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В рамках энтропийной космологии и гравитационной теории Пригожина о связи геометрии и материи, 
обеспечивающей производство частиц в космологической жидкости, а также в предположении обменной 
энтропии на событийном горизонте сконструирована одножидкостная модель эволюции пространственно 
плоской, однородной и изотропной Вселенной. Для ее построения выведено из первого закона 
термодинамики уравнение сохранения энергии с учетом гравитационно-индуцированного создания 
материи и обменных энергетических процессов на видимом горизонте Вселенной. На основе 
энергетического уравнения и фундаментального уравнения Фридмана, описывающего расширение 
Вселенной, сконструированы в контексте энтропийного формализма модифицированные уравнения 
Фридмана-Робертсона-Уокера, предназначенные для моделирования различных динамических аспектов 
эволюции Вселенной с учетом адиабатического создания материи. При их получении было использовано 
несколько форм обменных феноменологических неэкстенсивных энтропий, ассоциированных с областью 
видимого космологического горизонта. Полученная эволюционная модель, согласующаяся со стандартной 
Λ-моделью для холодной темной материи, предназначена для описания без введения новых полей 
ускоренного расширения поздней Вселенной, обеспечивая ее космологическую историю.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Несмотря на растущее количество наблюдатель-
ных свидетельств существования ускоренного рас-
ширения Вселенной, его природа и фундаменталь-
ное происхождение все еще остается нерешенным 
вопросом. Для объяснения этого явления в ранних 
моделях ΛCDM (lambda cold dark matter) вводился 
дополнительный энергетический компонент, назы-
ваемый темной энергией (плотность которого в на-
стоящее время связывают с космологической по-
стоянной Λ). Вследствие инвариантности Лоренца 
последняя характеризуется отрицательным давле-
нием, что объясняет современное состояние уско-
ренного расширения. С учетом дополнительного 
параметра Λ стандартная модель ΛCDM довольно 
хорошо согласуется с современными астрономиче-
скими данными, полученными от сверхновых типа 
Ia, акустических осцилляций барионов (BAO) и 
космического микроволнового фона (CMB).

Однако существуют и серьезные недостатки этого 
подхода, связанные с чрезвычайно малым значением 
параметра Λ. Попытки связать его с плотностью 
энергии вакуума приводят к расхождению на 120 
порядков относительно его теоретического значе-
ния, оцененного квантовой теорией поля. Для раз-
решения указанной несогласованности были пред-
ложены многочисленные космологические модели 
Λ(t)CDM, допускающие перевод космологической 
постоянной в поле Λ(t), которое изменяется со вре-
менем подходящим образом. В рамках этих моделей 
были разработаны, в частности, различные сценарии 
эволюции Вселенной, основанные на ассоцииро-
ванной с ее видимым горизонтом энтропии Бекен-
штейна-Хокинга SB–H [1, 2] и на голографическом 
принципе, связанном с хранением голографической 
информации на поверхностном экране, располо-
женном на горизонте Вселенной [3]. Кроме этого, 
в работах [4, 5], опирающихся в большой степени 

 



на физику черных дыр, была разработана новая кон-
цепция эволюции Вселенной — так называемая эн-
тропийная космология. Авторами этой концепции 
было показано, что центральным понятием, необ-
ходимым для возникновения отрицательной грави-
тации, является рост энтропии на горизонте Все-
ленной (см., например, [6]). Таким образом, было 
продемонстрировано, что наряду с традиционным 
объяснением ускоренного расширения Вселенной, 
основанном на присутствии некоторой управля-
ющей силы в уравнениях Фридмана-Робертсона-
Уокера, обусловленной в конечном счете темной 
энергией (гипотетической средой с отрицательным 
давлением), возможна альтернативная интерпрета-
ция ее динамической эволюции, связанная с нали-
чием отталкивающей энтропийной силы.

В дальнейшем, в ходе всестороннего исследования 
космологических последствий данной концепции, в 
целом ряде работ были изучены различные модифи-
цированные космологические уравнения, моделиру-
ющие ускоренное расширение однородной и изо-
тропной Вселенной. В частности, на базе термоди-
намического подхода Верлинде [5] в работах [7, 8] 
были окончательно установлены основы энтропий-
ной космологии, допускающие наличие на горизонте 
Вселенной обычно пренебрегаемых в классической 
ОТО поверхностных членов, связанных с так назы-
ваемыми энтропийными силами, которые обеспечи-
вают ее ускоренное расширение. В целом ряде по-
следующих публикаций (см., например, [8−15]), 
выполненных в рамках энтропийной космологии, 
рассмотрены разнообразные сценарии ускоренного 
расширения Вселенной в предположении, что кос-
мический горизонт, подобно горизонту событий чер-
ной дыры, имеет свою нестационарную температуру 
и энтропию.

Важно при этом подчеркнуть, что в указанных 
исследованиях наравне с температурой де Ситтера 
[16] использовались различные формы энтропийных 
мер (выбранных ad hoc), ассоциированных, по пред-
положению, с областью видимого космологического 
горизонта. К ним, помимо энтропии Бекенштейна-
Хокинга [1], относятся, в частности, энтропия с 
фрактальной размерностью Барроу [17, 18], неэкс-
тенсивная энтропия Тсаллиса-Кирто [19], модифи-
цированная энтропия Реньи [20], каппа-энтропия 
Каниадакиса [21, 22], модифицированная энтропия 
Шарма-Миттала [23, 24] и др.

Исходный выбор указанных неэкстенсивных эн-
тропий определялся тем, что общая энтропия кос-
мологической гравитационной системы должна быть 
связана с ее объемом [19], а не с поверхностью, как 
это имеет место в случае энтропии Бекенштейна-

Хогинга. С помощью полученных методами энтро-
пийной космологии различных обобщенных урав-
нений Фридмана-Робертсона-Уокера было пока-
зано, что основанные на них теоретические модели, 
описывающие текущую фазу ускоренного расши-
рения Вселенной, хорошо согласуются с данными 
по сверхновым (см., например, [25]).

Большинство цитируемых выше феноменологи-
ческих энтропийно-силовых моделей могут быть 
интерпретированы как частный случай Λ(t)CDM-
моделей (см., например, [11, 26]). Эта интерпретация 
подразумевает, в частности, что используемая мо-
дельная энтропия на горизонте является обменной 
(обратимой), связанной с «космологией энергети-
ческого обмена». Подобный энергетический обмен 
эквивалентен взаимодействию между темной мате-
рией и темной энергией или негравитационному 
взаимодействию между темной материей и энергией 
вакуума (см. [27−29]). Сразу отметим, что поскольку 
в энтропийной космологии темная энергия не рас-
сматривается, то в настоящей работе (выполненной 
в рамках этой космологии) под взаимодействием 
будем подразумевать передачу энергии между темной 
массой Вселенной1 и ее событийным горизонтом, 
на котором, по предположению, сосредоточена вся 
энергия вакуума [30].

Важно подчеркнуть, что существующая на се-
годня фаза ускоренного расширения Вселенной, 
вероятно, была не единственной. Согласно стан-
дартной космологической модели, вскоре после 
большого взрыва Вселенная должна была пережить 
очень короткий период (~10−30 с) быстрого ускорен-
ного расширения, ответственный за наблюдаемую 
однородность и изотропию Вселенной на больших 
масштабах, ее пространственную плоскостность и 
пространственные флуктуации температуры кос-
мического фонового излучения (CMB). В связи с 

1 В общем случае Вселенная считается заполненной мате-
рией и темной энергией — идеальными жидкостями с со-
ответствующими давлениями и плотностями энергии. По-
скольку гравитационные эффекты темной энергии и темной 
материи противоположны (т. е. имеет место гравитационное 
отталкивание против гравитационного притяжения) и по-
скольку обычная материя сгущается в минимумах гравита-
ционного потенциала (которые связаны со сгущениями 
темной материи), а темная энергия распределена очень 
однородно, то можно ожидать, что любое динамическое 
взаимодействие между этими двумя темными компонентами 
Вселенной будет крайне слабым или даже пренебрежимо 
малым. По этой причине в данной работе мы ограничились 
рассмотрением только однокомпонентной космологической 
жидкости (связанной с темной материей) при стандартном 
предположении, означающем, что указанные компоненты 
не взаимодействуют.
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этим возникла необходимость во введении еще од-
ного нового энергетического компонента для опи-
сания этого явления. 

В литературе описан подобный механизм космо-
логического ускорения, который связан с гравита-
ционным производством холодной космологической 
материи. Микроскопическое объяснение этого ме-
ханизма было впервые дано Шредингером [31] и 
основательно разработано Паркером и другими на 
основе квантовой теории гравитационного поля в 
искривленных пространствах [32, 33]. Качественно 
этот гравитационно-индуцированный механизм 
квантового создания материи можно объяснить про-
цессом квантования гравитационного поля, эволю-
ционирующего в рамках геометрии Фридмана-Ро-
бертсона-Уокера (FRW), что приводит к созданию 
частиц, причем энергия для этих вновь созданных 
частиц материи поступает от меняющегося во вре-
мени гравитационного поля [34]. Другими словами, 
изменяющаяся во времени геометрия ведет себя как 
«насос», превращающий кривизну в частицы. 

Наряду с этим в работе Пригожина и др. [35] было 
предложено феноменологическое описание меха-
низма производства частиц в пространстве-времени 
под действием гравитационного поля, основанное 
на использовании неравновесной термодинамики 
для описания адиабатического создания материи и 
энтропии в открытой космологической системе. 
Позже в работе [36] авторы рассмотрели явно кова-
риантный подход к моделированию процесса созда-
ния материи и применили его к космологии. При 
этом процесс создания частиц описывается членом 
обратной реакции в уравнениях поля Эйнштейна, 
отрицательное давление которого обеспечивает са-
моподдерживающийся механизм космического уско-
рения. Этот подход в корне меняет обычные адиа-
батические законы сохранения энергии в классиче-
ской ОТО, приводя тем самым к процессу необра-
тимого возникновения материи, связанному с пе-
редачей энергии от гравитационного поля к 
созданной материи. В соответствии со вторым за-
коном термодинамики необратимое производство 
холодной темной материи порождает в свою очередь 
крупномасштабную космологическую энтропию. В 
настоящей работе, выполненной в рамках энтро-
пийной космологии, рассматривается феноменоло-
гическая этропийно-силовая модель ускоренного 
расширения однородной, изотропной, пространст-
венно плоской Вселенной с преобладанием космо-
логической темной материи, предполагающая не-
сколько форм энтропии (например, Бекенштейна, 
Тсаллиса-Кирто и др.) на горизонте Вселенной, 
когда энтропия ведет себя так, как если бы она была 

связана с обменом энергии между основной ее мас-
сой и горизонтом (при учете необратимой энтропии, 
обусловленной созданием материи [30, 37]).

2. ВЫВОД УРАВНЕНИЯ НЕРАЗРЫВНОСТИ  
ИЗ ПЕРВОГО ЗАКОНА ТЕРМОДИНАМИКИ

2.1. Некоторые элементы энергетически обменной 
Λ(t)-космологии

Далее мы ограничимся обсуждением различных 
модификаций классических уравнений Фридмана-
Робертсона-Уокера для пространственно плоской, 
однородной и изотропной Вселенной, которая мо-
делируется одной идеальной космологической жид-
костью (относящейся к темной материи). Из урав-
нений гравитационного поля общей теории отно-
сительности Эйнштейна в метрике Фридмана-Ро-
бертсона-Уокера вытекают следующие модифици-
рованные уравнения поля для масштабного 
фактора a(t):
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описывающие эволюцию плоской Вселенной. Здесь 
t — космологическая временная координата; a(t) — 
масштабный фактор Робертсона-Уокера (коэффи-
циент расширения Вселенной); G, c, p(t), ρ(t) — 
соответственно гравитационная постоянная, ско-
рость света, скалярное давление и эффективная 
плотность космологической жидкости (в основном 
темной материи — холодного вещества с крайне 
малым давлением за пределами светящейся мате-
рии [38]);  — хаббловская скорость рас-
ширения Вселенной или так называемый параметр 
Хаббла (который в современный период равен 
H0 = 2.2 × 10–18c–1). Уравнения (1) и (2) включают 
изменяющийся во времени дополнительный управ-
ляющий параметр Λ(t)/3. В эйнштейновской ОТО 
это так называемый космологический член, кото-
рый эквивалентен ковариантно сохраняющейся 
плотности энергии вакуума [39]; при надлежащем 
определении параметра Λ(t) может объяснить уско-
ренное расширение Вселенной [40]. В энергетиче-
ски обменной космологии, которая обсуждается в 
данной работе, параметр Λ(t) описывает передачу 
энергии между темной материей и энергией ваку-
ума на границе (на видимом горизонте Вселенной). 
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Из уравнений (1) и (2) вытекает следующий за-
кон сохранения энергии (или уравнение неразрыв-
ности):

      .	       (3)

Для его получения нужно продифференцировать 
фундаментальное уравнение Фридмана (1), свя-
занное с расширением Вселенной, и результат 
скомбинировать с уравнением ускорения (2), ко-
торому удовлетворяет скалярное давление космо-
логической жидкости. При написании (3) исполь-
зован параметр w уравнения состояния для эффек-
тивной плотности энергии, который задается со-
отношением w t p t t c� � � � � � �/ � 2 . 

Правая часть уравнения неразрывности  (3) 
обычно ненулевая, за исключением простого слу-
чая Λ(t) = Λ, т. е., когда уравнения ускорения (2) и 
неразрывности идентичны уравнениям стан-
дартной Λ CDM-модели, используемой для описа-
ния эволюции поздней Вселенной. Подобная мо-
дель содержит дополнительный энергетический 
компонент, плотность которого в настоящее время 
связывают с космологической постоянной Λ2. За-
метим, что измеренная величина параметра Λ более 
чем на два порядка меньше ее теоретического зна-
чения, оцененного квантовой теорией поля. Для 
решения указанной несогласованности в космоло-
гической литературе были предложены многочис-
ленные модели Λ(t) CDM, допускающие зависящий 
от времени космологический член. В частности, 
совокупность моделей Λ(t) CDM, интерпретируе-
мая как своего рода энергетическая обменная кос-
мология, предполагает передачу энергии между 
двумя жидкостями — темной материей и темной 
энергией [28, 29], либо между темной материей и 
энергией вакуума на границе (на видимом гори-
зонте Вселенной) [7, 27, 29]. В данной работе об-
суждается второй обменный вариант, когда  
Λ(t) ≡fΛ(t) (см. ниже).

Уравнение (3) для стандартной Λ CDM-модели 
принимает вид: 
                   





� �t
a t

a t
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p t

c
� � � � �

� � � � � � ��

�
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�

�
� �3 0

2
.
	      

(4)

2 Космологическая постоянная обычно ассоциируется с плот-
ностью энергии вакуума ρΛ = Λ/8πG, хотя ее измеренное 
значение ρΛ ~ 10–47GeV –4 трудно согласовать со значениями, 
полученными в квантовой теории поля и в теории струн, 
которые на много порядков больше.

Если зависимость давления p(t) от плотности 
p(t) известна, то, решив уравнения (1) и (4), можно 
определить масштабный фактор a(t) для всех мо-
ментов времени. Таким образом, можно считать, 
что фундаментальными уравнениями динамиче-
ской космологии являются фундаментальное урав-
нение Фридмана (1), уравнение сохранения энер-
гии (3) и уравнение состояния. Заметим, что най-
денное при этом решение a = a(t) автоматически 
удовлетворяет уравнению ускорения (2), поскольку, 
дифференцируя (1) по времени и используя (4), 
получаем 

2
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что эквивалентно уравнению (2).
Следует отметить, что в качестве альтернативы 

уравнение неразрывности (3) может быть выведено 
непосредственно из первого закона термодина-
мики, если рассматривать Вселенную как термо-
динамическую систему, ограниченную видимым 
горизонтом.

2.2. Термодинамический вывод  
уравнения неразрывности

Учитывая тепловые свойства ускоряющейся 
Вселенной, приведем сначала термодинамический 
вывод обобщенного уравнения неразрывности (3), 
модифицируя подход, развитый в монографии [41]. 
Рассмотрим некий локальный жидкий элемент 
космологической системы (например шар малого 
радиуса  ), обменивающейся энергией с окружа-
ющей средой в форме тепла и механической ра-
боты. Тогда из первого начала термодинамики сле-
дует, что количество энергии (тепловой поток) dQe, 
которым этот элемент обменивается с внешним 
окружением за время от t до t + dt, т. е. проходит 
через его поверхность, определяется следующим 
соотношением 

                dQ t dE t pdV te � � � � � � � �. 	                    (5)

Здесь dE и dV — изменения внутренней энергии 
и объема рассматриваемой сферы, занимаемой 
веществом, соответственно. Соотношение (5) мо-
жет быть переписано в виде

dQ t
E t

t
p

V t

t
dt E pV dte � � �

� � �
�

�
� � �
�

�

�
�

�

�
� � �� �  .

        
(6)
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Пусть теперь элементарная сфера произволь-
ного начального радиуса  расширяется вместе с 
универсальным расширением Вселенной, так что 
ее радиус r(t) в момент времени t определяется вы-
ражением r(t) = a(t) . Тогда

                     	                     
(7)

Используя выражение (7), скорость изменения 
объема сферы можно записать как 
          	       

(8)

Полная внутренняя энергия сферы определяется 
соотношением E t t V t� � � � � � �� , где � �t t c� � � � � 2 — 
плотность внутренней энергии. Отсюда для скоро-
сти изменения величины E t� �  имеем

                






E V V H V� � � �� �� � � �3 .
	      

(9)

Подставляя выражения (8) и (9) в  E pV+ , полу-
чим
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(10)

Классическая формулировка второго закона 
термодинамики состоит в том, что для всех обра-
тимых изменений в закрытой системе с однородной 
температурой T энтропия системы S определяется 
соотношением d S dQ Te e= / . Подставляя теперь 
соотношения (8) и (10) в уравнение (6), получим 
второй закон термодинамики для расширяющегося 
(или сжимающегося) элементарного объема V в 
бездиссипативной космологической жидкости, 
записанный в виде:
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dt

T
d S
dt

E pV

a
a

p

c
c V

H

e e� � �� � �

� � ��
�
�

�
�
�

�

�
�

�

�
� �

� �

 







� �

� �

3

3

2
2

��� ��� ��
�
�
�

�
�
�p r

4
3

3

.

	     

(11)

Если тепловой поток dQe через границу элемен-
тарного объема космологической жидкости оста-
ется постоянным на протяжении всего пути его 
движения, то d Se = 0. Подобные обратимые и ади-
абатические процессы являются изэнтропиче-
скими. Для них уравнение (11) сводится к класси-

ческому уравнению неразрывности (3) в ОТО для 
адиабатического расширения плоской Вселенной. 
Таким образом, классические уравнений гравита-
ционного поля общей теории относительности 
являются чисто адиабатическими и обратимыми 
и, следовательно, «неспособны обеспечить энтро-
пийный всплеск, сопровождающий производство 
материи во Вселенной» [35].

2.3. Неадиабатические процессы  
в космологической жидкости

В общем случае необратимых изменений в за-
крытой системе ее энтропия удовлетворяет нера-
венству dS dQ T> e/ . Следуя Клаузиусу, обычно 
вводят новую всегда положительную величину 
dQ TdS dQi e� �  (так называемую некомпенсиро-
ванную теплоту), которая возникает вследствие 
протекания необратимых процессов внутри самой 
системы. Таким образом, энтропия системы может 
изменяться вследствие двух и только двух причин: 
либо в результате возникновения энтропии в са-
мой системе, либо в результате переноса энтропии 
из внешней среды (или во внешнюю среду) через 
границу системы. Обозначая эти составляющие 
измененной энтропии через  и 

, получим следующее выражение для 
полного изменения энтр опии системы 
dS d S d S� �e i .

Процитируем теперь И. Пригожина [35]: «Очень 
немногие физические теории находятся в такой 
парадоксальной ситуации, как космология сегодня. 
С одной стороны, наша Вселенная характеризуется 
значительным содержанием энтропии, в основном 
в форме излучения черных тел. С другой стороны, 
уравнения ОТО Эйнштейна являются чисто адиа-
батическими и обратимыми, и, следовательно, сами 
по себе вряд ли могут дать объяснение происхож-
дения космологической энтропии». 

С целью преодоления этой проблемы авторами 
работы [35] была предложена новая интерпретация 
тензора энергии-импульса в уравнениях ОТО Эйн-
штейна, позволяющая учесть как материю, так и 
создание энтропии на макроскопическом уровне. 
В этом исследовании обсуждается непрерывный 
процесс генерации частиц (и, следовательно, эн-
тропии) в «адиабатическом пределе», когда гради-
енты всех структурных параметров космологиче-
ской жидкости пренебрежимо малы и можно пре-
небречь возможными диссипативными явлениями, 
но при этом удельная энтропия на частицу остается 
постоянной в течение всего процесса [36, 42]. По-
добное рассмотрение существенно изменяет клас-
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сический адиабатический закон сохранения энер-
гии (3), приводя к появлению в нем дополнитель-
ного члена, связанного с передачей энергии от 
гравитационного поля к созданной материи3. Про-
цесс производства материи порождает крупномас-
штабную космологическую энтропию в полном 
соответствии со вторым началом термодинамики 
и поэтому является термодинамически возможным. 
Таким образом, модифицированная теория грави-
тации Пригожина со связью «геометрия-материя» 
может рассматриваться как обеспечивающая про-
изводство частиц в космологической жидкости, 
заполняющей Вселенную.

3. ТЕРМОДИНАМИЧЕСКАЯ 
ИНТЕРПРЕТАЦИЯ ОБОБЩЕННЫХ 

ГРАВИТАЦИОННЫХ МОДЕЛЕЙ  
СО СВЯЗЬЮ ГЕОМЕТРИЯ-МАТЕРИЯ

Далее мы будем следовать обобщенному подходу 
Пригожина при рассмотрении термодинамики за-
крытых систем4 в контексте космологии, который 
включает в себя разработку феноменологической 
модели адиабатического производства материи и 
обеспечивает более расширенное понимание эн-
тропийной космологии [43−45]. В отличие от тра-
диционного описания космологической жидкости 
с помощью двух переменных — плотности энергии 
ρ(t) и скалярного давления p(t), в этом подходе мо-
дель дополняется новой переменной — плотностью 
n(t) числа материальных частиц (строго говоря ба-
рионов), движущихся вместе с жидкостью.

3.1. Термодинамическая модель  
гравитационного создания материи

Для того чтобы сделать последующее изложение 
более понятным, мы приведем здесь феноменоло-
гический вывод модифицированного (обусловлен-
ного адиабатическим созданием материи) уравне-
ния неразрывности, соответствующего оригиналь-
ной работе [35]. В адиабатическом пределе, когда 
все диссипативные процессы отсутствуют5, для 
локального объема V идеальной однородной кос-

3 Важно отметить, что оригинальная теория гравитации При-
гожина [35] развита на основе ОТО в рамках ковариантной 
формулировки обобщенных уравнений гравитационного 
поля, включающей величину производства материи в тензор 
энергии-импульса.
4 Напомним, что закрытыми системами в классической тер-
модинамике называются системы, которые могут обмени-
ваться с окружающей средой энергией, но не веществом [48].
5 Общий случай диссипативной (теплопроводной, вязкой, 
создающей частицы) космологической жидкости рассмотрен 
с единой ковариантной точки зрения в работах [46, 49].

мологической жидкости, содержащего N частиц, 
второй закон термодинамики утверждает, что дав-
ление p, плотность энергии ε и объем, приходя-
щийся на одну частицу, 1/n = V/N, можно выразить 
как функцию температуры T и энтропии σ = S/N, 
приходящейся на одну частицу, так что имеет место 
следующее соотношение Гиббса [1, 46, 47]:

T
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Это выражение можно также записать в класси-
ческой форме соотношения Гиббса

T
d S
dt

h
n

d nV

dt
d Q
dt

d Q
dt

dE
dt

p
dV
dt

e e i�
� �

� � � � ,
	      

(12)

где deQ — тепло, полученное этой системой из окру-
жения за время dt; h = ε + p — энтальпия на единицу 
объема. Второй член hn d nV� � ��

�
�
�

1  в левой части 
уравнения (12) связан с некомпенсированной те-
плотой diQ, обусловленной созданием материи. 
Таким образом, некомпенсированная теплота, вы-
рабатываемая самой космологической системой, 
полностью обусловлена ростом числа частиц.  
С космологической точки зрения, это изменение 
связано с передачей энергии от гравитации к ма-
терии, причем гравитационно-индуцированное 
создании частиц выступает в качестве источника 
космологической энтропии [35]. 

В случае отсутствия обменных энергетических 
процессов на границе шаровой области, определя-
емых условием  Q TSe e= = 0 (здесь Se — обменная 
энтропия на границе области), дифференциальное 
уравнение (12) с учетом формулы (8) может быть 
записано в виде6

     
� � � �� � �� �� � � �� � �

�3
3 1

0H p p
n Hn

n V
Qe .

   
(13)

6 Как правило, тепловой поток на границе Вселенной 
dQh = TdSh пренебрежимо мал при рассмотрении адиабати-
ческого создания материи [35, 42, 43]. Подобное пренебре-
жение может быть связано, в частности, с малым свободным 
параметром γ, фигурирующим в формуле (см. (33)) для тем-
пературы [50]. Однако в данном подразделе мы для общности 
рассмотрения оставляем величину Qe в уравнении (13).
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C термодинамической точки зрения это урав-
нение, являющееся обобщенным уравнением со-
хранения энергии в теории гравитации Пригожина 
(ср. с (4) или с (11)), может быть интерпретировано 
как уравнение, описывающее адиабатическое об-
разование материи в изотропной и гетерогенной 
космологической жидкости с изменяющейся во 
времени плотностью пылевых частиц, скорость Г(t) 
создания которых определяется соотношением

�( ) : .t
N

dN
dt

n Hn
n

� �
�1 3

Отсюда уравнение эволюции для числовой плот-
ности частиц n имеет следующий вид:

                        




n
a
a

n n t� � �3 �( ).
	                  

(14)

Уравнение сохранения энергии (13) в термоди-
намической теории гравитации Пригожина может 
быть записано теперь следующим образом:

     	     
(15)

Следовательно, уравнение (13), описывающее 
адиабатический процесс гравитационного создания 
частиц в космологической системе, может быть 
записано как эффективное уравнение сохранения 
энергии (уравнение неразрывности)

          
� � �� �

�
� � �� � �3

3

4
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3
H p p

r
Qc e

�
,

	    
(16)

в котором величина pc, называемая давлением при 
адиабатическом создании материи, определяется 
выражением

          	     

(17)

По аналогии с классическим уравнением нераз-
рывности (3) уравнение (16) может быть записано 
так же, как
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             (18)

Здесь величину � � ��� ��
f t�  на горизонте (hor) Все-

ленной можно интерпретировать как некое подобие 
временной производной � t� �  космологического 
члена, связанного с обменной энтропией Shor  на 
границе [28].

Если Г = 0, то уравнение (16) сводится к урав-
нению неразрывности (3) в ОТО для адиабатиче-
ского расширения Вселенной. В случае, когда Г ≠ 0, 
уравнение (16) определяет, как скорость создания 
материи Г изменяет эволюцию масштабного фак-
тора и плотность энергии материи в сравнении с 
классическим случаем (не учитывающим гравита-
ционно-индуцированное создание материи). 

Из определения (17) следует, что давление pc 
отрицательно или равно нулю в зависимости от 
наличия или отсутствия процесса производства 
частиц. Очевидно, что когда Г ≥ 0, то справедливо 
неравенство pc ≤ 0. Существенное производство 
частиц — это то явление, которое имеет место в 
ранней Вселенной. При этом не совсем ясно, дей-
ствует ли подобный механизм в современную эпоху. 
Отвечая на этот вопрос, авторы работ [43, 51] по-
казали, что отрицательное давление, сопровожда-
ющее гравитационно-индуцированное создание 
частиц холодной темной материи (CDM), может 
привести и к нынешней стадии ускоряющейся Все-
ленной, в которой полностью доминирует CDM, 
без привлечения концепции темной энергии или 
космологической постоянной.

3.2. Модифицированные уравнения  
Фридмана-Робертсона-Уокера

По аналогии с процедурой вывода классических 
уравнений Фридмана-Робертсона-Уокера из урав-
нений Фридмана (1) и неразрывности (4), изло-
женной в разд. 2.1, легко получить, при использо-
вании (1) и (18), обобщенную систему уравнений 
эволюции плоской Вселенной с адиабатическим 
производством материи 
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n t

n t
H t t

� �
� � � � � � � �3 � .

	               	                 
(21)
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Уравнение баланса (21) для плотности числа 
созданных частиц, дополняющее уравнения (19) 
и (20) для масштабного фактора a(t), приводит к 
новой интерпретации уравнений поля Эйнштейна 
[35, 36, 42].

Далее (до конца этого подраздела) мы ограничим 
наш анализ адиабатическими преобразованиями, 
определяемыми условием Qe = 0, то есть мы будем 
игнорировать процессы собственной теплопере-
дачи в космологической системе. Тогда с учетом 
обычного уравнения состояния , из (17), 
(19) и (20) можно получить следующее уравнение 
ускорения:

             
 aa

w w
H

a�
�

�
��

�
�

�
�
� �

1 3
2

1
2

02( )
,

�
	    

(22)

которое описывает эволюцию масштабного фак-
тора a(t) в гравитационно-индуцированной кос-
мологии с необратимым производством частиц. В 
случае, когда Г = 0, это уравнение сводится к диф-
ференциальному уравнению (2), управляющему 
ускорением идеальной космологической жидкости.

В данной работе, как было сказано выше, мы 
рассматриваем Вселенную с преобладанием темной 
материи (w  0), когда основной вклад в плотность 
энергии вносит пылеподобное вещество � � dm� � 
с пренебрежимо малым давлением pdm  0� �; в этом 
случае уравнение ускорения (22) сводится к виду 

                    	                  
(23)

и, с учетом преобразования , может 
быть записано как 

              
H H H� � � �� � �3 2 1 3 02� .

	    (24)

С другой стороны, из (21) вытекает уравнение
                  

n Hn H3 1 3 0� �� � �� ,
	                

  (25)

из которого видно, что процесс создания материи 
эффективно может описываться безразмерным 
параметром ∆(t): = Г/3H, являющимся общем слу-
чае функцией времени. Когда параметр ∆   1, то 
процесс создания материи пренебрежимо мал. Это 
приводит к следующему решению уравнений (24) 
и (25): H = 2/3t и n ~a–3, что соответствует модели 
Эйнштейна-де Ситтера (космологическая модель 
плоской Вселенной, состоящая только из материи). 
Противоположный случай (∆   1) описывает экс-
тремальную теоретическую ситуацию, при которой 

адиабатическое создание материи является на-
столько мощным процессом, что изменение плот-
ности материи вследствие расширения полностью 
компенсируется ее созданием. Вероятно, такое 
поведение может иметь место только в очень ран-
ней Вселенной, как это происходит, например, во 
время повторного нагревания в процессе инфляции 
(чрезвычайно быстрого экспоненциального рас-
ширения). Промежуточной ситуации создания 
материи соответствует параметр ∆ ≤ 1. В частности, 
когда Г = 3H то изменение количества материи во 
времени вследствие расширения Вселенной точно 
компенсируется ее созданием, т. е. числовая плот-
ность материи остается постоянной.

В серии работ (см. [43, 52, 53] были исследованы 
некоторые свойства космологических моделей ади-
абатического создания материи с учетом следующей 
феноменологической формулы Г = 3 βH, в которой 
β  — постоянный параметр, лежащий в интер-
вале [0, 1] (∆ = β). В результате было обнаружено, 
что для подобных моделей Вселенная всегда уско-
ряется при β > 1/3 и замедляется при β < 1/3; т. е. в 
этом случае не существует перехода красного сме-
щения от замедляющегося к ускоряющемуся ре-
жиму, на что указывают данные по сверхновым 
SN Ia [54, 55]. Чтобы описать плавный переход от 
замедляющегося к ускоряющемуся режиму эволю-
ции Вселенной на низких красных смещениях, ав-
торами цитируемых работ была предложена новая 
эвристическая формула для скорости Г = 3 βH +3γH0 
(где 0 ≤ [γ, β] ≤ 1), включающая дополнительный 
постоянный член порядка параметра Хаббла. С уче-
том этой формулы было показано, что вместо до-
минирования вакуума на красных смещениях ны-
нешняя ускоряющаяся стадия эволюции Вселенной 
в космологии Эйнштейна-де Ситтера CDM является 
следствием создания гравитационных частиц.

В заключение этого подраздела заметим, что в 
космологии часто используется в качестве уравне-
ния состояния так называемый «гамма-закон»  
p = (γ* – 1)ρ, где постоянная γ*, лежащая в интер-
вале [0, 2], определяет, является ли Вселенная ва-
куумом (γ* = 0), холодным нерелятивистским газом  
(γ*  =  5/3), горячим релятивистским газом (из- 
лучением) (γ* = 4/3) или пылью (γ* = 1). С учетом 
этого уравнения состояния, при использовании 
формул (18)−(21) можно получить уравнение 

, решение которого имеет вид:
                      	                  

(26)
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где n0 и ρ0 — значения параметров n и ρ в данный 
момент времени. При этом следует отметить, что 
важное соотношение (26) имеет место независимо 
от конкретной формы, принятой для скорости Г(t) 
создания материи.

3.3. Термодинамическая модель гравитационного 
создания необратимой энтропии во Вселенной

Для определения вклада в производство космо-
логической энтропии от процесса создания материи 
используем классическое соотношение Гиббса в 
неравновесной термодинамике [48]

       
(27)

где µ  — химический потенциал, задаваемый фор-
мулой �n h Ts� � ; здесь s S V= /  — плотность эн-
тропии. Из уравнения (27) и уравнения (12), запи-
санного в виде 
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(28)

следует неравенство для необратимой энтропии, 
связанной с созданием материи
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(29)

где s n� � ; � � S N/  — удельная энтальпия (на 
одну частицу). Таким образом, в соответствии со 
вторым законом термодинамики, единственными 
вариациями полного числа частиц N в объеме V 
допускаются такие изменения, при которых 

                            
dN d nV� �( ) 0.	                  (30)

Согласно Пригожину, неравенство (30) для ны-
нешних космологических систем подразумевает, 
что пространство-время может производить мате-
рию, в то время как обратный процесс термодина-
мически запрещен. Другими словами, отношения 
между пространством-временем и материей пере-
стают быть симметричными, поскольку производ-
ство частиц, происходящее за счет гравитационной 
энергии, оказывается необратимым процессом [35]. 
Следовательно, по Пригожину, происходит только 
создание материи, а обратный процесс (разрушение 
материи) невозможен. 

Следует, однако, заметить, что в работе [36] ав-
торы заново проанализировали аспекты процесса 
создания частиц в рамках явно ковариантной фор-
мулировки обобщенных уравнений гравитацион-
ного поля и показали, что если удельная энтропия 
σ в формуле (29) не является постоянной, то 
утверждение Пригожина теряет свою силу.

4. ОБМЕННАЯ ЭНЕРГИЯ  
И ЭНТРОПИЙНЫЕ МЕРЫ НА ВИДИМОМ 

ГОРИЗОНТЕ ВСЕЛЕННОЙ

До сих пор мы пренебрегали обменной (обра-
тимой) энтропией, обусловленной обменом энер-
гией между основной массой (Вселенной) и грани-
цей (видимым горизонтом Вселенной), на которой, 
по предположению, голографически хранится ин-
формация основной массы [7]. По принятому в 
данной работе допущению обменная энтропия на 
горизонте ведет себя точно так же, как это имеет 
место в «энергообменной космологии» расширя-
ющейся Вселенной Фридмана, которая описывает 
взаимодействие между темной материей и динами-
ческой энергией вакуума [27, 29] или обмен энер-
гией между двумя космологическими жидкостями, 
связанными с темной материей и темной энер-
гией [28, 56]. 

Как было отмечено во Введении в данной ра-
боте, мы, оставаясь в рамках энтропийной космо-
логии [7, 8], ограничимся рассмотрением одноком-
понентной космологической жидкости, связанной 
с темной материей, исключая при этом компонент, 
соответствующий темной энергии. Кроме этого, 
используем далее несколько форм феноменологи-
ческих энтропий (выбранных ad hoc), ассоцииро-
ванных по предположению с областью видимого 
космологического горизонта. К ним в общем слу-
чае могут относиться: энтропия Бекенштейна-Хо-
кинга [1], энтропия с фрактальной размерностью 
Барроу [17, 18], неэкстенсивная энтропия Тсаллиса-
Кирто [19], модифицированная энтропия Ре-
ньи [20], каппа энтропия Каниадакиса [57, 58], 
двухпараметрическая модифицированная энтропия 
Шарма-Миттала [23, 59, 60] и др. 

Важно при этом отметить, что возможность об-
мена энергией с границей Вселенной до последнего 
времени не была полностью прояснена в энтропий-
ной космологии. В недавней работе [30] была пред-
принята попытка исследования последствий подоб-
ного обмена в терминах согласованности двух урав-
нений неразрывности, выведенных двумя различ-
ными способами: на основе классических уравнений 
Фридмана и ускорения, с одной стороны, и исходя 
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из первого закона термодинамики — с другой. В 
результате было показано, что два уравнения нераз-
рывности согласуются друг с другом (целиком только 
для энтропии Бекенштейна-Хокинга), что означает, 
что обмен энергией между основной массой (Все-
ленной) и границей (горизонтом Вселенной) вполне 
отвечает голографическому принципу [5, 7, 8]. 

С учетом этого вывода рассмотрим далее термо-
динамический подход к моделированию космоло-
гических систем с обратимой на горизонте и нео-
братимой в результате создания материи энтро-
пией, который наилучшим образом подходит для 
моделирования эволюции Вселенной в рамках 
энтропийной космологии, добавляя при этом ее 
расширенное истолкование.

4.1. Обобщенный второй закон космологической 
термодинамики при учете обменной энтропии  

на событийном горизонте 

Если не игнорировать обменные процессы пе-
реноса энергии (вакуума) и энтропии через види-
мую границу Вселенной, то есть считать, что 
dQe ≠ 0, то первый закон термодинамики (13), за-
писанный с учетом необратимой энтропии, обу-
словленной созданием материи, и в случае обра-
тимой (обменной энтропии) на космическом го-
ризонте (когда  принимает следую- 
щий общий вид [10, 51]
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(31)

В данной работе при моделировании расшире-
ния Вселенной будем предполагать, что с косми-
ческим горизонтом ассоциированы как обменная 
энтропия S th � �7, так и не совсем определенная 
температура T t T th sit� � � � �� ,  которая пропорцио-
нальна температуре де Ситтера [16]

                         
T t H ksit � � �  2� .

	                  
(32)

Здесь k и  � h / 2� — соответственно посто-
янная Больцмана и приведенная постоянная Ди-
рака; γ — свободный неотрицательный параметр 
порядка O(1) для температуры голографического 
экрана [37, 61]. Согласно [8, 12, 13] величина 
� � 1 2/  или 3 2/ π, однако в работе [50] было пока-
зано, что параметр γ может быть малым (γ ~ 10–3), 
поскольку он ведет себя как разновидность коэф-

7 В энтропийной космологии, основанной на голографиче-
ском принципе, предполагается несколько форм энтропии 
на горизонте Вселенной [8, 12, 13, 26].

фициента β-функции в квантовой теории поля. 
Вместе с тем малость свободного параметра γ все 
еще не объяснена в контексте голографического 
подхода.

Температура видимого горизонта Вселенной 
может быть записана как
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(33)

Здесь введена широко применяемая в космоло-
гии положительная численная константа 
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(34)

где L G cpl =  / 3  — длина Планка.

Для радиуса rH в уравнении (31) будем исполь-
зовать радиус Хаббла

                         r t c H tH � � � � �/ , 	                   (35)

поскольку видимый горизонт в пространственно 
плоской Вселенной совпадает с радиусом Хаббла. 
С учетом формул (33)–(35) перепишем уравнение 
неразрывности (31) в виде:

  
(36)

Конкретизируем теперь это уравнения, для чего 
рассмотрим несколько модельных энтропий, ассо-
циированных (по предположению) с космологи-
ческим горизонтом Вселенной и традиционно ис-
пользуемых в энтропийной космологии. 

4.2. Стандартная обменная энтропия  
Бекенштейна-Хокинга на событийном горизонте 

По аналогии с термодинамическими характе-
ристиками хаббловского горизонта черной дыры, 
в энтропийной космологии предполагается, что ее 
горизонт имеет ассоциированную энтропию Бе-
кенштейна-Хокинга (SB–H), которая задается сле-
дующим соотношением [1, 7]:
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(37)

где A r c HH H� � �� �2 2 2  — величина площади по-
верхности области хаббловского радиуса rH; 
A G cPl м� � � �

 / .3 70 22 612 10  — площадь Планка. 
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При подстановке величины AH в соотношение (37) 
получим

S k
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(38)

Производная по времени от энтропии SB–H  
определяется формулой

� � � �
�

S
kс
G

r r
K

c
r r

K

H
HB H H H H H� �

�

�
��

�

�
�� � �

�
�

�
�
� � �2 2

23

2 3

�
.

    
  (39)

Подставляя в уравнение неразрывности (36) 
 S Sh B H� � , в результате получим 
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42

H
p p

c G
HHc .

	    (40)

Правая часть этого уравнения связана с обмен-
ной энергией основной массы Вселенной с ее гра-
ницей. Если хаббловская скорость расширения 
Вселенной H постоянна, то уравнение (40) сводится 
к обобщенному уравнению неразрывности (17), 
учитывающему только гравитационно-индуциро-
ванное создание материи в эволюционирующей 
Вселенной. 

Сравнивая между собой уравнения (18) и (40), 
найдем

                    1
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HH 
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(41)

Отсюда следует . Подставляя 
это значение в уравнения (19)–(21), получим сле-
дующую систему уравнений:
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(44)

предназначенную для моделирования эволюции 
плоской Вселенной с производством материи и 

обменной энтропией Бекенштейна-Хокинга на 
границе [36, 42].

4.3. Обменная фрактальная энтропия Барроу  
на горизонте Вселенной

Недавно в работе [17] была предложена модель 
квантовой гравитационной пены (пеноподобной 
структуры, называемой пространственно-временной 
пеной) для оценки энтропии в области видимого 
горизонта Вселенной, поверхность которого может 
иметь сложную фрактальную структуру вплоть до 
сколь угодно малых масштабов. Другими словами, 
предлагалось учитывать в определении энтропии 
то, что квантово-гравитационные флуктуации про-
странства-времени могут вызвать модификацию 
топологии пространства-времени в масштабе план-
ковской длины. Согласно Барроу, возможные эф-
фекты квантово-гравитационной пены простран-
ства-времени в области горизонта Вселенной при-
водят к следующему определению фрактальной 
(неэкстенсивной) энтропии Барроу, связанной с 
аддитивной энтропией Бекенштейна-Хокинга

                	                  
(45)

Таким образом, рассматривая формулировку 
Барроу, можно измерить ее отклонение от энтропии 
Бекенштейна-Хокинга через показатель ∆, отвеча-
ющий фрактальной размерности поверхности го-
ризонта. Параметр ∆ (0 ≤ ∆ ≤ 1), являясь фракталь-
ной размерностью квантово-гравитационной пены, 
количественно определяет степень деформацию 
структуры горизонта Вселенной8. Подстановка 
численных значений энтропии SB–H и постоянной 
Больцмана kB в определение (45) приводит к сле-
дующей оценке энтропии  

Энтропию Барроу SBar можно записать в следу-
ющих формах:
               	

   (46)

                        

8 При определении энтропии Барроу сложная фрактальная 
структура космологического горизонта моделируется анало-
гом сферической «снежинки Коха», использующим беско-
нечную убывающую иерархию соприкасающихся сфер вокруг 
горизонта событий Шварцшильда. Тем не менее эта простая 
модель возможных проявлений квантово-гравитационной 
эффектов имеет важные следствия для оценок энтропии 
Вселенной, которая обычно несколько больше, чем в базовом 
сценарии, связанном с энтропией Бекенштейна-Хокинга.
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Здесь APl — площадь Планка;  — 
величина площади поверхности области хабблов-
ского радиуса rH.

Когда параметр деформации ∆ = 0, что соответ-
ствует простейшей структуре космологического 
горизонта Вселенной, восстанавливается рассмо-
тренная выше стандартная энтропия Бекенштейна-
Хокинга

В случае максимальной деформации (это самый 
запутанный квантовый случай), когда фрактальный 
параметр ∆ = 1, имеет место гладкая пространствен-
но-временная структура горизонта Вселенной, при 
которой энтропия Барроу совпадает с так называ-
емой равно распределенной по степеням свободы 
энтропией Тсаллиса-Кирто [14, 19, 62]. В этом слу-
чае формула (45) аналогична формуле для неадди-
тивной энтропии Тсаллиса и Кирто
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(47)

ранее полученной при моделировании эволюции 
черных дыр на основе совершенно других физиче-
ских принципов, отличных от фрактальной интер-
претации горизонта Вселенной [14, 15, 63–66].

Ясно, что в общем случае фрактальной космо-
логической жидкости c дробной фрактальной раз-
мерностью (0 < ∆ < 1) соответствующие модифи-
цированные космологические уравнения, осно-
ванные на голографической энтропии Барроу, 
открывают новые возможности для моделирования 
различных термодинамических сценариев эволю-
ции фрактальной Вселенной. Вместе с тем прове-
денные в последнее время исследования в области 
космологической термодинамики показали, что 
если энтропия Барроу возможна в природе, то ее 
допустимая область все же ограничена в узкой об-
ласти значений вблизи стандартной энтропии 
SB–H. Как было установлено в работах [25, 67, 68], 
наиболее предпочтительным является значение 
∆ = 0.094.

Применяя рассмотренную в предыдущем под-
разделе процедуру вывода модифицированного 
уравнения неразрывности, но уже с энтропией 
Барроу, запишем формулу для ее изменения во 
времени: 

               
   (48)

С учетом этой формулы уравнение неразрывно-
сти (36) принимает вид

            	    

(49)

Правая часть уравнения (49) связана с обменом 
энергией между основной массой расширяющейся 
Вселенной и энергией динамического космического 
вакуума [27, 50]. Используя уравнение (49), можно 
получить модифицированные уравнения нераз-
рывности для случая стандартной энтропии Беке-
штейна-Хокинга (∆ = 0) и Тсаллиса-Кирто (∆ = 1)  
на границе Вселенной.

Сопоставим теперь уравнения (18) и (49); в ре-
зультате получим
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 (50)

Отсюда следует, что энергия взаимодействую-
щего с темной материей вакуума равна [28] 
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(51)

Если с учетом этого соотношения применить 
теперь процедуру «гравитационной термодина-
мики» к модифицированным уравнениям Фрид-
мана-Робертсона-Уокера (19) и (21) для плоской 
Вселенной с производством материи и обменной 
энтропией Барроу на границе, то получим следу-
ющую систему уравнений:

	    
(52)

   
(53)

		       
n n H� �3 �. 		     (54)

Эта система обобщенных космологических урав-
нений, содержащая новые дополнительные члены, 
позволяет получить ряд новых термодинамических 

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 101  № 5  2024

	 КОНСТРУИРОВАНИЕ ЭНТРОПИЙНО-СИЛОВОЙ МОДЕЛИ РАСШИРЕНИЯ ВСЕЛЕННОЙ... � 401



сценариев эволюции Вселенной, связанных как с 
ростом энтропии, обусловленным необратимым 
процессом создания материи, так и с переносом 
энтропии Барроу через ее границу. К таким эво-
люционным моделям Вселенной относятся, в част-
ности, полученная выше модель Бекенштейна-Хо-
кинга (42)–(44), модифицированная за счет учета 
образования частиц, а также модель Тсаллиса-
Кирто (при ∆ = 1) 
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(56)

     				       (57)

связанная с гладкой пространственно-временной 
структурой космологического горизонта Вселен-
ной. Заметим, что модель, основанная на энтропии 
SB–H, предсказывает равномерное ускорение Все-
ленной, тогда как модель, основанная на энтропии 
STs C− , описывает как замедление, так и ускоренное 

расширение Вселенной [69].
В заключение этого раздела отметим, что, как 

было показано в ряде публикаций [18, 25, 68], мо-
дифицированная космология с помощью про-
цедуры «гравитационной термодинамики», исполь-
зующей энтропию Барроу в качестве обменной 
энтропии на горизонте, является эффективной для 
количественного моделирования эволюции Все-
ленной в согласии с наблюдениями. Вместе с тем 
все еще остается необходимым полный сравни-
тельный анализ численного значения энтропийного 
индекса деформации ∆ с использованием наблю-
дательных данных о сверхновых типа Ia (SNIa) [54] 
о параметрах сдвига космического микроволнового 
фона, о барионных акустических колебаниях, а 
также данных о хаббловской скорости расширения 
Вселенной.

5. К ВОПРОСУ О МОДЕЛИРОВАНИИ 
ЭВОЛЮЦИИ ПЛОСКОЙ ВСЕЛЕННОЙ  

С МОДИФИЦИРОВАННОЙ ЭНТРОПИЕЙ 
КАНИАДАКИСА НА ГОРИЗОНТЕ 

Как уже отмечалось во Введении, в последнее 
время в энтропийной космологии стали все чаще 
привлекаться к изучению термодинамических ас-
пектов эволюции космологических систем с силь-
ным гравитационным дальнодействием различные 
негауссовы энтропийные меры [45, 69–72]. К ним, 
в частности, относятся оригинальные неэкстен-

сивные энтропии Реньи (SR) и Тсаллиса (STс), свя-
занные, согласно развиваемой концепции, с ви-
димым горизонтом Вселенной (см., например, [14, 
15, 64, 73, 74]. Помимо этих энтропий широко 
используется для исследования термодинамиче-
ских аспектов эволюции пространства-времени 
так называемая двойная энтропия Реньи  [20]. 
Ее вывод связан с заменой энтропии Тсаллиса STс , 
фигурирующей в логарифмической формуле ори-
гинальной энтропии Реньи SRen , на энтропию 
Бекенштейна-Хокинга. Полученная в результате 
такой процедуры модифицированная энтропия 
Реньи  отвечает голографическому закону эк-
випартиции (равнораспределению энергии по 
степеням свободы [4, 62, 75]. Кроме энтропии 
используются и другие модифицированные ана-
логичным способом энтропии, например, энтро-
пии Каниадакиса и Шарма-Миттала [24, 72, 73]. 
Важно также подчеркнуть, что в целом ряде эн-
тропийно-силовых моделей, подобных моделям 
вязкой космологической жидкости [77−81] или 
моделям создания холодной темной материи [35, 
42, 43], обсуждаются и другие энтропии, связан-
ные с диссипативными процессами.

Выбор этих энтропий часто объясняется тем, 
что суммарная энтропия (внутренней части Все-
ленной и горизонта) связана с объемом космоло-
гической жидкости, а не с ее поверхностью, как 
это имеет место в случае классической энтропии 
Бекенштейна-Хогинга. Тем не менее можно по-
казать, что в термодинамическом подходе к моде-
лированию эволюции Вселенной при наличии 
обменных энергетических процессов на ее гра-
нице, использование части подобных энтропий 
не физично. 

Покажем это со всеми подробностями на при-
мере двойной каппа-энтропии Каниадакиса, ори-
гинальная версия которой определяется соотно-
шением [21, 82, 83]

                

(59)

Здесь p pi i W
� � � �1 2, ,...,

 — дискретная функция 
распределения вероятности того, что система на-
ходится в определенном микросостоянии, а W — 
общее число конфигураций. Энтропийный индекс 
деформации κ  (определяющий степень отклоне-
ния от стандартной статистической механики, 
которая восстанавливается в пределе � � 0 ) в 
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определении (59) представляет собой веществен-
ное число, принадлежащее области � � �1 1� . 

При написании формулы (59) использован так 
называемый «деформированный логарифм», 

ln �
� � �� �

�� �� �( ) /x x x 2 , который при � � 0  пе-
реходит в обычный логарифм [58, 84]. Такая де-
формация логарифмической функции в выраже-
нии для энтропии (ср. с энтропией Больцмана-
Гиббса ) позволяет учи-
тывать важную особенность поведения космоло-
гических систем с дальнодействующими гра- 
витационными взаимодействиями, когда вероят-
ность реализации pi  малых значений параметров 
состояния убывает (при pi �

�0 ) не экспоненци-
ально быстро, а степенным образом (закон Па-
рето). Благодаря этому статистика Каниадакиса 
описывает события, практически недостижимые 
в простых системах, характеризуемых классиче-
ской статистикой Больцмана-Гиббса.

Тем не менее основанная на деформированной 
энтропии SKan  неэкстенсивная статистика сохра-
няет математическую и гносеологическую структуру 
статистики Больцмана-Гиббса и пригодна для опи-
сания очень большого класса экспериментально 
наблюдаемых аномальных (неаддитивных) явлений 
в естественных науках. В качестве примера можно 
упомянуть работы, связанные с космическими лу-
чами [21], с космологическими эффектами [85] и с 
гравитационными системами [76].

5.1. Обобщенные уравнения неразрывности  
при использовании модифицированной энтропии 

Каниадакиса на горизонте

При использовании принципа равнораспреде-
ления по степеням свободы Падманабхана [75], когда 
все состояния имеют одинаковую вероятность 
p Wi = 1 / , энтропия Каниадакиса (59) сводится к 
виду

               S k
W

k WKan � � �ln ln ;� �
1 	    (60)

при этом в пределе � � 0 из формулы (60) получа-
ется обычное представление энтропии Больцмана-
Гиббса, S k WB G� � ln . Авторы работы [86] предло-
жили новый тип каппа-энтропии на видимом го-
ризонте Вселенной. Для ее конструирования они 
допустили, что энтропия Каниадакиса в форме (59) 
описывает энтропию Бекенштейна-Хокинга, т. е. 
что справедлива формула 

                        S k WB H� � ln .�
	                  (61)

При использовании свойства exp ln� �� � � �� � �x x  

экспоненты Каниадакиса 
           

exp ( ) ( )
/

�

�
� �� � � � �� �x x x1 2

1 	    
(62)

из определения (61) можно получить выражение 
exp B H� � �k S W W�

�
�� � � �1 exp ln , или

        
W

k
S

k
S� � �

�
�

�
�
� �

�

�

�
�

�

�

�
�� �1

2
1

� �
�

B H B H

/

.

	

    (63)

Если теперь, используя логарифмическую фор-
мулу классической энтропии Больцмана-Гиббса 
SB G− , взять логарифм от (63), то в результате по-
лучим так называемую двойную энтропию Кани-
адакиса 

        	    

(64)

В случае, когда в определении (64) � � 0 , 
. Таким образом, можно считать, что 

подобное конструирование в статистике Каниада-
киса новой неэкстенсивной энтропии  является 
аналогичной версией построения двойной энтро-
пии Реньи  в статистике Тсаллиса [20, 73], при 
получении которой энтропия Тсаллиса STs, фигу-
рирующая в логарифмической формуле оригиналь-
ной энтропии Реньи SRen, заменяется на энтропию 
Бекенштейна-Хокинга. 

5.2. Модифицированное уравнение неразрывности  
с обменной двойной энтропией Каниадакиса  

на горизонте

Используя формулы (38) и (39) для классической 
энтропии Бекенштейна-Хокинга SB H−  и ее произ-
водной по времени

              
 S

K

H
HB H� � �

2
3

,
	    (65)

найдем производную по времени для модифици-
рованной энтропии Каниадакиса 

          	    

(66)
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При получении этого выражения было исполь-
зовано правило дифференцирования экспоненты 

Каниадакиса: d x x x dxexp ( ) ) exp (/
� ��� �

�
� �� �� �1 2 2 1 2  

(см., например, [58]). 
Если подставить теперь (66) в (36), то получим 

уравнение неразрывности для Вселенной, создаю-
щей материю и имеющей обменную модифициро-
ванную энтропию Каниадакиса  на горизонте

        




� �

�
�

�

� �� � �

� � � �
�
�

�
�
�

�

�
�
�

�

�
�
�

�
�

3 1

3
4

1 2
2

4

1 2

H w

G
K
k

H HH

c

/

.

	    

(67)

Сопоставим теперь уравнения (18) и (67); в ре-
зультате получим

        	    
(68)

Отсюда следует
         

1
3

2
1

1
2 1

0 2 4

0

3 24

� t
HdH

K k H

z dz

z

H

H

� � �
�

�

� �
�

�

�

�

��

�
�

�
�

( / )

,
/

	    

(69)

где введены обозначения z H� �4, � �� ( / )K k 2.
Для интеграла в правой части выражения (69) 

справедливо следующее представление [87]:
            

0

1

2 1
1

1 0
u z dz

z

u
F u�

�

�
� � �� � �

�

�

�

� �
� � � � �

( )
, ; ; , Re ,где

	    

(70)
            

0

1

2 1
1

1 0
u z dz

z

u
F u�

�

�
� � �� � �

�

�

�

� �
� � � � �

( )
, ; ; , Re ,где

через гипергеометрическую функцию Гаусса 
. Однако, к сожалению, мы не можем 

воспользоваться формулой (70), поскольку в нашем 
случае � � � �1 2 0/ . Таким образом, использова-
ние модифицированной энтропии Каниадакиса на 
горизонте в свете рассматриваемого здесь термо-
динамического подхода к моделированию эволю-
ции Вселенной не применимо. Можно убедиться 
в том, что аналогичное положение имеет место и 
для неэкстенсивных расширенных энтропий Реньи 
и Шармы-Миттала.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Современные космологические данные свиде-
тельствуют о том, что Вселенная расширяется с уско-
рением. К сожалению, простая модифицированная 
ОТО, включающая ключевой параметр, характери-
зующий расширение — космологическую посто-
янную Λ, не может достаточно точно описать этот 
феномен. Поэтому возникает необходимость в по-
иске новых подходов, с помощью которых можно 
описать ускоренное расширение Вселенной [88]. 

Одним из механизмов, используемых для объ-
яснения ускорения Вселенной, является добавле-
ние нового энергетического поля, часто называ-
емого «квинтэссенцией». Новым направлением на 
этом пути является построение модифицированной 
теории гравитации, согласно которой в основе 
ускоренного расширения Вселенной лежит так 
называемая энтропийная сила, позволяющая объ-
яснить ускоренное расширение Вселенной в тер-
минах энтропии, без привлечения концепции тем-
ной энергии.

В настоящей работе в рамках гравитационной 
теории Пригожина о связи геометрии и материи, 
обеспечивающей гравитационно-индуцированное 
производство частиц в космологической жидкости, 
термодинамически сконструирована в предполо-
жении наличия обменных энергетических процес-
сов на видимом горизонте новая ускоряющая 
плоская модель однородной и изотропной Вселен-
ной без темной энергии, в которой полностью до-
минирует холодная темная материя (CDM).

Для их получения было выведено из первого 
закона термодинамики обобщенное уравнение со-
хранения энергии с учетом гравитационно-инду-
цированного создания материи. При этом было 
использовано несколько форм феноменологиче-
ских энтропий (выбранных ad hoc), ассоциирован-
ных, по предположению, с областью видимого 
космологического горизонта. К ним, в частности, 
относятся энтропия Бекенштейна- Хокинга, эн-
тропия с фрактальной размерностью Барроу, не-
экстенсивная энтропия Тсаллиса-Кирто.

С учетом уравнения сохранения и фундамен-
тального уравнения Фридмана, описывающего 
расширение Вселенной, сконструированы в кон-
тексте энтропийного формализма модифициро-
ванные уравнения Фридмана-Робертсона-Уокера, 
предназначенные для моделирования различных 
сценариев эволюции плоской Вселенной с произ-
водством материи. В результате в работе получен 
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целый набор новых обобщенных уравнений Фрид-
мана-Робертсона-Уокера, в которых вместо космо-
логической постоянной фигурируют управляющие 
силы, наличие которых приводит к различным 
сценариям эволюции Вселенной в зависимости от 
конкретной формы энтропии, изначально выбран-
ной для описания горизонта событий. Другими 
словами, развитый формализм, альтернативный 
концепции темной энергии, может служить новой 
теоретической основой для моделирования дина-
мической эволюции Вселенной, порождая ее мо-
дифицированные формы.

К сказанному можно добавить, что по совре-
менным представлениям космологическая история 
Вселенной развивается через инфляционную фазу 
от начальной флуктуации вакуума (громадная энер-
гия которого сосредоточена на бесконечном кван-
товом поле Вселенной) к пространству де Ситтера 
и происходит создание частиц. Фаза де Ситтера 
существует в течение времени распада составля-
ющих ее частиц (вторая стадия) и заканчивается 
после фазового перехода в обычную Вселенную 
Фридмана-Робертсона-Уокера, которая существует 
до настоящего времени. Примерами распада или 
образования частиц могут служить такие явления, 
как образование релятивистских частиц во время 
повторного нагрева в инфляционных периодах, 
аннигиляция электронов и позитронов с образо-
ванием нейтрино, распад тяжелых бозонов на 
кварки и лептоны или образование частиц в силь-
ном гравитационном поле. Пригожин обобщил эти 
явления на базе термодинамической теории с ис-
пользованием уравнения баланса для числа обра-
зовавшихся частиц на единицу объема, которое он 
рассмотрел в совокупности с уравнениями Эйн-
штейна для поля. Важно при этом подчеркнуть, 
что, согласно оригинальной пригожинской модели, 
энтропия возникает только во время двух первых 
космологических стадий, в то время как Вселенная 
развивается адиабатически на космологических 
масштабах.

Результаты моделирования динамической эво-
люции Вселенной, выполненного на основе при-
веденных в статье космологических уравнений, 
предполагается рассмотреть в других публикациях 
авторов. На будущее оставлена также работа, свя-
занная с проведением сравнительного анализа ре-
зультатов моделирования (на основе полученных 
эволюционных уравнений) при использовании 
данных о сверхновых типа Ia (SNIa).
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CONSTRUCTING AN ENTROPY-FORCE MODEL OF THE EXPANSION  
OF THE UNIVERSE DUE TO GRAVITATIONALLY INDUCED PRODUCTION  

OF DARK MATTER

M. Y. Marova, A.V. Kolesnichenkob,*

aVernadsky Institute of Geochemistry and Analytical Chemistry, Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
bKeldysh Institute of Applied Mathematics, Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia

*E-mail: kolesn@keldysh.ru

In the framework of entropic cosmology and Prigozhin’s gravitational theory about the connection between 
geometry and matter, providing the production of particles in the cosmological fluid, as well as in the assumption 
of exchange entropy at the event horizon, a one-liquid model of the evolution of a spatially flat, homogeneous 
and isotropic Universe is constructed. For its construction the energy conservation equation is derived from 
the first law of thermodynamics taking into account gravitationally induced creation of matter and exchange 
energy processes on the visible horizon of the Universe. On the basis of the energy equation and the fundamental 
Friedman equation describing the expansion of the Universe, modified Friedman-Robertson-Walker equations 
have been constructed in the context of the entropic formalism, designed for modelling various dynamical 
aspects of the evolution of the Universe taking into account adiabatic creation of matter. Several forms of 
exchangeable phenomenological non-extensive entropies associated with the region of the apparent cosmological 
horizon were used in their derivation. The obtained evolutionary model, consistent with the standard Λ-model 
for cold dark matter, is intended to describe without introducing new fields the accelerated expansion of the 
late Universe, providing its cosmological history.
Keywords: Einstein’s general theory of relativity, entropic cosmology, non-extensive exchange entropy, gravity-
induced creation of matter 
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Работа посвящена построению газодинамической модели аккреционного диска вокруг нейтронной 
звезды (НЗ). Разработанный многомерный код используется для исследования устойчивости 
стационарных аксиально симметричных моделей путем проведения эволюционных расчетов в 3D 
геометрии с учетом вязкости, а также с учетом диффузии излучения в 2D. Показано, что произвольный 
стационарный аксиально симметричный диск с монотонным уменьшением плотности с цилиндрическим 
радиусом переходит, благодаря вязкости, торможению и растеканию вещества по НЗ в новую 
квазистационарную тороидальную конфигурацию. Исследование устойчивости стационарной 
тороидальной конфигурации подтвердило формирование крупномасштабных вихревых структур при 
первоначальном периодическом возмущении угловой скорости по азимуту теперь уже с учетом 
«турбулентной» вязкости, а не схемной. Оказалось, что наличие крупномасштабных структур приводит 
к ускорению торможения, т. е. к эффективному увеличению вязкости.

Ключевые слова: нейтронная звезда, аккреционый диск, гамма всплеск, консервативная конечно-раз-
ностная схема
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1. ВВЕДЕНИЕ

Задача об аккреции вещества на нейтронную 
звезду (НЗ) привлекает внимание исследователей в 
силу малого количества свободных параметров за-
дачи и наличия обширных наблюдений. Класс задач 
в физике с малым количеством параметров ограни-
ченный. Центральное гравитирующее тело — это 
НЗ. Расчеты эволюции ядер массивных звезд при-
водят к характерным массам образующихся НЗ 
вблизи максимума масс [1], для невращающейся НЗ 
это MNS = 1.4 . Радиус такой звезды составляет 
примерно RNS = 10 км [2]. Тогда характерная ско-
рость аккрецирующего вещества, движущегося 
вблизи поверхности НЗ, достигает значения 

, сравнимого 
со скоростью света c. Чтобы проверить справедли-
вость предположения об уравновешивании гравита-
ции центробежной силой вещества и малости роли 
градиента давления вещества диска следует принять 
удельную внутреннюю энергию равной удельной 

кинетической энергии: ε = (0.45 ) / 22c . При тормо-
жении диска за счет вязкости кинетическая энергия 
переходит во внутреннюю. При плотности аккреци-
рующего вещества в пределах 1 г/см3 основная доля 
внутренней энергии будет приходиться на второй 
член, отвечающий излучению, 

Действительно, доля внутренней энергии в веще-
стве (протонах и электронах) сравняется с излуче-
нием, и их сумма достигнет значения кинетической 
энергии, 

при температуре 1.8 ×1011 К и ядерной плотности 
5.2 ×1013 г/см3. Мы же интересуемся много меньшими 
плотностями в диске порядка 1 г/см3, при которых 

 



подавляющая доля внутренней энергии придется на 
излучение, 

с характерной температурой 

K =

слабо зависящей от плотности, отвечающей рентге-
новскому излучению.

Эта температура много меньше m ce
2 = 511  кэВ, 

значит электроны нерелятивистские. Остается про-
верить вырожденные ли они или нет? Энергия Ферми 
при нулевой температуре без учета массы нереляти-
вствских частиц равна [3] 

�
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e



для протонного газа плотностью 1 г/см3 получим 
TF = 3.0 103×  К, что много меньше 25 кэВ.

Полагая вытягивание массы из звезды-компань-
она двойной системы с НЗ вдали от НЗ и ожидая 
сохранение удельного момента импульса жидкой 
частицы  (  — цилиндрический радиус), мы ви-
дим, что набор кинетической энергии перед падением 
вещества на НЗ обеспечит гравитация. И ожидаемая 
эффективность получения излучения из темпа ак-
креции массы равна 

Стоит обратить внимание на еще один универ-
сальный параметр задачи — угловую скорость вблизи 
экватора НЗ при пренебрежении градиентом давле-
ния в сравнении с центробежной силой, и соответ-
ствующий ей период обращения вещества: 
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Целью данной работы является построение газо-
динамической модели движения газа в окрестностях 
НЗ с учетом вязкости и переноса излучения в рамках 
диффузии с ограничением потоков и, с учетом урав-
нения состояния реального газа в многомерном слу-

чае, исследование устойчивости аккреционного 
диска. Мы исходим из предположения малого темпа 
аккреции. Выбрав произвольную стационарную на-
чальную модель распределения вращающего вокруг 
НЗ диска с монотонным уменьшением плотности 
при увеличении радиуса за счет действия вязкости и 
потерь энергии на излучение, путем эволюционных 
многомерных расчетов мы получили торможение, 
растекание вещества по поверхности НЗ и новое 
квазистационарное состояние в виде тора с макси-
мумом плотности на некотором удалении от НЗ.

В силу особенности постановки задачи, учиты-
вающую большую область диска в расчетах, мы в 
состоянии воспроизвести только начальную стадию 
сдвиговой неустойчивости до перестроения решения 
из диска в тор при наличии высокой плотности 
вблизи НЗ в 3D расчетах с вязкостью и без учета 
потерь энергии излучения. Интересный вопрос о 
неустойчивости пограничного слоя тора при малой 
плотности на границе НЗ остался за рамками де-
тального рассмотрения. Однако замещение вещества 
излучением из-за роста температуры за счет вязко-
сти у поверхности НЗ позволяет усомниться в реа-
лизации сценария сдвиговой неустойчивости, и 
обосновать с помощью такой неустойчивости вы-
сокую турбулентную вязкость в прямом многомер-
ном расчете не получается.

Задав произвольное возмущение угловой скоро-
сти по азимуту в узком кольце вблизи экваториаль-
ной плоскости, мы также демонстрируем важность 
рассмотрения крупномасштабных вихревых струк-
тур, как при отсутствии вязкости [4, 5], так и при ее 
учете в более реалистичном, на наш взгляд, началь-
ном тороидальном распределении вещества диска, 
касающегося НЗ в узкой области — по линии на 
экваторе. Такие возмущения с конечной амплитудой 
реализуются за счет действия приливных сил [6].  
И они оказывают качественное влияние на тормо-
жение газа о поверхность НЗ, как показывают про-
веденные 3D расчеты с учетом вязкости.

2. МАТЕМАТИЧЕСКАЯ  
ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ

Будем использовать сферические координаты. 
Рассматриваем сдвиговую вязкость и преоблада-
ющую роль в вязкости производных угловой скоро-
сти. Будем считать  и их производные 
малыми в вязкости. Пренебрежем также при расчете 
вязкости дивергенцией скорости divv . Тогда при 
расчете вязкости остаются производные  по r и θ , 
отв ечающие сд виг у  у глов ой скор о сти 

: 
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Закон сохранения массы: 

Для наглядности представления вязких членов 
мы вместо законов сохранения импульса и энергии 
далее запишем уравнения движения: 

      	      

(1)

      	      

(2)

     

(3)

и уравнение для внутренней энергии с учетом диф-
фузии излучения: 

        

(4)

Газодинамическая часть использует PPM схему 
высокого порядка точности, основанную на реше-
нии задачи о распаде разрыва [7], хорошо описыва-
ющую разрывы, включая контактные. Свойство 
необходимо для обеспечения сохранения момента 
импульса в схеме сквозного счета, не отделяющей 
аккреционный газ от вакуумной области на непо-
движной эйлеровой сетке. В расчетах используется 
регулярная сетка в криволинейных ортогональных 
координатах. Неизвестные плотность, импульс, 
энергия — это средние значения по объемам рас-
четных ячеек, а используемые в газодимической 
части потоки определяются на границах ячеек, так 
обеспечивается консервативность схемы. Газодина-
мическая часть считается по явной схеме, имеет 
ограничение на временной шаг, условие Куранта. 
Шаг по времени ∆t ограничен скоростью распро-
странения характеристики vs + | v | по интервалу сетки 
∆x, � �t x v vs< / ( )�(vs + | v |) при интегрировании по каж-
дому направлению, где vs — это скорость звука.

Для записи уравнений газовой динамики [8] с 
вязкими членами в криволинейных сферических 
координатах из Римановой геометрии требуется 
общий вид ковариантной производной тензора [9] 
с единственной особенностью: необходимо учесть 
единообразную нормировку всех компонентов фи-
зических векторов в отличие от математики (см., 
напр., приложения в работах [10, 11]).

Закон сохранения -компонента импульса, 
	

   

 (5)

или 
     

    (6)

можно проинтегрировать по всему объему с весом 

 , чтобы получить произ-
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водную по времени z-компонента момента им-
пульса Jz , 
                  	      

(7)

т. е. потеря момента импульса аккреционного диска 
происходит на поверхности НЗ, и импульс переда-
ется звезде.

В уравнении состояния используем одинаковую 
температуру для протонов, электронов, чернотель-
ного излучения: 

В консервативной конечно-разностной схеме [7, 
10, 12, 13] из известной внутренней энергии надо 
определять температуру из уравнения четвертой 
степени: 
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(9)

Дискриминанты ,  
имеют удобочитаемый вид при выбранной записи 
коэффициентов исходного алгебраического урав-
нения (8). Для контроля расчетов удобно использо-
вать безразмерную удельную энтропию на нуклон 

которая, будучи выбранной постоянной в начальных 
данных, будет меняться благодаря ударным волнам, 
вязкости и потерям энергии на излучение.

Вместо физической молекулярной вязкости про-

тонов [14, 15] �
��

m pm
k k T

e
= 3.92

3 ( )

4 2

3/2

4
B B , где куло-

новский логарифм � =
1
2
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�
�
, ne = ni = ρ/mρ, 

принято использовать много большую турбулент-
ную вязкость [16], 

                          
� �t s tc= 0.1 ,�

                                
(10)

где скорость звука c Ps = /� �  с размерным коэф-
фициентом характерной длины, равным характер-
ной толщине переходной области, например, тол-
щине диска ∆t = 102 см. Для ρ = 1 г/см3 и T = 108 K 
имеем молекулярную вязкость �m = 3.6 104�  г/(см с) 
(кулоновский логарифм λ = 18) на много порядков 
меньше турбулентной �t = 6.1 109�  г/(см с) (для 
∆t = 102 см). В представленных ниже расчетах мы для 
уменьшения времени расчета перехода из одного 
квазистационарного состояния в новое квазиста-
ционарное состояние при учете вязкости выбирали 
длину порядка 102 см, но это не столь важно, т. к. 
процесс установления квазистационарного решения 
медленный, происходит за много оборотов диска. 
Тензор турбулентной вязкости  ∙  
∙  должен быть меньше величины давления 
P cs ρ 2  [17, 18]. Это заведомо выполняется, т. к. 
область размытия угловой скорости из-за вязкости 
получается больше ∆t. Строго говоря, многомерная 
модель должна обосновать применение турбулентой 
вязкости вместо молекулярной, т. е. указывать на 
турбулизацию течения, на отличие его от ламинар-
ного, получаемого в одномерных моделях.

В некоторых 2D расчетах эволюции диска с мо-
нотонно спадающим профилем плотности наружу 
мы также учли диффузию излучения 

В расчетах 

где учитывается только томсоновское рас- 
сеяния фотонов на электронах с сечением 
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, ∆ri , �� j — интервалы расчет-
ной сетки, а малый коэффициент α = 0.25  суще-
ственно подавляет поток энергии излучения в про-
зрачной «вакуумной» области, в которой преобла-
дает энергия излучения � ��gas  . Принятая одно-
температурная модель некорректна в вакуумной 
области с малой плотностью и преобладанием из-
лучения, однако позволяет построить эффективную 
одношаговую схему для учета диффузии неявной 
схемой. В многотемпературном переносе пришлось 
бы решать отдельные обыкновенные дифференци-
альные уравнения (ОДУ) для кинетики переноса 
фотонов с ограничением потоков в малоплотной 
(вакуумой) области и обмена энергии излучения, 
расходуя большое количество временных шагов не-
явной схемы для решения системы ОДУ обмена 
энергиями между веществом и излучением на один 
газодинамический шаг. Нелинейная диффузия с 
ограничением потоков в вакуммной области пере-
ходит в перенос энергии излучения по расчетной 
сетке со световой скоростью, много большей ско-
рости переноса вещества и скорости звука. Даже 
неявная схема диффузии не позволяет перескакивать 
через несколько интервалов сетки за один времен-
ной шаг из-за требования точности. Условия Ку-
ранта временного шага для скорости вещества и 
скорости звука модифицируется на условие Куранта 
со скоростью света фотонов плюс много временных 
шагов на расчет обмена энергиями между веществом 
и излучением. В данном рассмотрении мы не инте-
ресуемся прозрачной областью, однотемпературной 
модели достаточно.

Граничные условия для выбранной консерватив-
ной схемы заключаются в задании потоков. Снаружи 
расчетной области гладкая (тангенциальная скорость 
vτ непрерывна) непроницаемая стенка (нормальная 
скорость vn = 0), пропускает фотоны (есть поток 
тепла) при учете их переноса. НЗ имеет пренебре-
жимо тонкую атмосферу порядка 1 см для нашей 
задачи и высокую плотность, т. е. принимается за 
непроницаемую стенку. На НЗ — непротекание и 
прилипание вещества (v = 0), нет потока фотонов 
при учете переноса излучения (нет потока тепла).

3. НАЧАЛЬНАЯ КВАЗИРАВНОВЕСНАЯ 
БАРОТРОПНАЯ МОДЕЛЬ АККРЕЦИОННОГО 
ДИСКА И ИССЛЕДОВАНИЕ ЕГО ЭВОЛЮЦИИ 

В ГАЗОВОЙ ДИНАМИКЕ С УЧЕТОМ 
ВЯЗКОСТИ И ИЗЛУЧЕНИЯ

Рассмотрим аксиально-симметричное равнове-
сие вращающегося газа. В цилиндрических коорди-
натах ( = , = )� � �r z rsin cos  условие равновесия (из 
уравнений движения) есть: 

	           	
                   (11)

	               	                   (12)

Если уравнение состояние баротропное, P = P(ρ), 
то имеем два следствия внутри вращающегося газа: 

	                         �
�
v

z
� = 0,

	                                  
(13)

угловая скорость есть функция только цилиндриче-
ского радиуса � �= ( )�  и справедливо уравнение 
Бернулли, 

                          
H C� �� � = ,

	                   (14)

с постоянной C, энтальпией 
	            	                   

(15)

с еще одной постоянной K (т. к. самогравитации 
диска нет, его плотность при заданном давлении 
можно масштабировать как угодно), гравитацион-
ным потенциалом НЗ, зависящим только от сфери-
ческого радиуса, 

	                 
� = ,

2 2
�

�

GM

z

SN

�

	                   
(16)

и центробежным потенциалом, зависящим только 
от цилиндрического радиуса 

На НЗ для сферического радиуса r r S= N  имеем 
твердую стенку, на экваторе на расстоянии радиуса 
диска ϖ ϖ= d  газ заканчивается, и пусть на экваторе 
в области r SN d� �� �  давление играет небольшую 
роль в равновесии в сравнении с центробежной 
силой 

	                     � � �� = ,� 	                   (17)

где малая постоянная α 1  характеризует долю 
давления газа в поддержании равновесия.

Аналитическое решение 
	    

H
GM

r
GM

� � �
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�d

	    
(18)

Область 1: r rSN d< = <� � �sin  
	     

� �( ) = ( 1) = (1 ) .� � �
�

� �
GM

	     (19)
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Область 2: � �= <r r Ssin N  отделена от области 

1 тонким диском толщиной �z r S� 2� N : 

H
GM

r z

GM
r

GM

S
S

= 0 = (1 ) .
2 2

N
N d�

� � �
�

� �
�

   
 (20)

В области 2 есть граница в виде поверхности НЗ 
с ненулевым давлением. Условие равновесия для 
баротропы не применимо. Считая переходную об-
ласть тонкой, будем строить приближенно стацио-
нарное решение в области 2, продлевая центро-
бежный потенциал с постоянной угловой скоро-
стью на поверхность НЗ r r S= N , как на экваторе 

           
(21)

и используем условие равновесия (18), как в об-
ласти 1.

Остается выбрать константы: rNS  =  106  см, 
MNS = 1.4 , ϖd = 107 см — радиус диска, K посто-
янная уравнения состояния газа. Используем зна-
чение α   =  0.05, выбранная постоянная 
K = 2 × 1018 ед. СГС обеспечивает плотность газа 
≈ 1 г/см3 на поверхности НЗ. Подчеркнем, что 
слово «баротропная» относится только к связи рас-
пределения плотности и давления в начальной мо-
дели с принятой постоянной удельной энтропией. 
Поскольку в давлении определяющую роль играет 
излучение, в качестве баротропной модели подхо-
дит политропа n = 3. С используемым уравнением 
состояния газа с излучением требуется пересчет 
температуры, а постоянная в начале удельная эн-
тропия может меняться в ходе эволюции благодаря 
вязкости и ударным волнам. Наглядное представ-
ление о распределении плотности можно увидеть 
на верхней панели рис. 1, а газодинамические ве-
личины в экваториальной плоскости диска и около 
поверхности НЗ на рис. 2.

Рис. 1. Верхняя панель: линии уровня плотности в 
плоскости y  =  0 (   =  0) в конце расчетов 
(lg ρmin =–1.5, lg ρmax = 0.1, ∆lg ρ = 0.1). Вязкость не 
учитывается. 2D расчеты на сетке 100 × 300 в области 
0 < r – rNS < 0.05 0 < < 0.05( )r r rS S� �N d N� , 0 < θ < π/2. Эволюция Ek
(черные кружки), Ek – Erot (красные квадраты) во 
времени (центральная панель) и сохранение момента 
импульса Jz (нижняя панель). Схема сквозного счета 
обеспечивает отличное сохранение момента импульса 
на протяжении десятков оборотов.

1 b)

1 a)

1 c)
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Рис. 2. Профили газодинамических величин в экваториальной плоскости (зависимость от радиуса r) (слева) и на 
поверхности НЗ (зависимость от расстояния от полюса rNSθ) в начале и в конце расчетов (помечены буквой f) (справа). 
Цвет символов (черные кружки и красные квадраты) соответствует цвету газодинамических величины (правая и 
левая оси ординат). Вязкость не учитывается. Решение остается стационарным десятки оборотов. Искомые величины 
приписаны к объемам ячеек расчетной сетки. Поэтому угловая скорость на поверхности НЗ означает ее среднее 
значение в первом интервале по радиусу, граничащем с поверхностью. Параметр адиабаты Г ≈ 4/3 доказывает до-
минирование излучения по всему диску.

2 a)

2 c)

2 e)

2 d)

2 f)

2 b)
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Для расчетов использована сетка 100 × 300 для 2D 
в расчетной области, включающей только часть ра-
диуса диска  , в верхней 
полуплоскости 0 < θ < π/2.

Прежде всего мы проверили применимость на-
шей методики сквозного счета на неподвижной 
сетке для корректного описания задачи. Консерва-
тивная схема сохраняет массу, импульс, энергию 
(при отсутствии гравитации) с машинной точ-
ностью, а сохранение полной энергии и, главное, 
момента импульса с хорошей точностью при боль-
шом количестве оборотов  — это необходимое 
условие для применимости схемы для расчетов. 
Рис. 1 демонстрирует сохранение начальной кон-
фигурации. И кроме того расчет доказывает, что 
предложенная начальная модель с зависимостью 
давления от плотности, как у политропы n = 3, ока-
зывается точной при отсутствии вязкости. На рис. 2 
видно малое размытие начальных профилей по 
сетке: растекания вещества диска по поверхности 
НЗ нет (правые рисунки показывают не размытые 
со временем начальные профили величин на по-

верхности НЗ в зависимости от расстояния от по-
люса rNSθ), только благодаря фоновой плотности по 
всему объему изменилась плотность на поверхности 
НЗ в вакуумной области.

Эволюция диска при включении вязкости в 2D 
представлена на рис. 3, 4. Сетка, такая же, как в 
расчете без вязкости. Коэффициент турбулентной 
вязкости (10) выбран равным ∆t = 102 см. Из-за тур-
булентной вязкости вещество вблизи НЗ тормозится 
и хорошо нагревается: угловая скорость резко умень-
шается около поверхности НЗ, а удельная энтропия 
резко растет в этой области. И это приводит к сле-
дующим очевидным последствиям. Профиль плот-
ности на экваторе становится немонотонным, часть 
заторможенного вещества растекается по поверх-
ности НЗ, что хорошо видно по правым графикам 
на рис. 4. Плотность и температура слабо зависят от 
полярного угла на поверхности НЗ. Угловая скорость 
исчезает при движении вещества к полюсам. Об-
ласть с высокой плотностью становится тороидаль-
ной, хотя область диска с низкой плотностью утол-
щается при приближении к поверхности НЗ вдоль 

3 b)

3 a)

3 c)

Рис. 3. Верхняя панель: линии уровня плотности в 
плоскости y = 0 (  = 0) в конце расчетов (lg ρmin =–1.5, 
lg ρmax = 0.1, ∆lg ρ = 0.1) показывают растекание веще-
ства по поверхности НЗ после торможения и форми-
рование тороидального профиля плотности из-за 
высокой температуры диска на поверхности звезды. 
Включены вязкость и теплопроводность (момент вре-
мени t = 31 мс) в 2D расчетах на сетке 100 × 300 в 
области 0 < r – rNS < 0.05 0 < < 0.05( )r r rS S� �N d N� , Эволюция кине-
тической энергии диска Ek (черные кружки) (в 
центре), кинетической энергии за вычетом энергии 
вращения Ek – Erot (красные квадраты) во времени. 
Внизу — уменьшение момента импульса Jz благодаря 
торможению из-за вязкости.
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Рис. 4. Профили газодинамических величин (см. рис. 2) в экваториальной плоскости и на поверхности НЗ в начале 
и в конце расчетов (помечены буквой f). Включены вязкость и теплопроводность. Удельная энтропия на поверхности 
НЗ примерно постоянная и высокая, хотя немного отстает от максимальной удельной энтропии в малоплотной 
области на небольшом удалении от экватора в области наибольшего торможения и нагрева.

4 a)

4 c)

4 e) 4 f)

4 d)

4 b)
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экватора. Но самая главная проблема — это диффу-
зия непрозрачного излучения из разогретой эква-
ториальной области, препятствующего торможению 
плотного вещества и продолжению аккреции в том 
же темпе, как вначале. Потери момента импульса 
J tz ( ) со временем уменьшаются. Хотя мы получили 
в нашей модели ожидаемый переход из одного ква-
зистационарного состояния в новое квазистацио-
нарное распределение с тороидальным распределе-
нием плотности, неприятный эффект состоит в 
исчезновении области, благоприятной для развития 
сдвиговой неустойчивости. Вблизи поверхности НЗ 
плотность вещества низкая, его вклад в давление 
заменило собой излучение. Как показывает изучение 
аккреции в одномерной постановке в следующем 
разделе, есть проблема потери момента импульса 
внешних слоев диска при переходе вещества на бо-
лее низкую орбиту. 2D расчеты сильно меняют пред-
ставление о допущениях полуаналитического 2D 
описания из работы [19], использующую предполо-
жения о возникновении неустойчивости с эффек-
тивным торможением газа у экватора. Однако по-
лученное однородное распределение плотности, 
температуры и наличие области торможения угловой 
скорости в зависимости от полярного угла на по-
верхности НЗ соответствует ожиданиям. В част-
ности, высокая удельная энтропия и нагретое излу-
чающее вещество образовались в расчетах по всей 
поверхности НЗ. Кроме торможения по поверхности 
с малой плотностью еще и ударные волны прошли 
по разреженному газу на поверхности НЗ.

3D расчеты на сетке 50 × 100 × 100 в области 
r r rS SN d N< < 0.05( )� � , 0 < < / 2� � ,  с 
учетом вязкости без учета теплопроводности про-
демонстрировали признаки появления мелкомас-
штабной сдвиговой неустойчивости в области тор-
можения около НЗ только в начальный момент 
времени. Для развития неустойчивости число Рей-
нольдса R Ne r rS= / ( / )� � � �  должно быть равно 
нескольким сотням. В принципе, можно разрешить 
появление сдвиговой неустойчивости. При установ-
лении течения область торможения становится ши-
рокой, и, главное, в этой области получается малая 
плотность, давление вещества мало из-за нагрева и 
перехода внутренней энергии в излучение. И следы 
неустойчивости по углу  в поздние моменты вре-
мени исчезают, решение становится идеально глад-
ким по азимутальному углу. Наша многомерная 
модель получилась противоречивой. Заложенная в 
нее турбулентная вязкость приводит к исчезновению 
условий возникновения турбулетности.

4. 1D АККРЕЦИЯ В ЦИЛИНДРИЧЕСКИХ 
КООРДИНАТАХ

Прежде всего необходимо проверить проведен-
ный выше расчет на отсутствие численных артефак-
тов. Для этого рассмотрим тонкий диск, заключен-
ный между гладкими стенками 0 < < = 1z zmax  см, 
описываемый уравнениями движения в одномерных 
цилиндрических координатах с учетом вязкости. 
Уравнения движения в координатах: цилиндриче-
ский радиус (ϖ ) и время ( t ) есть 
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(22)

        	     (23)

и уравнение для внутренней энергии 

     	    (24)

Похожие уравнения использованы в работе [20] 
для построения полуаналитической модели аккре-
ции тонкого диска на черную дыру. Мы же сохра-
няем все уравнения газовой динамики.

Берем ту же самую начальную модель, что и в 
предыдущем случае, только для области выше НЗ, 
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(25)

Используется одномерная сетка из 100 интерва-
лов, а характерный масштаб турбулентной вязкости 
в уравнении (10) выбран в 10 раз ниже предыдущей 
модели, ∆t = 10 см.

Рассмотрим два случая. В первом случае, НЗ вра-
щается с угловой скоростью примыкающего веще-
ства диска. Торможение исключается, и можно ожи-
дать решение, слабо меняющееся со временем. 
Расчет на рис. 5 демонстрирует длительное сохра-
нение со временем стационарной конфигурации, 
т. к. даже используемая турбулентная вязкость мала, 
чтобы перестроить решение в области гладкого из-
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менения угловой скорости после исключения об-
ласти торможения на НЗ при сохранении полного 
углового момента импульса. Вероятно, и многомер-
ный расчет с учетом вязкости дал бы такой же заме-
чательный результат при задании вращающейся НЗ 
на внутренней границе.

В следующем одномерном расчете на рис. 6 мы 
выбрали медленное торможение вращения НЗ с 
характерным временем 2 мс с целью проверки воз-
можности мягкой передачи момента импульса из 
внутренних слоев в НЗ без генерации чрезмерной 
удельной энтропии. И получили отрицательный 
результат осуществления подобного сценария. 
Около поверхности торможение оказывается очень 
сильным в сравнении с остальной областью газа, 
энтропия резко увеличивается, вещество со своим 

давлением замещается излучением, профиль плот-
ности становится тороидальным, а эффективность 
потери момента импульса J tz ( )  и аккреции со вре-
менем снижается, как в многомерном расчете. 
Только скорость потери момента импульса в начале 
торможения внутренней границы в течение 2 мс 
получилась ожидаемо низкой.

Мы также провели исследование аккреции на 
черную дыру в одномерной модели, заключающейся 
в свободном движении газа на внутренней границе 
(граничное условие для радиальной скорости 
du dr/ = 0 ) при достижении им внутренней гра-
ницы. Проблема потери момента импульса здесь 
снимается с помощью ухода газа вместе с моментом, 
а передача момента не нужна. Собственно падение 
вещества — это второй возможный механизма по-
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Рис. 5. Профили газодинамических величин в начале и в конце расчетов (t = 0.054 с) почти всюду совпадают. Эво-
люция по времени момента импульса Jz. Вязкость включена, НЗ вращается с угловой скоростью вещества диска 
(� �� / = 0r  газа на поверхности НЗ), чтобы продемонстрировать сохранение момента импульса при использова-
нии конечно-разностной схемы даже при наличии вязкости.
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тери момента импульса из трех возможных около 
компактной звезды (третий — взаимодействие маг-
нитных полей [21]). Больших градиентов угловой 
скорости на границе расчетной области в случае 
черной дыры нет. Поэтому обоснование турбулент-
ной вязкости в таком случае еще сложнее, а требу-
емая величина турбулентной вязкости (10) для па-
дения вещества за десятки оборотов газа нужна 
очень большая, ∆t  104  см в уравнении (10).

Свободное протекание вещества на внутренней 
границе ( du dr/ = 0 ) дает возможность задать по-
токи массы и момента импульса на внешней границе 
для получения стационарного решения, пригодного 

для исследования неустойчивости в многомерной 
постановке. Оказывается, угловую скорость, равную 
локальной кеплеровской на внешней границе, за-
давать нельзя. Стационарное решение получается 
только при меньшем значении момента импульса 
втекающего вещества. Это становится понятным из 
приближенного сохранения момента импульса и 
законов сохранения энергии жидкой частицы при 
ее движении к центру: 

                              ��2 ,� const                    (26)

         ( )
2 2

= .
2 2��
� �

GM
r

u
const

    
(27)
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Рис. 6. Профили газодинамических величин в начале и в конце (помечены буквой f) расчетов. Потеря момента им-
пульса Jz  при трении о поверхность замедляющейся НЗ (� � �exp( / 2t  мс)). Вязкость включена. В начале скорость 
потери импульса мала вследствие отсутствия трения из-за медленного замедления НЗ, в конце расчетов потеря 
момента импульса снижается из-за дефицита массы, вызванного нагревом вещества. Член работы сил давления 
Pdivv в уравнении для внутренней энергии дает нагрев, а второй член вязкого нагрева вдобавок увеличивает удельную 
энтропию. Медленное торможение НЗ не устранило нагрев газа вблизи ее поверхности и уменьшение плотности в 
этой области.
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Причина состоит в резком увеличении центро-
бежной силы при уменьшении радиуса по сравне-
нию с гравитацией. Т. о. максимальная угловая ско-
рость на внешней границе (параметры на ней по-
мечены индексом «b») получается зависимой от 
массы и радиуса аккрецирующей звезды (помечены 
индексом «s»): 

                 	                   

(28)

Радиальная скорость вещества u при падении к 
центру сначала ускоряется, а потом, при приближе-
нии к поверхности звезды, замедляется. Основная 
кинетическая энергия переходит в энергию кепле-
ровского вращения. Особенность такого решения 
состоит в бóльшей плотности у поверхности звезды 
в сравнении с рассматриваемыми в данной работе 
тороидальными распределениями плотности при 
учете вязкости на рис. 4.

5. 3D ЭВОЛЮЦИЯ ТОРОИДАЛЬНОГО  
ДИСКА С УЧЕТОМ ВЯЗКОСТИ  

С ВОЗМУЩЕНИЯМИ УГЛОВОЙ СКОРОСТИ  
ПО АЗИМУТАЛЬНОМУ УГЛУ  

И ОБРАЗОВАНИЕ  
КРУПНОМАСШТАБНЫХ ВИХРЕЙ

Поскольку проведенные выше исследования ука-
зывают на образование квазиустойчивого состояния 
в виде тороидального диска вокруг НЗ, то есте-
ственным представляется исследовать усточивость 
диска в виде тора, касающегося поверхности НЗ. 
Задается граница тора Z Z= ( )ϖ . Внутри этой гра-
ницы [22] по прежнему используется формула Бер-
нулли (14) с константой C = 0, центробежный по-
тенциал по прежнему не зависит от высоты, но яв-
ляется сложной функцией цилиндрического радиуса: 

	               
� =

( )
,

2 2

GM
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(29)

а гравитационный потенциал от НЗ (16) зависит 
только от сферического радиуса и уменьшается при 
приближении к экватору при неизменном цилинд-
рическом радиусе ϖ , так что энтальпия H из урав-
нения Бернулли (14), равная нулю на границе, рас-
тет при приближении к экватору. Подобные началь-
ные модели в работе [22] названы равновесной 
конфигурацией газового облака вблизи гравитиру-
ющего центра. Хотя в начальном распределении 
угловая скорость задана независящей от цилиндри-
ческой координаты z, начальная модель не относится 

к баротропной, зависимость давления от одного 
параметра плотности, P = P(ρ) утрачена. Это просто 
равновесная аксиально симметричная конфигурация 
с постоянным угловой скоростью по координате z 
с давлением, определяемым границей газа. Нетри-
виальный результат работы [22] заключается в том, 
что равновесные конфигурации с произвольной 
границей газа вокруг гравитирующего центра суще-
ствуют.

С математической точки зрения модель подходит 
для исследования эволюции и соответствует новому 
квазиустойчивому состоянию из проведенных выше 
расчетов. Удельная энтропия для нашего уравнения 
состояния с излучением не является постоянной и 
сильно растет с приближением к НЗ, близко к ре-
зультату об эволюции равновесной 2D модели ак-
креции, проведенной выше. Расчет проводился на 
сетке 50 × 200 × 100 в области r r r rS S orN N t< < 2+ , 
0 < < / 2� � , 0 < < 2� �. Область газа в точности тор 
с радиусом r ror St N= 0.1 , касается НЗ по линии эк-
ватора. Можем по прежнему задавать связь между 
энтальпией и плотностью, как для политропы n = 3 
(� = 1 1 /� n в уравнении для энтальпии (15). Кон-
станту в энтальпии можно выбрать равной 
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(30)

чтобы получить в центре тора (ϖ = 2r SN , z = 0) плот-
ность 1 г/см3.

Исследование эволюции аксиально симметрич-
ного тороидального распределения плотности без 
задания возмущений не выявляет роста мелкомас-
шатбных возмущений при численном счете. Обычно 
при исследовании неустойчивостей достаточно ма-
лых случайных затравок возмущений, включая 
ошибки округления при численном счете. В эволю-
ции проявляется наиболее быстрорастующая мода, 
т. к. рост малых возмущений на линейной стадии 
экспоненциальный по времени. Однако, из-за от-
сутствия качественного результата объяснения сдви-
говой мелкомасштабной неустойчивости было при-
нято решение повторить расчеты [4, 5] с конечным 
возмущением угловой скорости в узком ∆ri  тонком 
�� j кольце в центре тора вблизи его экваториальной 
плоскости теперь уже с учетом вязкости, которая 
ожидаемо должна приводить к затуханию возмуще-
ний. Естественно, с реальным табличным уравне-
нием состояния газа и излучения. Природа крупно-
масштабных возмущений может быть связана с 
действием приливных сил. Тороидальное распреде-
ление массы выглядит более реалистичным объектом 
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исследования, т. к. торможение диска начинается с 
малой площади фактически по линии экватора.

На рис. 7 представлены результаты эволюции 
трехмерной газодинамической модели без учета вяз-
кости и заданием в начале расчетов возмущений 
угловой скорости vφ по координате φ в узком тонком 
кольце вблизи центра тора, в районе максимума 
распределение плотности и давления газа: 
� �( , , ) = (1 0.2 (4 )) ( , )0 0 0 0r r� � � �� cos  в узком интер-
вале расчетной сетки ∆r, �� области вблизи макси-
мума распределения плотности (  ,

� �0 = / 2). Несмотря на наличие вязкости, круп-
номасштабные возмущения сохраняются по вре-
мени, кинетическая энергия этих возмущений 
E E otk r−  оказывается на порядок выше, чем в рас-
чете без возмущений по углу φ. Представленный 
расчет с учетом вязкости и с меньшим количеством 
возмущений по азимутальному углу φ неожиданно 
повторил старые расчеты без вязкости [4, 5]. Объ-
яснение этого простое: возмущение занимает основ-
ную массу вещества, в которой роль вязкого тензора 
мала в силу малого градиента угловой скорости, 

Рис. 7. Верхняя панель: эволюция кинетической энергии тороидального диска Ek (черные кружки), кинетической 
энергии за вычетом энергии вращения Ek – Erot (красные квадраты) во времени и момента импульса Jz без учета вяз-
кости с азимутальными возмущениями, линии уровня логарифма плотности плотности в экваториальной плоскости 
в момент времени t = 12.7 мс (lg ρmin =–1, lg ρmax = 0.1, ∆lg ρ = 0.1). Введены возмущения угловой скорости по азиму-
тальному углу. Нижняя панель: линии уровня логарифма плотности в расчетах на подробной сетке 80 × 200 × 100 в 
момент времени t = 1.50 мс, демонстрируется возникновение крупномасштабной турбулентности.

7 a)

7 c)

7 b)

7 d)
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а торможение за счет вязких сил происходит на по-
верхности НЗ, где масса мала, и процесс торможения 
и потери момента импульса, происходящий с малой 
массой, мало влияет на вихревую структуру.

Малые потери по времени момента импульса 
J tz ( )  в расчете без учета вязкости связаны с прояв-
лением небольшой численной диффузии. Строго 
говоря, это артефакт, т. к. в соответствии с законами 
сохранения, момент импульса должен передаваться 
только НЗ на ее поверхности обязательно при на-
личии вязкости. Качественно схемная диффузия 
даже без учета вязкости дает правильное описание, 
т. к. максимальный градиент угловой скорости и 
максимальная численая диффузия происходит на 
поверхности звезды. Расчет на сетке 50 × 200 × 100 
сохраняет возмущение по углу φ со временем, а бо-
лее подробная сетка 80 × 200 × 100 указывает на 
развитие крупномасштабной конвекции. Результат 
без вязкости подтвеждает выводы работы [4, 5] о 
наличии крупномасштабной конвекции с меньшим 
числом азимутальных возмущений по азимуталь-
ному углу.

Рис. 8 содержит результат 3D расчетов с учетом 
вязкости, параметр ∆t = 102  см в турбулентной вяз-
кости (10). Поскольку вязкость работает только в 
области большого градиента угловой скорости у по-
верхности НЗ, а в остальной области ее роль мала, 
на развитие крупномасштабной неустойчивости вяз-
кость не влияет. Уменьшение момента импульса Jz в 
области торможения из-за трения газа о НЗ введение 
азимутальных возмущений угловой скорости много-

Рис. 8. Уменьшение момента импульса Jz благодаря 
торможению из-за вязкости без возмущений (тонкая 
сплошная линия) и при наличии азимутальных воз-
мущений (кружки). Крупномасштабная конвекция 
приводит к усилению торможения и эффекту повы-
шения вязкости. Учтена вязкость в 3D расчетах.

кратно усилили. Эффект проявляет себя, когда раз-
витие возмущений достигает поверхности НЗ. В на-
чальный момент времени обе кривые совпадают. 
Крупномасштабная конвекция приводит к усилению 
торможения и эффекту повышения вязкости. НЗ 
считается массивной и только ее поверхность тормо-
зит диск (7), а все, что есть внутри диска, при любой 
вязкости суммарный момент импульса не меняет. 
И если заявлено, что крупномасштабная конвекция 
перераспределяет момент импульса диска в расче-
тах [4, 5], то о потере момента импульса, т. е. о тор-
можения вращения в старых расчетах без рассмот-
рения вязкости, говорить сложно. Из-за неустойчи-
вости и из-за трения слоев с разной угловой скоро-
стью внутри вещества диска момент только перера-
спредляется. Данный рис. 4 наглядно показывает, что 
крупномасштабное возмущение существенно усили-
вает заложенный в расчеты коэффициент вязкости. 
Крупномасштабные возмущения обеспечивают пе-
рестройку орбит вещества диска и, вероятно, увели-
чивая плотность вещества у поверхности НЗ, обес-
печивают переход от режима левитации вещества к 
режиму терки НЗ, эффективность которой повыша-
ется при подаче массы к поверхности НЗ.

Интересно отметить, что в небольшой серии про-
веденных расчетов мы приходим к повторению вы-
водов авторов работы [6] о недостаточной эффек-
тивности сценариев роста вязкости в аккреционных 
дисках, кроме как «прецессионной волны плот-
ности», возбуждаемой приливным взаимодействием.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Мы попытались в рамках многомерной газовой 
динамики с учетом вязкости получить обоснование 
введения турбулентной вязкости для описания ак-
креции на НЗ из первопринципов, рассматривая 
две равновесные модели.

1. Разностная схема сквозного счета на непо-
движной сетке (без выделения области диска) высо-
кого порядка точности для табличного уравнения 
состояния продемонстрировала хорошую консерва-
тивность. Без диссипации стационарная конфигура-
ция остается стационарной и не теряет момент им-
пульса из-за численной вязкости десятки оборотов.

2. Квазистационарная начальная модель диска с 
монотонно спадающим профилем плотности по 
цилиндрическому радиусу при учете «турбулентной» 
вязкости переходит в новое квазистационарное со-
стояние с тороидальным распределением плотности, 
растеканием вещества по поверхности НЗ и обра-
зованием подобия тонкой шейки плотности около 
НЗ, предсказанной в аналитической 2D модели 
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аккреции с радиационным доминированием [19, 
23]. При этом развитие сдвиговой неустойчивости 
по азимуту в 3D может проявиться только в началь-
ный момент, пока имеется большая плотность у 
поверхности НЗ. Вопрос обеспечения высокой плот-
ность вещества у поверхности НЗ за счет потока 
массы вещества или потерь энергии на излучение 
мы бы не стали считать закрытым. Однако даже 
плавное включение торможения на поверхности НЗ 
в 1D цилиндрической модели дало отрицательный 
результат получения высокой плотности в эквато-
риальной плоскости у поверхности НЗ.

3. Далее исследовалась эволюция начального 
тороидального распределения плотности с произ-
вольной границей. В таком распределении плот-
ность у поверхности НЗ оказывается малой, и сдви-
говая неустойчивость не проявляется. Обоснование 
перехода к турбулентной вязкости из первопринци-
пов остается под вопросом. Однако мы решили про-
верить формирование крупномасштабных вихревых 
структур с помощью возмущений угловой скорости 
в малой области с большой плотностью теперь уже 
в схеме, имеющей возможность включать вязкость, 
в отличие от старых расчетов. Подтвердился вывод 
о сохранении таких крупномасштабных структур 
возмущения. Более того, потери момента импульса 
благодаря вязкости такие крупномасштабные воз-
мущения ускорили. Т. о. демонстрацию эффекта 
увеличения физической вязкости можно считать 
выполненной без привлечения дополнительных 
предположений.

4. Класс решений со свободным протеканием ве-
щества на поверхности звезды (на внутренней гра-
нице расчетной области) и заданием потока массы и 
момента импульса на внешней границе может сохра-
нить большую плотность на поверхности звезды даже 
при учете торможения тангенциальной скорости на 
поверхности НЗ. Для такого решения можно иссле-
довать мелкомасштабную сдвиговую неустойчивость 
предложенным численным методом. Однако выход 
на стационарное решение возможен при скорости 
вращения падающего вещества заведомо меньшей 
местной скорости Кеплера (см. формулу (28)).
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GAS-DYNAMICAL MODEL OF ACCRETION ON A NEUTRON STAR  
WITH VISCOSITY AND THE INFLUENCE OF LARGE-SCALE VORTICES  

ON THE TRANSMISSION OF ANGULAR MOMENTUM

A. G. Aksenova, V. M. Chechetkina,b

aInstitute of Design Automation of the Russian Academy Sciences, Moscow, Russia
bKeldysh Institute of Applied Mathematics of the Russian Academy Sciences, Moscow, Russia

*E-mail: aksenov@fastmail.fm

The work is devoted to the construction of a gas-dynamic model of the accretion disk around a neutron star (NS). 
The developed multidimensional code is used to study the stability of stationary axially symmetrical models by 
carry out of evolutionary calculations in 3D taking into account viscosity, as well as taking into account the diffusion 
of radiation in 2D. It is shown that an arbitrary stationary axially symmetrical disk with a monotonic decrease in 
density with a cylindrical radius transforms, due to viscosity, braking and spreading of matter along the NS, into 
a new quasi-stationary toroidal configuration. The stability study of the stationary toroidal configuration confirmed 
the formation of large-scale vortex structures at the initial periodic disturbance of angular velocity in azimuth, 
now taking into account the “turbulent” viscosity. It turned out that the presence of large-scale structures leads 
to an acceleration of braking, i. e. an effective increase in viscosity.
Keywords: neutron star, accretion disk, gamma ray burst, conservative finite difference scheme.
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Приведены результаты исследования области звездообразования S255 IR, где формируется молодая 
звезда большой массы (20 ). Наблюдения в H2O выполнены на РТ-22 в Пущино, а в линиях OH — на 
Большом радиотелескопе в Нансэ (Франция). Данные наблюдений в линии H2O на длине волны 1.35 см 
были использованы за период 2017–2023 гг. Наши наблюдения в H2O показали существование сильных 
вспышек, особенно в 2023 г. Наблюдался также дрейф излучения по лучевой скорости для большинства 
спектральных деталей и преимущественно в сторону уменьшения лучевой скорости. В линиях OH 18 см 
в 2008 г. излучение не было обнаружено. Мы наблюдали излучение OH в главных линиях 1665 и 1667 
МГц в 2015, 2023 и 2024 гг. Структуры спектров, степени круговой и линейной поляризаций сильно 
различались в эти эпохи. Однако, при этом векторы поперечного магнитного поля имели 
преимущественно два направления: ∼ � �(30 40 )� �  относительно вертикали, т. е. почти перпендикулярно 
джету или вдоль него. Зеемановское расщепление было обнаружено только в линии 1667 МГц для одной 
пары деталей: 2.26 и 2.37 км/с. Величине расщепления 0.11 км/с соответствует значение продольного 
магнитного поля 0.31 мГс; поле направлено к наблюдателю. Предполагается, что появление мазерного 
излучения OH в 2015 г. связано со вспышкой аккреции. Существенные изменения структуры спектров 
OH, их степени поляризации и очень сильные вспышки мазера H2O в 2023 г. могут быть связаны с новой 
возможной вспышкой аккреции в S255 IR.

Ключевые слова: звездообразование; мазеры H2O и OH; молекулярные облака и биполярные потоки; 
магнитные поля; индивидуальные объекты (S255 IR).

DOI: 10.31857/S0004629924050034   EDN: JNXITV

1. ВВЕДЕНИЕ

S255 IR это компактная область активного звездо-
образования, расположенная на расстоянии 1.78 кпк 
от Cолнца [1]. В настоящее время данное значение 
расстояния считается наиболее предпочтительным. 
В этой области наблюдались восемь объектов HH 
(Хербига-Аро), два высокоскоростных молекулярных 
выброса (джета) и многочисленные источники ин-
фракрасного излучения. Ближайшая к S255 IR уль-
тракомпактная область H II G192.58Р 0.04 [2], ассо-
циируемая с одним из молекулярных выбросов [3], 
находится севернее S255 IR на расстоянии 64  от нее.

Мазер в линии H2O на 22 ГГц в источнике S255 
был открыт Ло и Берком [4] в 1973 г. Мазер располо-
жен в комплексе S255 IR, который находится между 

двумя областями S255 и S257, являющимися протя-
женными источниками радиоизлучения с непрерыв-
ным спектром.

Мазер в линии OH был открыт в 1971 г. Терне-
ром [5]. Эванс и др. [6] на частоте 1665 Ггц измерили 
положение источника, но так как поток был очень 
слабым (зарегистрирован только в одном канале), 
было сделано сопоставление с мазером H2O и соот-
ветствующим сильным инфракрасным источником. 
Но с тех пор излучение в линиях гидроксила в этом 
объекте не наблюдалось как в линии 18 см [7], так и 
в линии 5 см [8].

В направлении S255 IR имеются два мазера мета-
нола I и II класса, которые обнаружили соответ-
ственно Хачик и др. [9] и Ментен [10]. Дело в том, 

 



что CH3OH-мазеры обоих типов находятся в облас-
тях звездообразования. Но если метанольные ма-
зеры II класса совпадают по положению с мазерами 
OH, H2O и ультракомпактными областями H II, то 
мазеры I класса не ассоциируются с какими-либо 
известными объектами, хотя и расположены в 
окрестностях областей звездообразования вблизи 
границ плотных газопылевых облаков. Мазеры II 
класса часто располагаются в высокоскоростных 
потоках вещества вдоль прямых линий или на дугах. 
Было высказано предположение, что они возникают 
в протопланетных дисках [11].

Большой интерес представляют области звездоо-
бразования, в которых имеются массивные молодые 
звездные объекты с M   >  8 , и светимостью 
L L*

3> 5 10×


. К числу таких объектов относится 
область звездообразования S255 IR, масса цент-
ральной звезды в которой составляет около 20  [12]. 
Интерес вызван тем, что в таких областях происходит 
внезапное увеличение излучения в континууме в 
широком диапазоне длин волн, от радио до инфра-
красного излучения.

В последние несколько лет произошли открытия 
ярких вспышек аккреции в таких массивных молодых 
звездных объектах, как, например, в S255 IR, NGC 
6334 I, G358.931–0.030, G24.33+0.14 [2]. Именно эти 
события сопровождались вспышками мазерного из-
лучения, а также вспышками излучения в радио — в 
миллиметровом и субмиллиметровом диапазонах 
волн. Например, в направлении массивного молодого 
звездного объекта в S255 IR в ноябре 2015 г. наблю-
далась значительная вспышка в линии метанольного 
мазера на частоте 6.7 ГГц [13], которая объясняется 
увеличением светимости аккреции в середине июня 
2015 г. [12].

В S255 IR впервые обнаружено протяженное ма-
зерное излучение H2O (>1700 а. е.) [14]. Причем, ма-
зерное излучение как компактных областей, так и 
протяженных имеют сходные изменения потока со 
временем. Авторы считают, что для этих областей 
имеется общий механизм возбуждения — радиаци-
онное возбуждение из-за комбинированного эффекта 
ИК-вспышки и расширяющейся струи. Проведенный 
с 1981 по 2000 г. мониторинг мазера H2O показал, что 
переменность интегрального потока имеет цикличе-
ский характер [15].

Настоящая работа посвящена исследованию 
вспышек в период 2017–2023 гг. Полный каталог 
спектров и результаты их анализа будут опублико-
ваны в нашей последующей работе по S255 IR. Вре-
менной интервал 2017–2023 гг. в настоящей работе 

был выбран по двум причинам. Во-первых, в какой-
то степени наши исследования являются ответом на 
поставленные в [14] вопросы (например, причина 
отсутствия внезапного и сильного увеличения ин-
тенсивности мазера H2O после вспышки аккреции 
в 2015 г.). Во-вторых, в этот период имел место су-
щественный рост интегрального потока и происхо-
дили самые сильные вспышки мазерного излучения 
водяного пара за все время нашего мониторинга 
этого источника. Мы не приводим здесь данные 
нашего мониторинга за 2015–2016 гг., потому что 
спектры за этот период были опубликованы в работе 
Хирото и др. [14]. В анонсируемой работе все 
спектры будут приведены.

2. АППАРАТУРА И НАБЛЮДЕНИЯ

Мониторинг мазерного источника H2O в S255 IR 
в линии 1.35 см проводится нами на 22-м радиоте-
лескопе в ПРАО с конца 1981 г. Координаты источ-
ника составляют: α(2000) = 6h12m54s, δ(2000) = +17°59ʹ23ʺ. 
Результаты наблюдений с 1981 по 2000 г. были опу-
бликованы в работе Пащенко и др. [15].

Ширина диаграммы направленности радиотеле-
скопа на волне 1.35 см составляет 2.6ʹ. Шумовая 
температура системы находилась в пределах 150–
300 K в зависимости от условий наблюдений. Чув-
ствительность телескопа равна 25 Ян/K.

Регистрация сигнала осуществлялась 2048-ка-
нальным автокорреляционным приемником с раз-
решением 0.0822 км/с по лучевой скорости. Точ-
ность определения лучевой скорости находилась в 
пределах 20–25 м/с. Интервалы между сеансами 
наблюдений составляли в основном около одного 
месяца. Однако, когда происходили сильные 
вспышки, то в пределах одного сеанса (3–4 дня) мы 
проводили несколько наблюдений.

Мы также провели поляризационные измерения 
характеристик мазерного излучения OH в S255 IR 
на волне 18 см на радиотелескопе в Нансэ (Фран-
ция) в 2008, 2015, 2023 и 2024 гг. Чувствительность 
телескопа составляет 1.4 К/Ян. Наблюдения были 
проведены в главных линиях 1665 и 1667 МГц. 
Спектральное разрешение в 2008 и 2015 гг. в линии 
1665 МГц было 0.1373 км/с, а в 2023 г. 0.0687 км/с. 
Было получено шесть мод излучения: две в круго-
вых поляризациях (левой и правой) и четыре в 
линейной поляризации при направлениях облуча-
теля антенны 0°, 45°, 90° и 135°. Методика наблю-
дений и обработки данных были неоднократно 
подробно изложены в наших предыдущих публи-
кациях (см., напр., [16, 17]).
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3. РЕЗУЛЬТАТЫ НАБЛЮДЕНИЙ

На рис.  1–7 приведены центральные части 
спектров, где наблюдалось мазерное излучение H2O. 
Спектры показаны для временного интервала 2017–
2023 гг. Для каждого спектра приведена эпоха на-
блюдений. Все спектры скорректированы за погло-
щение излучения в земной атмосфере. Это было 
заложено в программу наблюдений. Как было от-
мечено ранее, мы готовим публикацию полного 
каталога спектров H2O в S255 с начала нашего мо-
ниторинга этого источника с 1981 г., включив в него 
3D представление всех спектров. Это очень важно 
для иллюстрации вспышечного характера мазерного 
излучения H2O и исследования эволюции и законо-
мерностей возникновения вспышек.

На рис. 8 показана переменность интегрального 
потока, вычисленного в интервале лучевых скоро-
стей от –15 до +20 км/с. Наблюдается квазиперио-
дический характер переменности. Выделены посто-
янная составляющая интегрального потока, которая 
отражена прямой линией, и циклы активности. Для 

большинства из них в максимумах потока указаны 
лучевые скорости наиболее интенсивных деталей.

В каждом спектре H2O были выделены отдельные 
эмиссионные детали и определены их плотности 
потоков и лучевые скорости. Переменность лучевой 
скорости основных деталей показана на рис. 9. Боль-
шими светлыми кружками отмечены детали в те 
эпохи, когда их плотность потока превышала 200 Ян. 
Вариации скорости наиболее интенсивных деталей 
аппроксимированы отрезками прямых линий и эти 
детали пронумерованы от 1 до 12. Наклоны прямых 
линий отражают тенденцию дрейфа деталей в 
спектре. Конечно, реальный дрейф имеет более 
сложный характер относительно вписанных прямых 
линий, например, для деталей 1, 4 и 9. Слева зве-
здочками показаны положения деталей H2O на эпоху 
14 мая 2017 г., взятые из работы [14, табл. 4]. Затем-
ненными звездочками показаны мазеры, наблюда-
емые на частоте 22 ГГц, а светлыми звездочками — 
на частоте 321 ГГц.

Рис. 1. Спектры мазерного излучения H2O в направ-
лении S255 IR, полученные в 2017 г. Указаны эпохи 
наблюдений.

Рис. 2. Продолжение. То же, что на рис. 1, для 2018 г.
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Рис. 3. Продолжение. То же, что на рис. 1, для 2019 г. Рис. 4. Продолжение. То же, что на рис. 1, для 2020 г.

Рис. 5. Продолжение. То же, что на рис. 1, для 2021 г. Рис. 6. Продолжение. То же, что на рис. 1, для 2022 г.
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Рис. 7. Окончание. То же, что на рис. 1, для 2023 г.

Рис. 8. Переменность интегрального потока мазерного 
излучения H2O в направлении S255 IR. Для каждого 
максимума указаны лучевые скорости наиболее ин-
тенсивных деталей.

Излучение в линии гидроксила в S255 IR по 
наблюдениям в 2008 г. не было обнаружено с верх-
ним пределом около 0.1 Ян. Результаты наблюдений 
OH в 2015, 2023 и 2024 гг. в главных линиях 1665 и 
1667 МГц представлены на рис. 10–12 и 13–15 со-
ответственно. На верхних панелях (а) показаны 
спектры в круговых поляризациях. На панелях (б) 
представлен параметр Стокса V, определяемый как 
разность излучения в правой и левой круговых 
поляризациях. При регистрации линейной поля-
ризации сначала принимается сигнал из двух ор-
тогональных направлений 0° и 90° (панели в), а 
затем после поворота облучателя антенны на 45° 
из направлений 45° и 135° (панели г).

4. ДИСКУССИЯ

4.1. Мазерное излучение водяного пара

Выделенные детали в спектрах H2O показали, что 
детали (точнее мазерные конденсации, ответ-
ственные за излучение) существуют длительное 
время, но существенно меняется их активность и, 
нередко, в большом диапазоне интенсивностей.

За период мониторинга в 2017–2023 гг. наблюда-
лось большое число вспышек разной интенсивности 
и продолжительности. Увеличение потока мазера 
может быть непосредственно вызвано столкнове-
ниями в джете, который выброшен из звезды и из-
лучает в радио континууме. Согласно Хирото 
и др. [14] возможно, что изменение излучения мазера 
воды, наблюдаемое в ходе их мониторинга, вообще 
не связано со вспышкой аккреции, последствия 
которой наблюдались в других индикаторах.

Несмотря на частые вспышки, происходящие на 
разных лучевых скоростях, все же просматривается 
некоторая периодичность в переменности интег-
рального потока. Скорее всего можно говорить о 
чередовании максимумов и минимумов мазерной 
активности, что связано с нестационарными про-
цессами формирования центральной звезды боль-
шой массы в S255 IR.

Большинство деталей имеют дрейф по лучевой 
скорости. Существенно преобладает дрейф в сто-
рону уменьшения лучевой скорости. Причиной 
дрейфа может быть существование собственного 
движения мазерных конденсаций в джете, а также 
возможно влияние турбулентных движений веще-
ства.

Главная эмиссионная деталь согласно Хирото и 
др. [14] имела лучевую скорость 6.4 км/с, которая со 
временем уменьшалась. Наблюдаемое увеличение 
потока этой детали в 2017–2018 гг. по мнению авто-
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ров может быть вызвано расширяющейся струей, в 
которой расположена эта деталь. Наш мониторинг 
показывает, что со второй половины 2017 г. до конца 
2018 г. поток действительно более или менее сохра-
нялся на одном уровне (см. рис.  16), но при этом 
произошли две относительно небольшие вспышки. 
В декабре 2017 г. плотность потока в максимуме 
первой вспышки составила 210 Ян, а в октябре 2018 г. 
для второй вспышки чуть больше, 230 Ян. После 
этой вспышки началось быстрое падение потока и, 
особенно, в 2019 г., когда произошло существенное 
падение излучения до минимально обнаружимого 
значения ( 5 10−  Ян) и имело место дальнейшее 
уменьшение лучевой скорости (см. рис.  3  и  4). 

С июня 2019 г. по октябрь 2022 г. излучение этой 
детали появлялось лишь эпизодически.

Но в дальнейшем в области этой лучевой скоро-
сти спектр был достаточно сложным. С начала 2023 
г. наблюдалась серия трех последовательных сильных 
вспышек (см. рис. 7 и 16). Первая имела скорость 
4.76 км/с и плотность потока 510 Ян. Вторая крат-
ковременная вспышка произошла на скорости 
4.3 км/с с плотностью потока в максимуме около 
1000 Ян. Третья вспышка имела скорость 4.6 км/с, 
максимальная плотность потока достигала 3100 Ян 
и вспышка имела бо`льшую продолжительность, чем 
вторая вспышка.
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Рис. 9. Переменность лучевой скорости отдельных 
эмиссионных деталей в спектрах H2O. Большими свет-
лыми кружками отмечены детали в те эпохи, когда их 
плотность потока превышала 200 Ян. Переменность 
скорости наиболее интенсивных деталей аппроксими-
рованы отрезками прямых линий и эти детали прону-
мерованы от 1 до 12. Слева звездочками показаны 
положения деталей H2O на эпоху 14 мая 2017 г., взятые 
из работы [14, табл. 4]. Затемненными звездочками 
показаны мазеры, наблюдаемые на частоте 22 ГГц, а 
светлыми звездочками — на частоте 321 ГГц.

Рис. 10. Спектры мазерного излучения OH в главной 
линии 1665 МГц в направлении S255 IR в эпоху 22 
ноября 2015 г. На верхней панели (а) показаны спектры 
в правой (жирная линия) и левой (тонкая линия) кру-
говых поляризациях. На панели (б) дан параметр 
Стокса V. На остальных панелях даны спектры в ли-
нейной поляризации при положениях плоскости по-
ляризации антенны (PA) 0°, 45°, 90° и 135°.
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4.2. Мазерное излучение гидроксила

Четыре эпохи наблюдений не позволяют точно 
оценить начало вспышки мазера гидроксила. Важно 
то, что все катаклизмы в источнике начали проис-
ходить с 2015 г. Можно предположить, что это также 
относится и к гидроксильному мазеру. Главный ре-
зультат наших наблюдений OH — это существование 
сильной переменности излучения в обеих главных 
линиях: 1665 и 1667 МГц.

Если рассматривать картину переменности по-
ляризации для источника в глобальном масштабе 
(рис. 10–12), то можно утверждать, что в линии 1665 
МГц в 2015 г. спектры были достаточно простыми 
(рис. 10). Имелась сильная круговая, но очень слабая 
линейная поляризация. Можно считать, что имела 
место существенная деполяризация мазерного из-
лучения OH, как это имеет место в источнике W51 
Main [18]. В 2023 г. спектры существенно изменились 

(рис. 11). Они стали более сложными и насчитывали 
большое число эмиссионных деталей. Степень кру-
говой поляризации существенно уменьшилась, а 
степень линейной поляризации значительно увели-
чилась и в некоторых деталях она достигала порядка 
40–60%. В 2024 г. произошли сильные изменения 
параметров поляризации отдельных деталей (рис. 12).

В линии 1667 МГц наблюдалась иная картина 
эволюции (рис. 13–15). Спектры в 2023 г. стали 
более простыми, чем в 2015 г., т. е. уменьшилось 
число деталей, находящихся в активной стадии 
излучения. Степень круговой и линейной поляри-
заций уменьшилась.

Таким образом к имеющейся информации о 
вспышках аккреции мы можем добавить, что во 
время вспышки аккреции в S255 IR в 2015 г. также 
произошла вспышка мазерного излучения OH в 
обеих главных линиях.

Рис. 11. То же, что на рис. 10, но в эпоху 18 октября 2023 г. Рис. 12. То же, что на рис. 10, но в эпоху 17 января 2024 г.
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На панелях (а), (б) и (в) рис. 17 даны степени 
круговой (mC) и линейной (mL) поляризаций и по-
зиционного угла ( χ ) линейной поляризации от-
дельных деталей в линиях OH 1665 и 1667 МГц в 
различные эпохи наблюдений. Для удобства вос-
приятия графика и его анализа мы учли, что, напри-
мер, угол –60° — это тот же угол, что 120°. Поэтому 
мы сделали такие замены. Точки на графиках рас-
положены не хаотично, а имеется некоторая зави-
симость между параметрами поляризации и лучевой 
скоростью.

На панелях (г) рис. 17 отрезками прямых линий 
нанесены векторы поперечного магнитного поля 
для отдельных мазерных деталей в различные эпохи 
наблюдений. Имеются два преимущественного на-
правления поперечного магнитного поля: ∼ ±30�

относительно вертикали. В линии 1665 МГц в 2023 
г. преобладало одно направление магнитного поля, 

∼ +30� , а в 2024 г. оба направления были более или 
менее равнозначными. Несмотря на сохранение 
структуры спектра в линии 1665 МГц, в некоторых 
деталях за короткое время (не более трех месяцев) 
произошли существенные изменения направления 
вектора поперечного магнитного поля на угол около 
60° – 70°.

Зеемановское расщепление было обнаружено 
только в линии 1667 МГц для одной пары деталей 
2.26 и 2.37 км/с. Величина расщепления составила 
0.11 км/с. Ему соответствует значение продольного 
магнитного поля +0.31 мГс. Поле направлено к на-
блюдателю. Анализ других деталей спектров 1665 и 
1667 МГц не обнаружил существование других зее-
мановских пар.

Для двух главных деталей в линии 1665 МГц на 
их средних лучевых скоростях 4.95 и 5.0 км/с имеется 
зависимость лучевой скорости от позиционного 

Рис. 13. То же, что на рис. 10, но для линии 1667 МГц 
в эпоху 20 ноября 2015 г.

Рис. 14. То же, что на рис. 10, но для линии 1667 МГц 
в эпоху 18 октября 2023 г.
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угла антенны (рис. 18). Изменение скорости деталей 
происходило в противофазе. Наименьшее рас-
стояние между деталями наблюдалось при позици-
онном угле антенны χ = 75 . Такая картина наблю-
далась для двух эпох 2023 и 2024 гг., что не может 
быть случайностью. Обращаем внимание на то, что 
в круговых поляризациях проявляется сложная 
структура каждой из этих спектральных деталей. 
Таким образом, можно предположить, что наблю-
даемое явление связано с неоднородной структурой 
мазерных конденсаций, либо с компактным ско-
плением конденсаций с достаточно близкими лу-
чевыми скоростями. По этой причине наблюда-
емый сдвиг максимумов спектров между круговыми 
поляризациями не является следствием зееманов-
ского расщепления линии.

Вспышки мазерного излучения OH и суще-
ственные изменения структуры спектров в 2023 и 
2024 гг., а также серия вспышек H2O в 2023 г. могут 
быть связаны с очередной вспышкой аккреции в 
S255 IR.

5. ОСНОВНЫЕ РЕЗУЛЬТАТЫ

Перечислим основные результаты, полученные 
в настоящей работе из мониторинга мазера H2O в 
линии 1.35 см в Пущино (Россия) и из поляризаци-
онных наблюдений в линиях молекулы OH на длине 
волны 18 см в Нансэ (Франция), области активного 
звездообразования S255 IR, в которой формируется 
молодая звезда с большой массой (S255 NIRS 3).

• Мониторинг в период 2017–2023 гг. показал, что 
мазерное излучение H2O имеет вспышечный 
характер.

• Интегральный поток H2O меняется циклически 
с периодом примерно один год.

• Наблюдается дрейф большинстве деталей и, как 
правило, в направлении уменьшения лучевой 
скорости.

• В линиях OH 18 см в 2008 г. излучение не было 
обнаружено. Наблюдалось излучение OH в глав-
ных линиях 1665 и 1667 МГц в 2015, 2023 и 
2024 гг.

• Структуры спектров, степени круговой и линей-
ной поляризаций сильно различались в эти 
эпохи. Однако, при этом векторы поперечного 
магнитного поля имели преимущественно два 
направления: ∼ � �(30 40 )� �  относительно вер-
тикали, т. е. почти перпендикулярно джету или 
вдоль него.

Рис. 15. То же, что на рис. 10, но для линии 1667 МГц 
в эпоху 17 января 2024 г.

Рис. 16. Переменность плотности потока и лучевой 
скорости основной детали мазера H2O.
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Рис. 17. Графики степени круговой (а) и линейной (б) поляризаций, позиционного угла (в) линейной поляризации 
отдельных деталей в линиях OH 1665 и 1667 МГц, а также направления векторов поперечного магнитного поля для 
отдельных мазерных деталей в различные эпохи наблюдений (г).

Рис. 18. Зависимость лучевой скорости двух деталей 
в линии OH 1665 МГц от позиционного угла антенны.
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•	Зеемановское расщепление обнаружено только 
в линии 1667 МГц для одной пары деталей 2.26 
и 2.37 км/с (расщепление 0.11 км/с). Величина 
продольного магнитного поля составляет 
0.31 мГс и поле направлено к наблюдателю.

•	Вспышки мазерного излучения OH и суще-
ственные изменения структуры спектров в 2023 
и 2024 гг., а также серия вспышек H2O в 2023 г. 
могут быть связаны с очередной вспышкой ак-
креции в S255 IR.

Большой интерес представляет мониторинг ма-
зеров в S255 IR для выявления возможных вспышек 
аккреции, а также наблюдения OH с высоким про-
странственным разрешением для выявления воз-
можной структуры, которую могут образовывать 
мазерные конденсации OH и, следовательно, струк-
туры магнитного поля и его эволюции.
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STUDY OF H2O AND OH MASERS IN THE REGION FORMATION  
OF A YOUNG HIGH MASS STELLAR OBJECT (S255 NIRS 3)

N. T. Ashimbaeva1, E. E. Lekht1,*, V. V. Krasnov2, V. R. Shoutenkov3 
1Lomonosov Moscow State University, Sternberg Astronomical Institute, Moscow, Russia

2Astrospace Center of the P. N. Lebedev Physical Institute of Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
3Pushchino Radio Astronomy Observatory,  

Astrospace Center of the P. N. Lebedev Physical Institute of Russian Academy of Sciences, Pushchino, Russia
*E-mail: lekht@sai.msu.ru

The results of a study of a star formation region are presented. S255 IR, where a young high-mass star is forming 
(20 ). Observations in H2O were carried out on RT-22 in Pushchino, and in the OH lines at the Large Radio 
Telescope in Nance (France). Data observations in the H2O line at 1.35 cm were used for the period 2017–2023. 
Our observations in H2O showed the existence strong flares, especially in 2023. Drift was also observed emission 
by radial velocity for most spectral details and predominantly in the direction of decreasing radial velocity.
In OH lines 18 cm in 2008 no emission was detected. We observed OH emission in the main lines 1665 and 1667 
MHz in 2015, 2023 and 2024. Structures of spectra, degrees of circular and linear polarizations varied greatly 
during these epoch. However, at the same time the longitudinal magnetic field vectors had predominantly two 
directions: ∼ � �(30 40 )� �  relative to the vertical, i. e. almost perpendicular to the jet or along it. Zeeman splitting 
was detected only in the 1667 MHz line for one pair of features: 2.26 and 2.37 km/s. The amount of splitting 
0.11 km/s corresponds to a longitudinal magnetic field value of 0.31 mGs; the field is directed towards the observer.
It is assumed that the appearance of OH maser emission in 2015 associated with an accretion flares. Significant 
structure changes OH spectra, their degrees of polarization and very strong flares H2O maser in 2023 may be 
associated with a new possibility accretion flares in S255 IR.
Keywords: star formation, H2O and OH masers, molecular clouds and bipolar outflows, magnetic field, individual 
objects (S255 IR).
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Новые высокоточные фотометрические измерения системы V957 (P = 1.99d, V = 11.17m, e = 0.127, 
B6  V+B8  V), а также комплексный подход к определению параметров орбиты как на основе 
фотометрических решений кривых блеска, так и на основе исследования хода остаточных уклонений 
моментов минимумов от линейной формулы O – C, позволили впервые точно измерить скорость 
апсидального вращения obs = 2.91° / год, что совпало с теоретическим значением при условии 
синхронизма, theor = 2.92° / год. Получены физические параметры звезд-компонентов: T1 = 14550 ± 300 K, 
M1 = 4.0 ± 0.2   , R1 = 2.55 ± 0.05  , T2 = 12400 ± 250 K, M2 = 3.0 ± 0.15   , R2 = 1.88 ± 0.05  . 
Данному набору параметров соответствуют звезды нулевого возраста, недавно «опустившиеся» на 
начальную главную последовательность. Вторичный компонент является пульсирующей переменной 
звездой типа β Цефея.

Ключевые слова: двойные затменные звезды, апсидальное вращение, межзвездное поглощение.
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1. ВВЕДЕНИЕ

V957 Cep была открыта как затменная переменная 
с эллиптической орбитой в работе Отеро и др. [1] на 
основании данных фотометрического обзора 
ROTSE [2]. Фаза вторичного минимума, которая была 
определена в этом исследовании, ФII = 0.56, указы-
вала на заметный эксцентриситет орбиты. Наша на-
блюдательная программа [3] направлена в первую 
очередь на изучение затменных звезд с эллиптиче-
скими орбитами, поэтому V957 Cep была включена 
в список для наблюдений, но при этом длительное 
время должного внимания системе не уделялось 
ввиду относительной простоты ее наблюдений: из-за 
небольшого орбитального периода, близкого двум 
суткам, минимумы следуют каждую ночь. Всегда на-
ходилась более приоритетная задача по исследованию 
других звезд списка, с большим значением периода, 
моменты ослабления блеска которых выпадают на 
ночное время гораздо реже, зафиксировать которые 
значительно сложнее.

Тем не менее, V957 Cep привлекла внимание дру-
гих исследователей, и в работе Козыревой и др. [4] 
было впервые обнаружено апсидальное движение и 

построена геометрическая модель V957 Cep. После-
дующие исследования Козыревой с соавторами  
[5, 6, 7] позволили накопить данные о точных момен-
тах минимумов и попытаться уточнить скорость ап-
сидального вращения. Величина долготы периастра, 
измеренная в работе [7] из решения наиболее поздней 
по времени кривой блеска (наблюдения TESS [8]), 
свидетельствовала о том, что в ближайшее время 
значение долготы периастра эллиптической орбиты 
V957 Cep должно пройти через ноль, т. е. графики 
уклонений O – C моментов минимумов от линейной 
формулы должны пройти экстремумы — максимум 
для вторичных и минимум для главных минимумов. 
Такая ориентация орбитального эллипса дает уни-
кальную возможность наиболее точно измерить экс-
центриситет орбиты, что, в свою очередь, гарантирует 
высокую точность всех последующих измерений 
скорости апсидального вращения. Известно, что в 
решении кривых блеска значения эксцентриситета 
и долготы периастра являются связанными парамет-
рами, надежно из кривой блеска можно определить 
только e sin ω, параметры по отдельности измеряются 
с большей ошибкой.

 



Кроме того, в более поздней работе [7] значение 
скорости апсидального вращения было уменьшено 
авторами в полтора раза в сравнении с первоначаль-
ными измерениями, и это ставило вопрос о надеж-
ности полученного значения.

Таким образом, большое расхождение в измере-
ниях скорости апсидального вращения и благопри-
ятная для измерений эксцентриситета ориентация 
орбиты стимулировали нас предпринять интенсивные 
наблюдения V957 Cep осенью 2022 и 2023 гг.

2. НАБЛЮДЕНИЯ

Наблюдения были проведены (1) на Звениго-
родской обсерватории ИНАСАН с помощью авто-
матического телескопа Celestron RASA 11ʹʹ, в кас-
сегреновском фокусе которого установлена камера 
ZWO ASI 6200 MM PRO; (2) в центре коллектив-
ного пользования «Терскольская обсерватория» 
ИНАСАН на малом роботизированном телескопе 
Астросиб RC–500 с ПЗС-камерой FLI Proline 
16803; (3) в Уссурийской обсерватории Института 
прикладной астрономии на телескопе Астросиб 
RC–500 с ПЗС-камерой ZWO ASI 6200 MM PRO. 
Журнал наблюдений с указанием обсерваторий, 
использовавшейся аппаратуры и количества изме-
рений приведен в табл. 1. 

UBVRcIc привязка была сделана авторами на об-
серватории Словацкого Астрономического инсти-
тута в Старой Лесне с помощью 60-см телескопа 
Цейсс–600 и ПЗС камеры FLI в ноябре 2022 г.

Обработка кадров ПЗС-матриц проводилась с 
помощью программы Maxim DL 5, в качестве ос-
новной звезды сравнения была использована GSC 
4487 499 (V = 12.36, Sp G5, E(B – V) = 0.17). Эта 
звезда была выбрана вследствие малого углового 
расстояния до переменной, 1.6ʹ, и близости к иссле-
дуемой звезде по яркости. Соблюдение этих двух 
условий при наблюдениях с ПЗС-матрицами ока-
зывается более важным, чем близость звезд по по-
казателям цвета, которые в данном случае разнятся 
на ∆(B –V) = 0.5m, где переменная является более 
голубой звездой. Проведенные ранее эксперименты 
при наблюдении других звезд программы показали, 
что при разности показателей цвета ∆(B –V) ≈ 1.5 
поправки в разности блеска двух звезд в полосе V 
для равнинной обсерватории не превышают 0.002m 
при изменении воздушной массы на 1.5. При этом 
для полосы B они составляют в среднем 0.06m. Так 
как наблюдаемая область расположена вблизи не-
бесного полюса, то ее воздушная масса за время 
самых длительных циклов непрерывных измерений 
менялась медленно и не более чем на 0.23 в B и на 

0.5 в V, Rc, R. Таким образом, максимальный дрейф 
за счет изменения воздушной массы в ходе наших 
наблюдений не превышал 0.0002m в полосах V, Rc, 
R и 0.003m в полосе B, что в двадцать пять раз меньше 
точности наблюдений в V, Rc, R и в четыре раза 
меньше ошибки в B. Поэтому выбор данной звезды 
сравнения вполне оправдан. Для контроля перемен-
ности основной звезды сравнения измерялась также 
звезда GSC 4487 225 (V = 12.46, Sp G5, E(B –V) = 0.0), 
см. табл. 2 и рис. 1. В пределах ±0.008m разница бле-
ска контрольной звезды и звезды сравнения оста-
валась на протяжении всего периода наблюдений 
постоянной.

Экспозиции были выбраны достаточно продол-
жительными, 60 секунд во всех фотометрических 
полосах. Это позволило минимизировать влияние 
атмосферных мерцаний, ограничивающих точность 
при наблюдениях на инструментах с небольшим 
диаметром объектива. Дополнительное усреднение 
не потребовалось, точность отдельного измерения 
составила ±(0.004m – 0.006m) в полосах V, Rc и при 
наблюдениях без светофильтра (сверхширокая по-
лоса Джонсона R), а в полосе B она равна ±0.01m. 
Условия наблюдений за весь период были хоро-
шими, небольшая облачность проходила через ис-
следуемую область лишь считанные разы. В таких 
случаях, наблюдения усреднялись так, чтобы точ-
ность среднего была не хуже ±0.005m. Количество 
усредненных кадров могло доходить до 10, но таких 
точек немного. Несколько сильно уклоняющихся 
точек (отбросы) было исключено из окончательного 
массива данных, который составил 9825 измерений, 
из них 4218 точек в V.

Все наблюдения доступны в базе данных CDS 
через анонимный ftp cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) 
или по приведенной ниже ссылке1. Образец этой 
таблицы представлен в табл. 3. В первом столбце 
приведена Юлианская гелиоцентрическая дата на-
блюдения, отнесенная к середине экспозиции, во 
второй — звездная величина V957 Cep.

Наблюдения были осложнены тем фактом, что 
согласно [4] V957 Cep является оптической двойной. 
Наши наблюдения данный факт подтвердили, вклад 
оптического спутника в общий блеск системы велик, 
достигает по нашим данным 9% в полосе V. Когда в 
одну из ночей с секундными изображениями мы су-
мели измерить величины спутника и расстояние до 
него, V = 13.81±0.01m, ρ = 3.59±0.05ʺ, ϑ = 170.1±0.05°, 
нам пришлось переобработать уже полученный ма-
териал, применив большую апертуру, при которой 
блеск спутника измеряется вместе с блеском звезды. 

1 https://cdsarc.cds.unistra.fr/viz-bin/cat/J/AZh/101
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Таблица 1. Журнал наблюдений

Год HJD 
2 400 000+ N Телескоп и приемная аппаратура 

2022 59 877 602 Celestron RASA 11ʹʹ, Звенигородская обсерватория  
ИНАСАН, ZWO ASI 6200 MM PRO, V

2022 59 878 346 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, без фильтра (широкий R)

2022 59 881 289 ʹʹ

2022 59 882 446 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, Rc 

2022 59 883 360 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, B

2022 59 885 210 ʹʹ

2022 59 890 384 ʹʹ

2022 59 891 231 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, Rc

2022 59 892 475 ʹʹ

2022 59 894 64 ʹʹ

2022 59 895 216 ʹʹ

2022 59 896 439 ʹʹ

2022 59 897 78 Цейсс-600, Словакия, FLI, U BV RcIc  

2022 59 898 446 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, Rc

2022 59 899 202 ʹʹ

2022 59 905 501 Астросиб RC-500, Уссурийск, ZWO ASI 6200 MM PRO, V

2023 60 193 202 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, V

2023 60 198 169 ʹʹ

2023 60 199 207 ʹʹ

2023 60 202 130 ʹʹ

2023 60 203 228 ʹʹ

2023 60 204 101 ʹʹ

2023 60 206 195 ʹʹ

2023 60 207 144 ʹʹ

2023 60 208 287 ʹʹ

2023 60 211 147 ʹʹ

2023 60 212 120 ʹʹ

2023 60 215 253 ʹʹ

2023 60 218 388 ʹʹ

2023 60 224 233 ʹʹ

2023 60 225 360 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, Rc

2023 60 229 227 Астросиб RC-500, Терскол, FLI Proline 16803, V

2023 60 230 378 ʹʹ

2023 60 231 255 ʹʹ

2023 60 232 226 ʹʹ

Примечание. HJD — гелиоцентрическая юлианская дата, N — количество измерений.
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Если этого не сделать, то вследствие мерцаний 
вклад спутника окажется переменным, это суще-
ственно снизит точность кривой блеска и уменьшит 
достоверность получаемых из ее решения пара-
метров.

Помимо собственных наблюдений, в данном 
исследовании были задействованы массивы данных 
TESS, которые состоят из трех наблюдательных 
циклов длительностью 49, 54 и 23 суток. В первых 
двух циклах измерения идут с интервалом 30 минут, 
в последнем — 10 минут. Всего доступно 5258 из-
мерений TESS. Мы обнаружили, что глубины ми-
нимумов в первых двух циклах наблюдений TESS 
значительно превышают измеренные нами. Это 
можно объяснить тем, что в этих наблюдательных 
циклах оптический спутник вклада в общий блеск 
системы не вносил. Вероятно, компоненты опти-
ческой двойной V957 Cep в этих наблюдениях были 
разделены. Это подтверждается нулевой долей 
третьего света, полученной нами из решения этих 
данных, см. второй столбец табл. 4. Но в наблюде-
ниях третьего, самого короткого цикла TESS, глу-
бины минимумов значительно меньше. Вероятно, 
при обработке этих данных, блеск спутника был 
включен в общий блеск V957 Cep (см. третий стол-
бец табл. 4). Подробности обработки измерений 
данного объекта в программе TESS нам неиз-
вестны, но в дальнейшем мы будем действовать в 
рамках принятой гипотезы.

Мы использовали такую же методику наблюде-
ний и редукции данных, что и в предыдущих рабо-
тах [11, 12, 13, 14, 15]. Окончательные элементы 
искались методом дифференциальных поправок с 
определением формальных ошибок варьируемых 
параметров.

Таблица 2. Звездные величины V957 Cep на плато и звезд сравнения в системе Джонсона-Казинса

Звезда V U B−   B V−   V Rc−   Rc Ic−   Примечание 

V957 Cep 11.170
±0.007

–0.107
±0.012

0.364
±0.007

0.216  
±0.015  

0.274 
±0.015

переменная, плато 

V957 Cep, A 11.691
±0.007

–0.233
±0.025

0.271
±0.007

0.169 
±0.015 

0.206
±0.020

главный компонент 

V957 Cep, B 12.586
±0.007

0.021
±0.025

0.344
±0.020

0.244 
±0.015 

0.191
±0.025

вторичный компонент 

GSC 4487 499 12.359
±0.011

0.300
±0.024

0.868
±0.013

0.600 
±0.016 

0.607
±0.016 

основная звезда сравнения 

GSC 4487 225 12.458
±0.012

0.217
±0.035

0.695
±0.012

0.437 
±0.017 

0.413
±0.013

контрольная звезда 
 

–0.8

U-B

–0.4

0.0

0.0

B8 V

B6 V

F5 V
0.4

0.5 1.0 B-V

0.8

Рис. 1. Двухцветная диаграмма (U – B), (B –V). Кре-
стиком показано положение V957 Cep. Черные 
кружки — показатели цвета всех компонентов, вклю-
чая третий свет. Пустые кружки — индивидуальные 
показатели цвета, исправленные за межзвездное по-
краснение. Сплошная линия соответствует нормаль-
ным показателям цвета звезд пятого класса светимо-
сти согласно [9]. Серый фон — данные каталога [10]. 
Косые крестики — звезды сравнения.

JD hel  ∆m  

2 459 877.16784  11.3713 

2 459 877.16874  11.3827 

2 459 877.16964  11.3832 

2 459 877.17053  11.3904 

2 459 877.17143  11.3899 

Таблица 3. Таблица индивидуальных наблюдений

Примечание. Образец наблюдений, приведенных в базе дан-
ных CDS. В первом столбце дана Юлианская гелиоцентри-
ческая дата наблюдения, отнесенная к середине экспозиции, 
во второй — звездная величина V957 Cep.
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Параметр TESS 
L3 = 0 

 TESS 
L3 ≠ 0 B V Rc R,

с/ш Среднее  

JD 58 793 59 732 59 883 59 877 59 891 59 881 –

r1 0.1970(1) 0.1943(12) 0.1968(6) 0.1943(3) 0.1958(5) 0.193(2) 0.1967(3) 

r2 0.1492(2) 0.1500(20) 0.1518(7) 0.1490(6) 0.1487(9) 0.152(3) 0.1492(1) 

i,° 87.146(1) 85.97(1) 87.57(1) 86.54(1) 86.15(1) 85.78(1) 87.09(6) 

e 0.1265(1) 0.1240(2) 0.1244(7) 0.1232(2) 0.1266(3) 0.1259(4) 0.1266(2) 

ω,° 7.30(1) 10.20(1) 13.39(3) 14.309(7) 17.584(8) 15.72(1) –

L1 0.6794(6) 0.577(7) 0.5985(14) 0.6282(20) 0.6256(30) 0.635(13) –

L3 0.000(1) 0.144(2) 0.125(5) 0.088(8) 0.080(3) 0.064(5) –

J2 /J1 0.851(3) 0.805(3) 0.811(9) 0.794(3) 0.806(3) 0.763(9) –

u1 0.222 0.222 0.365 0.299 0.256 0.235 –

u2 0.248 0.248 0.402 0.346 0.286 0.263 –

N 917 385 805 3457 1866 505 –
�o c

m
�  0.0040 0.0029 0.0119 0.0068 0.0051 0.0041 –

Таблица 4. Элементы, полученные из решений кривых блеска

3. ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ  
И МЕЖЗВЕЗДНОЕ ПОГЛОЩЕНИЕ

На момент начала нашей работы измерения пе-
ременной в полосах BVR системы Джонсона были 
опубликованы в работах [4, 5], в которых приведены 
результаты одной единственной привязки V957 Cep 
к звезде HD 222956, величины которой были взяты 
из каталога ГАИШ [16]. Небольшое отличие данных 
в этих двух работах является, по-видимому, резуль-
татом формального вычета из общего блеска сис-
темы доли света оптического спутника [5]. Отсут-
ствие измерений в ультрафиолете не позволяло 
надежно определить межзвездное поглощение. Та-
ким образом, в связи с недостаточностью фотоме-
трических данных, мы провели независимое опре-
деление величин переменной на плато. Измерения 
были выполнены в обсерватории Старая Лесна 
Астрономического института Словацкой Академии 
Наук в фотометрической системе, близкой 
U BV RcIc  Джонсона-Казинса (см. табл. 1). В каче-
стве основного стандарта была взята исследованная 
нами ранее звезда V1103 Cas [17], которая располо-
жена на небе недалеко от исследуемой области. Ве-
личины V1103 Cas нами неоднократно определялись 
как близкими привязками к постоянным звездам 
из каталога ГАИШ [16], так и к экваториальным 
стандартам из работы [18]. Блеск V1103 Cas на плато 
можно считать постоянным, компоненты ее явля-
ются практически идентичными звездами и, что 

Примечание. JD приведена в формате 2 400 000+ ; R, с/ш — сверхширокая полоса R.

особенно важно, межзвездное поглощение 
E(B – V) = 0.61m достаточно близко к значению по-
глощения для V957 Cep, E(B – V) = 0.42m. Последнее 
условие минимизирует ошибку перевода из инстру-
ментальных величин ПЗС-фотометра в Старой 
Лесне в стандартную систему Джонсона-Казинса. 
Результаты измерений переменной на плато и звезд 
сравнения представлены в табл. 2 и отображены на 
рис. 1 в виде косых крестиков. В этих данных учтена 
физическая переменность V957 Cep: с помощью 
формулы (1) из раздела 4 была определена фаза пуль-
саций на момент UBVRcIc — привязки и внесена 
соответствующая поправка.

Величины в системе Джонсона, приведенные в 
работе [17, табл. 2], были преобразованы в систему 
Rc, Ic Казинса по формулам из работы Тейлора [19]. 
По формуле из этой же работы была определена 
величина R Джонсона на плато: R = 10.840 ± 0.02m. 
Эту величину следует вычесть от данных в полосе R 
из табл. 3 для приведения величин переменной 
между минимумами к нулю. Для приведения уровня 
между минимумами к нулю в других фотометриче-
ских полосах следует использовать величины на 
плато из табл. 2.

С помощью двухцветной диаграммы U –B, B –V  
(см. рис. 1) было определено значение межзвездного 
поглощения E(B – V) = 0.42 ± 0.01m. Эта величина 
превышает значение из обзора [20]: E(B – V) =  
= E B V( ) = 0.32 0.03

0.02� �
�  mag. Но говорить об избыточном погло-
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щении, как это было определено нами ранее для 
некоторых молодых затменных звезд с эллиптиче-
скими орбитами (GG Ori [21], V944 Cep [22], V2544 
Cyg [23] и V839 Cep [24]), преждевременно. Данные 
обзора для близкой к галактическому экватору об-
ласти V957 Cep могут в дальнейшем быть исправлены.

Полученные за вычетом межзвездного погло-
щения и блеска оптического спутника показатели 
цвета дают нам возможность с помощью таблиц из 
работ [25, 26] определить температуру звезд-компо-
нентов.

Средние показатели цвета каждого из компонен-
тов были определены после решения кривых блеска 
и они также представлены на рис. 1 и в табл. 2.

4. ФИЗИЧЕСКАЯ ПЕРЕМЕННОСТЬ V957 CEP 
И РЕШЕНИЕ КРИВЫХ БЛЕСКА

После сведения всех наблюдений в полосе V в 
единый массив данных и первого решения кривой 
блеска обнаружилось, что наблюдения разных ночей 
повторяются неудовлетворительно. Ночные по-
правки, которые применяются для приведения всех 
наблюдений к нулевому внезатменному уровню 
(см., напр. [11, 27]), оказались слишком велики, и в 
наблюдениях в отдельные ночи наблюдаются 
тренды. Сначала было предположено, что имеют 
место чисто аппаратурные погрешности. Но по мере 
их устранения (попадание горячего пикселя на зве-
зду сравнения или переменную, прохождение облака 
через область и т. д.), выяснилось, что и в блеске 
либо звезды сравнения, либо переменной, помимо 
затмений, присутствуют небольшие физические 
колебания. Полученные из показателей цвета V957 
Cep температуры указывают на возможную принад-
лежность ее компонентов к звездам типа β Цефея 
(«BC» в обозначениях ОКПЗ [28]), либо медленных 
пульсирующих переменных типа β Цефея («SBC»). 
На диаграмме Герцшпрунга-Рессела, представлен-
ной в работе Де Кампа [29, рис. 1], оба компонента 
попадают в область нестабильности для звезд ука-
занных типов переменности. V957 Cep в данном 
отношении оказалась похожей на затменную пере-
менную с быстрым апсидальным вращением AS 
Cam [30]. Соответственно был применен тот же 
самый подход к исследованию ее переменности.

Решение кривых блеска мы начали с самых мно-
гочисленных наблюдений, полученных в полосе V, 
всего 20 ночей. Была использована простая модель 
шаровых звезд с линейным законом потемнения к 
краю, поиск решения осуществлялся модифици-
рованным методом дифференциальных по-
правок [31]. Сначала нами было получено предва-

рительное решение кривой блеска, в котором пуль-
сации не учитывались, их вклад просто увеличивал 
разброс O – C.

После получения предварительного набора па-
раметров принятой модели системы, из наблюдений 
были устранены изменения блеска за счет затмений. 
Полученный массив данных был исследован с по-
мощью программы, предложенной Волковым в ра-
боте [32]. По относительно большому разбросу оста-
точных уклонений в главном минимуме и по прак-
тически отсутствию его во вторичном, было устано-
влено, что пульсирует именно вторичный компонент 
системы. Мы нашли предварительное значение 
периода, близкое к 0.66d, что составляет 1/3 орби-
тального периода. Амплитуда пульсаций в долях 
блеска вторичного компонента L2 составила 0.018(1). 
Это с учетом ночных поправок, на деле амплитуда 
должна быть выше. То есть, если бы вторичный 
компонент был одиночной звездой, то он бы пуль-
сировал в пределах ±0.018m. После этого в алгоритм 
поиска периода были добавлены начальная фаза, 
амплитуда и период пульсаций. После получения 
очередного решения проводилось уточнение ночных 
поправок, число которых n соответствовало коли-
честву дат наблюдений, т. е. n = 20 в случае V. Зна-
чительную помеху представляло наличие третьего 
света. Этот параметр сильно завязан на угол наклона 
орбиты к лучу зрения. Увеличение доли третьего 
света автоматически приводит к увеличению угла 
наклона орбиты системы для компенсации умень-
шения глубины минимумов. При этом остаточные 
уклонения O – C меняются незначительно. Вслед-
ствие этого формальное решение в полосе V, напри-
мер, «ушло» в сторону меньших значений третьего 
света, 0.05%, уменьшив одновременно угол наклона 
орбиты до i = 85.5°. Для выхода из создавшегося 
положения было необходимо попытаться зафикси-
ровать хотя бы некоторые из величин, уменьшив 
число свободных параметров. В этом помощь ока-
зало то, что нам удалось независимо измерить блеск 
оптического спутника в полосе V. Ограничив таким 
образом величину третьего света снизу, мы, путем 
нескольких итераций, получили решение, которое 
приведено в пятом столбце табл. 4. При этом линей-
ные коэффициенты потемнения к краю выбирались 
на основании таблиц из работы [33] и в конце каж-
дого цикла решений немного уточнялись в соответ-
ствии с новыми размерами и температурами звезд.

Дальнейший прогресс в получении наиболее точ-
ных параметров системы был достигнут с помощью 
наблюдений TESS, которым мы приписали полосу 
наблюдений близкую к Ic [8]. Этот массив был раз-
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бит на две неравные части. В первую и самую боль-
шую вошли наблюдения из первых двух циклов 
измерений TESS (см. предыдущий раздел). Хотя мы 
постулировали, что свет оптического спутника в 
данные измерения не попадает, мы все же оставили 
третий свет в качестве независимого параметра. 
Высокая точность наблюдений TESS позволила раз-
делить все входящие в поиск связанные параметры 
и подтвердить отсутствие третьего света (см. второй 
столбец табл. 4). Из оставшихся наблюдений TESS 
было также получено решение, вклад третьего света 
оказался значительным (см. третий столбец табл. 4).

Так как наблюдения TESS равномерно распре-
делены внутри интервалов наблюдений и охваты-
вают период в 2.7 года, они были использованы для 
более подробного исследования пульсаций с по-
мощью программы, предложенной в [32]. Было 
установлено, что период пульсаций на заданном 
интервале наблюдений оставался стабильным с 
сохранением начальной фазы. После добавления 
наших наблюдений в V, интервал наблюдений был 
увеличен до 4-х лет, а значение периода уточнено. 
Максимумы блеска пульсаций могут быть пред-
ставлены формулой: 

      (1)

где E — целое число; амплитуда изменений блеска 
между минимумами в полосе Ic (TESS) составляет 
±0.009m . В результате полученные данные были 
включены в программу поиска решений кривых 
блеска в виде: 

     (2)

где Tpuls — начальная эпоха, отнесенная к нулевому 
аргументу конкретной синусоиды, Ppuls — период 
пульсаций, Apuls — амплитуда. Были определены 
следующие, общие для всех кривых блеска, значения 
параметров пульсаций: Tpuls  =  2458766.0335(5), 
Ppuls = 0.6642216(5). При этом Apuls = 0.02505(2) для 
наблюдений Ic (TESS) и 0.0181(2) при наблюдениях 
в полосе V. Для звезд типа β Цефея немного стран-
ный результат, амплитуда колебаний в более корот-
коволновом диапазоне должна была бы быть больше. 
Но здесь следует учесть тот факт, что при обработке 
наблюдений в полосе V мы должны были помимо 
пульсаций учитывать ночные поправки, вклад ко-
торых мог реально маскировать сами пульсации, 
особенно, при относительно коротких интервалах 
наблюдений в данную ночь.

Найденный период равен 1/3 орбитального пе-
риода, что является замечательным фактом и может 
быть использован в построении теории пульсаций 
звезд типа β Цефея. Можно предположить, что пе-
ременное, вследствие эллиптичности орбиты, гра-
витационное воздействие на внутренние области 
звезды играет роль балансира или маятника в часо-
вом механизме.

Полученные в результате решения всех кривых 
блеска геометрические параметры были усреднены 
и окончательные данные представлены в восьмом 
столбце табл.  4. Мы вычисляли вес как 

, где  — формаль-
ное значение ошибки параметра, которое выдает 
программа дифференциальных поправок. Оно при-
ведено в табл. 4 для каждого из параметров в скобках, 
�o c�  — среднее квадратичное уклонение O – C для 
решения в конкретной фотометрической полосе (по-
следняя строка в табл. 4), N — количество наблюда-
тельных точек, использованных при решении в 
каждой конкретной полосе (предпоследняя строка 
табл. 4). Отметим, что вес значения угла наклона 
орбиты из решения кривых блеска TESS без третьего 
света было искусственно увеличен в 10 раз. Третий 
свет для решения в V принят из непосредственного 
измерения блеска оптического спутника. Поиск ми-
нимума уклонений O – C, включающий третий свет, 
привел к слишком малому значению как угла наклона 
орбиты, так и третьего света, соответственно 85.5° и 
L3 = 0.053. Это решение в табл. 4 не включено. Такое 
значение третьего света совершенно не удовлетворяет 
непосредственным измерениям. Ошибка решения V 
для этих значений меньше той, что приведена в табл. 
4, всего на 0.0001m, т. е. дно минимума невязок имеет 
плоскую форму и допускает значительный разброс 
по углу наклона орбиты и третьему свету.

В среднее значение эксцентриситета вошло зна-
чение, которое мы получили из решения хода остат-
ков уклонений моментов минимумов от линейной 
формулы, и которое приведено ниже в таблице 9  
параметров апсидального движения, его вес был 
искусственно принят десятикратным от макси-
мального веса значений эксцентриситета из табл. 4. 
Это значение, полученное совершенно независи-
мым способом, равно e = 0.1267(1). Тем удивитель-
нее хорошее совпадение этой величины с теми, что 
получены нами из решения кривых блеска. Осо-
бенно близко оно совпало со значением из решения 
TESS без третьего света. Этот факт с одной стороны 
указывает на высокую достоверность полученных 
нами параметров, а с другой еще раз подчеркивает 
насколько значительной может оказаться ошибка 
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в угле наклона орбиты при неправильном учете 
третьего света.

Теперь обратимся к наблюдениям в других по-
лосах оптического диапазона, полученным нами в 
ходе данного исследования, B, Rc, R. Они составляют 
значительную долю общего массива данных, хотя и 
не так хорошо заполняют кривую блеска в миниму-
мах, как наблюдения V. Для каждой из трех этих 
кривых блеска были получены независимые реше-
ния тем же методом, что и для наблюдений V. Разу-
меется, данные о пульсациях отдельно получить 
невозможно, и мы воспользовались формулой (2). 
Значительно меньшее количество этих данных обу-
словило не столь высокую точность получаемых 
параметров. Поэтому было решено вследствие их 
недостаточного веса в усреднение не включать. Про-
тиворечий с полученными из более точных кривых 
блеска параметрами не наблюдается. Но совсем 
бесполезными эти данные назвать нельзя. Взяв за 
основу параметры из последнего столбца табл. 4 мы 
варьировали только относительные светимости всех 
компонентов системы и получили относительный 
вклад в общий блеск системы каждого из компонен-
тов (см. табл. 5). Данные из этой таблицы позволили 
нам разделить блеск всех трех компонентов. За 
основу были взяты измерения блеска на плато и 
относительные светимости в полосах V, Ic и Rc. Вы-
численные на основе этих данных показатели цвета 
V – Rc, V – Ic были с помощью стандартных диа-
грамм, приведенных в монографии Страйжиса [9], 
преобразованы в показатели цвета B – V. Нам при-
шлось так поступить, потому что в нашем распоря-
жении имеются наблюдения в полосе B только в три 
ночи. Поэтому полученные непосредственно из 
решения относительные светимости компонентов 
(см. табл. 5) имеют для этой полосы слишком боль-
шие ошибки и не позволяют непосредственно опре-
делить этот показатель цвета с нужной точностью. 
Полученные показатели B – V каждого из компо-
нентов определили их положение на диаграмме U – 
B, B – V (см. рис. 1, табл. 2). Наш опыт показывает, 

что полученные таким косвенным методом данные, 
хоть и должны иметь несколько большие ошибки, 
чем полученные непосредственно из решений вы-
сокоточных кривых блеска, но вполне достоверны. 
Полученные индивидуальные показатели цвета ком-
понентов были исправлены за межзвездное покрас-
нение (см. рис. 1). Из этого рисунка видно, что если 
не учитывать блеск спутника, то значение межзвезд-
ного поглощения окажется завышенным, «отбелен-
ные» показатели цвета компонентов практически 
не изменятся.

Все полученные решения представлены на рис. 2 
и 3. Заметно, что остаточные уклонения в главном 
минимуме выше, чем во вторичном, даже после 
учета пульсаций. Вероятно, амплитуда и форма 
пульсаций могут меняться, оставаясь стабильными 
только в среднем.

5. ВЛИЯНИЕ ИСКАЖЕНИЙ ФОРМЫ 
КОМПОНЕНТОВ НА ГЕОМЕТРИЧЕСКИЕ 

ПАРАМЕТРЫ

До сих пор мы не учитывали тот факт, что отно-
сительные размеры компонентов системы оказались 
значительными, близкими к 0.2 от большой полуоси 
орбиты. Поэтому форма звезд должна отличаться 
от идеального шара, они должны быть немного вы-
тянуты навстречу друг другу, что увеличивает блеск 
звезды в квадратурах. Для оценки эффекта наиболее 
подходят наблюдения TESS, так как они равномерно 
покрывают всю кривую блеска. Здесь нас в первую 
очередь будут интересовать наблюдения между ми-
нимумами. Свернутые с орбитальным периодом они 
представлены на верхней панели на рис. 4. Хорошо 
видны две волны, соответствующие двум первым 
интервалам наблюдений TESS, в которых отсутст-
вовал третий свет. Утроенный период пульсаций 
почти на 6 минут длиннее орбитального, за прошед-
шие между этими двумя сериями 70 циклов обра-
щения звезд по эллиптической орбите фаза пульса-
ций сместилась почти на половину периода пульса-
ций, и они оказались в противофазе, что отлично 

Tаблица 5. Относительные светимости компонентов при одинаковой геометрической модели для всех 
фотометрических полос

Параметр TESS 
L3 = 0

TESS 
L3 ≠ 0 B V Rc R

L1 0.6794(6) 0.5593(7) 0.618(2) 0.6217(10) 0.5952(3) 0.6163(20) 

L3 0.000(1) 0.1816(9) 0.1041(10) 0.1057(9) 0.1252(3) 0.1120(5) 

J2/J1 0.848(3) 0.801(3) 0.809(8) 0.7934(3) 0.8057(10) 0.7528(30) 

Apuls 0.0248(5) 0.0210(5) 0.024(1) 0.025(5) 0.0258(5) 0.0350(5) 
�o c

m
�  0.0042 0.0031 0.0120 0.0072 0.0055 0.0044 
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Рис. 2. Наблюдения в полосе V в главном минимуме, полученные в данной работе (верхняя панель). Ниже представ-
лены уклонения O C−  наблюдаемых точек от модельных кривых для всех фотометрических полос. Ic — решение 
для наблюдений TESS в отсутствии третьего света; непосредственно под ними эти же наблюдения, но решенные 
методом Вильсона–Девинея (Ic W — D); Ic L3 — наблюдения TESS, в которых третий свет присутствует. Масштаб 
по вертикали одинаков для всех полос наблюдений, что дает наглядное представление как о точности наблюдений, 
так и о соответствии их найденной модели.
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Рис. 3. Наблюдения во вторичном минимуме, обозначения те же, что и на рис. 2.
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Рис. 4. Наблюдения TESS, свернутые с орбитальным 
периодом. На верхней панели представлены необра-
ботанные данные, масштаб по оси ординат увеличен, 
видны синусоидальные колебания на плато. На сред-
ней панели представлены эти же наблюдения, но ис-
правленные за пульсации вторичного компонента. 
Заметны эффекты близости. На нижней панели пред-
ставлены остаточные уклонения наблюдений от тео-
ретической модели, построенной методом Вильсона–
Девинея, σ = 0.0034m.

видно на рисунке. Кривая блеска, свернутая с ор-
битальным периодом после устранения из наблю-
дений TESS пульсаций, представлена на средней 
панели рис. 4. Здесь уже хорошо видны горбы на 
фазах 0.29 и 0.79, которые соответствуют максималь-
ным видимым наблюдателю размерам компонентов. 
Мы предприняли попытку решить исправленную 
от влияний пульсаций кривую блеска с помощью 
программы PHOEBE, реализующей алгоритм Виль-
сона-Девинея [34]. Остаточные уклонения решения 
представлены на нижней панели рис. 4. Среднеквад-
ратичное уклонение отдельной точки составило 
±0.0034m.

Так как пользоваться набором параметров, со-
ставляющих основу метода, достаточно неудобно, 
то, учитывая, что форма компонентов не слишком 
сильно уклоняется от сферы, мы не приводим здесь 
потенциалы, определяющие форму звезд в модели 

Роша, а просто указываем, что средние радиусы 
компонентов следует в сравнении с данными табл. 4 
увеличить на 0.0005. Что и было сделано нами при 
дальнейших вычислениях физических параметров 
системы. Температуры звезд были заданы в соот-
ветствии с полученными нами ранее показателями 
цвета, линейные коэффициенты потемнения к краю 
тоже, коэффициенты гравитационного потемнения 
и альбедо стандартные. Результат нельзя считать 
полностью удовлетворительным, ошибки до конца 
минимизировать не удалось. Вероятно, данная сис-
тема является идеальным случаем для использования 
алгоритма Этцеля [35], в котором звезды представ-
ляются трехосными эллипсоидами.

6. АБСОЛЮТНЫЕ ПАРАМЕТРЫ  
СИСТЕМЫ, СРАВНЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ  

НАБЛЮДЕНИЙ С ТЕОРИЕЙ

Для V957 Cep отсутствуют спектральные наблю-
дения высокого разрешения, которые позволили бы 
построить кривую лучевых скоростей и непосред-
ственно определить массы компонентов, а форма 
компонентов недостаточно искажена эффектами 
близости, чтобы из общей кривой блеска было бы 
возможно оценить отношение масс. В работе [5] 
приведен спектр грубого разрешения, из которого 
авторами сделана оценка спектрального класса объ-
екта B7 V–A3 V. При этом не совсем понятно, изме-
рялся ли одновременно спектр оптического компо-
нента или нет. Если измерялся, то, возможно, спектр 
A3 V относится именно к нему. Также для V957 Cep 
известен параллакс GAIA DR3 � = 0.00071(1)��. На 
данный момент это все независимые данные о V957 
Cep, которые можно получить не из решений кривых 
блеска. Полученные нами из решения кривых бле-
ска показатели цвета хорошо соответствуют указан-
ным спектрам, но вот значение фотометрического 
параллакса оказалось на 15% больше. Возможно, на 
определение параллакса спутником GAIA сильно 
влияет наличие у V957 Cep близкого оптического 
спутника.

Увеличив в соответствии с решением методом 
Вильсона–Девинея относительные размеры компо-
нентов, мы с помощью косвенного метода, описан-
ного впервые в работе [36] и более подробно в 
статье [37], определили абсолютные характеристики 
звезд. Результаты приведены в табл. 6. За основу 
были взяты температуры, полученные в соответ-
ствии с калибровками Поппера [26]. Калибровка 
Флауэра [25] предполагает температуру главного 
компонента почти на одну тысячу градусов меньше. 
Если принять эту калибровку, то расстояние до  
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Рис. 5. Эволюционные треки, показывающие зави-
симость ускорения свободного падения от темпера-
туры звезды, построенные по данным [38] для из-
бранных масс звезд. Сплошной жирной линией 
показано положение Начальной Главной Последо-
вательности, ZAMS. Главный компонент обозначен 
заполненным квадратом, вторичный — кружком. 
Показаны ошибки определения параметров. Для 
оценки масштаба сплошными кривыми линиями 
показаны изохроны для двух возрастов, указанных 
на рисунке, в млн. лет. Все теоретические данные 
приведены для солнечного химического состава.

системы окажется еще на 10% ближе в сравнении с 
GAIA. Этот факт не может служить окончательным 
аргументом в выборе той или иной калибровки, но 
вкупе с тем, что в наших предыдущих работах уже 
отмечалась большая пригодность калибровки Поп-
пера для ранних звезд, мы останавливаем свой вы-
бор на ней. Отметим, что на возраст звезд выбор той 
или иной калибровки в данном случае не влияет.

Поместив полученные абсолютные данные о  
звездах на эволюционные графики lg g – lg T и lg L –  
lg T (см. рис. 5, 6), Рис. 5, 6 мы оценили возраст 
компонентов. Оказалось, что главный компонент 
уже успел разместиться на Начальной Главной По-
следовательности (НГП), а вторичный расположен 
вблизи нее, но немного ниже, возможно заканчивая 
свою контракционную фазу. При этом полученные 
нами значения масс говорят о том, что химический 
состав звезд должен быть близким солнечному. Оба 
графика построены именно для солнечного хими-
ческого состава. Более точный анализ будет возмо-
жен только после получения кривой лучевых ско-
ростей для обоих компонентов затменной двойной.

Вычитая из блеска V957 Cep на плато из табл. 2 
блеск компонентов, тоже представленный в этой 

4.05

4.15

4.25

4.35

34 48
4.5

4.20 4.15 4.05 log T

log g

4.10

4.0 3.5 3.0 2.5

Параметр Главный компонент   Вторичный компонент  

Масса, 4.0 ± 0.2 3.0 ± 0.15

Радиус, 2.55 ± 0.05 1.93 ± 0.04

Светимость, lg L   2.40 ± 0.05 1.88 ± 0.05

–0.139 ± 0.022 –0.066 ± 0.022

–0.530 ± 0.032 –0.265 ± 0.032

Эффективная температура, Teff , K 14 550 ± 300 12 400 ± 250

Спектральный класс B6 V B8 V

Гравитационное ускорение, lg ɡ, см/с2 4.242 ± 0.008 4.352 ± 0.006

Болометрическая поправка, B.C., mag –1.26 –0.815

Абс. визуальные величины, Mυ, mag –0.01 ± 0.06 0.84 ± 0.05

Межзвездное поглощение, E(B — V ), mag 0.42 ± 0.01

Большая полуось, a,   12.69 ± 0.06

Расстояние до системы, пк 1200 ± 50

Фотометрический параллакс, π,ʺ  0.00083 ± 0.00004  

Возраст системы, млн. лет  0.0 ± 20

Таблица 6. Абсолютные параметры V957 Cep
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таблице, получим следующие показатели цвета для 
оптического спутника: B  – V  =  0.876  ±  0.03m, 
V – B = 0.260 ± 0.03m. Принимая, что оптический 
спутник реально гравитационно связан с системой 
(это вполне вероятно, исходя из его углового рас-
стояния до V957 Cep), мы можем определить его не-
покр асненные зв ездные в еличины как 
(B – V)0 = 0.466 ± 0.03m, (U — B)0 = –0.03 ± 0.03.  
Данным показателям цвета из калибровки Флау-
эра [25] соответствует температура T3 = 6400 K и 
болометрическая поправка (B.C.)3 = –0.001. Восполь-
зовавшись простым алгоритмом косвенного метода 
для третьего света, описанным в работе [37], получим: 
M M3 = 1.4



 , R R3 = 1.6


, lgg3 = 4.17. Мы не приво-
дим ошибки, так как это простая оценка параметров 
оптического спутника, которую мы собираемся уточ-
нить в дальнейшем специальными наблюдениями. 
Данный набор параметров соответствует уже заметно 
проэволюционировавшей звезде спектрального 
класса F5 V. Показатели цвета оптического спутника, 
вычисленные на основе данных табл. 5, отягощены 
значительными ошибками. К тому же, в фотометри-
ческой полосе V наблюдается значительное превы-
шение третьего света, получаемого из решения кри-
вых блеска, над измеренным непосредственно. Это 
может указывать на присутствие в системе дополни-
тельного, четвертого компонента позднего спект-
рального класса, что будет обсуждаться в разделе 8.

7. ВРАЩЕНИЕ ЛИНИИ АПСИД

Первое определение периода апсидального вра-
щения V957 Cep было получено в работе Козыревой 
и др. [4]. Он был определен в 160 лет. По мере на-
копления наблюдательного материала это значение 
уточнялось [5], и в результате авторы пришли к зна-
чению в полтора раза большему, 245 лет [7]. Нами 
было получено дополнительно 29 моментов мини-

мумов в современную эпоху и на основании всего 
доступного материала определено точное значе- 
ние периода апсидального вращения, которое ока-
залось равным половине последнего измерения, 
Uaps = 123 года. Использовавшиеся для анализа мо-
менты минимумов приведены в табл. 7, 8. К непо-
средственно полученным нами моментам миниму-
мов были добавлены моменты минимумов, опреде-
ленные с помощью найденной в данном исследова-
нии модели двойной системы с пульсирующим 
компонентом из наблюдений TESS. Также были 
использованы все имеющиеся в литературе данные. 
Наблюдения ROTSE в анализ включены не были 
ввиду их малой точности. В первом столбце табл. 7, 
8 указан момент минимума, во втором — остаточные 
уклонения моментов минимумов O – C от линейной 
формулы, в третьем — то же самое, но после учета 
апсидального вращения.

При поиске параметров апсидального движения 
использовалась минимизация остаточных укло-
нений O – C моментов минимумов, представленных 
с помощью формулы (27) из работы Гименеза и Гар-
сии-Пелайо [41]. В этой формуле учитываются пять 
первых членов разложения в ряд, что является даже 
некоторым избытком точности для имеющихся дан-
ных. Ввиду небольшого количества параметров и 
простоты вычислений поиск осуществлялся 
простым перебором. Ошибки полученного решения 
определяются ошибками исходных данных. Угол 
наклона орбиты к лучу зрения имеет малое влияние 
на конечный результат и был зафиксирован в соот-
ветствии с найденной моделью (см. последний стол-
бец табл. 4). За начальную эпоху был принят момент, 
когда долгота периастра равнялась 90°, она также 
была включена в поиск. Другими параметрами были 
аномалистический период системы (однозначно 
связанный с периодом сидерическим), период ап-
сидального вращения и эксцентриситет орбиты. На 
рис. 7 представлен ход невязок при поиске началь-
ной эпохи. Видно, что минимум невязок определя-
ется достаточно уверенно. На рис. 8 представлен ход 
уклонений моментов минимумов от линейной фор-
мулы под влиянием вращения линии апсид. Окон-
чательно принятые параметры апсидального вра-
щения и их ошибки представлены в табл. 9. Приве-
денное в этой таблице значение эксцентриситета 
очень точное и было использовано при построении 
модели двойной системы. Остаточные уклонения 
моментов минимумов от этой модели представлены 
во вторых столбцах табл. 7, 8. Странным оказался 
тот факт, что точность определения моментов глав-
ных минимумов, когда вклад переменного вторич-

Рис. 6. Зависимость светимости звезд в солнечных 
единицах от температуры для избранных масс [38]. 
Обозначения те же, что и на рис. 5.
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ного компонента в общий блеск системы макси-
мален, лучше, чем для вторичных, соответственно 
±0.0005  и ±0.0006  суток. Такое соотношение со-
храняется и для имеющих наивысшую точность 
наблюдений TESS. С чем связан данный факт, пока 
неясно. Возможно, мы имеем дело с наличием на 
поверхности вторичного компонента медленно 
дрейфующих пятен достаточно большого размера, 
которые искажают форму именно вторичного ми-
нимума, приводя к увеличению ошибки опреде-
ления момента.

Теперь обратимся к теории. Найденные нами 
абсолютные параметры системы позволяют на осно-

вании теоретических расчетов Кларета [42], опре-
делить константы концентрации вещества к центру 
звезд: k2,1 = 0.0074, k2,2 = 0.0063. Тогда по формулам 
из работы Шакуры [43] ожидаемая скорость апси-
дального вращения за счет вращательного и при-
ливного искажения формы звезд-компонентов в 
условиях синхронизма вращательного и орбиталь-
ного  моментов  в  периастр е  со ставит 
� ��class = 2.90 0.07� /год. Оценка масс компонентов 
и точное значение эксцентриситета позволяет с по-
мощью формул [44] получить релятивистский вклад 
во вращение линии апсид: � ��rel = 0.023 0.002� /год. 
Все вместе это дает теоретически ожидаемую ско-

Таблица 7. Индивидуальные моменты главных минимумов, использовавшиеся в работе

HJD 
(2 400 000+) 

ɛ1,
сутки 

ɛ2,
сутки Примечание

54 710.4925(2) –0.0760  0.0005   [39] 

55 076.4176(1) –0.0776  0.0001   [40] 

55 122.1578 –0.0780 –0.0002   [5] 

55 806.2827 :: –0.0773  0.0022   [5] 

56 536.1511 :: –0.0737  0.0067   [5] 

57 558.3524 –0.0808 –0.0006   [7] 

58 123.1541 –0.0791  0.0003   [7] 

58 125.1421 –0.0798 –0.0004   [7] 

58 793.35851(5) –0.0775  0.0004  TESS, данная работа 

58 986.26629(5) –0.0767  0.0006  TESS, данная работа 

59 141.3869 –0.0772 –0.0004   [7] 

59 732.04329(5) –0.0744  0.0003  TESS, данная работа 

59 877.22079 –0.0743 –0.0003  V, данная работа 

59 881.1974(4) –0.0752 –0.0011  R, данная работа 

59 883.1867(3) –0.0746 –0.0006  B, данная работа 

59 891.14197 –0.0743 –0.0003  Rc, данная работа 

59 895.11937 –0.0743 –0.0004  Rc, данная работа 

59 899.09708 –0.0741 –0.0001  Rc, данная работа 

59 905.06328 –0.0741 –0.0002  V, данная работа 

60 193.43095 –0.0726  0.0000  V, данная работа 

60 199.39669 –0.0731 –0.0005  V, данная работа 

60 203.37406 –0.0732 –0.0006  V, данная работа 

60 215.30730 –0.0723  0.0002  V, данная работа 

60 225.24989 –0.0734 –0.0009  Rc, данная работа 

60 229.22841 –0.0723  0.0001  V, данная работа 

60 231.21612 –0.0734 –0.0009  V, данная работа 

Примечание. В первом столбце указан момент минимума, ɛ1 — остаточные уклонения моментов минимумов O – C от ли-
нейной формулы, ɛ2 — то же самое, но после учета апсидального вращения. 
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Таблица 8. Индивидуальные моменты вторичных минимумов, использовавшиеся в работе

HJD 
(2 400 000+) 

ɛ1,
сутки 

ɛ2,
сутки Примечание 

54 741.4657(5) 0.0719 0.0009 [39] 

55 089.4949(2) 0.0729 0.0002 [40] 

55 093.4725(2) 0.0731 0.0003 [40] 

55 113.3595 0.0728 –0.0001 [7] 

55 121.3150 0.0733 0.0005 [5] 

55 819.3656 :: 0.0789 0.0031 [5] 

56 533.3261 :: 0.0844 0.0064 [5] 

57 557.5182 0.0794 –0.0007 [7] 

58 649.3333 0.0804 0.0000 [7] 

58 792.52311(5) 0.0815 0.0012 TESS, данная работа 

58 842.2403 0.0804 0.0001 [7] 

58 985.42955(5) 0.0809 0.0007 TESS, данная работа 

59 733.19223(5) 0.0802 0.0013 TESS, данная работа 

59 878.3678(2) 0.0783 –0.0002 R, данная работа 

59 882.34496 0.0780 –0.0005 Rc, данная работа 

59 890.2999(2) 0.0780 –0.0005 B, данная работа 

59 892.28932 0.0787 0.0002 Rc, данная работа 

59 896.26691 0.0788 0.0003 Rc, данная работа 

59 898.25525 0.0784 –0.0001 Rc, данная работа 

60 198.55356 0.0782 0.0005 V, данная работа 

60 202.52956 0.0767 –0.0010 V, данная работа 

60 206.50823 0.0779 0.0003 V, данная работа 

60 208.49611 0.0771 –0.0006 V, данная работа 

60 212.47368 0.0772 –0.0005 V, данная работа 

60 218.44018 0.0775 –0.0001 V, данная работа 

60 224.40600 0.0771 –0.0005 V, данная работа 

60 230.37251 0.0774 –0.0002 V, данная работа 

60 232.36202 0.0782 0.0006 V, данная работа 

Примечание. В первом столбце указан момент минимума, ɛ1 — остаточные уклонения моментов минимумов O C−  от 
линейной формулы, ɛ2 — то же самое, но после учета апсидального вращения. 

рость вращения линии апсид: � ��theor = 2.92 0.07�  /
год. Сравним это значение с полученным нами из 
наблюдений: � ��obs = 2.91 0.02� /год, что соответ-
ствует Uaps = 123 0.8±  года. Совпадение оказалось 
абсолютным. Данный факт может указывать на то, 
что в системе, несмотря на ее молодость, уже насту-

пила синхронизация. Но если в V957 Cep будет ре-
ально обнаружен дополнительный невидимый ком-
понент, то при вычислении теоретического значения 
скорости апсидального вращения будет необходимо 
учесть его вклад. Тогда теоретическое значение мо-
жет сильно отклониться от наблюдаемого, и о син-
хронизации в системе речи идти уже не будет.
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8. ГИПОТЕЗА ДОПОЛНИТЕЛЬНОГО 
КОМПОНЕНТА В СИСТЕМЕ

В работе [7] было предположено наличие в ходе 
остатков моментов минимумов O – C светового 
уравнения, что могло говорить о наличии в системе 
дополнительного спутника, физически связанного 
с V957 Cep. Полученное в данной работе значение 
третьего света превышает блеск оптического спут-
ника (см. табл. 4 и 5), что свидетельствует в пользу 
дополнительного компонента — четвертого света. 
Точность измерения третьего света из решения даже 
очень точных кривых блеска, все же, недостаточна, 
чтобы делать определенные выводы. Кроме того, 
наличие светового уравнения было предположено 
авторами [7], в том числе на основании четырех 
сильно отклонившихся моментов минимумов и не 
совсем верным учетом апсидального вращения, ведь 
полученная ими величина скорости почти в два раза 
меньше истинного значения. Также авторы [7] не 
указывают какой именно компонент пульсирует, и 
как ими учитывались пульсации при определении 
точных моментов минимумов. Проверка, предпри-
нятая нами на основании наших собственных дан-
ных, показала, что неучет пульсаций может приво-
дить к ошибке в определении момента минимума 
до ±0.0009  суток.

Большое количество новых измерений, получен-
ных в данной работе, такого разброса как в [7] не 
показывает (см. рис. 8). Но полностью исключить 
наличие светового уравнения небольшой амплитуды 
на уровне ошибок наблюдений мы все же не можем, 
т. к. остатки O – C моментов минимумов после вы-

Рис. 7. Ход остаточных уклонений O C−  моментов 
минимумов в наилучшей модели апсидального вра-
щения при разных значениях начальной эпохи, за 
которую принимается значение долготы периастра 
ω = 90. Минимуму невязок соответствует дата JD 
2 423 857.

Рис. 8. Остаточные уклонения моментов минимумов 
от линейной формулы при P P Ps1 2= =  — сидери-
ческий период. Верхняя панель — вторичные мини-
мумы, обозначены пустыми кружками. Средняя па-
нель — главные минимумы (заполненные кружки). 
Сплошными линиями показан теоретический ход 
остатков O  –  C, построенный с параметрами из 
табл. 9. Ошибки определения моментов меньше раз-
меров кружков. На нижней панели в более крупном 
масштабе показаны отклонения наблюдаемых точек 
от теоретических вычислений. Четыре точки из ли-
тературы, которые мы посчитали грубыми ошибками, 
взяты в скобки. На нижней панели одна пара этих 
точек ушла за верхний край рисунка.

Таблица 9. Параметры апсидального движения V957 Cep

Параметр Значение 

T0 (HJD), 2 400 000+ 23 857(50) 

Pan , сут 1.988732604(2) 

Ps , сут 1.988644774(2) 

e 0.12673(6) 

� �ω, /год 2.92(2) 

ω0, 90 

, годы 123.3(2) 

Примечание. Pan  — аномалистический период системы, 
Ps  — сидерический период;  — период апсидального 
движения. 

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 101 № 5 2024

V957 CEP — ЗАТМЕННАЯ СИСТЕМА НУЛЕВОГО ВОЗРАСТА...  451



чета апсидального вращения равны ±0.00056  суток. 
Это значительно больше, чем предельная точность 
определения момента минимума, достигаемая в на-
ших исследованиях, ±0.00012  суток [45].

Для окончательного разрешения вопроса о на-
личии в системе невидимого спутника необходимо, 
во-первых, измерить с хорошей точностью блеск 
оптического компонента, играющего роль помехи, 
во-вторых, получить спектры высокого разрешения 
V957 Cep, исключив из измерений оптический спут-
ник и, наконец, продолжить фотометрические на-
блюдения с целью выявления возможной периодич-
ности в ходе остатков O – C. Отметим, что пара-
метры апсидального вращения значительно улуч-
шить не удастся, нами зафиксированы дуги, аппрок-
симирующие ход остатков O – C под воздействием 
апсидального вращения продолжительностью в 16 
лет. Достигнута точность лучше одного процента, 
надежность данных подтверждается отличным сов-
падением значений эксцентриситетов, полученных 
из решения кривых блеска и из моментов миниму-
мов. Это не значит, что следует отказаться от даль-
нейших наблюдений моментов минимумов. Хотя 
апсидальное вращение зафиксировано очень хо-
рошо, в ходе остатков O – C остается небольшая 
неопределенность, которая может реально привести 
к обнаружению дополнительного компонента в сис-
теме V957 Cep. Тогда теоретическое значение ско-
рости апсидального вращения V957 Cep придется 
пересмотреть и условие синхронизма вращательных 
и орбитального моментов нарушится.

9. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ фотоэлектрических наблюдений V957 Cep 
позволил определить надежные геометрические и 
физические параметры. Впервые с высокой точ-
ностью измерена скорость апсидального движения, 
которая оказалась равна теоретической при условии 
синхронизма осевых и орбитальных вращательных 
моментов и отсутствия дополнительного ускорения 
вращения линии апсид за счет третьего тела. Вто-
ричный компонент системы оказался переменной 
звездой типа β Цефея, пульсирующей с постоян-
ными на протяжении уже 4-х лет частотой и началь-
ной фазой. В ходе остатков уклонений моментов 
минимумов после учета апсидального вращения 
наблюдается разброс, несколько превышающий 
обычное для звезд данного типа значение, причиной 
которого, возможно, является невидимый спутник, 
а также наличие пятен на поверхности компонентов. 
Необходимы дальнейшие регулярные наблюдения 
системы.
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ской обсерватории Института прикладной матема-
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«Терскольская обсерватория» ИНАСАН за прове-
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мических данных (Франция) и служба библиогра-
фических ссылок ADS (NASA, США).
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V957 CEP IS A ZERO-AGE ECLIPSING SYSTEM

I. M. Volkov1,*, S. A. Naroenkov2,**, A. S. Kravtsova1,***

1Lomonosov Moscow State University, Sternberg Astronomical Institute, Moscow, Russia
2Institute of Astronomy of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia

*E-mail: hwp@yandex.ru
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New high-precision photometric measurements of the V957 Cep system (P = 1.99d, V = 11.17, e = 0.127, 
B6 V+B8 V), as well as an integrated approach to orbital parameters determining based both on photometric 
solutions of the light curves and on the study of the course of residual deviations of the minima timings from the 
linear formula O – C made it possible for the first time to accurately measure the apsidal motion rate:  /
year, which coincided with the theoretical value under the condition of the orbital and axial rotations synchronism: 

/year. The physical parameters of the component stars were obtained:  T1 = 14550 ± 300 K, 
M1 = 4.0 ±0.2 , R1 = 2.55 ± 0.05 , T2 = 12400 ± 250 K, M2 = 3.0 ± 0.15 , R2 = 1.88 ± 0.05 . This 
set of parameters corresponds to stars of zero age, recently descended to ZAMS. The secondary component is a 
pulsating variable star of the β Cephei type.
Keywords: binaries, eclipsing binaries, apsidal rotation, interstellar extinction.
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Данная работа основана на наблюдениях пульсара В1133+16, выполненных на антенной решетке БСА 
ПРАО на частоте 111 МГц с непрерывной регистрацией недетектированного сигнала (напряжения) в 
полосе 2.5 МГц, обеспечивающей временно`е разрешение 0.2 мкс. Из 30 наблюдательных сеансов было 
выбрано 570 сильных импульсов для анализа параметров микроструктуры. Такой анализ выполнен путем 
вычисления автокорреляционных функций отдельно для трех компонентов среднего профиля: двух 
крайних основных компонентов I и II и для центрального слабого компонента S в седловине среднего 
профиля. Для компонента S анализ микроструктуры был выполнен впервые. Построены распределения 
по временны`м масштабам τµ, по глубине модуляции mµ и по параметру d, характеризующему форму 
микроимпульсов. Выявлены различия в некоторых параметрах для разных компонентов среднего 
профиля. Обсуждены обнаруженные особенности в модели радиоизлучения полого конуса с центральным 
компонентом, при этом считается, что радиоизлучение крайних компонентов образуется обыкновенной 
модой О, а радиоизлучение центрального компонента обеспечивается необыкновенной модой Х. В этой 
интерпретации определены уровни выхода радиоизлучения над полярной шапкой, которые оказались 
равны 45 км и 280 км для Х и О мод соответственно. Отмечена заметная деформация конуса излучения 
моды Х относительно центрального компонента S. Представлены соображения, указывающие на 
пространственную структуру потока вторичной плазмы, вытянутую вдоль меридианов магнитного поля.

Ключевые слова: численные методы; межзвездный газ; показатель преломления радиоволн; ионосфера: 
теории, влияния ионосферы, распределение.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Радиоизлучение пульсара состоит из последова-
тельности импульсов, следующих друг за другом с 
периодом повторения p. Эти импульсы разительно 
различаются по форме и амплитуде. Однако средний 
профиль импульса, полученный синхронным с пе-
риодом p сложением нескольких тысяч импульсов, 
является устойчивой характеристикой пульсара. 
Индивидуальные импульсы состоят из одного или 
нескольких субимпульсов, изменяющихся от им-
пульса к импульсу по амплитуде, форме и положе-
нию (долготе) в пределах среднего профиля. Субим-
пульсы также обладают тонкой временной структу-
рой — микроструктурой. Для изучения параметров 
микроструктуры требуется высокое временно`е раз-
решение, реализации которого препятствует 
влияние дисперсии радиоволн в межзвездной плазме 
на пути распространения радиоизлучения от пуль-
сара до наблюдателя. Дисперсия радиоволн приво-

дит к расширению импульса в полосе приемника B 
на величину τDM [1]: 

	          
�DM DM

B

F
= 8.6 10 ,6

3
�

	        	       
(1)

где DM — мера дисперсии в направлении на пульсар 
в единицах пк/см3, а F — центральная частота; если 
B и F выражены в мегагерцах, то τDM получается в 
миллисекундах.

Хэнкинс [2] в 1971 г. разработал и реализовал 
метод когерентной компенсации влияния дис-
персии. Подробно этот метод изложен в моногра- 
фии Хэнкинса и Риккета [3]. Используя свой метод, 
Хэнкинс [4] обнаружил микроструктуру в радиоиз-
лучении пульсаров В0950+08 и В1133+16 по наблю-
дениям на 300-м радиотелескопе в Аресибо на час-
тотах 111.5, 196.5 и 318 МГц. Импульсы пульсаров 
регистрировались в полосе 125 кГц, что обеспечи-
вало временно`е разрешение в 8 мкс. Временной 

 



масштаб микроструктуры для пульсара В1133+16 
оказался примерно одинаковым на указанных выше 
частотах, 525–650 мкс. Эта публикация положила 
начало исследованиям микроструктуры импульсов 
пульсаров. Кордес и Хэнкинс [5] представили ре-
зультаты для нескольких других пульсаров, включая 
PSR B2016+28, который продемонстрировал микро-
структуру с характерным масштабом 290 мкс на 
частоте 318 МГц. Их результаты также показали, что 
временная шкала микроструктуры не зависит от 
частоты. Корреляционный анализ Борякова [6] вы-
явил наличие квазипериодичностей с периодом 0.9 
мс в микроструктуре PSR В2016+28. Свойства таких 
периодических последовательностей микроимпуль-
сов в радиоизлучении пульсара В2016+28 более по-
дробно исследовал Кордес [7]. Кардашев с соавто-
рами [8] представили результаты измерения пара-
метров микроструктуры для 9 пульсаров на частоте 
102.5 МГц в наблюдениях, проведенных на БСА 
ПРАО с временным разрешением 10 мкс; у разных 
пульсаров была обнаружена микроструктура с ха-
рактерными масштабами от 80 до 600 мкс. Попов, 
Смирнова и Согласнов [9] в 1980 г. осуществили 
уникальные синхронные наблюдения индивидуаль-
ных импульсов на крестообразном радиотелескопе 
ДКР-1000 ПРАО одновременно на трех частотах 
102.5, 79 и 68 МГц для трех пульсаров: В0809+74, 
В0950+08 и В1133+16. Они обнаружили хорошую 
корреляцию микроимпульсов на этих частотах и 
подтвердили, что временной масштаб микрострук-
туры не зависит от частоты.

Исследования микроструктуры импульсов пуль-
саров представляют собой сложную задачу, так как 
необходимо организовать регистрацию недетекти-
рованного сигнала в широкой полосе частот, а по-
следующая обработка данных требует трудоемкого 
индивидуального анализа автокорреляционных 
функций из-за большого разнообразия их формы. 
Поэтому такие исследования проводились нечасто. 
Некоторый прогресс был достигнут путем исполь-
зования широкополосных систем регистрации, при-
меняемых в РСДБ наблюдениях. Так, Попов с со-
авторами [10] использовали систему регистрации 
S2 и получили рекордное временное разрешение 
62  нс в наблюдениях трех пульсаров В0950+08, 
В1133+16 и В1929+10. Наблюдения проводились на 
70-м радиотелескопе системы дальней космической 
связи НАСА в Тидбинбиле (Австралия) на частоте 
1650 МГц. Были измерены средние параметры ми-
кроструктуры и построены распределения этих  
параметров. В настоящем исследовании мы пред-
ставим статистический анализ параметров микро-
структуры по результатам наблюдений индиви- 

дуальных импульсов на радиотелескопе БСА ПРАО 
на частоте 111 МГц с регистрацией сигнала в полосе 
2.5 МГц, обеспечивающей временнóе разрешение 
0.2 мкс.

2. НАБЛЮДЕНИЯ И ПРЕДВАРИТЕЛЬНАЯ 
ОБРАБОТКА ДАННЫХ

Наблюдения проводились на Большой скани-
рующей антенне (БСА) Пущинской радиоастро-
номической обсерватории (ПРАО) в 2022–2023 гг. 
Эти наблюдения проходили по программе патру-
лирования параметров рассеяния радиоизлучения 
пульсара B1133+16 на неоднородностях космиче-
ской плазмы, включая земную ионосферу. Регис-
трация недетектированного сигнала пульсара в 
полосе 2.5 МГц осуществлялась непрерывно в те-
чение 200 с, соответствующих прохождению пуль-
сара через полуширину диаграммы направленности 
БСА. За время одного такого сеанса регистрирова-
лось 168 импульсов. Наблюдения проводились два 
раза в неделю. Предварительный анализ результа-
тов патрулирования параметров рассеяния опуб-
ликован в работе Попова и Смирновой [11]. В дан-
ной работе зарегистрированные данные были ис-
пользованы для анализа микроструктуры индиви-
дуальных импульсов пульсара.

Из непрерывной записи сигнала выбирались 
участки длительностью Tobs, содержащие импульс 
пульсара и участок шума для последующего срав-
нительного анализа. Для каждого выбранного им-
пульса проводилось устранение влияния дисперсии 
радиоволн методом когерентной компенсации 
дисперсии, предложенным Хэнкинсом [3]. Детали 
применения этого метода к нашему случаю можно 
найти в работе Гирина с соавторами [12]. При мере 
дисперсии пульсара В1133+16, равной 4.85 пк/см3, 
время размытия импульса τDM в полосе приема 
составляет 75 мс. При использовании метода коге-
рентной компенсации дисперсии из выбранного 
участка сигнала Tobs теряется доля, равная времени 
размытия τDM. Поэтому длительность Tobs состав-
ляла 160 мс (800 000 отсчетов), а после процедуры 
компенсации влияния дисперсии оставалось окно 
анализа 85 мс, из которых примерно 60 мс прихо-
дится на средний профиль импульса, как это видно 
из рис. 1. Этот средний профиль получен сложе-
нием 4872 импульсов, зарегистрированных в 30 
наблюдательных сеансах. Средний профиль пока-
зан на рис. 1 с разрешением по времени 200 мкс.

В работе Попова и Смирновой [11] была изме-
рена полоса декорреляции по полуширине в 
спектре пульсара в режиме усреднения по ансамблю 
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за период времени 2022–2023 гг. Этот же период 
наблюдений используется и в данной работе. Ве-
личина полосы декорреляции по полуширине со-
ставила ∆f = 5.2 кГц. Из известного соотношения 
неопределенности 2πδτ∆f = 1.0 время рассеяния δτ 
будет равно 30 мкс. При регистрации сигнала шаг 
по времени был равен 0.2 мкс. Для улучшения от-
ношения сигнал/шум, скорректированный за 
влияние дисперсии, сигнал был усреднен по 50 
отсчетам без потери информативности. Такие 
усредненные записи I(t) с шагом по времени 10 мкс 
использовались для последующего анализа.

Сначала проводился выбор сильных импульсов 

согласно критерию , где Imax — мак-

симальное значение сигнала I(t), а Ioff — среднее 
значение сигнала вне окна импульса. По техниче-
ским параметрам радиотелескопа БСА, приведен-
ным на сайте ПРАО, эквивалентная температура в 
янских в направлении в зенит и при минимальной 
температуре фона составляет 33 Ян. В нашем слу-
чае зенитный угол был равен 40°, а при высокой 
галактической широте пульсара (b = 70°) темпера-
туру фона можно считать минимальной. Поэтому 
мы приняли эквивалентную температуру вне им-
пульса равной 50 Ян. Выбранные сильные им-
пульсы имели пиковую плотность потока, по край-
ней мере 150 Ян. Примеры выбранных сильных 
импульсов представлены на рис. 2. Эти импульсы 

были подобраны таким образом, чтобы они имели 
заметную интенсивность одновременно в несколь-
ких компонентах среднего профиля. В соответствии 
с методикой Крамера [13], средний профиль им-
пульса пульсара В1133+16, показанный на рис. 1, 
был представлен тремя Гауссовыми компонентами, 
параметры которых приведены в табл. 1. Данные в 
таблице, относящиеся к первому компоненту сред-
него профиля, компоненту, находящемуся в сед-
ловине, и к последнему компоненту обозначены 
соответственно индексами I, S и II. Эти обозна-
чения будут использоваться и в дальнейшем изло-
жении. WI , WS , и WII  дают ширину соответству-
ющих компонентов на уровне половины макси-
мального значения, а FI , FS , FII соответствуют 
пиковой плотности потоков; наконец, ∆I–II и ∆I–S  
представляют расстояния между максимумами ком-
понентов. В соответствии с указанным выше кри-
терием отбора было выбрано для анализа пара-
метров микроструктуры 570 импульсов.

3. АВТОКОРРЕЛЯЦИОННЫЕ ФУНКЦИИ

Для определения параметров микроструктуры 
традиционно используется автокорреляционная 
функция R(τ), которая на интервале времени T за-
дается выражением 

	         	                      
(2)

Рис. 1. Средний профиль, полученный усреднением 
4872 импульсов, зарегистрированных в 30 наблюда-
тельных сеансах. Крестиками представлены наблю-
дательные данные, а сплошными линиями показана 
аппроксимация данных набором из трех составля-
ющих (компонентов I, S, II), заданных функцией 
Гаусса.

Примечание. В первой, второй и третьей строках при-
ведены значения ширины компонентов среднего 
пpофиля (I, S и II) по уровню 1/2; в 4-й, 5-й и 6-й 
строках даны пиковые плотности потока для этих 
компонентов, а в строках 7 и 8 указаны расстояния 
между компонентами I − II и I − S соответственно.  
В скобках указаны среднеквадратические ошибки 
параметров в единицах последнего знака.

Таблица 1. Параметры среднего профиля

№  Параметр  Значение 

1 WI , мс 8.60(6) 

2 WS , мс 11.0(2)  

3 WII , мс 11.25(10) 

4 FI , Ян 8.54(6) 

5 FS , Ян 1.86(4) 

6 FII , Ян 7.31(5) 

7 ∆I–II , мс 31.25(7) 

8 ∆I–S , мс 14.24(7) 
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При анализе индивидуальных импульсов в  
уравнение (2) подставляется скорректированная 
интенсивность Iʹ(t) = I(t) – Ioff , где Ioff — средний 
уровень сигнала на участке записи вне импульса. 
Так как мы имеем дискретные отсчеты сигнала  
с шагом по времени δt = 10 мкс, то на интервале  
в N отсчетов выражение для R(τ) принимает вид 

   	     

R m
N m

I t I t
k

N m

k k m( ) =
1

( ) ( ).
=0

�
� �

�

��
	      

(3)

Для каждого выбранного сильного импульса 
вычислялись три автокорреляционных функции: 
RI (m), RS (m) и RII (m) для трех компонентов сред-
него профиля. Эти функции вычислялись на вре-
менном интервале 17 мс (N = 1700) с центром, со-
ответствующим максимуму каждого компонента 
профиля и для максимального запаздывания в 
10 мс (mmax = 1000). Полученные автокорреляци-

онные функции были нормированы на значение 
при нулевом запаздывании. Так как не все выбран-
ные импульсы имели сильный сигнал во всех трех 
компонентах, то для последующего анализа было 
оставлено 369, 153 и 311 функций для первого ком-
понента, седловины и второго компонента соот-
ветственно. Усредненные по этому числу импуль-
сов АКФ представлены на рис. 3. В АКФ для каж-
дого компонента среднего профиля присутствует 
шумовой пик в один отсчет в начале координат, 
микроструктурная деталь с временным масштабом 
около миллисекунды и субимпульсная деталь с 
масштабом 3–5 мс.

Риккет [14] получил вид АКФ для модели ам-
плитудно-модулированного шума (АМШ). В рас-
смотренной модели принимаемое недетектирован-
ное излучение пульсара (напряжение) y(t) опреде-
ляется произведением реальной амплитудной мо-
дуляции a(t) и некоррелированного комплексного 

Рис. 2. Примеры сильных индивидуальных импульсов, наблюдавшихся одновременно в нескольких компонентах 
среднего профиля. Шкала по оси ординат дана в единицах отсчетов аналогово-цифрового преобразователя (АЦП); 
поток в 1 Ян соответствует примерно 50 единицам АЦП. На рисунках указаны дата наблюдения и номер импульса. 
Временнóе разрешение представленных записей составляет 200 мкс.
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белого шума n(t) с шириной полосы, равной полосе 
приемника B: y(t) = a(t) n(t). Было показано, что 
АКФ для такого сигнала можно представить в виде 
суммы двух составляющих: АКФ от белого шума 
n(t) и АКФ от возведенной в квадрат функции мо-
дуляции a(t), причем амплитуды этих составля-
ющих одинаковы. Таким образом, результирующая 
суммарная АКФ состоит из пика в начале коорди-
нат шириной 1/B, то есть в один отсчет, и АКФ 
квадрата огибающей с амплитудой 0.5 для норми-
рованной АКФ.

В реальных наблюдениях пульсаров, кроме пуль-
сарного шума n(t), присутствуют шумы приемной 
системы с дисперсией . Для сравнения предска-
заний модели АМШ с наблюдениями необходимо 
исправить полученную АКФ за влияние шума при-
емника. Выражение для поправочного коэффици-
ента приведено в той же работе Риккета [14, ур. (20)]. 
Ниже приведено это выражение в модифицирован-
ном виде 

	             	                      
(4)

где  и  — дисперсия продетектированного 
сигнала вне импульса и в окне импульса соответ-
ственно, а Ioff и I on — средний уровень этого сиг-
нала вне импульса и превышение среднего уровня 
над фоном на импульсе. Чтобы осуществить кор-
рекцию следует наблюдаемые значения АКФ раз-
делить на коэффициент Ɛ. На рис. 3, 4, и 7 (см. 
ниже) АКФ показаны без такой коррекции. Учет 
этой поправки будет обсуждаться в разделе 5.

Параметры микроситруктуры и субимпульса 
определялись для каждого импульса путем подгонки 
рассчитанной АКФ экспоненциальными функциями 
Y(τ) со свободным показателем d 

	        
Y A h Cd( ) = ( ( / ) ) ,� �exp � �

	      
(5)

где A представляет амплитуду микроструктурной 
детали в АКФ, а полуширина этой детали (масштаб 
τµ) вычисляется через коэффициенты h и d как 
W1/2 = h(ln 2)1/d; коэффициент C упрощенно опре-
деляет вклад субимпульсной детали АКФ. Поскольку 
АКФ является квадратичной функцией плотности 
потока радиоизлучения, то глубина модуляции ми-
кроструктуры определяется как m A Cµ = ( / ) . Для 
субимпульсной детали мы анализировали только 
полуширину (временной масштаб). Коэффициент 
d также характеризует форму микроструктурной 
детали, а вместе с тем и форму микрооимпульсов: 
d = 2 соответствует Гауссовой форме, а d = 1 — экс-
поненциальной. Пример аппроксимации АКФ в 
виде суммы функций вида (5) приведен на рис. 4. 
Наблюдаемая тонкая структура индивидуальных 
импульсов пульсара демонстрирует большое разно-
образие по соотношению временных масштабов и 
амплитуд микроструктурной и субимпульсной со-
ставляющих. Для реализации аппроксимации этих 
составляющих уравнением (5) приходилось в боль-
шинстве случаев задавать начальные параметры (A, 
h, C и d) и интервалы по запаздыванию, на которых 
проводилась аппроксимация вручную. Субимпульс-
ная составляющая всегда аппроксимировалась 
функцией Гаусса (d = 2).

Рис. 3. Средние автокорреляционные функции для 
трех компонентов среднего профиля, полученные 
усреднением 369, 153 и 311 импульсов для I, S и II 
компонентов соответственно.

Рис. 4. Пример АКФ одного сильного импульса. Штри-
ховой линией показана аппроксимация микрострук-
турной детали, а пунктирная линия соответствует 
аппроксимации субимпульсной составляющей АКФ.
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4. ПАРАМЕТРЫ МИКРОСТРУКТУРЫ

Распределения измеренных параметров микро-
структуры (индекс модуляции mµ, показатель экс-
поненты аппроксимирующей функции d, характер-
ный временной масштаб микроструктуры τµ и по-
луширина субимпульса Wsub) представлены на рис. 5, 
а средние значения измеренных величин, получен-
ные по этим распределениям, и их неопределенность 
на уровне среднеквадратического значения σ со-
браны в табл. 2. Задача данного исследования со-
стоит в том, чтобы сравнить параметры микрострук-
туры для трех компонентов среднего профиля. По-
казатель экспоненты аппроксимирующей функции 
d имеет одинаковое распределение и средние зна-
чения для компонентов среднего профиля I и II. 
Наиболее вероятное значение d ≈ 2, что свидетель-
ствует о том, что большинство микроимпульсов в 
этих компонентах имеет форму гауссианы, а экспо-
ненциальные микроимпульсы случаются редко. Для 
компонента S среднее по распределению значение 
показателя d = 1.66 ± 0.06, что указывает на более 
компактную структуру микроимпульсов. Распреде-
ления микроимпульсов по глубине модуляции за-
метно отличаются: компонент II показывает микро-
структуру с глубиной модуляции преимущественно 
меньшей единицы, в то время как в компоненте I и 
особенно в седловине встречается микроструктура 
с глубиной модуляции больше 2. Временной мас-
штаб микроструктуры также отличается в трех со-
ставляющих профиля: наибольший масштаб наблю-
дается в седловине, а наименьший — в последнем 
компоненте; формально эти различия по среднему 
значению не превышают уровень в 2σ, но по виду 
самих распределений они, несомненно, существуют. 
Наиболее очевидные различия имеются для шири- 

ны субимпульсов Wsub: в то время как первый и  
последний компонент среднего профиля не разли-
чаются по этому параметру, субимпульсы в седло-
вине, в среднем, почти в два раза короче. На рис. 6 
показана зависимость индекса модуляции микро-
структуры mµ от характерного временного масштаба 
микроструктуры τµ. Заметна общая тенденция 
уменьшения индекса модуляции для более коротких 
микроимпульсов. Также следует обратить внимание 
на резкий дефицит микроимпульсов с масштабами 
меньше 200 мкс. Этот эффект хорошо заметен и на 
рис. 5, и он объясняется влиянием межзвездного 
рассеяния. Как было отмечено в разделе 2, ожида-
емое время рассеяния в наших наблюдениях со-
ставляет величину примерно в 30 мкс. Эта величина 
соответствует значению полосы декорреляции в 
спектре 5.2 кГц. Однако, как отмечено в работе [11], 
величина полосы декорреляции изменялась за пе-
риод наблюдений в интервале 1–15 кГц, соответ-
ственно изменялось и время рассеяния. Согласно 
общей тенденции зависимости индекса модуляции 
от масштаба микроимпульсов, микроимпульсы 
короче 200 мкс, в среднем, должны иметь индекс 
модуляции около 0.1. Такие слабые микроимпульсы 
легче всего подавляются рассеянием.

Вычисленные АКФ были условно разделены на 
несколько характерных типов: стандартные АКФ, 
которые содержат одну микроструктурную и одну 
субимпульсную составляющую (пример стандартной 
АКФ приведен на рис. 4); АКФ, указывающие на 
наличие квазипериодической структуры; АКФ, не 
содержащие субимпульсной составляющей (оди-
ночные); АКФ, не содержащие микроструктурной 
составляющей (гладкие); АКФ, содержащие не-
сколько микроструктурных или несколько субим-
пульсных составляющих (сложные). В табл. 3 пред-
ставлено распределение по типам АКФ для различ-
ных компонентов среднего профиля; в каждой 
строке дана доля индивидуальных импульсов с со-
ответствующим типом АКФ, а в последней строке 
указано общее число проанализированных импуль-
сов. Примеры импульсов с периодическими струк-
турами приведены на рис. 7. 

5. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

Параметры микроструктуры для пульсара 
В1133+16 исследовались многократно в разные годы 
и на разных частотах, и краткий обзор этих иссле-
дований был представлен во Введении. Все авторы 
отмечали заметную разницу во временных мас-
штабах микроструктуры для первого и второго ком-
понента среднего профиля. Особое внимание этому 

Таблица 2. Параметры микроструктуры

Компонент mµ d τµ, мс Wsub, мс

I 0.88±0.13 1.78±0.06 0.46±0.06 4.2±0.3

S 1.08±0.15 1.66±0.07 0.58±0.07 2.4±0.2

II 0.57±0.07 1.82±0.07 0.43±0.05 4.5±0.3

Примечание. В первом столбце указан компонент среднего 
профиля, к которому относятся данные, приведенные в 
следующих столбцах таблицы: mµ — глубина модуляции  
микроструктуры, d — показатель функции (5), аппроксими-
рующей микроструктурную деталь АКФ, τµ — временной 
масштаб микроструктуры; Wsub — полуширина субимпульс-
ной детали в АКФ.
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Рис. 5. Распределение проанализированных импульсов по параметрам микроструктуры: слева вверху распределение 
по показателю экспоненты d аппроксимирующей функции (5), слева внизу распределение по индексу модуляции 
mµ, справа вверху распределение по полуширине субимпульсной детали в АКФ Wsub, и справа внизу — распределение 
по масштабу микроструктуры τµ. Ось ординат оцифрована на всех панелях в долях событий от общего числа проа-
нализированных импульсов.

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 101  № 5  2024

	 МИКРОСТРУКТУРА ИМПУЛЬСОВ ПУЛЬСАРА B1133+16 НА ЧАСТОТЕ 111 МГЦ � 461



такое различие объясняется влиянием рассеяния 
радиоволн на неоднородностях межзвездной 
плазмы. Если считать, что гладкие бесструктурные 
АКФ на самом деле содержат микроструктуру с ко-
роткими временными масштабами, подавленными 
рассеянием, то доля таких случаев (0.15–0.18) ском-
пенсирует брешь в наших гистограммах на коротких 
масштабах.

На рис. 8 представлена схематическая диаграмма 
распределения зон излучения нашего пульсара в 
проекции на картинную плоскость. Схема основана 
на модели полого конуса, предложенной Радхак-
ришнаном и Куком [15] еще в 1969 г. Многие иссле-
дователи пульсаров использовали и уточняли эту 
модель. Итоги этим модификациям подвела Рэнкин 
в серии публикаций 1983–1993 гг. [16, 17, 18, 19, 20]. 
Она подробно рассмотрела свойства средних про-
филей, содержащих от одного до пяти компонентов. 
Кратко можно сформулировать результаты этого 
анализа так: существуют конусные и центральные 
компоненты профиля, причем могут быть два ко-
нуса, вложенные друг в друга — внешний конус и 
внутренний. Тогда, в зависимости от угла между 
полюсом магнитного поля и лучем зрения, образу-
ются от одного до пяти компонентов среднего про-
филя. Рэнкин [20] получила эмпирические соотно-
шения для угловой полуширины (радиуса) внут-
ренней и внешней границы конуса: 
и R pxe � �5.8 1/2  соответственно; здесь p — период 
пульсара в секундах. Для радиуса внешней границы 
внутреннего конуса (ядра) Рэнкин получила соот-
ношение R pс �

�2.5 1/2 . Эти значения справедливы 
для частоты радиоизлучения 1 ГГц и для значения 
угла α между осью вращения и магнитной осью, 
равного 90°. С изменением α размеры конусов из-
меняются обратно пропорционально sin α, а с час-
тотой эти размеры изменяются для внешнего конуса 
и для ядра различным образом, а именно, угловые 
размеры конусов увеличиваются с понижением час-
тоты f как R f� ��.

Бескин, Гуревич и Истомин [21] в 1988 г. опубли-
ковали свое понимание теории радиоизлучения 
пульсаров. Они показали, что в релятивистской не-
однородной плазме, покидающей магнитосферу 
пульсара вдоль открытых магнитных силовых линий, 
генерируется две моды радиоизлучения с взаимно 
перпендикулярным позиционным углом линейной 
поляризации: обыкновенная мода (О) и необыкно-
венная мода (Х). Необыкновенная мода распростра-
няется прямолинейно, то есть по касательным к 
магнитным силовым линиям в зоне генерации ра-
диоизлучения, а обыкновенная мода распространя-

Таблица 3. Распределение по типам АКФ

Тип АКФ 
Компонент

I S II

Стандартные 0.537  0.486  0.594 

Периодич-
ность 0.168  0.068  0.158 

Одиночные 0.107  0.209  0.038 

Гладкие 0.144  0.182  0.185 

Сложные 0.039  0.028  0.028 

Общее число 369 153 311 
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Рис. 6. Зависимость индекса модуляции от временнóго 
масштаба микроструктуры. Кружками представлены 
данные, относящиеся к первому компоненту среднего 
профиля (I). Крестики соответствуют последнему 
компоненту (II), а треугольники — седловине (S).

эффекту уделено в работе Попова с соавторами [10], 
которые обнаружили, что характерный масштаб 
микроструктуры для первого компонента равен  
430  ±  30  мкс, а для второго компонента  — 
110 ± 20 мкс; кроме того, они выделили для второго 
компонента микроструктуру с очень коротким вре-
менным масштабом 11 ± 3 мкс.

В обсуждаемой работе были построены распре-
деления параметров микроструктуры для отдельных 
импульсов, и распределения по временным мас-
штабам существенно отличаются от полученных 
нами и представленных на рис. 5. Гистограммы в 
работе [10] демонстрируют рост вплоть до самых 
коротких интервалов 0–100 мкс, в то время как наши 
гистограммы имеют резкий обрыв для масштабов 
меньших 200 мкс. Как уже упоминалось в разделе 4, 
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ется вдоль магнитных силовых линях до некоторого 
уровня выхода. Таким образом, обыкновенная мода 
излучения формирует внешний конус, а необык-
новенная — внутренний. Бескин, Гуревич и Исто-
мин [21] получили теоретические оценки индекса 
β изменения угловых размеров конусов, соответ-
ствующих О и Х модам. По этим оценкам β = 0.14 
и β = 0.29 для внутреннего и внешнего радиуса 
О-конуса. Таким образом предсказывается увели-
чение расстояния между компонентами среднего 
профиля, а также и расширение самих компонен-
тов профиля с понижением частоты радиоизлуче-
ния. Эти оценки нашли удовлетворительное под-
тверждение в наблюдательных измерениях, приве-
денных в работе Рэнкин [16]. Она получила значе-
ния β = 0.29 и β = 0.19  для расстояния между ком-
понентами и для угловой ширины компонентов 
соответственно для пульсара В1133+16.

Все эти сведения приведены для того, чтобы 
как-то обосновать схему зон излучения, приведен-
ную на рис. 8. Эта схема основана на приведенных 
выше соображениях и базируется на наблюдаемых 
параметрах среднего профиля пульсара В1133+16, 
приведенных в табл. 1. Буквой Р на схеме обозначен 
магнитный полюс, а линии PC, PD, PE, PF и PG 
соответствуют проекциям магнитных меридианов, 
вдоль которых предполагается наличие вторичной 
плазмы, ответственной за генерацию радиоизлу-
чения. Инициаторами вторичной плазмы являются 
электрические разряды, происходящие в вакуумном 
зазоре полярной шапки [22]. Как показал Бес-
кин [23], эти электрические разряды обладают 
свойством самоизоляции (экранирования) и не 
могут действовать близко друг от друга. Напряжен-
ность электрического поля в вакуумном зазоре над 
полярной шапкой достигает величин 1010 вольт, и 

Рис. 7. Примеры квазипериодических импульсов. Слева даны автокорреляционные функции, справа показаны сами 
импульсы. На рисунках указаны дата наблюдения и номер импульса, последняя цифра соответствует номеру ком-
понента среднего профиля. Для импульса № 107, наблюдавшегося во втором компоненте среднего профиля (II) 
09.11.2022, временнáя шкала в нижнем правом окне растянута вдвое относительно оцифровки оси абсцисс.
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электроны в разряде ускоряются до энергий в мил-
лионы МэВ [24]. Как впервые показал Старрок [25] 
электроны с такими энергиями, двигаясь по искрив-
ленным магнитным силовым линиям, излучают 
гамма-кванты, которые, в свою очередь, порождают 
в магнитном поле электрон-позитронные пары, и 
происходит лавинообразное образование вторичной 
плазмы. Эта релятивистская неоднородная плазма 
и является источником когерентного радиоизлуче-
ния. Все эти представления и характеристики заим-
ствованы из обзора Бескина [24].

Из-за высоких значений γ-фактора (γ > 106) и 
ускоряемые частицы, и излучаемые гамма-кванты 
не могут заметно отклоняться от плоскости магнит-
ного меридиана, в котором зародился электрический 
разряд. Тогда общую пространственную структуру 
вторичной плазмы можно представить в виде «за-
навески» в плоскости магнитного меридиана. На 
рис. 8 активные зоны обозначены линиями PC, PD, 
PE, PF и PG; такие зоны в действительности имеют 
определенную угловую ширину, по крайние мере, 
равную 1/γ вторичной плазмы.

Базируясь на наблюдаемых параметрах средних 
профилей и на изменении с долготой позиционного 
угла плоскости линейной поляризации, Лайн и 
Манчестер [26] определили для большого числа 
пульсаров углы между осью вращения и магнитной 
осью (α) и между магнитной осью и лучем зрения 
(ξ) при нулевой долготе. Для пульсара В1133+16 
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Рис. 8. Схема конусов излучения в проекции на кар-
тинную плоскость. Точка P обозначает магнитный 
полюс. Линия AB показывает траекторию луча зре-
ния. Затененные зоны O и X представляют зоны вы-
хода излучения O-моды и X-моды. Угловой размер 
линии AB составляет 25°.

они получили следующие значения: α = 51.3° и 
ξ = 3.7°. На рис. 8 линия AB, соответствующая про-
хождению луча зрения через сечение конусов излу-
чения в ходе вращения пульсара, проходит на ми-
нимальном угловом расстоянии ξ = 3.7° от магнит-
ного полюса P. Площади O и X, покрытые серым 
тоном, обозначают зоны выхода радиоизлучения O 
и X моды соответственно. Внешние и внутренние 
границы O-моды не являются концентрическими 
окружностями, так как наблюдаемые ширины пер-
вого и второго компонента среднего профиля за-
метно отличаются (см. таблицу и рисунок). Схема 
также отражает тот факт, что максимум компонента 
седловины не лежит посередине между компонен-
тами I и II. Общий угловой размер наблюдаемого 
среднего профиля (рис. 1) составляет по уровню 0.1 
около 20° (угол, который проходит линия AB от края 
конуса вблизи точки C до края конуса вблизи точки 
G). Таким образом, схема на рис. 8 отражает основ-
ные параметры среднего профиля.

Обратимся теперь к выявленным свойствам 
субимпульсов. Из рисунка и таблицы следует, что 
характерная ширина субимпульсов в седловине 
почти в 2 раза меньше, чем ширина субимпульсов в 
компонентах I и II при одинаковой ширине соот-
ветствующих компонентов среднего профиля. Из 
нашей схемы видно, что в компонентах I и II (O 
мода) луч зрения скользит под малым углом к на-
правлению вытянутости зоны активности, в то время 
как в седловине (X мода), луч зрения проходит пер-
пендикулярно к такой зоне активности; соответ-
ственно, время действия излучения O моды длиннее, 
чем время действия излучения X моды (луч зрения 
быстро уходит из диаграммы излучения). Характер-
ная полуширина субимпульсной детали в АКФ ком-
понента S составляет 2.4 мс (0.73° = 0.013 радиан). 
Как было указано в разделе 3, АКФ субимпульсной 
детали аппроксимиовалась функцией Гаусса; при 
этом форма субимпульса также описывается гаус-
сианой, ширина которой в 2  меньше, то есть угло-
вая ширина субимпульса ψ  меньше 0.01 радиан. 
Тогда для бесконечно узкой зоны излучения 
� �� 1 / , и γ  100 . Как видно из нашей схемы 
(рис. 8), в области пересечения луча зрения AB с 
конусом X моды может оказаться несколько зон 
активности (на рис. 8 — PD, PE, PF), и тогда будут 
наблюдаться несколько субимпульсов на угловом 
расстоянии около 2.5° или 8 мс. Дополнительный 
максимум на этой временной задержке можно за-
метить в средней автокорреляционной функции для 
компонента S на рис. 3; подобного подъема нет в 
средних АКФ для компонентов I и II.
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Распределение по типам АКФ, представленное 
в табл. 3, хорошо согласуется с параметрами зон 
излучения, показанными на рис. 8. Малое число 
периодических структур в компоненте S связано с 
короткой экспозицией активных зон Х моды на луче 
зрения наблюдателя. По этой же причине наблюда-
ется избыток одиночных микроимпульсов и их по-
вышенный индекс модуляции, показанный в табл. 2.

Параметры микроструктуры заметно различа-
ются для трех компонентов среднего профиля (см. 
рис. 6 и табл. 2). В то время как форма микроим-
пульсов, определяемая показателем степени d в урав-
нении (5), практически одинакова, индекс модуля-
ции mµ и характерный временнóй масштаб микро-
структуры τµ различны для разных компонентов 
среднего профиля. Самый большой масштаб, 
τµ = 0.58 + 0.07 мс, оказался у компонента в седло-
вине (S), а самый короткий, τµ = 0.43 + 0.05 мс — у 
последнего компонента (II). Параметры микро-
структуры для компонента S впервые измерены в 
нашей работе, а разница временных масштабов для 
компонентов I и II отмечалась многими исследова-
телями (см., напр., [4, 8]). Кардашев с соавторами [8] 
определили характерный масштаб микроструктуры 
на частоте 102.5 МГц для компонентов I и II как 
0.60 мс и 0.56 мс соответственно. В другой работе 
[9] были измерены масштабы микроструктуры од-
новременно на трех частотах, 102.5, 78.9 и 67.5 МГц. 
Эти масштабы оказались примерно одинаковыми 
на трех частотах и для обоих компонентов, и заклю-
чены в интервале от 0.45 мс до 0.60 мс.

Общепризнанным объяснением проявления 
микроструктуры в импульсах пульсаров считается 
наличие пространственно-временных неоднород-
ностей в потоке вторичной релятивистской плазмы, 
ответственной за генерацию радиоизлучения (см., 
напр., [27]). Разница в характеристиках микро-
структуры разных компонентов PSR B1133+16 ука-
зывает на то, что механизм излучения, который 
создает микроимпульсы, зависит от азимута отно-
сительно оси полого конуса. Возможно, асим-
метрия в структуре магнитного поля полярной 
шапки может вызвать азимутально-зависимые 
свойства группировки плазмы, а также сказываются 
эффекты распространения, которые приводят к 
наблюдаемым различиям.

Влияние рассеяния на параметры микрострук-
туры проявляется в форме полученных АКФ. Со-
гласно модели амплитудно-модулированного шума 
(АМШ) [14], нормированная АКФ содержит на ну-
левом сдвиге пик с амплитудой 1/2 и шириной 
τ0 = 1/B, где B — полоса приемника. Кордес [28] 

интерпретировал пульсарный шум как дробовой 
шум, отражающий свойства когерентного излучения 
пульсара. Если в наблюдаемой АКФ, исправленной 
за вклад шумов приемной системы по формуле (4), 
амплитуда пика в начале координат превышает 1/2, 
значит, присутствует неразрешенная микрострук-
тура с масштабами меньше 1/B, а в случае, когда 
амплитуда этого пика меньше 1/2, присутствуют 
эффекты сглаживания сигнала. Одним из таких 
эффектов является рассеяние радиоволн на неод-
нородностях межзвездной плазмы. На частоте 111 
МГц время рассеяния составляет 50–100 мкс; осно-
вываясь на таком предсказании мы намеренно 
усреднили сигнал, полученный после исправления 
за влияние дисперсии, по 50 отсчетов для улучшения 
отношения сигнал/шум. Таким образом, получен-
ный сигнал уже не подходит для использования 
АМШ. Действительно, пик в наших АКФ на нулевом 
запаздывании, еще до коррекции за вклад от шумов 
приемника, имеет амплитуду существенно меньше 
1/2 (см. рис. 3 и 4). После коррекции наших АКФ 
по формуле (4) амплитуда пика сводится к нулю!

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

1. Высота выхода радиоизлучения. В своей ин-
терпретации полученных результатов мы исполь-
зовали традиционную модель полого конуса [15] и 
базировались на представлении о проявлении двух 
мод радиоизлучения: обыкновенной (О) и необык-
новенной (Х) [21]. Мы считаем, что средний про-
филь пульсара В1133+16 можно отнести к O–X–O 
типу, то есть, внешние компоненты среднего про-
филя (I и II) излучаются обыкновенной модой, а 
центральный компонент в седловине (S) образован 
необыкновенной модой (см. рис. 8). Тогда по пол-
ной угловой ширине внешнего конуса и централь-
ного конуса можно оценить, соответственно, по-
первых, высоту над полярной шапкой отрыва от 
направления магнитных силовых линий излучения 
обыкновенной моды и, во-вторых, высоту генера-
ции излучения обеих мод. Уравнение для последней 
замкнутой силовой линии в полярных координатах 
выглядит так:

	                   
r RL( ) = ,2φ φsin

	                      (6)

где RL — радиус светового цилиндра (RL = pc/2π = 
= 5.67 × 104 км), p — период следования импульсов, 
а угол ϕ отсчитывается от направления магнитной 
оси. Наблюдаемая долгота импульса λ, которая от-
ложена в миллисекундах по оси X на рис. 1, связана 
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с углом ϕ соотношением � �=
3
2

, так как радиоиз-

лучение выходит по касательной к магнитным си-
ловым линиям. Полную наблюдаемую ширину по 
долготе для О и Х компонентов можно получить из 
параметров среднего профиля, приведенных в 
табл. 1. Для данной цели полуширину компонентов 
будем брать по уровню 1/10, и табличные значения 
с л е д у е т  у м н о ж и т ь  н а  к о э ф ф и ц и е н т 
k = ( 10 / 2) = 1.82ln ln . Так, для внешнего конуса 
излучения (О мода) полуширина профиля по  
уровню 0.1 составит по долготе λ величину 
� �� = 0.5 0.5 1.82 = 25.85I II IIW� � �  мс, или 0.137 

радиан. Тогда из уравнения (6), подставляя � �=
2
3
�  , 

получим для уровня выхода излучения О моды со-
отношение 

	
r R RL LO =

2
3

4
9

( ) ,2 2
sin � �� ��

�
�

�
�
� �

	      
(7)

справедливое для малых значений ∆λ. Необходимо 
еще сделать коррекцию величины ∆λ за влияние угла 
α между осью вращения и магнитной осью, 

	 � �� � �cor = = 0.137 0.78 = 0.106,sin �

для α = 51.3°. Для внутреннего конуса излучения 
(Х мода) полуширина профиля по уровню 0.1 соста-
вит по долготе λ величину ∆λ  =  0.5WS  ×  1.82  = 
=  10.0  мс, или 0.053 радиан, а с поправкой за 
влияние угла α ∆λcor = 0.041 радиан. С учетом этих 
поправок были получены следующие оценки высоты 
над полярной шапкой для выхода излучения О и Х 
моды: 280 км и 45 км соответственно; неопределен-
ность этих оценок составляет около 10%.

В связи с этими оценками можно упомянуть 
определения расстояния между областями радио-
излучения в компонентах I и II, полученные путем 
сравнения динамических спектров, обусловленных 
эффектами рассеяния радиоволн на неоднородно-
стях межзвездной плазмы. Гупта с соавторами [29] 
в результате анализа периодической структуры в 
динамических спектрах на частоте 327 МГц получил 
ограничение на расстояние между областями ра-
диоизлучения в компонентах I и II, DI II− > 30  км, 
что соответствует ограничению на высоту зоны 
радиоизлучения rO > 260  км. Эти оценки хорошо 
согласуются с нашими результатами.

В другом исследовании Смирнова и Шишов [30] 
на частоте 102.5 МГц также путем анализа спектров 
для компонентов I и II получили оценку на рас-

стояние между областями радиоизлучения 
DI II� � 300  км, что соответствует высоте 4500 км 
над поверхностью нейтронной звезды. В работе [31] 
рассмотрены особенности определения локализации 
излучающих областей в магнитосфере пульсара пу-
тем анализа спектров, искаженных эффектами меж-
звездного рассеяния. Там же приведен обзор таких 
исследований.

2. Деформация конуса излучения. На высоте вы-
хода излучения О моды может проявиться дефор-
мация конуса открытых магнитных силовых линий, 
вызванная вращением нейтронной звезды: за пре-
делом светового цилиндра твердотельное вращение 
поля невозможно, и силовые линии отстают от 
вращения и оказывают натяжение на силовые ли-
нии внутри светового цилиндра так, что силовые 
линии на переднем фронте профиля излучения  
O моды поджимаются, а в конце профиля растяги-
ваются. Такой эффект действительно проявляется 
в измеренных параметрах среднего профиля, а 
именно, полуширина компонента I заметно меньше 
полуширины компонента II почти на 25%. По этой 
же причине компонент S не находится в середине 
внешнего конуса, а смещен вперед на 8%.

3. Пространственная структура потока вторичной 
плазмы. Различная ширина субимпульсов в крайних 
(О мода) и центральном компоненте среднего про-
филя, а также некоторые особенности распределе-
ния по типам АКФ микроструктуры указывают на 
вытянутую в плоскости магнитного меридиана 
пространственную структуру потока вторичной 
релятивистской плазмы в магнитосфере пульсара. 
Такой же вывод был сделан Поповым и Зибе-
ром [32] в результате анализа кросс-корреляцион-
ных функций флуктуаций интенсивности радио-
излучения для 12 пульсаров на частоте 1700 МГц.

4. Механизм формирования микроструктуры. На-
блюдаемые различия в характеристиках микро-
структуры для разных компонентов PSR B1133+16 
указывают на то, что механизм формирования ми-
кроструктуры, которая отражает пространственно-
временные характеристики потока вторичной 
плазмы, зависит от асимметрии относительно оси 
вращения электрического поля полярной шапки и 
магнитного поля в области рождения вторичной 
плазмы; также могут сказываться эффекты распро-
странения. Эти вопросы требуют теоретического 
рассмотрения.
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MICROSTRUCTURE IN RADIO EMISSION OF THE PULSAR B1133+16  
AT A FREQUENCY OF 111 MHZ

M. V. Popov1

1Astrospace Center of P. N. Lebedev Physical Institute of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia

*E-mail: popov069@asc.rssi.ru

This study is based on observations of the pulsar B1133+16 conducted on the BSA PRAO antenna array at a 
frequency of 111 MHz with continuous recording of undetected signal (voltage) in the 2.5 MHz band, providing 
time resolution 0.2 microseconds. From 30 observing sessions, 570 strong pulses were selected for the subsequent 
analysis of microstructure parameters. The analysis was performed by computing autocorrelation functions 
separately for the three components of the mean profile: two extreme main components I and II and for the 
central weak component S in the profile saddle. For the component S microstructure analysis was performed 
for the first time. Distributions have been constructed by the following parameters: time scales τµ , modulation 
depth mµ , and the parameter d, which characterizes the shape of the micropulses. Noticeable differences were 
found in some parameters for different profile components. The discovered features were interpreted in the 
model of hollow cone with a central component. It was believed that the radio emission of the extreme 
components (I and II) is generated by ordinary mode O, and the radio emission of the central component is 
provided by extraordinary mode X. Under this interpretation the radio emission output heights above the polar 
cap, were estimated to be 45 and 280 km for the X and O modes, respectively. A noticeable deformation of the 
X mode emission cone relative to the central component S was mentioned. Considerations are presented that 
point to the spatial structure of the secondary plasma flow, elongated along the meridians of the magnetic field. 

Keywords: numerical methods; interstellar gas; index refraction of radio waves; ionosphere: theories, influence  
of the ionosphere, distribution.
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Продолжено исследование кинематики и генетики звездных популяций Галактики в пределах сферы 
радиусом 300 парсек на основе каталога Gaia (AG300). Основное внимание уделено химическому составу 
и генетике звезд короны ядра (гало) Галактики с высокоэллиптическими орбитами и звезд с 
гиперболическими орбитами из окрестностей Солнца. Рассмотрена возможная роль различных 
механизмов ускорения пространственного движения звезд в формировании звездной короны (гало) 
Галактики и звезд с высокими гиперболическими (ν > 500 км/с) скоростями в окрестностях Солнца. 
Взрывы сверхновых звезд в тесных двойных и распад неустойчивых тесных тройных звезд предложен в 
качестве возможных механизмов ускорения этих звезд. Обилие железа в звездах короны совпадает с 
обилием железа в шаровых скоплениях, что является аргументом в пользу их родства. Показано, что 
около 7% звезд низкой металличности ([Fe/H] < 3), судя по положению их апексов, могут принадлежать 
«первым» звездам Галактики, либо они продукт распада спутников Галактики малой массы.

Ключевые слова: звездные потоки, астрометрия, окрестности Солнца, каталог Gaia DR3.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Продолжено исследование кинематики и морфо-
логии звезд из окрестностей Солнца с радиусом 300 
парсек на основе каталога Gaia (AG300) [1]. Каталог 
AG300 [1] составлен из звезд, выбранных из Gaia по 
следующим критериям (обозначения параметров взяты 
из описания Gaia DR3 Part 1. Main source, I/355/
gaiadr3): параллакс plx > 3.3 мсд (взяты звезды в пре-
делах ≈300 пк от Солнца), звездная величина Gmag — 
не пусто, параметр RUWE ≤ 1.4, ошибки собственного 
движения и параллакса e_pmRA  ≤  0.1  мсд/год,  
e_pmDEC ≤ 0.1 мсд/год, e_plx ≤ 0.1 мсд соответ-
ственно, относительная ошибка лучевой скорости 
e_RV/RV ≤ 0.2. По данным критериям отобрано 
970771 звезд — каталог AG300. Каталог AG300 дал 
возможность изучить кинематику звезд галактиче-
ского диска и выделить два хорошо представленных 
компонента Галактики: звезды короны ядра и «сво-
бодные» звезды с высокими (> 500 км/с) скоростями. 
Звезды короны ядра имеют орбиты с высокими экс-
центриситетами вокруг центра Галактики. Положения 
их апексов сосредоточены на небесной сфере в на-
правлениях центра и антицентра Галактики в облас-
тях с угловыми радиусами ~10°. Апексы высокоско-
ростных (ν > 500 км/с) звезд продемонстрировали 
наличие двух популяций. Одна показала равномерное 

распределение по небесной сфере, другая — признаки 
потока, совпадающего по направлению с направле-
нием движения звезд диска Галактики. В нашей пре-
дыдущей работе [1] мы назвали их звездами короны 
ядра Галактики, атрибутируя тем самым их генетику. 
Однако, как будет показано ниже, металличность 
этих звезд более разнообразна, чем металличность 
звезд балджа и центральных областей Галактики, а 
их генетика остается не вполне ясной. Поэтому в 
настоящей статье мы используем термины звезды 
короны ядра Галактики и звезды гало Галактики как 
синонимы.

Звезды диска Галактики разделены большими 
расстояниями, в 108 раз превосходящими их раз-
меры. Это делает редкими их сближения в простран-
стве, что способствует сохранению их орбит, как 
правило, с малыми эксцентриситетами. Редкие пар-
ные сближения способны лишь незначительно уве-
личить эксцентриситеты их орбит до ~0.2 и, как 
показало численное исследование модели N то-
чек [2], увеличить толщину звездного диска до ~40% 
его размера. Изучение апексов звезд AG300 демон-
стрирует звездный диск Галактики в районе солнеч-
ной орбиты примерно такой же толщины [1]. Отме-
тим, что два кинематически выделенных семейства 
звезд AG300 (звезды короны ядра и быстрые «сво-

 



бодные» звезды с пространственной скоростью от-
носительно ГЦ (ν > 500 км/с), вероятно, не могут 
быть объяснены в рамках классического сценария, 
описывающего эволюцию звездного диска. По этой 
причине возникла задача более детально рассмотреть 
связь их металличности и кинематики для установ-
ления природы этих звезд.

Для статистических оценок по выборкам звезд из 
каталога AG300 необходимо иметь представление о 
степени полноты данных Gaia для околосолнечных 
звезд. Для этого на рис. 1 представлены распределе-
ния по расстоянию от Солнца указанных выше по-
пуляций звезд AG300. На рис. 1 представлены: все 
звезды каталога AG300 (черным), звезды гало (зеле-
ным), низкометалличные (голубым), высокоскорост-
ные (розовым). Апексы звезд короны ядра (гало) 
расположены в области с координатами 
L L B� � � �180 30, ,� � . Как уже говорилось, звезды с 

[Fe/H] < –3 мы называем низкометалличными, быст-
рыми называем звезды с ν > 500 км/с. Оценка пол-
ноты AG300 сделана из предположения однородности 
распределения и средней плотности звезд приблизи-
тельно 1 пк3 [3, 4, 5, 6]. 

Каталог Gaia DR3 включает информацию о рас-
стояниях и видимых звездных величинах mG. Это 
позволяет оценить по стандартной процедуре абсо-
лютные звездные величины MG. Большинство звезд 
AG300 являются звездами главной последователь-
ности, что делает возможным оценить массы этих 
звезд (MMS). Представление графических данных для 
звезд с 4 ≤ MG ≤ 14 [7] и звезд с ‒3 ≤ MG ≤ 14 [8] ана-
литической аппроксимацией приводит к формуле:

                   	                     
(1)

для звезд главной последовательности с массами  

0.1 ≤   ≤ 10. Большинство звезд AG300, принад-
лежащие к звездам короны ядра Галактики и быстрым 
(ν > 500 км/с) звездам, имеют MG в указанном выше 
интервале и массы (согласно (1)) меньше Солнечной. 
Абсолютная звездная величина звезды главной по-
следовательности теперь может быть оценена по ее 
массе:

                   M
M

MG lg� � �4 7 9 1. .


(mag)	      (2)

Уравнения (1) и (2) использованы при анализе 
звезд AG300 и построении рис. 2. 

Весьма вероятно, что в ходе своего формирования 
Галактика поглощала галактики — близкие спутники. 
Поэтому часть звезд Галактики могла возникнуть в 
процессе поглощения из этих спутников. Знание 

химического состава спутников становится необ-
ходимым при анализе металличности звезд Галак-
тики. Изучение металличности спутников нашей 
Галактики [9–12] с массами звездной составляющей 
103 – 109  позволяет предложить следующее вы-
ражение для связи металличности спутника с его 
массой:

                  	                     
(3)

Это соотношение, в частности, показывает, что 
для объяснения причин появления в Галактике звезд 
с [Fe/H] ≤ –3, хорошо представленных в AG300, 
необходимо либо обращение к самым ранним ста-
диям ее эволюции, либо к поглощению спутников 
с массами, меньшими ~103 . Обсуждению причин 
появления звезд низкой металличности посвящена 
четвертая глава настоящей работы.

Для анализа эволюции металличности галак- 
тик со временем необходима наблюдательная ин-
формация о металличности галактик. Изучение за-
висимости металличности от звездной составля-
ющей массы галактик при z ≈ 2.5 [13], что отвечает 
возрасту галактик ~2 · 109 лет, показало, что при  

9 ≤   ≤ 11 выполняется соотношение:

                          
(4)

Рис. 1. Распределения звезд по расстоянию от Солнца. 
Показаны все звезды каталога AG300 (черным), 
звезды гало (зеленым), низкометалличные (голубым), 
высокоскоростные (розовым). 
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Это соотношение, как продемонстрировало срав-
нение с результатами других авторов в пределах дис-
персии оценок [Fe/H], справедливо при 1.6 ≤ z ≤ 5.0. 
Следовательно, нужно иметь ввиду, что при оценке 
металличности и массы звезд других галактик, по-
глощенных нашей Галактикой на ранних стадиях 
эволюции, разница составляет ~0.7 для металлично-
сти старых (3) и молодых (4) галактик. Последние 
почти в сто раз массивнее старых галактик при оди-
наковых [Fe/H]. Кроме того, при анализе химиче-
ского состава звезд нужно иметь в виду, что массив-
ные галактики имеют значительную разницу в ме-
талличности центральных и периферийных областей. 
Например, для нашей Галактики она достигает 
∆[Fe/H] ≈ 0.7 [14].

Анализ кинематики звезд AG300, выполненный 
нами ранее, показал наличие нескольких кинема-
тически выделенных семейств звезд [1]. Основная 
часть звезд AG300 представлена звездами диска Га-
лактики, размеры которого диктуются начальным 
угловым моментом протогалактического вещества. 
Другой, хорошо населенный компонент AG300, — 
это звезды короны ядра (гало) Галактики, число 
которых достигает ~1500. Звезды короны ядра пред-
ставлены двумя почти равными по численности 
семействами звезд, движущихся к центру и анти-
центру Галактики по орбитам высокой ~0.8 эллип-
тичности. Третий компонент AG300 включает 76 
высокоскоростных (ν > 500 км/с) звезд. Указанное 

значение пространственной скорости относительно 
ЦГ делает их «свободными» от гравитационной 
связи с Галактикой. 

Для оценки степени полноты каталога AG300 
построен рис.  1. Шкала высоты в окрестности 
Солнца звездного диска Галактики для M-карликов, 
представляющих согласно функции масс большин-
ство звезд, превышает ~300 пк [5]. Это позволило 
считать распределение М-карликов однородным в 
пределах 300 пк от Солнца. На рис. 1 показана за-
висимость от расстояния от Солнца полного числа 
звезд нескольких выбранных нами для детального 
изучения их химического состава звездных населе-
ний AG300. При средней плотности звезд в про-
странстве ~1 пк–3 оценка полного числа звезд в 
сфере с радиусом 300 пк составляет ~107, что почти 
на порядок превышает число звезд, включенных в 
AG300 (рис. 1). Это обстоятельство необходимо при-
нимать во внимание при оценке числа звезд в Га-
лактике, опираясь на численность каталога AG300. 
Фактически все оценки численности звезд, выпол-
ненные на основе каталога AG300, представляют 
собой только нижнюю границу численности соот-
ветствующих звездных популяций в Галактике, что 
осложняет наши количественные оценки. 

На рис. 2 представлены распределения по массам 
указанных выше звездных населений в AG300. Массы 
оценены по абсолютным звездным величинам MG  

Рис. 2. Распределение числа звезд по звездной величине G (левая панель) и массе (правая панель). Значения  
определены, исходя из предположения, что звезда принадлежит главной последовательности.
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с помощью соотношения (1). Полагается, что все 
звезды являются звездами главной последователь-
ности. Естественно, что основная часть звезд каталога 
AG300 имеют массы, близкие к Солнечной массе. 
Уменьшение числа звезд с массами, меньшими Сол-
нечной, предопределяется неполнотой каталога Gaia.

Соотношение (1) показывает, что звезда с массой 
0.1  имеет MG ≈ 13.8m. Видимая звездная величина 
звезды с массой M ≈ 0.1  на границе выбранного 
нами предельного расстояния от Солнца ~300 парсек 
равна mG ≈ 21m, что близко к предельной звездной 
величине каталога Gaia также равной ~21m. Следова-
тельно, наш ансамбль AG300 условно полон для звезд 
главной последовательности с массами, большими 
~0.12 . Поэтому указанное выше малое количество 
звезд AG300 по сравнению с ожидаемым (рис. 1) и 
уменьшение числа звезд с уменьшением массы при  
M ≤ 0.5  на рис. 2 обусловлено не малой их ярко-
стью, а эффектами наблюдаемой селекции Gaia. При 
оценке распределения звезд AG300 по массе (рис. 2, 
правая панель) следует иметь в виду, что распределе-
ние звезд с массами 0.1  –   может быть пред-
ставлено функцией dN/dM ~ M–1.3 [16]. Большинство 
этих звезд имеет время жизни, превышающее Хаб-
бловское время. Уменьшение числа звезд при  
M ≤ 0.5  на рис. 2 является следствием неполноты 
Gaia и, следовательно, и AG300 при dist ≥ 50 пк (рис. 1).

Уменьшение числа более массивных звезд, чем 
Солнце, с их массой (рис. 2, правая панель) задается 
начальной функцией масс этих звезд и сокращаемым 
временем их жизни на главной последовательности 
с ростом массы. Большинство интересующих нас в 
данной работе семейств имеют массы звезд, как пра-
вило, меньшие Солнечной массы. Обращает на себя 
внимание низкая средняя масса ~0.3  высокоско-
ростных звезд (ν > 500 км/с) относительно центра 
Галактики. Вероятная причина этого обстоятельства 
будет обсуждена в третьей главе, это, вероятно, ме-
ханизм ускорения пространственного движения та-
ких звезд.

2. ЗВЕЗДЫ КОРОНЫ ЯДРА (ГАЛО) 
ГАЛАКТИКИ

Для сравнительного анализа выделенных во 
Введении трех звездных популяций AG300 на рис. 3 
построено их распределение по металличности. 
Обилие железа в данном случае служит мерой хи-
мической эволюции звездных населений. Также 
оно помогает установить генетические связи между 
звездами популяции Галактики и ее спутников. На 
рис. 3 выделяется максимум при –1.0 ≤ [Fe/H] ≤ 0.3, 
отмечающий обилие металлов большей части звезд 
тонкого и толстого диска Галактики [18, 19]. Такое 

обилие металлов в газе диска устанавливается после 
2 · 109 лет с начала эволюции дисковой галактики 
с массой порядка массы нашей Галактики [20]. При 
этом, как показали численные модели, в течение 
~1011 лет производство металлов сверхновыми зве-
здами уравновешивается поступлением в межзвезд-
ную газовую среду обедненного металлами веще-
ства старых планетарных туманностей. Это обес-
печивает практическое постоянство [Fe/H] в тече-
ние ~1010 лет.

 Распределение звезд каталога AG300 по метал-
личности на рис. 3 близко к ожидаемому: заметно, 
что N~[Fe/H] при [Fe/H] ≤ 0 в рамках простой кон-
сервативной модели обогащения межзвездного газа 
металлами, за исключением двух групп звезд при 
[Fe/H]  ≈  –2.5 и [Fe/H]  ≤  –3. Максимум при  
[Fe/H] ≈ 2.5 является вероятным следствием округ-
ления. Число звезд с [Fe/H] ≤ –3 составляет 301 или 
~4 · 10–4 от общего числа звезд AG300. В итоге оценка 
полного числа звезд с [Fe/H] ≤ –3 в Галактике, учи-
тывая неполноту каталога AG300, составляет не 
менее 107. Эти звезды могли принадлежать, веро-
ятно, к числу первых звезд нашей Галактики и, воз-
можно, первых звезд ее спутников, поглощенных 
ею в прошлом. Они будут рассмотрены позже в чет-
вертой главе.

Изучение распределения апексов звезд AG300 
позволило выделить около полутора тысяч звезд с 
апексами, сконцентрированными в сравнительно 

Рис. 3. Распределение по металличности звезд AG300 
и шаровых скоплений, значения [Fe/H] взяты из Gaia. 
Данные для шаровых скоплений взяты из каталога [17].
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узких противоположных направлениях. Угловой 
размер области концентрации апексов ~30° с цент-
рами, совпадающими с направлениями на центр и 
антицентр Галактики. Эти звезды, названные нами 
звездами короны ядра, вероятно, представляют 
звездное гало Галактики, исследованию которого 
посвящено много работ. Звезды гало могут возник-
нуть как в результате процессов в ядре (балдже) Га-
лактики, так и в ходе процесса приливного разру-
шения близких спутников Галактики [21–24]. Число 
звезд короны AG300 ~103 близко к оценке их числа 
на основе модели Галактики [24].

Рассмотрим распределение звезд короны ядра 
Галактики по металличности, приведенное на 
рис. 3. Оно практически совпадает с распределе-
нием по металличности популяции шаровых ско-
плений Галактики [26–28]. Это может говорить об 
общей генетике звезд этих двух популяций. От-
д е л ь н о  п р и в е д е н н о е  и с с л е д о в а н и е 
(350 < ν (км/с) < 500) звезд короны ядра из AG300 
показало, что оно практически совпадает с распре-
делением всех остальных звезд диска (рис. 3). Это 
распределение по металличности не демонстрирует 
признаков родственности звезд короны ядра се-
мейству быстрых звезд AG300 с ν > 500 км/с. Важно, 
что быстрые звезды, согласно их металличности, 
образуют отдельное семейство, и они не являются 
высокоскоростным «продолжением» звезд короны 
ядра Галактики. Распределение звезд короны по 
массам (рис. 2) показывает, что они имеют, как 
правило, массу меньше Солнечной, что обеспечи-
вает время их жизни порядка Хаббловского вре-
мени. Звезды рис. 2 с M ≥ 1.0  являются, веро-
ятно, субгигантами с M ≈   и оценки их масс 
формальны в силу использованного нами соотно-
шения  MG –M/  для звезд главной последова-
тельности (1).

Часть звезд (n~900) с эксцентриситетами орбит 
e > 0.8 и сравнительно высокими металличностями 
(–2.0 ≤ [Fe/H] ≤ 0.0) на рис. 3 принадлежит, веро-
ятно, толстому диску нашей Галактики. К такому 
выводу пришли Kim, Lepine 2022 [29], изучив ме-
талличность около 550000 звезд, орбиты которых 
имеют большие эксцентриситеты. Распределения 
по металличности звезд гало и толстого диска Га-
лактики частично перекрываются. Часть звезд гало 
Галактики и звезд со скоростями более ~500 км/с 
могли возникнуть в результате распада двойных 
звезд ядра Галактики в поле гравитации сверхмас-
сивной черной дыры в ее центре [30]. Звезды ядра 
Галактики имеют, как правило, высокую металлич-
ность, сопоставимую с металличностью звезд бал-

джа. Поэтому такие звезды среди звезд гало Галак-
тики редки. Возможно, они представлены немного-
численными звездами каталога [29] и звездами ко-
роны ядра каталога AG300 (рис. 3) с [Fe/H] ≈ 0.

Шаровые скопления Галактики обнаруживают 
большое разнообразие их металличностей: 
–2.8 ≤ [Fe/H] �  0 [26–28]. Это согласуется с их обра-
зованием, как в ходе химической эволюции Галак-
тики, так и в результате ее слияния с маломассив-
ными спутниками. Шаровые скопления, судя по их 
кинематике и металличности, в итоге, могли участ-
вовать в формировании короны ядра Галактики. 
Интересно, что среди шаровых скоплений пока не 
известны объекты с [Fe/H] ≤ –3, хотя в Галактике 
такие звезды есть (рис.  3). Изучение спектров 
~600000 звезд в поиске первых звезд Галактики с 
[Fe/H] ≤ –3 позволило найти пять звезд, удовлетво-
ряющих этому строгому критерию [29]. Ожидаемое 
относительное число звезд с [Fe/H] ≤ –3 на основе 
моделирования химической эволюции Галактики 
составляет ~3 · 10–4 [30]. Большая их часть располо-
жена в области с радиусом, в насколько раз превы-
шающим радиус Галактики. Вероятная причина 
последнего — молодость этих звезд. 

Вопрос о происхождении шаровых скоплений 
нашей Галактики исследовался на основе изучения 
химического состава и кинематики в [31–33]. Итоги 
этой работы показали, что от 20% [31] до 45% [32] 
шаровых скоплений Галактики являются членами 
поглощенных ею в прошлом спутников — галактик 
малой массы. Не исключено также, что доля «чужих» 
скоплений зависит от массы «галактики-агрессора», 
меняясь от нуля до ~80% с ростом массы послед-
него [31]. Следует признать естественным, что на-
ряду с шаровыми скоплениями спутников при сли-
яниях поглощался и их звездный компонент низкой 
металличности. В этих обстоятельствах подобие 
металличности шаровых скоплений с металлично-
стью звезд короны ядра (гало) Галактики имеют, 
возможно, генетическое объяснение. То есть, звезды 
короны ядра (гало) Галактики могут представлять в 
этом случае звездный компонент поглощенных в 
прошлом ее спутников малой массы. Аккумуляци-
онный характер образования галактик введен в клас-
сической работе [34].

Концентрация апексов звезд короны ядра (гало) 
Галактики в направлении центр-антицентр является 
простым следствием высокой плотности ядра Га-
лактики. Последняя, при почти постоянной скоро-
сти вращения звезд диска Галактики, растет как R–2, 
где R —расстояние от центра Галактики. Для спут-
ников Галактики масса M = 0.2 · R2 [35], а плотность 
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растет как MM
−

1
2 . То есть, маломассивные и поэтому 

плотные спутники могут разрушаться в звездные 
потоки, только погружаясь в плотные ядра массив-
ных галактик. Это обстоятельство, вероятно, пре-
допределяет выделенность кинематических пара-
метров звезд короны ядра Галактики, найденную 
нами ранее [1].

Звездный балдж Галактики, в принципе, может 
являться потенциальным участником обогащения 
солнечных окрестностей своими быстрыми зве-
здами. Возраст [36] и химический состав [37–39] 
звезд балджа близки к возрасту [40] и химическому 
составу звезд центральных областей диска Галак-
тики [41], но заметно отличаются от химического 
состава и возраста звезд короны (рис. 3). При этом 
характерный возраст звезд балджа заключен в пре-
делах 6 · 109 – 14 · 109 лет [40], а металличность в пре-
делах –5 ≤ [Fe/H] ≤ 0.5.

Детальное изучение химического состава звезд 
балджа Галактики обнаружило возможное деление 
его населения на две популяции с характерной ме-
талличностью [Fe/H]~ –0.3 и +0.3 [38]. Это обсто-
ятельство свидетельствует, возможно, о двух стадиях 
(механизмах) формирования балджа Галактики, 
активированных, например, слиянием с ее круп-
ными спутниками, а также баром Галактики. Важно 
отметить, что металличность звезд балджа заметно 
превосходит как металличность короны ядра Галак-
тики, так и металличность звезд шаровых скоплений 
Галактики (рис. 3). 

Звездное гало Галактики в пределах 10 кпк от 
Солнца на основе данных Gaia рассмотрено в [42]. 
Обнаруженная корреляция металличности с экс-
центриситетом орбит звезд гало является, вероятно, 
следствием того, что низкометалличные спутники 
Галактики малых масс разрушаются за счет прили-
вов на периферии Галактики, в то время как более 
высокометалличные спутники для своего разруше-
ния должны погружаться в плотные, центральные 
области Галактики. Полный интервал металлично-
стей звезд гало практически совпадает с интервалом 
металличности звезд короны ядра (рис. 3). Таким 
образом, звезда короны ядра, судя по концентрации 
их апексов к центру и антицентру Галактики, по 
металличности представляют, вероятно, звезды гало.

Подводя итоги краткому обсуждению вариантов 
генетики звезд короны ядра (гало) Галактики ката-
лога AG300, можно заключить, что наиболее веро-
ятным сценарием их возникновения является раз-
рушение спутников малой массы в плотном звезд-
ном ядре Галактики на ранних стадиях ее эволюции. 
Совпадение распределения звезд гало и шаровых 

скоплений по металличности является наиболее 
надежным аргументом в пользу такого сценария. 

Рассмотрим потенциальный вклад других ком-
понентов нашей Галактики в выборке AG300. Звезды 
балджа Галактики имеют –1 ≤ [Fe/H] ≤ 0.5 с макси-
мумом при [Fe/H] ≈ 0.2 [37, 42] причем металлич-
ность звезд балджа увеличивается с приближением 
к галактическому центру [50]. Звезды балджа, как 
правило, более богаты металлами, чем звезды сол-
нечной окрестности, на величину ∆ [Fe/H] � � 0.4. 
Среди возможных причин появления звезд балджа 
считается ускоряющее влияние бара на звезды ядра 
Галактики [43–46]. Слияние с маломассивными 
спутниками Галактики, как причина появления ос-
новной части звезд балджа, отклоняется на основе 
высокого обмена металлов в звездах балджа (рис. 3). 

Другая возможная причина появления сферои-
дальных балджей галактик — вспышки звездообра-
зования в ядрах галактик, связанные с быстрой 
потерей газа ядром за счет вспышек массивных 
сверхновых звезд [47]. Привлекательная возмож-
ность объяснить формирование балджей слиянием 
с маломассивными спутниками Галактики, натал-
кивается на химический «барьер» ввиду малой ме-
талличности последних. Но звезды короны ядра 
Галактики (рис. 3), судя по их химическому со-
ставу (3), могут быть продуктами слияния таких 
спутников с массой M  106 – 109 .

3. ХИМИЧЕСКИЙ СОСТАВ И ГЕНЕТИКА 
БЫСТРЫХ (ν > 500 км/с) ЗВЕЗД AG300

Характерные относительные пространственные 
скорости звезд диска Галактики в солнечных окрест-
ностях ~30 км/с. Еще в пятидесятых годах прошлого 
столетия в ОВ-ассоциациях были найдены молодые 
звезды со скоростями ~100 км/с. Детальный анализ 
возможных причин появления звезд со столь высо-
кими скоростями привел к выводу о том, что взрывы 
массивных компонентов тесных двойных звезд в 
качестве сверхновых звезд могут привести к появ-
лению звезды со скоростью ~100 км/с [48]. Данные 
о звездах с большими скоростями позднее были 
использованы для исследования структуры галак-
тического гало [49] и ранних стадий эволюции Га-
лактики [50]. Большое внимание было уделено изу-
чению механизмов ускорения звезд до предельно 
высоких скоростей в рамках модели распада трой-
ных систем, включающих сверхмассивные черные 
дыры [51]. Каталог AG300 позволил найти около 
семидесяти звезд со скоростями выше ~500 км/с, по 
всей вероятности, не связанных гравитационно с 
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нашей Галактикой [1]. Сравнительному анализу их 
характеристик посвящена эта глава.

Распределение звезд AG300 по пространственным 
скоростям относительно центра Галактики дано на 
рис. 4. Большинство звезд принадлежат звездному 
диску Галактики, имея средние скорости, близкие к 
скорости вращения диска ~230 км/с. Звезды короны 
ядра (гало) Галактики имеют большую дисперсию 
скоростей от ~20 км/с до ~400 км/с. Переход от звезд, 
принадлежащих Галактике к «свободным», быстрым 
звездам происходит при скоростях 450–500 км/с. 
Обращает на себя внимание совпадение распределе-
ния по скоростям звезд с низким обилием металлов 
([Fe/H] < –3) с распределением по скоростям звезд 
диска галактики. При этом важно отметить, что 
апексы низкометалличных звезд совпадают с апек-
сами звезд диска Галактики. Причины этого совпа-
дения будут обсуждены в Главе 4 настоящей работы.

Обсудим возможные пути ускорения звезд Га-
лактики до высоких скоростей, представленных на 
рис. 4. Оценим частоту появления быстрых звезд, 
ускоренных взрывами сверхновых в тесных двойных 
системах, сопровождаемых распадом таких систем. 
Распределение двойных звезд по массам первичных 
компонентов M, большим полуосям орбит a и от-
ношению масс компонентов q задается соотноше-
нием [52]:

	      
(5)

при 10   106.

Масса звезды, необходимая для взрыва сверхно-
вой, составляет   [52]. Околосолнечная 
масса спутника требует dq ≈ 0.1. Для получения вы-
сокой скорости спутника сверхновой после преодо-

ления им стадии с общей оболочкой: 

Итоговая оценка частоты появления быстрых звезд 
в Галактике составляет ~10–3 год–1. Скорость звездо-
образования в Галактике ~  / год (5), а частота 
сверхновых, заканчивающих эволюцию массивных 
звезд, ~0.03 в год, что при массе Галактики ~1011

дает полное число сверхновых за Хаббловское время 
~3 · 109 и число быстрых долгоживущих звезд с мас-
сой, меньшей солнечной ~3 · 106. Итоговая оценка 
числа быстрых звезд в пределах 300 парсек AG300 в 
предположении сферической симметрии их распре-
деления составляет ~100.

Эта оценка недостаточна для объяснения всех 
звезд короны ядра (гало) Галактики каталога AG300, 
которое составляет ~1400 [1]. Кроме того, обилие 
металлов большинства быстрых звезд, произведен-
ных в тесных двойных звездах с помощью сверхно-
вых звезд, должно быть порядка солнечного, а 
звезды короны, как правило, имеют низкую метал-
личность ([Fe/H]  � 0) (рис. 3). Стоит отметить, что 
этот сценарий может генерировать достаточное ко-
личество быстрых звезд, необходимых для объясне-
ния происхождения звезд с ν > 500 км/с и солнечным 
обилием металлов (рис. 3). Этот сценарий мог бы 
помочь в понимании причины концентрации апек-
сов большинства звезд с ν > 500 км/с в направлении 
вращения звездного диска Галактики, отмеченную 
нами ранее. Возможно, это следствие их рождения 
в диске [1]. Интересно, что часть химически пеку-
лярных звезд имеют пространственные скорости, 
достаточные для отнесения их к числу звезд гало 
Галактики [53]. Избыток обилия тяжелых элементов 
для них может быть отнесен к прошлому близкому 
взрыву сверхновых в предельно тесных двойных 
системах. 

Потеря в ходе взрыва сверхновой более поло-
вины массы такой двойной системы приводит ее к 
распаду, а потеря большей части массы системы 
практически сохраняет орбитальную скорость ма-
ломассивного спутника в качестве его простран-
ственной скорости. Орбитальная скорость спутника 
главной последовательности сверхновой звезды 
при заполнении им своей полости Роша может быть 
записана как:

                          

v M m= 300
1
3�( )SN км/с,	       (6)

Рис. 4. Соотношение металличность — простран-
ственная скорость для звезд AG300 со скоростями 
ν ≥ 300 км/с. 
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где MSN ≈ 0.1(MMS / )1.4 — масса гелиевой пред-
сверхновой в тесной двойной, а m — масса ее спут-
ника, звезды главной последовательности. При 
MMS  ≈ 40  , MSN ≈ 17.5  , m ≈ 0.5  скорость 
освобожденного спутника будет ~960 км/с. Взаимо-
действие оболочки сверхновой со спутником может 
увеличить нашу оценку скорости (6).

Другой потенциально возможный механизм уско-
рения звезд диска Галактики — распад предельных 
тесных тройных звезд. Из закона сохранения энер-
гии системы в этом случае скорость «освобожден-
ного» маломассивного компонента с массой m может 
быть оценена как:
                                

v M m= 300
1
3� �( / ) км/с,	      (7)

где M — масса одинаковых компонентов оставшейся 
тесной двойной системы. В этом сценарии мы снова 
можем получить высокие скорости маломассивных 
компонентов, если тесная тройная система с не-
устойчивыми орбитами имеет большой контраст 
масс компонентов. Эта возможность достойна спе-
циального внимания, ибо при выводе соотноше-
ния (7) полагалось, что минимальное расстояние 
при сближении компонентов превышает 2.5 радиуса 
звезды главной последовательности. Учитывая ма-
лую массу протяженных оболочек звезд, они могут 
сближаться и теснее, теряя несущественную массу 
и сохраняясь. Это обстоятельство может увеличить 
оценку (3) в полтора-два раза, что позволяет понять 
причину появления звезд со скоростями ~103 км/с.

Для выяснения природы высокоскоростных 
звезд построен рис. 4, на котором показана корре-
ляция пространственной скорости звезд AG300 с 
их металличностью. Выбраны звезды с v  � 300 км/с. 
Рис. 4 демонстрирует, что звезды с v км c 450 � / км/с 
гравитационно связаны с нашей Галактикой за счет 
гравитации темного гало последней. Условия связи 
были детально обсуждены в нашей предыдущей 
работе по AG300 [1]. Эти звезды имеют металлич-
ности на широком интервале –2 ≤ [Fe/H] ≤ 0.3. 
Звезды низкой металличности либо представляют 
первые звезды нашей Галактики, либо являются 
продуктом распада ее спутников малой ~109  (4) 
массы. Важно, что звезды с v  � 450 км/с на рис. 4 
имеют подчеркнуто околосолнечные металлично-
сти, позволяющие надежно отнести их к звездам 
диска Галактики. Это обстоятельство поддерживает 
возможность их возникновения в ходе распада не-
устойчивых тесных тройных звездных систем и в 
процессе распада тесных двойных звезд, один из 
компонентов которых испытывает взрыв сверхно-
вой звезды.

Стоит добавить, что на рис. 3 большинство звезд 
AG300 представляют звездный диск Галактики с 
солнечным обилием металлов. Околосолнечные 
звезды кинетически делятся, как было подтверждено 
нами ранее [1], на два потока, найденных Каптей-
ном. Отношение численности звезд этих потоков 
по AG300 определяется как 576524 / 249513. Срав-
нение распределений по [Fe/H] звезд двух потоков 
показало их совпадение во всем исследуемом ин-
тервале металличности –4.2 ≤ [Fe/H] ≤ 0.8.

Распределение быстрых звезд AG300 со скоро-
стями большими 500 км/с по их абсолютной свети-
мости MG помогло с помощью (1) найти, что масса 
быстрых звезд с V>500 км/с заключена на интервале 
0.1  – 0.9  (рис. 2). Это оставляет их звездами 
главной последовательности в течение Хаббловского 
времени. Обилие металлов в быстрых звездах — по-
рядка Солнечного (рис. 3), что относит их образо-
вание либо к разрушению очень массивных галактик 
их местного скопления с массами галактик со-
гласно (2) порядка 108  – 1011 . Либо, учитывая 
концентрацию их апексов в направлении вращения 
звезд диска Галактики (рис. 5), например, к распаду 
неустойчивых тройных звезд диска нашей Галак-
тики. К сожалению, только 38 звезд с высокими 
пространственными скоростями имеют известные 
металличности. Быстрые звезды со случайно рас-
пределенными на небесной сфере апексами 
(рис. 8.10 из [1]), будучи продуктами распада спут-
ников Галактики малой массы, имеют [Fe/H] ≤ –1. 
Последняя возможность требует дополнительного 
исследования и обоснования. Остальные быстрые 
звезды, вероятно, возникают в диске Галактики. 

Оценим частоту генерации быстрых звезд 
(v  � 500 км/с) в Галактике на основе каталога AG300 
для того, чтобы сравнить эту оценку с теоретической 
оценкой частоты распада тесных двойных звезд под 
влиянием взрыва их компонентов как сверхновых 
и с оценкой частоты распада неустойчивых тесных 
тройных систем в Галактике. Число звезд каталога 
AG300 с ν > 500 км/с, апексы которых близки к апек-
сам звезд диска Галактики, составляет ~30. Прини-
мая радиус Галактики ~10 кпк, время пересечения 
Галактики этими звездами 2 · 107 лет, получим, что 
частота появления этих звезд в Галактике ~0.003 в 
год. Эта частота сравнима с наблюдаемой частотой 
вспышек сверхновых в Галактики [54]. Ясно, что 
для получения столь высоких скоростей звезд, по-
терянных при взрыве сверхновых звезд в тесных 
двойных системах, необходим строгий подбор па-
раметров этих систем. Это уменьшает потенциаль-
ную частоту генерации быстрых звезд в тесных двой-
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ных, обусловленную взрывами их компонентов как 
сверхновых звезд. 

Оценим потенциальную частоту распада самых 
тесных тройных систем. Примем, что рождение ком-
понентов кратных звездных систем Галактики опи-
сывается выражением dN=0.2d год–1 (5). Двой-

ная система такой тройной звезды должна быть 
тесной, то есть, . Итоговая частота рож-

дения таких систем в Галактике: ~0.06 в год. Третий 
компонент на неустойчивой орбите с  

возникает также с частотой ~0.06 в год. Итоговая 
частота появления требуемых тройных систем, не-
обходимых для ускорения ~0.004 в год. Эта оценка 
близка к эмпирической оценке частоты их прояв-
ления, приведенной выше. Следует признать, что 
пока остается неясным, учитывая остающиеся не-
определенности всех выполненных выше оценок, 
достаточно ли полученного согласия для оконча-
тельных выводов. Важно, что распад предельно тес-
ных тройных систем диска Галактики дает возмож-
ность понять как высокую металличность большей 
части околосолнечных быстрых звезд, практически 
совпавшую с металличностью звезд диска, так и 
концентрацию их апексов в направлении вращения 
диска Галактики. 

Естественно, что часть быстрых звезд принад-
лежит межгалактическим звездам местного скопления 

галактик, однако звезды с низкой металличностью 
среди быстрых звезд AG300 пока не обнаруживаются 
(рис. 3). Однако ясно, что распадаются при столкно-
вениях, в первую очередь, галактики малых масс с 
пониженной металличностью [55]. Поэтому стано-
вится очевидным, что теперь необходимо дополни-
тельное изучение химического состава быстрых звезд, 
которое существенно затрудняется их малой массой 
и светимостью. Важно только, что быстрые звезды с 
апексами, ориентированными в направлении вра-
щения звезд диска Галактики, были рождены не бо-
лее ~2 · 107 лет назад, поэтому их возникновение не 
может быть отнесено к ранним, экзотическим ста-
диям эволюции Галактики. 

В итоге обсуждения возможных вариантов гене-
тики приходим к выводу, что предположение о ге-
нерации существенной части быстрых (ν ≥ 500 км/с) 
звезд в ходе взрывов сверхновых звезд в предельно 
тесных двойных системах и распада тесных тройных 
систем со спутниками малой (M M ) массы могут 
объяснить как солнечный химический состав 
быстрых звезд, так и концентрацию апексов движе-
ния большей их части в направлении движения 
Солнца вокруг центра Галактики. Быстрые звезды 
с равномерным распределением апексов по небес-
ной сфере, около трети всех быстрых звезд 
AG300 [1], — вероятные продукты распада других 
галактик — членов местной группы и, возможно, 
тройных звезд гало Галактики.

LB апексы, [Fe/H]≤–3, 301 звезда 

–90
–60

60

30

300240180120600

–30

Рис. 5. Диаграмма апексов (L, B) относительно галактического Центра для низкометалличных звезд AG300. 
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4. ЗВЕЗДЫ AG300 С [FE/H] < –3

Звезды низкой [Fe/H] < –3 металличности из-
давна привлекают к себе повышенное внимание в 
поисках первых звезд своих галактик. Их метал-
личности ниже характерной металличности шаро-
вых скоплений и звезд балджа Галактики [5]. Они, 
как правило, имеют высоко эксцентричные орбиты 
в Галактике, приближаясь в перицентрах на рас-
стояние в несколько кпк к центру Галактики и уда-
ляясь в апоцентрах на расстояние 10–40 кпк от 
него [56, 57]. Генетика звезд низкой металличности 
и свойства кинематики ансамбля ~8000 звезд с 
[Fe/H] ≤ –1 были изучены в работе [58]. В резуль-
тате изучения кинематики этих звезд было выде-
лено 179 динамически особых групп, 67 из которых 
имеют более 10 членов. Десять групп были ассоци-
ированы с шаровыми скоплениями Галактики. Все 
это свидетельствует о том, что семейство звезд низ-
кой металличности неоднородно и склонно к фор-
мированию звездных потоков, что естественно в 
силу того, что все молодые звезды образуются в 
звездных скоплениях разного вида. 

Для анализа причин появления очевидного из-
бытка звезд при [Fe/H] < –3 (рис. 3) рассмотрим 
металличность различных популяций звезд нашей 
и других галактик. Известно, что современная сред-
няя металличность галактики с возрастом порядка 
Хаббловского коррелирует с ее массой Mg (3) для 

галактик с массой 3   8. Это эмпирическое 

соотношение было ранее найдено в [9, 59], а для 

галактик с массой 9   10.5 в [12, 60]. Наблю-

дения показывают, что соотношение (3) обладает 
заметной дисперсией по металличности σ[Fe/H] ≈ 0.3, 
и оно справедливо только при z = 0. Поэтому (3) 
может служить только для оценки возможного 
вклада звезд спутников Галактики малой массы, 
поглощенных ею в прошлом. Рис. 3, в результате, 
демонстрирует, что звезды с [Fe/H]   –3 не могут 
быть ассоциированы со спутниками Галактики ма-
лой массы, поглощенными ею в прошлом. 

Примечательной особенностью рис. 3 является 
избыток звезд с [Fe/H] < –3. При этом особенно 
заметен максимум при [Fe/H] ≈ –4, возможно, яв-
ляющийся, как и пик при [Fe/H] ≈ –2.5, результатом 
округления. Ансамбль звезд с [Fe/H] < –3 включает 
301 звезду, что составляет ~4 · 104 от полного числа 
звезд AG300 с известной металличностью. Модели-
рование динамической и химической эволюции 
Галактики показало, что продолжительность стадии 

с [Fe/H] ≈ –4 составляет ~108 лет при скорости 
звездообразования ~0.5  /год [20]. За это время 
могло образоваться, согласно результатам модели-
рования, ~5 · 107   звезд указанной металличности 
или ~4 · 10–4 от полной массы Галактики в пределах 
Солнечной орбиты (8 кпк). То есть, модельное от-
носительное число звезд с [Fe/H] ≈ –4 порядка 
наблюдаемого на рис. 3. Однако, это совпадение 
формально, ибо модельная толщина диска Галак-
тики на ранних стадиях его эволюции ~104 пк, а 
каталог AG300 ограничен звездами галактического 
диска в пределах ~300 пк. То есть, модельную от-
носительную долю звезд с [Fe/H]  ≈  –4 нужно 
уменьшить в ~30 раз, до 10–5. Это делает необходи-
мым искать другие причины для объяснения отме-
ченного избытка числа звезд с [Fe/H] < –3. 

Кинематика предельно низко металличных 
([Fe/H] < –3) звезд каталога AG300 демонстриру-
ется рис. 5. Рис. 5 показывает, что большинство из 
таких звезд имеют скорости по величине практи-
чески совпадающие со скоростью вращения звезд 
диска Галактики: ~230 км/с. Апексы большинства 
низкометалличных звезд показывают случайную 
ориентацию, что позволяет отнести их либо к зве-
здам разрушенных спутников Галактики малой 
массы, либо к предельно ранним стадиям  
(t   107 лет) ее формирования. Большинство (n~400) 
низкометалличных звезд AG300, судя по их апек-
сам, принадлежит диску и их появление должно 
быть отнесено к ранним стадиям его формирова-
ния. Дисковая структура звезд Галактики с  
–2   [Fe/H] < –1 была отмечена [61]. Звезды с 
[Fe/H] < –3, таким образом, являются частью этого 
диска (рис. 5), обостряя вопрос о природе этого 
диска. 

Число звезд низкой металличности в каталоге 
AG300 — 301. Объем пространства в пределах сферы 
с радиусом ~100 пк, судя по N-Dist (рис. 1) дости-
гается полнота ~3 · 106 пк3, а объем диска Галактики 
~1011 пк3. Следовательно, нижняя оценка числа звезд 
диска Галактики с [Fe/H] < –3 составляет ~107. Выше 
было отмечено, что число AG300 звезд низкой ме-
талличности со случайной ориентацией апексов на 
небесной сфере ~30. Объем Галактики с радиусом 
~15 кпк оставляет ~1013 пк3. Следовательно, нижняя 
оценка числа звезд низкой металличности каталога 
AG300 в сферическом компоненте Галактики ~108. 
Отметим, что последняя оценка близка к числу звезд 
с [Fe/H] < –3 на основе теоретической модели  
эволюции звездного состава Галактики [20]. При-
мечательной особенностью кинематики молодых 
звезд является большая толщина звездного диска  
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Рис. 6. Распределение пространственной скорости 
звезд AG300 различных населений Галактики. 

Галактики на ранних, ~3 · 108 лет, стадиях его эво-
люции ~104 пк. Таким образом, можно заключить, 
что наблюдаемое число звезд низкой металличности 
сферического компонента в окрестностях Солнца с 
радиусом ~100  пк порядка предсказанного мо-
делью [20] для сферического компонента, но при-
чина большого числа таких звезд в диске Галактики 
(рис. 3) остается неясной. 

Существующие текущие оценки наблюдаемого 
числа звезд с [Fe/H] < –3 очень низки. Так, изучение 
химического состава БМО позволило отождествить 
только семь звезд с –4   [Fe/H]   –3 [62]. Исследо-
вание химического состава ≈600000 звезд Галак- 
тики выявило присутствие только пяти звезд с 
[Fe/H] < –3 [63]. Эта доля ~10–5 заметно ниже оце-
ненной нами для каталога AG300 (рис. 3) ~3 · 10–4. 
Обилие низкометалличных звезд с [Fe/H] < –3 среди 
звезд гало Галактики ~0.01 согласно [64]. Для звезд 
столь малых металличностей характерны большие 
эксцентриситеты орбит в Галактике, как правило, 
большие ~0.8. Примечательно, что доля звезд с 
[Fe/H] < –3 среди звезд гало Галактики превосходит 
таковую для звезд шаровых скоплений [64], что, 
вероятно, отмечает поглощение нашей Галактикой 
галактик малой массы, обилие шаровых скоплений 
в которых, как показало специальное исследование, 
заметно понижено [65]. Детальное изучение галак-
тик разных масс показало, что в галактиках с массой 
меньшей ~107  шаровые скопления, к сожалению, 
практически отсутствуют [66]. 

Другая возможность понять причину избытка 
звезд низкой металличности в каталоге AG300 и их 
концентрации к плоскости Галактики (рис. 3) со-
стоит в поглощении Галактикой спутника малой 
массы и металличности. Будучи разрушенным, он 
превратился к настоящему моменту в околосолнеч-
ный звездный поток. Однако масса этого гипотети-
ческого спутника неправдоподобно мала, со-
гласно (3) ~30 . Кроме того, средняя плотность 
галактик увеличивается с массой согласно формуле 
M R≈ 0 2 2.  [35], поэтому спутники малой массы раз-
рушаются, как правило, в плотных, центральных 
областях Галактики [55, 67, 68]. Появление потока 
звезд малой металличности около Солнца с апексом, 
совпадающим с апексом звезд диска, кажется мало-
вероятным. Причина появления избытка звезд малой 
металличности в AG300 связана с нерепрезентатив-
ностью данных Gaia в отношении обилия металлов.

При поиске причин появления звезд низкой ме-
талличности в диске Галактики было рассмотрено 
несколько возможных сценариев. Часть их может 

быть продуктами распада галактик малой массы 
[69, 70]. Их апексы на рис. 5 распределены на не-
бесной сфере случайным образом. Но большинство 
звезд AG300 с [Fe/H] < –3 имеют апексы, близкие 
к апексам звезд диска, что исключает поглощение 
маломассивных спутников в качестве единствен-
ного объяснения очевидного избытка. Не исклю-
чено, что, по крайней мере, часть имеющегося в 
Gaia избытка этих звезд может быть результатом 
повышенного внимания к поискам первых звезд 
Галактики [71]. Апексы звезд [Fe/H] < –3 указы-
вают на принадлежность большинства этих звезд 
к звездам диска Галактики. 

На рис. 5 представлено распределение апексов 
301 звезды низкой ([Fe/H] < –3) металличности 
AG300 на небесной сфере. Этот рисунок демон-
стрирует, что семейство низкометалличных звезд 
распадается на две популяции. Одна из них, ~30 
звезд, имеет случайные направления векторов ско-
ростей. Вероятно, большинство звезд этого семей-
ства принадлежит действительно к первым звездам 
Галактики и галактикам малой массы, поглощен-
ным нашей Галактикой в прошлом. Эти звезды по 
своему числу «укладываются» в продолжение 
функции lg n – [Fe/H] рис. 3. Однако, ясно, что 
большинство звезд с [Fe/H] < –3 имеют апексы, 
совпадающие с апексами звезд диска Галактики. 
Важно, что и характерная величина скорости со-
впадает со скоростью вращения звезд диска, 
см. рис. 6. Это позволяет отнести большинство 
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звезд низкой металличности AG300 к диску Галак-
тики, а их слишком низкие металличности этого 
каталога к ошибкам оценки ее по цвету звезд, при-
нятой для большинства звезд Gaia. Стоит отметить 
избыток звезд на рис. 3 с [Fe/H] < –2.5. Явно вы-
делен избыток звезд с [Fe/H] < –1.5. Эти избытки 
являются следствием «округления» металличности, 
распространенной в данных Gaia. 

В итоге обсуждения возможных причин наблю-
даемого избытка звезд AG300 низкой [Fe/H] < –3 
металличности приходим к выводу, что большая их 
часть является результатом принятого в Gaia метода 
оценки металличности. Большинство звезд, как 
следует из описания каталога Gaia, «получило» свою 
металличность на основе цветовых характеристик 
этих звезд. Следует признать, что при малых метал-
личностях звезд этот метод приводит, вероятно, к 
занижению [Fe/H] звезд низкой металличности, что 
и объясняет избыток числа этих звезд в Gaia и по-
вышение их числа с уменьшенным [Fe/H]. По-
следнее является следствием концентрации звезд к 
левой границе полосы главной последовательности. 

На рис. 5 видно, что большинство звезд низкой 
металличности демонстрирует дисковую структуру. 
Этот диск совпадает по положению на диаграмме 
апексов с диском звезд солнечной металличности, 
что дало основание авторам [72] обсудить возмож-
ные причины его появления. Из приведенного выше 
обсуждения свойств этих звезд следует, что, прежде 
чем признать этот диск реально существующим, 
необходимо убедиться в надежности оценок метал-
личности этих звезд. 

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Подведем итоги. Большинство звезд нашего ка-
талога, согласно их кинематике и обилию металлов, 
принадлежит звездному диску Галактики (рис. 3). 
Звезды короны ядра (гало) Галактики с высокими 
эксцентриситетами орбит и апексами, сконцентри-
рованными в направлении центра и антицентра 
Галактики с –3   [Fe/H]   0 (рис. 3) являются, в 
основном, продуктами разрушения в прошлом спут-
ников Галактики малой массы в ее плотном ядре. 
Высокоскоростные звезды с ν > 500 км/с представ-
лены двумя семействами. Семейство с равномерным 
распределением апексов по небесной сфере с высо-
ким обилием металлов ([Fe/H] ≈ 0) — вероятные 
продукты ускорения в ядрах и дисках других мало-
массивных галактик. Более многочисленное семей-
ство быстрых звезд с апексами, отражающими вра-
щение звездного диска Галактики, могут быть про-
дуктами взрыва массивных сверхновых звезд в пре-

дельно тесных двойных и результатом распада 
предельно тесных тройных звезд Галактического 
звездного диска [73]. Избыток звезд AG300 с 
[Fe/H] < –3 является, в основном, результатом 
оценки [Fe/H] на основании цветовых характе-
ристик звезд, принятой в Gaia. Только около 7% 
звезд AG300 низкой металличности (~30 звезд) с 
равномерным распределением апексов по небесной 
сфере (рис. 5) могут быть либо первыми звездами 
нашей Галактики, либо продуктом распада в про-
шлом ее спутников малой массы. 
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METALLICITY AND KINEMATICS OF THE CIRCUMSOLAR STELLAR 
POPULATION OF THE GALAXY

A. V. Tutukova, N. V. Chupinaa, S. V. Vereshchagina,*

aInstitute of Astronomy of RAS, Moscow, Russia

*E-mail: svvs@ya.ru

The study of the kinematics and genetics of stellar populations in the Galaxy continued within a sphere with a 
radius of 300 parsecs based on the Gaia catalog (AG300). The main attention is paid to the chemical composition 
and genetics of stars in the corona of the core (halo) of the Galaxy with highly elliptical orbits and stars with 
hyperbolic orbits from the vicinity of the Sun. The possible role of various mechanisms of acceleration of the 
spatial motion of stars in the formation of the stellar corona (halo) of the Galaxy and stars with high hyperbolic 
(v > 500 km/s) velocities in the vicinity of the Sun is considered. Supernova explosions in close binaries and the 
disintegration of unstable close triple stars have been proposed as possible mechanisms for the acceleration of 
these stars. The abundance of iron in corona stars coincides with the abundance of iron in globular clusters, which 
is an argument in favor of their relationship. It is shown that about 7% of low metallicity stars ([Fe/H] < 3), judging 
by the position of their apexes, may belong to the “first” stars of the Galaxy, or they are products of the decay of 
low-mass satellites of the Galaxy.
Keywords: stellar streams, astrometry, solar neighborhood, Gaia DR3 catalog.
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В статье представлены результаты определения параметров гравитационного поля Земли по 
градиентометрическим измерениям в геоцентрической земной системе координат. Вычисления 
выполнялись с использованием метода регуляризации, согласно которому к матрице нормальных 
уравнений добавляется матрица регуляризации, умноженная на параметр регуляризации. В результате 
вычислений для различных параметров регуляризации были получены поправки к гармоническим 
коэффициентам степени и порядка 200 и 201, представленные в статье в виде графиков. По полученным 
поправкам вычислены степенные дисперсии, представленные в табл. 1 и 2.

Ключевые слова: спутниковая градиентометрия, гравитационное поле Земли, земная система координат, 
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1. ВВЕДЕНИЕ

До 2000 г. параметры гравитационного поля Земли 
(ГПЗ) получали из математической обработки на-
блюдений космических аппаратов различного назна-
чения. Дальнейшее повышение точности определения 
параметров ГПЗ связано с учетом временных вари-
аций параметров гравитационного поля, обуслов-
ленных, главным образом, геодинамическими про-
цесами, происходящими внутри Земли. 

Использование для этой цели наблюдений ИСЗ, 
выполненных с наземных пунктов, затруднено по 
следующим причинам: 

•	во-первых, при обработке информации низ-
коорбитальных спутников возникают слож-
ности учета влияния атмосферного тормо-
жения при расчете их орбит; 

•	во-вторых, неравномерное распределение 
наземных пунктов наблюдения влияет на 
точность определения параметров гравита-
ционного поля Земли; 

•	в-третьих, коэффициенты сферических гар-
моник быстро убывают с увеличением вы-
соты полета спутника, что влияет на про-
странственное разрешение модели ГПЗ. 

Поэтому актуальной стала задача получения вы-
сокостепенных моделей гравитационного поля 
Земли высокого пространственного разрешения и 
точности по наблюдениям из космоса.

Для решения этой задачи с конца 60-х годов 
XX столетия началась разработка новых типов на-
блюдений, чувствительных к иррегулярностям вы-
сокочастотной части спектра гравитационного поля 
Земли.

Традиционные методы определения гравитаци-
онного поля Земли основаны на наблюдениях дви-
жения в гравитационном поле полностью свободной 
тест-массы, в качестве которой выступает спутник. 

Альтернативная идея состоит в том, чтобы на-
блюдать движение тест-массы не с пунктов земной 
системы координат, а в системе координат, которая 
сама находится в свободном падении. Это может 
быть реализовано следующим образом: внутри КА 
разме-щается одна тест-масса или группа тест-масс, 
которая наблюдается относительно свободно пада-
ющего центра масс КА. 

В соответствии с этой идеей были разработаны 
две концепции наблюдений: 

•	межспутниковое слежение (Satellite-Satellite 
Tracking, SST);

 



•	спутниковая гравитационная градиентоме-
трия (Satellite Gravity Gradiometry, SGG). 

В соответствии с первой концепцией параметры 
движения тест-масс получают в виде расстояний и 
скоростей, которые измеряются по линии между 
двумя (или более) спутниками. Концепция имеет два 
варианта: «высокий-низкий» и «низкий-низкий». 

В соответствии со второй концепцией измеря-
ются относительные ускорения тест-масс, находя-
щихся на борту спутника на некотором расстоянии 
друг от друга. В результате получают компоненты 
тензора гравитационного потенциала. 

Современные подходы изучения гравитационного 
поля Земли из космоса основаны на комбинации 
методов наблюдений, рассмотренных выше: 

•	SST в варианте «высокий-низкий» и SGG; 

•	SST в варианте «высокий-низкий»; 

•	SST в варианте «низкий-низкий».
В первом случае на низкоорбитальной платформе 

расположен градиентометр, а аппаратура межспут-
никового слежения наблюдает КА высокоорбиталь-
ной навигационной системы GPS (ГЛОНАСС). 

В последнем случае конфигурация «низкий-низ-
кий» предполагает, что низкоорбитальные КА, на-
ходящиеся на одной орбите на некотором рас-
стоянии друг от друга и связанные между собой 
измерениями радиодальности с микронной точ-
ностью, наблюдают КА высокоорбитальной нави-
гационной системы. 

Практическая реализации данных концепций 
наблюдений была осуществлена в трех проектах: 
германский CHAMP; американо-германский 
GRACE; европейский GOCE. Это открыло новую 
эру в изучении гравитационного поля Земли и его 
временных вариаций. 

Проект GOCE на сегодняшний день является 
единственным успешным проектом, в результате 
реализации которого на основе математической 
обработки градиентометрических измерений опре-
делены параметры гравитационного поля Земли с 
высоким пространственным разрешением (100 км) 
и высокой точностью (1 см — для высот геоида; 
1 мГал — для аномалий силы тяжести).

2. ЭЛЕКТРОСТАТИЧЕСКИЙ 
ГРАВИТАЦИОННЫЙ ГРАДИЕНТОМЕТР

Определение параметров ГПЗ в проекте GOCE 
осуществляется на основе математической обра-
ботки измерений, выполненных электростатиче-
ским градиентометром, установленным на борту 
спутника. 

Основное назначение гравитационного гра- 
диентометра — измерение компонентов тензора 
гравитационного градиента. 

Основным элементом градиентомтера является 
ансамбль из шести акселерометров, расположенных 
попарно в трех пространственных плоскостях на 
расстоянии 0.5 м друг от друга. 

В каждом акселерометре имеется платиново-
родиевая пробная масса размером 4×4×1 см и ве-
сом 320 г, положение которой относительно центра 
клети активно контролируется посредством при-
ложения электрического напряжения к 16 элект-
родам, вмонтированным во внутренние стенки 
верхней пластины, нижней пластины и кольцевой 
пластины, которые составляют клеть. Клеть вокруг 
пробной массы сделана из инвара. Электроды пред-
ставляют собой титановые стеклокерамические 
пластины. Размерная точность акселерометров 
порядка 1 мкм. 

Принцип действия акселерометров основан на 
измерении сил, необходимых для поддержания 
пробной массы в центре клети. Шесть степеней 
свободы управляемого электростатического подвеса 
обеспечивают контроль перемещения и вращения 
пробной массы. 

На рис. 1 приведена схема емкостного акселе-
рометра.

Любое движение пробной массы вызовет раз-
ность электрических потенциалов между С1 и С2. 
Эта разность обнаруживается, усиливается и кор-
ректируется. Коррекция осуществляется путем 
регулирования электрического потенциала элект-
родов S до тех пор, пока разность потенциалов не 
будет сведена к нулю. Электростатические силы, 
приложенные в следящем контуре, обеспечивают 
измерение ускорения, пропорциональное инерци-
онным силам, действующим на пробную массу. 
Контрольный вольтаж измеряет ускорение пробной 
массы относительно клети [5]. 

3. СИСТЕМЫ КООРДИНАТ,  
ИСПОЛЬЗУЕМЫЕ В ПРОЕКТЕ GOCE

При математической обработке измерений, вы-
полненных электростатическим градиентометром, 
установленным на борту спутника, используются 
следующие системы координат: 

•	инерциальная геоцентрическая система ко-
ординат, в которой осуществляется опреде-
ление орбиты спутника;
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•	земная геоцентрическая система координат, 
с которой связаны определяемые параметры 
модели гравитационного поля;

•	локальная североориентированная система 
координат, в которой вычисляются компо-
ненты тензора геопотенциала;

•	система координат градиентометра, в кото-
рой выполняются измерения. 

3.1. Инерциальная система координат

Инерциальная система координат (IRF) — про-
странственно-фиксированная ортогональная пра-
воориентированная система координат. Она опре-
деляется следующим образом [2]:

•	начало расположено в центре масс Земли;

•	ось XIRF направлена по линии пересечения 
плоскости средней эклиптики и плоскости 
среднего экватора на эпоху J2000.0 (1 января 
2000 г. 12h UTC) в точку весеннего равноден-
ствия;

•	ось ZIRF ортогональна плоскости среднего 
экватора на эпоху J2000.0;

•	ось YIRF дополняет систему до правой орто-
гональной триады. 

3.2. Земная система координат

Земная система координат (EFRF) — ортого-
нальная правоориентированная система координат, 
жестко связанная с Землей. Она определяется сле-
дующим образом [2]:

•	начало расположено в центре масс Земли;

•	ось XEFRF направлена по линии пересечения 
плоскости среднего земного экватора на за-
данную эпоху и плоскости Гринвичского ме-
ридиана;

•	ось ZEFRF ортогональна плоскости среднего 
земного экватора на заданную эпоху;

•	ось YEFRF дополняет систему до правой орто-
гональной триады.

Угол между осями Х инерциальной и земной 
систем координат определяет истинное Гринвич-
ское звездное время.

Ориентация основных систем координат отно-
сительно друг друга, используемых в проекте 
GOCE, показана на рис. 2. 

3.3. Локальная североориентированная  
система координат 

Локальная североориентированная система ко-
ординат (LNOF), используемая в проекте 
GOCE  [2], — правоориентированная система ко-
ординат, которая определяется следующим образом 
(см. рис. 3): 

•	начало системы координат LNOF распола-
гается в центре масс КА (Р); 

•	ось ZLNOF определяется как вектор, направ-
ленный из начала системы координат LNOF 
по радиус-вектору КА (Up);

•	ось YLNOF определяется как вектор, перпен-
дикулярный плоскости геоцентрического 

S
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C2

Proof mass

Detection voltage
Vd rms

bridge
 sense

amplifier
H.F.

amplifier
synchronous
demodulator D.C. output amplifierCapacitance bridge

Рис. 1. Схема емкостного акселерометра.
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меридиана, проходящего через центр масс 
КА, и имеющий направление в точку Запада 
(West);

• ось ХLNOF определяется как вектор, перпен-
дикулярный плоскости, образуемой векто-
рами YLNOF и ZLNOF, дополняющий систему 
координат до правой и имеющий направле-
ние в точку севера (North). 

В этой системе координат вычисляются кали-
брованные гравитационные градиенты, которые 
доводятся до потребителей в виде продуктов EGG_
TRF_2. 

3.4. Система координат градиентометра

Система координат GRF — система координат, 
в которой выполняются измерения гравитационных 
градиентов в проекте GOCE. Эта система коорди-
нат предназначена для описания взаимного поло-
жения и центрировки акселерометров и всего ин-
струмента в целом относительно внешних рефе-
ренцных систем координат (см. рис. 2). 

Начало системы координат GRF находится в 
точке пересечения начал трех одноосных градиен-
тометров. 

Оси XGRF, YGRF, ZGRF параллельны соответству-
ющим осям систем координат трех одноосных гра-
диентометров и направлены таким же образом (см. 
рис. 2). 

Компоненты гравитационного тензора отно-
сятся к системе координат градиентометра (GRF), 
тогда как искомые параметры модели гравитаци-

онного поля Земли — к Земной системе координат 
(EFRF). Поэтому возникает задача преобразования 
одной системы координат в другую. 

Для ее решения необходимо сначала выбрать 
рабочую систему координат, в которой будет вы-
полняться математическая обработка измеритель-
ной информации. Это может быть Земная система 
координат или система координат градиентометра. 

При реализации первого варианта потребуется 
выполнять преобразование измеренных градиентов 
из GRF в ECRF. 

При этом прямое вращение тензора гравитаци-
онного градиента из системы координат GRF в 
ECRF приведет к тому, что проектирование менее 
точных компонентов гравитационного градиента 
(Vxy и Vyz) приведет к ошибкам в Земной системе 
координат [2]. 

В связи с этим целесообразно в качестве рабочей 
выбрать систему координат градиентометра (GRF). 
В этом случае вычисленные по модели гравитаци-
онного поля градиенты, которые могут считаться 
равноточными, необходимо будет преобразовывать 
в GRF. 

В данной статье представлены результаты опре-
деления параметров гравитационного поля Земли, 
полученные из математической обработки гради-
ентометрических измерений, выполненной в зем-
ной геоцентрической системе координат (Earth 
Fixed Reference Frame, EFRF) с использованием 
данных продукта EGG_TRF_2.

Рис. 2. Основные системы координат, используемые 
в проекте GOCE. 

Рис. 3. Геоцентрическая прямоугольная, локальная 
североориентированная и сферическая системы ко-
ординат.
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4. АЛГОРИТМ ОПРЕДЕЛЕНИЯ ПАРАМЕТРОВ 
ГРАВИТАЦИОННОГО ПОЛЯ ЗЕМЛИ  

ПО ГРАДИЕНТОМЕТРИЧЕСКИМ 
ИЗМЕРЕНИЯМ

Уравнение поправок динамического метода кос-
мической геодезии для определения параметров 
гравитационного поля Земли по градиентометри-
ческим измерениям в геоцентрической земной сис-
теме координат имеет вид [1] 

	      
(1)

где v  — вектор поправок к измеренным величинам; 
′VEFRF

 — измеренные компоненты гравитационного 

тензора; ′VEFRF
0  — вычисленные значения компо-

нентов тензора гравитационного потенциала по 
значениям коэффициентов сферических гармоник 
C Snm nm,� �0  априорной модели гравитационного 

поля; � �
� � �
V
C S

EFRF

nm nm,
 — частные производные от ком-

понентов тензора гравитационного потенциала по 
коэффициентам сферических гармоник C Snm nm,� � ; 

 — свободный член уравнения 
поправок. 

4.1. Вычисление первых и вторых производных  
от гравитационного потенциала  

по пространственным прямоугольным координатам

Гравитационный потенциал, представляемый в 
виде разложения в ряд по сферическим функциям, 
есть функция сферических координат, которые 
могут быть выражены через пространственные 
прямоугольные координаты. 

Поэтому первые и вторые производные от гра-
витационного потенциала по пространственным 
прямоугольным координатам могут быть получены 
на основании следующих формул. 

Первые производные от гравитационного по-
тенциала по пространственным прямоугольным 
координатам: 

                                   
V

V
X

V
r

r
X

V
X

V
X

V r V V

V

X r X X X

Y

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

� � � � � �
�

�
�

�
� �� � ;

��
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

� � � � � �

�

V
Y

V
r

r
Y

V
Y

V
Y

V r V V

V

r Y Y Y

Z

�
�

�
�

� �� � ;

��
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

�
�
�

� � � � � �

�

�

�
�

V
Z

V
r

r
Z

V
Z

V
Z

V r V Vr Z Z Z�
�

�
�

� �� � .

��

�

�
�
�

 	                      

(2)

Вторые производные от гравитационного потен-
циала по прямоугольным координатам земной гео-
центрической системы координат EFRF вычисляют 

путем прямого дифференцирования формул (2) по 
соответствующим координатам. В итоге получают 
следующие соотношения [2]: 
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В формулах (3) содержатся первые и вторые производные от гравитационного потенциала по сфе-
рическим координатам, а также первые и вторые производные от сферических координат по про-
странственным прямоугольным координатам. 
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4.2. Вычисление первых и вторых производных от гравитационного потенциала  
по сферическим координатам

Формулы для вычисления первых и вторых производных от гравитационного потенциала по сфериче-
ским координатам получают путем прямого дифференцирования формулы (4), представляющей грави-
тационный потенциал в виде разложения в ряд по сферическим функциям 

                          
V r

GM
r

GM
r

a
r

mC S
n L

L
n

m

n
nm nm, , cos s� � �� � � � �

�
�

�
�
� �

�

�

�� �e e e

min

max

0
iin sinm Pnm� �� � � � ,	       (4)

где GMe — геоцентрическая гравитационная постоянная; ae — большая полуось общего земного эллип-
соида; P nm



 — полностью нормированные присоединенные функции Лежандра степени n и порядка m. 

Первые производные гравитационного потенциала по сферическим координатам вычисляют по сле-
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Вторые производные гравитационного потенциала по сферическим формулам вычисляют по следу-
ющим формулам: 
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Сферические координаты выражаются через прямоугольные следующим образом: 
                                                                  	                                                                  

(7)
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Первые и вторые частные производные от сфе-
рических координат по пространственным пря-
моугольным координатам вычисляются на осно-
вании формул, приведенных в Приложении 1.

Частные производные от компонентов тензора 
гравитационного потенциала по гармоническим 

коэффициентам Clm  и Slm  в системе координат 
ECRF на момент времени tk могут быть получены 
путем прямого дифференцирования формул (5) и 
(6) по уточняемым гармоническим коэффициен-
там Clm  и Slm  

      

(8)

      (9)

В формулах (8) и (9) частные производные от геопотенциала в сферической системе координат по 
уточняемым гармоническим коэффициентам  и  вычисляются по формулам (10)–(13) [3] 
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Таким образом, получены все необходимые формулы для вычисления элементов матрицы �
� � �

VEFRF

C Snm nm,
 . 
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5. ЭКСПЕРИМЕНТАЛЬНЫЕ ВЫЧИСЛЕНИЯ 
ПО ОПРЕДЕЛЕНИЮ ПАРАМЕТРОВ 
ГРАВИТАЦИОННОГО ПОЛЯ ЗЕМЛИ  

ПО ГРАДИЕНТОМЕТРИЧЕСКИМ 
ИЗМЕРЕНИЯМ

Для выполнения экспериментальных вычислений 
использовались данные продукта EGG_TRF_2 на 
30-суточном временном интервале 1 ноября 2009 г. – 
30 ноября 2009 г. 

Для получения данных продукта EGG_TRF_2 
используются калиброванные градиенты гравита-
ционного поля продукта EGG_NOM_2, а также 
кватернионы, содержащиеся в продукте EGG_
IAQ_1b, для преобразования из системы координат 
GRF в инерциальную систему координат IRF, и 
параметры точной орбиты КА GOCE, полученные 
редукционно-динамическим методом и находящи-
еся в продукте SST_PSO_2. 

Алгоритм получения данных продукта EGG_
TRF_2 состоит в следующем: 

•	Вычисляются модельные компоненты Vxy и 
Vyz с использованием модели гравитацион-
ного поля, полученной QL-методом по ин-
формации проекта GOCE. 

•	Применяется высокочастотный фильтр для 
четырех точных компонентов тензора грави-
тационного потенциала продукта EGG_
NOM_2 и двух модельных компонентов тен-
зора гравитационного потенциала. 

•	Сигнал меньше нижней границы полосы из-
мерений заменяется сигналом, полученным 
по априорной модели гравитационного поля. 

•	Тензор гравитационного потенциала враща-
ется из GRF в LNOF. 

Продукт EGG_TRF_2, полученный по вышео-
писанному алгоритму, содержит калиброванные 
градиенты гравитационного поля в системе коор-
динат LNOF. Вместе со значениями градиентов 
гравитационного поля приведены их оценки и 
флаги, помечающие данные для последующей от-
браковки или данные, полученные интерполиро-
ванием в случае наличия пропуска в данных. При-
водится также эпоха в шкале времени GPS и гео-
центрические координаты (широта, долгота и ра-
диус-вектор спутника). 

Первоначально в соответствии с правилами пре-
образования тензоров из одной системы координат 
в другую данные продукта EGG_TRF_2 преобразо-
вывались из локальной североориентированной 
системы координат (LNOF) в земную систему  

координат (EFRF) на основании следующего соот-
ношения

V C V C
T

ECRF ECRF
LNOF

LNOF ECRF
LNOF� � � � � .

	    (14)

В формуле (14) CECRF
LNOF  — матрица преобразо-

вания из североориентированной системы коорди-
нат (LNOF) в земную систему координат (EFRF), 
которая имеет вид [2] 
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где φ, λ — сферические координаты спутника. 

Далее систему уравнений (1) преобразуют к сис-
теме нормальных уравнений и, решая ее по методу 
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(16)

где A — матрица коэффициентов условных уравне-
ний поправок; α — параметр регуляризации; K — 
матрица регуляризации; P — весовая матрица изме-
рений; l — вектор свободных членов уравнений 
поправок. 

Оценка точности полученного решения выпол-
няется по формуле 

                  Q A PA KT� � � �� �2 1( ) , 	                   (17)

                              
�2 �

�
v Pv
n u

T

,

    	                   
(18)

 

где µ — средняя квадратическая ошибка единицы 
веса; ν — вектор поправок в измеренные величины 
вычисляется в соответствии с формулой (1); n — 
число измерений; u — число определяемых пара-
метров. 

Определение параметров гравитационного поля 
Земли по градиентометрическим измерениям отно-
сится к классу обратных задач, которые по существу 
являются некорректными задачами. Поэтому при 
их решении используются методы регуляризации. 

Кроме того, конфигурация орбиты проекта 
GOCE такова, что полярные области не охвачены 
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измерительной информацией. В этом случае необ-
ходимо добавить некоторую априорную информа-
цию и при решении такой задачи использовать ме-
тоды регуляризации. 

Влияние регуляризации возрастает с увеличением 
степени сферической гармоники, так что коэффи-
циенты сферической гармоник (или, точнее, по-
правки к коэффициентам), относящиеся к высшим 
степеням, постепенно приближаются к нулю.

При этом регуляризация играет двойную роль. 
С одной стороны, когда рассматриваемая обратная 
задача некорректна, необходимо использовать ре-
гуляризацию, чтобы обеспечить получение устой-
чивого решения задачи. С другой стороны, регу-
ляризация играет роль фильтра нижних частот, 
который подавляет высокочастотные ошибки в 
модели из-за распространяющегося шума данных. 
В контексте математической обработки градиен-
тометрических данных, основная цель регуляри-
зации — подавить ошибки модели гравитационного 
поля Земли на самых высоких пространственных 
частотах [4].

В соответствии с этим алгоритмом была разра-
ботана программа: для реальных измерений. С по-
мощью этой программы были выполнены экспери-
ментальные вычисления. 

Уточняемыми параметрами на 30-суточном вре-
менном интервале были коэффициенты сфериче-
ских гармоник степени и порядка 200 и 201. 

Число уточняемых параметров составляет 804 
коэффициента. 

Вычисления выполнялись с использованием и 
без использования метода регуляризации. 

В качестве матрицы регуляризации используется 
диагональная матрица следующего вида 
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(19)

где σ σC Snm nm
, — оценки уточняемых сферических 

гармоник.
Параметры регуляризации, которые использо-

вались при выполнении экспериментальных вычис-
лений по реальным данным, имеют следующие 
значения: 1.0 · 10–20; 1.0 · 10–22; 1.0 · 10–24.

В ходе выполнения экспериментальных вычис-
лений были получены поправки к предварительным 
значениям коэффициентов сферических гармоник 
степени и порядка 200 и 201, по которым были вы-
числены оценки вариаций степенных дисперсий в 
соответствии с формулой 
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(20) 

где ∆Cnm , ∆Snm  — поправки к предварительным 
значениям коэффициентов сферических гармоник, 
полученные из решения.

Результаты экспериментальных вычислений для 
30-суточного временного интервала приведены в 
табл. 1 и 2. 

Таблица 1. Оценка степенной дисперсии  
без регуляризации.

Без регуляризации

№ п/п Временной интервал 29.779 суток

Число измерений 2572892

1 Оценка степенной  
дисперсии n = 200 6.61×10–7

2 Оценка степенной  
дисперсии n = 201 1.57×10–7

Таблица 2. Оценка степенной дисперсии  
с использованием регуляризации

Регуляризация

№ п/п Временной  
интервал

29.779 суток

Число измерений 2572892

Параметр  
регуляризации α

Оценка  
степенной 
дисперсии 
n = 200

Оценка  
степенной 
дисперсии 
n = 201

1 Alreg=1.×10–203 1.91×10–9 2.06×10–9

2 Alreg=1.×10–22 1.02×10–10 8.01×10–11

3 Alreg=1.×10–24 1.08×10–12 1.07×10–12
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ результатов, представленных в табл. 1 
и 2 показывает, что использование метода регуля-
ризации и подбор оптимального параметра регу-
ляризации позволяет получить поправки, соответ-
ствующие оценкам определяемых гармонических 
коэффициентов. 
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The article presents the results of determining the parameters of the Earth’s gravitational field from gradiometric 
measurements in the geocentric terrestrial coordinate system. The calculations were performed using the 
regularization method, according to which a regularization matrix multiplied by the regularization parameter is 
added to the matrix of normal equations. As a result of calculations for various regularization parameters, corrections 
to harmonic coefficients of degree and order 200 and 201 were obtained, presented in the article in the form of 
graphs. Based on the corrections obtained, the power-law variances presented in Tables 1 and 2 are calculated.
Keywords: satellite gradiometry, Earth’s gravitational field, Earth coordinate system, gravitational potential tensor, 
gradiometer.
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Приложение 1
Частные производные от сферических координат по прямоугольным координатам
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