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1. ВВЕДЕНИЕ
В данной работе представлен аналитический

обзор современного состояния проблем звездной
астрономии. Он создан, преимущественно, по
материалам докладов, представленных на двена-
дцатой конференции1 из цикла “Современная
звездная астрономия”. Она была проведена 8–
10 ноября 2022 г. в КГО ГАИШ МГУ. Помимо
ГАИШ МГУ организаторами конференции вы-
ступили ИНАСАН и Астрономическое общество.

Обзор разбит по следующим разделам: Звезды,
Звездные скопления и ассоциации, Звездообра-
зование, Галактики, Динамика гравитирующих
систем. В последнем разделе приведены заклю-
чительные замечания.

2. ЗВЕЗДЫ
М.Л. Гожа (ЮФУ) обсуждала в своем докладе

богатые металлами переменные звезды типа RR
Лиры поля Галактики, особенности их кинемати-
ки и содержаний некоторых химических элемен-
тов. Был проведен анализ особенностей относи-
тельных содержаний ряда химических элементов
в атмосферах высокометалличных переменных
звезд типа RR Лиры галактического поля. Ранее
было показано, что содержания титана, иттрия и
скандия в таких звездах ниже, чем в звездах дру-
гих типов аналогичной металличности. В данной
работе были обнаружены металличные лириды с

низкими обилиями натрия, алюминия и никеля.
Кинематические и орбитальные параметры всех
исследуемых в работе богатых металлами пере-
менных характерны для объектов тонкого или
толстого дисков Галактики, однако химический
состав свидетельствует о возможном внегалакти-
ческом происхождении некоторых из них.

Доклад А.С. Авдеевой (ИНАСАН, НИУ ВШЭ)
был посвящен поиску коричневых карликов в
больших фотометрических обзорах. Однородные
и полные выборки коричневых карликов необхо-
димы для разного рода исследований: кинемати-
ческих исследований Галактики, исследований
двойных звезд с коричневыми карликами, уточ-
нение маломассивного конца начальной функ-
ции масс и др. По разным оценкам коричневые
карлики могут составлять до 25% населения Га-
лактики, тем не менее, открытие коричневых
карликов спектроскопическими методами край-
не трудоемко. Были предприняты многочислен-
ные попытки поиска и создания набора коричне-
вых карликов, используя их фотометрические па-
раметры в качестве правила для выделения
коричневых карликов в больших фотометриче-
ских обзорах. Большинство работ имеет дело с от-
носительно далекими коричневыми карликами
или ограничивается одним обзором. В докладе
были представлены результаты кроссматчинга
известных близких коричневых карликов с опти-
ческим обзором DES и создание на основе полу-
чившихся результатов фотометрических правил
для обнаружения коричневых карликов в трех об-
зорах: WISE, 2MASS и DES [1]. Кроме того впер-

1 http://www.inasan.ru/scientific_activities/confer-
ences/msa/modern_stellar_astronomy_2022/
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вые были представлены различные фотометри-
ческие правила для каждого из трех семейств
коричневых карликов: яркие, транзитные и
слабые [2].

Н.Н. Самусь (ИНАСАН, ГАИШ МГУ) доло-
жил о Списках обозначений переменных звезд.
В течение 2022 г. продолжалась подготовка мате-
риалов для новых Списков обозначений пере-
менных звезд, через которые осуществляется
включение новых объектов в Общий каталог пе-
ременных звезд (ОКПЗ). Опубликована итого-
вая статья по итогам перевода в ОКПЗ уверенно
идентифицированных и дополнительно иссле-
дованных объектов из Нового каталога звезд,
заподозренных в переменности блеска (катало-
га NSV), однако эту работу в 2022 г. удалось
продолжить. Отобрано для обозначения около
1000 переменных звезд в нескольких шаровых
скоплениях созвездия Стрельца, самого богато-
го такими скоплениями. В одном из этих шаро-
вых скоплений для включения в ОКПЗ отобрано
значительное количество звезд из недавних пуб-
ликаций, по формальным причинам оставшихся
не включенными в последнюю электронную
версию канадского каталога переменных звезд в
шаровых скоплениях.

Результаты исследования быстрой переменно-
сти T Северной Короны обсуждались в докладе
Н.А. Масленниковой (ГАИШ МГУ). Были пред-
ставлены результаты спектрального мониторинга
известной повторной симбиотической новой
T CrB, проведенного в 2020 г. на 2.5-м телескопе
КГО ГАИШ. С помощью спектрографа TDS в те-
чение 2 ч было получено почти 50 спектров в
области 3600–5500 Å и одновременно около
140 спектров в полосе 5500–7400 Å. Для учета
влияния атмосферы Земли на потоки в линиях
использована оригинальная методика редукции
данных. Анализ показал наличие переменности
потоков в эмиссионных линиях с различной ам-
плитудой и характерным временем переменно-
сти. В линиях излучения водорода  и  ампли-
туда переменности составила около 3–4% при
высокой корреляции с изменением потока в
полосе , мониторинг в которой проводился
одновременно на телескопе RC600 КГО ГАИШ.
Получены оценки параметров компонента, де-
монстрирующего быструю переменность (ак-
креционного диска), и туманности.

Доклад О.Ю. Малкова (ИНАСАН) был посвя-
щен Базе данных двойных звезд BDB [3]. Binary
star DataBase (BDB)2 – это база данных двой-
ных/кратных систем различных наблюдатель-
ных типов. BDB содержит данные о физических
и позиционных параметрах 260000 компонентов
120000 звездных систем кратностью от 2 до более

2 https://bdb.inasan.ru

αH βH

B

20, взятые из большого количества опубликован-
ных каталогов и баз данных. На регулярной осно-
ве в BDB добавляются новые каталоги, и этот
процесс сопровождается перекрестной иденти-
фикацией объектов. Кроме того, в базу данных
BDB добавляются новые наблюдательные типы
двойных звезд.

П.В. Пахомова (ИНАСАН) представила Ката-
лог разрешенных спектроскопических двойных.
Разрешенные спектроскопические двойные яв-
ляются уникальными объектами среди других ти-
пов двойных. Они предоставляют единственную
(кроме тригонометрических параллаксов) воз-
можность определять с высокой точностью рас-
стояния до объектов – важнейшую характеристи-
ку в астрономии. Двойные системы этого типа
достаточно малочисленны, однако исчерпываю-
щего каталога на данный момент не существует,
несмотря на попытки его создания. Авторами
разработана пилотная версия нового каталога
разрешенных спектроскопических двойных.
В нем собрана информация об элементах ор-
бит, массах компонентов, орбитальных парал-
лаксах и других параметрах для 110 звезд. При
наличии приводится и спектральная классифи-
кация. Недавно опубликованные в Gaia DR3
блески и параллаксы также включены в ката-
лог. Таким образом, каталог представляет со-
бой наиболее обширный список разрешенных
спектроскопических двойных систем, извест-
ных на данный момент. Проведен предваритель-
ный анализ распределений звездных параметров
объектов каталога, а также сравнение параллак-
сов и блесков Gaia с известными из более ранних
источников [4].

Доклад Д.А. Чулкова (ИНАСАН) был посвя-
щен визуальным двойным звездам с известными
орбитами в каталоге Gaia EDR3. 3350 объектов
шестого каталога орбит визуальных двойных
звезд (ORB6) исследовались с привлечением дан-
ных Gaia EDR3. Показано, что две трети двойных
с угловым расстоянием между компонентами

 не имеют опубликованного параллакса
в EDR3. Особое внимание уделяется 521 разре-
шенным системам, для которых параллаксы из-
мерены для обоих компонентов. Среди них 16
определены как оптические пары. Вместе с тем
демонстрируются примеры надежно известных
физических двойных с формально значительным
отличием параллаксов EDR3. Показано, что за-
явленные ошибки параллаксов EDR3 недооцене-
ны по меньшей мере в три раза для источников с
большим значением параметра RUWE. Всего
около 30% двойных ORB6 не имеют опублико-
ванного параллакса в EDR3. Для обогащения ка-
талога ORB6 параллаксами используются далекие
компоненты в кратных системах, выявленные
благодаря анализу собственных движений и па-

−0.2'' 0.5''
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раллаксам Hipparcos. Показано, что в ряде слу-
чаев измеренные параллаксы EDR3 непосред-
ственных компонентов двойной являются ме-
нее достоверными, чем параллаксы далеких
компонентов. Дополнительно привлечены
астрометрические данные Gaia DR2, TGAS и
Hipparcos. Получено синтетическое соотношение
“масса–светимость” в полосе  для звезд глав-
ной последовательности. Проведены расчеты
масс звездных систем каталога ORB6 с помощью
соотношения “масса–светимость” и третьего за-
кона Кеплера [5].

А.С. Позаненко (ИКИ РАН) поднял вопрос о
том, нужен ли пересмотр классификации гамма-
всплесков (сверхновая или килоновая)? Извест-
но, что космические гамма-всплески могут иметь
два типа прародителей: сверхновые с коллапсиру-
ющим ядром и слияния нейтронных звезд. Оба
типа имеют как прямые наблюдаемые доказа-
тельства происхождения, так и феноменологиче-
ские различия. Близкие к Земле гамма-всплески
сопровождаются появлением сверхновой; для
двух слияний нейтронных звезд GW 170817 и GW
190425 были обнаружены короткие гамма-
всплески, а для GW 170817 – килоновая. Явным
различием двух типов прародителей является
длительность гамма-всплесков. Считается, что
короткие гамма-всплески имеют прародителями
сливающиеся нейтронные звезды, а длинные свя-
заны со сверхновыми типа Ic. Недавние гамма-
всплески GRB 200826A и GRB 211211A на первый
взгляд ломают сложившуюся классификацию.
Для короткого гамма-всплеска GRB 200826A был
найден признак сверхновой в ИК-диапазоне, а
для GRB 211211A, источник которого предполо-
жительно расположен на красном смещении

, ожидалась сверхновая, которая не была
найдена при последующем мониторинге. Авторы
привели результаты наблюдений GRB 200826A и
GRB 211211A и обсудили, необходимо ли пере-
сматривать принципы феноменологической
классификации, или же свойства этих двух гам-
ма-всплесков можно уложить в известные рамки.

М.Е. Прохоров (ГАИШ МГУ) в своем докладе
обсуждал массовые вычисления блеска звезд в
произвольной спектральной полосе. Фундамен-
тальная фотометрия астрономических объектов
проводится в определенных фотометрических
системах (наборах фотометрических полос). Са-
мыми популярными системами сегодня являются

 Джонсона и . В обеих системах полу-
чен большой наблюдательный материал, объем
которого продолжает расти. Время от времени
возникает задача вычисления блеска звезд (звез-
ды) в какой-то другой полосе по измерениям в
этих фотометрических системах. Один из приме-
ров – объединение массивов наблюдений в си-
стемах Джонсона и , т.е. вычисление звезд-

G

= 0.076z

U BV R urgiz
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ных величин в полосах Джонсона по  или на-
оборот. Другой пример из прикладной области –
вычисление блеска звезд в широкой панхромати-
ческой полосе кремниевого приемника излуче-
ния, сенсибилизированного в красную или си-
нюю области спектра. Такие приемники исполь-
зуются в оптико-электронных приборах для
ориентации и навигации в космосе. Рассматрива-
емый в докладе метод ориентирован на макси-
мально точный перевод блеска звезд в заданную
полосу, но не для каждой отдельной звезды, а для
основной массы звезд. Для небольшой доли “пе-
кулярных” объектов будут наблюдаться “выбро-
сы” – отклонения от истинных значений их
звездных величин [6].

А.И. Захаров (ГАИШ МГУ) доложил о новой
версии каталога WBVR. В 1991 г. был опублико-
ван фотометрический каталог средних блесков и
колор-индексов в системе WBVR 13 876 ярких
объектов (звезд и кратных звездных систем) се-
верного неба. В новом веке появились космиче-
ские каталоги, которые позволили сравнить ката-
лог WBVR величин с высокоточными космиче-
скими наблюдениями. Эти сравнения выявили
промахи в отождествлениях и систематические
отклонения в каталоге WBVR величин. Это, в
свою очередь, вызвало необходимость в переоб-
работке сохраненных данных наблюдений, полу-
ченных в Тань-Шаньской высокогорной обсер-
ватории. Доклад был посвящен рассмотрению
эффектов, могущих привести к систематическим
ошибкам WBVR каталога.

В докладе А.В. Самохвалова (КГО ГАИШ
МГУ) обсуждались первые результаты работы ма-
лого фотометрического телескопа, установлен-
ного в Кавказской Горной Обсерватории (КГО)
ГАИШ МГУ и начавшего первые наблюдения в
августе 2020 г., а также описывались решаемые на
нем задачи. С начала работы и до настоящего вре-
мени проводятся исследования переменных звезд
различных типов, в том числе: V354 Cam – пере-
менной типа RRAB с эффектом Блажко, V3702
Oph – возможного фуора, показывающего боль-
шой инфракрасный избыток, пульсирующих пе-
ременных в шаровом звездном скоплении NGC
5466 и ряда других звезд, включая мультиперио-
дические переменные типа DSCT. Были приведе-
ны кривые блеска указанных звезд в нескольких
светофильтрах и рассматривались перспективы
углубленного исследования открытых ранее пе-
ременных звезд.

3. ЗВЕЗДНЫЕ СКОПЛЕНИЯ 
И АССОЦИАЦИИ

В докладе А.С. Расторгуева (МГУ) обсужда-
лось изучение “погруженного” рассеянного
скопления vdB 130. На основе данных Gaia DR3
проведена новая ревизия звездного состава в поле

ugriz
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радиусом 20  вокруг центра молодого рассеянно-
го скопления vdB 130, входящего в звездную ас-
социацию Cyg OB1. Выделено 97 звезд и 39 про-
тозвезд классов I/II/III с вероятностью член-
ства в скоплении P > 0.98 по критерию близости
собственных движений. Полное число возмож-
ных членов скопления с вероятностью принад-
лежности P > 0.50 составляет примерно 300, а
возраст, оцениваемый методом наложения тео-
ретических изохрон, не превышает 10 млн. лет.
Тригонометрическое расстояние до скопления
составляет  пк, а избыток цвета

. Отмечено наличие зна-
чительного дифференциального поглощения [7].

Доклад М.Е. Сачкова (ИНАСАН) был посвя-
щен цефеидам в рассеянных звездных скоплени-
ях с Gaia DR3. Опубликованный в июне 2022 г.
каталог цефеид Gaia DR3 содержит около
15000 звезд. Используя этот список, позицион-
ную и кинематическую информацию Gaia и ха-
рактеристики известных (в том числе недавно от-
крытых) рассеянных звездных скоплений, авторы
пересмотрели вероятности принадлежности к
скоплениям для ранее известных и открытых
Gтыaia цефеид. Также были представлены оцен-
ки пульсационных радиусов рассматриваемых
цефеид.

Е.С. Постникова (ИНАСАН) обсуждала звезд-
ную структуру скоплений в области Меча Орио-
на. Было рассмотрено строение группы рассеян-
ных звездных скоплений (РЗС) в области Меча
Ориона. Сделана выборка звезд из каталога Gaia
EDR3 в области Меча Ориона. В этой области на-
ходятся РЗС NGC 1981, NGC 1977, NGC 1976,
NGC 1980 и другие новые звездные группы. Взя-
ты звезды Gaia DR3, расположенные на расстоя-
ниях от Солнца от 408 до 377 пк (рассчитаны по
параллаксам, приведенным в каталоге Gaia).
Прослежена связь скоплений Меча Ориона с мо-
лекулярными облаками по данным космического
аппарата Гершель. В области меча Ориона также
много молодых скоплений и молодых звезд с
формирующимися экзопланетами.

И.И. Романюк (САО РАН) в своем докладе об-
суждал магнитные поля в ассоциации молодых
звезд в Орионе. Были представлены результаты
измерений магнитного поля 55 химически пеку-
лярных звезд в ассоциации Орион ОВ1. Найдено
14 новых магнитных звезд. Доказано, что магнит-
ные поля более молодых звезд (с возрастом около
2–3 млн. лет) в 3 раза больше, чем у звезд с возрас-
том  лет. Обсуждались различные механиз-
мы образования таких особенностей. Наблюде-
ния выполнены на 6-м телескопе.

Двойные и кратные звезды в рассеянных скоп-
лениях обсуждались в докладе А.Ф. Селезнева
(УрФУ). Данная работа является продолжением

′

≈ ±1670 60D
− ≈ ±( ) 0.85 0.02mE BP RP

− 710 10

исследования населения двойных и кратных
звезд в рассеянных скоплениях, основанного на
фотометрической диаграмме (H–W2)–W1 – W2–
(BP–K). Были получены оценки доли двойных и
кратных звезд и параметры распределения отно-
шения масс компонент  в скоплениях Альфа
Персея, Ясли и NGC 1039. Процедура, предло-
женная ранее, была модифицирована: подсчеты
звезд на диаграмме проводились автоматически,
оценка ошибок получалась методом бутстрапин-
га. В связи с этим было повторно проведено ис-
следование скопления Плеяды и исправлена не-
точность, допущенная ранее при определении
распределения . Получено, что доля двойных
звезд в рассмотренных скоплениях составляет от

 до . Доля систем с кратно-
стью больше 2 – от  до . Рас-
пределение  хорошо аппроксимируется Гауссиа-
ной с модой от  до  и диспер-
сией от  до . Все скопления
показывают большую долю двойных систем с
вторичными компонентами очень малой массы в
двойных системах с массой первичных компо-
нент меньше 0.5  [8].

В докладе Д.А. Ковалевой (ИНАСАН) были
представлены результаты исследования звезд с
экзопланетами в рассеянных звездных скоплени-
ях и движущихся группах. Были использованы
астрометрические данные Gaia для поиска групп
звезд, имеющих общее пространственное движе-
ние с известными звездами с экзопланетами (в
том числе с кандидатами в звезды с экзопланета-
ми, опубликованными в рамках Gaia DR3). Для
выделенных кинематических групп предложены
оценки возрастов с использованием теоретиче-
ских изохрон.

И.У. Таджибаев (НУУз) доложил о проблемах
определения степени концентрации звезд к цен-
тру шаровых скоплений. Ранее авторами были
найдены значения степени концентрации звезд к
центру для 26 шаровых скоплений (ШС) двумя
методами, введением трех неизвестных парамет-
ров минимизации. Удалось впервые решить про-
блему Шепли-Сойер классификации ШС. В дан-
ной работе авторы подробно обсуждают и срав-
нивают данные наблюдений видимой плотности
ШС, полученные на телескопах HST и Gaia. Не-
обходимо отметить, что построенные графики
видимой плотности по программе Gaia во многих
случаях имеют явно нерегулярный или колеба-
тельный характер. Нерегулярный характер види-
мой плотности ШС в более ранних работах, ско-
рее всего, связан с тем, что в выборки были добав-
лены также и имеющиеся результаты наземных и
HST наблюдений. К этим данным авторами был
применен симплексный метод минимизации по
трем параметрам. Полученные таким образом ре-
зультаты оказались явно хуже, чем для случая из

q

q
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26 ШС. В принципе, исключив отдельные ШС,
имеющие нереальные и своеобразные графики
плотности, можно составить, например, выборку
из 34 ШС, которая удовлетворяет минимальным
требованиям по значению корреляции с физиче-
скими характеристиками этих скоплений. Для
разработки классификации ШС весьма важно
именно наличие корреляции степени концентра-
ции с их физическими характеристиками. В на-
стоящее время авторы проводят расчеты в случае,
когда теоретическая модель видимой плотности
имеет четыре свободных параметра.

Темой доклада М.Э. Поповой (АО УрФУ) бы-
ло исследование кинематики диска Галактики по
данным о рассеянных звездных скоплениях раз-
ного возраста. Была исследована зависимость ки-
нематических свойств подсистем рассеянных
скоплений Галактики от их возрастов. По кри-
вым вращения Галактики для разных возрастных
интервалов на галактоцентрическом расстоянии
от 6.5 до 12.5 кпк получено, что самые старые
скопления (старше 1 млрд. лет) вращаются мед-
леннее, чем молодые и скопления среднего воз-
раста. Показано, что даже для околосолнечных
окрестностей нельзя уверенно использовать мо-
дель чисто кругового вращения Боттлингера-
Оорта для описания наблюдаемых движений объ-
ектов.

4. ЗВЕЗДООБРАЗОВАНИЕ

К.В. Плакитина (ИНАСАН) представила ре-
зультаты исследования химического состава и
кинематики газа в области образования массив-
ных звезд RCW 120. RCW 120 представляет собой
область ионизированного водорода (HII) и явля-
ется одной из наиболее интересных для изучения
областей образования массивных звезд, вслед-
ствие ее близости (  кпк) и относительно про-
стой морфологии. На периферии RCW 120 на-
блюдаются плотные молекулярные сгустки с
погруженными в них протозвездами, в т.ч. мас-
сивными. Несмотря на то что RCW 120 является
одной из наиболее изученных областей звездооб-
разования, работ по исследованию химического
разнообразия в области образования протозвезд
до сих пор не проводилось. Используя телескоп
APEX, авторы провели наблюдения радиолиний
молекул в направлении этих протозвезд в диапа-
зоне частот от 200 до 260 ГГц. Были получены
карты интегральной интенсивности для различ-
ных молекул: от двухатомных (SO, CS) до слож-
ных органических молекул (CH3OH, CH3CCH).
Методом вращательных диаграмм по переходам
CH3CCH и CH3CN были определены температу-
ры и лучевые концентрации молекул. Анализ
кинематики был проведен по изучению профи-
лей молекулярных линий и диаграммам “пози-

≈1.3

ция–скорость молекул SiO и CH3OH”, которые
известны как трассеры истечений.

Е.О. Васильев (АКЦ ФИАН, ЮФУ) обсуждал
проявления звездообразования и сверхмассив-
ных черных дыр в спектрах запыленных активных
ядер галактик на больших красных смещениях.
Обнаружение с помощью ALMA квазаров на
красных смещениях  привело к заключению
об отличном (большем) значении отношения
между массой сверхмассивной черной дыры
(СМЧД) и звездного балджа от этой величины
для галактик в локальной Вселенной. Возможны-
ми причинами этого могут быть как разная дина-
мика роста СМЧД и эффективность звездообра-
зования в ранней Вселенной, так и селекционные
эффекты в наблюдениях. Пространственное
разрешение современных телескопов не позво-
ляет исследовать межзвездную среду и области
звездообразования вокруг СМЧД в таких дале-
ких галактиках. О соотношениях между этими
структурными единицами можно судить только
по суммарному спектру. В работе рассчитаны
кумулятивные спектры запыленных галактик с
активным галактическим ядром. Исследованы
соотношения между потоками в разных спек-
тральных диапазонах (от рентгеновского до мил-
лиметрового). Обсуждаются возможности опре-
деления свойств звездного населения, газа и
СМЧД в квазарах на больших красных смещени-
ях [9].

Доклад А.С. Гусева (ГАИШ МГУ) посвящался
регулярным цепочкам областей звездообразова-
ния в спиральных рукавах и кольцах дисковых га-
лактик. Регулярность в распределении молодых
звездных группировок вдоль спиральных рукавов
галактик, впервые открытая в 1983 г. Брюсом и
Деброй Элмегринами, считалась достаточно ред-
ким явлением. Исследования последних лет про-
странственной закономерности в распределении
молодого звездного населения вдоль рукавов
спиральных галактик NGC 628, NGC 895, NGC
5474, NGC 6946, M100 и вдоль колец спиральной
галактики NGC 6217 и линзовидной галактики
NGC 4324 показали, что пространственная (ква-
зи)регулярность в распределении молодого звезд-
ного населения или/и наличие регулярных цепо-
чек областей звездообразования является доста-
точно распространенным явлением. Характерная
шкала регулярности во всех галактиках равна
350–500 пк или кратна ей. Необходимо отметить,
что теоретические модели предсказывают шкалу
неустойчивости звездно-газового диска порядка
нескольких кпк, что в несколько раз больше на-
блюдаемого [10].

И.В. Петрашкевич (УрФУ) обсуждал в своем
докладе фракционирование дейтерия в области
маломассивного звездообразования L1688. Авто-
ры изучали фракционирование дейтерия в холод-
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ных плотных (дозвездных) ядрах в области мало-
массивного звездообразования L1688 в молеку-
лярном облаке Змееносца. Изучение дозвездных
ядер, первой стадии образования звезд, важно для
понимания начальных условий этого процесса.
Для дозвездных ядер характерны высокая плот-
ность (  см–3), низкая температура газа и пыли
(  K), дозвуковая дисперсия скорости частиц
газа и, благодаря таким физическим условиям,
фракционирование дейтерия. Для исследования
авторы построили наблюдательные карты четы-
рех дозвездных ядер в линиях трассеров газа раз-
ной плотности: HCO+ и DCO+ (трассеры обо-
лочки ядра) и N2D+ и N2H+, NH2D и NH3
(трассеры центральных областей ядер). Авторы
построили карты лучевых концентраций и доли
дейтерия для пар этих соединений. И согласно
пространственному распределению, и согласно
значению доли дейтерия разных трассеров видно,
что доля дейтерия увеличивается с плотностью
ядра, от оболочки к центру.

К.И. Смирнова (УрФУ) представила результа-
ты исследования молекулярного и атомарного га-
за в комплексах звездообразования галактик.
Звездообразование (ЗО) является одним из ос-
новных процессов во Вселенной. Звезды форми-
руются в областях, имеющих большую плотность
межзвездного вещества, поэтому ЗО протекает
по-разному в галактиках различного морфологи-
ческого типа. Исследования процесса ЗО в галак-
тиках основаны на наблюдениях различных ин-
дикаторов плотного газа и УФ-излучения, свя-
занных с молодыми звездами. Особое место в
этих исследованиях занимает соотношение меж-
ду атомарным и молекулярным газом, которое
считается мерой эффективности звездообразова-
ния. В данной работе авторы использовали на-
блюдения эмиссии CO и H I в комплексах звездо-
образования (КЗО) в галактиках различных мор-
фологических типов и сравнили с излучением
пыли в различных диапазонах. Из анализа полу-
ченных отношений был сделан вывод, что рас-
сматриваемые КЗО делятся на две группы, разли-
чающиеся по своему пространственному распре-
делению: КЗО из первой группы, в основном,
расположены в центре галактики, а КЗО из вто-
рой группы – во внешнем диске [11].

Темой доклада Т.Ю. Магакяна (БАО НАН РА)
являлись новые потоки и объекты Хербига-Аро
вблизи ИК-источников в темных облаках. В ходе
проводимого в БАО на 1-м телескопе Шмидта уз-
кополосного обзора темных облаков для поиска
новых объектов Хербига-Аро (BNBIS) обнаруже-
но большое количество ранее неизвестных HH-
объектов и коллимированных истечений. В дан-
ном докладе представлены новые оптические по-
токи, обнаруженные вблизи молодых ИК-источ-
ников, часть из которых не наблюдается в опти-
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ческом диапазоне. Размеры потоков – от сотых
долей пк до 1 пк, болометрическая светимость от
0.6 до . Оценены расстояния до источников,
составившие от 240 до 1200 пк. Поскольку потоки
Хербига-Аро являются индикаторами активного
звездообразования, эти данные позволили вы-
явить ранее неизвестные, в том числе изолиро-
ванные, области звездообразования.

Доклад Т.А. Мовсесяна (БАО НАН РА) был
посвящен детальному кинематическому исследо-
ванию коллимированного истечения от PV Cep.
Были приведены результаты наблюдений моло-
дой эруптивной звезды PV Cep, полученных на
6-м телескопе САО РАН, с помощью сканирую-
щего интерферометра Фабри-Перо. Наблюдения
были проведены в две эпохи, что позволило изме-
рить собственные движения кинематически вы-
деленных структур в истечении и получить про-
странственную скорость сгустков, а также угол
потока относительно луча зрения. При сравнении
изображений, полученных с интервалом в 17 лет,
был обнаружен новый НН сгусток на расстоянии
около 4  к северу от источника. Был оценен кине-
матический возраст этого сгустка, который в точ-
ности совпадает со временем вспышки PV Cep
2002–2004 гг., что является практически первым
наблюдательным подтверждением гипотезы об-
разования узлов при эпизодических эрупциях.
Угол коллимации истечения оказался очень ши-
роким, особенно нужно отметить огромный дуго-
образный ударный фронт на расстоянии около
одной угловой минуты от источника.

5. ГАЛАКТИКИ

Доклад Ю.А. Абдурасулова (АИ АН РУз) был
посвящен анализу данных наблюдений cD-галак-
тик. С целью изучения физики cD-галактик, на-
блюдаемых в центрах богатых скоплений галак-
тик, авторами были собраны данные их наблюде-
ний и создан каталог, состоящий из 660 объектов.
Проведен статистический анализ данного ката-
лога. В частности, построены необходимые ги-
стограммы физических параметров cD-галактик
и графики взаимосвязи их характеристик. Анализ
полученных результатов показывает, что cD-га-
лактики, в основном, являются эллиптическими,
но также они могут быть линзовидными и спи-
ральными галактиками. Найдены эмпирические
зависимости, в частности, зависимость их возрас-
та от соответствующего значения красного сме-
щения, а также построены необходимые гисто-
граммы.

Темой доклада А.В. Моисеева (САО РАН) был
ионизованный газ вокруг активных галактик в
наблюдениях 2.5-м и 6-м телескопов (к 75-летию
В.Л. Афанасьева). Наряду с релятивистскими
джетами, ионизационные конусы являются од-
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ним из наиболее крупномасштабных примеров
воздействия активных галактических ядер на
окружающую газовую среду как в самих галакти-
ках, так и за их пределами. Исследование конусов
ионизации позволяет не только тестировать
предсказания унифицированной схемы активно-
сти галактического ядра и вносить ограничения
на его параметры, но и изучить газовое окруже-
ние галактики и проследить как светимость ядра
менялась со временем. Изучение кинематики и
ионизационного состояния газа в дисках актив-
ных галактик было начато на 6-м телескопе САО
РАН В.Л. Афанасьевым, одним из первых в мире
он начал использовать для этого методы 3D-спек-
троскопии. В докладе был представлен обзор как
ранних работ по данной теме, так и новых резуль-
татов, полученных на 6-м телескопе с приборами
SCORPIO/SCORPIO-2 и на 2.5-м телескопе
ГАИШ МГУ с прибором MaNGaL.

Ф.У. Ботиров (НУУз) обсуждал зависимости
характеристик балджей от массы центральной
черной дыры и теоретические аспекты их проис-
хождения. Изучение зависимости между массой
сверхмассивных черных дыр в центре спираль-
ных галактик и характеристиками их балджей мо-
жет помочь в проблемах происхождения и эволю-
ции этих галактик. С этой точки зрения данное
исследование является одним из наиболее важ-
ных и актуальных вопросов галактической аст-
рономии и космогонии со времени открытия
сверхмассивных черных дыр. С другой сторо-
ны, изучение этих зависимостей также может
быть полезным инструментом для определения
массы центральной черной дыры в других спи-
ральных галактиках. Авторы пересматривают и
исследуют эмпирические отношения между
массами центральной черной дыры и звездны-
ми массами балджа, дисперсией скоростей и
светимостью балджа. Для этого авторы создали
выборку из спиральных галактик с классиче-
скими, дискообразными, арахисоподобными и
ящикообразными типами балджей [12].

Доклад И.С. Герасимова (ГАИШ МГУ) посвя-
щался кинематике ионизованного газа в карли-
ковой галактике Sextans A. Ветер массивных звезд
и сверхновые оказывают существенное влияние
на структуру, кинематику межзвездной среды и
распространение звездообразования в галакти-
ках. Этот процесс (так называемый “фидбэк”) яв-
ляется важным ингредиентом в космологических
симуляциях, однако понимание его механизмов в
условиях низкой металличности все еще огра-
ничено. Авторы исследовали области звездооб-
разования в близкой (  Мпк) экстремаль-
но низкометалличной ( ) галактике
Sextans A с целью выявить и проанализировать
признаки влияния фидбэка от массивных звезд
на кинематику ионизованного газа. Анализ ос-

≈ 1.3D
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нован на наблюдениях с интерферометром
Фабри-Перо с высоким спектральным разре-
шением ( ), длиннощелевой спектро-
скопии и изображениях в эмиссионых линиях,
полученных на 6-м телескопе БТА САО РАН и
2.5-м телескопе КГО ГАИШ МГУ. Авторы обна-
ружили 10 молодых (  млн. лет) газовых оболо-
чек, расширяющихся под действием фидбэка от
массивных звезд. В двух регионах идентифициро-
ваны явные признаки истечения ионизованного
газа из H II областей. В целом кинематика иони-
зованного газа в Sextans A сильно возмущена
фидбэком от нескольких поколений массивных
звезд и существенно отклоняется от кругового
вращения, наблюдающегося в атомарном газе.

Д.А. Грачев (НИУ ВШЭ) представил результа-
ты численного моделирования статистических
моментов и корреляторов магнитного поля в не-
которых задачах галактического динамо со слу-
чайными коэффициентами. Как правило, эволю-
ция крупномасштабных магнитных полей в га-
лактиках описывается при помощи уравнений
динамо с детерминированными параметрами, ха-
рактеризующими усредненные свойства меж-
звездной среды. Подобный подход представляет-
ся вполне разумным в случае “спокойных” галак-
тик, однако он вряд ли оправдан по отношению к
объектам, в которых происходят бурные процес-
сы, связанные с массовым появлением горячих
областей ионизованного водорода (звездообразо-
вание, взрывы сверхновых и т.д.). В работе авто-
ры представили результаты численного модели-
рования основных статистических характеристик
магнитных полей, полученных для некоторых
стохастических моделей галактического динамо.
В частности, впервые рассмотрен случай, когда и
коэффициент турбулентной диффузии, и коэф-
фициент, отвечающий за альфа-эффект, являют-
ся случайными параметрами.

К.Т. Миртаджиева (АИ АН РУз) посвятила до-
клад сравнению неустойчивостей кольцеобраз-
ных возмущений на фоне пульсирующих 2-х и
3-х-мерных самогравитирующих моделей. Легко
представить себе формирование кольцеобразных
структур в дискообразных системах. Интересно
выяснить, могут ли формироваться кольцеобраз-
ные галактики при неустойчивости сфериче-
ского коллапса? По этой причине авторы изу-
чают проблему гравитационной неустойчиво-
сти кольцеобразных мод возмущений на фоне
2-х и 3-х-мерных нелинейно нестационарных
самогравитирующих моделей. Авторами полу-
чены нестационарные аналоги дисперсионных
уравнений для рассматриваемых мод возмуще-
ний в рамках двух моделей. Построены критиче-
ские диаграммы начального вириального отно-
шения от параметра вращения моделей для каж-
дого случая. Выполнен также сравнительный
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анализ инкрементов гравитационной неустойчи-
вости кольцеобразных мод возмущений на фоне
исследуемых сферической и дисковой моделей.
Анализ полученных результатов показывает, что
кольцеобразные моды возмущений являются бо-
лее неустойчивыми преимущественно в нестаци-
онарном диске Маклорена по сравнению с не-
устойчивостями в сферической неравновесной
модели независимо от значений параметров вра-
щения и начального вириального отношения си-
стем [13].

Галактические циррусы в SDSS Stripe 82 об-
суждались в докладе А.А. Смирнова (ГАО РАН).
Галактические циррусы часто затрудняют иссле-
дования слабых объектов как в нашей Галактике,
так и структур низкой поверхностной яркости за
ее пределами. В представленной работе проводи-
лось исследование цветов отдельных циррусных
филаментов, наблюдаемых в полосе SDSS Stripe
82. Сами филаменты идентифицировались и
вручную, и методами машинного обучения по
всем полям Stripe 82. Важным результатом работы
является то, что методы машинного обучения
позволяют находить циррусы с точностью, сопо-
ставимой с точностью выделения облаков вруч-
ную. Фотометрический анализ отдельных воло-
кон показывает, что, как правило, для ярких фи-
ламентов с поверхностной яркостью меньше 
с квадратной секунды в полосе  ошибка опреде-
ления цветов в среднем меньше . При этом
большинство филаментов имеют следующие цве-
та:  и . Данная
работа обеспечивает полезную основу для буду-
щих исследований объектов низкой поверхност-
ной яркости (циррусов, приливных хвостов,
звездных потоков и т. д.) в глубоких обзорах.

Доклад Д.А. Грачева (Физический факультет
МГУ) был посвящен магнитным полям со слу-
чайными начальными условиями в дисках с
кеплеровской кривой вращения. Магнитные по-
ля большого количества объектов описываются с
помощью механизма динамо. Соответствующие
уравнения теории динамо в трехмерном случае
оказываются достаточно сложными для решения,
поэтому получили широкое распространение
двумерные модели. В случае галактических и ак-
креционных дисков удобно использовать планар-
ное приближение. Отдельного внимания заслу-
живают начальные условия для магнитного поля.
В работе был изучен вопрос о генерации магнит-
ного поля в случае кеплеровской кривой враще-
ния, в наибольшей степени соответствующей ак-
креционным дискам. В рамках простых модель-
ных предположений изучен процесс эволюции
поля в тонком диске при довольно резком изме-
нении скорости вращения [14].

26m

r
0.05m

−0.55 < < 0.73g r −0.01 < < 0.33r i

6. ДИНАМИКА ГРАВИТИРУЮЩИХ СИСТЕМ

Г.Н. Дремова (РФЯЦ ВНИИТФ) обсуждала в
своем докладе частоту приливных разрушений
звезд в поле сверхмассивной черной дыры. Сего-
дня хорошо известно, что в ядре каждой галакти-
ки есть сверхмассивная черная дыра (СМЧД), ак-
тивно контролирующая свою окрестность. Это
подтверждают наблюдательные корреляции ско-
рости звездообразования и темпа газовой аккре-
ции. Одной из причин их общей активизации яв-
ляются приливные разрывы звезд. Оценка их ча-
стоты осложнена эффектами наблюдательной
селекции, большим разбросом в энергетике раз-
рушений звезд и рядом неопределенностей, тре-
бующих знания плотности звездного окружения
СМЧД и распределения их орбит по угловым мо-
ментам. Представляет интерес оценить частоту
приливного разрушения звезд в двух режимах
взаимодействия СМЧД: стационарном (со звез-
дами балджа) и хаотическом (при столкновении
звезд сливающихся галактик). Делается акцент на
побочный продукт приливного разрушения звезд
– сверхскоростные свободные планеты, воспро-
изводимые в модельных экспериментах.

Ж.М. Ганиев (НУУз) в своем докладе провел
анализ спиралевидных возмущений на фоне
пульсирующей модели самогравитирующего дис-
ка. Хорошо известно, что теория спиральной
структуры галактик в исходном состоянии рас-
сматривает равновесную дискообразную модель.
Однако в реальности спиральное возмущение
должно развиваться на фоне нестационарной мо-
дели. Поэтому в данной работе выполнено иссле-
дование спиралевидных возмущений на фоне
нелинейно пульсирующей модели. Авторами по-
лучено соответствующее нестационарное дис-
персионное уравнение (НДУ) для случая  и
произвольного радиального волнового числа .
Однако трудно найти асимптотику данного НДУ
в случае, когда  стремится к бесконечности.
Поэтому авторы поэтапно увеличивали значение

, рассматривая физику конкретных случаев.
Были построены критические диаграммы зависи-
мости “вириальный параметр–степень враще-
ния” для случаев , 20 и 30. Неустойчивость
для моды колебания ;  начинается со
значения вириального параметра  0.217
и доходит до 0.413. Между значениями 
≈ 0.2174–0.2178 имеется очень узкая область
устойчивости, а между значениями 
≈ 0.2379–0.2312 и  наблю-
дается заметный остров устойчивости. С ростом
значения параметра вращения область неустой-
чивости явно растет. Неустойчивость для моды
колебания ;  начинается со значения ви-
риального параметра  и дохо-

= 2m
N

N

N

= 10N
= 2m = 10N

≈0(2 /| |)T U
≈0(2 /| |)T U

≈0(2 /| |)T U
≈ −0(2 /| |) 0.375 0.397T U

= 2m N
≈0(2 /| |) 0.128T U
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дит до 0.146, и в этом случае не наблюдается
остров неустойчивости.

Доклад С.Н. Нуритдинова (НУУз) посвящался
неустойчивости лопсаидального возмущения на
фоне пульсирующего самогравитирующего диска
с анизотропной диаграммой скоростей. Назем-
ные и космические наблюдения показывают, что
ядра многих дискообразных галактик являются
явно смещенными от их геометрического центра.
Этот факт подтверждают также изофоты плотно-
сти и кривые вращения на двух противополож-
ных сторонах галактик. Данное лопсаидальное
явление связано, в частности, с неустойчивостью
моды возмущения с азимутальным волновым
числом , а при этом радиальное волновое
число . Ранее данная неустойчивость рас-
сматривалась многими авторами на примере от-
дельных равновесных моделей. Однако в реаль-
ности формирование самого явления может
происходит только на фоне нестационарных гло-
бальных процессов. Поэтому в данной работе ав-
торами построена пульсирующая самогравитиру-
ющая дискообразная модель с анизотропной диа-
граммой скоростей. На фоне этой нелинейной
модели авторами изучены отдельные моды воз-
мущения с . Построены соответствующие
критические диаграммы зависимости вириально-
го отношения от параметра вращения, а также
графики для инкремента неустойчивости в зави-
симости от этих двух параметров нестационарной
модели.

К.А. Маннапова (НУУз) доложила о результа-
тах исследования эффекта гало в эволюции не-
стационарного диска спиральных галактик. Авто-
ры рассматривали проблему эволюции дисковой
подсистемы галактик с учетом гало. Глобальная
структура диска галактик сильно зависит от мас-
сы и формы гало. С этой целью авторами была
изучена численными методами эволюция нера-
диальных колебаний нестационарного диска, ко-
торый окружен пассивным эллипсоидальным га-
ло с однородной плотностью. Получена система
уравнений эволюции самогравитирующего диска
с учетом гало в виде матричных дифференциаль-
ных уравнений и разработан метод их численного
анализа. Численные расчеты проводились для
различных значений параметров системы, такие
как начальное возмущение, круговая скорость
вращения диска и отношение массы гало к массе
диска, были найдены временн е зависимости
большой и малой полуосей диска. Определены
критические значения параметров системы, при
которых гало стабилизирует нелинейно неради-
альные колебания дисковой подсистемы галак-
тик на ранней стадии их эволюции [15].

В докладе Ф.Т. Шамшиева (НУУз) обсужда-
лись случаи дальнейшей интегрируемости
уравнения движения при наличии локального

= 1m
= 3N

= 1m

′ы

интеграла движения в пространственной моде-
ли. Локальный интеграл, позволяющий сразу
определять поле скоростей для некоторых кон-
кретных начальных условий, был изучен автора-
ми ранее. В данной работе авторы рассматривали
случаи, когда интегрируемость траектории мож-
но продвинуть дальше. Авторы получили анали-
тическую связь между , , ,  данной траекто-
рии, классифицировали возможные случаи и
проанализировали один из них.

7. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В данной работе представлен аналитический
обзор современного состояния проблем звездной
астрономии. Эта статья является очередным ана-
литическим обзором современных задач, стоя-
щих перед звездной астрономией (предыдущие
обзоры были опубликованы в [16–23]). Настоя-
щий обзор создан, преимущественно, по матери-
алам докладов, представленных на конференции
“Современная звездная астрономия – 2022”, ко-
торая проводилась 8–10 ноября 2022 г. в КГО
ГАИШ МГУ и была двенадцатой конференцией
этого цикла. Предыдущие конференции прово-
дились в ГАИШ МГУ (Москва), ГАО РАН
(Санкт-Петербург), ЮФУ (Ростов), КГО ГАИШ
МГУ (Кисловодск), УрФУ (Екатеринбург),
ИНАСАН (Москва), САО РАН (Нижний Архыз).

Результаты, представленные на конференции,
отличались новизной, оригинальностью и акту-
альностью, а доклады вызвали большой интерес у
аудитории, что нашло отражение в большом ко-
личестве вопросов, заданных докладчикам, и в
бурных дискуссиях в кулуарах. Очевидно, линей-
ка конференций “Современная звездная астро-
номия” будет продолжена.
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Численно исследуется возможная эволюция яркой маломассивной рентгеновской двойной систе-
мы Sco X-1 в рамках модели, предполагающей, что донор системы (спутник нейтронной звезды) за-
полняет свою полость Роша. В расчетах учитывается наличие у донора сильного индуцированного
звездного ветра (ИЗВ), возникающего из-за облучения жестким излучением аккрецирующей реля-
тивистской звезды. При этом на примере Sco X-1 исследуются три гипотезы, в рамках которых для
полуразделенных рентгеновских двойных звезд можно получить высокий темп обмена веществом.
Первая гипотеза – наличие у донора сильного ИЗВ при стандартном магнитном торможении. Рас-
четы показали, что в этом случае можно получить высокий темп обмена массой, но при этом донор
не может заполнять полость Роша – он “уходит” под нее. Вторая гипотеза – усиление магнитного
торможения, т.е. увеличение потери углового момента из системы за счет магнитного звездного вет-
ра донора (МЗВ). Такое усиление может быть связано с интенсивным ИЗВ донора при наличии у
него сильного магнитного поля. Численное моделирование показывает, что при усилении МЗВ в

 раз возможен высокий темп обмена веществом при заполнении донором полости Роша. Третья
гипотеза предполагает возможность отмены прямого обмена угловым моментом между орбиталь-
ным моментом системы и моментом аккрецированного вещества, переходящего с маломассивного
донора на более массивный аккретор. При такой отмене исчезает основной процесс, увеличиваю-
щий большую полуось орбиты. Расчеты показывают, что и в этом случае можно получить достаточ-
но высокий темп обмена массой. Однако наиболее вероятной причиной увеличения темпа обмена
в маломассивных рентгеновских двойных системах, возможно, является усиление магнитного тор-
можения.

Ключевые слова: тесные двойные системы, Sco X-1, моделирование, индуцированный звездный ветер
DOI: 10.31857/S0004629923100043, EDN: STTPRU

1. ВВЕДЕНИЕ

Маломассивная рентгеновская двойная систе-
ма Sco X-1 = V818 Sco – это первый компактный
рентгеновский источник, обнаруженный в 1962 г.
за пределами Солнечной системы [1]. Далее, го-
воря о маломассивных рентгеновских двойных
системах, мы также будем использовать обще-
принятую аббревиатуру LMXB (Low-Mass X-ray
Binary). Sco X-1 является самой яркой из извест-
ных LMXB [2]. Ее орбитальный период составля-
ет 18.9 часов. Шкловский [3] впервые предполо-
жил, что Sco X-1 содержит нейтронную звезду
(НЗ). Последующие многочисленные исследова-
ния Sco X-1 в рентгеновском, оптическом и ра-
диодиапазонах (см., напр., [4]) показали, что Sco
X-1 имеет рентгеновский поток на уровне эд-
дингтоновского предела для нейтронной звезды,
что позволяет оценить расстояние до Sco X-1 как

 кпк. Спутник НЗ (оптическая звезда) яв-
ляется маломассивной звездой, и возможно, при-
надлежит к звездам главной последовательности
(ГП). НЗ аккрецирует вещество спутника, при
этом наблюдаемый рентгеновский поток Sco X-1
предполагает высокий темп обмена массой.

Одно из самых последних детальных иссле-
дований этой двойной системы осуществлено
А.М. Черепащуком и соавт. [5, 6], которые вы-
полнили моделирование оптических орбиталь-
ных кривых блеска Sco X-1 в рамках двух моделей.
Первая из них [5] предполагает полное заполне-
ние оптической звездой своей полости Роша (т.е.
система – полуразделенная). В результате моде-
лирования авторами получены результаты, удо-
влетворяющие имеющимся наблюдательным
данным, и найдены оптимальные значения пара-
метров системы, соответствующие данной гипо-
тезе. Сделан вывод, что в рамках этой модели оп-

20

±2 0.5
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тическая звезда (донор) с массой 
обладает значительными избытками радиуса и
светимости для своей массы: , 

 эрг/c. Таким образом, в этой мо-
дели донор является маломассивным субгиган-
том. По оценке авторов [5], его начальная масса
должна превышать 0.8 . Аккреция вещества
донора на НЗ осуществляется в основном через
точку Лагранжа .

Вторая модель [6] предполагает неполное за-
полнение оптической звездой своей полости Ро-
ша (т.е. система – разделенная). В этом случае
нейтронная звезда аккрецирует вещество интен-
сивного звездного ветра донора. Авторы [6] ука-
зывают, что этот ветер может быть индуцирован
сильным прогревом звезды жестким излучением,
возникающим при аккреции. В рамках второй
модели авторам [6] также удалось непротиворе-
чиво описать наблюдаемые оптические кривые
блеска в нижнем и верхнем состояниях (а также
среднюю кривую блеска) и найти оптимальные
значения параметров системы. Согласно этой мо-
дели, донор системы с массой  явля-
ется звездой ГП с радиусом . При этом
степень заполнения донором своей полости Роша
составляет .  равно отношению радиуса
донора к среднему радиусу полости Роша.

Приведем здесь другие полученные в [6] значе-
ния параметров Sco X-1 и информацию об этой
системе. Нейтронная звезда (аккретор) имеет
массу . Радиус аккреционного
диска в системе относительно мал и составляет

.
Болометрическая светимость центральных

частей диска, близкая к рентгеновской свети-
мости системы, меняется от низкого состояния
с  эрг/с до высокого состояния с

 эрг/с. Средняя кривая соответству-
ет  эрг/с. Как отмечают авторы [5,
6], второе и третье значения несколько превыша-
ют эддингтоновский предел для нейтронной звез-
ды. Имеются признаки наличия у нейтронной
звезды джетов [7], таким образом, Sco X-1 может
представлять собой микроквазар.

В нашей предыдущей работе [8], посвященной
Sco X-1, была численно исследована возможная
эволюция этой системы после формирования НЗ
с целью определить, при каких параметрах расче-
тов можно воспроизвести результаты, получен-
ные в работе [6] для модели с неполным заполне-
нием донором полости Роша. Численное моде-
лирование выполнялось в предположении, что
облучение донора жестким излучением аккреци-
рующей нейтронной звезды приводит к появле-

≈ 2 0.4M M

≈ 2 1.25R R bol =L

( )− × 32= 2.1 4.6 10

M

1L

≈ 2 0.4M M
≈ 2 0.4R R

= 0.38D D

± 1 = 1.5 0.1M M

0.35 R

≈ × 376.3 10L
≈ × 383.1 10L

≈ × 381.9 10L

нию у него индуцированного звездного ветра
(ИЗВ). Мы использовали модель ИЗВ, которая
была разработана А.В. Тутуковым и соавт. [9, 10]
и применена к исследованию эволюции двойных
систем с черными дырами звездных масс [10, 11] и
нейтронными звездами [12]. Магнитное тормо-
жение в этих расчетах предполагалось стандарт-
ным. Расчеты, выполненные в работе [8], показа-
ли, что в рамках принятой нами модели ИЗВ, не
выходя за допустимые границы интервала ее па-
раметров, можно получить теоретические треки,
имитирующие возможную эволюцию этой систе-
мы и воспроизводящие ее параметры, получен-
ные в работе [6]. При этом на фазе эволюции, со-
ответствующей современному состоянию Sco X-
1, донор – спутник НЗ с массой  не запол-
няет полость Роша, как и предполагается в [6].

В настоящей работе мы исследуем возмож-
ность осуществления второй модели системы Sco
X-1, полученной А.М. Черепащуком и соавт. в
работе [5], согласно которой донор заполняет
свою полость Роша. Как отмечено выше, такой
донор должен быть маломассивным субгигантом,
т.е. представлять собой ядро проэволюциониро-
вавшей звезды, потерявшей часть оболочки. Кро-
ме того, на примере Sco X-1 нами исследуется во-
прос о том, какой фактор может увеличить темп
потери вещества маломассивными донорами в
полуразделенных LMXB по сравнению с ката-
клизмическими двойными системами, в которых
аккретор является белым карликом. Численные
исследования показали (см., напр., [13, 14]), что
такой высокий темп обмена массой , кото-
рый имеет место для Sco X-1, невозможно полу-
чить в рамках стандартной теории эволюции тес-
ных двойных систем (ТДС) с компактными ак-
креторами, которая хорошо объясняет свойства
катаклизмических двойных звезд. То же самое от-
носится к большинству ярких LMXB. Стоит от-
метить, что яркие LMXB в основном являются
короткопериодическими двойными системами:
их орбитальные периоды не превышают  ч
[15–17]. Численное моделирование эволюции
LMXB в рамках стандартной теории (в предполо-
жении, что донор системы заполняет полость Ро-
ша), дает значения  приблизительно на 1–
2 порядка меньше наблюдаемых в ярких LMXB
[15]. Поэтому необходимо включить в стандарт-
ную теорию дополнительные факторы, увеличи-
вающие скорость потери массы донором в таких
системах.

Кратко перечислим исследуемые в настоящей
статье основные гипотезы, предлагающие такие
факторы:

1) Гипотеза об ИЗВ, т.е. проверка возможно-
сти получить полуразделенную LMXB с высоким

 в предположении, что у донора имеется

0.4 M


EXM

20


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
EXM
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сильный индуцированный звездный ветер, одна-
ко магнитное торможение близко к стандартно-
му.

2) Гипотеза о существенном усилении потери
углового момента из системы посредством маг-
нитного звездного ветра донора. Эта гипотеза уже
детально разрабатывалась в ряде работ (см.,
напр., [13, 14]). Мы также рассматриваем один из
ее вариантов с учетом ИЗВ.

3) Гипотеза об отсутствии прямого обмена
между орбитальным угловым моментом системы
и угловым моментом вещества, переходящего с
менее массивной звезды на более массивную (при
учете ИЗВ).

Стоит отметить еще одну, четвертую гипотезу:
торможение орбитального движения звезд двой-
ной системы в газопылевом диске, в который по-
гружены обе компоненты (circumbinary disk). Од-
нако у Sco X-1 такой диск не обнаружен [13]. Нет
данных о его присутствии и в других подобных
LMXB. Поэтому данная гипотеза здесь не рас-
сматривается.

В части 2 данной статьи дано краткое описа-
ние эволюционной программы, используемой в
расчетах. В части 3 рассмотрены процессы, опре-
деляющие изменение  – большой полуоси ор-
биты двойной системы, и иллюстрируются труд-
ности объяснения большого  в рамках стан-
дартной модели эволюции тесных двойных
систем с компактными аккреторами. В части 4
приведена формула для потери массы звездой по-
средством ИЗВ. В части 5 рассмотрена первая из
перечисленных выше гипотез, в части 6 – вторая,
в части 7 – третья. В части 8 обсужден вопрос о
выборе наиболее вероятной гипотезы.

2. КРАТКОЕ ОПИСАНИЕ МЕТОДА РАСЧЕТА 
ЭВОЛЮЦИИ ТЕСНЫХ ДВОЙНЫХ СИСТЕМ

В настоящей работе, как и в наших предыду-
щих исследованиях, для численного моделирова-
ния использовалась программа расчета эволюции
тесных двойных систем с компактными аккрето-
рами, ориентированная на исследование эволю-
ции звезд на стадиях горения водорода и гелия.
В программе выполняются одновременный рас-
чет эволюции донора и изменения со временем
большой полуоси орбиты системы. Эволюция ак-
кретора не рассматривается, за исключением из-
менения его массы. Орбиты звезд предполагают-
ся круговыми. Если донор заполняет свою по-
лость Роша, то для вычисления темпа потери им
массы при заданных радиусе донора и среднем
радиусе полости Роша используется метод, пред-
ложенный Колбом и Риттером [18]. Используе-
мые в программе физические параметры подроб-
но описаны нами в работе [11].

A


EXM

В расчетах учитываются все процессы, опреде-
ляющие изменение со временем большой полу-
оси орбиты двойной системы (они подробно опи-
саны в части 3). Кроме того, в соответствующих
эволюционных треках добавляется учет инду-
цированного звездного ветра донора, возника-
ющего при облучении жестким излучением ак-
крецирующей релятивистской звезды (формула
для темпа потери вещества за счет ИЗВ дана в
части 4).

В расчетах предполагается, что вещество, те-
ряемое донором, но не захватываемое аккрето-
ром, уносит с собой орбитальный удельный мо-
мент донора. Считается, что темп аккреции на
релятивистскую звезду ограничен эддингтонов-
ским пределом, а при его превышении неаккре-
цированное вещество, уходящее из области вбли-
зи этой звезды, уносит с собой орбитальный
удельный момент аккретора.

Эволюционные расчеты в настоящей работе
выполнены на примере тесной двойной системы,
аккретором которой является нейтронная звезда
с начальной массой , а донором –
проэволюционировавшая звезда с начальной
массой . Предполагается, что в начальный
момент, т.е. после формирования в системе ней-
тронной звезды, донор заполняет свою полость
Роша.

3. ПРОЦЕССЫ, ОПРЕДЕЛЯЮЩИЕ 
ЭВОЛЮЦИЮ ТЕСНЫХ ДВОЙНЫХ ЗВЕЗД 

С КОМПАКТНЫМИ АККРЕТОРАМИ
Кратко опишем основные процессы, которы-

ми определяется эволюция ТДС с компактными
аккреторами (нейтронными звездами или черны-
ми дырами звездных масс):

1) обмен массой между компонентами систе-
мы;

2) потеря вещества и углового момента систе-
мой при уходе из нее части звездного ветра доно-
ра, а также при уходе вещества, не аккрецирован-
ного компактной компонентой, если темп аккре-
ции ограничен эддингтоновским пределом, а
темп захвата превышает его;

3) потеря момента системой вследствие излу-
чения гравитационных волн (ИГВ);

4) магнитное торможение, т.е. потеря момента
системой посредством магнитного звездного вет-
ра (МЗВ) донора (если он имеет достаточно мас-
сивную конвективную оболочку).

В результате изменение со временем большой
полуоси орбиты  представляет собой сумму со-
ответствующих производных, определяемых эти-
ми процессами:

(1)

( )− 1.2 1.4 M

1 M

A

+ + +    
EX SW GR MSW= .A A A A A
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В дальнейшем будем называть отдельные слагае-
мые правой части этой формулы первой, второй,
третьей и четвертой составляющими производ-
ной .

Первая составляющая  обусловлена обме-
ном массой между компонентами, в данном слу-
чае аккрецией вещества донора на компактную
звезду. В стандартной теории эволюции ТДС из-
менение  со временем при консервативном об-
мене массой описывается классической форму-
лой Пачинского-Хуанга, которая была впервые
предложена в работах [19, 20]. Эта формула осно-
вана на предположении о сохранении углового
момента системы в ходе обмена:

(2)

Здесь  и  – массы аккретора и донора соот-
ветственно,  – темп обмена массой (эта вели-
чина отрицательна). Если  (типичная для
LMXB ситуация), то при переходе с быстро дви-
жущейся по орбите звезды на звезду, движущую-
ся медленнее, вещество должно уменьшить свой
угловой момент. В результате при сохранении уг-
лового момента системы должен увеличиться ор-
битальный момент и, следовательно, большая по-
луось орбиты. Таким образом, обмен массой бу-
дет действовать в направлении увеличения .
Однако ниже мы обсуждаем возможность того,
что в реальных ТДС формула (2) может оказаться
некорректной.

Вторая составляющая  обусловлена поте-
рей массы и момента из системы с незахвачен-
ным веществом звездного ветра донора, а также с
веществом, уходящим из области вблизи аккрето-
ра, если скорость аккреции превышает эддингто-
новский предел и ограничена им. Если потерян-
ное системой вещество уносит удельный угловой
момент соответственно донора и аккретора, то

 также действует в направлении увеличения 
(поскольку одновременно с потерей углового мо-
мента уменьшается масса донора). В общем слу-
чае, когда имеют место обе указанные потери ве-
щества,  дается формулой:

(3)

Здесь  – темп потери из системы незахва-
ченного аккретором вещества звездного ветра до-
нора,  – темп потери неаккрецированного
вещества из области вблизи аккретора.
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Необходимо отметить, что аккреционные дис-
ки в LMXB имеют собственный звездный ветер,
который также может усиливаться из-за облуче-
ния диска жестким излучением аккрецирующей
релятивистской звезды (см., напр., [21–24]). На-
личие такого ветра может увеличить потерю ве-
щества и углового момента из системы и повли-
ять на ее эволюцию. Однако в настоящей работе
мы не включаем в расчеты звездный ветер диска,
поскольку эта проблема требует специального
исследования.

Влияние  и  на изменение  хорошо
иллюстрируют соответствующие им классиче-
ские инварианты. Если определяющим процес-
сом эволюции ТДС является консервативный
обмен массой, то выполняется консервативный
инвариант: . Если же обмена
массой нет, а определяющим процессом явля-
ется потеря вещества донором за счет звездного
ветра, то выполняется джинсовский инвариант:

. В обоих случаях  увеличи-
вается, но при обмене веществом значительно
быстрее.

Следующие две составляющие производной 
действуют в направлении ее уменьшения. Третья
составляющая  обусловлена потерей момента
системой при излучении гравитационных волн.
Соответствующее уменьшение  описывается
формулой [25]:

(4)

Ввиду сильной зависимости правой части этой
формулы от  значение данного процесса резко
возрастает с уменьшением полуоси орбиты. Од-
нако этот процесс важен только при малых орби-
тальных периодах  менее 10 ч, поэтому, хотя он
учитывается в расчетах, в настоящей статье мы не
рассматриваем подробно его влияние.

Для ТДС с периодами больше 10 ч более важ-
ную роль играет четвертая составляющая ( ),
обусловленная магнитным торможением, т.е. по-
терей углового момента из системы с магнитным
звездным ветром донора. Необходимо отметить,
что в настоящее время отсутствует полная теория
торможения вращения звезд посредством МЗВ.
Предложено несколько полуэмпирических и
теоретических формул, описывающих этот про-
цесс (подробнее этот вопрос обсуждался нами в
работе [26]).

При исследовании эволюции катаклизмиче-
ских двойных звезд и LMXB наиболее часто ис-
пользовалась полуэмпирическая формула Ску-
манича [27]. Она основана на полученной из
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наблюдений скорости торможения вращения
маломассивных звезд ГП за счет МЗВ:

(5)

где  – экваториальная скорость звезды в см/с,
– ее возраст в секундах,  – коэффициент, зна-

чение которого составляет 0.7–1.8 (оценен из на-
блюдений).

В эволюционных раcчетах используется соот-
ветствующая этой формуле зависимость  от 
(где  – угловая скорость вращения звезды). Для
закона (5) эта зависимость имеет вид:

(6)

Изменение со временем  (углового момента
вращения донора) для вращения, близкого к
твердотельному, описывается формулой

(7)

Здесь  – безразмерный момент инерции донора
в единицах . Если имеет место обмен угло-
вым моментом между осевым и орбитальным вра-
щением донора, то изменение  при потере мо-
мента за счет МЗВ определяется соотношением:

(8)

где  – орбитальный угловой момент системы.
В итоге можно получить следующий закон для
уменьшения  со временем:

(9)

Именно эта формула используется в настоящих
исследованиях. Здесь  – коэффициент, уточня-
ющий этот закон в соответствии с наблюдатель-
ными данными. Он определяется из сравнения
наблюдаемой и теоретической ширины пробела в
периодах для катаклизмических двойных звезд.
В наших расчетах для стандартной модели ис-
пользовалось значение .

Характерно, что в стандартной модели эво-
люции ТДС направление изменения орбиталь-
ного периода  для полуразделенных двойных
систем в основном зависит от свойств донора.
При  средний радиус полости Роша для
звезды с массой  дается формулой [28]: 

. С другой стороны, со-

гласно третьему закону Кеплера 

 часов (  и массы здесь выражены в сол-
нечных единицах). Из этих двух формул полу-
чаем соотношение:  часов. Ес-
ли в ходе эволюции система остается полураз-
деленной, то . Продифференцировав
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полученное соотношение для , получаем
условие для уменьшения периода со временем:

. В противном случае  бу-
дет увеличиваться. В частности, увеличение  бу-
дет иметь место для вырожденных доноров, для
которых радиус увеличивается с уменьшением
массы, а также для проэволюционировавших
звезд, для которых при уменьшении массы радиус
либо уменьшается медленно, либо увеличива-
ется. Кроме того, на значение производной

 может оказать сильное влияние
отклонение звезды от равновесия при большом
темпе потери массы, когда звезда “стремится”
выйти за пределы своей полости Роша. Такое
отклонение может сменить направление изме-
нения .

Рисунок 1 иллюстрирует некоторые типичные
теоретические треки для консервативной тесной
двойной системы с нейтронной звездой и доно-
ром начальной солнечной массы, рассчитанные
нами для настоящей статьи в рамках стандартной
модели. Начальная масса НЗ в этих треках приня-
та минимальной ( ), чтобы при такой же
массе донора, как в Sco X-1, масса НЗ не слишком
сильно отличалась от соответствующего парамет-
ра Sco X-1. Параметры треков даны в табл. 1.
В момент заполнения полости Роша донор либо
находится на ГП (трек 1), либо уже имеет неболь-
шое гелиевое ядро с относительной массой 0.013,
0.033, 0.104 (треки 2, 3, 4 соответственно).

Трек 4 демонстрирует влияние эволюционно-
го расширения донора, которое приводит к уве-
личению периода системы. В треках 1–3, в кото-
рых донор находится на более ранних стадиях
эволюции, этот эффект не имеет места, и период
системы на протяжении большей части трека
уменьшается. “Пробел” в треке 1 (“уход” донора
под полость Роша) обусловлен полным переме-
шиванием донора при , после кото-
рого МЗВ исчезает [12]. Трек 2 характерен для
сравнительно узкой области начальных значений
массы гелиевого ядра донора, при которых систе-
ма в ходе эволюции попадает в область очень ко-
ротких периодов. Там определяющим процессом
является потеря углового момента при излучении
гравитационных волн. В результате сильного уве-
личения  полуось орбиты и объем полости Ро-
ша быстро уменьшаются, что приводит к увели-
чению темпа обмена веществом. Но в дальней-
шем усиливающееся вырождение вещества
звезды при уменьшении массы до  обу-
словливает существование минимального перио-
да, после которого  начинает увеличиваться. Та-
кова же причина наличия минимального периода
в треке 1.

Более непосредственное отношение к теме ис-
следования имеет трек 3, который расположен в

P

∂ ∂ *2 2(ln )/ (ln ) 1/3R M P
P

∂ ∂2 2(ln )/ (ln )R M

P

1.2 M

≈ 2 0.3M M
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области бифуркации, разделяющей треки, иду-
щие в направлении уменьшения , и треки, в ко-
торых  увеличивается. В этом треке орбиталь-
ный период при  близок к периоду
Sco X-1. Однако  в этот момент составляет

только , что в 13 раз меньше эд-
дингтоновского предела для нейтронной звезды

, близкого к .

Таким образом, чтобы получить в LMXB, по-
добной Sco X-1, теоретический темп обмена ве-
ществом, близкий к эддингтоновскому пределу
для НЗ, необходимо включить в стандартную
картину эволюции дополнительный фактор. Как
отмечено во Введении, мы рассматриваем здесь
три гипотезы, позволяющие это сделать. Соот-
ветствующие этим гипотезам дополнительные
факторы оказывают влияние на процессы, как

P
P

2 = 0.4M M


exM
−× 

91.2 10 /годM


EddM −× 

81.5 10 /годM

увеличивающие, так и уменьшающие большую
полуось орбиты.

Численные исследования выполнены на при-
мере системы Sco X-1. При этом мы не ставим за-
дачу точного подбора характеристик этой систе-
мы в каждом исследуемом случае. Например, ор-
битальный период подбирается с точностью
~0.5 ч, а темп обмена массой считается подходя-
щим, если он достигает  эддингтоновского
предела. Цель этого исследования – выяснить, в
каком случае возможно формирование полураз-
деленной LMXB, близкой по своим характери-
стикам к Sco X-1.

4. МОДЕЛЬ ИНДУЦИРОВАННОГО 
ЗВЕЗДНОГО ВЕТРА

В системе с релятивистским аккретором донор
будет облучаться жестким излучением, возника-
ющим при аккреции. В наших исследованиях

0.8

Рис. 1. Некоторые типичные консервативные треки для LMXB, рассчитанные в рамках стандартной модели, на диа-
грамме “логарифм орбитального периода – логарифм темпа потери массы донором”. На рисунке указаны номера тре-
ков согласно табл. 1. В треке 1 донор в момент заполнения полости Роша находится на ГП, в треках 2, 3, 4 он имеет
гелиевое ядро с относительной массой 0.013, 0.033, 0.104 соответственно. Стрелки показывают направление измене-
ния орбитального периода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой

. Горизонтальные линии (штриховая, штрихпунктирная и сплошная) показывают значения темпа аккреции на
НЗ, соответствующие низкому и высокому состоянию Sco X-1 и средней кривой. Вертикальная пунктирная линия со-
ответствует орбитальному периоду Sco X-1.
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предполагается, что в результате у донора появля-
ется сильный индуцированный звездный ветер,
обусловленный этим облучением. Нами исполь-
зуется сравнительно простая самосогласованная
аналитическая модель для описания ИЗВ. Эта
модель использовалась в наших предыдущих ис-
следованиях [8, 11, 12]. Поскольку она подробно
описана в предыдущей статье [8], приведем здесь
только окончательную формулу для  – ско-
рости потери вещества посредством ИЗВ:

(10)

Здесь  – темп аккреции вещества на реляти-
вистскую звезду,  – отношение скорости


ISWM

− α× ×
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MM f
R

R M
M A
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α ISW

звездного ветра донора к параболической скоро-
сти на его поверхности. Параметры донора , 
и большая полуось орбиты  выражены в солнеч-
ных единицах,  и  выражены в год.

Темп аккреции вещества ИЗВ на релятивист-
скую звезду вычислялся нами с использованием
классической формулы Бонди-Хойла:

(11)

Чем меньше , тем больше доля звездного вет-
ра донора, захватываемая аккретором, и тем
больше темп аккреции. Причем эта зависимость
достаточно сильная, поскольку доля захватывае-
мого вещества обратно пропорциональна .

Если донор заполняет полость Роша, 
, где  – темп обмена массой
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Таблица 1. Параметры треков, показанных на рисунках

Примечание.  – номер трека, GYP – номер гипотезы, в рамках которой сделаны расчеты (треки 1–4 рассчитаны в рамках
стандартной модели),  – начальная масса донора,  – начальная масса аккретора,  – начальная относительная
масса гелиевого ядра донора (для проэволюционировавших, но еще не имеющих гелиевых ядер доноров в треках 7, 8, 18 ука-
зано значение ),  – коэффициент эффективности ИЗВ,  – отношение скорости звездного ветра к параболической
скорости на поверхности донора,  – коэффициент увеличения  при расчетах с усиленным магнитным торможением.
Следующие параметры относятся к моменту, когда :  – орбитальный период,  – темп потери массы доно-
ром,  – темп аккреции на нейтронную звезду,  – степень заполнения донором полости Роша,  – масса аккретора.

N GYP  h
/yr /yr

1 – 1.0 1.2 0.000 – – 1 4.0 1.00 1.7
2 – 1.0 1.2 0.013 – – 1 15.1 1.00 1.8
3 – 1.0 1.2 0.033 – – 1 19.6 1.00 1.8
4 – 1.0 1.2 0.104 – – 1 52.9 1.00 1.7
5 I 1.0 1.4 0.033 1.0 1.0 1 34.4 0.62 1.6
6 I 1.0 1.4 0.008 1.0 1.0 1 28.4 0.59 1.4
7 I 1.0 1.4 0.00009 1.0 1.0 1 23.5 0.55 1.4
8 I 1.0 1.4 0.006 1.0 1.0 1 20.0 0.51 1.4
9 I 0.5 1.45 0.000 2.5 0.5 1 18.9 0.38 1.5

10 I 0.4 1.5 0.121 1.5 1.0 1 19.3 0.97 1.5
11 I 0.4 1.5 0.121 1.0 1.0 1 19.2 0.97 1.5
12 II 1.0 1.2 0.033 – – 10 12.8 1.00 1.4
13 II 1.0 1.4 0.060 1.0 1.0 5 18.9 0.92 1.5
14 II 1.0 1.4 0.070 1.0 1.0 10 19.2 0.99 1.5
15 II 1.0 1.4 0.081 1.0 1.0 20 18.8 1.00 1.5
16 III 1.0 1.4 0.033 – 1 16.0 1.00 1.9
17 III 1.0 1.2 0.041 0.5 0.5 1 18.7 0.95 1.7
18 III 1.0 1.2 0.003 1.0 0.5 1 19.0 0.51 1.6
19 III 1.0 1.2 0.041 0.5 1.0 1 19.0 0.99 1.3

2 0( ) ,M

M
1 0( ) ,M
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через точку Лагранжа . Если донор не заполняет
полость Роша, . Кроме того, в на-
ших расчетах предполагалось, что темп аккреции
ограничен эддингтоновским пределом для аккре-
тора. В случае превышения этого предела в каче-
стве  берется предельное значение, а осталь-
ное вещество считается потерянным из системы.

В формулу (10) добавлен коэффициент  – па-
раметр порядка единицы, учитывающий неопре-
деленность принятого формализма в нашей ана-
литической модели ИЗВ. В дальнейшем мы будем
называть его коэффициентом эффективности
ИЗВ. В результате формула (10) для темпа ИЗВ
содержит два основных параметра порядка еди-
ницы –  и , от которых существенно зави-
сят результаты расчетов. При этом индуцирован-
ный звездный ветер тем сильнее, чем больше  и
чем меньше .

Как отмечено выше, темп ИЗВ и его доля, за-
хватываемая аккретором, сильно зависят от .
Поэтому приобретает большое значение вопрос о
величине этого параметра. Этот вопрос достаточ-
но сложен. В наших исследованиях мы предпола-
гаем, что скорость вещества звездного ветра по-
рядка параболической скорости на поверхности
донора, и рассматриваем  в интервале 0.5–
1.0. Но значения этого параметра для реальных
ТДС могут существенно отличаться от принятых
нами. Например, для звездного ветра массивных
О, В звезд ГП  с возможной зависи-
мостью от температуры (массы) звезды [29, 30].
Однако, что очень важно для нашей задачи, зона
ускорения этого ветра занимает несколько радиу-
сов звезды [31, 32]. Это означает, что для тесных
двойных звезд  на уровне орбиты аккретора
может быть существенно меньше единицы. Ко-
нечно, механизмы ускорения обычных радиатив-
ных ветров горячих звезд отличаются от ускоре-
ния индуцированного ветра холодных доноров
рентгеновских двойных околосолнечной массы.
Поэтому для дальнейшего прогресса в направле-
нии изучения роли индуцированного звездного
ветра в эволюции LMXB необходимо развитие его
численной модели.

5. РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТОВ В РАМКАХ 
ПЕРВОЙ ГИПОТЕЗЫ О НАЛИЧИИ ИЗВ 

ПРИ СТАНДАРТНОМ МАГНИТНОМ 
ТОРМОЖЕНИИ

Первая гипотеза представляет собой проверку
возможности получить полуразделенную LMXB с
высоким  в предположении, что у донора име-
ется сильный индуцированный звездный ветер,
однако магнитное торможение близко к стан-

1L
 

acc acc,ISW=M M


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f

f α ISW

f
α ISW

α ISW

α ISW

α& &ISW1 3

α ISW


exM

дартному. Рентгеновская двойная система с ИЗВ
существенно отличается от “стандартной” ТДС с
компактной компонентой. Если система полу-
разделенная, то к аккреции из точки Лагранжа 
добавляется дополнительная аккреция вещества
ИЗВ, в результате темп обмена веществом суще-
ственно увеличивается. Если система разделен-
ная, то темп аккреции также возрастает по срав-
нению со стандартным случаем, когда аккреци-
руется только часть сравнительно слабого
звездного ветра донора. Усиление аккреции за-
метно увеличивает  – первую составляющую
производной . К тому же вторая составляющая

, обусловленная уходом из системы части
ИЗВ, также играет большую роль в увеличении 
(в отличие от обычных двойных систем со слабым
ветром донора). Поэтому при учете ИЗВ сумма

, увеличивающая  и объем полости Ро-
ша, превосходит соответствующую сумму для
стандартной модели. При этом, чем меньше ухо-
дящая из системы доля ветра, тем больше эта сум-
ма. В результате, как будет показано ниже, при
стандартных предположениях о магнитном тор-
можении возникает проблема “ухода” донора под
полость Роша в ходе эволюции системы. При
этом LMXB уже не будет “классической” полу-
разделенной системой.

Целью данных расчетов была попытка выяс-
нить, можно ли избежать такого “ухода” для про-
эволюционировавшего донора, имеющего значи-
тельно больший радиус, чем звезда ГП. Однако,
как показывают расчеты, получить с таким доно-
ром полуразделенную двойную систему, имити-
рующую Sco X-1, в рамках первой гипотезы не
удается.

Рисунок 2 иллюстрирует характер эволюции
системы при проэволюционировавшем доноре с
начальной массой . На этом рисунке
изображен ряд треков, рассчитанных для различ-
ных начальных стадий эволюции донора. Пара-
метры треков даны в табл. 1. Для треков 5, 6 на-
чальная относительная масса гелиевого ядра рав-
на 0.033 и 0.008, для треков 7, 8 это ядро еще не
сформировалось, но концентрация водорода в
центре звезды уже мала и составляет  и

 соответственно. Значение  – коэффици-
ента эффективности ИЗВ для треков 5–8 равно
1.0, что соответствует достаточно интенсивному
ветру. Характерная черта всех треков: орбиталь-
ный период быстро увеличивается, и донор почти
сразу “уходит” под полость Роша. К моменту, ко-
гда его масса уменьшается до , степень за-
полнения им полости Роша  (равная отноше-
нию радиуса донора к среднему радиусу полости
Роша) уменьшается тем больше, чем менее про-
эволюционировавшей была звезда в начальный
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момент. Для треков 5, 6, 7, 8 значение  составля-
ет 0.62, 0.59, 0.54, 0.51 соответственно. Как видно
на рисунке, темп потери массы донором при этом
также падает. Уменьшается и отношение  к
эддингтоновскому пределу, которое для этих тре-
ков равно 0.05, 0.03, 0.02, 0.01 соответственно.
Дальнейшее продвижение в сторону еще менее
проэволюционировавшего в начальный момент
донора приведет как раз к результату, полученно-
му в предыдущей статье [8]: при массе  до-
нор будет звездой ГП с  около 0.4, и может иметь
высокий темп потери массы, если коэффициент
эффективности ИЗВ  будет существенно превы-
шать единицу. Соответствующий трек из статьи
[8] также изображен на рис. 2 (трек 9), значение 
для него равно 2.5. Отметим, что для проэволю-
ционировавших доноров увеличение  только
приведет к еще более быстрому увеличению пе-
риода. Таким образом, включение ИЗВ в расчет

D


exM

0.4 M
D

f

f

f

эволюции системы с проэволюционировавшим
донором, начальная масса которого значительно
превышает , при стандартных предполо-
жениях о магнитном торможении не дает воз-
можности имитировать Sco X-1 с заполняющим
полость Роша донором-субгигантом. Возможна
только имитация для разделенной системы, и в
этом случае орбитальный период увеличивается.

Однако если предположить, что начальная
масса донора в момент формирования НЗ и рас-
сеивания общей оболочки близка к текущему
значению , то имитация полуразделенной
системы становится возможной. На рис. 3 изоб-
ражены два трека, для которых начальная масса
донора равна , и донор представляет собой
ядро проэволюционировавшей звезды, заполня-
ющее полость Роша в начальный момент, после
образования НЗ. Относительная масса гелиевого
ядра донора равна в это время 0.12. Параметры

0.4 M

0.4 M

0.4 M

Рис. 2. Треки с ИЗВ и стандартным магнитным торможением для проэволюционировавшего донора с начальной мас-
сой  на диаграмме “логарифм орбитального периода – логарифм темпа потери массы донором”. На рисунке ука-
заны номера треков согласно табл. 1. Для треков 5 и 6 начальная относительная масса гелиевого ядра равна 0.033 и

0.008, для треков 7 и 8 концентрация водорода в центре звезды составляет  и . В треке 9 донор находится
на ГП. Для треков 5–7 , для трека 9 . Стрелки показывают направление изменения орбитального пери-
ода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой . Горизонтальные
линии и вертикальная линия – те же, что на рис. 1.
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треков даны в табл. 1. Включение в расчеты ИЗВ
позволяет получить достаточно высокий темп об-
мена массой, превышающий эддингтоновский
предел. Коэффициент эффективности  равен
1.5 для трека 10 и 1.0 для трека 11, при этом отно-
шение  к эддингтоновскому пределу состав-
ляет 1.0 и 0.7 соответственно. Значение  для
обоих треков близко к 0.97. Наиболее подходя-
щим для имитации Sco X-1 (по значениям перио-
да и ) можно считать трек 10. Орбитальный
период в этом треке в области  уве-
личивается.

Таким образом, имитация Sco X-1 с заполняю-
щим полость Роша маломассивным субгигантом
в этом случае формально возможна. Однако оста-
ется нерешенной проблема происхождения такой
двойной системы. Возможно, что такой донор
мог быть захвачен нейтронной звездой при столк-
новении. Предположение о таком происхожде-
нии Sco X-1 высказывается, например, в работе
[33], в которой исследуется орбита Sco X-1 в Га-

f


EXM

D


EXM

2 = 0.4M M

лактике. Авторы [33] считают, что галактоцен-
трическая кинематика Sco X-1 аналогична кине-
матике самых древних звезд и шаровых скопле-
ний внутреннего галактического гало, и поэтому
наиболее вероятно, что эта двойная система обра-
зовалась в результате близкого столкновения в
шаровом скоплении. Если принять такую точку
зрения, становится возможным появление в си-
стеме маломассивного субгиганта, лишившегося
оболочки на фазах эволюции, предшествующих
столкновению с НЗ.

6. РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТОВ В РАМКАХ 
ВТОРОЙ ГИПОТЕЗЫ ОБ УСИЛЕНИИ 

МАГНИТНОГО ТОРМОЖЕНИЯ

Вторая возможность увеличить темп потери
массы донором LMXB – это усиление процесса,
уменьшающего , т.е. в данном случае увеличе-
ние (по абсолютной величине) составляющей

, соответствующей магнитному торможе-
нию. Это увеличение должно быть достаточно

A


MSWA

Рис. 3. Треки с проэволюционировавшими донорами с начальной массой  на диаграмме “логарифм орбиталь-
ного периода – логарифм темпа потери массы донором”. На рисунке указаны номера треков согласно табл. 1. Для тре-
ка 10 , для трека 11 . Стрелки показывают направление изменения орбитального периода системы в ходе
ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой . Горизонтальные линии и вертикаль-
ная линия – те же, что на рис. 1.
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сильным, чтобы влияние  превзошло влия-
ние . В результате быстрое уменьшение  при-
ведет к ускоренному сокращению объема поло-
сти Роша, и в итоге к росту теоретического темпа
обмена массой до значений , близких к на-
блюдаемым в Sco X-1 и в других подобных систе-
мах [13, 14].

Усиление магнитного торможения в ходе эво-
люции Sco X-1 рассматривалось, в частности, в
работах [13, 14]. В них предлагаются детально раз-
работанные конкретные гипотезы. Модель маг-
нитного торможения, предложенная в [13], осно-
вана на предположении, что для проэволюцио-
нировавших звезд потеря вещества и момента с
магнитным звездным ветром существенно боль-
ше, чем для звезд ГП. В работе [14] предполагает-
ся, что исходно донор Sco X-1 был звездой Ар/Вр
промежуточной массы с аномально сильным маг-
нитным полем. В результате потеря вещества та-
кой звездой сопровождается интенсивной поте-
рей углового момента посредством магнитного
поля.

Кроме того, предположение о возможности
усиления магнитного торможения высказыва-
лось при исследовании скорости уменьшения ор-
битального периода нескольких других конкрет-
ных LMXB. В работе [34] изучается возможная
причина быстрого уменьшения периода трех
LMXB с черными дырами: KV UMa, A0620–00,
Nova Muscae 1991. Сделан вывод, что это умень-
шение может быть обусловлено увеличением по-
тери момента из системы с МЗВ донора. В работе
[35] исследуется LMXB с нейтронной звездой AX
J1745.6–2901, которая обнаружила аномально
быстрое уменьшение периода. Скорость этого
уменьшения превышает вклад всех процессов по-
тери углового момента двойной системой в стан-
дартной модели. Авторы [35] считают, что усиле-
ние магнитного торможения может объяснить
эти наблюдения.

В настоящей работе мы предполагаем, что при
существенном усилении звездного ветра донора в
результате облучения жестким излучением может
увеличиться также и связанная с магнитным по-
лем потеря углового момента из системы, если у
донора имеется достаточно сильное магнитное
поле. Усиление магнитного торможения модели-
руется в наших расчетах путем увеличения коэф-
фициента  в формуле (9). Цель таких расчетов –
оценить, во сколько раз надо увеличить ,
чтобы имитация Sco X-1 с заполняющим полость
Роша донором стала возможной.

На рис. 4 представлено сравнение стандартно-
го консервативного трека в области бифуркации
(трек 3) и тестового трека, рассчитанного с целью
показать, как влияет на эволюцию двойной си-
стемы увеличение  в 10 раз (трек 12). Этот те-
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
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стовый трек рассчитан без учета ИЗВ. В треке 12
темп потери массы донором существенно возрас-

тает, при  он достигает , и
таким образом увеличивается в 17 раз (превышая
эддингтоновский предел для НЗ).

Добавление в расчеты ИЗВ с коэффициентом
эффективности , равным 1.0, заметно меняет
более поздние стадии эволюции системы, по-
скольку, как отмечено выше, в этом случае суще-
ственно возрастает сумма , действую-
щая в направлении увеличения . В результате
происходит “уход” донора под полость Роша. На
какой стадии эволюции системы это будет иметь
место – зависит от степени увеличения магнитно-
го торможения.

На рис. 5 показаны треки для , увеличен-
ного в 5, 10, 20 раз (треки 13, 14, 15), рассчитанные
с учетом ИЗВ. Параметры треков даны в табл. 1.
При  донор полностью остается в
полости Роша только при увеличении  в
20 раз (трек 15), и даже при этом основная часть

 обусловлена ИЗВ. Общий темп потери массы
донором превосходит в этом случае эддингтонов-
ский предел. “Уход” донора под полость Роша в
этом треке наступает, когда  уменьшается до

. При увеличении  в 5 и 10 раз (тре-
ки 13 и 14) значение  при  равно
0.92 и 0.99, и вся потеря массы донором на этой
фазе осуществляется за счет ИЗВ. Соответствую-
щие значения  составляют 0.5 и 0.7 эддингто-
новского предела (поскольку аккрецируется
только часть ветра). Отметим, что при , близких
к 0.99, все-таки можно считать, что донор запол-
няет полость Роша, хотя реальная скорость обме-
на веществом зависит уже в основном от ИЗВ.

Таким образом, численное моделирование по-
казало, что если увеличить  более чем на по-
рядок, т.е. приблизительно пропорционально
увеличению темпа потери массы донором (кото-
рый в основном определяется ИЗВ), то донор мо-
жет остаться в полости Роша. В итоге в рамках
предположения о том, что в случае появления у
донора интенсивного ИЗВ одновременно усили-
вается и магнитное торможение, можно получить
полуразделенную систему, имитирующую Sco X-1.
Наиболее подходящим для имитации Sco X-1
(по значениям периода и ) можно считать
трек 15. Орбитальный период в этом треке в обла-
сти  уменьшается.
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7. РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТОВ В РАМКАХ 
ТРЕТЬЕЙ ГИПОТЕЗЫ ОБ ОТМЕНЕ 

ПРЯМОГО ОБМЕНА 
УГЛОВЫМ МОМЕНТОМ

В качестве третьей гипотезы мы рассматрива-
ем возможность уменьшения  – первой со-
ставляющей производной , которая сильнее
всего действует в направлении увеличения . Как
отмечено выше, стандартная модель эволюции
двойных систем с компактными аккреторами ис-
пользует для изменения  со временем классиче-
скую формулу Пачинского–Хуанга (2), осно-
ванную на предположении о прямом консерва-
тивном обмене между орбитальным угловым
моментом системы и угловым моментом веще-
ства, переходящего с быстро движущегося мало-
массивного донора на медленнее движущийся
более массивный аккретор. Тем не менее в вопро-
се о возможности прямого обмена угловым мо-
ментом нет полной ясности, как и в вопросе о
механизме этого обмена. Суммарный угловой
момент двойной системы включает в себя орби-


EXA

A
A

A

тальный угловой момент двух звезд, моменты их
осевого вращения, момент аккреционного диска
(при его наличии) и момент потоков вещества в
системе, в частности, джетов, если они есть. Если
аккреция имеет дисковый характер, то перетека-
ющее вещество вначале присоединяется к аккре-
ционному диску, увеличивая его угловой момент.
К поверхности компактной компоненты веще-
ство может присоединяться либо в экваториаль-
ной области, либо в районе полюсов (если аккре-
тор имеет сильное магнитное поле). Возможно,
конкретный механизм передачи момента и сте-
пень, в которой осуществляется рассматриваемый
обмен моментом, в этих двух случаях различны.

Если в системе есть джеты, то избыток момен-
та аккрецируемого вещества в принципе может
передаваться и веществу джетов. Джеты могут
иметь прецессионное движение (см., напр.,
[36]). Кроме того, с 2003 г. исследуется пробле-
ма вращения джетов, основанная на модели
магнито-центробежного ускорения (см. ссылки
на работы, посвященные исследованию этого
явления, в [2]).

Рис. 4. Сравнение двух треков на диаграмме “логарифм орбитального периода – логарифм темпа потери массы доно-
ром”. На рисунке указаны номера треков согласно табл. 1. Трек 3 – стандартный консервативный трек в области би-
фуркации, трек 12 рассчитан с увеличением  в 10 раз, без учета ИЗВ. Стрелки показывают направление измене-
ния орбитального периода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой

. Горизонтальные линии и вертикальная линия – те же, что на рис. 1.
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В результате гипотетически можно предполо-
жить, что избыточный угловой момент аккреци-
руемого вещества, переходящего на медленнее
движущийся более массивный аккретор, не до-
бавляется к орбитальному моменту системы, а пе-
реходит в угловой момент находящихся в системе
газовых потоков.

Кроме того, имеются исследования, показы-
вающие, что для реальных двойных систем мо-
дель Пачинского–Хуанга и соответственно фор-
мула (2) могут быть некорректными (см., напр.,
[37–39]). В указанных работах детально изучается
консервативный обмен веществом в тесных двой-
ных звездах с эллиптическими орбитами. При ис-
следовании относительного движения звезд в
ТДС принимаются во внимание гравитационное
взаимодействие между звездами, реактивные си-
лы, гравитационное воздействие на звезды пото-
ков аккрецируемого вещества, возмущения из-за
вращения аккрецирующей звезды. На основе
численного интегрирования соответствующих
уравнений показано, что в ТДС c эллиптически-

ми орбитами и аккреционным диском модель
Пачинского–Хуанга дает неверные результаты,
и в реальности обмен веществом может не при-
водить к изменению большой полуоси орбиты.
Этот вывод подтверждает возможность реаль-
ного осуществления третьей рассматриваемой
нами гипотезы.

В итоге при обмене веществом исчезает  –
составляющая производной , обусловленная
обменом массой между компонентами. Един-
ственной составляющей, приводящей к увеличе-
нию , остается , связанная с потерей из си-
стемы части звездного ветра донора. Ее величина
зависит от того, какая доля ветра аккрецируется
компактной компонентой. Для ИЗВ эта доля тем
больше, чем меньше  – отношение скорости
звездного ветра донора к параболической скоро-
сти на его поверхности. Если эта доля мала (т.е.

 велико), то несмотря на отмен действия ,


EXA

A

A 
SWA

α ISW

α ISW


EXA

Рис. 5. Треки с различными коэффициентами увеличения , рассчитанные с учетом ИЗВ, на диаграмме “лога-
рифм орбитального периода – логарифм темпа потери массы донором”. На рисунке указаны номера треков согласно
табл. 1. Для треков 13, 14, 15  увеличено в 5, 10, 20 раз соответственно. Стрелки показывают направление изме-
нения орбитального периода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой

. Горизонтальные линии и вертикальная линия – те же, что на рис. 1.
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увеличение  все-таки может иметь место в ходе
эволюции системы.

На рис. 6 представлено сравнение стандартно-
го консервативного трека в области бифуркации
(трек 3) и тестового трека 16, рассчитанного с це-
лью показать, как меняется характер эволюции
системы при , т.е. при отмене прямого об-
мена угловым моментом. Этот тестовый трек рас-
считан без учета ИЗВ. Параметры треков даны в
табл. 1. В отсутствие ИЗВ в треке 16 остаются
только процессы, уменьшающие , в результате
орбитальный период уменьшается. Поэтому от-
мена прямого обмена моментом, как и следовало
ожидать, значительно увеличивает темп потери
массы донором, при  он достигает

, и таким образом увеличивается в 11 раз.
Добавление в такие расчеты ИЗВ позволяет

получить достаточно большие , однако при-
водит к определенной степени “ухода” донора
под полость Роша, поскольку, как отмечено вы-
ше, вследствие потери части ИЗВ из системы

A


EX = 0A

A

2 = 0.4M M
−× 81.3 10


EXM

приобретает заметное значение  – составляю-
щая производной , действующая в направлении
увеличения . После “ухода” темп потери массы
донором начинает зависеть главным образом от
ИЗВ и его параметров – коэффициента эффек-
тивности  и , определяющего долю захва-
тываемого аккретором вещества ветра. Суще-
ственно, однако, что если  малó и аккрециру-
ется почти все вещество ветра, то в рамках данной
гипотезы влияние ИЗВ на эволюцию системы
практически исчезает.

На рис. 7 показаны треки, рассчитанные с
 и с учетом ИЗВ при различных значениях

 и . Параметры треков даны в табл. 1. Для
трека 17  и  равны 0.5 и 0.5, для трека 18–1.0
и 0.5, для трека 19–0.5 и 1.0. Согласно результатам
расчетов, чем больше , тем меньше  в момент

. При  (трек 18) это значение
 составляет 0.51, т.е. при сильном ИЗВ модель

полуразделенной двойной системы не реализует-
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Рис. 6. Сравнение двух треков на диаграмме “логарифм орбитального периода – логарифм темпа потери массы доно-
ром”. На рисунке указаны номера треков согласно табл. 1. Трек 3 – стандартный консервативный трек в области би-
фуркации, трек 16 рассчитан с , без учета ИЗВ. Стрелки показывают направление изменения орбитального
периода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой . Горизон-
тальные линии и вертикальная линия – те же, что на рис. 1.
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ся. Имеется также сильная зависимость  от
: только при малых , близких к 0.5, мож-

но получить достаточно большой темп потери
массы, сравнимый с  (треки 17, 18), посколь-
ку только в этом случае НЗ аккрецирует основ-
ную часть звездного ветра, и величина , дей-
ствующая в направлении увеличения , невели-
ка. Доля вещества, аккрецируемая нейтронной
звездой, при  в начале треков составля-
ет 0.76, а при  достигает единицы.
При  эта доля равна соответственно
0.05 и 0.21, и в этом случае  существенно воз-
растает, так что эффект от отмены прямого об-
мена моментом невелик, и  на порядок
меньше .

Наиболее подходящим для имитации Sco X-1
(по значениям периода и ) можно считать
трек 17. Орбитальный период в этом треке в обла-


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α =ISW 0.5
= 2 0.4M M
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
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
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сти  уменьшается. Отметим, что при
, близких к 0.99, все-таки можно считать, что

донор заполняет полость Роша, хотя реальная
скорость обмена веществом зависит уже в основ-
ном от ИЗВ.

8. О НАИБОЛЕЕ ВЕРОЯТНОЙ ПРИЧИНЕ 
ВЫСОКИХ ТЕМПОВ ОБМЕНА МАССОЙ 

В КОРОТКОПЕРИОДИЧЕСКИХ LMXB
Рассмотрим вопрос о выборе наиболее вероят-

ной из рассмотренных здесь гипотез в предполо-
жении, что соответствующий ей фактор должен
обеспечивать высокие темпы обмена массой в не-
которых LMXB при условии, что их доноры за-
полняют свои полости Роша. Как отмечено вы-
ше, периоды самых ярких маломассивных рент-
геновских двойных с нейтронными звездами в
основном не превышают  ч [15–17]. Возмож-
но, что для наиболее вероятной гипотезы должно
выполняться условие: искомый фактор должен
действовать только для части LMXB (в основ-

= 2 0.4M M
D

20

Рис. 7. Треки с , рассчитанные с учетом ИЗВ, на диаграмме “логарифм орбитального периода – логарифм тем-
па потери массы донором”. На рисунке указаны номера треков согласно табл. 1. Значения  и  для трека 17 равны
0.5 и 0.5, для трека 18 – 1.0 и 0.5, для трека 19 – 0.5 и 1.0. Стрелки показывают направление изменения орбитального
периода системы в ходе ее эволюции. Черными кружками показано положение доноров с массой . Горизон-
тальные линии и вертикальная линия – те же, что на рис. 1.
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ном короткопериодических), и не действовать
(либо действовать слабо) для остальных систем.

1) Гипотеза о влиянии ИЗВ при стандартном
магнитном торможении, возможно, не удовле-
творяет указанному выше условию: не совсем яс-
но, почему параметры ИЗВ могут сильно разли-
чаться от системы к системе. В принципе это не
исключено, например, сила ветра может зависеть
от значения [Fe/H], но эта проблема требует даль-
нейшего исследования. К тому же доноры LMXB,
имеющие очень сильные ИЗВ, только частично
заполняют свои полости Роша. В вопросе о том,
имеет ли место это заполнение для большинства
ярких LMXB, нет полной ясности. Однако по
крайней мере для Sco X-1 модель с частичным за-
полнением полости Роша возможна [6, 8].

2) Гипотеза об усилении магнитного торможе-
ния возможно удовлетворяет указанным выше
условиям. Можно считать вполне вероятным, что
магнитное поле доноров LMXB и их нейтронных
звезд может достаточно сильно различаться от си-
стемы к системе. Если (как предполагается в ра-
боте [13, 14]) МЗВ определяется почти исключи-
тельно свойствами донора, то усиление магнит-
ного торможения может иметь место только для
части LMXB. При этом короткопериодичность
ярких LMXB можно объяснить уменьшением ор-
битального периода в ходе эволюции систем с
сильным магнитным торможением. С другой сто-
роны, предложенный нами вариант этой гипоте-
зы связывает усиление магнитного торможения с
увеличением интенсивности звездного ветра до-
нора за счет ИЗВ. Можно предполагать, что и в
этом случае степень этого усиления зависит от
магнитного поля донора.

3) Гипотеза об отмене прямого обмена угло-
вым моментом между орбитальным моментом
системы и моментом аккрецированного вещества
может дать высокие темпы потери массы доно-
ром, но не совсем ясно, почему эта отмена может
иметь место у одних LMXB и отсутствовать у дру-
гих. Однако возможно, что ненулевой эксцентри-
ситет звездных орбит в некоторых реальных двой-
ных системах может, как отмечалось выше, при-
водить к такой отмене. С другой стороны, можно
предположить, что обмен моментом отключается
при определенных свойствах потоков вещества в
двойной системе, например, при наличии у ак-
кретора джетов (однако пока затруднительно
обосновать это предположение).

Рассмотренные нами гипотезы предполагают
разные направления изменения орбитального пе-
риода в ходе эволюции LMXB, и в принципе это
может быть критерием для выбора. К сожалению,
для системы Sco X-1 скорость изменения орби-
тального периода остается неопределенной, по-
скольку пока нет надежных оценок этой скоро-
сти. Однако наблюдения некоторых рентгенов-

ских двойных систем подтверждают вековое
увеличение их орбитальных периодов. Например,
система EXO 0748-676 с орбитальным периодом
3.8 ч увеличивает его в короткой (~107 лет) шкале
времени [40]. С другой стороны, как упоминалось
выше, имеются и случаи быстрого уменьшения
периодов LMXB.

Необходимо отметить, что есть аргумент в
пользу существенной неконсервативности эво-
люции LMXB, которая предполагается в модели
индуцированного звездного ветра, поскольку
часть вещества ветра теряется из системы и не ак-
крецируется релятивистской компонентой. На-
чальное распределение ТДС по массам первич-
ных компонент , большой полуоси орбиты  и
отношению масс  имеет вид [41]:

(12)

Это позволяет оценить частоту формирования в
Галактике рентгеновских двойных систем с НЗ
и ЧД в качестве аккреторов. При ,

,  получаем  год–1.
Принимая массу донора порядка  найдем,

что скорость аккреции в LMXB .
И считая, что аккреция одного грамма вещества
донора релятивистским аккретором ведет к излу-
чению в рентгене ~1020 эрг, получаем оценку
рентгеновской светимости Галактики~1042 эрг/с.
Но наблюдаемая рентгеновская светимость Га-
лактики составляет ~1040 эрг/с [42]. Очевидно,
что несмотря на остающиеся неопределенности в
формуле (12), предположение о консервативной
по массе эволюции рентгеновских двойных ведет
к существенной переоценке ожидаемой рентге-
новской светимости Галактики. Но если доноры
таких двойных звезд не заполняют свои полости
Роша, и релятивистская компонента аккрецирует
только часть вещества их звездного ветра, усилен-
ного жестким облучением, то из системы теряет-
ся заметная доля вещества донора. Это одна из
возможностей понизить рентгеновскую свети-
мость Галактики.

9. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
В работах [5, 6] А.М. Черепащук с соавторами

выполнили моделирование оптических орби-
тальных кривых блеска рентгеновской двойной
системы Sco X-1 в рамках двух моделей. В первой
из них [5] донор (маломассивный субгигант) за-
полняет свою полость Роша, и аккреция вещества
на НЗ осуществляется через точку Лагранжа .
Во второй модели [6] донор (звезда ГП) сравни-
тельно далек от заполнения полости Роша (сте-
пень заполнения 0.38), и нейтронная звезда ак-
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крецирует индуцированный рентгеновским про-
гревом звездный ветер донора.

В нашей предыдущей работе [8] с помощью
численного моделирования показано, что в рам-
ках принятой нами теории индуцированного
звездного ветра, не выходя за допустимые грани-
цы интервала ее параметров, можно получить
теоретические треки, имитирующие возможную
эволюцию Sco X-1 и воспроизводящие ее харак-
теристики для второй модели с неполным запол-
нением полости Роша [6].

В настоящей работе с помощью численных
расчетов с учетом ИЗВ рассмотрена возможность
осуществления первой модели с заполнением до-
нором полости Роша [5]. При этом на примере
Sco X-1 исследована проблема получения для по-
луразделенных LMXB высоких теоретических
темпов обмена массой , которые не удается
получить в рамках стандартной теории консерва-
тивной эволюции ТДС, хорошо объясняющей
свойства катаклизмических двойных систем.

Мы исследовали три гипотезы, которые могут
увеличить темп обмена массой в LMXB. Первая
гипотеза представляет собой проверку возможно-
сти получить полуразделенную LMXB с высоким

 в предположении, что у донора имеется
сильный индуцированный звездный ветер из-за
облучения жестким излучением аккрецирующей
релятивистской звезды, однако магнитное тор-
можение близко к стандартному. Расчеты показа-
ли, что в этом случае можно получить высокий
темп обмена, но при этом донор не может запол-
нять полость Роша – он “уходит” под нее. Причи-
на – усиление процессов, увеличивающих боль-
шую полуось системы. Это дополнительная ак-
креция вещества интенсивного ИЗВ донора и
потеря из системы части этого ветра, которая
также играет заметную роль в увеличении боль-
шой полуоси орбиты  (в отличие от обычных
двойных систем со слабым звездным ветром до-
нора). Поэтому данная гипотеза оказывается
несовместима с моделью Sco X-1, в которой до-
нор системы заполняет полость Роша. Точно
так же и другие короткопериодические LMXB с
высокими темпами обмена массой не могут
оставаться полуразделенными, если предполо-
жить наличие у донора сильного ИЗВ без увели-
чения магнитного торможения. Эволюция таких
разделенных систем идет с увеличением орби-
тального периода.

Однако в рамках первой гипотезы имитация
Sco X-1 с заполняющим полость Роша маломас-
сивным субгигантом все же формально возмож-
на, если предположить, что начальная масса до-
нора только незначительно превышала , и
после формирования НЗ донор уже представлял
собой ядро проэволюционировавшей звезды, по-
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терявшей оболочку. Учет ИЗВ позволяет полу-
чить в этом случае достаточно большие . Но
остается нерешенной проблема происхождения
такой двойной системы. Можно только предпо-
ложить, что она образовалась в результате близ-
кого столкновения в шаровом скоплении.

Вторая гипотеза предполагает усиление маг-
нитного торможения, т.е. увеличение потери уг-
лового момента из системы за счет МЗВ – маг-
нитного звездного ветра донора. При этом увели-
чивается  – составляющая производной ,
действующая в направлении уменьшения , что
приводит к увеличению темпа потери массы до-
нором. Конкретные гипотезы об усилении маг-
нитного торможения уже не раз предлагались в
качестве объяснения высоких темпов обмена
массой в некоторых LMXB. В настоящей работе
мы предполагаем, что усиление магнитного тор-
можения связано с интенсивным ИЗВ донора, и
имеет место при наличии у него сильного магнит-
ного поля. Нами выполнен ряд расчетов эволю-
ции LMXB с усиленным МЗВ с целью оценить, во
сколько раз надо увеличить , чтобы имита-
ция Sco X-1 с заполняющим полость Роша доно-
ром стала возможной. Результаты расчетов пока-
зывают, что если включить в расчеты ИЗВ, то при

 донор полностью остается в поло-
сти Роша при увеличении  в  раз, хотя
даже при этом основная часть  обусловлена
ИЗВ. При несколько меньшей степени увеличе-
ния  можно также найти варианты, когда 
близко к 0.99, т.е. донор практически заполняет
полость Роша. В треках с усиленным магнитным
торможением возможна эволюция с уменьшени-
ем орбитального периода.

Третья гипотеза предполагает отмену прямого
обмена угловым моментом между орбитальным
моментом системы и моментом аккрецированно-
го вещества, переходящего с быстро движущегося
маломассивного донора на медленнее движу-
щийся более массивный аккретор. При этом ис-
чезает  – основная составляющая производ-
ной , увеличивающая . Возможность такой от-
мены подтверждают детальные исследования об-
мена массой в ТДС с эллиптическими орбитами.
Расчеты показывают, что в этом случае в отсут-
ствие ИЗВ можно получить достаточно высокие

. С учетом ИЗВ это также возможно, однако
будет иметь место определенная степень “ухода”
донора под полость Роша, после чего темп потери
им массы начинает зависеть главным образом от
ИЗВ. Однако здесь также возможны варианты,
когда донор практически заполняет полость Ро-
ша и  близко к 0.99. Возможна эволюция с
уменьшением орбитального периода.
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При выделении наиболее вероятной из иссле-
дованных гипотез надо учитывать следующие
условия: исследуемый фактор должен действо-
вать только для части LMXB и не действовать (ли-
бо слабо действовать) для остальных, а также
присутствовать в основном в короткопериодиче-
ских LMXB. Не исключено, что эти условия луч-
ше всего выполняются для гипотезы об усилении
магнитного торможения, в частности, для пред-
ложенного нами варианта этой гипотезы. В этом
варианте предполагается, что усиление магнит-
ного торможения связано с интенсивным ИЗВ
донора, а степень этого усиления определяется
магнитным полем донора, которое может разли-
чаться от системы к системе. Существенно, что
при сильном магнитном торможении эволюция
системы идет с уменьшением орбитального пери-
ода. Поэтому LMXB с самыми большими  бу-
дут в основном короткопериодическими.

В заключение необходимо отметить, что ис-
пользуемая в наших исследованиях модель инду-
цированного звездного ветра предполагает суще-
ственную неконсервативность эволюции LMXB,
поскольку заметная часть вещества донора теря-
ется из системы и не аккрецируется релятивист-
ской компонентой. Консервативная по массе
эволюция LMXB ведет к существенной пере-
оценке ожидаемой рентгеновской светимости Га-
лактики. Наличие ИЗВ у доноров LMXB, приво-
дящее к потере из системы части массы донора –
одна из возможностей понизить эту светимость.

Необходимо специально отметить важную
роль физики индуцированного звездного ветра
при моделировании эволюции рентгеновских
двойных с донорами малой массы. В частности,
важен вопрос о скорости ИЗВ на уровне орбиты
аккретора. Для дальнейшего прогресса в направ-
лении изучения роли индуцированного звездного
ветра в эволюции LMXB необходимо развитие его
численной модели.
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EVOLUTION OF THE X-RAY BINARY SYSTEM Sco X-1
A. V. Fedorovaa and A. V. Tutukova

aInstitute of Astronomy of the RAS, Moscow, Russia

The possible evolution of a bright low-mass X-ray binary system Sco X-1 is numerically investigated within
the framework of a model assuming that the donor of the system (a satellite of a neutron star) fills its Roche
lobe. The calculations take into account a strong induced stellar wind (ISW) of the donor, which occurs due
to irradiation by hard radiation of an accreting relativistic star. At the same time, using the example of Sco X-1,
three hypotheses are investigated, within the framework of which a high rate of mass exchange can be ob-
tained for semi-separated X-ray binary stars. The first hypothesis is the presence of a strong ISW of the donor
with standard magnetic braking. Calculations have shown that in this case it is possible to obtain a high rate
of mass exchange, but at the same time the donor cannot fill the Roche lobe – it “goes under it”. The second
hypothesis is an increase of magnetic braking, that is, an increase of the loss of angular momentum from the
system due to the magnetic stellar wind of the donor (MSW). Such an amplification may be associated with
the intense ISW of the donor in the presence of a strong magnetic field. Numerical modeling shows that with
an increase of MSW by ~20 times, a high rate of mass exchange is possible when the donor fills the Roche
lobe. The third hypothesis suggests the possibility of canceling the direct exchange of angular momentum be-
tween the orbital moment of the system and the moment of accreted matter passing from a low-mass donor
to a more massive accretor. With such cancellation, the main process, increasing the semi-axis of the orbit,
disappears. Calculations show that in this case it is possible to obtain a sufficiently high rate of mass exchange.
However, the most likely reason for the increase of the rate of mass exchange in low-mass X-ray binary sys-
tems is probably the increase of magnetic braking.

Keywords: close binaries, Sco X-1, simulation, induced stellar wind
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В статье обсуждается возможность существования магнитодиска вокруг экзопланеты HAT–P–11b.
Мы использовали имеющиеся данные наблюдений для определения свойств этой экзопланеты и
обтекающего ее звездного ветра и получили грубую оценку масштаба магнитосферы планеты. Срав-
нение нашей оценки с опубликованными результатами расчетов методом частиц в ячейке в трех-
мерной электромагнитной релятивистской бесстолкновительной модели магнитосферы показало
несоответствие масштабов магнитосферы, найденных этими двумя способами. Предложена воз-
можная интерпретация данного несоответствия.
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1. ВВЕДЕНИЕ
В этой работе мы рассматриваем систему, воз-

никающую при взаимодействии звезды HAT–P–
11 с вращающейся вокруг нее экзопланетой HAT–
P–11b. Экзопланета HAT–P–11b размером с
Нептун обладает малой массой , где

 – масса Юпитера. Температура HAT–P–11b
 K, ее расстояние до родительской звезды

 а.е., орбита экзопланеты полярная и
эксцентрическая [1]. Авторы [1] оценили напря-
женность экваториального магнитного поля
HAT–P–11b  порядка 1–5 Гс с наиболее веро-
ятным значением 2.4 Гс (магнитное поле Земли
на ее экваторе  Гс), а длина хвоста магнито-
сферы экзопланеты оценивалась как 1.8–3.1 а.е. В
работе [1] делается вывод о том, что наблюдаемое
массовое движение частиц в антизвездном на-
правлении связано с истечением из полярной об-
ласти экзопланеты. Такой вывод был сделан при
изучении поглощения в линиях C II 133.45 нм и H
I Ly  при транзите планеты. Авторы [1] отмечали,
что ионы углерода C II могут иметь только экзо-
планетное происхождение. Использовались дан-
ные космического телескопа Хаббл (HST) в даль-
нем ультрафиолетовом диапазоне. HAT–P–11b –
одна из первых экзопланет с оцененным магнит-
ным полем.

Родительская звезда HAT–P–11 в созвездии Ле-
бедя имеет спектральный класс K2–4 V. Это оран-

жевый карлик Главной Последовательности (ГП),
расположенный на расстоянии  пк от Солнца,
его масса , а радиус , где

 км – радиус Солнца. Возраст звезды
~6.5 млрд. лет, эффективная температура ~4780 К,
металличность (Fe/H)  (спектральный тип
Солнца G2 V, его эффективная температура

 К [2]). Вокруг HAT–P–11 вращаются
две планеты: HAT–P–11b и HAT–P–11c1. Звезд-
ная плотность оценивается как  от плотности
Солнца [3]. Орбитальный период экзопланеты
HAT–P–11b составляет . Период вращения

звезды ( ) относится к орбитальному периоду
экзопланеты HAT–P–11b как  [3].

Бен-Яффель и др. [1] утверждали, что про-
странственная протяженность ионизированного
углерода (C II) зависит, в частности, от магнитно-
го поля HAT–P–11b. Авторы пришли к выводу,
что из их наблюдений следует, что магнитосфера
экзопланеты должна иметь плотную плазмосферу
и длинный хвост, заполненный плазмой поляр-
ного ветра планеты с низкой плотностью. Из
сравнения наблюдений во время транзитов
HAT‒P–11b и вне их авторы определили три сво-
бодных параметра: металличность атмосферы,
магнитное поле экзопланеты и длину хвоста маг-

∼pl 0.08 JM M
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α
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нитосферы, которые связаны друг с другом. Они
пришли к выводу, что металличность HAT–P–11b
в несколько раз выше металличности Солнца
(менее, чем в 3 раза), а металличность звезды
HAT–P–11 в два раза выше металличности Солн-
ца [1]. Используя найденное ими значение маг-
нитного поля планеты, мы попытаемся получить
больше информации об экзопланетной магнито-
сфере и ее взаимодействии со звездным ветром.

Магнитное поле HAT–P–11 неизвестно, но
Моррис и др. [3] изучили активность пятен этой
звезды, которая была интерпретирована ими как
свидетельство динамо солнечного типа. Оказа-
лось, что активные широты (где в основном появ-
ляются звездные пятна) симметричны относи-
тельно экваториальной плоскости. Средние зна-
чения широт составляют  [3], а для Солнца

. Звездная активность HAT–P–11 превыша-
ет активность Солнца. В работе [3] предполагает-
ся, что альфа-омега динамо действует внутри
HAT–P–11 подобно Солнцу. Размер звездных пя-
тен HAT–P–11 больше, чем у солнечных пятен.
Свойства звездных пятен были получены из
кеплеровской фотометрии при транзите экзопла-
неты HAT–P–11b. Оказалось, что HAT–P–11 ак-
тивнее Солнца, в частности, количество крупных
пятен на ней больше в  раз, как и площадь
пятен.

Сравнение HAT–P–11 с наиболее похожими
звездами HD 189733 и Солнцем, для которых бы-
ло определено магнитное поле, позволило авто-
рам [1] оценить поле HAT–P–11 как 1–2 Гс (близ-
ко к солнечному значению  Гс). Авторы также
получили приблизительные значения температу-
ры звездного ветра  К, его скорости,

500–600 км/с, и плотности  cм–3 на рас-
стоянии экзопланеты. В этой статье мы рассмат-
риваем взаимодействие звездного ветра роди-
тельской звезды с магнитосферой экзопланеты
HAT–P–11b и сравниваем полученную структуру
с результатами работы [1].

2. МАГНИТОСФЕРА ЭКЗОПЛАНЕТЫ
HAT–P–11b

Бен-Яффель и др. [1] изучили наблюдения си-
стемы HAT–P–11 в дальнем ультрафиолете (113–
146 нм), полученные на космическом телескопе
Хаббл (HST). Сравнивались спектры звезды до
транзитов HAT–P–11b и во время транзитов.
В линиях C II (133.45 нм) и H I Ly  во время тран-
зитов наблюдалось сильное поглощение в синем
крыле. Из этого был сделан вывод о глобальном
движении частиц в антизвездном направлении в
ночной магнитосфере экзопланеты. Используя
найденное в работе [1] значение магнитного поля
планеты, мы попытаемся получить больше ин-

∼± °16
∼± °15

∼100

∼1

− × 6(1.3 1.5) 10

∼ × 33.3 10

α

формации об экзопланетной магнитосфере и ее
взаимодействии со звездным ветром.

В работе [1], рис. 4d показано, что силовые ли-
нии магнитного поля, полученные авторами, об-
разуют каплевидную магнитосферу экзопланеты.
Такая магнитосфера возникает, если расстояние
от звезды до планеты (  а.е. в рассматри-
ваемом случае) превышает альфвеновский радиус
в звездном ветре. На альфвеновском радиусе
плотность кинетической энергии звездного ветра
равна плотности его магнитной энергии, а альф-
веновское число Маха равно единице. Если экзо-
планета находится в пределах альфвеновского ра-
диуса, то она генерирует альфвеновские крылья
вместо обычной магнитосферы (см. напр., [4, 5]).
Когда экзопланета расположена за пределами
альфвеновского радиуса, возникает каплевидная
магнитосфера с головной ударной волной перед
ней, как в Солнечной системе. Все планеты Сол-
нечной системы находятся в сверхзвуковом и
сверхальфвеновском солнечном ветре. Альфве-
новские крылья в Солнечной системе наблюда-
ются в магнитосфере Юпитера при обтекании
субальфвеновской магнитосферной плазмой спут-
ников Юпитера: Ио, Европы и Ганимеда (иногда
также Каллисто [6, 7]). Обычно считается, что ес-
ли планета вращается вокруг своей родительской
звезды за пределами альфвеновского радиуса, то
основной составляющей давления звездного вет-
ра, действующего на дневную магнитопаузу (гра-
ницу магнитосферы), является динамическое
давление по сравнению с тепловым и магнитным
давлением.

3. ВЗАИМОДЕЙСТВИЕ ЗВЕЗДНОГО ВЕТРА 
HAT–P–11 С ЭКЗОПЛАНЕТОЙ HAT–P–11b

Как упоминалось выше, полученная в работе
[1] форма магнитосферы свидетельствует о сверх-
альфвеновском и сверхзвуковом течении звезд-
ного ветра на орбите HAT–P–11b. Для сравнения
отметим, что согласно [8], звуковой Мах в звездном
ветре находится на расстоянии  (  а.е.)
для карликов M4.0, а для M1.5 на  (  а.е.).
В работе [8] изучалось влияние магнитного поля
М-карликов на их планеты. Авторы [8] отмечали,
что магнитное поле звездного ветра может умень-
шать размеры экзопланетной магнитосферы по
сравнению со случаем, когда оно отсутствует.
Они рассматривали только вклад магнитного по-
ля М-карлика в давление звездного ветра, прене-
брегая динамическим и тепловым давлением, а
также эффектами выброса корональной массы
звезды, и получили верхний предел для расстоя-
ния от экзопланетного центра до подзвездной
магнитосферной точки , так как добавление
каждого из этих членов может только увеличить
давление, а следовательно, и сжатие магнитосфе-

≈ 0.0465d

≈ s5R ≈0.008
∼8 sR ≈0.018

ssR
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ры. Они показали, что для близких планет давле-
ние магнитного поля может быть значительным.

Рассматриваемая здесь экзопланета HAT–P–
11b находится близко от родительской звезды К
типа, и хотя магнитосфера согласно [1] имеет
каплевидную форму и ограничена находящейся
перед ней головной ударной волной, тем не ме-
нее, магнитное поле звездного ветра может вно-
сить некоторый вклад в общее давление.

В работе [9] получено выражение для расстоя-
ния от центра планеты до подзвездной магнито-
паузы из баланса давления на передней границе
магнитосферы:

(1)

где  – коэффициент, увеличивающий
магнитосферное поле планеты на дневной магни-
топаузе за счет экранирующих токов магнитопау-
зы [10];  получено для одноатомного
звездного ветра [11];  – динамическое давле-
ние звездного ветра;  – магнитное поле звезд-
ного ветра;  – тепловое давление звездного
ветра (все три компонента звездного ветра на ор-
бите экзопланеты).

Вычислим основной параметр магнитосферы
, определяющий ее размер:

(2)

Николс и Милан [9] отмечали, что 
 обычно меньше других компонен-

тов давления (здесь  – постоянная Больцмана,
 и  – плотность и температура тепловых

протонов звездного ветра). В работе [1], рис. 4c вы-
числена плотность звездного ветра  см–3

перед дневной магнитопаузой, что в  раз
больше плотности солнечного ветра на орбите
Земли (  см–3).

Грубая оценка теплового давления звездного
ветра HAT–P–11:

(3)
Здесь значение температуры звездного ветра
вблизи HAT–P–11b принято равным  К
(среднее значение от  К [1]). Отме-
тим, что Па равен Ньютону, деленному на квад-
ратный метр.

Динамическое давление звездного ветра,
, рассчитано для скорости

звездного ветра  км/с (среднее значение от
500–600 км/с [1]).

(4)
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Если предположить, что магнитное поле звез-
ды, в основном, дипольное, то уравнения его
компонентов в сферических полярных коорди-
натах  имеют вид , 

, , где  – дипольный момент

звезды,  – коширота и  – долгота. 
(см. сайт2), где  – магнитное поле на звездном
экваторе, которое, согласно [1], составляет 1–
2 Гс (при расчетах используем среднее значение
1.5 Гс, Гс = 0.0001 Тл). Таким образом, магнитное
поле на орбите планеты на кошироте звезды :

(5)

(6)

Для оценки максимального значения  возь-
мем полярную область (малое ), так как планета
HAT–P–11b находится на полярной орбите. То-
гда  и  нТл. Верхний предел маг-
нитного давления звездного ветра

(7)

Отсюда следует, что в рассматриваемом случае
основной вклад в давление дает динамическое
давление  нПа. Тепловое давле-
ние пренебрежимо мало (0.64 нПа), а магнитное
давление, равное 4.47 нПа, намного меньше ди-
намического. Таким образом, расстояние до под-
звездной точки  можно приблизительно вы-
числить из уравнения (1), где учитывается только
динамическое давление звездного ветра (4):

(8)

4. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ
Здесь мы обсудим сравнение результатов [1] и

наших оценок. Бен-Яффель и др. [1] из наблюде-
ний HST во время транзитов пришли к выводу,
что полярный ветер от планеты HAT–P–11b за-
полняет внутреннюю магнитосферу и ее хвост.
В связи со сложностью изучаемой системы авто-
ры отмечают, что результаты не являются одно-
значными.

Анализируя рис. 4c и 4d из работы [1], где по-
казаны силовые линии магнитного поля, можно
заключить, что расстояние от центра экзоплане-
ты до подзвездной точки магнитопаузы, , со-
ставляет порядка , где  – радиус планеты

 или , где  км – радиус

Земли (  см [1] или  км).

2 https://ccmc.gsfc.nasa.gov/static/files/Dipole.pdf
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На этом расстоянии в полдень заканчивается
структура дипольного поля магнитосферы. Вели-
чина расстояния до подзвездной точки в [1] не
упоминается. Вместо него авторы утверждают, что
головная ударная волна расположена на .

Наша грубая оценка дает , что не со-
ответствует структуре, показанной в [1], рис. 4c,d.
Бен-Яффель и др. [1] определили металличность
HAT–P–11b из оптических/ИК-наблюдений с
помощью HST и пришли к выводу, что ее значе-
ние соответствует скорее планете, подобной
Юпитеру, чем Нептуну. Мы предполагаем, что,
вероятно, магнитосфера HAT–P–11b может
включать в себя кольцевой ток, или магнитодиск,
как Юпитер и Сатурн. Магнитное поле магнито-
диска вне его может превышать дипольное плане-
тарное поле и значительно увеличивать размер
магнитосферы, а следовательно, и величину .

Из структуры магнитосферы, показанной в
[1], рис. 4d, следует, что ось диполя экзопланет-
ного магнитного поля параллельна магнитному
полю звездного ветра. Только в этом случае пере-
соединение даст такую магнитосферную структу-
ру. Поскольку направление планетарного маг-
нитного поля не отмечено, мы его не знаем и мо-
жем произвольно выбрать южную или северную
ориентацию. Соответственно, магнитное поле
звездного ветра также должно быть направлено
на юг или на север. Бен-Яффель и др. [1], однако,
утверждали, что рассчитывали структуру экзо-
планетной магнитосферы только для нулевого
межпланетного магнитного поля (ММП), когда
экзопланета находилась в звездном токовом слое.
В связи с этим утверждением возникает вопрос:
при нулевом ММП не должно быть открытых си-
ловых линий, идущих от планеты в межпланетное
пространство, кроме как от дальнего хвостового
перпендикулярного сечения. Следовательно, ни-
какие силовые линии магнитного поля не пересе-
кают магнитопаузу в отличие от показанной в [1],
рис. 4d схемы.

Кроме того, Бен-Яффель и др. [1] сообщили,
что они определяли угловой размер полярной
шапки как границу между открытыми и замкну-
тыми силовыми линиями, однако при нулевом
ММП открытых силовых линий быть не должно
(только те, которые идут в хвосте и пересекают
его дальнее перпендикулярное сечение, но про
них в [1] ничего не сказано). С другой стороны, в
подписи к рис. 4d в [1] указано, что пересоедине-
ние на ночной стороне происходит на расстоянии

 в хвосте. Эта особенность также характерна
для случая ММП, параллельного оси диполя эк-
зопланеты, но не для замкнутой магнитосферы с
ММП, равным 0.

pl20R

∼ 7ss plR R

ssR

pl50R

5. ПРОБЛЕМА С РАЗМЕРОМ 
ЭКЗОПЛАНЕТНОЙ МАГНИТОСФЕРЫ

Мы видим, что наша оценка дает слишком ма-
лое значение расстояния до подзвездной точки
магнитосферы  по сравнению с полу-
ченным из наблюдений  [1]. Ходаченко и
др. [12] подробно рассмотрели магнитосферы
близких планет-гигантов, обладающих магнито-
диском. Для таких планет необходимо учитывать
давление плазмы магнитодиска и его магнитного
поля, что значительно увеличивает размер магни-
тосферы. Атмосферы близких планет-гигантов
под сильным воздействием рентгеновского и
УФ-излучения родительских звезд испытывают
нагрев, ионизацию, гидродинамическое расши-
рение и усиленное истечение плазмы. Этот отток
может быть очень значительным и вместе с вра-
щением планеты может приводить к созданию
магнитодиска, или кольцевого тока, подобно
Юпитеру или Сатурну [13, 14]. В случае этих газо-
вых гигантов Солнечной системы источниками
их дополнительной магнитосферной плазмы яв-
ляются спутники, Ио и Энцелад соответственно.
Для некоторых близких экзопланет-гигантов
влияние их родительских звезд может быть на-
столько сильным, что отток плазмы из атмосфе-
ры может быть более эффективным для создания
диска, чем выбросы от вулканических спутников.
Поскольку нам неизвестны какие-либо подроб-
ности формирования магнитодиска HAT–P–11b,
мы можем только предполагать его существова-
ние на основании указанных выше физических
процессов. В работе [12] отмечалось, что форми-
рование магнитодиска изменяет размер магнито-
сферы на 40–70%. В работах [13, 14] подробно
описано магнитное поле магнитодиска Юпитера.
Его поле становится доминирующим за предела-
ми альфвеновского радиуса в магнитосфере экзо-
планеты. На альфвеновском радиусе твердотель-
ное вращение магнитосферной плазмы наруша-
ется за счет радиального разлета плазмы под
действием центробежной силы (см. также [15,
16]). Следовательно, возникает униполярный ин-
дуктор, он генерирует продольные электрические
токи, которые замыкаются ионосферными пе-
дерсеновскими токами и перпендикулярными
(радиальными) токами в экваториальной магни-
тосфере внутри магнитодиска. Если в близкой
быстро вращающейся экзопланете атмосферное
истечение плазмы сильное, то диск может быть
достаточно мощным, и его протяженность может
быть от магнитосферного альфвеновского радиу-
са до окрестности подзвездной точки  [12], как
в случае с Юпитером. Магнитодиск Юпитера уве-
личивает магнитное поле в подсолнечной точке в
2.6 раза [13]. Если бы в магнитосфере Юпитера
отсутствовал дополнительный источник плазмы
(Ио), расстояние до подсолнечной точки магни-

∼ss pl7R R
∼ pl20R

ssR
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топаузы составляло бы . Наличие этого ис-
точника увеличивает  до , т.е. в  раза.
Если у экзопланеты HAT–P–11b существует по-
добный вулканический спутник и/или есть силь-
ный отток атмосферной плазмы, то увеличение

 для нее, необходимое для согласования с ре-
зультатами измерений (от  до ), соста-
вит  раза, того же порядка, что и для Юпитера.

Следует отметить, что HAT–P–11b не един-
ственная экзопланета, магнитное поле которой
оценено. В работе [17] приведена оценка магнит-
ного момента экзопланеты HD 209458b по Ly
наблюдениям на HST. Кроме того, в предположе-
нии, что альфвеновский Мах в звездном ветре
больше единицы, авторами найдено расстояние
до точки остановки потока препятствием и харак-
теристики звездного ветра (плотность и ско-
рость). Так что используемый в настоящей статье
подход может быть применен и в других случаях.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В настоящей работе анализируется взаимо-
действие экзопланеты с оцененным магнитным
полем HAT–P–11b с обтекающим ее звездным
ветром. Из баланса давлений получено значение
расстояния от центра экзопланеты до фронталь-
ной точки магнитопаузы . Для этого по имею-
щимся в литературе данным были рассчитаны
динамическое (  нПа), тепловое
(  нПа) и магнитное

(  нПа) давление с межпланетной
стороны полуденной магнитопаузы. С магнито-
сферной стороны дневной магнитопаузы учиты-
валось только магнитное давление планеты (с
магнитным полем на экваторе  Гс) и по-
ле экранирующих токов магнитопаузы. Найден-
ное таким образом расстояние до подзвездной
магнитопаузы равно , где  – радиус
планеты. Это значение намного меньше, чем то,
которое можно получить из результатов работы
[1], рис. 4c,d, , исходя из наблюдений HST.
Из этого расхождения мы предположили, что, ве-
роятно, планета-гигант HAT–P–11b имеет мощ-
ный магнитодиск, формирующийся из-за атмо-
сферного истечения плазмы под действием близ-
кой активной звезды К-типа HAT–P–11. Как
отмечено в [12], наличие такого диска значитель-
но увеличивает внутреннее полное давление маг-
нитосферы, что может привести к увеличению ее
размера. Если бы в магнитосфере Юпитера отсут-
ствовал дополнительный источник плазмы (Ио),
расстояние до подсолнечной точки магнитопаузы
составляло бы . Наличие этого источника
увеличивает  до , т.е. в  раза. Если у

экзопланеты HAT–P–11b существует подобный
вулканический спутник и/или есть сильный от-
ток атмосферной плазмы, то масштаб увеличения

 для нее, необходимый для согласования с ре-
зультатами измерений (от  до ), соста-
вит  раза, и был бы того же порядка, что и для
Юпитера.
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INTERACTION OF THE EXOPLANET HAT–P–11b 
WITH THE STELLAR WIND

E. S. Belenkayaa

aLomonosov Moscow State University, Skobeltsyn Institute of Nuclear Physics (SINP MSU), Moscow, Russia

This article discusses the possibility of the existence of a magnetodisk around the exoplanet HAT–P–11b. We
used the available observational data to determine the properties of this exoplanet and the stellar wind passing
by it, and obtained a rough estimate of the planetary magnetospheric scale. Our estimate was compared with
the published results of calculations by the Particle-In-Cell method in a three-dimensional electromagnetic
relativistic collisionless model of the magnetosphere. The resulting discrepancy between the magnetospheric
scales obtained by these two methods is discussed, and its possible interpretation is proposed.

Keywords: magnetospheres, exoplanets, stellar wind
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В работе, как по модельным, так и по наблюдаемым транзитным кривым блеска выполнено иссле-
дование возможности определения эксцентриситета орбиты двойной звездной системы с экзопла-
нетой. Показано, что определение точного значения эксцентриситета на основе транзитных кривых
блеска возможно при знании долготы периастра. В случае отсутствия информации о долготе пери-
астра анализ транзитной кривой блеска позволяет наложить ограничения на значения эксцентри-
ситета орбиты. Изучено влияние неопределенности в значении эксцентриситета орбиты на точ-
ность определения остальных параметров системы: радиуса звезды, радиуса планеты, наклонения
орбиты и коэффициента потемнения к краю.

Ключевые слова: транзитные кривые блеска, двойные системы с экзопланетами, эксцентриситет,
коэффициенты потемнения к краю, радиус планеты, радиус звезды
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1. ВВЕДЕНИЕ
К настоящему времени открыто свыше 5000

звездных систем с экзопланетами1. Подавляющее
большинство экзопланет открыты фотометриче-
скими методом, т.е. на основе транзитных кривых
блеска. Представляет интерес исследование воз-
можности определения из транзитных кривых
блеска не только радиусов экзопланет и роди-
тельских звезд, но и параметров орбит экзопланет

 и , где  – эксцентриситет орбиты, а – дол-
гота периастра. Эти параметры находятся из кри-
вых лучевых скоростей родительских звезд. Ис-
пользование транзитных кривых затмения позво-
лит повысить надежность определения  и  из
кривых лучевых скоростей, а в случае, когда спек-
тральные наблюдения отсутствуют, дать предва-
рительные ограничения на значения  и .

В фокусе исследований двойных систем с эк-
зопланетами ранее оказывались геометрические
параметры двойных систем (радиус звезды, ради-
ус планеты, наклонение орбиты двойной систе-
мы), в настоящее время исследуются также

тонкие эффекты (запятненность поверхности
звезды, значения коэффициентов потемнения к
краю и др.) [1, 2]. Однако не менее важная инфор-
мация – параметры орбиты двойной системы –
зачастую ускользают от внимания исследователей
при фотометрических исследованиях, несмотря
на то, что мы располагаем огромным банком фо-
тометрических данных, которые также содержат
информацию и об элементах орбиты, прежде все-
го эксцентриситете и долготе периастра.

В то же время даже небольшие значения экс-
центриситета при обработке кривых блеска могут
оказывать существенное влияние на другие па-
раметры системы, получаемые при помощи ап-
проксимации кривых блеска. Например, к из-
менению эксцентриситета оказываются очень
чувствительны параметры потемнения к краю
материнской звезды [3], что может говорить о
том, что имевшее место расхождение в коэффи-
циентах потемнения к краю полученных эмпири-
чески и теоретически из модели звездных атмо-
сфер [4] может быть в значительной мере объяс-
нено расхождениями в оценках эксцентриситета
орбит экзопланет.1 https://exoplanets.nasa.gov

e ω e ω

e ω

e ω
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В отдельных случаях (см., напр., [5]) при экс-
тремально точных спутниковых фотометриче-
ских наблюдениях удается построить точную ор-
битальную кривую блеска, включающую как
транзитное затмение звезды экзопланетой, так и
затмение типа прохождения (occulation), когда
экзопланета (горячий юпитер) затмевается звез-
дой. В этих случаях по смещению вторичного за-
тмения относительно середины между главными
(транзитными) затмениями определяется вели-
чина , где  – эксцентриситет орбиты,  –
долгота периастра орбиты. Из различия ширин
главного транзитного затмения и вторичного за-
тмения оценивается величина . Таким об-
разом, если удается отнаблюдать главное тран-
зитное и вторичное затмения, то из одной кривой
блеска независимо от спектральных данных,
можно определить элементы орбиты системы  и

. Поскольку в подавляющем большинстве слу-
чаев при фотометрических наблюдениях реги-
стрируется лишь одно транзитное затмение,
представляет интерес исследование возможности
оценки как значения эксцентриситета орбиты
системы, так и степени неопределенности этого
значения по одной кривой блеска. Особый инте-
рес представляет исследование такой возможно-
сти для транзитных кривых затмения в случае ко-
ротких орбитальных периодов ( ). В боль-
шинстве случаев орбиты таких систем близки к
круговым, а малые значения эксцентриситета ор-
биты в таких системах из-за сравнительно низкой
относительной точности кривых лучевых скоро-
стей определяются со значительными относи-
тельными ошибками. В этих случаях дополни-
тельное привлечение фотометрических данных
может увеличить надежность определения малого
значения экцентриситета орбиты.

Оценки эксцентриситетов орбиты для корот-
копериодических экзопланетных систем пред-
ставляют интерес для проверки теории округле-
ния орбиты в двойной системе в результате дей-
ствия механизма диссипации кинетической
энергии орбитального движения в приливах звезд
поздних спектральных классов [6]. Поэтому та-
кие исследования представляют значительный
интерес.

Мы исследовали эту возможность с использо-
ванием как модельных кривых затмения, так и
высокоточной наблюдаемой кривой затмения.

2. АЛГОРИТМ ИНТЕРПРЕТАЦИИ

Метод интерпретации наблюдаемых транзит-
ных кривых блеска двойной системы с экзопла-
нетой основан на алгоритме высокоточного вы-
числения блеска при прохождении планеты по
диску звезды. Алгоритм подробно описан в цикле
работ [4, 7–13].

ωcose e ω

ωsine

e
ω

< 10dP

Коротко об алгоритме сообщим, что использо-
валась модель двух сферических звезд в отсут-
ствие эффектов отражения и эллипсоидальности.
Обычно относительный радиус полости Роша
значительно превосходит радиус планеты [14].
Поэтому наше предположение о сферичности
планеты вполне обосновано. То же самое можно
сказать и об оптической звезде.

Поскольку работа носит методический харак-
тер, при расчете кривой блеска в качестве функ-
ции распределения яркости по диску звезды ис-
пользовался линейный закон потемнения к краю
диска с линейным коэффициентом :

(1)

Здесь  – полярное расстояние от центра диска
звезды,  – яркость в центре диска, а  – радиус
диска звезды. Яркость в центре планеты и, соот-
ветственно, яркость в любой точке ее диска, пред-
полагается равной нулю. Планета в орбитальной
фазе  затмевает звезду. Единицей длины в
наших моделях является расстояние между цен-
трами масс звезды и планеты, . “Третий
свет” в модели отсутствует. Радиус планеты обо-
значен как . Искомыми параметрами модели
являются: радиусы звезды и планеты,  и ,
угол наклона орбиты , коэффициент потемнения
к краю .

Полный блеск системы предполагается из-
вестным, в используемой нормировке он равен
единице. Наблюдаемые значения блеска предпо-
лагаются распределенными по нормальному за-
кону. Также предполагаются известными стан-
дартные отклонения наблюдаемых значений
блеска . Значения радиусов звезды и планеты за-
даются в единицах большой полуоси орбиты .

Интерпретация наблюдательных данных, а
именно, поиск геометрических параметров двой-
ной системы выполнен также для линейного за-
кона потемнения материнской звезды к краю.

3. МОДЕЛЬНЫЕ И НАБЛЮДАЕМАЯ 
КРИВАЯ БЛЕСКА

Как отмечено выше, работа носит методиче-
ский характер, поэтому для исследования чув-
ствительности задачи к изменению параметров 
и  использовались модельные кривые блеска с
параметрами, близкими к реальным наблюдае-
мым транзитным кривым блеска двойных си-
стем с горячими юпитерами. Параметры модель-
ной двойной системы приняты следующими:

, , , , . Ра-
диус звезды  и радиус планеты 

x

 ρρ − + −  
 
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0I sR
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заданы в единицах большой полуоси орбиты
двойной системы .

Значение эксцентриситета орбиты модельных
двойных систем принято равным , 0.3 и 0.5.
Долгота периастра орбиты  принята равной ,

 и . Некоторые модельные кривые блеска
приведены на риc. 1–3. Стандартное отклонение
индивидуальных значений блеска модельных
кривых принято равным , предполагалось,
что дисперсия распределена по Гауссу.

В качестве наблюдаемой кривой блеска ис-
пользовалась высокоточная кривая блеска двой-
ной системы Kepler-7b [15] (см. риc. 4). Кривая
блеска получена на космической обсерватории
Kepler c 1 мая по 14 июня 2009 г. Kepler-7b являет-
ся объектом  звездной величины.

Кривые блеска получены в оптическом “белом
свете” в диапазоне 4000–8500 Å и в так называе-
мой “длинной моде” (long-cadence mode) с итого-
вой экспозицией в 30 мин. В этой моде базовая
6-с съемка копилась и складывалась до получе-
ния и передачи на Землю одной единственной
30-мин экспозиции, из которой и получались ин-
дивидуальные значения блеска. Транзитная кри-
вая блеска включает в себя около 2100 индивиду-
альных значений блеска системы, большинство
которых приходится на внезатменную часть кри-
вой блеска.

a

= 0.1e
ω °0

°90 °270

−410

13

Точность индивидуальных значений транзит-
ной кривой блеска системы Kepler-7b в интенсив-
ностях составила . Относитель-
ная ошибка (по отношению к глубине затмения)
составляет .

4. МЕТОДИКА ИНТЕРПРЕТАЦИИ 
МОДЕЛЬНЫХ И НАБЛЮДАЕМОЙ

КРИВЫХ БЛЕСКА

При интерпретации кривой блеска предпола-
галось, что помимо радиуса звезды  и коэффи-
циента потемнения к краю  мы также располага-
ем значением долготы периастра . Искомыми
параметрами являлись радиус планеты , на-
клонение орбиты , эксцентриситет орбиты .
Другими словами, задачей данного методиче-
ского исследования являлось выяснение воз-
можности достоверного определения значения
эксцентриситета на основе модельной транзит-
ной кривой блеска при фиксированных  и .

При интепретации при фиксированных  и 
минимизация выполнялась одновременно по
следующим параметрам: линейному коэффици-
енту потемнения звезды к краю , радиусу плане-
ты  и наклонению орбиты двойной . Параметр

 считался известным, а по параметру  осу-
ществлялся перебор.   

−σ × 4= 1.0248 10

1%

sR
x

ω
pR

i e

sR ω

e ω

x
pR i

sR ω

Рис. 1. Синтетические модельные кривые, полученные при значениях эксцентриситета , 0.3 и 0.5 для долготы
периастра .
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5. РЕЗУЛЬТАТЫ ИНТЕРПРЕТАЦИИ 
МОДЕЛЬНЫХ КРИВЫХ БЛЕСКА

Интепретация транзитных модельных кривых
блеска выполнена при разных значения долготы
перистра: ,  и , результаты соот-ω = °90 °180 °270

ветственно представлены в табл. 1–6. На рис. 5–

10 представлена зависимость невязки  от экс-
центриситета. Видно, что задача при известных

 и фиксированной  чувствительна к эксцен-
триситету и при априорной информации о долго-

χ2

sR ω

Рис. 2. Синтетические модельные кривые, полученные при значениях эксцентриситета , 0.3 и 0.5 для долготы
периастра .

Относительная яркость
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= 0.1e
ω °= 180

Рис. 3. Синтетические модельные кривые, полученные при значениях эксцентриситета , 0.3 и 0.5 для долготы
периастра .
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Рис. 4. Наблюдаемая кривая блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b из работы [15]. Сплошная линия – опти-
мальная теоретическая кривая, полученная в предположении квадратичного закона потемнения диска звезды к краю.
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Таблица 1. Результаты интерпретации модельной кривой блеска при значениях эксцентриситета e =
 и долготы периастра , полученные в программе [16]

Примечание.  –эксцентриситет,  – линейный коэффициент,  – радиус планеты в единицах большой полуоси ,  – на-
клонение орбиты.

, a , °

0.00 0.00 0.014136737 89.6224 4346.73
0.01 0.00 0.013016038 89.6224 2089.12
0.02 0.00 0.011906691 89.6224 755.052
0.03 0.05 0.010806052 89.6224 152.271
0.04 0.53 0.009722229 89.6173 3.15496
0.05 0.52 0.009767897 89.0583 2.54162
0.06 0.51 0.009813052 88.7411 2.01723
0.07 0.49 0.009869988 88.4993 1.58994
0.08 0.48 0.009909168 88.3056 1.26199
0.09 0.47 0.009949117 88.1409 1.06206
0.10 0.45 0.009994871 87.9969 0.987588
0.11 0.44 0.010039856 87.87 1.07118
0.12 0.42 0.010084499 87.7569 1.30427
0.13 0.40 0.01012385 87.6557 1.70566
0.14 0.38 0.0101568 87.5648 2.28178
0.15 0.37 0.010187017 87.4825 3.03932
0.16 0.35 0.010218857 87.4071 3.98245
0.17 0.32 0.010262134 87.3368 5.12027

−= 0.0 0.17 ω = °90

e x pR i χ2

e x pR a i

те периастра  на основе транзитной кривой
блеска можно уверенно определять значение экс-

ω центриситета орбиты, как для сильно, так и для
слабо эксцентричных орбит (см. рис. 5–10).
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Таблица 2. Результаты интерпретации модельной кривой блеска при значениях эксцентриситета e =
 и долготы периастра , полученные в программе [16]

, a , °

0.20 0.00 0.011816892 89.6224 891.176
0.21 0.10 0.010671012 89.6224 176.201
0.22 0.58 0.009584542 89.5898 5.95593
0.23 0.56 0.009647624 89.1406 4.96467
0.24 0.55 0.009700974 88.8697 4.03079
0.25 0.53 0.009751422 88.6622 3.19319
0.26 0.52 0.00980298 88.4907 2.4466
0.27 0.50 0.009858806 88.3433 1.8349
0.28 0.48 0.009908998 88.2147 1.377
0.29 0.47 0.009949459 88.1015 1.0745
0.30 0.45 0.009999992 87.9986 0.973023
0.31 0.43 0.010044721 87.906 1.08436
0.32 0.41 0.010083902 87.822 1.42005
0.33 0.39 0.010124363 87.7449 1.98847
0.34 0.37 0.010156287 87.6746 2.80898
0.35 0.35 0.010189749 87.6094 3.88107
0.36 0.32 0.01021954 87.5494 5.20751
0.37 0.29 0.010260427 87.4928 6.79081
0.38 0.26 0.010286035 87.4414 8.65593
0.39 0.23 0.010312156 87.3933 10.7968
0.40 0.19 0.010310875 87.3505 13.1928

−= 0.2 0.4 ω = °90

e x pR i χ2

Таблица 3. Результаты интерпретации модельной кривой блеска при значениях эксцентриситета e =
 и долготы периастра , полученные в программе [16]

, a , °

0.40 0.47 0.009790603 90.0004 36.89620
0.41 0.63 0.009441393 89.4116 10.23319
0.42 0.61 0.009512583 89.0902 8.97929
0.43 0.60 0.009574896 88.8661 7.51608
0.44 0.58 0.009639941 88.6862 6.09876
0.45 0.56 0.009709254 88.5338 4.77876
0.46 0.54 0.009770287 88.4021 3.57789
0.47 0.52 0.009833966 88.2851 2.54776
0.48 0.50 0.009888767 88.1809 1.72923
0.49 0.48 0.009940923 88.0865 1.19117
0.50 0.45 0.009995212 88.0000 0.95934
0.51 0.42 0.010051465 87.9203 1.12212
0.52 0.39 0.01009773 87.8476 1.69819
0.53 0.36 0.010134777 87.7807 2.70534
0.54 0.33 0.010167214 87.7188 4.18288
0.55 0.29 0.010203919 87.6608 6.13950
0.56 0.25 0.010239172 87.6067 8.60545
0.57 0.21 0.010248648 87.5576 12.77195
0.58 0.15 0.010260171 87.5114 14.94330
0.59 0.10 0.010269902 87.4681 18.78500
0.60 0.03 0.010254025 87.4288 22.023
0.61 0.00 0.010263842 87.3905 27.83990
0.62 0.00 0.010278097 87.3541 34.51120

−= 0.4 0.62 ω = °90

e x pR i χ2
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Рис. 5. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы пе-
риастра .
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Таблица 5. Результаты интерпретации модельной
кривой блеска при значениях эксцентриситета e =

 и долготы периастра , получен-
ные в программе [16]

, a , °

0.18 0.22 0.010432002 85.9847 9.95654
0.19 0.25 0.010413223 86.0545 8.52385
0.20 0.27 0.01038642 86.1341 7.20911
0.21 0.29 0.010354921 86.2245 6.01863
0.22 0.31 0.010326582 86.3258 4.95312
0.23 0.33 0.010294828 86.4408 4.01497
0.24 0.35 0.010256415 86.5725 3.20178
0.25 0.37 0.010218345 86.723 2.52319
0.26 0.38 0.010183517 86.895 1.97195
0.27 0.40 0.010141349 87.0965 1.53967
0.28 0.42 0.01009423 87.3354 1.23518
0.29 0.43 0.010051806 87.6225 1.0554
0.30 0.45 0.01000298 87.9842 1.00543
0.31 0.46 0.009958678 88.4719 1.07433
0.32 0.48 0.009900718 89.3468 1.26791
0.33 0.06 0.010849159 90.0004 81.9252
0.34 0.00 0.012086888 90.0004 554.275
0.35 0.00 0.013347151 90.0004 1700.45

−= 0.18 0.35 ω = °270

e x pR i χ2

Таблица 4. Результаты интерпретации модельной
кривой блеска при значениях эксцентриситета e =

 и долготы периастра , получен-
ные в программе [16]

, a , °

0.00 0.27 0.010361409 86.8085 7.60867

0.01 0.30 0.010329313 86.8773 6.35237

0.02 0.32 0.010297132 86.953 5.22887

0.03 0.34 0.010266061 87.0366 4.23469

0.04 0.35 0.010241904 87.128 3.3746

0.05 0.37 0.010199651 87.2322 2.65104

0.06 0.39 0.010166957 87.3472 2.06223

0.07 0.40 0.010130594 87.477 1.60621

0.08 0.42 0.010086548 87.6254 1.27943

0.09 0.43 0.010053001 87.7935 1.08815

0.10 0.45 0.010002638 87.9931 1.01329

0.11 0.46 0.00996397 88.229 1.05901

0.12 0.48 0.009912754 88.5269 1.22085

0.13 0.49 0.009867854 88.9319 1.48079

0.14 0.50 0.00982304 89.8049 1.84133

0.15 0.02 0.010902936 90.0004 126.546

−= 0.0 0.15 ω = °270

e x pR i χ2
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Рис. 6. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы пе-
риастра .
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Таблица 6. Результаты интерпретации модельной
кривой блеска при значениях эксцентриситета e =

 и долготы периастра , получен-
ные в программе [16]

, a , °

0.40 0.25 0.010437636 84.742 8.01467

0.41 0.28 0.01040537 84.86 6.72334

0.42 0.30 0.010371652 84.9986 5.54395

0.43 0.32 0.010333837 85.1628 4.49039

0.44 0.34 0.010296193 85.3565 3.56914

0.45 0.36 0.010252233 85.5885 2.77881

0.46 0.38 0.010207418 85.8677 2.13496

0.47 0.40 0.010157995 86.2098 1.635

0.48 0.42 0.010105925 86.6394 1.27752

0.49 0.44 0.010047879 87.2066 1.06554

0.50 0.45 0.009997602 88.0285 0.993937

0.51 0.39 0.010120351 90.0004 3.15305

0.52 0.00 0.011589492 90.0004 223.805

0.53 0.00 0.013097642 90.0004 1100.11

0.54 0.00 0.014644974 90.0004 2958.11

−= 0.4 0.54 ω = °170

e x pR i χ2

Интепретация наблюдаемой транзитной кри-
вой блеска Kepler-7b выполнена при разных зна-
чениях долготы периастра: , ,  и

, результаты соответственно представлены в
табл. 7–10 и на рис. 11–14. Видно, что эксцентри-
ситет значительно зависит от априорного значе-
ния долготы периастра. При изменении долготы
периастра от  до  значение экcцентри-
ситета изменяется от 0.06 до 0.09.

Это указывает на то, что орбита двойной экс-
центрична. В то же время существующие оценки
эксцентриситета данной системы, полученные
как из кривых лучевых скоростей, так и из фото-
метрических данных разнятся от  до 0.1 [5,
15, 17].

6. ИССЛЕДОВАНИЕ ВЛИЯНИЯ 
НЕОПРЕДЕЛЕННОСТИ 

ЭКСЦЕНТРИСИТЕТА НА ПАРАМЕТРЫ 
ДВОЙНОЙ СИСТЕМЫ

Поскольку барицентр орбиты двойной систе-
мы с экзопланетой расположен внутри материн-
ской звезды или близко к ее поверхности, то ам-
плитуда кривой лучевых скоростей, как правило,
составляет  км/с при ошибке индивиду-
альных значений кривой лучевых скоростей

 км/с.

ω = °45 °90 °135
°177

ω = °45 °177

= 0e

−10 40

−5 10
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Рис. 8. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы пе-
риастра .
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Рис. 7. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы пе-
риастра .
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Рис. 10. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы
периастра .
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Рис. 9. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы пе-
риастра .

100

Нормированный �2

0.18 0.20 0.22 0.24 0.26 0.28 0.30 0.32 0.34
Эксцентриситет

10

1

χ2 −= 0.18 0.34e
ω °= 270



974

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

БЕКЕСОВ и др.

Рис. 12. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета для наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при фикси-
рованном значении долготы периастра .
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Рис. 11. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета для наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при фикси-
рованном значении долготы периастра .
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Рис. 14. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета для наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при фикси-
рованном значении долготы периастра .
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Рис. 13. Зависимость невязки  от значения эксцентриситета для наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при фикси-
рованном значении долготы периастра .
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Рис. 15. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , полученные
в результате интерпретации модельной транзитной кривой блеска.
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Рис. 16. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , полученные
в результате интерпретации модельной транзитной кривой блеска.

88.05
88.00

88.10
88.15
88.20

88.30
88.25

88.35
i

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.0092

0.0090

0.0094

0.0096

0.0098

0.0100
Rp

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.44875

0.44880

0.44885

0.44890

0.44895
X

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.090

0.092

0.094

0.096

0.098

0.100
Rs

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

� = 90

pR sR i
x e ω °= 90



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

ВОЗМОЖНОСТЬ ОЦЕНКИ ЭКСЦЕНТРИСИТЕТА ОРБИТЫ 977

Рис. 17. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , получен-
ные в результате интерпретации модельной транзитной кривой блеска.
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Рис. 18. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , получен-
ные в результате интерпретации модельной транзитной кривой блеска.

87.6

87.7

87.8

87.9

88.0
i

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

� = 270

0.0100

0.0102

0.0104

0.0106

0.0108

0.0110
Rp

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.44840
0.44845
0.44850
0.44855
0.44860
0.44865
0.44870
0.44875

X

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.100

0.102

0.104

0.106

0.108

0.110
Rs

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

pR sR i
x e ω °= 270



978

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

БЕКЕСОВ и др.

Таблица 7. Результаты интерпретации наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при значении долготы периастра
, полученные в программе [16]

, км , ° , км , °

0.000 0.65 119125 84.481 1.21353 0.076 0.61 119622 84.3876 1.17

0.002 0.64 119214 84.4777 1.21149 0.078 0.61 119711 84.3842 1.16522

0.004 0.64 119154 84.476 1.20936 0.080 0.60 119657 84.3826 1.16465

0.006 0.64 119241 84.4727 1.2073 0.082 0.60 119603 84.3809 1.16

0.008 0.64 119184 84.471 1.20532 0.084 0.60 119692 84.3776 1.16393

0.010 0.64 119272 84.4677 1.20339 0.086 0.60 119638 84.3759 1.16374

0.012 0.64 119216 84.466 1.20155 0.088 0.60 119726 84.3726 1.16355

0.014 0.64 119304 84.4627 1.19978 0.090 0.60 119672 84.3709 1.16342

0.016 0.64 119248 84.461 1.19807 0.092 0.60 119760 84.3676 1.16349

0.018 0.64 119336 84.4577 1.19647 0.094 0.60 119706 84.3659 1.16334

0.020 0.63 119281 84.456 1.19481 0.096 0.60 119653 84.3642 1.16362

0.022 0.63 119370 84.4527 1.19305 0.098 0.60 119741 84.3609 1.16

0.024 0.63 119315 84.451 1.19135 0.100 0.60 119687 84.3592 1.16388

0.026 0.63 119404 84.4477 1.18976 0.102 0.59 119775 84.3559 1.16414

0.028 0.63 119350 84.446 1.19 0.104 0.59 119713 84.3542 1.16422

0.030 0.63 119439 84.4427 1.18678 0.106 0.59 119800 84.3509 1.1645

0.032 0.63 119385 84.441 1.19 0.108 0.59 119746 84.3492 1.16458

0.034 0.63 119475 84.4377 1.18414 0.110 0.59 119692 84.3475 1.1651

0.036 0.63 119422 84.436 1.18268 0.112 0.59 119778 84.3442 1.17

0.038 0.62 119505 84.4326 1.18168 0.114 0.59 119724 84.3425 1.16578

0.040 0.62 119450 84.431 1.18007 0.116 0.59 119810 84.3392 1.16631

0.042 0.62 119396 84.4293 1.17905 0.118 0.59 119756 84.3375 1.16673

0.044 0.62 119485 84.426 1.17758 0.120 0.59 119842 84.3342 1.1676

0.046 0.62 119431 84.4243 1.17659 0.122 0.59 119787 84.3325 1.16803

0.048 0.62 119520 84.421 1.17529 0.124 0.59 119733 84.3308 1.16888

0.050 0.62 119466 84.4193 1.17435 0.126 0.59 119819 84.3275 1.16966

0.052 0.62 119555 84.416 1.17342 0.128 0.58 119765 84.3258 1.17035

0.054 0.62 119501 84.4143 1.17252 0.130 0.58 119851 84.3225 1.17125

0.056 0.62 119591 84.411 1.17177 0.132 0.58 119797 84.3208 1.17182

0.058 0.62 119536 84.4093 1.17097 0.134 0.58 119743 84.3192 1.17278

0.060 0.61 119626 84.4059 1.17018 0.136 0.58 119828 84.3158 1.17366

0.062 0.61 119572 84.4043 1.16919 0.138 0.58 119774 84.3142 1.17455

0.064 0.61 119518 84.4026 1.16867 0.140 0.58 119860 84.3108 1.17574

0.066 0.61 119607 84.3993 1.16769 0.142 0.58 119806 84.3091 1.17663

0.068 0.61 119553 84.3976 1.16721 0.144 0.58 119753 84.3075 1.17787

0.070 0.61 119642 84.3943 1.16653 0.146 0.58 119838 84.3041 1.17907

0.072 0.61 119588 84.3926 1.1661 0.148 0.58 119785 84.3025 1.18017

0.074 0.61 119676 84.3893 1.17

ω = °177

e x pR i χ2 e x pR i χ2
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Таблица 8. Результаты интерпретации наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при значении долготы периастра
, полученные в программе [16]

, км , ° , км , °

0.000 0.61 119603 84.4143 1.21353 0.052 0.50 121754 84.1351 1.04449
0.002 0.61 119665 84.4009 1.19791 0.054 0.50 121910 84.1262 1.04923
0.004 0.60 119758 84.3876 1.18258 0.056 0.50 121982 84.1184 1.05702
0.006 0.60 119869 84.3742 1.16780 0.058 0.49 121969 84.1115 1.06431
0.008 0.60 120003 84.3609 1.15580 0.060 0.49 122074 84.1036 1.07351
0.010 0.59 120010 84.3492 1.14195 0.062 0.48 122093 84.0967 1.08422
0.012 0.59 120188 84.3358 1.12911 0.064 0.48 122231 84.0889 1.09574
0.014 0.58 120238 84.3242 1.11782 0.066 0.47 122177 84.0830 1.10931
0.016 0.58 120308 84.3125 1.10634 0.068 0.47 122347 84.0751 1.12254
0.018 0.58 120400 84.3008 1.09714 0.070 0.46 122324 84.0692 1.13806
0.020 0.57 120504 84.2891 1.08574 0.072 0.46 122420 84.0623 1.15265
0.022 0.57 120636 84.2774 1.07647 0.074 0.46 122426 84.0564 1.17029
0.024 0.56 120788 84.2658 1.06984 0.076 0.45 122446 84.0505 1.18802
0.026 0.56 120803 84.2557 1.06025 0.078 0.45 122588 84.0436 1.20702
0.028 0.55 120836 84.2457 1.05554 0.080 0.44 122531 84.0387 1.22748
0.030 0.55 121049 84.2340 1.04851 0.082 0.44 122702 84.0318 1.24878
0.032 0.55 121121 84.2240 1.04333 0.084 0.43 122672 84.0269 1.27125
0.034 0.54 121213 84.2140 1.04001 0.086 0.43 122765 84.0210 1.29488
0.036 0.54 121161 84.2057 1.03582 0.088 0.42 122762 84.0161 1.32039
0.038 0.53 121289 84.1957 1.03333 0.090 0.42 122773 84.0112 1.34600
0.040 0.53 121436 84.1856 1.03157 0.092 0.41 122797 84.0063 1.37377
0.042 0.53 121432 84.1773 1.03146 0.094 0.41 122938 84.0004 1.40191
0.044 0.52 121500 84.1685 1.03101 0.096 0.40 122877 83.9965 1.43156
0.046 0.52 121585 84.1596 1.03284 0.098 0.40 122941 83.9915 1.46135
0.048 0.51 121688 84.1508 1.03563 0.100 0.40 123017 83.9866 1.49344
0.050 0.51 121709 84.1429 1.03885

ω = °90

e x pR i χ2 e x pR i χ2

Относительно небольшая амплитуда кривой
лучевых скоростей при сравнительно большой
ошибке не позволяет точно определить значение
эксцентриситета орбиты двойной. Как правило,
для простоты расчетов эксцентриситет орбиты
двойной принимается в большинстве случаев
близким к нулю, что может быть не совсем верно.
Поэтому авторы для полноты исследования рас-
смотрели степень влияния неопределенности
значения эксцентриситета орбиты двойной на
значение радиуса планеты , радиуса звезды ,
коэффициента потемнения к краю  и наклоне-
ния орбиты , определяемых в ходе интерпрета-
ции транзитной кривой блеска. Или, другими
словами, в какой мере неопределенность в значе-
ние эксцентриситета  вносит неопределенность
в значение радиуса планеты, радиуса звезды, ко-
эффициента потемнения к краю наклонения ор-
биты?
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интерпретацию модельной кривой блеска, полу-
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Таблица 9. Результаты интерпретации наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при значении долготы периастра
, полученные в программе [16]

, км , ° , км , °

0.000 0.60 119752 84.3909 1.19739 0.100 0.51 122262 84.1005 1.09540
0.002 0.60 119818 84.3826 1.18853 0.102 0.50 122242 84.0972 1.10152
0.004 0.59 119894 84.3742 1.17902 0.104 0.50 122228 84.0939 1.10952
0.006 0.59 119833 84.3676 1.16892 0.106 0.50 122399 84.0888 1.11887
0.008 0.59 119931 84.3592 1.15925 0.108 0.50 122395 84.0855 1.12668
0.010 0.59 120039 84.3509 1.15115 0.110 0.50 122396 84.0822 1.13621
0.012 0.59 120008 84.3442 1.14462 0.112 0.49 122401 84.0788 1.14573
0.014 0.58 120144 84.3358 1.13538 0.114 0.49 122412 84.0755 1.15555
0.016 0.58 120134 84.3292 1.12787 0.116 0.49 122427 84.0722 1.16630
0.018 0.58 120287 84.3208 1.11986 0.118 0.49 122447 84.0688 1.17766
0.020 0.58 120298 84.3142 1.11249 0.120 0.49 122655 84.0638 1.18942
0.022 0.58 120318 84.3075 1.10710 0.122 0.49 122685 84.0605 1.20130
0.024 0.57 120347 84.3008 1.10081 0.124 0.49 122719 84.0571 1.21351
0.026 0.57 120541 84.2925 1.09315 0.126 0.48 122571 84.0555 1.22564
0.028 0.57 120591 84.2858 1.08641 0.128 0.48 122614 84.0521 1.23822
0.030 0.57 120649 84.2791 1.08074 0.130 0.48 122660 84.0488 1.25144
0.032 0.57 120717 84.2724 1.07585 0.132 0.48 122711 84.0455 1.26512
0.034 0.56 120636 84.2674 1.07101 0.134 0.48 122766 84.0421 1.27959
0.036 0.56 120722 84.2607 1.06453 0.136 0.48 122826 84.0388 1.29484
0.038 0.56 120817 84.2541 1.05913 0.138 0.48 122882 84.0354 1.31092
0.040 0.56 120922 84.2474 1.05551 0.140 0.48 122949 84.0321 1.32759
0.042 0.56 120875 84.2424 1.05195 0.142 0.47 122830 84.0304 1.34253
0.044 0.55 120989 84.2357 1.04858 0.144 0.47 122904 84.0271 1.35771
0.046 0.55 120957 84.2307 1.04479 0.146 0.47 122983 84.0238 1.37532
0.048 0.55 121095 84.2240 1.04079 0.148 0.47 123065 84.0204 1.39267
0.050 0.55 121078 84.2190 1.03828 0.150 0.46 122958 84.0187 1.41195
0.052 0.55 121233 84.2123 1.03654 0.152 0.46 123048 84.0154 1.42955
0.054 0.55 121232 84.2073 1.03471 0.154 0.47 123140 84.0121 1.44863
0.056 0.54 121238 84.2023 1.03241 0.156 0.46 123043 84.0104 1.46686
0.058 0.54 121252 84.1973 1.03147 0.158 0.46 123142 84.0071 1.48530
0.060 0.54 121440 84.1906 1.03095 0.160 0.46 123245 84.0037 1.50673
0.062 0.54 121469 84.1856 1.02979 0.162 0.46 123156 84.0021 1.52624
0.064 0.54 121505 84.1806 1.03008 0.164 0.46 123266 83.9987 1.54647
0.066 0.53 121548 84.1756 1.03086 0.166 0.45 123182 83.9971 1.56831
0.068 0.53 121598 84.1706 1.03087 0.168 0.46 123297 83.9937 1.58973
0.070 0.53 121655 84.1656 1.03174 0.170 0.45 123219 83.9920 1.61139
0.072 0.53 121720 84.1606 1.03349 0.172 0.45 123340 83.9887 1.63294
0.074 0.53 121620 84.1573 1.03551 0.174 0.45 123266 83.9870 1.65717
0.076 0.52 121697 84.1523 1.03744 0.176 0.45 123394 83.9837 1.67926
0.078 0.52 121781 84.1473 1.03951 0.178 0.45 123324 83.9820 1.70486
0.080 0.52 121872 84.1422 1.04276 0.180 0.45 123457 83.9787 1.72770
0.082 0.52 121797 84.1389 1.04553 0.182 0.44 123392 83.9770 1.75300
0.084 0.52 121900 84.1339 1.04909 0.184 0.45 123530 83.9737 1.77847
0.086 0.52 122018 84.1289 1.05468 0.186 0.44 123469 83.9720 1.80291
0.088 0.51 121960 84.1256 1.05860 0.188 0.44 123410 83.9703 1.83084
0.090 0.51 122084 84.1206 1.06440 0.190 0.44 123556 83.9670 1.85552
0.092 0.51 122038 84.1172 1.06806 0.192 0.44 123501 83.9653 1.88319
0.094 0.51 122173 84.1122 1.07525 0.194 0.44 123651 83.9620 1.90951
0.096 0.51 122138 84.1089 1.08032 0.196 0.44 123600 83.9603 1.93766
0.098 0.50 122108 84.1055 1.08866 0.198 0.43 123550 83.9587 1.96594

ω = °45

e x pR i χ2 e x pR i χ2
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Таблица 10. Результаты интерпретации наблюдаемой кривой блеска Kepler-7b при значении долготы периастра
, полученные в программе [16]

, км , ° , км , °

0.000 0.65 119 125 84.481 1.21353 0.076 0.51 121 785 84.1272 1.03491

0.002 0.64 119 221 84.4694 1.20345 0.078 0.50 121 765 84.1206 1.04027

0.004 0.64 119 330 84.4577 1.19384 0.080 0.50 121 920 84.1122 1.04707

0.006 0.64 119 452 84.446 1.18530 0.082 0.49 121 913 84.1055 1.05269

0.008 0.63 119 439 84.436 1.17607 0.084 0.49 121 913 84.0989 1.06169

0.010 0.63 119 584 84.4243 1.16662 0.086 0.49 122 089 84.0905 1.07176

0.012 0.63 119 594 84.4143 1.15892 0.088 0.48 122 102 84.0838 1.08223

0.014 0.62 119 763 84.4026 1.14965 0.090 0.48 122 121 84.0772 1.09333

0.016 0.62 119 787 84.3926 1.14130 0.092 0.47 122 146 84.0705 1.10636

0.018 0.62 119 977 84.3809 1.13412 0.094 0.47 122 177 84.0638 1.12095

0.020 0.61 120 029 84.3709 1.12561 0.096 0.46 122 214 84.0571 1.13627

0.022 0.61 120 090 84.3609 1.11781 0.098 0.46 122 257 84.0505 1.15379

0.024 0.61 120 162 84.3509 1.11107 0.100 0.46 122 306 84.0438 1.17008

0.026 0.60 120 244 84.3409 1.10346 0.102 0.45 122 360 84.0371 1.18931

0.028 0.60 120 337 84.3308 1.09669 0.104 0.45 122 420 84.0304 1.20886

0.030 0.59 120 439 84.3208 1.09095 0.106 0.45 122 486 84.0238 1.23

0.032 0.59 120 397 84.3125 1.08389 0.108 0.44 122 551 84.0171 1.25333

0.034 0.59 120 519 84.3025 1.07776 0.110 0.43 122 451 84.0121 1.27745

0.036 0.58 120 651 84.2925 1.07259 0.112 0.43 122 533 84.0054 1.30237

0.038 0.58 120 636 84.2841 1.06648 0.114 0.43 122 620 83.9987 1.32733

0.040 0.58 120 787 84.2741 1.06192 0.116 0.42 122 535 83.9937 1.35598

0.042 0.57 120 790 84.2658 1.05667 0.118 0.42 122 631 83.987 1.38423

0.044 0.57 120 802 84.2574 1.05263 0.120 0.41 122 555 83.982 1.41368

0.046 0.57 120 980 84.2474 1.04874 0.122 0.41 122 662 83.9754 1.44603

0.048 0.56 121 009 84.239 1.04421 0.124 0.40 122 594 83.9703 1.47812

0.050 0.56 121 046 84.2307 1.04111 0.126 0.40 122 711 83.9637 1.51342

0.052 0.55 121 099 84.2224 1.03819 0.128 0.39 122 652 83.9587 1.54754

0.054 0.55 121 154 84.214 1.03535 0.130 0.39 122 777 83.952 1.59

0.056 0.55 121 217 84.2057 1.03365 0.132 0.38 122 727 83.947 1.62328

0.058 0.54 121 288 84.1973 1.03131 0.134 0.38 122 862 83.9403 1.66448

0.060 0.54 121 368 84.189 1.03095 0.136 0.38 122 819 83.9353 1.70633

0.062 0.53 121 455 84.1806 1.02858 0.138 0.37 122 780 83.9303 1.74817

0.064 0.53 121 550 84.1723 1.02732 0.140 0.37 122 928 83.9236 1.79195

0.066 0.53 121 489 84.1656 1.02589 0.142 0.36 122 896 83.9186 1.20

0.068 0.52 121 599 84.1573 1.0266 0.144 0.36 122 869 83.9136 1.89

0.070 0.52 121 718 84.1489 1.02591 0.146 0.35 122 844 83.9086 1.93496

0.072 0.51 121 678 84.1422 1.0284 0.148 0.34 122 823 83.9036 1.98454

0.074 0.51 121 811 84.1339 1.03124

ω = °135

e x pR i χ2 e x pR i χ2
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Рис. 19. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , полученные
в результате интерпретации наблюдаемой транзитной кривой блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b.
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Рис. 20. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , полученные
в результате интерпретации наблюдаемой транзитной кривой блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b.
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Рис. 21. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , полученные
в результате интерпретации наблюдаемой транзитной кривой блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b.
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Рис. 22. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , получен-
ные в результате интерпретации наблюдаемой транзитной кривой блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b.

83.2

83.4

83.6

83.8

i

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

� = 135

0.0138

0.0140

0.0142

0.0144

0.0146
Rp

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.53770
0.53775
0.53780
0.53785
0.53790
0.53795
0.53800

X

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

0.162

0.164

0.166

0.168

0.172

0.170

Rs

0.02 0.04 0.06 0.08 0.10
e

pR sR i
x e ω °= 135



984

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

БЕКЕСОВ и др.

Рис. 23. Зависимость значения радиуса планеты , радиуса звезды , наклонения орбиты  и коэффициента потем-
нения к краю  от значения эксцентриситета  при фиксированном значении долготы периастра , получен-
ные в результате интерпретации наблюдаемой транзитной кривой блеска двойной системы с экзопланетой Kepler-7b.
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брос в значении радиуса  достигается при
долготах периастра  и , когда эллипс ор-
биты повернут к наблюдателю “острой” сторо-
ной. В этом случае неопределенность радиуса
максимальна, поскольку при таких значениях
долготы периастра у затменных двойных систем
различие в ширинах главного и вторичного ми-
нимумов максимально, и в данном случае сумма
радиусов компонентов сильнее всего влияет на
ширину затмения.

Следует отметить, что зависимость радиуса
звезды от эксцентриситета орбиты может исполь-
зоваться в обратном ключе. Например, если есть
ограничение звезды по значению радиуса (см. ка-
талог Гайя), то в этом случае мы можем наложить
ограничение на эксцентриситет двойной.

Из рис. 15–18 видно, что значения коэффици-
ента потемнения к краю  и наклонения орбиты 
устойчивы к неопределенности эксцентриситета.

Аналогичный расчет был выполнен для на-
блюдаемой транзитной кривой блеска двойной
системы Kepler-7b. Для фиксированных значе-
ний радиуса звезды , фиксированного

значения периода двойной , при
фиксированных значениях эксцентриситета в
пределах  при значениях долготы

10%
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периастра , , ,  и  для каждого
значения эксцентриситета решена обратная зада-
ча. Искомыми параметрами задачи являлись: ра-
диус планеты , радиус звезды , коэффициент
потемнения к краю , наклонение орбиты .
Значение большой полуоси двойной системы
Kepler-7b было принято равным 0.06246 а.е.

Результаты интерпретации наблюдаемой тран-
зитной кривой двойной Kepler-7b для долготы пе-
риастра , , ,  и  представлены
на рис. 19–23 соответственно. Для наблюдаемой
кривой блеска для долгот периастра  и 
разброс значений радиусов планеты и звезды так-
же составляет .

Таким образом, из представленных расчетов
видно, что незнание долготы периастра и значе-
ния эксцентриситета (или ошибочного априор-
ного предположения о круговой орбите) может
приводить к ошибкам определения радиусов пла-
неты и звезды до 10%. Значения же наклонения
орбиты и коэффициентов потемнения к краю
устойчивы к отсутствию априорной информации
о значении эксцентриситета и долготы периастра.

°0 °45 °90 °135 °177

pR sR
x i

ω °= 0 °45 °90 °135 °177

°45 °135

−9 10%



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

ВОЗМОЖНОСТЬ ОЦЕНКИ ЭКСЦЕНТРИСИТЕТА ОРБИТЫ 985

7. ОБСУЖДЕНИЕ
Интерпретация наблюдаемых транзитных

кривых блеска не позволяет одновременно полу-
чить надежные значения эксцентриситета  и
долготы периастра . Однако при априорной ин-
формации о значении долготы периастра  на ос-
нове наблюдаемой транзитной кривой блеска
можно получить надежное значение эксцен-
триситета орбиты  двойной системы с экзо-
планетой.

При отсутствии информации о долготе пери-
астра  анализ кривой затмения звезды экзопла-
нетой позволяет оценить интервал возможных
значений эксцентриситета. Это полезная инфор-
мация, которая может быть получена независимо
от результатов сложных спектроскопических ис-
следований.

Также прослеживается заметная корреляция
между параметром эксцентриситета  и коэффи-
циентом потемнения звезды к краю . Характер
данной корреляции четко зависит от долготы пе-
риастра транзита. Так, при транзите, происходя-
щем вблизи периастра ( ), коэффициент
потемнения к краю растет вместе с ростом экс-
центриситета, и наоборот, для транзитов, проис-
ходящих вблизи апоастра ( ), наблюдается
падение коэффициента потемнения к краю при
росте эксцентриситета.

Данный эффект может быть связан с измене-
нием прицельного расстояния, которое при не-
больших изменениях наклона орбиты изменяется
вместе с расстоянием между планетой и звездой в
момент транзита. Это согласуется с результатами,
полученными для кривых блеска экзопланеты
HD 209458b [3] и, по крайней мере частично (на-
пример, в сочетании с эффектами запятненности
звезды), может объяснить расхождение между
теоретическими и эмпирически полученными
коэффициентами потемнения к краю.

При отсутствии априорной информации о
значении долготы периастра мы не можем опре-
делить точное значение эксцентриситета из фо-
тометрических данных с использованием одной
транзитной кривой блеска. Однако интерпрета-
ция транзитной кривой блеска дает представле-
ние об эксцентричности или не эксцентричности
орбиты, и позволяет примерно оценить величину
эксцентриситета. Авторы рекомендуют в иско-
мые параметры включать не только традицион-
ный набор параметров (радиусы планеты и звез-
ды, наклонение орбиты и коэффициенты потем-
нения к краю), но и выполнять минимизацию
наблюдаемой кривой блеска по эксцентриситету.

8. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Благодаря успешной работе космических об-

серваторий накоплен обширный банк фотомет-

рических данных, который может быть исполь-
зован не только для получения значения гео-
метрических параметров двойной системы с
экзопланетой, но и для оценки значений орби-
тальных параметров  и , которые, как показали
недавние исследования, тоже стоит принимать во
внимание [3].

Однако вследствие использования одной кри-
вой затмения, точное определение значения экс-
центриситета без априорной информации о вели-
чине  невозможно. Можно говорить, что в этом
случае надежно определяется величина ,
этот вопрос авторы предполагают рассмотреть в
дальнейших исследованиях.

Таким образом, анализ транзитных кривых
блеска двойных систем с экзопланетами с вклю-
чением в качестве искомого параметра эксцен-
триситета орбиты позволяет дать ограничения на
степень эксцентричности орбиты для короткопе-
риодических систем, у которых величины экс-
центриситета, как правило, малы и лежат в преде-
лах значительных ошибок определения. Знание
степени эксцентричности орбиты короткоперио-
дических систем с экзопланетами важно для вы-
явления механизмов округления их орбит в ре-
зультате приливной диссипации энергии орби-
тального обращения.
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ON THE POSSIBILITY OF ESTIMATION OF THE ORBIT ECCENTRICITY 
OF A BINARY SYSTEM WITH AN EXOPLANET 

USING A TRANSIT LIGHT CURVE
E. V. Bekesova, M. K. Abubekerova, N. Yu. Gosteva, and A. M. Cherepashchuka

aLomonosov Moscow State University, Sternberg Astronomical Institute, Moscow, Russia

Working with both simulated and observed transit light curves, we studied a possibility of determining an or-
bital eccentricity of a binary star system with an exoplanet. It is shown that determining an exact eccentricity
value from transit light curves is possible if a longitude of a periastron is known. In the absence of information
about the longitude of periastron, analysis of the transit light curve makes it possible to impose restrictions
on orbital eccentricity values. The influence of uncertainty in the orbital eccentricity on the accuracy of de-
termination of other parameters of the system (a radius of the star, a radius of the planet, orbit inclination,
and limb darkening coefficient) has been studied.

Keywords: transit light curves, binary systems with exoplanets, eccentricity, limb darkening coefficients, plan-
et radius, star radius
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Среди всех факторов обитаемости экзопланет земного типа одним из определяющих является на-
личие у экзопланеты вторичной N2–O2 доминантной атмосферы. Именно данный фактор может
потенциально свидетельствовать об уже существующих геологических и биологических процессах
на экзопланете. Между тем прямая характеризация N2–O2 атмосфер у экзопланет земного типа яв-
ляется сложной наблюдательной задачей. Существует всего несколько индикаторов (молекул) та-
кой атмосферы, среди которых можно выделить потенциальный биомаркер – молекулу окиси азота
NO. Наиболее сильными спектральными признаками данной молекулы в ультрафиолетовом диапа-
зоне являются γ-полосы (203–248 нм). Важную роль в поиске потенциальных биомаркеров на экзо-
планетах, в том числе в регистрации γ-полос NO, может сыграть планируемая к запуску космиче-
ская обсерватория Спектр-УФ. В работе приведены оценки возможности детектирования транс-
миссии света в γ-полосах в атмосферах экзопланет с помощью данной обсерватории. Проведено
сравнение методов эмиссионной и трансмиссионной спектроскопии применительно к регистра-
ции NO. По результатам работы показано, что потенциальная возможность обнаружения сигнала
трансмиссии в γ-полосах NO в атмосферах близких экзопланет (<10 пк) с помощью спектрографа
LSS обсерватории Спектр-УФ существует. Представлены накладываемые ограничения для реги-
страции данного сигнала на более далеких экзопланетах.

Ключевые слова: экзопланеты земной группы, атмосферы экзопланет, биомаркеры, Спектр-УФ
DOI: 10.31857/S0004629923110105, EDN: HISEXS

1. ВВЕДЕНИЕ
Поиск потенциально обитаемых экзопланет

представляет собой сложную задачу, решение ко-
торой зависит от многих факторов. Обязательны-
ми (но не достаточными) условиями обитаемости
считаются следующие: планета должна быть зем-
ного типа (экзо-земля, супер-земля, суб-нептун),
на ее поверхности возможно существование жид-
кой воды, в ее атмосфере отсутствует сильный
парниковый эффект [1].

Формирование данных условий зависит от фи-
зических свойств родительской звезды и орби-
тальных параметров планетной системы. В связи
с этим в качестве родительских звезд обычно рас-
сматривают звезды солнечного типа и маломас-
сивные звезды, которые не демонстрируют силь-
ной активности в жестком ультрафиолетовом
(XUV) и мягком рентгеновском спектральных
диапазонах. Это необходимо для формирования и

удержания вторичной атмосферы планеты. Дан-
ный критерий, однако, не является обязательным
для N2–O2 атмосфер экзопланет земного типа,
т.к. они могут быть устойчивы к большим XUV
потокам родительской звезды [2].

К настоящему моменту известно большое ко-
личество работ, в которых предполагаются допол-
нительные условия для формирования биологи-
ческой активности на экзопланетах, исследуются
индикаторы такой активности и определяется
возможность детектирования данных индикато-
ров с помощью существующих наземных и кос-
мических обсерваторий. Результаты недавних ис-
следований [3, 4] позволяют предположить, что
одним из основных признаков биологической и
геологической активности на экзопланете явля-
ется наличие у данной планеты N2–O2 доминант-
ной атмосферы с примесью CO2. Прямыми инди-



988

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

ЦУРИКОВ, БИСИКАЛО

каторами такой атмосферы могут служить моле-
кулы N2O, NO2, NO и N2–O2 димеры [4–6].

Большую роль в структуре атмосферы экзо-
планеты земного типа может играть молекула
окиси азота, NO. Данная молекула является про-
межуточным продуктом процесса денитрифика-
ции [7]. Кроме того, NO в достаточно большом
количестве образуется в верхней атмосфере (в ре-
акциях N(2D, 4S) с O2): в результате электронных
высыпаний в полярных областях атмосферы пла-
неты и при воздействии излучения звезды в мяг-
ком рентгеновском диапазоне [8–16]. Также
окись азота, наряду с CO2 и O3, играет важную
роль в энергетике атмосферы, т.к. является эф-
фективным охладителем атмосферы вследствие
колебательно-поступательного энергообмена [17].

Ранее, в работе [18], нами были получены
оценки возможности детектирования эмиссии
NO в наиболее интенсивных γ-полосах (203–
248 нм) в атмосферах экзопланет земного типа с
помощью спектрографов космической обсерва-
тории Спектр-УФ [19–21]. В частности, было по-
казано, что регистрация эмиссии NO в случае оп-
тически тонкой среды в атмосферах супер-земель
и суб-нептунов возможна с помощью спектро-
графа LSS (R = 1000) обсерватории Спектр-УФ за
120 ч наблюдений.

Данная работа является продолжением наших
исследований детектируемости NO с помощью
научной аппаратуры готовящейся к запуску об-
серватории Спектр-УФ. Основная цель работы
заключается в оценке возможности регистрации
сигнала трансмиссии света родительской звезды
в γ-полосах NO в атмосферах экзопланет зем-
ного типа. А также в сравнении потенциальных
возможностей детектирования NO методами
трансмиссионной и эмиссионной спектроско-
пии. Более конкретно, в работе вычисляется
время накопления сигнала, необходимое для
детектирования окиси азота в предполагаемых
N2–O2 доминантных атмосферах экзопланет с за-
данным соотношением сигнал к шуму, SNR. Как
и в предыдущей работе, в качестве планет рас-
сматриваются экзо-земли, супер-земли, суб-неп-
туны с различными концентрациями NO в атмо-
сфере; в качестве спектров родительских звезд
используются спектры звезд G, K, M спектраль-
ных классов.

Работа организована следующим образом: в
разделе 2 приводится описание модели пропуска-
ния атмосферы планеты в ближнем ультрафиоле-
товом диапазоне. Также представлена используе-
мая методика расчета соотношения сигнал к шу-
му. В разделе 3 показаны результаты работы
модели трансмиссии для атмосфер экзопланет, а
также результаты параметрических расчетов вре-
мени экспозиции и граничных расстояний до
планетных систем, необходимых для регистрации

сигнала пропускания в γ-полосах NO. В данном
разделе также представлены обсуждение полу-
ченных результатов, пути возможного увеличе-
ния SNR. Основные выводы работы представле-
ны в разделе 4.

2. ОПИСАНИЕ МОДЕЛИ
2.1. Модель пропускания

Для того, чтобы решить поставленную задачу,
первоначально требуется построить модель про-
пускания света родительской звезды через атмо-
сферу планеты. Результатом расчетов по данной
модели является зависимость эффективной вы-
соты атмосферы от длины волны, которая опре-
деляет разницу между геометрической глубиной
транзита (без учета атмосферы) и реальной глуби-
ной транзита (с учетом атмосферы):

(1)

где  – оптическая толща; 

 – коэффициент поглощения,
см–1;  – сечение поглоще-
ния, см2;  – концентрация молекулы m в атмо-
сфере, см–3;  – профиль спектральной
линии;  – сила линии.

Для проведения расчетов была модифициро-
вана line-by-line модель переноса излучения
Py4CAtS [22], которая является преобразованием
написанного на Fortran кода GARLIC [23, 24] и
обычно применяется для инфракрасной области
спектра. Данная модификация заключалась в об-
новлении базы данных сечений поглощения для
интересующего нас спектрального диапазона
(180–250 нм). Так, аналогично работе [5] были
добавлены сечения поглощения следующих мо-
лекул: O2, O3, N2O, NO2, SO2. Информация по се-
чениям N2O, NO2, SO2 была взята из базы данных
MPI-Mainz UV/VIS Spectral Atlas1 [25] – источни-
ки [26–28] соответственно. Данные для расчета
сечений поглощения O2 в системе полос Шума-
на-Рунге и системе полос Герцберга I были взяты
из базы данных HITRAN20202 [29]. Сечения по-
глощения O2 в континууме фотодиссоциации и
O3 в системе полос Хартли заимствованы из рабо-
ты [30].

В модель также были добавлены сечения рэле-
евского рассеяния для воздуха, основными со-
ставляющими которого для атмосферы Земли яв-
ляются молекулы N2, O2, CO2, Ar (процентное со-

1 https://www.uv-vis-spectral-atlas-mainz.org/uvvis/
2 https://hitran.org/
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держание ≈99.999% [5]). Рэлеевское рассеяние
представляет собой упругое рассеяние на части-
цах, когда длина волны рассеянного света много

больше размера частицы ( ,  – радиус сфе-

рической частицы). Сечение рэлеевского рассея-
ния обратно пропорционально длине волны в

четвертой степени:  [31], где

 – постоянная Лошмидта;  – длина волны;
– корректировочный коэффициент Кинга;

 – коэффициент рефракции. Поэтому важ-
но учитывать данный процесс при расчетах для
ультрафиолетовой области спектра. Сечения рэ-
леевского рассеяния для воздуха в диапазоне
длин волн 200–250 нм были взяты из работы [31].
Для спектрального диапазона 180–200 нм данные
сечения были экстраполированы с учетом зави-
симости от длины волны ( ). Стоит отме-
тить, в работе [5] было показано, что в указанном
диапазоне длин волн основной вклад в формиро-
вание эффективной высоты земной атмосферы
все же вносит поглощение света в системе полос
Шумана–Рунге O2 (см. рис. 1 в [5]). При этом
вклад рэлеевского рассеяния сравним с поглоще-
нием света в полосах озона O3.

Основным отличием данной работы от [5] яв-
ляется то, что расчеты проводились также для
γ-полос NO. Аналогично работе [18] данные вы-
числения были сделаны для (0,0), (1,0), (1,1),
(2,0), (2,2), (3,1) колебательных γ-полос. Сечения
поглощения в данных полосах для каждого атмо-
сферного слоя были вычислены аналогично [32].
Факторы Хенля–Лондона для каждого враща-

π
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тельного перехода были взяты из базы данных
LIFBASE [33]; силы осцилляторов – из [34] и [35]
G.V. Marr, 1964. Для расчета популяций уровней
было использовано выражение из [36] и [37] с уче-
том поправки на случай Λ-дублета из [38]. Значе-
ния для молекулярных констант были взяты из
[38] и [39].

Как уже отмечалось ранее, первоначально мо-
дель была построена для атмосферы землеподоб-
ной планеты. В данной модели использовались
усредненные распределения объемной концен-
трации представленных выше молекул. Диапазон
рассматриваемых высот составлял 15–500 км, с
шагом 5 км. Нижний предел  км обуслов-
лен тем, что лучи, проходящие через более глубо-
кие слои атмосферы, ввиду роста концентрации
молекул и увеличения коэффициента преломле-
ния, будут недоступны для наблюдателя, если ро-
дительской звездой планеты является звезда сол-
нечного типа (см. [40, 5]). Высотные профили
температуры и давления были взяты из модели
[41]. Для молекул O3, N2O, NO2, SO2 (<120 км) ис-
пользовались распределения по высоте из [42].
Выше 120 км концентрация данных молекул мала
и не влияет на результаты расчета. Для O2, N2 вы-
сотные профили были взяты из модели NRLMSIS
2.0 [43]. Для молекулы NO данные для высот
<95 км взяты также из [42]. При этом для высот
≥95 км, как и в [18], использовались значения
объемной концентрации NO из наблюдений
спутника SNOE [16] при высокой геомагнитной
активности.

Для описания профилей спектральных линий
молекул NO (γ-полосы) и O2 (полосы Шумана-
Рунге и Герцберга I) использовалась функция

=1 15z

Рис. 1. Пояснительный рисунок к выражению (3) – глубина первичного транзита.

Поток от звезды

– вклад только планеты
(геометрическая глубина транзита)

– вклад планеты и атмосферы
(реальная глубина транзита)

– вклад только атмосферы

Время

2

2

p

s

R
R

 2

2

p

s

R
R

2

2

( )p eff

s

R h
R
� 2

2

( )p eff

s

R h
R
�

 2 2

2 2

( )p eff p

s s

R h R
R R
�

�
 2 2

2 2

( )p eff p

s s

R h R
R R
�

�



990

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

ЦУРИКОВ, БИСИКАЛО

Фойгта. Таким образом, учитывалось уширение
рассматриваемых спектральных линий за счет
эффектов давления (столкновение поглощающих
молекул с молекулами окружающего атмосфер-
ного газа при давлении смеси p) и температуры
(допплеровское уширение спектральных линий
за счет теплового движения молекул) в разных
слоях атмосферы планеты. Так как давление в ат-
мосфере планеты экспоненциально уменьшается
с увеличением высоты, основной вклад в ушире-
ние спектральных линий в диапазоне рассматри-
ваемых высот (  15 км) вносит допплеровское
уширение за счет теплового движения молекул
(полуширина линии на полувысоте, HWHM [22],

).

Для того, чтобы учесть уширение рассматрива-
емых спектральных линий давлением, важно
знать коэффициент уширения данной линии в
случае столкновения молекулы с окружающими
частицами, . Данный коэффициент определя-
ет HWHM линии при построении профиля Ло-

ренца,  [22], где  – показатель

степени, характеризует температурную зависи-
мость полуширины линии;  и  – давление и
температура, при которых были определены ко-
эффициенты . Значения коэффициента уши-
рения  и показателя степени  для молекулы O2
были взяты из базы данных HITRAN2020 [29].
Для колебательной (0,0) γ-полосы NO данные па-
раметры, соответствующие столкновениям дан-
ной молекулы с N2 и O2, были взяты из работы
[32], которые, в свою очередь, были заимствова-
ны из работ [44] и [45] соответственно. Как и в
[32], мы предположили аналогичные параметры
уширения давлением и для других колебательных
γ-полос NO, рассматриваемых в работе. Важно
отметить, что эффект уширения за счет столкно-
вения поглощающих молекул между собой не
учитывается в модели Py4CatS [22]. Рассмотрение
данного эффекта является предметом дальней-
шей работы.

Стоит также отметить, как и в работах [5, 30],
для молекул O3, N2O, NO2, SO2 использовались
уже измеренные сечения поглощения для кон-
кретного значения температуры: 298 К – для O3 и
NO2; 302 К – для N2O; 295 К – для SO2.

В данной работе, чтобы сопоставить результа-
ты расчетов времени экспозиции, необходимого
для регистрации γ-полос NO с помощью эмисси-
онной и трансмиссионной спектроскопии, – рас-
сматриваются те же реальные и модельные экзо-
планеты, что и в [18]. Напомним, что в качестве
модельных экзопланет мы рассмотрели: экзо-

≥z
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земли (1 RE, 1 ME), супер-земли (2 RE, 4 ME), суб-
нептуны-1 (3 RE, 8 ME), суб-нептуны-2 (4 RE,
15 ME). Чтобы применить построенную модель к
атмосферам данных экзопланет, было произведе-
но масштабирование содержания атмосферных
компонентов в соответствии с полученными ра-
нее результатами (см. табл. 2, [18]). Для этого бы-
ли сделаны следующие допущения: 1) на данных
экзопланетах (в том числе на суб-нептунах) обра-
зовалась устойчивая вторичная атмосфера; 2) хи-
мический состав данной атмосферы эквивален-
тен химическому составу атмосферы Земли; 3)
для родительских звезд различных спектральных
классов химический состав атмосферы остается
неизменным. Стоит отметить, что при масштаби-
ровании концентрации всех рассмотренных ра-
нее молекул изменялись пропорционально массе
атмосферы планеты. Кроме того, концентрация
NO на высотах >100 км корректировалась с уче-
том влияния геомагнитной активности (см. [46]).

2.2. Расчет времени экспозиции

При расчете соотношения сигнал к шуму и
времени, необходимого для регистрации сигнала
трансмиссии, были сделаны следующие предпо-
ложения: 1) составляющая шума определяется
только статистическим шумом (темновой ток,
шум считывания, зодиакальный свет, собствен-
ное свечение Земли – не учитываются); 2) актив-
ность звезды не меняется во время транзита и
между транзитами; 3) эффект потемнения к краю
не влияет на трансмиссионный спектр. Безуслов-
но, учет данных и сделанных ранее допущений
может уменьшить соотношение сигнал к шуму.
Однако в данной работе, как и в работе [18], пред-
ставлены верхние пределы возможности реги-
страции NO, и данные предположения, поэтому,
являются приемлемыми для оценочных расчетов.

Для того, чтобы рассчитать соотношение сиг-
нал к шуму, , была использована методи-
ка из работы [47]. Согласно данной методике,
определить вклад планеты в потерю приходящего
излучения от звезды можно на основе разности
потоков вне первичного транзита, , и во время
его, . Сигнал к шуму, , в данном слу-
чае, можно рассчитать следующим образом:

(2)
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где  – сигнал к шуму

для родительской звезды;  – сигнал,

приходящий от звезды на детектор;  – интен-
сивность излучения на центральной длине волны

,  (является сверткой с разрешением

спектрографа);  для (0,0), (1,0), (1,1), (2,0),
(2,2), (3,1) колебательных γ-полос NO соответ-
ствует 0.2265, 0.2150, 0.2240, 0.2049, 0.2218, 0.2032
микронам [33];  – расстояние до планетной си-
стемы, м (1 м ≈ 3.24E-17 парсек);  – радиус звез-
ды, м;  – эффективная площадь
приемника в м2;  – пропускная способность все-
го измерительного канала, зависящая от длины

волны;  – время накопления сигнала, с; ;

 – постоянная планка, Дж · с;  – скорость света,
м/с; коэффициент  указывает на то, что сигнал
от планеты определяется на основе разности из-
меряемого потока от родительской звезды во вре-
мя транзита и вне его [47].

В выражение (2), помимо соотношения сигнал
к шуму от звезды, также входит и глубина транзи-
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та, , которая формируется за

счет атмосферы планеты [47]:

(3)

где  – геометрическая глубина транзита;

 – радиус планеты, м;  – эффективная
высота атмосферы планеты (1), м, (является
сверткой с разрешением спектрографа). Для по-
яснения представленного выражения на рис. 1
наглядно показаны вклад геометрического разме-
ра планеты и вклад атмосферы в формирование
глубины транзита.

В данной работе, для сравнения с результата-
ми работы [18], использовались параметры спек-
трографа LSS (R = 1000) космической обсервато-
рии Спектр-УФ. Значения эффективной площади
(  = 2000 см2), пропускной способности
(26% – для спектрографа) были взяты из работ
[48–50].

3. РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЕ
3.1. Эффективная высота

Используя построенную модель трансмиссии
и параметры спектрографа LSS, была определена

( )−= = λout in
A

out

F Ff f
F

( ) ( )( ) + λ−λ = = −  
 

22
p p effout in

A 2 2
out s p

1 ,
R R hF Ff

F R R

=
2
p

T2
s

R
C

R
pR ( )λeffh

eff λ = 21 м| 5 нA

Рис. 2. Эффективная высота для модельных экзопланет: экзо-земель (зеленые линии), супер-земель (синие линии),
суб-нептунов-1 (черные линии), суб-нептунов-2 (красные линии), суб-нептунов-2 с лучевой концентрацией NO 1 ×
× 1019 см–2 (штриховые серые линии). На рисунке уточнены спектральные признаки, которые оказывают влияние на
эффективную высоту в конкретных диапазонах спектра. Рэлеевское рассеяние обозначается “Rayl.”.
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эффективная высота атмосфер рассматривае-
мых модельных экзопланет. Данные вычисле-
ния были произведены для определенного ранее
диапазона лучевых концентраций NO [18] с уче-
том масштабирования, описанного выше. На
рис. 2 представлены результаты данных вычис-
лений для граничных лучевых концентраций NO
в верхней атмосфере:  см–2 – для экзо-зе-
мель;  см–2 – для супер-земель;  см–2 –
для суб-нептунов-1;  см–2 – для суб-непту-
нов-2. Для сравнения, на рисунок добавлены ре-
зультаты для суб-нептунов-2 с лучевой концен-
трацией NO в верхней атмосфере  см–2.
Увеличение лучевой концентрации NO до данно-
го значения было сделано из предположения о
влиянии дополнительных источников пополне-
ния данной молекулы в верхней атмосфере (за
счет увеличения потока высыпающихся элек-
тронов [15], нетеплового образования NO [9,
10], Джоулева нагрева в верхней атмосфере [51,
52], биологической и геологической активно-
сти на экзопланете). Более подробное описание
данных источников приведено разделе b2. Де-
тальное исследование влияния данных источни-
ков на изменение концентрации NO в верхней ат-
мосфере частично представлено в [10, 11] (нетеп-
ловое образование NO), а также будет проведено
в последующих работах.

На рисунке также обозначены спектральные
признаки, влияющие на пропускание света в ат-
мосфере в конкретных спектральных диапазонах.
До 200 нм доминирующую роль в поглощении
света занимает молекулярный кислород (система
полос Шумана-Рунге). Также незначительное
влияние на формирование эффективной высоты
в данном спектральном диапазоне (<200 нм) ока-
зывает поглощение молекул N2O, NO2, SO2 и рэ-
леевское рассеяние [5]. С другой стороны, мини-
мум поглощения света озоном O3 в полосах Харт-
леи достигается на 210 нм [30]. Таким образом, в
диапазоне образования γ-полос NO находится
своеобразное окно, где данные полосы практиче-
ски не блендируются. Из рис. 2 также следует, что
изменение эффективной высоты с ростом лу-
чевой концентрации NO в верхней атмосфере со-
ответствует закону Бэра-Ламберта (см. выраже-
ние (1)).

3.2. Возможность детектирования трансмиссии 
NO в γ-полосах

Для сравнения возможностей обнаружения
NO методами эмиссионной и трансмиссионной
спектроскопии были произведены аналогичные
работе [18] параметрические расчеты наблюда-
тельного времени, необходимого для регистра-
ции сигнала с . Используя выражения (2)

× 165 10
× 174 10 × 181 10

× 182 10

× 191 10

= 3SNR

и (3), данные расчеты были сделаны для: различ-
ных модельных и реальных экзопланет; различ-
ных типов родительских звезд; разных расстоя-
ний до планетных систем.

3.2.1 Экзопланеты и звезды. В качестве реаль-
ных экзопланет рассматривались те, для которых
ранее были получены наименьшие значения вре-
мени экспозиции для регистрации эмиссии NO в
γ-полосах (случай оптически тонкой среды).
Часть из этих планет (GJ 514 b, GJ 832 c, HD 31527 d,
HD 10180 g), согласно каталогу [53], находятся в
консервативной или оптимистичной зоне потен-
циальной обитаемости (ЗПО) (определения см. в
[53]). Нахождение в ЗПО остальных экзопланет
было определено нами из простых предположе-
ний с помощью методики [54]. Параметры экзо-
планет были взяты из NASA Exoplanets Archive3

(NEA). Для всех реальных экзопланет предпола-
гается наличие N2–O2 доминантной атмосферы и
производится масштабирование в соответствии с
рассмотренными ранее предположениями.

В расчетах были использованы реальные спек-
тры следующих родительских звезд: Солнце
(G2V), HD 22049 (K2V), GJ 644 (M3V), AD Leo
(M4.5V), Proxima Cen (M5.5V), взятые с веб-сайта
VPL4 [55–57], а также спектр GJ 832 (M1.5V) из
базы данных MUSCLES5.

Для звезд HD 192310 (K2V), HD 10180 (G1V),
HD 31527 (G2V), которые являются родительски-
ми звездами рассматриваемых реальных экзопла-
нет, на момент проведения исследований отсут-
ствовали измеренные спектры. В связи с этим мы
воспользовались каталогом [58] с фотометриче-
скими данными космической миссии GALEX
[59] для родительских звезд в ближнем и дальнем
ультрафиолетовом диапазонах6. С помощью про-
граммы galex_motion7 [58] были определены по-
токи (отсчеты/с) от рассматриваемых звезд в
ближнем ультрафиолетовом диапазоне (полоса
170–300 нм), откорректированные за собствен-
ное движение звезд и нелинейные эффекты при-
емника. Используя затем преобразования (отсче-

3 В этом исследовании использовался NASA Exoplanet Ar-
chive, который находится в ведении Калифорнийского тех-
нологического института по контракту с Национальным
управлением по аэронавтике и исследованию космическо-
го пространства в рамках Программы исследования экзо-
планет.

4 https://vpl.astro.washington.edu/spectra/stellar/
5 Была использована версия 2.2 адаптированного панхрома-

тического спектра звезды с разрешением в 1 Å из базы дан-
ных MUSCLES

6 https://cdsarc.cds.unistra.fr/viz-bin/cat/J/ApJ/890/23
7 https://github.com/parkus/galex_motion
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Рис. 3. Средние потоки от родительских звезд в ЗПО в диапазоне длин волн 0.18–0.25 микрон. Различные цвета точек
соответствуют различным спектральным классам звезд.
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ты/с) в 8, были определены средние спек-

тральные потоки от данных родительских звезд
на эффективной длине волны  нм, ко-
торые применялись в расчетах.

Также в данной работе, в предположении:
1) об отсутствии сильной активности звезд в
ближнем ультрафиолетовом диапазоне и 2) об
отсутствии влияния хромосферной эмиссии в
спектральном диапазоне λ > 170 нм [60] были
добавлены спектры звезд M5–M0, K2, G8, G1
спектральных классов, аппроксимированные
функцией Планка. Похожие предположения бы-
ли сделаны в работах [47, 54]. Безусловно данные
предположения являются грубыми, особенно для
ультрафиолетового диапазона. Однако они при-
емлемы для параметрических расчетов, проводи-
мых в данном исследовании.

Для полноты картины и удобства анализа по-
лученных результатов (см., например, пункт b3),
на рис. 3 представлены средние потоки в центре
ЗПО от рассмотренных звезд в спектральном диа-
пазоне 180–250 нм. При анализе данного рисун-
ка, однако, стоит учитывать, что расстояния до
центров ЗПО разные для звезд разных спектраль-
ных классов (см., например, табл. 4 [18]). Из дан-
ного рисунка видны существенные различия
между реальными и чернотельными спектрами
звезд (в особенности для маломассивных звезд).
Также различия наблюдаются среди спектров
солнцеподобных звезд, что косвенно подтвер-
ждает выводы в работе [61].

8 https://asd.gsfc.nasa.gov/archive/galex/FAQ/counts_back-
ground.html

2
эрг

см А

λ =eff 231.5 

3.2.2. Расчет глубины транзита и наблюдатель-
ного времени. В данном разделе представлены
результаты вычислений глубины транзита для
разных планетных систем, а также значения на-
блюдательного времени, необходимого для ре-
гистрации сигнала трансмиссии NO в γ-полосах
с  с помощью спектрографа LSS (R =
= 1000) обсерватории Спектр-УФ.

На рис. 4 представлены значения глубины

транзита , учитывающие только ат-

мосферу планеты (см. выражение (3)). В каче-
стве экзопланеты рассмотрена модельная су-
пер-земля (2RE) с лучевой концентрацией NO,
равной  см–2 в верхней атмосфере. Ис-
пользуются параметры следующих звезд: Солнце
(G2V), HD192310 (K2V), AD Leo (M4.5V), Proxima
Cen (M5.5V).

Из представленного рисунка видно, что наи-
большие значения глубины транзита в рассмат-
риваемом спектральном диапазоне достигают-
ся для супер-земли, родительской звездой ко-
торой является маломассивная звезда Proxima
Cen (M5.5V). При этом наименьшие значения
при той же атмосфере экзопланеты получены для
планетной системы с солнцеподобной звездой.

Важно отметить, что для системы γ-полос NO
необходимо рассматривать не только поглощение
фотонов родительской звезды (переход из X2П
основного состояния в A2Σ+ возбужденное состо-
яние), но и резонансное переизлучение (флуорес-
ценцию) (A2Σ+–X2П переход) на тех же длинах
волн. При этом время жизни NO в возбужденном
A2Σ+ состоянии составляет ~200 нс [62], и боль-

= 3SNR

= out in
A

out

—F Ff
F

× 174 10
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шинство молекул NO, соответственно, нахо-
дятся в основном X2П состоянии. В данном слу-
чае глубина транзита будет определяться не
только пропусканием через атмосферу плане-
ты, но и собственным излучением планеты, т.е.

 (здесь  – пропускание;

 – собственное излучение). В связи с этим на-
ми были произведены расчеты эмиссии NO в
γ-полосах аналогично предыдущей работе [18].
Вычисления показали, что ввиду сильного влия-
ния эффекта резонансного самопоглощения в
индивидуальных γ-полосах, вклад флуоресцен-
ции NO в глубину транзита составляет менее 1%
для рассматриваемых атмосфер экзо-земель, су-
пер-земель, суб-нептунов.

На основе полученных результатов для эффек-
тивной высоты атмосферы (рис. 2) и глубины
транзита (рис. 4), были даны оценки детектируе-
мости сигнала трансмиссии в γ-полосах NO для
исследуемых модельных планетных систем.
Удобно провести анализ данных результатов, ис-

( )− −= out out self
A

out

F TF F
f

F
T

selfF

пользуя значения граничных расстояний до пла-
нетных систем, при которых регистрация рас-
сматриваемого сигнала возможна за разумное на-
блюдательное время (≤120 ч) при .
Данные расстояния представлены в табл. 1. Ре-
зультаты были получены для следующих значе-
ний лучевых концентраций NO в атмосферах
модельных экзопланет: для супер-земли – 4 ×
× 1018 см–2; для суб-нептунов –  см–2. Как
было указано ранее, данные значения на 1 поря-
док величины выше предельных лучевых концен-
траций NO [18] и получены из предположения о
влиянии дополнительных источников образо-
вания данной молекулы (подробнее см. в пунк-
те b2). При использовании полученных ранее
пределов для лучевых концентраций NO – гра-
ничные расстояния до рассматриваемых планет-
ных систем не превысили 1 пк.

Из представленных результатов видно, что при
рассматриваемых условиях в предполагаемых
N2–O2 атмосферах экзопланет предельное рас-
стояние для регистрации NO составляет 2 пк.

= 3SNR

× 191 10

Рис. 4. Значения глубины транзита для модельных планетных систем супер-земля (2RE, NNO = 2 × 1017 см–2) – Солнце
(G2V), HD192310 (K2V), AD Leo (M4.5V), Proxima Cen (M5.5V). Палитра цветов соответствует рис. 3.
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При анализе данной таблицы стоит также учи-
тывать, что в пределах 2 пк не было обнаружено
планетных систем с супер-землями и суб-непту-
нами, находящимися в пределах ЗПО (см., на-
пример, [53]).

В целях сравнения полученных результатов с
оценками детектируемости сигнала эмиссии в
γ-полосах мы воспроизвели расчеты, сделанные в

работе [18], для тех же модельных планетных си-
стем. При этом учитывались неравномерность
излучения по диску планеты и резонансное само-
поглощение в γ-полосах. Стоит отметить, что при
значениях  см–2 вклад резонансного са-
мопоглощения в γ-полосах NO становится суще-
ственным, и наблюдается значительное отклоне-
ние от результатов, получаемых для случая опти-
чески тонкой среды (см. рис. 1, [18]; рис. 7, [36]).
В верхней атмосфере Земли, согласно наблюде-
ниям [16] и моделям [46], лучевая концентрация
NO не превышает  см–2 при высокой гео-
магнитной активности, и приближение оптиче-
ски тонкой среды при анализе излучения дан-
ной молекулы в γ-полосах еще может быть при-
емлемым.

Расчеты, таким образом, показали, что для
всех представленных в табл. 2 планетных систем,
граничные расстояния для регистрации эмиссии
NO в γ-полосах – не превышают 1 пк (при SNR =
= 3; R = 1000 (LSS); время экспозиции = 120 ч;

 см–2 – при данной лучевой концен-
трации достигается минимум наблюдательного
времени в случае оптически толстой среды [18]).

Кроме того, вычисления наблюдательного
времени были сделаны и для реальных экзопла-
нет. Наилучшие результаты были получены для
планеты HD 192310 c (расстояние d = 8.797 пк; ра-
диус 5.3 RE; большая полуось орбиты, a = 1.18 а.е.;
родительская звезда: K2V спектрального класса;

> 17
NO 10N

× 163 10

= × 17
NO 2 10N

Таблица 1. Граничные расстояния до разных модель-
ных планетных систем для наблюдения трансмиссии
NO в системе γ-полос. Параметры: SNR = 3; R = 1000
(LSS); время экспозиции = 120 ч; SNR = 3

a используется чернотельный спектр;
b используется средний поток GALEX для HD 10180 (G1V);
c используется спектр HD 22049 (K2V);
d используется средний поток GALEX для HD 192310 (K2V);
j используется спектр Солнца (G2V);
1 обозначение “≪1 пк” соответствует расстояниям, мень-
шим 0.1 пк.

Родитель-
ская 

звезда

Граничные расстояния1, пк

супер-земля,
NNO = 4 ×
× 1018 см–2

суб-нептун-1,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

суб-нептун-2,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

G1 <1a,b 1a (<1b) 2a (1b)
Солнце ≪1j 1a (<1j) 2a (1j)
G8 ≪1a 1a 1a

K2 ≪1a,c,d 1a,d (<1c)

Таблица 2. Граничные расстояния до разных модельных планетных систем для наблюдения трансмиссии NO
в системе γ-полос. Параметры:  = 3000 K, 5000 K; SNR = 3; R = 1000 (LSS); время экспозиции = 120 ч;
SNR = 3

a используется чернотельный спектр;
b используется средний поток GALEX для HD 10180 (G1V);
c используется спектр HD 22049 (K2V);
d используется средний поток GALEX для HD 192310 (K2V);
j используется спектр Солнца (G2V);
k используется средний поток GALEX для HD 31527 (G2V);
l используется спектр AD Leo (M4.5V);
m используется спектр Proxima Cen (M5.5V).

Родительская 
звезда

Граничные расстояния, пк;

 = 3000 K  = 5000 K

супер-земля,
NNO = 4 ×
× 1018 см–2

суб-нептун-1,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

суб-нептун-2,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

супер-земля,
NNO = 4 ×
× 1018 см–2

суб-нептун-1,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

суб-нептун-2,
NNO = 1 ×
× 1019 см–2

G1 1a, b 4a (2b) 6a (3b) 3a (2b) 8a (5b) 12a (7b)
Солнце 1a (<1j) 3k 4a (2j) 6k 6a (3j) 10k 3a (1j) (5k) 9a (4j) 14k 12a (6j) 20k

G8 1a 3a 5a 3a 7a 10a

K2 <1a,c,d 2a (<1c) (1d) 3a (<1c) (2d) 2a (<1c) (1d) 4a (1c) (4d) 6a (1c) (5d)
M4-5 <1l,m 1l,m

> 200 кмhT

> 200 кмhT > 200 кмhT
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продолжительность транзита: Td = 1.16 сут (опре-
делена из предположения о круговых орбитах
[47])). Время экспозиции для регистрации сигна-
ла трансмиссии NO составило (SNR = 3): 450 сут
(при использовании чернотельного спектра);
510 сут (для среднего потока GALEX для HD
192310); 8000 сут (для спектра HD 22049 (K2V)).
Оценки наблюдаемости сигнала эмиссии в γ-поло-
сах при этом показали, что время экспозиции пре-
вышает 1E7 сут для всех рассмотренных случаев.

a. Сравнение результатов для сигналов 
эмиссии и трансмиссии NO

Прежде всего из представленных оценок сле-
дует, что использование методов трансмиссион-
ной спектроскопии для детектирования γ-полос
NO (с помощью спектрографа LSS обсерватории
Спектр-УФ) является более эффективным под-
ходом, чем поиск сигнала эмиссии в данной си-
стеме полос. Пояснить данный вывод можно из
сравнения оценочных выражений для определе-
ния соотношения сигнал к шуму планеты: для
трансмиссии – формулы (2–3) и эмиссии [47]:

(4)

где  – отношение потоков излучения от

планеты и родительской звезды;  – интенсив-
ность излучения в атмосфере планеты (резонанс-
ное переизлучение света родительской звезды в γ-
полосах NO);  – интенсивность излучения ро-
дительской звезды. Понятно, что при рассмотре-
нии излучения NO в случае оптически тонкой
среды рост интенсивности  будет происходить
пропорционально лучевой концентрации данной
молекулы. Однако учет резонансного самопогло-
щения в γ-полосах (использование интеграла
Хольштейна [63] для каждой вращательной ли-
нии) приведет к тому, что соотношение  будет

существенно меньше соотношения  (ко-

торое характеризует геометрическую глубину
транзита, см. выражение (3) и рис. 1).

b. Варианты увеличения соотношения SNR 
при наблюдении сигнала трансмиссии NO

Результаты вычислений времени экспозиции
для наблюдения сигнала трансмиссии NO в γ-по-
лосах также свидетельствуют о наличии ограни-
чений в регистрации данного сигнала при рас-
смотрении как модельных планетных систем
(табл. 1), так и реальных. В первом случае детек-
тирование NO возможно только в предполагае-
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мых N2–O2 доминантных атмосферах супер-зе-
мель (2 RE) и суб-нептунов (3, 4 RE), которые на-
ходятся в ЗПО у звезд солнечного типа, если
расстояние до данных планетных систем ≤2 пк.
При рассмотрении реальных экзопланет – значе-
ния времени экспозиции превышают разумное
наблюдательное время (120 ч).

Варианты, при которых регистрация рассмат-
риваемого сигнала станет возможной для более
далеких планетных систем, можно получить из
простого анализа выражений (1–3) для оценки
соотношения SNR.

b1. Увеличение температуры в верхней 
атмосфере экзопланеты

Во-первых, увеличение сигнал к шуму воз-
можно при повышении эффективной высоты ат-
мосферы экзопланеты, , т.е. при наличии у
данной экзопланеты расширенной и плотной ат-
мосферы. В рамках рассматриваемой задачи,
уровень атмосферы, где τ ≈ 1 составляет: 115 км –
для супер-земель (  см–2); 145 км –
для суб-нептунов-1 (  см–2); 155 и
185 км – для суб-нептунов-2 (  см–2

и  см–2). Из первичных соображе-
ний: увеличение эффективной высоты возможно
за счет повышения уровня экзобазы, которая
определяется из равенства  [64], где

 – шкала высот,  – сред-

няя длина свободного пробега упругих сфериче-
ских молекул в простом равновесном газе [65].
Повышение данного уровня возможно за счет
увеличения температуры и, как следствие, рас-
ширения атмосферы планеты. Температура в
верхней атмосфере планеты, в свою очередь, за-
висит от потока излучения родительской звезды в
жестком ультрафиолетовом диапазоне (XUV)
(см., например, рис. 1, 3 в [2]; рис. 2 в [4]). Соот-
ветственно, на данный параметр могут влиять ор-
битальное расстояние экзопланеты (в пределах
ЗПО), активность родительской звезды, ее спек-
тральный класс, возраст, вращение. Таким обра-
зом, для более активных звезд температура в верх-
ней атмосфере будет более высокой, что будет
способствовать образованию более плотной и
расширенной атмосферы.

Стоит, однако, отметить, что так как NO явля-
ется довольно тяжелой молекулой (30 г/моль) и к
тому же вносит значимый вклад в охлаждение ат-
мосферы (за счет ИК излучения в линии 5.3 мик-
рон вследствие колебательно-поступательного
энергообмена [17]), совсем необязательно, что
объемная концентрация данной молекулы будет
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равномерно распределена в расширенной атмо-
сфере.

Для проверки рассмотренной гипотезы были
выполнены аналогичные предыдущим расчеты
наблюдательного времени в предположении о бо-
лее высоких температурах (T = 3000, 5000 K) в
верхних атмосферах исследуемых экзопланет.
Согласно модели [2], такие температуры могут
быть достигнуты в атмосфере Земли при потоках
XUV, приходящих от родительской звезды, в 5 и
более раз превышающих современный поток
XUV от Солнца. Для сравнения, температура в
верхней атмосфере Земли составляет ≈1000 К
(см., например, модели [41], NRLMSIS 2.0 [43]).
Данные расчеты выполнялись в рамках предпо-
ложения, что атмосфера на высотах >200 км явля-
ется изотермической. Масштабирование концен-
траций исследуемых атмосферных компонентов
на указанных высотах, таким образом, выполня-
лось в соответствии с законом Дальтона. Верхней
границей атмосферы в расчете считалась та, на
которой объемная концентрация NO составляла
104 см–3 (т.к. вклад поглощения в γ-полосах NO в
эффективную высоту при такой концентрации
незначителен). Результаты вычислений гранич-
ных для регистрации трансмиссии NO расстоя-
ний до планетных систем (по аналогии с табл. 1)
представлены в табл. 2.

Из представленных результатов видно, что с
повышением температуры в верхних атмосферах
рассматриваемых модельных экзопланет пределы
детектируемости NO увеличиваются. Так, для су-
пер-земель граничные расстояния достигают 3 пк
(при T = 3000 К) и 5 пк (при Т = 5000 К); для
суб-нептунов-1 – 6 пк (Т = 3000 К) и 14 пк (Т =
= 5000 К); для суб-нептунов-2 – 10 и 20 пк соот-
ветственно. Стоит также заметить, что получен-
ные результаты довольно сильно зависят от энер-
гетического спектра родительской звезды (более
подробное обсуждение данного вопроса пред-
ставлено в пункте b3).

Увеличение температуры в верхних атмосфе-
рах также сказывается и на оценках наблюдае-
мости NO для реальных экзопланет. Проведен-
ные расчеты показали, что регистрация сигнала
трансмиссии становится потенциально возмож-
ной для суб-нептуна HD 192310 c (5.3 RE, d =
= 8.797 пк) и составляет 115 ч наблюдений (около
12 транзитов) при  = 5000 K (SNR = 3,
рассматривается средний поток GALEX для
HD 192310). Также при T = 5000 K и лучевой кон-
центрации NO, равной 2E18 см–2, детектирова-
ние NO возможно в атмосфере супер-земли Tau
Cet e (≈1.8 RE, d = 3.603 пк, a = 0.538 а.е., Td = 14 ч,
родительская звезда – G8V спектрального клас-
са). Рассчитанное время экспозиции при этом
составляет 96 ч (около 7 транзитов, SNR = 3,
используется комбинированный спектр звезды

>  200 кмhT

спектрального класса G8V из атласа Pickles
[66]9,10). Стоит отметить, что данная экзопланета
не входит в упомянутый ранее каталог планет, на-
ходящихся в ЗПО [53]. При этом с помощью кода
VPLanet11 [69] мы воспроизвели результаты рабо-
ты [70] (рис. 7b) и определили, что без учета эл-
липтичности орбиты Tau Cet e входит в оптими-
стичную зону потенциальной обитаемости (ниж-
няя граница данной зоны (недавняя Венера) для
родительской звезды Tau Cet составляет 0.44 а.е.).

b2. Пополнение окиси азота в верхней атмосфере

Как было отмечено в предыдущем пункте, на-
ряду с увеличением шкалы высот (за счет роста
температуры в атмосфере), для увеличения эф-
фективной высоты необходимо также наличие
высокого содержания NO в верхней атмосфере
экзопланеты. В таком случае необходимо рас-
сматривать источники пополнения окиси азота в
верхней атмосфере.

С одной стороны (сверху), из спутниковых на-
блюдений атмосферы Земли [16] следует, что NO
эффективно образуется при высыпании электро-
нов (с энергиями 1–10 кэВ) в авроральных обла-
стях, а также на более низких широтах – за счет
воздействия мягкого рентгеновского излучения
родительской звезды. Кроме того, увеличение
объемной концентрации NO на низких широтах
наблюдалось также и в случае высокой геомаг-
нитной активности (Ap индекс >12) – это связано
с горизонтальным переносом NO из авроральных
областей [16].

Важными дополнительными источниками
производства NO являются надтепловые атомы
азота N(4S)hot [8, 9, 12–14], которые образуются в
результате диссоциации N2 электронным ударом
[11]. Механизм нетеплового образования NO
(N(4S)hot + O2 → NO + O) в верхней атмосфере мо-
жет оказаться существенным источником увели-
чения объемной концентрации окиси азота при
гораздо более сильных высыпаниях электронов,
чем на Земле [10].

Еще одним дополнительным источником NO
в верхней атмосфере может являться Джоулев на-
грев во время геомагнитных штормов [51, 52].
Джоулев нагрев пропорционален квадрату напря-
женности электрического поля, а также проводи-
мости среды, которая увеличивается во время вы-

9 https://www.stsci.edu/hst/instrumentation/reference-data-for-
calibration-and-tools/astronomical-catalogs/pickles-atlas

10Для звезды спектрального класса G8V в рассматриваемом
спектральном диапазоне 180–250 нм в атласе Pickles ис-
пользуются данные из работы [67], в которой, в свою оче-
редь, спектр данной звезды строится на основе комбина-
ции спектров звезд: Tau Ceti [68], 61 Uma, HD 122742, HD
144287, HD 144579, HD 154345, HD 210612.

11https://github.com/VirtualPlanetaryLaboratory/vplanet
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сыпания электронов (т.к. увеличивается плот-
ность электронов). Данный процесс влияет на
образование NO через реакцию N(4S) + O2 →
→ NO + O, которая, в свою очередь, чувствитель-
на к температуре. Кроме того, Джоулев нагрев
влияет на образование вертикального ветра, ко-
торый переносит NO на высоты >120 км в верх-
ней термосфере Земли [52]. По результатам обра-
ботки наблюдений спутника Solar Mesosphere Ex-
plorer (SME), в работе [52] показано, что в
авроральных областях атмосферы Земли, во вре-
мя увеличения геомагнитной активности, обра-
зование NO происходит как за счет высыпания
электронов, так и под воздействием Джоулева на-
грева. При этом первый процесс является основ-
ным источником NO на высотах <120 км, источ-
ником NO на высотах >120 км является Джоулев
нагрев (за счет вертикального переноса).

Безусловно, представленные процессы, влия-
ющие на увеличение концентрации окиси азота в
верхней атмосфере планеты, являются споради-
ческими. Поэтому их вклад в дополнительное об-
разование NO может быть значимым только при
более сильном и продолжительном росте уровня
геомагнитной активности на планете, чем на Зем-
ле. Это может возникнуть в следующих случаях:
1) при высокой активности родительской звезды;
2) при нахождении экзопланеты на малых орби-
тальных расстояниях (в пределах ЗПО). В пред-
ставленных двух случаях, однако, возможно и
сильное увеличение потока родительской звезды

в жестком ультрафиолетовом диапазоне, что мо-
жет способствовать убеганию атмосферы экзо-
планеты. При этом, как было отмечено ранее,
N2–O2 доминантная атмосфера планеты может
быть устойчива к сильным XUV потокам [2];
3) при отсутствии у экзопланеты собственного
магнитного поля и наличии только наведенного
(как, например, у Венеры и Марса). В этом случае
с дневной стороны экзопланеты образуется стоя-
чая головная ударная волна, которая будет откло-
нять набегающий поток плазмы ветра родитель-
ской звезды. При этом некоторая часть плазмы
все же может проникать в верхнюю атмосферу
экзопланеты, что, в свою очередь, может сопро-
вождаться высыпанием энергетических элек-
тронов по всей площади данной планеты (см.,
например, диффузные полярные сияния на
Марсе [71]).

Стоит также отметить, что NO обладает доста-
точно большими временами жизни в верхней ат-
мосфере Земли (от десятков минут до нескольких
дней [36]), в связи с чем содержание данной моле-
кулы может оставаться на высоком уровне даже
после спада геомагнитной активности [52].

С другой стороны (снизу), более крупномас-
штабными по времени источниками формирова-
ния не столько NO, сколько N2–O2 доминантной
атмосферы, являются: вулканизм и биологиче-
ская активность (бактерии). Данные факторы иг-
рают определяющую роль в азотном цикле, как до
великой кислородной катастрофы, так и после
нее [3]. Так, например, в [6] определили поступ-
ление молекулы N2O в атмосферу землеподобных
планет в результате неполного процесса денитри-
фикации (процесс восстановления  в N2) и
рассчитали возможность ее детектирования в
ИК диапазоне с помощью космического телеско-
па JWST.

Безусловно, представленные выше источники
пополнения NO требуют детального изучения.
Частично данные источники рассмотрены в ра-
ботах [11, 10] и также будут исследованы в после-
дующих работах.

b3. Увеличение потока родительской звезды
Кроме того, увеличение соотношения SNR для

планеты будет происходить при увеличении дан-
ного соотношения для родительской звезды (см.
выражение (2)), т.е. при больших значениях спек-
трального потока звезды в рассматриваемом диа-
пазоне длин волн. Это наглядно видно из анализа
табл. 1, 2 и рис. 3. Так, наибольшие значения гра-
ничных для детектирования трансмиссии NO
расстояний достигаются для планетных систем,
родительскими звездами в которых являются
звезды солнечного типа. В частности, наилучшая
детектируемость рассматриваемого сигнала до-

−
3NO

Таблица 3. Значения времени экспозиции (в сутках)
для наблюдения трансмиссии NO в γ-полосах в атмо-
сфере супер-земли (NNO = 4 × 1018 см–2,  =
= 1000 K) при увеличении интенсивности излучения
родительской звезды в 10 и 100 раз. Параметры: SNR = 3;
R = 1000 (LSS)

Расстояние, 
пк

Время экспозиции, сут

Используется спектр Солнца (G2V)
1 50 5 0.5
5

>100
12.5

10 50
Используется средний поток GALEX 

для HD 192310 (K2V)
1 66 6.7 0.7
5

>100
16.7

10 67
Используется спектр Proxima Cen (M5.5V)
1 19.9
5 >100

10

> 200 кмhT

× s1 I × s10 I × s100 I
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стигается при использовании потока звезды
HD 31527 (G2V), который является наибольшим в
ближнем ультрафиолетовом диапазоне среди ис-
следуемой выборки звезд (см. рис. 3, с учетом рас-
стояния до центра ЗПО). Время экспозиции уве-
личивается при рассмотрении планетных систем
с маломассивными родительскими звездами. При
этом регистрация сигнала за разумное наблюда-
тельное время (<120 ч) еще возможна при исполь-
зовании спектров звезд спектрального класса K2
и определенных условиях в атмосфере экзоплане-
ты (что следует из табл. 2 и результатов для реаль-
ных экзопланет в пункте b2). Однако при рас-
смотрении родительских звезд спектрального
класса M время экспозиции превышает 120 ч на-
блюдений, если расстояние до планетных систем
>1 пк.

Для того, чтобы обозначить нижние пределы
интенсивности излучения родительских звезд,
необходимые для регистрации трансмиссии в γ-
полосах NO, в табл. 3 добавлены результаты вы-
числений времени экспозиции для наблюдения
данного спектрального признака в атмосферах
супер-земель (NNO = 4 × 1018 см–2,  =
= 1000 K) при значениях интенсивностей в NUV,
равных , , . Данные результаты
показывают, что для детектирования NO в атмо-
сферах супер-земель (при  = 1000 K), ко-
торые находятся на расстояниях >5 пк, интенсив-
ность излучения рассматриваемых родительских
звезд должна быть более чем в 100 раз больше из-
вестной.

С одной стороны, сильное увеличение потока
родительской звезды в ультрафиолетовом диапа-
зоне длин волн может привести к неустойчивости
N2–O2 доминантной атмосферы (см., например,
[72–75]). Однако, как отмечалось ранее, в работе
[2] показано, что ввиду охлаждения верхней атмо-
сферы за счет излучения в атомарных линиях,
гидродинамический режим убегания N2–O2 до-
минантной атмосферы не наступает, вплоть до
1000 FXUV родительской звезды, что говорит об
устойчивости такой атмосферы.

С другой стороны, анализ имеющихся на на-
стоящий момент спектров звезд в NUV, а также
фотометрических измерений GALEX (см. раздел
3.2.1) показал, что в пределах 55 парсек от Земли
только у двух звезд (HD 10180 и HD 31527), у кото-
рых открыты экзопланеты в ЗПО, поток в NUV
больше, чем поток от Солнца, но не более, чем в
15 раз. Расчеты при этом показали, что необходи-
мое время наблюдений для обнаружения сигнала
трансмиссии NO для данных планетных систем
(HD 10180 и HD 31527) все же сильно превышает
120 ч.

>  200 кмhT

×1 sI ×10 sI ×100 sI

>  200 кмhT

Безусловно, соотношение SNR для планеты

также зависит и от соотношения . В этом

случае теоретически наиболее подходящими для
наблюдения целями являются планетные систе-
мы с маломассивными родительскими звездами,
обладающими большими потоками в NUV. Так,
например, трансмиссию NO можно зарегистри-
ровать за разумное наблюдательное время на
реальной экзо-земле Proxima Cen b (d = 1.3 пк,
NNO = 1E17 см2,  = 1000 K), если поток ро-
дительской звезды Proxima Cen (0.141 RSUN) в
ближнем ультрафиолетом диапазоне был бы ра-
вен солнечному потоку.

Подводя заключительную черту, стоит отме-
тить, что для надежного детектирования сигнала
трансмиссии NO в γ-полосах необходимо рас-
сматривать все варианты увеличения SNR (пунк-
ты b1–b3) в совокупности.

c. Варианты увеличения соотношения SNR 
для регистрации эмиссии NO

Как было показано ранее (пункт a), накла-
дываемые ограничения при оценке детектируе-
мости излучения в γ-полосах NO с учетом резо-
нансного самопоглощения являются достаточ-
но большими, что делает рассматриваемый
метод малоэффективным в сравнении с метода-
ми трансмиссионной спектроскопии. Из прове-
денных расчетов следует, что время экспозиции
для регистрации данного сигнала превышает
120 ч, как для модельных (при d > 1 пк), так и для
реальных планетных систем. При этом также су-
ществуют условия и подходы, при которых мож-
но увеличить получаемое соотношение сигнал к
шуму и, соответственно, уменьшить наблюда-
тельное время до разумных пределов.

c1. Увеличение температуры в верхней атмосфере 
экзопланеты и уменьшение орбитального 

расстояния
Из анализа выражения (4) для оценки соотно-

шения SNR при наблюдении эмиссии в γ-полосах
NO следует, что основными факторами, влияю-
щими на данное соотношение, являются:

1. Падающий на экзопланету поток от роди-
тельской звезды, так как интенсивность излуче-
ния в атмосфере планеты (резонансное переиз-
лучение света в γ-полосах NO) является функци-
ей данного потока, . Следовательно,
SNR зависит и от орбитального расстояния эк-
зопланеты.

2. Условия в атмосфере. Строго говоря, пере-
излученный поток от экзопланеты распространя-
ется не только с поверхности, характеризуемой

=
2
p

T 2
s

R
C

R

>  200 кмhT

( )=p sI f F
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радиусом данной планеты, но и с лимба. Поэтому
влияние на поток излучения планеты также ока-
зывает шкала высот и, соответственно, темпера-
тура в верхней атмосфере экзопланеты. Как отме-
чалось ранее, данный факт учитывался нами при
построении модели излучения в γ-полосах. При
этом (что было также указано ранее) рост содер-
жания NO в атмосфере экзопланеты может при-
вести к снижению интенсивности излучения, так
как при больших лучевых концентрациях данной
молекулы существенным становится вклад резо-
нансного самопоглощения в γ-полосах (см. также
рис. 1, [18]; рис. 7, [36]).

3. Спектральный класс родительской звезды.

Таким образом, в целях исследования границ
наблюдаемости эмиссии в γ-полосах NO, анало-
гично разделу b, были произведены расчеты SNR
для различных: температур в верхних атмосферах
модельных экзопланет (Tatm = 3000 K, 5000 K);
больших полуосей данных экзопланет; родитель-
ских звезд. При этом для больших полуосей ис-
пользовались значения, соответствующие: цен-
тру ЗПО,  (вычислен с помощью методики
[54]); нижней границе консервативной, , и
оптимистичной, , ЗПО (рассчитаны с помо-
щью кода VPLanet [69]);  и .

Результаты данных параметрических расчетов,
однако, показали, что за разумное наблюдатель-
ное время (<120 ч) регистрация сигнала эмиссии
в γ-полосах возможна только для близких экзо-
планет, , в следующих планетных
системах:

• экзопланета: суб-нептун-2; расстояние до
планетной системы, d ≤ 1 пк; Tatm = 3000, 5000 K;
родительские звезды: G1V, G2V, G8, K2 спек-
тральных классов (используются спектры звезд,
описанные в разделе 3.2.1);

• экзопланета: супер-земля; d ≤ 2 пк; Tatm =
= 3000, 5000 K; родительская звезда: M5 спектраль-
ного класса (используется спектр Proxima Cen);

• экзопланета: суб-нептун-2; d ≤ 5 пк; Tatm =
= 3000, 5000 K; родительская звезда: M5 спектраль-
ного класса (используется спектр Proxima Cen).

Анализ каталога NEA показал, что подобных
реальных планетных систем (с такими малыми
орбитальными расстояниями) в пределах 5 пк на
настоящий момент открыто не было. Кроме того,
следует отметить, что при значениях больших по-
луосей  необходимые условия обитаемо-
сти экзопланеты (наличие жидкой воды на ее по-
верхности, отсутствие сильного парникового эф-
фекта в атмосфере [1]) не выполняются.

HZ
centera

CHZa
OHZa

× HZ
center0.2 a × HZ

center0.1 a

≤ × HZ
center0.2a a

≤ OHZa a

c2. Использование коронографа

Указанную проблему увеличения SNR можно
рассмотреть с технической стороны. Из расчетов
с использованием построенной модели излуче-
ния следует, что контраст (отношение потока от
экзопланеты к потоку от родительской звезды,
см. выражение (4)) для γ-полос составляет поряд-
ка: 10–8 для супер-земли и 10–7 для суб-нептуна-2
(T = 3000 K) в центре ЗПО у звезды солнечного
типа; 10–6 и 10–5 для супер-земли и суб-нептуна в
центре ЗПО у маломассивной звезды позднего
спектрального класса (например, Proxima Cen
(M5.5V)). Инструментом, способным решить
проблему контраста при достаточном угловом
разрешении родительской звезды и ее компаньо-
на, является коронограф. К настоящему моменту
существует довольно много конфигураций коро-
нографов для решения задачи по обнаружению
экзопланет (см., например, [76]). Более того, в
рамках проекта Спектр-УФ также разрабатывал-
ся ахроматический интерференционный короно-
граф общего пути с переменным вращательным
сдвигом для работы в видимом диапазоне длин
волн [77–79].

Чтобы определить потенциальную значимость
коронографа в исследовании детектируемости
рассматриваемого сигнала эмиссии NO, в данной
работе мы решили не ограничиваться определен-
ной конфигурацией данного инструмента, а
получить теоретическую оценку увеличения со-
отношения SNR в сравнении с рассмотренными
ранее подходами. Более подробное изучение эф-
фективности коронографа для решения постав-
ленной задачи будет представлено в дальнейших
исследованиях.

Для оценки соотношения сигнал к шуму была
использована методика, подробно описанная в
работе [80] (см. приложение). Данная методика
основана на том, что экзопланета рассматривает-
ся как точечный источник собственного излуче-
ния (такое предположение обсуждалось ранее в
[18]). При этом в качестве составляющих шума
рассматриваются: статистический шум, зодиа-
кальный и экзо-зодиакальный свет, остаточная
засветка звезды, темновой ток и шум считывания.
Как и в работе [80], мы предположили: значение
внутреннего рабочего угла (IWA) равным 2λ/d;
поверхностную яркость для зодиакального света
Mz = 23 mag/arcsec2 и для экзо-зодиакального све-
та Mez = 22 mag/arcsec2. Значение контраста коро-
нографа, C, варьировалось от 10–7 до 10–10, макси-
мальная пропускная способность коронографа
была установлена равной 0.6. Мы также предпо-
ложили, что в канале коронографа находится
спектрограф с характеристиками, аналогичными
LSS (R = 1000, эффективная площадь, Aeff|λ=215нм =
= 2000 см2 [48]). Границы на шум считывания
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(<3 e–) и темновой ток (12 e–/с/пиксел) были за-
даны согласно работе [50]. Расчеты наблюдатель-
ного времени с использованием указанной мето-
дики и параметров коронографа были также про-
изведены для разных планетных систем (с учетом
разрешающей способности) и разных условий в
атмосферах экзопланет (см. пункт c1).

Из сравнения полученных верхних пределов
детектируемости (без учета темнового тока и шу-
ма считывания), которые соответствуют двум
разным методам обнаружения сигнала, следует,
что использование коронографа существенно
увеличивает возможность регистрации эмиссии в
γ-полосах NO. Так, например, в модельном слу-
чае, при рассмотрении планетной системы супер-
земля, суб-нептун-2 (Tatm = 5000 K, ), ро-
дительская звезда солнечного типа (используется
спектр Солнца) – время экспозиции, необходи-
мое для регистрации сигнала (SNR = 3), составля-
ет: 4 ч для суб-нептуна-2 (контраст коронографа
C = 10–7) и 41 ч для супер-земли (C = 10–7). Анало-
гичные результаты для затменного метода (име-
ется в виду: регистрация излучения во вторичном
затмении) показывают: ~104 и ~105 дней для суб-
нептуна-2 и супер-земли соответственно. Гра-
ничные для детектирования расстояния для тех
же планетных систем с использованием коро-
нографа составляют: ≤9 пк для суб-нептунов-2
(C = 10–8, Tatm = 5000 K, ) и ≤5 пк для су-

пер-земель (C = 10–9, Tatm = 5000 K, ).
Кроме того, результаты вычислений наблюда-
тельного времени показали, что регистрация
эмиссии NO становится потенциально возмож-
ной и для реальных экзопланет: для HD 192310 c
(d = 8.797 пк; 5.3 RE; a = 1.18 а.е.; родительская
звезда: K2V спектрального класса) время экспо-
зиции составляет 120 ч (при C = 10–8, Tatm =
= 5000 K); для Tau Cet e (≈1.8 RE, d = 3.603 пк,
a = 0.538 а.е.) – 40.5 ч наблюдений.

Важно отметить, что темновой ток и шум счи-
тывания могут достаточно сильно (на более, чем
2 порядка величины) ограничить полученные
оценки. Так, например, использование указан-
ных выше значений для данных шумовых харак-
теристик [50] снижает граничные для детектиро-
вания расстояния до 1 пк для суб-нептунов-2, на-
ходящихся в центре ЗПО у родительской звезды
солнечного типа.

4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Целью проведенного исследования было оце-
нить возможность регистрации трансмиссии NO
в γ-полосах в атмосферах экзопланет земного ти-
па (экзо-земель, супер-земель, суб-нептунов) за
разумное наблюдательное время (<120 ч) с по-

= HZ
centera a

= HZ
centera a

= HZ
centera a

мощью инструментов планируемой к запуску
космической обсерватории Спектр-УФ. А так-
же провести сравнение эффективности методов
трансмиссионной и эмиссионной спектроскопии
при решении задачи по обнаружению молекулы
окиси азота. В рамках данной работы были полу-
чены следующие результаты:

1. С помощью спектрографа LSS (R = 1000) об-
серватории Спектр-УФ детектирование сигнала
пропускания NO в γ-полосах в предполагаемых
N2–O2 доминантных атмосферах супер-земель и
суб-нептунов потенциально возможно за 120 ч
наблюдений. При условиях в атмосферах данных
экзопланет, приближенных к условиям в атмо-
сфере Земли (температура в верхней атмосфере,
интенсивность электронных высыпаний), – ре-
гистрация данного сигнала возможна в модель-
ном случае, когда родительской звездой данных
экзопланет является звезда солнечного типа, и
расстояние до планетной системы не превышает
2 пк.

При этом увеличение граничных для детекти-
рования NO расстояний возможно:

1.1. Для планетных систем с активными роди-
тельскими звездами, XUV поток от которых спо-
собствует росту температуры и расширению верх-
них атмосфер экзопланет. Границы наблюдаемо-
сти в этом случае расширяются: до 3 и 5 пк для
супер-земель с температурами 3000 и 5000 К в
верхних атмосферах; до 10 и 20 пк для суб-непту-
нов при тех же температурах соответственно.
Спектральные классы родительских звезд при
этом должны соответствовать K2, G8–G1 классам.

При температуре 5000 К в предполагаемых
N2–O2 атмосферах регистрация трансмиссии NO
в γ-полосах становится потенциально возможной
на: суб-нептуне HD 192310 c (время экспозиции
составляет 115 ч или 12 транзитов) и супер-земле
Tau Cet e (96 ч или 7 транзитов).

1.2. При рассмотрении дополнительных ис-
точников формирования NO в верхней атмосфе-
ре: надтепловых атомов азота, образующихся при
более интенсивных (чем в атмосфере Земли)
электронных высыпаниях в атмосферах экзопла-
нет [10]. Причинами сильных высыпаний элек-
тронов могут служить: высокая активность роди-
тельской звезды; нахождение экзопланеты на ма-
лых орбитальных расстояниях от родительской
звезды; наличие только наведенного магнитного
поля у экзопланеты (высыпания в этом случае
возможны по всей поверхности планеты). В каче-
стве дополнительных источников пополнения
окиси азота следует также рассматривать: Джоу-
лев нагрев в атмосфере во время геомагнитных
штормов; а также высокую геологическую и био-
логическую активности на экзопланете. Данные
источники будут подробно рассмотрены в после-
дующих работах.
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1.3. При высоких значениях спектральных по-
токов родительской звезды. В данном случае де-
тектирование окиси азота возможно на экзо-зем-
лях (в том числе у Proxima Cen b) и супер-землях,
если они находятся в ЗПО у маломассивных звезд
более позднего спектрального класса с потоками
в ближнем ультрафиолетовом диапазоне, равны-
ми или большими, чем солнечный. Так, для су-
пер-земель граничные расстояния составляют 5–
25 пк, если их родительской звездой является
звезда M5 спектрального класса с потоками 1–
100 FSUN в рассматриваемом диапазоне длин
волн. Однако, среди существующих на настоя-
щий момент наблюдательных данных, таких по-
токов у звезд с экзопланетами данного спектраль-
ного класса не было обнаружено. Важным здесь
также является условие сохранения устойчивости
N2–O2 доминантных атмосфер при высоких по-
токах от родительской звезды в жестком ультра-
фиолетовом диапазоне [2].

2. Сравнение результатов данной работы с
оценками наблюдаемости эмиссии в системе γ-
полос NO, полученными ранее [18], показывает,
что с помощью спектрографа LSS космического
телескопа Спектр-УФ наиболее эффективным
будет детектирование пропускания света в γ-по-
лосах в атмосфере экзопланеты, чем поиск пере-
излученного света в данных полосах.

При этом результаты расчетов наблюдатель-
ного времени для регистрации флуоресценции
NO во время вторичного затмения показывают,
что ввиду сильного влияния резонансного само-
поглощения в γ-полосах при высоких лучевых
концентрациях NO в атмосфере экзопланеты
(>1017 см–2) – наблюдательное время для ближай-
ших планетных систем превышает 120 ч. Данный
вывод, однако, также получен для условий в ат-
мосферах экзопланет, соответствующих услови-
ям в атмосфере Земли.

Улучшение условий регистрации рассматри-
ваемого сигнала возможно в следующих случаях:

2.1. При нахождении экзопланеты на малых
орбитальных расстояниях – до  (где

 – большая полуось орбиты экзопланеты в
центре ЗПО) и при более высоких температурах в
верхней атмосфере (Tatm > 3000 K). Предельные
расстояния для детектирования сигнала при дан-
ных условиях составляют 5 пк, если рассматри-
вать модельные планетные системы: суб-нептун –
родительская звезда M5 спектрального класса.
Представленные условия, при которых потенци-
ально возможно достижение желаемого соотно-
шения SNR = 3, однако, противоречат необходи-
мым условиям обитаемости на экзопланете [1].

2.2. При использовании коронографа. Расчеты
показали, что использование коронографа с кон-
трастом, равным 10–8–10–9, позволяет уменьшить

≤ × HZ
center0.2 a

HZ
centera

наблюдательное время на 4 порядка величины по
сравнению с затменным методом (когда полез-
ный сигнал определяется на основе разности по-
токов во вторичном затмении и вне его). Гранич-
ные для регистрации сигнала расстояния при
этом достигают 9 пк для суб-нептунов и 5 пк для
супер-земель, родительскими звездами которых
являются звезды солнечного типа. Время экспо-
зиции для наблюдения эмиссии NO в γ-полосах в
атмосферах реальных экзопланет может соста-
вить: 120 ч (12 транзитов) для суб-нептуна
HD 192310 c и 40.5 ч (3 транзита) для супер-земли
Tau Cet e. Однако такие шумовые характеристики
приемника, как темновой ток и шум считывания
могут уменьшить полученные наблюдательные
диапазоны.

Безусловно, полученные результаты подтвер-
ждают значимость проекта космической обсерва-
тории Спектр-УФ для поиска биомаркеров в ат-
мосферах экзопланет земного типа. Потенциаль-
ная возможность детектирования окиси азота с
помощью научной аппаратуры данной обсерва-
тории является прямым подтверждением этого
тезиса. При этом требуется более детальное рас-
смотрение процессов, формирующих и происхо-
дящих в N2–O2 доминантных атмосферах данных
экзопланет.
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NO BIOMARKER: TRANSMISSION AND EMISSION METHODS
FOR ITS POTENTIAL DETECTION IN EXOPLANET ATMOSPHERES 

WITH SPEKTR-UF (WSO-UV)

G. N. Tsurikova and D. V. Bisikalob,a

aInstitute of Astronomy of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
bNational Centre for Physics and Mathematics, Sarov, Russia

Among all habitability factors for terrestrial exoplanets, one of the most important is the presence of a sec-
ondary N2–O2 dominant atmosphere in an exoplanet. This factor can potentially indicate the already existing
geological and biological processes on the exoplanet. Meanwhile, direct characterization of the N2–O2 at-
mospheres of terrestrial exoplanets is a difficult observational task. There are only a few indicators (mole-
cules) of such an atmosphere, among which one can single out a potential biomarker – a molecule of nitric
oxide NO. The strongest spectral features of this molecule in the ultraviolet range are γ-bands (203–248 nm).
An important role in the search for potential biomarkers on exoplanets, including the registration of NO
γ-bands, can be played by planned for the launch WSO-UV space observatory. In the paper estimates of the
possibility of detecting the transmission of light in γ-bands in the atmospheres of exoplanets with this obser-
vatory are presented. The methods of emission and transmission spectroscopy are compared as applied to the
detection of NO. Based on the results of this work, it is shown that there is a potential possibility of detecting
a transmission signal in the NO γ-bands in the atmospheres of nearby exoplanets (<10 pc) using the LSS
spectrograph of the WSO-UV observatory. At the same time, the imposed restrictions for the registration of
this signal on more distant exoplanets are presented.

Keywords: terrestrial exoplanets, exoplanet atmospheres, biomarkers, WSO-UV
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Проведено фотометрическое исследование звезды Хербига V517 Cyg в ближнем инфракрасном и
оптическом диапазонах. Инфракрасные данные получены в 2003–2017 гг. в обсерватории Кампо
Императоре (Италия) с помощью Пулковского телескопа АЗТ-24 в фотометрических полосах 
Джонсона. Оптические кривые блеска в фильтрах  Джонсона получены в обсерватории Май-
данак. В статье также использованы данные каталогов ASSAS, WISE и AAVSO. Показано, что в
ближнем инфракрасном диапазоне поведение V517 Cyg характерно для звезд типа UX Ori. Суще-
ственный вклад в переменность блеска в этом диапазоне дает изменение экстинкции на луче зре-
ния, но в полосах  и  сильно влияние диска: в полосах  и  присутствует значимая корреляция
блеска звезды ( ), в то время как блеск в полосах  и  плохо коррелирует с блеском в по-
лосе . Амплитуда переменности в  довольно велика ( ). В самом глубоком минимуме блеска
в полосе  ( ) наблюдались квазипериодические изменения с амплитудой  и перио-
дом , причина которых пока неясна. Возможно, эти колебания вызваны присутствием компа-
ньона, холодной звезды типа T Tau, и связаны с ее периодом вращения. В спектре V517 Cyg присут-
ствует эмиссионная линия Hα, имеющая характерный для звезд типа UX Ori двухкомпонентный
профиль. Линии натрия Na I D имеют инверсные P Cyg профили, свидетельствующие об ин-
тенсивной аккреции газа на звезду. Темп аккреции, определенный по линии Hα, равен

/год.

Ключевые слова: молодые звезды, переменная околозвездная экстинкция, звезда V517 Cyg, инфра-
красная и оптическая фотометрия, внутренние области протопланетного диска, квазипериодиче-
ские вариации блеска
DOI: 10.31857/S000462992311004X, EDN: HBOFXB

1. ВВЕДЕНИЕ
В данной статье мы продолжаем исследование

переменности молодых звезд типа UX Ori в ближ-
ней инфракрасной (ИК) области спектра и ее
связи с оптической переменностью. В этой обла-
сти спектра к излучению звезд добавляется излу-
чение околозвездных (протопланетных) газопы-
левых дисков, их самых внутренних областей ра-
диусом порядка 10 а.е. Здесь происходят бурные
процессы, вызванные формированием, движени-
ем и столкновением планетозималей и образова-
нием планет. Эти процессы сопровождаются из-

менениями ИК потоков от внутренней области
околозвездного диска. В случае звезд типа
UX Ori еще одним источником ИК и оптиче-
ской переменности является переменная око-
лозвездная экстинкция, обусловленная неод-
нородной структурой протопланетных дисков,
наклоненных под небольшим углом к лучу зре-
ния [1].

В оптической области спектра звезды типа
UX Ori демонстрируют алголеподобные ослабле-
ния блеска с амплитудой до 2–3m, длящиеся до
нескольких десятков дней и вызванные измене-

В. М. Ларионов

JHK
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H K V J
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ниями экстинкции на луче зрения при прохожде-
нии излучения звезды сквозь неоднородную пы-
левую атмосферу газопылевого диска. Хотя и
очень редко, у этих звезд наблюдаются затмения
продолжительностью десять и более лет (см.,
напр., [2, 3]). Эти алголеподобные затмения про-
слеживаются также и в ближней ИК области
спектра, только с меньшей амплитудой, при этом
звезды типа UX Ori в основном демонстрируют
синхронность изменений оптического и ИК
блеска в полосах  и , которая продолжается в
некоторых случаях вплоть до полосы . Это вы-
звано тем, что в полосах  и  все еще доминиру-
ет излучение фотосферы звезды, а излучение дис-
ка дает лишь небольшой вклад. Но есть звезды, у
которых эта синхронность не наблюдается даже в
полосе  (напр., SV Cep [4]).

В нашей предыдущей работе, посвященной
изучению звезды VX Cas [5], мы обнаружили, что,
несмотря на наличие значимой корреляции меж-
ду полосами  и  ( ), корреляции между
полосами  и ,  и , а также между  и  нет.
Более того, изменения блеска в оптическом и ИК
диапазонах имеют сложную взаимосвязь: иногда
они синхронны, иногда они демонстрируют ан-
тикорреляцию, а иногда корреляции нет. Это го-
ворит о том, что переменность звезд типа UX Ori
в ИК области спектра является результатом су-
перпозиции нескольких разных механизмов, а не
только изменения экстинкции на луче зрения.
Для выявления роли этих механизмов необходи-
мо получение многоцветных фотометрических
наблюдений на длительных интервалах времени.
Обычно в литературе встречаются короткие фо-
тометрические ряды, охватывающие период по-
рядка одной или нескольких недель. Но для звезд
типа UX Ori с их непредсказуемым поведением
необходимы мониторинговые программы боль-
шой продолжительности, чтобы наблюдать звез-
ды во всем интервале изменения их оптического
блеска.

В данной статье представлены результаты на-
блюдений звезды Хербига V517 Cyg в полосах

, выполнявшихся в течение 15 лет. Настоя-
щая работа является дополнением к серии работ
[4–8] по изучению ИК активности звезд типа UX
Ori и родственных им объектов на длительных
интервалах времени. Также в статье исследуются
переменность звезды в оптическом диапазоне
(полосы ) и ее связь с ИК переменностью.

2. РЕЗУЛЬТАТЫ ПРЕДЫДУЩИХ 
ИССЛЕДОВАНИЙ V517 Cyg

V517 Cyg (LkHα 371) находится в скоплении
NGC 7000 “Северная Америка”/IC 5070 “Пели-
кан”. Ее переменность была открыта Ф. Россом
[9] из сравнения наблюдений 1904 и 1925 гг. Звез-

J H
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V J = 0.56r
V H V K J K
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да была классифицирована как неправильная пе-
ременная [10]. В работе [11] обратили внимание
на алголеподобные ослабления блеска. Первые
наблюдения, позволившие получить 6 миниму-
мов (длительностью порядка 50 дней и амплиту-
дой 2.8m), были выполнены в 1970–1971 гг. в поло-
се  [12, 13].

После обнаружения эмиссии в линии Hα [14],
а также на основе многолетнего ряда фотометри-
ческих наблюдений V517 Cyg была классифици-
рована как звезда типа UX Ori [15]. Информация
об определении спектрального класса V517 Cyg
разными методами и авторами [16, 17] приведена
в статье [18]. Оценки варьируются от A0 V до A5 V.

Фундаментальные параметры V517 Cyg извест-
ны плохо. Оценки, полученные в статье [19]
(  K и ), противоречат при-
веденной выше оценке спектрального класса
звезды, а также спектральному распределению
энергии (см. п. 4.6). Имеющиеся в каталогах базы
данных Visier (в частности, в каталоге GAIA) зна-
чения  K также не соответствуют спек-
тральному классу звезды. В работе [20] принято
значение  K со ссылкой на статью [15];
на самом деле ссылка не точная, поскольку опре-
деление спектрального класса звезды было вы-
полнено Шевченко и соавт. [18]. Приведенное
выше значение  можно рассматривать как
среднюю температуру для звезд данного класса.

Наклонение диска звезды неизвестно. Однако,
судя по ее интенсивной фотометрической актив-
ности и двухкомпонентному профилю линии Hα
(см. ниже), околозвездный диск V517 Cyg накло-
нен под небольшим углом к лучу зрения. По дан-
ным GAIA [21], расстояние до звезды  пк.
Оценки экстинкции в направлении V517 Cyg, по-
лученные в двух работах, дали близкие значения:

 [22] и  [18]. Закон межзвездного
покраснения, по-видимому, немного отличается
от нормального:  [23], 3.4 [18], 3.7 [22].

Фотометрическое поведение звезды исследо-
валось в ряде работ: 1970–1971 гг. [12, 13], статьи
Кардополова и соавт.: 1977–1981 гг. [24, 25],
1984–1987 гг. [26], 1985–1986 гг. [27], статьи Шев-
ченко и соавт.: 1988–1990 гг. [28, 29], 1984–
1995 гг. [30]. Наиболее полная из опубликован-
ных кривая блеска звезды представлена в работе
[15] (1984–1998 гг.). В оптическом диапазоне V517
Cyg имеет кривую блеска, свойственную звездам
типа UX Ori. Она представляет собой суперпози-
цию минимумов различной глубины и продолжи-
тельности с характерным временем переменно-
сти от нескольких дней до нескольких десятков
дней. Глубины минимумов сильно различаются.
На глубокие ( ) алголеподобные ослаб-
ления блеска могут накладываться мелкомас-

B
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штабные минимумы. Есть признаки длительных
циклов (порядка 8–9 лет), однако надежных при-
знаков периодичности изменений оптического
блеска звезды не обнаружено [26, 28, 29]. Все на-
блюдаемые изменения блеска вызваны измене-
ниями околозвездной экстинкции [15].

Диаграмма “цвет–величина” V517 Cyg для оп-
тического диапазона демонстрирует характерный
для звезд типа UX Ori “эффект поголубения” [15,
30], обусловленный влиянием рассеянного излу-
чения околозвездного диска [31]. Покраснение
звезды, наблюдаемое на начальной стадии паде-
ния ее блеска, немного отличается от стандартно-
го закона межзвездного покраснения.

V517 Cyg имеет избыток излучения в ближней
ИК области спектра [26, 32, 33], обусловленный
тепловым излучением околозвездной пыли.

Поляризация V517 Cyg достигает 2–3% и пере-
менна как по величине, так и по углу [27]. На-
правление поляризации V517 Cyg практически
параллельно плоскости Галактики и совпадает с
направлением вытянутого канала поглощающего
вещества, общего со звездой Be Хербига AS442,
обладающей схожим фото-, спектро- и поляри-
метрическим поведением [34].

С ослаблением блеска усредненные величины
поляризации уменьшаются до определенного
уровня, а при дальнейшем падении блеска начи-
нают снова расти. Такая же особенность наблю-
далась у звезды CQ Tau и объясняется суперпози-
цией двух механизмов поляризации излучения,
не совпадающих по направлению: межзвездной и
собственной, обусловленной рассеянным излу-
чением диска [35].

Спектральные наблюдения низкого разреше-
ния показали, что спектр V517 Cyg типичен для
звезд Ае Хербига, в нем имеются несколько силь-
ных линий: эмиссионная линия Hα с переменным
(одно- или двухкомпонентным) профилем, аб-
сорбционная линия Нβ (с признаками слабой
эмиссии); абсорбционный дублет натрия D и ли-
нии металлов Mg I и Fe II [26, 27].

Таким образом, V517 Cyg обладает всеми отли-
чительными признаками звезд типа UX Ori:
цветовое поведение, алголеподобные ослабле-
ния блеска с большой амплитудой, двухкомпо-

нентная эмиссия в линии H , переменная по-
ляризация.

3. НАБЛЮДЕНИЯ И ПЕРВИЧНАЯ 
ОБРАБОТКА

Фотометрические наблюдения V517 Cyg в ИК
диапазоне были получены в 2003–2017 гг. с помо-
щью инфракрасной ПЗС-камеры SWIRCAM [36,
37] на 1-м телескопе Пулковской обсерватории
АЗТ-24, установленном на наблюдательной базе
Кампо Императоре (Италия), в широких фото-
метрических фильтрах, соответствующих поло-
сам  (1.25 μm),  (1.65 μm) и  (2.20 μm) Джон-
сона. Ошибки фотометрии составляют в среднем
0.01–0.02m.

Более подробно с характеристиками телескопа
и ИК приемника, а также методами первичной
обработки можно познакомиться в нашей преды-
дущей статье [5].

Поле со звездами сравнения V517 Cyg пред-
ставлено на рис. 1. Звездные величины звезд
сравнения из каталога 2MASS и полученные из
калибровки АЗТ-24 даны в табл. 1; для фотомет-
рии V517 Cyg использовались полученные на
АЗТ-24 величины.

Данные оптической фотометрии предоставле-
ны одним из соавторов (C.Ю.М.). Наблюдения
получены в обсерватории Майданак (Узбеки-
стан) на двух 0.6-м рефлекторах Цейсса и 0.48-м
телескопе АЗТ-14 с помощью импульсных фото-
метров в фильтрах Джонсона ( ) с 1981 г. Де-
тальное описание программы и инструментов да-
но в книге Шевченко [38]. Данные с 1984 по
1998 гг. опубликованы в статье [15]. Данные с 1999
по 2003 гг. публикуются впервые.

Для анализа поведения объекта в оптической
области были также использованы наблюдения в
полосе  за 2011–2018 гг. из каталога ASSAS1 и
базы данных AAVSO (The American Association of
Variable Star Observers2), из которой взяты наблю-
дения двух участников: James Roe (далее – ROE)
и James McMath (далее – MJB), наиболее много-

1 https://asas-sn.osu.edu/photometry
2 https://www.aavso.org/
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Таблица 1. Звезды сравнения в поле V517 Cyg и их звездные величины

Примечание. Значения звездных величин из каталога 2MASS и согласно собственной калибровке АЗТ-24.

Звезда
сравнения

2MASS АЗТ-24

Обозначение

№1 J20472037+4345066 9.730 9.789 9.693 9.724 9.665 9.651
№2 J20471949+4344231 11.780 11.390 11.339 11.789 11.421 11.381
№3 J20472660+4346069 12.341 11.830 11.603 12.281 11.789 11.544

J H K J H K
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численные и характеризующиеся наименьшими
ошибками.

Также нами были использованы данные из ка-
талога WISE3 в двух полосах:  (3.4 мкм) и 
(4.6 мкм). В полосах  (12 мкм) и  (22 мкм)
объект наблюдался редко; эти полосы мы исполь-
зовали только для построения спектрального рас-
пределения энергии.

Дополнительно 09.11.2009 г. на телескопе
Цейс-2000 обсерватории Терскол с помощью
эшельного спектрографа MMCS, установленного
в Кассегреновском фокусе, был получен спектр
среднего разрешения V517 Cyg ( ). Сум-
марная экспозиция составила  s. Спектр
охватывает интервал длин волн 3700–8000 Å. От-
ношение S/N ~ 50–60 на 1 пиксел в районе дубле-
та Na I D. Спектральные наблюдения выполня-
лись без фотометрической поддержки. Однако
судя по качеству спектра, звезда во время наблю-
дения была в ярком состоянии. Обработка
спектра производилась с помощью стандартной
процедуры редукции спектроскопических на-
блюдений, реализованной в пакете IRAF. После
сложения кадров, косметической коррекции кос-
мических частиц и учета кадров нулевого тока и
плоских полей из изображения был извлечен од-
номерный спектр объекта. Калибровка шкалы

3 https://irsa.ipac.caltech.edu/cgi-bin/Gator/nph-dd

1W 2W
3W 4W

≈ 13500R
= 540intt

длин волн осуществлялась с помощью спектра
FeAr лампы, длины волн были приведены в ге-
лиоцентрическую систему координат.

4. РЕЗУЛЬТАТЫ

4.1. Историческая кривая блеска V517 Cyg
в оптическом диапазоне

На рис. 2 (нижняя панель) представлена исто-
рическая кривая блеска V517 Cyg для полосы V, по-
строенная по нескольким источникам. Основной
массив наблюдательных данных – работа Мельни-
кова [15], результаты которой частично опублико-
ваны в статье Хербста и Шевченко [30], и которая
охватывает период времени 1984–1998 гг. Наблю-
дения проводились на астрономической станции
Майданак. В 1999–2003 гг. наблюдения V517 Cyg
на Майданаке продолжались, однако публикаций
по ним до сих пор не было. Использованы также
наблюдения, выполненные Кардополовым и
соавт. на Майданаке в 1981 г. и 1985–86 гг. [24, 25].
Данные для более позднего периода времени взя-
ты из каталогов ASSAS, AAVSO и GAIA.

В полосе  кривая блеска продолжена за счет
фотографических наблюдений, полученных в
1969–1971 гг. там же, на астрономической стан-
ции Майданак, и дополненных наблюдениями из
стеклотеки ГАИШ, опубликованными Филиным
[13] (рис. 2, верхняя панель). Характер историче-

B

Рис. 1. Поле V517 Cyg со звездами сравнения.

3 1

1'

2
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ской кривой, полученной до 1969–1970 гг. и по-
сле, радикально различается. Возможно, это свя-
зано с плотностью наблюдений: до 1969 г. их не-
много. По данным С.Ю. Шугарова (частное
сообщение) предельная звездная величина на фо-
топластинках из коллекции ГАИШ в рассматри-
ваемую эпоху была равна 16–17  в полосе . Этот
предел допускал наблюдения таких же глубоких
минимумов, как и в современную эпоху. Поэтому
их отсутствие в раннюю эпоху никак не связано с
меньшей чувствительностью фотопластинок по
сравнению с фотоэлектрическими наблюдения-
ми. Чтобы с большей уверенностью сказать, из-
менилось ли поведение звезды, необходимо до-
полнительное исследование.

На рис. 3 показаны диаграммы “цвет–величи-
на” для данных обсерватории Майданака за 1981–
2003 гг. и данных из статей [24, 27]. V517 Cyg де-
монстрирует характерный для UX Ori поворот
цвета . Такой же поворот, но менее выра-
женный, наблюдается на диаграмме  и
на диаграмме , несмотря на значитель-
ный разброс точек на последней.

m B

−( )B V
− −( )V R V

− −( )U B V

4.2. Кривые блеска

На рис. 4 представлены кривые блеска V517
Cyg в ближнем ИК (полосы ) и оптическом
(полоса  – наблюдения ASSAS, AAVSO и дан-
ных обсерватории Майданак) диапазонах. Также
на нем представлены наблюдения, полученные
спутником GAIA и приведенные в стандартную
фотометрическую систему (в полосе ).

В ИК-диапазоне амплитуда изменений блеска
V517 Cyg уменьшается в сторону длинных волн:

, , . Соответ-
ственно в оптическом диапазоне в полосе  ам-
плитуда больше: . Для сравнения: из-
менение блеска в полосах WISE: ,

, хотя количество наблюдений не-
большое (32 даты). Амплитуда переменности в 
является наибольшей по сравнению с данными
о других звездах типа UX Ori, опубликованны-
ми в работах [6, 7] и полученными на достаточ-
но длительных интервалах наблюдений (см.
Обсуждение).

JHK
V

V

Δ = 1.83mJ Δ = 1.04mH Δ = 0.67mK
V

Δ = 3.60mV
Δ 1 = 0.36mW

Δ 2 = 0.31mW
J

Рис. 2. Историческая кривая блеска V517 Cyg с 1935 по 2017 гг. Верхняя панель: полоса  [13, 15, 24, 27, 30]. Нижняя
панель: полоса  ([12, 15, 24, 27, 30], ASSAS, AAVSO, GAIA). Для обеих полос приведены также данные, полученные
наблюдателями станции Майданак, публикующиеся впервые (Maidanak, unpublished).
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Имеются четыре интервала, когда наблюдения
в ИК диапазоне попали на моменты глубоких
минимумов в оптическом диапазоне: участки I,
II, III и IV на кривой блеска (рис. 4, 5).

Участки III и IV, по-видимому, относятся к од-
ному длительному минимуму JD 245 6100–
245 7100, несмотря на то, что в момент ~JD 245 6580
на короткое время (  дней) звезда почти верну-

лась к своему яркому состоянию ( ). Этот
минимум уникален для истории фотометриче-
ских наблюдений V517 Cyg как по длительности
(  года), так и по амплитуде ( ).

При этом характерно, что в полосах WISE звез-
да не демонстрирует изменений блеска в пределах
1 . Заметим, однако, что данные WISE по време-
ни пришлись уже на выход звезды из оптического
минимума (когда она поярчала на 2m), и мы не мо-
жем по ним судить об ИК блеске звезды в самой
глубокой точке минимума.

Особенно интересен участок кривой блеска
III, когда в самой глубокой части минимума на-
блюдались квазипериодические изменения блеска
в полосе  с периодом около 19 сут (см. рис. 5,
второй график справа). Более подробно о них см.
пункт “Поиск периодичности”.

∼15

∼12.6m

∼3 ∼3.0m

σ

V

На рис. 6 представлены гистограммы активно-
сти V517 Cyg в ИК диапазоне и в полосе  за пе-
риод с 2003 по 2018 г. Поскольку для полосы  у
нас имеются данные за более длительный интер-
вал времени (1981–2018 гг.), мы построили гисто-
грамму распределения и для этого интервала. Она
повторяет форму гистограммы за 2003–2018 гг.,
поэтому мы не приводим ее здесь.

Гистограмма в полосе  характерна для звезд
типа UX Ori и определяется в основном излуче-
нием самой звезды, переменность которого вы-
звана изменениями околозвездной экстинкции.
В полосах  и  она меняет свою форму: измене-
ния эксинкции уже не играют большой роли,
важным источником излучения становится сам
диск.

Гистограмма в полосе , наряду с максиму-
мом, определяющим яркое состояние звезды,
показывает наличие второго максимума для
глубоких минимумов, когда излучение звезды
ослаблено, и большой вклад начинает вносить
рассеянный свет от протопланетного диска. Та-
кая форма гистограмм была предсказана в ста-
тье [31]. В нашем случае она обусловлена самым
глубоким и продолжительным минимумом блес-
ка, наблюдавшимся в 2015 г.

V
V

J

H K

V

Рис. 3. Диаграмма “цвет–величина” V517 Cyg для оптического диапазона. Использованы данные обсерватории Май-
данак за 1981–2003 гг. и данные из статей [24, 27].
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Рис. 4. Кривая блеска V517 Cyg в оптическом (полоса ) и ИК диапазонах (полосы , наши данные, и полосы 
и  из каталога WISE) за период 2003–2017 гг. Кривая блеска в полосе  состоит из данных обсерватории Майданак
(77 точек), ASSAS (206 точек), AAVSO-ROE (255 точки), AAVSO-MJB (572 точки), GAIA (23 точки). Римскими цифра-
ми и серыми прямоугольниками обозначены участки глубоких минимумов, для которых есть данные и в оптическом,
и в ИК диапазоне.
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4.3. Корреляция между полосами , ,  и 
Построенные диаграммы звездных величин в

 и  показывают слабую связь между этими по-
лосами (коэффициент корреляции Пирсона

, однако связь между полосами  и  и
между  и  демонстрируют значимую корреля-
цию:  и  соответственно (рис. 7).
Очевидно, что изменения в ИК полосах имеют
сложную взаимосвязь. Отсутствие значимой кор-
реляции между полосами  и  говорит о том, что
изменения блеска в этих полосах происходят под
действием разных механизмов: в полосе  уже
существенен вклад не только экстинкции на луче
зрения, но и вклад диска.

Для проверки связи между изменениями блес-
ка в ИК и оптическом диапазонах мы использова-
ли квазиодновременные наблюдения (в одну и ту
же дату) – всего 55 ночей. На рис. 8 представлены
результаты: диаграммы для звездных величин
V517 Cyg в полосе  и полосах  и . Блеск в по-
лосе  (так же, как и в полосе , не представлен-
ной на графике) показывает отсутствие корреля-
ции с полосой , в отличие от блеска в полосе ,
демонстрирующей значимую корреляцию (коэф-
фициент Пирсона: ).

4.4. Цветовые диаграммы
Из диаграмм “цвет–величина”  и

, показанных на рис. 9, видно, что ос-
новной вклад в изменение ИК показателей цвета
V517 Cyg дает полоса . Увеличение блеска объек-

J H K V

J K

= 0.06r J H
H K
= 0.75r = 0.49r

J K

K

V J K
K H

V J

= 0.84r

−/( )J J H
−/( )J H K

J

та сопровождается увеличением цвета  и
, что относится к характерным признакам

звезд типа UX Ori. Основным механизмом пере-
менности является переменная экстинкция.
Кривая блеска звезды, наряду с глубокими мини-
мумами, показывает достаточно длительные пе-
риоды яркого состояния, когда блеск звезды не
претерпевает больших изменений.

На рисунке показан наклон цветовых треков,
соответствующий стандартному закону меж-
звездного поглощения. Однако стоит отметить,
что уже в полосе  влияние излучения диска су-
щественно, и, таким образом, диаграммы “цвет–
величина” уже не могут однозначно определять
имеющийся закон поглощения.

Для одновременных наблюдений в ИК и опти-
ческом диапазонах были построены также диа-
граммы “цвет–величина” /( ), /( ) и

/( ) (рис. 10, коэффициент Пирсона соот-
ветственно 0.93, 0.93 и 0.89). Основной вклад в
корреляцию вносят изменения блеска в полосах

 и , вызванные изменением экстинкции в глу-
боких минимумах; блеск в полосе , как видно из
рис. 8, слабо коррелирует с оптическим блеском.

4.5. Поиск периодичности

Квазипериодические изменения в полосе 
на участке кривой блеска III (см. рис. 5, второй
график справа) характеризуются амплитудой

 и периодом  (вероятность лож-

−( )J H
−( )H K

H

V −J H V −J K
V −H K

J H
K

V

Δ ∼ 0.8mV ≈ 19dP

Рис. 5. Кривые блеска V517 Cyg для избранных интервалов времени, отмеченных римскими цифрами на рис. 4.
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ной тревоги FAP < 0.001) (рис. 11). Период опре-
делялся нами по методу Ломба-Скаргла по сово-
купному массиву данных AAVSO. На кривой
блеска видны 5 полных циклов (на последний
цикл наложился восходящий тренд основного
минимума).

Что происходило со звездой в ИК диапазоне в
этот момент, судить сложно из-за большого раз-
рыва в наблюдениях, но имеются похожие при-
знаки этих колебаний в третьем цикле, особенно
в полосе  (см. рис. 5, второй график справа).J

В полосе  присутствуют циклические изме-
нения блеска с периодом около 6.5 лет (FAP <
< 0.001) и амплитудой  (рис. 12), осложнен-
ные более быстрыми вариациями. За 14 лет мони-
торинга наблюдалось два полных цикла. Для про-
верки этого квазипериода необходимы дальней-
шие наблюдения.

На исторической кривой блеска в дополне-
ние к глубоким минимумам ясно обозначаются
медленные волны. Однако близких по значе-
нию (6.5 лет) периодов не выявлено.

K

∼0.3m

Рис. 6. Нормированные гистограммы активности V517 Cyg в оптическом и ИК диапазонах:  (сводная гистограмма
для данных за 2003–2018 гг. в этой полосе: наблюдения Майданака – 77 точек, ASSAS – 206 точек, AAVSO-ROE –
255 точек, AAVSO-MJB – 572 точки),  (251 точка),  (248 точек),  (243 точки). Стрелкой отмечен второй максимум,
соответствующий рассеянному излучению.
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Рис. 7. Корреляция между звездными величинами V517 Cyg: слева –  и  относительно ; справа –  относительно
. Цифрами показан коэффициент корреляции Пирсона.
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Рис. 8. Корреляция между блеском V517 Cyg в оптическом (полоса ) и ИК-диапазонах (полосы  и ) для совпада-
ющих дат. Цифрами показан коэффициент корреляции Пирсона.
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4.6. Спектральное распределение энергии 
и параметры звезды

На рис. 13 представлено исправленное за по-
глощение (  [18],  [22]) спек-= 2.00m

VA = 3.7VR

тральное распределение энергии V517 Cyg. Для
этого были использованы данные каталогов
IRAS, MSX6, AKARI, WISE, а также наши данные
в ИК диапазоне ( ) и данные для оптическогоJHK

Рис. 9. Диаграмма “цвет–величина” V517 Cyg для ИК полос. Пунктирные линии соответствуют стандартному закону
межзвездного поглощения ( ).
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Рис. 10. Диаграмма “цвет–величина” V517 Cyg. Цифрами показан коэффициент корреляции Пирсона.
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диапазона ( ). Потоки по данным AKARI и
WISE мы рассчитали как среднее из нескольких
дат с максимальным блеском.

Спектральное распределение энергии наи-
лучшим образом описывает модельное распре-
деление с температурой звезды  K.
При силе тяжести на поверхности  и
металличности [Me/H] = +0.00 такая темпера-
тура соответствует спектральному классу A0–A1.

Оценка светимости V517 Cyg в ярком состоя-
нии, исходя из имеющихся данных (звездная ве-
личина в полосе ; коррекция за по-

UBV R

±9500 250
log = 4.0g

= 12.05m
яркV

глощение ; расстояние до звезды
(  пк) дает . При такой свети-
мости и температуре  K, радиус звезды

.

Принимая, что пылевая составляющая около-
звездного диска состоит из силикатных частиц
(силикаты являются главным источником непро-
зрачности), мы можем рассчитать внутреннюю
границу пылевого диска как границу зоны субли-
мации при условии, что пыль излучает как абсо-
лютно черное тело (для силикатных частиц

 K). С учетом полученных нами парамет-

= 2.00m
VA

GAIA = 763D ≈    38L L
∼eff   9500T

∼   2.3R R

= 1500T

Рис. 11. Слева: фазовая кривая V517 Cyg в полосе  (участок III кривой блеска) для данных AAVSO. Справа: участок III
кривой блеска V517 Cyg в полосе  в реальном времени. Разными символами показаны разные массивы данных. На

обеих панелях сплошная линия – синусоидальное приближение с периодом .
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Рис. 12. Слева: фазовая кривая V517 Cyg в полосе . Справа: кривая блеска V517 Cyg в полосе  в реальном времени.
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ров звезды, эта зона находится на расстоянии
 a. e.

Спектр V517 Cyg среднего разрешения, полу-
ченный в 2009 г., продемонстрировал следующие
особенности. Линия Hα имеет двухкомпонент-
ный эмиссионный профиль. Ее эквивалентная
ширина, полученная с учетом фотосферного про-
филя, равна 7 Å. Остальные линии Бальмеров-
ской серии наблюдаются в поглощении. Присут-
ствуют также линии поглощения Na I D и усилен-
ные (относительно нормальной интенсивности в
спектре  A3) линии поглощения Mg II, Fe II, что
согласуется с результатами более ранних исследо-
ваний [26, 27].

Следует заметить, что двухкомпонентная
структура профиля Hα (рис. 14, левая панель) на-
блюдается у подавляющего большинства звезд
типа UX Ori и свидетельствует о доминирующем
вращении в области образования эмиссии. Эта
интересная особенность была впервые отмечена в
статье [40] и использована там для поддержки ги-
потезы о небольшом наклоне околозвездных дис-
ков этих звезд относительно направления на на-
блюдателя, основанной на поляризационных на-
блюдениях. Впоследствии этот вывод был

∼ 0.43sR



подтвержден на основе более широких статисти-
ческих исследований в статьях [41, 42].

Определив из распределения энергии V517 Cyg
(рис. 13) поток излучения в окрестности линии
Hα, можно оценить светимость звезды в этой ли-
нии. При расстоянии до объекта  пс и
EW(Hα) = 7 Å светимость . Этой
оценкой мы воспользуемся ниже для определе-
ния темпа аккреции на звезду.

Линии резонансного дублета Na I D представ-
лены обратными P Cyg профилями со слабыми
эмиссионными компонентами, смещенными в
синюю сторону примерно на  км/с и глубо-
кими абсорбциями на +18 км/с (рис. 14, правая
панель). В спектре также присутствует широкое
(  км/с) поглощение в линии He I
5876 Å, центрированное на лучевую скорость

 км/с.
Впервые у этого объекта нами были идентифи-

цированы запрещенные эмиссии [OI] (частично
блендированные теллурическим компонентом), а
также запрещенные эмиссионные линии [NII]

 Å на гелиоцентрических скоростях
 км/с. Эти запрещенные линии свиде-

тельствуют о наличии возле объекта радиативно

= 763D

α

−× 
2

H = 2.0 10L L

−100

∼FWHM  280

≈ +57hRV

λλ6548/6583
≈ −22hRV

Рис. 13. Спектральное распределение энергии V517 Cyg. Полосы , , ,  (Майданак); , ,  (АЗТ-24); , ,
,  (WISE); S09, S18 (AKARI); A, D (MSX6); S12, S25 S60, S100 (IRAS). Стрелками показаны верхние пределы.

Сплошная линия – распределение энергии на основе модели атмосферы Куруча [39] при  K, ,

[Me/H] = +0.00. Принято  и .
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возбужденного газа низкой плотности и обычно
наблюдаются у звезд, которые имеют коллимиро-
ванные джеты/выбросы. Возможно, что и в дан-
ном случае это тоже признак джета. Относитель-
но невысокая лучевая скорость этих запрещен-
ных линий (обычно скорости газа в джетах
молодых звезд – 100–300 км/с) может быть еще
одним свидетельством, что мы видим аккрецион-
ный диск V517 Cyg под небольшим углом.

Таким образом, V517 Cyg обладает параметра-
ми (температурой и светимостью), характерными
для звезд типа UX Ori.

Примерно такие же значения температуры и
светимости имеет звезда Ае Хербига PDS 469 из
работы [43]. Это означает, что обе звезды занима-
ют близкие позиции на эволюционных треках, и,
следовательно, имеют близкие по величине мас-
сы и возраст. С учетом этого мы можем принять
массу V517 Cyg равной массе PDS 469:

 и ее возраст  Myr.
Дополнительно спектр позволяет ограничить

допустимый интервал эффективных температур
звезды:  K. С одной стороны, в
спектре не видны фотосферные линии He I, зна-
чит,  должна быть меньше 104 К (спектраль-
ный класс позднее, чем А0). С другой стороны,
температура должна быть выше 8000 К, т.к. в про-
тивном случае интенсивность линий металлов
была бы больше, чем наблюдается.

5. ОБСУЖДЕНИЕ
5.1. Гистограмма активности в полосе 

Существование рассеянного излучения прото-
планетного диска у звезд типа UX Ori ограничи-
вает амплитуду ослаблений их блеска, поскольку
пылевые фрагменты диска, закрывающие звезду
в моменты затмений, не могут закрыть весь диск.

  = 2.35M M ≈4

−eff 8000 10 000T

effT

V

При этом рассеянное излучение диска не являет-
ся постоянным. Оно флуктуирует из-за измене-
ний условий освещенности диска звездой при
распространении излучения в неоднородной ат-
мосфере диска (см. обзор [44]). На гистограмме
фотометрической активности V517 Cyg (рис. 6)
стрелкой показан локальный максимум в области
минимальных значений блеска звезды в полосе V.
Этот максимум, как мы предполагаем, как раз и
происходит из-за ограничения минимумов блес-
ка рассеянным излучением диска.

По амплитуде минимумов можно оценить до-
лю рассеянного излучения диска  в излучении
звезды  в ярком состоянии. По данным ASSAS +
+ AAVSO амплитуда минимумов в полосе :

 (2011–2017 гг.), следовательно, доля
рассеянного света в этой полосе 

.

5.2. 19-дневный квазипериод в минимуме блеска

Квазипериодические изменения (с периодом
19 сут) на участке III кривой блеска в полосе 
(рис. 5) являются очень интересной особенно-
стью. Пока мы не можем предложить удовлетво-
рительного объяснения этому феномену. Для ор-
битального вращения газо-пылевого облака во-
круг звезды этот период слишком мал: при таком
периоде облако должно находиться внутри зоны
сублимации пыли (  а.е. для звезд Ае Хербига).

Есть еще несколько возможных механизмов
появления такого периода, наблюдающиеся у бо-
лее холодных звезд – звезд типа T Tau:

1) вращательная переменность блеска, обу-
словленная неоднородной структурой фотосфе-
ры звезды (наличия на ней холодных или горячих
пятен).

scatI
starI

V
Δ max = 3.6mV

≈/  scat starI I
− Δ≈ max0.410 = 0.04V

V

∼0.5

Рис. 14. Участки спектра V517 Cyg: сверху – линии Hα и [NII], внизу – абсорбционный дублет Na I D и He 5876 Å. Врез-
ки слева – профили в шкале скоростей.
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2) фотометрическая переменность диска, свя-
занная с вращением звезды и анизотропным об-
лучением диска, появляющимся из-за наличия
пятен на поверхности звезды (напр., HH30 [45]);

3) переменность, связанная с изогнутым дис-
ком, изогнутость которого определяется близо-
стью магнитосферы звезды и ее наклоном отно-
сительно оси вращения звезды (как в случае AA
Tau [46]).

Эти механизмы были бы применимы, если бы
у V517 Cyg был компаньон типа T Tau, присут-
ствие которого мы видели бы время от времени в
самых глубоких минимумах блеска. Однако ни
спектральных, ни фотометрических признаков
двойственности V517 Cyg нет. Более того, присут-
ствие такого компаньона было бы заметно по по-
ведению трека на цветовой диаграмме (рис. 3): в
слабом состоянии звезды он должен был бы сме-
ститься в красную сторону, тогда как на самом де-
ле он смещается в противоположную сторону из-
за доминирования рассеянного света диска.

Но стоит заметить, что у нас нет данных о фо-
тометрическом поведении звезды в полосах  или

 в момент самого глубокого минимума, и мы не
можем сказать, изменился ли цветовой трек объ-
екта во время этого события.

Более того, в глубоких и продолжительных ми-
нимумах частично может быть закрыта зона дис-
ка, ответственная за рассеянный свет, и блеск
звезды может ослабеть больше, чем в среднем в
минимумах. Такой минимум у UX Ori наблюдали
С. Белан и Д. Шаховской4, когда блеск звезды в
полосе  ослаб на 3.5 , в то время как амплитуда
минимумов UX Ori в полосе  составляет в сред-
нем около 2.5 .

Выбор правильной гипотезы требует дополни-
тельных исследований, прежде всего спектраль-
ных и интерферометрических наблюдений, кото-
рые могли бы показать наличие или отсутствие
второго компонента.

4 См. доклад на конференции The 2nd international Workshop
“UX Ori type stars and related topics”, https://uxors-
2019.crao.ru/images/presentation/belan.pdf

B
U

V m

V
m

5.3. Амплитуды переменности

На рис. 15 и в табл. 2 показано, как меняется
амплитуда переменности для звезд типа UX Ori
по данным из статей [4–8]. Полученные в этих
статьях наблюдения охватывают достаточно дли-
тельные периоды, наши наблюдения V517 Cyg и
VX Cas характеризуются наибольшим количе-
ством точек, полученных за время мониторинга.
Эти две звезды отличаются и по амплитуде, и по
характеру ее изменения при переходе от коротко-
волной области в длинноволновую. Если V517 Cyg
демонстрирует падение амплитуды переменно-
сти от  к , вызванное уменьшением экстинк-
ции с ростом длины волны излучения, то у VX Cas
амплитуда практически не меняется.

Для сравнения на рис. 15 показана зависи-
мость от длины волны амплитуды ослаблений
блеска звезды Ае Хербига AB Aur по данным [8].
Эта звезда наблюдается под большим углом к
плоскости диска и поэтому в фотометрическом
отношении она достаточно стабильна (по край-
ней мере в современную эпоху).

Как видно из рис. 15, V517 Cyg имеет наиболь-
шую среди представленных на этом рисунке звезд
типа UX Ori амплитуду переменности в полосе K.

5.4. Оценка темпа аккреции

Для оценки темпа аккреции  обычно ис-
пользуется соотношение, связывающее эту вели-
чину с аккреционной светимостью звезды :

(1)

Здесь  – постоянная гравитации,  – радиус
магнитосферы. Последний близок к радиусу
коротации и для быстровращающихся звезд Ае
Ве Хербига обычно принимается в пределах

.

Для оценки  часто используют эквивалент-
ную ширину эмиссионной линий Hα [47, 48]:

(2)

J K


accM

accL

−
 − 
 

  



1

= 1 .acc
acc

m

L R RM
G M R

G mR

− (1.5 2) R

accL

α

± +
+ ±



H

log( / ) = (2.09 0.06)
(1.00 0.05)log( / ).

accL L
L L

Таблица 2. Амплитуда переменности в ИК-области у VX Cas [5] и у V517 Cyg (данная работа)

Звезда
Амплитуда переменности, Период

наблюдений
Количество
наблюдений

VX Cas 0.65 0.58 0.69 2003–2017 188
V517 Cyg 1.83 1.04 0.67 2003–2017 251

Δm

J H K
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Подставляя сюда полученное выше значение
, находим: . С уче-

том этого, из соотношения (1) получаем
/год. При получении этой

оценки были использованы следующие парамет-
ры звезды: ; ; .

Для оценки  иногда используется также эм-
пирическая связь между  и светимостью звез-
ды . Согласно [48], для маломассивных звезд
Хербига ( ) она имеет вид:

(3)

Подставляя в это соотношение светимость звезды
, получаем . С учетом это-

го, из (1) следует: /год. Это
значение примерно в 3 раза больше темпа аккре-
ции, полученного выше по линии H . Следует,
однако, иметь в виду, что статистическая связь
между  и , определяемая по формуле (3),
характеризуется большим разбросом (см. [48],
рис. 8) и поэтому менее точна по сравнению с
оценкой, сделанной по линии Hα.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Представленные выше результаты позволяют

сделать следующие выводы:

α

−× 
2

H = 2 10L L = 2.5accL L

−×


8= 3.6 10accM M

= 2mR R  = 2.3R R  = 2.35M M

accL
accL

L
 < 4M M

− ± +
+ ±





log( / ) = ( 0.87 0.11)
(1.03 0.08)log( / ).
accL L

L L

 = 38L L = 5.8accL L
−×


7= 1.2 10accM M

α

accL 
accM

1. Фотометрическая активность V517 Cyg ха-
рактерна для звезд типа UX Ori. Амплитуда пере-
менности растет в голубую область спектра. Ам-
плитуда ИК переменности этой звезды в полосе 
наибольшая среди звезд, которые изучались в те-
чение длительных мониторингов в ИК.

2. Гистограммы активности V517 Cyg в ИК
диапазоне имеют вид, характерный для звезд типа
UX Ori, но в полосе  уже сильнó влияние диска.
Гистограмма активности этой звезды в полосе 
имеет два максимума. Первый максимум отно-
сится к излучению звезды. В глубоких же мини-
мумах, когда излучение звезды ослаблено, боль-
шой вклад начинает давать рассеянный свет про-
топланетного диска. В ярком состоянии звезды
доля рассеянного света в ее излучении составляет

. Другой возможной причиной остановки
блеска в глубоких минимумах может быть гипоте-
тический компаньон, существование которого
обсуждалось нами в связи с периодическими ко-
лебаниями блеска с периодом 19 сут.

3. Значимая корреляция блеска V517 Cyg в по-
лосах  и  ( ) показывает общность меха-
низмов переменности в этих полосах. В полосах

 и  уже существенен вклад не только экстинк-
ции на луче зрения, но и вклад диска, поэтому
корреляция с полосой  в этих полосах значи-
тельно слабее.

4. В полосе  во время самого глубокого мини-
мума наблюдались периодические изменения
блеска с амплитудой  и периодом

J

K
V

∼4%

V J = 0.84r

H K

V

V

Δ ∼ 0.8mV

Рис. 15. Амплитуда переменности в ИК диапазоне для звезд типа UX Ori по нашим данным и данным статей [4–8].
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 (вероятность ложной тревоги FAP <
< 0.001). Их происхождение неясно. Такой квази-
период можно было бы объяснить наличием у
V517 Cyg компаньона, более холодной звезды ти-
па T Tau, однако это предположение нуждается в
проверке методами интерферометрии.

5. На ИК кривых блеска звезды нет отчетливых
признаков существования стабильного периода.
Но в полосе  мы отмечаем существование ква-
зипериода продолжительностью около 6.5 лет
(FAP < 0.001) и амплитудой  (рис. 12).

6. Фотометрическая оценка светимости V517
Cyg . Этой светимости и температуре
9500 К соответствует радиус звезды . Зона
сублимации пыли находится на расстоянии

 a. e.
7. В спектре V517 Cyg имеются отчетливо выра-

женные спектроскопические признаки аккре-
ции, характерные для звезд типа UX Ori. Это ли-
нии натрия Na I D, имеющие обратный P Cyg
профиль, и смещенная в красную сторону, широ-
кая абсорбционная линия He I 5876 Å. В спектре
наблюдаются запрещенные линии [OI] и [NII].
Их присутствие, возможно, говорит о наличии у
звезды джета, а невысокая лучевая скорость, по-
лученная по этим линиям, является еще одним
косвенным подтверждением того, что мы видим
V517 Cyg почти с ребра. Темп аккреции, опреде-
ленный по линии , равен /год. По
этому параметру V517 Cyg не выделяется среди
других звезд типа UX Ori.

Таким образом, звезда V517 Cyg демонстрирует
весьма интересные свойства фотометрической
активности как в ближнем ИК, так и в оптиче-
ском диапазонах. Два заподозренных нами пери-
ода (19 дней и 6.5 лет) нуждаются в подтвержде-
нии. Первый из них наблюдался в оптическом
диапазоне и был виден лишь во время самого глу-
бокого оптического минимума. Второй наблю-
дался в полосе  и повторился дважды за время
наших наблюдений.
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THE NEAR INFRARED AND OPTICAL PHOTOMETRIC 
ACTIVITY OF V517 Cyg

N. V. Efimovaa, V. P. Grinina,b, A. A. Arkharova, I. S. Potravnovc, S. Yu. Melnikovd,
V. M. Larionov†a,b, S. A. Klimanova, and D. L. Gorshanova

aPulkovo Observatory of the Russian Academy of Sciences, Saint Petersburg, Russia
bSaint Petersburg University, Saint Petersburg, Russia

cInstitute of Astronomy of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
dNational University of Uzbekistan, Tashkent, Uzbekistan

A near infrared and optical photometric study of Herbig star V517 Cyg has been carried out. Infrared data were
obtained in 2003–2017 at the Campo Imperatory Observatory (Italy) with the Pulkovo telescope AZT-24 in
Johnson’s  bands. Optical light curves in Johnson  bands were obtained at the Maidanak obser-
vatory. Additional optical photometry from different sources (ASSAS, WISE, and AAVSO) was also used. It
was shown that the behavior of V517 Cyg in the near infrared is typical for UX Ori stars. A considerable con-
tribution to the near infrared variability is due to variable extinction along the line of sight, but the disk radi-
ation becomes strong in the  and  bands: there is a significant correlation of  and  magnitudes
( ), while  and  bands correlates poorly with  band. The amplitude of variability in  is quite

large ( ). The deepest minimum ( ) in the  band demonstrates quasi-periodic variations

with an amplitude of  and a period of  days, the origin of which is still unclear. It is possible that
these quasi-periodic variations are related to rotation period of a second companion, a cold T Tauri star. The
spectrum V517 Cyg reveals typical for UX Ori stars the double-peaked emission line Hα. The NaI D doublet
has inverse P Cyg profiles, indicating intense accretion of gas onto the star. The accretion rate from an equiv-

alent width of the Hα line is  per year.

Keywords: young stars, variable circumstellar extinction, star V517 Cyg, infrared and optical photometry, in-
ner regions of the protoplanetary disk, quasi-periodic brightness variations
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Получено аналитическое решение возмущенных уравнений, существующее во всех эргодических
моделях бесстолкновительных сферических звездных систем с единственным параметром длины.
Данное решение соответствует вариациям этого параметра, т.е. растяжению/сжатию сферы при со-
хранении полной массы. При этом система остается в равновесном состоянии. Простота решения
позволяет в явном виде дать выражения для функции распределения, потенциала и плотности во
всех порядках теории возмущений. Это, в свою очередь, помогает внести ясность в понятие энергии
возмущения, которая, являясь величиной второго порядка по амплитуде, не может быть вычислена
в линейной теории. Показано, что корректное выражение для энергии возмущений, построенное с
учетом возмущений 2-го порядка, и известное в литературе выражение для энергии возмущений в
виде квадратичной формы, полученное в рамках линейной теории из возмущений 1-го порядка, не
совпадают. Однако обе эти энергии являются интегралами движения и отличаются лишь на кон-
станту. Полученное решение можно использовать для контроля корректности кодов и точности вы-
числений при численном исследовании бесстолкновительных звездных моделей.

Ключевые слова: звездные системы, звездные скопления и ассоциации, звездная динамика
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1. ВВЕДЕНИЕ

Одним из традиционных методов исследова-
ния динамики возмущений равновесных моде-
лей сферических звездных систем является ис-
следование эволюции малых возмущений. Как
правило, основной вопрос, интересующий ис-
следователей, это устойчиво или неустойчиво
равновесное состояние, описываемое функци-
ей распределения (ФР) звезд  и гравитаци-
онным потенциалом . Наряду с методами,
состоящими в нахождении общих критериев
устойчивости с помощью вывода соответствую-
щих теорем (см., напр., монографию [1], далее
BT, и цитированные там работы), существует ме-
тод решения линеаризованной задачи на соб-
ственные значения. Для этого, предполагая, что
возмущения гравитационного потенциала 
и ФР  малы и пропорциональны ,
находят собственные значения  линеаризо-
ванной системы уравнений, состоящей из бес-
столкновительного кинетического уравнения и
уравнения Пуассона. Наличие собственных

значений с  означает неустойчивость
системы.

Поиск собственных значений  является до-
вольно трудоемкой задачей. За исключением не-
скольких моделей, где равновесный потенциал
является гармоническим (см., напр., [2–5]), она
решается с помощью так называемых матрич-
ных методов. Здесь задача сводится к численно-
му нахождению корней  некоего определите-
ля, , . Для
дисковых моделей матричный метод был впер-
вые предложен Калнайсом [6], а для сфериче-
ских систем Поляченко и Шухманом [7]. Он со-
стоит в разложении амплитуд  и  – воз-
мущенных потенциала и плотности,

 и , по так назы-
ваемому биортонормальному набору базисных
пар потенциал плотность,  и , и по-
лучении системы линейных уравнений на ко-
эффициенты разложения . Равенство нулю
определителя этой системы и приводит к иско-

( , )F r v
Φ0( )r

Φ( , )tr
( , , )f tr v − ωexp( )i t

ω

ωIm( ) > 0

ω

ω
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мому дисперсионному соотношению. Этот ме-
тод работает для систем с интегрируемым га-
мильтонианом , т.е. для равновесных звезд-
ных систем, потенциал  которых допускает
переход от переменных координата–скорость,

, к переменным действие–угол . В аль-
тернативном матричном методе, предложенном
Е. Поляченко (см. [8, 9]), исходная система ли-
неаризованных уравнений сводится к стандарт-
ной линейной задаче на собственные значения

вида  , где 
– гармоники Фурье-разложения возмущенной
ФР по угловым переменным , а  – ядро.

В последнее время появился ряд работ [10–13],
изучающих динамику возмущений на фоне рав-
новесных моделей не с целью исследованиях их
устойчивости, как это происходило в течение
предшествующих десятилетий и было отражено в
многочисленных работах и монографиях (см.,
напр., [1, 14, 15] и цитированные там работы), а с
целью изучения флуктуаций плотности и потен-
циала вокруг равновесия, и их влияния на про-
цессы медленной релаксации, а также их роль в
процессе N-body численного моделирования
процессов в звездных системах. В качестве равно-
весных моделей рассматриваются заведомо
устойчивые системы, а возмущения в них могут
быть вызваны либо шумом, связанным с конеч-
ным числом частиц  [12], либо внешним воз-
действием. В этом случае представляют интерес
слабозатухающие колебания, которые могут
длиться в течение многих характерных времен
пролета, практически не отличаясь от настоящих
нейтральных собственных мод [16, 17].

В случае устойчивых равновесных сфериче-
ских систем не существует дискретных мод с
Im . Вследствие обратимости бесстолкови-
тельного кинетического уравнения во времени не
существует и затухающих дискретных мод
Im . Присутствие дискретных нейтральныx
мод, Im  возможно лишь в редких ситуаци-
ях. Это связано с наличием резонансов волн воз-
мущения с орбитальным движением звезд типа

, где  – частоты ор-
битального движения, а  – целые
числа, поэтому нейтральные дискретные моды
возможны лишь при наличии “щелей” в фазовом
пространстве, свободных от резонанса1. Ока-
зывается, что для таких равновесных моделей
полная система собственных мод представлена
исключительно непрерывным спектром мод
ван Кампена [19] с вещественной частотой . За-

1 Мазур [18], рассматривая радиальные возмущения, привел
аргументы в пользу того, что такие нейтральные моды, в
принципе, возможны, однако не привел конкретных при-
меров соответствующих ФР.
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ω

метим, что возмущение, убывающее экспоненци-
ально согласно так называемому затуханию Лан-
дау [20], при котором частота  имеет отрица-
тельную мнимую часть, ,

, не является истинной затухающей
собственной модой, а представляет континуаль-
ную суперпозицию сингулярных мод ван Кампе-
на. Чтобы отличить возмущение, затухающее по
Ландау, от истинной собственной моды, будем
назвать его квазимодой. Более детально динами-
ка начальных возмущений, представленных в ви-
де суперпозиции мод ван Кампена, и ее связь с
квазимодами Ландау для бесконечных однород-
ных гравитирующих систем прослежена нами в
работе [21], а для случая сдвиговых течений жид-
кости в работе [22].

Для устойчивых систем наличие слабозатуха-
ющих квазимод Ландау играет существенную
роль. В терминах мод ван Кампена их наличие
означает, что их амплитуда особенно велика, ко-
гда частоты  мод ван Кампена близки к реаль-
ной части частоты квазимоды Ландау: .
С другой стороны, их наличие позволяют колеба-
ниям, возбужденным, скажем, близким прохож-
дением возмущающего внешнего тела, длиться
достаточно долгое время практически без затуха-
ния [16].

Поэтому поиск квазимод Ландау для устойчи-
вых систем представляет интерес. Однако с прак-
тической точки зрения нахождение квазимод
Ландау вызывает существенные трудности. Дело
в том, что дисперсионное уравнение, полученное
любым из описанных выше матричных методов
[7–9], верно только в верхней полуплоскости
комплексной переменной , в то время как ча-
стоты квазимод Ландау лежат в нижней полу-
плоскости . Этот факт связан с принципом при-
чинности и неоднократно описан в литературе,
начиная с пионерской работы Ландау [20] (см.
также BT [1]). Для того, чтобы использовать дис-
персионное уравнение  для нахождения
частот квазимод Ландау, необходимо выполнить
аналитическое продолжение функции  в
нижнюю полуплоскость комплексной перемен-
ной . Ландау [20] впервые проделал эту процеду-
ру для однородной электронной плазмы. Для это-
го он деформировал контур интегрирования по
(единственной в его задаче) переменной скоро-
сти , сдвигая его в комплексную плоскость  так,
чтобы он проходил ниже всех возможных точек
резонанса . Эта процедура названа пра-
вилом обхода Ландау–Линя, поскольку Линь [23]
вывел то же правило обхода для сдвиговых тече-
ний невязкой жидкости, но исходя не из принци-
па причинности (означающего, что возмущение
должно исчезать в далеком прошлом), как Лан-
дау, а из принципа диссипативности (т.е. с помо-

ωL
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ω
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щью добавления в невязкое уравнение Эйлера
бесконечно малой положительной вязкости).

Задача нахождения аналитического продолже-
ния  для равновесных сферических звездных
систем гораздо более сложна, чем в однородной
плазме [20], в бесконечной однородной гравити-
рующей среде [21] или в сдвиговых течениях жид-
кости [22]. Во-первых, дело в том, что даже в про-
стейшем случае самосогласованных моделей мы
имеем дело как минимум с двумерным фазовым
пространством в переменных действий , а не с
одномерным, где приходится работать с интегра-
лами, содержащими лишь единственную компо-
ненту скорости, параллельную фиксированному
направлению волнового вектора . Вторая про-
блема, делающая процедуру построения аналити-
ческого продолжения более сложной, связана с
наличием в подынтегральных выражениях инте-
гралов по фазовому объему не единственного ре-
зонансного знаменателя вида , а беско-
нечного их числа вида . Первую из
этих проблем обошли Барре и др. [24], рассмотрев
одномерно неоднородную систему с искусствен-
ным, достаточно простым одномерным потенци-
алом взаимодействия между частицами (не грави-
тационным), сведя задачу к одномерной, хотя и с
большим числом резонансных знаменателей типа

.
Для сферических систем с реальным гравита-

ционным потенциалом (более точно, для моделей
Кинга [25]) попытку построения аналитического
продолжения детерминанта  в нижнюю по-
луплоскость предпринял Вайнберг [16]. Для этого
он аппроксимировал функцию  в верхней
полуплоскости суммой дробно-рациональных
функций, допускающих простое аналитическое
продолжение в нижнюю полуплоскость и, полу-
чив приближенное выражение для аналитическо-
го продолжения , нашел (при определенных
параметрах моделей) частóты слабо затухающих
квазимод Ландау. Хотя результаты этой работы
широко цитируются в литературе, с нашей точки
зрения они не являются достаточно убедитель-
ными.

Еще один способ обнаружить экспоненциаль-
ное затухание Ландау состоит в прямом решении
эволюционного уравнения (точнее, системы
уравнений) для Фурье-гармоник возмущенной
ФР . Для этого необходимо задать началь-
ную ФР  и соответствующий возмущенный
потенциал . Если рассматриваемое равно-
весное состояние содержит квазимоду Ландау,
она должна проявиться при любом выборе на-
чальной ФР, поскольку детерминант  зави-
сит только от свойств невозмущенной системы, и
наличие у него нулей в нижней полуплоскости
означает, что асимптотически возмущения

ω$( )

J

k

ω − v1/( )k
ω − ⋅1/[ ( )]n Ω J

ω − Ω1/[ ( )]n J

ω$( )

ω$( )

ω$( )

( , )nf J t
( ,0)f J

Φ( ,0)r

ω$( )

плотности и потенциала должны затухать экс-
поненциально. Это следует из того, что нули

 являются полюсами Лаплас-образа возму-
щения. Соответствующая процедура решения
эволюционного уравнения для бесконечной од-
нородной среды [21] и для сдвиговых течений
жидкости [22] была проделана в явном виде и
продемонстрировала полное соответствие асимп-
тотического поведения амплитуды  возмуще-
ния плотности звезд  или ампли-
туды полной завихренности попeрек канала

 затуханию Ландау c частотой

, найденной из условия .
Сказанное выше означает, что проблема чис-

ленного исследования динамики возмущения в
устойчивых системах является довольно сильно
зависящей от выбранных кодов и счетных пара-
метров: сетке на плоскости фазовых перемен-
ных, количеству удерживаемых Фурье-гармоник
по переменным , а также количеству удержива-
емых базисных функций. Поэтому наличие те-
стового возмущения для верификации кодов
крайне желательно. Одно такое тестовое возму-
щение давно известно. Оно состоит в сдвиге
сферической системы как целого. Если этот
сдвиг происходит, скажем, по оси  на малое
расстояние , то возмущения плотности и по-
тенциала, возникающие при этом, есть 

, . Это ди-
польное сдвиговое возмущение, соответствую-
щее сферической гармонике .
Очевидно, что собственная частота , соответ-
ствующая этому возмущению, равна нулю. Этот
тест неоднократно использовался ранее при ве-
рификации кодов при исследовании устойчиво-
сти (см., напр., [26–28]).

В настоящей работе мы предлагаем еще одно
простое тестовое возмущение, допускающее точ-
ное решение. Оно работает для вполне опреде-
ленного класса сферических моделей, а именно,
для моделей, описываемых ФР, зависящими
только от энергии  и содержащих единственный
параметр длины .

Это точное решение позволяет попутно прояс-
нить еще один вопрос, касающийся корректного
определения понятия энергии возмущения. Дело
в том, что энергия возмущений, являясь квадра-
тичной по амплитуде величиной, на первый
взгляд в принципе не может быть вычислена в ли-
нейной теории. Однако можно показать, что си-
стема линеаризованного кинетического урав-
нения и уравнения Пуассона допускает квадра-
тичный интеграл движения, по форме очень
напоминающий полную энергию возмущения,
который, строго говоря, не совпадает с настоя-
щей энергией, поскольку ее вычисление требует
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знания возмущений ФР, потенциала и плотности
второго порядка. Предлагаемое тестовое возму-
щение позволяет вычислить энергию возмуще-
ния в любом порядке и выполнить сравнение
этих двух “энергий” второго порядка.

В разделе 2 мы представим идею тестового воз-
мущения и приведем несколько примеров моде-
лей самосогласованных равновесных ФР, в спек-
тре которых рассматриваемая мода присутствует.
В разделе 3 мы более подробно рассмотрим во-
прос о понятии энергии возмущений, который
можно построить в рамках линейной теории, и на
примере масштабно инвариантного возмущения
проведем сравнение честно вычисленной энер-
гии (с учетом возмущений второго порядка) с
общепринятым выражением для энергии возму-
щения, принимаемым в линейной теории. В раз-
деле 4 обсуждаются полученные результаты.

2. ИДЕЯ ТЕСТОВОГО ВОЗМУЩЕНИЯ 
И НЕСКОЛЬКО ПРИМЕРОВ 

РЕЛЕВАНТНЫХ МОДЕЛЕЙ ФР
Пусть сферическая модель описывается рав-

новесной ФР, содержащей единственный харак-
терный масштаб по радиальной переменной .
Назовем его масштабным фактором и обозначим
как . Для таких моделей невозмущенные потен-
циал и плотность имеют вид:

(1)

причем,  и  связаны уравнением Пуассона,

(2)

Функция распределения есть

(3)

где безразмерную энергию  надо тоже рас-
сматривать как функцию ,  и масштабного
фактора :

(4)

Здесь безразмерная функция  нормирована
так, что .

Совершенно ясно, что если фиксировать пол-
ную массу , но изменить , мы получим ту же
самую равновесную модель, но только с другим
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масштабным фактором, . Но это означает,
что собственная частота моды , соответствую-
щей такому расширению/сжатию, равна нулю.
Этот факт может служить тестом различных ко-
дов при исследовании динамики возмущений в
сферических системах.

Приведем для примера несколько моделей,
имеющих такую форму.

• Изохронная модель Энона [29]

Для нее функция, входящая в потенциал, ,
есть:

(5)

плотность:

(6)

функция распределения:

(7)

• Модель Хернквиста [30]
Для нее потенциал:

(8)

плотность:

(9)

функция распределения:

(10)

• Модель Яффе [31]
Для нее потенциал:

(11)

плотность:

(12)
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функция распределения:

(13)

где

(14)

• Модель Пламмера [32]
Для нее потенциал:

(15)

плотность:

(16)

функция распределения:

(17)

• Политропы
Заметим, что модель Пламмера является част-

ным случаем серии политропных моделей с
функцией распределения:

(18)

и плотностью:

(19)

соответствующим . В случае произвольных 
для этих моделей нет явного аналитического вы-
ражения для потенциала , но есть соответ-
ствующее нелинейное уравнение 2-го порядка
для потенциала, следующее из уравнения Пуас-
сона (уравнение Лейна–Эмдена). Его исследова-
ние показывает (см. BT), что политропные моде-
ли с  имеют бесконечную массу и нереле-
вантны. Однако модели с , которые
хотя и обладают (в отличие от моделей, приведен-
ных выше) конечным радиусом , тем не менее
тоже должны содержать в спектре масштабно-ин-
вариантную моду, поскольку этот радиус являет-
ся единственным масштабом длины в модели.
В частности, для , когда уравнение Лейна–
Эмдена становится линейным, существует анали-
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тическое решение с конечными радиусом и
массой:

(20)

(21)

Обратим внимание, что модели с  имеют
положительный знак производной по энергии

, т.е. , и, в принципе, могут

оказаться неустойчивыми. Мы не будем здесь бо-
лее подробно обсуждать этот вопрос.

Рассмотрим изменение параметров модели,
связанное с вариацией масштабного фактора ,

:

(22)

(23)

(24)

Здесь  – параметр разложения. Заме-
тим, что мы заготовили разложение всех величин
вплоть до второго порядка. Хотя в линейной
теории знание величин второго порядка не
требуется, мы делаем это с целью получения
корректного выражения для потенциальной и
кинетической энергий, которые являются ве-
личинами 2-го порядка по амплитуде возмуще-
ния , и не могут быть вычислены просто как
билинейная форма из величин 1-го порядка.
Полагая далее , имеем для потенциала:

(25)

для плотности:

(26)

для функции распределения:

(27)
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(28)

Штрих у функций означает производную по соот-
ветствующему аргументу. Далее без ограничения
общности можно принять  и записать, ис-
пользуя (25):

(29)

Несложно убедиться в том, что возмущение мас-
сы системы, обязанное такому возмущению ФР и
плотности, действительно, равно нулю как в 1-м,
так и во 2-м порядках: .

Возмущения величин первого порядка ,  и
 представляют собой тестовое возмущение, ко-

торое в задаче на собственные значения соответ-
ствует собственной частоте . Если же ис-
следовать динамику возмущений с помощью ре-
шения системы эволюционных уравнений на
амплитуды Фурье-гармоник возмущенной ФР ,
задавая начальную ФР в виде (27), а потенциал в
виде (25), мы должны получить .

Действительно, линеаризованное кинетиче-
ское уравнение для радиальных возмущений

 и  в переменных действие угол
имеет вид:

(30)

где  – частота, соответствующая ра-
диальному действию , ; 

 – угловой момент, а  – угловая пере-
менная, сопряженная радиальному действию,

. В гармониках имеем

(31)

где

Из (29) имеем

(32)
для ненулевых гармоник. С помощью (31) убеж-
даемся, что, действительно,  при всех ,
как и должно быть.

Итак, мы показали, что возмущенная ФР для
тестового возмущения, действительно, остается
постоянной при решении эволюционного урав-

{
}

− + φ + φ +

+ + φ

2 3/2
0

2

1 15= '[3 3( )' ( )'']
42

'[ ( )'] .

f x x x
b

x

^ ^ %

^ %

0 = 1b

{ }− + − Φ^ % ^ % %1 1
3= ( ) '( )[ ( )] .
2

f x

 3 3
1,2 = 0d d fr v

Φ1 ρ1

1F

ω = 0

nf

∂ ∂/ = 0nf t

≡ 1f F Φ ≡ Φ1 −

∂ ∂−Ω + Φ
∂ ∂

^= ( ' ),f f
t w

Ω ≡ Ω %( , )R L
RJ Ω ∂ ∂0= /R RH J θ += |L J

φ+ | |J ≡ Rw w

Ω/ =dw dt

∂
− Ω + Φ

∂
^= ( ' ),n

n n
f

in f
t

−

−Φ Φ

Φ ≡ Φ






% %

% %

% %

( , ; ) = ( , , , ) ,

( , ; ) = ( , , , ) ,

( , , , ) ( ( , , ), ).

inw
n

inw
n

f L t dw f L w t e

L t dw L w t e

L w t r L w t

− Φ ≠% ^ % %( , ) = '( ) ( , ), 0,n nf L L n

∂ ∂/ = 0nf t n

нения, или является собственной функцией зада-
чи на собственные значения с собственным зна-
чением .

Тест уравнения (31) реально был выполнен на
изохронной модели (7), для которой достаточно
просто получить аналитические выражения, свя-
зывающие радиальную координатy  с перемен-
ными угол действие, или, что здесь эквивалент-
но, с переменными ,  и радиальной угловой пе-
ременной2 . Зная параметрическую связь  c 

(33)

можно численно выполнить разложение по
Фурье-гармоникам радиальной угловой перeмен-
ной . Задавая в качестве начального возмуще-
ния ФР  и потенциала  функции (27) и (25)
соответственно и разлагая их по гармоникам,

действительно, получаем, что .
Кроме того, для этой модели выполнен контроль

сохранения полной массы, т.е. обращение в нуль
интеграла от нулевой гармоники возмущенной ФР
по допустимой области фазовой плоскости

 модели, :

где  – линия круговых орбит, а

.

3. ЭНЕРГИЯ ВОЗМУЩЕНИЯ
В этом разделе мы хотим на примере тестового

возмущения проверить корректность выражения
для энергии, которое, являясь величиной второго
порядка, тем не менее строится из возмущений

2 Дополнительные преимущества изохронной модели со-
стоят в том, что для нее существуют явные аналитические
выражения, связывающие гамильтониан  с пере-
менными действия  (см. [1], eq. (3.226)), а
радиальная частота  зависит только от энергии,
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только первого порядка. Начнем с гравитацион-
ной потенциальной энергии. Для рассматривае-
мых нами моделей с единственным масштабным
параметром  имеем

(34)

Разлагая  в ряд Тейлора по , и полагая
, имеем ,

где

(35)

Подчеркнем, что выражения (35) дают коррект-
ные выражения для возмущений потенциальной
энергии 1-го и 2-го порядка. В частности, имен-
но с выражением для  необходимо сравнить

билинейную форму =

= , которую в литературе
принято называть потенциальной энергией воз-
мущения. С другой стороны, зная явные выраже-
ния (25) для , мы имеем возможность про-
верить правильность выражения (35) непосред-
ственным интегрированием. В 1-м порядке

, или, после подстановки

, ,

(36)

как и должно быть, согласно (35). Во 2-м порядке

(37)

где, учитывая, что (см. (25)) ,

получим после цепочки интегрирований по ча-
стям

(38)

Снова получилось , как и должно быть,
согласно (35). Итак, мы убедились на примере те-
стового возмущения, что правильное выражение
для потенциальной энергии второго порядка 
получается лишь при учете вклада в (37) потенци-
ала второго порядка . Это означает, что били-
нейная форма

(39)
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составленная только из возмущений 1-го поряд-
ка, не является потенциальной энергией 2-го по-
рядка.

С другой стороны, можно показать, не выходя
за рамки линейного приближения, что для возму-
щений в системах с эргодической ФР 
( ) при отсутствии внешних сил суще-
ствует квадратичный интеграл движения3:

(40)

где

(41)

Это выражение для  можно получить, рас-
сматривая работу, выполняемую над системой
внешней силой , считающейся величиной
1-го порядка (см. [33], а также [1], раздел 5.4.2):

(42)

Именно поэтому величину  принято ассоци-
ировать с полной энергией возмущения, причем,

 с кинетической, а  c потенциальной ее
частями4.

Но мы выше, на примере тестового возмуще-
ния, продемонстрировали, что величина  не
является настоящей потенциальной энергией.
Это означает, что, возможно, и величина 
тоже не является настоящей кинетической энер-
гией.

Действительно, корректное выражение для
кинетической энергии 2-го порядка, назовем его

, имеет вид:

(43)

так что корректное выражение для полной энер-
гии возмущений 2-го порядка, которое обозна-
чим  (без знака ), имеет вид

(44)

3 Подчеркнем, что далее отмечаем знаком “тильда” ( ) би-
линейные формы, составленные только из величин 1-го
порядка, а без знака “тильда” – честные величины 2-го по-
рядка, учитывающие вклад возмущений 2-го порядка.

4 Недавно Лау и Бинни [13] удалось обобщить выражение
для энергии возмущений на случай произвольных неэрго-
дических систем с интегрируемым гамильтонианом, в
частности, на случай анизотропных сферических систем

.
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или

(45)

Обратим внимание, что выражение в квадратных
скобках в ф-ле (45) представляет корректное вы-
ражение для потенциальной энергии , учиты-
вающее вклад 2-го порядка. Это уравнение мож-
но записать как

(46)

где  – энергия звезды, являющая-

ся интегралом движения невозмущенной систе-
мы. Мы видим, что корректное выражение (46)
для энергии возмущения, включающее все
вклады, отличаeтся от принятой в литературе
ф-лы (40) (см., напр., [1]) различными выраже-
ниями как для потенциальной, так и для для
кинетической энергии: , . Тем не
менее оказывается, что производные по време-
ни от их сумм совпадают. Иными словами, хотя

, а , сумма  равна
сумме  c точностью до аддитивной посто-
янной. Покажем это.

Имеем во 2-м порядке кинетического урав-
нения:

(47)

Здесь мы еще добавили в правую часть внешний
потенциал , который должен служить ис-
точником изменения полной энергии, поскольку
создаваемая им гравитационная сила  со-
вершает работу над звездами системы. Умножим
обе части (47) на  и проинтегрируем по фазово-
му объему, учитывая, что  – интеграл невозму-
щенного движения. Получим:

(48)
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превращается в . Действительно, имеем для

него (48):
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Третье слагаемое превращается в :

(50)

В итоге, объединяя (48), (49) и (50), получаем, что
скорость изменения энергии системы, связанная
с работой внешней силы, есть

(51)

Сравнивая правые части (42) и (51), находим
, так что истинная полная

энергия возмущений  отличается от той би-
линейной конструкции, которую принято назы-
вать энергией возмущения, , на постоян-
ную величину. Это означает, что обе эти величи-
ны 2-го порядка при отсутствии внешних сил
сохраняются в ходе эволюции системы. Поэтому
конструкцию , выражаемую соотношения-
ми (40) и (41), по аналогии с линейной теорией
сдвиговых течений жидкости уместно назвать
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2-го порядка (см. [22, 34]).
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гия 2-го порядка могут отличаться знаком. Так,
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ных мод систем с убывающей эргодической ФР,

 (т.е. мод ван Кампена [12]), положи-
тельна, хотя истинная энергия может быть любо-
го знака. Это обстоятельство может оказаться
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ности таких попыток положительность знака
энергии является критической. Однако, напри-
мер, для нашего тестового возмущения истинная
энергия отрицательна. Это следует из соотноше-
ния вириала, , которое должно вы-
полняться в всех порядках теории возмущений в
силу стационарности возмущения. В частности,
во 2-м порядке имеем . Поэтому

. Но, как следует из (38),

.

4. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Мы показали, что для тестирования кодов при
численном исследовании динамики малых воз-
мущений в сферических звездных системах суще-
ствует контрольное радиальное стационарное
возмущение, для которого в явном виде можно
получить выражения для функции распределе-
ния, плотности и гравитационного потенциала.
Это возмущение релевантно для эргодических
систем, в моделях которых присутствует един-
ственный масштабный фактор размерности дли-
ны. Приведены примеры нескольких известных в
литературе моделей такого типа. При решении
задачи на собственные значения (любым из из-
вестных матричных методов) это возмущение
должно дать собственную частоту  и соот-
ветствующие известные собственные функции, а
при решении начальной задачи для возмущения
ФР  должно подтвердить выполнение со-
хранения ФР в каждой точке фазового простран-
ства , если в качестве начально-
го принято тестовое возмущение.

Кроме того, в работе проанализировано поня-
тие энергии возмущения, которое фигурирует в
линейной теории возмущений бесстолкнови-
тельных звездных систем. Известно, что хотя ис-
тинная энергия возмущений, будучи величиной
2-го порядка по амплитуде возмущения, в прин-
ципе не может быть вычислена в рамках линей-
ной теории, можно построить билинейную фор-
му из величин первого порядка, которая является
интегралом линеаризованных уравнений. По
форме эта величина очень похожа на энергию и
представляет сумму из двух вкладов, которые
обычно называют “кинетической” и “потенци-
альной” энергиями возмущения. На примере те-
стового возмущения, для которого мы имеем
возможность получить выражения в любом по-
рядке теории возмущений, мы убедились, что
выражения для “кинетической” и “потенциаль-
ной” энергий, полученные в рамках линейной
теории, не совпадают с корректными выражени-
ями для кинетической и потенциальной энер-
гий, получаемыми с учетом возмущений 2-го по-
рядка. В работе показано, что интеграл движе-

+2 = 0T W

+2 22 = 0T W

+e e
2 2

pert 2 2 2
1= ( ) =
2

E T W W

2 < 0W

ω = 0

( , ; )f tr v

( , ; ) = ( , ;0)f t fr v r v

ния, представляемый корректным выражением
для энергии возмущения, и интеграл, соответ-
ствующий “энергии”, построенной в рамках ли-
нейной теории (псевдоэнергии), хотя и не совпа-
дают, но различаются лишь на не зависящую от
времени величину (константу). Однако эти вели-
чины могут отличаться знаком, что может ока-
заться важным для задач, связанных с приложе-
нием мод ван Кампена к звездным системам.
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SCALE-INVARIANT MODE IN COLLISIONLESS 
SPHERICAL STELLAR SYSTEMS

E. V. Polyachenkoa and I. G. Shukhmanb

aInstitute of Astronomy of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
bInstitute of Solar-Terrestrial Physics of Siberian Branch of RAS, Irkutsk, Russia

An analytical solution of the perturbed equations is obtained, which exists in all ergodic models of collision-
less spherical stellar systems with a single length parameter. This solution corresponds to variations of this pa-
rameter, that is, the stretching/contraction of the sphere keeping the total mass constant. During the process,
the system remains in an equilibrium state. The simplicity of the solution makes it possible to explicitly give
expressions for the distribution function, potential, and density in all orders of perturbation theory. This, in
turn, helps to clarify the concept of perturbation energy, which, being a second-order magnitude in ampli-
tude, cannot be calculated in linear theory. The expression for the 2nd-order perturbation energy does not
match the well-known quadratic form for perturbation energy derived from 1st-order perturbations in linear
theory. However, both of these energies are integrals of motion and differ only by a constant. The obtained
solution can be used to control the correctness of codes and the accuracy of calculations in the numerical
study of collisionless stellar models.

Keywords: stellar systems, stellar clusters and associations, stellar dynamics
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В работе выполнено исследование потенциальных возможностей космических группировок,
состоящих из двух пар космических аппаратов, движущихся на разных орбитах, так называе-
мых, гравитационных миссий следующего поколения, для повышения пространственного и
временнóго разрешения измерений и повышения точности восстановления гравитационного
поля Земли. В результате численного моделирования орбитального движения космических ап-
паратов мультипарной группировки и решения обратной задачи по восстановлению гравитацион-
ного поля Земли по модельным измерениям, выполняемых в данной группировке, была найдена
мультипарная конфигурация с орбитальными параметрами  км,  и  км,

, которая позволяет повысить как пространственное, так и временнóе разрешение моделей
гравитационного поля Земли со значительным уточнением зональных, секториальных и тессераль-
ных гармоник по сравнению с однопарной близполярной группировкой.

Ключевые слова: гравитационное поле Земли, космическая гравиметриямультипарная группировка,
восстановление гравитационного поля, гравитационные миссии следующего поколения
DOI: 10.31857/S0004629923110063, EDN: HZYXDC

1. ВВЕДЕНИЕ

Прошлая и настоящая гравитационные мис-
сии GRACE [1] и GRACE FO [2], состоящие из
двух спутников-близнецов, существенно улуч-
шили наше представление о глобальном гравита-
ционном поле Земли, и впервые начали реги-
стрировать его временные вариации на месячном
интервале времени. Основная задача гравитаци-
онных миссий следующего поколения (ГМСП) –
долговременные высокоточные и однородные
определения временных вариаций гравитацион-
ного поля Земли (ГПЗ) со значительным увеличе-
нием точности пространственного и временнóго
разрешения по сравнению с миссиями GRACE и
GRACE FO.

Спутниковая система GRACE является базо-
вой при рассмотрении гравитационных орби-
тальных группировок следующих поколений, ос-
нованных на принципе измерения расстояния

“спутник–спутник”. Подобная конфигурация
позволяет измерить разницу первых производ-
ных геопотенциала между двумя космическими
аппаратами (далее КА), находящихся на неболь-
шом расстоянии друг от друга (  км). Выбор
полярной орбиты спутников обеспечивает гло-
бальное покрытие поверхности Земли, что позво-
ляет наблюдать изменение масс в полярных обла-
стях. Однако такая конфигурация обладает рядом
существенных недостатков. Различная плотность
покрытия наблюдениями поверхности Земли в
приполярных и экваториальных областях приво-
дит к зависимости точности ежемесячных моде-
лей от географической широты, т.е. ошибки
определения высот геоида имеют четко выражен-
ную северо-южную ориентацию, что на картах
представления пространственного разрешения
ежемесячных моделей GRACE выглядит в виде
характерных цветных полос, обозначающих раз-
ный уровень ошибок.

= 370h = °90.5i = 370h
= °70.0i

≈200
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Другой существенный недостаток космиче-
ских гравитационных группировок, состоящих из
пары спутников, находящихся на одинаковых ор-
битах, связан с тем, что невозможно одновремен-
но улучшить пространственное и временнóе раз-
решения моделей гравитационного поля Земли
[3, 4].

Решением проблемы может быть мультипар-
ная группировка, которая позволяет одновремен-
но покрывать треками существенно разные
участки поверхности Земли. Например, исполь-
зование двух пар спутников, находящихся на раз-
ных орбитах, может существенно улучшить про-
странственное и временнóе разрешения. Основ-
ная задача таких конфигураций – обеспечить
более равномерное распределение плотности
треков на различных широтах и бóльшую изо-
тропность измерений, что в конечном итоге
обеспечит более высокую точность моделей
ГПЗ. Такие измерения могут быть реализованы
различными конфигурациями мультипарной
группировки. Как правило, одной из пар является
близполярная пара типа GRACE. В последние го-
ды было опубликовано достаточно большое ко-
личество исследований, касающихся концепций
гравитационных миссий следующего поколения
[5–22]. Наиболее перспективной конфигураци-
ей, которая рассматривается в качестве кандидата
для реализации гравитационной миссии следую-
щего поколения в ближайшем будущем, является
конфигурация BENDER [5]. Эта конфигурация, в
которой реализуются измерения по разным на-
правлениям, образована двумя парами спутни-
ков, находящихся на орбитах с разными наклоне-
ниями (одна полярная пара и одна наклонная).
Для того, чтобы повысить чувствительность к ва-
риациям гравитационного поля, орбиты спутни-
ков ГМСП должны быть ниже орбит GRACE
(400 км и ниже) и, следовательно, требуется при-
менение системы компенсации сноса для ком-
пенсации негравитационных ускорений.

Целью данной работы является исследование
потенциальных возможностей гравитационных
миссий следующего поколения для повышения
пространственного и временнóго разрешения из-
мерений и повышения точности восстановления
гравитационного поля Земли.

2. МУЛЬТИПАРНАЯ КОСМИЧЕСКАЯ 
ГРУППИРОВКА ТИПА BENDER

Конфигурация BENDER состоит из двух кол-
линеарных пар спутников, расположенных по ти-
пу GRACE: одна пара спутников,  и , находит-
ся на близполярной орбите, а другая,  и , на
наклонной (рис. 1). Относительно наклонения
второй орбиты имеются различные рекоменда-
ции, от  до  [5]. Обе пары спутников изме-

1S 2S
3S 4S

°63 °75

ряют межспутниковое расстояние вдоль траек-
тории полета (вдоль треков). Результаты моде-
лирования показывают, что использование
мультипарной конфигурации эффективно подав-
ляет широтную зависимость ошибок моделей
ГПЗ и приводит к однородному их распределе-
нию по поверхности Земли.

Близполярная пара КА в мультипарной груп-
пировке является опорной и обеспечивает полное
глобальное покрытие подспутниковыми трасса-
ми поверхности Земли, включая полярные обла-
сти. Наклонная пара является дополнительной и
обеспечивает более плотное покрытие близэква-
ториальных и средних широт.

Каждая из пар спутников измеряет компонент
ГПЗ вдоль направления движения. Использова-
ние одной близполярной пары обеспечивает хо-
рошую долготную заполняемость, что важно при
измерении зональных гармоник ( , ,  и

 – степень и порядок сферической гармони-
ки), однако для получения полного спектра
разложения ГПЗ необходимо также измерять
секториальные ( ) и тессеральные гармо-
ники ( ). Наклонная пара, за счет накло-
на орбиты, позволяет измерять секториальные и
тессеральные гармоники, таким образом обеспе-
чивая широтный компонент при заполняемости
поверхности Земли подспутниковыми трассами.

На рис. 2 показаны подспутниковые трассы
близполярной и наклонной пар для мультипар-
ной конфигурации типа BENDER с высотами ор-
биты 370 км и наклонениями  и  соот-
ветственно на временнóм интервале 10 сут.

3. МОДЕЛИРОВАНИЕ ОРБИТАЛЬНОГО 
ДВИЖЕНИЯ МУЛЬТИПАРНОЙ 

ГРУППИРОВКИ

Модели ГПЗ, как правило, задаются разложе-
нием по сферическим функциям

(1)

где  – геоцентрическая гравитационная по-
стоянная; , ,  – сферические координаты точ-
ки (или КА) в системе координат, жестко свя-
занной с Землей;  – средний экваториальный
радиус Земли;  – нормированные при-
соединенные функции Лежандра степени  и по-
рядка ;  – нормированные коэффици-
енты Стокса;  – максимальная степень раз-
ложения.
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Максимальная степень разложения в выраже-
нии (1) определяет пространственное разреше-
ние моделей ГПЗ, а временнóй интервал, на кото-
ром строится данная модель, определяет ее вре-
меннóе разрешение. Важно не только количество
коэффициентов Стокса (сферических гармоник),
которые определяют пространственное разреше-
ние, но и точность их определения. Формально
разложение имеет смысл, пока величина ошибки
сферической гармоники не станет равной значе-
нию самой сферической гармоники.

Моделирование орбитального движения муль-
типарной группировки выполнялось с учетом
моделей сил, действующих на КА, которые пере-
числены в табл. 1. Параметры моделирования,
общие для всех рассмотренных сценариев, указа-
ны в табл. 2.

Отметим, что моделирование орбитального
движения проводилось с учетом возмущений гар-
монических коэффициентов ГПЗ только до
10 степени и порядка включительно, так как ана-

Рис. 1. Четырехспутниковая конфигурация ГМСП BENDER.

вдоль трекавдоль трека
X

X

S1

S2

S
4

S
3

Таблица 1. Список учитываемых параметров при полномасштабном моделировании

№ Название Флаг включения

1 Глобальное гравитационное поле Земли до 10 степени и порядка Да (EGM96)
2 Воздействие от третьих тел (планет Солнечной системы) Да (DE421)
3 Океанические приливы Да (FES 2004)
4 Влияние океанических приливов на положение полюса Да (FES 2004)
5 Твердые приливы Да (IERS 2010)
6 Влияние твердых приливов на положение полюса Да (IERS 2010)
7 Атмосферное сопротивление Нет
8 Давление солнечного излучения Да
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лиз покрытия треками не требует высокой точно-
сти модели движения КА, вклад от гармоник бо-
лее высоких степеней незначительный. Отметим
также, что не учитывалось влияние атмосферы,
т.е. концепция будущей мультипарной конфигу-
рации предполагает оснащение КА системой
компенсации сноса и контроля высоты орбиты.
В противном случае деградация высоты орбиты
со временем будет влиять на картину покрытия
поверхности Земли измерениями и не обеспечи-
вать возможности построения серии высокоточ-
ных моделей ГПЗ на заявленном пространствен-
ном разрешении за установленный интервал вре-
мени в процессе функционирования миссии.

Задачей будущих мультипарных миссий явля-
ется увеличение как пространственного, так и

временнóго разрешения восстановленных моде-
лей ГПЗ. С этой целью было исследовано влия-
ние орбитальных параметров КА на повышение
пространственного разрешения ГПЗ по измере-
ниям мультипарной группировкой для временнó-
го разрешения 10 сут.

Методика моделирования покрытия поверх-
ности Земли подспутниковыми трассами КА с
целью нахождения оптимальных значений орби-
тальных параметров для повышения простран-
ственного разрешения при заданном временнóм
заключалась в следующем. Вся поверхность Зем-
ли (  по долготе и  по широте) разбивается
на целое количество сегментов размером ,
которые в свою очередь задают угловое (про-
странственное) разрешение моделей ГПЗ. Для за-

°360 °180
° × °x x

Рис. 2. Покрытие подспутниковыми трассами (красные линии – близполярная, синие линии – наклонная) поверхно-
сти Земли спутниками с параметрами  км,  и  км,  на временнóм интервале 10 сут.

�180°

�90°

�60°

�30°

30°

60°

90°
�120° �60° 60° 120° 180°0°

0°

�90°

�60°

�30°

30°

0°

�180° �120° �60° 60° 120° 180°0°

= 370h = °90.5i = 370h = °75.0i

Таблица 2. Общие параметры моделирования для всех конфигураций

Параметр Значение

Начальная эпоха 2021-01-01 00:00:00
Интервал интегрирования 10, 15 и 30 сут
Шаг интегрирования 5 с
Межспутниковое расстояние 220 км
Высота орбиты опорной и дополнительной пар 370 км
Эксцентриситет 0.001
Аргумент перицентра первого спутника в каждой паре
Аргумент перицентра второго спутника в каждой паре
Долгота восходящего узла КА в каждой паре
Средняя аномалия КА в каждой паре

°0.0
°93.0
°0.0
°0.0
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данного разрешения ( ) оценивается про-
цент глобального покрытия, как отношение ко-
личества сегментов , в которые попала хотя бы
одна точка трассы (измерение), к общему числу
сегментов  по всей поверхности Земли, т.е. 
[23, 24].

Исходя из рекомендаций, что орбиты буду-
щих мультипарных конфигураций должны быть

 км и ниже, мы выбрали высоту орбит КА
космической группировки, равной 370 км. Выбор
наклонения орбиты опорной близполярной пары
типа GRACE был сделан на основании плотности
и равномерности покрытия поверхности Земли
подспутниковыми трассами КА в долготном и
широтном направлениях, мерой которого являет-
ся расстояние между соседними подспутниковы-
ми трассами, или иными словами “пропуск по
широте” и “пропуск по долготе”. Одна из задач
оптимизации орбит заключается в том, чтобы
минимизировать максимальные значения этих
параметров. Мы рассмотрели традиционное
наклонение , рекомендованное в боль-
шинстве работ по мультипарным конфигураци-
ям, и симметричное ему относительно полюса
наклонение . Результаты сравнения приве-
дены в табл. 3.

Близполярная пара № 2 для всех временных
интервалов при 100% покрытии имеет меньшие
значения максимальных пропусков по широте по
сравнению с традиционной близполярной парой
№ 1, поэтому в нашем исследовании для опорной
пары были выбраны орбитальные параметры

 км, . Дополнительная наклонная
пара рассматривалась на той же высоте орбиты с
варьированием по наклонению от  до  с
шагом .

° × °x x

k

K /k K

∼400

°89.5

°90.5

= 370h = °1 90.5i

°50 °75
°5

Полномасштабное численное интегрирование
выполнялось с помощью программного ком-
плекса, разработанного в ГАИШ МГУ. Про-
граммный комплекс позволяет моделировать
движение КА на низкой околоземной орбите в
соответствии с рекомендациями IERS2010 (Inter-
national Earth Rotation Service) [25]. Модель ГПЗ
рассчитывалась на основе алгоритма Беликова и
Тайбаторова [26], воздействие негравитационных
эффектов (давление солнечного излучения) с
учетом геометрии КА учитывалось в соответствии
с выводами [27]. Моделирование проводилось
для КА с параметрами КА GRACE: масса 700 кг,
размеры: 3 м (вдоль орбиты) 1.5 м 1.5 м.

Результаты расчетов представлены в табл. 4.
Все мультипарные конфигурации достигают
100% глобального покрытия на пространствен-
ном разрешении  и  на интервале
10 сут. Основные различия выражаются в равно-
мерности покрытия в долготном и широтном на-
правлениях. Максимальный пропуск по долготе
для всех конфигураций приблизительно одина-
ков. С точки зрения максимального пропуска по
широте наиболее предпочтительными мульти-
парными конфигурациями, которые обеспечи-
вают 100% глобальное покрытие с наибольшим
равномерным заполнением (т.е. с минимальным
пропуском по широте между соседними под-
спутниковыми трассами), являются конфигура-
ции № 5 и № 6 (табл. 4).

Для конфигурации № 6 на рис. 2 показаны
подспутниковые трассы на интервале 10 сут, а на
рис. 3 показана гистограмма покрытия поверхно-
сти Земли измерениями на том же интервале
времени.

Расчеты, выполненные для конфигурации № 6
на временных интервалах 15 и 30 сут, показыва-
ют, что 100% глобальное покрытие измерениями

× ×

° × °2.5 2.5 ° × °3 3

Таблица 3. Оценка равномерности и плотности покрытия поверхности Земли подспутниковыми трассами одно-
парными конфигурациями на интервале 10, 15 и 30 сут

№ Конфигурация
Простран-
ственное

разрешение

Процент
глобального

покрытия

Макс.
пропуск

по долготе

Макс.
пропуск

по широте

30 сут
1  км, 100%
2  км, 100%

15 сут
1  км, 100%
2  км, 100%

10 сут
1  км, 100%
2  км, 100%

=1 370h = °1 89.5i ° × °2 2 °2.04 °23.78
=1 370h = °1 90.5i ° × °1 1 °0.83 °5.84

=1 370h = °1 89.5i ° × °2.5 2.5 °2.75 °38.43
=1 370h = °1 90.5i ° × °2.4 2.4 °2.32 °20.20

=1 370h = °1 89.5i ° × °3 3 °2.75 °42.56
=1 370h = °1 90.5i ° × °3.6 3.6 °3.79 °25.93
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достигается на пространственном разрешении
 и  соответственно. Для мульти-

парной конфигурации № 5 100% покрытие на тех
же временных интервалах достигается на про-
странственном разрешении  и  соот-
ветственно. На рис. 4 и 5 показаны гистограммы

° × °1.8 1.8 ° × °1 1

° × °2 2 ° × °1 1

покрытия поверхности Земли измерениями для
мультипарной конфигурации № 6 на временных
интервалах 15 и 30 сут.

Близполярная и наклонная пары имеют оди-
наковое количество измерений, однако плот-
ность заполнения зависит от наклонения и пло-

Рис. 3. Гистограмма покрытия поверхности Земли измерениями спутниками с параметрами  км,  и
 км,  в сегментах  на временнóм интервале 10 сут (величина глобального покрытия 100%).

Цветовая шкала показывает количество измерений от 0 до 50, приходящихся на соответствующий сегмент земной по-
верхности.
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= 370h = °90.5i
= 370h = °75.0i ° × °2.5 2.5

Таблица 4. Оценка равномерности и плотности покрытия поверхности Земли подспутниковыми трассами муль-
типарными конфигурациями типа BENDER на интервале 10 сут

№ Конфигурация
Простран-
ственное

разрешение

Процент
глобального

покрытия

Макс.
пропуск

по долготе

Макс.
пропуск

по широте

1  км, 
 км, 

100%

2  км, 
 км, 

100%

3  км, 
 км, 

100%

4  км, 
 км, 

100%

5  км, 
 км, 

100%

6  км, 
 км, 

100%

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 50.0i

° × °3 3 °3.74 °18.45

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 55.0i

° × °2.5 2.5 °3.74 °14.28

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 60.0i

° × °2.5 2.5 °3.74 °14.20

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 65.0i

° × °3.6 3.6 °3.79 °10.52

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 70.0i

° × °3 3 °3.79 °9.46

=1 370h = °1 90.5i
=2 370h = °2 75.0i

° × °2.5 2.5 °3.74 °7.10
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Рис. 4. Гистограмма покрытия поверхности Земли измерениями спутниками с параметрами  км,  и
 км,  в сегментах  на временнóм интервале 15 сут (величина глобального покрытия 100%).

Цветовая шкала показывает количество измерений от 0 до 50, приходящихся на соответствующий сегмент земной по-
верхности.
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Рис. 5. Гистограмма покрытия поверхности Земли измерениями спутниками с параметрами  км,  и
 км,  в сегментах  на временнóм интервале 30 сут (величина глобального покрытия 100%). Цве-

товая шкала показывает количество измерений от 0 до 50, приходящихся на соответствующий сегмент земной поверх-
ности.
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щади поверхности Земли, покрываемой измере-
ниями (чем меньше наклонение, тем меньше
покрываемая площадь, следовательно, тем боль-
ше плотность при одинаковом количестве изме-
рений за заданный интервал времени). Напри-
мер, на рис. 3 резкий контраст по цветовой шкале
на широте  наглядно демонстрирует эту осо-
бенность, количество измерений на сегмент
скачкообразно возрастает с 10–20 в приполярных
областях до 30–50 на широтах, меньших .

4. ВОССТАНОВЛЕНИЕ ГПЗ 
ДЛЯ МУЛЬТИПАРНЫХ КОНФИГУРАЦИЙ

Входными данными, на основании которых
строится решение обратной задачи по восстанов-
лению ГПЗ, являются синтетические (модель-
ные) данные измерений в мультипарных группи-
ровках под воздействием сил, указанных в табл. 1,
без добавления шумов. Исходным (модельным)
гравитационным полем, в котором рассчитыва-
ются орбиты спутников и генерируются модель-
ные измерения (координаты и скорости КА, ва-
риации межспутниковых расстояний), является
глобальная модель EGM96. В данном случае
для решения задачи восстановления ГПЗ мо-
дель EGM96 использовалась в разложении по
сферическим гармоникам до 100 степени и по-
рядка включительно. В качестве истинного гра-
витационного поля была выбрана модель ГПЗ
EGM2008. После восстановления ГПЗ с исполь-
зованием модельных измерений решение (ре-
зультат восстановления) должно приближаться к
истинному ГПЗ, т.е. EGM2008.

Таким образом, в данном разделе мы будем
иметь дело с тремя представлениями ГПЗ: исход-
ным (MOD), представленным моделью EGM96,
истинным (REAL), представленным моделью
EGM2008, и полем, являющимся результатом
восстановления ГПЗ по синтетическим (модель-
ным) измерениям (RES). Сравнивая эти три мо-
дели друг с другом, мы можем оценить результат
восстановления ГПЗ, т.е. насколько наше реше-
ние улучшилось или приблизилось к истинному:
чем меньше величина расхождения, тем лучше
результат восстановления.

Задача восстановления ГПЗ решалась для
мультипарных конфигураций № 5 и № 6 (табл. 3).
Оценки и сравнения полученных решений были
выполнены на различных интервалах времени
(временных разрешениях моделей ГПЗ).

Для представления результатов и сравнения
различных решений ГПЗ принято использовать
несколько величин, которые характеризуют
ошибки и неопределенности оценок коэффи-
циентов в спектре сферических гармоник раз-
ложения гравитационного поля Земли.

°75.0

°75.0

Выражение (2) называется степеннóй диспер-
сией и используется для сравнения различных
степеней в рамках одной модели ГПЗ [28]

(2)

где  – средний экваториальный радиус Земли,
 и  – степень и порядок сферической гармони-

ки соответственно. Отметим, что в данном пред-
ставлении степенные дисперсии имеют размер-
ность длины (например, метры) и характеризуют
высоты геоида.

Выражение (3), полученное из (2), называется
разностью степенных дисперсий и используется
для представления расхождений или сравнения
двух различных моделей ГПЗ по степеням

(3)

В рамках данного исследования  и 
представляют разность коэффициентов истинной
(REAL) и восстановленной (RES) моделей ГПЗ:

 и .
Выражение (3) используется во всех сценариях

моделирования для оценки эффективности про-
цедуры восстановления, т.е. насколько восста-
новленное поле близко к истинному для каждой
из степеней разложения (т.е. суммируются все
коэффициенты с разными порядками  в рамках
одной степени ).

На рис. 6 и 7 представлены разности сте-
пенных дисперсий истинного и восстановленно-
го полей для конфигураций № 5 и № 6 для разных
временных интервалов измерений (10, 15 и 30 сут)
в сравнении с однопарной конфигурацией на
временнóм интервале 30 сут. Можно отметить,
что разности степенных дисперсий для однопар-
ной группировки существенно больше соответ-
ствующих разностей для обоих мультипарных
группировок, причем на интервале степеней 70–
100 больше практически на 2 порядка. Для муль-
типарных конфигураций с увеличением времени
измерений происходит уменьшение разности
степенных дисперсий в среднечастотной области
спектра гармоник (от 70 до 100). Можно также от-
метить более точное восстановление ГПЗ для
мультипарной конфигурации № 5 по сравнению
с конфигурацией № 6 в низкочастотной части
спектра (10–40) для всех временных интервалов,
а также в среднечастотной части для временнóго
интервала 30 сут.

Эффективность полученных решений по вос-
становлению ГПЗ по отношению к истинному
гравитационному поле EGM2008 можно оценить
по распределению разностей коэффициентов

 и  (ф-ла (3)), где каждый отдельный сег-

( )σ σ + 2 2 2 2 2 2

=0 =0
= = ,
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Рис. 6. Разности степенн х дисперсий истинного и восстановленного ГПЗ для однопарной конфигурации с парамет-
рами  км,  и мультипарной конфигурации № 5 с параметрами  км,  и  км,

.
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Рис. 7. Разности степенных дисперсий истинного и восстановленного ГПЗ для однопарной конфигурации с парамет-
рами  км,  и мультипарной конфигурации № 6 с параметрами  км,  и  км,

.
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Рис. 8. Распределение разности гармонических коэффициентов истинного EGM2008 (REAL) и восстановленного по-
ля (RES) до 100 степени и порядка включительно для однопарной конфигурации  км,  на интервале
времени 30 сут.
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Рис. 9. Распределение разности гармонических коэффициентов истинного EGM2008 (REAL) и восстановленного по-
ля (RES) до 100 степени и порядка включительно для мультипарной конфигурации № 5 на интервале времени 30 сут.
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мент отвечает за разность коэффициентов степе-
ни  и порядка , а цветовая шкала характеризует
величину этой разности. Такое распределение
разности гармонических коэффициентов для
однопарной группировки на интервале 30 сут
представлено на рис. 8. На рис. 9 и 10 приведе-
ны распределения разностей гармонических
коэффициентов  и  для мультипарной
группировки № 5 на временных интервалах 30 и
10 сут.

Анализ рис. 8 и 9 показывает, что восстанов-
ление ГПЗ по модельным измерениям для
мультипарной конфигурации № 5 на времен-
нóм интервале 30 сут по сравнению с однопар-
ной конфигурацией позволяет существенно
уточнить коэффициенты Стокса в области
близзональных ( , ) и тессеральных
гармоник ( ), а в области секториальных
гармоник ( ) уточнение происходит практи-

чески на 2 порядка (от  до ). В свою оче-
редь, сравнение рис. 9 и 10 показывает, что рас-
хождение между ними несущественно. Это сви-
детельствует о том, что даже на интервале 10 сут
мультипарная конфигурация позволяет достаточ-
но эффективно уточнить все гармонические ко-
эффициенты.

n m

Δ nmC Δ nmS

≈ 0m ≠ 0n
≠ ≠ 0m n

=n m
−∼ 810 −∼ 1010

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Эффективным решением проблемы суще-
ственного повышения пространственного и вре-
меннóго разрешения гравитационного поля Зем-
ли являются мультипарные спутниковые группи-
ровки. Концепции мультипарных группировок
сейчас интенсивно изучаются в ряде мировых на-
учных гравитационных центров и планируются к
реализации в качестве гравитационных миссий
следующего поколения.

Важным фактором, определяющим простран-
ственное разрешение моделей ГПЗ, является
плотность покрытия поверхности Земли под-
спутниковыми трассами. В работе выполнено
полномасштабное численное моделирование вза-
имного орбитального движения мультипарной
группировки КА с учетом возмущающих факто-
ров гравитационных и негравитационных сил.
Критерием оптимизации орбитальных парамет-
ров было 100% покрытие поверхности Земли под-
спутниковыми трассами с минимальными рас-
стояниями между трассами по долготе и широте
для интервалов времени 10, 15 и 30 сут. Для двух
мультипарных конфигураций с оптимальными
параметрами выполнено решение обратной зада-
чи по восстановлению ГПЗ с целью уточнения
коэффициентов Стокса и оценки эффективности
полученных решений.

Рис. 10. Распределение разности гармонических коэффициентов истинного EGM2008 (REAL) и восстановленного
поля (RES) до 100 степени и порядка включительно для мультипарной конфигурации № 5 на интервале времени
10 сут.
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Мультипарная конфигурация с орбитальными
параметрами  км,  и  км,

 позволяет повысить как пространствен-
ное, так и временнóе разрешение существующих
моделей ГПЗ при 100% покрытии со значитель-
ным уточнением зональных, секториальных и
тессеральных гармоник. Найденная мультипар-
ная конфигурация позволяет получить следую-
щие высокоточные модели ГПЗ:

1. с пространственным разрешением 
(длина полуволны  км) на интервале 30 дней;

2. с угловым разрешением  (длина полу-
волны  км) на интервале 15 дней;

3. с угловым разрешением  (длина полу-
волны  км) на интервале 10 дней.

Разность степенных дисперсий истинного и
восстановленного ГПЗ для мультипарной груп-
пировки в среднечастотной части спектра дости-
гает долей сантиметра, что практически на два
порядка меньше соответствующей разности для
однопарной группировки.
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NEXT GENERATION GRAVITY MISSIONS: STUDYING THE POSSIBILITIES 
OF MULTIPLE CONSTELLATION

A. I. Filetkina,b, A. S. Zhamkova, S. V. Ayukova, and V. K. Milyukova

aSternberg Astronomical Institute, Lomonosov Moscow State University, Moscow, Russia
bFaculty of Physics, Lomonosov Moscow State University, Moscow, Russia

We study potential possibilities of space constellation consisting of two pairs of spacecraft moving in different
orbits, the so-called next generation gravity missions, aimed at increasing the spatial and temporal resolution
of measurements and improving the accuracy of the recovery of the Earth’s gravity field. As a result of nu-
merical simulation of the orbital motion of the multiple spacecraft constellation and solving the inverse prob-
lem of recovering the Earth’s gravitational field based on model measurements performed in this constella-
tion, a multiple configuration with orbital parameters  km,  and  km, , was
found. Such a multiple constellation makes possible to increase both the spatial and temporal resolution of
the Earth’s gravity field models with a significant refinement of zonal, sectorial and tesseral harmonics com-
pared to the one-pair near-polar configuration.

Keywords: Earth’s gravity field, space gravimetry, multipair constellation, gravity field recovery, next gener-
ation gravity missions
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Проведены вычисления углов  между магнитным моментом и осью вращения в радиопульсарах,
находящихся на разных расстояниях от “линии смерти”. Показано, что при приближении к “линии
смерти”  уменьшается от 36° до 10°. Эти значения соответствуют пульсарам с кинематическим воз-
растом от 1 до 10 млн. лет. Показано также, что при этом уменьшается их светимость, что свидетель-
ствует о постепенном затухании радиопульсара при увеличении его возраста.

Ключевые слова: нейтронные звезды, радиопульсары, наклоны осей
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1. ВВЕДЕНИЕ
Одним из важнейших параметров, определяю-

щих структуру магнитосферы пульсара, протека-
ющие в ней физические процессы, а иногда и ме-
ханизмы генерируемого излучения, следует счи-
тать угол  между магнитным моментом и осью
вращения центральной нейтронной звезды. На
начальных этапах исследования пульсаров пола-
гали, что угол  уменьшается экспоненциально с
возрастом пульсара (см., напр., [1]). Бескин, Гу-
ревич и Истомин [2] рассмотрели модель токовых
потерь, которая предсказывает рост угла  до ,
т.е. все пульсары должны эволюционировать к
ортогональным ротаторам. Однако магнитогид-
родинамические расчеты [3] показали, что при
достаточно разумных предположениях ожидается
уменьшение угла  обратно пропорционально
квадратному корню из возраста пульсара. Обна-
ружить изменения угла  с помощью прямых из-
мерений вряд ли возможно, поскольку вре-
менные ряды остаются очень короткими. Поэто-
му необходимо использовать статистические
методы анализа с целью ответить на вопрос об из-
менении этого угла с возрастом пульсара. В рабо-
те [4] с помощью одного из таких методов было
показано, что наклон магнитного момента к оси
вращения с возрастом уменьшается. Независи-
мый способ проверить эволюционный ход угла 

связан с оценкой его значения для пульсаров, на-
ходящихся на разном расстоянии от “линии
смерти” на диаграмме { }. Приближение
к ней означает увеличение возраста пульсара. В
отличие от статьи [4], в которой использованы
индивидуальные оценки для возраста каждого
пульсара, мы предлагаем здесь использовать
средний возраст объектов в полосах на диаграмме
{ }, отстоящих на разных удалениях от
“линии смерти” (см. рис. 1). Такой подход позво-
ляет проанализировать статистическое отличие
углов  для пульсаров разного возраста, что может
служить проверкой результатов, полученных в
[4]. Этой задаче и посвящена настоящая работа.

В качестве “линии смерти” использовалось
выражение для модели III  из статьи [5]:

(1)
полученное для случая существенно недипольно-
го магнитного поля на поверхности нейтронной
звезды. В выражении (1)  – радиус кривизны
силовой линии магнитного поля, отнесенный к
радиусу нейтронной звезды. Мы в дальнейшем
положим  равным единице. Для анализа ис-
пользована выборка из 1381 радиопульсара с

 с. Наш выбор обусловлен тем обсто-
ятельством, что замедление вращения во входя-
щих в нее пульсарах может быть описано сов-
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местным и приблизительно равным вкладом
магнитодипольного излучения и пульсарного
ветра [6]. Это означает, что можно воспользо-
ваться уравнением:

(2)

где  – индукция магнитного поля на экваторе
нейтронной звезды,  – угловая скорость
вращения пульсара,  – его энергия вращения,

– радиус нейтронной звезды. Заметная роль
магнитодипольного торможения позволяет ис-
пользовать вычисленные в рамках этого меха-
низма параметры радиопульсаров (в частности,
используемый в настоящей работе характери-
стический возраст) из пополняемого каталога
ATNF [7].

В этом каталоге существуют пульсары с более
длинными периодами (  с), которые могут
характеризоваться другими параметрами и в ко-
торых могут работать другие механизмы тормо-
жения. Их особенности мы планируем проанали-
зировать в следующей работе.

Ω βΩ Ω
− −

6 4 2
eq

3

2 sin// *= = ,
2 2 3

B RI d dtdE dt
c

eqB
Ω π= 2 /P
E

R

> 2P

2. РАСПРЕДЕЛЕНИЯ УГЛОВ 

Используя методы вычисления углов , опи-
санные в монографии [8] и использованные в [4],
мы провели оценки этих углов для ряда полос на
диаграмме { }, соответствующих разно-
му постоянному характеристическому возрасту
пульсаров,

(3)

( ,  и  лет) или постоянному кинема-
тическому возрасту :

(4)

( ,  и  лет).
В выражении (4)  – расстояние пульсара от

плоскости Галактики,  – составляющая скоро-
сти пульсара, перпендикулярная диску Галакти-
ки. Линии равного характеристического возраста
рассчитывались на основе выражения:

(5)

Для расчета линий постоянного кинематиче-
ского возраста использована эмпирическая за-
висимость между  и  из нашей статьи [4]:

(6)

β
β

−/dP dt P

τ = /(2 / ),P dP dt

τ 6= 10 710 810
kint

kin = / ,t Z V
6

kin = 10t 710 810
Z

V

τ − −lg (лет) = lg lg( / ) 7.8.P dP dt

kint τ

± τ + ±kinlg = (0.43 0.06) lg (3.28 0.44).t

Рис. 1. Положение радиопульсаров, имеющих постоянный возраст от 1 до 100 млн. лет. Соответствующие прямые по-
стоянных возрастов показаны разными цветами.

dP/dt
10�13

10�14

10�15

10�16

10�17

10�18

10�19

10�20

0.1 1 10
P, s

pulsars
dP/dt Zhang line III'
� = 106 лет
� = 107 лет
� = 108 лет
tkin = 106 лет
tkin = 107 лет
tkin = 108 лет



1048

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

КЕНЬКО, МАЛОВ

Из ф-лы (6) следует довольно сильное расхожде-
ние между  и , которое становится все боль-
ше с увеличением характеристического возрас-
та: при  лет значение  лет, т.е.

; при  значение  лет,

; при  значение  лет,

. Линия  лет находится глубо-
ко под “линией смерти”, и таких пульсаров вооб-
ще нет. На рис. 2 показаны полученные распреде-
ления среднего значения , которые вычислены
с использованием трех методов, описанных в [4],
для указанных ниже областей:

– Зона  лет (и соответствующая ей зона
 лет), число пульсаров :

(7)

Выражение (7) и последующие показывают впи-
санные в соответствующие распределения гаус-
сианы.

– Полоса  лет (и соответствующая
ей полоса  лет),

):

(8)

– Полоса  лет (и соответствующая
ей полоса  лет),

:

(9)

 – Полоса  возраста, соответствующе-
го “линии смерти” (и соответствующая ей полоса

 возраста пульсаров на “линии
смерти”), :

(10)

– Зона под линией смерти, :

(11)

kint τ

τ 6= 10 × 5
kin = 7.15 10t

τ kin/ =1.4t τ 7=10 × 6
kin = 1.92 10t

τ kin/ =5.2t τ 8=10 × 6
kin = 5.18 10t

τ kin/ = 19.3t 8
kin = 10t

β

τ 6< 10
× 5

kin < 7.15 10t = 24N

( )
β ± ×
 β − ° ± °× − ° ± ° 

2

( ) = (4.53 0.43)

(35.8 1.3 )1exp .
2 11.0 1.1

in

τ6 710 < < 10
× ×5 6

kin7.15 10 < < 1.92 10t
= 266N

( )
β ± ×
 β − ° ± °× − ° ± ° 

2

( ) = (50.92 2.79)

(27.2 0.7 )1exp .
2 10.5 0.7

in

τ7 810 < < 10
× ×6 6

kin1.92 10 < < 5.18 10t
= 390N

( )
β ± ×
 β − ° ± °× − ° ± ° 

2

( ) = (79.28 2.11)

(14.5 1.1 )1exp .
2 14.0 1.0

in

τ810 < <

× 6
kin5.18 10 < <t
= 129N

( )
β ± ×
 β − ° ± °× − ° ± ° 

2

( ) = (58.55 3.18)

(9.7 0.3 )1exp .
2 3.9 0.3

in

= 26N

( )
β ± ×
 β − ° ± °× − ° ± ° 

2

( ) = (11.69 0.72)

(10.2 0.3 )1exp .
2 4.0 0.3

in

Из приведенных данных следует, что под “ли-
нией смерти” (на “кладбище”) наблюдаемое чис-
ло пульсаров мало. Вообще их наличие в этой об-
ласти связано, по-видимому, со специфическими
параметрами этих объектов. Вполне возможно,
что вместо “линии смерти” нужно рассматривать
“полосу смерти”. Такой вывод следует, напри-
мер, из работы [9]. Нужно подчеркнуть, что по-
давляющее большинство пульсаров расположено
выше “линии смерти” и при любом описываю-
щем ее уравнении проведенные нами оценки бу-
дут справедливыми.

На рис. 3 показано изменение значений ,
соответствующих максимумам во вписанных на
рис. 2 гауссианах, также показаны дисперсии
этих гауссиан.

Эту диаграмму можно также представить в ви-
де зависимости средних значений угла  от
среднего возраста пульсаров в выбранной полосе
(см. рис. 4). На рис. 4 не показаны значения для
пульсаров под “линией смерти”.

Из рис. 2–4 следует, что угол  уменьшается с
возрастом пульсара. Максимальная разность
между  (полоса  лет, ) и

 (полоса  лет, ) соста-
вила . Квантиль Колмогорова:

(12)

при этом оказывается равным . Это озна-
чает, что два указанных распределения значимо
отличимы с доверительной вероятностью 99.96%.

Линейная аппроксимация зависимости на
рис. 4 дает выражение:

(13)

откуда следует

(14)

3. ЗАВИСИМОСТЬ СВЕТИМОСТИ 
ОТ ВОЗРАСТА ПУЛЬСАРА

С использованием условных светимостей
 и  из каталога ATNF и

следующих уравнений для их пересчета в физиче-
ские светимости [10, 11]:

(15)

(16)

β

β

β

1 1/in N τ × 5= 5 10 =1 24N

4 4/in N τ = × 88.4 10 =4 129N
=max 0.457d

λ
+
1 2

max
1 2

= ,N Nd
N N

λ = 2.06

β − ± τ + ±lg = (0.19 0.02)lg [лет] (2.63 0.15),

−β °τ 0.19
6= 30.63 .

lum(400 МГц)R lum14(1400 МГц)R

= ± ×
× + ±2

lum(400)

lg [эрг/с] (1.03 0.03)

lg [мЯн кпк ] (26.46 0.07),

L

R

= ± ×
× + ±2

lum14(1400)

lg [эрг/с] (0.91 0.55)

lg [мЯн кпк ] (27.74 2.57),

L

R
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были получены выражения для связи  и  (см.
рис. 5):

(17)

L τ

− ± τ + ±400lg = (0.21 0.05) lg (29.82 0.34),L

(18)

На рис. 6 показаны полученные распределе-
ния  и  для указанных ниже областей.:

− ± τ + ±1400lg = (0.18 0.03) lg (29.88 0.18).L

 400L  1400L

Рис. 2. Распределения средних углов  в соответствующих полосах возраста пульсаров.
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– Зона  лет (и соответствующая ей зона
 лет по ф-ле (6)): , число пуль-

саров :

(19)

τ 6< 10
× 5

kin < 7.15 10t  400L
= 8N

± ×
 − ± × −   ±  

400
2

400

(lg ) = (1.64 0.84)

lg (29.37 0.69)1exp ,
2 1.07 0.57

in L

L

, :

(20)

 1400L = 24N

± ×

 − ± × −   ±  

1400

2
1400

(lg ) = (6.09 0.80)

lg (29.12 0.13)1exp .
2 0.80 0.13

in L

L

Рис. 3. Изменение значений , соответствующих максимумам во вписанных на рис. 2 гауссианах.
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Рис. 4. Зависимость средних значений угла  от среднего возраста пульсаров в выбранной полосе.
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– Полоса  лет (и соответствующая
ей полоса  лет): ,

:

(21)

, :

(22)

– Полоса  лет (и соответствующая
ей полоса  лет): ,

:

(23)

, :

(24)

τ6 710 < < 10
× ×5 6

kin7.15 10 < < 1.92 10t  400L
= 122N

± ×
 − ± × −   ±  

400
2

400

(lg ) = (26.97 1.33)

lg (28.82 0.05)1exp ,
2 0.88 0.05

in L

L

 1400L = 243N

± ×
 − ± × −   ±  

1400
2

1400

(lg ) = (61.62 2.84)

lg (29.06 0.04)1exp .
2 0.77 0.04

in L

L

τ7 810 < < 10
× ×6 6

kin1.92 10 < < 5.18 10t  400L
= 179N

± ×
 − ± × −   ±  

400
2

400

(lg ) = (46.65 1.61)

lg (28.56 0.03)1exp ,
2 0.74 0.03

in L

L

 1400L = 285N

± ×
 − ± × −   ±  

1400
2

1400

(lg ) = (78.73 1.94)

lg (28.85 0.02)1exp .
2 0.70 0.02

in L

L

– Полоса  выше “линии смерти” (и со-
ответствующая ей полоса  над “ли-
нией смерти”): , :

(25)

, :

(26)

– Зона под “линией смерти”: , :

(27)

, :

(28)

Здесь следует заметить, что можно было бы вос-
пользоваться одной из эмпирических зависимо-
стей (15) или (16) для вычисления . Мы, однако,
приводим распределения на основе обоих урав-

τ810 <
× 6

kin5.18 10 < t
 400L = 44N

± ×
 − ± × −   ±  

400
2

400

(lg ) = (11.95 0.83)

lg (28.34 0.06)1exp ,
2 0.69 0.06

in L

L

 1400L = 98N

± ×
 − ± × −   ±  

1400
2

1400

(lg ) = (27.92 1.70)

lg (28.68 0.05)1exp .
2 0.66 0.05

in L

L

 400L = 5N

± ×
 − ± × −   ±  

400
2

400

(lg ) = (1.78 0.18)

lg (26.88 0.07)1exp ,
2 0.57 0.07

in L

L

 1400L = 19N

± ×
 − ± × −   ±  

1400
2

1400

(lg ) = (5.23 1.16)

lg (28.37 0.14)1exp .
2 0.66 0.23

in L

L

L

Рис. 5. Распределение зависимости светимости  пульсаров от характеристического возраста .
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Рис. 6. Полученные распределения  и  для рассматриваемых областей на диаграмме { }.
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нений, поскольку в каталоге ATNF значения 
и  даны для разного количества пульсаров, и
полученные по ним распределения  несколько
отличаются. Для понимания, на основе каких
значений  вычислялись светимости, мы обо-
значили их как  и .

На рис. 7 и в табл. 1 показаны средние значе-
ния  и  и их дисперсии в различных по-
лосах.

На рис. 8 представлены зависимости светимо-
сти от возраста для пульсаров над “линией смер-
ти”. Прямые на этом рисунке описываются сле-
дующими уравнениями. Для :

(29)

lumR
lum14R

L

lumR
400L 1400L

 400L  1400L

400L

− ± τ +
+ ±

400lg = (0.31 0.06)lg [лет])
(31.00 0.50)

L

(коэффициент корреляции ), откуда
следует:

(30)

И для :

(31)

(коэффициент корреляции ), откуда сле-
дует:

(32)

Различию светимостей для двух полос с 
 лет и  лет соответствует квантиль

 и вероятность их различия 90.76%.

4. ДИСКУССИЯ. ВЫВОДЫ
Проведенный анализ показал, что изменение

угла  между магнитным моментом и осью враще-
ния пульсара происходит за время порядка мил-
лионов лет. Поэтому трудно ожидать обнаруже-
ние такого изменения за несколько десятков лет,
прошедших с момента обнаружения первого
пульсара. Для решения задачи об эволюции этого
угла приходится обращаться к статистическим
методам. Один из них использован в представ-
ленной работе и основан он на сравнении угла 
для пульсаров на диаграмме { } с разным
возрастом.

В результате показано, что этот угол уменьша-
ется от  до  в максимуме полученных рас-

= 0.96K

−τ31 0.31
400 = 10 .L

1400L

− ± τ +
+ ±

1400lg = (0.14 0.02)lg [лет])
(30.00 0.10)

L

= 0.98K

−τ30 0.14
400 = 10 .L

τ <
6< 10 τ ∼ 810

λ = 1.24

β

β
−/dP dt P

°35.8 °9.7

Рис. 7. Средние значения  и  и их дисперсии в различных полосах на диаграмме { }.

25

26

27

28

29

30

31

32
lg�L�

зона t � 106 полоса
106 < t < 107

полоса
107 < t < 108

полоса
108 < t < 

Zhang III’ line

кладбище
Жанга

lg�L400�
lg�L1400�

 400L  1400L −/dP dt P

Таблица 1. Средние значения распределений 
и  в разных зонах характеристического ( ) и
кинематического ( ) возрастов пульсаров

, годы , годы
Среднее
значение 

Среднее
значение 

29.37 1.07 29.12 0.80
28.82 0.88 29.06 0.77
28.56 0.74 28.85 0.70
28.34 0.69 28.68 0.66

Под линией смерти 26.88 0.57 28.37 0.66

 400lg L
 1400lg L τ

kint

τ kint
 400lg L

σ 400L
 1400lg L

σ 1400L

× 55 10 × 55.31 10
× 65 10 × 61.43 10
× 75 10 × 63.84 10
× 88.4 10 × 71.29 10
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пределений при приближении к “линии смерти”
или при увеличении кинематического возраста
пульсара от 1 миллиона до десятков миллионов
лет. Таким образом, радиопульсары с большим
возрастом представляют собой ротаторы, близкие
к соосным, в то время как около 70% объектов с
возрастом от миллиона до нескольких миллионов
лет обладают углами от 20° до 50°.

Проведенный анализ подтверждает сделан-
ный в [4] вывод об уменьшении угла  с возрастом
пульсара.

Предположение об уменьшении угла наклона
конуса излучения к оси вращения пульсара при
приближении к “линии смерти” было сделано в
работе [12] на основе оценок относительного уг-
лового размера этого конуса . Мы здесь
использовали прямые вычисления угла  для
пульсаров на разных расстояниях от линии смерти.

Широкие распределения углов для пульсаров с
разными возрастами может свидетельствовать о
том, что при взрыве сверхновых пульсары рожда-
ются с произвольными наклонами магнитного
момента к оси вращения нейтронной звезды. Та-
кой вывод был действительно сделан в работе [10]
при анализе параметров пульсаров, находящихся
в настоящее время в остатках сверхновых, т.е. на
ранних стадиях своей эволюции.

При приближении к “линии смерти” наблю-
дается также уменьшение на порядок светимо-
сти пульсаров (от  до  эрг/с в
максимумах исследованных распределений).

β

0.5
50( / )W P

β

× 292.34 10 × 282.19 10

Для пульсаров же под “линией смерти” 
 эрг/с. Следовательно, действительно

на пути к “линии смерти” пульсар затухает.
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PARAMETERS OF RADIO PULSARS AT DIFFERENT DISTANCES 
FROM THE “DEATH LINE”

Z. V. Ken’koa and I. F. Malovb
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bLebedev Physical Institute of the RAS, Pushchino Radioastronomical Observatory,
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Calculations of angles  between magnetic moments and rotation axes have been carried out for radio pulsars
located at different distances from the “death line”. It is shown that these angles decrease from 36° to 10°
when pulsars move to the “death line”. Such values correspond to kinematic ages from 1 to 10 millions of
years. It is detected also that for these ages radio luminosities of pulsars decrease. This means that radio pul-
sars fade out when their age increases.

Keywords: neutron stars, radio pulsars, angles between axes
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В последние годы были получены свидетельства того, что во внешней области Солнечной системы
(во внутренней части облака Оорта) на расстоянии  а.е. от Солнца может находиться за-
хваченная планета или первичная черная дыра. В данной работе мы показываем, что гравитацион-
ное рассеяние на этом объекте пылевых частиц, находящихся в той же области, может переводить
их на новые вытянутые орбиты, достигающие орбиты Земли. При массе захваченного объекта по-
рядка  масс Земли рассчитанный поток пыли вблизи Земли  мкг м–2 год–1 сравним по
порядку величины с наблюдаемым потоком. Этот эффект дает совместные ограничения на пара-
метры захваченного объекта и на количество пыли в облаке Оорта.

Ключевые слова: Солнечная система, 9-я планета, космическая пыль, метеороид, первичные черные
дыры
DOI: 10.31857/S0004629923110051, EDN: YGHSEJ

1. ВВЕДЕНИЕ
Обнаружение скоррелированных движений

транснептуновых объектов вызвало появление
гипотезы о том, что на расстоянии 300–700 а.е. от
Солнца может находиться 9-я планета [1] или
первичная черная дыра (ПЧД) [2] с массой 5–
15 масс Земли, которая возмущает их движение
(см. в [3] критическое обсуждение данной гипоте-
зы). Свидетельства наличия 9-й планеты с при-
мерно теми же орбитальными параметрами было
получено также в работе [4]. Хотя вариант с ПЧД
выглядит более экзотическим по сравнению с
планетой, существование таких объектов во Все-
ленной вполне вероятно, а вероятность захвата в
Солнечную систему свободно летающих планет в
Галактике и ПЧД, как показано в [2], примерно
одинакова.

Возможность формирования ПЧД в ранней
Вселенной была предсказана Я.Б. Зельдовичем и
И.Д. Новиковым в теоретической работе [5] (см.
также обзоры [6, 7]). В последние годы ПЧД при-
влекли к себе повышенное внимание, поскольку
они могут объяснять часть гравитационно-волно-
вых событий LIGO/Virgo [8]. Предсказываемый в
некоторых моделях спектр масс ПЧД также хоро-
шо соответствует наблюдениям [9]. ПЧД могут

объяснять наличие квазаров на больших красных
смещениях и формирование ранних галактик, об-
наруженных недавно космическим телескопом
им. Джеймса Уэбба [10]. ПЧД остаются одним из
кандидатов на роль темной материи (скрытой
массы) во Вселенной. Эта возможность обсужда-
лась, в частности, в работе [11]. Однако доля ПЧД
в составе темной материи была сильно ограниче-
на различными эффектами [12, 13].

Далее мы для краткости будем говорить про
ПЧД, но большинство рассуждений применимы
и к захваченной планете. Мы покажем, что если
на периферии Солнечной системы находится
ПЧД, то своим гравитационным полем она воз-
мущает орбиты частиц пыли, и часть частиц мо-
жет попадать во внутреннюю область Солнечной
системы, залетая внутрь орбиты Земли. Если мас-
са ПЧД порядка , и полная масса пыли во
внутреннем облаке Оорта имеет тот же порядок
величины, то рассчитанный в данной работе по-
ток пыли оказывается сравним с тем, что реально
наблюдается путем подсчета пылинок на льду Ан-
тарктиды и путем прямых измерений на космиче-
ских аппаратах. Из этих данных было получено,
что поток пылевых частиц вблизи орбиты Земли
составляет  мкг м–2 год–1 [14]. Возмуще-

∼ −300 700

−5 10 ∼ −0.1 3

⊕10M

∼ −3.0 5.6
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ния орбит и выбросы крупных ледяных тел полем
9-й планеты уже рассматривалось в работе [15],
однако моделирование было ограничено только
внешней областью Солнечной системы.

Взаимодействие ПЧД с телами Солнечной си-
стемы исследовалось в ряде работ в различных ас-
пектах. В работе [2] исследован вопрос о том, не
может ли ПЧД играть роль 9-й планеты, которая
возмущает орбиты транснептуновых объектов. В
работе [16] делалась попытка оценить частоту
пролета через Солнечную систему ПЧД малых
масс  по эффекту роста эллиптичности
орбит транснептуновых объектов, и было показа-
но, что этот эффект незначителен. Для более мас-
сивных ПЧД (от массы Земли до массы Солнца),
в работе [17] получены ограничения на основе
возмущения орбиты Нептуна. Ограничения по
сейсмическим событиям, возбуждаемым ПЧД,
рассматривались в [18].

Помимо динамических ограничений, на ПЧД
в Солнечной системе могут быть найдены огра-
ничения на основе других эффектов. В работе [19]
было исключено нахождение ПЧД внутри Земли
из-за недопустимо большой аккреции и нейтрин-
ного излучения. В работе [20] обсуждаются огра-
ничения, которые в будущем могут быть получе-
ны путем наблюдения рентгеновских вспышек.
Эти вспышки должны возникать при столкнове-
нии ПЧД с ледяными телами на периферии Сол-
нечной системы. А в работе [21] предлагается ис-
кать излучение Хоукинга радиочастотного диапа-
зона с помощью пролетающих мимо ПЧД
микрозондов. В работе [2] рассмотрено ограниче-
ние по аннигиляционному излучению от пика
плотности темной материи, формирующегося во-
круг ПЧД. Такое ограничение будет иметь место,
если частицы темной материи способны анниги-
лировать, и если продукты аннигиляции принци-
пиально наблюдаемые.

Рассматриваемый нами новый эффект отно-
сится к классу динамических эффектов. На его
основе также можно будет получить ограничения
на ПЧД в Солнечной системе после того, как бу-
дут уточнены структура и состав облака льда и
пыли на расстояниях 300–700 а.е. от Солнца. Но
уже в настоящий момент можно сделать вывод,
что при достаточно правдоподобных предполо-
жениях производимый ПЧД поток пыли на Земле
может быть сравним по порядку величины с тем
потоком, который реально наблюдается.

Детальные вычисления рассеяния света с сол-
нечным спектром на частицах различного состава
показывают, что отношение силы радиационного
давления к силе гравитации Солнца составляет

 для частиц любого состава с размерами
мкм и неметаллических/неграфитовых ча-

стиц с размерами  мкм, тогда как для желе-

−
 1010 M

≤3%
≥10

≤0.02

зосодержащих веществ и графита указанное от-
ношение в области  мкм остается на уровне
порядка единицы (см. [22], рис.~7a,b). Таким об-
разом, наши расчеты применимы ко всем пыле-
вым или метеороидным частицам крупнее при-
мерно 10 мкм и к частицам без содержания железа
и графита с размерами менее 0.02 мкм. Отметим,
что класс рассматриваемых нами частиц пересе-
кается с классом метеороидов (частиц размером
от 30 мкм до 1 м), поэтому в данном случае вместо
пыли можно говорить и о метеороидах.

Данная статья организована следующим обра-
зом. В разделе 2 мы строим модельную функцию
распределения для частиц пылевого облака.
В разделе 3 описан численный алгоритм, приме-
няемый для расчета потока пыли внутрь орбиты
Земли. В разделе 4 приведен расчет времени су-
ществования пылинок на орбитах, заходящих
внутрь орбиты Земли, с учетом их выброса грави-
тационным полем Юпитера. В разделе 5 приведе-
ны итоговые результаты расчетов с учетом обоих
эффектов: поступления и выброса пыли. В разде-
ле 6 даны некоторые выводы. В Приложении для
сравнения с численным расчетом приведены
простые оценки по порядку величины для потока
пылевых частиц.

2. МОДЕЛЬ ПЫЛЕВОГО ОБЛАКА

Согласно наблюдениям, межзвездные газо-
пылевые облака в Галактике примерно на 1% по
массе состоят из твердых пылевых частиц. Если
учесть, что все планеты земной группы и ядра
планет-гигантов образовались путем агрегации
твердых частиц – галек (pebbles) и планетезема-
лий, которые сами образовались из мелких пыле-
вых частиц, то можно с достаточной уверенно-
стью предположить, что протопланетный диск
содержал массу пыли, как минимум, в несколько
масс Земли. Также из аналитических и числен-
ных моделей образования планет следует, что
значительная часть пыли не вошла в состав пла-
нет, а была вынесена из внутренней области Сол-
нечной системы давлением излучения и звезд-
ным ветром. В итоге эта пыль вошла в состав Об-
лака Оорта, где кроме пыли присутствуют также в
большом количестве ледяные тела разного мас-
штаба.

Свидетельством наличия в Солнечной системе
пыли является зодиакальный свет. Он обусловлен
пылью во внутренней области Солнечной систе-
мы, куда она была вынесена кометами из облака
Оорта [23, 24], образовалась в результате дробле-
ния астероидов в поясе астероидов [25, 26] или
поступила из пояса Койпера некометными спо-
собами [27, 28]. Астероидную пыль по ее проис-
хождению можно назвать пылью второго поко-
ления [29]. Эволюция в Солнечной системе пы-

≤0.02
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левых потоков, созданных кометами, была
рассмотрена в работе [30]. Миграция пыли в Сол-
нечной системе и формирование зодиакального
облака описаны в обзоре [31]. Мы также рассмат-
риваем перенос пыли из облака Оорта, но за счет
другого эффекта – рассеяния пылинок на ПЧД.
Поэтому нас, прежде всего, интересует вопрос о
том, как много пыли сконцентрировано во внут-
реннем облаке Оорта. Согласно оценке, сделан-
ной в работе [32] на основе данных по наблюде-
нию долгопериодических комет, масса комет в
облаке Оорта составляет 1–5 масс Земли. В каче-
стве разумной гипотезы можно предположить,
что такой же порядок величины имеет общая мас-
са неводяной пыли.

Наблюдения в ИК-диапазоне теплового излу-
чения пыли с помощью космического телескопа
IRAS позволили получить данные (подтвержден-
ные также в наблюдениях COBE и Spitzer) о пыли
в области формирования зодиакального света
[33]. Пыль в Солнечной системе можно регистри-
ровать с помощью радиотелескопов, предназна-
ченных для исследования реликтового излуче-
ния. Такие исследования, для которых пыль яв-
ляется источником мешающего фона, начали
проводиться еще в период работы телескопа
COBE. Данные наблюдения пыли в Солнечной
системе телескопом Планк приведены в работе
[34], однако по имеющимся данным пока сложно
оценить общую массу пыли во внутреннем Обла-
ке Оорта, поскольку на больших расстояниях от
Солнца нагрев пыли становится слабым.

Прямые наблюдения с космического аппарата
STEREO (Solar TErrestrial RElations Observatory)
дают значение потока нанопыли (пылинок с мас-
сами  кг) на уровне  мкг м–2 год–1

[35], однако этот компонент космической пыли,
если он образован металлическими или графито-
выми соединениями, короткоживущий (быстро
выметается), и поэтому, вероятно, обязан сво-
им происхождением процессу фрагментации

−∼ 2410 −∼ × 63 10

малых тел Солнечной системы. Еще одним пря-
мым наблюдением пыли является подсчет пы-
линок космического происхождения во льду
Антарктиды. Как уже было сказано выше, этот
подсчет дает для потока пыли вблизи Земли ве-
личину  мкг м–2 год–1 [14].

Существенное влияние на величину потока
пыли вблизи орбиты Земли должен оказывать вид
распределения пылевых частиц по их размерам
(массам). Лишь частицы с размерами более
10 мкм (и неметаллические неграфитовые части-
цы с размерами  мкм) не испытывают замет-
ного влияния радиационного давления [22].
Функция распределения частиц во внутреннем
облаке Оорта неизвестна, и косвенно о ней мож-
но судить только по распределению кометной
пыли на меньших расстояниях от Солнца, но дан-
ный метод не дает надежных сведений о свобод-
ной пыли во внутреннем Облаке Оорта. Ввиду
имеющихся неопределенностей, далее под пол-
ной массой пыли подразумевается только полная
масса тех частиц, которые слабо подвержены вли-
янию радиационного давления.

Таким образом, полная масса и распределение
пыли во внутреннем Облаке Оорта остаются в на-
стоящее время по большей мере свободными па-
раметрами. Для расчета, демонстрирующего воз-
можную ожидаемую величину потока пыли, мы
выбрали одну простую модель, и все модельные
предположения перечисляются далее в тексте.
В качестве рабочего примера мы построим мо-
дельное распределение пыли, по конфигурации
напоминающее тор, но с поперечным сечением,
которое ограничено двумя прямыми линиями и
двумя концентрическими окружностями с радиу-
сами  и . Сечение плоскостью, проходя-
щей через Солнце и нормалью к планетному дис-
ку, показано на рис. 1.

Орбиты пылинок лежат в плоскостях, прохо-
дящих через Солнце. На рис. 1 показано сечение

∼ −3.0 5.6

≤0.02

minR maxR

Рис. 1. Поперечное сечение пылевого облака тороидальной формы. Штриховая линия показывает сечение одной из
плоскостей, в которых лежат орбиты пылинок. Вектор  – нормаль к этой плоскости, образующая угол  с нормалью
к плоскости планетного диска.

Sun
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одной из таких плоскостей, имеющей вектор нор-
мали . Предполагаем, что угол  между  и
нормалью к планетному диску ограничен интер-
валом . То есть наше распределение
по орбитам в общем случае имеет тороидальную
форму и становится сферически симметричным
только при  (если учитывать движение по
орбитам в двух направлениях). Предполагаем
далее, что статистическое распределение орбит
соответствует заметаемым вектором  телес-
ным углам. Если ввести сферическую систему
координат с углами  и , то распределение по
углам, характеризующим направление вектора

, примет вид

(1)

Обозначим через  функцию распределения
пылинок по большим полуосям  и эксцентриси-
тетам  их орбит, предполагая, что 
при интегрировании по всей допустимой обла-
сти. Радиальное расстояние от  до  пылин-
ка проходит за время  дважды за свой орбиталь-
ный период , поэтому массовое распределение
пыли по радиусу имеет вид

(2)


N θ


N

θ θmax0 < <

θ πmax =


N

φ θ


N

θφ θ − φ θ
π − θ1

max

sin= .
2 (1 cos )

P d d d d

( , )f a e
a

e  ( , ) = 1f a e dade

r +r dr
dt

T

φ θ1
2= ( , ) ,M

dtdF Pd d f a e dade dr
Tdr

где согласно [36]

(3)

а полная энергия на единицу массы

(4)

Величина  дается известным уравнением
движения по эллиптической орбите [36]:

(5)

где , а связь углового момента на еди-
ницу массы  с другими переменными имеет вид:

(6)

Рассмотрим теперь условия, при которых ор-
бита пылинки лежит внутри тороидального
распределения и проходит через точку на рассто-
янии  от Солнца. Эти условия имеют вид:

(7)
Два внешних условия определяют всю область
определения функции распределения. На рис. 2
она ограничена осью  и кривыми, проходя-

π
ε


1/2 3/2= ,
2 | |

GM
T

ε − −v  
2

= = .
2 2

GM GM
r a

/dt dr

ε − − 2 2

1= ,
2[ ( )] /

dt
dr u r l r

− = /u GM r
l

ε+


2

2 2
2= 1 .le

G M

r

≤ − ≤ ≤ + ≤min max(1 ) (1 ) .R a e r a e R

= 0e

Рис. 2. Четырехугольная искривленная область, ограниченная сплошными кривыми, содержит допустимые парамет-
ры распределения для пылинок, двигающихся внутри тороидального распределения и проходящих через точку на рас-
стоянии  от Солнца в случае .
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щими через точки  и . Предполо-
жим, что реализуется самый простой случай 
= const, тогда из условия , инте-
грируя по указанной выше области, получаем

(8)

где мы обозначили .
Условию (7) соответствует четырехугольная

искривленная область, ограниченная кривыми
на рис. 2 для случаев  (и аналогичная об-
ласть при ). При численном исследовании
рассеяния пылинок на ПЧД необходимо выби-
рать массив точек вблизи от орбиты ПЧД и рас-
смотреть пылинки, проходящие через эти точки
по различным направлениям с различной скоро-
стью. Если точка пространства задана, то распре-
деление пылинок по орбитам имеет область пара-
метров в указанной искривленной четырехуголь-
ной области, а также различные переменные
параметры  и  для наклона орбиты (направле-
ния нормального вектора).

Выражение  можно преобразовать к
следующему удобному виду:

(9)

Если проинтегрировать распределение по всем ,
, , , то можно получить массовое распределе-

min( ,0)R max( ,0)R
=f

 ( , ) = 1f a e dade

−
    −        

1
max max

max min
max min

= ln ln ,R af R R
a R

+max min max= ( )/2a R R

max<r a
max>r a

φ θ

(1/ ) /T dt dr

( )π  − − 

1/2

3/2 1/222

1 1= .
2 1 /

dt r
T dr a e r a

φ
θ e a

ние пылинок по радиусу . Интегрирова-
ние по ,  тривиально, а численное интегрирова-
ние по четырехугольным искривленным обла-
стям производится путем разбиения интеграла на
три части для каждого из случаев  и

. В двойных интегралах внутреннее инте-
грирование по  производится аналитически, а
внешнее интегрирование по  выполняется чис-
ленным путем. В результате получаем распреде-
ление , показанное на рис. 3. Для примера
положено  а.е. и  а.е. (этот
интервал содержит ПЧД). Для расчета плотности
необходимо разделить  на .

Интегрируя  по  от  до , с точ-
ностью до вычислительных ошибок получаем

.

3. РАССЕЯНИЕ ПЫЛИНОК: 
ЧИСЛЕННЫЙ РАСЧЕТ

Предположим, что орбита ПЧД лежит в плос-
кости, характеризуемой нормальным вектором

, и имеет параметры орбиты  и . Орбита
ориентирована на плоскости определенным об-
разом, и планета имеет некоторый начальный
угол орбитального движения. Средние параметры
орбиты ПЧД выбираем в соответствии с работами
[1, 15], но рассматриваем несколько различных
вариантов параметров, отличающихся от сред-
них.

/MdF dr
φ θ

max<r a
max>r a

e
a

/MdF dr
=min 100R =max 5000R

/MdF dr π 24 r

/MdF dr r minR maxR

 ( / ) = 1MdF dr dr


0N 0a 0e

Рис. 3. Модельная массовая функция распределения пылинок по радиусу во внутреннем облаке Оорта.
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Введем две декартовы прямоугольные систе-
мы координат с центром в Солнце: (1) барицен-
трическую систему координат , у которой
ось  направлена вдоль оси планетного диска, и
(2) систему координат , у которой оси  и

 лежат в плоскости орбиты ПЧД. Одну систему
координат можно перевести в другую путем вра-
щения на угол  в плоскости  и на угол  отно-
сительно оси . Преобразование компонента ра-
диуса-вектора при этом имеет вид

(10)

В координатах  уравнения движения
ПЧД [36]

(11)

где параметр  за орбитальный период изменяет-
ся от 0 до . Переменная  и время  связаны
уравнением Эйлера, но нам его решать не потре-
буется. В процессе численных расчетов указан-
ный интервал  разбивается на множество шагов,
и каждому приращению  соответствует прира-
щение

(12)

В численном алгоритме суммируются потоки пы-
ли, направленные внутрь орбиты Земли, произ-
водимые ПЧД по мере ее движения по орбите с
учетом длительности  каждого шага. Скорость
ПЧД  в системе  находится путем диффе-
ренцирования по времени уравнения (12) и пре-
образования по формулам (11).

Пусть ПЧД в некоторый момент находится в
точке с радиусом-вектором . Рассмот-
рим пылинку, двигающуюся вблизи этой точки
со скоростью  по орбите с параметрами , .
Скорость пылинки  образует с  угол :

(13)

Для каждого  в общем случае имеются по два уг-
ла , за исключением точек  и ,
где всегда . Зная ,  и , легко найти аб-
солютную величину скорости , и затем с помо-
щью ф-лы (13) можно найти компонент скорости

 вдоль  и компонент  перпендикулярно .
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Структура пылевого облака во внешней обла-
сти Солнечной системы остается пока неизвест-
ной. В численном расчете мы будем использовать
распределение пыли (2) в сферически симмет-
ричном случае, когда . Это даст нам кон-
сервативную оценку, т.к. в случае пылевого обла-
ка, сильнее сконцентрированного к плоскости
планетного диска, плотность пыли вблизи орби-
ты ПЧД будет выше (при той же общей массе пы-
ли), и, соответственно, генерируемый поток пы-
ли у Земли будет больше. В случае сферически
симметричного распределения пыли перпенди-
кулярный компонент  имеет равновероятные
направления при вращении относительно . Для
задания перпендикулярного компонента мы вве-
дем базис из векторов

(14)

где  – единичный вектор вдоль на-
правления оси . Тогда скорость пылинки выра-
жается следующим образом:

(15)

где угол  принимает случайные значения и
“разыгрывается” методом Монте-Карло.

Рассеяние пылинок гравитационным полем
ПЧД мы будем рассматривать в приближении
гравитационного маневра, когда за время рассея-
ния гравитационное поле Солнца можно не учи-
тывать, т.к. рассеяние, ведущее к попаданию пы-
линок в область орбиты Земли, происходит лишь
на достаточно малом расстоянии от ПЧД. Перей-
дем в систему покоя ПЧД. В этой системе пылин-
ка имеет скорость  и некоторый при-
цельный параметр . Введем вектор  с длиной 
и направлением от ПЧД к пылинке в момент ми-
нимального сближения в том случае, если бы не
было рассеяния. Вектор  можно задать путем из-
менения параметров орбиты пылинки , ,  в
некоторых малых интервалах, но в численном
расчете более удобным методом являются фикса-
ция средних значений , ,  и прямое варьиро-
вание величины и направления . С этой целью
введем два единичных вектора, перпендикуляр-
ных  и друг другу:

(16)

Компоненты  в этом базисе задаются как
, , где интервал угла  и ве-

личина  разбиваются на множество мелких ин-
тервалов с дальнейшим суммированием потока
частиц пыли по всем элементам разбиения.
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Прицельный параметр связан с углом рассея-
ния следующим соотношением [36]:

(17)

Скорость пылинки после рассеяния

(18)

а скорость пылинки после рассеяния в системе
:

(19)

Зная радиальное расстояние  и скорость , по
формулам (4) и (6) рассчитываем итоговые пара-
метры орбиты пылинки , . Если ,
где  – радиус орбиты Земли, то мы делаем вы-
вод, что пылинка попадает в область орбиты Зем-
ли и дает вклад в поток пыли у Земли. В процессе
численного моделирования за один орбитальный
период ПЧД вычисляется сумма

(20)

где слагаемые  соответствуют подсистемам пы-
ли, изначально двигающимся с различными ско-
ростями  и “разыгрываемым” методом Монте-
Карло, а слагаемые  соответствуют суммирова-
нию по величинам и направлению прицельного
параметра. Интервал времени  соответствует
интервалу изменения параметра  согласно (12).
Орбитальные периоды  пылинок на новых ор-
битах, которые необходимо учитывать для рас-
чета потока пыли у Земли, выражаются через
итоговую большую полуось . В сумме (20) мы
оставляем только те слагаемые, для которых

. Суммируя по интервалам  за орби-
тальный период, мы находим общий поток пыли
за орбитальный период, и затем полный поток,
который был создан за время существования
Солнечной системы. Для пересчета создаваемого
потока пыли к потоку на Земле необходимо учи-
тывать долю времени, которую пылинки в тече-
ние своего орбитального периода проводят внут-
ри орбиты Земли, и характерную скорость пыли-
нок в этой области.

Для описанного расчета необходимо найти ве-
роятность выброса пылинки с орбиты за счет пе-
ременного гравитационного поля системы Солн-
це–Юпитер (другие планеты дают меньший
вклад), или, иными словами, время жизни пы-
линки на орбите , что является темой следую-
щего раздела.
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2= ctg .
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4. ВРЕМЯ ВЫБРОСА С ОРБИТЫ

Рассмотрим пылинку, которая после рассея-
ния на ПЧД перешла на орбиту, заходящую
внутрь орбиты Земли, т.е. . Во внут-
ренней области орбиты эта пылинка будет под-
вергаться воздействию гравитационных полей
планет, прежде всего, Юпитера, и ее орбита нач-
нет эволюционировать. Поскольку тесные сбли-
жения с Юпитером маловероятны, эволюция ор-
биты будет происходить малыми шагами при
каждом пролете пылинки через центральную об-
ласть Солнечной системы. И, так как при каждом
пролете Юпитер практически случайно оказыва-
ется по разные стороны от траектории пылинки,
он оказывает воздействия разных знаков, и про-
цесс эволюции орбиты будет идти диффузион-
ным образом. Для точного численного расчета
этого процесса требуются большие вычислитель-
ные ресурсы, поэтому в данной работе мы огра-
ничимся аналитической оценкой в диффузион-
ном импульсном приближении с адиабатической
поправкой.

Характерное расстояние пылинки от Юпите-
ра , когда на нее происходит воздействие, име-
ет порядок радиуса орбиты Юпитера , а
характерное время движения от орбиты Юпите-
ра к орбите Земли и обратно составляет

, где  – орбиталь-
ный период Юпитера. На пылинку с массой 
Юпитер воздействует с силой . По-
скольку скорость пылинки при пролете орбиты
Юпитера в среднем в  раза больше орбиталь-
ной скорости Юпитера, при использовании им-
пульсного приближения требуется учесть адиаба-
тическую поправку. Поправка в форме Вейнберга
[37] имеет величину . Воз-
действие Юпитера в течение времени  приведет
к изменению удельного углового момента пылин-
ки на величину

(21)

В диффузионном приближении изменение квад-
рата удельного углового момента за время  со-
ставляет

(22)

где суммирование идет по каждому пролету пы-
линки через внутреннюю область Солнечной си-
стемы, и учтено, что только примерно в половине
случаев Юпитер оказывается в той части своей
орбиты, где он может оказывать влияние на угло-
вой момент пылинки.

− E'(1 ') <a e R
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Учтем теперь, что рассматриваемые пылин-
ки движутся по очень вытянутым орбитам с

. В этом случае можно записать

(23)

а минимальное расстояние от Солнца,

(24)

зависит только от . Для того, чтобы пылинка по-
кинула область орбиты Земли, необходимо харак-
терное изменение , что соответствует

. Подставляя в (22) и выражая  из (24) при
условии , получаем характерное время,
за которое орбита пылинки выйдет из области ор-
биты Земли,

(25)

Численно

(26)

В рассматриваемых нами случаях время  оказы-
вается всегда меньше времени жизни Солнеч-
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ной системы  млрд. лет, но в общем случае
суммирование потока пыли для каждой области
параметров необходимо выполнять за время

.

Для проверки оценки (21) нами выполнен чис-
ленный эксперимент из  моделирований про-
лета пылинки через внутреннюю область Солнеч-
ной системы. Каждое моделирование начиналось
с конфигурации, когда пылинка находилась на
15 а.е. от Солнца, а начальное положение Юпите-
ра на орбите задавалось генератором случайных
чисел: фаза его движения выбиралась случайным
образом в интервале от 0 до . Большая полуось
орбиты пылинки полагалась равной 500 а.е., а ее
эксцентриситет 0.998 – в этом случае минималь-
ное сближение пылинки с Солнцем составляет
0.5 а.е., т.е. пылинка заходит внутрь орбиты Зем-
ли. Далее прослеживалось движение пылинки и
Юпитера по их эллиптическим невозмущенным
орбитам (изменение углового момента в этой
оценке рассматривается как поправка следующе-
го порядка малости). Для каждого положения пы-
линки и Юпитера на орбитах вычислялся вектор
силы, и по мере движения вычислялось прираще-
ние удельного углового момента

(27)

= 5st

{ }ej= min ,st t t

310

π2

Δ ×
 
1 = [ ]/ .l dt r F m

Рис. 4. Приращение величины удельного углового момента  (в единицах см2/с) при одном пролете через внутреннюю
область солнечной системы в зависимости от начальной фазы положения Юпитера на орбите. Точки представляют
результаты численных моделирований, сплошная линия показывает величину (21) (умноженную на ), а штрихо-
вая – среднее значение модуля  в численном эксперименте (умноженное на ).
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Результат эксперимента показан на рис. 4.
Видно, что в зависимости от положения Юпитера
на орбите есть области большого и малого набора
углового момента. Примерно для 2/3 интервала
начальных фаз орбиты Юпитера набор момента
пылинкой мал, а основная часть набора происхо-
дит примерно для 1/3 начальных положений
Юпитера. Для среднего приращения  получено
хорошее согласие с (21). Численная величина
среднего приращения всего лишь в 1.4 раза превы-
шает значение (21), а среднее время выброса, со-
ответственно, лишь в 1.2 раза больше, что близко
к точности нашего численного моделирования.

Отметим также, что для достаточно крупных
частиц световое давление и эффект Пойнтинга-
Робертсона не важны, поэтому эти эффекты при-
водят к выметанию только очень мелкой пыли с
орбит, проходящих через область орбиты Земли.
В данной работе мы рассматриваем только те до-
статочно массивные пылевые частицы (с разме-
рами  мкм), которые выметаются лишь за счет
гравитационного влияния Юпитера. Рассмотре-
ние более общей задачи требует учета дополни-
тельных факторов и выходит за пределы данной
работы.

5. РЕЗУЛЬТАТЫ
В численном расчете мы для примера исполь-

зовали сферически симметричное распределение

1l

≥10

пыли по орбитальным параметрам, описанное в
разделе 2 с  a.e.,  a.e. Полная
масса пыли в этом облаке  входит в результат
(поток пыли у Земли) как общий множитель, по-
этому мы приводим результаты для случая 
= 5 масс Земли, а для других значений  резуль-
тат может быть получен простым пересчетом. В
расчете использовался описанный в разделе 3 ал-
горитм и время выброса пылинок с орбиты, най-
денное в разделе 4. Результаты расчетов приведе-
ны на рис. 5 и 6. Расчеты были выполнены для
трех значений , 500 и 700 а.е., а промежу-
точные точки кривых представляют собой пара-
болическую интерполяцию.

Как видно из графиков, в случае 
ПЧД с массой  с указанными параметрами
орбиты может создать поток пыли у Земли ве-
личиной  мкг м–2 год–1, а ПЧД с мас-
сой  с указанными параметрами орбиты
может создать поток пыли у Земли величиной

 мкг м–2 год–1, что сравнимо с реально на-
блюдаемым потоком [14]. Таким образом, значи-
тельная часть пыли у орбиты Земли могла быть
направлена в эту область из внутреннего Облака
Оорта при рассеянии на ПЧД (или на 9-й плане-
те). Зависимость от  достаточно сильная, и в
случае  поток еще в несколько раз
меньше (в этом случае в произведенных нами

=min 100R =max 5000R
dM

=dM
dM

=0 300a

⊕= 5dM M
⊕5M

∼ −0.05 0.4
⊕10M

∼ −0.5 3

PBHM
⊕PBH = 1M M

Рис. 5. Поток пыли вблизи орбиты Земли в зависимости от большой полуоси орбиты ПЧД (9-й планеты) в случае ее
массы  для эксцентриситетов орбиты , 0.25 и 0.35 (пунктирная, штриховая и сплошная линии
соответственно).
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расчетах становятся большими вычислительные
погрешности, и результаты мы не приводим).
Малая точность при малой массе  связана с
тем, что в этом случае рассеяние слабое, поэтому
требуется более частая сетка по прицельному па-
раметру . В случае  различие кривых
на рис. 5 сопоставимо с вычислительной погреш-
ностью, но для  точность вычислений
выше, и на рис. 6 виден небольшой рост потока
пыли при увеличении эксцентриситета  орби-
ты ПЧД.

Несмотря на то, что при удалении от Солнца с
расстояний 300 до 700 а.е. плотность пыли в на-
шей модели пылевого облака уменьшается, поток
пыли на Земле растет при увеличении большой
полуоси орбиты ПЧД в этих пределах. Мы объяс-
няем такое поведение тем, что на больших рас-
стояниях орбитальные скорости пылинок мень-
ше, поэтому они могут легче терять поперечный
компонент скорости при рассеянии на ПЧД и на-
чинать падать в сторону Земли.

Пылинки, прилетающие с периферии Солнеч-
ной системы имеют в среднем в  раза большую
скорость, чем пылинки, постоянно обращающи-
еся вокруг Солнца по околоземным орбитам. Та-
ким образом, эти пылинки представляют высоко-
скоростной компонент.

В описанном расчете использовалось модель-
ное сферически симметричное распределение
пыли. Следует отметить, что если пылевое облако
сжато к плоскости эклиптики (как показано на

PBHM

b ⊕= 5dM M

⊕= 10dM M

0e

2

рис. 1), то при той же полной массе пыли в облаке
оно будет иметь большую плотность, и поток пы-
ли вблизи Земли будет в несколько раз больше,
чем получено в нашем расчете.

В данной работе мы говорим лишь о пыле-
вых частицах. Не исключено, что в области
300–700 а.е. от Солнца имеются и кометные ядра
с размерами в сотни метров/километров. Вопрос
о темпе их вброса во внутреннюю область Сол-
нечной системы при взаимодействии с ПЧД тре-
бует отдельного исследования.

6. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

При достаточно консервативном выборе пара-
метров пылевого облака (массы  в пределах

 а.е.) производимый ПЧД в процессе грави-
тационного рассеяния поток пыли на Земле мо-
жет иметь величину  мкг м–2 год–1, который
близок к реально наблюдаемому вблизи Земли
потока пыли  мкг м–2 год–1 [14]. Если
ПЧД имеет меньшую массу, или, если меньше
полная масса пыли, чем полагалось в расчете, то
поток пыли также будет, соответственно, меньше.

Обычно считается, что наблюдаемая пыль
приносится к Земле пролетающими мимо коме-
тами или происходит от столкновений и разруше-
ний объектов в поясе астероидов. Мы видим, что
наличие на периферии Солнечной системы за-
хваченной ПЧД или планеты может создать такой
же по порядку величины поток пыли при нали-

⊕∼5M
∼5000

∼ −0.1 3

∼ −3.0 5.6

Рис. 6. То же, что на рис. 5, для случая .
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чии значительного ее количества во внутреннем
облаке Оорта. Неопределенность в наших расче-
тах связана с сильными неопределенностями в
массе и распределении пыли на расстояниях

 а.е. от Солнца. В настоящее время из-
вестны лишь несколько крупных объектов из
этой области, и можно получить лишь очень при-
ближенные оценки с точностью до порядка вели-
чины. В будущем, когда структура, масса и состав
этого облака будет уточнены, можно будет сде-
лать более надежные предсказания о потоке пыли
во внутренние области Солнечной системы и о
наличии или отсутствии захваченной ПЧД или
планеты.

Если бы рассчитанный поток пыли, произво-
димый ПЧД, оказался бы больше наблюдаемого
потока, то это позволило бы исключить модели
пылевого облака и ограничить массу ПЧД. Даже
небольшой вклад в общий поток рассматривае-
мой высокоскоростной пыли с химическим со-
ставом, отличающимся от состава пыли из пояса
астероидов, может представлять интерес для по-
нимания устройства внутреннего Облака Оорта.
Высокоскоростная пыль вблизи орбиты Земли
может играть также роль в ухудшении функцио-
нирования оптических и других сенсоров на кос-
мических аппаратах.

Конечно, не вся наблюдаемая пыль приходит
из-за орбиты Нептуна. Пылевой компонент име-
ет несколько подсистем (кометная пыль, пыль от
дробления астероидов и др.). Рассматриваемая в
данной статье новая подсистема может давать
лишь малую часть полного потока пыли. Описан-
ный расчет показал, что при достаточно правдо-
подобных предположениях поток пыли из-за ор-
биты Нептуна может быть на уровне наблюдаемо-
го потока, однако нельзя утверждать, что пыль
из-за орбиты Нептуна действительно преоблада-
ет в этом потоке. Она может составлять лишь
очень малую часть, 10% или значительно меньше.
Точная величина, как объяснено выше, зависит
от массы и конфигурации пылевого облака и мас-
сы далекой планеты.

Можно было бы рассмотреть поток пыли не
от захваченной в Солнечную систему планеты
или ПЧД, а от пролетающих через Солнечную
систему объектах из гало Галактики со скоро-
стью  км/с. Расчет, однако, показывает, что
поток пыли от гравитационного воздействия про-
летающих тел планетной массы меньше на не-
сколько порядков. Таким образом, на основе по-
тока пыли нельзя ограничить количество ПЧД
или свободно летающих в Галактике планет. Ве-
роятность захвата в Солнечную систему планеты
или ПЧД с массой порядка 5–10 масс Земли за все
время жизни Солнечной системы очень мала и
составляет  [38]. Но если такой объект
все же был захвачен в Солнечную систему, то, как

∼300 700

∼200

− −∼ −4 310 10

мы показали, он способен создавать на Земле
значительный поток пыли, сопоставимый с тем,
что реально наблюдается.

Приложение А

ПРОСТЫЕ ОЦЕНКИ
Для исследования рассеяния пылинок грави-

тационным полем ПЧД нами был выполнен чис-
ленный расчет. В данном разделе мы покажем,
как поток пыли может быть простым способом
оценен по порядку величины. Пусть характерный
радиус пылевого облака равен , тогда его плот-
ность

(A1)

Рассмотрим пылинку, движущуюся по орбите во-
круг Солнца на расстоянии  со скоростью

, и пусть мимо пылинки на при-
цельном расстоянии  пролетает ПЧД с массой

. Предполагаем, что начальные орбиты как
пылинки, так и ПЧД не круговые, но не очень вы-
тянутые, их эксцентриситет . В этом
случае относительная скорость ПЧД и пылинки

. При пролете пылинка получает буст ско-
рости по направлению к точке максимального
сближения

(A2)

Это выражение является предельным видом им-
пульсного приближения, которое здесь справед-
ливо по порядку величины. Скорость пылинки
после взаимодействия обозначим через . Если
буст скорости в значительной мере скомпенсиру-
ет начальную скорость, то пылинка потеряет уг-
ловой момент и начнет падать почти по направле-
нию к Солнцу по вытянутой орбите. Условие то-
го, что пылинка при сближении с Солнцем
войдет внутрь орбиты Земли, можно найти из
условия сохранения углового момента:

(A3)

где  а.е. – радиус орбиты Земли, а скорость
. Из (A3) получаем

(A4)

Из условия компенсации начальной скорости
пылинки  получаем

(A5)
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Для типичных параметров величина  имеет по-
рядок 3 млн. км. Как следует из (A2), конечная
скорость пылинки составит  лишь для некото-
рого узкого интервала  прицельных параметров

(A6)

Если начальная скорость пылинки была на-
правлена вне плоскости, нормальной к траекто-
рии ПЧД, то после компенсации скорости  пы-
линка получит дополнительную скорость пер-
пендикулярно радиусу-вектору, направленному
от Солнца. Чтобы пылинка при этом все же смог-
ла попасть внутрь орбиты Земли, эта дополни-
тельная скорость не должна превышать . Отсю-
да следует, что только пылинки с начальными
скоростями внутри угла  относительно
указанной плоскости могут попасть внутрь орби-
ты Земли. Напротив, прирост скорости вдоль ра-
диуса-вектора не повлияет на факт попадания
внутрь орбиты Земли и не изменяет порядки ве-
личин.

Собирая вместе сказанное выше, получаем,
что масса пыли, направляемая внутрь орбиты
Земли за единицу времени при рассеянии на
ПЧД, составляет

(A7)

Рассмотрим те пылинки, которые после рассе-
яния на ПЧД начинают пролетать внутри орбиты
Земли. Обозначим через  полный орбитальный
период пылинки после рассеяния, а через  вре-
мя ее нахождения внутри орбиты Земли. Вероят-
ность нахождения пылинки внутри орбиты Земли
можно оценить следующим образом

(A8)

С учетом времени выброса пылинки с орбиты ,
стационарная плотность пыли внутри орбиты
Земли составляет

(A9)

и ее поток

(A10)
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Численно получаем

(A11)
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A PLANET OR PRIMORDIAL BLACK HOLE IN THE OUTER REGION 
OF THE SOLAR SYSTEM AND THE DUST FLOW NEAR EARTH’S ORBIT

Yu. N. Eroshenkoa and E. A. Popovaa,b

aInstitute for Nuclear Research of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
bPulkovo Observatory of the Russian Academy of Sciences, Saint Petersburg, Russia

In recent years, evidence has been obtained that in the outer region of the Solar System (in the inner Oort
cloud) at a distance of ~300–700 AU from the Sun, there may be a captured planet or a primordial black hole.
In this paper, we show that the gravitational scattering on this object of dust particles located in the same re-
gion can transfer them to new elongated orbits reaching the Earth’s orbit. With the mass of the captured object
of the order of 5–10 Earth masses, the calculated dust f low near the Earth is ~0.1–3 μg m–2 year–1 is com-
parable in order of magnitude with the observed flow. This effect gives a joint restriction on the parameters
of the captured object and on the amount of dust in the Oort cloud.

Keywords: Solar system, 9th planet, cosmic dust, meteoroid, primordial black holes
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Исследована локализация зон возникновения КВМ на Солнце в период с ноября 2006 по февраль
2007 г. по каталогу SOHO. Описан метод сопоставления таких зон с активными областями (АО) как
на видимом, так и на невидимом полушариях Солнца. Показано, что простое линейное продолже-
ние проекций траектории движения КВМ на Солнце во многих случаях проходит мимо АО. 63.5%
КВМ удалось привязать к АО, 19% – не удалось, а для 17.5% должен быть сделан выбор между АО и
факельными площадками, где пятна наблюдались на 1–3 оборота Солнца раньше. Обсуждается ги-
потеза, что смещение начала траектории движения КВМ от центроида АО связано с несимметрич-
ностью расположения магнитного жгута, на основе которого формируется КВМ, относительно АО:
одно основание жгута находится вблизи сильных магнитных полей пятен, второе – в области сла-
бых полей на периферии или за пределами АО.

Ключевые слова: корональные выбросы массы, активные области, пятна на Солнце
DOI: 10.31857/S0004629923100080, EDN: STHYAG

1. ВВЕДЕНИЕ

Корональные выбросы массы (КВМ) явля-
ются наиболее энергичными явлениями на
Солнце (помимо сильных солнечных вспышек)
и в настоящее время считаются основным фак-
тором, воздействующим на космическую пого-
ду в окрестностях Земли. КВМ были обнаруже-
ны в 70-х годах прошлого века американской
внеатмосферной обсерваторией ОSO-7 и затем
интенсивно изучались с помощью коронографов,
установленных на космических аппаратах (Sky-
lab, SMM, SOHO и др.) [1]. Масса КВМ достигает
1.5 × 1012 кг, размеры превышают радиус Солнца,
а скорости наиболее быстрых из них могут дости-
гать значений ~3000 км/с [2]. В то же время суще-
ствуют выбросы и значительно меньших масшта-
бов, вплоть до эрупций мини-волокон.

Исторически, однако, первыми были обнару-
жены возмущения космической погоды (1700-e го-
ды) по косвенным данным – солнечным пятнам,
полярным сияниям и геомагнитным бурям. Затем
были открыты солнечные вспышки (XIX век) и
явления, связанные с солнечными энергичными
частицами (SPЕ, ХХ век). Только после изучения
этих феноменов удалось объединить их в одно
физически взаимосвязанное явление [1].

Мощные вспышечные явления, сопровождае-
мые КВМ, способны сильно возмущать магнито-

сферу Земли, порождая геомагнитные бури.
Рентгеновское излучение сильных вспышек, в
свою очередь, оказывает непосредственное влия-
ние на ионосферу Земли, вызывая ионизацию ее
верхних слоев, изменяя ее проводимость и приво-
дя к другим сложным, в том числе и химическим,
процессам.

В настоящее время феномен КВМ продолжает
интенсивно изучаться с помощью космических
аппаратов в целях прогнозирования прихода вы-
бросов к Земле, поскольку изучение космической
погоды представляет чрезвычайную важность как
для наземного электронного оборудования и
обеспечения качественной радиосвязи, так и для
межпланетных космических полетов [3, 4].

Выявлена тесная взаимосвязь между КВМ и
солнечными вспышками [5]. Наиболее сильные
события (рентгеновские, протонные и гамма-
вспышки) относятся к разряду самых мощных
проявлений солнечной активности. Они проис-
ходят в сложных активных областях (АО) и прак-
тически всегда сопровождаются появлением
ускоренных частиц в гелиосфере и формировани-
ем КВМ. По современным представлениям, од-
ним из основных механизмов ускорения частиц в
больших солнечных вспышках является выделе-
ние свободной магнитной энергии в токовых сло-
ях в результате процесса магнитного пересоеди-
нения с последующим стохастическим ускорени-
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ем частиц вследствие развития неустойчивостей
плазмы [6]. Еще один механизм ускорения частиц
во вспышках (особенно в протонных явлениях)
связан с ускорением частиц на фронтах ударных
волн, которые возникают, когда КВМ, покидая
АО, распространяются в короне и межпланетной
среде. К возникновению сильных вспышек и свя-
занных с ними КВМ приводит нарушение равно-
весия магнитных структур в АО в процессе их
эволюции. При непрерывном воздействии
сдвиговых (и других) движений оснований маг-
нитных петель вдоль нейтральных магнитных
линий волокна (протуберанцы), расположен-
ные над нейтральной линией, теряют устойчи-
вость и поднимаются вверх с ускорением, при-
водя к открыванию магнитной структуры в АО
и формируя ядро КВМ.

Проблема определения областей зарождения
КВМ на Солнце возникла с момента их открытия
и окончательно не решена до сих пор [1, 5, 7–9].

Кинематические характеристики КВМ во
внутренней и внешней короне, несущие инфор-
мацию о свойствах их источников, изучались в
работе [10]. Области источников 59 изученных
КВМ были отождествлены как АО, активные
протуберанцы или области эрупции протуберан-
цев. Было также показано, что области источни-
ков КВМ оставляют своеобразные “отпечатки” в
статистических корреляциях между разными ки-
нематическими параметрами КВМ.

Подробно изучались области источников
вспышек и КВМ в работе [11], в которой просле-
живалась эволюция 19 выходящих из-за восточ-
ного лимба АО от их рождения до генерации пер-
вых больших вспышек или КВМ. Показано, что
11 КВМ образовались на так называемой столк-
новительной линии раздела полярностей (PIL)
между близкими друг к другу магнитными бипо-
лями. Столкновения сопровождались сдвигами и
гашениями магнитных потоков, развивающими-
ся на PIL, причем в 84% случаев длина “области
столкновения” превышала 18 Мм. Было найдено
также, что балл вспышек положительно коррели-
рует с длиной участка активной PIL.

Таким образом, принято считать, что часть по-
пуляции КВМ связана с АО, тогда как другая
часть – с эрупцией волокон [12]. Согласно дан-
ным [13], 85% КВМ связаны с АО, 15% – со спо-
койными областями и эрупцией волокон, 44% – с
эрупцией волокон в АО (здесь следует оговорить-
ся, что статистика цитируемого исследования не-
велика – всего 32 события).

Сопоставление КВМ с сильными вспышками
приводит к следующим выводам. Вероятность
возникновения КВМ зависит от продолжитель-
ности связанной с ним вспышки: для вспышек,
длящихся менее часа, такая вероятность равна
26%, для длительных вспышек (более 6 ч) – 100%

[14]. Поскольку сильные вспышки наблюдаются
только в АО (преимущественно крупных), это
лишний раз подчеркивает важную связь КВМ с
АО. В пользу тезиса о важной связи АО и КВМ го-
ворит и корреляция числа солнечных пятен с ча-
стотой генерации КВМ, а также тот факт, что
КВМ, как правило, возникают в “королевской
зоне” – в диапазоне широт менее 45° [8].

С другой стороны, в период максимума цикла
отмечаются и более высокоширотные КВМ (где
гарантированно не формируются АО). Кроме то-
го, статистика показывает, что среднюю частоту
генерации КВМ на Солнце можно оценить в пре-
делах 1.5–2.1 событий в сутки, хотя наблюдается и
по 6 и более событий в день [7, 8]. Но генерация
КВМ не прекращается (хотя и спадает) даже в ми-
нимуме цикла, – в том числе и тогда, когда пятна
не наблюдаются совсем [8, 9]. Этот факт свиде-
тельствует в пользу утверждения о том, что КВМ
возникают (в том числе) и в областях без пятен.
Впечатляющие примеры порождающей КВМ
эрупции диффузных протуберанцев, располо-
женных вдали от АО, приведены, например, в мо-
нографии Филиппова [9].

В рамках другого подхода классификация
КВМ строится на их принадлежности к тому или
иному типу структур в короне (выделяемых на
уровне поверхности источника) – вдоль пояса ко-
рональных стримеров либо вблизи цепочек стри-
меров. Различие состоит в топологии поля – как
известно, цепочки стримеров разделяют области
с одинаковой магнитной полярностью, тогда как
пояс корональных стримеров лежит между обла-
стями разной полярности. Установлено, что эти
типы КВМ различаются по типичным скоростям
и углам раскрытия [15]. Показано, кроме того, что
места возникновения КВМ тяготеют к нейтраль-
ной линии магнитного поля на поверхности ис-
точника [16]. Многие авторы отмечают также, что
КВМ рождаются вблизи нейтральных линий на
уровне фотосферы, что естественно, поскольку
основой КВМ является магнитный жгут (арка),
чьи основания закреплены в областях с различ-
ными магнитными полярностями. Кроме того,
протуберанцы (включая эруптивные), также рас-
полагаются над нейтральными линиями.

Настоящая работа посвящена изучению во-
проса о локализации мест возникновения
345 КВМ, наблюдавшихся в период с ноября 2006
по февраль 2007 г. В этот период на фазе спада
23 цикла солнечной активности было сравни-
тельно немного АО, что упростило проведение
анализа. С другой стороны, в это же время на
Солнце развивался уникальный комплекс актив-
ности (КА), вызвавший большой интерес иссле-
дователей (см., например, [17, 18]).
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Рис. 1. Фрагмент каталога КВМ по данным коронографов LASCO космического аппарата SOHO.
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2006/12/02 07:12:04 82 46 131 29 0 -61.4*1 ---- ---- 91 

C2 C3 
PHTX 
DST Java 
Movie  

Very 
Poor 
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2006/12/03 06:48:04 108 34 360 341 0 -13.0*1 ---- ---- 106 
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Poor 
Event; 
Only C2  

2006/12/04 04:36:05 104 54 574 480 0 -61.7*1 ---- ---- 94 
C2 PHTX 
DST Java 
Movie  

Only C2  

2. МЕТОДИКА

Данные о КВМ были взяты из каталога [19].

На рис. 1. приведен фрагмент указанного ка-
талога.

Использована авторская компьютерная про-
грамма “Солнцеворот” [20], позволяющая произ-
вольно вращать трехмерную виртуальную каркас-
сферу с нанесенным на нее изображением Солн-
ца (фотосферным снимком, магнитограммой ли-
бо фильтрограммой), и проецировать на нее про-
должение траекторий КВМ до пересечения с
предполагаемым источником. Для определения
направления траекторий движения КВМ исполь-
зовались данные, полученные на космическом
аппарате SOHO [19] (см. столбец 3 в таблице на
рис. 1).

Методика локализации мест генерации КВМ
сводилась к следующему. Для КВМ, происходив-
ших во время сильных вспышек в упомянутом
выше КА, локализация КВМ считалась очевид-
ной. Во всех остальных случаях на изображение
магнитограммы Солнца, нанесенное на каркас-
сферу, проецировалось продолжение траектории
движения КВМ, определенной по данным о по-
зиционных углах проекций КВМ на картинную
плоскость из упомянутого выше каталога. Проек-
ция траектории выглядела как обруч, надетый на
сферу (рис. 2).

Если вблизи продолжения траектории КВМ на
диске Солнца (в пределах до 3–5 гелиографиче-
ских градусов) оказывалась область сильных маг-
нитных полей АО, то принималась гипотеза о
том, что КВМ сформировался в данной АО. При
неоднозначности выбора учитывалось возмож-
ное влияние эффекта проекции: как правило, уг-
лы раскрытия КВМ (их значения взяты в каталоге
SOHO, столбец 4 на рис. 1) оказываются больше в
тех случаях, когда источник находится ближе к
центру диска, чем в случае генерации выброса
вблизи лимбов. Кроме того, учитывалась возмож-
ность того, что на первом этапе распространения
в нижней короне выброс может двигаться с от-
клонением от радиального направления. Это об-
стоятельство увеличивает дисперсию при опреде-
лении места образования КВМ по данным о на-
правлении его движения в верхней короне,
полученным по изображениям с коронографов
SOHO. Кроме того, учитывалось, что изменение
направления движения КВМ в ходе распростра-
нения в нижней гелиосфере воздействует на ви-
димые форму и угловые размеры выброса, наблю-
даемого в картинной плоскости.

Статистика проанализированного набора
КВМ говорит о том, что в ряде случаев (но далеко
не всегда) источники сильных магнитных полей
АО оказывались точно на продолжении оси
КВМ. В таких ситуациях формулировался вывод
о том, что КВМ сформировался непосредственно
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в области пятен или флоккулов (факельных пло-
щадок) конкретной АО. Однако такими случаями
ситуация не исчерпывалась.

Напротив, продолжение проекции траектории
КВМ часто проходило с заметными отклонения-
ми (как правило, более десяти гелиографических
градусов) от АО. По магнитограммам SOHO была
выявлена связь таких отклонений с геометрией
взаимного расположения магнитных полюсов
друг относительно друга, а также относительно
направления траектории движения КВМ. Кроме
того, было выявлено влияние угла наклона пе-
тельных структур, предположительно порождаю-
щих КВМ, к поверхности Солнца по изображе-
ниям верхней короны, полученным инструмен-
тами SOHO. Исходя из гипотезы о том, что
развитие КВМ происходит в форме раздуваю-
щейся магнитной арки, в общем случае изначаль-
но наклоненной к поверхности Солнца, произво-
дились расчет и привязка предполагаемого ис-
точника КВМ к координатам оснований таких
петель в гелиографической системе координат.
Чем больше оказывался наклон магнитных арок в
АО, предположительно порождавшей КВМ, к ло-
кальной поверхности Солнца, а также чем боль-
ше была длина петель в этой АО, тем на большем
расстоянии от предполагаемого источника собы-

тия оказывалась проекция траектории КВМ на
каркас-сфере.

Важным фактором при решении вопроса о ло-
кализации мест генерации КВМ оказались также
топология и ориентация петель в АО. Таким об-
разом, если учитывать только случаи с “идеаль-
ным” пересечением АО и продолжения траекто-
рии КВМ, локализация места события во многих
случаях оказалась бы затруднена.

Был выполнен анализ возможных вариантов
областей генерации КВМ как на видимом, так и
на невидимом полушариях Солнца, поскольку
коронографы SOHO демонстрируют движение
КВМ в картинной плоскости, а сам диск Солнца
вплоть до нижней короны закрыт маской короно-
графа, и изначально (за редкими исключениями
сильных вспышек) неизвестно, на видимом или
невидимом полушарии Солнца возник КВМ. Для
изучения ситуации на невидимом полушарии
Солнца использовались изображения, получен-
ные за неделю до либо через неделю после даты
наблюдения КВМ, что позволяло восстанавли-
вать всю поверхность Солнца и анализировать
объекты, находившиеся в момент генерации
КВМ на продолжении оси движения выброса на
невидимом полушарии с естественной оговоркой
о влиянии фактора эволюции АО.

Рис. 2. Скриншот интерфейса программы “Солнцеворот”. Используется текстура магнитограммы Солнца, красная
линия – проекция оси КВМ на солнечную поверхность.
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Был составлен каталог всех наблюдавшихся в
исследуемый период КВМ, дополненный изобра-
жениями фрагментов магнитограмм и снимков
фотосферы, через которые проходило продолже-
ние траектории КВМ (рис. 3).

В ряде случаев ситуация по-прежнему остава-
лась неоднозначной. Были выявлены случаи, ко-
гда продолжение проекции траектории КВМ
проходило поблизости от двух АО, иногда распо-
ложенных в разных (видимом и невидимом) по-

Рис. 3. Фрагмент рабочего каталога КВМ, содержащего области – кандидаты, возможно, генерировавшие данный
КВМ.
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лушариях Солнца. Кроме того, имелись приме-
ры, когда вблизи продолжения траектории КВМ
на диске Солнца не наблюдалось ни одной груп-
пы пятен. В таких случаях по обе стороны от оси
КВМ по магнитограммам Солнца осуществлялся
поиск старых факельных площадок, где не было
пятен, но присутствовали бы усиленные магнит-
ные поля факелов. Когда удавалось найти такие
области, с учетом этого и других указанных выше
факторов принималось решение, что данная об-
ласть без пятен является источником КВМ.

3. РЕЗУЛЬТАТЫ

Результаты приведены в табл. 1.
Всего 63.5% от общего числа КВМ в рассмат-

риваемый период удалось однозначно привязать
к группам пятен. Это означает, что проекции про-
должений траекторий КВМ проходили точно че-
рез АО с пятнами либо вблизи их (ближе, чем в
10 гелиографических градусах), при этом альтер-
нативные варианты не просматривались. Таких
событий оказалось 219 (первый столбец таблицы).

Всего 19% от общего числа КВМ оказалось не-
возможным привязать к каким-либо группам пя-
тен. Это означает, что проекции продолжений
траекторий КВМ не пересекали никакие группы
пятен и не проходили ближе, чем в 10 гелиогра-
фических градусах от них. В этих случаях привяз-
ка осуществлялась к магнитным полям АО без
пятен, через которые, или вблизи которых прохо-
дили проекции продолжений траекторий КВМ
(второй столбец таблицы, 66 случаев).

Кроме того, 17.5% от общего числа КВМ не до-
пускали однозначной локализации: продолжение
проекции траектории КВМ проходило одновре-
менно и через АО, и через факельные площадки
без пятен, аналогичные по структуре тем, для ко-
торых в других случаях решение о локализации

было принято. Данные о таких примерах приве-
дены в третьем столбце табл. 1. Корректное реше-
ние о привязке таких КВМ к той или иной АО не
могло быть обосновано. В реальности КВМ, со-
держащиеся в третьем столбце, должны попол-
нить либо первый, либо второй столбцы. Ввиду
их относительно малочисленности (менее 18%,
60 случаев), они не должны существенно влиять
на общую картину распределения.

На рис. 4 приведены распределения КВМ по
углам раскрытия. На верхней панели представле-
ны случаи, когда места формирования КВМ были
отождествлены с группами пятен, на нижней па-
нели – случаи, когда КВМ возникали в областях в
отсутствие пятен.

Несмотря на то, что статистика невелика,
усматривается тенденция к различиям в положе-
ниях максимумов распределений: КВМ, возник-
шие в АО, отличаются преимущественно бóль-
шими углами раскрытия по сравнению с КВМ,
которые формировались в областях без пятен.
Это различие, с точки зрения авторов, является
дополнительным доводом в пользу корректности
применявшейся методики.

Рассмотрим подробнее полученные данные.
Вполне обоснованной, с точки зрения авторов,
выглядит гипотеза о том, что КВМ, локализован-
ные в магнитных полях беспятенных АО, могли
быть на самом деле связаны с полноценными АО,
содержащими пятна, но существовавшими на тех
же гелиографических координатах ранее. Для
проверки этой гипотезы была рассмотрена эво-
люция беспятенных областей, где возникали
КВМ, на три кэррингтоновских оборота вперед и
на три оборота назад от оборота, когда наблюдал-
ся КВМ. Итоги приведены в табл. 2.

Из табл. 2 видно, что в подавляющем боль-
шинстве случаев КВМ связаны с АО на стадии су-
ществования в них пятен. В трех последних

Таблица 1. КВМ в январе 2006–феврале 2007 г.

Число КВМ в АО Число КВМ вне АО Число КВМ либо 
в АО, либо вне АО Общее число КВМ

Ноябрь 2006 86 7 1 94
Декабрь 2006 28 18 9 55
Январь 2007 73 18 19 110
Февраль 2007 32 23 31 86
Итого 219 66 60 345

Таблица 2. Связь КА с АО

За 3 оборота За 2 оборота За 1 оборот Одновременно 
с пятнами

Через 
1 оборот

Через 
2 оборота

Через 
3 оборота

Число случаев 0 6 8 219 15 11 4
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столбцах таблицы приведено число КВМ, воз-
никших соответственно спустя 1, 2, 3 кэррингто-
новских оборота после оборота, когда в АО суще-
ствовали пятна, – в пределах факельной площад-
ки, сохранившейся на месте исчезнувших пятен.
Во втором, третьем и четвертом столбцах указано
число КВМ, наблюдавшихся соответственно за 1,
2 и 3 оборота до появления пятен на этом месте.
Видно, что АО, понимаемые в широком смысле,
остаются предпочтительным местом для возник-
новения КВМ даже после исчезновения в них пя-
тен. Способность генерировать КВМ остается у
АО, постепенно спадая, на протяжении как ми-
нимум трех оборотов после исчезновения пятен.
При этом соответственно уменьшаются попереч-
ные градиенты магнитного поля на нейтральной
линии и соответственно этому изменяется мор-

фология хромосферных образований на этой ли-
нии – от флоккульного коридора и волокна АО к
каналу волокна и диффузному волокну (протубе-
ранцу) [21].

Интересными выглядят немногочисленные
случаи, когда КВМ возникали за 1–2 солнечных
оборота до появления пятен в АО (третий и чет-
вертый столбцы табл. 2). Эта небольшая популя-
ция КВМ потребовала дополнительного анализа.
Выяснилось, что подобные случаи связаны на са-
мом деле с остаточными магнитными полями
старых АО, где спустя оборот или два происходит
повторный выход магнитного потока в виде пя-
тен и факелов новой АО. Если это так, то подоб-
ные случаи из третьего и четвертого столбца
должны быть перенесены в последние столбцы

Рис. 4. Углы раскрытия для КВМ, локализованных в АО (вверху) и вне АО (внизу).
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таблицы, поскольку здесь, очевидно, основную
роль играют остаточные магнитные поля ранее
существовавшей АО, а не еще не наблюдаемые.
Это означает, что обоснованным является рас-
смотрение связи КВМ с ранее исчезнувшей на
этом месте АО, а не с АО, которой еще предстоит
сформироваться в будущем, что выглядит вполне
естественным.

Таким образом, те КВМ, которые были перво-
начально идентифицированы, как не связанные с
АО, в действительности оказались в определен-
ном смысле все-таки связанными с ними: подав-
ляющее большинство таких событий происходит
в АО, хотя и после исчезновения здесь пятен. Ре-
зультаты итогового анализа приведены на рис. 5.

К 219 (63.5% от общего числа) уверенно опре-
деленных случаев связи КВМ с пятенными АО
следует добавить 52 (15%) случая связи с беспя-
тенными АО (рис. 5), поскольку большинство
таких случаев из третьего столбца табл. 1 в дей-
ствительности оказались все-таки связанными с
пятенными АО, но находившимися здесь в
предыдущих оборотах (эффект последействия).
Таким образом, с АО (пятенными или уже беспя-
тенными) оказались связаны 78.5% всех КВМ за
рассматриваемый период. Если в табл. 1 (второй
столбец) указано, что 19% от общего числа КВМ
не связаны с АО, то дополнительный анализ пока-
зал, что почти ¾ от этой популяции событий (15 из
19%) возникли на беспятенных факельных пло-
щадках старых распадающихся АО, где пятна на-
блюдались 1–3 кэррингтоновских оборота назад.

“Спорные” 60 КВМ (17.5% от общего числа)
остаются связанными либо с пятенными, либо
беспятенными АО, и имеющейся информации не
хватает, чтобы сделать окончательный вывод.

Тем не менее оставшиеся 4% от общего числа
КВМ не обнаруживают связи с АО ни в каком
смысле. Это означает, что продолжение проек-
ции траектории КВМ на диске не проходит вбли-
зи хотя бы старых (уже беспятенных) АО либо что
АО здесь были, но более трех оборотов назад.
Кроме того, могут сказываться ограничения ме-
тодики, связанные с тем, что мы не наблюдаем
одновременно всю поверхность Солнца, а изоб-
ражения невидимого полушария Солнца, ис-
пользовавшиеся для анализа, были неизбежно
смещены на неделю относительно даты КВМ.
Отметим также, что в настоящей работе не рас-
сматривался вопрос о связи КВМ с эрупцией
диффузных волокон за пределами АО. Не исклю-
чено, что этот фактор также имеет значение.

4. ОБСУЖДЕНИЕ И ВЫВОДЫ

Связь КВМ со вспышками высоких рентге-
новских классов выглядит очевидной и сомнений
не вызывает. Анализ каталога сильных вспышек,
порождающих на орбите Земли протоны с энер-
гией выше 10 МэВ в потоке, превышающем 10 ча-
стиц в секунду на квадратный сантиметр [19], де-
монстрирует стопроцентную связь: подобные
вспышки всегда сопровождаются КВМ. В част-
ности, все 42 подобных события, зарегистриро-
ванных в 24 цикле солнечной активности, были
связаны с КВМ. При этом 84% таких вспышек
произошли в АО, входящих в состав КА [22].

Сопоставление КВМ с гамма-вспышками на
Солнце приводит к аналогичному выводу: эти два
типа наиболее энергичных проявлений солнеч-
ной активности оказываются тесно связанными:
например, в 24 цикле отмечено 31 гамма-собы-
тие, и все они сопровождались КВМ. Согласно

Рис. 5. Распределение КВМ по типу связи с АО.
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[23], гамма-вспышки в 24 цикле происходили ли-
бо в АО в составе КА, либо (иногда) в индивиду-
альных, но достаточно крупных и сложных АО
вне КА.

Тем не менее настоящее исследование показа-
ло, что имели место и другие случаи: КВМ порож-
дались не очень большими АО, а также возникали
в отсутствие групп пятен в районе старых АО, где
сохранились факельные площадки. Здесь, веро-
ятнее всего, в основе КВМ лежала эрупция высо-
ких диффузных волокон (протуберанцев), кото-
рые никогда не наблюдаются внутри АО.

Примененная геометрическая методика иден-
тификации мест формирования КВМ, безуслов-
но, обладает рядом погрешностей, и в ряде неод-
нозначных случаев решение о привязке КВМ к
той или иной АО, включая “старые” АО без пя-
тен, принималось авторами. Тем не менее основ-
ной вывод не меняется: значительная часть КВМ
порождалась в АО либо вблизи АО.

Следует заметить, что этот вывод может быть
отнесен только к фазе спада цикла. Процентное
распределение зон зарождения КВМ на других
этапах развития цикла может оказаться иным, –
например, на фазе минимума цикла, когда пя-
тен практически нет, а КВМ, тем не менее, воз-
никают.

Вызывает вопрос выявленное заметное боко-
вое отклонение проекций продолжений траекто-
рий движения КВМ от центроидов АО. Случаев,
когда проекция продолжения траектории не пе-
ресекала группу пятен, а проходила в 5–10 граду-
сах от пятен АО (примерно в 60–120 Мм), оказа-
лось много. При этом КВМ, связанные с сильны-
ми вспышками рентгеновского Х-класса возле
долгоживущего пятна в уникальном комплексе
активности [24], согласно использованной мето-
дике, также происходили не в самой АО, а около
этой АО. Это обстоятельство требует дополни-
тельного анализа.

В работе [25] было выполнено детальное ис-
следование девяти сильных солнечных вспышек,
сопровождавшихся КВМ, по данным наблюде-
ний хромосферы в линии Нα. Все эти примеры
продемонстрировали, что на ранней стадии раз-
вития хромосферной вспышки, когда начинают
формироваться эмиссионные вспышечные лен-
ты, наблюдаются, кроме того, специфические
тонкоструктурные эмиссионные образования –
структуры на концах вспышечных лент (СКВЛ),
периферийные структуры (ПС) и отдаленные
уярчения (remote brightenings, или RB). Для объ-
яснения происхождения этих структур авторами
было выдвинуто предположение, что именно так
выглядят основания магнитного жгута, который
позднее трансформируется в тело КВМ. Эта кон-
цепция может быть проиллюстрирована изобра-
жением на рис. 6.

В работах [26, 27] приведено детальное описа-
ние хромосферных вспышечных структур, вы-
звавших сорок лет назад определенное недоуме-
ние – двойная эмиссионная дорожка, быстро вы-
тягивавшаяся по направлению к головному пятну
АО, располагалась в пределах области одного зна-
ка магнитного поля (ПС на рис. 6). Это обстоя-
тельство не позволяло объяснить данный фено-
мен аналогично классической модели вспышеч-
ных лент как цепочки оснований магнитных арок
по обе стороны от нейтральной линии. В работе
[25] эмиссионные периферийные структуры ПС
интерпретируются как цепочки систем вложен-
ных корональных арок, формирующих одно из
оснований будущего КВМ.

Кроме того, во вспышке наблюдались отда-
ленные уярчения (RB), которые рассматривались
как хромосферное проявление второго основа-
ния КВМ. Эти уярчения, расположенные через
экватор к югу от вспышечного КА на расстоянии
200–300 Мм, проявляли себя как группа узлов
усиленной хромосферной сетки, которые суще-
ственно увеличивали яркость во время вспыш-
ки (контраст по отношению к среднему уровню
невозмущенной хромосферы поднимался от
1.28 до 1.73).

Аналогичные примеры еще восьми вспы-
шек, сопровождавшихся КВМ, приведены в ра-
боте [25]. Во всех этих случаях в хромосфере на-
блюдались яркие динамично меняющиеся
эмиссионные спиралевидные структуры на
концах вспышечных лент внутри АО, а также
тонкоструктурные эмиссионные образования –
периферийные структуры и отдаленные уярче-
ния за пределами АО.

Схема формирования КВМ во время сильной
вспышки в крупной АО показана на рис. 7.

Важной особенностью описанных структур
является тот факт, что первоначальный магнит-
ный жгут, судя по всему, является существенно
асимметричным: одно из его оснований находит-
ся в области сильных магнитных полей вблизи
пятен внутри АО и вблизи нейтральной линии
(структура СКВЛ), тогда как второе основание
расположено достаточно далеко (на расстоянии
до 300 Мм), в области факельной площадки
(флоккула), на периферии АО или даже за ее пре-
делами (периферийная структура ПС и отдален-
ное уярчение RB). В результате середина магнит-
ного жгута (в будущем – центр поднимающегося
купола КВМ) оказывается заметно смещенной
относительно центроида группы пятен АО. Эф-
фекты, связанные с наклоном плоскости маг-
нитного жгута и первоначально нерадиального
направления движения КВМ, усиливают этот эф-
фект. В результате может сформироваться впе-
чатление, что КВМ образовался вдали от АО и да-
же не имеет к ней отношения. Данные, получен-
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Рис. 6. Фильтрограммы в линии Нα вспышки 16 мая 1981 г., балл 3В/Х1, фото С.А. Язева, полученное в Байкальской
астрофизической обсерватории (БАО) ИСЗФ СО РАН. Показаны: СКВЛ спиральной формы во время импульсной
фазы вспышки, цепочка отдаленных уярчений RB, двойная полоска эмиссии периферийных структур (ПС).

СКВЛСКВЛСКВЛ СКВЛСКВЛСКВЛ ПСПСПС ПСПСПС

RBRBRB

Рис. 7. Схема крупной вспышки с КВМ. Показаны вспышечные ленты (1), а также хромосферные основания КВМ:
СКВЛ (2) – структуры на концах вспышечных лент, – отдаленные уярчения (remote brightenings) (3). КВМ, опираю-
щийся на СКВЛ и на RB, представлен в виде магнитного жгута (4). Ниже КВМ горизонтальными стрелками показано
образование высоких вспышечных петель.
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ные в настоящей работе, указывают (с точки
зрения авторов) на то, что с учетом изложенных
факторов фактически все выбросы КВМ связаны
с АО: либо во время существования пятен на ос-
нове несимметричной магнитной петли, одно из
оснований которой находится далеко за предела-
ми АО, либо на фазе разрушения АО и исчезнове-
ния пятен внутри факельной площадки, где ней-
тральную линию трассирует диффузное волокно
(протуберанец), способное к эрупции.

Результаты работы могут быть сформулирова-
ны следующим образом.

1. По данным наблюдений коронографами
космического аппарата SOHO в период с ноября
2006 по февраль 2007 г. показано, что подавляю-
щая часть (63.5%) из 345 отмеченных в этот пери-
од КВМ сформировались в районе АО, содержа-
щих пятна.

2. Большая часть КВМ, формально не связан-
ных с группами пятен, обнаруживает, тем не ме-
нее, связь с АО, в которых пятна существовали 1–
3 кэррингтоновских оборота назад. С учетом этих
случаев, доля КВМ, связанных в том или ином
смысле с АО, оказывается близкой к 90%. Для
оставшихся выбросов КВМ недостаточно инфор-
мации, чтобы сделать окончательный вывод.

3. Максимумы распределений значений углов
раскрытия КВМ различаются для случаев воз-
никновения в АО с пятнами и без пятен АО. Для
КВМ, возникающих в АО с пятнами, максимум
распределения лежит в пределах 10–30°, для
КВМ в беспятенных областях максимум распре-
деления – меньше 10°.

4. Смещение области возникновения КВМ от
пятен внутри АО может быть связано с асиммет-
рией магнитного жгута, порождающего КВМ: од-
но основание жгута находится в области сильного
магнитного поля вблизи пятен, второе основание
– в области слабых флоккульных полей на пери-
ферии или за пределами АО.
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TO THE QUESTION OF THE LOCALIZATION 
OF CME GENERATION ON THE SUN

S. A. Yazeva,b and V. M. Tomozovb

aIrkutsk State University, Irkutsk, Russia
bInstitute of Solar-Terrestrial Physics of the Siberian Branch of the RAS, Irkutsk, Russia

The localization of CME occurrence zones on the Sun from November 2006 to February 2007 was studied
using the SOHO catalog. A method is described for comparing such zones with active regions (ARs) both in
the visible and invisible hemispheres of the Sun. It is shown that a simple linear continuation of the projec-
tions of the CME trajectory on the Sun in many cases passes by the AO. 63.5% of CMEs managed to be tied
to ARs, 19% failed, and for 17.5% a choice must be made between ARs and flare sites, where spots were ob-
served 1–3 rotations of the Sun earlier. The hypothesis is discussed that the displacement of the beginning of
the CME trajectory from the AR centroid is associated with the asymmetry of the location of the magnetic
rope, on the basis of which the CME is formed, with respect to the AO: one base of the rope is located near
the strong magnetic fields of sunspots, the second is in the region of weak fields on the periphery or outside
the AO.

Keywords: coronal mass ejections, active regions, sunspots
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Приводятся результаты статистического анализа различных параметров тепловой плазмы и нетеп-
ловых рентгеновских спектров гелиосейсмически активных (продуцирующих “солнцетрясения”)
солнечных вспышек 24-го солнечного цикла до февраля 2014 г. Сравниваются две выборки вспы-
шек: с гелиосейсмической активностью в виде солнцетрясений и без фотосферных возмущений.
Также исследованы зависимости рассматриваемых параметров вспышек от энергии гелиосейсми-
ческих возмущений. Количественные параметры солнечных вспышек берутся из статистических
работ серии “Global Energetics”, выполненных Маркусом Ашванденом в 2014–2019 гг. Рассматрива-
ются термодинамические параметры плазмы, полученные из анализа рентгеновских спектров
RHESSI и дифференциальной меры эмиссии (по ультрафиолетовым изображениям AIA), а также
характеристики нетепловых рентгеновских спектров по RHESSI. Статистический анализ подтвер-
дил, что гелиосейсмически активные солнечные вспышки характеризуются значительно большими
потоками нетеплового рентгеновского излучения по сравнению со вспышками без фотосферных
возмущений. Найдена линейная взаимосвязь гелиосейсмической энергии с полным потоком не-
теплового рентгеновского излучения, а также полной энергией ускоренных электронов. Показано,
что степенной индекс нетеплового рентгеновского спектра не является тем параметром, по которо-
му можно разделить две рассматриваемые группы вспышек. Анализ рентгеновских тепловых спек-
тров показывает небольшое отличие вспышек с солнцетрясениями от вспышек без фотосферного
отклика. Анализ дифференциальной меры эмиссии выявил тождественность двух выборок вспы-
шек. Обсуждается найденная корреляция энергии солнцетрясений с параметрами тепловой плаз-
мы. В целом полученные статистические результаты косвенно свидетельствуют в пользу теории ге-
нерации солнцетрясений пучками ускоренных электронов, инжектированных в плотные слои сол-
нечной атмосферы.

Ключевые слова: солнечные вспышки, гелиосейсмические возмущения, рентгеновское излучение,
ускоренные электроны, фотосфера, ультрафиолетовое излучения
DOI: 10.31857/S0004629923110099, EDN: FWNACW

1. ВВЕДЕНИЕ
Солнечная вспышка, проявляющая себя во

всех диапазонах электромагнитного спектра, яв-
ляется уникальной естественной лабораторией
физики плазмы, предоставленной нам природой
для всестороннего исследования. Современные
как наблюдательные, так и теоретические иссле-
дования вспышек посвящены самым различным
аспектам их энерговыделения: магнитное пересо-
единение, ускорение заряженных частиц, связь с
корональными выбросами массы (КВМ) и др.
Среди всего многообразия различных видов
энерговыделения солнечных вспышек одним из
наименее изученных является гелиосеймическое

возмущение. Считается, что сильные фотосфер-
ные возмущения во время солнечных вспышек с
оптическим свечением сопровождаются генера-
цией гелиосейсмических волн, известных как
“солнцетрясения” (англ. sunquakes). Возмож-
ность такого явления первоначально обсуждалась
в работе [1]. Затем было сделано теоретическое
предсказание [2] на базе газодинамического чис-
ленного моделирования. Впервые солнцетрясе-
ние было обнаружено [3] с помощью допплеро-
грамм прибора MDI (Michelson Doppler Imager,
[4]) на борту орбитальной гелиосферной обсерва-
тории SOHO (Solar Orbital Heliospheric Observato-
ry, [5]).
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Обычно гелиосейсмические волны наблюда-
ются на допплерограммах (фотосферные карты
скоростей по лучу зрения) в виде концентриче-
ских (обычно сильно анизотропных) волн, рас-
пространяющихся от начальных фотосферных
вспышечных возмущений, наблюдаемых во вре-
мя импульсной фазы в виде ярких и темных кон-
трастных групп пикселей. С точки зрения физи-
ки, солнцетрясения представляют собой акусти-
ческие волны, проходящие через солнечную
конвективную зону и возвращающиеся обратно к
фотосфере за счет рефракции (из-за преломле-
ния, вызванного возрастающей с глубиной тем-
пературой). Выходящие изнутри Солнца в фото-
сферу волновые фронты наблюдаются на до-
пплерограммах в виде пакетов бегущих круговых
волн с характерной пространственно-временной
зависимостью. Гелиосейсмические возмущения
обычно связаны с достаточно компактными воз-
мущениями фотосферы и появлением оптиче-
ского излучения вблизи акустических источни-
ков, реконструированных методом гелиосейсми-
ческой (или акустической) голографии [6–9].

Обзор наблюдательных свойств солнцетрясе-
ний, морфологии гелиосейсмических вспышек и
теории их генерации можно найти в статьях [10,
11]. Мы кратко упомянем только основные гипо-
тезы возникновения солнцетрясений. Наиболее
обсуждаемым механизмом генерации первона-
чального фотосферного возмущения является
инжекция ускоренных электронов в нижние слои
солнечной атмосферы. Данная гипотеза пред-
полагает, что солнцетрясение возникает в ре-
зультате реакции на непосредственный быст-
рый нагрев фотосферы инжектируемыми уско-
ренными электронами [2], что подтверждается
тесной временной и пространственной связью
очагов солнцетрясений с источниками жестко-
го рентгеновского излучения [например, 12–
14]. Недавнее гелиосейсмическое моделирова-
ние солнцетрясений, проведенное [15], показа-
ло, что, по крайней мере, половина изученных
событий согласуется с гипотезой электронного
пучка. Еще более мощным агентом инициации
солнцетрясений могут быть ускоренные протоны
[16]. Возможно, что эффект разогрева фотосферы
ультрафиолетовым излучением вспышки также
может вызвать возмущение давления, необходи-
мое для генерации волн солнцетрясений [10].
Другая альтернативная гипотеза допускает, что
импульс фотосферной плазме может передавать-
ся за счет динамики градиента давления из-за
эрупции магнитного жгута (например, [17, 18])
или за счет импульса силы Лоренца, который мо-
жет быть стимулирован изменением магнитного
поля в нижней части солнечной атмосферы [19–
23]. В работах [24, 25] обсуждалось, что быстрая
диссипация электрических токов в нижней атмо-
сфере также может объяснить возникновение

солнцетрясений. Возможно, разные события мо-
гут быть вызваны разными механизмами, или же
описанные механизмы могут действовать вместе
и их вклад также может изменяться во время раз-
вития вспышки.

Несмотря на наличие ряда гипотез, опираю-
щихся на наблюдательный материал и небольшое
количество моделей, мы констатируем факт, что
до конца природа солнцетрясений не понятна.
Это связано с несколькими аспектами. Во-пер-
вых, детально разработанных теоретических мо-
делей генерации солнцетрясений фактически
нет. Во-вторых, наблюдательный материал по ге-
лиосейсмически активным солнечным вспыш-
кам относительно беден и иногда противоречив в
сравнении с другими активно исследуемыми ас-
пектами энерговыделения солнечных вспышек.
В действительности все наблюдательные работы
обычно посвящены фрагментарным исследова-
ниям отдельных событий. Статистических иссле-
дований свойств солнечных вспышек, сопровож-
дающихся солнцетрясениями, фактически не
проводилось. Однако на сегодняшний день такое
исследование возможно благодаря наличию не-
скольких каталогов гелиосейсмически активных
солнечных вспышек. Более того, есть первые ре-
зультаты статистических исследований, важные
для понимания природы солнцетрясений.

Первые каталоги гелиосейсмически активных
солнечных вспышек были представлены в [9] и
[26] для 23-го и 24-го солнечных циклов (до фев-
раля 2014 г.). В каталогах для этих циклов приве-
дены 23 и 18 гелиосейсмических события соответ-
ственно, в первой работе рассматривались только
вспышки с наблюдавшимся жестким рентге-
новским излучением выше 50 кэВ (по каталогу
RHESSI, Reuven Ramaty High Energy Solar Spec-
troscopic Imager, [27]). В работе [28] методом
акустической голографии проанализировано 60
мощных вспышек (с рентгеновским классом
GOES выше M5) в 24-м солнечном цикле для по-
иска солнцетрясений методом гелиосейсмиче-
ской голографии (англ. Acoustic Holography [8]).
В общей сложности 24 вспышки были признаны
сейсмически активными. Однако в данной работе
статистических исследований каких-либо пара-
метров вспышек не проводилось.

Наиболее полный каталог гелиосейсмичеcки
активных солнечных вспышек 24-го цикла опи-
сан в работе [29] (далее на данный каталог мы бу-
дем ссылаться как на SQ24), где использовались
данные наблюдений инструмента Helioseismic
Magnetic Imager (HMI, [30]) на борту космиче-
ской обсерватории Solar Dynamics Observatory
(SDO, [31]). В рамках данного исследования были
обнаружены 94 вспышки с надежно отождеств-
ленными солнцетрясениями и небольшая группа
потенциально возможных кандидатов. Также бы-
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ло проведено статистическое исследование дан-
ных наблюдений GOES полного потока мягкого
рентгеновского излучения в канале 1–8 Å и пока-
зано, что мощность солнцетрясений больше кор-
релирует с максимумом производной потока мяг-
кого рентгеновского излучения, а не рентгенов-
ским (GOES) классом вспышки. Данный факт
косвенно указывает на то, что природа солнце-
трясений связана с наличием популяций уско-
ренных электронов во вспышечной области. Та-
кой вывод был сделан на основании эффекта
Нойперта [32, 33], утверждающего, что производ-
ная потока мягкого теплового рентгеновского из-
лучения коррелирует с потоком жесткого рентге-
новского излучения. Этот эффект является ре-
зультатом нагрева хромосферы электронным
пучком, а нетепловое рентгеновское излучение
генерируется электронным пучком в результате
кулоновских столкновений с ионами плазмы
[34]. Пучок нагревает хромосферную плазму до
корональных температур, вызывая ее испарение
и увеличение потоков теплового мягкого рентге-
новского излучения в короне, как следует из мо-
делирования радиационной гидродинамики [35–
38]. Однако реальная информация об ускоренных
электронах не может быть получена только при
использовании косвенных эффектов. Необходим
анализ спектров жесткого рентгеновского излу-
чения или микроволнового радиоизлучения.

На сегодняшний день известна единственная
попытка статистического анализа рентгеновских
спектров применительно к гелиосейсмически ак-
тивным вспышкам [39]. В данной работе пред-
ставлен сравнительный анализ нетепловой энер-
гии двух выборок мощных (GOES класс в диапа-
зоне М7.2–Х6.9) вспышек: 12 вспышек с
солнцетрясениями, 8 вспышек без фотосферных
возмущений. В работе [39] утверждается, что ге-
лиосейсмически активные вспышки характери-
зуются более высокими интегральными энергия-
ми нетепловых электронов (нетепловая энергия)
выше 300 кэВ, тогда как полная нетепловая энер-
гия электронов с энергиями выше 50 кэВ в сред-
нем практически не отличается в этих двух груп-
пах. Другими словами, вспышки с солнцетрясе-
ниями “жестче” по спектрам с преобладанием
высокоэнергичных ускоренных электронов. Од-
нако с нашей точки зрения статистика в данной
работе достаточно бедна и сводится только к
сравнению жесткости спектра ускоренных ча-
стиц без рассмотрения других параметров, полу-
чаемых из анализа рентгеновского излучения.
Кроме того, сравнение гистограмм в данной ра-
боте не позволяет сделать четкий вывод о разли-
чии спектров в высоких энергиях.

Данная статья посвящена детальному стати-
стическому исследованию гелиосейсмически ак-
тивных солнечных вспышек из каталога SQ24.
Основной целью являетcя получение новой ин-

формации о свойствах вспышек с солнцетрясе-
ниями, необходимой для понимания физики
данного явления. В частности, мы собираемся
подкрепить новыми наблюдательными статисти-
ческими данными наиболее естественную (на
наш субъективный взгляд) гипотезу о генерации
солнцетрясений ускоренными электронами.
В рамках данной работы решаются две основные
задачи:

1) статистическое исследование термодинами-
ческих параметров солнечных вспышек с солнце-
трясениями на базе наблюдений рентгеновского
излучения по данным RHESSI и на базе анализа
дифференциальной меры эмиссии (ДМЭ), полу-
ченных по данным наблюдений экстремального
ультрафиолетового излучения (ЭУФ) инструмен-
том Atmospheric Imaging Assembly (AIA, [40]) на
борту SDO;

2) статистическое исследование параметров
нетепловых рентгеновских спектров солнечных
вспышек с солнцетрясениями на базе наблю-
дений рентгеновского излучения по данным
RHESSI. Определение нетепловых энергий сол-
нечных вспышек.

Стоит заметить, что первая задача не касается
прямым образом основных гипотез генерации
солнцетрясений. Решение данной задачи необхо-
димо, прежде всего, для формирования общего
взгляда на морфологию и тепловой отклик вспы-
шек с гелиосейсмической активностью. Термо-
динамичеcкие и нетепловые параметры будут
браться из опубликованных каталогов других ав-
торов (подробно в следующем разделе). Каждая
из двух задач методологически расщепляется на:

1) сравнительный анализ вспышек с солнце-
трясениями и без фотосферных возмущений
(вспышки с фотосферными возмущениями не
обязательно дают солнцетрясения) по различным
тепловым и нетепловым параметрам;

2) анализ корреляционных связей между раз-
личными исследуемыми параметрами вспышек и
энергией гелиосейсмических волн, оцененных с
помощью метода акустической голографии.

Статья состоит из пяти разделов, не считая
Введения. В первом разделе кратко описан ката-
лог SQ24, а также каталоги, из которых мы берем
необходимые параметры в рамках двух рассмат-
риваемых задач. Затем в следующем разделе рас-
сматривается статистика параметров тепловой
плазмы по данным рентгеновской спектроско-
пии RHESSI. В третьем, самом крупном разделе
статьи, обсуждается статистика параметров не-
теплового рентгеновского спектра по тем же дан-
ным RHESSI. Также здесь приводятся статисти-
ческие данные по нетепловой энергии ускорен-
ных частиц в рассматриваемых группах вспышек.
В четвертом разделе описаны результаты стати-
стического анализа параметров тепловой плазмы,
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полученных из анализа дифференциальной меры
эмиссии по данным AIA. В конце каждого из раз-
делов 2–4 мы приводим списки основных резуль-
татов статистического анализа, чтобы разгрузить
последний раздел, в котором мы обсуждаем глав-
ные выводы и результаты статьи.

2. ИСПОЛЬЗУЕМЫЕ ДАННЫЕ И КАТАЛОГИ, 
ОТБОР ВСПЫШЕК 

ДЛЯ СТАТИСТИЧЕСКОГО АНАЛИЗА
Обсудим основные аспекты выполненной ра-

боты по поиску гелиосейсмических вспышек для
каталога SQ24 [29]. Все отобранные солнечные
вспышки за 24-й цикл анализировались на нали-
чие гелиосейсмических волн по допплерограм-
мам HMI/SDO следующими методами:

1) визуальный метод, основанный на создании
фильмов, на которых показана временная после-
довательность разностных допплерограмм HMI,
фильтрованных в диапазоне частот 5–7 мГц;

2) метод построения диаграмм время–рассто-
яние с различным усреднением из точек, где на-
блюдались наиболее сильные фотосферные воз-
мущения на допплерограммах;

3) восстановление карт источников гелиосей-
смических волн методом акустической гологра-
фии [8].

Вспышка считалась гелиосейсмически актив-
ной, если один из этих трех методов давал поло-
жительный результат. Всего было проанализиро-
вано 507 солнечных вспышек М и Х GOES класса
за 24-й цикл с расстоянием от центра диска Солн-
ца до 800 угл. сек. Кол-во солнечных вспышек с
фотосферными возмущениями, видимыми на до-
пплерограммах, и с оптическим свечением со-
ставляло 181. Кол-во солнечных вспышек с гелио-
сейсмическими возмущениями, которые были
зарегистрированы, как минимум, одним из трех
методов: 93 (плюс 19 кандидатов) в 35 активных
областях. Таким образом, с учетом кандидатов,
более половины событий с фотосферными воз-
мущениями сопровождались генерацией гелио-
сейсмических волн. В данной работе мы будем
рассматривать только те гелиосейсмически ак-
тивные вспышки (80 событий), в которых удалось
зарегистрировать акустические источники мето-
дом акустической голографии. Для таких вспы-
шек у нас есть оценки полной энергии солнце-
трясений в частотном диапазоне 5–7 мГц. И по-
этому для данных вспышек мы будем способны
провести корреляционный анализ между энерги-
ей гелиосейсмического возмущения и различны-
ми параметрами в рамках решаемых двух задач
(см. Введение).

На панели рис. 1а показана зависимость пол-
ной акустической энергии от GOES класса (мак-
симальное значение потока рентгеновского излу-

чения в канале 1–8 Å). Панель b этого же рисунка
демонстрирует зависимость максимального зна-
чения временной производной потока 1–8 Å от
энергии гелиосейсмического возмущения. Все
события, обозначенные на графиках красным и
синим цветом (значение данных цветов обсудим
немного ниже), являются реальными гелиосей-
смически активными вспышками, тогда как чер-
ный цвет соответствует событиям-кандидатам в
каталоге SQ24. Для наглядности на рисунках при-
водятся значения коэффициентов корреляции
для разных групп вспышек (по Пирсону и ранго-
вая корреляция), чтобы продемонстрировать бо-
лее сильную связь производной с энергией солн-
цетрясений. При учете кандидатов в солнцетря-
сения, коэффициент корреляция становится
ниже (0.4 и 0.57 для a и b). В данной статье далее
мы не будем использовать кандидатов для расши-
рения статистики и ограничимся только “надеж-
ными” событиями.

Далее мы обсудим используемые каталоги с
параметрами солнечных вспышек. Прежде всего
стоит отметить, что мы решили не проводить
свой собственный глобальный анализ параметров
солнечных вспышек в силу крайней сложности
такой работы. Было решено использовать резуль-
таты других статистических исследований, в ко-
торых рассматривались солнечные вспышки без
привязки к гелиосейсмическим эффектам. На се-
годняшний день существуют уникальные катало-
ги с большим количеством параметров солнеч-
ных вспышек, определенных в рамках проекта
“глобальная энергетика солнечных вспышек”
(англ. Global Energetics of Solar Flares), изло-
женного в серии из 12 статей, опубликованных с
2014 по 2020 г. Маркусом Ашванденом (Markus
Aschwanden). В данных работах рассматривались
самые разные аспекты энерговыделения солнеч-
ных вспышек 24-го цикла солнечной активности
в диапазоне дат 01.06.2010–31.01.2014: параметры
тепловой плазмы, характеристики ускоренных
электронов, динамика КВМ, магнитные энергии
и др. Все таблицы из данных работ опубликованы
в интернете на сайте VizieR On-line Data Catalog.
В нашей работе мы будем касаться только двух
статей, в которых описан анализ параметров теп-
ловых и нетепловых рентгеновских спектров [41]
(далее обозначаем как каталог GEVIII, см.
https://cdsarc.cds.unistra.fr/viz-bin/cat/J/ApJ/881/1)
и характеристики тепловой плазмы, полученные
с помощью ДМЭ анализа [42] (далее обозначаем
как каталог GEII, см. https://cdsarc.cds.unis-
tra.fr/viz-bin/cat/J/ApJ/802/53).

Красным цветом на рис. 1 мы выделили те
вспышки из каталога SQ24, для которых был про-
веден анализ рентгеновских спектров (всего
22 вспышки) в рамках работы [41], по которой со-
ставлен каталог GEVIII. Примечателен тот факт,
что для данной ограниченной выборки коэффи-
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циент корреляции равен 0.78 по Пирсону на
рис. 1а (против 0.71 для панели 1b), где по оси
абсцисс мы рассматриваем GOES класс. Данные
значения не согласуются с результатами анализа
всей выборки из SQ24: для всей совокупности си-
них и красных точек мы имеем коэффициент
корреляции по Пирсону 0.51 (рис. 1a) и 0.69
(рис. 1b). Скорее всего, данное разногласие свя-
зано именно с малостью выборки. В рамках вы-
борки с 22 событиями не удается точно сказать,
на сколько одна корреляция лучше другой. Срав-
нение 0.71 и 0.78 указывает на то, что обе корреля-
ции достаточно хороши с учетом ошибки коэф-
фициента корреляции (стандартное отклонение):
±0.16 и ±0.14. Дальнейший статистический ана-

лиз параметров вспышек уточнит реальные взаи-
мосвязи. В случае же рассмотрения вспышек, для
которых проведен ДМЭ анализ (каталог GEII),
мы имеем выборку из 46 событий. В этом случае
сравнение корреляций для аналогичных зависи-
мостей на рис. 1c, 1d не показывает существен-
ных расхождений с результатами работы [29]:
0.6 ± 0.11 для GOES класса и 0.71 ± 0.12 для произ-
водной по времени.

В разделе, в котором будем рассматривать кор-
реляционные зависимости энергии солнцетрясе-
ний от различных параметров, мы будем оцени-
вать достоверность корреляции t-критерием с по-
рогом доверительной вероятности 95 процентов.
В случае удовлетворения критерию мы будем на-

Рис. 1. Зависимости полной акустической мощности солнцетрясений из каталога SQ24 в диапазоне частот 5–7 мГц от
GOES класса вспышки (а, c) и максимума производной по времени в канале GOES 1–8 Å (b, d). Вспышки с надежной
регистрацией солнцетрясения, для которых был проанализирован рентгеновский спектр в GEVIII (обозначено как
“SQ flares + GEVIII”), показаны красным на панелях a и b. Вспышки с солнцетрясениями, для которых анализирова-
лась ДМЭ в рамках каталога GEII (обозначено как “SQ flares + GEVII”), показаны красным цветом на панелях с и d.
Cиний цвет обозначает события вне каталога GEVIII (a и b) и GEII (c и d). Черным цветом показаны вспышки – кан-
дидаты в солнцетрясения из каталога SQ24. Пунктир соответствует биссектрисе. Коэффициенты корреляции Пирсо-
на (Pcc) и ранговый (rcc) показаны непосредственно на панелях.
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зывать корреляцию удовлетворительной. Для по-
рогов доверительной вероятности 99 и 99.9% кор-
реляция будет называться соответственно хоро-
шей и отличной. При сравнении нормированных
распределений параметров двух групп вспышек
(с солнцетрясениями и без фотосферных возму-
щений) мы будем использовать U-критерий
Манна–Уитни (сравнение медиан распределе-
ний, функция ‘rs_test.pro’ в IDL) и тест Колмого-
рова–Смирнова (процедура ‘kstwo.pro’ в IDL) с
порогом вероятности 5%. Другими словами, раз-
личающиеся распределения будут обладать мень-
шими вероятностями совпадений распределений
и их медиан. Причем важно также будет сравни-
вать абсолютные значения медиан. Критерии
могут указать на различие в распределениях, но
медианы будут отличаться очень слабо и явного
физического смысла в разнице между распреде-
лениями не будет. С нашей субъективной точки
зрения разница в медианах примерно в три раза
дает минимальный порог, при котором мы бу-
дем говорить о разнице между распределениями в
среднем. Если мы имеем число пять и даже поря-
док, то мы говорим о явном различии между рас-
пределениями в среднем. Само собой, при этом
используемые критерии должны давать малые ве-
роятности. Особенно важно при сравнении рас-
пределений выявить те параметры, по которым
мы имеем наибольшую разницу.

Далее в тексте мы обсудим некоторые детали
методов расчета параметров вспышек для катало-
гов GEII и GEVIII. Далее следующие три раздела
будут посвящены конкретным задачам статисти-
ческого анализа: анализ параметров тепловой
плазмы по рентгеновским спектрам RHESSI,
статистика параметров нетепловых спектров
рентгеновского излучения по RHESSI, анализ
параметров тепловой плазмы по анализу ДМЭ,
полученных с помощью ультрафиолетовых
изображений AIA.

3. СТАТИСТИКА ПАРАМЕТРОВ ТЕПЛОВОЙ 
ПЛАЗМЫ ПО ДАННЫМ РЕНТГЕНОВСКОЙ 

СПЕКТРОСКОПИИ
Сравнивая каталоги GEVIII и SQ24, мы нахо-

дим 22 вспышки, в которых были исследованы
рентгеновские спектры для энергий более 3 кэВ
(границы анализа спектра плавающие) на дли-
тельности всего события. Стоит отметить, что мы
используем таблицы из статьи [41], хотя ранее бы-
ла опубликована статья [43], где также рассматри-
вается анализ тепловой плазмы и нетепловой
энергии ускоренных электронов по данным
RHESSI. Наш выбор в пользу более позднего ка-
талога продиктован тем фактом, что каталог на
базе первой работы 2016 г. показывает параметры
рентгеновских спектров только с позиции модели
“теплой мишени” (“warm target”, [44]), в которой

низкоэнергетическая граница спектра ускорен-
ных электронов определяется температурой плаз-
мы и степенным индексом. Более поздний ката-
лог GEVIII является расширенным каталогом
версии 2016 г. с использованием различных моде-
лей низкоэнергетической границы спектра уско-
ренных электронов. В этом разделе мы не будем
говорить о проблеме низкоэнергетической гра-
ницы (см. следующий раздел), поскольку здесь
мы будем обсуждать только параметры теплового
рентгеновского спектра: максимальной темпера-
туры, меры эмиссии и тепловой энергии плазмы.
Данные параметры, а также оценки характерных
линейных размеров вспышечной области и дли-
тельности вспышки доступны в сети Интернет
только для каталога GEVIII.

На рис. 2 приводится сравнение нормирован-
ных распределений (гистограммы) различных па-
раметров вспышек для двух выборок: 22 вспышки
с гелиосейсмическим откликом (красный цвет) и
72 вспышки без фотосферных возмущений (чер-
ный цвет). Для сравнения мы также указываем
значения медиан распределений и отношение
двух медиан. Наибольшие отличия по медианам
характерны для распределений максимальной
меры эмиссии  (рис. 2a), оценки плотности

тепловой плазмы  (рис. 2e) и макси-

мальной тепловой энергии 
(рис. 2d), где  – характерный линейный мас-
штаб вспышечной области. Также для этих рас-
пределений больше всего бросается в глаза их от-
носительный сдвиг, как “в целом”, так и с точки
зрения положения максимума распределения.

Для рассматриваемых двух выборок распреде-
ления линейных масштабов (рис. 2с), максималь-
ных температур (рис. 2b) и характерных длитель-
ностей вспышек (рис. 2f) практически одинаковы
с точки зрения формы распределения, положе-
ния максимумов и медиан. Оценка характерного
масштаба длины вспышечной области есть ре-
зультат анализа карт ДМЭ (подробнее в работе
[45]), в которых выделялись области выше неко-
торого фиксированного значения меры эмиссии.
Длительности вспышек в GEVIII брались из
GOES каталога как разница между временем кон-
ца события и его начала.

Стоит заострить особое внимание на идентич-
ности распределений характерных длительностей
вспышек. Дело в том, что этот факт противоречит
выводам работы [29], в которой рассматривались
временные характеристики вспышек с солнце-
трясениями на базе данных GOES и было показа-
но, что вспышки с солнцетрясениями в среднем
короче по длительности по сравнению со вспыш-
ками без фотосферного отклика. Однако в работе
[29] длительности импульсных фаз определялись
по кривой производной потока мягкого рентге-

EM

= 3
th /n EM L

= 3
th B3 / E k T EM L

L



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

СТАТИСТИКА ПАРАМЕТРОВ ТЕПЛОВОЙ ПЛАЗМЫ 1087

новского излучения в канале 1–8 Å (временной
интервал, в течение которого производная потока
выше 0.1 от ее максимума). Мы заметили, что при
использовании времени старта по GOES данным
длительности вспышек не так сильно (рис. 2f)
различаются в двух выборках, так как алгоритм
фиксирования начала вспышки часто срабатыва-
ет на малых потоках излучения в предвспышеч-
ной фазе. Тогда как условное окончание вспыш-
ки определяется по времени уменьшения потока
в два раза по сравнению с максимумом (опреде-
ляется достоверно из-за высоких значений пото-
ков). Также совпадение распределения длитель-
ностей вспышек в данном исследовании может
быть связано с эффектом селекции следующего
рода. RHESSI наблюдает Солнце с периодиче-
скими интервалами, связанными с заходом в тень

Земли и иногда в южную магнитную аномалию
(детекторы перенасыщаются за счет высоких по-
токов радиации). В среднем за один оборот име-
ется порядка 40–50 минут наблюдательного вре-
мени. Скорее всего, по этой причине вспышки
отобрались с временами менее 60 мин (будучи бо-
лее вероятными для полного наблюдения). Для
более длительных вспышек вероятность измерить
их полную длительность ниже. Мы считаем, что
обсуждаемое противоречие является артефактом
методики составления каталога GEVIII и особен-
ностями наблюдений Солнца космическим аппа-
ратом RHESSI и GOES. Таким образом, с нашей
точки зрения результат о ярко выраженной им-
пульсности гелиосейсмически активных вспы-
шек не отменяется.

Рис. 2. Сравнение распределений (нормированные гистограммы) параметров тепловой плазмы (по данным RHESSI
из GEVIII): a) мера эмиссии, b) пиковая температура, c) характерный линейный масштаб, d) тепловая энергия, e) кон-
центрация плазмы, f) длительность вспышки по каталогу RHESSI. Гистограммы приводятся для группы вспышек с ге-
лиосейсмическим откликом (красный) и без него (черный). Вертикальными линиями показаны медианные значения,
которые также дублируются числами на панелях рисунка.
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На рис. 3 приводим анализ зависимостей пара-
метров гелиосейсмически активных вспышек из
каталога GEVIII от полной энергии солнцетрясе-
ния в частотном диапазоне 5–7 мГц. На рисунке
указаны значения коэффициента корреляции по
Пирсону (Pcc) и ранговый коэффициент корреля-
ции (rcc). Далее мы будем для краткости упоми-
нать только корреляцию по Пирсону. Видно, что
для тепловой энергии (рис. 3d) мы имеем корре-
ляцию Pcc = 0.62 (лучшую из всех тепловых пара-
метров) с энергией солнцетрясений, несмотря на
отсутствие линейной взаимосвязи с мерой эмис-
сии (Pcc = 0.32). Данный факт, в частности, связан
с тем, что корреляция гелиосейсмической энер-
гии с температурой (рис. 3b) и характерным раз-
мером (рис. 3c) равна соответственно 0.58 и 0.53.
Видно, что эти значения сильно отличаются от
корреляции Pcc = 0.78 для GOES класса (рис. 1a–
1b), что опять же указывает скорее на малое коли-
чество событий в выборке вспышек с солнцетря-

сениями. Данные зависимости мы проверим ни-
же на данных ДМЭ, для которых выборка при-
мерно в два раза больше.

Подводя итоги данного раздела статьи, мы вы-
делим и повторим полученные статистические
результаты. Во-первых, сравнительный анализ
параметров тепловой плазмы (по данным
RHESSI) вспышек без фотосферных возмущений
с теми же параметрами гелиосейсмически актив-
ных вспышек показывает:

1) наличие небольших различий в распределе-
нии параметров для двух выборок. Есть неболь-
шие смещения распределений друг относительно
друга, показывающие, что вспышки с солнцетря-
сениями в среднем чуть больше излучают за счет
большей меры эмиссии (медианы 23.8 × 1046 и 7.5 ×
× 1046 см–3), имеют чуть большую плотность плаз-
мы (1.6 × 1010 и 6.0 × 109 см–3), а также обладают
большей максимальной тепловой энергией плаз-
мы (3.9 × 1028 и 1.2 × 1028 эрг);

Рис. 3. Зависимости полной акустической мощности солнцетрясений для 22 вспышек в диапазоне частот 5–7 мГц от
параметров тепловой плазмы (по данным RHESSI из GEVIII): a) мера эмиссии, b) пиковая температура, c) характер-
ный линейный размер, d) тепловая энергия. Значения коэффициента корреляции Пирсона (Pcc) и ранговый (rcc) ука-
заны на панелях рисунка.
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2) распределения температуры (медианы
12 МК для обоих распределений), характерных
размеров вспышечной области (11.1 и 9.9 Мм) и
длительности вспышек (24.3 и 23.9 мин) для дан-
ных двух выборок практически не отличаются
друг от друга;

3) идентичность распределений по длительно-
сти, скорее всего, является особенностью метода
регистрации вспышек GOES и условий наблюде-
ний RHESSI. Данный факт не противоречит бо-
лее точному анализу в статье [29], в которой было
показано, что вспышки с солнцетрясениями бо-
лее импульсные и менее длительные по сравне-
нию со вспышками без фотосферного отклика.

Во-вторых, исследования взаимосвязей между
мощностью гелиосейсмических возмущений и
параметрами тепловой плазмы выявили следую-
щие особенности:

1) чем мощнее гелиосейсмическая вспышка,
тем она крупнее в размерах, горячее и обладает
большей полной энергией тепловой плазмы. Для
данных зависимостей коэффициенты корреля-
ции находятся в диапазоне 0.53–0.62;

2) энергия солнцетрясений не имеет линейной
взаимосвязи с мерой эмиссии плазмы (Pcc = 0.32).

4. СТАТИСТИКА ПАРАМЕТРОВ 
НЕТЕПЛОВОГО 

РЕНТГЕНОВСКОГО СПЕКТРА
В данном разделе мы будем обсуждать стати-

стический анализ параметров нетеплового рент-
геновского спектра, используя каталог GEVIII.
Количество вспышек без фотосферных возмуще-
ний и событий с гелиосейсмической активностью
такое же, как и в предыдущем разделе, где рас-
сматривались параметры тепловой плазмы. Сна-
чала мы выполним сравнительный анализ двух
выборок, а затем проведем корреляционный ана-
лиз между параметрами нетеплового рентгенов-
ского спектра, нетепловой энергии ускоренных
электронов и энергией солнцетрясений.

Для физики солнечных вспышек одной из
центральных проблем при определении инте-
гральных характеристик ускоренных электронов
(поток, плотность, энергия) является определе-
ние значения низкоэнергетической границы в
спектре, которая определяется физикой процесса
ускорения. Часто ее фиксируют на некотором
стандартном значении (например, 20 кэВ). Также
иногда получается определить значение низко-
энергетической границы при аппроксимации
спектра жесткого рентгеновского излучения в
рамках алгоритма оптимизации подгонки модели
к реальным данным. Некоторые аналитические
модели позволяют оценить значение низкоэнер-
гетической границы, основываясь на физических
предпосылках. В частности, в рамках модели

теплой мишени [44] низкоэнергетическая гра-
ница определяется температурой плазмы и сте-
пенным индексом спектра ускоренных элек-
тронов. Значение данной границы энергии мо-
жет быть в несколько раз меньше типичного
значения пересечения тепловой и степенной
частей рентгеновского спектра (~20 кэВ). В ра-
боте [43] приводились низкоэнергетическая гра-
ница и величина полной нетепловой энергии
ускоренных электронов только в рамках модели
теплой мишени. Нас же интересуют данные не
только о нетепловой энергии, но и основные па-
раметры нетеплового спектра: нормировочный
множитель для энергии 50 кэВ, (определяющий
плотность потока рентгеновского излучения на
данной энергии), степенной индекс нетеплового
рентгеновского спектра, низкоэнергетическая
граница (пересечение тепловой и нетепловой ча-
сти спектра). На основе данных параметров не-
теплового рентгеновского спектра в данном раз-
деле анализируются результаты статистического
исследования.

Выбор параметров для статистического анали-
за продиктован следующими соображениями.
Дело в том, что, опираясь на базовые параметры
спектра фотонов, мы можем определить характе-
ристики спектра ускоренных электронов, кото-
рый также является степенным. Затем, применяя
ту или иную физическую модель (в том числе и
модель теплой мишени), можно оценить полную
энергию и поток ускоренных электронов. Мы бу-
дем использовать классическую модель “толстой
мишени” [34], в которой низкоэнергетическая
граница является одним из параметров. Заметим,
что любое статистическое исследование предпо-
лагает построение зависимостей (гистограмм)
числа событий от ряда параметров, которые сле-
дуют из наблюдений, либо получены в упрощаю-
щих предположениях (моделях). В нашем случае
статистическое исследование распределения чис-
ла вспышек будем проводить, прежде всего, для
параметров рентгеновского спектра, по которым
можно косвенно судить о характеристиках уско-
ренных электронов, рассматривая модель “тол-
стой мишени”. Для подобного рода статистиче-
ских исследований применение более сложных
моделей взаимодействия пучков ускоренных
электронов в магнитоактивной плазме вспышеч-
ных петель представляется преждевременным.

Сравнение распределений параметров нетеп-
лового рентгеновского спектра для двух выборок
вспышек показано на рис. 4. В отличие от распре-
делений тепловых параметров (описанных в
предыдущем разделе) здесь мы наблюдаем силь-
ное разделение гистограмм. Наиболее ярким об-
разом вспышки с солнцетрясениями отличаются
от вспышек без фотосферных возмущений при
сравнении распределений нормировочного ко-
эффициента степенного спектра (панель 4a). Раз-
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личие в медианах достигает 16.7 раза в пользу вы-
борки гелиосейсмически активных вспышек. За-
метим, что данное различие определяется узкой
полушириной распределений, которая составля-
ет примерно порядок величины параметра. Дан-
ные распределения явно разделяются и практиче-
ски не пересекаются из-за своей узости. Если
сравнивать пики вероятности распределений, то
различие чуть меньше и составляет примерно
порядок.

Другой важный результат связан со сравнени-
ем распределений степенных индексов нетепло-
вых рентгеновских спектров (рис. 4b). Анализ по-

казал, что гистограммы отличаются слабо друг от
друга. В обоих распределениях медианное значе-
ние составляет примерно 7 : 7.3 для вспышек без
фотосферных возмущений и 7.0 для вспышек с
солнцетрясениями.

С точки зрения нетепловых энергий (рис. 4с)
распределения различаются по медианам при-
мерно в пять раз. Значения нетепловых энергий
считались в рамках модели “толстой мишени”.
Для расчета полной нетепловой энергии мы инте-
грировали спектр ускоренных электронов выше
значения энергии (низкоэнергетическая грани-
ца), соответствующей пересечению степенной

Рис. 4. Сравнение распределений параметров (нормированные гистограммы) степенного спектра нетеплового жест-
кого рентгеновского излучения (по данным RHESSI из GEVIII). Вертикальными штриховыми линиями показаны ме-
дианные значения, которые также дублируются числами на панелях рисунка. Гистограммы приводятся для группы
вспышек с гелиосейсмическим откликом (красный) и без него (черный). На панели f показано поведение отношения
медианных значений в зависимости от величины низкоэнергетической границы (выше которой интегрируется рент-
геновский спектр) для двух распределений параметров нетеплового рентгеновского спектра: полный поток рентге-
новского излучения за все время вспышки (черный) и в ее пике (красный). Отношения медиан считается для двух пар
выборок вспышек: для вспышек с солнцетрясениями и без фотосферных возмущений (тонкие нижние линии), для
вспышек с фотосферными возмущениями и без них (толстые верхние линии). Вертикальная серая полоса показывает
диапазон низкоэнергетических границ от минимального до максимального значения. Вертикальная черная линия со-
ответствует среднему значению распределения низкоэнергетических границ.
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части рентгеновского спектра с ее тепловой ча-
стью. В статье мы не сравниваем распределения
самих низкоэнергетических границ из-за особен-
ностей компоновки рисунка. Мы лишь укажем на
то, что данные распределения очень похожи друг
на друга, а также покажем среднее, минималь-
ное и максимальное значения низкоэнергети-
ческих границ на панели 4f серой полосой и
черной линией (среднее значение). Заметим,
что здесь различие между медианами гисто-
грамм не так значительно (примерно в 5 раз) по
сравнению со случаем распределений в зависи-
мости от нормировочного коэффициента. Также
гистограммы имеют более широкую форму, что,
скорее всего, связано с большей неопределенно-
стью низкоэнергетической границы (далее ).
Далее в тексте мы представим параметрический
анализ с учетом разных значений низкоэнергети-
ческой границы, выше которой мы интегрируем
спектр рентгеновских фотонов. Если рассматри-
вать потоки ускоренных электронов [электроны
с–1] (примерно равны частному нетепловой энер-
гии и низкоэнергетической границы), то мы по-
лучим распределения, похожие на распределения
нетепловых энергий на панели с.

На рис. 4d, 4e мы сравниваем распределения
рассчитанного интегрального потока жесткого
рентгеновского излучения выше низкоэнергети-
ческой границы, определенной по пересечению
теплового и нетеплового компонента рентгенов-
ского спектра (панель 4d) и для фиксированного
значения нижней энергии 20 кэВ (панель 4e) для
времени всей вспышки. Полагая реальный дина-
мический спектр нетепловых рентгеновских фо-
тонов степенным от энергии и времени

, где  – нормировоч-
ный коэффициент рентгеновского спектра на
энергии 50 кэВ, а  – степенной индекс рентге-
новского спектра, получим оценку полного пото-
ка на базе имеющихся величин каталога GEVIII
следующим образом:

(1)

Здесь мы сделали переход через знак “~” от реаль-
ных значений, изменяющихся во времени пара-
метров нетеплового рентгеновского спектра, к
фиксированным значениям из каталога GEVIII,
которые никак не отображают динамику спектра.
Величина  соответствует характерной дли-
тельности вспышки, которая переоценивает вре-
мя импульсной фазы c жестким рентгеновским
излучением. Фактически представленное выра-
жение является оценкой сверху полного потока
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фотонов [фотоны см–2]. Если отбросить интегри-
рование по времени, то получим оценку макси-
мума за время вспышки потока рентгеновских
фотонов [фотоны с–1 см–2].

Сравнение гистограмм на панелях d и e рис. 4
показывает смещенные друг относительно друга
распределения по интегральному потоку ЖР из-
лучения для двух рассматриваемых классов вспы-
шек. Особенно ярко группа вспышек с солнце-
трясениями отличается от вспышек без фото-
сферных возмущений на панели 4e, где мы
рассматриваем фиксированное значение низко-
энергетической границы, равной 20 кэВ (пример-
но среднее значение по распределению всех
вспышек из GEVIII). Здесь медианы отличаются
на порядок, а максимумы распределений еще
больше, тогда как для нефиксированной низко-
энергетической границы, взятой из каталога, ме-
дианы отличаются примерно в пять раз. Вообще
говоря, различие медиан рассматриваемых рас-
пределений указывает на значительные отличия
(между двумя выборками) для всех интегральных
характеристик ускоренных электронов, посколь-
ку в формулы для определения данных характе-
ристик (см., [34]) входит интегральный поток фо-
тонов. Заметим также, что различие распределе-
ний по потокам нетепловых фотонов и
нормировочному коэффициенту больше (разли-
чие в медианах составляет порядок), чем в случае
тепловых параметров (медианы максимум отли-
чаются в три раза), рассмотренных в предыдущем
разделе. Это указывает на принципиальное зна-
чение ускоренных частиц для гелиосейсмической
активности вспышек и дает веский дополнитель-
ный аргумент в пользу модели генерации солнце-
трясений пучками ускоренных частиц, инжекти-
руемых в плотные слои солнечной атмосферы.

На последней панели рис. 4 показаны резуль-
таты параметрического анализа отношения меди-
ан распределений полного потока фотонов (чер-
ный цвет) для всей вспышки и максимального за
время вспышки потока (красный цвет) в зависи-
мости от величины низкоэнергетической грани-
цы (на оси абсцисс от 7 до 90 кэВ). Причем мы
рассматриваем две разные пары распределений,
для того чтобы подчеркнуть различие между
вспышками с фотосферным возмущением и без
фотосферного отклика. Первая пара соответству-
ет тому, что мы рассматривали на всех предыду-
щих панелях рис. 4 и на всех гистограммах рис. 2:
сравнение вспышек без фотосферных возмуще-
ний и гелиосейсмически активных вспышек, т.е.
те события, которые дали солнцетрясение (тон-
кие нижние линии). Вторая пара распределений
сравнивает вспышки с и без фотосферных возму-
щений (толстые верхние линии). Напомним, что
не все вспышки с фотосферными возмущениями,
зарегистрированными на допплерограммах или
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на картах континуума HMI, характеризуются на-
личием гелиосейсмических волн. Таким образом,
мы дополнительно рассматриваем более общий
случай вспышек с фотосферной активностью, ко-
торые включают в себя подмножество гелиосей-
смически активных вспышек (41 вспышка в вы-
борке).

Рисунок 4f показывает, что для самых раз-
ных значений низкоэнергетической границы
мы имеем значительную разницу в распределе-
ниях вспышек с солнцетрясениями и вспышек
без фотосферных возмущений. Данное разли-
чие составляет около порядка на протяжении
всего рассматриваемого диапазона значений
низкоэнергетических границ. В случае второй па-
ры распределений (вспышки с и без фотосфер-
ных возмущений) эта разница составляет при-
мерно пять раз (для энергий выше примерно
20 кэВ) в пользу вспышек с фотосферными воз-
мущениями. Для более низких энергий разница
начинает уменьшаться. В итоге мы видим, что
фотосферные возмущения в общем случае (в том
числе и без солнцетрясений) и солнцетрясения, в
частности, (и в большей степени) явно связаны с
повышенными потоками ускоренных электронов
по сравнению со вспышками без каких-либо фо-
тосферных проявлений.

Рисунок 5 показывает результаты анализа за-
висимостей гелиосейсмической мощности от па-
раметров нетеплового рентгеновского спектра,
которые мы обсуждали выше в случае гистограмм
на рис. 4. Для нормировочного коэффициента
для энергии 50 кэВ и длительности вспышки мы
имеем соответственно корреляцию с коэффици-
ентами: 0.56 и 0.51 (рис. 4a и 4c). В случае степен-
ного индекса корреляции нет (Pcc = 0.18).

На рис. 5d–5f приведены зависимости полной
акустической мощности солнцетрясений для
22 вспышек в диапазоне частот 5–7 мГц от пара-
метров нетеплового рентгеновского спектра –
интегрального потока рентгеновского излучения
для длительности всей вспышки, максимального
потока и полной нетепловой энергии ускоренных
электронов за все время вспышки в рамках моде-
ли толстой мишени. Черным цветом мы обозна-
чаем случай нефиксированной низкоэнергетиче-
ской границы спектра ускоренных электронов,
которую мы брали из каталога GEVIII. Наиболь-
шее значение коэффициента корреляции состав-
ляет 0.61 для полного потока рентгеновского из-
лучения за все время вспышки (рис. 5d). Менее
всего коррелирует нетепловая энергия ускорен-
ных электронов с энергией солнцетрясений (Pcc =
= 0.51). Результаты расчета для фиксированной
низкоэнергетичеcкой границы 20 кэВ обозначена
красным цветом. Заметим, что в этом случае ко-
эффициент корреляции становится выше: на па-
нелях 5d и 5e коэффициент корреляции прини-

мает значение 0.68 (доверительная вероятность
более чем 99.9%), а для нетепловой энергии на па-
нели 5f увеличивается до 0.55.

Сравнение гистограмм и результаты корреля-
ционного анализа для случая плавающего значе-
ния энергии нормировочного множителя пока-
зывают результаты, подобные приведенным на
рис. 4f и рис. 5g–5i. Если анализ проводить для
более высоких энергий (как для нормировки, так
и для низкоэнергетической границы), например,
до 300 кэВ (как в [Wu2023]), то мы получим сла-
бую корреляцию между интегральным потоком
нетепловых рентгеновских фотонов и энергией
солнцетрясений, что, скорее всего, следует из не-
определенности вида энергетического спектра в
области выше 100 кэВ – спектр может отличаться
по наклону и иметь, например, излом. Поэтому
мы рассматриваем нижние границы энергии и
нормировки спектра до энергии 100 кэВ и про-
должаем спектр модельно с одной степенью.

Анализ зависимости коэффициента корреля-
ции от величины фиксированной низкоэнерге-
тической границы для графиков типа 5d–5f по-
казан на панелях 5g–5i. Диапазон варьирова-
ния низкоэнергетической границы аналогичен
случаю на рис. 4f и составляет 7–90 кэВ. На гра-
фиках приведены зависимости, как для ранго-
вого коэффициента корреляции, так и для ко-
эффициента Пирсона (более гладкая кривая).
Серой полосой показаны границы от мини-
мального до максимального значения низко-
энергетической границы из выборки по каталогу
GEVIII. Вертикальной линией показано среднее
значение низкоэнергетической границы по дан-
ной выборке. Заметим, что для полного потока
(рис. 5g) и максимального значения потока
(рис. 5h) рентгеновского излучения коэффици-
ент корреляции достигает пика в области 20 кэВ
для случая коэффициента Пирсона и в области
15 кэВ для рангового коэффициента корреляции.
Для более высоких энергий взаимосвязь между
рассматриваемыми характеристиками и энергией
солнцетрясений начинает ухудшаться. Данный
факт указывает на возможную слабую взаимо-
связь солнцетрясений с высокоэнергичной ча-
стью спектра ускоренных электронов. Для нетеп-
ловой энергии ускоренных электронов (рис. 5i)
пик коэффициента корреляции по Пирсону
(имеет очень пологую форму) в районе 30 кэВ и
для рангового коэффициента корреляции макси-
мум достигается при низкоэнергетической гра-
нице около 25 кэВ. При этом корреляция в целом
хуже по сравнению с корреляцией, показанной
на графиках рис. 5g и 5h.

В качестве итогов просуммируем полученные
выше статистические результаты. Во-первых,
сравнительный анализ параметров нетеплового
спектра рентгеновского излучения (по данным
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Рис. 5. Зависимости полной акустической мощности солнцетрясений для 22 вспышек в диапазоне частот 5–7 мГц от
параметров нетеплового рентгеновского спектра (по данным RHESSI из GEVIII). На панелях d–f показаны черным
цветом зависимости в случае интегрирования спектра выше низкоэнергетической границы, взятой из GEVIII (значе-
ние данной границы не фиксировано). Красным цветом обозначается случай использования фиксированного значе-
ния низкоэнергетической границы, равной 20 кэВ для всех событий. Значения коэффициента корреляции Пирсона
(Pcc) и ранговый (rcc) указаны на панелях рисунка. На панелях g–i рассматривается зависимость коэффициента кор-
реляции (рангового и Пирсона) от значения низкоэнергетической границы, выше которой мы интегрируем спектр.
Анализ проводится для параметров рентгеновского спектра, аналогичных d–f. Горизонтальные линии соответствуют
значениям коэффициентов корреляции для разных параметров, указанных текстом на рисунке. Вертикальная серая
полоса показывает диапазон низкоэнергетических границ от минимального до максимального значения. Вертикаль-
ная черная линия соответствует среднему значению распределения низкоэнергетических границ из GEVIII.
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RHESSI) вспышек без фотосферных возмущений
с теми же параметрами гелиосейсмически актив-
ных вспышек показывает:

1) данные выборки больше всего различаются
в распределении нормировочного коэффициента
степенного нетеплового рентгеновского спектра
для энергии 50 кэВ. Отношение медиан двух рас-
пределений составляет почти 17 в пользу вспы-
шек с солнцетрясениями;

2) при сравнении распределений полных (за
все время вспышки) и максимальных потоков не-
теплового рентгеновского излучения мы также
обнаружили значительное смещение распределе-
ний относительно друг друга. Отношение медиан
распределений становится еще больше (пример-
но порядок величины) при рассмотрении фикси-
рованных значений низкоэнергетической грани-
цы, выше которой мы интегрируем спектр. Ана-
лиз зависимости отношения медиан от выбора
величины низкоэнергетической границы пока-
зал, что для самых разных значений разница ме-
диан слабо меняется и составляет примерно
порядок;

3) для распределений нетепловой энергии
ускоренных электронов в рамках модели “тол-
стой мишени” также установлено различие в рас-
пределениях. Отношение медиан составляет при-
мерно 5 раз;

4) анализ распределений степенных индексов
нетеплового рентгеновского спектра показал сла-
бое различие между данными выборками.

Во-вторых, анализ корреляций между мощно-
стью гелиосейсмических возмущений и парамет-
рами нетепловых рентгеновских спектров выявил
следующие особенности:

1) обнаружено полное отсутствие корреляции
энергии гелиосейсмических возмущений от сте-
пенного индекса нетеплового рентгеновского
спектра;

2) обнаружена корреляция (Pcc = 0.61) между
гелиосейсмической энергией и полным потоком
нетеплового рентгеновского излучения для всей
вспышки в случае нефиксированного значения
низкоэнергетической границы (взятой из катало-
га GEVIII). Для фиксированной низкоэнергети-
ческой границы  20 кэВ максимальное зна-
чение коэффициента корреляции составляет 0.68;

3) коэффициент корреляция между гелиосей-
смической энергией и полной нетепловой энер-
гией ускоренных электронов за все время вспыш-
ки составляет 0.58, если рассматривать фиксиро-
ванное  30 кэВ. Для нефиксированных
значений  Pcc = 0.51.

Вообще говоря, все результаты можно свести к
одному выводу – гелиосейсмически активные
солнечные вспышки являются событиями, более
насыщенными ускоренными электронами по

=lowE

=lowE
lowE

сравнению со вспышками без фотосферных воз-
мущений. Этот вывод является дополнительным
веским аргументом в пользу основной гипотезы о
причинах солнцетрясений, связанной с проник-
новением нетепловых электронов в нижние слои
солнечной атмосферы.

5. СТАТИСТИКА ПАРАМЕТРОВ ТЕПЛОВОЙ 
ПЛАЗМЫ, ПОЛУЧЕННЫХ ИЗ АНАЛИЗА 

ДИФФЕРЕНЦИАЛЬНОЙ МЕРЫ ЭМИССИИ

В предыдущих двух разделах мы рассмотрели
статистику солнечных вспышек на базе наблю-
дений рентгеновского излучения космической
обсерваторией RHESSI. В частности, мы иссле-
довали особенности солнечных вспышек с ге-
лиосейсмическим откликом с точки зрения тер-
модинамических параметров горячей плазмы –
максимальных значений меры эмиссии, темпера-
туры и тепловой энергии. Полученная статистика
указывает на наличие корреляции энергии солн-
цетрясения с максимальной тепловой энергией
(Pcc = 0.62) и температурой (Pcc = 0.58) нагревае-
мой плазмы. При этом оказалось, что корреляция
с мерой эмиссии не высокая (Pcc = 0.32). В данном
разделе мы приведем результаты статистического
анализа термодинамических параметров вспы-
шек для расширенных выборок на базе наблюде-
ний экстремального ультрафиолетового (ЭУФ)
излучения по данным AIA/SDO, которые позво-
ляют нам дополнить полученные результаты по
распределениям термодинамических параметров
вспышек по данным RHESSI. Статистический
анализ также разделяется на две части: 1) сравни-
тельный анализ распределений параметров вспы-
шек с солнцетрясениями и вспышек без солнце-
трясений; 2) корреляционный анализ взаимосвя-
зей термодинамических параметров вспышечной
плазмы с энергией солнцетрясений, рассчитан-
ной методом акустической голографии.

Далее мы приведем относительно краткое
описание ультрафиолетового космического теле-
скопа AIA и методики анализа нагрева плазмы с
помощью метода “прямой подгонки” (англ., for-
ward-fitting) ДМЭ [45], которая легла в основу ка-
талога GEII [42]. Несмотря на подробное описа-
ние в оригинальной статье, мы должны указать
основные особенности метода, чтобы глубже по-
нять различие с рентгеновской спектроскопией в
рамках данной статьи.

Телескоп AIA [40] на борту SDO [31] проводит
пространственно разрешенные наблюдения ЭУФ
излучения в широком диапазоне длин волн в се-
ми каналах: 94 (Fe XVIII, 7.2 МК), 131 (Fe VIII и
XXI, 0.5 МК), 171 (Fe IX, 0.8 МК), 193 (Fe XII и
XXIV, 1.5 МК), 211 (Fe XIV, 1.9 МК), 304 (He II,
0.08 МК) и 335 Å (Fe XVI, 2.5 МК). Данный набор
каналов позволяет исследовать температурную
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структуру короны в широком диапазоне от 0.06 до
20 МК. Используя ЭУФ карты вспышечных обла-
стей [42], был составлен каталог GEII термодина-
мических параметров М и X вспышек, определен-
ных с помощью анализа ДМЭ вспышечной плаз-
мы. Данный подход предполагает определение
функции  [см–5 К–1] распре-
деления плазмы по лучу зрения (координата ) в
зависимости от температуры . Заметим, что ана-
лиз данных RHESSI (для каталога GEVIII) вы-
полнялся в рамках однотемпературного при-
ближения: рентгеновский спектр (примерно до
20 кэВ) аппроксимировался модельным спек-
тром тормозного теплового излучения изотерми-
ческой плазмы. Описание в рамках ДМЭ являет-
ся более полным. Поэтому кроме проверки
предыдущих результатов по RHESSI мы получим
более расширенные статистические данные.

При определении меры эмиссии и температу-
ры плазмы во вспышечной области авторы GEII
пользовались следующей методикой. На входе
имелся набор данных размерности (X, Y, λ, t), со-
стоящий из временной последовательности ЭУФ
изображений: две координаты изображения, дли-
на волны канала AIA (всего 6 за вычетом 304 Å,
соответствующего хромосфере и переходной зо-
не), время (со скважностью 12 с). Для каждого
пикселя ЭУФ карты в любой момент времени
производился подбор ДМЭ в виде гауссианы с
тремя варьируемыми параметрами (пик, темпе-
ратура центра гауссианы и ширина) так, чтобы
максимально приблизиться к значениям интен-
сивности во всех 6 каналах. Затем выделялся кон-
тур (определяющий размер вспышечной области)
по некоторому эмпирически подобранному зна-
чению максимума гауссианы. Следующим шагом
было суммирование всех гауссиан внутри вы-
бранного контура. Таким образом, мы получали
пространственно интегрированную ДМЭ всей
вспышечной области как функцию времени. За-
тем, интегрируя по температуре, получаем вре-
менную зависимость полной меры эмиссии, мак-
симальное значение которой указывается в ката-
логе GEII.

Температура в каталоге GEII приводится в
двух вариантах. Первое значение  соответ-
ствует максимальному значению температуры
пика пространственно интегрированной ДМЭ
за все время вспышки. Второе значение  яв-
ляется максимумом среднего значения темпе-
ратуры, усредненной по ДМЭ. Фактически 
является центром масс ДМЭ и считается следу-
ющим образом:
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z
T

pT

wT

wT

( )
( )

( )

( )

( )

Δ
= =




k k k
k

w

,  ,
.

,

T DEM T t TT DEM T t dT
T t

EM tDEM T t dT

В данной формуле также показан переход от
непрерывного представления к дискретному.
В работе [42] для определения ДМЭ рассматри-
вался диапазон температур пиков отдельных ком-
понентов гауссиан 0.5–30 МК (36 дискретных
значений, эквидистантных в логарифмической
шкале), при этом пространственно интегриро-
ванная ДМЭ определялась в расширенном диапа-
зоне температур  для того, чтобы учесть
вклад “хвостов” гауссиан для самых холодных и
горячих компонентов ДМЭ. ДМЭ анализ пока-
зал, что значения  МК систематически
выше, чем значения  МК, что озна-
чает больший вклад в полную меру эмиссии
плазмы с более низкими температурами. В дис-
кретном виде расчет полной тепловой энергии
плазмы во вспышечной области выполняется
по ДМЭ следующим образом (подробнее см.
Приложение в [42]):

Для нашего статистического исследования мы
будем использовать следующую информацию из
каталога GEII: максимальная мера эмиссии, ха-
рактерный масштаб длины , , , полная теп-
ловая энергия плазмы, плотность плазмы как

.
На рис. 6 показано сравнение распределений

параметров тепловой плазмы для выборки вспы-
шек с солнцетрясениями и без фотосферных воз-
мущений. Самое главное, что следует из данного
рисунка – это фактически полная тождествен-
ность выборок: практически одинаковые значе-
ния медиан, пиков и ширин гистограмм (в отли-
чие от данных RHESSI на рис. 2). Таким образом,
при рассмотрении ДМЭ отличие распределений,
замеченное ранее по данным RHESSI, пропадает.
Необходимо попытаться понять, есть ли физика в
данном различии. Скорее всего, это связано с по-
строением ДМЭ, в которой учитывается вклад
плазмы с очень широким спектром температур.

Корреляции параметров тепловой плазмы по
ДМЭ и значений полной энергии гелиосейсмиче-
ских вспышечных возмущений показаны на
рис. 7. В отличие от данных RHESSI мы имеем
более явную зависимость энергии солнцетрясе-
ний от меры эмиссии (рис. 7а) с коэффициентом
корреляции 0.56 (примерно вдвое лучше по срав-
нению с рис. 3а). С температурами ситуация об-
ратная: корреляция хуже и для  (Pcc = 0.43 про-
тив 0.58 на рис. 3b), и для  (Pcc = 0.36). Коэффи-
циенты корреляции для максимальной тепловой
энергии вспышечной плазмы и характерного
масштаба длины примерно одинаковые (0.55 и
0.51). Любопытно, что для плотности плазмы,
определенной по ДМЭ, есть слабая антикорреля-

= −klg 5 8T

= −w 6 40T
= −p 0.5 25T
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ция c коэффициентом Pcc = –0.33. Это значит, что
чем вспышка больше себя проявляет в гелиосей-
смической активности, тем она с большей веро-
ятностью характеризуется меньшей концентра-
цией плазмы. Однако различие в концентрациях
очень небольшая (1011 и 0.8 × 1011 см–3) и корреля-
ция слишком мала (Pcc = –0.33), чтобы быть уве-
ренным в данной зависимости. Также стоит отме-
тить, что полученные одинаковые корреляции
для обоих типов (по RHESSI и по ДМЭ) макси-
мальных тепловых энергий являются результата-
ми корреляции гелиосейсмической энергии с
максимальной вспышечной температурой по
данным RHESSI в случае рис. 3d и корреляцией с
мерой эмиссии, определенной по ДМЭ (на
рис. 7f).

Также, учитывая относительную узость рас-
пределений вспышек по концентрациям плаз-
мы, а также корреляцию энергии солнцетрясе-
ний с характерным масштабом длины (Pcc = 0.51

на рис. 7d), мы думаем, что корреляция с мерой
эмиссии (рис. 7а) больше связана с объемом
вспышечной области, так как . Други-
ми словами, большие солнцетрясения связаны с
вовлечением во вспышечный процесс большего
количества магнитных петель. То есть мы имеем
однозначный “геометрический эффект большой
вспышки”. При этом вспышки с солнцетрясе-
ниями и без фотосферных возмущений никак не
различаются по геометрическим размерам в
рамках методологии оценки длин в каталоге
GEII (напомним, что длины в GEVIII взяты из
второго каталога GEII).

В качестве итогов данного раздела укажем сле-
дующие результаты статистического анализа
вспышек по ДМЭ ЭУФ излучения:

1) вспышки с солнцетрясениями и без фото-
сферных возмущений тождественны по своим
распределениям термодинамических параметров
вспышечной области в рамках ДМЭ анализа;

= 2 3EM n L

Рис. 6. Сравнение распределений параметров (нормированные гистограммы) тепловой плазмы (по данным AIA из
GEII): a) мера эмиссии, b) пиковая температура по ДМЭ, с) температура, полученная усреднением по ДМЭ, d) харак-
терный линейный масштаб, e) характерная концентрация плазмы, f) тепловая энергия. Гистограммы приводятся для
группы вспышек с гелиосейсмическим откликом (красный) и без него (черный). Вертикальными точечными линиями
показаны медианные значения, которые также дублируются числами m1 и m2 на панелях рисунка.
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2) обнаружена корреляция (Pcc = 0.56) между
энергией гелиосейсмических возмущений и ме-
рой эмиссии (что отличается от результатов ана-
лиза данных RHESSI);

3) не найдено корреляции между энергией ге-
лиосейсмических возмущений и температурой,
оцененной из ДМЭ двумя разными способами
(также противоречит результатам анализа данных
RHESSI);

4) мы получили аналогичную (как и для дан-
ных RHESSI) корреляцию между гелиосейсмиче-
ской энергией и максимальной тепловой энерги-
ей вспышечной плазмы, полученную в рамках
ДМЭ анализа. Однако данная корреляция боль-
ше связана с зависимостью энергии солнцетрясе-
ний от меры эмиссии и характерного размера
вспышечной области. Тогда как для данных
RHESSI мы имеем линейную зависимость от тем-
пературы и также от длины;

5) получена антикорреляция (единственная во
всей работе) между энергией солнцетрясений и
концентрацией плазмы. Однако данный резуль-

тат обладает малой достоверностью и в будущем
его необходимо проверять на больших выборках
или с применением более надежного метода
определения геометрических размеров вспышеч-
ных областей.

6. ОСНОВНЫЕ РЕЗУЛЬТАТЫ
В результате сравнения гелиосейсмически ак-

тивных солнечных вспышек и вспышек без фото-
сферных возмущений мы обнаружили:

1) значительное различие в потоках нетепло-
вого рентгеновского излучения. В среднем пото-
ки двух выборок различаются как минимум на
порядок. Максимальное отношение (почти в 17
раз в пользу вспышек с солнцетрясениями) меди-
ан распределений найдено для нормировочного
коэффициента степенного нетеплового рентге-
новского спектра для энергии 50 кэВ;

2) мы не нашли различий между двумя выбор-
ками вспышек с точки зрения распределений сте-
пенного индекса нетеплового рентгеновского

Рис. 7. Зависимости полной акустической мощности солнцетрясений для 22 вспышек в диапазоне частот 5–7 мГц от
параметров тепловой плазмы (по данным AIA из GEII): a) мера эмиссии, b) пиковая температура по ДМЭ, с) темпера-
тура, полученная усреднением по ДМЭ, d) характерный линейный масштаб, e) характерная концентрация плазмы, f)
тепловая энергия. Значения коэффициента корреляции Пирсона (Pcc) и ранговый (rcc) указаны на панелях рисунка.
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спектра (т.е. жесткости спектра ускоренных элек-
тронов). Более важным параметром является ин-
тегральный поток жесткого рентгеновского излу-
чения;

3) есть небольшое различие в двух рассматрива-
емых распределениях (смещение) термодинами-
ческих параметров, определенных по рентгенов-
ским спектрам RHESSI. Вспышки с солнцетрясе-
ниями обладают чуть большей максимальной
тепловой энергией, мерой эмиссии и концентра-
цией горячей плазмы (медианы распределений от-
личаются примерно в три раза);

4) сравнение распределений характерных раз-
меров вспышечной области показало идентич-
ность двух выборок вспышек в рамках методики
выделения геометрического места вспышки по
картам ДМЭ;

5) показано, что с точки зрения ДМЭ анализа
термодинамические параметры двух выборок
вспышек практически не различаются.

Анализ зависимостей гелиосейсмической энер-
гии от различных параметров вспышек, получен-
ных в рамках работ [41, 42], показал следующие ос-
новные результаты:

1) наиболее сильная корреляция (по Пирсону
0.68) получена для зависимости гелиосейсмиче-
ской энергии от полного потока нетепловых
рентгеновских фотонов в рамках предположения
о фиксированной низкоэнергетической границе
20 кэВ;

2) интересным результатом является найден-
ная корреляция (0.58) энергии солнцетрясений с
температурой плазмы по RHESSI, при слабой
корреляции с мерой эмиссии (Pcc = 0.32);

3) наблюдается явная зависимость энергии
солнцетрясений от характерных размеров вспы-
шечной области. Благодаря данному эффекту мы
также наблюдаем связь (Pcc = 0.56) между гелио-
сейсмической энергией и интегральной мерой
эмиссии, полученной из ДМЭ анализа;

4) анализ ДМЭ не позволил найти хорошую
корреляцию между энергией солнцетрясений и
температурой плазмы (Pcc = 0.36 и 0.43 для темпе-
ратур и ), что противоречит данным RHESSI.

7. ОБСУЖДЕНИЕ ПОЛУЧЕННЫХ 
РЕЗУЛЬТАТОВ

Обсудим полученные результаты относитель-
но двух важных аспектов: физики солнцетрясе-
ний и методике статистического анализа. Прежде
всего, заметим, что с точки зрения статистиче-
ского анализа, потенциал каталога SQ24 далеко
не исчерпан. При рассмотрении пересечения с
каталогами GEII и GEVIII мы нашли соответ-
ственно только 22 и 42 события до февраля 2014 г.
При рассмотрении других вспышек после этой

p T wT

даты мы могли бы расширить каталог, как для
ДМЭ анализа, так и для анализа рентгеновского
излучения. Однако германиевые полупроводни-
ковые детекторы RHESSI подверглись серьезной
деградации, начиная с 2015 г. Поэтому необходи-
ма очень большая и аккуратная дополнительная
работа для интерпретации рентгеновского спек-
тра вспышек, начиная с 2015 г. (чего не было сде-
лано в рамках серии работ “Global Energetics”).
Заметим, что в рамках первоначального статисти-
ческого анализа нам достаточно данных без про-
странственного разрешения. В связи с этим, с на-
шей точки зрения, следующим шагом был бы
анализ рентгеновского излучения большего чис-
ла событий с помощью инструмента KONUS [46]
на борту КА Wind. Данный инструмент отличает-
ся наибольшим временем наблюдений по сравне-
нию с другими рентгеновскими спектрометрами,
отсутствием затмений и относительно стабиль-
ным фоном. Анализ расширенных выборок поз-
волит еще лучше сравнить вспышки с разной сте-
пенью фотосферной активности и получить уточ-
ненные корреляционные взаимосвязи между
энергией солнцетрясений и параметрами рентге-
новского нетеплового спектра, косвенно свиде-
тельствующего об ускоренных электронах.

В данной работе мы использовали информа-
цию о характерных линейных размерах вспышеч-
ной области. Причем анализ распределений ха-
рактерных длин показал отсутствие различий
между вспышками с солнцетрясениями и вспыш-
ками без фотосферных возмущений. Однако мы
заметили, что есть корреляция энергии солнце-
трясений с характерным размером вспышечной
области. Другими словами, мы показали, что
быстрые и импульсные вспышки с гелиосейсми-
ческим откликом [29] не обладают свойством
компактности областей энерговыделения с точки
зрения методики оценки характерных размеров,
описанной в [42]. Тем не менее вопрос геометри-
ческой структуры вспышечной области в рамках
исследований гелиосейсмически активных сол-
нечных вспышек не снимается с повестки и, бо-
лее того, является крайне важным. В действи-
тельности, данная работа показала лишь то, что
во всех вспышках условное количество магнит-
ных петель (и их размеры), вовлекаемых во
вспышечное энерговыделение, примерно одно
и то же. При этом мы не рассматриваем более
тонкую пространственную структуру вспышеч-
ной области.

С точки зрения гипотезы о генерации гелио-
сейсмических волн ускоренными электронами,
одним из важнейших параметров является пло-
щадь их высыпания в нижние слои солнечной ат-
мосферы. При разных значениях площади плот-
ность потока энергии высыпающихся ускорен-
ных электронов будет также различной и,
следовательно, фотосферный отклик будет отли-
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чаться. На базе каталога GEVIII мы произвели
оценки плотности потока энергии ускоренных
электронов и нашли разницу в медианах распре-
делений (вспышки с солнцетрясениям и вспыш-
ки без фотосферных возмущений) примерно в
пять раз (так же, как и на рис. 4с). Также исполь-
зуемые критерии показали достоверную разницу
распределений, несмотря на приблизительность
оценки времени импульсной фазы, площади
вспышечной области и величины низкоэнергети-
ческой границы. Также от уточненных геометри-
ческих размеров зависит оценка плотности теп-
ловой плазмы. Уточнение статистики с точки зре-
ния геометрических параметров в дальнейшем
позволит значительно улучшить понимание ге-
лиосейсмически активных солнечных вспышек.
Кроме этого важно рассматривать множествен-
ность компактных областей высыпания ускорен-
ных частиц, а также динамику числа и размеров
тех областей, в которые инжектируются ускорен-
ные электроны (возможно, что последовательные
инжекции могут усилить гелиосейсмическую
волну).

Одним из важных результатов анализа ДМЭ
является тождественность выборок солнечных
вспышек с солнцетрясениями и без фотосферных
возмущений с точки зрения термодинамических
параметров. При этом для данных RHESSI мы об-
наружили различие в медианах этих распределе-
ний. Скорее всего, это связано с построением
ДМЭ, в которой учитывается плазма в очень ши-
роком спектре температур (от ~0.1 до ~20 МК).
Заметим, что, несмотря на высокие значения

 МК с медианой ~26 МК, превосходя-
щие значения максимальной температуры по
RHESSI в диапазоне  МК и медиа-
ной ~12 МК, нельзя сравнивать данные темпера-
туры прямым образом. Дело в том, что  характе-
ризует распределение ДМЭ в целом, тогда как
температура по RHESSI определяется из одно-
температурной аппроксимации рентгеновского
спектра в очень коротких волнах с энергиями
(примерно 5–20 кэВ), которые на самом деле не-
доступны AIA. Также AIA обладает слабой чув-
ствительностью к излучению плазмы с темпера-
турой выше 20 МК, тогда как RHESSI надежно
измеряет рентгеновское излучение плазмы до
очень высоких температур. В работе [47] показа-
но, что в среднем отношение температур вспы-
шечной плазмы (для 149 вспышек М и Х) по
данным RHESSI и AIA составляет 1.9 ± 0.1. Мож-
но сказать, что в плане диагностики очень горя-
чей плазмы следует больше доверять данным
RHESSI. В связи с этими рассуждениями есть со-
блазн считать плазму, по данным измерений
рентгеновского излучения RHESSI, более “пря-
мо” связанной с областью вспышечного энерго-
выделения, в которой происходит магнитное пе-

= −w 6 40T

= −max 0.5 25T

wT

ресоединение. Тогда как плазма, наблюдаемая в
ЭУФ диапазоне, определяется в большей степени
эффектом хромосферного испарения и потому
только косвенно связана с областью пересоеди-
нения в короне. Другими словами, в полный по-
ток рентгеновского излучения имеется большой
вклад от горячей плазмы, непосредственно нагре-
вающейся внутри (или в окрестности) пересоеди-
няющегося токового слоя (вероятными ударны-
ми волнами, турбулентностью, диссипацией
электрического тока и т.д.). Данный вопрос сле-
дует более подробно исследовать в дальнейшем.
Здесь мы только высказываем гипотезу, почему
анализ данных AIA и RHESSI может приводить к
различным результатам.

Также заметим, что в рамках анализа тепловых
рентгеновских спектров по данным RHESSI об-
наружено, что плотность плазмы вспышек с
солнцетрясениями несколько больше (медианы
отличаются примерно в три раза), чем для вспы-
шек без фотосферных возмущений, а также есть
корреляция (Pcc = 0.58) энергии солнцетрясений
с максимальной температурой плазмы. Это, воз-
можно, косвенно свидетельствует в пользу того,
что в гелиосейсмически активных солнечных
вспышках больше горячих электронов в хвосте
Максвелловского распределения, которые более
эффективно могут ускоряться. Однако это утвер-
ждение достаточно спекулятивно, поскольку
плотность плазмы определяется специфическим
образом, а деталей физики ускорения мы не зна-
ем. В каталоге GEVIII характерный линейный
размер определяется, как и в GEII, на базе анали-
за ДМЭ карт (см. подробнее выше). Вообще гово-
ря, учитывая естественный ход ДМЭ, характери-
зующийся тем, что в области высоких температур
(примерно более 10 МК) плазмы меньше, мы
вправе ожидать меньшие объемы плазмы, испус-
кающей тормозное рентгеновское излучение. Од-
нако RHESSI не позволяет получать изображе-
ния с широким динамическим диапазоном и вы-
соким (сравнимым с AIA) пространственным
разрешением, и потому мы не можем оценить ре-
альные размеры самой горячей части вспышеч-
ной области. Следовательно, оценки плотности
плазмы по RHESSI достаточно спорны. Из-за
этого мы также не приводили график корреляции
гелиосейсмической энергии с плотностью плаз-
мы по RHESSI (однако анализ показал, что кор-
реляции фактически нет). Таким образом, мы
снова приходим к важности более точного опре-
деления геометрических размеров вспышечных
областей, необходимого для лучшего понимания
особенностей энерговыделения гелиосейсмиче-
ски активных вспышек.

Теперь перейдем к обсуждению важнейшего
результата данной статьи. Вообще говоря, прове-
денный статистический анализ указывает на то,
что наличие повышенных потоков нетеплового
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рентгеновского излучения является яркой осо-
бенностью гелиосейсмически активных солнеч-
ных вспышек. Это косвенно свидетельствует в
пользу больших потоков ускоренных электронов
по сравнению со вспышками без фотосферного
отклика. Также мы получили явную корреляцию
(наилучшую среди других исследованных пара-
метров) гелиосейсмической энергии с потоками
рентгеновского излучения. Что нам мешает на ос-
новании данных результатов сказать о доказанно-
сти гипотезы генерации гелиосейсмических воз-
мущений высыпающимися электронами в ниж-
ние слои солнечной атмосферы?

Во-первых, с точки зрения физики, повышен-
ные полные (пространственно интегрированные)
потоки нетеплового рентгеновского излучения и,
следовательно, повышенные потоки ускоренных
электронов могут быть вторичным (сопутствую-
щим) явлением по отношению к какому-то дру-
гому более важному параметру вспышечного
энерговыделения. Ускорение заряженных ча-
стиц, скорее всего, является результатом воздей-
ствия на популяции электронов либо крупномас-
штабных, либо мелкомасштабных электрических
полей, генерируемых за счет магнитного пересо-
единения и различных неустойчивостей пересо-
единяющегося токового слоя (в самых разных
геометриях магнитного поля). Интенсивное маг-
нитное пересоединение может сопровождаться
другими значимыми процессами, которые могут
воздействовать на нижние слои солнечной атмо-
сферы. Например, эруптивный процесс и дина-
мика магнитного поля на уровне фотосферы мо-
гут коррелировать с темпом магнитного пересо-
единения. Сама эрупция может быть причиной
магнитного пересоединения во время импульс-
ной фазы солнечной вспышки, стимулирующая
быстрые изменения магнитного поля в нижних
слоях солнечной атмосферы [48–50]. В результате
скачка магнитного поля может возникнуть им-
пульсная сила Лоренца, теоретически способная
генерировать фотосферные возмущения (см.
Введение). Также параллельно с ускорением
электронов могут ускоряться ионы в самом ши-
роком диапазоне энергий. Причем ионы могут
быть более предпочтительным агентом (в силу
большей массы по сравнению с электронами)
возбуждения солнцетрясений [16]. Соответствен-
но, повышенные потоки ускоренных электронов
могут косвенно свидетельствовать в пользу уско-
ренных ионов, само наличие которых и их харак-
теристики крайне сложно надежно устанавливать
из имеющихся наблюдательных данных. В буду-
щих исследованиях влияние ускоренных МэВ-
ных протонов на возмущение фотосферы может
быть оценено по регистрации гамма-излучения.
Однако пока не существует систематических на-
блюдений спектров гамма-излучения даже в ре-
жиме наблюдений “Солнце как звезда”.

Во-вторых, большую неопределенность в ана-
лиз вносит переход от описания потоков нетепло-
вого рентгеновского излучения к потокам уско-
ренных электронов и к оценке их полной энер-
гии. Мы использовали простейшую модель
“толстой мишени” [34]. Однако в реальности пе-
ренос ускоренных частиц может быть гораздо
сложнее с учетом дополнительных эффектов: за-
хват в магнитные ловушки (например, [51]), об-
ратный электрический ток (например, [51, 52]),
мелкомасштабная турбулентность (например,
[53]) и др.

Также спектр рентгеновского излучения зави-
сит от особенностей мишени: теплая, толстая,
тонкая, частичная ионизация плазмы и др. Учесть
данные эффекты практически невозможно в рам-
ках статистического анализа. Более того, такое
исследование сложно сделать даже для отдельных
солнечных вспышек. Дополнительные искаже-
ния регистрируемого жесткого рентгеновского
излучения, усложняющие интерпретацию спек-
тра, могут быть связаны с эффектом комптонов-
ского рассеяния (или альбедо) от фотосферы (см.,
например, [54]), который зависит от гелиографи-
ческой долготы и широты вспышки.

Серьезным препятствием является пока не-
преодолимая проблема неопределенности низко-
энергетической границы, выше которой интегри-
руется спектр ускоренных электронов. Достаточ-
но неожиданно было то, что мы получили
корреляцию (Pcc = 0.51) нетепловой энергии (в
рамках модели толстой мишени) с полной энер-
гией солнцетрясений с учетом очень грубой оцен-
ки низкоэнергетической границы (мы брали пе-
ресечение тепловой и нетепловой части рентге-
новского спектра).

Стоит также отметить, что мы в данном разде-
ле опустили обсуждение очевидной важности
пространственно разрешенных наблюдений и
подключение других диапазонов электромагнит-
ного спектра (в частности, микроволнового и
гамма-диапазонов) к статистическому анализу.
Здесь возникает так много задач, описание кото-
рых представляется излишним и выходящим да-
леко за рамки данной статьи.

В заключение мы хотим заметить, что полу-
ченные статистические результаты анализа осо-
бенностей энерговыделения гелиосейсмически
активных солнечных вспышек являются факти-
чески первыми в мире. Выводы, сделанные из
анализа нетепловых рентгеновских спектров, по-
ка только косвенно свидетельствует в пользу ги-
потезы генерации солнцетрясений ускоренными
электронами. Необходимы дальнейшие обшир-
ные исследования. Полученные результаты в дан-
ной статье мы рассматриваем как “затравку” для
будущих наших (и других авторов) статистиче-
ских исследований. Во-первых, необходимо бу-
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дет уточнять полученные результаты для расши-
ренных выборок вспышек. Во-вторых, совершен-
ствование методик по ряду направлений (см.
выше обсуждения) и подключение к статистиче-
скому анализу других параметров солнечных
вспышек (магнитное поле, динамика КВМ и др.)
позволят значительно улучшить понимание усло-
вий генерации солнцетрясений. Наряду с анали-
зом данных наблюдений необходимо развивать
моделирование солнцетрясений.
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STATISTICS OF THERMAL PLASMA PARAMETERS AND NON-THERMAL
X-RAY SPECTRA OF SOLAR FLARES WITH HELIOSEISMIC RESPONSE

I. N. Sharykina,#, I. V. Zimovetsa, and A. G. Kosovichevb

aSpace Research Institute of Russian Academy of Sciences, Moscow 117997, Russia
bNew Jersey Institute of Technology, Newark, USA

We present the results of statistical analysis of various thermal plasma parameters and non-thermal X-ray
spectra of helioseismically active (producing “sunquakes”) solar f lares of the 24th solar cycle up to February
2014. Two samples of f lares are compared: with helioseismic activity in the form of sunquakes and a sample
of f lares without photospheric disturbances. The dependences of the considered f lare parameters on the en-
ergy of helioseismic disturbances are also investigated. Quantitative parameters of solar f lares are taken from
the statistical work of the Global Energetics series by Markus Ashwanden in 2014–2019. We consider ther-
modynamic plasma parameters derived from the analysis of RHESSI X-ray spectra and differential emission
measure (from AIA EUV images), as well as the characterization of non-thermal X-ray spectra from
RHESSI. Statistical analysis confirmed that helioseismically active solar f lares are characterized by signifi-
cantly larger f luxes of non-thermal X-ray emission compared to f lares without photospheric perturbations. A
good linear relationship between helioseismic energy and the total f lux of non-thermal X-ray radiation and
the total energy of accelerated electrons is found. It is shown that the power-law index of the nonthermal
X-ray spectrum is not the parameter by which one can separate the two groups of f lares under consideration.
The analysis of the X-ray thermal spectra shows a slight difference between the f lares with the sunsets.

Keywords: solar f lares, helioseismic waves, sunquakes, X-ray emission, nonthermal electrons, photosphere,
ultraviolet emission
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Статья посвящена проблеме происхождения Луны. Обсуждаются современные сценарии формиро-
вания системы Земля–Луна: одновременное образование Земли и Луны в околосолнечном газопы-
левом диске; ударное частичное разрушение Земли массивным астероидом; гравитационный захват
Луны Землей; разрушение вначале двойной Луны при сближении с Землей с возможным последу-
ющим поглощением Землей компонента меньшей массы. Мы предлагаем двухстадийный сценарий
гравитационного захвата Луны Землей на ранних стадиях Солнечной системы. На первой стадии,
использующей гибридную численную модель в постановках задачи трех тел (Солнце, Земля и Луна)
и -тел, производится поиск и отбор врéменных орбит Луны вокруг Земли. Используя метод об-
ратного интегрирования в постановке задачи -тел, оценивается влияние приливных сил на пере-
качку орбитального момента Луны ( ) относительно Земли в ее собственный момент . Как по-
казывает моделирование, действия одних приливных сил не достаточно для захвата Луны Землей в
короткой шкале времени  лет ( ). На второй стадии учитывается фактор вязко-
диссипативной среды, приводящей к дополнительному “притормаживанию” Луны, за счет, напри-
мер, столкновений с астероидами и перехода приливной энергии в тепло, что помогает Луне изба-
виться от избытка кинетической энергии и обрести постоянную орбиту вокруг Земли.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Современные наблюдения и теория свиде-
тельствуют, что планеты – неотъемлемая часть
звездного и, как теперь выясняется, межзвездно-
го мира всех галактик [1–6]. Теоретическая оцен-
ка их частоты, основанная на распределении
двойных звезд по угловым моментам, допускала,
что около трети звезд могут иметь планетные си-
стемы [1]. Позднее эта оценка была поддержана
наблюдательной статистикой более пяти тысяч
околозвездных внесолнечных планет [4, 7]. Мак-
симальное число планет в планетной системе ре-
гулируется, вероятно, массами планет и следую-
щими из них критериями устойчивости почти
круговых планетных орбит.

Наблюдаемое распределение планет по боль-
шой полуоси их орбит может быть представле-
но выражением в дифференциальной форме:

, где  – число планет,  – большая

полуось их орбиты [1, 8, 9]. Интересно, что раз-
гадка известного правила Тициуса-Боде заключе-
на в этом соотношении, которое свидетельствует
о равнораспределении планет по логарифму
большой полуоси или логарифму удельного угло-
вого момента. Кстати, распределение двойных
звезд по большой полуоси их орбит следует тому
же логарифмическому закону [10]. Среднее отно-
шение наблюдаемых орбитальных периодов со-
седних планет составляет , а минимальное –
близко к 1.1 [8, 9]. Ясно, что величина среднего
отношения определяется условием устойчивости
орбит планет с массой порядка массы Юпитера, а
минимальное отношение – свидетельство малых
масс этих соседних планет. Планеты с неустойчи-
выми орбитами при взаимодействии с более мас-
сивными соседями будут либо поглощены по-
следними, либо станут членами облака Оорта, ли-
бо вообще выброшены из своей системы, став
свободными объектами Галактики [6]. Планеты

N
N

orb
MP M

sP

 100 −Δ  6
orb10M M

sP P

= 4 lgdN d a N a

1.5
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на неустойчивых орбитах могут напрямую стал-
киваться между собой. Такие столкновения сей-
час, вероятно, уже зарегистрированы наблюдате-
лями [11].

Примечательно, что планеты-гиганты Сол-
нечной системы имеют много спутников, плос-
кости орбит которых, как правило, близки к эква-
торам самих планет. Распределение больших
спутников Юпитера по большим полуосям их ор-
бит повторяет указанное выше распределение
планет по их большим полуосям орбит вокруг
своих звезд. Два этих обстоятельства позволяют
полагать, что процесс образования систем спут-
ников около больших планет Солнечной системы
повторяет в значительной степени сценарий фор-
мирования самой Солнечной системы в прото-
планетном околосолнечном газопылевом диске.

Интересно, что аналог околопланетного газо-
пылевого диска уже обнаружен [12]. Планета CQ
Lupi B с массой  (  – масса Юпитера) де-
монстрирует присутствие около нее пылевого
диска с радиусом  (  – солнечный радиус).
Конечно, масса спутника этой звезды заставляет
видеть в нем коричневый карлик – вероятный бу-
дущий обладатель своей компактной планетной
системы. Но существование аналогичных дисков
около планет кажется вполне возможным, а сами
диски, можно полагать, будут со временем обна-
ружены. Будут найдены и спутники внесолнеч-
ных планет, хотя обычные эффекты наблюда-
тельной селекции пока исключают их обнару-
жение [13]. Стоит отметить, что обычному
транзитному методу, вероятно, вполне доступно
обнаружение близких к своим звездам тесных
двойных планет со сравнимыми размерами ком-
понентов по периодическому изменению глуби-
ны затмений, вызванному орбитальным враще-
нием пары, или по достоверной переменной
асимметрии формы кривой затмений.

Малые внутренние планеты Солнечной систе-
мы, близкие к Солнцу, такие как Меркурий и Ве-
нера, а также Марс, не имеют больших спутни-
ков. Земля и, важно, находящийся на краю Сол-
нечной системы продолжающий формироваться
и аккрецировать окружающий астероидный ма-
териал, Плутон, имеют по одному большому
спутнику, что необычно для планет-гигантов на-
шей планетной системы. Если самые большие
спутники планет-гигантов имеют массы порядка
0.001 от массы самих планет, то для системы Зем-
ля–Луна это отношение около 0.01, а для системы
Плутон–Харон – 0.1. Очевидно заметное отличие
последних двух систем от систем спутников пла-
нет-гигантов Солнечной системы. Закономерно
возникает вопрос о причинах такого отличия и о
возможных сценариях их формирования. Для
объяснения причин возникновения Солнечной
системы обычно привлекают сценарий Канта и

∼30 JM JM

∼ 6R R

Лапласа об одновременном образовании Солнца
в ходе коллапса вращающегося протосолнечного
газопылевого облака и его планет и спутников в
протопланетном диске, аккумулирующем из-
быточный угловой момент [1, 2]. Сегодня из-
вестно с десяток сценариев, что отражает суще-
ственное углубление наших представлений об
эволюции одиночных и двойных звезд различ-
ных классов [14].

Для упрощения ориентирования в данной ста-
тье предлагаем краткое ее описание. Во Введении
формулируется проблема происхождения Луны
как часть общей проблемы образования спутни-
ков планет и феномена двойных планет. В разделе
2 делается небольшой экскурс в историю изуче-
ния вопроса происхождения Луны с кратким ана-
лизом состояния современных моделей и теорий,
а также ставится акцент на общую проблему
двойных планет и рассматривается как иллюстра-
ция нашей системы Земля–Луна, в частности.
В разделе 3 излагается постановка задачи в моде-
лях трех и -тел, а также описывается метод ин-
тегрирования. В разделе 4 демонстрируются и об-
суждаются полученные результаты. В Заключе-
нии кратко подводятся итоги моделирования.

2. ИСТОРИЯ ИССЛЕДОВАНИЯ УСЛОВИЙ 
ОБРАЗОВАНИЯ СИСТЕМЫ ЗЕМЛЯ–ЛУНА

Луна, ярчайший объект ночного неба Земли, с
давних времен привлекала внимание естествоис-
пытателей. Предметом пристального интереса
были и остаются как ее наблюдаемые свойства,
так и проблема ее возникновения. Уникальность
Луны – единственного спутника планеты земно-
го типа – состоит в самом факте ее существова-
ния, что заставляет задуматься о ее происхожде-
нии. Ниже будут прокомментированы несколько
возможных сценариев, предлагающих разные
версии появления спутника Земли.

2.1. Сценарий мегаимпакта

Самый популярный на сегодня сценарий воз-
никновения Луны, как “оторванной” части Зем-
ли, имеет, что естественно для астрономии, глу-
бокие исторические корни. Ее автор – дед Чарль-
за Дарвина, утвердившего идею эволюции в
биологии. Английский естествоиспытатель и
инженер Эразм Дарвин (1731–1802) в поисках
разгадки истории Луны предложил обратить
внимание на глобус Земли, где, по его мнению,
не достает твердого вещества. Не исключено,
предложил Дарвин, что молодая Земля вращалась
столь быстро, что часть ее в районе Тихого океана
оторвалась от Земли, образовав Луну. Сын Чарль-
за Дарвина, Георгий, ста годами позже прадеда
показал, что приливные силы быстровращаю-

N



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 100  № 11  2023

ГРАВИТАЦИОННЫЙ ЗАХВАТ 1105

щейся молодой Земли могли со временем отодви-
нуть Луну от Земли на ее современное место [15,
16]. Таким образом, Дарвины создали первый ва-
риант современного популярного сценария обра-
зования спутника Земли.

Много позднее, в 1948 г. Биркгофом и другими
[17] этот сценарий был “модернизирован”: они
предложили, что роль быстрого вращения моло-
дой Земли мог бы сыграть достаточно большой и
быстрый астероид, столкнувшийся с Землей и
оторвавший ее часть. Со временем вырванное из
Земли вещество сформировало Луну. Возмож-
ность самого столкновения – мегаимпакта – сле-
дует признать очевидной в рамках аккумуляцион-
ного сценария образования планет земного типа
Солнечной системы. Такие мегаимпакты могут, в
частности, объяснить ненулевые эксцентрисите-
ты и наклоны орбит планет Солнечной системы.

Большой вклад в изучение Луны внесла кос-
мическая программа НАСА “Аполлон”, основная
цель которой как раз состояла в том, чтобы выяс-
нить, как образовалась Луна. К середине 70-х го-
дов XX века сценарий Дарвина-Биркгофа сэво-
люционировал в теорию мегаимпакта [18], со-
гласно которой объект размером с Марс (так
называемая Тейя) сталкивается с Протоземлей, в
результате чего образуется сначала диск вокруг
Земли, а потом Луна. Расчеты первого поколения
3D гидродинамического моделирования [19] по-
казали возможность образования обедненных
железом вращающихся дисков вокруг Земли.
В более поздних расчетах [20], моделирующих
низкоскоростной касательный удар, удалось вос-
произвести наблюдаемый ресурс углового мо-
мента системы Земля–Луна, а также массу и объ-
емную плотность реальной Луны. Ударный сце-
нарий становился все более популярным и,
наконец, приобрел эпитет “канонический”. Его
описанию посвящены обзоры [21, 22].

2.2. “Изотопный кризис”

Несмотря на то, что сценарий мегаимпакта
признан наиболее хорошо изученным, в послед-
нее десятилетие он стал предметом острых дис-
куссий [23] из-за трудностей в объяснении сход-
ства изотопов мантий Луны и Земли. Это выгля-
дело парадоксально на фоне данных химического
анализа пород Земли и Луны, которые показали
различие в содержании тяжелых элементов, таких
как Fe или Ni (их обилие на Земле по сравнению
с Луной), а также различие в эндогенном составе
летучих соединений (отсутствующих на Луне)
[24]. Выявленные различия хорошо встраиваются
в сценарии мегаимпакта и захвата, полагая что
Луна и Земля образовались из разных по химиче-
скому составу объектов. Метеориты с Марса и с
родительских тел главного пояса астероидов име-

ют отличный от Земли изотопный состав. Почему
тогда Земля и Луна оказались “изотопически не-
различимы”, например, по содержанию изотопов
O2 и W, а также ряда других литофильных элемен-
тов [25]?

Известно, что изотопный состав космических
объектов меняется с удалением их от Солнца. Это
позволяет предположить, следуя ранним догад-
кам Си [26], что Земля и Луна образовались в око-
лосолнечном диске как свободные планеты на
близких орбитах и были связаны гравитацией в
единую систему позднее. Изначальная близость
орбит околосолнечных Луны и Земли дает малую
величину их относительной скорости, что могло
бы обеспечить низкоскоростной касательный ме-
гаимпакт или захват Луны Землей.

Таким образом, разрешение проблемы “изо-
топного кризиса” потребовало введения допол-
нительных ограничений, в первую очередь, тре-
бование земноподобной Тейи. Постепенно стали
вводить разные режимы импактных событий,
чтобы лучше обеспечить сходство изотопов Зем-
ли и Луны.

2.3. Режимы диффузионной релаксации диска: 
ко-аккреция, синестии, мультиимпакты

В решении проблемы изотопической тожде-
ственности Луны и Земли предлагается сцена-
рий скоростного некасательного удара [27], в ре-
зультате которого создаются диск и планета, бо-
лее близкие по химическому составу, чем при
“каноническом” мегаимпакте. Основная труд-
ность этого сценария состоит в том, чтобы обра-
зовать достаточно массивный диск за одно
столкновение.

Режим высокоинтенсивных мегаимпактов,
немного превосходящих по энергии “канониче-
ский” мегаимпакт, приводит к образованию
сильно испаренных “синестий”, когда вращаю-
щееся гидростатическое тело выходит за границы
своего теплового предела, образуя вязко растека-
ющуюся дискообразную область [28]. В процессе
диффузионной релаксации диска происходит пе-
ремешивание испаренной фракции протоземной
мантии с веществом ударника – Тейи, – началь-
ные составы которых могут отличаться, и изотоп-
ный состав выравнивается [29, 30].

Отдельное внимание заслуживает сценарий
мультиимпакта, или множественного взаимодей-
ствия популяции первичных планетезималей с
планетами, обеспечивая рост последних. Дина-
мика макроударов и формирование долунных
околоземных роев малых тел, из которых позднее
аккрецировала Луна, описываются в модели ко-
аккреции, впервые предложенной Рускол [31] на
основе идей академика О.Ю. Шмидта. Еще в
40-е годы XX века академик О.Ю. Шмидт сфор-
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мулировал эволюционный подход в изучении
околосолнечного протопланетного облака, из ко-
торого возникли Земля и Луна [32], в противопо-
ложность событийному варианту происхождения
Луны в результате мегаимпакта. Развивая дальше
эти идеи, его ученики, Е.Л. Рускол и В.С. Сафро-
нов, в рамках теории ко-аккреции построили ста-
тистическую модель эволюции популяции круп-
ных планетезималей, постепенно истощающихся
в результате макроударов, порождающих рой ма-
лых тел, из которых позднее аккрецируют спут-
ники, как, например, Луна [33]. Наиболее полно
результаты этой теории представлены в работах
[34–37], в которых также обсуждаются главные
трудности теории ко-аккреции – накопление
адекватной массы и углового момента в прото-
лунном диске.

В другом варианте мультиимпакта, смодели-
рованном Руфу и др. [38], образование Луны в
результате серии (более 20) мини-импактов,
произведенными менее массивными, чем Тейя,
(субмарсианскими) “ударниками”. Каждый та-
кой импакт рождает мини-луну, которая через
механизм прилива-отлива мигрирует “наружу”.
Все эти мини-луны постепенно “расчищают”
себе орбиту от других себе подобных, неизбеж-
но сталкиваясь и слипаясь, формируя совре-
менную Луну с составом, близким к составу
средней планетезимальной окрестности. Ос-
новная проблема этого механизма – низкая эф-
фективность слипания мини-лун [39].

Также делаются попытки разрешения про-
блемы изотопного сходства в концепции общего
газопылевого облака. Его эволюция моделирует-
ся методом динамики частиц, позволяющим
выделить из кольцеобразных структур диска
газопылевые сгущения, интерпретируемые как
предвестники систем планета-спутник [40].
В этой же концепции рассматривается сценарий
столкновительной эволюции двух газопылевых
сгущений, высвобождающей угловой момент,
необходимый для формирования системы Зем-
ля–Луна [41].

Как уже подчеркивалось, сценарий гравитаци-
онного захвата Землей околосолнечной планеты
на близкой к Земле орбите также приемлем в раз-
решении проблемы изотопного сходства Луны и
Земли.

2.4. Сценарий гравитационного захвата Луны

Укажем три фактора, заслуживающих внима-
ние, в отношении уникальности Луны. Во-пер-
вых, нужно подчеркнуть соизмеримость масс
Земли и Луны, что не характерно для многочис-
ленных спутников планет-гигантов Солнечной
системы. Во-вторых, Луна аккумулирует почти
80% углового момента системы Земля–Луна [42].

И еще одной примечательной особенностью Лу-
ны является то, что сила притяжения Луны Солн-
цем почти в два раза превосходит силу притяже-
ния Луны Землей! То есть, фактически, Луна вра-
щается вокруг Солнца, а Земля лишь немного
возмущает ее почти круговую околосолнечную
орбиту. Все эти обстоятельства приводят к тому,
что систему Земля–Луна часто называют двойной
планетой.

Названные выше особенности параметров Лу-
ны привлекают внимание к сценарию независи-
мого образования Земли и Луны в околосолнеч-
ном протопланетном диске с последующим при-
ливным захватом Землей Луны, оказавшейся
поблизости, в пределах досягаемости приливных
сил Земли [25, 41]. Интересен сценарий гравита-
ционного захвата Солнечной системой Луны и,
возможно, других членов Солнечной системы из
общегалактического поля свободных астероидов
и планет [43].

Захват Луны Землей может быть результатом
приливного взаимодействия Земли и Луны в рам-
ках задачи трех тел, имея в качестве третьего тела
Солнце, на что указывают современное расстоя-
ние между Луной и Землей и почти круговая ор-
бита Луны [16, 44]. Но, не исключено, что такой
вариант не реализуется при сближении Земли и
Луны в строго динамической постановке этой за-
дачи, и энергия системы Земля–Луна остается
положительной. Для сброса остающейся положи-
тельной энергии взаимодействия этой системы
можно рассмотреть два варианта “антикика”,
тормозящего пространственное движение “сво-
бодной” Луны относительно Земли. Первый со-
стоит в привлечении приливной диссипации
энергии пространственного движения Луны при
достаточно близком взаимодействии ее с Землей.
Численная величина этого “антикика” может
быть оценена при решении задачи трех тел, вклю-
чающей Солнце, Землю и Луну.

Второй вариант сброса избыточной энергии
системы Земля–Луна состоит в предположении,
что Луна до сближения с Землей была двойной
планетой. Другой компонент, меньшей массы,
был Луной потерян, унеся избыток энергии воз-
никшей системы Земля–Луна, как это бывает
обычно при гравитационном взаимодействии
трех тел [6]. Судьбой потерянного Луной компо-
нента могла стать поглотившая его после осво-
бождения при прямом столкновении Земля. По-
глощение планетами своих спутников не следует
считать слишком необычным. Такое событие, ве-
роятно, может объяснить чересчур медленное
осевое вращение Венеры, необычное положение
оси вращения Урана в плоскости его орбиты и,
возможно, причину отсутствия спутников у пла-
нет земного типа в Солнечной системе. То есть,
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например, Венера могла в прошлом поглотить
свою Луну и остаться в результате без своего спут-
ника с очень медленным осевым вращением.

Где могла быть исходная одиночная или двой-
ная Луна до встречи с Землей и превращения в
спутник Земли? Более вероятным для начальной
Луны кажутся исходные орбиты, близкие к орби-
те растущей в ходе аккреции Земле. Интересно,
что акты подобных захватов наблюдаются в на-
стоящее время на примере астероидов [45]. Захват
при этом происходил на неустойчивые околозем-
ные орбиты со временем жизни в несколько лет,
по происшествии которых астероиды при уча-
стии Луны терялись Землей. Еще одно потенци-
ально перспективное местопребывания Луны до
встречи с Землей – это точки Лагранжа  и 
системы Солнце–Земля. Там недавно были най-
дены астероиды – Земные Троянцы [46]. Числен-
ное моделирование показывает, что в этих обла-
стях может сохраниться исходный астероидный
материал [6]. Луна могла возникнуть в одной из
этих точек и со временем оказаться выбитой из
нее случайным астероидом на орбиту, близкую к
орбите Земли около Солнца, что облегчило бы ее
последующий захват Землей. Возможность гра-
витационного захвата Землей свободных около-
солнечных астероидов подтверждается, напри-
мер, недавно обнаруженным вторым спутником
Земли, астероидом 2020 CD3 [47].

2.5. Проблема двойных планет

Рассмотрим более чем естественный вопрос,
почему планеты Солнечной системы за исключе-
нием Плутона, вероятно еще не закончившего
процесс своего формирования, не имеют спутни-
ков с массами, сопоставимыми с массами самих
планет? Самый общий вариант ответа причин яв-
ной разницы в степени двойственности звезд и
планет очевиден. Он состоит в принципиальном
отличии механизма формирования звезд (очень
глубокий коллапс протозвезды) от механизма об-
разования планет (аккумуляция вещества около-
звездного диска). Ясно, что вещество этого диска
имеет большой угловой момент и, кажется, это
открывает дорогу к образованию двойных планет.
Можно в рамках предельно простой модели оце-
нить большую полуось  двойной планеты, обра-
зованной в результате консервативной аккумуля-
ции вещества двух соседних узких слоев тонкого
околозвездного кеплеровского диска шириной 
и массой  каждого слоя около звезды с массой
M. Из условия равенства относительного орби-
тального углового момента этих слоев орбиталь-
ному угловому моменту аккумулированной в ходе
аккреции в них двойной планеты следует, что

, где  – радиус диска. Для того,
чтобы  было меньше единицы, что необходи-

4L 5L

a

d
m

≈ 3/ / ( / )a d M m d R R
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мо для гравитационной связанности системы,
при наблюдаемом для планетных систем харак-
терном отношении расстояния между планетами
к их радиусу орбиты  около 0.5 найдем, что
масса диска должна быть больше 0.1 . Это, ве-
роятно, открывает путь для образования кратных
звездных систем в массивных околозвездных дис-
ках. Но массы наблюдаемых планет и протопла-
нетных дисков меньше 0.01 . То есть, угловой
момент вещества околозвездного диска столь
велик, а его масса столь мала, что делает обра-
зование двойных планет со сравнимыми масса-
ми компонентов за счет консервативной акку-
муляции вещества кеплеровского диска не-
возможным.

Потенциально большие возможности скрыты
в приливном взаимодействии Луны и Земли для
передачи кинетической энергии и углового мо-
мента Луны в энергию и угловой момент враще-
ния Земли за счет их неупругого взаимодействия
во время сближений и преходящих фаз существо-
вания на квазиустойчивых орбитах, обнаружен-
ных при численном моделировании их гравита-
ционного взаимодействия в рамках задачи трех
тел. Простые оценки давно показали, что мо-
ментоемкость осевого вращения Земли, оцени-
ваемая из баланса ускорения свободного паде-
ния (9.8 м/с2) и центростремительного ускорения
(  м/с2), в несколько раз превосходит со-
временный орбитальный момент Луны.

Наблюдаемые сейчас вековое удаление Луны
от Земли 4 см/год [48] и замедление осевого вра-
щения Земли являются наглядными свидетель-
ствами механизма приливного взаимодействия
Луны и Земли. Однако количественный учет это-
го взаимодействия остается пока сложным [49].
Признавая это удаление вековым, можно найти,
что за время жизни Солнца это удаление составит
величину порядка современного удаления Луны
от Земли. То есть, начальное удаление Луны от
Земли могло быть много меньше наблюдаемого
сегодня. И, что важно, экстраполяция этого уда-
ления на будущее время жизни Солнца приведет
к удвоению наблюдаемого удаления. Но, удвоив
свое удаление от Земли, Луна окажется ближе к
границе полости Хилла Земли, а ее орбита станет
неустойчивой. В результате Земля может поте-
рять Луну еще до окончания эволюции Солнца.
Возникает вопрос о ее дальнейшей судьбе. Уда-
лить Луну за пределы Солнечной системы, как
это смог бы Юпитер [6], Земля не может из-за
своей малой массы и большой глубины потенци-
альной ямы своей орбиты. Поэтому потерянная
Луна либо снова станет спутником Земли, суще-
ственно обновив свою орбиту, либо будет погло-
щена Землей, заметно изменив параметры вра-
щения последней. Простая оценка показывает,

/d R
M

M

∼0.0337
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что современного углового момента Земли доста-
точно для реализации представленного сценария
эволюции орбиты Луны. Вопрос об эффективно-
сти приливных сил подлежит теперь изучению.

Вероятно, главный источник диссипации уг-
лового момента и кинетической энергии прото-
планетного вещества планет земной группы –
взаимодействие твердотельного компонента
околосолнечного газопылевого диска с газом.
Исходное отношение массы газа к массе пыли в
диске достигает , что делает газ потенциально
очень эффективным аккумулятором избытков
кинетической энергии и углового момента пыли,
собираемой гравитацией и аккумуляцией в пла-
неты земной группы. При малых относительных
скоростях формирующихся планет земной груп-
пы и окружающего их газа в протопланетном га-
зовом диске этот путь избавления от избытка уг-
лового момента и кинетической энергии системы
Земля–Луна кажется реалистичным [50]. Газо-
вый компонент диска из зоны планет земной
группы со временем, очевидно, удаляется, остав-
ляя, в основном, одиночные планеты. Конечно, в
этом варианте потери избытков энергии и углово-
го момента формирующихся планет, кажется,
остается открытым вопрос о сценарии образова-
ния одиночных планет-гигантов Солнечной си-
стемы. Напомним, что, как было показано выше,
угловой момент газа тонкого диска слишком ве-
лик для возникновения в нем планет за счет толь-
ко гравитации. Вероятный сценарий их образова-
ния может быть двухстадийным [51]. Сначала при
сопровождении передачи избытка углового мо-
мента газовому компоненту диска формируется
твердотельное ядро планеты. Газовый компонент
околосолнечного диска на далекой холодной пе-
риферии Солнечной системы трудноудалим и по-
этому аккрецируется массивными твердотельны-
ми ядрами планет-гигантов. Проблема удаления
избытка углового момента на этой стадии аккре-
ции газа планетами-гигантами, судя по плоской
системе окружающих их малых спутников, реша-
ется, в основном, путем создания протяженных
околопланетных газовых дисков, аккумулирую-
щих угловой момент молодых планет-гигантов.

2.6. Спутники планет-гигантов

Как уже отмечалось во Введении, планеты-ги-
ганты Солнечной системы имеют много спутни-
ков, подсистема которых повторяет, в основном,
структуру самой Солнечной системы, что позво-
ляет при поиске сценариев их образования огра-
ничиваться, как правило, традиционным сцена-
рием Канта-Лапласа [52, 53]. Интересно отме-
тить, что распределение спутников планет-
гигантов Солнечной системы по большим полу-
осям  их орбит может быть описано в первом

∼100

moona

приближении тем же самым соотношением, что
приведено во Введении для планет Солнечной
системы:  [1]. Это “родство” так-
же является аргументом сценария образования
системы спутников планет-гигантов по аналогии
с образованием самих планетных систем путем
аккумуляции твердых тел в околопланетном дис-
ке [32, 54, 55]. Эта задача решалась неоднократно
численно в рамках модели  тел конечных раз-
меров [56–58]. Количество образующихся спут-
ников планеты в рамках этих моделей определя-
лось целиком принятыми начальными размерами
диска [56, 58]. При этом компактный диск, веро-
ятно, возникающий при столкновении большого
астероида с Землей в рамках ударного сценария
Дарвина-Биркгофа [16, 17], быстро за счет столк-
новительной аккумуляции превращается в Луну.
Отсутствие больших спутников у Марса, Венеры
и Меркурия в рамках этого сценария можно объ-
яснить отсутствием подходящих ударных астеро-
идов и соответствующих столкновений.

2.7. Двойная планета Плутон-Харон
Двойные астероиды в Солнечной системе хо-

рошо известны [59]. Кроме того, на краю планет-
ной части Солнечной системы имеется двойная
планета Плутон-Харон с “иррегулярными” отно-
шением масс компонентов и наклоном орбиталь-
ной плоскости системы к плоскости орбит. При-
мечательно, что эта двойная планета находится в
настоящую эпоху на стадии аккумуляционной
“сборки”, аккрецируя окружающее ее астероид-
ное вещество пояса Койпера [1]. Примечательно
также, что система Плутон-Харон имеет четыре
малых спутника с ретроградными орбитами [60].
Отношение масс основных компонентов этой си-
стемы – девять, а расстояние между ними около
20000 км [2].

Двойственность Плутона есть надежное сви-
детельство того, что на стадии роста больших пла-
нет они могут проходить стадию двойных планет,
аккумулирующих избыточный угловой момент.
Современная масса Плутона в пять раз меньше
массы Луны и только в девять раз больше массы
Харона [2]. Само существование системы Плу-
тон-Харон подтверждает допустимость предпо-
ложения о возможной двойственности начальной
Луны, еще свободной от Земли. И, кроме того, су-
ществование двойной планеты Земля–Луна на
фоне системы Плутон-Харон – вероятное свиде-
тельство неоконченной “сборки” нашей плане-
ты, запоздавшей по сравнению с другими плане-
тами земной группы.

2.8. Поиск двойных экзопланет
Изучению двойственности внесолнечных пла-

нет пока препятствуют очевидные эффекты на-

moon= 4 lgdN d a

N
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блюдательной селекции. Недавнее тщательное
исследование затмений 70 звезд с планетами-ги-
гантами [61] показало, что только у одной плане-
ты с орбитальным периодом 737 дней обнаружен
близкий спутник с отношением масс . Этот
результат укрепляет вывод о том, что двойные
планеты с близкими массами компонентов, в от-
личие от звезд, очень редки. Теоретическая оцен-
ка вероятности образования двойных планет-ги-
гантов  [62].

Активное гравитационное взаимодействие
планет с близкими орбитами следует признать
распространенным явлением в мире планетных
систем Галактики. Свидетельством этого являет-
ся неожиданно большая доля обнаруженных вне-
солнечных планет с большими эксцентриситета-
ми орбит даже при орбитальных периодах, мень-
ших десяти дней [63, 64]. Причем важно, что даже
среди самых близких к своим звездам планет с ор-
битальными периодами  заметная часть пла-
нет имеет орбиты, сильно отклоняющиеся от
плоскости орбит планет своей планетной систе-
мы, а часть планет имеют даже ретроградные ор-
биты [65, 66]. Последнее свидетельствует о том,
что планеты-гиганты в процессе “сборки” часто
активно взаимодействуют между собой при уста-
новлении конечного состояния регулярно рас-
пределенных по большой полуоси почти круго-
вых орбит.

Часть планет, оказавшихся в процессе “сбор-
ки” на слишком близких неустойчивых орбитах
при достаточно больших массах, могут приобре-
сти большие эксцентриситеты своих орбит или,
даже, быть выброшены из своих планетных си-
стем, обретя статус “свободных” планет Галакти-
ки. Численная модель взаимодействия Юпитера с
астероидным и планетным окружением показала
высокую эффективность выброса массивными
планетами планет малой массы из родительских
систем [6].

Микролинзирование оказалось эффективным
методом регистрации “свободных” планет. По-
дробное фотометрическое исследование более
двадцати миллионов звезд молодой OB ассоциа-
ции из Верхней подгруппы Скорпиона позволило
обнаружить около сотни “свободных” планет в
этой области [67]. Детальный анализ результатов
наблюдений привел авторов к выводу, что наблю-
дательному обнаружению доступны пока только
наиболее массивные планеты. Полное число
“свободных” планет в Галактике может быть со-
поставимо с числом галактических звезд [5, 68].
Это обстоятельство подчеркивает решающую
роль активного гравитационного взаимодействия
планет на стадии их формирования в околозвезд-
ном пространстве.

∼40

∼10%
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За рамками рассмотрения остались и другие
сценарии появления Луны. Например, сценарий,
предполагающий образование компактного пы-
левого диска или тора около Земли, столкнови-
тельная эволюция которого со временем привела
бы к образованию Луны. Но причины возникно-
вения такого тора около Земли и отсутствия ана-
логичных образований около других планет зем-
ного типа остаются в этом сценарии неясными.

Прилет Луны с периферии планетной части
Солнечной системы или из межзвездного про-
странства кажется маловероятным из-за большой
скорости относительно Земли, которую она бы
приобрела из-за большой разности гравитацион-
ного потенциала. А моделирование зависимости
частоты захвата межзвездных объектов планета-
ми Солнечной системы падает со скоростью 
как  при скоростях, меньших 1 км/с, и как 
при больших относительных скоростях [69].

Какой итог можно подвести к разнообразию
сценариев происхождения Луны? Несмотря на
то, что модель мегаимпакта получила широкую
поддержку после Гавайской конференции 1984 г.,
посвященной проблеме образования Луны, мо-
дель захвата остается конкурентноспособной,
поскольку располагает значительно большим
фазовым объемом для захвата в отличие от мо-
дели лунообразующего мегаимпакта, требую-
щего список ограничений на реализацию низ-
коскоростного касательного удара [70]. Это
позволяет нам непосредственно перейти к опи-
санию задачи.

3. ПОСТАНОВКА ЗАДАЧИ

Наша предыдущая работа по изучению грави-
тационного рассеяния малых тел Юпитером про-
демонстрировала некоторые возможности пла-
нет-гигантов для формирования околозвездных и
межзвездных АКП-структур (АКП: астероиды-
кометы-планеты [6]). Повторение этой же проце-
дуры для Земли позволит расширить наше пред-
ставление о роли планет земного типа в создании
архитектуры планетных систем. Юпитер может
делать многое своим мощным гравитационным
полем, теперь интересно понять, на что способно
гравитационное поле Земли в ходе формирова-
ния планетных систем.

Мы остановились на сценарии гравитационно-
го захвата околосолнечной Луны Землей с орбиты
близкой к земной орбите. Моделирование захвата
проводится в два этапа. На первом этапе в рамках
задачи трех тел (Солнце, Земля и Луна) осуществ-
ляется поиск “перспективных” для захвата Луны
околосолнечных орбит, которые бы пересекали
сферу гравитационного влияния Земли, т.е. сферу
Хилла Земли [71]. Радиус этой сферы оценивается

V
−2V −6V
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как  м, где  и
 – массы Земли и Солнца соответственно,
– большая полуось орбиты Земли (

 м). На втором этапе в рамках реше-
ния задачи N-тел изучается вопрос о влиянии
приливного взаимодействия на отбор орбиталь-
ного момента системы Земля–Луна.

3.1. Модель планеты в задаче -тел

Второй этап моделирования реализован в за-
даче N-тел, или гравитационно связанных струк-
турных элементов, необходимых для учета конеч-
ных размеров Луны и Земли, что позволяет оце-
нить эффективность приливного торможения
Луны Землей на различной глубине проникания в
ее сферу Хилла и продуктивность перекачки ор-
битального момента Луны относительно Земли в
спиновый момент Луны. Для модели Луны и Зем-
ли задавалось одинаковое число структурных
элементов – “узлов”, – которые распределялись
внутри сферы фактического радиуса планеты в
соответствии с плотной упаковкой гранецентри-
рованной кубической кристаллической решетки.
Каждый такой структурный элемент “прячется”
внутри сферы радиуса , где  – период
решетки,  – расстояние между ближайшими
соседями. При выборе  (  – диаметр пла-
неты) количество структурных элементов –
“узлов” – составляет . Такая модель
планеты – искусственная, поскольку напрямую
не учитывает давление электромагнитных сил,
отвечающих за прочностные характеристики
планетного вещества, и переход энергии дефор-
мации в тепло. Учет механической прочности за-
дается неявно запретом на сближение узлов на
расстояние, меньшее . При нарушении этого
условия “включается” алгоритм возвращения
“узлов” на прежнее место, а их скорости делаются
сонаправленными. В некотором роде это имита-
ция “пластилиновой” планеты, которая под дей-
ствием приливных сил деформируется, сохраняя
суммарный объем разрушенных фрагментов.

3.2. Метод интегрирования

Интегрирование уравнений движения (трех
или  тел), записанных в ньютоновской форме в
декартовых координатах:

≈ ×
1/3 9

Hill,E = ( /3 ) 1.5 10E Er a M M EM

M
Ea 1 a.e. =

× 11= 1.496 10

N

= 2/4ar a a
2 ar

= /12a d d

= 3583N

ar

N

α

α

∂− α
∂

2

2 = , = 1,..., , = , , ,
k

k
k

d r UM k N x y z
dt r

проводилось с использованием скоростной фор-
мулировки численного алгоритма Верлета–Вейса
[72]. Здесь

– энергия гравитационного взаимодействия
структурных элементов – “узлов” – планеты. Ис-
пользуемый алгоритм интегрирования представ-
ляет явную консервативную схему второго поряд-
ка точности. Шаг интегрирования выбирается из
анализа характерного времени, за которое под
действием самогравитации структурный элемент
пройдет свой собственный размер . Напри-
мер, ускорение свободного падения на Луне

 м/с2 дает ограничение на Джинсовскую
шкалу “узла”  с. Выбор шага
интегрирования на порядок меньше (  с)
обеспечивает сохранение всех интегралов движе-
ния. Подробное описание численной схемы дает-
ся в [73].

4. РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЯ
4.1. Задача трех тел: устойчивость 

околоземных орбит Луны

Данная серия расчетов, проведенная в поста-
новке задачи трех тел, потребовалась для иссле-
дования околоземной орбиты Луны на устойчи-
вость. Расчеты охватывают интервал примерно
80 оборотов Земли вокруг Солнца. Изначально
Луна задавалась как спутник Земли на круговой
орбите с начальным радиусом , который варьи-
ровался от 400000 до миллиона километров. C
увеличением  орбита Луны становилась неста-
бильной из-за нарастающих возмущений, вы-
званных солнечными приливами. Для вариантов
с  км изменение радиуса орбиты Лу-
ны вследствие эффектов приливной гравитации
не превышало 15%, но уже для варианта с

 км приливные возмущения со сторо-
ны Солнца достигли амплитуды порядка 50%, т.е.
радиус орбиты Луны изменялся более чем в два
раза. В расчетах с  км статус Луны как
спутника Земли поменялся на статус околосол-
нечной планеты.

На рис. 1 приведены результаты расчетов по
выборочным вариантам с , 700000,

800000 и  км. Первый слева столбец графиков
показывает изменение со временем расстояния
между Землей и Луной на интервале в 80 оборотов
Земли вокруг Солнца. Средний столбец графиков
иллюстрирует траекторию Луны (красно-оран-

≠

−  
=1 =1
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2 | |
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Рис. 1. Расстояние между Землей и Луной как функция времени за интервал в 80 оборотов Земли вокруг Солнца. Каж-
дый ряд графиков соответствует своему значению начального радиуса круговой орбиты Луны: 106 км, 8 × 105 км,
7 × 105 км, 6 × 105 км. На левом графике в каждой строке показаны кривые сближения Земли и Луны. Средний график
строки дает представление о траектории Луны. Здесь RM – радиус Луны. Правый график показывает в увеличенном
масштабе синий квадрат среднего графика. Красными стрелками показано начало движения, серыми – движение по
околосолнечной орбите. Описание правого графика третьей строки см. в тексте.
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жевые незакрашенные кружки) во вращающейся
вместе с Землей (обозначена синим кружком) от-
носительно Солнца (желтый кружок) системе ко-
ординат. Третий столбец графиков дает подроб-
ную траекторию Луны вблизи Земли (в синем
квадрате среднего графика).

Как видно из центральных графиков первого и
второго ряда рис. 1, в вариантах с  и
800 000 км Луна уходит на околосолнечную внеш-
нюю по отношению к Земле орбиту. Один из при-
знаков внешней околосолнечной орбиты Луны
во вращающейся с Землей вокруг Солнца системе
координат – это выпуклая форма “фестонов”,
накладывающихся на движение Луны. Для вари-
анта с большой полуосью в миллион километров
Луна сразу уходит на околосолнечную орбиту
(правый график первого ряда рис. 1). В варианте с

 км Луна, прежде чем выйти на само-
стоятельную околосолнечную орбиту, делает
один оборот вокруг Земли (правый график второ-
го ряда рис. 1).

В варианте с  км Луна остается
спутником Земли: на левом графике четвертого
ряда рис. 1 показана зависимость от времени рас-
стояния между Луной и Землей, которая соответ-
ствует эллиптической орбите с большой полу-
осью 600 000 км и эксцентриситетом . На
среднем графике четвертого ряда можно видеть
свободное околосолнечное пространство: все

=0 610Mr

=0 800 000Mr

=0 600 000Mr

≈0.3

движение Луны заключено внутри синего квадра-
та, что иллюстрирует статус Луны как спутника
Земли.

Наибольший интерес представляет вариант с
большой полуосью Луны  км, в кото-
ром Луна совершила 14 оборотов, прежде чем ста-
ла внутренней околосолнечной планетой. На
среднем графике третьего ряда рис. 1 приведена
траектория Луны во вращающейся с Землей си-
стеме координат. Вогнутая форма “фестонов”,
накладывающихся на траекторию Луны, указы-
вает на ее статус внутренней околосолнечной
планеты. На правом графике третьего ряда рис. 1
приведена последовательность околоземных обо-
ротов Луны, которые она совершает до того, как
приливные возмущения со стороны Солнца не
разорвали связь планета-спутник в системе Зем-
ля–Луна. Начало и направление каждого оборота
обозначены звездочкой и стрелочкой, соответ-
ственно, в выведенной на графике панели цвето-
вой последовательности.

Вариант с большой полуосью Луны 
 км был повторен в режиме обратного

интегрирования и, как видно из рис. 2, траекто-
рия Луны в “реверс-расчете” хорошо совпала с
полученной в расчете прямого интегрирования.
Этот результат демонстрирует надежность чис-
ленной схемы интегрирования и дает наглядное
представление ситуации захвата Луны с около-
солнечной внутренней (по отношению к Земле)

=0 700 000Mr

=0
Mr

= 700 000

Рис. 2. Вариант расчетов в постановке задачи трех тел с  км при прямом и обратном интегрировании. Ле-
вая панель – сравнение сближения Луны с Землей как функция времени для прямого (синий цвет) и обратного (цвет
маджента) интегрирования. На правой панели выделена область захвата Луны, совершающей 14 оборотов вокруг Зем-
ли, прежде чем вновь уйти на околосолнечную орбиту. Красными стрелками показано начало движения, серыми –
движение по околосолнечной орбите.
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орбиты, на которой Луна, попадая в зону Хилла
Земли, совершает 14 оборотов вокруг Земли и
снова уходит на околосолнечную орбиту, но те-
перь уже внешнюю. “Реверс-расчет” был повто-
рен в модели N-тел, используемой для описания
Луны и Земли.

4.2. Задача  тел: устойчивость 
околоземных орбит Луны

Из простых соображений ясно, что в рассмат-
риваемой геометрии при отсутствии диссипатив-
ных сил захват Луны на финитную орбиту вокруг
Земли невозможен. Иначе при обратном инте-
грировании мы приходим к противоречию. По-
этому вариант с  км был повторен в
постановке задачи N-тел (Луна и Земля представ-
лены в модели  структурных элементов – “уз-
лов”) для оценки степени влияния приливных
(диссипативных) сил. Сравнение результатов
расчетов, полученных в постановке задачи трех и

-тел, представлены на рис. 3. Хорошо видно
совпадение кривых сближения Луны и Земли на
первых десяти оборотах Луны вокруг Земли, по-
сле которых расхождение стало увеличиваться, и,
в итоге, в постановке задачи N-тел Луна раньше
на один оборот вокруг Земли ушла на околосол-

N

=0 700 000Mr

N

N

нечную орбиту. В модели N-тел для Луны, объек-
та конечных размеров, был оценен прирост соб-
ственного углового момента, по величине кото-
рого можно сделать заключение об очень слабом
раскручивании Луны – угловая скорость колеб-
лется в диапазоне  оборотов
в секунду (~10–50 дней один оборот). Величина
собственного момента Луны составляет порядка
миллионной доли от ее орбитального момента от-
носительно Земли (рис. 4), т.е. перекачка не эф-
фективна на шкале времени порядка  лет, что
исключает тенденцию “быстрого” захвата за счет
только перекачки орбитального момента системы
в осевой момент Луны. Однако моментоемкость
вращения Земли превосходит Лунную, что остав-
ляет надежду на существенную дополнительную
возможность потери орбитального момента си-
стемы.

Захват Луны с таким низким темпом может ре-
ализоваться за миллионы лет, нас же интересует
“ускоренный” темп перекачки моментов, что
возможно в событиях слабых столкновений. По-
этому на следующем этапе моделирования мы
подключали процедуру искусственного “притор-
маживания” Луны, которое могло быть вызвано
столкновениями с астероидами.

− −∼ × − ×7 62.25 10 1.2 10

∼100

Рис. 3. Сравнение расчета с  км, проведенного методом обратного интегрирования в постановке задачи
трех тел, и расчета с представлением Луны в модели N-тел.
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4.3. Фактор вязкой среды
в задаче захвата Луны Землей

Поскольку учета одних приливных сил оказа-
лось недостаточно для задачи захвата свободной
Луны Землей на устойчивую орбиту, были вклю-
чены в рассмотрение другие диссипативные фак-
торы, как, например, вязкость, создаваемая “об-
ломками” неизрасходованного на образование
планет твердотельного компонента протопланет-
ного околозвездного диска, тормозимого газом.

Сколько нужно отнять у Луны ее орбитального
момента, чтобы произошел захват? На этот во-
прос мы ответили серией расчетов, в которых
учли искусственное “притормаживание”. За ба-
зовый был взят вариант с  км, повто-
ренный методом обратного интегрирования до
момента сближения Луны и Земли на расстоя-
ние двух миллионов километров. С этого зафик-
сированного положения было проведено шесть
расчетов, в которых в первый момент наиболь-
шего сближения Луны с Землей (на расстояние

 км) “включается” процедура приторма-
живания Луны. Эта процедура включается один

=0 700 000Mr

∼76 200

раз, чтобы принудительно уменьшить полную
скорость Луны. Было проведено шесть вариантов
с уменьшением полной скорости Луны на 2, 1,
0.5, 0.01, 0.05, 0.001% от ее начального значения.

Результаты этих расчетов, проведенных в зада-
че трех тел, показаны на рис. 5. Согласно расче-
там, при изменении полной скорости Луны менее
чем на 0.05%, Луна после нескольких сближений
с Землей уходит на околосолнечную орбиту.
Уменьшая скорость Луны на 0.05–2% от ее на-
чального значения, можно захватить Луну на
устойчивую орбиту вокруг Земли. С уменьшени-
ем эффекта притормаживания орбита Луны во-
круг Земли становится более вытянутой – апогей
увеличивается от 143000 до 1200000 км, а перигей
уменьшается от 75000 до 45000 км. Эти данные
дают нам представление о начальных параметрах
устойчивой орбиты Луны вокруг Земли, последу-
ющее приливное воздействие на которую со сто-
роны Земли и Солнца должно циркуляризовать
ее орбиту в масштабе миллиардов лет, что выхо-
дит за рамки нашего изучения.

Рис. 4. Изменение со временем собственного момента Луны , рассчитанного в модели N-тел, в варианте с боль-
шой полуосью Луны  км.
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Если же это уменьшение скорости (на 0.05%)
перевести в импульс удара, получится величина

порядка  кг · м/с, что эквивалентно удару тела
по массе, например, в 100 раз меньше Луны, кото-
рое столкнулось с Луной с относительной скоро-
стью  км/с. Для одномоментного сброса им-
пульса эта величина соответствует событию им-
пакта, от чего мы хотели бы уйти. Полагая, что
сброс энергии происходит постепенно за счет
торможения Луны в околоземном пространстве,
заполненном осколками астероидов и пылью, по
аналогии с движением в вязкой среде, мы “разма-
зали” импульс удара на интервале  лет и полу-

чили скорость потери импульса  кг м/с.

2410

∼1.3

∼100

∼ 1510 ⋅

Учитывая дисперсию скоростей космиче-
ских “обломков” в околоземном пространстве
порядка 1 км/с и среднюю плотность их веще-
ства  г/см3, можно оценить их характерный
размер, равный  км. Если принять бóльшую
дисперсию скоростей космических тел в около-
земном пространстве, например,  км/с, размер
космических “обломков” понизится до сотни
метров. Согласно результатам, полученным при
моделировании бомбардировки Земли и Луны
малыми телами при формировании этих планет
[74], характерные скорости столкновения тел,
прилетевших из зон питания Юпитера и Сатурна,
с Луной составляют от 20 до 23 км/с, что дает
оценку дисперсии скоростей малых космических
тел  км/с.

∼4
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∼ −6 9

Рис. 5. Варианты расчетов в постановке задачи трех тел с  км с процедурой притормаживания Луны за счет
одноактного уменьшения ее полной скорости в момент наибольшего сближения с Землей. На графиках (сверху вниз,
слева направо) показаны варианты с уменьшением полной скорости Луны на 2, 0.5, 0.01 и 0.001%.
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Таким образом, захват Луны с околосолнеч-
ной орбиты возможен, если во время сближения с
Землей Луна будет ежесекундно испытывать
столкновения с роем малых космических тел (де-
каметровых астероидов), “под дождем” которых
будет происходить торможение с последующим
захватом Луны на околоземную орбиту.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Проведенные нами расчеты в рамках задачи
трех и  тел показали возможность гравитацион-
ного захвата изначально самостоятельной около-
солнечной Луны на врéменную околоземную ор-
биту. Конфигурации с устойчивыми орбитами в
рамках такой постановки недостижимы, иначе
при обратном интегрировании это приводило бы
к парадоксу – распаду устойчивой двойной си-
стемы. Другими словами, выполненное нами
численное моделирование демонстрирует, что
“чисто” гравитационный захват Луны на устой-
чивую орбиту вокруг Земли в рамках задачи трех
тел невозможен.

В своих расчетах, проведенных в постановке
задачи трех тел, мы показали, что для обеспече-
ния гравитационного захвата Луны Землей не-
обходим учет диссипативных факторов, как на-
пример, столкновение Луны с малыми косми-
ческими телами (астероидами), необходим учет
вязкости газа протопланетного и околопланет-
ного дисков, а также приливное взаимодей-
ствие Луны с Землей.

Важный для нас результат – это то, что моде-
лирование допускает образование врéменных си-
стем Земля–Луна на шкале нескольких орбиталь-
ных периодов системы, что существенно увели-
чивает эффективность действия диссипативных
факторов в плане сброса избыточных энергии и
углового момента. Итогом сброса сравнительно
небольших избытков энергии и углового момента
может быть образование в конечном итоге устой-
чивой системы Земля–Луна. Сложности сцена-
рия образования подобных систем со сравнимы-
ми массами компонентов объясняют наблюдае-
мую редкость двойных планет.

В заключение хочется привести слова Жюль
Анри Пуанкаре, одного из самых интуитивных
физиков-философов нового времени. В своем
письме Томасу Джефферсону Си в начале XX ве-
ка, он написал о роли диссипации в захвате спут-
ников: “Я тогда остановился, не без пользы, на
вопросе о захвате планет сопротивляющейся сре-
дой... Влияние сопротивляющейся среды сказа-
лось в том, что произошел захват спутников” [75,
76].

Мы рассмотрели один из многочисленных
возможных вариантов, которыми далеко не ис-

N

черпывается conundrum Луны – загадка ее проис-
хождения.
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GRAVITATIONAL CAPTURE AS A POSSIBLE SCENARIO ORIGIN
OF THE MOON

A. V. Tutukova, G. N. Dremovab, and V. V. Dremovb

aInstitute of Astronomy of the Russian Academy of Sciences, Moscow, Russia
bRussian Federal Nuclear Center, Snezhinsk, Chelyabinsk region, Russia

The article is devoted to the problem of the origin of the Moon. Discussed modern scenarios for the formation
of the Earth-Moon system: simultaneous formation of the Earth and the Moon in the circumsolar gas of dust
disk; impact partial destruction of the Earth by a massive asteroid; gravitational capture of the Moon by the
Earth; destruction of the double moon at the beginning when approaching the Earth with possible subse-
quent absorption components of smaller mass by the Earth. We offer two-stage scenario of gravitational cap-
ture of the Moon by the Earth in the early stages Solar system. In the first stage, using a hybrid numerical
model in the formulation of the three-body problem (Sun, Earth and Moon) and N-bodies, the search and
selection of temporary orbits of the Moon around the Earth is carried out. Using the backward integration
method in the formulation N-body problem, the influence of tidal forces on pumping of orbital moment of
the Moon ( ) relative to the Earth at its own moment  is estimated. As the simulation shows, actions
tidal forces alone are not enough to capture the Moon by the Earth in a short time time scale  years
( ). At the second stage, the factor is taken into account viscous-dissipative environment
leading to additional “slowing down” of the Moon, due, for example, to collisions with asteroids and the tran-
sition of tidal energy into heat, which helps the Moon get rid of excess kinetic energy and gain constant orbit
around the Earth.

Keywords: origin of the Moon, hypotheses, modeling, three body problem
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