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Исследуется возможность оценки верхнего предела содержания железа в барионном веществе, при
котором фон гамма-излучения от распада изотопа 56Ni, синтезированного во Вселенной до настоящего
времени, вступает в противоречие с наблюдаемым гамма-фоном в МэВ-ном диапазоне. Рассчитана
яркость гамма-фона от сверхновых SNe Ia и SN II с учетом эффектов рассеяния и поглощения гамма-
квантов в оболочках сверхновых. Показано, что модельная яркость гамма-фона не противоречит
наблюдаемому гамма-фону в МэВ-ном диапазоне, если содержание железа в барионном веществе
составляет менее 15% от солнечного.
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ВВЕДЕНИЕ

Подавляющая доля железа (92%) приходит-
ся на изотоп 56Fe, который синтезируется при
взрывах сверхновых в виде 56Ni. Он превраща-
ется в железо через двухступенчатый бета-распад
со средними временами жизни: 56Ni (8.8 сут) —
56Co (111.26 сут) — 56Fe (Надёжин, 1994). Син-
тез изотопа 56Ni сверхновыми SN II продемон-
стрирован прямым детектированием гамма-линий
распада 56Co в сверхновой SN 1987A орбиталь-
ной обсерваторией SMM (Мац и др., 1988) и
регистрацией жесткого рентгеновского излучения
обсерваторией Квант (Сюняев и др., 1987), а в слу-
чае сверхновых SN Ia — прямым детектированием
гамма-линий распада 56Co в сверхновой SN 2014J
орбитальной обсерваторией INTEGRAL (Чуразов
и др., 2014).

Исходя из того, что все железо во Вселенной
является продуктом распада 56Ni, выбрасываемо-
го сверхновыми, Клэйтон и Силк (1969) оценили
яркость космического диффузного фона, порож-
даемого гамма-квантами радиоактивного распада,
величиной 3.3 × 10−2 см−2 с−1 ср−1, которая ока-
залась сопоставимой с наблюдаемым диффузным
фоном в диапазоне 1МэВ.Позднее Клэйтон иВорд
(1975) подтвердили этот вывод путем сравнения
рассчитанного с измеренным фоном на Appollo 15.
При вычислении гамма-фона были использованы
плотность вещества во Вселенной и постоянная
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Хаббла, значительно отличающиеся от современ-
ных, причем предполагалось солнечное содержа-
ние железа во всем веществе, что не вполне реа-
листично.

Последние соображения служат достаточным
основанием для того, чтобы вернуться к такого
рода анализу и поставить вопрос несколько иначе,
можно ли использовать наблюдения гамма-фона
в диапазоне 1МэВ для оценки верхнего преде-
ла содержания железа во всем барионном ве-
ществе Вселенной? Вопрос весьма интригующий,
поскольку ответа на него нет, а между тем он имеет
прямое отношение к истории звездообразования
и нуклеосинтеза во Вселенной. Подчеркнем, что
подобная постановка вопроса отличается от задач
вычисления гамма-фона от сверхновых на основе
наблюдательной оценки частоты вспышек сверх-
новых (Руиз-Лапуенте и др., 2001, 2016; Ивабучи,
Кумагаи, 2001; Хориучи, Биком, 2010; Лаки и др.,
2014).

Попытка ответить на вопрос о верхнем пре-
деле содержания железа в барионном веществе
является основной целью данной работы. В общих
чертах задача сводится к вычислению гамма-фона
от распада 56Ni при заданном современном содер-
жании 56Fe в барионном веществе и заданной за-
висимости нормированной частоты сверхновых от
красного смещения и к последующему сравнению
расчитанного фона с наблюдаемым. Важным отли-
чием нашего исследования от ранних работ (Кл-
эйтон, Силк, 1969; Клэйтон, Вард, 1975), помимо
использования современных данных о плотности
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барионов и постоянной Хаббла, является учет пе-
реноса гамма-квантов в оболочках термоядерных
сверхновых SN Ia и сверхновых, обусловленных
коллапсом ядра SNe II.

Предварительные соображения, необходимые
для расчета гамма-фона, в частности относитель-
ный вклад SNe Ia и SNe II в синтез железа и зави-
симость частоты вспышек сверхновых от красного
смещения, рассматриваются в следующем разде-
ле. В дальнейшем используются космологические
параметры Ωm = 0.3, Ωb = 0.046, ΩΛ = 0.7 и H0 =
= 70 км c−1 Мпк−1.

СВЕРХНОВЫЕ И СИНТЕЗ ЖЕЛЕЗА

Относительная роль сверхновых SN Ia и SN II

Первая оценка относительной роли SNe Ia и
SNe II в синтезе железа предполагала, что почти
все железо в Галактике могут обеспечить SNe II
(Арнетт и др., 1989). Позднее Тилеманн и др.
(2002) пришли к выводу, что вклад SN Ia в совре-
менное содержание железа составляет 50–60%.
Оценка была получена, исходя из наблюдаемо-
го отношения числа внегалактических сверхновых
SN Ia/SN II при массе железа на одну сверхновую
SN Ia и SN II, 0.6M� и 0.1M� соответственно.

Можно избрать иной подход к оценке вклада
сверхновых, основанный на эволюции содержа-
ния железа и кислорода в звездах. Измерение
отношения O/Fe в звездах с низкой металлич-
ностью, а именно, [Fe/H]≡ lg[(Fe/H)/(Fe/H)�]∼
∼−2.6 . . .−2, показывает плато на диаграмме
[O/Fe] vs. [Fe/H] на уровне [O/Fe] ≈0.7 (Ситнова,
Машонкина, 2018). Поскольку основной вклад в
нуклеосинтез на начальной стадии вносят SNe II,
то полученное отношение O/Fe для старых звезд
означает, что среднее отношение O/Fe на одну
SN II превышает солнечное на множитель A =
= (O/Fe)/(O/Fe)� ≈ 5.

Солнечное отношение (O/Fe) по массе можно
выразить через полную массу синтезированного
кислорода и железа сверхновыми SN Ia и SN II
(M1 и M2). В пренебрежении вкладом SN Ia в
галактическое содержание кислорода солнечное
отношение O/Fe можно записать как(

O
Fe

)
�
=

M1(O) +M2(O)

M1(Fe) +M2(Fe)
≈ (1)

≈A

(
O
Fe

)
�
(1 + μ12)

−1,

где μ12 = M1(Fe)/M2(Fe) — относительный вклад
сверхновых SN Ia/SN II в синтез железа. Из при-
веденного соотношения следует интересующая нас

величина μ12 ≈ 4. Это означает, что к современной
эпохе вклад сверхновых SN Ia в синтез желе-
за составил около 80%, а на SNe II приходятся
остальные 20% синтезированного железа.

Эволюция частоты сверхновых
Для расчета гамма-фона понадобится зависи-

мость нормированной частоты вспышек сверхно-
вых от красного смещения. Частоту вспышек SN II
можно полагать пропорциональной темпу звездо-
образования, поскольку задержка взрыва сверх-
новой относительно момента рождения массив-
ной звезды (≥9 M�) мала по сравнению с ха-
рактерным временем эволюции звездообразования
(Мадау, Дикинсон, 2014). Здесь он представлен
степенным законом ψ0 ∝ (t/tbr)

q с изломом на
возрасте tbr = 3.6 × 109 лет и степенями q = 1.2 и
–3.4 при t < tbr и t > tbr соответственно.

Темп вспышек SN Ia связан с темпом звез-
дообразования нетривиальным образом. В пара-
дигме двойственности (двойной белый карлик или
белый карлик с нормальным компонентом) эволю-
ция предсверхновых SN Ia может занимать вре-
мя, сопоставимое с возрастом Вселенной (Тутуков,
Юнгельсон, 1994). Частота вспышек SN Ia опи-
сывается интегральным преобразованием свертки
темпа звездообразования с функцией распреде-
ления времени запаздывания взрыва относитель-
но рождения предсверхновой p(τ). Последние на-
блюдательные оценки сходятся на аппроксимации
p(τ) ∝ τ−1 (Фромайер и др., 2019). Функция p(τ)
отлична от нуля при τ > τ0, причем время задержки
τ0 определяется не вполне надежно и может при-
нимать значения в диапазоне от 108 лет (Тутуков,
Юнгельсон, 1994) до 5× 108 лет (Юнгельсон, 2010;
Кобаяши и др., 2020). В литературе фигуриру-
ют и немонотонные представления функции p(τ)
в попытке учесть различные сценарии эволюции
предсверхновых SN Ia и модели взрыва (Кобаяши
и др. 2020). Мы ограничимся сценарием взрыва
CO чандрасекаровского карлика, который наибо-
лее адекватно воспроизводит диаграмму [O/Fe] vs.
[Fe/H] (Кобаяши и др., 2020) и рассмотрим два
предельных случая задержки τ0 = 108 лет и τ0 =
= 5× 108 лет.

Оба варианта частоты вспышек SN Ia, а также
темп вспышек SN II в зависимости от красного
смещения z приведены в нормированном виде (ин-
теграл равен единице) на рис. 1. Использованная
здесь связь возраста Вселенной с красным сме-
щением определяется соотношением dt = da/ȧ, где
безразмерный радиус Вселенной a = 1/(1 + z), а
темп расширения в пренебрежении вкладом из-
лучения составляет ȧ/a = H0[Ωm(1 + z)3 +ΩΛ]

1/2

(Пиблс, 1993).
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Рис. 1. Сопутствующий нормированный темп звездообразования в зависимости от красного смещения (толстая линия)
согласно Мадау и Дикинсон (2014), и также темп вспышек SN Ia при задержке τ0 = 108 лет (штриховая линия) и
τ0 = 5× 108 лет (тонкая линия).

ГАММА-ФОН РАСПАДА 56Ni

Модель

При расчете фотонной яркости фона, обуслов-
ленного изотропно распределенными источниками
вдоль красного смещения с коэффициентом из-
лучения 4πj = g(ε, z) (см−3 с−1 МэВ−1), можно
использовать два подхода. В одном из них вычис-
ляется плотность излучения фона путем интегри-
рования плотности источников по объему (Руиз-
Лапуэнте и др., 2016), в другом непосредственно
вычисляется яркость, в данном случае фотонная,
φ(ε0) (см−2 с−1 МэВ−1 ср−1) как формальное
решение уравнения переноса с источниками без
поглощения на пути распространения фотонов

φ(ε0) =
c

4π

t0∫
tem

g(ε, z)dt

(1 + z)2
, (2)

где энергия фотона ε на красном смещения z
связана с наблюдаемой энергией ε0 соотношени-
ем ε = (1 + z)ε0. Множитель 1/(1 + z)2 учитывает
уменьшение интервала энергии и темпа прихода
фотонов в системе наблюдателя. Подобный подход
использовал Пиблс (1993) при анализе оптическо-
го фона. С помощью дифференциального соотно-
шения dt/dz = 1/[H0(1 + z)E(z)], гдеE(z) = [(1 +

+ z)3Ωm +ΩΛ]
1/2, интегрирование по времени сво-

дится к интегрированию по z

φ(ε0) =
c

4πH0

zmax∫
0

g(ε, z)dz

(1 + z)3E(z)
. (3)

Яркость фона вычисляется независимо для каж-
дого типа сверхновых, так что φ = φ1 + φ2, где
индексы k = 1, 2 для SN Ia и SN II соответственно.
Коэффициент излучения для данного типа сверхно-
вой

gk(ε, z) = ωkf(56)ρ0(1 + z)3 × (4)

× ΩbXψk(z)(NA/56)Φk(ε),

где ω1 = 0.8 и ω2 = 0.2 — вклады SN Ia и SN II,
f(56) = 0.92 — доля изотопа 56Fe, ρ0 — критиче-
ская плотность, Ωb — доля барионного вещества,
X — среднее современное содержание железа
в барионном веществе, ψk(z) — нормированный
темп производства 56Ni для данного типа сверх-
новых, NA — число Авогадро, Φk(ε) (МэВ−1) —
интегрированный по времени (600 дней) спектр
вылетающих из оболочки гамма-квантов на одно
ядро 56Ni для данного типа сверхновой c учетом
рассеяния и поглощения квантов.

На первый взгляд для SN Ia имеет место зна-
чительная неопределенность, связанная с отсут-
ствием консенсуса относительно доминирующей
модели взрыва. Вместе с тем результаты расчета
гамма-спектра (Руиз-Лапуэнте и др., 2016) для
трех различных моделей: полностью перемешанной
модели W7 (Номото и др., 1984), 3D-модели с
задержанной детонацией (Рёпке и др., 2012) и
модели слияния двух СО-карликов с последую-
щим взрывом (Пакмор и др., 2012), приводят к
идентичным спектрам в области максимума гамма-
спектра. Данное обстоятельство связано с тем, что
при одинаковой массе и энергии взрыва, и прак-
тически полном перемешивании 56Ni в оболочке
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Рис. 2. (а) — Спектр гамма-излучения SN Ia и SN II в системе координат покоя, рассчитанный на одно ядро 56Ni и
суммированный за период 600 дней после взрыва. (б) — Спектры фотонной яркости фона в системе наблюдателя для
SN Ia с энергией 1.3 B (красная линия) и 1B (синяя линия), а также SN II (черная линия), с учетом вклада SN Ia (80%) и
SN II (20%) и в предположениисовременного среднего содержанияжелеза в барионном веществеX(Fe) = 0.15X(Fe)�.

во всех моделях получаются близкие величины
лучевой концентрации для данной эпохи.

Cказанное выше дает основание рассматривать
относительно простую модель SN Ia, а именно, го-
мологически расширяющуюся оболочку однород-
ной плотности и химического состава. Принятые
ниже для SN Ia масса 1.4 M� и энергия 1.3×
× 1051 эр (или 1.3B) соответствуют модели W7.
Для “средней” сверхновойSN II используется мас-
са оболочки 13 M�, соответствующая начальной
массе звезды 15 M�, кинетическая энергия 1B и
перемешивание 56Ni во внутренней зоне с массой
2.8 M�. Вариация этого параметра не приводит
к заметным изменениям гамма-спектра в области
максимума интенсивности.

Моделирование гамма-фона

Спектр выходящего гамма-излучения от рас-
пада 56Ni–56Co–56Fe в системе координат покоя
рассчитывается методомМонте-Карло для каждо-
го момента времени с шагом 6 дней и затем сумми-
руется в общий спектр излученный сверхновой за
600 дней. Энергия фотонов и их вероятности излу-
чения приняты согласно работе (Надёжин, 1994).

Излученный при распаде фотон испытывает
комптоновское рассеяние с дифференциальным
сечением Клейна–Нишины и может выйти из
оболочки с потерей значительной доли энергии
или поглотиться, в основном в К-полосе металлов.

Коэффициенты поглощения взяты из базы NIST.
Химический состав вещества SN Ia представлен
равными долями Fe и Si. Различия в коэффициенте
поглощения между Fe, Ni и Co относительно малы
и позволяют пренебречь изменением химического
состава из-за распада. В случае SN II учитывается
поглощение элементами O, Mg, Si, Fe при массе
железа 0.044M� в соответствии со средней массой
56Ni в SN II (Андерсон, 2019) и с массами O, Mg,
Si, равными 0.68, 0.027 и 0.11M�, соответственно,
в согласии с данными нуклеосинтеза в модели
s15A (Вусли, Уивер, 1995). Указанные массы были
увеличены на величину массы этих элементов в во-
дородной оболочке предсверхновой при солнечном
содержании.

Рассчитанный спектр для SN Ia и SN II в систе-
ме координат покоя на одно ядро 56Ni представлен
на рис. 2a. Спектры качественно согласуются со
спектрами, рассчитанными Ватанабе и др. (1999)
и Ивабучи и Кумагаи (2001). Спектры фотонной
яркости фона обусловленного SN Ia (80%) и SN II
(20%) в предположении современного среднего со-
держания железа в барионном веществе X(Fe) =
= 0.15X(Fe)� показаны на рис. 2b. В случае SN Ia
представлены два варианта с энергией 1.3B и
1B. При фиксированной массе энергия определяет
время просветления оболочки для гамма-квантов
t ∝ 1/

√
E. Рисунок демонстрирует слабую зави-

симость спектра фотонной яркости фона от энер-
гии и, следовательно, от выбора доминирующей
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Рис. 3. (а) — Фотонный спектр фона от SN Ia (80%) и SN II (20%) в предположении современного среднего содержания
железа в барионном веществе X(Fe) = 0.15X(Fe)� для случая τ0 = 108 лет в сравнении с наблюдаемой фотонной
яркостью фона по данным SMM (круги) и HEAO-1 (кресты). Пунктир показывает аппроксимацию фона полиномом
второго порядка, а красная линия показывает разность между наблюдаемым фоном и вычисленным фоном от распада
56Ni (гистограмма). (б) — То же, что и на рис. 3а, но для случая τ0 = 5× 108 лет.

модели SN Ia. Использованы соответствующие
зависимости темпа производства 56Ni от красного
смещения, представленные на рис. 1, причем темп
вспышек SN Ia соответствует случаю τ0 = 108 лет.
Сверхновые SN II, как следует из рис. 2, вносят
незначительный вклад в гамма-фон по сравнению
со сверхновыми SN Ia. Это обусловлено двумя
причинами: малым вкладом SN II в синтез 56Ni и
малой долей МэВ-ных гамма-квантов, покидаю-
щих оболочку.

Интегральный спектр фотонной яркости, рас-
считанный для современного содержания железа
в барионном веществе X(Fe) = 0.15X(Fe)� для
двух случаев эволюции темпа вспышек SN Ia (τ0 =
= 108 лет и 5× 108 лет), сравнивается с МэВ-ным
диффузным фоном по данным SMM (Ватанабе и
др., 1997) и HEAO-1 (Кинзер и др., 1997) (рис. 3).
Оценка вклада сверхновых в наблюдаемый фон
является по сути некорректной задачей в отсут-
ствие детального знания о всех компонентах, со-
ставляющих наблюдаемый фон. По этой причине
мы свели проблему оценки вклада сверхновых к
вычислению фона в отсутствие вклада сверхно-
вых, символически: bgr0 = bgrobs − bgrsn. Спектр
наблюдаемого фона аппроксимирован полиномом

второго порядка bgrobs со среднеквадратичным от-
клонением данных в∼2%.

Восстановленный “наблюдаемый” фон bgr0 без
вклада сверхновых в случае X(Fe) = 0.15X(Fe)�
показывает отчетливую депрессию (χ2/dof≈ 10) в
диапазоне энергий фона от сверхновых. При τ0 =
= 5× 108 лет депрессия глубже, поскольку макси-
мум темпа вспышек SN Ia приходится на меньшие
красные смещения (рис. 1). Восстановленный фон
bgr0 выглядит так, как будто разные источники
фона “договорились” образовать депрессию там,
где должен присутствовать основной вклад сверх-
новых. Такая возможность крайне маловероятна
и ее следует отвергнуть. Это означает, что совре-
менное среднее космическое содержание железа
в барионном веществе составляет заведомо менее
15% от солнечного.

ОБСУЖДЕНИЕ И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Целью работы был ответ на вопрос, каков
верхний предел современного содержания железа
в барионном веществе, которое не противоречит
наблюдаемому МэВ-ному диффузному фону. Ос-
новной результат состоит в том, что космический
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Таблица 1.Основные компоненты барионного вещества

Компонент Ωi/Ωb Z/Z�

Галактики:

Звезды 0.07 1a

Холодный газ 0.017 0.5b

Горячий газ 0.05 0.5

Межгалактический газ:

Горячий газ скоплений 0.04 0.4c

Lα лес 0.28 0.15d

WHIM T < 5× 105K 0.15 0.1–0.2e

WHIM T > 5× 105K 0.39 0.1–0.2e

〈Z/Z�〉 = 0.24± 0.03
a Галлаци и др. (2008), b Де Чиа и др. (2021), c Балестра и др.
(2007), d Рафельски и др. (2012), e Никастро и др. (2018).

гамма-фон, порождаемый распадом 56Ni, согласу-
ется с диффузным фоном, если современное со-
держание железа в барионном веществе составля-
ет менее 15% от солнечного. Примечательно, что
результат нечувствителен к энергии взрыва SN Ia.

Интересно сравнить найденный верхний предел
с имеющимися оценками металичности барионного
вещества (табл. 1). В таблице приведены доли
основных компонентов Ωi/Ωb (Никастро и др.,
2018) и оценки их металичности. Для газа скопле-
ний галактик и Lα леса, приведенные оценки ме-
талличности соответствуют минимальным красным
смещениям в представленных данных (Балестра
и др., 2007; Рафелски и др., 2012 соответствен-
но). В случае “тепло-горячей межгалактической
среды” (английская аббреватура WHIM), доля ее
горячей фракции (T > 5× 105 K) оценивается в
диапазоне 9–40% (Никастро и др., 2018). В табли-
це указана доля WHIM Ωi/Ωb = 0.39, полученная
из условия нормировки суммы долей всех компо-
нентов на единицу. В последней строке таблицы
указана средняя металличность барионного ве-
щества 〈Zb/Z�〉 = Σ(Ωi/Ωb)(Z/Z�)∼ 0.24 ± 0.03.
Нижний и верхний предел здесь определяются диа-
пазоном металличности WHIM.

При сравнении содержания железа в барион-
ном веществе с основными компонентами (Lα-лес
и WHIM) следует учитывать, что металличность
последних оценивается по спектрам α-элементов,
тогда как металличность на основе железа [Fe/H]
может заметно отличаться от металличности [α/H]
на основе α-элементов. В самом деле, в нашей

Галактике при [Fe/H] = −0.8, что соответствует
отношению (Fe/H) = 0.15(Fe/H)�, избытки со-
держания элементов с α-частичными ядрами C,
O, Mg, Si составляют [element/Fe] = 0.15, 0.4,
0.25 и 0.25 соответственно (Жао и др., 2016). Это
правило имеет место и для Lα леса: в интервале
металличностей −2.7 < [metals/H] < −0.2 разли-
чие в содержании составляет [α/H]− [Fe/H]≈ 0.3
(Рафельски и др., 2012). Приведенные выше аргу-
менты означают, что содержание железа в основ-
ных компонентах барионного вещества составляет
около 10% от солнечного, в согласии с полученным
нами верхним пределом 15%.
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