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Вычислена интенсивность поглощения реликтового излучения в линии 21 см нейтрального водорода при
наличии в спектре космологических возмущений плотности дополнительной мощности в виде “бампа”. Ос-
новным эффектом, усиливающим поглощение, является более раннее рождение первых звезд, формирую-
щих фон УФ-излучения. Это излучение понижает спиновую температуру нейтрального водорода и тем самым
усиливает поглощение в линии 21 см. Сравнение различных космологических моделей (с бампом в спектре
возмущений плотности и без него) показывает, что по положению частотного профиля поглощения можно
определить вероятное положение бампа в спектре возмущений и, тем самым, реконструировать спектр кос-
мологических возмущений в масштабах k > 1 Мпк−1.

Ключевые слова: космология, радиоастрономия, линия 21 см, космологические возмущения.

DOI: 10.31857/S0320010825040016

ВВЕДЕНИЕ

Радиолиния нейтрального водорода 21 см возника-
ет при переходах в атоме водорода между состояния-
ми сверхтонкого расщепления с полным спином ато-
ма 0 и 1 (см. обзор Притчарда и Лоуба, 2012). Наблю-
дение этой линии предоставляет информацию о ряде
важных астрофизических и космологических процес-
сов при красных смещениях z > 6, повлиявших на
ее формирование. В том числе об образовании пер-
вых звезд и галактик, а также черных дыр, рождаю-
щихся, например, в процессе прямого коллапса га-
зовых облаков (Жанг и др., 2025). Исследование по-
глощения и излучения в линии нейтрального водоро-
да 21 см может стать крайне полезным инструментом
для восстановления спектра космологических возму-
щений плотности при k > 1 Мпк−1 после того, как эта
линия будет достоверно обнаружена с помощью ра-
диотелескопов при наблюдении Вселенной на z > 10.

Космологическая эпоха Темных веков длилась от
рекомбинации до реионизации водорода во Вселен-
ной, т.е. на красных смещениях z ∼ 6.4–1100. Важная
для переходов 21 см “спиновая температура”, опре-
деляющая относительную населенность верхнего и
нижнего уровней атомов водорода, при z > 30 опре-
делялась столкновениями атомов друг с другом и с
электронами. При меньших z столкновения станови-
лись неэффективными, и спиновая температура стре-
милась к температуре реликтового излучения, кото-

*Электронный адрес: eroshenko@inr.ac.ru

рая была выше кинетической температуры барионно-
го газа из-за различия в законах охлаждения газов ре-
лятивистских и нерелятивистских частиц при расши-
рении Вселенной. В результате этого, при z ≤ 30, но до
образования первых звезд, поглощение в линии 21 см
отсутствовало. Наконец, когда внутри гало темной
материи начали появляться звезды, их УФ-излучение
вследствие эффекта Ваутхейзена–Филда (ВФ) (Ваут-
хаузен, 1952; Филд, 1958) понижало спиновую темпе-
ратуру, устанавливая связь спиновых и кинетических
степеней свободы. Однако спиновая температура, ве-
роятно, не успевала достичь кинетической температу-
ры барионного газа, а сам газ несколько разогревался
и ионизировался излучением ранних звезд и ударных
волн. Тем не менее, понижения спиновой темпера-
туры оказывалось достаточным для появления глубо-
кой ямы поглощения вблизи z ∼ 17–25 (точное значе-
ние зависит от спектра космологических возмущений
плотности). После разогрева и ионизации газа погло-
щение сменилось излучением в указанной линии.

К настоящему времени выполнены два экспери-
мента по наблюдению линии поглощения. За счет
космологического расширения наблюдаемая длина
волны смещается к 21 × (1 + z) см. Наблюдение ра-
диотелескопами EDGES (Монсалв и др., 2017, 2018,
2019; Бовман и др., 2018) показало наличие “ямы по-
глощения”, положение которой при z ∼ 17 в це-
лом соответствует теоретическим ожиданиям в рам-
ках стандартной ΛCDM модели, но глубина погло-
щения в несколько раз больше, чем следует из рас-
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четов Бовмана и др. (2018). Если данные наблюде-
ний EDGES верны, то для их объяснения необходи-
мо привлекать новые физические эффекты, так как
учтенные процессы, по-видимому, не способны объ-
яснить столь сильное поглощение. Предлагалась, на-
пример, модель взаимодействия барионов с частица-
ми темной материи, при котором происходит охла-
ждение барионного газа примерно в два раза (Барка-
на, 2018). Это могло понизить спиновую температу-
ру и соответственно усилить поглощение. Отметим,
однако, что во втором эксперименте SARAS 3 (Сингх
и др., 2022; Бенвис и др., 2022) яму поглощения обна-
ружить не удалось, поэтому как реальная глубина ямы
поглощения, так и само ее наличие пока остаются под
вопросом.

Главным фактором, влияющим на спиновую тем-
пературу, является образование первых звезд. Первые
звезды образуются внутри достаточно массивных га-
ло темной материи, в которых вириальная темпера-
тура достаточна для запуска процессов охлаждения
газа на свободно-свободных переходах и его сжатия
с последующей фрагментацией. Ход процесса обра-
зования гало темной материи существенно зависит
от формы спектра космологических возмущений на
соответствующих масштабах. Целью данной работы
является исследование влияния спектра возмущений
плотности на поглощение в линии 21 см, а в будущем
при наличии надежных наблюдательных данных о по-
глощении может быть рассмотрена обратная задача –
получение информации о спектре мощности из на-
блюдений формы ямы поглощения. Мы предполага-
ем, что спектр космологических возмущений плотно-
сти имеет стандартный вид, но с дополнительным уз-
ким максимумом (бампом) на некотором масштабе.
Влияние подобного бампа на формирование ранних
галактик было рассмотрено в работах (Падманабхан,
Лоуб, 2023; Ткачев и др., 2024a), где показано, что при
этом ранних галактик образуется больше, что может
служить объяснением данных космического телеско-
па им. Дж. Уэбба.

Недавно в работе Наика и др. (2025) был рассчи-
тан сигнал глобального поглощения в линии 21 см
для спектра с избытком мощности. Расчет был выпол-
нен с помощью пакета 21cmFAST (Месингер, Фурла-
нето, 2011). Различие подходов, используемых в дан-
ной работе и в работе (Наик и др., 2025), заключа-
ется в следующем. Если в пакете 21cmFAST для вы-
деления вириализованных гало применяется линей-
ная теория роста возмущений плотности с экстрапо-
ляцией в некоторых случаях в слабо-нелинейную об-
ласть, то мы применяем для этой цели результаты чис-
ленного моделирования методом N-тел. Если выбор
формы максимума в спектре мощности был мотиви-
рован некоторыми моделями инфляции, то в нашем
случае параметры максимума (бампа) выбирались для
объяснения наблюдаемого телескопом им. Дж. Уэб-
ба избытка галактик в ранней Вселенной. Парамет-

ры бампа в нашем случае существенно отличаются от
используемых в (Наик и др., 2025). Мы не стремимся
описать точно форму ямы поглощения со стороны ма-
лых красных смещений, так как происходящие вбли-
зи эпохи реионизации процессы пока окончательно
не прояснены, о чем говорит, например, кризис пе-
репроизводства ионизирующих фотонов, обсуждав-
шийся в (Муоз и др., 2024). Мы обнаружили значи-
тельный сдвиг границы ямы поглощения на больших
z при наличии бампа. Наши расчеты качественно со-
гласуются с выводом работы Наика и др. (2025) о по-
ложении ямы поглощения на больших красных сме-
щениях.

В ближайшем будущем ожидается ряд новых радио-
астрономических наблюдений в метровом диапазоне
на различных радиотелескопах. Если эти наблюдения
позволят достаточно точно выявить яму поглощения
и охарактеризовать ее границу, то это даст ценную ин-
формацию о форме спектра космологических возму-
щений (в нашей модели – о положении и высоте бам-
па). В этом случае поглощение в линии водорода 21 см
при z > 10 станет точным инструментом для построе-
ния космологической модели в малых масштабах.

Формализм для расчета величины глобального по-
глощения в линии 21 см был представлен в (Прит-
чард, Лоуб, 2012) и в указанной там литературе. Ни-
же в тексте статьи мы приводим основные формулы,
чтобы показать зависимость результатов расчета от
различных параметров. В данной работе для расчетов
используются значения космологических параметров
(Эйд и др., 2014): ΩΛ = 0.69, Ωm = 0.31, Ωb = 0.048,
h = 0.67, ns = 0.96.

ВЛИЯНИЕ БАМПА НА ФОРМИРОВАНИЕ
ПЕРВЫХ ЗВЕЗД

При расчете образования крупномасштабных
структур мы предполагаем, что стандартный ΛCDM-
спектр возмущений умножен на дополнительный
множитель

1 + A × exp
(︂
−

(log k − log k0)2

σ2
0

)︂
, (1)

где A = 20, k0 = 4.69 Мпк−1, σ0 = 0.1 (следуя нашей
более ранней работе Ткачева и др. (2024a), мы обо-
значаем эту модель gauss_1). Наличие бампа с такой
формой ведет к более эффективному образованию га-
лактик в ранней Вселенной и дает лучшее согласие с
данными наблюдений телескопа им. Дж. Уэбба. От-
сутствие бампа, т.е. стандартная ΛCDM модель, соот-
ветствует A = 0. Также была исследована космологи-
ческая модель со спектром, в которой бамп имел па-
раметры A = 30, k0 = 2.01 Mпк−1, σ0 = 0.1 (следуя си-
стеме обозначений, введенной в (Ткачев и др., 2024b),
в дальнейшем называем эту модель gauss_k2_A30).

Отметим, что на процесс гравитационного скучива-
ния влияет не сам спектр мощности, а величина сред-
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неквадратичного возмущения плотности в том или
ином масштабе R. Дисперсия этой величины опреде-
ляется выражением

σ
2
R =

1
2π2

∫︁ ∞

0
k2P(k)W2(kR)dk, (2)

где W(kR) – функция окна. Наличие бампа в области
волновых чисел k0 приводит к тому, что дисперсия (2)
повышена в масштабах R ≪ 1/k0 достаточно универ-
сальным образом, так как разные фурье-компоненты
гауссова случайного поля независимы. Действитель-
но, в этом случае можно приближенно получить

σR ≃
[︀
σ̃

2
R + B2]︀1/2

, (3)

где

B =
(︂

Aσ0P(k0)k3
0

2π3/2

)︂1/2

, (4)

а величина σ̃R соответствует случаю A = 0. Функци-
ональный вид (3) объясняется тем, что возмущение
плотности является суммой двух независимых пере-
менных, имеющих Гауссово распределение.

Для эффекта образования первых звезд важны мас-
штабы масс ∼108M⊙, соответствующие в рассматрива-
емых нами случаях условию R ≪ 1/k0. Процесс обра-
зования звезд будет протекать сходным образом для
бампов с различными параметрами, если для них ве-
личины (4) одинаковы. Например, для двух бампов с
параметрами A = 20, k0 = 4.69 Mпк−1, σ0 = 0.1 и A = 30,
k0 = 2.01 Mпк−1, σ0 = 0.1 получаются почти равные B,
и поэтому формирование звезд и поглощение в линии
21 см в двух случаях будет одинаково. Этот вывод ка-
чественно справедлив и для другой формы бампа, ес-
ли область бампа локализована на масштабах, много
больше масштаба гало, в которых возможно охлажде-
ние и формирование звезд.

Для исследования эволюции темной материи бы-
ли выполнены три численных моделирования мето-
дом N-тел в кубе с объемом (47 Мпк)3, по 10243 частиц
в каждом. Одна симуляция соответствовала модели
gauss_1, вторая – стандартнойΛCDM модели, а также
была рассмотрена модель gauss_k2_A30, где бамп был
выше и сдвинут в область больших длин волн. Раз-
мер куба и число частиц является результатом ком-
промисса между высоким разрешением (частота Най-
квиста должна существенно превышать масштаб бам-
па k0, и гало должны содержать минимум несколько
сотен частиц) и большим размером куба, с тем чтобы
основная мода возмущений (с длиной волны равной
стороне куба) не выходила на нелинейный режим при
z = 0.

Начальные условия для симуляций были созда-
ны на z = 120 при помощи общедоступного кода
ginnungagap1, спектр мощности материи определял-
ся для каждой симуляции отдельно. Для стандартной

1https://github.com/ginnungagapgroup/ginnungagap

ΛCDM-модели он генерировался с помощью общедо-
ступного кода CLASS (Блас и др., 2011), а для моделей
с бампом – с применением функции (1). Для моде-
лирования эволюции поля плотности был использо-
ван код GADGET-22 (Шпригел, 2005), который широ-
ко применяется для моделирования эволюции струк-
туры Вселенной. Анализ гало проводился с помощью
кода Rockstar3 (Бехрузи и др., 2013).

Как было показано, например, в работе (Фурлане-
то, 2006), основной вклад в эффект ВФ вносят звезды
популяции II, которые уже в некоторой степени обо-
гатились металлами. Предшествующие им массивные
звезды популяции III из-за их высокой температуры
имеют спектры, смещенные в высокоэнергетическую
область, и дают меньший вклад. В данной работе мы
будем учитывать только звезды популяции II. Усред-
ненная (по пространству) светимость ранних корот-
коживущих звезд пропорциональна темпу их образо-
вания. Последний, в свою очередь, пропорционален
темпу образования вириализованных (коллапсирую-
щих) объектов из темной материи, т.е. средней плот-
ности звездного населения

ρ̇s = ρ̄b × f*
d fcoll(z)

dt
, (5)

где точка над переменной означает производную по
времени, ρ̄b – средняя плотность барионов во Вселен-
ной, f* – фракция барионов в вириализованных гало,
переходящая в звезды, fcoll(z) – доля коллапсирующей
массы (в составе вириализованных гало) в зависимо-
сти от красного смещения. Эта величина может быть
определена по результатам описанного ранее числен-
ного моделирования. При этом отбирались гало с ви-
риальными температурами>104 К, в которых возмож-
но эффективное охлаждение газа.

В современной Вселенной доля массы барионов,
переходящих в звезды, составляет f* ∼ 0.1. Во мно-
гих работах это же значение используется при оцен-
ке поглощения в линии 21 см. Однако в пользу та-
кой экстраполяции нет строгих аргументов. Как по-
казывает исследование галактик, на z ∼ 4–8 величи-
на f* может расти с ростом z и зависеть от массы га-
ло (Бехрузи, Силк, 2018). С другой стороны, извест-
на проблема перепроизводства УФ-фотонов в ранних
галактиках (Муноз и др., 2024). Наряду с изменени-
ем доли выхода УФ-фотонов, fesc, в ранней Вселенной
могла быть иной и f*. В связи с имеющейся сильной
неопределенностью, в данной работе мы рассмотрим
несколько вариантов f*. Слишком большие f* > 0.1
вряд ли возможны, т.к. это еще сильнее усугубит про-
блему перепроизводства УФ-фотонов. В работе (Тка-
чев и др., 2024a) утверждается, что при наличии бам-
па требуются меньшие величины f* для объяснения
наблюдаемой функции светимости галактик на боль-
ших z, чем в модели ΛCDM.

2http://wwwmpa.mpa-garching.mpg.de/ volker/gadget/
3https://bitbucket.org/gfcstanford/rockstar
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Рис. 1. Доля вещества Вселенной в вириализованных гало темной материи как функция красного смещения z. Красным
цветом обозначены кривые, построенные по результатам численного моделирования, при этом критерием отбора гало была
их вириальная температура выше 104 К. Спектру возмущений плотности с бампом соответствует сплошная кривая, спектру
стандартной ΛCDM модели – пунктирная линия. Синим цветом обозначены кривые, построенные на основе формализма
Пресса–Шехтера для граничной минимальной массы Mb = 108 M⊙. Параметры бампа: A = 20, k0 = 4.69 Mпк−1 и σ0 = 0.1
(модель gauss_1).

Отметим, что fcoll(z), найденная из численного мо-
делирования, заметно отличается от оценки, осно-
ванной на теории Пресса–Шехтера (Пресс, Шехтер,
1974) с границей по минимальной массе, использо-
ванной, например, в работе (Фурлането, 2006):

fcoll(z) = erfc
{︂

δc
√

2σ(Mb, z)

}︂
, (6)

где Mb ∼ 108M⊙ – минимальная масса гало темной ма-
терии, в котором образуются звезды (по упрощенно-
му критерию на основе указанной границе по массе),
σ(Mb, z) = σ(Mb)D(z) с фактором эволюции возмуще-
ний D(z) в линейной теории. Сравнение двух подхо-
дов показано на рис. 1. Видно, что теория Пресса–
Шехтера для моделей с бампом переоценивает чис-
ло гало в несколько раз при малых красных смещени-
ях, но недооценивает это число при больших красных
смещениях. Вместе с тем, для двух численных моделей
с разными бампами, но имеющими одинаковую вели-
чину B, доля fcoll совпадает, что означает, что эта доля
определяется именно величиной B, а не конкретными
параметрами бампа.

ЭВОЛЮЦИЯ СПИНОВОЙ ТЕМПЕРАТУРЫ
НЕЙТРАЛЬНОГО ВОДОРОДА И ГЛОБАЛЬНЫЙ

СИГНАЛ ПОГЛОЩЕНИЯ В ЛИНИИ 21 см

Глобальное (усредненное по небу) поглощение в ли-
нии 21 см в однородно распределенном газе рассчиты-
вается по формуле (Притчард, Лоуб, 2012)

δTb ≃ 27(1 − x)
(︂

1 −
Tγ(z)
Ts(z)

)︂(︂
1 + z
10

)︂
мК, (7)

где x – доля ионизованного водорода, Tγ – темпера-
тура реликтового излучения, Ts(z) – спиновая темпе-
ратура, зависящая от УФ-излучения первых звезд. Мы
прослеживаем поведение функции Ts(z) для двух слу-
чаев – при наличии и при отсутствии бампа – и вы-
числяем δTb для обоих вариантов.

Спиновая температура выражается следующим об-
разом (см. подробности в обзоре Притчард, Лоуб,
2012):

T−1
s =

T−1
γ + xαT−1

α + xcT−1
K

1 + xα + xc
, (8)

где xα – константа связи с УФ-излучением звезд
вследствие эффекта ВФ, xc – константа связи с теп-
ловым движением атомов из-за столкновений, Tα –
эффективная тепловая температура излучения, кото-
рая после переизлучения фотонов с хорошей точно-
стью становится равной кинетической температуре
газа Tα ≈ TK .

Константа связи xα выражается следующим обра-
зом (Притчард, Лоуб, 2012):

xα = S αJα/JC
α , (9)

где S α ∼ 1, Jα – поток на частоте Lyα, выражение
для JC

α приведено в (Притчард, Лоуб, 2012). При учете
столкновений между собой нейтральных атомов водо-
рода и электронов с протонами имеем

xc =
T*

A01Tγ

(︀
κ

HH
1−0(TK)nH(1 − x) + κeH

1−0(TK)nH x
)︀
, (10)

где T* = 0.068 К, A01 = 2.85× 10−15, функции κHH
1−0(TK) и

κeH
1−0(TK) также определены в (Притчард, Лоуб, 2012),

nH – концентрация водорода.
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Светимость первых звезд в единице объема имеет
вид

ε*(z, ν) = f*nHε(ν)
d fcoll

dt
, (11)

где ε(ν) – число излученных фотонов на один барион.
Эффект ВФ мы учитываем стандартным методом –
путем суммирования по лаймановским резонансам и
интегрирования по красным смещениям излученных
фотонов, длина волны которых уменьшилась в итоге
до линии Lyα (Баркана, Лоуб, 2005). При этом спектр
нормируется так, что число фотонов на атом водорода
Nα = 9690 для звезд популяции II, а “recycling fraction”
frec(n) берется из работ Притчарда и Фурлането (2006)
и Хираты (2006). Таким образом, фон УФ-фотонов,
входящий в (9), записывается в виде

Jα =
30∑︁
2

frec(n)

zmax(n)∫︁
z

dz′
(1 + z)2

4π
c

H(z)
ε*(z′, ν′), (12)

где

ν
′ = ν(1+z′)/(1+z), (1+z′)/(1+z) = [1−(n+1)−2]/(1−n−2)

и max(n) = 30. В целом, наш подход совпадает с (Ме-
сингер, Фурлането, 2011; Фурлането, 2006) с поправ-
кой на то, что мы используем спектр возмущений с
бампом, имеющим такую же форму, что и в работе
Ткачева и др. (2024a).

Если эффект ВФ определяет границу ямы погло-
щения со стороны больших z, то нагрев и ионизация
газа определяет границу ямы поглощения со сторо-
ны малых z. Нагрев и ионизация также определяют-
ся первыми звездами и галактиками, но эти процес-
сы на z < 10 весьма хаотичны и пока еще не до конца
прояснены. Поэтому в данной работе мы концентри-
руемся только на границе ямы со стороны больших z,
а процессы при малых z учитываем приближенно. На-
пример, вклад в изменение кинетической температу-
ры газа мы задаем в виде (Фурлането, 2006)

2
3

εX

kBnH(z)
=

= 103 fX

(︂
f*

0.1
fX,h

0.2
d fcoll/dz

0.01
1 + z
10

)︂
K, (13)

где kB – постоянная Больцмана, H(z) – зависимость
постоянной Хаббла от красного смещения. Величи-
на (13) входит в уравнение для эволюции кинетиче-
ской температуры

dTK

dt
=

2TK

3nH

dnH

dt
+

2
3kB

∑︁
j

ε j

nH
(14)

вместе со вкладом нагрева за счет комптоновского
рассеяния на фотонах реликтового излучения.

В процессе формирования вириализованных объ-
ектов (при их обособлении от хаббловского потока)

возникают крупномасштабные движения темной ма-
терии и барионов, сопровождающиеся ударными вол-
нами и нагревом газа (Наф, Силк, 2001). Ударная вол-
на распространяется вне коллапсирующего объекта и
нагревает газ в его окрестности. Хотя в ранних работах
в численном моделировании (Гнедин, 2004) и в ана-
литических расчетах Фурлането и Лоуба (2004) было
указано на важность эффекта нагрева газа ударными
волнами, последующие работы показали, что вклад
ударных волн незначителен (см. Месингер, Фурлане-
то, 2011, и указанные там ссылки). Поэтому в настоя-
щей работе, следуя (Месингер, Фурлането, 2011), на-
грев ударными волнами мы не учитываем.

Эволюция степени ионизации x однородного газа
рассчитывается по формуле (Фурлането, 2006)

dx
dt
= ζ

d
dt
− αr x2nH , (15)

где αr = 4.2×10−13 см3 с−1 – коэффициент рекомбина-
ции, ζ = AHe f* fescNion, AHe – доля гелия, Nion = 0.45Nα
для звезд популяции II.

РЕЗУЛЬТАТЫ ЧИСЛЕННОГО РАСЧЕТА

Многие из входящих в расчет величин очень
неопределенны. В частности, как было сказано выше,
имеется проблема ионизационного кризиса. Это зна-
чит, что величины, ответственные за ионизацию, пока
нельзя достоверно фиксировать. В настоящей рабо-
те мы варьируем в некотором интервале величины fesc
и f*. На верхней и нижней панелях рис. 2 видно, что
наряду со спектром возмущений эти величины так-
же влияют на результат. На рис. 2 видно, что большие
значения f* противоречат наблюдениям, так как при
этом эпоха реионизации сдвигается на красные сме-
щения z > 6.4 (переход к нулевому поглощению соот-
ветствует x = 1 и δT = 0), причем эта проблема выра-
жена сильнее в случае спектра возмущений с бампом.
Но при малых f* и fesc можно получить удовлетвори-
тельное согласие с наблюдаемым положением эпохи
реионизации как при наличии, так и при отсутствии
бампа.

Для примера на рис. 3 показан результат расчета в
сравнении с данными EDGES (рис. 2 в Бовман и др.,
2018).

Общим выводом настоящей работы, который мо-
жет оказаться полезным в будущем по мере уточнения
физики образования первых звезд и влияния их УФ-
излучения, является сдвиг положения ямы поглоще-
ния на большие красные смещения. Положение ми-
нимума вместо z ∼ 17 при наличии бампа (с указан-
ными выше параметрами) перемещается на z ∼ 24,
а граница ямы поглощения смещается на еще боль-
шие красные смещения. Это означает, что наблюде-
ние данной особенности в спектре поглощения в ли-
нии 21 см потребует при наличии бампа радионаблю-
дений с несколько большими длинами волн и соот-

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 51 № 4 2025



174 ЕРОШЕНКО и др.

10 15 20 25 30
-150

-100

-50

0

z

d
T

, 
m

K
d

T
, 

m
K

10 15 20 25 30

-100

-50

0

z

Рис. 2. Сдвиг температуры вследствие поглощения в нейтральном водороде. Вверху: Сплошные – при наличии бампа с
A = 20, k0 = 4.69 Mпк−1 и σ0 = 0.1 (модель gauss_1), штрихованные кривые – без бампа (стандартная ΛCDM модель).
Параметр fesc = 0.025, 0.05 и 0.1 (синяя, красная и зеленая кривые соотвественно). Во всех трех случаях f* = 0.1. Внизу: То
же, но для параметра fesc = 0.05 и трех случаев: f* = 0.025, 0.05 и 0.1 (зеленая, синяя и красная кривые соотвественно).
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Рис. 3. Сравнение данных, полученных на радиотелескопе EDGES (коричневая штрихованная кривая, Бовман и др., 2018)
и модельных расчетов с fesc = 0.05 и f* = 0.025, 0.05 и 0.1.
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ветствующих антенных устройств и алгоритмов филь-
трации шумов, что в подобных наблюдениях пред-
ставляет собой очень сложную и нетривиальную зада-
чу. Если наблюдения в метровом диапазоне надежно
покажут наличие ямы поглощения с некоторым по-
ложением ее границ и глубины, это представит прин-
ципиальную возможность для независимого точно-
го определения спектра возмущений на масштабе ма-
ломассивных галактик, в которых рождались первые
звезды. В этом случае актуальной теоретической про-
блемой останется уточнение различных физических
процессов, связанных с барионной физикой: процес-
сов формирования первых звезд, их свойств и процес-
сов воздействия их УФ-излучения на нейтральный во-
дород за пределами галактик.

ОБСУЖДЕНИЕ

В настоящей работе исследовано поглощение ре-
ликтового излучения в линии 21 см нейтрального во-
дорода в космологическую эпоху Темных веков при
наличии дополнительной мощности (бампа) в спек-
тре возмущений плотности. Мотивацией для моди-
фикации спектра и введения дополнительного бам-
па в работах Падманабхана и Лоуба (2023) и Ткаче-
ва и др. (2024a) послужило наблюдение телескопом
им. Дж. Уэбба неожиданно большого числа ранних
галактик. Бамп в спектре приводит к более раннему
формированию галактик и тем самым может объяс-
нять указанные наблюдения. Но, конечно, наличие
бампа можно предполагать и независимо от наблю-
дений ранних галактик. Например, особенности в ви-
де бампа возникают в некоторых моделях инфляции.
Возникновение первичных черных дыр также связы-
вают с возможностью существования бампов (см. об-
зор моделей в Иномата и др., 2023, и недавнюю работу
Лукаша и Михеевой, 2025). В рамках известных огра-
ничений, форма бампа и его расположение остаются
пока свободными параметрами.

Исследование со сходными целями было проведе-
но в (Наик и др., 2025), где также было проанализи-
ровано влияние бампа в спектре возмущений плот-
ности на профиль линии 21 см. Однако наши под-
ходы разнятся. Во-первых, амплитуда бампа, иссле-
дуемого в данной и наших более ранних работах (см.
ссылки выше), примерно в 10 раз больше, чем в (На-
ик и др., 2025). Во-вторых, для построения функ-
ции масс гравитационно-связанных гало (галактик)
в данной работе было выполнено численное модели-
рование, а не приближенные аналитические расчеты
(формализм Пресса–Шехтера (Пресс, Шехтер, 1974)
и его развитие в последующих работах (Шеф, Тормен,
2002)). Модель gauss_1 как расширение стандартной
космологической модели имеет конкретный статус –
она лучше, чем стандартная модель, описывает оби-
лие массивных галактик на больших z.

Поглощение в линии 21 см в эпоху Темных ве-
ков чувствительно ко многим процессам. Даже в рам-
ках стандартной барионной физики остаются суще-
ственные неопределенности, связанные с образова-
нием первых звезд и эффективностью воздействия
их УФ-излучения на среду. Среди более экзотических
процессов, повлиять на спиновую температуру и фор-
му ямы поглощения 21 см могли бы, например, распад
или аннигиляция частиц темной материи (Новосад-
ный и др., 2024). В настоящей работе мы предполага-
ем стандартную микрофизику в эпоху Темных веков,
а варьируем только спектр возмущений, предполагая
наличие в нем дополнительного бампа в виде узкой
гауссианы, как предполагалось в работе (Ткачев и др.,
2024a). Помимо двух моделей с бампами, которые да-
ли практически идентичные результаты в отношении
линии 21 см, нами также был рассмотрен случай на-
личия в спектре возмущений плотности распределен-
ного избытка в области малых масштабов (так называ-
емые голубые спектры, а именно модель b − tilt_k10 из
Ткачев и др., 2024b). Однако в этом случае звезды об-
разуются рано, и их излучение сильно ионизует и на-
гревает газ, в связи с чем поглощение в линии 21 см в
модели b − tilt_k10 отсутствует. Появление в гладком
спектре возмущений плотности особенностей в виде
широких или узких бампов обусловлено микрофизи-
кой в эпоху формирования возмущений, т.е. формой
инфляционного потенциала, которая пока не фикси-
руется однозначно в теориях элементарных частиц.

В отличие от работы Наика и др. (2025), для расче-
та процессов образования первых звезд мы использу-
ем не линейную теорию эволюции возмущений, зало-
женную в программном пакете 21CMFAST, а приме-
няем результаты полномасштабного численного мо-
делирования формирования ранних структур. Также,
как было указано выше, мы используем существен-
но иную модель бампа с параметрами, необходимы-
ми для объяснения наблюдений телескопа им. Дж.
Уэбба. В качестве критерия отбора гало темной мате-
рии, в которых образуются первые звезды, использу-
ется критерий начала охлаждения газа при вириаль-
ной температуре >104 К. Тем не менее, наши расче-
ты на качественном уровне подтверждают вывод ра-
боты Наика и др. (2025) о том, что яма поглощения
в линии 21 см сдвигается в сторону больших красных
смещений из-за более раннего формирования струк-
тур и первых звезд, дающих УФ-излучение. Хотя на-
прямую сравнение с результатами Наика и др. (2025)
невозможно из-за использования другой модели бам-
па.

В будущем, когда будут более детально проясне-
ны механизмы образования первых звезд и реиони-
зации Вселенной, поглощение в линии 21 см может
стать точным инструментом для определения началь-
ного спектра возмущений в области масс, соответ-
ствующей галактикам. Наблюдения сигнала глобаль-
ного поглощения можно будет проводить как на те-
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лескопах болометрического типа, аналогичных теле-
скопам EDGES, SARAS (Сингх и др., 2022), напри-
мер с помощью проектируемого телескопа (де Ле-
ра Аседо, 2019), а также, возможно, на уже вводи-
мых в строй и планируемых гигантских радиотеле-
скопах типа Square Kilometre Array (SKA), особенно
на их длинноволновых подсистемах. На данном эта-
пе, однако, этот метод может давать лишь некоторые
качественные и неокончательные выводы из-за на-
личия больших теоретических неопределенностей и
проблем. Неопределенности касаются, в частности,
эффективности образования первых звезд. Неопреде-
ленность в величине фракции барионов, коллапсиру-
ющих в звезды, f*, вносит существенную неопреде-
ленность в расчеты поглощения в линии 21 см. Насто-
ящая работа не претендует на точные количественные
предсказания, а демонстрирует влияние бампа в спек-
тре возмущений материи на результат.

Проблемой, которая имеет место даже без допол-
нительного бампа, является перепроизводство иони-
зирующих фотонов (Муноз и др., 2024). При нали-
чии бампа и неизменных других параметрах, описы-
вающих барионную физику, эпоха реионизации сме-
щается в сторону еще больших красных смещений по
сравнению с моделями без бампа, что без дополни-
тельных модификаций модели вступает в противоре-
чие с наблюдениям. Так же как и в случае без бам-
па (но более радикально), мы должны предполагать,
что эффективность ионизации водорода была подав-
лена за счет неизвестного пока эффекта. Для проясне-
ния данной ситуации требуются дальнейшие исследо-
вания в этом направлении. Также в качестве пробле-
мы можно указать на несоответствие имеющихся на-
блюдательных данных телескопа EDGES по поглоще-
нию в линии 21 см расчетам глубины ямы поглоще-
ния. Данные EDGES показывают значительно боль-
шую глубину, чем дают теоретические расчеты (и без
бампа и с бампом). А положение ямы поглощения на
шкале красных смещений лучше соответствует моде-
ли без бампа. Необходимо, однако, отметить, что дан-
ные наблюдений EDGES о сильном поглощении не
были подтверждены наблюдениями другого радиоте-
лескопа SARAS 3, в которых яма поглощения была не
видна (Сингх и др., 2022). В то же время, из-за боль-
ших погрешностей наблюдений, данные SARAS 3 не
противоречат результатам расчетов глубины и поло-
жения ямы поглощения, представленным в настоя-
щей работе, как при наличии бампа, так и без него. В
связи с этим, глубина и положение ямы поглощения
с точки зрения наблюдений еще далеко не выяснены,
и здесь также требуются новые более точные исследо-
вания.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Излучение первых звезд уменьшает спиновую тем-
пературу нейтрального водорода, что приводит к уси-

лению поглощения в линии 21 см. Сравнение кос-
мологических моделей с бампом в спектре возмуще-
ний плотности и без него показывает, что по поло-
жению частотного профиля поглощения можно опре-
делить вероятное положение бампа в спектре возму-
щений и тем самым реконструировать спектр космо-
логических возмущений в масштабах k > 1 Мпк−1.
Для проведенного анализа мы использовали результа-
ты численного моделирования методом N-тел. Пара-
метры бампа были выбраны так, чтобы соответство-
вать избытку галактик на z ∼ 10, наблюдаемому теле-
скопом им. Дж. Уэбба.

Мы обнаружили значительный сдвиг границы ямы
поглощения при наличии бампа (рис. 2), что явля-
ется чувствительным инструментом при восстановле-
нии спектра мощности в малых масштабах. Наши рас-
четы качественно согласуются с выводом работы (На-
ик и др., 2025) о положении ямы поглощения на боль-
ших красных смещениях.

В ближайшем будущем ожидается ряд новых ра-
диоастрономических наблюдений в метровом диапа-
зоне длин волн на различных радиотелескопах. Если
эти наблюдения позволят достаточно точно выявить
яму поглощения и охарактеризовать ее границу, то это
даст ценную информацию о форме спектра космоло-
гических возмущений плотности в ранней Вселенной.
Поглощение в линии водорода 21 см при z > 10 явля-
ется точным инструментом для построения космоло-
гической модели в малых масштабах.
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Представлены результаты кинетического моделирования ускорения заряженных ионов механизмом Ферми
1-го порядка на криволинейном фронте ударной волны, выполненного с гибридным кодом particle-in-cell. На
примере глобальной модели головной ударной волны магнитосферы Земли исследована эффективность ин-
жекции частиц в процесс ускорения Ферми в зависимости от их прицельного параметра. Показано, что уско-
рение Ферми и формирование предвестника ударной волны происходят только на квазипродольных участках
фронта. При этом частицы могут инжектироваться и приобретать начальную энергию на квазипоперечных
участках фронта посредством механизма дрейфового ускорения, а затем попадать в область ускорения. Над-
тепловые частицы, образовавшиеся вблизи квазипродольных участков фронта, могут впоследствии распро-
страняться вдоль фронта на квазипоперечные участки. Доля частиц, инжектированных в процесс ускорения
вблизи подсолнечной точки головной ударной волны магнитосферы Земли, достигает 20%. Модель позволя-
ет выявить особенности процесса ускорения Ферми на криволинейных ударных волнах, существенные для
применения к астрофизическим ударным волнам различных масштабов.
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DOI: 10.31857/S0320010825040026

ВВЕДЕНИЕ

Ускорение Ферми 1-го порядка – широко извест-
ный процесс, обеспечивающий генерацию надтепло-
вых частиц бесстолкновительными ударными волна-
ми при многократном пересечении частицей удар-
ного фронта и рассеянии на магнитных неоднород-
ностях (Крымский, 1977; Аксфорд и др., 1977; Белл,
1978; Блендфорд, Острайкер, 1978).

Процесс ускорения может быть описан аналити-
чески на основе приближения диффузионного рас-
пространения пробных частиц в окрестности удар-
ной волны. При этом обычно делаются предположе-
ния о модели коэффициента диффузии частиц, спек-
трах флуктуаций плазменных волн, а также эффек-
тивности инжекции частиц в процесс ускорения Фер-
ми. Эффективность инжекции определяется как доля
частиц, достигающих надтепловых энергий, либо как
доля кинетической энергии потока вещества перед
фронтом, уходящая в эти частицы. В силу существен-
ной нелинейности системы эта величина не выводит-
ся из аналитических моделей, но может быть рассчи-
тана при помощи компьютерных кинетических рас-
четов, в которых самосогласованно описывается дви-
жение заряженных частиц и генерация плазменных
волн.

*Электронный адрес: juliett.k@gmail.com

В исследованиях плоских бесстолкновительных
ударных волн с помощью гибридных и particle-in-cell
(PIC) кодов было установлено, что эффективность
инжекции ионов зависит от ряда характеристик удар-
ной волны, включая альвеновское число Маха Ma,
угол наклона магнитного поля к нормали θ, отноше-
ние теплового давления к магнитному β и химический
состав вещества (Каприоли, Спитковский, 2014; Ха
и др., 2018; Хануш и др., 2019). Гибридные модели
PiC реализуют кинетическое описание динамики
ионов как макроскопических частиц, но описывают
электроны как нейтрализующую жидкость. Такие
модели позволяют детально моделировать кинетику
нерелятивистских течений космической плазмы с
ударными волнами. Расчеты продемонстрировали,
что для квазипоперечных ударных волн с углом
наклона θ > 45∘ эффективность инжекции ионов
значительно снижается. Впрочем, недавние исследо-
вания Оруза и др. (2025) указывают на возможность
инжекции и в таких случаях, при условии, что число
Маха достаточно велико. Кроме того, кинетические
модели и наблюдения в солнечном ветре проде-
монстрировали, что инжекция ионов в процессе
ускорения Ферми происходит только в случае от-
ражения при первом взаимодействии с фронтом
ударной волны (Каприоли и др., 2015; Сандберг и др.,
2016). Все вышеуказанные модели были разработаны
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в приближении плоского участка фронта ударной
волны, в то время как в реальных астрофизических
объектах фронты ударных волн часто значительно
искривлены, что может сказываться на течении
процесса ускорения. В настоящей работе мы обсудим
особенности ускорения частиц криволинейными
фронтами ударных волн на примере головной удар-
ной волны, часто встречающейся в астрофизических
объектах.

Ярким примером криволинейного ударного фронта
является бесстолкновительная ударная волна, возни-
кающая при обтекании магнитосферы Земли солнеч-
ным ветром. Головные ударные волны планет обыч-
но имеют умеренные числа Маха и не вносят значи-
тельный вклад в ускорение космических лучей высо-
ких энергий, хотя могут быть локальными источни-
ками энергичных надтепловых частиц. Протяженные
головные ударные волны формируют массивные звез-
ды, имеющие звездные ветра и движущиеся со сверх-
звуковой скоростью в межзвездной среде (см., напри-
мер, Мейер и др., 2014). Ударные волны сложной гео-
метрии, формирующиеся в скоплениях молодых мас-
сивных звезд, способны ускорять космические лучи
высоких энергий (Бадмаев и др., 2022, 2024) и являют-
ся источниками наблюдаемого гамма-излучения (см.,
например, Агаронян и др., 2019). Более 10 % моло-
дых пульсаров имеют собственные скорости, позво-
ляющие им покинуть остаток родительской сверхно-
вой за 20 тыс. лет (Арзуманян и др., 2002). Они фор-
мируют в Галактике популяцию пульсаров с головны-
ми ударными волнами, которые являются перспек-
тивными ускорителями частиц ГэВ–ТэВ диапазона,
и могут быть источником избытка энергичных пози-
тронов, наблюдаемых у орбиты Земли (Быков и др.,
2019). Криволинейные фронты ударных волн форми-
руют молодые пульсары в двойных системах с мас-
сивными компаньонами, где в области столкновения
звездных ветров есть возможность ускорения прото-
нов ПэВ-диапазона энергий (Быков и др., 2024). Фор-
ма фронтов всех этих ударных волн отличается слож-
ностью. Также криволинейные фронты наблюдают-
ся в остатках сверхновых звезд, где это обусловлено
не только квазисферической формой остатка (ради-
ус кривизны позволяет рассматривать ударные вол-
ны в приближении плоского фронта), но и развити-
ем неустойчивости Рэлея–Тейлора, а также неодно-
родностью межзвездной среды. Таким образом, акту-
альной представляется задача исследования особен-
ностей процессов инжекции и ускорения частиц на
криволинейных фронтах ударных волн.

Естественным объектом моделирования являются
криволинейные головные ударные волны, для кото-
рых доступны многочисленные данные прямых на-
блюдений (см., например, Рассел, Хоппе, 1983; Элли-
сон и др., 1990; Берджесс и др., 2012; Артемьев и др.,
2018). Для описания ускорения ионов головной удар-
ной волной Земли, а также ударными волнами, воз-

никающими от солнечных вспышек во внутренней ге-
лиосфере, были разработаны ряд моделей. В частно-
сти, были развиты нелинейная модель Монте-Карло с
предписанным феноменологическим законом рассе-
яния частиц магнитными неоднородностями для ча-
стиц всех энергий (Эллисон и др., 1990) и квазилиней-
ная модель Бережко–Танеева (Бережко, Танеев, 1991;
Бережко и др., 2011), в которой эффективность ин-
жекции ионов задавалась априори.

Современные вычислительные ресурсы позволяют
создавать глобальные кинетические модели магнито-
сфер, допускающие сравнение с данными наблюде-
ний (Бунеман и др., 1992; Свифт, 1996; Лин, 2003;
Омиди и др., 2004; Турк и др., 2015; Беляев и др., 2024),
на основе которых можно изучать нелинейные про-
цессы инжекции и ускорения частиц. В данной рабо-
те мы представляем гибридную кинетическую модель
магнитосферы Земли в масштабе 1 : 1 и исследуем ки-
нетику ускорения частиц.

МОДЕЛИРОВАНИЕ

Выбор методики моделирования

Кинетические коды используются для решения за-
дач, связанных с бесстолкновительными процесса-
ми в плазме. В этих кодах пространство разбивается
на ячейки, и на полученной сетке решается система
уравнений Власова–Максвелла. В PIC-кодах уравне-
ние Власова решается для всех типов частиц с помо-
щью метода характеристик с использованием так на-
зываемых макрочастиц. Эти макрочастицы дискрети-
зируют функцию распределения и движутся под дей-
ствием силы Лоренца. Однако коды этого типа тре-
буют значительных вычислительных ресурсов, поэто-
му для создания глобальных моделей магнитосферы
чаще всего применяются магнитогидродинамические
(МГД) или гибридные коды.

В гибридных кодах ионы моделируются как макро-
частицы, в то время как электроны представляются
безмассовой нейтрализующей жидкостью. Этот под-
ход позволяет исследовать кинетические процессы на
ионных масштабах без значительной потери точно-
сти. При этом отпадает необходимость разрешать мас-
штабы порядка дебаевского радиуса, что существен-
но экономит время расчетов и объем необходимой
оперативной памяти. Несмотря на преимущества, ги-
бридные модели остаются довольно ресурсоемкими,
поэтому магнитосфера обычно моделируется в умень-
шенном масштабе и в двумерной конфигурации. По-
скольку для процесса ускорения Ферми критически
важно соотношение размеров объекта-ускорителя с
ларморовским радиусом ускоряющихся частиц, мы
создали глобальную гибридную модель магнитосфе-
ры Земли в масштабе 1 : 1. Однако ограничения, свя-
занные с доступными вычислительными ресурсами,
вынудили нас ограничиться двумерными расчетами,
в которых присутствовали все компоненты векторов,
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но размер области моделирования по одной из осей
составлял одну ячейку пространственной сетки.

Глобальная модель магнитосферы земли

Для создания глобальной модели магнитосферы ис-
пользовался гибридный код “Maximus” (Кропотина и
др., 2019, 2021, 2023). При этом в уравнения для ста-
билизации расчетов и учета плазмосферы Земли была
добавлена холодная ионная компонента, описываю-
щаяся уравнениями гидродинамики (Свифт, 1996).

Система уравнений кода имела следующий вид:

drp

dt
= v; (1)

dvp

dt
=

e
mp

(E +
vp

c
× B − η(jp + je)); (2)

∂B
∂t
= −c∇ × E; (3)

∇ × B =
4π
c

j; (4)

E =
1

nee

(︂
1

4π
(∇ × B) × B −

1
c

ji × B − ∇pe

)︂
+ ηj; (5)

du f

dt
= E + u f × B − η(j f + je); (6)

pe = nekBTe; (7)

je = −neeue; jp = npeup; j f = n f eu f ; (8)

j = je + ji; ji = jp + j f ; (9)

ne = ni = np + n f , (10)

где mp – масса протона, rp – радиус-вектор, vp – ско-
рость, e – модуль заряда электрона, n – концентрация,
p – давление, j – плотность тока ионов, η – удель-
ное сопротивление, феноменологически описываю-
щее кинетическое взаимодействие электронов и про-
тонов на масштабах меньше размера ячейки. Индекс
e относится к электронам, p – к протонам солнечного
ветра, f – к холодной жидкостной ионной компонен-
те, ji обозначает полную плотность тока ионов.

Величина η служила для подавления мелкомас-
штабных численных флуктуаций и стабилизации ра-

боты кода. Она задавалась пропорциональной моду-
лю плотности тока. Коэффициент пропорционально-
сти выбирался таким образом, чтобы диссипативные
слагаемые по модулю были значительно меньше ос-
новных.

Все физические величины в коде нормировались на
их характерные значения в солнечном ветре: концен-
трацию n0, магнитное поле B0, инерционную длину
протона di =

√︀
mpc2/4πn0e2, ларморовскую частоту

протона Ω = eB0/(mpc), альвеновскую скорость Va.
Параметры, выбранные для расчетов, приведены в
табл. 1. Температуры электронов и ионов считались
одинаковыми, поскольку они слабо влияют на резуль-
тат при условии, что значения βe и βi меньше едини-
цы. Радиус Земли в единицах кода был равен прибли-
зительно 80di.

Система уравнений решалась на декартовой сетке
размером Lx × Ly × Lz = 5000 × 1 × 5000 кубиче-
ских ячеек с длиной ребра 0.5di. Система координат
была выбрана таким образом, чтобы ось x была на-
правлена от Солнца к Земле. Алгоритм кода подроб-
но описан в работе (Кропотина и др., 2019). Включе-
ние холодной жидкостной компоненты потребовало
лишь минимальных дополнений. В ходе расчетов мог-
ла меняться скорость жидкостной компоненты (урав-
нение (6)), но ее плотность считалась постоянной, по-
скольку ионосфера Земли удерживается гравитаци-
ей и мало подвержена воздействию солнечного ветра.
Шаг по времени в коде “Maximus” выбирался авто-
матически согласно критерию Куранта–Фридрихса–
Леви.

Для инициализации головной ударной волны в на-
чальный момент времени в центр области моделиро-
вания помещался магнитный диполь, обдуваемый од-
нородным солнечным ветром. Солнечный ветер был
представлен как чисто водородная плазма. В началь-
ный момент времени в каждой ячейке кода находи-
лось 50 макрочастиц – протонов. Все границы обла-
сти моделирования были открытыми, и через них под-
держивался постоянный приток частиц. Ячейки внут-

Таблица 1. Параметры солнечного ветра, выбранные для расчетов

Параметр Значение Единицы
измерения

Пояснение

n0 8 см−3 Концентрация электронов

B0 10 нТ Межпланетное магнитное поле

di 80.5 км Инерционная длина протона

Va 77 км/c Альвеновская скорость

Ω 0.96 с Ларморовская частота протона

V0 465 км/c Скорость солнечного ветра

Ma 6 – Альвеновское число Маха солнечного ветра

T0 160000 К Температура солнечного ветра

βe = βi 0.44 – Отношение теплового давления к магнитному

для электронов и протонов соответственно
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ри области радиусом 2RE, где RE – радиус Земли, были
неактивными. Частицы, попавшие в них, уничтожа-
лись, магнитное поле в неактивных ячейках считалось
постоянным (дипольным), а электрическое – равным
нулю. Далее в области R < 6RE располагалась плазмо-
сфера Земли, в которой профиль плотности жидкост-
ной компоненты задавался согласно эксперименталь-
ным данным из работы (Карпентер, Андерсон, 1992):

n f = 8022.4 × 10−0.3R/RE см−3.

Широтная зависимость параметров плазмосферы по-
ка не учитывалась. Насколько нам известно, это пер-
вая попытка включить в глобальную гибридную мо-
дель реальный профиль плотности плазмосферы.

Поскольку доступные вычислительные ресурсы
были достаточны только для двумерных моделей,
мы провели два расчета с различным направлением
оси магнитного диполя относительно плоскости
моделирования. В модели А ось диполя совпада-
ла с осью z и лежала в плоскости моделирования.
В модели Б ось диполя совпадала с осью y и была
ортогональна плоскости моделирования. В обоих
случаях использовался двумерный магнитный ди-
поль, магнитное поле которого спадает квадратично
с расстоянием (Огино, Уолкер, 1985). Также в обоих
расчетах центр диполя находился в плоскости моде-
лирования. Мы ограничились рассмотрением случая,
когда межпланетное магнитное поле направлено под
углом 30 градусов к линии Солнце–Земля. При этом
присутствовали как квазипоперечные, так и квази-
продольные участки фронта. В выбранной системе
координат x-компонента межпланетного магнитного
поля и скорость солнечного ветра были направлены в
положительном направлении оси x.

РЕЗУЛЬТАТЫ

Структура и динамика ударной волны

После инициализации расчета вокруг диполя на-
чала формироваться расширяющаяся магнитосфера,
с дневной стороны ограниченная головной ударной
волной. К концу расчета, соответствующему момен-
ту времени t = 245Ω−1, положение фронта практиче-
ски стабилизировалось на расстоянии приблизитель-
но 11.5RE от центра диполя.

На рис. 1 цветом показаны модуль магнитного по-
ля, суммарная плотность солнечного ветра и плазмо-
сферы, скорость потока солнечного ветра по направ-
лению от Солнца к Земле и концентрация надтепло-
вых частиц в момент времени t = 200Ω−1. На цветовые
карты нанесены линии магнитного поля (рис. 1а, б, г)
и линии потока плазмы (рис. 1в), а также график
функции, аппроксимирующей форму фронта голов-
ной ударной волны. Все величины приведены в нор-
мированных единицах (см. табл. 1). Надтепловыми
считались частицы с энергией больше 10Esh, где Esh =

= 0.5mpV2
0 – энергия протона в солнечном ветре (при-

близительно 1.1 КэВ).
Фронт ударной волны имеет почти параболическую

форму, но немного асимметричен, поэтому в качестве
функции, аппроксимирующей форму фронта, xsh(z),
был выбран полином третьей степени. Эта аппрокси-
мация в дальнейшем использовалась для определения
локального числа Маха ударной волны и угла наклона
магнитного поля к нормали к фронту. Процедура и ре-
зультат аппроксимации приведены в Приложении 1.

Надтепловые частицы (рис. 1г) распределены асим-
метрично относительно экватора, преимущественно в
южном полушарии, где они формируют протяженный
предфронт в области квазипродольной ударной вол-
ны. В предфронте видны сильные флуктуации маг-
нитного поля и плотности, вызванные плазменными
неустойчивостями. Однако ускоренные частицы рас-
пространяются вдоль всего ударного фронта, в том
числе и на квазипоперечные участки. Это согласуется
с наблюдательными данными вблизи головной удар-
ной волны Земли, где надтепловые частицы могут на-
блюдаться при различных значениях θ.

Траектории надтепловых частиц

Мы проанализировали траектории 10 000 протонов,
имевших при t = 50Ω−1 одинаковую координату x =
= −15.6RE и равномерно распределенных вдоль оси z
(по два протона на ячейку). Эти протоны затем взаи-
модействовали с ударной волной, что привело к уско-
рению некоторых из них до надтепловых энергий.
Определим эффективность инжекции как долю ча-
стиц, приобретших энергию больше определенного
значения. Из 10 000 протонов энергию выше 10Esh
приобрели 47 частиц, что соответствует средней эф-
фективности инжекции 0.5%, что по порядку вели-
чины согласуется со значениями, использованными
(Ли, 1982; Бережко и др., 2011). Энергию выше 3Esh
приобрели 727 частиц, т.е. около 7%.

Траектории частиц, приобретших энергию не ме-
нее 10Esh, показаны на рис. 2. Также на этом рисун-
ке цветом показана карта плотности в момент вре-
мени t = 200Ω−1. Можно видеть, что все ускорившие-
ся частицы отразились при первом взаимодействии с
фронтом и некоторое время дрейфовали вдоль фрон-
та, набирая энергию, необходимую для инжекции в
процесс ускорения Ферми. Отражение происходило
за счет вращения в сильном поперечном магнитном
поле на фронте. Отметим, что не для всех траекто-
рий точка отражения визуально совпадает со скачком
плотности. Это связано с тем, что в ходе расчетов маг-
нитосфера расширялась, и ударный фронт двигался,
а на рисунке карта плотности показана для одного мо-
мента времени ближе к концу моделирования. Отра-
жение разных частиц произошло в тех точках, где в
момент отражения находился фронт. Таким образом,
инжекция на криволинейном фронте происходит так
же, как и на плоском.
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Рис. 1. Цветовые карты в модели А: а – модуль магнитного поля; б – плотность; в – скорость потока Vx; г – концентрация
надтепловых частиц. На панели в стрелками показан поток плазмы, на остальных панелях – линии магнитного поля. Чер-
ной линией показана аппроксимация формы фронта полиномом третьей степени.

Диффузионное ускорение (ускорение Ферми) за-
ключается в многократном отражении частицы за и
перед фронтом ударной волны, что делает ее траекто-
рию хаотичной, как при броуновском движении. Тра-
ектории такого рода наблюдаются в небольшой обла-
сти южнее экватора (−8RE < z < 0). Там же можно ви-
деть частицы, достигшие наибольших энергий (30Esh
и выше). Эта же область соответствует области наи-
большей концентрации ускоренных частиц и области
сильных флуктуаций плотности и электромагнитно-
го поля перед фронтом (рис. 1). Таким образом, уско-
рение Ферми протекает в ограниченной области, где
магнитное поле направлено под небольшим углом к
нормали к фронту и не препятствует проникновению
ускоряющихся частиц и формированию предфронта.
Этот вывод качественно согласуется с предположени-
ем, взятым за основу модели Бережко–Танеева.

Можно видеть, что некоторые частицы из области
ускорения перемещаются в направлении Северного

полюса, сохраняя при этом высокую энергию. Более
того, некоторые частицы инжектируются в процесс
ускорения севернее экватора, где угол наклона маг-
нитного поля к нормали более 45∘, но в процессе дрей-
фового ускорения не только набирают необходимую
для инжекции энергию, но и сносятся в область уско-
рения. Таким образом, в криволинейной геометрии
ускоренные частицы могут инжектироваться и на-
блюдаться на квазипоперечных участках фронта, хо-
тя ускорение Ферми происходит только на квазипро-
дольных.

Отметим также высокую эффективность дрейфово-
го ускорения, при котором частицы дрейфуют вдоль
ударного фронта в направлении среднего электриче-
ского поля. Дрейф происходит за счет разницы лар-
моровского радиуса за и перед фронтом. Обычно ча-
стица через несколько ларморовских вращений выхо-
дит из области дрейфового ускорения и либо уходит за
фронт ударной волны, либо вступает в процесс уско-
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Рис. 2. Траектории ускоряющихся частиц, нанесенные на карту плотности (модель А). Цветом показана энергия частиц в
единицах Esh.

рения Ферми. Из рис. 2 видно, что многие частицы
длительное время набирают энергию, дрейфуя вдоль
фронта, и достигают энергии 10Esh и более до нача-
ла ускорения Ферми. Это объясняется конфигураци-
ей электромагнитных полей, возникающей при обте-
кании диполя (рис. 3). Линии электрического поля
направлены таким образом, что частицы, движущие-
ся от полюсов к экватору, приобретают энергию.

Конфигурация с магнитным моментом,
перпендикулярным плоскости моделирования

На рис. 4 представлены результаты расчета Б, ана-
логичные рис. 1. Можно видеть, что магнитосфера
асимметрична в экваториальной плоскости, однако

наибольшая концентрация надтепловых частиц со-
средоточена с дневной стороны в области, симмет-
ричной относительно полуденного меридиана и име-
ющей ширину около 10RE . Ускоряющиеся частицы
движутся фактически вдоль линий магнитного поля,
т.е. коэффициент диффузии вдоль поля значитель-
но превышает поперечный (рис. 5). Фактически этот
результат подтверждает допустимость использования
двумерного расчета А с магнитным моментом в плос-
кости моделирования, так как перемещение ускоря-
ющихся частиц в направлении, поперечном скорости
солнечного ветра и магнитному моменту, минималь-
но.
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Рис. 3. Цветовые карты компонент электромагнитного поля в модели А с нанесенными линиями магнитного (вверху) и
электрического поля (внизу). Магнитное поле приведено в единицах B0, электрическое – в единицах E0 = B0Va/c.

Эффективность инжекции

Основываясь на исследованных выше траекториях
10 000 протонов в запуске А, мы оценили эффектив-
ность их инжекции в процесс ускорения Ферми как
функцию начального прицельного параметра z. На
рис. 6а изображена эффективность инжекции χ (доля
частиц, получивших энергию выше заданной) в зави-
симости от координаты. Если считать пороговым зна-
чением 10Esh, то максимальная эффективность ин-
жекции достигается в подсолнечной точке и состав-
ляет несколько процентов (что на порядок превышает
обычно используемое значение (Ли, 1982; Бережко и
др., 2011)). При этом доля частиц, получивших энер-
гию 3Esh и выше, достигает 20%. Заметим, что высо-
кая эффективность инжекции была зарегистрирована
вблизи головной ударной волны по данным спутни-
ка AMPTE/IRM (Эллисон и др., 1990). Несмотря на
то, что область ускорения Ферми располагается юж-
нее экватора (−10RE < z < 0), инжекция в основ-
ном происходит в экваториальной области, а уже за-
тем ускоряющиеся частицы смещаются южнее.

Для исследования зависимости эффективности ин-
жекции от локальных параметров ударной волны
были найдены локальные углы наклона магнитно-
го поля к нормали θ и локальные альвеновские чис-
ла Маха в точках первого взаимодействия частиц с
фронтом (рис. 6б, в). Угол θ вычислялся как угол
между магнитным полем, усредненным по области
(xappr − 100di, xappr), и нормалью к аппроксимирующей
форме фронта функции 11, где xappr – приближенное

положение фронта. Локальное число Маха рассчиты-
валось как проекция скорости потока перед фронтом,
усредненной по той же области, на нормаль к аппрок-
симирующей функции. На графике θ(z) горизонталь-
ной линией отмечено значение θ = 45∘ – граница
между квазипродольной и квазипоперечной конфи-
гурацией. Можно видеть, что инжекция происходит и
на участках, где θ > 45∘, и четкой зависимости эффек-
тивности инжекции от угла θ не видно. При этом за-
метна некоторая корреляция эффективности инжек-
ции с локальным значением Ma.

В то время как эффективность инжекции оцени-
валась как количество частиц, достигших пороговой
энергии, при оценке эффективности ускорения сле-
дует учитывать максимальную достижимую энергию.
Для учета этого параметра на рис. 6г мы построили
максимальную энергию, приобретенную частицей за
время моделирования, как функцию прицельного па-
раметра. Для этого усреднялись максимальные энер-
гии всех частиц с данным z, ускорившихся до 3Esh и
более. Максимум полученного графика совпадает с
минимумом угла θ, что согласуется с представлением
о наиболее эффективном ускорении в квазипродоль-
ной конфигурации.

ОБСУЖДЕНИЕ

С помощью глобальной гибридной модели Земли,
феноменологически включающей плазмосферу с ре-
алистичной зависимостью плотности от высоты, мы
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Рис. 4. Цветовые карты в модели Б: а – модуль магнитного поля; б – плотность; в – скорость потока Vx; г – концентрация
надтепловых частиц. На панели в стрелками показан поток плазмы, на остальных панелях – линии магнитного поля.

исследовали процесс ускорения Ферми на криволи-
нейных фронтах.

Показано, что инжекция в процесс ускорения про-
исходит при отражении на фронте, при этом инжек-
тироваться могут частицы как на квазипродольных,
так и на квазипоперечных участках фронта. Одна-
ко наибольшая эффективность ускорения и наиболь-
шие энергии частиц достигаются вблизи квазипро-
дольных участков фронта, где формируется предвест-
ник, в котором развиваются плазменные неустойчи-
вости. В этой области ускорение идет согласно клас-
сическому механизму Ферми 1-го порядка, в то вре-
мя как частицы, инжектированные на квазипопереч-
ных участках, могут набрать энергию, дрейфуя вдоль
фронта. Часть из них впоследствии попадает в об-
ласть предфронта и также вступает в механизм Ферми.
Ускоренные частицы, попав за фронт ударной волны,
могут распространяться вдоль фронта от экватора к
полюсам. Таким образом, надтепловая популяция мо-
жет наблюдаться и вне области ускорения.

До 20% частиц, взаимодействующих с ударной вол-
ной вблизи подсолнечной точки, отражается на фрон-
те и приобретает впоследствии энергию не менее
3Esh. Этот результат согласуется с высокой наблюда-
емой эффективностью ускорения на головной удар-
ной волне магнитосферы Земли, отмеченной в работе
(Эллисона и др., 1990). Кинетическое моделирование,
представленное выше, в частности, позволяет опреде-
лять параметры рассеяния частиц в моделях Монте-
Карло, первые версии которых были предложены в
работе (Эллисон и др., 1990). Моделирование мето-
дом Монте-Карло используется сегодня для расчетов
спектров частиц в широком интервале энергий, недо-
ступном для кинетического particle-in-cell моделиро-
вания ускорения Ферми.
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Авторы выражают благодарность рецензенту за
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единицах Esh.

Исследование выполнено при финансовой под-
держке Российского фонда фундаментальных иссле-
дований (грант РНФ 25-72-20007). Моделирование
осуществлялось с использованием ресурсов су-
перкомпьютерного центра Санкт-Петербургского
политехнического университета Петра Великого
(scc.spbstu.ru), а также с использованием оборудова-
ния Центра коллективного пользования сверхвысо-
копроизводительными вычислительными ресурсами
МГУ имени М.В. Ломоносова (Воеводин и др., 2019).
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ПРИЛОЖЕНИЕ
1. ПРОЦЕДУРА АППРОКСИМАЦИИ ФОРМЫ

ФРОНТА УДАРНОЙ ВОЛНЫ

Определение положения фронта осуществлялось
следующим образом. Сначала цветовая карта плотно-
сти плазмы (рис. 1б) сглаживалась с помощью про-
цедуры Python scipy.ndimage.filters.gaussian_filter для
получения более ровных контуров. Затем с помо-
щью процедуры matplotlib.pyplot.contour строились
контуры плотности плазмы на уровне, в три ра-
за превышающем среднее значение в солнечном
ветре (для сильной ударной волны степень сжа-
тия близка к 4, поэтому выбранное значение долж-
но соответствовать области внутри ударного пе-
рехода). Координаты вершин полученных конту-
ров записывались в массив с помощью процедуры
matplotlib.collections[0].get_paths()[0].vertices.

Процедура matplotlib.pyplot.contour находит участ-
ки с заданной плотностью не только вблизи фронта
ударной волны, но и во всей области моделирования,
в том числе с ночной стороны Земли. Для исключе-
ния этих участков была вручную подобрана парабо-
лическая функция xappr(z) такая, что контур, соответ-
ствующий головной ударной волне, находился левее
ее графика, а остальные контуры – правее. Из масси-
ва вершин контуров оставлялись только вершины, ле-
жащие левее заданной кривой. Они фитировались по-
линомом третьей степени по z с помощью процедуры
numpy.polyfit. Результирующий полином имел вид

xappr(z) = −0.000454311z3 + 0.0478207z2 −

− 0.0763484z − 10.806.
(11)
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Представлены наблюдения углеродного post-AGB-объекта IRAS 22272+5435, выполненные в полосах 550,
625 и 880 нм методом дифференциальной спекл-поляриметрии на 2.5-м телескопе Кавказской горной об-
серватории. Во всех полосах была обнаружена оболочка на расстояниях 1′′ от звезды. Инфракрасный (ИК)
источник IRAS 22272+5435 связан с полуправильной переменной звездой V354 Lac. Помимо квазипериоди-
ческой переменности, вызванной пульсациями, в период с 1996 по 2004 г. наблюдалось увеличение блеска в
ближнем ИК-диапазоне (KLM), обусловленное дополнительным выбросом пыли (Иконникова и др., 2025).
Построены модели околозвездной пылевой оболочки, которые хорошо (в рамках принятых модельных пред-
положений) воспроизводят наблюдаемое распределение энергии в спектре и распределение поляризованного
потока в видимом диапазоне. Модель согласуется с наблюдениями, выполненными методом дифференци-
альной спекл-поляриметрии в 2020 г. Получены следующие параметры звезды и ее пылевой оболочки. Для
расстояния d = 1410 пк, полученного на основе данных о параллаксе из GAIA DR3, светимость звезды со-
ставляет L = 6600 L⊙. Пылевая оболочка в нашей модели состоит из четырех компонентов, сформированных
изотропным ветром и сверхветром на стадии AGB, а также изотропным ветром и экваториальным выбросом
в фазе post-AGB. Массы пыли в этих оболочках составляют 3× 10−9, 6.9× 10−7, 3× 10−4 и 1.3× 10−4 M⊙ соответ-
ственно. Увеличение ИК-потока в 1996–2004 гг. объясняется в модели отдельным выбросом пылевого облака
массой 6 × 10−10 M⊙, скорость которого оценивается в 60 км/с.

Ключевые слова: AGB и post-AGB-звезды, эволюция, поляризация, переменные звезды, пылевые оболочки,
IRAS 22272+5435, V354 Lac.

DOI: 10.31857/S0320010825040037

1. ВВЕДЕНИЕ

ИК-источник IRAS 22272+5435 представляет собой
звезду на поздней стадии эволюции, прошедшую фа-
зу асимптотической ветви гигантов (AGB). Звезды на
этой стадии обладают протяженными атмосферами
вокруг своих ядер, что делает их спектры схожими
со спектрами сверхгигантов. Кроме того, они окру-
жены газопылевыми оболочками, состоящими из ве-
щества, выброшенного во время тепловых импуль-
сов на стадии AGB. Распределение энергии в спек-
тре IRAS 22272+5435 в оптическом и ИК-диапазонах
имеет двугорбый вид с двумя максимумами, соответ-
ствующими излучению фотосферы звезды и отделив-
шейся пылевой оболочки (Ван дер Вин и др., 1989).
ИК-источник IRAS 22272+5435 связан с яркой звез-
дой BD+54∘2787=HD 235858=SAO 034504=V354 Lac с
координатами α = 22h29m10s, δ = +54∘51′06′′ (2000).

Параметры атмосферы звезды (Teff = 5600 K, log g =
= 0.5) были впервые определены Зачем и др. (1995)
и впоследствии уточнены в работах Зача и др. (1999),
Редди и др. (2002), Клочковой и др. (2009) и Де Смед-
та и др. (2016). Все полученные оценки демонстри-

*Электронный адрес: ikonnikova@sai.msu.ru

руют хорошее согласие между собой, что подтвер-
ждает надежность определенных параметров. Хими-
ческий состав атмосферы IRAS 22272+5435 был де-
тально исследован в ряде работ. В пионерской рабо-
те Зача и др. (1995) впервые был обнаружен дефицит
железа ([Fe/H] = –0.49) и повышенное содержание α-
элементов. Последующие исследования подтвердили
эти особенности и дополнительно обнаружили зна-
чительное превышение содержания s-элементов (Ba,
La, Ce, Nd) (Клочкова и др., 2009). Де Смедт и др.
(2016) определили содержание 32 элементов и полу-
чили уточненные значения металличности ([Fe/H] =
= −0.77± 0.12) и отношения C/O = 1.46± 0.26. Эти ре-
зультаты согласуются с типичным химическим соста-
вом углеродных post-AGB звезд, демонстрирующих
эффекты ядерного синтеза и конвективного переме-
шивания на предыдущих стадиях эволюции.

Звезда является полуправильной переменной и
имеет обозначение V354 Lac в Каталоге перемен-
ных звезд (Самусь и др., 2017). Переменность связа-
на с пульсациями с близкими периодами 127–128 и
132–133 сут (Гривняк и др., 2010; Иконникова и др.,
2025). Помимо пульсационной активности, наблюда-
ется переменность блеска, обусловленная нестабиль-
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ностью пылевой оболочки. В частности, по фото-
метрическим наблюдениям в ближнем ИК-диапазоне
в 1996–2004 гг. зарегистрировано повышение блес-
ка, связанное с дополнительным пылевым выбросом
(Иконникова и др., 2025).

При исследовании post-AGB звезд большое внима-
ние уделяется их околозвездному окружению. Мор-
фология объекта IRAS 22272+5435 детально изуча-
лась в оптическом (Уэта и др., 2000) и среднем ИК-
диапазонах (Мейкснер и др., 1997; Дайал и др., 1998;
Уэта и др., 2001). Оболочка хорошо разрешается на
изображениях и демонстрирует признаки осевой сим-
метрии и наличие наклонного пылевого тора (или
диска). Уэта и др. (2001) обнаружили наряду с оболоч-
кой, сформированной на AGB, проявление выброса с
усиленной потерей массы в современную эпоху. Так-
же зарегистрировано излучение молекулы CO (Бухар-
рабал и др., 2001; Гривняк, Бигинг, 2005; Накашима и
др., 2012). Согласно этим исследованиям, распределе-
ние излучения CO J = 2–1 не соответствует структу-
ре в среднем ИК-диапазоне. Молекулярная оболоч-
ка имеет сферически симметричную структуру, про-
стирающуюся до 20′′, при этом свидетельств высоко-
скоростных молекулярных выбросов не обнаружено,
а интенсивность основного компонента линии очень
близка к профилям, наблюдаемым в оболочках вокруг
звезд на стадии AGB.

Пылевые околозвездные оболочки приводят
не только к избытку излучения в ближнем ИК-
диапазоне, но и к линейной поляризации из-за
рассеяния света на пылевых частицах. Поляриметри-
ческие исследования IRAS 22272+5435 проводились
различными методами в широком спектральном
диапазоне. Гледхилл и др. (2001) впервые применили
наземную картирующую поляриметрию в ближнем
ИК-диапазоне, что позволило обнаружить и полу-
чить изображение околозвездной пылевой оболочки.
Последующие наблюдения включали: поляриметрию
в стандартных полосах BVRI (Партасарати и др., 2005)
и UBVR (Акрас и др., 2017) и спектрополяриметрию
в видимом диапазоне 4200–8400 A (Бигинг и др.,
2006). Полученные результаты свидетельствуют о
слабой поляризации излучения звезды, что типично
для объектов на стадии post-AGB с относительно
разреженными пылевыми оболочками.

В работе представлены данные новых поляризаци-
онных наблюдений, выполненных в 2020 и 2024 гг.,
а также сравнение этих данных с полученными ранее.
Построена модель распределения энергии в спектре
звезды для двух ее состояний: спокойного и активно-
го (связанного с эпизодом потери массы). На основе
модели определены параметры пылевой оболочки.

2. НАБЛЮДЕНИЯ

Наблюдения V354 Lac были выполнены с помо-
щью спекл-поляриметра на 2.5-м телескопе Кавказ-

ской горной обсерватории Государственного астроно-
мического института им. П.К. Штернберга Москов-
ского государственного университета им. М.В. Ломо-
носова (КГО ГАИШ МГУ) в режиме быстрой поля-
риметрии в три даты: 24 октября 2020 г., 11 декаб-
ря 2020 г. и 12 октября 2024 г. В качестве детектора
в 2020 г. применялась ПЗС-матрица с электронным
усилением Andor iXon 897 (Сафонов и др., 2017), в
2024 г. — низкошумящий КМОП Hamamatsu ORCA-
quest C15550-20UP в режиме ultra-quiet (Страхов и др.,
2023). Угловой масштаб в обоих случаях 20.6 мсд/пкс.
Применялись среднеполосные фильтры с централь-
ными длинами волн 550, 625 и 880 нм, полуширины
фильтров 50, 50 и 70 нм соответственно. Во время на-
блюдений прибор был установлен в фокусе Нэсмит-2.

В режиме быстрой поляриметрии на детекторе фор-
мируется одновременно два изображения объекта в
ортогональных поляризациях. Модуляция входяще-
го состояния поляризации выполняется непрерыв-
но вращающейся полуволновой пластинкой, одно-
временно детектор регистрирует серию изображений
объекта длиной порядка нескольких тысяч кадров.
Экспозиция одного кадра сравнима с атмосферным
временем когерентности, что обеспечивает надежную
регистрацию спекл-картины. Дополнительные обсто-
ятельства наблюдений приведены в табл. 1.

Наблюдения были обработаны методом интеграль-
ной поляриметрии. Коррекция инструментальной
поляризации выполнялась методом, описанным в
статье Сафонова и др. (2017). Результаты приведены
в табл. 2.

Также была выполнена обработка методом диффе-
ренциальной спекл-поляриметрии (ДСП), результа-
том которой является дифференциальная поляриза-
ционная видность (ДПВ) (Норрис и др., 2012):

ℛQ =
I( f ) + Q( f )
I( f ) − Q( f )

, ℛU =
I( f ) + U( f )
I( f ) − U( f )

. (1)

Здесь I( f ),Q( f ),U( f ) — Фурье-спектры параметров
Стокса, f — вектор пространственной частоты, I( f )
имеет смысл видности. Заметим, что ℛ — комплекс-
ная величина. Методика оценки ДПВ по наблюде-
ниям со спекл-поляриметром подробно описана на-
ми в работе Сафонова и др. (2019). Пример измере-
ний ДПВ для V354 Lac приведен на рис. 1. Там же,
в пятой колонке, даны изображения в поляризован-
ной интенсивности, восстановленные методом, при-
веденным в работе Сафонова и др. (2019).

ДПВ показывает ненулевой сигнал на частотах по-
рядка 2 × 105 RAD−1. На более высоких частотах,
вплоть до 3×106 RAD−1, значимого отклонения ℛ от 1
не наблюдается. В фазе сигнал отсутствует на всех ча-
стотах. В пространстве изображений это соответству-
ет оболочке с круговой симметрией с типичным ради-
усом 1′′. На меньших угловых расстояниях от звезды
поляризованного излучения не было обнаружено.
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Таблица 1. Обстоятельства наблюдений методом дифференциальной спекл-поляриметрии. Колонки: дата и время UT, по-
лоса, поле зрения в пкс, поле зрения в угловых секундах, электронное усиление, экспозиция одного кадра в мс, полное
время накопления в c, среднее количество фотоэлектронов в кадре

UT Полоса, нм FOV, пкс FOV, ′′ EM Gain t, мс tacc nphot, с

2020-10-24 22:05 550 274 5.64 500 30 176 6.7 × 104

2020-10-24 22:08 625 256 5.27 500 30 176 9.5 × 104

2020-10-24 22:12 880 262 5.40 500 30 177 4.9 × 104

2020-12-11 14:25 550 236 4.86 500 30 207 7.9 × 104

2020-12-11 14:29 625 210 4.33 500 30 207 1.1 × 105

2020-12-11 14:33 880 208 4.28 500 30 206 9.8 × 104

2024-10-12 18:11 550 186 3.83 1 23 210 1.9 × 104

2024-10-12 18:15 625 184 3.79 1 23 210 2.7 × 104

2024-10-12 18:19 880 182 3.75 1 23 210 3.0 × 104

Таблица 2. Интегральная поляризация V354 Lac. Колонки: дата и время UT, полоса, степень поляризации p в процентах,
угол поляризации χ в градусах, отсчет против часовой стрелки от направления на северный полюс мира

UT Полоса, нм p, % χ, ∘

2020-10-24 22:05 550 1.46 ± 0.18 20.0 ± 7.0
2020-10-24 22:08 625 1.11 ± 0.18 16.7 ± 9.1
2020-10-24 22:12 880 0.55 ± 0.21 −5.9 ± 22.0
2020-12-11 14:25 550 1.54 ± 0.17 28.3 ± 6.5
2020-12-11 14:29 625 1.24 ± 0.18 25.5 ± 8.3
2020-12-11 14:33 880 0.63 ± 0.21 13.4 ± 18.8
2024-10-12 18:11 550 1.71 ± 0.15 30.7 ± 5.1
2024-10-12 18:15 625 1.41 ± 0.15 26.4 ± 6.1
2024-10-12 18:19 880 0.80 ± 0.15 10.7 ± 10.9

Эти результаты хорошо согласуются с более ранни-
ми наблюдениями, представленными в работах Уэты
и др. (2000, 2001). Измерения полной поляризации
и ДПВ, полученные в три эпохи, совпадают в пре-
делах погрешности, поэтому в дальнейшем анализе
мы будем рассматривать только эпоху 2020-10-24, на-
блюдения в которую имеют наибольшее соотношение
сигнал–шум.

3. МОДЕЛЬ ПЫЛЕВОЙ ОБОЛОЧКИ

Моделирование распределения энергии в спектре
(SED) V354 Lac проводилось неоднократно, начи-
ная с первой работы Ван дер Вина и др. (1989). По
мере получения новых данных в оптическом и ИК-
диапазонах, изображений пылевой оболочки, уточне-
ния параметров звезды и расстояния до объекта, ис-
следователи вновь обращались к моделированию SED
и получению параметров пылевой оболочки (Щерба и
др., 1997; Уэта и др., 2001; Мишра и др., 2016; Тоси и
др., 2023).

В настоящей работе представлены результаты мо-
делирования пылевой оболочки, полученные на ос-
нове архивных данных ИК-обзоров, собственных на-
блюдений в оптическом и ближнем ИК-диапазонах
для двух состояний звезды, а также данных спекл-

поляриметрии. В табл. 3 приведена UBV JHKLM-
фотометрия для двух эпох: июль 1999 г. (пылевой вы-
брос) и декабрь 2020 г. (спокойное состояние). Пере-
вод звездных величин в потоки проводился с исполь-
зованием калибровок Страйжиса (1977) для UBV-
величин и Курниефа (1983) для JHKLM-величин.
В табл. 4 собраны данные из ИК-обзоров, исполь-
зуемые для моделирования распределения энергии в
спектре.

Для моделирования использовались следующие па-
раметры:

• Расстояние до звезды принято равным 1409.8 пк
(Байлер-Джонс и др., 2021) на основе данных о
параллаксе из GAIA DR3 (Коллаборация GAIA,
2021).

• Для моделирования излучения звезды с парамет-
рами атмосферы Teff = 5600 K и log g = 0.5 (Зач
и др., 1995) использовался синтетический спектр
сверхгиганта спектрального класса G0 из работы
Пиклеса (1998).

• Межзвездное поглощение света принято равным
AV = 2.m5 (Уэта и др., 2001).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 51 № 4 2025



192 ИКОННИКОВА, САФОНОВ

2

1

0

-1

-2

20
arcsec

-2

2

1

0

-1

-2

20-2

2

1

0

-1

-2

20

0 2

Polarized intensity

4-0.05 0

RU arg

0.05-0.05 0

RQ arg

0.05-0.95 1

RU abs

1.05-0.95 1

8
8

0
 n

m
6

2
5

 n
m

5
5

0
 n

m
RQ abs

1.05

-2

´10-6

Рис. 1. Наблюдения методом ДСП. Строки соответствуют полосам: 880, 625 и 550 нм сверху вниз. Первые четыре колон-
ки содержат компоненты ДПВ: |RQ|, |RU |, argRQ, argRU . По осям отложена пространственная частота, отображаемая область
имеет размер 2D/λ, где D — диаметр телескопа, λ— длина волны. Пятая колонка содержит изображение в поляризованной
интенсивности, восстановленное методом из работы Сафонова и др. (2019). Единицы — отношение потока в пикселе к пол-
ному потоку от звезды. Черточки показывают ориентацию плоскости поляризации. Во всех рисунках север сверху, восток
слева.

Таблица 3. UBV JHKLM-фотометрия для двух эпох: июль 1999 г. и декабрь 2020 г.

MJD U B V J H K L M Ссылка

51365.5 – – – 5.44 4.96 4.55 3.77 3.54 Иконникова и др. (2025)

51368.5 12.58 10.54 8.54 – – – – – Архипова и др. (2009)

59188.3 – – – 5.44 5.00 4.77 4.46 4.23 Иконникова и др. (2025)

59198.3 12.71 10.52 8.48 – – – – – –||–

Таблица 4. Данные из ИК-обзоров, используемые для моделирования SED

Телескоп Длина волны (µm) Поток (Jy) Дата Ссылка

WISE 3.4, 4.6, 12, 22 3.570, 6.477, 83.619, 301.413 2010 Кутри и др. (2013)

AKARI
PSC

9, 18 31 ± 2, 148.8 ± 1.3 2006–2007 Ишихара и др. (2010)

IRAS 12, 25, 60, 100 73.9, 302, 96.6, 41 1983 Хелоу и Уолкер (1988)

MSX 8.28, 12.13, 14.65, 21.34 25.07, 87.85, 95.38, 186.6 1996 Иган и др. (2003)

Herschel 70, 160 54.61, 7.37 2009–2013 Мартон и др. (2024)

JCMT 850 0.011, 0.06, 0.11 1996–2005 Ди Франческо и др. (2008)
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Рис. 2. Разрез плотности пыли в оболочке V354 Lac, модель org. Подписаны компоненты, перечисленные в табл. 5. Преры-
вистой линией показан луч зрения.

Для моделирования распределения плотности пы-
ли в пространстве был взят эмпирический закон
(Мейкснер и др., 1997), уточненный для случая
V354 Lac в статье Уэты и др. (2001).

ρ(R, θ) =

⎧⎪⎨⎪⎩
ρinR−B(1 + Ee−CR/RSW ) ×
× (1 + Ae−CR/RSW sin θ), 90 > θ > θ0,

DρinR−B, θ0 > θ.

(2)

Это осесимметричное распределение моделирует эк-
ваториальное увеличение плотности в так называе-
мом сверхветре (superwind), см. рис. 2. Здесь R, θ —
координаты в пространстве модели, радиус и ши-
рота, соответственно, ρin — нормировочный коэф-
фициент, вычисляемый из полной массы оболочки,
θ0 = 20∘ — половина угла раскрытия полярного “ко-
лодца”, RSW — радиус, характеризующий концентра-
цию сверхветра к экватору. A, B,C,D, E — переменные,
определяющие геометрию оболочки. Мы, следуя Уэте
и др. (2001), будем полагать их равными A = 10, B = 2,
C = 3, D = 0.111, E = 0. Наклонение системы пола-
гается равным 25∘, ориентация оси симметрии P.A. =
= 135∘. Плотность, задаваемая уравнением (2), отлич-
на от нуля на расстояниях RSW,in < R < RSW,out.

Уэта и др. (2001), исходя из данных распределе-
ния энергии в спектре и собственных изображений
оболочки объекта на длинах волн 8.8, 9.8, 11.7 мкм,
построили модель оболочки, состоящую из четырех
компонентов, условно разделяющихся на две груп-
пы. Первая — это крупная оболочка, сброшенная на
стадии AGB. Она состоит из сверхветра, описывае-
мого уравнением (2) и добавочного изотропного вет-
ра, плотность в котором убывает обратно пропорцио-
нально квадрату расстояния:

ρ(R) = ρinR−F ,Rshell,in < R < Rshell,out. (3)

Ветер, описываемый уравнением (2), мы будем
обозначать меткой AGB-wind, а уравнением (3) —
AGB-shell. Параметры этих компонентов приведены
в столбцах 2 и 3 табл. 5.

Вторая группа компонентов, расположенных на
значительно меньших расстояниях, была добавлена
Уэтой и соавторами (2001) для описания излучения
объекта в диапазоне длин волн 7–20 мкм. Эти компо-
ненты также представляют собой экваториально утол-
щенный (pAGB-wind) и изотропный (pAGB-shell) вет-
ры. Это вещество, теряемое звездой в post-AGB ста-
дии эволюции. Параметры компонентов (pAGB-wind)
и (pAGB-shell) приведены в табл. 5 в четвертой и
пятой колонках. Массы компонентов, подобранные
Уэтой и др. (2001), приведены в табл. 5 (метка моде-
ли Ueta-0). Для расчетов оптических свойств пыли
Уэта и др. (2001) рассматривали два вида пыли. Мы бу-
дем обозначать их ac-small и ac-large (см. табл. 6).
В обоих видах пыли распределение пылинок по ра-
диусу — степенное с фактором β = −3.5 с минималь-
ным радиусом adown = 1 нм. Верхняя граница распре-
деления aup = 0.1 мкм для ac-small и aup = 10 мкм
для ac-large. Компонент оболочки pAGB-shell при-
нимается состоящим из пыли ac-small, а остальные
3 компонента — из пыли ac-large (см. табл. 5).

SED и изображения мы вычисляли, используя мо-
делирование переноса излучения методом Монте-
Карло, реализованное в пакете RADMC-3D (Дуллемонд
и др., 2012). RADMC-3D учитывает процессы поглоще-
ния и рассеяния на пыли, а также ее собственное теп-
ловое излучение. Оптические свойства пыли рассчи-
тывались с помощью программы optool (Доминик
и др., 2021). К модельному SED было применено так-
же межзвездное поглощение AV = 2.5 в соответствии
с законом Карделли и др. (1989). Ранее мы применя-
ли RADMC-3D для интерпретации наблюдений звезд на
поздних стадиях эволюции в работах Федотьевой и др.
(2020), Сафонова и др. (2025).

В наблюдаемом SED присутствуют выраженные
эмиссионные особенности на длинах волн ∼8, 12 и
27 мкм (рис. 3). Они могут быть связаны с излуче-
нием мелких углеродных частиц размером ∼1–10 A,
относящихся к классу полициклических ароматиче-
ских углеводородов (PAH). PAH ответственны за ха-

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 51 № 4 2025



194 ИКОННИКОВА, САФОНОВ

Таблица 5. Параметры компонентов оболочки

post-AGB AGB

Параметр Экваториальный Изотропный Сверхветер Изотропный

выброс ветер ветер

pAGB-wind pAGB-shell AGB-wind AGB-shell
Внутренний радиус, а.е. 120 140 800 4000

Внешний радиус, а.е. 140 800 4000 19300

Метка модели, ссылка Ueta-0 (Уэта и др., 2001)

Вид пыли ac-large ac-large ac-large ac-small
Масса пыли, M⊙ 2.6 × 10−8 2.3 × 10−7 2.8 × 10−5 2.5 × 10−5

Светимость звезды, L⊙ 13000

Метка модели, ссылка Ueta-M (Уэта и др., 2001), воспроизведение SED

Вид пыли ac-large ac-large ac-large ac-small
Масса пыли, M⊙ 2.6 × 10−8 7.5 × 10−7 7.7 × 10−5 1.3 × 10−4

Светимость звезды, L⊙ 5280

Метка модели, ссылка org, данная работа

Вид пыли ac-large ac-large org-small org-small
Масса пыли, M⊙ 3 × 10−9 6.9 × 10−7 3 × 10−4 1.3 × 10−4

Светимость звезды, L⊙ 6600

Таблица 6. Параметры видов пыли, используемых нами при моделировании; β— показатель степени в распределении пы-
линок по размерам, aup — верхняя граница распределения пылинок по размерам

Метка β aup, мкм Вещество

ac-large −3.5 10 Аморфный углерод (Зубко и др., 1996)

ac-small −3.5 0.1 Аморфный углерод (Зубко и др., 1996)

org-small −3.9 0.18 Тугоплавкая органика (Хеннинг, Стогниенко, 1996)
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Рис. 3. Сравнение наблюдаемого и модельных SED V354 Lac. Символы — наблюдения, зеленая сплошная линия — спектр
ISO, черная штриховая линия — звезда без оболочки, черная сплошная — модель Ueta-M, красная штрихпунктирная —
модель org. Вертикальные сплошные линии показывают эмиссионные линии, см. обсуждение в тексте.
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Рис. 4. Сравнение изображений оболочки V354 Lac. Верхний ряд — неполяризованное излучение на длине волны 10 мкм.
Единицы — логарифм интенсивности в эрг/с/см2/Гц/стер. Нижние три ряда — поляризованная интенсивность в единицах
потока на пиксель 20 × 20 мсд, деленного на полный поток от звезды. Первая колонка — модель Ueta-M (модель Уэты и др.
(2001) с модифицированными массами), вторая — модель org (модель, предлагаемая в данной работе), третья — наблю-
дения. На всех панелях север вверху, восток слева. Поле зрения 4.6′′ × 4.6′′. Четвертая колонка: функция рассеяния точки,
с которой было свернуто изображение.

рактерные ИК-эмиссионные линии (3.3, 6.2, 7.7, 8.6,
11.3 мкм), возникающие из-за колебаний C–H и C–C
связей. В отличие от крупных пылевых частиц, на-
грев и охлаждение PAH происходят дискретно (че-
рез квантовые процессы). Наличие аномалий в даль-
нем ИК-диапазоне, таких как особенности на 21 и
30 мкм, также связывают с излучением мелких PAH-
подобных частиц. Моделирование подобных особен-
ностей в спектре V354 Lac ранее проводилось в рабо-
те Щербы и др. (1997), где успешно удалось воспро-
извести эмиссию на 21 и 30 мкм. Уэта и др. (2001) не
учитывали наличие в спектре эмиссионных деталей в
ИК-спектре звезды, мы также будем при моделирова-
нии SED использовать континуум между линиями.

Для достижения совпадения моделированного
и наблюдаемого SED нам пришлось модифици-
ровать массы компонентов pAGB-shell, AGB-wind,
AGB-shell, их новые значения приведены в блоке

Ueta-M табл. 5. Частично расхождение можно объ-
яснить тем, что мы принимаем другое расстояние
до объекта (у Уэты и др. (2001) d = 1600 пк, в нашей
работе d = 1409.8 пк). Но различие все равно остается
довольно большим.

На рис. 4 в первой колонке приведены изображения
оболочки, соответствующие модели Ueta-M. Верхняя
панель — изображение в полной (неполяризованной)
интенсивности в полосе 10 мкм. На этой длине вол-
ны доминирует тепловое излучение пыли, как внут-
ренних оболочек, так и внешних. Три нижние — рас-
сеянное поляризованное излучение в трех полосах ви-
димого диапазона. Как можно видеть, во всех трех по-
лосах видимого диапазона интенсивность рассеянно-
го излучения, предсказываемая моделью, в несколько
раз меньше, чем наблюдаемая (третья колонка рис. 4).

Для устранения этого расхождения мы предполо-
жили, что пыль во внешней части оболочки состо-
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ит из органических соединений (метка вида пыли
org-small, табл. 6). В пользу этой гипотезы гово-
рит наличие эмиссионных линий в спектре, как бы-
ло отмечено выше. В качестве материала пыли бы-
ла взята тугоплавкая углеродная органика (refractory
organics) (Поллак и др., 1994; Хеннинг, Стогниенко,
1996). Эти соединения имеют температуру испарения
400–500 K, и поэтому могут существовать во внешних
частях оболочки, где типичные температуры пылинок
100–200 K.

Благодаря своим оптическим свойствам, пылинки,
состоящие из тугоплавкой органики, нагреваются до
меньших температур, чем пылинки из аморфного уг-
лерода, что вызывает смещение максимума в спек-
тре в длинноволновую часть спектра. Данный эффект
можно скомпенсировать уменьшением верхней гра-
ницы распределения размеров частиц в компоненте
оболочки AGB-wind до 0.18 мкм, что помогает увели-
чить температуру пыли. Итоговая модель (метка org,
последняя строчка табл. 5) имеет одинаковый состав и
распределение пыли по размерам в обоих компонен-
тах AGB оболочки (AGB-wind и AGB-shell). Таблица 7
содержит параметры распределения пыли в простран-
стве для построенной модели.

Модельные спектр и изображения, соответствую-
щие модели org, представлены на рис. 3 и 4 соответ-
ственно. SED вне эмиссионных линий воспроизво-
дится хорошо, в модельном SED даже есть намек на
линию 27 мкм, присутствующую в наблюдениях. Од-
нако две другие эмиссии не воспроизводятся. Поля-
ризованная интенсивность теперь хорошо согласует-
ся с уровнем интенсивности в наблюдениях во всех
трех рассмотренных полосах. Также модель описыва-
ет общую зависимость поляризованной интенсивно-
сти от расстояния до звезды.

Наблюдения показывают отклонение яркости обо-
лочки от центральной симметрии. В юго-западном
направлении поляризованная интенсивность на 40%
меньше, чем в юго-восточном и северо-западном.
Моделирование не предсказывает этого падения, бо-
лее того, изображение, ожидаемое из моделирования,
должно иметь ось симметрии на PA = 135∘. Формаль-
ная минимизация невязки показывает, что модель,
соответствующая наклонению 15∘ и PA = 30∘, пока-
зывала бы лучшее совпадение (см. приложение). Од-
нако не исключено, что потемнение оболочки связа-
но с эффектами неоднородности освещенности – за-
тенения внешней оболочки неоднородностями внут-
ренней. Оценки наклонения и позиционного угла,
выполненные Уетой и др. (2001) по данным средне-
го ИК-диапазона, меньше зависят от вариаций осве-
щенности и более надежны, чем наши. Дальнейшее
уточнение модели оболочки возможно в будущем на
основе новых данных высокого углового разрешения,
в частности, с применением адаптивной оптики.

На длине волны 10 мкм вид оболочки в модели org
изменился мало по сравнению с Ueta, так что мож-

Таблица 7. Параметры модели оболочки V354 Lac покомпо-
нентно. M — масса компонента. Остальные параметры опи-
саны в разделе 3

Параметр Значение

AGB-wind
M,M⊙ 3 × 10−4

RSW,in, а.е. 800

RSW, а.е. 4000

RSW,out, а.е. 4000

θ0,
∘ 20

A 10

B 2

C 3

D 0.111

E 0

AGB-shell
M,M⊙ 1.3 × 10−4

Rshell,in, а.е. 4000

Rshell,out, а.е. 19333

F 2

pAGB-wind
M,M⊙ 3 × 10−9

RSW,in, а.е. 120

RSW, а.е. 140

RSW,out, а.е. 140

θ0,
∘ 20

A 10

B 2

C 3

D 0.111

E 0

pAGB-shell
M,M⊙ 6.9 × 10−7

Rshell,in, а.е. 180

Rshell,out, а.е. 800

F 2

но ожидать, что первая модель будет воспроизводить
также и изображения Уэты и др. (2001), полученные в
среднем ИК-диапазоне. К сожалению, количествен-
ное сравнение с изображениями Уэты и др. (2001) не
представляется возможным из-за отсутствия доступа
к исходным данным.

Зависимость температуры пыли в оболочке от рас-
стояния до звезды представлена на рис. 5.

3.1. Эпизод формирования пыли в 1996–2004 гг.

На рис. 6 представлены кривые блеска V354 Lac в
фотометрических полосах J, H, K, L и M, получен-
ные по данным наблюдений 1991–2024 гг. (Иконни-
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Рис. 5. Зависимость температуры пыли в оболочке от рас-
стояния до звезды в плоскости, перпендикулярной оси
симметрии оболочки. Черная линия соответствует пыли
ac-large, красная — org-small. Внизу графика показаны
интервалы расстояний на которых присутствуют различные
элементы оболочки.

кова и др., 2025). На графике серым цветом выделен
период повышения блеска объекта, наблюдавшийся в
1996–2004 гг. Как можно видеть, амплитуда повыше-
ния яркости составила 0.6–0.7m в полосах L, M. Кри-
вая блеска имеет выраженный подъем, плато и спад.
Подъем был более резким, чем спад. Длительность
всего явления составила ∼2000d. Отметим, что значи-
мого изменения потока в видимом диапазоне в это
время зафиксировано не было.

На рис. 7 представлен SED в эпоху максимума блес-
ка в полосах L, M. Для модельного описания SED
мы добавили в модель org, обсуждавшуюся в преды-
дущем пункте, пылевое облако вблизи звезды. Пара-
метры облака следующие: внутренний радиус 10 а.е.,
внешний радиус 11 а.е., масса 6× 10−10 M⊙. Облако мы
предположили состоящим из той же пыли ac-large,
что и внутренние компоненты оболочки. Как можно
видеть из рис. 7, при этих параметрах SED хорошо
описывается. Воспроизводится рост излучения в по-
лосах KLM, при этом не возникает значимого погло-
щения в видимом диапазоне.

Температура пыли во внутреннем облаке составля-
ет ∼1000 К, что соответствует температуре ее сублима-
ции. Угловой размер внутреннего облака при наблю-
дении с Земли равен 7 миллисекундам дуги – это су-
щественно меньше углового разрешения 2.5-м теле-
скопа даже в наиболее коротковолновом диапазоне.

4. ОБСУЖДЕНИЕ

4.1. Поляризация

Объект IRAS 22272+5435 демонстрирует слож-
ную картину поляризации, изученную в различных

спектральных диапазонах. Согласно классификации
Траммелла и др. (1994), он относится к классу 2,
для которого характерна собственная поляризация,
превышающая межзвездный вклад. Спектропо-
ляриметрические наблюдения в октябре 1991 г.
(λ3000–5500 A) и в октябре 1992 г. (λ4700–7300 A) вы-
явили постоянную степень поляризации P(λ) ∼ 1.67 %
с позиционным углом ∼44.∘7, незначительный пово-
рот угла (5∘), исчезающий после учета межзвездной
компоненты (∼1.7%), спектральную зависимость
P(λ), не описываемую законом Серковского.

Последующие исследования выявили перемен-
ность поляризации: Бигинг и др. (2006) по спек-
трополяриметрическим наблюдениям в диапазоне
λ4200–8400 A в 2000 г. зафиксировали <P> = 2.54 % и
χ = 10.8∘, при этом, по их мнению, резкое изменение
угла относительно данных Траммелла и др. (1994)
(χ = 138∘) указывает на переменную внутреннюю
компоненту. Однако, следует отметить, что χ = 138∘

относится к наблюдаемым данным. Исправление за
межзвездную составляющую приводит к значению
χ ∼ 44.∘7.

Наблюдения 1989 г. в BVRI из работы Партасарати
и др. (2005) показали рост поляризации в синей об-
ласти, подтверждающий рассеяние как основной ме-
ханизм. Акрас и др. (2017) по данным 2012 г. (UBVRI)
выявили плавное уменьшение поляризации от ∼1.5%
(U) до ∼0% (I) при постоянном угле поляризации
(55∘–60∘). Межзвездный вклад оценен в 1.13%.

Поляризационные карты (Гледхилл и др., 2001,
J-диапазон) обнаружили: центрально-симметричное
распределение, свидетельствующее об изотропном
освещении пылевой оболочки; асимметричное коль-
цо рассеянного света (ярче на юго-западе) с прямо-
угольным гало и признаки двух наложенных эллип-
тических структур, образующих характерную прямо-
угольную форму.

Таким образом, данные, представленные в литера-
туре, позволяют сделать вывод о том, что поляриза-
ция IRAS 22272+5435 имеет внутреннее происхожде-
ние и обусловлена рассеянием в сложной многослой-
ной оболочке. Структура оболочки представляет со-
бой сочетание изотропного освещения (центрально-
симметричная поляризация) и анизотропного пыле-
вого распределения (тороид + прямоугольное гало).
Переменность P(λ) и χ подтверждает динамику обо-
лочки, требующую дальнейшего мониторинга.

Наши измерения интегральной поляризации так-
же показали падение доли поляризации при переходе
к более длинным волнам. Восстановленные методом
дифференциальной спекл-поляриметрии изображе-
ния в поляризованной интенсивности демонстриру-
ют оболочку с азимутальной картиной поляризации,
что служит подтверждением наблюдения отражатель-
ной туманности. Характерные размеры — 1′′ и мор-
фология рассеивающего облака согласуются с данны-
ми Гледхилла и др. (2001). Значимого различия между
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Рис. 6. Кривые блеска V354 Lac в ближнем ИК-диапазоне за 1991–2024 гг. по данным из работы Иконниковой и др. (2025).
Серым цветом выделен период повышенного блеска.

l, mkm
100 101

F
l
, 

W
/c

m
2
/m

k
m

10-17

10-16

10-15

outburst
baseline
UBVJHKLM 1999
UBVJHKLM 2020
outburst 20 AU
outburst 35 AU
outburst 50 AU

Рис. 7. Модель SED в максимуме повышения блеска (крас-
ная сплошная линия), включающая внутреннюю пылевую
оболочку радиусом 10 а.е., для сравнения также приведе-
на модель в “спокойном состоянии” (черная сплошная ли-
ния). Красные кружки — фотометрия, полученная в 1999 г.,
черные квадраты — в 2020 г. Красные штриховые линии, по-
казывают модели с радиусом внутренней оболочки 20, 35 и
50 а.е., сверху вниз.

наблюдениями, выполненными 2020-10-24 и 2024-10-
12, не наблюдается.

4.2. Модель пылевой оболочки

Моделирование спектрального распределения
энергии объекта IRAS 22272+5435 проводилось в
рамках нескольких исследований, каждое из которых
внесло важный вклад в понимание структуры и эво-
люции этого объекта. В работе Уэты и др. (2001) была
предложена модель, описывающая пылевую оболочку
как систему из двух концентрических компонентов:
компактной тороидальной сверхветровой зоны и
более протяженной асимметричной AGB-ветровой
оболочки с биконическими полостями. Эта модель,

подробно рассмотренная в разделе “Модель пылевой
оболочки”, стала основой для наших исследований.

Особое внимание инфракрасным спектральным
особенностям на 21 и 30 мкм уделили Щерба и др.
(1997). Их модель прозрачной (оптически тонкой)
оболочки, состоящей из разнородной пыли (PAH-
молекул, аморфного углерода и сульфидов), успеш-
но объяснила наблюдаемые спектральные характери-
стики. Важным выводом этой работы стало подтвер-
ждение преобладания аморфного углерода над графи-
том, а также роль миниатюрных PAH-подобных ча-
стиц размером менее 10 A в формировании дискрет-
ных ИК-особенностей.

Дальнейшее изучение 21-мкм особенности прове-
ли Мишра и др. (2016) с использованием кода расче-
та переноса излучения “2-DUST”. Их анализ показал,
что эта особенность требует наличия значительного
ультрафиолетового излучения, что объясняет ее от-
сутствие у типичных AGB-звезд. Исследователи пред-
положили, что носителями 21-мкм особенности явля-
ются специфические углеродные частицы, отличные
от стандартных пылинок, и установили корреляцию
между ИК-особенностями и процессами потери мас-
сы в AGB-фазе.

Более современное исследование, проведенное То-
си др. (2023), охватило 19 углеродных post-AGB объек-
тов, включая IRAS 22272+5435. Используя фотомет-
рические данные из различных каталогов, спектры
SWS/ISO и параллаксы Gaia DR3, авторы определили
ключевые параметры объекта: светимость 6000 L⊙, со-
став пыли (90% углерода и 10% карбида кремния), оп-
тическую толщу τ10 = 0.0087, температуру пыли 250 K,
а также расстояние пылевой оболочки от центра звез-
ды (∼1.9×105R*) и скорость потери массы на заверша-
ющей стадии AGB-фазы (∼1.5×10−5 M⊙/год). Тоси др.
(2023) не приводят вида распределения пыли в про-
странстве, что делает невозможным воспроизведение
их модели.
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При интерпретации наших наблюдений мы от-
талкивались от модели Уэты и др. (2001), описы-
вающей тепловое излучение пыли — интегральный
спектр и изображения в среднем ИК-диапазоне. Од-
нако аморфный углерод, предлагаемый Уетой и др.
(2001) в качестве материала пыли во всех компонен-
тах оболочки, предсказывает уровень рассеянного из-
лучения оболочки в несколько раз меньший, чем по-
казали наши наблюдения методом дифференциаль-
ной спекл-поляриметрии. Предположение о том, что
пыль во внешних частях оболочки (далее 800 а.е. от
звезды) состоит из тугоплавкой органики, позволяет
удовлетворительно объяснить спектр теплового излу-
чения и картину рассеянного излучения в видимом
диапазоне.

Еще одна причина, чтобы отвергнуть аморфный уг-
лерод как вещество пыли во внешней части оболоч-
ки, — это наличие широких эмиссионных линий в
районе 8–30 мкм в наблюдаемом спектре. Аморфный
углерод показывает спектр, лишенный деталей. На-
против, тугоплавкая органика, рассмотренная нами,
показывает значимое отклонение спектра от абсолют-
но черного тела. Тем не менее, детально структура ли-
ний не воспроизводится, их объяснение должно стать
предметом будущих исследований минералогии пы-
ли.

Согласно нашей модели, светимость V354 Lac со-
ставляет L = 6600 L⊙. Звезда имеет пониженную ме-
талличность [Fe/X] = −0.77 (Де Смедт и др., 2016),
что соответствует Z ≈ 0.0026, и эффективную тем-
пературу Teff = 5600 K (Зач и др., 1995). На диаграм-
ме Герцшпрунга–Рессела положение V354 Lac с эти-
ми параметрами лучше всего соответствует эволюци-
онной модели с начальной массой MZAMS = 1 M⊙ и
массой после окончания “сверхветра” на AGB Mf =

= 0.55 M⊙ (Миллер, Бертолами, 2016).

4.3. Модель пылевого выброса 1996–2004 гг.

Обращает на себя внимание, что кривая блеска во
время эпизода выброса пыли имела значительные по
протяженности стадии роста и плато — в сумме ≈500d.
Для объяснения этой особенности необходимо пред-
положить, что все это время в оболочке звезды фор-
мировалась новая пыль. Действительно, облако пы-
ли постоянной массы, удаляющееся от звезды, на всех
длинах волн должно показывать только падение по-
тока со временем. Таким образом, располагая пол-
ной массой вновь сформированной пыли, можно оце-
нить темп потери массы по пыли во время выброса в
≈4 × 10−10 M⊙/г.

В то время как характерное время роста кривой
блеска позволяет получить оценку темпа потери мас-
сы, по характерному времени ее спадания ≈700d мож-
но оценить скорость удаления пыли от звезды. Подоб-
ные оценки, вообще говоря, требуют количественно-
го моделирования динамики пыли в атмосфере звез-
ды, подобного проделанному Сидерудом и др. (2025).

Не подвергая сомнению ценность такого моделирова-
ния, оценим грубо скорости удаления пыли, предпо-
лагая, что после формирования ее масса не менялась,
а движение от звезды происходило с постоянной ско-
ростью.

Мы вычислили SED объекта при постоянной мас-
се и толщине пылевого слоя для нескольких значений
его внутреннего радиуса: 20, 35 и 50 а.е. Результаты
можно видеть на рис. 7. Уже начиная с внутреннего
радиуса 35 а.е., следы пылевого слоя в SED практи-
чески исчезают на фоне мощного излучения внешних
частей оболочки. Таким образом, можно сказать, что
пылевой слой преодолел 25 а.е. за 700 дней, что соот-
ветствует скорости 60 км/с.

До сих пор столь высокие скорости в оболочке V354
Lac не наблюдались. Скорость расширения протя-
женной оболочки, сброшенной на стадии AGB, оце-
нивалась разными авторами по наблюдениям моле-
кулы CO. В сводке данных, представленной Хэ и др.
(2014) на основе более ранних исследований Вудсвор-
та и др. (1990), Омона и др. (1993), Нери и др. (1998),
Гривняка и Бигинга (2005), скорость расширения на-
ходится в диапазоне 9.1–11.8 км/с. Хэ и др. (2014) по-
лучили значение vexp = 10.1 км/с, а Цю и др. (2024) –
7.5 ± 0.7 км/c. С другой стороны, связанное с пере-
ходом к стадии post-AGB уменьшение радиуса звезды
и увеличение температуры ее поверхности вызывает
увеличение терминальной скорости звездного ветра,
достаточное, чтобы объяснить наблюдаемую скорость
удаления облака (Ламерс и Казинелли, 1999; Кртижка
и др., 2020).

Устойчивые высокоскоростные выбросы пыли и га-
за наблюдаются в ряде случаев у двойных post-AGB
звезд. Если звезда имеет компаньона (например, бе-
лый карлик или маломассивную звезду), его грави-
тация может формировать аккреционные диски и
джеты, выбрасывающие пыль с высокой скоростью.
Примером таких объектов могут служить CRL 618,
CRL 2688 (Хэ и др., 2014).

В случае V354 Lac эпизод усиленной потери мас-
сы наблюдался короткое время единожды более 20 лет
назад. В работе Иконниковой и др. (2025) обсужда-
ются причины этого явления. Этот 8-летний эпизод
формирования пылевой оболочки согласуется с бо-
лее ранними наблюдениями: данные Гривняка и др.
(1994) за 1990–1991 гг. показали резкие изменения в
спектрах CO, что авторы связали с ударными процес-
сами при выбросе массы, а наблюдения Уеты и др.
(2000–2001) в среднем ИК-диапазоне зафиксировали
максимальную фазу развития пылевой оболочки.

Анализ показывает, что традиционные механизмы
образования пыли, связанные с пульсационной ак-
тивностью (Зач и др., 2009, 2016), не могут полностью
объяснить масштаб события 1996–2004 гг. В качестве
возможного объяснения рассматривается гипотеза о
наличии звезды-спутника, где дополнительное пыле-
образование происходит в зоне взаимодействия звезд-
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ных ветров — аналогично процессам в двойных систе-
мах типа Вольфа–Райе: WR 137 (Питт и др., 2023) и
WR 140 (Вильямс и др., 1978). Однако в отличие от
периодических событий у WR-звезд, у V354 Lac по-
добный эпизод зафиксирован лишь единожды, что
может указывать на большой орбитальный период
(>20 лет). Данные Гривняка и др. (2017) о долгопери-
одических вариациях лучевой скорости (возможный
период ∼36 лет) косвенно поддерживают эту гипоте-
зу, предполагая существование маломассивного ком-
паньона (∼0.36 M⊙) на расстоянии ∼11 а.е.

Таким образом, наблюдаемые особенности V354
Lac могут отражать сложное сочетание эволюцион-
ных процессов в post-AGB фазе и возможного вли-
яния двойственности системы. Окончательное под-
тверждение этой гипотезы потребует дальнейших дол-
говременных мониторинговых наблюдений в ИК-
диапазоне и уточнения кинематических параметров
системы.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Представлены распределения поляризованного
потока в окрестностях IRAS 22272+5435 (V354 Lac),
полученные методом дифференциальной спекл-
поляриметрии в полосах 550, 625 и 880 нм с помощью
спекл-поляриметра на 2.5-м телескопе КГО ГАИШ
МГУ. В три наблюдательные эпохи во всех трех по-
лосах было зафиксировано наличие оболочки в виде
кольца с характерным радиусом 1′′, окружающего
звезду. Оболочка показывает азимутальную картину
поляризации, что говорит о том, что ее излучение
генерируется при рассеянии света центральной звез-
ды на пыли. Внутри кольца, вплоть до расстояний
50–80 миллисекунд дуги, рассеивающее вещество не
было обнаружено.

Базируясь на работе Уеты и др. (2001), мы постро-
или модель, согласованно описывающую распределе-
ния поляризованного потока и интегрального спектра
объекта в диапазоне длин волн от 360 нм до 850 мкм.
В этой модели оболочка отражает историю вариаций
темпа потери массы звездой по мере ее перехода со
стадии AGB на стадию post-AGB и представляется в
виде суммы четырех компонентов, разделяющихся на
две группы. Первая группа — это более старая оболоч-
ка, сброшенная в ходе стадии AGB, — так называе-
мый сверхветер и сферическое истечение, они имеют
массы 3 × 10−4 и 1.3 × 10−4 M⊙ соответственно. Имен-
но внутренний край сверхветра образует яркую туман-
ность, видимую в отраженном свете как кольцо ра-
диусом 1′′. Также AGB-сверхветер и оболочка влияют
на вид интегрального спектра объекта в дальнем ИК-
диапазоне.

Вторая группа — это сверхветер и сферическое ис-
течение на расстояниях от 120 до 800 а.е. от звез-
ды, сброшенные уже на стадии post-AGB. Массы этих
компонентов оцениваются в 3 × 10−9 и 6.9 × 10−7 M⊙

соответственно. Эти величины ограничены в основ-
ном поведением спектра теплового излучения пыли в
диапазоне 5–20 мкм, поскольку в видимом диапазоне
рассеянное излучение post-AGB оболочки не разре-
шается в нашем эксперименте.

Мы показали, что для согласованного описания
рассеянного излучения в видимом диапазоне и инте-
грального теплового спектра необходимо допустить,
что пыль в AGB компонентах оболочки по своим оп-
тическим свойствам ближе к тугоплавкой органике,
чем к аморфному углероду. Эту гипотезу подтвержда-
ет наличие эмиссионных линий в спектре объекта на
длинах волн 8–30 мкм.

Мы также построили простую модель вспышки, на-
блюдавшейся у объекта в 1996–2004 гг. в ближнем ИК-
диапазоне. Показано, что изменение спектра, сопро-
вождавшее вспышку, может быть объяснено выбро-
сом 6 × 10−10 M⊙ пыли в течение ≈500 дней. Характер
спада кривой блеска согласуется с гипотезой, что эта
пыль начала удаляться от звезды с постоянной ско-
ростью ≈60 км/с. Хотя природа вспышки остается за-
гадкой, она предоставляет уникальную возможность
проследить движение вещества в атмосфере звезды
при быстрых эволюционных изменениях — переходе
с AGB стадии на post-AGB.

ПРИЛОЖЕНИЕ

КАРТА НЕВЯЗКИ В КООРДИНАТАХ
НАКЛОНЕНИЕ–ПОЗИЦИОННЫЙ УГОЛ

Нормированная невязка — сумма квадратов откло-
нений модельной дифференциальной поляризацион-
ной видности от наблюдаемой, деленная на количе-
ство рассматриваемых точек. Мы вычисляли невяз-
ку в диапазоне частот от 0 до 0.05×2D/λ. Для расчета
невязки мы зафиксировали все параметры на значе-
ниях, соответствующих модели org, см. раздел “МО-
ДЕЛИРОВАНИЕ”. Варьировались лишь наклонение
и позиционный угол. Результирующая карта пред-
ставлена на рис. 8.
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Рис. 8. Карта невязки модели и наблюдений методом
дифференциальной спекл-поляриметрии на длине волны
625 нм. По горизонтальной оси отложено наклонение, по
вертикальной — позиционный угол. Черным квадратом от-
мечено положение, соответствующее параметрам, найден-
ным Уетой и др. (2001): наклонение 25∘, позиционный
угол 135∘. Белым кружком — формальный минимум: накло-
нение 15∘, позиционный угол 30∘.
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Обсуждается возможность реализации плазменного механизма генерации в источнике декаметрового радио-
излучения, связанного с Ганимедом, и объяснение на основе этого механизма формирования квазиперио-
дических последовательностей всплесков этого излучения. Согласно обсуждаемой модели, регистрируемые
квазипериодические последовательности импульсов излучения являются следствием реализации в источни-
ке пульсирующего режима конверсии плазменных волн в необыкновенные электромагнитные волны с ма-
лым показателем преломления. Наблюдаемый на спектрограмме частота–время отрицательный частотный
дрейф излучения обусловлен групповым запаздыванием волн с малым показателем преломления и дисперси-
ей среды. На основе плазменной модели получены оценки параметров плазмы в области генерации, которые
находятся в согласии с данными, полученными в результате спутниковых измерений.

Ключевые слова: Юпитер, магнитосферы планет, плазменный механизм генерации, радиоизлучение.

DOI: 10.31857/S0320010825040044

1. ВВЕДЕНИЕ

Декаметровое радиоизлучение Юпитера является
одним из интереснейших объектов исследования в
Солнечной системе. Многолетние наблюдения это-
го излучения выявили богатую частотно-временную
структуру его спектра. В зависимости от времен-
ных масштабов, декаметровое радиоизлучение обыч-
но делят на длинные широкополосные L-всплески
(long bursts) и короткие S-всплески (short bursts) с
существенно меньшей частотной полосой. Длитель-
ность L-всплесков колеблется в пределах минут, то-
гда как очень короткие импульсные S-всплески ха-
рактеризуются длительностью в пределах миллисе-
кунд (Карр и др., 1983; Зарка, 1998). Особое внима-
ние обычно уделялось короткоживущим всплескам –
S-всплескам, появление которых обусловлено взаи-
модействием спутника Ио с магнитосферой плане-
ты (см., например, Риихимаа и др., 1981; Зарка, 2007;
Панченко и др., 2016, и приведенную там литературу).
На динамическом спектре эти всплески часто образу-
ют квазипериодические последовательности отрица-
тельно дрейфующих импульсов излучения. Как оказа-
лось, такое излучение не является прерогативой толь-
ко спутника Ио. В работе Модюит и др. (2023) сообща-
ется об обнаружении квазипериодических последова-
тельностей декаметровых S-всплесков, связанных со
спутником Ганимед и авроральными областями Юпи-
тера. На рис. 1 приведены примеры динамических
спектров с квазипериодическими дрейфующими по
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частоте всплесками декаметрового радиоизлучения,
связанными с Ганимедом.

Наиболее широко обсуждаемым механизмом ге-
нерации декаметрового радиоизлучения Юпитера
является электронно-циклотронный мазер (ЭЦМ),
обусловленный слабо релятивистскими, порядка
несколько десятков кэВ, электронами с неравно-
весной функцией распределения по скоростям (Ву,
Ли, 1979; Луарн, 1992; Зайцев, Шапошников, 1994).
Привлечение этого механизма позволило объяс-
нить основные свойства L-всплесков декаметрового
радиоизлучения: связь с локальной электронной
циклотронной частотой, высокую яркостную тем-
пературу и диаграмму направленности источника
излучения в виде полого тонкостенного конуса с
большим угловым раствором. Электронный цик-
лотронный мазер также предлагается в качестве
механизма, обеспечивающего генерацию связанных
со спутниками Ио и Ганимед S-всплесков декамет-
рового радиоизлучения (см., например, Гесс и др.,
2007а, b; Модюит и др., 2023). Как и L-излучение, эти
всплески обладают высокой яркостной температурой
и диаграммой в виде тонкостенного полого конуса, а
их частота близка к локальной электронной цикло-
тронной частоте. Однако, в отличие от L-излучения,
S-всплески обладают богатой частотно-временной
структурой. В частности, на динамическом спектре
эти всплески представляют собой быстро дрейфу-
ющие в сторону низких частот полосы излучения.
В ряде случаев эти всплески наблюдаются в виде
квазипериодических последовательностей импульсов
(Флагг и др., 1976; Модюит и др., 2023).
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Рис. 1. Примеры динамических спектров с квазипериодическими последовательностями дрейфующих по частоте всплес-
ков декаметрового радиоизлучения Юпитера, связанных с Ганимедом. Последовательности с периодом повторения 31 мс и
скоростью частотного дрейфа−16.9 МГц/с (a) и периодом повторения 38 мс и скоростью частотного дрейфа−3.36 МГц/с (б).
Рисунки адаптированы из рис. 2 в Модюит и др. (2023).

В рамках модели источника S-излучения, основан-
ной на электронном циклотронном мазере, отрица-
тельный частотный дрейф излучения обычно связы-
вают с дрейфом излучающих электронов или всей об-
ласти генерации вдоль силовых линий магнитного по-
ля (Эллис, 1965; Зарка и др., 1998; Модюит и др.,
2023). Наблюдаемые величины скорости частотного
дрейфа требуют электронов с энергией в несколько
десятков кэВ для излучения, связанного с Ио, или
нескольких кэВ для излучения, связанного с Ганиме-
дом. Так, например, величины частотного дрейфа S-
всплесков, индуцированных Ганимедом, сосредото-
чены в основном в двух интервалах: −14 . . .−22 МГц/с
и −3 . . . − 7 МГц/с, что соответствует энергии излу-
чающих электронов 2–10 и 0.1–1 кэВ соответствен-
но (Модюит и др., 2023). Здесь следует заметить, что
ЭЦМ является неэффективным источником излуче-

ния при энергии неравновесных электронов <0.5 кэВ
(Вонг и др., 1989), что создает определенные трудно-
сти для ЭЦМ интерпретации всплесков с небольшим
частотным дрейфом.

Существование квазипериодических последова-
тельностей S-всплесков связывают с пульсирующим
режимом ускорительного механизма. Предполагает-
ся, что в ионосфере Юпитера реализуется альфвенов-
ский резонатор, в котором приходящей от спутника
альфвеновской волной возбуждаются колебания в
интервале частот, содержащем, в том числе, частоты
повторений S-импульсов (Су и др., 2006; Эргун и др.,
2006). Указанное совпадение послужило основанием
для предположения, что электрическое поле альфве-
новских колебаний в ионосферном альфвеновском
резонаторе ускоряет электроны до необходимых
энергий и формирует импульсы энергичных элек-
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тронов. Их периодичность является причиной
появления квазипериодических последовательностей
S-всплесков (Эргун и др., 2006; Гесс и др., 2007a).
Альфвеновские волны, возбуждающие резонатор,
возникают в результате взаимодействия спутников
планеты с ее магнитосферой и распространяются
вдоль силовых линий магнитного поля, формируя
альфвеновские крылья. В альфвеновских крыльях
имеет место ускорение частиц, обусловленное ре-
зонансным или нерезонансным взаимодействием
альфвеновской волны и частицы. Происхождение
и результат этого ускорения исследовались в целом
ряде работ (см., например, Хуэй, Сейлер, 1992; Гесс
и др., 2010; Лаврухин, Алексеев, 2015; Дамиано и
др., 2019, и цитируемую там литературу). Мы не
будем более подробно обсуждать здесь процессы
ускорения частиц, обусловленные взаимодействием
спутников с магнитосферой Юпитера, посколь-
ку проблема формирования потоков ускоренных
электронов, ответственных за появление всплесков
излучения, связанного с Ганимедом, находится вне
рамок нашей работы. Полет космического аппарата
Juno позволил экспериментально исследовать эти
потоки. В работе Рабиа и др. (2024) сообщается о
результатах измерений Juno потоков энергичных
электронов, в частности, в альфвеновских крыльях,
связанных с Ганимедом. Они отмечают, что потоки
этих электронов наблюдались в широком интервале
энергий, от десятков электронвольт до нескольких
килоэлектронвольт, со средней энергией 2.2 кэВ и
увеличением потока в сторону низких энергий.

Как показывают наблюдения, указанные последо-
вательности содержат большое количество индивиду-
альных S-всплесков практически одинаковой интен-
сивности (Модюит и др., 2023). Если принять, что
ускорение излучающих электронов обусловлено элек-
трическим полем альфвеновских колебаний в ионо-
сферном резонаторе, то это означает, что резона-
тор является высокодобротным и содержит большое
количество колебаний примерно равной амплитуды.
В то же время наличие поглощения, потеря энергии
при ускорении электронов и неидеальность стенок
резонатора уменьшает добротность, что приводит к
достаточно быстрому затуханию альфвеновских коле-
баний (см. в этой связи Лысак, Лотко, 1996). Здесь
следует заметить, что численное МГД-моделирование
процессов (применительно к земным условиям) в
альфвеновском резонаторе, учитывающее возбужде-
ние альфвеновских колебаний падающим на ионо-
сферу альфвеновским импульсом и ускорение элек-
тронов электрическим полем этих колебаний, пока-
зало, что число импульсов ускоренных электронов
невелико, а энергия электронов в импульсе уменьша-
ется со временем (Частон и др., 2002). Таким обра-
зом, в рамках модели, в которой ускорение электро-
нов происходит электрическим полем альфвеновских
колебаний в ионосферном резонаторе, проблематич-

но реализовать периодические последовательности S-
всплесков с большим количеством импульсов излуче-
ния. Надо заметить, что существуют и другие структу-
ры, такие как, например, всплески с частотным рас-
щеплением (Флаг и др., 1976) или всплески с ква-
зигармонической структурой (Панченко и др., 2018),
появление которых трудно или невозможно объяс-
нить в рамках модели электронного циклотронного
мазера.

В работе Зайцев и др. (1986) продемонстрирован
другой подход к решению проблемы возникновения
всплесков S-излучения и формирования квазипери-
одических последовательностей индивидуальных S-
всплесков в декаметровом радиоизлучении, связан-
ным со спутником Ио, который свободен от выше-
указанных недостатков ЭЦМ-модели. Согласно пред-
ложенной ими модели, источником излучения явля-
ются неравновесные электроны с функцией распре-
деления по скоростям типа “конус потерь”, генери-
рующие плазменные волны на частоте верхнего ги-
бридного резонанса. Плазменные волны конверти-
руются в электромагнитное излучение в результате
рассеяния на потоках надтепловых ионов. Привле-
чение в модель надтепловых ионов обеспечивает по-
вышение частоты при рассеянии, что позволяет пре-
одолеть “полосу задержки”, ширина которой в силь-

ном магнитном поле ωB ≫ ωL порядка ω2
L

2ωB
(ωL и

ωB – плазменная и циклотронная частота электронов
соответственно) и сформировать электромагнитное
излучение, соответствующее необыкновенной моде.
Термин “полоса задержки” обозначает интервал ча-
стот между максимальной частотой плазменной вол-
ны ωp,max и минимальной частотой необыкновенной
электромагнитной моды ωe,min, которые при попереч-
ном распространении соответственно равны часто-
те верхнего гибридного резонанса ωp,max = ωUH =

=
√︀
ω2

L + ω
2
B и и частоте “отсечки” необыкновенной

моды ωe,min = ωcut =
√︀

2ω2
L + ω

2
B (см. детали в Ахиезер

и др., 1974). Квазипериодические последовательно-
сти S-всплесков появляются в результате реализации
в источнике пульсирующего режима конверсии на ее
нелинейной стадии. В этом режиме длительность по-
следовательностей импульсов излучения определяет-
ся только временем существования потоков неравно-
весных электронов и ионов, а сами последовательно-
сти могут содержать большое количество импульсов
излучения. Отрицательный частотный дрейф инди-
видуального всплеска обусловлен эффектом распро-
странения. Он является результатом группового за-
паздывания электромагнитных волн при их распро-
странении из области генерации в магнитосферу пла-
неты. Заметим, что плазменная модель источника S-
излучения не накладывает специальных требований
к энергии излучающих частиц. Достаточно электро-
нов, скорости которых превышают скорости электро-
нов равновесной плазмы, чтобы избежать поглоще-
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ния возбужденных плазменных волн частицами рав-
новесной плазмы вследствие затухания Ландау.

В настоящей работе мы исследуем возможность ре-
ализации указанной выше плазменной модели гене-
рации S-излучения на случай S-всплесков, связанных
с Ганимедом, и оценим необходимые для этого пара-
метры плазмы в области генерации этого излучения.
В разделах 2 и 3 даны необходимые сведения о генера-
ции плазменных волн в результате конусной неустой-
чивости (раздел 2) и о пульсирующем режиме кон-
версии возбужденных плазменных волн в электромаг-
нитные волны. В разделе 4 приведена оценка парамет-
ров плазмы, при которых возможна реализация плаз-
менного механизма генерации в ионосфере Юпитера
и возникновение квазипериодических отрицательно
дрейфующих по частоте всплесков декаметрового из-
лучения с периодами и скоростями частотного дрей-
фа, соответствующими наблюдательным данным.

2. ВОЗБУЖДЕНИЕ ПЛАЗМЕННЫХ ВОЛН
ВБЛИЗИ ВЕРХНЕЙ ГИБРИДНОЙ ЧАСТОТЫ

В магнитоактивной плазме плазменные волны, рас-
пространяющиеся поперек магнитного поля, описы-
ваются дисперсионным соотношением (Зайцев и др.,
1986)

ε
(0)
‖ = 1 −

2ω2
LI1(λ) exp(−λ)
λ(ω2 − ω2

B)
= 0, (1)

где I1(λ) – функция Бесселя первого порядка от мни-

мого аргумента, λ = k2
⊥v2

T0
ω2

B
, k⊥ – компонента волно-

вого вектора, ортогональная магнитному полю, vT0 =

=

√︁
κBT0

m , T0 – температура равновесных электронов,

κB – постоянная Больцмана, m – масса электрона. Со-
отношение (1) справедливо и для волн, распростра-
няющихся под углами, отличными от ортогонально-
го, при условии

|ω − ωB| ≫ k‖vT0, (2)

при котором затухание Ландау волн мало (Железня-
ков, 1977). В (2) k‖ – компонента волнового вектора
волны вдоль магнитного поля. Решение уравнения (1)
имеет вид

ω2

ω2
B
= 1 +

ω2
L

ω2
B

2I1(λ) exp(−λ)
λ

. (3)

На рис. 2 представлены дисперсионные кривые плаз-
менной волны для различных значений отношения(︁
ωL
ωB

)︁2
.

Допустим, что в источнике S-всплесков, кроме
равновесной плазмы, описываемой диэлектрической
проницаемостью ε(0)

‖ , существует небольшая примесь,

1

2

3

w
/w

B

l

Рис. 2. Зависимость частоты плазменной волны от волнового вектора (величины λ = k2
⊥v2

T0/ω
2
B) для различных значений

квадрата отношения плазменной частоты к циклотронной частоте электронов: 1 – ω2
L/ω

2
B = 0.01, 2 – ω2

L/ω
2
B = 0.02, 3 –

ω2
L/ω

2
B = 0.04. Кружками на оси ординат отмечены значения частоты, равной частоте верхнего гибридного резонанса ωUH.
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Ne ≪ N0, горячих неравновесных электронов, Te ≫ T0.
Здесь Ne и N0 – соответственно концентрация горячих
и равновесных электронов, Te – температура горячих
электронов. Условие Te ≫ T0 обеспечивает малую ве-
личину поглощения возбужденных плазменных волн
частицами равновесной компоненты плазмы. Есте-
ственно предположить, что горячая компонента име-
ет распределение по скоростям, характерное для за-
хваченных электронов в магнитном поле, например,
типа “конуса потерь”:

f (v‖, v⊥) =
Nev2

⊥

2(
√

2π)3v3
e

exp−

(︃
v2
‖ + v2

⊥

2v2
e

)︃
, (4)

где ve =

√︁
κBTe

m . Эти электроны возбуждают плазмен-
ные волны с инкрементом

γ = −
Im ε(1)

‖[︁
∂
∂ω
ε

(0)
‖

]︁
ε

(0)
‖
=0

. (5)

При условии ωB ≤ ωUH ≤ 2ωB мнимая часть ди-
электрической проницаемости Im ε(1)

‖ , обусловленная
неравновесными электронами (4), имеет вид (Желез-
няков, Злотник, 1975)

Im ϵ(1)
‖ ≃

√︂
π

2
ω̃2

LωB

k2k‖v3
e

exp(−Z2) ×

×
[︀
δ(ω)φ(ξ) + (δ(ω) + 1)ξφ ′(ξ)

]︀
,

(6)

где ω̃L =

√︁
4πe2Ne

m , φ(ξ) = e−ξI1(ξ), ξ = k2
⊥v2

e
ω2

B
, δ(ω) = ω−ωB

ωB
,

Z = ω−ωB√
2k‖ve

, [︂
∂

∂ω
ε

(0)
‖

]︂
ε

(0)
‖
=0
=

2ω
ω2 − ω2

B
. (7)

Из (5)–(7) для оптимального направления возбужде-
ния плазменной волны, определяемого из условия

|ω − ωB|

kopt
‖ ve

= 1, (8)

получаем следующее выражение для инкремента:

γopt = −
π

2
√

2e

(2 + δ(ω))
(1 + δ(ω))

Ne

N0

ω2
L

ωB

1
ξ
×

×
[︀
δ(ω)φ(ξ) + (δ(ω) + 1)ξφ ′(ξ)

]︀
.

(9)

На рис. 3 представлена зависимость инкремента воз-
буждения плазменных волн от волнового вектора для
различных значений квадрата отношения плазмен-
ной частоты к циклотронной частоте электронов.

Из рис. 3 следует, что максимальный инкремент до-
стигается при значениях ξ ≈ 3. Принимая во вни-
мание ve ≫ vT0 и λ = ξ vT0

ve
, из вида дисперсионных

кривых, представленных на рис. 2, следует, что мак-
симальный инкремент достигается для волн с часто-
тами, близкими к частоте верхнего гибридного резо-
нанса ωmax ≈ ωUH. Причем, как показывают оценки,
величина ωmax мало меняется при изменении энергии

g
/w

B
 n

0
/n

 1
0

2

x

1

2

3

Рис. 3. Зависимость инкремента возбуждения плазменных волн от волнового вектора (величины ξ = k2
⊥v2

e/ω
2
B ) для раз-

личных значений квадрата отношения плазменной частоты к циклотронной частоте электронов: 1 – ω2
L/ω

2
B = 0.01, 2 –

ω2
L/ω

2
B = 0.02, 3 – ω2

L/ω
2
B = 0.04.
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излучающих электронов в широком интервале энер-
гий.

3. КОНВЕРСИЯ ПЛАЗМЕННЫХ ВОЛН
В ЭЛЕКТРОМАГНИТНЫЕ ВОЛНЫ,

СООТВЕТСТВУЮЩИЕ НЕОБЫКНОВЕННОЙ
МОДЕ

Плазменные волны не могут выйти из области ис-
точника, располагающегося в достаточно плотной
плазме в верхней ионосфере, в более разряженную
плазму магнитосферы и, тем более, в межпланетное
пространство. Поэтому необходима конверсия этих
волн в электромагнитные волны. Наблюдения указы-
вают, что декаметровое радиоизлучение Юпитера со-
ответствует необыкновенной моде (Гольдштейн, Герц,
1983). Для того чтобы конвертировать плазменные
волны в необыкновенную моду, необходимо поднять
частоту излучения, по крайней мере, на величину “по-
лосы задержки” от частоты верхнего гибридного резо-
нанса до минимальной частоты необыкновенной мо-
ды, ∆ω ≥ ωe,min −ωUH. В плазме с сильным магнитным
полем ωB ≫ ωL это условие можно записать следую-

щим образом: ∆ω ≥ ω2
L

2ωB
. Следуя Зайцев и др. (1985),

Зайцев и Шапошников (1988), примем, что конвер-
сия происходит в результате рассеяния плазменных
волн потоком надтепловых ионов в область частот,
где показатель преломления необыкновенной волны
мал, ne ≪ 1. Потоки нетепловых ионов необходимы
потому, что рассеяние на ионах равновесной плазмы
происходит с понижением частоты рассеянной волны
(Железняков, 1977). Благодаря этому процессу может
происходить перенос энергии плазменных волн по
спектру, а также конверсия плазменных волн в элек-
тромагнитные волны, соответствующие обыкновен-
ной моде. Как можно будет увидеть ниже, эти процес-
сы не играют существенной роли при формировании
периодических последовательностей всплесков элек-
тромагнитного излучения.

Процессы рассеяния волн на частицах описывают-
ся системой интегро-дифференциальных уравнений
переноса, которые в общем виде сложны для анали-
за (см. в этой связи Железняков, 1977). Применитель-
но к источнику S-всплесков декаметрового радио-
излучения Юпитера их можно упростить, если при-
нять во внимание следующие обстоятельства. Высо-
кая мощность S-излучения и небольшой размер ис-
точника предполагают высокую плотность энергии
излучения, как плазменного, так и электромагнитно-
го излучения, что указывает на большой коэффици-
ент усиления этих волн. Кроме того, групповая ско-
рость возбужденных плазменных волн и необыкно-
венных электромагнитных волн с небольшим пока-
зателем преломления ne ≪ 1 много меньше скоро-
сти света. Все это дает основание пренебречь спон-
танными процессами в сравнении с индуцированны-
ми, а также пренебречь членом vgr

∂W
∂l , отвечающим за

изменение энергии волн за счет переноса ее в про-
странстве. Благодаря большой групповой скорости
электромагнитных волн обыкновенного типа, кото-
рая порядка скорости света, усиление обыкновенных
волн на размерах источника будет существенно мень-
ше усиления необыкновенных и плазменных волн, и
можно не учитывать процесс рассеяния в обыкновен-
ную волну. Также пренебрежем процессом рассеяния
плазменных волн на ионах равновесной плазмы. Рас-
сеяние плазменных волн на равновесных ионах при-
водит к “перекачке” волн по спектру в сторону мень-
ших значений частоты. В процессе рассеяния это из-
менение частоты невелико, ∆ω ∼ ωB

vTi
ve

(vTi – теп-
ловая скорость равновесных ионов). Оценки показы-
вают, даже с учетом расширения частотного спектра
плазменных волн в процессе рассеяния на ионах рав-
новесной плазмы, ширина этого спектра существенно
меньше изменения частоты в процессе конверсии, ко-

торая порядка ∼ωB
ω2

L
2ω2

B
, и мы можем считать, что кон-

версия носит “интегральный” характер. В этом при-
ближении можно проинтегрировать члены уравнения
переноса по волновому вектору, получив в результа-
те систему уравнений для полной плотности энергии
(см. детали в Железняков, 1977)

dWp

dt
= 2(γ − νp)Wp − ηWpWe,

dWe

dt
= −2νeWe + ηWpWe, (10)

где Wp,e – плотность энергии плазменной (p) и
необыкновенной электромагнитной (e) волн в источ-
нике; η – коэффициент конверсии плазменной вол-
ны в необыкновенную электромагнитную волну, νp,e –
коэффициент поглощения плазменной (p) и электро-
магнитной (e) волн, совпадающий для плазменной
волны и необыкновенной электромагнитной волны с
малым показателем преломления ne ≪ 1 с эффектив-
ной частотой νeff электронно-ионных столкновений в
равновесной плазме (Гинзбург, Рухадзе, 1975):

νeff =

√︂
8π
m

e2N0

(κBT0)3/2 ln

(︃
0.37

κBT0

e2N1/3
0

)︃
≈ 50

N0

T 3/2
0

. (11)

В фазовом пространстве Wp,We решение системы
уравнений (10) представляет собой замкнутые траек-
тории вокруг особой точки типа “центр” (рис. 4) (Зай-
цев, 1971)

Wp,0 =
2νeff

η
, We,0 =

2(γ − νeff)
η

. (12)

Период пульсаций при большой величине модуляции
|We −We,0| ∼ We,0; |Wp −Wp,0| ∼ Wp,0 и большом инкре-
менте неустойчивости плазменных волн γ ≫ νeff равен

Tc ≈
1

2νeff
ln
(︂

We,0

We(0)

)︂
≈
Λ

2νeff
, (13)
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Рис. 4. Траектории изменения в процессе конверсии плотности энергии электромагнитных We и плазменных Wp волн в
фазовом пространстве Wp,We для параметров уравнения (10) ν/η = 1, γ/η = 1.5.

где We(0) – плотность энергии в начальный момент
времени,Λ– величина, приблизительно равная куло-
новскому логарифму. При этом длительность импуль-
са оказывается значительно меньше расстояния меж-
ду импульсами.

При малых отклонениях от равновесного состояния
|We −We,0| ≪ We,0, |Wp −Wp,0| ≪ Wp,0 и большом инкре-
менте неустойчивости плазменных волн γ ≫ νeff пе-
риод равен (Зайцев, 1970)

Tc ≈
π
√
γνeff
. (14)

При этом длительность отдельных импульсов элек-
тромагнитного излучения совпадает по порядку вели-
чины с периодом Tc.

Заметим, что усредненное за период пульсаций зна-
чение плотности энергии волн не зависит от глубины
модуляции и равно соответствующему равновесному
значению

W̄p =
1
Tc

∫︁ t+Tc

t
Wp(t′)dt′ =

2νeff

η
,

W̄e =
1
Tc

∫︁ t+Tc

t
We(t′)dt′ =

2(γ − νeff)
η

.

(15)

Таким образом, в результате конверсии возникает
периодическая последовательность импульсов элек-

тромагнитных волн, соответствующих необыкновен-
ной моде, с малым показателем преломления ne ≪ 1.

Отрицательный частотный дрейф обусловлен эф-
фектом группового запаздывания при выходе элек-
тромагнитного излучения из области генерации в об-
ласть магнитосферы Юпитера, где коэффициент пре-
ломления электромагнитных волн близок к единице.
Время прохождения сигналом пути l, на котором по-
казатель преломления меняется от значений ne ≪ 1
до ne ≈ 1 , определяется интегралом t(ω) ≈

∫︀
dl

vgr(ω) , где
vgr(ω) – групповая скорость, l – координата вдоль тра-
ектории распространения волны. Величину частот-
ного дрейфа всплеска, наблюдаемого на диаграмме
частота–время и обусловленного зависимостью вре-
мени от частоты t(ω), можно оценить по формуле

1
ω

dω
dt
= −

c
LN

(︂
ωL

ωB

)︂4

ζ, (16)

где LN – характерное расстояние, на котором проис-
ходит изменение коэффициента преломления от зна-
чений ne ≪ 1 до ne ≈ 1; ζ ∼ (0.1–1) – параметр, за-
висящий от характера изменения коэффициента пре-
ломления ne вдоль траектории распространения излу-
чения; c – скорость света. Четвертая степень отноше-
ния частот (ωL/ωB)4 в формуле (16) является следстви-
ем того факта, что в условиях сильной анизотропии,
ωL ≪ ωB, групповая скорость необыкновенных волн в
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области частот, где показатель преломления этих волн
мал, ne ≪ 1, зависит от квадрата отношения частот
(ωL/ωB)2, vgr ≈ cne(ωL/ωB)2, в то время как скорость
частотного дрейфа пропорциональна квадрату груп-
повой скорости, dω/dt ∝ v2

gr.

4. ФОРМИРОВАНИЕ ПОСЛЕДОВАТЕЛЬНОСТЕЙ
ДРЕЙФУЮЩИХ ПО ЧАСТОТЕ S-ВСПЛЕСКОВ

ДЕКАМЕТРОВОГО РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ,
СВЯЗАННОГО С ГАНИМЕДОМ

Рассмотрим возможность применения плазменной
модели для интерпретации наблюдаемых периодиче-
ских последовательностей дрейфующих по частоте S-
всплесков декаметрового радиоизлучения, связанно-
го с Ганимедом и представленных на рис. 1. Для это-
го оценим параметры плазмы в источнике излуче-
ния, необходимые для формирования таких последо-
вательностей, и проведем сопоставление полученных
результатов с известными данными о магнитосфере и
ионосфере Юпитера.

Как следует из плазменной модели и соотноше-
ния (16), частотный дрейф обусловлен групповым
запаздыванием электромагнитных волн, а его ско-
рость существенно зависит от отношения плазмен-
ной частоты к гирочастоте электронов. Полагая, что
характерный масштаб Ln в (16) порядка размеров
ионосферного источника Ln ≃ 4 × 107 см (см. в
этой связи Гродент и др., 2009), получаем следую-
щие оценки величины отношения плазменной часто-
ты к гирочастоте электронов. Для всплеска, представ-
ленного на рис. 1а, где скорость частотного дрейфа
−16.9 МГц/с, получаем из (16) отношение плазменной
частоты к гирочастоте электронов в области генера-
ции ωL

ωB
≃ 2 × 10−1, а для всплеска, представленного на

рис. 1в, где скорость дрейфа −3.4 МГц/с, отношение
ωL
ωB
≃ 10−1. Согласно модели, электромагнитные вол-

ны, генерируемые в результате рассеяния плазмен-
ных волн, имеют частоты, близкие к частоте отсеч-
ки для необыкновенной моды ωcut, которая в усло-
виях обсуждаемого источника S-всплесков мало от-
личается от гирочастоты электронов ωe ≈ ωcut =

=
√︀
ω2

B + 2ω2
L ≈ ωB +

ω2
L
ωB

. Полагая ωe = 2π × 15 МГц
(Модюит и др., 2023), получаем следующую оценку
концентрации равновесной плазмы в области генера-
ции N0 ≃ (0.5 − 1) × 105 см−3, которая находится в со-
гласии с известными данными о концентрации плаз-
мы в ионосфере Юпитера (Хинсон и др., 1997).

Необходимую концентрацию электронов, возбуж-
дающих плазменные волны, можно оценить из выра-
жения для периода повторения S-всплесков (14). Со-
гласно Модюит и др. (2023), период повторения им-
пульсов в представленных на рис. 1 квазипериодиче-
ских последовательностях излучения составляет соот-
ветственно 31 и 38 мс. Причем визуально расстояние
между импульсами по порядку величины совпадает с
периодом следования импульсов. Полагая температу-

ру плазмы в ионосфере Юпитера T0 ≈ 1500 K (Хин-
сон и др., 1997) и концентрацию равновесной плаз-
мы в области генерации соответственно 105 см−3 и
5 × 104 см−3, получаем следующую оценку концентра-
ции энергичных электронов в потоке Ne ≈ 102 см−3.

Как показано в разделе 2, плазменные волны в
основном возбуждаются на частотах, близких к ча-
стоте верхнего гибридного резонанса ωp ≈ ωUH =

=
√︀
ω2

B + ω
2
L ≈ ωB +

ω2
L

2ωB
. При рассеянии этих волн

на ионе, скорость которого vi, частота возникающей
электромагнитной волны ωe определяется из закона
сохранения

ωe = ωp + (⃗ke − k⃗p )⃗vi ≈ ωp + kpvi⊥, (17)

где kp ≈
ωp

ve
≈
ωB
ve

и ke =
ωe
c ne – волновой вектор

возбуждаемой плазменной волны и волновой вектор
конвертированной электромагнитной волны соответ-
ственно. В (17) принято во внимание, что kp ≫ ke и
плазменные волны возбуждаются под малыми угла-
ми к направлению, ортогональному магнитному по-
лю в источнике. Таким образом, конверсия плазмен-
ных волн в электромагнитные волны, которая сопро-
вождается увеличением частоты на величину ∆ω =

= ωe − ωp ≈
ω2

L
2ωB

, возможна при условии, что ско-
рость рассеивающих ионов превышает величину vi⊥ ≥

≥ ∆ω
ωB

ve ≈
ω2

L
2ω2

B
ve. При условии, что рассеяние происхо-

дит на протонах и, полагая ω2
L
ω2

B
≈ 4 × 10−2, что соот-

ветствует всплеску, представленному на рис. 1a, ука-
занное условие в энергетических единицах принима-
ет вид εi ≥ 40εe, где εe,i – характерная энергия из-
лучающих плазменные волны электронов (e) и рас-
сеивающих эти волн ионов (i). Для всплеска с мень-
шими по абсолютной величине скоростями дрейфа
(рис. 1b) энергия рассеивающих ионов может быть
меньше εi ≥ 10εe.

В рамках обсуждаемой в работе модели, энергия из-
лучающих электронов является свободным парамет-
ром, причем в широком диапазоне энергий электро-
ны могут эффективно возбуждать плазменные волны.
Измерения энергии электронов, распространяющих-
ся в альфвеновской трубке Ганимеда, показали, что
эти электроны обладают широким энергетическим
спектром, протянувшимся от нескольких десятков
электроновольт до нескольких десятков килоэлектро-
новольт с возрастанием потока в сторону меньших
энергий. Причем электроны, ускоренные непосред-
ственно в трубке, наблюдались на энергиях εe ≥ 70 эВ
(Рабиа и др., 2024). Заметное увеличение потока элек-
тронов наблюдается на нижней границе (≈70 эВ) из-
меряемого интервала энергий (см. рис. 4b в работе
Рабиа и др., 2024). Полагая, для определенности, эту
энергию как энергию излучающих электронов εe =
70 эВ, получаем следующую оценку необходимой для
конверсии энергии ионов: εi ≃ (0.7–2.8) кэВ.
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5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В настоящей работе на примере всплесков излу-
чения, связанных с Ганимедом и представленных в
работе Модюит и др. (2023), рассмотрена возмож-
ность реализации плазменного механизма генерации
этого излучения и объяснения на основе плазменно-
го механизма формирование квазипериодических по-
следовательностей дрейфующих по частоте импуль-
сов излучения. Этот механизм, который был впервые
предложен в работе Зайцев и др. (1985) для объяс-
нения узкополосных квазипериодических последова-
тельностей импульсов связанного с Ио S-излучения,
представляет собой двухэтапный процесс. На первом
этапе возбуждаются плазменные волны энергичны-
ми электронами с неравновесной по поперечным ско-
ростям функцией распределения. Плазменные волны
возбуждаются на частотах вблизи верхнего гибридно-
го резонанса. В рамках обсуждаемой модели энергия
электронов, возбуждающих плазменные волны, явля-
ется свободным параметром и слабо влияет на эффек-
тивность возбуждения. В предлагаемой модели для
оценок была взята энергия ∼70 эВ, соответствующая
энергии электронов, ускоренных непосредственно в
альфвеновской трубке Ганимеда (Рабиа и др., 2024).

Плазменные волны не могут выйти за пределы
магнитосферы планеты. Необходима конверсия этих
волн в электромагнитное излучение. Это происходит
на втором этапе процесса генерации. Согласно моде-
ли, в результате рассеяния плазменных волн на пото-
ках энергичных ионов происходит конвертация этих
волн в необыкновенные электромагнитные волны с
частотами, близкими к частоте “отсечки” необыкно-

венной моды ωcut ≈ ωB +
ω2

L
ωB

, где показатель преломле-
ния необыкновенной волны мал, ne ≪ 1. В процессе
рассеяния, благодаря энергии ионов, происходит уве-
личение частоты рассеиваемых волн, что необходи-
мо для преодоления так называемой полосы задерж-

ки, ширина которой равна∆ω ≈ ω2
L

2ωB
. Необходимая для

этого энергия ионов зависит, кроме отношения ωL
ωB

, от
энергии возбуждающих плазменные волны электро-
нов εe. Для обсуждаемых в работе всплесков излуче-
ния необходимую конверсию могут обеспечить ионы
с энергией εi ≃ (0.7–2.8) кэВ.

Эффект группового запаздывания электромагнит-
ных волн с малым показателем преломления прояв-
ляется на динамическом спектре излучения как от-
рицательный частотный дрейф, и его величина су-
щественно зависит от концентрации основной плаз-
мы в источнике, точнее от отношения ωL

ωB
. Оцен-

ки показывают, что наблюдаемые скорости частот-
ного дрейфа реализуются при концентрации плазмы
N0 ∼ 105 см−3. Причем более низкие по абсолютной
величине скорости дрейфа реализуются в источнике
с меньшей концентрацией плазмы. Так, для всплес-
ков излучения, представленных на рис. 1, концентра-
ция N0 ≃ 105 см−3 (ωL

ωB
≃ 2 × 10−1) соответствует ско-

рости дрейфа ≃ −17 МГц/с, а концентрация N0 ≃ 5 ×
× 104 см−3 (ωL

ωB
≃ 10−1) соответствует дрейфу со скоро-

стью −3.4 МГц/с.

Реализация в источнике пульсирующего режима
конверсии обеспечивает появление квазипериодиче-
ских последовательностей импульсов. Период пуль-
саций излучения зависит от параметров основной
плазмы в источнике, температуры T0 и концентрации
N0, а также от концентрации энергичных неравновес-
ных электронов Ne. Мы нашли, что при T0 = 1500 K и
N0 = (0.5–1) × 105 см−3 энергичные электроны с кон-
центрацией Ne ≃ 102 см−3 обеспечивают наблюдаемые
периоды повторения импульсов излучения 31 и 38 мс.

Модюит и др. (2023) отмечают, что всплески с бо-
лее низкими абсолютными скоростями дрейфа, как
правило, менее интенсивны, чем быстро дрейфую-
щие всплески. В рамках плазменной модели этот
эффект является следствием конверсии плазменных
волн в электромагнитные волны, соответствующие
необыкновенной моде с малым показателем прелом-
ления. Согласно модели, скорость частотного дрей-
фа зависит от величины отношения ωL

ωB
в источнике:

чем меньше отношение, тем меньше скорость дрей-
фа. С другой стороны, отношение ωL

ωB
определяет ши-

рину “полосы задержки”∆ω ≃ ωL
ωB

, которую необходи-
мо преодолеть в процессе конверсии. Чем меньше от-
ношение ωL

ωB
, тем уже “полоса задержки” и меньше ча-

стота “отсечки” необыкновенной модыωcut ≃ ωB+
ω2

L
ωB

.
Это означает, что при одной и той же энергии рассеи-
вающих ионов, при меньших значениях ωL

ωB
конверсия

будет происходить в область частот, где коэффициент
преломления больше. Согласно дисперсионной кри-
вой для необыкновенной моды, чем дальше частота
волны от частоты “отсечки”, тем больше коэффици-
ент преломления. Спектральный поток излучения Fω,
наблюдаемый на некотором расстоянии от источни-
ка, обратно пропорционален третьей степени коэф-
фициента преломления Fω ∝ We

n3
e

, что обусловлено за-
висимостью спектрального потока излучения от фа-
зового объема в пространстве волновых чисел (Зайцев
и др., 1986). Отсюда следует, что при одной и той же
величине плотности энергии электромагнитных волн
в источнике We, при уменьшении отношения ωL

ωB
и,

как следствие, возрастании коэффициента преломле-
ния, регистрируемый от источника спектральный по-
ток излучения Fω будет меньше.

В целом, наше исследование показывает, что плаз-
менный механизм генерации способен обеспечить
генерацию квазипериодических последовательностей
отрицательно дрейфующих импульсов декаметрового
излучения, связанного с Ганимедом, при параметрах
плазмы в источнике, находящихся в хорошем согла-
сии с известными данными об ионосфере Юпитера.
Скорость регистрируемого частотного дрейфа может
быть использована для радиоастрономической диа-
гностики концентрации плазмы в верхней ионосфе-
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ре планеты в области генерации декаметрового радио-
излучения, которая подвержена воздействию потоков
энергичных электронов и ионов. Вопрос о формиро-
вании параметров ионосферной плазмы в активной
области ионосферы требует специального рассмотре-
ния и находится вне рамок настоящей работы.

Исследование выполнено при финансовой под-
держке Российского научного фонда (грант 25-22-
00238).
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На 800-летнем интервале времени исследуется релятивистский эффект геодезической нутации во вращении
вокруг своих осей Юпитера и 94 его спутников, для которых известны эфемериды. Впервые определены
наиболее существенные периодические члены геодезического вращения этих небесных тел: 1) для Юпите-
ра относительно барицентра Солнечной системы и плоскости средней орбиты Юпитера эпохи J2000.0 в углах
Эйлера, в возмущающих членах физической либрации и в абсолютной величине вектора углового поворота
геодезического вращения исследуемого тела; 2) для восьми регулярных (4 внутренних (Метиды (Metis J16),
Адрастеи (Adrastea J15), Амальтеи (Amalthea J5) и Фивы (Thebe J14)) и 4 галилеевых (Ио (Io J1), Европы
(Europa J2), Ганимеда (Ganymede J3) и Каллисто (Callisto J4))) спутников Юпитера относительно: а) барицен-
тра Солнечной системы и плоскости средней орбиты исследуемого спутника эпохи J2000.0 в углах Эйлера, в
возмущающих членах физической либрации и в абсолютной величине вектора углового поворота геодезиче-
ского вращения исследуемого тела; б) барицентра Солнечной системы и плоскости средней орбиты барицен-
тра Юпитерианской системы эпохи J2000.0 в углах Эйлера, в возмущающих членах физической либрации и
в абсолютной величине вектора углового поворота геодезического вращения исследуемого тела; в) барицен-
тра системы спутников Юпитера и плоскости средней орбиты исследуемого спутника эпохи J2000.0 в возму-
щающих членах физической либрации и в абсолютной величине вектора углового поворота геодезического
вращения исследуемого тела; 3) для 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72, J5501–J5507, J5509–J5523)
Юпитера в абсолютной величине вектора углового поворота геодезического вращения исследуемого тела от-
носительно: а) барицентра Солнечной системы, б) барицентра системы спутников Юпитера. Вычисленные
аналитические величины геодезической нутации изучаемых небесных тел могут быть использованы для чис-
ленного исследования вращения этих тел в релятивистском приближении.

Ключевые слова: релятивистское вращение, геодезическая нутация, Юпитер, регулярные и иррегулярные
спутники.

DOI: 10.31857/S0320010825040054

ВВЕДЕНИЕ

Среди релятивистских эффектов ОТО и СТО наи-
более существенным во вращении небесных тел во-
круг своих осей является эффект геодезического вра-
щения, состоящий из двух эффектов: систематиче-
ского (или векового) эффекта – геодезической пре-
цессии (Де Ситтер, 1916) и периодического эффекта –
геодезической нутации (Фукушима, 1991). Имея фор-
мальное сходство с известными в классической ме-
ханике явлениями прецессии и нутации, геодезиче-
ские эффекты отличаются от классических. Их по-
явление обусловлено только изменением направле-
ния оси вращения исследуемого тела в результате па-
раллельного переноса вектора его углового момен-
та вдоль его орбиты в искривленном пространстве-
времени и не связано с действием на него каких-либо
сил.

Другие релятивистские эффекты – изменение шка-
лы координатного времени (Зоффель и др., 2003; Пе-
ти и др., 2010) (переход к шкале собственного вре-

*Электронный адрес: apeks@gaoran.ru

мени исследуемых небесных тел, эффект, зависящий
от величины периода обращения исследуемого тела
вокруг своей оси), прецессия Ленса–Тирринга (Ленс,
Тирринг, 1918) (эффект, зависящий от вращения цен-
трального тела, изменяющего геометрию простран-
ства–времени) и прецессия Томаса (Томас, 1926, 1927)
(эффект прецессии координатных осей при ускорен-
ном движении) значительно (на несколько порядков)
меньше влияют на релятивистское вращение небес-
ных тел вокруг своей оси. Заметим, что следующим по
значимости является эффект Ленса–Тирринга, кото-
рый наиболее существенен у небесных тел, вращаю-
щихся вокруг центральных тел с быстрым вращени-
ем вокруг своей оси, и чьи орбиты близко расположе-
ны к вращающемуся центральному телу. Отметим, что
дальнейшее изучение этих релятивистских эффектов
является предметом отдельных исследований и мо-
жет быть полезным при изучении влияния внутрен-
них физических процессов изучаемых тел на их вра-
щение, которые могут быть сравнимы с ними по ве-
личине. А именно, чтобы отделить их друг от друга.
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Данная статья по сути является продолжением на-
шего предыдущего исследования (Пашкевич, Верш-
ков, 2024а), в котором был подробно рассмотрен эф-
фект геодезической прецессии Юпитера и его 94 спут-
ников (J1–J72, J5501–J5507, J5509–J5523), для кото-
рых известны эфемериды, и посвящена исследованию
периодического эффекта в их геодезическом враще-
нии – геодезической нутации этих тел.

Результаты данного исследования можно использо-
вать для уточнения моделей вращательного движения
вокруг своих осей планет и спутников. Для этого по-
лученные величины геодезической нутации необхо-
димо добавить в модели вращательного движения во-
круг своих осей планет и спутников при уточнении
параметров их вращения из наблюдений. Таким обра-
зом, получим более точные значения параметров их
вращения и сможем определить влияние других эф-
фектов на их вращение вокруг своих осей, которые
сравнимы с ними по величине.

В настоящем исследовании, как в наших преды-
дущих научных работах (Вершков, Пашкевич, 2023;
Пашкевич, Вершков, 2024, 2024а), вместо плоскости
эклиптики в качестве опорных плоскостей использу-
ются плоскости орбит исследуемых небесных тел. Для
этого применяются аналитические и численные ме-
тоды: численного интегрирования, наименьших квад-
ратов и спектрального анализа.

Наши предыдущие исследования (Вершков, Паш-
кевич, 2023; Пашкевич, Вершков, 2024) показали за-
висимость величины эффекта геодезического враще-
ния от выбора координатной системы. А именно, для
исследуемых небесных тел относительно разных си-
стем координат существуют разные векторы угловой
скорости их геодезического вращения, более того, эти
векторы не переходят один в другой путем параллель-
ного переноса или угловых поворотов, как это про-
исходит для векторов угловой скорости в эвклидо-
вом пространстве (т.е. не проецируются друг в друга
и имеют разные величины своих абсолютных значе-
ний) (Вершков, Пашкевич, 2023; Пашкевич, Верш-
ков, 2024).

Таким образом, основными целями данного иссле-
дования является определение наиболее существен-
ных периодических членов геодезического вращения
(основных величин геодезической нутации) Юпитера
относительно барицентра Солнечной системы (Solar
System Barycenter — SSB) и его 94 спутников (J1–J72,
J5501–J5507, J5509–J5523) относительно SSB и бари-
центра системы спутников Юпитера (Jovian System
Barycenter — JSB).

Часто в различной литературе по небесной механи-
ке используются разные названия одного и того же
понятия. Для того чтобы избежать путаницы и разно-
чтений, дадим определения некоторых из них:

Средняя орбита тела эпохи или неподвижная орбита
тела эпохи – это усредненная относительно выбран-
ной эпохи возмущенная орбита исследуемого тела,

учитывающая только вековые (прецессионные) воз-
мущения от возмущающих тел, т.е. орбита без пери-
одических (нутационных) возмущений.

Мгновенная орбита тела или истинная орбита даты
тела или просто орбита даты тела – это возмущенная
орбита тела на текущий момент времени (даты), учи-
тывающая как вековые (прецессионные) возмущения
от возмущающих тел, так и периодические (нутаци-
онные) возмущения от возмущающих тел.

Средний экватор тела эпохи или неподвижный эква-
тор тела эпохи – это усредненный относительно вы-
бранной эпохи экватор исследуемого тела, на поло-
жение которого влияют только вековые (прецессион-
ные) возмущения от возмущающих тел.

Мгновенный экватор тела или истинный экватор да-
ты тела или просто экватор даты тела – определя-
ет истинное положение экватора тела на текущий мо-
мент времени (даты), учитывает как вековые (прецес-
сионные) возмущения от возмущающих тел, так и пе-
риодические (нутационные) возмущения от возмуща-
ющих тел.

Далее для краткости в статье, для средних или непо-
движных орбит тела эпохи, экватора Земли и эклип-
тики всегда будет подразумеваться эпоха J2000.0, а вы-
ражение “эпохи J2000.0” в некоторых местах будет
опущено.

В небесной механике нутационное движение оси
вращения тела традиционно называют периодиче-
ским, хотя оно может описываться как периодически-
ми рядами Фурье, так и, дополнительно к ним, сме-
шанными по времени рядами Пуассона (см., напри-
мер, Вулард, 1963; Абалакин, 1979; Бретаньон и др.,
1998). Таким образом, в данной статье эффект геоде-
зической нутации исследуемого тела в рассматривае-
мых параметрах вращения∆x будет представлен в виде
суммы периодических членов рядов Фурье и смешан-
ных по времени пуассоновских членов (которые далее
в статье будут называться “периодическими” и “сме-
шанными” членами):

∆x =
∑︁

j

M∑︁
k=0

(∆xC jk cos(ν j0 + ν j1t) + ∆xS jk sin(ν j0 + ν j1t))tk,

(1)
где t – время в Юлианских днях; индекс суммиро-
вания j определяет количество суммируемых членов
и его значение изменяется для каждого исследуемо-
го тела; ∆xS jk , ∆xC jk – коэффициенты периодических
членов и смешанных по времени пуассоновских чле-
нов при синусах и косинусах соответственно; ν j0, ν j1 –
фазы и частоты исследуемого тела в данном исследо-
вании берутся из работы (Архинал и др., 2018); M –
параметр аппроксимации (в данной работе M = 1).
В настоящей работе выражение (1), являющееся раз-
ностью релятивистского и ньютонового параметров,
принимает значения рассматриваемых разностей уг-
лов Эйлера (∆ψ,∆θ,∆φ) (ψ — угол долготы нисходя-
щего узла подвижного экватора даты тела на его сред-
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ней орбите; θ — угол наклона подвижного экватора
даты тела к его средней орбите; φ — угол собственно-
го вращения тела между восходящим узлом его сред-
ней орбиты и главной осью минимального момента
инерции тела (в данном исследовании углы Эйлера
относятся к экватору вращения (истинному эквато-
ру даты) исследуемого тела, как определено в рабо-
те (Архинал и др., 2018), и могут не совпадать с угла-
ми Эйлера, определенными в классической механи-
ке относительно экватора фигуры исследуемого тела
(Суслов, 1946), за исключением случаев, когда эква-
тор фигуры исследуемого тела совпадает с экватором
его вращения)), разностей возмущающих членов фи-
зической либрации (∆τ,∆ρ,∆Iσ) (τ, ρ и σ — возмуща-
ющие члены физической либрации исследуемого тела
для его неподвижной средней орбиты в долготе, в на-
клоне и в долготе узла соответственно; I — постоян-
ный угол наклона экватора исследуемого тела эпохи
J2000.0 к его средней орбите) и абсолютной величины
вектора углового поворота геодезического вращения
|Λ⃗| = |

∫︀
σ⃗dt| исследуемого тела (Вершков, Пашкевич,

2023) ( σ⃗ = 1
c2

∑︀
l

Gml

|R⃗−R⃗l |
3 (R⃗ − R⃗l) ∧ ( 3

2
˙⃗R − 2 ˙⃗Rl) – вектор уг-

ловой скорости геодезического вращения для любых
тел Солнечной системы (Ерошкин, Пашкевич, 2007);
c – скорость света в вакууме; G – гравитационная по-
стоянная; индекс l соответствует возмущающим телам
(Солнцу, Луне, Плутону и большим планетам (Юпи-
тер исключается из возмущающих тел, когда стано-

вится исследуемым телом)); R⃗, ˙⃗R, R⃗l,
˙⃗Rl – барицентри-

ческие векторы положений и скоростей исследуемого
тела (Юпитера и его 94 спутников) и l-го возмущаю-
щего тела соответственно; ml – масса l-го тела; сим-
вол ∧ означает векторное произведение).

В данной работе использовался модифицирован-
ный метод (Вершков, Пашкевич, 2023), разработан-
ный в статье (Пашкевич, 2016) для вычисления вели-
чин геодезического вращения любых тел Солнечной
системы, для которых имеется долгосрочная эфеме-
рида.

ОПИСАНИЕ МЕТОДА РЕШЕНИЯ ЗАДАЧИ

В четырех пунктах кратко излагается суть при-
меняемого модифицированного метода (Пашкевич,
2016; Вершков, Пашкевич, 2023; Пашкевич, Верш-
ков, 2024а):

1. Задача о геодезическом (релятивистском) вра-
щении Юпитера и его 94 спутников, для которых
известны эфемериды, изучается относительно кине-
матически невращающейся (Копейкин и др., 2011)
собственной координатной системы исследуемых тел
(Архинал и др., 2018). Для Солнца, Луны, Плутона
и больших планет положения и скорости вычисля-
ются с помощью фундаментальной эфемериды JPL
DE441/LE441 (Парк и др., 2021). Положения, скоро-
сти и орбитальные элементы для спутников Юпитера

берутся из Horizons On-Line Ephemeris System (Гиор-
гини и др., 2001).

2. Используя средние элементы орбит исследуемых
тел (см. табл. 1 и 2, Пашкевич, Вершков, 2024а), ко-
торые определяют опорные плоскости данного иссле-
дования, вычисляются средние орбиты Юпитера (во-
круг барицентра Солнечной системы) и его регуляр-
ных спутников (вокруг барицентра Юпитерианской
системы и вокруг барицентра Солнечной системы).

3. Вычисляются временные ряды скоростей геоде-
зического вращения для каждого исследуемого тела
в рассматриваемых параметрах их вращения (подроб-
ное описание приводится в нашей предыдущей работе
(Пашкевич, Вершков, 2024а)).

4. Наиболее существенные составляющие геоде-
зического вращения исследуемых тел находятся из
вычисленных временных рядов аналитическими и
численными методами: численного интегрирования,
наименьших квадратов и спектрального анализа.
В результате вычисляются значения коэффициентов
основных периодических членов геодезического
вращения этих тел в рассматриваемых параметрах их
вращения. Способы их вычисления подробно опи-
саны в наших предыдущих статьях (Пашкевич, 2016;
Вершков, Пашкевич, 2023; Пашкевич, Вершков,
2024).

В результате, для каждого исследуемого тела мето-
дом наименьших квадратов вычисляются периодиче-
ские и смешанные члены (1) геодезической нутации
∆x (для Юпитера и его регулярных спутников ∆x =
= ∆ψ,∆θ,∆φ,∆τ,∆ρ,∆Iσ, |Λ⃗| и для иррегулярных спут-
ников Юпитера ∆x = |Λ⃗| ).

РЕЗУЛЬТАТЫ

Используя результирующие временные ряды гео-
дезического вращения и набор периодических гар-
моник, взятых из работы (Архинал и др., 2018) и из
Horizons On-Line Ephemeris System (Гиоргини и др.,
2001), во всех исследуемых углах для каждого иссле-
дуемого тела методом спектрального анализа (Дже-
кинс, Ваттс, 1969) были построены спектры мощно-
сти (некоторые из них приведены на рис. 1–5), кото-
рые определяют порядок вычисления периодических
и смешанных членов геодезического вращения иссле-
дуемого тела. С их помощью определялся дальнейший
порядок (в порядке убывания от гармоник с наиболь-
шей мощностью к гармонике с наименьшей мощно-
стью) вычисления периодических и смешанных чле-
нов геодезического вращения исследуемого тела, со-
ответствующих этим гармоникам, и их исключения
из результирующего временного ряда геодезического
вращения. Следует обратить внимание, что домини-
рующей гармоникой на рис. 1, 3 и 5 является гармони-
ка средней долготы Юпитера λ5, с периодом 11.862 го-
да обращения Юпитера вокруг барицентра Солнеч-
ной системы, а на рис. 2 и 4 доминирующей являет-
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Рис. 1. Спектр мощности Юпитера, вычисленный для абсолютной величины вектора его углового поворота геодезического
вращения

⃒⃒
Λ̄SSB

⃒⃒
относительно SSB и средней орбиты Юпитера.

Рис. 2. Спектры мощности внутренних спутников Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового
поворота геодезического вращения

⃒⃒
Λ̄SSB

⃒⃒
относительно SSB и средней орбиты Юпитера.

ся гармоника разности средних долгот исследуемого
j-го спутника Юпитера и Юпитера λ5j – λ5 = D5j – 180∘

или гармоника угла средней элонгации j-го спутника
Юпитера от Солнца, повернутого на 180∘, с соответ-
ствующим периодом.

В результате для Юпитера и его 94 спутников впер-
вые вычислены наиболее существенные периодиче-
ские члены их геодезического вращения (табл. 1–6):

1. Для Юпитера относительно барицентра Солнеч-
ной системы и плоскости средней орбиты Юпитера

эпохи J2000.0 в углах Эйлера, в возмущающих членах
физической либрации и в абсолютной величине век-
тора углового поворота геодезического вращения ис-
следуемого тела;

2. Для 8 регулярных (4 внутренних (Метиды (Metis
J16), Адрастеи (Adrastea J15), Амальтеи (Amalthea J5)
и Фивы (Thebe J14)) и 4 галилеевых (Ио (Io J1), Евро-
пы (Europa J2), Ганиме да (Ganymede J3) и Каллисто
(Callisto J4))) спутников Юпитера относительно:
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Рис. 3. Спектры мощности внутренних спутников Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового
поворота геодезического вращения

⃒⃒
Λ̄JSB

⃒⃒
относительно JSB и средней орбиты спутника.

Рис. 4. Спектры мощности галилеевых спутников Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового
поворота геодезического вращения

⃒⃒
Λ̄SSB

⃒⃒
относительно SSB и средней орбиты Юпитера.

а) барицентра Солнечной системы и плоскости
средней орбиты исследуемого спутника эпохи
J2000.0 в углах Эйлера, в возмущающих членах
физической либрации и в абсолютной величине
вектора углового поворота геодезического вра-
щения исследуемого тела;

б) барицентра Солнечной системы и плоскости
средней орбиты барицентра Юпитерианской си-
стемы эпохи J2000.0 в углах Эйлера, в возмуща-

ющих членах физической либрации и в абсолют-
ной величине вектора углового поворота геодези-
ческого вращения исследуемого тела;

в) барицентра системы спутников Юпитера и плос-
кости средней орбиты исследуемого спутника
эпохи J2000.0 из-за особенности в синусе наклона
(sin θ)–1 (Пашкевич и Вершков, 2024а) вычисля-
ются только в возмущающих членах физической
либрации и в абсолютной величине вектора угло-
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Рис. 5. Спектры мощности галилеевых спутников Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового
поворота геодезического вращения

⃒⃒
Λ̄JSB

⃒⃒
относительно JSB и средней орбиты спутника.

вого поворота геодезического вращения исследу-
емого тела;

3. Для 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72,
J5501–J5507, J5509–J5523) Юпитера, поскольку для
них в настоящее время нет параметров их вращения
вокруг своих осей, вычисляются только в абсолютной
величине вектора углового поворота геодезического
вращения исследуемого тела относительно:

а) барицентра Солнечной системы;
б) барицентра системы спутников Юпитера.

Их значения используются в выражениях (1) для
вычисления величины эффекта геодезической нута-
ции небесного тела.

На геодезическое вращение Юпитера его спутни-
ки оказывают малое влияние, поэтому основным для
него является влияние от Солнца. Действительно, как
видно из рис. 1 и табл. 1, в параметрах | Λ̄ |, ∆ψ и ∆τ
преобладающей по величине – основной гармоникой
геодезической нутации Юпитера является гармоника
с аргументом средней долготы Юпитера (λ5), а вели-
чины ее коэффициентов при периодических членах
данной гармоники с аргументом λ5 в ∆ψ и ∆τ соответ-
ственно близки друг к другу.

В табл. 1–6: t – динамическое барицентрическое
время (TDB), измеряемое в юлианских тысячелети-
ях (tjy) (365250 юлианских дней) от эпохи J2000.0;
OL5j = Ω5 j – долгота восходящего узла орбиты j-
го спутника Юпитера на плоскости Лапласа (средней
орбиты этого спутника эпохи J2000.0) от их пересе-
чения с неподвижным экватором Земли ICRF эпохи
J2000.0; L5 = λ5 – средняя долгота Юпитера; L5j = λ5j –

средняя юпитероцентрическая долгота j-го спутника
Юпитера (для иррегулярных спутников Юпитера λ5j =
= (360× 365250/Pj)t в градусах, Pj – орбитальный пе-
риод j-го спутника из Horizons On-Line Ephemeris
System (Гиоргини и др., 2001); D5j = λ5j − λ5 + 180∘ –
средняя элонгация от Солнца j-го спутника Юпите-
ра. JPaj = (360 × 1000/Paj)t в градусах, JPnj = (360 ×
× 1000/Pnj)t в градусах, Paj, Pnj – периоды прецес-
сии перицентра и прецессии долготы восходящего уз-
ла взятые из Horizons On-Line Ephemeris System (Гиор-
гини и др., 2001). Средняя долгота Юпитера λ5 взята
из работы (Брумберг, Бретаньон, 2000), средние дол-
готы и долготы восходящих узлов галилеевых спутни-
ков Юпитера взяты из статьи (Архинал и др., 2018):

Ja = 99∘.360714 + 48504∘.046t,

Jb = 175∘.895369 + 11919∘.605t,

Jc = 300∘.323162 + 2625∘.475t,

Jd = 114∘.012305 + 60702∘.476t,

Je = 49∘.511251 + 643∘.000t,

J7 = 352∘.25 + 23826∘.0t, J8 = 113∘.35 + 60700∘.0t,

λ5 = 34∘.35 + 30349∘.1t,

λ516 = W16 = 346∘.09 + 446063290∘.169025t,

λ515 = W15 = 33∘.29 + 440856260∘.6t,

λ55 = W5 = 231∘.67 + 263941139∘.3t,

OL55 = Ω55 = J1 = 73∘.32 + 914729∘.0t,

λ514 = W14 = 8∘.56 + 194934074∘.8t,

OL514 = Ω514 = J2 = 24∘.62 + 451372∘.0t,

λ51 = W1 = 200∘.39 + 74324340∘.4t,

OL51 = Ω51 = J3 = 283∘.90 + 48507∘.0t,
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Таблица 1. Периодические и смешанные члены геодезического вращения Юпитера, вычисленные (для углов Эйлера, воз-
мущающих членов физической либрации и абсолютной величины вектора их углового поворота) относительно SSB и плос-
кости средней орбиты Юпитера эпохи J2000.0 (Вершков, Пашкевич, 2023; Пашкевич, Вершков, 2024)

Юпитер (B5)

Параметр Период, лет Аргу-
мент
(Argj)

Коэффициент
C(∆x j) = C0 j +C1 jt

при cos(Argj),
((угл. с) × 10–6)

Коэффициент
S (∆x j) = S 0 j + S 1 jt

при sin(Argj),
((угл. с) × 10–6)

Спектр мощности

Sp(∆x j) =
√︁

C2
0 j + S 2

0 j

((угл. с) × 10–6)

∆ψ

11.862 λ5 21.6144 + 4.4208t −82.5517 − 0.8898t 85.3344

559.876 Je 13.4688 − 76.0074t 10.8813 + 65.3776t 17.3151

5.931 Jd 2.9843 + 0.4400t −0.8552 + 0.6162t 3.1044

137.118 Jc −0.4169 + 3.3367t 0.3496 + 2.1046t 0.5441

∆θ

559.876 Je −2.9523 + 21.2373t −3.6402 − 18.0637t 4.6869

137.118 Jc 0.0638 − 0.9536t −0.1239 − 0.5583t 0.1394

30.202 Jb −0.0271 − 0.0162t 0.0040 − 0.0807t 0.0274

11.862 λ5 −0.0094 − 0.0194t −0.0060 + 0.0637t 0.0111

∆φ

559.876 Je −15.9931 + 74.9080t −9.4152 − 67.1425t 18.5587

137.118 Jc 0.5726 − 3.2540t −0.2499 − 1.8430t 0.6248

30.202 Jb −0.1311 + 0.5056t 0.0474 − 0.4328t 0.1394

∆τ

11.862 λ5 21.2540 + 4.5698t −82.8337 + 0.1697t 85.5169

5.931 Jd 3.0064 + 0.2687t −0.8390 + 0.4810t 3.1213

559.876 Je −2.5144 − 1.1126t 1.4574 − 1.7675t 2.9063

∆(Iσ)

11.862 λ5 1.1776 + 0.2670t −4.4928 − 0.0320t 4.6446

559.876 Je 0.4426 − 4.1923t 0.9392 + 3.6135t 1.0383

5.931 Jd 0.1625 + 0.0259t −0.0466 + 0.0346t 0.1690

137.118 Jc −0.0700 + 0.1832t 0.0750 + 0.1141t 0.1026

| Λ̄ |

11.862 λ5 −21.2545 − 4.5696t 82.8332 − 0.1682t 85.5167

5.931 Jd −3.0064 − 0.2709t 0.8391 − 0.4821t 3.1213

559.876 Je 2.4911 + 1.2239t −1.4717 + 1.6682t 2.8933

Таблица 2. Периодические и смешанные члены геодезического вращения 8 регулярных спутников Юпитера, вычисленные
(для углов Эйлера, возмущающих членов физической либрации и абсолютной величины вектора их углового поворота)
относительно SSB и плоскости средней орбиты исследуемого спутника эпохи J2000.0 (представлена в электронном виде)

Таблица 3. Периодические и смешанные члены геодезического вращения 8 регулярных спутников Юпитера, вычисленные
(для углов Эйлера, возмущающих членов физической либрации и абсолютной величины вектора их углового поворота)
относительно SSB и плоскости средней орбиты барицентра Юпитерианской системы (средней орбиты Юпитера) эпохи
J2000.0 (представлена в электронном виде)

Таблица 4. Периодические и смешанные члены геодезического вращения 8 регулярных спутников Юпитера, вычисленные
(для возмущающих членов физической либрации и абсолютной величины вектора их углового поворота) относительно JSB
и плоскости средней орбиты исследуемого спутника эпохи J2000.0 (представлена в электронном виде)

Таблица 5. Периодические и смешанные члены геодезического вращения 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72,
J5501–J5507, J5509–J5523) Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового поворота относительно
SSB (представлена в электронном виде)

Таблица 6. Периодические и смешанные члены геодезического вращения 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72,
J5501–J5507, J5509–J5523) Юпитера, вычисленные для абсолютной величины вектора их углового поворота относительно
JSB (представлена в электронном виде)
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λ52 = W2 = 36∘.02 + 37027117∘.8t,

OL52 = Ω52 = J4 = 355∘.80 + 11913∘.0t,

λ53 = W3 = 44∘.06 + 18378506∘.4t,

OL53 = Ω53 = J5 = 119∘.90 + 2621∘.0t,

λ54 = W4 = 259∘.51 + 7878833∘.9t,

OL54 = Ω54 = J6 = 229∘.80 + 643∘.0t.

Для удобства вычислений из полученных результа-
тов табл. 1–6 геодезической нутации на любой момент
времени (даты) формулу (1) представим в виде

∆x =
∑︁

j

((C0 j(∆x) +C1 j(∆x)t) cos(Arg j) +

+ (S 0 j(∆x) + S 1 j(∆x)t) sin(Arg j)),
(2)

где

C0 j(∆x) +C1 j(∆x)t = ∆xC j0 + ∆xC j1t = C(∆x j),
S 0 j(∆x) + S 1 j(∆x)t = ∆xS j0 + ∆xS j1t = S (∆x j),

Arg j = ν j0 + ν j1t.

Для Юпитера и его регулярных спутников величи-
ны для вычисления аргумента Arg j приведены выше.
Для иррегулярных спутников Юпитера используемые
в вычислениях Arg j величины периодов Phj гармоник
в Юлианских днях можно найти в шестом столбце
табл. 5–6 (в этом случае для вычислений Arg j в гра-
дусах используются следующие выражения:

λ5j − λ5 = (360 × 365250/Phj)t − 34∘.35,

λ5j + λ5 = (360 × 365250/Phj)t + 34∘.35

и для других Arg j = (360 × 365250/Phj)t ).

Спутники Юпитера условно разделены по груп-
пам. Наиболее близкими к Юпитеру из них явля-
ются обычные (регулярные) спутники с синхронным
вращением, которые, в свою очередь, разделены на
две группы: внутренние спутники или группа Амаль-
теи (самые близкие к Юпитеру, поддерживающие его
систему колец) и Галилеевы спутники или основная
группа (одни из крупнейших по массе среди объектов
Солнечной системы после Солнца и 8 больших пла-
нет). Более удаленными от Юпитера являются нере-
гулярные (иррегулярные) спутники с прямым и об-
ратным движением по орбите. Они так же разделе-
ны по своей удаленности от Юпитера и близости ор-
бит на группы (рис. 6 и 7) (группы с прямым дви-
жением по орбите: 1-я – Фемисто, 2-я – Гималия,
3-я – Карпо, 4-я – Валетудо; группы с обратным
движением по орбите: 5-я – Ананке, 6-я – Карме,
7-я – Пасифе), а некоторые из них являются по сво-
им характеристикам единственными в группе (Феми-
сто и Валетудо) (Шеппард, 2023). Следует отметить,
что группы Карме и Пасифе (рис. 6 и 7) пересека-
ются по расстоянию от Юпитера (величины больших
полуосей орбит спутников этих групп располагаются
между 22–24 млн км и 22–25 млн км соответствен-
но), их основное различие отражается в наклонах их
орбит (между 164∘–166∘ и 141∘–157∘ соответственно)
(Horizons On-Line Ephemeris System (Гиоргини и др.,
2001)).

На рис. 6 и 7 отображена динамика поведения ос-
новных гармоник спектров мощности Sp исследуемых
86 иррегулярных спутников в зависимости от их уда-
ленности (a – большая полуось их орбиты) от Юпи-
тера, вычисленные для абсолютных величин векторов

Рис. 6. Поведение основных гармоник спектров мощности 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72, J5501–J5507,
J5509–J5523) Юпитера, вычисленные для абсолютных величин векторов их углового поворота геодезического вращения⃒⃒
Λ̄SSB

⃒⃒
относительно SSB для аргументов гармоник: (а) λ5 и λ5 j − λ5, (б) λ5 и λ5 j + λ5, (в) λ5 и Ω54, (г) λ5 и JPrj.
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Рис. 7. Поведение основных гармоник спектров мощности 86 иррегулярных спутников (J6–J13, J17–J72, J5501–J5507,
J5509–J5523) Юпитера, вычисленные для абсолютных величин векторов их углового поворота геодезического вращения⃒⃒
Λ̄JSB

⃒⃒
относительно JSB для аргументов гармоник: (а) λ5 и λ5 j − λ5, (б) λ5 и λ5 j + λ5, (в) λ5 и Ω54, (г) λ5 и JPrj.

их углового поворота геодезического вращения
⃒⃒
Λ̄SSB

⃒⃒
и
⃒⃒
Λ̄JSB

⃒⃒
относительно SSB и JSB соответственно.

Черными точками на этих рисунках обозначена гар-
моника средней долготы Юпитера λ5, а белыми —
другие гармоники, пунктирными линиями с цифра-
ми обозначены границы групп иррегулярных спут-
ников. JPrj = 2JPaj – гармоники, связанные с пре-
цессией линии апсид, либо (в случае если в Horizons
On-Line Ephemeris System отсутствует информация о
прецессии линии апсид) с прецессией линии узлов
JPrj = 2JPnj (где JPaj = 36000/Paj градусов в столетие,
JPnj = 36000/Pnj градусов в столетие, Paj, Pnj – пери-
оды прецессии перицентра и прецессии долготы вос-
ходящего узла взятые из Horizons On-Line Ephemeris
System (Гиоргини и др., 2001)). Спутники, у которых
отсутствует информация о прецессии линии апсид,
а есть информация о прецессии линии узлов: J18 Фе-
мисто, J34 Эвпорие, J46 Карпо и J5520 S2018_J4. Заме-
тим, что у спутника J5520 гармоника JPnj доминирует
над гармоникой 2JPnj, поэтому на рис. 6 и 7 для этого
спутника JPrj = JPnj.

Юпитер и его спутники находятся в среднем на од-
ном расстоянии от Солнца, чья масса является доми-
нирующей в Солнечной системе, и движутся относи-
тельно него в среднем с одной скоростью. Таким об-
разом, одна из частей геодезического вращения для
планет, имеющих спутники, и их спутников являет-
ся результатом их орбитального движения вокруг SSB,
а величины их геодезического вращения, вызванного
влиянием Солнца, подобно величинам геодезическо-
го вращения Земли и Луны (Пашкевич, 2016), должны
быть достаточно близки между собой. Подтверждения

этого можно наблюдать в поведении вклада периоди-
ческой гармоники с аргументом λ5 в спектрах мощ-
ности (рис. 1–7), численные значения которой для
всех исследуемых небесных тел тоже достаточно близ-
ки друг другу.

У большинства исследуемых тел спутников вклад
этой гармоники в их геодезическую нутацию являет-
ся преобладающим. Больше всего исключений у спут-
ников с вычисленными гармониками для абсолютной
величины вектора их углового поворота геодезическо-
го вращения относительно SSB (36 спутников):

а) у 28 иррегулярных спутников: (Карме) J11,
(Ананке) J12, (Халдене) J21, (Гарпалике) J22, (Эри-
номе) J25, (Праксидике) J27, (Тионе) J29, (Этне) J31,
(Эванте) J33, (Пазифее) J38, (Аойде) J41, (Эвкеладе)
J47, J57, J64, J66, J69, J5503, J5506, J5513, J5514, J5517,
J5518, J5523, где доминирует 559.876-летняя гармони-
ка с узлом Ω54, а 11.862-летняя — λ5 — является вто-
рой в спектре; для J35 (Ортозие) она вторая в спек-
тре, на первом — 71.793-летняя гармоника 2JPa35; для
J46 (Карпо) она вторая в спектре, на первом — 56.119-
летняя гармоника 2JPn46; для J54 она вторая в спек-
тре, на первом — 86.226-летняя гармоника 2JPa54; для
J5520 она вторая в спектре, на первом — 195.21-летняя
гармоника JPn5520; для (Фемисто) J18 она третья в
спектре, после Ω54 и 210.1-летней гармоники 2JPn18;

б) у всех восьми регулярных спутников: четырех Га-
лилеевых — вторая после гармоники элонгации этих
спутников, четырех внутренних — третья после гар-
моники элонгации этих спутников и 5.931-летней гар-
моники J8.

Для спутников с вычисленными гармониками для
абсолютной величины вектора их углового поворота
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геодезического вращения относительно JSB исключе-
ния только у трех иррегулярных спутников: для J46
(Карпо) она вторая в спектре, на первом — 56.119-
летняя гармоника 2JPn46; для J5520 она вторая в спек-
тре, на первом — 195.21-летняя гармоника JPn5520; для
(Фемисто) J18 она третья в спектре, послеΩ54, и 210.1-
летней гармоники 2JPn18.

У Фемисто (J18) гармоника Ω54 является преобла-
дающей среди гармоник геодезической нутации всех
исследуемых спутников. Ее вклады в спектры мощно-
сти на рис. 6 (в) и 7 (в) составляют 5922 микросекунды
дуги и 6412 микросекунд дуги соответственно. Гармо-
ника 2JPnj того же спутника J18 является второй сре-
ди гармоник геодезической нутации всех исследуемых
спутников. Ее вклады в спектры мощности на рис. 6г
и 7г составляют 1328 мксек. дуги и 1441 мксек. дуги
соответственно.

Как было показано в нашей предыдущей статье
(Пашкевич, Вершков, 2024), геодезическое вращение
спутников Юпитера определяется не только Солн-
цем, но и Юпитером. Таким образом, другая часть гео-
дезического вращения для планет, имеющих спутни-
ки, и их спутников является результатом их орбиталь-
ного движения вокруг барицентра спутниковой си-
стемы планеты. Обращение спутников Юпитера во-
круг двух барицентров JSB и SSB отражается появ-
лением в рассматриваемых параметрах геодезическо-
го вращения (параметрах геодезической нутации) для
каждого спутника двух гармоник: с аргументом D5j

(j – номер спутника) и гармоники с аргументом λ5 со-
ответственно. Появление других гармоник связано с
внешним воздействием возмущающих тел (в данной
работе: прямое влияние от Солнца, Луны, Плутона и
больших планет Солнечной системы; косвенное вли-
яние (через используемые эфемериды) от спутников,
астероидов и прочих небесных тел).

Из-за близости регулярных спутников к Юпите-
ру вклад гармоник геодезического вращения относи-
тельно SSB с аргументом D5j для абсолютной вели-
чины вектора их углового поворота

⃒⃒
Λ̄
⃒⃒

(рис. 2, 4) и
(табл. 2, 3) является наибольшим. Таким образом, ве-
личины геодезической нутации регулярных спутни-
ков относительно SSB в | Λ̄ | значительно превос-
ходят аналогичную величину геодезической нутации
Юпитера (рис. 1 и табл. 1). Это связано с тем, что
из-за близкого к ним расстояния Юпитер оказыва-
ет большее влияние на их геодезическое вращение,
чем Солнце на Юпитер. У Юпитера в | Λ̄ | доминиру-
ет гармоника с аргументом λ5, отражающая его обра-
щение вокруг SSB, поскольку, как уже было сказано,
его спутники оказывают малое влияние. Для геодези-
ческого вращения регулярных спутников относитель-
но JSB величины их гармоник с аргументом D5j в

⃒⃒
Λ̄
⃒⃒

на три порядка меньше (рис. 3, 5 и табл. 4). В этом
случае у этих спутников доминирует гармоника с ар-
гументом λ5. Таким образом, в периодических членах
геодезического вращения регулярных спутников от-

носительно JSB главенствующим возмущением явля-
ется возмущение от Солнца, а в периодических чле-
нах геодезического вращения регулярных спутников
относительно SSB на первом месте становится возму-
щение от Юпитера, а затем от Солнца.

В периодических членах геодезического вращения
иррегулярных спутников относительно SSB (рис. 6,
табл. 5) и относительно JSB (рис. 7, табл. 6) (за ис-
ключением 28 и 3 вышеназванных спутников соответ-
ственно) доминирует гармоника с аргументом λ5. Это
указывает на то, что в периодических членах геодези-
ческого вращения большинства исследуемых спутни-
ков Юпитера преобладает возмущение от Солнца.

Преобладание долгопериодических гармоник
(табл. 2, 3, 5, 6) в периодических членах геоде-
зического вращения у всех спутников, попавших
в исключение (рис. 2, 4, 6, 7), связано с прямым
и косвенным внешними воздействиями (помимо
Солнца и Юпитера) от других, упомянутых выше,
возмущающих тел.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Полученные аналитические величины геодезиче-
ской нутации исследуемых небесных тел могут быть
использованы для численного исследования враще-
ния этих тел в релятивистском приближении, а также
при изучении влияния внутренних физических про-
цессов этих тел на их вращение. Заметим, что для
спутников Юпитера внутренние физические явления,
оказывающие влияние на их вращение, например,
связанные с приливами от Юпитера и наличием жид-
кого вещества в недрах спутников, могут оказаться
близкими по величине с эффектом геодезической ну-
тации. Таким образом, один эффект будет наклады-
ваться на другой, и на практике выделить их из наблю-
дений будет непросто. Поэтому вычисление эффектов
геодезической нутации может позволить отделить од-
но явление от другого. Действительно, в параметрах
вращения, полученных из наблюдений, будут присут-
ствовать найденные нами величины гармоник геоде-
зической нутации. Следовательно, путем вычитания
величин этих гармоник геодезической нутации из со-
ответствующих величин параметров вращения — это
явление отделяется от оставшихся.

Очевидно, что в настоящее время для большинства
далеких спутников их вращение вокруг своих осей
неизвестно. Однако одной из уникальностей наших
исследований является то, что даже при полном от-
сутствии информации о параметрах вращения иссле-
дуемых небесных тел (т.е. даже не зная положения
их собственных осей вращения в пространстве), зная
только их орбитальные параметры и массы основных
возмущающих тел, можно вычислять релятивистские
эффекты вращения этих тел вокруг своих осей (в част-
ности, геодезической прецессии и геодезической ну-
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тации – для вектора угловой скорости геодезического
вращения их осей).

В настоящее время происходит стремительное
развитие современной космонавтики. К различным
небесным телам Солнечной системы стартует одна
космическая миссия за другой. Результаты некоторых
из этих космических миссий (такие как Juno, см. Бол-
тон и др., 2017; Дуранте и др., 2024) уже определяют
или уточняют вращение вокруг своей оси для некото-
рых исследуемых нами небесных тел. Таким образом,
это позволяет в ближайшем будущем использовать
для таких объектов полученные нами результаты.

Таблицы периодических и смешанных членов гео-
дезического вращения Юпитера и 94 его спутников,
вычисленные в исследуемых параметрах для вычис-
ления их геодезической нутации, приводятся в элек-
тронном виде.

Работа выполнена в рамках государственного зада-
ния Министерства науки и высшего образования Рос-
сийской Федерации (тема № 125021201995-7 “Космо-
метрия”).
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В последнее время был получен ряд долговременных реконструкций полной солнечной радиации (TSI), ука-
зывающих на то, что амплитуда ее вековых вариаций не превышает 1 Вт/м2. Такая малая амплитуда предпола-
гает очень слабое влияние TSI на изменение климата Земли как в прошлом, так и в будущем. В настоящей ра-
боте показано, что данные по концентрации космогенного бериллия во льдах центральной Антарктиды плохо
вписываются в сценарий малой амплитуды. Вариации концентрации 10Be в антарктическом льду указывают
на то, что рост TSI может достигать 1.4–2.7 Вт/м2после окончания минимума Маундера (конец XVII в.) и до
3.4 Вт/м2 после минимума Шперера (первая половина XV в.). Обсуждены причины сохраняющихся неопре-
деленностей и направление дальнейших исследований.

Ключевые слова: Солнце, солнечная палеоастрофизика, солнечная активность.
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ВВЕДЕНИЕ

Полная солнечная радиация (total solar irradiance,
TSI) представляет собой значение интегрального по
всему спектру потока солнечной энергии, приходя-
щего в верхнюю часть земной атмосферы при сред-
нем расстоянии между Солнцем и Землей. Вариации
этой величины тесно связаны с изменениями магнит-
ной активности Солнца. Поэтому сведения о времен-
ных вариациях TSI представляют значительный инте-
рес для солнечной астрофизики. Однако на сегодня
эти сведения весьма ограничены. Какова амплитуда
долговременных вариаций этой величины? Всегда ли
TSI изменяется синхронно с основными солнечны-
ми циклами? Полностью ли определяются вариации
TSI соответствующими изменениями числа солнеч-
ных пятен и факелов? Ответы на эти вопросы до конца
не ясны, в первую очередь по причине краткости экс-
периментальных данных о полной солнечной радиа-
ции – систематические и надежные инструменталь-
ные измерения TSI начались лишь в 1978 г. Поми-
мо чисто научного интереса, данные о вариациях TSI
имеют и практическое значение, поскольку приходя-
щая от Солнца радиация является одним из климато-
образующих факторов. Однако наши знания о долго-
временных вариациях этой величины пока еще огра-
ничены. Регулярный мониторинг TSI спутниковыми
радиометрами начался в 1978 г. Кросс-калибровка и
объединение данных от разных инструментов в од-
ну серию создают определенные проблемы, напри-

*Электронный адрес: maxim.ogurtsov@mail.ioffe.ru

мер, заполнение пробела ACRIM (ACRIM gap, июль
1989 г.–октябрь 1991 г.) (Кривова и др., 2009; Скафет-
та, Уилсон, 2019; Амдур, Хайберс, 2023). Поэтому раз-
личные версии экспериментально измеренной вели-
чины TSI, имеющиеся в настоящее время (ACRIM,
PMOD, IRMB), дают различные значения долгосроч-
ного тренда, вследствие чего по вопросу об амплиту-
де вековой вариации TSI возникли продолжительные
дискуссии (Захариас, 2014; Дюдок де Вит и др., 2017;
Скафетта, 2023). Наши знания о вариациях TSI в до-
инструментальную эпоху еще менее полны, особен-
но если брать период ранее конца XIX в., когда ста-
ли доступны наблюдения за полным диском Солнца.
В настоящее время имеются три типа реконструкций
полной солнечной радиации ранее 1978 г., получен-
ные с помощью различных индикаторов, как прямых
инструментальных, так и косвенных:

а) Реконструкции TSI, полученные косвенным спо-
собом, при помощи долгоживущих космогенных ра-
диоизотопов. Они используют концентрации изото-
пов 10Be и 14C в земных архивах в качестве индика-
торов солнечной магнитной активности и позволяют
реконструировать TSI в масштабах времени от многих
столетий до тысячелетий.

Несмотря на значительные успехи, достигнутые
солнечной палеоастрофизикой в последние годы (см.
Усоскин, 2023), эти реконструкции все еще не сво-
бодны от ряда недостатков. Наши знания о процес-
сах, которые определяют концентрацию радионукли-
дов в природных архивах в прошлом — их перераспре-
деление в земных резервуарах, перенос и атмосферное
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перемешивание, дальнейшее архивирование, значе-
ние геомагнитного дипольного момента, — не всегда
достаточно точны. Сохраняющиеся неопределенно-
сти моделей могут существенно влиять на их резуль-
таты. Другим недостатком является то, что данные по
космогенным изотопам не позволяют извлечь ника-
кой информации о факельной активности, вариации
которой также оказывают существенное влияние на
долговременные изменения TSI (Соланки и др., 2002;
Клетте и др., 2023).

б) Реконструкции TSI, полученные при помощи те-
лескопных данных о числе солнечных пятен. Реги-
страция солнечных пятен началась в начале XVII в.
Эти временные серии обобщают результаты большого
количества астрономов, использовавших разные те-
лескопы и различные методики наблюдения и под-
счета солнечных пятен. Они также имеют недостат-
ки. Во-первых, качество наблюдений солнечных пя-
тен ухудшается по мере углубления в прошлое. Из-
за возникающих вследствие этого неопределенностей
значительная разница между существующими в на-
стоящее время версиями данных о группах солнеч-
ных пятен сохраняется до второй половины XIX в.
(см. рис. 2 из Чатзистергос и др., 2023). Огурцов (2013)
высказал сомнение в принципиальной пригодности
инструментальных наблюдений, проведенных до се-
редины XIX в., для количественной оценки солнеч-
ной активности. Другая проблема заключается в том,
что данные о числе солнечных пятен, также как и дан-
ные о концентрации космогенных изотопов, не со-
держат никакой информации об эволюции солнечных
факелов.

в) Реконструкции TSI, использующие как инстру-
ментальные наблюдения солнечных пятен, так и на-
блюдения полного диска Солнца в однократно иони-
зированной линии Ca–Ca II K. Данные по Ca II K
доступны с конца XIX в. (Чатзистергос и др., 2021,
2022). Они дают информацию об эволюции солнеч-
ных факелов. Использование фотографических дан-
ных в линии Ca II K для реконструкции полной сол-
нечной радиации началось более 20 лет назад (Фо-
укал, 2012; Ванг, Лин, 2021; Ксю и др., 2021; Пенза и
др., 2022; Чатзистергос и др., 2023). К настоящему вре-
мени достигнуты успехи в разработке эмпирических
и полуэмпирических моделей, которые связывают ва-
риации TSI с соответствующими изменениями числа
ярких факелов и темных солнечных пятен (Чатзистер-
гос и др., 2023). Такие модели, как SATIRE, NRLST,
EMPIRE, CHRONOS, LIRICA, уже применялись для
реконструкции TSI на различных временных масшта-
бах (см. Ву и др., 2018; Егорова и др. 2018; Локвуд и
Болл, 2020; Чатзистергос и др., 2024). Реконструкции,
которые использовали наблюдения в линии Ca II K и,
следовательно, основаны на сочетании данных о фа-
келах и солнечных пятнах, на сегодняшний день явля-
ются наиболее точным и надежным источником ин-
формации об изменениях TSI ранее 1978 г.

Таким образом, реконструкции, основанные на
данных по космогенным изотопам и солнечным пят-
нам, охватывают достаточно длительные временные
интервалы (от нескольких столетий до тысячелетий),
но страдают от значительных неопределенностей. Как
следствие, различные реконструкции TSI сильно от-
личаются друг от друга. Например, имеющиеся оцен-
ки ∆TS ILMm

mM – роста TSI между поздним миниму-
мом Маундера (LMm, конец XVII–начало XVIII в.)
и современным максимумом (mM, 1950 г.–начало
XXI века) – охватывают диапазон от 0.2 до 5.8 Вт/м2

(см. табл. 1).
Реконструкции TSI, которые используют данные

как по солнечным пятнам, так и по факелам, лучше
согласуются друг с другом (см. рис. 16a из работы Ванг
и Лин, 2021). Однако они довольно короткие и начи-
наются только с конца XIX в.

Таблица 1 показывает, что большинство рекон-
струкций, дающих большую амплитуду (БА) вековых
изменений полной солнечной радиации, были по-
лучены на ранних этапах исследований. В то время
как все большее число современных экспертов при-
ходит к выводу, что величина долговременных ва-
риаций TSI, включая ∆TS ILMm

mM , была менее 1 Вт/м2

(см. также Шривер и др., 2011; Коддингтон и др.,
2016). В пользу малой амплитуды (МА) вековых ко-
лебаний TSI свидетельствуют и данные инструмен-
тальных измерений этой величины (Монтиллет и др.,
2022). Представления о малой амплитуде долговре-
менных вариаций TSI стали безусловно доминирую-
щими в консорциуме IPCC (МГЭИК) (Михр и др.
2013; МГЭИК, 2021). Радиационный форсинг, свя-
занный с изменениями солнечной активности, IPCC
также считает крайне незначительным. В пятом от-
чете (Михр и др., 2013) величина солнечного ра-
диационного форсинга в 1750–2011 гг. оценена в
0.0–0.10 Вт/м2. В шестом отчете (МГЭИК, 2021) эта
величина равна−0.12 . . . + 0.15 Вт/м2. IPCC явно отда-
ет предпочтение МА-реконструкциям, таким как вре-
менные серии Юнгклауса и др. (2017), Маттеса и др.
(2017) (см. рис. 2.2 из работы Гулев и др., 2021), ко-
торые дают величину векового изменения TSI менее
1 Вт/м2. Концепция малой амплитуды вариаций TSI,
получила полное выражение в работе Локвуда и Бол-
ла (2020), где изменение среднего значения TSI по-
сле 1700 г. было оценено в −0.75 . . . 0.40 Вт/м2. Авто-
ры настоящей работы так же, как и (МГЭИК, 2021),
не исключают того, что полная солнечная радиация в
конце Маундеровского минимума была больше, чем
в современную эпоху. Уровень доверия к получен-
ным оценкам, фактически определяющийся степе-
нью изученности данного явления, при этом считает-
ся средним (Михр и др., 2013; МГЭИК, 2021). Следует
отметить, что, если вековые изменения в TSI следу-
ют сценарию МА (амплитуда менее 1 Вт/м2), прямое
солнечное воздействие на климат Земли оказывается
крайне незначительным. В шестом отчете изменения
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Таблица 1. Долговременные реконструкции полной солнечной радиации, полученные различными способами

Источник Использованный индикатор TSI ∆TS ILMM
MM (Вт/м2)

Лин и др. (1992) Солнечные индексы 3.3

Хойт и Шаттен (1993) Солнечные пятна 4.5

Бард и др. (2000) 10Be 3.5

Ванг и др. (2005) Солнечные индексы 1.0

Балмаседа и др. (2007) Солнечные пятна 1.3

Делайгу и Бард (2011) 10Be 0.80

Шапиро и др. (2011) 10Be 6.3

Стейнхилбер и др. (2012) 14C, 10Be 1.2

Рот и Джоос (2013) 14C 0.80

Веласко Херрера и др., (2015) Солнечные пятна 0.70–0.80

Лин (2018) 14C, 10Be 0.75–0.92

Ву и др . (2018) 14C, 10Be 0.90

Егорова и др. (2018) 14C, 10Be 4.7–5.8

Ванг и Лин (2021) Солнечные пятна 0.2–0.7

Пенза и др. (2022) 14C, 10Be 2.5

Девитт и др. (2022) Солнечные пятна 0.15

Чатзистергос (2024) Солнечные пятна <1.0

глобальной температуры, связанные с солнечной ак-
тивностью, оцениваются в 0.01∘C начиная с середи-
ны XVIII в. (МГЭИК, 2021). Шмутц (2021) оценил ам-
плитуду колебаний глобальной температуры, вызван-
ных вариациями TSI, в 0.02–0.05∘C. Соответственно,
столь незначительные вариации окажут крайне сла-
бое влияние на будущую эволюцию климата (см. Сед-
лачек и др., 2023).

Целью данной работы была проверка того, являет-
ся ли сценарий с малой амплитудой изменений TSI
в прошлом безусловно предпочтительным, и следует
ли считать альтернативные сценарии полностью уста-
ревшими. В качестве источника информации были
использованы данные по концентрации космогенно-
го 10Ве во льдах центральной Антарктиды.

МАТЕРИАЛЫ И МЕТОДЫ

Космогенный радионуклид 10Be образуется в атмо-
сфере Земли под действием космических лучей. Се-
рии данных по концентрации космогенных изотопов
в земных архивах служат хорошо известным показа-
телем солнечной активности. В настоящей работе ис-
пользованы данные о концентрации 10Be в антаркти-
ческом льду, измеренные Бардом и др. (2000) и Делай-
гу и Бардом (2011). Данные Барда и др. (2000) охва-
тывают временной интервал 843–1982 гг. н.э., а серия
Делайгу и Барда (2011) охватывает временной интер-
вал 695–1982 гг. н.э. Ряд Барда и др. (2000), приведен-
ный в промилле, был преобразован в нормализован-
ную концентрацию бериллия, используемую Делайгу
и Бардом (2011). Обе бериллиевые серии показаны на
рис. 1.

Временной ряд Барда и др. (2000) использовал толь-
ко измерения 10Be, сделанные на Южном полюсе, в
то время как ряд Делайгу и Барда (2011) был осно-
ван на измерениях, сделанных во льдах как Южного
полюса, так и купола Фудзи. Эти две станции нахо-
дятся на расстоянии более 1000 км друг от друга. Хо-
тя области центральной Антарктиды характеризуются
довольно высокой метеорологической стабильностью
(циклоны – основной источник краткосрочных по-
годных колебаний – редко проникают в глубь конти-
нента), влияние местных метеорологических условий
на концентрацию 10Be во льду нельзя полностью ис-
ключить. Поэтому объединение данных, полученных
в двух достаточно удаленных местах, должно умень-
шить влияние локальной метеорологии на бериллие-
вый ряд. Для оценки возможных климатических эф-
фектов в данных по концентрации 10Be Делайгу и
Бард (2011) провели численный эксперимент, в ко-
тором они рассчитали концентрацию 14C в атмосфе-
ре, используя скорость образования, основанную на
концентрации бериллия, в качестве входных данных
углеродообменной модели. Поскольку радиоуглерод
хорошо перемешивается в атмосфере, его концентра-
ция нечувствительна к колебаниям местного клима-
та центральной Антарктиды. Убедительная корреля-
ция (Rl = 0.9) между значениями ∆14C, измеренны-
ми и смоделированными с использованием ряда Де-
лайгу и Барда (2011), доказывает слабость климатиче-
ских эффектов в этой серии. Оба антарктических ря-
да были использованы для реконструкции TSI. Мас-
штабный коэффициент, определяющий уменьшение
TSI во время минимума Маундера по сравнению с со-
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Рис. 1. Данные о концентрации 10Be в антарктическом льду. Тонкая линия – Бард и др. (2000), жирная линия – Делайгу и
Бард (2011).

временным значением, является ключевым парамет-
ром для оценки изменений полной солнечной ради-
ации в прошлом по данным 10Be. Значительная раз-
ница между реконструкциями, полученными в рабо-
тах Бард и др. (2000) и Делайгу и Бард (2011), воз-
никла из-за разницы в используемых значениях мас-
штабного коэффициента. Бард и др. (2000) использо-
вали в качестве этого значения 0.25% от современно-
го среднего значения TSI, которое они полагали рав-
ным 1361 Вт/м2. Делайгу и Бард (2011) использовали
увеличение солнечной радиации между минимумом
Маундера и минимумами последних циклов, равное
0.5 Вт/м2, что было рекомендовано четвертым докла-
дом МГЭИК (2007). Это значение, согласно МГЭИК
(2007), вытекает из правдоподобного физического по-
нимания процессов на Солнце, в то время как бо-
лее высокие оценки ∆TS ILMm

mM базируются на пред-
полагаемых изменениях TSI, основанных на устарев-
ших данных о колебаниях яркости солнцеподобных
звезд. В итоге, Бард и др. (2000) получили ∆TS ILMm

mM ≈

≈ 3.5 Вт/м2, в то время как Делайгу и Бард (2011) по-
лучили ∆TS ILMm

mM ≈ 0.8 Вт/м2. Фактически, масштаби-
рование в обоих случаях основывалось на весьма про-
извольных предположениях.

В настоящей работе для преобразования концен-
трации бериллия в полную солнечную радиацию (ка-
либровки) вместо использования более или менее
обоснованных предположений и догадок были ис-
пользованы наиболее надежные современные рекон-
струкции TSI, основанные на инструментальных дан-
ных не только о солнечных пятнах, но и Ca II K (Ванг
и Лин, 2021; Пенза и др., 2022; Чатзистергос и др.,
2021, 2024). Кривые, полученные в работах Ванг и
Лин (2021), Пенза и др. (2022) с помощью модели
NRLTSI2 и Чатзистергос и др. (2024) с помощью мо-
дели LIRICA, были отсканированы с соответствую-
щих рисунков и оцифрованы. Эти серии охватывают
период времени с конца XIX в. до настоящего време-
ни. Здесь мы будем называть этот временной интервал
третьим циклом Глейссберга (GlC3). Все три рекон-
струкции показаны на рис. 2. Как следует из рис. 2, ам-
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Рис. 2. Реконструкции TSI на основе комбинации факель-
ного и пятенного компонентов: (а) – исходные данные,
(б) – средние значения за 30 лет. Тонкая черная линия – вре-
менной ряд Ванга и Лин (2021) (модель NRLTSI2), толстая
черная линия – временной ряд Чатзистергоса и др. (2024)
(модель LIRICA), толстая серая линия – ряд Пензы и др.
(2022). Все данные были отсканированы и оцифрованы.

плитуда изменения среднего значения TSI между кон-
цом XIX в. и серединой XX в. (минимум и максимум
GlC3) составила ∆TS IGlC3 ≈ 0.55 Вт/м2 для ряда (Чат-
зистергос и др., 2024), ∆TS IGlC3 ≈ 0.70 Вт/м2 для ря-
да (Ванг, Лин, 2021) и ∆TS IGlC3 ≈ 1.42 Вт/м2 для ряда
(Пенза и др., 2022).

РЕЗУЛЬТАТЫ

Оценки прошлых изменений в TSI были сделаны с
использованием:

а) Двух рядов солнечного модуляционного потен-
циала (СМП), полученных Делайгу и Бардом (2011):
ряда, полученного в предположении, что весь 10Be,
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отложившийся в центральной Антарктиде, был сфор-
мирован в высоких широтах, и ряда, предполагавше-
го вклад в 70% со средних широт (более реалистич-
ное предположение). В случае локального выпадения
концентрация 10Ве оказывается практически незави-
симой от вариаций геомагнитного момента Земли, а
для геомагнитной коррекции перемешанного берил-
лия Делайгу и Бард (2011) использовали данные Корте
и др. (2009) (Ko09).

(б) СМП, рассчитанного при помощи бериллиевого
ряда Барда и др. (2000).

Солнечный модуляционный потенциал Φ, осно-
ванный на серии Барда и др. (2000), вычислялся по
формуле

Φ(t) = −637ln
(︂(︀

[10Be(t)] × 0.052 − 0.014
)︀
×

× exp
(︁
−

M (t) /M0

0.55 + 0.20M (t) /M0

)︁)︂
,

где Φ в МВ, [10Be] – нормированная концентрация
бериллия, M (t) – геомагнитный дипольный момент
Земли, M 0 = 7.86 × 1022 А м2 — значение M (t) в совре-
менную эпоху (2000 г.). Эта формула является моди-
фицированной версией формулы (6) из работы Огур-
цова (2018), которая была получена путем аппрокси-
мации модели Ковальцова и Усоскина (2010), описы-
вающей образование космогенного нуклида 10Be в ат-
мосфере. В данной работе формула Огурцова (2018)
была преобразована для использования концентра-
ции 10Be в нормализованных единицах и нормиро-
вана таким образом, чтобы при отсутствии геомаг-
нитной модуляции (M(t)/M0 ≡ 1.0) средний потен-
циал за 1950–1982 гг. был равен среднему значению
Φ̄ (1950–1982) = 552 МВ, полученному Делайгу и Бар-
дом (2011), в предположении о чисто локальном про-
изводстве бериллия.

Значения M (t), использованные для учета измене-
ний геомагнитного момента, были взяты из рекон-
струкций Корте и др. (2009) и Лихт и др. (2013) (Ko09
и Li13). Полная солнечная радиация рассчитывалась
двумя методами:

а) С помощью простой линейной зависимости меж-
ду TSI и СМП. Хотя линейный подход является весь-
ма упрощенным, достаточно высокие коэффициенты
корреляции между усредненными по 30 годам значе-
ниямΦ и TSI, восстановленной в работах Ванга и Лин
(2021), Пензы и др. (2022) и Чатзистергоса (2024), –
0.79–0.92 на интервале 1892–1982 гг. – свидетельству-
ют в пользу применимости данного упрощения.

б) Более усовершенствованным нелинейным мето-
дом, основанным на модели SATIRE-T, развитой в ра-
боте Ву и др. (2018). В рамках этой модели средняя за
десятилетие спектральная плотность солнечного из-
лучения считалась связанной со средними за десяти-
летие значениями потока открытого магнитного поля
Солнца.

Оба этих метода детально описаны в Приложении.
При восстановлении TSI использовались значения
бериллиевых рядов до 1969 г. Две последние точки
этих серий не учитывались, чтобы исключить резкий
скачок концентрации бериллия в 1975 г. Эта часть ря-
да была получена с наиболее близких к поверхности
слоев керна (глубина не более 2 м), которые продол-
жают эффективно обмениваться воздухом с атмосфе-
рой. Поэтому концентрация 10Ве в этих слоях наибо-
лее чувствительна к метеорологическим флуктуаци-
ям, вероятно, породившим всплеск 1975 г. На рис. 3
показана полная солнечная радиация, восстановлен-
ная различными способами, с использованием ряда
Ванг и Лин (2021) для калибровки.

Полученные в результате расчетов значения вели-
чин ∆TS ILMm

mM и ∆TS IES m
Mm – увеличения TSI между

поздним Маундеровским минимумом (LMm, конец
XVII в.) ранним минимумом Шперера (ESm, первая
половина XV в.) и современным максимумом – при-
ведены в табл. 2. Курсивом в скобках показана вероят-
ность того, что реальная амплитуда соответствующей
вариации превышает 1.0 Вт/м2. Как следует из табл. 2,
линейный и нелинейный методы реконструкции TSI
дают достаточно близкие результаты.
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Рис. 3. Реконструкции TSI, полученные с использованием
бериллиевых рядов: Делайгу и Барда (2011), локальное вы-
падение – штриховая линия; Делайгу и Барда (2011), пе-
ремешивание – тонкая черная линия; Барда и др. (2000),
Ko09 – тонкая серая линия; Барда и др. (2000), Li13 – жир-
ная черная линия. Приведенные на рисунке ряды были ка-
либрованы с помощью реконструкции TSI из работы Ванг и
Лин (2021). Сама эта реконструкция показана жирной серой
линией; (а) – линейная модель, (б) – нелинейная модель.
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Таблица 2. Оценки долговременных вариаций полной солнечной радиации

Ряд TSI исполь-

зованный для
Антарктический

Линейный подход Нелинейный подход

калибровки ∆TS ILMm
mM (Вт/м2) ∆TS IES m

Mm (Вт/м2) ∆TS ILMm
mM (Вт/м2) ∆TS IES m

Mm (Вт/м2)

Чатзистергос,
(2024)

Делайгу и Бард,
(2011),

перемешивание

1.12 ± 0.18
(0.22)

1.33 ± 0.25
(0.08)

1.00 ± 0.28
(0.49)

1.22 ± 0.35
(0.37 )

Делайгу и Бард,
(2011),

локальный

1.0 ± 0.18
(0.51)

1.18 ± 0.27
(0.25)

0.97 ± 0.28
(0.53)

1.18 ± 0.35
(0.20)

Бард и др.,
(2000), Ko09

1.11 ± 0.15
(0.24)

1.31 ± 0.24
(0.11)

1.08 ± 0.27
(0.39)

1.33 ± 0.34
(0.18)

Бард и др.,
(2000), Li13

1.1 ± 0.16
(0.25)

1.27 ± 0.25
(0.16)

1.12 ± 0.27
(0.34)

1.30 ± 0.34
(0.16)

Ванг и Лин,
(2021)

Делайгу и Бард,
(2011),

перемешивание

1.27 ± 0.20
(0.09)

1.47 ± 0.27
(0.03)

1.30 ± 0.31
(0.19)

1.59 ± 0.38
(0.23)

Делайгу и Бард,
(2011),

локальный

1.23 ± 0.17
(0.09)

1.51 ± 0.24
(0.02)

1.22 ± 0.31
(0.27 )

1.47 ± 0.38
(0.11)

Бард и др.,
(2000), Ko09

1.44 ± 0.18
(5×10−3)

1.80 ± 0.25
(<10−3)

1.43 ± 0.31
(0.08)

1.75 ± 0.39
(0.03)

Бард и др.,
(2000), Li13

1.48 ± 0.17
(3×10−3)

1.72 ± 0.25
(2×10−3)

1.48 ± 0.31
(0.06)

1.71 ± 0.38
(0.03)

Пенза и др.,
(2022)

Делайгу и Бард,
(2011), переме-

шивание

2.77 ± 0.22
(<10−3)

3.31 ± 0.29
(<10−3)

2.53 ± 0.59
(5×10−3)

3.09 ± 0.66
(2×10−3)

Делайгу и Бард,
(2011),

локальный

2.51 ± 0.22
(<10−3)

2.99 ± 0.29
(<10−3)

2.41 ± 0.56
(5×10−3)

2.91 ± 0.63
(1×10−3)

Бард и др.,
(2000), Ko09

3.01 ± 0.22
(<10−3)

3.47 ± 0.29
(<10−3)

2.70 ± 0.57
(<10−3)

3.30 ± 0.64
(<10−3)

Бард и др.,
(2000), Li13

3.02 ± 0.21
(<10−3)

3.47 ± 0.28
(<10−3)

2.78 ± 0.56
(1×10−3)

3.21 ± 0.63
(1×10−3)

Как следует из табл. 2, только бериллиевые дан-
ные, прокалиброванные при помощи ряда Чатзистер-
гос (2024), более-менее согласуются с предположени-
ем о малой амплитуде вековых колебаний полной сол-
нечной радиации. Если для калибровки использовать
данные Ванг и Лин (2021) и Пенза и др. (2022), то из-
менение среднего значения TSI между современной
эпохой и эпохами Маундеровского и Шпереровско-
го минимума может достигать 1.80–3.47 Вт/м2, а ве-
роятность того, что долговременные вариации этой
величины не превосходят 1 Вт/м2 (МА), оказывается
незначительной.

Также была оценена возможность того, что средняя
величина TSI в 1700 г. была выше, чем в современ-
ную эпоху – сценарий, который МГЭИК (2021) и Ло-
квуд и Болл (2020) считают возможным. Вероятность
того, что восстановленная в данной работе TSI, сред-
няя за период 1685–1725 гг., была выше средней за

1915–1965 гг., была оценена с помощью статистиче-
ского эксперимента с учетом погрешностей определе-
ния TSI в конце Маундеровского минимума от 0.3 до
0.7 Вт/м2 (см. табл. 2). Во всех случаях она оказалась
менее 10−4. Если же увеличить погрешности вдвое, эта
вероятность достигает 7–9 × 10−3.

ОБСУЖДЕНИЕ И ВЫВОДЫ

Анализ данных о концентрации 10Be в антарктиче-
ском льду показал, что изменения TSI между позд-
ним Маундеровским минимумом и серединой XX в.
могли достигать 1.4–2.7 Вт/м2. Такие колебания сол-
нечной радиации могут вызывать радиационный фор-
синг до 0.47 Вт/м2 и вариации глобальной температу-
ры до 0.3–0.5∘С. Рост TSI после окончания миниму-
ма Шперера мог быть и большим – до 3.4 Вт/м2. Ис-
следование показывает, что даже с учетом сохраняю-
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щихся неопределенностей, данные по бериллию в Ан-
тарктике плохо согласуются с: а) гипотезой о малой
амплитуде вариаций полной солнечной радиации и не
исключают существенных изменений TSI в прошлом;
б) предположением о том, что полная солнечная ра-
диация в 1700 г. могла быть выше современной.

Можно отметить, что Стейнхилбер и др. (2012), вос-
становившие TSI с использованием данных по радио-
углероду и бериллию как в Антарктиде, так и в Грен-
ландии, получили амплитуду ∆TS ILMm

mM = 1.23 Вт/м2,
что также превышает 1.0 Вт/м2. Реконструкция TSI,
проведенная в работе Пенза и др. (2022), выполнен-
ная также с использованием концентраций 14C в коль-
цах деревьев и 10Be во льдах Антарктиды и Гренлан-
дии, дала значительно большее значение ∆TS ILMm

mM =

= 2.5 Вт/м2. В работе Пенза и др. (2024) были по-
лучены значения ∆TS ILMm

mM = 2.2 и ∆TS IES m
Mm =

= 2.3 Вт/м2. Соответствующие радиационные фор-
синги достигают 0.40 Вт/м2. Еще большие значения
получились у Егоровой и др. (2018), которые исполь-
зовали: а) несколько рядов данных о потенциале сол-
нечной модуляции, основанных на космогенных изо-
топах 10Be и 14C; б) модель CHRONOS; в) инстру-
ментальные данные о солнечных пятнах и факелах за
1974–2010 гг., и получили ∆TS ILMm

mM = 4.7–5.8 Вт/м2.
Разница между реконструкциями, полученными с

использованием одной и той же бериллиевой серии,
обусловлена сохраняющимися неопределенностями,
в том числе: а) неопределенностями палеомагнит-
ных данных (см. рис. 1 работы Павон-Карраско и др.
(2018)); б) различием в локальных межзвездных спек-
трах, которое может влиять на расчет скорости обра-
зования 10Be (Хербст и др., 2010); в) различием в моде-
лях переноса 10Be, которое может влиять на концен-
трацию бериллия в полярном льду (Хейккила и др.,
2013; Педро и др., 2012; Адольфи и др., 2023); г) раз-
личием в реконструкциях, основанных на инструмен-
тальных данных и использованных для калибровки.
В немалой степени они связаны с остающимися про-
блемами с фотометрической калибровкой историче-
ских данных по Ca II K и их дальнейшей обработ-
кой. Существенные – почти в два раза – расхожде-
ния, выявившиеся при оценках вариаций TSI, про-
изведенных с использованием одного и того же бе-
риллиевого ряда, указывают на то, что оценка уров-
ня достоверности получаемых результатов термином
“средний” (Михр и др. 2013; МГЭИК, 2021) пока еще
слишком оптимистична. Несмотря на обилие МА-
реконструкций, полученных в последнее время, зна-
чительная неопределенность наших знаний о вариа-
циях TSI в прошлом сохраняется. Полученные в дан-
ной работе результаты свидетельствуют в пользу мне-
ния Шмутца (2021) и Усоскина (2023), отмечавших,
что величина амплитуды вековых вариаций TSI пока
неясна.

Полученные в настоящей работе значения ампли-
туд долговременных вариаций TSI не противоречат

современным теоретическим представлениям о ми-
нимально возможных значениях полной солнечной
радиации. Моделирование локального динамо в трех-
мерной магнитогидродинамике, проведенное в ра-
боте Иео и др. (2020), показало, что при наименее
активном состоянии Солнца TSI не более чем на
2.0 ± 0.7 Вт/м2 слабее, чем в 2019 г. Поскольку в мини-
муме 2019 г. TSI = 1360.3 Вт/м2 (см. Монтиллет и др.,
2022), это означает, что амплитуда долговременных
изменений TSI до 3.4 Вт/м2 не запрещены солнечной
астрофизикой. Полученные значения ∆TS IES m

Mm попа-
дают в этот диапазон, хотя и находятся на самом краю.

Полученные значения ∆TS ILMm
mM и ∆TS IES m

Mm не за-
прещены и современными данными по вариациям
светимости солнцеподобных звезд. Джадж и др. (2020)
недавно проанализировали данные по фотометрии 72
солнцеподобных звезд, полученные в период с 1993
по 2017 г. Они оценили изменение солнечного фор-
синга, воздействующего на атмосферу Земли с 1750 г.,
как ±4.5 Вт/м2. Этот разброс указывает на то, что
25–30 лет фотометрических измерений ограниченно-
го числа звезд еще недостаточно для точной оценки
возможной долговременной изменчивости Солнца.

Полученные в работе результаты указывают на то,
что предположение о малой амплитуде долговремен-
ных вариаций TSI, все более доминирующие в по-
следнее время, пока еще трудно считать надежно до-
казанным. Для прояснения вопроса о том, какова
была амплитуда вековых изменений полной солнеч-
ной радиации в прошлом, необходимы дополнитель-
ные исследования, в том числе: a) получение новых
долговременных реконструкций вариаций TSI в про-
шлом; б) расширение и уточнение инструменталь-
ных спутниковых данных об вариациях TSI; в) даль-
нейшее совершенствование радиационных моделей.
Длительный и тщательный фотометрический мони-
торинг солнцеподобных звезд также может помочь
решить эту проблему.

ПРИЛОЖЕНИЕ
МЕТОДЫ ВОССТАНОВЛЕНИЯ ПОЛНОЙ

СОЛНЕЧНОЙ РАДИАЦИИ

Линейный метод. В этом методе использовался
СМП, рассчитанный по формуле (1) из нормали-
зованной концентрации бериллия. Все полученные
ряды СМП интерполировались ежегодно и сглажи-
вались по 30 годам. Долгосрочные (усредненные за
30 лет) изменения TSI были реконструированы по
формуле

TS I = a + b × Φ̄, (П1)

где Φ̄ – 30-летние средние значения Φ, рассчитанные
на предыдущем шаге.

Значения параметров a и b подбирались так, чтобы
восстановленная при помощи бериллиевого ряда ве-
личина TSI согласовывалась наилучшим образом с ре-
конструкциями (Ванг и Лин, 2021; Пенза и др., 2022;
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Чатзистергос и др., 2024), основанными на данных по
солнечным пятнам и Ca II K. Полученные значения a
лежат в диапазоне 1357.19–1359.78 Вт/м2, b – в диапа-
зоне 0.0020–0.0056 Вт/(м2×МВ). Для ∆TS IXX – сред-
неквадратичного отклонения между TSI, рассчитан-
ной по формуле (П1), и TSI, восстановленной по сол-
нечным пятнам и Ca II K, на интервале с конца XIX в.
до настоящего времени – были получены значения
0.068–0.119 Вт/м2.

Погрешность восстановленной полной солнечной
радиации определялась как сумма:

∆TS I = ∆TS IXX + ∆TS Igeom, (П2)

где ∆TS IXX – среднеквадратичное отклонение между
TSI, рассчитанной по формуле (П1) и TSI, восстанов-
ленной по солнечным пятнам и Ca II K, на интерва-
ле с конца XIX в. до настоящего времени, ∆TS Igeom –
погрешность, связанная с неопределенностью зна-
ний о дипольном моменте Земли в прошлом. Послед-
няя оценивалась как разница между реконструкция-
ми TSI, полученными с применением поправок, сде-
ланных с использованием максимально расходящих-
ся кривых дипольного момента Дженевей и др. (2008)
и Корте и Констэбл (2005) (см. рис. 4 работы Усоскин,
2008).

Нелинейный метод. Этот подход был основан на
упрощенной модели SATIRE-T, развитой в работе Ву
и др. (2018). В рамках этой модели средняя за десяти-
летие спектральная плотность солнечного излучения
F (λ, t) считалась связанной со средними за десятиле-
тие значениями потока открытого магнитного поля
Солнца (opened magnetic flux) соотношением

⟨F (λ, t)⟩ j = aF (λ)ϕopen j + bF (λ)ϕopen j+1 + Fq (λ) , (П3)

где – Fq (λ)плотность излучения невозмущенного
Солнца, а скобки означают усреднение по 10 годам.
В рамках этого подхода сначала были восстановлены
изменения магнитного потока открытых силовых ли-
ний (open magnetic flux), по формуле

ϕopen = a0 + a1 × Φ
γ, (П4)

где ϕopen – в 1014 Вб, Φ в МВ, a0 = 1.5, a1 = 0.01,
γ = 0.97.

Данная формула основана на результатах работ
(Усоскин и др., 2002; Асвестари и Усоскин, 2016). Ко-
эффициенты определялись таким образом, чтобы на
промежутке 1951–2004 гг.ϕopen, рассчитанный по этой
формуле с использованием модуляционного потен-
циала, определенного в работе (Усоскин и др., 2005)
на основе данных нейтронных мониторов, согласо-
вывался бы наилучшим образом с ϕopen, вычислен-
ным в работе Ву и др. (2018). Среднеквадратичное от-
клонение между двумя этими рядами на интервале
1951–2004 гг. составило 0.97 × 1014 Вб для погодичных
значений, и 0.66 × 1014 Вб для средних за десятилетие.

Полученный ряд значений открытого магнитного по-
тока усреднялся и интерполировался по десятилетиям
(временной шаг 10 лет) на промежутке 845–1965 гг. За-
тем полная солнечная радиация вычислялась при по-
мощи несколько модифицированной формулы (П2):

⟨TS I (t)⟩ j = aF
⟨︀
ϕ
′
open

⟩︀
j + bF

⟨︀
ϕ
′
open

⟩︀
j+1 + TS Iq, (П5)

где j – номер соответствующего десятилетнего от-
резка, ϕ′open = ϕopen + ∆ϕ, TS Iq– значение пол-
ной радиации Солнца, находящегося в полностью
невозмущенном состоянии (the quiet-Sun irradiance).
В данной работе она считалась равной минимально-
му значению TSI, наблюдавшемуся в октябре 2014 г.
(TS Iq = 1358.7 Вт/м2). Значения ∆ϕ подбирались
так, чтобы восстановленная при помощи бериллие-
вого ряда величина TSI согласовывалась наилучшим
образом с реконструкциями (Ванг, Лин, 2021; Пен-
за и др., 2022; Чатзистергос и др., 2024), основан-
ными на данных по солнечным пятнам и Ca II K.
Величина bF равнялась aF/1.6, согласно (Ву и др.,
2018). Полученные значения aF лежат в диапазоне
(0.138–0.446) × 10−14 Вт/(м2×Вб), ∆ϕ – в диапазоне
(–3.80–3.65) × 1014 Вб. Погрешность восстановлен-
ной полной солнечной радиации определялась как:

∆TS I = ∆TS IXX + ∆TS Igeom + dTS I/dϕopen × ∆ϕopen,
(П6)

где dTS I/dϕopen × ∆ϕopen – погрешность, связанная с
погрешностью определения потока открытых линий.
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