
ISSN 0320-930X

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ 
ВЕСТНИК

Исследования Солнечной системы

Март - Апрель 2024Том 58, Номер 2
Журналы РАН,  выходящие в свет на русском языке

Р О С С И Й С К А Я   А К А Д Е М И Я  Н А У К

IS
S

N
 0

3
2
0
-9

3
0
X

 А
с
т
р
о
н
о
м
и
ч
е
с
к
и
й
 в
е
с
т
н
и
к
. 
И
с
с
л
е
д
о
в
а
н
и
я
 С
о
л
н
е
ч
н
о
й
 с
и
с
т
е
м
ы

, 
2
0
2
4
, 
т
о
м

 5
8
, 
№

 2

Индекс 41351

Автоматика и телемеханика

Агрохимия

Азия и Африка сегодня

Акустический журнал

Астрономический вестник. Исследования Солнечной системы

Астрономический журнал

Биологические мембраны

Биология внутренних вод

Биология моря

Биоорганическая химия

Биофизика

Биохимия

Ботанический журнал

Вестник Дальневосточного отделения Российской академии наук

Вестник древней истории

Вестник Российской академии наук

Вестник российской сельскохозяйственной науки

Водные ресурсы

Вопросы истории естествознания и техники

Вопросы ихтиологии

Вопросы языкознания

Вулканология и сейсмология

Высокомолекулярные соединения. Серия А

Высокомолекулярные соединения. Серия Б

Высокомолекулярные соединения. Серия С

Генетика

Геология рудных месторождений

Геомагнетизм и аэрономия

Геоморфология и палеогеография

Геотектоника

Геохимия

Геоэкология. Инженерная геология. Гидрогеология. Геокриология

Государство и право

Дефектоскопия

Дифференциальные уравнения

Доклады Российской академии наук. Математика, информатика, 

процессы управления

Доклады Российской академии наук. Науки о жизни

Доклады Российской академии наук. Науки о Земле

Доклады Российской академии наук. Физика, технические науки

Доклады Российской академии наук. Химия, науки о материалах

Журнал аналитической химии

Журнал высшей нервной деятельности им. И.П. Павлова

Журнал вычислительной математики и математической физики

Журнал неорганической химии

Журнал общей биологии

Журнал общей химии

Журнал органической химии

Журнал прикладной химии

Журнал физической химии

Журнал эволюционной биохимии и физиологии

Журнал экспериментальной и теоретической физики

Записки Российского минералогического общества

Зоологический журнал

Известия Российской академии наук. Механика жидкости и газа

Известия Российской академии наук. Механика твердого тела

Известия Российской академии наук. Серия биологическая

Известия Российской академии наук. Серия географическая

Известия Российской академии наук. Серия литературы и языка

Известия Российской академии наук. Серия физическая

Известия Российской академии наук. Теория и системы 

управления

Известия Российской академии наук. Физика атмосферы и океана

Известия Российской академии наук. Энергетика

Известия Русского географического общества

Исследование Земли из Космоса

Кинетика и катализ

Коллоидный журнал

Координационная химия

Космические исследования

Кристаллография

Латинская Америка

Лёд и Снег

Лесоведение

Литология и полезные ископаемые

Мембраны и мембранные технологии

Металлы

Микология и фитопатология

Микробиология

Микроэлектроника

Молекулярная биология

Нейрохимия

Неорганические материалы

Нефтехимия

Новая и новейшая история

Общественные науки и современность

Общество и экономика

Океанология

Онтогенез

Палеонтологический журнал

Паразитология

Петрология

Письма в Астрономический журнал

Письма в Журнал экспериментальной и теоретической физики

Поверхность. Рентгеновские, синхротронные и нейтронные 

исследования

Почвоведение

Приборы и техника эксперимента

Прикладная биохимия и микробиология

Прикладная математика и механика

Проблемы Дальнего Востока

Проблемы машиностроения и надежности машин

Проблемы передачи информации

Программирование

Психологический журнал

Радиационная биология. Радиоэкология

Радиотехника и электроника

Радиохимия

Расплавы

Растительные ресурсы

Российская археология

Российская история

Российская сельскохозяйственная наука

Российский физиологический журнал им. И.М. Сеченова

Русская литература

Русская речь

Сенсорные системы

Славяноведение

Современная Европа

Социологические исследования

Стратиграфия. Геологическая корреляция

США & Канада: экономика, политика, культура

Теоретические основы химической технологии

Теплофизика высоких температур

Успехи современной биологии

Успехи физиологических наук

Физика Земли

Физика и химия стекла

Физика металлов и металловедение

Физика плазмы

Физикохимия поверхности и защита материалов

Физиология растений

Физиология человека

Химическая физика

Химия высоких энергий

Химия твердого топлива

Цитология

Человек

Экология

Экономика и математические методы

Электрохимия

Энтомологическое обозрение

Этнографическое обозрение

Ядерная физика



СОДЕРЖАНИЕ

Том 58, номер 2, 2024

Кратер, образованный ударом КА Луна‑25
А. Т. Базилевский, Б. А. Иванов, В. П. Долгополов	 151

Вариации скорости ветра на верхней границе облаков Венеры над Землей Афродиты  
по многолетним УФ‑наблюдениям VMC/Venus Express И UVI/Akatsuki

М. В. Пацаева, И. В. Хатунцев, Д. В. Титов, Н. И. Игнатьев,  
Л. В. Засова, Д. А. Горинов, А. В. Тюрин	 158

Ударные структуры на Венере как результат разрушения астероидов в атмосфере
В. В. Шувалов, Б. А. Иванов	 175

Одномерная модель вертикального переноса химических составляющих  
в атмосфере Марса вплоть до высот термосферы

Е. О. Киливник, А. С. Петросян, А. А. Федорова, О. И. Кораблев	 188

Влияние экзосферы активного астероида на поляризацию рассеянного света  
и возможности оценки ее свойств из наземных измерений

Е. В. Петрова	 198

Возмущения во вращательной динамике астероида (99942)  
Апофис при его сближении с Землей в 2029 году

К. С. Лобанова, А. В. Мельников	 210

Проявления аномальной диссипации в пылевой плазме в Солнечной системе:  
безатмосферные космические тела

С. И. Попель, Л. М. Зеленый	 222

Потенциально первичные компоненты ксенона в обогащенных наноалмазом  
фракциях метеоритов: новые изотопные составы и фазы носители

А. В. Фисенко, Л. Ф. Семенова, Т. А. Павлова	 241

Анализ акустических волновых явлений в радиационной магнитной гидродинамике
А. В. Колесниченко	 252





АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК, 2024, том 58, № 2, с. 151–157

151

УДК 523.3–834

КРАТЕР, ОБРАЗОВАННЫЙ УДАРОМ КА ЛУНА‑25
© 2024 г.   А. Т. Базилевскийа, *, Б. А. Ивановб, В. П. Долгополовв

а Институт геохимии и аналитической химии им. В.И. Вернадского РАН, Москва, Россия
б Институт динамики геосфер РАН, Москва, Россия

в НПО им. С.А. Лавочкина, Химки, Московская область, Россия
*e‑mail: atbas@geokhi.ru

Поступила в редакцию 14.09.2023 г.
После доработки 04.10.2023 г.

Принята к публикации 20.10.2023 г.

11 августа 2023 г. стартовала автоматическая станция Луна‑25 с задачей совершить посадку в южной 
полярной области Луны и провести исследования грунта и приповерхностной экзосферы. Она бла‑
гополучно долетела до окрестностей Луны и вышла на орбиту ее спутника. Посадка аппарата была 
запланирована на 21 августа. В соответствии с программой полета 19 августа был выдан тормозной 
импульс для формирования предпосадочной орбиты. Но тормозной двигатель проработал дольше, 
чем планировалось, и  аппарат врезался в  лунную поверхность. Команда телевизионной камеры 
LROC КА Lunar Reconnaissance Orbiter, получив от Роскосмоса информацию о  месте крушения 
Луны‑25, провела съемку этого места и 24 августа получила снимок, на котором виден морфологи‑
чески свежий кратер диаметром около 10 м, которого не было на предыдущих снимках этого места. 
В работе описываются региональная топографическая и геологическая характеристики этого места. 
Выполнен фотогеологический анализ LROC- снимков места удара. Сделана оценка ожидаемого 
диаметра кратера, образовавшегося в результате удара Луны‑25. Из нашего рассмотрения следует, 
что описанный в сообщении NASA 10-метровый кратер, по-видимому, действительно образовался 
в результате удара Луны‑25. Его размер соответствует оценкам, рассчитанным по параметрам уда‑
ра. Отсутствие яркого гало выбросов, типичного для очень молодых лунных кратеров, вероятно, 
связано с тем, что удар был относительно низкоскоростным, и в данном случае кратер это, скорее, 
депрессия вдавливания и/или с тем, что находящиеся в аппарате около полутонны неизрасходован‑
ного топлива “запачкали” поверхность около кратера.

Ключевые слова: Луна, полярная область, посадка, орбита, удар, кратер
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ВВЕДЕНИЕ
11  августа 2023 г. с  космодрома Восточный 

стартовала автоматическая станция Луна‑25 с за‑
дачей совершить посадку в южной полярной об‑
ласти Луны и  провести поиск воды и  других ле‑
тучих соединений в полярном реголите, получить 
данные о  его элементном и  изотопном составе, 
а также провести исследования плазменной и пы‑
левой компонент лунной приповерхностной эк‑
зосферы. Это была первая попытка российского 
полета на Луну после КА Луна‑24 в 1976 г. Луна‑25 
благополучно долетела до окрестностей Луны 
и вышла на орбиту ее спутника. На 21 августа бы‑
ла запланирована посадка аппарата. В  соответ‑
ствии с программой полета 19 августа был выдан 
тормозной импульс для формирования предпо‑
садочной эллиптической орбиты. Но тормозной 
двигатель проработал дольше, чем планирова‑
лось, и  аппарат врезался в  лунную поверхность 
(https://tass.ru/kosmos/18546219).

Команда телевизионной камеры LROC 
на Lunar Reconnaissance Orbiter, получив от 
Роскосмоса информацию о  месте крушения 
Луны‑25, провела съемку этого места и 24 авгу‑
ста получила снимок M1447547309R, на котором 
виден морфологически свежий кратер диаме‑
тром около 10 м, которого не было на предыду‑
щих снимках этого места, последний из кото‑
рых был сделан в июне 2022 г. (https://www.nasa.
gov/feature/goddard/2023/lro-luna‑25-impact). 
По-видимому, этот кратер образован в результа‑
те удара КА Луна‑25. В данной статье будет крат‑
ко описано место удара и, примерно зная массу 
и скорость аппарата в момент удара и угол, под 
которым произошел удар, мы выполним оцен‑
ку размера образованного кратера. Если оцен‑
ка совпадет с наблюдаемым размером, это будет 
дополнительным аргументом в пользу того, что 
наблюдаемый на снимке M1447547309R кратер 
образован в результате удара Луны‑25.



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

152	 БАЗИЛЕВСКИЙ и др.	

ВОЗМОЖНОЕ МЕСТО ПАДЕНИЯ
В заявлении NASA США от 31 августа 2023 г. 

сказано, что новый кратер находится в точке с ко‑
ординатами 57.865° ю. ш., 61.360° в. д. на крутом 
(>20°) внутреннем склоне кратера Понтекулан 
G (Pontécoulant G). Это примерно в 400 км севе‑
ро-восточнее планировавшегося места посадки 
Луны‑25 (рис. 1, 2, 3).

На рис. 1–3 видно, что предполагаемое место 
падения Луны‑25 находится в материковой обла‑
сти примерно в 35 км к западу от 90-километрового 

кратера Понтекулан на внутреннем юго-восточ‑
ном склоне кратера Понтекулан G (Pontécoulant 
G) диаметром около 40 км. Fortezzo и др. (2020) 
считают этот кратер вторичным, образованным 
выбросами из ударных бассейнов нектарианско‑
го возраста (подразделение Nbsc). Этот кратер 
наложен на равнину, образованную выбросами 
из тоже нектарианских, но более древних бас‑
сейнов и кратеров (подразделение Ntp). Реголит 
в этом месте по составу должен быть типично ма‑
териковым, похожим на таковой в местах посад‑

Рис. 1. Карта видимого полушария Луны: красная звездочка – ​предполагаемое место падения КА Луна‑25; зеленая 
звездочка – ​планировавшееся место посадки. Фрагмент гипсометрической карты Луны (Гришакина, 2014).
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ки Луны‑20 и Apollo‑16 (см., например, Флорен‑
ский и др., 1981; McKay и др., 1991). Положение 
вновь образованного кратера на крутом (>20°) 
склоне предполагает, что за счет движения мате‑
риала поверхности вниз по склону реголит этого 
места постоянно перемешивается и должен быть 
гранулометрически сравнительно незрелым (см., 

например, Флоренский и др., 1975). Планировав‑
шееся место посадки Луны‑25 находится юго-за‑
паднее места падения на холмистой местности, 
сложенной выбросами из кратеров донектари‑
анского возраста (подразделение pNb). На рис. 4 
показаны фрагменты LROCNAC‑снимков места 
падения Луны‑25.

Рис. 2. Геологическая карта южной полярной области Луны: красная звездочка – ​предполагаемое место падения 
КА Луна‑25; зеленая звездочка – ​планировавшееся место посадки. Фрагмент геологической карты Луны (Fortezzo 
и др., 2020).
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Рис. 3. Место падения КА Луна‑25 (красная звездочка немного ниже центра рисунка) на фрагменте карты LAC128WAC; 
источник: NASA/GSFC/ASU.
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Рис. 4. Предполагаемое место падения КА Луна‑25: (а) – ​снимок, сделанный за три года до падения; (б) – ​снимок, 
сделанный через 5 дней после падения. Источник: https://www.nasa.gov/feature/goddard/2023/lro-luna‑25-impact.
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На рис.  4 видно, что новообразованный кра‑
тер находится на пологоволнистой поверхности 
с  небольшим количеством малых кратеров, что 
типично для сравнительно крутых лунных скло‑
нов. Диаметр наиболее крупного на этом участке 
поверхности кратера около 35 м. У этого кратера 
виден четкий, возвышающийся над окружающей 
поверхностью вал. Снимок M1347915665L, фраг‑
мент которого представлен на рис. 4а, сделан при 
высоте Солнца над горизонтом около 25°. Верх‑
няя часть внутренних склонов, ориентированных 
от Солнца, затенена, что означает, что их крутиз‑
на более 25°. На освещенной части внутренних 
склонов видны бугорки поперечником несколько 
метров, по-видимому, каменные блоки. Эти ха‑
рактеристики позволяют отнести данный кратер 
к морфологическому классу А-АВ, а его возраст 
оценить как не более 2.5  млн лет (Базилевский, 
2015; Basilevsky, 1976).

Новообразованный кратер виден на рис.  4б, 
в  основе которого снимок M1447547309R. Диа‑
метр этого кратера около 10 м. Данные о харак‑
теристиках снимка M1447547309R еще не опу‑
бликованы. Но очевидно, что Солнце в  момент 
съемки M1447547309R было несколько выше, 
чем при съемке M1347915665L. Это следует из 
того, что тень внутри 35-метрового кратера на 

рис.  4б немного короче, чем на рис 4а, а  свет‑
лый ореол выбросов вокруг 10-метрового кра‑
тера в  северо-западном углу рассматриваемого 
участка на рис. 4б ярче и больше, чем на рис. 4а. 
Важно отметить, что у кратера, который, возмож‑
но, образован в результате удара Луны‑25 и кото‑
рый, конечно, моложе упомянутого кратера, в се‑
веро-западном углу рассматриваемого участка 
светлого ореола почти нет. Виден лишь светлый 
выброс с  юго-западной стороны кратера  – ​при‑
мерно вниз по склону.

ОЦЕНКА РАЗМЕРОВ КРАТЕРА, 
ОБРАЗОВАННОГО УДАРОМ КА ЛУНА‑25
Общая теория оценок размеров кратера в лун‑

ном реголите по параметрам удара описана в об‑
зоре (Werner and Ivanov, 2015). В этом обзоре на 
рис. 2а собраны основные данные по лаборатор‑
ным ударным кратерам в сухом песке (хороший 
аналог лунного реголита для кратеров больше 
~5 м в диаметре). Там же даны ссылки на основ‑
ные публикации по законам подобия. Для по‑
строения приведенных размеров кратеров мы 
должны предположить скорость удара, наклон 
траектории, массу и  плотность (массу и  объем) 
ударника.

Рис. 5. КА Луна‑25 в сборочном цехе. Снимок Роскосмоса. Источник: https://www.aex.ru/news/2023/7/18/259700/.
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По данным НПО им. С.А.  Лавочкина, по‑
садочный блок КА Луна‑25 имел массу 1605  кг 
в заправленном виде (1000 кг из них – ​топливо), 
а  удар произошел под углом 45°. Если аппарат 
до удара израсходовал лишь часть топлива, то, 
по экспертным оценкам НПО, его масса снизи‑
лась до 800–1000 кг, если допустить полное рас‑
ходование  – ​масса при ударе может быть всего 
~600 кг. Размеры (“средняя плотность”) аппарата 
могут быть оценены по фотографии ТАСС, сде‑
ланной в сборочном цехе (рис. 5). Максимальную 
скорость удара можно считать такой же, как для 
взлетных моделей КА Apollo‑12, –14, –15, и при‑
близительно равной 1.7  км/с (Whitaker, 1972). 
Минимально возможную скорость примем рав‑
ной 1 км/с.

Считая рост человека за 1.8 м, получим грубую 
оценку формы аппарата как цилиндра диаметром 
1.8 м и высотой 2 м (объем ~5 м3). При таком объ‑
еме средняя плотность конструкции оценивается 
в 0.16–0.2 г/см3. Для сравнения средняя плотность 
других КА, образовавших кратеры в  реголите 
Луны, оцениваются как: КА Ranger  – ​0.2 г/см3, 
ракета Saturn SIVB  – ​0.027 г/см3, взлетный мо‑
дуль КА Apollo (–12, –14, –15) – ​0.05 г/см3, КА 
GRAIL – ​0.13–0.16 г/см3.

Тогда можно нанести оценки параметров по‑
добия π2 и πD на единый график, на который на‑

несены и оценки по Луне‑25, считая, что диаметр 
кратера, образованный в результате ее удара, ра‑
вен 10 м (рис. 6).

Таким образом, приведенный в  сообщении 
NASA и  измеренный на снимке M1447547309R 
размер кратера (около 10 м) близок к тренду для 
кратеров, образованных другими КА со схожей 
“пустотелой” структурой (Rajšić и др., 2021). Су‑
дя по соответствию ранее опубликованным дан‑
ным о кратерах от падения на Луну пустотелых 
фрагментов космических аппаратов, наиболее 
подходящим представляется образование крате‑
ра значительно заторможенным КА с полностью 
израсходованным запасом топлива. Подтвер‑
дить или отвергнуть такой вывод можно будет 
после опубликования более полных данных те‑
леметрии и проведения дополнительных иссле‑
дований.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Из приведенного выше рассмотрения следу‑

ет, что описанный в сообщении NASA от 31 ав‑
густа 10-метровый кратер, показанный на рис 
4б, может быть образован ударом Луны‑25. Его 
размер находится на краю интервала оценок, 
сделанных по законам подобия для ударов в лун‑
ный реголит. Отсутствие яркого гало выбросов, 
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Рис. 6. Приведенные параметры кратеров в лунном реголите, образованных в результате падения КА, в сравнении с ла‑
бораторными опытами в сухом песке. Два фиолетовых значка для Луны‑25 означают две комбинации величин массы 
и скорости удара: 1–600 кг и 1 км/с; 2–1000 кг и 1.7 км/с). Данные по искусственным кратерам взяты из (Whitaker, 
1972; Plescia и др., 2016) и c сайта NASA (https://moon.nasa.gov/resources/32/grail-impact-sites/; https://www.nasa.gov/
content/goddard/nasa-s-lro-spacecraft-captures-images-of-ladee-s-impact-crater).
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типичного для очень молодых лунных крате‑
ров, вероятно, связано с  тем, что удар был от‑
носительно низкоскоростным, и  в  данном слу‑
чае кратер это скорее депрессия вдавливания, и/
или с тем, что, возможно, оставшиеся в аппарате 
около полутонны топлива “запачкали” поверх‑
ность около кратера.

Авторы признательны П.Д. Писаренко за по‑
мощь в работе.

Работа была финансово поддержана грантом 
Российского научного фонда № 21–17–00035:

Оценка темпов экзогенного обновления по‑
верхности Луны (для А.Т. Базилевского).
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Серии последовательных УФ‑изображений (365 нм) облачного покрова Венеры позволяют иссле‑
довать динамику мезосферы. Беспрецедентный по продолжительности ряд таких изображений по‑
лучен камерами VMC на борту космического аппарата (КА) Venus Express (ESA) и UVI на борту КА 
Akatsuki (JAXA) c 2006 по 2022 гг. На 10° ю. ш. наблюдаются долговременные изменения средней 
зональной и меридиональной скоростей ветра с периодом 12.5 ± 0.5 лет. Анализ поведения среднего 
зонального ветра около полудня 12 ± 1 ч. при фазовых углах 60°–90° в ограниченные по времени ин‑
тервалы наблюдения показывает, что вблизи минимума долгопериодической зависимости тормо‑
жение горизонтального потока наблюдается над областью Овды, наиболее высокой частью Земли 
Афродиты, как для VMC, так и для UVI. И наоборот, ускорение наблюдается над областью Овды 
вблизи максимума долгопериодической зависимости. Рассматриваемые долготные вариации зо‑
нальной скорости простираются от экватора до средних широт (0°–40°). Меридиональная скорость 
показывает долготные вариации, связанные с рельефом подстилающей поверхности, вне зависи‑
мости от того, торможение или ускорение горизонтального потока наблюдается над высокогорной 
частью Земли Афродиты.

Ключевые слова: Венера, циркуляция атмосферы Венеры, гравитационные волны в атмосфере
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1	Доклад “Influence of the underlying surface on the zonal and meridional speed at the cloud top level near noon from VMC/Venus 
Express and UVI/Akatsuki images” сделан на The Fourteenth Moscow Solar System Symposium (14M-S3), Space Research Institute 
(IKI), Moscow, Russia, October 09–13, 2023.

ВВЕДЕНИЕ
УФ‑изображения (365 нм) облачного покро‑

ва Венеры, полученные камерой VMC на КА 
Venus Express Европейского космического агент‑
ства (ESA) (Titov и др., 2006; Svedhem и др., 2009) 
с 2006 по 2013 гг. и камерой UVI на КА Akatsuki 
Японского аэрокосмического агентства (JAXA) 
(Nakamura и  др., 2016) с  2015 г. по настоящее 
время, предоставили уникальную возможность 
почти непрерывного исследования динамики 
атмосферы планеты на уровне верхней границы 
облачного слоя (70 ± 2 км). КА Venus Express ра‑
ботал на высокоэллиптической полярной орбите 
с перицентром вблизи северного полюса Венеры, 
поэтому для измерений скорости горизонтально‑
го потока было доступно только южное полуша‑
рие планеты. КА Akatsuki, имея высокоэллипти‑

ческую экваториальную орбиту, наблюдает оба 
полушария планеты, что позволяет сравнить ско‑
рости ветра в южных широтах для обеих миссий.

На основе анализа УФ‑изображений, полу‑
ченных VMC с 2006 по 2012 гг., Khatuntsev и др. 
(2013) обнаружили рост средней зональной ско‑
рости ветра на верхней границе облачного слоя 
в экваториальных широтах. Анализ изображений, 
полученных UVI, напротив, показал уменьшение 
средней зональной скорости. Суммарно по дан‑
ным обеих миссий были выявлены долговремен‑
ные квазипериодические изменения средней ско‑
рости ветра с периодом 12.5 ± 0.5 года (Khatuntsev 
и др., 2022).

Анализ результатов, полученных визуальным 
методом по УФ‑изображениям южного полуша‑
рия Венеры при наблюдениях с VMC (Khatuntsev 
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и  др., 2013), позволил установить корреляцию 
скорости зонального ветра с  рельефом подсти‑
лающей поверхности в  широтном интервале 
10° ± 5° ю. ш. (Bertaux и др., 2016). Было показано, 
что расположение минимума средней скорости 
зонального ветра коррелирует с возвышенностя‑
ми на западе Земли Афродиты (область Овды), 
обширным “материковым” массивом, прости‑
рающимся вдоль параллели 10° ± 30° ю. ш. от 50° 
до 210° в. д. Следуя Lindzen (1981) и Young и др. 
(1987), Bertaux и др. (2016) объяснили замедление 
зонального потока воздействием гравитацион‑
ных волн, возникающих при обтекании препят‑
ствия горизонтальным потоком у  поверхности, 
с их последующим распространением вверх и пе‑
редачей момента зональному потоку. Было вы‑
сказано предположение, что средняя зональная 
скорость увеличилась за время миссии в  связи 
с тем, что долгота подспутниковой точки медлен‑
но дрейфовала от орбиты к  орбите на запад, от 
горной области Овда к низменности.

Patsaeva и др. (2019) подтвердили зависимость 
зональной компоненты скорости ветра от ре‑
льефа подстилающей поверхности, а  также об‑
наружили зависимость положения минимума 
зональной скорости от местного времени. Ав‑
торы использовали скорости ветра, полученные 
автоматизированным методом по изображени‑
ям VMC (Khatuntsev и  др., 2013; Patsaeva и  др., 
2015). Вместе с  тем, анализируя скорости ветра, 
полученные по УФ‑изображениям UVI с декабря 
2015 г. по март 2017 г., Horinouchi и др. (2018), на‑
оборот, обнаружили увеличение средней зональ‑
ной скорости ветра над областью Овды, и, таким 
образом, поставили под сомнение влияние релье‑
фа подстилающей поверхности на динамику ат‑
мосферы на верхней границе облаков Венеры.

В данной статье рассматриваются изменения 
зависимости средней скорости ветра от долго‑
ты на верхней границе облаков в  экваториаль‑
ных широтах с 2006 по 2022 гг. для ограниченных 
по времени интервалов измерений. Долготные 
вариации зональной скорости исследовались 
в  широтной полосе 10° ± 5°  ю.  ш., соответству‑
ющей наибольшей высоте области Овда. Также 
рассмотрены долготно-широтные вариации зо‑
нальной и меридиональной компонент скорости 
ветра в зависимости от фазы 12.5-летнего цикла. 
Чтобы фиксировать солнечно-связанные вариа‑
ции скорости горизонтального потока, интервал 
местного времени был ограничен диапазоном 
от 11 до 13 ч. Из-за особенностей орбиты Venus 
Express подавляющая часть векторов скорости 
в  экваториальной области, полученных по изо‑
бражениям VMC, имеет фазовые углы в  интер‑
вале от 60° до 90°. Для того, чтобы исключить 
возможную зависимость зональной скорости от 

фазового угла, выборка векторов, полученных по 
изображениям UVI, также была ограничена дан‑
ным интервалом.

ИСПОЛЬЗОВАННЫЕ НАБОРЫ 
ДАННЫХ

В работе проанализированы единичные векто‑
ры скорости ветра, полученные по изображени‑
ям камеры VMC/Venus Express (Markiewicz и др., 
2007; Titov и  др., 2012) и  камеры UVI/Akatsuki 
(Nakamura и  др., 2016; Yamazaki и  др., 2018) ав‑
томатизированным методом на дневной стороне 
Венеры в УФ‑канале 365 ± 20 нм.

КА Venus Express находился на высокоэл‑
липтической полярной орбите Венеры с  апре‑
ля 2006 г. по январь 2015 г. с высотой апоцентра 
63000  км и  перицентром, близким к  северному 
полюсу, с высотой 250–350 км. Период обраще‑
ния составлял около 24 ч. (Svedhem и др., 2009). 
Для получения векторов скорости ветра исполь‑
зовались изображения, полученные с  восходя‑
щей ветви орбиты с разрешением от 50 до 10 км 
на пиксель. Оригинальные данные (изображения 
с соответствующей геометрией наблюдения) до‑
ступны онлайн в  архиве ESA (Planetary Science 
Archive (PSA), https://archives.esac.esa.int/psa/ftp/
VENUS-EXPRESS/VMC/). Методика получения 
векторов скорости по смещению деталей облач‑
ного покрова автоматизированным методом по 
паре последовательных УФ‑изображений опи‑
сана в  (Khatuntsev и  др., 2013) и  (Patsaeva и  др., 
2015).

За весь период работы КА Venus Express на ор‑
бите VMC построила изображения более чем для 
3000 орбит, примерно половина из которых бы‑
ла получена на дневной стороне и пригодна для 
отслеживания перемещения деталей облачно‑
го покрова в  УФ‑канале. Часть изображений не 
могла быть использована из-за большого коли‑
чества дефектов и  проблем, связанных с  точно‑
стью баллистики. По оставшимся изображениям 
были получены векторные поля. Чтобы избежать 
ошибок в интерпретации результатов, для наше‑
го предыдущего исследования долготной зависи‑
мости зональной скорости (Patsaeva и  др., 2019) 
были отобраны орбиты, для которых удалось по‑
лучить максимально полное долготно-широтное 
покрытие. Данная выборка состояла из 262 ор‑
бит и  являлась неравномерной по времени. Ка‑
чество изображений во второй половине миссии 
ухудшалось, поэтому 2/3 отобранных орбит было 
сосредоточено в первой половине миссии. Мень‑
шее количество и более низкое качество изобра‑
жений во второй половине миссии привели к худ‑
шему пространственному покрытию векторами 
скорости, особенно в  низких и  экваториальных 



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

160	 ПАЦАЕВА и др.	

широтах. В  частности, покрытие высокогорной 
области Земли Афродиты оказалось заметно ху‑
же, чем у окружающих областей.

В данном исследовании, аналогично (Khatunt‑
sev и др., 2022), к рассмотрению были привлече‑
ны дополнительные орбиты, не имеющие пол‑
ноценного долготно-широтного покрытия, что 
позволило увеличить общее количество орбит 
приблизительно вдвое (см. Khatuntsev и др., 2022, 
Supplementary Materials, Table s1). В итоге это пре‑
доставило возможность исследовать долготную 
зависимость зональной скорости в экваториаль‑
ных широтах вблизи полудня 12 ± 1 ч. для огра‑
ниченных по времени интервалов на протяжении 
всего времени миссии Venus Express.

КА Akatsuki находится на высокоэллиптиче‑
ской экваториальной орбите (наклонение ме‑
нее 10°) с периодом 10.5 земных суток с декабря 
2015 г. (Nakamura и  др., 2016). Таким образом, 
для изучения доступны оба полушария Венеры: 
северное и южное. Высота в апоцентре составля‑
ет ~375000 км, в перицентре ~65000 км. Для обра‑
ботки использовались изображения с разрешени‑
ем от 13 до 78 км/пиксель. Калиброванная версия 
УФ‑изображений (365 нм) VCO-V-UVI‑3-CDR 
(Murakami и др., 2017) и соответствующая геоме‑
трия версии 3х (Murakami и др., 2018) доступны 
на сайте JAXA (JAXA, Akatsuki Ultraviolet Imager 
(UVI) Data Archive, https://darts.isas.jaxa.jp/planet/
project/akatsuki/uvi.html.en). Хотя версия геоме‑
трии 3х учитывала несовпадение реального и рас‑
четного положений лимба, не всегда эта кор‑
рекция была успешной. Поэтому мы визуально 
контролировали совпадение лимбов для изобра‑
жений с  наилучшим разрешением, полученных 
со сравнительно близкого расстояния. В  случае 
несовпадения лимбов изображение отбрасыва‑
лось.

Как было отмечено в (Khatuntsev и др., 2022), 
в  отличие от УФ‑изображений, полученных 
VMC, на УФ‑изображениях, полученных UVI, 
была усилена контрастность деталей облачно‑
го покрова. Коррекция яркости каждого пик‑
селя выполнялась с  учетом закона Миннарта 
(Minnaert, 1941; Limaye, Suomi, 1977; Limaye 1984) 
и  последующим применением 2D‑wavelet филь‑
тра. Для 2D‑wavelet фильтрации использовалось 
программное обеспечение RegiStax (http://www.
astronomie.be/registax/) (Berrevoets и  др., 2012; 
Lim и  др., 2004). Усиление контраста УФ‑изо‑
бражений позволяет увеличить количество по‑
лучаемых векторов скорости ветра и  улучшить 
долготно-широтное покрытие. В связи с низким 
уровнем контрастности изображений данная ме‑
тодика ранее использовалась нами для изображе‑
ний в  ближнем ИК- (965 нм) (Khatuntsev и  др., 
2017) и видимом (513 нм) (Khatuntsev и др., 2022) 

каналах камеры VMC, а также для изображений 
ночной стороны, полученных VIRTIS-M в канале 
1.74 мкм (Gorinov и др., 2021).

Для определения векторов скорости по изобра‑
жениям, полученным UVI, был использован тот 
же автоматизированный метод, что и  для VMC. 
В  соответствии с  ранее разработанным алгорит‑
мом, изображения, полученные в течение суток, 
были разделены на пары с временным интервалом 
2–4 ч. Для интерполяции изображений в паре на 
единую долготно-широтную сетку был использо‑
ван шаг 0.7° и 0.5° в  зависимости от расстояния 
до апоцентра. Область корреляции, которая вы‑
биралась на более раннем по времени изображе‑
нии в  паре, имела размер 15°×15° и  15°×10° со‑
ответственно. Согласно разработанной методике, 
каждая выбранная область данного изображения 
сравнивалась со всеми возможными областями 
того же размера на втором изображении в  паре 
посредством расчета корреляционной функции. 
Каждая следующая исследуемая область на пер‑
вом изображении выбиралась со смещением 2.5° 
относительно предыдущей, что увеличило ко‑
личество результатов по сравнению с  VMC, где 
величина смещения составляла 5°. Полученные 
корреляционные функции фильтровались по ве‑
личине корреляционного максимума и  в  зави‑
симости от качества корреляционной функции. 
В  большинстве случаев учитывались функции, 
для которых величина корреляционного макси‑
мума превышала 0.7. В  отдельных случаях, при 
недостаточном долготно-широтном покрытии 
векторами скорости, полученном за сутки, эта ве‑
личина могла снижаться до 0.6. Таким образом, 
критерий отбора корреляционных функций по 
величине корреляционного максимума для UVI 
был ослаблен по сравнению с VMC, где данный 
критерий был равен или превышал 0.8. Высокое 
качество изображений, полученных UVI, вместе 
с усилением контраста позволило получить кор‑
реляционные функции с  хорошо выделенным 
пиком. Дополнительно использовались огра‑
ничения для зональной (u) и  меридиональной 
(v) скоростей: –250 м/с <u <0 м/с, –50 м/с < v < 
+50  м/с, |u/v| ≥ 3.5. Местное время находилось 
в интервале от 7 до 17.5 ч.

Количество векторов скорости за сутки зави‑
село от доступного для исследования интервала 
по местному времени и наблюдаемого диапазона 
широт, и варьировалось в среднем от нескольких 
сотен до ~10 тысяч. В связи с полярной орбитой 
КА Venus Express подавляющая часть векторов 
скорости, полученных в  экваториальной обла‑
сти по изображениям VMC, находится в  интер‑
вале фазовых углов от 60° до 90°. Таким образом, 
при сравнении с результатами, полученными по 
изображениям VMC, результаты, полученные 
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по изображениям UVI, также были ограниче‑
ны данным интервалом. В  этом случае количе‑
ство векторов сравнимо по величине для обеих 
миссий и составляет ~5000 для VMC и ~6000 для 
UVI. Долготное покрытие измерениями, выпол‑
ненными с  2006 по 2022 гг., в  широтной полосе 
10° ± 5° ю. ш., соответствующей наибольшей вы‑
соте Земли Афродиты, представлено на рис. 1.

Так же, как и для VMC, долготная зависимость 
скорости для UVI исследовалась вблизи полудня 
12 ± 1ч. Основной список орбит КА Akatsuki, на 
которых основаны исследования, можно найти 
в (Khatuntsev и др., 2022, Supplementary Materials, 
Table s2). В данном исследовании использованы 
дополнительные орбиты, относящиеся к первому 
и  последнему венерианским годам наблюдений 
с UVI (№№ 1, 190, 191, 192, 193, 194, 195, 196, 197, 
198, 199).

РЕЗУЛЬТАТЫ

Вариации средней зональной скорости 
в широтной полосе 10° ± 5° ю. ш.

В  (Khatuntsev и  др., 2022) были исследованы 
долговременные вариации средней зональной 
и  меридиональной скоростей ветра в  околопо‑
луденное время с 2006 по 2021 гг. для параллели 
20° ± 2.5°  ю.  ш. При помощи метода Лафлера–
Кинмана (Lafler, Kinman, 1965) была обнаружена 
периодичность с периодом 12.5 ± 0.5 земных года. 
Амплитуда аппроксимирующей синусоиды для 
зональной компоненты составила 10.0 ± 1.6  м/с 

относительно среднего –98.6 ± 1.3  м/с. Перио‑
дичность демонстрировала и  меридиональная 
компонента. В (Khatuntsev и др., 2022) ограниче‑
ния по фазовому углу для данных UVI не учиты‑
вались.

На рис.  2 представлены долговременные ва‑
риации средней зональной и  меридиональной 
скоростей с  2006 по 2022 гг. в  широтной полосе 
10° ± 5°  ю.  ш. в  околополуденное время 12 ± 1 ч 
и с ограничением по фазовому углу 60°–90°, по‑
лученные автоматизированным методом по на‑
блюдениям с  VMC на Venus Express и  с  UVI на 
Akatsuki. Для зональной компоненты знак “–” 
указывает на направление потока с  востока на 
запад (ретроградная суперротация), для мериди‑
ональной компоненты “+” – ​смещение к северу, 
“–” – ​смещение к югу вдоль меридиана. Каждая 
точка на графике является результатом усредне‑
ния по венерианскому году (224.7 суток) в  рас‑
сматриваемой широтной полосе. При указанных 
ограничениях первый и последний годы наблю‑
дений с VMC представлены сравнительно малым 
количеством результатов. Первый год наблюде‑
ний с UVI является результатом усреднения толь‑
ко за двое земных суток. Анализ на периодичность, 
аналогичный представленному в  (Khatuntsev 
и др., 2022), также обнаружил период 12.5 ± 0.5 го‑
да. На рис.  2 показаны аппроксимирующие си‑
нусоиды средней зональной и  средней мериди‑
ональной компонент скорости ветра. Зональная 
компонента имеет амплитуду 10.6 ± 1.0 м/с отно‑
сительно среднего –98.9 ± 0.7  м/с, при этом ам‑
плитуда меридиональной компоненты составляет 
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Рис. 1. Долготное покрытие измерениями (векторами скорости ветра) с 2006 по 2022 гг. в широтной полосе 10° ± 5° 
ю. ш. около полудня 12 ± 1 ч. для фазового угла 60°–90°. Синими кружками обозначены измерения с VMC, зелеными 
квадратиками – ​с UVI.
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3.4 ± 0.4 м/с относительно среднего –0.8 ± 0.3 м/с. 
Некоторые возможные причины существования 
долговременной квазипериодичности, такие как 
периодические изменения в состоянии атмосфе‑
ры и  периодические изменения солнечной ак‑
тивности, были рассмотрены нами в (Khatuntsev 
и др., 2022).

Зависимость зонального потока от долготы
Bertaux и др. (2016), используя векторы зональ‑

ной скорости, полученные визуальным методом 
(Khatuntsev и  др., 2013), исследовали долготную 
зависимость зональной скорости в широтной по‑
лосе 10° ± 5° ю. ш., соответствующей максималь‑
ным высотам Земли Афродиты (область Овды). 
Было обнаружено торможение зонального по‑
тока, коррелирующее с  рельефом поверхности. 
Авторы объяснили данное явление генерируе‑
мыми высокогорьями гравитационными волна‑
ми, которые переносят момент к верхней границе 
облаков (70 ± 2 км), чем и замедляют зональный 

поток. Увеличение средней зональной скорости 
за время миссии Venus Express было объяснено 
уменьшением наблюдаемой средней высоты по‑
верхности, которое возникало из-за последова‑
тельного смещения планеты по долготе под орби‑
тальным аппаратом. Недостаточное количество 
оценок скорости ветра во второй половине мис‑
сии не позволило исследовать этот вопрос более 
подробно.

Рассматриваемый в данной работе расширен‑
ный набор данных для VMC, совместно с данны‑
ми для UVI предоставил возможность исследовать 
долготную зависимость зональной скорости в эк‑
ваториальных широтах для ограниченных интер‑
валов 12.5-летней зависимости, представленной 
на рис. 2. На рис. 3 (а, в, д, ж) показаны долготные 
вариации средней зональной скорости для VMC 
и UVI в широтной полосе 10° ± 5° ю. ш. около по‑
лудня 12 ± 1 ч для фазового угла 60°–90°. Рис.  3 
(б, г, е, з) представляет долготные вариации оста‑
точного ряда u–u12.5 зональной скорости после 
вычитания синусоиды (см. Результаты, Вариации 
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Рис. 2. Долговременные вариации средней (а) зональной и (б) меридиональной скоростей ветра, полученные по изо‑
бражениям VMC (синий) и UVI (зеленый) на широте 10° ± 5° ю. ш. Каждая точка является результатом усреднения по 
венерианскому году. Вертикальными отрезками обозначен доверительный интервал 99.6% (3σx ). Светло-голубая 
и  светло-зеленая области соответствуют стандартному отклонению σ. Аппроксимирующие синусоиды отмечены 
красной пунктирной линией.
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Рис. 3. Долготные вариации средней зональной скорости ветра, усредненные за временные интервалы, соответствую‑
щие шести венерианским годам и полученные по изображениям VMC ((а) и (в)) и UVI ((д) и (ж)) в широтной полосе 
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((б) и (г)) и UVI ((е) и (з)). Ошибка соответствует 99.6% доверительному интервалу (3σx ). Светло-голубая и светло-
зеленая области соответствуют стандартному отклонению σ. Средняя высота рельефа поверхности в той же широтной 
полосе показана черной кривой.
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средней зональной скорости в  широтной поло‑
се 10° ± 5° ю. ш.) и показывает, что зависимость 
зональной скорости от долготы сохраняется во 
всех случаях. Каждая кривая как для VMC, так 
и  для UVI является результатом усреднения по 
шести венерианским годам: 2007–2010 (рис. 3а, 
3б), 2010–2013 (рис. 3в, 3г), 2016–2019 (рис. 3д, 
3е), 2017–2020 (рис. 3ж, 3з). Данный временной 
интервал усреднения выбран, чтобы обеспечить 
полное долготное покрытие внутри него. На оси 
абсцисс отмечено 1.5 полных долготных интер‑
вала (540°) для лучшей визуализации. В  случае 
VMC величина временного интервала связана 
с  долготным перемещением подспутниковой 
точки за время миссии Venus Express. Данный 
интервал позволяет в среднем сравнить поведе‑
ние зональной скорости в первой и второй поло‑
вине миссии и проследить во времени эволюцию 
минимума зональной скорости. При увеличении 
по абсолютной величине средней зональной 
скорости в  восходящей части долгопериодиче‑
ской зависимости (VMC) минимум средней зо‑
нальной скорости над наиболее высокой частью 

Земли Афродиты (рис.  3а) сменяется максиму‑
мом (рис. 3в). Несмотря на то, что в случае UVI 
временные интервалы перекрываются на 4 года, 
рассматриваемые долготные вариации также по‑
зволяют обнаружить изменение долготной зави‑
симости. При уменьшении по абсолютной вели‑
чине средней зональной скорости в нисходящей 
части долгопериодической зависимости (UVI) 
наблюдаемый максимум зональной скорости на 
долготной кривой (рис. 3д) сменяется миниму‑
мом (рис. 3ж).

Как в случае VMC, так и в случае UVI увели‑
чение зональной скорости над областями Овды 
и  Тефии было обнаружено вблизи максимума 
долгопериодической зависимости. Амплитуда 
долготных вариаций зональной скорости выше 
для VMC. Разница между максимумом и  мини‑
мумом долготных вариаций остаточного ряда 
зональной скорости составляет около 15 м/с для 
VMC и около 10 м/с для UVI (рис. 3б, 3г, 3е, 3з).

Зависимость скорости горизонтального по‑
тока от долготы наглядно можно продемон‑
стрировать, если ввести дополнительную се‑
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Рис. 4. Долгопериодические вариации зональной (а) и меридиональной (б) компонент средней скорости горизонталь‑
ного потока на широте 10° ± 5° ю. ш. над возвышенностью (черный цвет) и низменностью (красный цвет). Каждая 
точка является результатом усреднения по венерианскому году. Ошибка соответствует доверительному интервалу 
99.6% (3σx ). Пунктиром обозначены синусоиды с периодом 12.5 ± 0.5 лет.
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лекцию данных по этому параметру. Были 
выбраны две тестовые площадки: над областью 
Овды (10° ± 5° ю. ш., 60°–120° в. д.), где наблю‑
дается максимальное торможение горизонталь‑
ного потока, и  над низменностью, соответству‑
ющей равнинам Навки и Тинатин (10° ± 5° ю. ш., 
330°–30° в.  д.) (см. долготный профиль релье‑
фа поверхности, например, на рис.  3). Макси‑
мальный перепад высот между рассматривае‑
мыми долготами составляет около 4.5  км, что 
соответствует, согласно модели атмосферы Ве‑
неры VIRA (Seiff и др., 1985), разнице давлений 
23.4 бар (от 92.1 бар у поверхности до 68.7 бар на 
высоте 4.5 км). Выборка единичных измерений, 
используемая в данной работе, построенная для 
местного времени 12 ± 1 ч. и фазового угла 60°–
90°, позволяет исследовать долговременные ва‑
риации над этими площадками (рис.  4). Общее 
число точек, полученных усреднением по ве‑
нерианскому году при использовании тестовых 
площадок, сократилось из-за недостаточного 
покрытия наблюдениями. По этой же причине 
у  некоторых точек возросли ошибки среднего. 
По обоим наборам данных были проведены ап‑
проксимирующие синусоиды, аналогичные 
представленным на рис. 2 и соответствующие пе‑
риоду 12.5 ± 0.5 лет. Над областью Овды ампли‑
туды синусоид для зональной и меридиональной 
компонент увеличились относительно показа‑
телей средних синусоид (см. Результаты, Вариа‑
ции средней зональной скорости в широтной полосе 
10° ± 5°  ю.  ш.). Для зональной скорости наблю‑
дается увеличение до 16.7 ± 2.4 м/с при среднем 
значении скорости –101.2 ± 1.9 м/с, для мериди‑
ональной скорости наблюдается увеличение до 
5.3 ± 1.4 м/с при среднем +1.6 ± 1.1 м/с. При этом 
над низиной наблюдается уменьшение амплиту‑
ды: для зональной компоненты до 9.7 ± 4.5  м/с 
при среднем –99.5 ± 3.2  м/с, для меридиональ‑
ной до 1.6 ± 0.7 м/с при среднем –1.0 ± 0.7 м/с.

Несмотря на возросшую погрешность, можно 
сделать вывод о том, что высокогорные участки 

поверхности оказывают более значительное воз‑
действие на долговременные квазипериодиче‑
ские вариации поля скоростей у верхней грани‑
цы облаков.

Долготно-широтная зависимость 
зональной скорости

Изменение зональной скорости, наблюдае‑
мое над Землей Афродиты (рис.  3), не ограни‑
чивается широтной полосой 10° ± 5°  ю.  ш. На 
рис.  5 показаны долготно-широтные вариации 
зональной скорости, усредненные за шесть пер‑
вых и шесть последних венерианских лет наблю‑
дений с VMC, а также за шесть первых и шесть 
последних лет наблюдений с UVI. Шестилетние 
интервалы соответствуют представленным на 
рис. 3 и в случае UVI перекрываются на 4 вене‑
рианских года. Для VMC (рис. 5а, 5б) представ‑
лены широты только южного полушария, для 
UVI (рис. 5в, 5г) – ​как южного, так и северного. 
В связи с тем, что долготные вариации зональ‑
ной скорости сохраняются для остаточного ря‑
да, последующее исследование проводилось для 
данных без вычитания синусоиды. В каждом из 
рассматриваемых случаев область минимума 
(рис.  5а, 5г) и  максимума (рис.  5б, 5в) прости‑
рается от экватора до средних широт, прибли‑
зительно до 40°. Низкая зональная скорость на 
долготах 30°–180° в.  д. в  начале миссии Venus 
Express (рис.  5а) сменяется высокой во второй 
половине наблюдений с VMC (рис. 5б). На про‑
странственном распределении для первых шести 
лет наблюдений с UVI на долготах от 30° до 180° 
в. д. наблюдается область максимума зональной 
скорости (рис. 5в). Область максимума содержит 
область относительно более низкой зональной 
скорости, которая расширяется по мере при‑
ближения к минимуму долгопериодической за‑
висимости, распространяясь до средних широт 
(рис. 5г). Данная область относительного мини‑
мума зональной скорости, свидетельствующая 
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Рис. 5. Пространственное распределение средней зональной скорости ветра, усредненное за временные промежутки 
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о торможении потока, остается локализованной 
приблизительно на 75° в. д., т. е. близко к обла‑
сти Овды, являющейся максимальной возвы‑
шенностью западной части Земли Афродиты 
(рис. 3, черная кривая). Таким образом, присут‑
ствие данной области торможения даже во время 
ускорения горизонтального потока над высоко‑
горьем свидетельствует о  сохранении влияния 
области Овды в  доступный для исследования 
временной период.

По данным UVI вблизи максимума долгопе‑
риодической зависимости (рис.  5в) увеличение 
зональной компоненты (ускорение) наблюдает‑
ся не только на долготах, соответствующих наи‑
более высокогорным областям Земли Афродиты 
(60°–140° в.  д.), но и  около 270°–300° в.  д., где 
с  севера на юг расположена цепь возвышенно‑
стей, включающая область Бета, область Фебы 
и область Фемиды. В остальных случаях (рис. 5а, 

5б, 5г) заметной связи этих возвышенностей с из‑
менениями зональной скорости, аналогичной 
влиянию Земли Афродиты в данный временной 
период, не прослеживается.

Влияние рельефа на меридиональную 
компоненту скорости ветра

Влияние рельефа на динамику атмосферы 
предполагает не только изменение величины 
зональной скорости, но и  изменение мериди‑
ональной, согласующееся с  рельефом подсти‑
лающей поверхности. Долготная зависимость 
меридиональной скорости для 10° и  25°  ю.  ш., 
усредненная по всему объему данных, получен‑
ных с VMC, показала наличие вариаций, связан‑
ных с  Землей Афродиты (Patsaeva и  др., 2019). 
На рис. 6 показаны долготные вариации мери‑
диональной скорости для разных широт эквато‑
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Рис. 6. Долготные вариации средней меридиональной скорости ветра на 10° ± 5° ю. ш. (синий), 35° ± 5° ю. ш. (крас‑
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интервалу (3σx ).
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риальной области Венеры, полученные по дан‑
ным с VMC (рис. 6а, 6б) и UVI (рис. 6в, 6г) для 
венерианских шестилетних интервалов наблю‑
дений, близких к максимуму и минимуму долго‑
периодической зависимости средней зональной 
скорости. Временные интервалы соответству‑
ют тем, которые были взяты для исследования 
зональной скорости. Каждая кривая являются 
результатом усреднения данных в десятиградус‑
ной широтной полосе и показывает изменение 
меридиональной скорости на 10° и 35° ю. ш. для 
VMC. Для UVI дополнительно представлены 
вариации меридиональной скорости на эквато‑
ре и на 10° с. ш. Изменяющийся рельеф горного 
массива Земля Афродиты вместе с предгорьями 
простирается от 50° до 210° в. д. и от 40° ю. ш. 
до 20° с. ш. (см. рис. 5, черные контуры). Наи‑
более высокая часть горного массива (области 
Овды и Тефии) расположена от 60° до 140° в. д. 
и от 20° ю. ш. до 5° с. ш. В соответствии с харак‑
тером динамики атмосферы Венеры, усреднен‑
ный горизонтальный поток на уровне верхнего 
облачного слоя в дневные часы направлен от эк‑
ватора к полюсу в каждом полушарии. Влияние, 
которое оказывает Земля Афродиты на мериди‑
ональную скорость, выражается в  изменении 
направления горизонтального потока к  севе‑
ру или к  югу в  соответствии с  особенностями 
рельефа в  зависимости от широты. Для VMC 
(рис. 6а, 6б) и UVI вблизи максимума долгопе‑
риодической зависимости (рис. 6в) существен‑
ная разница в  поведении кривых на долготах 
Земли Афродиты наблюдается в  южном полу‑
шарии Венеры (10° и 35° ю. ш., синяя и красная 
кривые). Для UVI вблизи минимума долгопе‑
риодической зависимости (рис. 6г) наибольшая 
разница фиксируется между поведением ме‑
ридиональной скорости на широтах севернее 
и  южнее наибольших высот Земли Афродиты 
(10° с. ш. и 35° ю. ш., зеленая и красная кривые). 
Хотя долготная привязка наибольшего отличия 
между кривыми несколько смещается от графи‑
ка к  графику, зависимость направления гори‑
зонтального потока от рельефа подстилающей 
поверхности наблюдается во всех рассматрива‑
емых случаях.

Смещение меридиональной компоненты 
в  сторону положительных значений, обнару‑
женное на 20°  ю.  ш. по данным VMC вблизи 
максимума долгопериодической зависимости 
(Khatuntsev и  др., 2022), наблюдается на всех 
южных экваториальных широтах (рис.  6б). 
На 10° ю. ш. средняя меридиональная скорость 
меняется от –1.1 ± 0.1 до +1.7 ± 0.1 м/с, изменяя 
направление горизонтального потока с южного 
на северное. В связи с отсутствием данных с 2013 
по 2015 гг. подтвердить или опровергнуть подоб‑

ное предполагаемое смещение меридиональной 
компоненты по данным UVI не представляется 
возможным.

ОБСУЖДЕНИЕ

Сравнение с наблюдениями с UVI 
на КА Akatsuki в 2015–2017 гг.

Horinouchi и  др. (2018) выявили долгот‑
но-широтную зависимость зональной скорости 
по наблюдениям с  UVI на КА Akatsuki с  дека‑
бря 2015 г. по март 2017 г. Авторы обнаружили 
слабое увеличение средней зональной скорости 
в  экваториальных широтах над областью Ов‑
ды, и,  таким образом, не подтвердили выводы 
Bertaux и  др. (2016) о  торможении зонального 
потока и  влиянии рельефа поверхности на ди‑
намические процессы в  атмосфере. Imai и  др. 
(2019), исследуя зональную скорость за 2017 г., 
также не обнаружили значительной зависи‑
мости скорости потока от рельефа поверхно‑
сти. Долготные вариации зональной скорости 
в  широтной полосе 10° ± 5°  ю.  ш., полученные 
нами вблизи полудня за тот же период време‑
ни (рис.  7), показывают увеличение зональной 
скорости над областью Овды, и,  следователь‑
но, согласуются с результатом, представленным 
в  работе (Horinouchi и  др., 2018). Таким обра‑
зом, кажущееся расхождение между выводами, 
сделанными в (Bertaux и др., 2016) и (Horinouchi 
и  др., 2018), объясняется использованием раз‑
ных периодов наблюдений.

Вариации экваториального поля ветра, 
связанные с рельефом поверхности

Ключевым результатом данного исследова‑
ния является доказательство взаимосвязи с  ре‑
льефом подстилающей поверхности вариаций 
поля горизонтального ветра в  экваториальных 
широтах Венеры, определенного по УФ‑изо‑
бражениям (365 нм), полученным VMC/Venus 
Express и UVI/Akatsuki. Проведенный ранее ана‑
лиз выявил глобальную периодичность зональ‑
ной циркуляции 12.5 ± 0.5  лет (Khatuntsev и  др., 
2022, Fig. 2). В данной работе показана роль ма‑
териковой возвышенности Земли Афродиты 
в модуляции зонального потока вблизи полудня 
(12 ± 1 ч.) (рис. 3 и 5). В дополнение к ранее об‑
суждавшемуся торможению зонального потока 
(Bertaux и др., 2016; Patsaeva и др., 2019), которое 
наблюдалось далее по течению за возвышенно‑
стью, результаты данной статьи свидетельствуют 
о  долгопериодических вариациях самого тормо‑
жения, обусловленных рельефом подстилающей 
поверхности.
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На рис. 3 показаны средние долготные профи‑
ли ветра для первой и второй половины миссий 
Venus Express и Akatsuki. На рисунке отмечен пе‑
реход от замедления зонального потока пример‑
но на 20 м/с к его ускорению примерно на 10 м/с 
над Землей Афродиты. Усреднение по шестилет‑
ним интервалам не позволяет в полной мере из‑
бавиться от эффектов селекции по долготе и не‑
сет искажения, связанные с  предполагаемыми 
долговременными вариациями атмосферы. Хотя 
результаты, полученные для отдельных венери‑
анских лет, как правило, имеют ограниченное 
долготное покрытие, они, тем не менее, позво‑
ляют создать представление об изменении дол‑
готной зависимости зональной скорости от года 
к году. Переход от замедления зонального потока 
к ускорению произошел примерно в 2010 г. и на‑
блюдался на Venus Express. Ускорение потока над 
Землей Афродиты с 2010 по 2017 гг. наблюдалось 
как на Venus Express, так и  на Akatsuki (рис.  3в, 
3д). Тот же вывод можно сделать по рис. 4, “чер‑
ная” синусоида получена для Земли Афродиты на 
широте, соответствующей максимальным высо‑
там области Овды.

Данные, относящиеся к  началу наблюдений 
с  UVI, на фоне общего ускорения над высоко‑
горьями Земли Афродиты фиксируют наличие 
относительного торможения вблизи 75° в.  д., 
связанного с областью Овды (рис. 3 и рис. 5). От‑
сутствие наблюдений с 2013 г. по конец 2015 г. не 
позволяет убедиться в сохранении или отсутствии 

подобного явления в более ранний отрезок вре‑
мени. Данные, относящиеся ко второй полови‑
не наблюдений с VMC, показывают выраженное 
ускорение горизонтального потока над областью 
Овды без признаков торможения потока на 75° 
в. д. или каких-либо близких долготах. Возмож‑
но, слабое покрытие измерениями Земли Афро‑
диты во второй половине наблюдений с VMC не 
позволяет зафиксировать данное явление.

Вместе с тем, основываясь на поведении мери‑
диональной компоненты (см. раздел Результаты, 
Влияние рельефа на меридиональную компоненту 
скорости ветра), можно с  осторожностью пред‑
полагать сохранение влияния рельефа поверхно‑
сти на динамику атмосферы вне зависимости от 
того, минимум или максимум зональной скоро‑
сти наблюдается над высокогорной частью Земли 
Афродиты.

Изменения в  атмосферной циркуляции, свя‑
занные с топографией поверхности, обычно свя‑
зывают с  гравитационными волнами (волнами 
плавучести). Присутствие таких волн в атмосфе‑
ре Венеры наблюдалось в  нескольких экспери‑
ментах. Piccialli и др. (2014) отождествили грави‑
тационные волны на УФ‑изображениях верхней 
границы облаков дневной стороны планеты, 
полученных с  камерой VMC. Мезомасштабные 
гравитационные волны были зафиксированы 
при картировании ночной стороны в  ближнем 
ИК‑диапазоне изображающим спектрометром 
VIRTIS-M на КА Venus Express, что соответству‑
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Рис.  7. Долготные вариации средней зональной скорости ветра в  широтной полосе 10° ± 5°  ю.  ш. около полудня 
12 ± 1 ч. с декабря 2015 г. по март 2017 г. (красный). Ошибка соответствует 99.6% доверительному интервалу (3σx ). 
Светло-голубая область соответствует стандартному отклонению σ. Средняя высота рельефа поверхности в той же 
широтной полосе показана черной кривой.
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ет высотам среднего и  нижнего облачного слоя 
(Peralta и др., 2008). Наличие в атмосфере Венеры 
гравитационных волн подтверждается наблюде‑
ниями в тепловом ИК‑диапазоне (Fukuhara и др., 
2017), а  также в радиозатменных экспериментах 
на орбитальных аппаратах Venus Express (Tell‑
mann и др., 2012), Magellan (Hinson, Jenkins, 1995) 
и Akatsuki (Imamura и др., 2017).

Гравитационные волны, возбуждаемые релье‑
фом поверхности и достигающие верхней грани‑
цы облаков, могут оказывать как прямое влияние 
на скорость ветра благодаря переносу момента, 
так и опосредованное, влияя на параметры обла‑
ков. Последнее включает в себя также изменение 
высоты, где формируются УФ‑детали. Тропос‑
фера Венеры (<60  км) имеет сложную слоеную 
структуру с  чередующимися стабильными и  не‑
стабильными слоями и  зональной скоростью, 
сильно растущей с высотой (Sánchez-Lavega и др., 
2017; Limaye и др., 2018). И то, и другое в значи‑
тельной степени влияет на распространение волн 
плавучести. Конвективно-неустойчивые слои, 
где параметр статической устойчивости близок 
к нулю, расположены в нижнем и среднем облач‑
ных слоях (48–57 км), а также в нижних слоях ат‑
мосферы примерно на высотах 15–35 км. Пред‑
полагается, что планетарный пограничный слой 
(0–5  км) обладает нейтральной стабильностью. 
Остальные высоты в  тропосфере и  мезосфере, 
особенно вблизи верхней границы облаков, где 
формируются детали УФ‑изображений, облада‑
ют высокой стабильностью.

Волны плавучести в  атмосфере Венеры мо‑
гут формироваться либо при взаимодействии 
атмосферы с  рельефом поверхности, особенно 
в  горных районах, либо быть вызваны конвек‑
цией в соседних неустойчивых слоях атмосферы 
(Baker и др., 2000). Распространение волн плаву‑
чести в однородной атмосфере описывается урав‑
нением Тейлора–Гольдштейна  – ​дисперсион‑
ного соотношения, связывающего вертикальное 
m(z) = 2π / λz и горизонтальное k(z) = 2π / λx волно‑
вые числа (Salby, 2012):
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где λx и  λz  – ​длина горизонтальной и  вертикаль‑
ной волн, c  – ​фазовая скорость, N(z)  – ​частота 
Брента–Вяйсяля, U(z) и Uzz – ​средняя зональная 
скорость и ее вторая производная. Уравнение (1) 
устанавливает дисперсионное соотношение меж‑
ду волновыми числами k(z) и m(z) и свойствами 
атмосферы.

Уравнение (1) позволяет оценить свойства 
гравитационных волн, возникших при взаи‑

модействии ветра с  горными массивами (на‑
пример, Землей Афродиты), у  верхней гра‑
ницы облаков. Возникающие у  поверхности 
волны плавучести имеют близкую к  нулю фа‑
зовую скорость. Известные свойства атмо
сферы Венеры N2  =  3.8×10–4  с–2, U ≈ 100  м/с 
и Uzz = –0.9×10–6 с–1м–1 на высоте 70 км (Sánchez-
Lavega и др., 2017; Limaye и др., 2018) позволяют 
оценить вертикальную длину волны около 40 км, 
что согласуется с результатами численного моде‑
лирования вертикального распространения волн 
плавучести (Yamada и др., 2019). Это исследова‑
ние также показало, что присутствие слоев с ней‑
тральной устойчивостью в тропосфере Венеры не 
сильно ослабляет сравнительно длинные волны.

Вертикально распространяющиеся волны 
плавучести обмениваются моментом с зональной 
циркуляцией. Их близкая к  нулю фазовая ско‑
рость обуславливает тормозящее воздействие на 
суперротацию. В линейной теории волн плавуче‑
сти (Andrews и др., 1987) тормозящая сила выра‑
жается следующим образом:
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где K = 4 м2/с – ​коэффициент турбулентной диф‑
фузии у верхней границы облаков. Оценки пока‑
зывают, что волны, порожденные рельефом по‑
верхности, могут приводить к замедлению потока 
у  верхней границы облаков со скоростью около 
1 м/с в день.

Baker и  др. (2000) численно смоделировали 
возникновение волн плавучести в  устойчивом 
слое на 35–48  км конвекцией в  соседних неу‑
стойчивых слоях, расположенных в  облаках на 
48–57 км и в нижней тропосфере (15–35 км). Хотя 
эти исследования были ограничены тропосферой 
(0–60 км), их результаты могут быть применены 
также к  области устойчивой нижней мезосферы 
(60–80 км), что делает их полезными для нашей 
работы. Baker и др. (2000) показали, что конвек‑
ция в неустойчивых слоях может порождать вол‑
ны плавучести в  соседних стабильных областях 
благодаря взаимодействию конвективных ячеек 
и  “колонн” с  зональной циркуляцией. Этот ме‑
ханизм похож на механизм, действующий у  по‑
верхности, где роль препятствий выполняют воз‑
вышенности рельефа, но область генерации волн 
расположена по высоте гораздо ближе к интере‑
сующему нас слою. Проникновение конвектив‑
ных “колонн” в устойчивый слой порождает вол‑
ны плавучести с  характерной длиной 25–30  км 
в горизонтальном и 7–13 км в вертикальном на‑
правлениях. Как конвекция, так и  возбужден‑
ные ею волны плавучести влияют на циркуляцию 
у верхней границы облаков. Согласно Baker и др. 
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(2000) в конечном итоге взаимодействие конвек‑
ции и волн плавучести с зональным потоком при‑
водит к замедлению зональной суперротации как 
под облаками, так и над тропопаузой (~60 км).

Asai (1970) численно исследовал взаимодей‑
ствие трехмерной конвекции с полем ветра, ме‑
няющимся с  высотой, и  пришел к  выводу, что 
конвективные ячейки могут переносить гори‑
зонтальный момент и  энергию в  вертикальном 
направлении, что может приводить как к замед‑
лению, так и к ускорению потока. Этот процесс 
сильно зависит от размерности возмущений.

Приведенные выше результаты численного 
моделирования и  оценки позволяют качествен‑
но объяснить влияние рельефа поверхности на 
циркуляцию у верхней границы облаков. Во-пер‑
вых, волны плавучести с характерным размером 
в десятки и сотни километров, возникающие при 
взаимодействии атмосферы с  крупными деталя‑
ми рельефа, как, например, материковая возвы‑
шенность Земля Афродиты, могут распростра‑
няться до высот облачного слоя и  передавать 
свой момент зональной циркуляции. Это обыч‑
но приводит к замедлению зонального потока со 
скоростью несколько метров в секунду за сутки. 
Во-вторых, конвекция в  неустойчивой нижней 
и средней части облачного слоя может влиять на 
зональную циркуляцию как напрямую, благодаря 
перемещению вверх медленно движущих конвек‑
тивных ячеек, так и опосредованно через возник‑
новение волн плавучести на границе устойчивого 
и неустойчивого слоев вблизи 57 км (Baker и др., 
2000). Этот механизм может замедлять зональную 
циркуляцию у  верхней границы облаков, хотя, 
как отметил Asai (1970), трехмерное численное 
моделирование показывает, что при определен‑
ных условиях возможно и ускорение потока. На‑
правление воздействия волн плавучести зависит 
от особенностей конвекции, самих волн и их вза‑
имодействия, что, в  свою очередь, определяется 
условиями в облачном слое.

На данный момент существующие модели, 
в  той или иной степени воспроизводящие вли‑
яние рельефа на динамику атмосферы Венеры 
(Herrnstein, Dowling, 2007; Мингалев и др., 2015; 
Fukuhara и др., 2017; Navarro и др., 2018; Yamamo‑
to, 2019; Yamamoto и др., 2021; Lefèvre и др., 2020), 
не рассматривают какого-либо изменения этого 
влияния с течением времени.

Корреляция зональной циркуляции 
с вариациями УФ‑альбедо

Lee и  др. (2019) показали значительные ва‑
риации альбедо Венеры на длине волны 365 нм 
в период с 2006 по 2017 гг. Максимальное альбе‑
до наблюдалось в 2006–2007 гг., затем уменьша‑

лось до минимума в 2011–2014 гг. и восстанавли‑
валось в 2016–2017 гг. до уровня 2008 г. Согласно 
Lee и др. (2020), явный максимум среднего аль‑
бедо в широтной полосе 10° ± 5° ю. ш., который 
наблюдался в  первой половине миссии Venus 
Express (2006–2009) на долготах Земли Афроди‑
ты при фазовом угле 75°–80°, сменяется мини‑
мумом во второй половине миссии (2010–2014). 
Заметим, что в 2010 г. долготный профиль ветра 
изменился от кажущегося замедления над Землей 
Афродиты к небольшому ускорению, демонстри‑
руя таким образом согласованность с  УФ‑аль‑
бедо. Ожидается, что низкое альбедо приводит 
к повышенному поглощению солнечной энергии 
в верхнем облачном слое, а это должно повлиять 
на термическую структуру и стабильность атмос‑
феры. Для лучшего понимания взаимодействия 
между конвекцией, гравитационными волнами 
и  крупномасштабной динамикой в  атмосфере 
Венеры необходимо масштабное трехмерное мо‑
делирование тропосферной и мезосферной цир‑
куляции.

Вариации УФ‑альбедо подразумевают изме‑
нения концентрации УФ‑поглотителя, его верти‑
кального распределения. Могут ли наблюдаемые 
долговременные колебания скорости ветра, как 
и  сопутствующие долготные колебания, объяс‑
няться соответствующими колебаниями высоты 
расположения контрастных УФ‑деталей? При 
изменении зональной скорости ветра на 30 м с–1 
и ее вертикальном градиенте 2 м с–1 км–1 соответ‑
ствующее изменение высоты должно быть около 
15 км. Высота верхней границы облаков по наблю‑
дениям глубины ИК‑полос CO2 по данным Venus 
Express с 2006 по 2014 гг. (Fedorova и др., 2016) во‑
обще не испытывала сколько-нибудь значитель‑
ных изменений, коррелирующих с  изменением 
скорости в этот же период. Конечно, УФ‑погло‑
титель может находиться, и,  по-видимому, на‑
ходится выше высоты верхней границы облаков 
в ИК‑диапазоне (определяемой как уровень еди‑
ничной оптической глубины, или, точнее, уро‑
вень τ (1–g) ≈ 1, где g – ​показатель асимметрии 
индикатрисы рассеяния) и испытывать долговре‑
менные изменения, невидимые в ИК‑диапазоне. 
И  действительно, по наблюдениям солнечных 
затмений на Venus Express обнаружены значи‑
тельные долговременные изменения концентра‑
ции частиц над облачной дымкой. Но эти изме‑
нения носили характер скачка с 2006 по 2007 гг., 
причем аэрозольная экстинкция на высоте 80 км 
на низких широтах увеличилась более чем на по‑
рядок величины, а далее концентрация надоблач‑
ной дымки была относительно постоянна (Wilquet 
и др., 2012). Увеличение плотности означает под‑
нятие уровня единичной оптической толщи. Ес‑
ли относить контрастные УФ‑детали к  этому 
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уровню, то наблюдаемая средняя скорость ветра 
в период c 2006 по 2010 гг. должна была бы умень‑
шаться (так как скорость ветра уменьшается с ро‑
стом высоты от верхней границы облаков (cм., 
например, Schubert, 1983), что противоречит на‑
шим измерениям. Кроме того, при наблюдаемых 
размерах частиц надоблачной дымки, с которой, 
вероятно, связан УФ‑поглотитель (см., напри‑
мер, Pollack и др., 1980; Perez-Hoyos и др., 2018), 
а  именно эффективного радиуса около 0.1 мкм 
(см., например, Pollack и др., 1980; Luginin и др., 
2016), надоблачная дымка не является полностью 
прозрачной и в ИК‑диапазоне, и требуемые изме‑
нения в высоте уровня τ ≈ 1 в УФ‑диапазоне при‑
вели бы к соответствующим заметным изменени‑
ям этого уровня и в ИК‑диапазоне, как минимум 
порядка нескольких километров, чего, как упо‑
миналось выше, не наблюдается. Таким образом, 
наблюдаемые по контрастным УФ‑деталям дол‑
говременные изменения зональной скорости, как 
и сопутствующие долготные колебания, не могут 
объясняться возможными изменениями плот‑
ности частиц надоблачной дымки и характерной 
высоты расположения контрастных УФ‑деталей.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ И ВЫВОДЫ
В  этой статье мы продолжили совместный 

анализ УФ‑изображений (365 нм) облачного по‑
крова Венеры, полученных камерой VMC на КА 
Venus Express (ESA) (Titov и  др., 2006: Svedhem 
и др., 2009) с 2006 по 2013 гг. и камерой UVI на 
КА Akatsuki (JAXA) (Nakamura и  др., 2016). Эти 
наблюдения предоставили уникальную возмож‑
ность почти непрерывного исследования ди‑
намики атмосферы планеты на уровне верхней 
границы облачного слоя (70 ± 2 км) в течение бо‑
лее чем 15 лет (около 24 венерианских лет). Ав‑
томатизированным корреляционным методом 
по УФ‑изображениям облачного покрова Вене‑
ры было получено более 5000 векторов скорости 
ветра для VMC и  6000 для UVI вблизи полудня 
(12 ± 1 ч.) в широтной полосе 10° ± 5° ю. ш., соот‑
ветствующей максимальным высотам западной 
части Земли Афродиты (область Овды). Чтобы 
исключить влияние фазового угла, из обеих мис‑
сий были отобраны измерения, выполненные 
при фазовых углах от 60° до 90°.

В  целом анализ подтвердил результаты, опу‑
бликованные нами ранее для полного диапазона 
фазовых углов (Khatuntsev и др., 2022, Fig. 2) а так‑
же выводы Horinouchi и др. (2018). На 10° ю. ш. 
наблюдаются долговременные квазипериодиче‑
ские изменения средней зональной и  меридио‑
нальной скорости ветра с периодом 12.5 ± 0.5 лет. 
Основным результатом данной работы является 
обнаружение модуляции этой долгопериодиче‑

ской зависимости подстилающей поверхностью. 
В частности, торможение зонального потока на‑
блюдается над наиболее высокой частью Земли 
Афродиты, областью Овды, вблизи минимума 
скорости в 2007–2010 гг. (рис. 3а, 3б), в то время 
как в  2010–2013 гг., когда скорость максималь‑
на, поток испытывает ускорение. Эта тенденция 
сохраняется вплоть до 40° ю. ш. (рис. 5) и также 
присутствует в  наблюдениях с  UVI на Akatsuki 
(рис 3в, 3г). Амплитуда модуляции средней ква‑
зипериодической зависимости (рис.  2)  лежит 
в пределах 10–20 м/с.

Нам представляется маловероятным, что опи‑
санные выше вариации наблюдаемой скорости 
ветра могут быть вызваны изменениями высо‑
ты верхней границы облаков. Для объяснения 
вариаций скорости в  10–20  м/с потребовалось 
бы допустить изменение высоты облачного слоя 
в десять километров, что противоречит общепри‑
нятой модели облачного слоя и поля ветра. С дру‑
гой стороны, результаты численного моделирова‑
ния и оценки позволяют качественно объяснить 
влияние рельефа поверхности на циркуляцию 
у  верхней границы облаков. Во-первых, волны 
плавучести с  характерным горизонтальным раз‑
мером в десятки и сотни километров, возникаю‑
щие при взаимодействии атмосферы с крупными 
деталями рельефа, такими, как, например, высо‑
когорные области Земли Афродиты, могут рас‑
пространяться до облачного слоя и  передавать 
свой момент зональной циркуляции. Это может 
приводить к  замедлению зонального потока со 
скоростью в  несколько метров в  секунду за сут‑
ки. Во-вторых, конвекция в неустойчивых слоях 
облаков может влиять на зональную циркуляцию 
в  соседних устойчивых слоях (Baker и  др., 2000) 
как замедляя поток, так и ускоряя его в зависи‑
мости от особенностей конвекции и самих волн, 
что, в  свою очередь, определяется условиями 
в  облачном слое (Asai, 1970). Для более полно‑
го понимания взаимодействия волн плавучести, 
рельефа поверхности и  конвекции необходимо 
трехмерное моделирование этих процессов.

М.В. Пацаева, И.В. Хатунцев, Н.И. Игнатьев, 
Л.В.  Засова, Д.А.  Горинов выражают благодар‑
ность программе Минобрнауки № 122042500018-9 
за финансовую поддержку.
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Плотная атмосфера Венеры способна разрушать тела километрового размера, такие как астероиды, 
создавая на поверхности следы различных видов. В то время как более крупные космические тела 
способны достигать поверхности, создавая ударные кратеры или поля рассеяния кратеров, меньшие 
тела эффективно передают начальную кинетическую энергию в атмосферу, что приводит к “атмос‑
ферному взрыву” на некоторой высоте. В этих случаях наиболее заметные следы на поверхности 
Венеры создаются атмосферными ударными волнами и потоком газа за ударными фронтами, отра‑
женными от твердой поверхности. Переходные размеры ударников, разрушающихся в атмосфере, 
но достигающих поверхности, порождают кластеры кратеров. В работе приводятся первые резуль‑
таты трехмерных расчетов разрушения каменных астероидов в атмосфере Венеры, указывающие на 
существенные отличия от простых двумерных осесимметричных расчетов.
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ВВЕДЕНИЕ
Наличие ударных кратеров на поверхности 

Венеры под толщей атмосферы было предсказа‑
но теоретически (Петров, Стулов, 1975) и обнару‑
жено с помощью радиолокационной съемки c КА 
Венера‑15, - 16 (Ivanov и  др., 1986). В  последую‑
щем космическом полете КА Magellan простран‑
ственное разрешение радиолокационных сним‑
ков поверхности было увеличено с 1–2 км/пиксел 
на снимках КА Венера‑15, -16 до ~75 м/пиксел, 
что позволило обнаружить, помимо разнообраз‑
ных геологических структур, ударные кратеры 
размером до нескольких км и круговые области, 
поверхности которых, скорее всего, были измене‑
ны атмосферной ударной волной от метеороидов, 
разрушившихся в плотной атмосфере Венеры.

Плотная атмосфера Венеры способна разру‑
шать тела километрового размера, создавая на 
поверхности следы различных видов (Zahnle, 
1992). Крупные космические тела способны до‑
стигать поверхности, создавая ударные кратеры 
или поля рассеяния кратеров, меньшие тела эф‑
фективно передают начальную кинетическую 
энергию в  атмосферу, что приводит к  “атмос‑
ферному взрыву” на некоторой высоте (Zahnle, 
1992). В этих случаях наиболее заметные следы на 
поверхности Венеры создаются атмосферными 

ударными волнами и  потоком газа за ударными 
фронтами, отраженными от твердой поверхности 
(Bondarenko, Kreslavsky, 2018). Округлые радио‑
локационно-яркие и  радиолокационно-темные 
зоны вокруг эпицентра были названы общим тер‑
мином “splotches” – ​“пятна” (Schaber и др., 1992; 
Zahnle, 1992; Wood, 2000). В русскоязычном тек‑
сте их удобно называть “пятна-сплотчи”.

Если условно прослеживать следы ударов на 
поверхности Венеры под толстым слоем атмос‑
феры, то можно примерно описать их представ‑
ление на снимках радиолокатора бокового об‑
зора по мере увеличения размера ударника как 
ряд пятна-сплотчи – ​множественные кратеры – ​
одиночные ударные кратеры. Удары, создавшие 
пятна-сплотчи, скорее всего отвечают полному 
разрушению ударников в  атмосфере, кластеры 
кратеров  – ​дроблению ударников на обломки, 
достигающие поверхности в виде роя, одиночные 
кратеры  – ​ударам космических тел, “выживаю‑
щих” при проходе через плотную атмосферу Ве‑
неры (Шувалов, 2022).

Похожие ряды мы наблюдаем на планетах 
земного типа с атмосферой – ​Земле и Марсе, но 
абсолютные размеры определяются плотностью 
атмосферы. На Земле наблюдается переход от бо‑
лидов, полностью разрушающихся в  атмосфере, 
к полям рассеяния кратеров и далее к индивиду‑
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альным ударным кратерам при диаметрах крате‑
ров порядка 1  км и  размерах ударника порядка 
100 м (Passey, Melosh, 1980; Шувалов, Трубецкая, 
2007). На Марсе наблюдаются кластеры кратеров 
и  индивидуальные кратеры диаметром до 50  м, 
свидетельствуя о различии в механических свой‑
ствах малых тел диаметром ~ 1  м (Daubar и  др., 
2019; 2022).

Помимо изучения космических снимков и ра‑
дарных изображений поверхности, необходимым 
подходом представляется анализ и моделирование 
прохода высокоскоростных космических тел че‑
рез атмосферы планет. Взаимная калибровка на‑
блюдений и теоретических моделей позволяет нам 
сделать обоснованные обобщения имеющихся 
данных для более полного представления о свой‑
ствах поверхностей планет и их ударной истории.

СЛЕДЫ УДАРНЫХ СОБЫТИЙ 
НА ПОВЕРХНОСТИ ВЕНЕРЫ

Популяция ударных кратеров на поверхности 
Венеры была описана в ряде работ по материалам 
КА Magellan (Phillips и  др., 1991; Schaber и  др., 
1992). Позднее были опубликованы результа‑
ты более детального анализа диапазона ударных 
событий, в  котором становится заметным экра‑
нирующее влияние атмосферы Венеры (Herrick, 
Phillips, 1994). Каталоги ударных событий в насто‑
ящее время доступны для всех кратеров и класте‑
ров кратеров (https://www.lpi.usra.edu/resources/
vc/vchome.html), а  также для пятен-сплотчей 

и  других объектов, связанных с  ударными со‑
бытиями в атмосфере Венеры (Wood, 2000). По‑
следний каталог доступен на сайте Аризонско‑
го университета (https://repository.arizona.edu/
handle/10150/289162?show=full).

Собственно ударные кратеры, видимые на ра‑
дарных изображениях, имеют характерное рас‑
пределение по диаметрам. Ввиду того, что в целом 
распределение ударных кратеров на планетных 
телах (с  исключением влияния экранировки ат‑
мосферой) имеет степенной характер, близкий 
к N>D ~ D –n при 2 < n < 3, многие детали этого рас‑
пределения по размерам лучше видны в так назы‑
ваемом R‑представлении (R‑plot) (Arvidson и др., 
1979):
	 R D N S D D D( ) ( )= ( )× 3

right left– , 	 (1)

где N  – ​число кратеров в  области площадью 
S в  интервале диаметров от Dleft (минималь‑
ный диаметр) до Dright (максимальный диа‑
метр), D  =  (Dright × Dleft)1/2. На рис.  1 показано 
R‑представление распределения кратеров Вене‑
ры и Луны по диаметрам с шагом Dright = Dleft × 21/2. 
Простой перенос по вертикали лунного распре‑
деления R(D) для возраста поверхности 1 млрд 
лет приводит к совпадению с R(D) на Венере при 
возрасте ~0.4 млрд лет. Эта простая оценка может 
быть уточнена за счет учета соотношения частоты 
столкновений (числа ударов на единицу площа‑
ди поверхности за единицу времени) малых тел 
данного диаметра с Луной и Венерой (примерно 
1:1.2), несколько большей средней скорости уда‑
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Рис. 1. R‑представление распределения кратеров Венеры и Луны по диаметрам с шагом Dright = Dleft × 21/2: (а) – ​рас‑
пределение на Венере по сравнению с аналогичным распределением лунных ударных кратеров (1 – ​лунные кратеры, 
накопленные за 1 млрд лет, 2 – ​то же распределение для возраста 0.4 млрд лет, 3 – ​все 942 ударных кратера Венеры из 
каталога USGS, 4 – ​кластеры ударных кратеров Венеры (89 кластеров, использован эффективный диаметр кратера 
Deff = (D1

3+D2
3+…)1/3)); (б) – ​те же данные, что и на панели (а) в сравнении с масштабированным распределением по 

размерам радиоярких (“светлых”) кругов и радиотемных (“темных”) колец/дуг R*(D*) (см. ниже уравнения 3 и 4), 
(5 – ​“светлые” круги-сплотчи с условным диаметром D*, 6 – ​темные кольца/дуги с условным диаметром D*).
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ров (17.2 км/с на Луне против 23.3 км/с на Вене‑
ре) и меньшей силы тяготения (1.62 м/с2 на Луне 
против 8.9 м/с2 на Венере) (Werner, Ivanov, 2015). 
В целом хорошей оценкой среднего возраста по‑
верхности Венеры, сделанной по кратерам диаме‑
тром более 20 км, служит оценка 500 ± 200 млн лет 
(Phillips и др., 1992), хотя различные авторы пред‑
лагали оценки в несколько более широком интер‑
вале величин – ​от 290 (+310, –95) млн лет (Strom 
и  др., 1994) до ~700  млн лет (McKinnon и  др., 
1997) – ​см. недавний обзор (Herrick и др., 2023).

Общее представление о  размерах ударников, 
которые могли бы образовать на Венере кратеры, 
можно получить из простых оценок, обобщаю‑
щих накопленный опыт изучения ударных крате‑
ров на планетах земного типа – ​см. обзор (Werner, 
Ivanov, 2015). В этом обзоре принято, что средняя 
скорость входа астероидов в  атмосферу Венеры 
составляет 23.3  км/с (среднее по 95 известным 
астероидам с  магнитудой H < 17, пересекающим 
орбиту Венеры). Пренебрегая для простоты раз‑
ницей в  ускорении свободного падения на по‑
верхности (8.9 м/с2 на Венере против 9.81 м/с2 на 
Земле) и  предполагая количественное сходство 
в описании перехода от простых к сложным кра‑
терам на этих планетных телах, предположим для 
сложных кратеров Венеры “земное” соотноше‑

ние между диаметром ударника Dp (км), диаме‑
тром кратера по гребню вала D (км) и скоростью 
удара U (км/с)

	 D D U p= ×( )4 0 58 0 91. .
, 	 (2)

(Werner, Ivanov, 2015, уравнение 16).
При учете влияния атмосферы Венеры соотно‑

шение (2) применимо лишь для самых больших 
ударных кратеров. Для кратеров диаметром менее 
~20–30 км становится заметным разрушение, тор‑
можение и абляция ударников и их обломков в ат‑
мосфере. Хотя число ударников возрастает по мере 
уменьшения их диаметров, разрушение в атмосфе‑
ре сначала ударников на пологих траекториях, а за‑
тем и более круто падающих ударников, приводит 
к “завалу” распределения R(D) вплоть до полного 
исчезновения наблюдаемых кратеров с диаметра‑
ми менее ~1.5  км (рис.  1). Ударники, полностью 
разрушающиеся в  атмосфере Венеры, оставляют 
на поверхности следы “воздушного взрыва”, ког‑
да наибольшие линейные размеры на поверхности 
имеют структуры, образовавшиеся, по-видимому, 
ударными волнами при падении на поверхность 
Венеры (Takata и др., 1995; Zahnle, 1992).

На рис.  2 показаны типичные следы ударов 
тел, проходящих через атмосферу Венеры. Рас‑

(а) (б)

(в) (г)

10 км 10 км

50 км50 км

Рис.  2. Примеры “отпечатков” воздушной ударной волны на поверхности Венеры без видимых ударных кратеров 
в центре. “Темные” кольца: (а) – ​267.4E, 11.8S; (б) – ​314.4E, 32.9N. “Светлые” круги: (в) – ​178.1E; 1.4S, (г) – ​156.4E, 
4N. Изображения построены с помощью программы JMars (https://jmars.asu.edu/). Цифры в описании означают ко‑
ординаты в системе “восточная долгота” (“E”) и “широта” (“N”/“S” – ​“северная”/“южная”).
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пределения по размерам структур, показанных на 
рис. 2, иллюстрируются на рис. 1б.

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ 
ПО РАЗМЕРАМ “ТЕМНЫХ” КОЛЕЦ 
И “СВЕТЛЫХ” ПЯТЕН-СПЛОТЧЕЙ

По всем признакам кольца и  пятна-сплотчи 
считаются поверхностными структурами, образо‑
ванными воздушными ударными волнами, гене‑
рируемыми при полном разрушении метеорои‑
дов в атмосфере Венеры (Bondarenko, Kreslavsky, 
2018; Takata и др., 1995; Zahnle, 1992). С помощью 
пересмотренного каталога распределение по раз‑
мерам этих структур было представлено в докладе 
(Ivanov, 2022). Чтобы сопоставить данные по их 
площадной плотности с  явными ударными кра‑
терами, мы сравнили R‑представление их числа 
с данными по явным ударным кратерам (рис. 1б). 
Поскольку кратеры и  кольца/пятна по-разному 
соотносятся с  изначальным размером ударни‑
ков, их образовавших, мы предположили (в “ну‑
левом” приближении), что их размеры так или 
иначе связаны с энергией ударника и могут быть 
проанализированы в  предположении, что эти 
структуры в  KD раз превышают диаметр кратера 
(эффективный диаметр кластера кратеров, D*) – ​
этим мы “смещаем” точки по горизонтали на 
рис. 1б. Тогда “эффективный” диаметр кратера, 
соответствующий пятну/кольцу диаметром
	 D D KD* .= splotch/ring 	 (3)

В  отличие от ударных кратеров, нарушения 
поверхности Венеры ударными волнами и взрыв‑
ными течениями в  приповерхностном слое вряд 
ли затрагивают глубинные породы и, скорее все‑
го, имеют меньшее время жизни. Это предполо‑
жение может быть подтверждено постепенным 
исчезновением характерных следов смещения ве‑
тром облаков выбросов мелких частиц (“парабол” 
и “темных” гало), видимых только у части малых 
ударных кратеров (Basilevsky, Head, 2002; Schaller, 
Melosh, 1998). Как подсчитали Basilevsky и  др. 
(2003), в  диапазоне диаметров 5  км < D < 16  км 
только ~1% кратеров имеют “параболы” и ~35% – ​
“темное” гало. Чтобы сравнить число кратеров 
и число подозреваемых взрывных следов, мы оце‑
нили коэффициент KN, на который нужно разде‑
лить число взрывных следов, чтобы совместить их 
R‑число с числом видимых кратеров:
	 R R KN* .= 	 (4)

В целом по всей поверхности Венеры (без раз‑
биения по типам местности) такой простой под‑
ход приводит к следующим оценкам:

•	для “темных” колец/дуг KD ~4, KN ~50;
•	для “светлых” кругов-сплотчей KD ~8, KN ~10.

“Приведенные” таким образом R‑распределе‑
ния для колец/пятен показаны на рис. 1б. Отсюда 
можно сделать осторожный вывод о том, что чис‑
ло атмосферных событий, образующих “светлые” 
круги и “темные” кольца/дуги, на единицу пло‑
щади может быть на порядок больше чем число 
обнаруженных кратеров вследствие “старения” 
этих приповерхностных образований. Если наша 
аналогия верна, то диаметр темных колец при‑
мерно в  4 раза превышает диаметр кратера, ко‑
торый образовался бы не до конца разрушенным 
метеороидом, долетевшим до поверхности, а диа‑
метр кругов-сплотчей примерно на порядок пре‑
вышает диаметр такого условного кратера.

Эти грубые оценки в будущем могут быть улуч‑
шены при наличии более адекватных моделей 
разрушения астероидов разных типов в атмосфе‑
ре Венеры. Одним из ограничителей может быть 
известный по безатмосферным телам темп обра‑
зования ударных кратеров.

ДВОЙНЫЕ КРАТЕРЫ И КЛАСТЕРЫ 
КРАТЕРОВ НА ВЕНЕРЕ

В диапазоне эффективных диаметров от 2 до 
16  км доля ударов, образующих двойные или 
множественные кратеры, составляет примерно 
25%, снижаясь при больших диаметрах (рис. 1). 
Отсюда можно предположить, что примерно 
четверть ударников разрушается в  атмосфере 
с  образованием нескольких больших обломков. 
Остальные ¾ ударных структур образованы или 
роем обломков, движущихся плотным облаком, 
с размером при ударе, не превышающим образу‑
ющийся одиночный ударный кратер, или одним 
крупным фрагментом начального ударника, вы‑
жившим при прохождении атмосферы. На рис. 3 
показана зависимость максимального удаления 
малого кратера L (одиночного в паре или дальне‑
го в кластере кратеров) от центра главного кра‑
тера от эффективного диаметра пары (или кла‑
стера) кратера Deff. Для компактности показано 
отношение L/Deff.

Как видно на рис. 3, отчетливые пары и мно‑
жественные кратеры на месте ударов в основном 
встречаются в диапазоне эффективных диаметров 
от ~2.5 км до ~25 км. За пределами этого диапазо‑
на наблюдается всего несколько ударных струк‑
тур. Верхним пределом наблюдаемой дальности 
расхождения обломков исходного ударника мож‑
но считать величину порядка 30 км (пунктирная 
прямая 1, L/Deff ~30/D, на рис. 3). Более подроб‑
но парные кратеры на Венере описаны в работе 
(Cook и др., 2003).

Для многих парных кратеров видимая на ра‑
дарных изображениях картина выбросов позво‑
ляет оценить направления подлета ударников (см. 
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базу данных https://www.lpi.usra.edu/resources/vc/
vchome.html). На рис. 4 для парных кратеров по‑
казана зависимость удаления центра второго кра‑
тера от центра первого (наибольшего) кратера по 
направлению подлета ударников (рис. 4а) и в пер‑
пендикулярном направлении (рис. 4б).

Сплошная линия на рис. 4а и 4б соответству‑
ет двойным кратерам, с центрами на расстоянии, 
равном диаметру наибольшего кратера D1. В про‑
стых моделях расхождения обломков метеорои‑
да в атмосфере после разделения на два обломка 
(Passey, Melosh, 1980) считается, что в результате 
воздействия аэродинамических сил за короткое 
время после разлома обломки приобретают неко‑
торую боковую скорость в  поперечном траекто‑
рии направлении и расходятся с некоторой ско‑
ростью vT. Для оценки максимальной величины 
расхождения предполагается, что вектор скоро‑
сти расхождения перпендикулярен вектору ско‑
рости движения в атмосфере. Пусть время полета 
от точки разлома до поверхности равно t*. Тогда 
расстояние между обломками при ударе о поверх‑
ность составит примерно Smax ~ vT  ×  t* (точное 
время и  скорость зависят от торможения в  ат‑
мосфере). При произвольной пространственной 

ориентации направления расхождения обломков 
огибающая их возможного положения в плоско‑
сти, перпендикулярной направлению полета, ап‑
проксимируется окружностью диаметром Smax. 
Проекция этой окружности на плоскость поверх‑
ности является эллипсом с  малым диаметром 
Sy = Smax и с большим диаметром (вдоль проекции 
траектории на поверхность) Sx = Smax/sinθ, где θ – ​
угол наклона траектории полета к  горизонтали.

На рис.  4а и  4б пунктиром показаны наблю‑
даемые расстояния между точками падения об‑
ломков (центров парных кратеров) и оценки для 
углов падения 15o, 30o и 45o. Как видно на рис. 4, 
во многих случаях расхождение обломков на по‑
верхности гораздо меньше диаметра наибольшего 
кратера, поэтому можно предположить, что при 
расхождении, меньше максимального теорети‑
ческого, на имеющихся радарных изображениях 
можно не отличить индивидуальные кратеры от 
падения отдельных обломков. Тогда содержащи‑
еся в каталоге число парных и число множествен‑
ных кратеров могут включать лишь часть ударных 
событий, в  которых при имеющемся простран‑
ственном разрешении 75 м/пиксель можно раз‑
личить индивидуальные кратеры. Весьма воз‑
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Рис. 3. Зависимость от эффективного диаметра пары (или кластера) кратеров, Deff, отношения L/Deff, где L – ​макси‑
мальное удаление центра наименьшего кратера (в паре или кластере) от центра главного кратера. В верхней части 
рисунка черными точками показано число кратеров, распознающихся на месте удара. Пунктир (1) – ​видимая линия 
ограничения расхождения L~30 Deff. Линия регрессии 2 соответствует соотношению (3). Вертикальные пунктирные 
линии ограничивают диапазон эффективных диаметров структур от ~2.5 км (3) до ~25 км (4).
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можно, что одиночные кратеры в  диапазоне 
диаметров 2.5–25  км (рис.  3)  созданы разруша‑
ющимися в  атмосфере метеороидами, облом‑
ки которых не разошлись достаточно далеко для 
образования индивидуальных кратеров. По этой 
причине исследование процесса расхождения об‑
ломков метеороидов в атмосфере Венеры нужда‑
ется в дальнейшем анализе.

ЧИСЛЕННОЕ МОДЕЛИРОВАНИЕ 
ПРОХОЖДЕНИЯ АСТЕРОИДОВ ЧЕРЕЗ 

АТМОСФЕРУ ВЕНЕРЫ
Плотная атмосфера Венеры заметно влия‑

ет даже на фрагменты размером порядка кило‑
метра (Korycansky и  др., 2002; Шувалов, 2022). 
В работе (Шувалов, 2022) на основе численных 
двумерных расчетов были получены оценки 
энергии и  эффективного диаметра астероида 
или облака его фрагментов после пролета че‑
рез атмосферу Венеры для астероидов размером 
от 1 до 6  км. Развивая результаты Korycansky 
и Zahnle (2003), Шувалов и Иванов (2023) пока‑
зали, что двумерные расчеты в  предположении 
осевой симметрии задачи приводят к  торможе‑
нию разрушенных астероидов в  атмосфере на 
высотах, бόльших чем в  трехмерных расчетах. 
Соответственно, энергия выделяется в атмосфе‑
ре на бόльшей высоте.

Как уже отмечали Шувалов и  Иванов (2023), 
численное решение задачи торможения в атмос‑
фере с  разрушением ударника в  осесимметрич‑

ной постановке приводит к  ряду искусственных 
эффектов:

1.	Любое возмущение, возникающее на ка‑
ком-либо расстоянии от оси симметрии, имеет 
тороидальную форму и  генерирует сходящую‑
ся волну сжатия, которая усиливается при при‑
ближении к  оси симметрии. На оси возникает 
сильное возмущение (эффект кумуляции), кото‑
рое может быть значительно сильнее начального 
и может вызывать образование нефизичных, на‑
правленных вдоль оси струй.

2.	В  численных решениях схемная вязкость 
сглаживает резкие градиенты потоков тем силь‑
нее, чем больше скорость потока. В  осесимме‑
тричной постановке на оси симметрии радиаль‑
ная скорость равна нулю, уменьшая схемную 
вязкость, что ведет к  искусственным эффектам 
на оси.

3.	В  осесимметричной постановке разлета‑
ющиеся “обломки” фрагментированного тела 
удаляются от оси симметрии в виде торов с осью 
вращения вдоль траектории падающего тела. 
В  качестве примера на рис.  5 показана картина 
разрушения астероида при торможении в  дву‑
мерной осесимметричной постановке. На панели 
(а) показано двумерное распределение плотно‑
сти в  плоскости, проходящей через траекторию 
тела, на панели (б) – ​соответствующая ему трех‑
мерная картинка. Сохранение массы (объема) 
“тороидального обломка” при удалении от оси 
симметрии приводит к  тому, что “мидель” тора 
увеличивается. Соответственно, усиливается его 
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Рис. 4. Для парных кратеров показана зависимость удаления центра второго кратера от центра первого (наибольшего) 
кратера D1: (а) – ​вдоль предполагаемого направления полета ударников; (б) – ​в перпендикулярном направлении. То‑
чечные горизонтальные линии соответствуют верхнему пределу рассеяния кратеров в кластерах ~30 км, показанных 
на рис. 3. Толстая наклонная прямая соответствует расстоянию центров кратеров в паре, равному диаметру наиболь‑
шего кратера. Пунктирные линии соответствуют ожидаемому расхождению двух фрагментов ударника с траекторией 
падения с наклоном 45о, 30о и 15о.
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торможение в  набегающем потоке. Это может 
существенно изменить высоту и  характер выде‑
ления энергии в атмосфере, а также ударное воз‑
действие на поверхность.

4.	В  двумерной постановке нельзя адекватно 
моделировать образование кластеров кратеров на 
поверхности, описанных в предыдущем разделе.

Ранее трехмерная постановка задачи о  дви‑
жении фрагментов метеороида в  трехмерной 
постановке рассматривалась в  цикле работ 
(Korycansky, Zahnle, 2003; Korycansky и др., 2002) 
с  помощью программы ZEUS (Stone, Norman, 
1992). Это чисто эйлерова программа с  суще‑
ственным сглаживанием границ между твердым 
веществом и  газом. Из-за схемного “разма‑
зывания” происходит искусственное заниже‑
ние плотности вещества на границах, ведущее 
к  уменьшению плотности твердого вещества 
в ячейках, что влияет на торможение обломков 
астероида. В  итоге в  работах Korycansky и  др. 
(2002) и  Korycansky, Zahnle (2003) качествен‑
но воспроизводилось торможение в  атмосфере 
и  соответствующее уменьшение эффективного 
размера кратера, но не описывалось образова‑
ние кластеров кратеров.

В нашей предыдущей работе (Шувалов, Ива‑
нов, 2023) опубликован расчет разрушения в ат‑
мосфере Венеры ударника диаметром 1.5  км 
в  трехмерной постановке с  более аккуратным 
описанием границ твердого вещества и  атмос‑
феры, который показал, насколько отличаются 
результаты в  трехмерной и  осесимметричной 
постановках. Данная работа представляет даль‑
нейшее развитие этих исследований: рассматри‑

вается падение астероидов размером от 0.5 до 
3 км под углом 90о и 45о и их воздействие на по‑
верхность планеты.

МОДЕЛИРОВАНИЕ 
ПО ПРОГРАММЕ SOVA

Учитывая особенности использованной 
в  работе трехмерной версии алгоритма SOVA 
(Shuvalov, 1999), задача решалась в  квазижид‑
костной постановке – ​учитывалось только инер‑
циальное удержание более плотного вещества 
ударника. Примеры использования этого метода 
приведены, например, в  работе (Shuvalov и  др., 
2014). Ранее было показано, что это приближение 
применимо для больших ударников, начинаю‑
щих заметно деформироваться только при высо‑
ких нагрузках в нижних слоях атмосферы (Svetsov 
и др., 1995).

Постановка задачи предполагала внедре‑
ние сферического ударника (дунит плотностью 
3.32 г/см3) со скоростью 20 км/с в атмосферу Ве‑
неры с профилем давления и температуры по мо‑
дели (Moroz, 1981). Атмосфера описывалась как 
идеальный газ с показателем адиабаты 1.3. Свой‑
ства вещества метеороида задавались по модели 
уравнения состояния ANEOS (Thompson, Lau‑
son, 1972).

Расчетная область имела форму куба, расчет‑
ная сетка состояла из 300×300×300 ячеек вдоль 
осей х, у и z соответственно. Скорость набегаю‑
щего потока, в начальный момент равная скоро‑
сти астероида с  противоположным знаком, на‑
правлена параллельно основной диагонали куба 
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Рис. 5. Полученные в двумерном расчете двумерная и трехмерная картинки облака фрагментов, образующегося при 
падении астероида диаметром 1 км, падающего под углом 45º в атмосфере Венеры: (а) – ​в плоскости, проходящей че‑
рез траекторию, серым цветом показано распределение относительной плотности атмосферного газа (чем темнее, тем 
выше плотность), черным – ​фрагменты астероида; (б) – ​то же облако фрагментов показано в трехмерной геометрии 
(светло-серая поверхность соответствует фронту ударной волны, темно-серым цветом показано вещество разрушен‑
ного астероида). Рисунки соответствуют высоте 15 км. По осям координат указаны расстояния в километрах.
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(чтобы направления x, y и z были равноправны), 
соединяющей левую нижнюю и правую верхнюю 
вершины куба (см. рис.  6). В  процессе расчета 
скорость набегающего потока изменялась по ме‑
ре торможения астероида для того, чтобы он во 
все моменты времени располагался в левом ниж‑
нем углу расчетной области. В этой области раз‑
мером 220×220×220 ячеек вокруг метеороида раз‑
мер ячейки был равен D0/40, где D0 – ​начальный 
диаметр метеороида. По мере удаления от левого 
нижнего угла размер ячеек постепенно увеличи‑
вался, максимальный размер расчетной области 
составлял 20×D0 вдоль всех осей. В  начальный 
момент метеороид находился на высоте 70 км, где 
его деформация от аэродинамической нагрузки 
еще пренебрежимо мала.

Основное внимание уделялось процессу про‑
хождения через атмосферу, но один вариант был 
просчитан до удара фрагментов о  твердую по‑
верхность. Для этого в момент касания головной 
ударной волны поверхности задача переводилась 
в режим неподвижной мишени. Конденсирован‑
ное полупространство так же описывалось как 
дунит.

Для иллюстрации результатов рассмотрим ва‑
риант расчета, в  котором астероид с  начальным 
диаметром 1  км падает под углом 45°. На рис.  6 
показана форма астероида и  окружающей его 
баллистической ударной волны на высотах 50 
и 15 км. На высоте 50 км астероид начал слегка 
деформироваться, его скорость близка к началь‑
ной, 20 км/с. На высоте 15 км астероид разрушил‑
ся, образовалось несколько крупных фрагментов 
и много мелких. При этом фрагменты еще окру‑
жены общей ударной волной, хотя на ее фронте 

выделяются выпуклости, соответствующие круп‑
ным фрагментам. Скорость астероида к этому мо‑
менту уменьшилась до 14 км/с. Структура облака 
фрагментов на высоте 15 км сильно отличается от 
полученной в двумерном расчете и показанной на 
рис. 5.

На рис.  7 показана структура облака фраг‑
ментов в момент касания поверхности головной 
ударной волны. К моменту удара по поверхности 
фрагменты летят независимо друг от друга, с неза‑
висимыми головными волнами. Скорость лиди‑
рующего наибольшего фрагмента составляет око‑
ло 7 км/с. Однако средняя (по всем фрагментам 
с учетом их массы) скорость примерно в два раза 
меньше. Соответственно, кинетическая энергия 
облака фрагментов в момент удара по твердой по‑
верхности составляет 3.5% от начальной энергии 
астероида.

В нашей предыдущей работе (Шувалов, Ива‑
нов, 2023) для оценки возможной конфигурации 
кратерного кластера, образующегося при паде‑
нии разрушенного астероида, было построено 
распределение по поверхности энергии, прино‑
симой фрагментами. В  данной работе мы рас‑
считали распределение по поверхности энергии 
и  массы, приносимых фрагментами, и  исполь‑
зовали это распределение для оценки размеров 
кратеров. На рис. 7 показано образующееся кра‑
терное поле через 5 с. после достижения голов‑
ной ударной волной поверхности планеты. В этот 
момент уже сформировались переходные крате‑
ры. Стадия модификации (обрушение кратеров) 
не рассчитывалась из-за слишком большого вре‑
мени, необходимого для таких расчетов. В целом 
полученный кратерный кластер размером в попе‑
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Рис. 6. Деформация и разрушение астероида с начальным диаметром D0=1 км, падающего под углом 45о в венери‑
анской атмосфере: (а) – ​на высотах 50 км; (б) – ​15 км. Светло-серым цветом показана ударная волна в атмосфере, 
темно-серым – ​астероид и его фрагменты. Расстояния по осям указаны в километрах.
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речнике около 10 км качественно похож на кла‑
стеры кратеров, наблюдающиеся на поверхности 
Венеры – ​два примера таких кластеров показаны 
на рис.  8. Подробные наблюдательные данные 
о кластерах кратеров на Венере можно найти, на‑
пример, в работе (Herrick, Phillips, 1994).

На рис.  9 показаны зависимости от высоты 
относительной энергии и  эффективного диаме‑
тра астероида (или облака его фрагментов) для 
астероидов разного начального диаметра D0, па‑
дающих под углом 45°. Эффективный диаметр 
определялся как диаметр цилиндра, ось которого 
совпадает с главной диагональю куба, параллель‑
ной траектории, и внутри которого сосредоточе‑

но 95% массы астероида. Даже трехкилометровые 
астероиды теряют 49% своей энергии при про‑
лете через атмосферу и  заметно деформируются 
(расплющиваются), их диаметр увеличивается 
примерно в  2 раза. Астероиды размером 0.8  км 
и  меньшие теряют практически всю свою энер‑
гию (более 99%) при пролете через атмосферу. 
Максимальный диаметр облака фрагментов, ко‑
торое еще способно образовать кратерное поле, 
составляет 10–12 D0.

На рис. 10 сравниваются результаты трехмер‑
ных и двумерных модельных расчетов (Шувалов, 
2022), которые подтверждают приведенные вы‑
ше (и ранее – ​в работе (Шувалов, Иванов, 2023)) 

(a) (б)

0

00 5 10

0
5

5

5

5

10

10

10

10

Рис. 7. Образующееся кратерное поле через 5 с. после достижения головной ударной волной поверхности планеты: 
(а) – ​облако фрагментов того же астероида, что и на рис. 6, и окружающая его ударная волна непосредственно перед 
ударом по твердой поверхности (светло-серым цветом показана ударная волна, темно-серым – ​вещество астероида); 
(б) – ​кластер кратеров, образовавшихся после удара. Расстояния указаны в километрах.

(а) (б)
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Рис. 8. Радарные изображения кластеров кратеров на Венере: (а) – ​безымянный кластер, 126 в. д., 46.3 ю. ш. (№ 642 
в каталоге); (б) – ​кластер Qulzhan, 165.4. в. д., 23.5 с. ш. (№ 610 в каталоге). Изображения построены с помощью про‑
граммы JMars (https://jmars.asu.edu/).
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суждения о  недостатках двумерных осесимме‑
тричных расчетов. Из двумерных расчетов сле‑
дует, что уже полуторакилометровый астероид 
теряет более 99% энергии в  атмосфере Венеры, 
трехмерное моделирование показывает, что да‑
же астероид диаметром 0.9 км сохраняет 2% сво‑
ей кинетической энергии. А  облако фрагментов 
километрового астероида, сохраняющее около 
4% начальной кинетической энергии, приводит 

к образованию кластера из нескольких кратеров 
размером 2–3 км.

Для начального анализа влияния угла входа 
в атмосферу на рис. 11 сравниваются результаты 
расчета для двух углов наклона траектории: 90° 
(вертикальный удар) и 45о. Как и следовало ожи‑
дать, при вертикальных ударах астероиды теря‑
ют меньше энергии при пролете через атмосфе‑
ру. И при вертикальных ударах, и при ударах под 
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Рис. 9. Зависимости от высоты при падении астероидов разного диаметра D0 (на графиках около каждой кривой 
указаны значения D0 в километрах) под углом 45º: (а) – ​энергии астероида E/E0; (б) – ​эффективного диаметра асте‑
роида D/D0.
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Рис. 10. Зависимости от начального диаметра D0 при угле наклона траектории 45º: (а) – ​относительной энергии E/E0; 
(б) – ​относительного эффективного диаметра D/D0 астероида (или облака его фрагментов) в момент удара по твердой 
поверхности. Черные кривые показывают результаты трехмерных расчетов, серые – ​результаты двумерных расчетов 
(Шувалов, 2022).
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углом 45о максимальный диаметр облака фраг‑
ментов, которое еще способно образовать кратер‑
ное поле, составляет 10–12 D0.

ОБСУЖДЕНИЕ И ВЫВОДЫ
Анализ ранее опубликованных каталогов кра‑

теров, кластеров кратеров и  пятен-сплотчей на 
поверхности Венеры показывает закономерное 
изменение их обилия по мере уменьшения раз‑
меров ударника. Обращает на себя внимание тот 
факт, что оцениваемые по различным моделям 
размеры ударников перекрываются для всех трех 
видов следов ударов. Скорее всего, такое пере‑
крытие объясняется различиями в  плотности, 
пористости и  начальной нарушенности струк‑
туры тел различного состава и  происхождения. 
Впервые такие различия обсуждались в  работе 
(McKinnon и др., 1997), но более детальное опи‑
сание свойств метеороидов, оставивших следы на 
поверхности Венеры, требует улучшения имею‑
щихся моделей.

В  диапазоне диаметров ударных кратеров от 
~2  км до ~8  км данные КА Magellan позволяют 
предположить, что ~25% обнаруженных ударных 
структур являются двойными кратерами и  кла‑
стерами кратеров. В диапазоне от ~8 км до ~64 км 
доля парных и множественных кратеров снижа‑
ется от 10% до 1%. То, что 75% и более кратеров 
являются одиночными, может означать, что или 
часть ударников остается сконцентрированной 
в виде “одного тела”, или в большинстве случа‑
ев обломки разрушенного в  атмосфере ударни‑

ка не расходятся далеко друг от друга и образуют 
видимый единый кратер, как это предполагалось 
ранее (Artemieva, Pierazzo, 2011; Schultz, Gault, 
1985). Хотя вторая альтернатива представляется 
более вероятной, на данном этапе следует глубже 
исследовать все возможности.

За последние годы возможности численно‑
го моделирования возросли, и теперь мы можем 
вернуться к ранее поставленным вопросам с но‑
выми методиками моделирования. Проведенные 
с  использованием трехмерной квазижидкой мо‑
дели расчеты деформирования, фрагментации 
и  торможения астероидов в  атмосфере Венеры 
показали, что используемая в  двумерных расче‑
тах осевая симметрия (и, соответственно, торо‑
идальная форма фрагментов после разрушения) 
приводит к  более сильному торможению разру‑
шенных астероидов. В более близких к реально‑
сти трехмерных расчетах астероиды тормозятся 
и  выделяют энергию на меньших высотах, чем 
в двумерных расчетах. Показано, что полученная 
в  трехмерных расчетах структура разрушенного 
астероида, перед ударом по твердой поверхности 
состоящего из нескольких крупных и множества 
мелких фрагментов, может приводить к  форми‑
рованию кратерных кластеров, ранее описанных 
для Венеры в работе (Herrick, Phillips, 1994).

В  наших расчетах не учитывалось испарение 
астероида и  его фрагментов под действием из‑
лучения ударно-нагретого атмосферного газа. 
В случае падения Тунгусского космического тела 
(ТКТ) именно такое испарение обсуждалось как 
причина полного отсутствия найденных метеори‑
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Рис. 11. Зависимости от начального диаметра D0 при угле наклона траектории 45° (черные кривые) и 90° (серые кри‑
вые): (а) – ​относительной энергии E/E0; (б) – ​относительного эффективного диаметра D/D0 астероида (или облака его 
фрагментов) в момент удара по твердой поверхности.
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тов в районе катастрофы (Svetsov, 1996). Однако 
в рассматриваемом случае Венеры масса долета‑
ющих до поверхности астероидов на 3–4 поряд‑
ка больше массы ТКТ, время полета в атмосфере 
примерно такое же, поэтому, скорее всего, основ‑
ная масса фрагментов не испарится. Тем не менее 
этот вопрос требует уточнения.

Результаты наших расчетов качественно отли‑
чаются от полученных в (Korycansky, Zahnle, 2003; 
Korycansky и  др., 2002) с  использованием чисто 
эйлерового кода ZEUS (Stone, Norman, 1992). 
Во-первых, в  этих эйлеровых расчетах меньшая 
масса вещества астероида долетает до поверхно‑
сти. В наших расчетах долетает практически вся 
начальная масса, как и должно быть, если прене‑
бречь испарением, которое в цитируемых работах 
тоже не учитывается. Во-вторых, в наших расчетах 
в двумерной постановке астероид тормозится бы‑
стрее, чем в трехмерной, а в расчетах (Korycansky, 
Zahnle, 2003; Korycansky и др., 2002) – ​наоборот. 
Объясняется это различие, по-видимому, точно‑
стью описания границ между веществом астерои‑
да и атмосферным газом. В расчетах (Korycansky, 
Zahnle, 2003; Korycansky и др., 2002) в начальный 
момент времени астероид имеет плотность, близ‑
кую к нормальной плотности твердого вещества 
метеороида ρm. В процессе расчета из-за сильного 
размазывания границ между веществом астеро‑
ида и  атмосферным газом, неизбежного в  чисто 
эйлеровой методике, фрагментированный асте‑
роид представляет собой непрерывное облако 
вещества астероида с  плотностью от 0.001ρm до 
ρm (см. рис. 1–2 в Korycansky и др., 2002). Фраг‑
менты представляют собой области повышен‑
ной плотности (но  заметно меньшей, чем ρm 
в поздние моменты времени), окруженные менее 
плотным веществом астероида. В наших же рас‑
четах границы между веществом астероида и ат‑
мосферным газом описываются явно. Поэтому 
астероид и  фрагменты во все моменты времени 
имеют плотность, близкую к  нормальной плот‑
ности твердого вещества метеороида ρm, между 
фрагментами пространство заполнено атмосфер‑
ным газом (в  действительности  – ​смесью паров 
и  атмосферного газа). Количественно результа‑
ты сравнивать трудно, поскольку (Korycansky, 
Zahnle, 2003; Korycansky и др., 2002) рассматрива‑
ли торможение астероида специфической формы.

Таким образом, в данной работе показано, что 
для атмосферы Венеры адекватное описание зада‑
чи перехода от “нормального” ударного кратеро‑
образования” к  чисто атмосферным “взрывам”, 
когда изменение свойств поверхности происхо‑
дит в основном из-за отражения воздушной удар‑
ной волны, представляет определенные трудно‑
сти как для численного моделирования, так и для 
количественной интерпретации ударных струк‑

тур, наблюдаемых на радарных изображениях. 
Нам представляется актуальным продолжить ис‑
следования в  ожидании новых результатов пла‑
нируемых космических полетов к Венере (Zasova 
и др., 2020; 2021).

Работа выполнена в рамках государственного 
задания ИДГ РАН (рег. № 122032900176–3).

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ
Петров Г.И., Стулов В.П. Движение больших тел в ат‑

мосфере планет  // Космич. исслед. 1975. № 13. 
С. 587–594.

Шувалов В.В., Трубецкая И.А. Гигантские болиды в ат‑
мосфере Земли // Астрон. вестн. 2007. Т. 41. № 3. 
С.  241–251. (Shuvalov  V.V., Trubetskaya  I.A.  Aerial 
bursts in the terrestrial atmosphere  // Sol. Syst. Res. 
2007. V. 41. № 3. P. 220–230).

Шувалов В.В. Численное моделирование торможения 
астероидов в атмосфере Венеры // Динамич. про‑
цессы в геосферах. 2022. Т. 14. № 2. С. 92–98.

Шувалов  В.В., Иванов  Б.А.  Трехмерное моделиро‑
вание торможения астероида в  атмосфере Вене‑
ры // Динамич. процессы в геосферах. 2023. Т. 15. 
№ 1. С. 54–62.

Artemieva N., Pierazzo E. The Canyon Diablo impact event: 
2. Projectile fate and target melting upon impact // Me‑
teoritics and Planet. Sci. 2011. V. 46. № 6. P. 805–829.

Arvidson  R.E., Boyce J., Chapman C., Cintala M., Fulchi‑
gnoni M., Moore H., Neukum G., Schultz P., Soderblom 
L., Strom R., Woronow A., Young R. Standard techniques 
for presentation and analysis of crater size-frequency da‑
ta // Icarus. 1979. V. 37. № 2. P. 467–474.

Basilevsky A.T., Head J.W. Venus: Analysis of the degree of 
impact crater deposit degradation and assessment of its 
use for dating geological units and features // J. Geo‑
phys. Res.: Planets. 2002. V. 107. № E8. P. 5–1–5–38.

Basilevsky A.T., Head J.W., Setyaeva I.V. Venus: Estimation 
of age of impact craters on the basis of degree of pres‑
ervation of associated radar-dark deposits // Geophys. 
Res. Lett. 2003. V. 30. № 18.

Bondarenko  N.V., Kreslavsky  M.A.  Surface properties and 
surficial deposits on Venus: New results from Magellan 
radar altimeter data analysis // Icarus. 2018. V. 309. № 7. 
P. 162–176.

Cook C.M., Melosh H.J., Bottke W.F. Doublet craters on Ve‑
nus // Icarus. 2003. V. 165. № 1. P. 90–100.

Daubar I.J., Banks M.E., Schmerr N.C., Golombek M.P. Re‑
cently formed crater clusters on Mars  // J.  Geophys. 
Res.: Planets. 2019. V. 124. № 4. P. 958–969.

Daubar  I.J., Dundas  C.M., McEwen A.S., Gao A., Wexler 
D., Piqueux S., Collins G.S., Miljkovic K., Neidhart T., 
Eschenfelder J., and 8 co-authors. New craters on Mars: 
An updated catalog // J. Geophys. Res.: Planets. 2022. 
V. 127. № 7. id. e2021JE007145.

Herrick  R.R., Bjonnes  E.T., Carter  L.M., Geria T., 
Ghail  R.C., Gillmann C., Gilmore M., Hensley S., Iva‑



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

	 УДАРНЫЕ СТРУКТУРЫ НА ВЕНЕРЕ КАК РЕЗУЛЬТАТ РАЗРУШЕНИЯ...	 187

nov M.A., Izenberg N.R., Mueller N.T., O'Rourke J. G., 
Rolf T., Smrekar S.E., Weller M.B. Resurfacing history 
and volcanic activity of Venus // Space Sci. Rev. 2023. 
V. 219. № 4. id. 29.

Herrick  R.R., Phillips  R.J.  Effects of the Venusian atmo‑
sphere on incoming meteoroids and the impact crater 
population // Icarus. 1994. V. 112. № 1. P. 253–281.

Ivanov B.A., Basilevsky A.T., Kryuchkov V.P., Chernaya I.M. 
Impact craters of Venus: Analysis of Venera 15 and 16 
data // J. Geophys. Res.: Solid Earth. 1986. V. 91. № B4. 
P. 413–430.

Ivanov B.A. Footprints of Asteroid Atmospheric Explosions 
at the Surface of Venus // 13th Moscow Int. Sol. Syst. 
Symp. (13M-S3), October 10–14, 2022. Abstract Book. 
Мoscow: Space Research Institute, 2022. P. 314–316.

Korycansky D.G., Zahnle K.J., Mac Low M.-M. High-res‑
olution simulations of the impacts of asteroids into the 
Venusian atmosphere II: 3D models  // Icarus. 2002. 
V. 157. P. 1–23.

Korycansky D.G., Zahnle K.J. High-resolution simulations of 
the impacts of asteroids into the Venusian atmosphere III: 
Further 3D models // Icarus. 2003. V. 161. P. 244–261.

McKinnon W.B., Zahnle K.J., Ivanov B.A., Melosh H.J. Cra‑
tering on Venus: Models and observations // Venus II / 
Eds: Bougher  S.W., Hunten  D.M., Phillips  R.J.  Tuc‑
son, Arizona: Univ. Arizona Press, 1997. P. 969–1014.

Moroz  V.I.  The atmosphere of Venus  // Space Sci. Rev. 
1981. V. 29. № 1. P. 3–127.

Passey  Q.R., Melosh  H2Effects of atmospheric breakup 
on crater field formation  // Icarus. 1980. V.  42. № 2. 
P. 211–233.

Phillips  R.J., Arvidson  R.E., Boyce  J.M., Campbell  D.B., 
Guest  J.E., Schaber  G.G., Soderblom  L.A.  Impact cra‑
ters on Venus: Initial analysis from Magellan // Science. 
1991. V. 252. № 5003. P. 288–297.

Phillips  R.J., Raubertas  R.F., Arvidson  R.E., Sarkar  I.C., 
Herrick  R.R., Izenberg N., Grimm  R.E.  Impact craters 
and Venus resurfacing history // J. Geophys. Res.: Plan‑
ets. 1992. V. 97. № E10. P. 15923–15948.

Schaber  G.G., Strom  R.G., Moore  H.J., Soderblom  L.A., 
Kirk  R.L., Chadwick  D.J., Dawson  D.D., Gaddis  L.R., 
Boyce J.M., Russell J. Geology and distribution of impact 
craters on Venus: What are they telling us? // J. Geo‑
phys. Res.: Planets. 1992. V. 97. № E8. P. 13257–13301.

Schaller C.J., Melosh H2Venusian ejecta parabolas: Com‑
paring theory with observations // Icarus. 1998. V. 131. 
№ 1. P. 123–137.

Schultz  P.H., Gault  D.2Clustered impacts  – ​Experiments 
and implications  // J.  Geophys. Res.: Solid Earths. 
1985. V. 90. № P. 3701–3732.

Shuvalov  V.V.  Multi-dimensional hydrodynamic code 
SOVA for interfacial flows: Application to thermal layer 
effect // Shock Waves. 1999. V. 9. № 6. P. 381–390.

Shuvalov V., Kűhrt E., De Niem D., Wűnnemann K. Impact 
induced erosion of hot and dense atmospheres // Plan‑
et. and Space Sci. 2014. V. 98. P. 120–127.

Stone J., Norman M. ZEUS2D. A radiation magnetohy‑
drodynamic code for astrophysical flows in two space 
dimensions // Astrophys. J. Suppl. 1992. V. 80. P. 753–
790.

Strom R.G., Schaber G.G., Dawsow D.D. The global resur‑
facing of Venus // J. Geophys. Res.: Planets. 1994. V. 99. 
№ E5. P. 10899–10925.

Svetsov V.V., Nemtchinov I.V., Teterev A.2 Disintegration of 
Large Meteoroids in Earth’s atmosphere: Theoretical 
models // Icarus. 1995. V. 116. № 1. P. 131–153.

Svetsov V.V. Total ablation of the debris from the 1908 Tun‑
guska Explosion // Nature. 1996. V. 383. P. 697–699.

Takata T., Ahrens T.J., Phillips R.J. Atmospheric effects on 
cratering on Venus // J. Geophys. Res.: Planets. 1995. 
V. 100. № E11. P. 23329–23348.

Thompson S.L., Lauson H.S. Improvements in the Chart-D 
radiation hydrodynamic code III: Revised analytical 
equation of state // Rep. SC-RR‑71 0714. Albuquerque, 
NM: Sandia Laboratories, 1972. 119 p.

Werner S.C., Ivanov B.A. Exogenic dynamics, cratering, and 
surface ages (chapter 10.10) // Treatise on Geophysics 
(Second Edition)  / Ed.  Schubert G.  Oxford: Elsevier, 
2015. P. 327–365.

Wood (Jr) D.A. Effects of Airbursts on the Surface of Venus. 
Tucson, AZ: Univ. Arizona Press, 2000. 263 p.

Zahnle  K.J.  Airburst origin of dark shadows on Venus  // 
J. Geophys. Res.: Planets. 1992. V. 97. № E6. P. 10243–
10255.

Zasova  L.V., Gorinov  D.A., Eismont  N.A., Kovalenko  I.D., 
Abbakumov A.S., Bober S.A. Venera-D: A design of an 
automatic space station for Venus exploration  // Sol. 
Syst. Res. 2020. V. 53. № 7. P. 506–510.

Zasova L.V., Zeleny L.M., Korablev O.I., Sedykh O.Y., Ven‑
era-D Science Definition Team. VENERA-D Mission 
for Comprehensive Study of Venus // 19th Meeting of 
the Venus Exploration Analysis Group, 8–9 November, 
2021, abs. #8055.



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК, 2024, том 58, № 2, с. 188–197

188

УДК 523.43–852

ОДНОМЕРНАЯ МОДЕЛЬ ВЕРТИКАЛЬНОГО ПЕРЕНОСА 
ХИМИЧЕСКИХ СОСТАВЛЯЮЩИХ В АТМОСФЕРЕ МАРСА 

ВПЛОТЬ ДО ВЫСОТ ТЕРМОСФЕРЫ
© 2024 г.   Е. О. Киливник*, а, б, А. С. Петросяна, б, 

А. А. Федороваа, О. И. Кораблева, б

а Институт космических исследований РАН, Москва, Россия
б Московский физико-технический институт (национальный 

исследовательский университет), Москва, Россия
*e‑mail: Kilivnik.e@phystech.edu

Поступила в редакцию 24.10.2023 г.
После доработки 09.11.2023 г.

Принята к публикации 17.11.2023 г.

Работа посвящена исследованию переноса химических составляющих атмосферы Марса. Была по‑
ставлена задача исследования турбулентной диффузии химических компонент атмосферы Марса. 
Для достижения этой цели в приближении диффузии малой составляющей было составлено урав‑
нение непрерывности, а также соответствующая разностная схема. Были поставлены граничные 
условия в соответствии с известными на данный момент экспериментальными и теоретическими 
данными, а также получены необходимые профили температуры и давления. Для моделирования 
были выбраны две модели турбулентной диффузии, которые в дальнейшем использовались при 
расчетах. Моделирование выполнялось с использованием модернизированного метода Ньюто‑
на. Модели показали существенные различия в распределении малых составляющих атмосферы, 
в частности, водородсодержащих молекул, что указывает на важность выбора описания коэффи‑
циента турбулентной диффузии при построении одномерной фотохимической модели атмосферы.

Ключевые слова: атмосфера Марса, гравитационная диффузия, модель Линдзена, турбулентная 
диффузия
DOI: 10.31857/S0320930X24020049, EDN: NUKQVU

ВВЕДЕНИЕ
Определение и  моделирование химического 

состава атмосфер планет является чрезвычайно 
важной задачей физики планет. Данная задача 
позволяет определять скорости потери массы ат‑
мосферой планеты (особенно водородной состав‑
ляющей), что, в  свою очередь, может дать ответ 
на вопрос о  причине различий атмосфер таких 
планет, как Марс и Земля. С использованием по‑
лученных данных имеется возможность прогно‑
зировать судьбу химического состава атмосферы 
нашей планеты: будет ли это эволюция в сторону 
Марса, который имеет достаточно сильно разре‑
женную атмосферу, или же в сторону больших ат‑
мосферных плотностей на примере Венеры.

Многочисленные космические миссии по‑
зволили получить обширные данные о  составе 
атмосферы Марса, в  том числе вертикального 
профиля распределения химических компонент. 
На основании результатов таких наблюдений по‑

строены различные теоретические модели газо‑
переноса на разных высотах.

Одной из основных трудностей, возникающих 
в  моделировании аэрономических процессов 
в  планетной атмосфере, является выбор доста‑
точно обоснованных значений такой ее важной 
динамической характеристики, как коэффици‑
ент K � вертикальной турбулентной диффузии для 
компонент. При изучении работ по этой тематике 
были определены ключевые модели, описываю‑
щие вклад турбулентной диффузии в стратосфере 
и термосфере Марса.

Основной мотивацией для разработки модели 
атмосферы Марса, работающей вплоть до высот 
термосферы, является необходимость понимания 
трансформации химической составляющей ат‑
мосферы Марса в верхней атмосфере, включаю‑
щей заряженную компоненту (ионосферно-тро‑
посферная система, известная как I/T‑система). 
Для решения такой задачи требуется модель, 
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хорошо согласующаяся с  I/T‑системой, в  кото‑
рой определяющими являются внутренние грави‑
тационные волны. Поэтому для параметризации 
турбулентной вязкости естественно использовать 
модель, в которой турбулентность и турбулентная 
вязкость связаны с  нестабильным разрушением 
приливов и с нелинейным взаимодействием вну‑
тренних гравитационных волн. Представляется 
также необходимым провести сравнение с тради‑
ционными моделями с турбулентной диффузией.

В работе приводится подробный анализ име‑
ющихся одномерных моделей вертикального пе‑
реноса химических составляющих в  атмосфере 
Марса. Дано подробное описание новой модели 
турбулентной диффузии в марсианской атмосфе‑
ре, основанной на модели Линдзена, предложен‑
ной для земной атмосферы. Подробно описана 
численная реализация модели переноса, кото‑
рая используется для моделирования как с  тра‑
диционной моделью турбулентной вязкости, так 
и  с  моделью Линдзена. Приведены результаты 
численного моделирования при различных вы‑
ражениях для коэффициента турбулентной вяз‑
кости и  показано увеличение точности прогно‑
за химического состава марсианской атмосферы 
в  одномерной модели переноса с  турбулентной 
вязкостью, предложенной Линдзеном.

ИСХОДНЫЕ УРАВНЕНИЯ. 
ОПИСАНИЕ ИЗВЕСТНЫХ МОДЕЛЕЙ

С  момента получения первых данных об ат‑
мосфере Марса были предложены различные 
способы построения теоретических моделей вер‑
тикального переноса химических составляющих. 
Рассмотрим основные из них.

В  качестве исходной используется система 
уравнений неразрывности (Куликов, 2018), опи‑
сывающая процесс вертикального массопереноса 
в  приближении горизонтально однородной ат‑
мосферы. Она имеет следующий вид:

	 �
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t z

w z t n z t Q z ti i i, , , . 	 (1)

Здесь t – ​время, z – ​высота над средним уров‑
нем поверхности, wi  и  ni  – ​вертикальная состав‑
ляющая скорости и  концентрации i-го компо‑
нента химического состава, �Qi   – ​скорость 
образования и  уничтожения i-го компонента 
в  результате всех химических реакций, включая 
процессы фотодиссоциации. Приведем явный 
вид “источникового” члена Qi , связанного со 
скоростью появления и исчезновения частиц со‑
рта i  в химических реакциях, включая процессы 
диссоциации (Хайрер, Ваннер, 1999). Существу‑
ют два типа реакций: одна, в которой возникает 

i-компонент, и вторая, в которой он расходуется 
( n n ni� � �, � , просто стоят в разных частях):
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где n n n na b i d, , ,� � �   – ​концентрации компонент в  ре‑
акции, a  – ​доля компоненты ni  в продуктах ре‑
акции, �J Tab � �  – ​константа реакции, приведенная 
в таблице.

Для паров (Courtney, 1962):
	 QV k n n nv V C VS V� �� �,
где k m V rv w ice� 3 4� �/ � – “константа” скорости 
конденсации пара; mw   – масса молекулы воды; 
α  – коэффициент конденсации паров, называе‑
мый также коэффициентом аккомодации для 
процесса конденсации; r   – средний радиус ча‑
стиц конденсата; ρice � – плотность водяного льда; 
nC � � – концентрация конденсата, nV   – концен‑
трация паров воды. Концентрация насыщенного 
водяного пара nVS  – над плоской поверхностью 
конденсата рассчитывалась по формуле Гоффа–
Грэтча (Куликов, 2018).

Усредненный по времени поток i-го компо‑
нента в вертикальном направлении

	 ψi i in w n w= + ′ ′
1 1 	 (2)

состоит из двух частей: молекулярная диффузия 
�i

m
i in w�  и  турбулентная диффузия �ψi

T
i in w= ′ ′ . 

Здесь w0 � �–  среднемассовая скорость движения 
атмосферы, wi  диффузионная скорость, а  ni

′ � и 
wi

′  – значения величины пульсаций концентра‑
ции и скорости i-го компонента, возникающих за 
счет турбулентности.

Чтобы описать каждую из величин �ψi
T , можно 

воспользоваться соотношениями Стефана–Мак‑
свелла, которые хорошо подходят для описания 
газа, состоящего из многих компонент. Однако, 
как правило, ввиду того факта, что углекислый 
газ занимает почти 95% от всего химического со‑
става Марса, используется следующее, так назы‑
ваемое приближение диффузии малой составля‑
ющей:
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Здесь Di � �–  коэффициент диффузии i-го ком‑
понента в CO2 , H RT gi i� / –� � �  высота однород‑
ной атмосферы, R  – универсальная газовая по‑
стоянная, T �–  температура газа, g � �–  ускорение 
свободного падения, µi и αi  – молекулярный вес 
и коэффициент термодиффузии i-го компонента, 
H шкала высот однородно перемешанной атмос‑
феры, а µ – ее средний молекулярный вес.

Основное отличие моделей турбулентной диф‑
фузии состоит в  определении коэффициента K. 
Например, согласно выводам работы (Изаков, 
1976), для удовлетворительного соответствия рас‑
считанного состава атмосферы Марса и  данных 
измерений необходимо, чтобы K см с� � �4 108 2 1� . 
Столь высокое значение K  требуется, с  одной 
стороны, для того, чтобы обеспечить быстрый пе‑
ренос в нижнюю атмосферу атомарного кислоро‑
да и ограничить тем самым скорость образования 
O2  на уровне ∼ 30  км в реакции O OH O H.+ → +2  
С другой стороны, большие величины K  необхо‑
димы для достаточно быстрого переноса вниз 
атомарного водорода, образующегося в ионосфе‑
ре, с тем чтобы обеспечить поддержание концен‑
трации H на экзобазе ( 225  км) на уровне, не пре‑
вышающем 3 104 3� �см . В работе (Hunten, 1974) 
предполагалось, что коэффициент K  зависит от 
высоты и  может изменяться в  пределах 

3 10 2 8 106 2 1 10 2 1�� � � � �� �� �� �см с см сK . . На осно‑
вании результатов своих расчетов авторы (Hunt‑
en, 1974) пришли к выводу, что величина K на вы‑
сотах 30–40 км является критическим параметром 
модели и  должна составлять здесь не менее 
7 107 2 1� ��см с . Влияние высотной зависимости K 
на состав атмосферы Марса исследовалось также 
в  (Изаков, 1976). Согласно результатам этой ра‑
боты, уменьшение K приводит к  падению кон‑
центраций H  и  H2  на уровне экзобазы. 

Важный прогресс был достигнут в работе (Ку‑
ликов, 2018), где использовалась следующая мо‑
дель:
	 K z K S z z S z zm m� � � �� � � �� �� �1 1 2

2
exp , 	 (4)

где S2 0=  при z zm≤ . Значения параметров были 
взяты следующие: Km � �107 5 2 1. �см с , zm = 107  км, 
S км иS1

2 1
2

3 25 83 10 3 89 10� � � �� � � �. .� � � � км .
В работе (Куликов, 2018) исследуются следую‑

щие нейтральные компоненты: CO2, CO, O(3 P), 
O(1 D), O3, H2O, OH, H, HO2, H2O2, H2, ионы 
CO и CO H2 2

+ +� � , а  также исследуется аэрозольные 
составляющая, образованная частицами конден‑
сата водяного пара. В  нашей работе мы будем 
учитывать компоненты в  рамках той же самой 
аэрономии атмосферы Марса, с тем чтобы понять 

важную роль модели турбулентной диффузии 
в  средней и  верхней атмосфере. Схема химиче‑
ских реакций приведена в таблице.

В работе (Chaffin и др., 2017) предсказан повы‑
шенный выброс атомарного водорода из атмос‑
феры Марса, вызванный присутствием воды на 
большой высоте. При моделировании процессов 
переноса газа в нижней атмосфере также учиты‑
вались химические реакции, показанные в табли‑
це. До высоты z0 65=  км коэффициент турбу‑
лентной диффузии был константой и  численно 
равен 1 0 106 2 1. � �� см с , после чего менялся с высо‑
той следующим образом (Краснопольский, 1982):

	 K z K
P z

k T zb
2 0

1
2

� � � � �
� �

�

�
�

�

�
�

�

, 	 (5)

где K0
13 2 110= −см c .

Таким образом, из приведенного обсужде‑
ния отличий высотных профилей коэффициента 
турбулентной диффузии, используемых при изу‑
чении аэрономии Марса, а также из противоре‑
чивости выводов различных авторов становится 
очевидной необходимость критического анализа 
проведенных ранее расчетов состава атмосферы.

ГРАВИТАЦИОННАЯ ТУРБУЛЕНТНОСТЬ. 
ЧИСЛЕННАЯ РЕАЛИЗАЦИЯ МОДЕЛИ 

ВЕРТИКАЛЬНОГО ПЕРЕНОСА
Мы предлагаем использовать модель турбулент‑

ности Линдзена (Lindzen, 1981), которая хорошо 
описывает турбулентную диффузию для земной 
атмосферы, для улучшения результатов моделиро‑
вания марсианской атмосферы на средних и боль‑
ших высотах. Предполагается, что механизмом, 
вызывающим турбулентную диффузию, является 
нелинейное взаимодействие внутренних гравита‑
ционных волн различных типов. Известны два ме‑
ханизма разрушения внутренних гравитационных 
волн на больших высотах атмосферы Марса. Один 
из механизмов представляет собой увеличение ам‑
плитуды внутренней волны вследствие уменьше‑
ния давления атмосферы с высотой, а другой ме‑
ханизм  – это резонансное взаимодействие ветра 
и внутренней волны при равенстве скорости ветра 
и групповой скорости внутренней волны. Поэтому 
такая модель может рассматриваться как адекват‑
ная альтернатива для предсказания трансформа‑
ции химических компонент атмосферы Марса на 
высотах, включающих ионосферу. Разрыв волны, 
по-видимому, происходит на высоте около 85 км, 
что приводит к слою усиленной вихревой диффу‑
зии и  вызванного волной ускорения, простираю‑
щемуся в области между 85 км и примерно 108 км, 
выше которой преобладает молекулярный перенос.
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Система химических реакций, рассматриваемая в данной работе

№ Реакция Константа реакции J

1 CO2 + hν(40 − 2062) → CO + O 4 × 10−7

2 O2 + hν(40 − 2062) → O + O 1.8 × 10−6

3 H2O + hν(1515 − 2000) → OH + H 1.46 × 10−6

4 HO2 + hν(2000 − 3600) → O + OH 5.14 × 10−4

5 H2O2 + hν(2000 − 3600) → OH + OH 7.12 × 10−5

6 CO + O + CO2 → CO2 + CO2 1.0 × 10−32exp(−2190/T)

7 CO + OH → CO2 + H 2.1 × 10−32exp(−116/T)

8 O + O + CO2 → O2 + CO2 3.0 × 10−33exp(−300/T)2.9

9 O + O2 + CO2 → O3 + CO2 1.4 × 10−33exp(−300/T)2.5

10 O + O3 → O2 + O2 2.0 × 10−11exp(−2280/T)

11 O + H2 → OH + H 7.0 × 10−11exp(−5000/T)

12 O + OH → O2 + H 4.0 × 10−11

13 O + HO2 → OH + O2 8.0 × 10−11exp(−500/T)

14 O + H2O2 → H2O + O2 2.3 × 10−11exp(−3200/T)

15 O + H2O2 → HO2 + O2 2.3 × 10−11exp(−3200/T)

16 O(1D) + CO2 → O(3p) + CO2 1.8 × 10−10

17 O(1D) + H2O → OH + OH 3.0 × 10−10

18 O(1D) + H2 → OH + H 3.0 × 10−10

19 H + HO2 → OH + OH 4.2 × 10−10exp(−950/T)

20 H + HO2 → H2O+ O 8.3 × 10−11exp(−500/T)

21 H + HO2 → H2 + O2 4.2 × 10−11exp(−350/T)

22 H + O2 + CO2 → HO2 + CO2 2.0 × 10−31exp(−273/T)1.3

23 H + H + CO2 → H2 + CO2 1.0 × 10−32exp(−273/T)0.7

24 H + O3 → OH + O2 2.6 × 10−11

25 OH + OH → H2O + O 1.0 × 10−11exp(−550/T)

26 OH + H2 → H2O + H 3.6 × 10−11exp(−2590/T)

27 OH + O3 → HO2 + O2 1.3 × 10−12exp(−956/T)

28 OH + HO2 → H2O + O2 8.3 × 10−11exp(−500/T)

29 OH + H2O2 → H2O + HO2 4.1 × 10−11T0.5exp(−600/T)

30 HO2 + HO2 → H2O2 + O2 1.7 × 10−11exp(−500/T)

31 CO2
++ H2 → CO2H++ H 1.4 ×10−9

32 CO2H++e → CO2 + H 3.5 × 10−7
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Ситуация в средних и высоких широтах более 
сложная. Гравитационные волны доминируют 
на этих высотах, и если такие волны возникают 
в тропосфере (что вероятно), то их фазовые ско‑
рости обычно будут варьироваться от нуля (что 
соответствует горным волнам и т. д.) до типичных 
скоростей тропосферного потока.

Для таких низких фазовых скоростей влияние 
среднего зонального распределения потока будет 
иметь решающее значение. Распределение потока 
будет эффективно определять, какие гравитаци‑
онные волны (в зависимости от фазовой скорости) 
могут достигать мезосферы, и соответственно, ам‑
плитуды мезосферных гравитационных волн и их 
предельную высоту. Этот эффект, например, под‑
разумевает, что высота, до которой учитывается 
гравитационная волна летом (70 км), будет боль‑
шей, чем зимой (50 км). Кроме того, турбулентная 
диффузия и вызванные волнами ускорения боль‑
ше не распространяются до некоторого уровня, 
где доминируют молекулярные процессы. Вместо 
этого они ограничены слоями, простирающими‑
ся до некоторого приблизительного критического 
уровня (где среднее значение скорости зонально‑
го ветра равно или почти равно фазовой скорости 
волны). Между критическими уровнями и  тер‑
мосферой ожидается резкий минимум вихревой 
диффузии. Вызванные волнами ускорения обе‑
спечивают явный источник “трения”, необходи‑
мого для обращения вспять мезосферных сдвигов 
и, соответственно, для изменения температурного 
градиента от полюса к полюсу в мезопаузе.

Данная концепция приводит к  следующему 
виду турбулентной диффузии на высоте 70–80 км:
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Нам необходимо найти установившейся средний профиль концентраций химических компонент 
от высоты, соответственно: � � �n ti / 0 . В итоге запишем уравнение (7) в следующем виде:
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где k = 3 × 10–6 м–1, с = 466 м/с,	
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Целью данной работы является построение 
глобально усредненной аэрономической модели 
Марса и определение на ее основе приближенно‑
го вертикального распределения величины K.

В  настоящей работе мы предлагаем новую 
формулу турбулентной вязкости для численного 
моделирования переноса газовых составляющих 
атмосферы Марса, в  которой вместо формулы 
(5) используется выражение Линдзена (Lindzen, 
1981) для коэффициента турбулентной диффу‑
зии (6). В работе проведено численное моделиро‑
вание на основе уравнения (1) с использованием 
двух моделей турбулентной диффузии (4) и  (6) 
для атмосферы Марса на высотах 0–200 км. Про‑
ведено подробное сравнение результатов модели‑
рования на основе обеих моделей турбулентной 
диффузии. Построена разностная схема и заданы 
граничные условия для каждой из рассматривае‑
мых компонент, а именно: CO2, CO, O3, H2O, OH, 
H, HO2, H2O2, H2, Ar, N2.

Уравнения химических реакций берутся из та‑
блицы. Запишем уравнение (1) для двух моделей 
турбулентной вязкости:

Зависимость коэффициента молекулярной 
диффузии от температуры и,  как следствие, от 
высоты для каждой компоненты вычисляется по 
формуле Чепмена–Энскога:
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Здесь 1, 2 – индексы двух видов молекул, присут‑
ствующих в  газовой смеси, µi  – молярные массы 
компонент (в нашей модели рассматривается диф‑
фузия компонент в газе СО2 ввиду его преобладания 
в  сравнении с  остальными газами), коэффициент 
А  =  1.859 × 10(–3)  атм ·  Å2 · см2 г/моль( )  ·  K(–3/2) / с, 
P(z) – профиль давления (атм), � � �1 2 1 2

1
2, –� �� � �  

эффективный диаметр столкновения в Å (значе‑
ния заданы в форме таблицы в [13]), � � 1  – без‑
размерное значение интеграла столкновений.

На рис. 2 изображены используемые профили 
коэффициента молекулярной диффузии для не‑
которых компонент.

Выражения H zi � �  вычислялись для каждой 
компоненты отдельно по профилю температуры 
T z� � . Необходимые распределения температуры 
и давления взяты из (Chaffin и др., 2017; Красно‑
польский, 1982). Соответствующие профили изо‑
бражены на рис. 1. Изменением средней моляр‑
ной массы в (Lindzen, 1981) в первом приближении 
пренебрегаем, как уже упоминалось, ввиду того 
факта, что во всей нижней атмосфере Марса кон‑
центрация углекислого газа на порядок и больше 
превышает остальные показатели.

Система дифференциальных уравнений (1), 
в  которой присутствуют быстрые и  медленные 
текущие химические реакции, относится к  типу 

жестких дифференциальных систем уравнений 
в форме Коши (Маров, Колесниченко, 1987). Та‑
кие системы дифференциальных уравнений стал‑
киваются с принципиальными трудностями при 
их численном решении. Прежде всего требуется 
резкое увеличение числа вычислений. Отметим 
также резкое возрастание погрешности вычисле‑
ний при недостаточно малом шаге. Поэтому в ка‑
честве метода численного решения мы исполь‑
зуем неявные методы, которые обеспечивают 
результат, несравненно более надежный, чем яв‑
ные методы (Маров, Колесниченко, 1987). Фак‑
тически речь идет об обеспечении устойчивости 
численного алгоритма при использовании неяв‑
ных схем. Использование неявных схем в задачах 
планетной аэрономии и  в  химии планетных ат‑
мосфер имеет определяющее значение, посколь‑
ку одни и те же системы уравнений при разных 
параметрах могут быть как жесткими, так и  не‑
жесткими.

Все производные в  (8) аппроксимированы c 
помощью центральной разностной схемы:
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Рис. 1. Усредненные среднесуточные профили температуры (а) и логарифма давления (б) для среднеширотной атмос‑
феры Марса. Данные взяты из статей (Bougher и др., 2015; 2017; Chaffin и др., 2017).



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

194	 КИЛИВНИК и др.	

Здесь h z zk k� ��1 . Таким образом, по полу‑
ченным профилям давления и  температуры мы 
находим соответственно зависимость от высоты 
следующих величин:

	 ∂
∂

∂
∂

∂
∂

∂
∂

∂
∂

2

2

T

z

T
z

D
z

K
z

H
z

i i, , , , .

Коэффициент молекулярной диффузии, см2 с−1
101 102 103 104 105 106 107

120
CO2
O
OH100

80

60

40

20

В
ы

со
та

, к
м

0

Рис. 2. Коэффициенты диффузии нескольких хими‑
ческих компонент атмосферы Марса, вычисленные 
по формуле Чепмена–Энскога. Использованные 
профили температур изображены на рис.  1. Пара‑
метры самих газов были взяты из (Hirschfelder и др., 
1964).

	n n n

h
D n

n
h H

T
T

D Dk k k
k

A

k
k

k

k

k
k

k

+ −
+

−− +
+ − +

′









+1 1
2

0
1

1 02
2

1

2
� �� kk

A

k
k

k k

k

n
H

T T0

1

1′












+ + ′


� �������������� ��������������





′ + −
′

−
′

+
′′





















D D
H

H

T

T

T
Tk k

k

k

k

k

k

k

Ak

0 0
2 2

0

� �

� ������������������������� ������������������������
�= Qk

Bk

,

где D K Dk k k
i0 � � .

Обозначая соответствующие коэффициенты 
перед производными концентрациями A A Ak k k

0 1 2, , ,  
получаем следующую систему уравнений:
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Откуда следует:

	 n n nk k k� �� � �� �1
1

2 1
1
�

� . 	 (13)

Граничные условия на поток и концентрацию 
i-й химической компоненты при z = 0, брались из 
(Chaffin и др., 2017). В местах разрывов производ‑
ной функций температуры, коэффициентов диф‑
фузии и  других параметров граничные условия 
выбирались такими, чтобы соблюдалась непре‑
рывность концентраций и потоков.

Выбранные граничные условия для некото‑
рых компонент: распределение концентрации 
CO2  определялось из условия гидростатическо‑
го равновесия; у CO и O2 потоки равны 0 (диф‑
фузионное равновесие). У H2 и H2Oи других па‑
ров начальные потоки вычислялись по методу из 
(Куликов, Рыхлецкий, 1983). На верхней границе 
(граница турбопаузы 225  км) принималось, что 
для всех компонент, кроме водородосодержащих, 
диффузионные потоки равны 0.

Полученная система уравнений решается 
с  помощью специально построенного реше‑
ния эволюционных краевых задач для жестких 
систем квазилинейных параболических урав‑
нений. В  основе метода лежит ньютоновский 
итерационный процесс для решения жестких 
систем свойствами консервативности, монотон‑
ности и  быстрого затухания. Решение системы 
плохо обусловленных разностных уравнений 
находилось при помощи разложения якобиана 
системы на произведение левой и  правой тре‑
угольных матриц. При этом вектор правой ча‑
сти системы вычислялся в режиме накопления, 
а  разложение якобиана сохранялось неизмен‑
ным для максимально возможного числа итера‑
ций при сохранении их сходимости и граничных 
условий.

ЧИСЛЕННОЕ МОДЕЛИРОВАНИЕ. 
ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

В работе проведено сравнение двух моделей, 
которые наиболее точно среди всех описыва‑
ют  итоговые распределения. Соответственно, 
в  первой модели коэффициент турбулентной 
диффузии вычислялся по формуле (4), а во вто‑
рой – по формуле (6). Профили коэффициентов 

В  дальнейшем для удобства производные 
функции будем просто обозначать ′ ′′f f, . В  ре‑
зультате получим уравнение непрерывности для 
i-й компоненты в разностной форме:
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диффузии изображены на рис. 3. Соответствен‑
но, можно видеть, что на высоте ∼ 120 км коэф‑
фициент молекулярной диффузии начинает 
преобладать.

Результаты расчетов изображены на рис. 4 и 5. 
Главное отличие состоит в  высотных профилях 
распределений водородсодержащих компонент.

Два представленных метода дают довольно 
разные результаты, особенно для водородсодер‑

жащих компонентов на высотах 60–100 км, что 
требует дальнейших исследований. В частности, 
для выбора более корректного подхода к описа‑
нию турбулентной диффузии необходимо срав‑
нение с данными наблюдений.

Главными недостатками данных подходов яв‑
ляется пренебрежение горизонтальным перено‑
сом компонент, особенно в  турбопаузе, однако 
данные поправки будут учтены в будущих работах.
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Рис. 3. На графиках сплошной линией изображены коэффициенты турбулентной диффузии, вычисленные по формуле 
(4) для (а) и по формуле (6) для (б). Пунктирной линией изображены вычисленные ранее коэффициенты молекулярной 
диффузии для компоненты O. Штрихпунктирной линией обозначен суммарный коэффициент диффузии D0 = D + K.
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Рис. 4. Полученный по результатам расчетов по пер‑
вому методу высотный среднесуточный профиль 
концентраций химических компонент атмосферы 
Марса для средних широт и условия равноденствия.
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Рис. 5. Полученный по результатам расчетов по вто‑
рому методу высотный среднесуточный профиль 
концентраций химических компонент атмосферы 
Марса для средних широт и условия равноденствия.
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Проанализированы различные модели описа‑

ния турбулентной диффузии газовых компонент 
атмосферы Марса. Среди всех вариантов были 
выбраны две теории, которые в дальнейшем ис‑
пользовались при расчетах.

В качестве исходного использовано уравне‑
ние непрерывности для описания модели пе‑
реноса различных составляющих атмосферы 
Марса, а  также соответствующая разностная 
схема. Сформулированы граничные условия 
в  соответствии с  полученными эксперимен‑
тальными и теоретическими данными, а также 
получены необходимые профили температуры 
и давления.

Осуществлено решение полученной систе‑
мы уравнений с  использованием модернизиро‑
ванного метода Ньютона. Модели показали су‑
щественные различия в распределении малых 
составляющих атмосферы, в частности, водород‑
содержащих молекул, что указывает на важность 
выбора модели для описания турбулентной диф‑
фузии при построении одномерной фотохимиче‑
ской модели атмосферы.

В  дальнейшем планируется продолжить все‑
стороннее исследование газопереноса в атмосфе‑
ре Марса, используя данные последних миссий. 
Новой важной задачей в будущем является вклю‑
чение в модель горизонтального движения атмос‑
ферных компонент, а также развитие полученных 
результатов с учетом плазменных слоев в верхней 
атмосфере.

Авторы признательны Д.А. Климачкову за по‑
лезные обсуждения и помощь в работе.

Работа поддержана темой “Планета” госзада‑
ния Минобрнауки РФ.
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Небесные тела, которые имеют орбитальные и физические характеристики, типичные для асте‑
роидов, но эпизодически демонстрируют признаки кометной активности, представляют особый 
интерес, поскольку знание природы этих тел необходимо для понимания процессов формирова‑
ния Солнечной системы и доставки воды к планетам земной группы. В оценке свойств экзосферы 
активного астероида (АА) на основе данных дистанционного зондирования поляриметрия может 
играть заметную роль благодаря чувствительности поляризации рассеянного света к  свойствам 
частиц в среде. Численное моделирование рассеяния излучения на частицах экзосферы, образу‑
ющейся вокруг АА, показало, что рассеяние света в экзосфере может как ослаблять поляризацию 
света, отраженного от поверхности, так и приводить к ее усилению в зависимости от длины вол‑
ны рассеиваемого света, показателя преломления частиц и их морфологии. При этом спектраль‑
ный градиент поляризации может изменяться как в сторону более высоких положительных, так 
и отрицательных значений. На фазовых углах менее 30°, характерных для наблюдений астероидов 
Главного пояса, изменения, вносимые в поляризацию рассеянием в экзосфере, невелики и слабо 
отличаются для частиц разных свойств. Тем не менее изменение поляризации света, отраженного 
астероидом, по сравнению с каноническими значениями может свидетельствовать о присутствии 
экзосферы. На более высоких фазовых углах влияние рассеяния в экзосфере на поляризацию АА 
более заметно, что делает многообещающим использование поляриметрии в  исследовании ак‑
тивности астероидов, сближающихся с Землей. Этот эффект следует также учитывать при оценке 
альбедо астероида по максимуму поляризации (по закону Умова), если у этого астероида можно 
ожидать проявление активности.
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ВВЕДЕНИЕ
В  последние годы результаты обширных вы‑

сокоточных наблюдений малых тел Солнечной 
системы позволили понять, что границы тради‑
ционного разделения этой популяции на кометы 
и астероиды размыты. Установлено, что ряд объ‑
ектов, которые находятся на орбитах, типичных 
для астероидов, и  определенно состоят из туго‑
плавких материалов, могут периодически или ра‑
зово проявлять признаки кометной активности – 
у них развивается слабая кома (экзосфера) и даже 
пылевой или газовый хвост (см., например, Hsieh 
и др. (2018)). К настоящему времени обнаружено 
порядка 30 активных астероидов (АА). Классиче‑

ская концепция, согласно которой тела c разны‑
ми физическими и  динамическими свойствами 
должны были формироваться в  областях Сол‑
нечной системы, существенно отличающихся по 
температуре – за снеговой линией (кометы) или 
внутри ее (астероиды) – сейчас дополняется и пе‑
ресматривается.

В недавнем обзоре Jewitt и Hsieh (2022) подроб‑
но рассмотрели механизмы, которые могут спо‑
собствовать развитию экзосферы у АА – бомбар‑
дировка поверхности метеороидами, разрушение 
тела, обусловленное неустойчивым вращением, 
тепловые эффекты, вынос вещества за счет элек‑
тростатических сил, сублимация летучих при по‑
вышении температуры поверхности тела вблизи 
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перигелия, а  также комбинация этих факторов. 
Такие объекты, как активные астероиды и  спя‑
щие кометы, которые по своим свойствам нахо‑
дятся в  широкой области между классическими 
кометами и  классическими астероидами, осо‑
бенно интересны для исследователей, потому что 
знание их природы необходимо для понимания 
процессов формирования Солнечной системы 
и доставки воды к планетам земной группы (см., 
например, Кохирова и др., 2021 и ссылки там).

Jewitt и Hsieh (2022) также проанализировали 
возможности различных методов детектирования 
слабых кометоподобных объектов. Среди них  – 
непосредственная съемка высокого разрешения, 
фотометрический анализ, спектроскопия газо‑
вых составляющих, обнаружение негравитаци‑
онных возмущений и др. В то же время, как по‑
казали спектрофотометрические исследования 
астероидов в  УФ- и  видимом диапазонах, этот 
метод дает возможность обнаружить экзосферу 
у АА по изменению наклона спектра отражения 
и/или по появлению в спектрах деталей, необыч‑
ных для астероидов. Так, с помощью спектрофо‑
тометрического метода были зарегистрированы 
признаки сублимационной активности у некото‑
рых примитивных астероидов Главного пояса на 
расстояниях, близких к  перигелию орбиты (Бу‑
сарев и др., 2019; 2023; Busarev и др., 2018; 2021; 
и ссылки там).

Следует отметить, что, безотносительно при‑
чин кометной активности у  отдельных астеро‑
идов, обнаружить ее у таких тел сложно, потому 
что образовавшаяся экзосфера оптически тон‑
кая, а эффекты, которые она вызывает, невелики. 
В связи с этим поляриметрия слабых кометопо‑
добных объектов до настоящего времени прово‑
дилась редко (см., например, Bagnulo и др., 2010; 
Geem и др., 2022; Ivanova и др., 2022; 2023). В то же 
время наземные измерения линейной поляриза‑
ции света, рассеянного пылевыми комами, обра‑
зовавшимися после искусственных ударов о ядро 
кометы 9P/Tempel 1 и о малый компонент двой‑
ной системы астероидов Didymos–Dimorphos 
в ходе миссий Deep Impact (DI) и Double Asteroid 
Redirection Test (DART) соответственно, дали ин‑
тересные результаты (Harrington и др., 2007; Ha‑
damcik и др., 2007; Bagnulo и др., 2023), которые 
мы попытаемся объяснить ниже, исходя из ре‑
зультатов наших расчетов.

Для оценки свойств рассеивающей среды на 
основе поляриметрических данных необходимо 
получить фазовую зависимость степени линей‑
ной поляризации рассеянного света в достаточно 
широком диапазоне углов фазы P(α) (где α – угол 
Солнце–объект–наблюдатель). Как показывают 
многочисленные лабораторные измерения и рас‑
четы характеристик рассеяния, поведение P(α) 

определяется свойствами рассеивателей в среде – 
их размерами, морфологией, показателем пре‑
ломления, упаковкой (см., например, Mishchenko 
и др., 2010 и ссылки там). Однако, к сожалению, 
в большинстве случаев тела Солнечной системы 
можно наблюдать с Земли только под небольши‑
ми фазовыми углами. Для астероидов Главного 
пояса α обычно не превышает 30° (см., например, 
Shestopalov, Golubeva, 2015). В то же время асте‑
роиды, сближающиеся с Землей, можно наблю‑
дать в  широком интервале фазовых углов (см., 
например, Cellino и др., 2018). Среди них особое 
внимание исследователей привлекает астероид 
(3200) Phaethon, который является целью пред‑
стоящей японской миссии Demonstration and 
Experiment of Space Technology for Interplanetary 
voYage (DESTINY). Результаты фотометрических, 
поляриметрических и  спектральных измерений 
этого астероида говорят о сильной неоднородно‑
сти его поверхности; кроме того, он эпизодиче‑
ски проявляет признаки активности (Jewitt и др., 
2013; Kiselev и др., 2022 и ссылки там).

Как уже упоминалось, образование слабой эк‑
зосферы было зарегистрировано у ряда астерои‑
дов около перигелия орбиты по изменению фор‑
мы спектра в УФ- и видимом диапазонах. Более 
того, анализ этих данных на основе модельных 
расчетов рассеяния света в экзосфере, окружаю‑
щей астероид, позволил оценить ряд свойств ча‑
стиц экзосферы (Busarev и др., 2021; Бусарев и др., 
2023; Петрова, Бусарев, 2023). Было показано, что 
изменение наклона спектра с  положительного, 
присущего исследуемым астероидам, на отрица‑
тельный обусловлено рассеянием на слабопогло‑
щающих или непоглощающих частицах, размеры 
которых гораздо меньше длины световой волны. 
Также было установлено, что появление в  УФ- 
и  видимом диапазонах спектра необычных для 
астероидов деталей может быть вызвано интер‑
ференцией света, рассеянного агрегатными ча‑
стицами, состоящими из слабопоглощающих или 
непоглощающих зерен с радиусом около 0.1 мкм. 
Однако свойства поглощающих частиц в  экзос‑
фере уверенно оценить таким способом сложно, 
так как усиление поглощения в  коротковолно‑
вом диапазоне подавляет развитие интерферен‑
ционной картины при рассеянии на агрегатных 
частицах такого состава. В то же время известно, 
что состояние поляризации света, рассеянного 
средой, существенно зависит от свойств частиц 
в  этой среде (см., например, Mishchenko и  др., 
2010). Поэтому можно ожидать, что привлечение 
данных поляриметрии активных объектов будет 
полезным для оценки свойств экзосферы.

Цель данной работы  – оценить возможное 
влияние экзосферы, образовавшейся у астероида, 
на поляризацию рассеянного им света, которую 
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можно измерить при наземных UBVR‑наблюде‑
ниях (длины волн λ = 0.36, 0.44, 0.54 и 0.68 мкм). 
Для этого были выполнены расчеты характери‑
стик рассеяния частиц разной морфологии и со‑
става и переноса излучения, рассеянного в системе 
“поверхность астероида + экзосфера”. Исходные 
данные и методы расчетов описаны в следующих 
разделах. Далее представлены результаты модели‑
рования, их обсуждение и выводы.

ИСХОДНЫЕ ДАННЫЕ

Морфология частиц экзосферы
Расчеты характеристик рассеяния были вы‑

полнены как для однородных, так и  для агре‑
гатных частиц в  экзосфере, образовавшейся 
у астероида. Параметры частиц выбраны в соот‑
ветствии с оценками, сделанными на основе ана‑
лиза спектров отражения астероидов в  ближнем 
УФ- и видимом диапазонах, которые были изме‑
рены во время проявления признаков сублима‑
ционной активности (Busarev и др., 2021; Бусарев 
и  др., 2023; Петрова, Бусарев, 2023). А  именно, 
наблюдаемое в  ряде случаев увеличение ярко‑
сти астероида в коротковолновом диапазоне мо‑
жет быть вызвано присутствием в экзосфере сла‑
бопоглощающих или непоглощающих частиц 
с  размерами, гораздо меньшими длины волны 
рассеиваемого света. В данной работе характери‑
стики рассеяния таких частиц были смоделирова‑
ны с помощью полидисперсной смеси случайно 
ориентированных сфероидов (Mishchenko и  др., 
1997). Отношение осей сфероидов E изменялось 
от 0.7 до 1.3 при эффективном радиусе сферы 
эквивалентного объема Reff  =  0.1 мкм и  эффек‑
тивной вариации распределения νeff  =  0.05. По‑
скольку в экзосфере могут присутствовать и бо‑
лее крупные однородные частицы, их влияние на 
поляризацию рассеянного объектом света было 
смоделировано характеристиками полидисперс‑
ной смеси сфероидов с Reff = 1.0 мкм и νeff = 0.05.

Что касается агрегатных частиц, то, как было 
показано в  наших предыдущих работах (Busarev 
и др., 2021; Петрова, Бусарев, 2023), рассеяние на 
таких частицах, состоящих из зерен с  радиусом 
около 0.1 мкм, может вызывать появление нео‑
бычных деталей, зарегистрированных в ряде слу‑
чаев в спектрах отражения активных астероидов 
в ближнем УФ- и видимом диапазонах. Морфо‑
логия этих частиц напоминает морфологию ча‑
стиц, найденных в  комах, и  хвостах комет, 
и в межпланетном пространстве (см., например, 
Bradley и др., 1988; Bradley, 2003; Kolokolova и др., 
2004; Güttler и др., 2019). Для наших модельных 
расчетов, в соответствии с концепцией статисти‑
чески фрактальной структуры агрегатных частиц 

кометной пыли (см., например, Mannel и  др., 
2016), мы сгенерировали фракталоподобные 
агрегаты (или кластеры), состоящие их сфериче‑
ских мономеров субмикронных размеров. Для 
этого был применен процесс диффузно ограни‑
ченной агрегации (Mackowski, 1995). Если число 
мономеров N достаточно велико, полученный 
кластер может быть описан с  помощью соотно‑
шения � �N k R d

D
� � �f g

f/ , где d – диаметр мономе‑
ра, Rg – радиус гирации кластера, а Df и kf – раз‑
мерность и префактор фрактала соответственно.

Чтобы оценить влияние структуры кластеров 
на характеристики рассеяния, мы подобрали три 
набора фрактальных параметров, которые опи‑
сывают как плотно упакованные, так и разрежен‑
ные структуры. Принятые значения размерности 
и префактора фракталов: kf = 5.8 и Df = 1.9 (струк‑
тура А на рис. 1), kf = 8.0 и Df = 2.5 (структура B) и 
kf = 8.0 и Df = 3.0 (структура C). Для таких кла‑
стеров значения пористости можно определить 
как p  =  1  – N×(r/Rc)3, где r  – радиус мономера 
и Rc = (5/3)1/2×Rg – так называемый характерный 
радиус (Kosaza и  др., 1993). Тогда p ≈ 0.94, 0.72 
и 0.54 (при N = 100) для структур А, В и С соот‑
ветственно.

Следует отметить, что у  различных реализа‑
ций агрегатных структур, которые описывают‑
ся с одними и теми же значениями фрактальных 
параметров, фазовые профили интенсивности 
и  линейной поляризации рассеянного света не‑
сколько отличаются даже при достаточно боль‑
шом числе составляющих частиц. Однако эти 
различия гораздо меньше, чем те, которые пока‑
зывают фазовые профили, рассчитанные для кла‑
стеров с различными наборами фрактальных па‑
раметров (см., например, Kolokolova и др., 2018). 
Поэтому в  рамках данного анализа вычисления 
были выполнены для одной реализации каждой 
из структур.

В  данных модельных расчетах значения для 
размеров мономеров в  агрегатах были выбра‑
ны на основе результатов измерений размеров 
частиц межпланетной и  кометной пыли, а  так‑
же результатов анализа поляриметрии комет 

A B C

Рис. 1. Типы агрегатных структур, для которых были 
вычислены характеристики рассеяния.
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и  спектрофотометрии активных астероидов (см. 
ссылки выше). Здесь мы рассматриваем четыре 
значения радиуса мономеров в агрегатах: r = 0.08, 
0.10, 0.12 и 0.15 мкм, а их форма принята сфери‑
ческой. Последнее упрощение существенно об‑
легчает расчеты и,  в  то же время, не оказывает 
заметного влияния на результаты моделирова‑
ния, так как в рассматриваемом здесь спектраль‑
ном диапазоне эти значения радиусов мономеров 
соответствуют параметру размера x ≡ 2πr/λ <3. 
При таком соотношении между размерами рас‑
сеивателей и длиной волны рассеиваемого света 
взаимодействие между рассеивателями, которые 
находятся внутри агрегата в неоднородных ближ‑
них полях друг друга (Tishkovets и др., 2011), “раз‑
мывает” детали фазовых кривых, обусловленные 
рассеянием на отдельных зернах определенной 
формы. Подтверждением этого положения может 
служить тот факт, что характеристики рассеяния 
кластеров, состоящих из сферических мономе‑
ров и  частиц произвольной формы, рассчитан‑
ные с помощью метода суперпозиции Т‑матриц 
(см., например, Kimura и др., 2003; Петрова и др., 
2004; Dlugach и  др., 2011; Lumme, Penttilä, 2011; 
Kolokolova и  др., 2018; и  ссылки там) и  метода 
дискретно-дипольной аппроксимации (см., на‑
пример, Zubko и др., 2015 и ссылки там) соответ‑
ственно, демонстрируют сходное поведение.

Следует отметить, что данное моделирование 
основано на характеристиках рассеяния частиц, 
присутствие которых ожидается в экзосфере, но 
не на физических характеристиках самих частиц. 
Хотя частицы в реальных экзосферах могут быть 
крупнее или мельче, или несколько отличаться 
по составу от рассматриваемых здесь, наша зада‑
ча – понять, насколько экзосфера может повли‑
ять на степень линейной поляризации света, от‑
раженного активным астероидом, но не добиться 
согласия модельных и измеренных значений по‑
ляризации для конкретного случая.

Состав вещества частиц экзосферы
Характеристики рассеяния частиц зависят не 

только от их размеров и структуры, но и от пока‑
зателя преломления вещества m. Поскольку ана‑
лиз спектров отражения активных астероидов 
показал присутствие в  экзосфере непоглощаю‑
щих или слабопоглощающих частиц (см. Busarev 
и др., 2021; Бусарев и др., 2023; Петрова, Бусарев, 
2023), мы включили в рассмотрение лед H2O и так 
называемые астрономические силикаты (оптиче‑
ские характеристики этого вещества явились ре‑
зультатом синтеза данных лабораторных изме‑
рений и  теоретического моделирования деталей 
в ИК‑спектре, который был проведен для нахож‑
дения согласия с данными ряда астрономических 
наблюдений в (Draine, Lee, 1984)). Чтобы оценить 
влияние поглощающих частиц на степень линей‑
ной поляризации света, отраженного активным 
астероидом, мы также рассматриваем частицы 
оливина и  тугоплавкой органики. Значения по‑
казателей преломления этих веществ, принятые 
в данной работе, приведены в таблице.

Параметры 
экзосферы и поверхности астероида

Чтобы вычислить интенсивность и поляриза‑
цию света, отраженного экзосферой с подстила‑
ющей поверхностью, надо задать, кроме свойств 
частиц, присутствующих в  экзосфере, оптиче‑
скую толщину экзосферы τ и  матрицу отраже‑
ния поверхности на каждой из длин волн. В связи 
с тем, что оптическая толщина экзосфер АА пока 
не была оценена, в данном моделировании было 
принято значение τ = 0.5 на λ = 0.54 мкм, которое 
обеспечивает существенные изменения спектра 
астероида, обладающего экзосферой, по срав‑
нению с  его неактивным состоянием (Петрова, 
Бусарев, 2023). Изменение оптической толщины 
вдоль спектра было учтено на основе изменения 
сечения рассеяния модельных частиц в  зависи‑
мости от длины волны.

Что касается параметров поверхности АА, то, 
поскольку спектральный ход яркости и  поля‑
ризации астероидов разных классов может быть 
разным, а задача данного анализа – лишь отсле‑

Значения действительной mr и мнимой mi части показателя преломления рассматриваемых веществ в зависимо‑
сти от длины волны согласно указанным источникам

Длина волны 
(мкм)

Лед H2O (a) Астрономические 
силикаты (b) Оливин (с) Тугоплавкая 

органика (b)

mr mi mr mi mr mi mr mi

0.36 1.3238 0.0 1.6880 0.02 1.8190 0.20 1.8720 0.3500
0.44 1.3163 0.0 1.6760 0.02 1.8190 0.1360 1.9200 0.3180
0.54 1.3114 0.0 1.6680 0.02 1.8060 0.0912 1.9620 0.2920
0.68 1.3073 0.0 1.6674 0.02 1.7920 0.0716 1.9960 0.2640

Примечание. (a)Warren, Brandt (2008), (b)Li, Greenberg (1997), (c)Dorschner и др. (1995).
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дить изменения, которые может внести экзосфе‑
ра в  наблюдаемые характеристики АА, мы при‑
няли характеристики поверхности модельного 
астероида одинаковыми в  разных длинах волн. 
Состав и морфология частиц модельной поверх‑
ности здесь не важны; главное, чтобы фазовая 
кривая степени линейной поляризации объекта 
с  такой поверхностью примерно воспроизводи‑
ла фазовую зависимость, наблюдаемую в среднем 
у астероидов низкого и среднего альбедо (напри‑
мер, Geem и др., 2022 и ссылки там). Для условно‑
го астероида интенсивность и поляризация света, 
рассеянного поверхностью, была вычислена на 
основе матрицы рассеяния кластеров структуры 
B (N = 100, х = 1.5 и m = 1.65 + 0.005i) при опти‑
ческой толщине слоя 1.5. Она дает слабую ветвь 
отрицательной поляризации, угол инверсии при‑
мерно на 20° и максимум ~26% при геометриче‑
ском альбедо объекта Ag ≈ 0.1 (см. рис. 2).

ВЫЧИСЛИТЕЛЬНЫЕ МЕТОДЫ
Характеристики рассеяния полидисперс‑

ных однородных сфероидальных частиц слу‑
чайной ориентации были вычислены с  помо‑
щью компьютерной программы, разработанной 
М.И.  Мищенко (https://www.giss.nasa.gov/staff/
mmishchenko/t_matrix.html) на основе теории 
Т‑матриц (см., например, Mishchenko и др., 2002).

Для сформированных агрегатных частиц слу‑
чайной ориентации элементы матрицы одно‑
кратного рассеяния, а  также сечения рассеяния 
и экстинкции были вычислены с помощью ком‑
пьютерного кода Mackowski и Mishchenko (1996; 
2011), основанного на численно точном мето‑
де суперпозиции Т‑матриц. Этот метод  – один 
из наиболее эффективных, который широко 
используется при решении макроскопических 
уравнений Максвелла для произвольных ансам‑
блей сферических частиц (https://www.giss.nasa.
gov/staff/mmishchenko/t_matrix.html и  www.eng.
auburn.edu/~dmckwski/scatcodes/).

Характеристики однократного рассеяния ча‑
стиц в  экзосфере, ее оптическая толщина и  ха‑
рактеристики отражения поверхности служат 
в качестве входных параметров в процедуре пере‑
носа излучения в  системе “поверхность+экзос‑
фера”. В  данной работе перенос излучения рас‑
считан с  помощью метода инвариантного 
погружения, приложение которого для атмосфе‑
ры с подстилающей поверхностью детально опи‑
сали Mishchenko и  Travis (1997), а  необходимые 
коды доступны на сайте https://www.giss.nasa.gov/
staff/mmishchenko/brf/. Поскольку этот метод 
применим только к системе плоскопараллельных 
рассеивающих слоев, мы вычисляем здесь эле‑
менты матрицы отражения (см., например, 

Mishchenko, Travis, 1997 и  ссылки там) для не‑
больших областей поверхности астероида (при‑
мерно 3°×3° по долготе и широте), окруженного 
экзосферой, а форма его принята шарообразной. 
Последующая процедура расчета характеристик 
рассеяния всего небесного тела с учетом поляри‑
зации существенно отличается от той, что была 
применена в наших предыдущих работах при мо‑
делировании спектральной зависимости интен‑
сивности излучения, рассеянного активным асте‑
роидом (Busarev и др., 2021; Бусарев и др., 2023; 
Петрова, Бусарев, 2023). Если интенсивность 
рассеянного излучения, рассчитанную для не‑
больших участков сферического объекта (кото‑
рые предполагаются плоскими), можно просто 
проинтегрировать по наблюдаемому диску объ‑
екта с  учетом фазового угла и  соответствующих 
зенитных и  азимутальных углов, то суммирова‑
ние компонент интенсивности, характеризую‑
щих состояние поляризации рассеянного света, 
т. е. в плоскости рассеяния � �I



 и в плоскости, пер‑
пендикулярной ей, I⊥ , требует предварительного 
преобразования – расчета относительно коорди‑
натной системы, связанной с объектом целиком, 
а не с отдельными его участками. Методика таких 
расчетов в приложении к интерпретации наблю‑
дений экзопланет подробно описана Madhusudhan 
и Burrows (2012). Аналогичная задача была реше‑
на Rossi и др. (2018), которые также привели ре‑
зультаты своих вычислений интенсивности 
I I I� �� �� 

� и степени линейной поляризации 

света P
I I

I I
�

�� �
�� �

�

�





 в  зависимости от фазового 

угла наблюдений для двух стандартных моделей – 
изотропно рассеивающего шара и рассеивающей 
газовой атмосферы над черным шаром. Наши те‑
стовые расчеты для этих стандартных моделей 
показали хорошее согласие с результатами Rossi 
и др. (2018) по значениям интенсивности и поля‑
ризации на нескольких фазовых углах.

РЕЗУЛЬТАТЫ МОДЕЛИРОВАНИЯ
Изменения фазовой функции линейной по‑

ляризации света P(α), отраженного модельным 
астероидом, которые вызваны присутствием 
в  экзосфере однородных сфероидальных частиц 
с эффективным радиусом Reff = 0.1 и 1.0 мкм, по‑
казаны на рис. 2. Приведены модели для частиц 
разного состава на двух длинах волн, λ  =  0.36 
и 0.54 мкм (каналы U и V), и модельная кривая 
для поверхности астероида. Видно, что размер 
рассеивающих частиц экзосферы относительно 
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длины волны во многом определяет их влияние 
на фазовую функцию поляризации АА. Если ча‑
стицы в  экзосфере существенно меньше длины 
волны (Reff = 0.1 мкм и λ = 0.54 мкм (канал V), что 
дает параметр размера x ≈ 1), присутствие экзос‑
феры повышает значения положительной поля‑
ризации астероида во всем интервале фазовых 
углов, а небольшая ветвь отрицательной поляри‑
зации, характерная для поверхности астероидов, 
исчезает. Это объясняется тем, что свет, рассе‑
янный частицами таких размеров, поляризован 
преимущественно в  плоскости, перпендикуляр‑
ной плоскости рассеяния, а  фазовая кривая по‑
ляризации P(α) имеет колоколообразную форму 
с высоким максимумом на угле фазы α ≈ 90° при 
слабой зависимости от материала частиц (см., на‑
пример, Mishchenko и др., 2002). С ростом разме‑
ров частиц влияние показателя преломления на 
поляризацию света, рассеянного такими части‑
цами, усиливается, форма P(α) становится более 
сложной, ее максимум значительно понижается, 
а в отдельных интервалах фазовых углов поляри‑
зация становится отрицательной. Это приводит 

к  тому, что положительная поляризация света, 
отраженного астероидом с  экзосферой, состоя‑
щей из слабопоглощающих частиц, становится 
ниже, чем у этого астероида без такой экзосферы, 
а  отрицательная ветвь поляризации может уси‑
литься. В то же время присутствие относительно 
крупных поглощающих частиц в экзосфере слабо 
изменяет фазовую кривую поляризации астерои‑
да почти во всем интервале фазовых углов (пра‑
вые диаграммы на рис. 2).

Сложное влияние экзосферы на поляризацию 
света, рассеянного АА, можно пояснить, рас‑
сматривая данную задачу в  приближении одно‑
кратного рассеяния. В  случае оптически тонкой 
экзосферы это приближение позволяет суще‑
ственно упростить формулы, описывающие рас‑
сеяние света системой “экзосфера+поверхность” 
(Соболев, 1972). Пусть солнечный свет интенсив‑
ности I0 падает под углом Z0 на границу экзосфе‑
ры над поверхностью астероида с альбедо As (см. 
рис. 3). Часть падающего потока (1) достигает по‑
верхности и отражается от нее без рассеяния в эк‑
зосфере, а  другая часть (2) рассеивается части‑
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Рис. 2. Степень линейной поляризации света P, отраженного модельным астероидом с экзосферой на длинах волн 
0.36 и 0.54 мкм (каналы U и V соответственно), в зависимости от фазового угла наблюдений α. Частицы в экзосфе‑
ре – смеси случайно ориентированных сфероидов при Reff = 0.1 и 1.0 мкм, νeff = 0.05 и E = 0.7–1.3: (а) – λ = 0.36 мкм, 
Reff = 0.1 мкм; (б) – λ = 0.36 мкм, Reff = 1.0 мкм; (в) – λ = 0.54 мкм, Reff = 0.1 мкм; (г) – λ = 0.54 мкм, Reff = 1.0 мкм. 
Показаны модели для частиц льда H2O (“Ice”), астрономических силикатов (“Sil”), оливина (“Oli”) и тугоплавкой 
органики (“OrR”), а также модель для астероида без экзосферы (“Surf”). Оптическая толщина экзосферы принята 
равной τ = 0.5 на λ = 0.54 мкм.
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цами экзосферы, не достигая поверхности. Угол 
Z – зенитный угол наблюдений. В самом простом 
случае, когда падающий и отраженный лучи ле‑
жат в одной плоскости с нормалью в точке паде‑
ния, угол фазы α = Z0 + Z.

Если экзосфера отсутствует, поляризацию 
света, рассеянного поверхностью, можно запи‑
сать как

P
I A

I A
s

s s s

s s s

s�
� � � �

� � � �

� � � �
� � �

� � � � �� �
� � � � �� �

�
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


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s s





� � � �� � � � �� �
,	(1)

где χ α χ α( ) ( )⊥s s
и �



  – составляющие фазовой 
функции рассеяния поверхности с  электриче‑
ским вектором, перпендикулярным плоскости 
рассеяния и  параллельным ей соответственно. 
Если над поверхностью находится оптически 
тонкая экзосфера (τ < 1), частицы которой имеют 
альбедо однократного рассеяния ω0 и компонен‑
ты фазовой функции рассеяния � � �χ α χ α( ) ( )⊥e e

и


, 
то поляризацию света, рассеянного системой 
“экзосфера  +  поверхность” можно представить 
в приближении однократного рассеяния как
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где μ = cosZ, μ0 = cosZ0, и зависимость компонент 
χ от α не показана для краткости записи. Из фор‑
мулы (2) видно, что если значения χ χe eи⊥ 

� близ‑
ки, т.  е. степень линейной поляризации света, 
рассеиваемого только в экзосфере, мала, то поля‑
ризация света, рассеиваемого системой, Pe s� � �� ,  
будет ниже, чем поляризация света, рассеиваемо‑
го только поверхностью, Ps �� � . Если же поляри‑
зация света, обусловленная только рассеянием 
в экзосфере, существенно отличается от нуля, то 
значение Pe s� � ��  в конечном счете зависит от со‑
отношения разностей ( )χ χe e⊥ −



 и  ( )χ χs s⊥ −


.
Влияние экзосферы, состоящей из однород‑

ных частиц разного состава, при Reff = 0.1 и 1.0 мкм 
на спектральную зависимость степени линейной 
поляризации света, отраженного АА на разных 
фазовых углах, показано на рис.  4. Видно, что 
присутствие таких частиц в экзосфере может за‑
метно изменить спектральный градиент поляри‑
зации на фазовых углах α � � 20°. Эффект в целом 
усиливается с  ростом α и  зависит от показателя 
преломления частиц. При этом рассеяние на бо‑
лее мелких частицах делает градиент положитель‑
ным, а на более крупных – в целом слабо отрица‑

тельным. В интервале небольших фазовых углов, 
где степень линейной поляризации света, отра‑
женного поверхностью астероида, принимает 
слабые отрицательные значения, рассеяние на 
частицах экзосферы в основном еще больше ос‑
лабляет поляризацию отраженного от поверхно‑
сти света и может способствовать положительной 
поляризации света, отраженного системой 
“поверхность + экзосфера”. Исключение состав‑
ляют относительно крупные частицы астрономи‑
ческих силикатов, фазовая функция поляризации 
которых имеет хорошо выраженную отрицатель‑
ную ветвь на этих фазовых углах (см. рис. 2).

Поведение фазовых функций поляризации 
излучения P(α), отраженного АА с  экзосферой, 
содержащей агрегатные частицы, зависит как 
от показателя преломления и  структуры частиц, 
так и от размеров составляющих их гранул. В ка‑
честве примера на рис.  5а приведены функции 
P(α) для непоглощающих ледяных и поглощаю‑
щих оливиновых агрегатных частиц структуры С, 
состоящих из мономеров разных размеров, а  на 
рис.  5б – функции P(α) для агрегатных частиц 
разной структуры, состоящих из астрономиче‑
ских силикатов при радиусе мономеров 0.10 мкм. 

Z

Z0

1 2
α

Рис. 3. Схематическое представление задачи рассе‑
яния света плоскопараллельной системой “экзос‑
фера+поверхность” в  приближении однократного 
рассеяния при малой оптической толщине экзос‑
феры. Часть падающего светового потока 1 дости‑
гает поверхности и отражается от нее без рассеяния 
в экзосфере, а часть 2 рассеивается частицами эк‑
зосферы, не достигая поверхности. Z0 и Z – зенит‑
ные углы падающего света и наблюдений соответ‑
ственно.
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Показанные модели рассчитаны для длины вол‑
ны 0.54 мкм. Видно, что функция P(α) для АА 
с  экзосферой, содержащей ледяные агрегатные 
частицы, в целом следует P(α) для астероида без 
экзосферы, но принимает в большинстве случаев 
более высокие значения и не имеет отрицатель‑

ной ветви. Функции P(α) для АА с  экзосферой, 
содержащей агрегаты с поглощением, ведут себя 
сходным образом, если структура агрегатов не‑
плотная (типы A и B на рис. 1), но могут иметь бо‑
лее сложный вид при плотно упакованной струк‑
туре (тип С). В последнем случае это обусловлено 

Ice
Sil
Oil
OrR
Surf

−0.05

−0.04

−0.03

−0.02

−0.01

0

0.01

p

0.3 0.4 0.5
λ, мкм

0.6 0.7

0.15

0.10

0.05

0

−0.05

0.20

0.3 0.4 0.5
λ, мкм

0.6 0.7

0.40

0.30

0.20

0.10

0

0.50

0.3 0.4 0.5
λ, мкм

0.6 0.7

0.40

0.30

0.20

0.10

0

0.50

0.3 0.4 0.5

α = 7° α = 30° α = 60° α = 90°

λ, мкм

−0.03

−0.02

−0.01

0

0.01

0.02

0.03

p

0.15

0.10

0.05

0

−0.05

0.20

0.40

0.30

0.20

0.10

0

0.50

0.40

0.30

0.20

0.10

0

0.50

0.6 0.7

Re� = 1.0 мкм

Re� = 0.1 мкм

Рис. 4. Изменение степени линейной поляризации света P, отраженного модельным астероидом с экзосферой, вдоль 
спектра на фазовых углах α = 7°, 30°, 60° и 90°. Частицы в экзосфере – смеси случайно ориентированных сфероидов 
при Reff = 0.1 (верхний ряд диаграмм) и 1.0 мкм (нижний ряд диаграмм), νeff = 0.05 и E = 0.7–1.3. Показаны модели 
для частиц указанного состава, а также модель для астероида без экзосферы (“Surf”). Оптическая толщина экзосферы 
принята равной τ = 0.5 на λ = 0.54 мкм.

0

−0.05

0.05

0.10

0.15

0.20

0.30

0.25

0.35

p

20

V

40 60

(a)

α, град
80 100 1200

0

−0.05

0.05

0.10

0.15

0.20

A, 0.10

B, 0.10

C, 0.10

Surf

Surf

Oil 0.15

Ice 0.15

Oil 0.12

Ice 0.12

Oil 0.10

Ice 0.10

Oil 0.08

Ice 0.08
0.30

0.25

0.35

p

20

V, Sil

40 60

(б)

α, град
80 100 1200

Рис. 5. Степень линейной поляризации света P, отраженного модельным астероидом с экзосферой на длине волны 
0.54 мкм (канал V), в зависимости от фазового угла наблюдений α. Частицы в экзосфере (τ = 0.5) – случайно ориенти‑
рованные агрегаты (N = 100): (а) – модели для агрегатных частиц льда и оливина, состоящих из мономеров указанных 
радиусов (в микронах); (б) – модели для агрегатных структур разной пористости (А, В и С), состоящих из астрономи‑
ческих силикатов при радиусе мономеров r = 0.1 мкм. Приведена также модель для астероида без экзосферы (“Surf”).



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

206	 ПЕТРОВА	

влиянием взаимодействия частиц, составляющих 
агрегаты, в ближних полях друг друга (например, 
Tishkovets и др., 2011 и ссылки там).

Поскольку анализ спектров отдельных АА в пе‑
риод их активности, вероятно обусловленной су‑
блимацией летучих с их поверхности у перигелия, 
привел к  выводу о  присутствии в  их экзосферах 
агрегатных частиц, содержащих гранулы радиусом 
около 0.1 мкм (Busarev и др., 2021; Бусарев и др., 
2023; Петрова, Бусарев, 2023), мы считаем возмож‑
ным ограничить наше дальнейшее рассмотрение 
поляризационных характеристик модельного АА 
таким размером гранул в агрегатных частицах эк‑
зосферы. Чтобы учесть отклонения гранул от этого 
размера в реальных частицах, мы провели усредне‑
ние характеристик агрегатных частиц, содержа‑
щих мономеры c радиусом 0.08, 0.10 и  0.12 мкм 
в пропорции 0.3 : 0.4 : 0.3. Спектральные зависимо‑
сти значений степени линейной поляризации све‑
та, отраженного АА с экзосферой, содержащей та‑
кие частицы, приведены на рис. 6 для разных углов 
фазы и разного состава частиц (верхний ряд диа‑
грамм) и  их структуры (нижний ряд диаграмм). 
Как видно из диаграмм для α = 7°, рассеяние на 
агрегатных частицах указанных свойств, присут‑
ствующих в экзосфере, ослабляет отрицательную 
ветвь поляризации подстилающей поверхности на 
всех длинах волн. В то же время поляризация в по‑
ложительной ветви (α � � 20°) может становиться 
как меньше, так и больше, в зависимости от длины 

волны света, состава частиц, а также их пористо‑
сти. Рассеяние на ледяных агрегатных частицах 
в  экзосфере может изменить нейтральный спек‑
тральный градиент положительной поляризации 
на слабо отрицательный, а  рассеяние на агрегат‑
ных частицах астрономических силикатов вносит 
существенный положительный градиент в  поля‑
ризацию на фазовых углах α ≥ 30°. Особенно это 
касается пористых структур (тип А).

Следует отметить, что рассматриваемые здесь 
агрегаты относительно небольшие (N = 100), в то 
время как рост числа составляющих частиц мо‑
жет приводить к  небольшим изменениям фазо‑
вой зависимости степени линейной поляризации 
агрегатов: к  некоторому подавлению максиму‑
ма, развитию отрицательной ветви поляризации, 
а также размытию деталей, обусловленных плот‑
ной упаковкой в случае структур низкой пористо‑
сти (Tishkovets и др., 2011; Mackowski, Kolokolova, 
2022). Однако эти особенности не могут заметно 
повлиять на тенденции, демонстрируемые фазо‑
выми и спектральными зависимостями на рис. 5 
и 6 соответственно.

РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТОВ И РЕЗУЛЬТАТЫ 
АКТИВНЫХ ЭКСПЕРИМЕНТОВ

Интересно рассмотреть результаты наших 
модельных расчетов в  приложении к  измерени‑
ям линейной поляризации света, рассеянного 
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пылевыми комами, образовавшимися после ис‑
кусственных ударов о  ядро кометы 9P/Tempel 1 
и  о  малый компонент двойной системы астеро‑
идов Didymos–Dimorphos. Особая ценность этих 
измерений в том, что они проводились как после 
удара, так и до него, что дает возможность срав‑
нения характеристик объекта с  пылевой комой 
и без нее.

Поляризация ядра кометы 9P/Tempel 1 в  це‑
лом возросла после удара на 1–2% (α  ≈ 41°, 
λ = 0.65 мкм), как обычно бывает в джетах, и че‑
рез несколько дней вернулась к  прежнему зна‑
чению (Hadamcik и  др., 2007). А  измерения на 
λ = 0.65–1.0 мкм, выполненные после удара, по‑
казали необычный для кометной пыли синий 
спектральный градиент поляризации, растущий 
со временем от 8 до 75 мин. после удара (Har‑
rington и  др., 2007). Наше моделирование пока‑
зывает, что рост поляризации в  данном случае 
можно объяснить выбросом в  кому как мелких 
субмикронных частиц, так и их агрегатов, а уси‑
ление отрицательного спектрального градиента 
поляризации – последующей сублимацией лету‑
чих из этих агрегатов и увеличением доли таких 
веществ, как тугоплавкая органика в агрегатных 
частицах, которые обеспечивают уменьшение 
поляризации c длиной волны на λ > 0.6 мкм (см. 
рис. 4 и 6). Такое объяснение находится в согла‑
сии с предположениями, высказанными автора‑
ми данного эксперимента (Hadamcik и др., 2007; 
Harrington и др., 2007).

Измерения поляризации астероидов Didy‑
mos–Dimorphos в  интервале λ  =  0.4–0.9 мкм на 
фазовых углах α = 25°–75° показали уменьшение 
значений линейной поляризации после удара на 
всех длинах волн при сохранении в целом спек‑
трального хода поляризации системы (Bagnulo 
и  др., 2023). Исходя из результатов наших мо‑
дельных расчетов, такое поведение поляризации 
можно объяснить выбросом в  результате удара 
однородных частиц с  размерами, сравнимыми 
или больше длины волны, или компактных ча‑
стиц сложной структуры, содержащих вещества 
типа оливинов и астрономических силикатов (см. 
рис. 4 и 6). Рассеяние на таких частицах приводит 
к  некоторой деполяризации света, отраженного 
от поверхности, что подтверждает одно из объ‑
яснений наблюдаемого эффекта, которые были 
предложены Bagnulo и др. (2023).

ЗАКЛЮЧИТЕЛЬНЫЕ ЗАМЕЧАНИЯ
Наши модельные расчеты показывают, что 

рассеяние света в  экзосфере АА может как ос‑
лаблять поляризацию света, отраженного от 
поверхности, так и  приводить к  усилению по‑
ляризации света, приходящего от системы “по‑

верхность+экзосфера”, в  зависимости от диапа‑
зона длин волн, показателя преломления частиц 
и их морфологии. При этом спектральный гради‑
ент поляризации может изменяться как в сторону 
более положительных, так и отрицательных зна‑
чений.

На фазовых углах α < 30°, характерных для на‑
блюдений астероидов Главного пояса, измене‑
ния, вносимые рассеянием в  экзосфере в  поля‑
ризацию АА, невелики и  слабо отличаются для 
частиц разных свойств. Это делает невозможным 
количественную оценку характеристик частиц 
экзосферы на основе поляриметрических дан‑
ных в этом интервале фазовых углов. Тем не ме‑
нее изменение поляризации света, отраженного 
астероидом в  области отрицательной ветви, по 
сравнению с каноническими значениями может 
свидетельствовать о присутствии экзосферы.

На фазовых углах α>30° влияние рассеяния 
в  экзосфере на поляризацию АА более заметно, 
что делает многообещающим использование по‑
ляриметрии в исследовании активности астерои‑
дов, сближающихся с Землей. Этот эффект следу‑
ет также учитывать при оценке альбедо астероида 
по максимуму поляризации (по  закону Умова), 
если у этого астероида можно ожидать проявле‑
ние активности.

Автор выражает благодарность В.П. Тишковцу 
за конструктивное обсуждение рассматриваемых 
проблем.
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Посредством численного моделирования вращательной динамики астероида (99942) Апофис из‑
учены возмущения, имеющие место во вращательном движении астероидов при их тесных сбли‑
жениях с Землей. Такие события могут привести к существенным изменениям величины скорости 
собственного вращения астероида и ориентации его оси вращения в пространстве. В предположе‑
нии, что фигура Апофиса аппроксимируется трехосным эллипсоидом, исследованы зависимости 
изменения периода вращения астероида от параметров орбиты и его вращательного состояния до 
сближения с Землей. Установлено, что величина периода вращения Апофиса, составляющая в на‑
стоящее время около 30 ч, может измениться из-за очередного сближения с Землей в 2029 г. весьма 
существенно – на 10–15 ч; в численных экспериментах наблюдалось как ускорение, так и замед‑
ление вращения астероида. Возмущения во вращательном движении астероида заметно влияют на 
его дальнейшую орбитальную динамику в  результате изменения величины эффекта Ярковского. 
Сделан вывод, что в результате сближения средняя скорость изменения большой полуоси орбиты 
Апофиса, вызываемого действием эффекта Ярковского, составляющая в  настоящее время около 
200 м/год, может уменьшиться до 160 м/год или увеличиться до 300 м/год.

Ключевые слова: астероиды, сближающиеся с  Землей, (99942) Апофис, вращательная динамика, 
эффект Ярковского
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ВВЕДЕНИЕ
В  настоящее время известно более миллиона 

астероидов, представляющих собой самый мно‑
гочисленный класс малых тел Солнечной систе‑
мы. В орбитальной динамике многих астероидов 
имеют место регулярные сближения с планетами. 
Тесные сближения (на  расстояния, сопостави‑
мые с размерами планеты) могут приводить к ка‑
тастрофическим последствиям  – столкновению 
астероида с планетой, либо к его распаду на более 
мелкие тела (Richardson и др., 1998; Sharma и др., 
2006; Tóth и  др., 2011; Емельяненко и  др., 2013; 
Воропаев и др., 2020; Zhang, Michel, 2020; 2021). 
Поэтому детальное исследование динамики асте‑
роидов, сближающихся с  Землей (АСЗ), несо‑
мненно, важно с  точки зрения астероидно-ко‑
метной опасности.

Вращательная динамика астероида и его дви‑
жение по орбите тесным образом взаимосвяза‑
ны. Вращательная динамика оказывает влияние 
на орбитальную динамику астероида в  резуль‑
тате действия эффекта Ярковского (Ярковский, 

1901; Радзиевский, 1952; Rubincam, 1995; 1998; 
Vokrouhlický, 1999; Vokrouhlický и  др., 2000; 
2015a), одним из проявлений которого являет‑
ся вековое изменение большой полуоси орби‑
ты астероида. В  свою очередь, действующий во 
вращательном движении астероида YORP‑эф‑
фект (Yarkovsky–O’Keefe–Radzievskii–Paddack) 
(Rubincam, 2000; Ershkov, Shamin, 2018; Lowry 
и  др., 2007; Vokrouhlický и  др., 2015a) приводит 
к вековому изменению его угловой скорости вра‑
щения. Величина YORP‑эффекта зависит в  том 
числе и от параметров орбиты астероида.

Тесное сближение астероида с  планетой 
(на расстояние в единицы–десятки ее радиусов) 
из-за возникающих гравитационных моментов 
может приводить к  весьма существенным изме‑
нениям скорости вращения астероида и  ориен‑
тации в  пространстве его оси вращения (Батра‑
ков, Медведев, 1992; Scheeres и  др., 2000; 2004; 
2005; Devyatkin и  др., 2016; Souchay и  др., 2014; 
2018; Benson и др., 2020; 2023; Boldrin и др., 2020; 
Мельников, 2022). Такие возмущения во враща‑
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тельном движении вызывают изменение (см., 
например, Мартюшева, Мельников, 2023) вели‑
чины эффекта Ярковского (ЭЯ) для астероида. 
Величина дополнительного годового смещения 
орбиты (изменения большой полуоси) из-за из‑
менения величины ЭЯ для малых астероидов мо‑
жет быть сопоставима с их размерами. Отметим, 
что величина ЭЯ существенно влияет на вероят‑
ность катастрофического столкновения астерои‑
да с Землей при следующих возвратах (подробнее 
см. Соколов и  др., 2008; 2012; 2018; Шор и  др., 
2012; Farnocchia и др., 2013).

Посредством проведения численных экспе‑
риментов в  (Мельников, 2022) для ряда малых 
астероидов (с  диаметрами фигур менее 250 м), 
испытывающих последовательные сближения 
с  планетами земной группы, получены оценки 
величины изменения периода собственного вра‑
щения астероида из-за сближения с  планетой. 
В  работе (Мартюшева, Мельников, 2023) для 
всех астероидов из (Мельников, 2022) рассмо‑
трено влияние светового давления Солнца и ЭЯ 
на орбитальную динамику и  оценено влияние 
изменения вращательного состояния астерои‑
да из-за сближения с планетой на величину ЭЯ 
для него. Показано, что при тесных сближениях 
малых астероидов с планетами величина ЭЯ в их 
дальнейшей динамике может значительно изме‑
ниться.

В настоящей работе путем моделирования ди‑
намики астероида (99942) Апофис при его пред‑
стоящем в  2029 г. сближении с  Землей мы про‑
должили изучение возмущений, возникающих во 
вращательном движении астероида при сближе‑
нии с планетой, и их влияния на его дальнейшую 
орбитальную динамику. При этом форма астеро‑
ида моделировалась трехосным эллипсоидом.

Работа имеет следующую структуру. В первом 
разделе приведены уравнения движения и основ‑
ные предположения. Во втором разделе проведе‑
но моделирование вращательной динамики АСЗ 
Апофис при его очередном сближении с Землей 
в  2029 г. В  последнем разделе представлены ос‑
новные результаты работы и  обсуждены выяв‑
ленные проблемы, нуждающиеся в  дальнейшей 
разработке.

УРАВНЕНИЯ ДВИЖЕНИЯ 
И СИСТЕМА КООРДИНАТ

Задача о динамике поступательно-вращатель‑
ного движения астероида в гравитационном поле 
Земли рассматривается в следующей постановке. 
Предполагаем, что Земля представляет собой ма‑
териальную точку, движение астероида происхо‑
дит по невозмущенной гиперболической орбите 
относительно Земли. Астероид является абсолют‑

но твердым телом, имеющим форму трехосного 
эллипсоида с главными центральными момента‑
ми инерции A < B < C. Вращательную динамику 
астероида при сближении с  Землей определяют 
параметры его геоцентрической орбиты: a – боль‑
шая полуось, e > 1 – эксцентриситет и отношение 
главных моментов инерции A/C, B/C.

Используется прямоугольная система коорди‑
нат Oxyz, определенная исходно в перигее орби‑
ты следующим образом: ось x направлена по век‑
тору “перигей орбиты астероида – Земля”, ось y 
параллельна вектору орбитальной скорости в пе‑
ригее, ось z ортогональна орбитальной плоскости 
и  дополняет систему до “правой”. Ориентация 
астероида относительно осей системы координат 
Oxyz задается путем его воображаемых поворо‑
тов на углы Эйлера θ, φ, ψ из положения совпа‑
дения главных осей инерции a > b > c с  осями 
системы координат до их реального положения 
в пространстве в следующей последовательности 
(Wisdom и др., 1984): 1) поворот вокруг оси c на 
угол θ; 2) поворот вокруг оси a на угол φ; 3) пово‑
рот вокруг оси b на угол ψ.

Вращательное движение астероида описыва‑
ется динамическими и кинематическими уравне‑
ниями Эйлера. Динамические уравнения Эйлера 
имеют вид
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где G  – гравитационная постоянная; M  – масса 
Земли; ωa, ωb, ωc – проекции вектора угловой ско‑
рости вращения астероида ω на оси a, b, c; r = a 
(e2–1) / (1 + e cos f) – расстояние “астероид – Зем‑
ля” (здесь a – большая полуось геоцентрической 
орбиты, f – истинная аномалия); α, β, γ – направ‑
ляющие косинусы главных осей инерции относи‑
тельно направления на Землю.

Кинематические уравнения Эйлера имеют вид 
(Wisdom и др., 1984; Мельников, 2022):

	

d
dt

d
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d
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c a
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θ ω ψ ω ψ
ϕ

ϕ ω ψ ω ψ

ψ ω ω ψ ω

=
−

= +

= − −

cos sin
cos

,

cos sin ,

cos aa sin .ψ ϕ( )tg

	 (2)

При пространственном вращении астероида 
в кинематических уравнениях Эйлера присутству‑
ет сингулярность при φ = ± π/2. Чтобы избавить‑
ся от сингулярности, при численном интегри‑
ровании мы вместо углов Эйлера использовали 
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переменные Родрига–Гамильтона (Whittaker, 
1917; Борисов, Мамаев, 2001; Куприянов, 2014; 
Boldrin и  др., 2020; Мельников, 2022) (λ0, λ1, λ2, 
λ3), связанные с углами Эйлера следующими со‑
отношениями (Whittaker, 1917; Куприянов, 2014; 
Мельников, 2022):	
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cos si

ϕ ψ
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λ θ
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+

	 (3)

Переменные Родрига–Гамильтона (РГ) яв‑
ляются регулярными во всей области зада‑
ния –1 ≤ λi ≤ 1, i = 0, …, 3. При использовании 
переменных РГ вместо кинематических уравне‑
ний Эйлера (2), представляющих собой систему 
из трех уравнений, мы имеем систему из четырех 
дифференциальных уравнений (Борисов, Мама‑
ев, 2001; Куприянов, 2014)
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Направляющие косинусы в  переменных РГ 
имеют вид (Куприянов, 2014)
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	(5)

При моделировании поступательно-враща‑
тельного движения астероида нами численно ин‑
тегрировалась система уравнений (1) и  (4). Од‑
нако ориентация фигуры астероида в начальный 
момент времени задавалась при помощи углов 
Эйлера, переход к  переменным РГ происходил 
в  программе непосредственно перед численным 
интегрированием.

ВРАЩАТЕЛЬНАЯ ДИНАМИКА АСЗ 
АПОФИС

Астероид (99942) Апофис был обнаружен 
19 июня 2004 г. и некоторое время считался наи‑
более опасным с  точки зрения столкновения 

с Землей объектом (см. подробности, например, 
в Соколов и др., 2008; 2012; 2018; Farnocchia и др., 
2013). Ранее ожидалось потенциально опасное 
с точки зрения столкновения сближение астеро‑
ида с Землей в 2029 г. Впоследствии вероятность 
столкновения в данном возврате была исключе‑
на (см. Шор и др., 2012; Farnocchia и др., 2013), 
однако орбита астероида пройдет весьма близко 
от Земли (около шести земных радиусов от гео‑
центра), что вызовет значительные возмущения 
в движении астероида. Отметим, что ряд допол‑
нительных неучтенных факторов может изменить 
имеющуюся оценку вероятности опасного сбли‑
жения Апофиса с Землей (см., например, Ershkov, 
Leshchenko, 2022).

Динамика Апофиса ранее рассматривалась 
в  различных исследованиях. Основное внима‑
ние, безусловно, было уделено исследованию 
его орбитальной динамики (Giorgini и др., 2008; 
Соколов и др., 2008; 2012; 2013; 2018; Шор и др., 
2012; Farnocchia и  др., 2013; Vokrouhlický и  др., 
2015b; Петров и др., 2018); см. также обзор в рабо‑
те (Шевченко и др., 2023). В ряде работ (Scheeres 
и др., 2005; Pravec и др., 2014; Souchay и др., 2014; 
2018; Scheeres, 2022; Benson и  др., 2023) рассма‑
тривались различные аспекты вращательной 
динамики Апофиса и  анализировались его фи‑
зические параметры. Посредством численного 
моделирования мы детально рассмотрели враща‑
тельную динамику Апофиса в ходе его предстоя‑
щего сближения с Землей 13 апреля 2029 г.

Орбита Апофиса в окрестности Земли
Для построения орбиты Апофиса при его сбли‑

жении с  Землей в  2029 г. использовались эфеме‑
риды, полученные с  помощью системы NASA 
JPL Horizons (https://ssd.jpl.nasa.gov/horizons/). 
В них учтены основные возмущения со стороны 
различных небесных тел Солнечной системы. 
Распространенным подходом при моделирова‑
нии сближения астероида с  планетой является 
аппроксимация его орбиты в  окрестности точ‑
ки сближения (ТС) гиперболой (см., например, 
Sharma и  др., 2006; Scheeres, 2022; Мельников, 
2022). Мы изучили обоснованность предпо‑
ложения об аппроксимации орбиты Апофиса 
в  окрестности ТС невозмущенной геоцентриче‑
ской гиперболической орбитой при проведении 
численного моделирования его вращательной 
динамики.

Орбита Апофиса рассматривалась в  преде‑
лах геоцентрической сферы радиусом 100 RE, 
где RE = 6371 км – средний радиус Земли. Реаль‑
ная орбита астероида, задаваемая эфемеридой 
(см. выше), не является плоской. При помощи 
метода наименьших квадратов была построена 
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плоскость, содержащая модельную гиперболиче‑
скую орбиту, являющуюся наилучшей проекци‑
ей реальной. Построенная нами плоскость вме‑
сте с  орбитой, задаваемой эфемеридой, а  также 
зависимость расстояния Δr между орбитой и  ее 
проекцией на построенную плоскость от истин‑
ной аномалии приведены на рис. 1 и рис. 2. Наи‑
большее отклонение реальной орбиты астероида 
от ее проекции на построенную нами плоскость 
не превышает 1500 км (см. рис. 2) и является от‑
носительно малой величиной, поскольку состав‑
ляет около 4% от одного из основных параметров 
задачи – минимального расстояния (d = 5.97 RE) 
между центром Земли и  Апофисом в  2029 г. 
На  основании этого можно заключить, что при 
моделировании орбитальной динамики Апофиса 

в окрестности ТС с Землей переход к плоской за‑
даче допустимо использовать в качестве первого 
приближения к  реальности для упрощения вы‑
числений.

Анализ плоской орбиты показал, что ре‑
альная орбита Апофиса хорошо аппроксими‑
руется двумя ветвями гиперболических орбит 
с  одинаковым перицентрическим расстояни‑
ем d  =  a(e  –  1)  и  разными эксцентриситетами. 
До сближения гиперболическая орбита имеет 
e1 = 3.99, после – e2 = 4.56. Проведенные числен‑
ные эксперименты показали, что возможный при 
моделировании переход от одной орбиты к дру‑
гой (от e1 к e2) после прохождения Апофисом ТС 
(т. е. учет возмущений в орбитальном движении, 
вызванных сближением) не оказывает заметно‑
го влияния на его дальнейшую вращательную 
динамику. Не превышали 2% отличия между за‑
висимостями величины периода собственного 
вращения Апофиса от времени (см. подробнее 
следующий раздел), построенными для одних 
и тех же начальных данных в случаях: 1) фиксиро‑
ванной величины e = e1 на всем рассматриваемом 
промежутке и 2) при использовании двух ветвей 
гиперболических орбит (с  e1 и  e2). Поэтому при 
моделировании вращательной динамики Апофи‑
са мы рассматривали его движение по фиксиро‑
ванной гиперболической орбите относительно 
Земли с параметрами: d = 5.97 RE, e = 3.99.

Изменение периода вращения Апофиса 
при сближении с Землей

Для проведения численных экспериментов по 
моделированию поступательно-вращательного 
движения АСЗ нами был разработан программ‑
ный комплекс на основе интегратора DOP853, 
реализующего явный метод Рунге–Кутты 8-го 
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Рис. 2. Орбита Апофиса: (а) – расстояние Δr между орбитой Апофиса и ее проекцией на построенную нами плоскость 
(см. рис. 1) в зависимости от истинной аномалии f; (б) – аппроксимация орбиты Апофиса в окрестности Земли вет‑
вями двух гипербол. На рисунке (б) синий кружок – Земля, точки – орбита Апофиса, красная и зеленая штриховые 
линии – ветви гипербол.
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Рис. 1. Орбита Апофиса в пространстве при его сбли‑
жении с  Землей в  2029 г., построенная на основе 
данных NASA JPL (https://ssd.jpl.nasa.gov/horizons/). 
Голубым цветом указана плоскость, содержащая 
модельную гиперболическую орбиту, являющуюся 
наилучшей проекцией реальной. Красными точками 
указана часть орбиты Апофиса над плоскостью, чер‑
ными – под плоскостью. Земля (синий кружок) рас‑
положена в  начале координат. Расстояния указаны 
в радиусах Земли.
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порядка. Концепция и возможности интегратора 
подробно описаны в (Hairer и др., 1993).

Посредством численных экспериментов мы 
изучили изменение величины периода вращения 
Апофиса при его сближении с Землей в зависи‑
мости от параметров задачи. Суть экспериментов 
заключалась в  следующем: в  начальный момент 
времени на расстоянии 100 RE от центра Зем‑
ли мы задавали ориентацию фигуры астероида 
в пространстве и угловую скорость его вращения. 
Невозмущенная гиперболическая орбита Апофи‑
са определялась параметрами d и e. Посредством 
численного интегрирования уравнений (1) и  (4) 
исследовалась эволюция величины периода соб‑
ственного вращения астероида и фиксировалось 
его значение при удалении астероида на рассто‑
яние в 100 RE от центра Земли. Отметим, что при 
исследовании вращательной динамики астероида 
в окрестности ТС с планетой важным вопросом 
является выбор отрезка орбиты, на котором сле‑

дует проводить численное моделирование его ди‑
намики. Обычно динамика астероида рассматри‑
вается в  пределах планетоцентрической сферы 
с радиусом 50–100 радиусов планеты (Richardson 
и др., 1998; Araujo, Winter, 2014; Boldrin и др., 2020; 
Мельников, 2022), аналогичным образом мы по‑
ступили и в настоящей работе.

Принятые при моделировании орбитальные и  физи‑
ческие параметры астероида (99942) Апофис

d/RE 5.97
e 3.99

A/C 0.7294
B/C 0.9479
P, ч 30.6

Примечание. Значения d и e получены на основе эфемериды 
NASA JPL (https://ssd.jpl.nasa.gov/horizons/). Данные о вели‑
чинах моментов инерции и периоде вращения взяты из ра‑
бот (Pravec и др., 2014; Benson и др., 2023)
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Рис. 3. Изменение периода вращения астероида при его сближении с Землей для разных значений параметров: (а) – d; 
(б) – e; (в) – P0; (г) – φ0. Жирная красная кривая соответствует примерному значению варьируемого параметра (d, e 
или P0), при котором ∆P = 0. Пунктирная красная кривая соответствует значению варьируемого параметра (d, e или 
P0) для Апофиса (Pravec и др., 2014). Момент времени t = 0 соответствует прохождению астероидом точки сближения. 
В каждом случае показаны выборочные кривые изменения периода вращения астероида. На рисунке (г) параметр φ0 
изменялся в интервале от 0° до 180° с шагом 1°; нанесены все кривые, градиент зеленого цвета от темного к светлому 
соответствует росту варьируемого параметра.
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Принятые при моделировании параметры ор‑
биты, инерционные параметры Апофиса и  пе‑
риод его вращения указаны в  табл. Согласно 
(Pravec и  др., 2014), средний период вращения 
Апофиса имеет величину 30.6 ч. Мы предполага‑
ли, что в начальный момент времени вращение 
астероида происходит относительно одной оси, 
совпадающей с  осью максимального момен‑
та инерции. Тогда начальный период вращения 
определяется как P0 = 2π/|ω|, где ω = (0, 0, ωc) – 
вектор угловой скорости астероида. В  началь‑
ный момент времени полагалось θ = ψ = 0, а угол 
φ, характеризующий наклон оси вращения 
к  плоскости орбиты, принимал значения от 0° 
до 180°. При этом значения φ < 90° соответству‑
ют проградному (совпадающему с  направлени‑
ем движения по орбите) вращению астероида, 
φ > 90° – ретроградному.

Оценкой величины возмущения в задаче сбли‑
жения астероида с  Землей служила величина 
ΔP = Pfinal – P0, где Pfinal – период вращения асте‑
роида в  конечной точке исследуемой части его 
геоцентрической орбиты. Это удобный параметр 

(см. Мельников, 2022), поскольку весьма точные 
оценки периода вращения астероида могут быть 
получены из анализа наблюдаемых кривых бле‑
ска и радарных наблюдений.

Рассматривалась эволюция периода вращения 
астероида P при различных начальных значени‑
ях периода P0 и угла Эйлера φ0 ≡ φ и ряда задан‑
ных величин e и d. В каждом случае переменным 
являлся один избранный параметр, остальные 
фиксировались. На рис. 3 представлены примеры 
зависимостей P от времени в окрестности ТС, по‑
строенные для различных значений d, e, P0 и φ0. 
Из рисунка видно, что существенное изменение 
угловой скорости вращения астероида происхо‑
дит в  пределах 5–10  ч до и  после прохождения 
ТС. Причем величина P может изменяться весьма 
существенно (на 10–15 ч). Данные выводы согла‑
суются с результатами, полученными в (Scheeres 
и др., 2000; Benson и др., 2020; Boldrin и др., 2020; 
Мельников, 2022).

На рис.  4 и  5 представлены зависимости ΔP 
(P0, φ0) для различных значений параметров ор‑
биты – d и e. Значения P0 и φ0, характеризующие 
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Рис. 4. Зависимости величины изменения периода вращения астероида ∆P из-за сближения с Землей от начальных 
значений периода вращения P0 и наклона оси вращения астероида к плоскости орбиты φ0, полученные для различных 
значений перицентрического расстояния d.
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вращательное состояние астероида до сближения, 
задавались на равномерной сетке, определен‑
ной следующим образом: 1 ч ≤ P0 ≤ 70 ч с шагом 
в один час, 0° ≤ φ0 < 180° с шагом в один градус. 
На полученных диаграммах отчетливо выделяют‑
ся чередующиеся при изменении P0 области, где 
происходит замедление (ΔP > 0)  либо ускорение 
(ΔP < 0) вращения астероида. Можно выделить 
максимум величины ΔP, всегда имеющий место 
при φ0 ≈ 80°, а соответствующее ему значение P0 
зависит от d и e.

На рис.  6 представлены зависимости ΔP (P0, 
φ0), построенные для B/C = 1 и различных значе‑
ний A/C, т. е. для различных параметров фигуры 
астероида. Видно, что изменение фигуры асте‑
роида влияет лишь на абсолютную величину ΔP. 
Смещения положений максимумов и минимумов 
значений ΔP на диаграммах не происходит.

Мы попытались выяснить происхождение 
наблюдаемой на диаграммах периодической 
структуры (см. рис.  4–6). Было рассмотрено 
предположение о  возможной связи положе‑

ния максимума ΔP на диаграммах с  величиной 
времени пролета астероида через геоцентриче‑
скую сферу tsph, в пределах которой мы изучали 
динамику астероида. На рис.  7 представлены 
соотношения tsph/P0 (где P0 соответствует мак‑
симальному значению ΔP на диаграммах), вы‑
численные для разных значений d и  радиусов 
сферы Rsph = 100 RE и 120 RE. Видно, что отноше‑
ние tsph/P0 при изменении d принимает значения 
от 1.2 до 1.3, аналогичные результаты получены 
и для Rsph = 80 RE (рисунок здесь не представлен). 
Для выявления причин обнаруженной взаимос‑
вязи необходимо дополнительное исследование.

На рис.  8 приведено дифференциальное рас‑
пределение вычисленных для Апофиса возмож‑
ных значений ΔP. Распределение строилось 
путем подсчета Nδ  – количества вычисленных 
значений ΔP, попадающих в  промежуток (ΔP, 
ΔP + δ), где было принято δ = 1 ч. Далее вычис‑
лялась величина ν = Nδ/N, где N = 12600 – чис‑
ло рассмотренных нами начальных данных. 
Видно, что наблюдается примерно одинаковое 
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Рис. 5. Зависимости величины изменения периода вращения астероида ∆P из-за сближения с Землей от начальных 
значений периода вращения P0 и наклона оси вращения астероида к плоскости орбиты φ0, полученные для различных 
значений эксцентриситета e.
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Рис. 6. Зависимости величины изменения периода вращения астероида ∆P из-за сближения с Землей от начальных 
значений периода вращения P0 и наклона оси вращения астероида к плоскости орбиты φ0 для различных значений 
A/C при B/C = 1.
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соотношение случаев ускорения/замедления вра‑
щения Апофиса в  результате сближения с  Зем‑
лей. Для четверти начальных условий, характе‑
ризующих вращательное состояние астероида до 
сближения, не наблюдалось изменения скорости 
вращения астероида (ΔP = 0). Отметим, что в слу‑
чае замедления вращения имеем 0  ч <ΔP <45  ч, 
а при ускорении вращения –25 ч <ΔP <0 ч, т. е. 
замедление вращения имеет место в существенно 
более широких пределах, что хорошо согласует‑
ся с результатами, полученными в (Scheeres и др., 
2005). Увеличение скорости вращения астероида 
из-за сближения с планетой, если ее величина до‑
стигнет критической отметки, соответствующей 
P ≈ 2.2  ч, может привести к  распаду астероида 
(Harris, 1996; Pravec, Harris, 2000; Hu и др., 2021). 
В проведенных численных экспериментах в слу‑
чае Апофиса мы не фиксировали ускорения его 
вращения до указанной критической величины. 
Нельзя исключать, что для других малых астеро‑
идов такой ход эволюции вращения при тесном 
сближении с Землей возможен.

Влияние сближения с Землей на величину 
эффекта Ярковского для Апофиса

Как отмечалось выше, в  вековой орбиталь‑
ной динамике малых астероидов существен‑
ную роль играет эффект Ярковского (Ярков‑
ский, 1901; Радзиевский, 1952; Rubincam, 1995; 
1998; Vokrouhlický, 1999; Vokrouhlický и др., 2000; 
2015a), представляющий собой негравитацион‑
ное ускорение в орбитальном движении, вызыва‑
емое анизотропным переизлучением солнечной 
радиации поверхностью вращающегося астеро‑
ида. В  работе (Мартюшева, Мельников, 2023) 
показано, что тесные сближения малых астеро‑
идов с  планетами могут привести к  заметному 
изменению величины ЭЯ. В  частности, средняя 

скорость изменения полуоси орбиты астероида 
da/dt, вызываемого действием ЭЯ, может увели‑
читься/уменьшиться на 30–50%. В работах (Шор 
и  др., 2012; Farnocchia и  др., 2013; Vokrouhlický 
и др., 2015b) был подробно рассмотрен механизм 
действия ЭЯ в  динамике Апофиса и  получены 
оценки его величины. Величина ЭЯ для Апофи‑
са на основе данных наблюдений 2021 г. недавно 
оценена в работе (Pérez-Hernández, Benet, 2022).

В работе (Мартюшева, Мельников, 2023) про‑
веден анализ зависимостей da/dt от периода вра‑
щения астероида P и γ – угла, характеризующего 
наклон оси вращения к плоскости орбиты. Было 
установлено, что существенное изменение ве‑
личины ЭЯ из-за тесных сближений астероидов 
с планетами, приводящих к существенным изме‑
нениям P и γ, имеет место для малых астероидов 
с быстрым вращением (P <10 ч). В случае Апофиса 
на величину ЭЯ в основном влияет возникающее 
при сближении с планетой смещение оси враще‑
ния астероида, т.  е. преобладает вклад сезонной 
компоненты (см. также Benson и др., 2023). Наши 
оценки показывают, что если принять за основу 
данные о  величине ЭЯ для Апофиса, получен‑
ные в (Vokrouhlický и др., 2015b; Pérez-Hernández, 
Benet, 2022) – da/dt ≈ 2 × 10–3 а. е./(млн лет), то 
сближение с  Землей в  2029 г. может привести 
к  заметному изменению величины da/dt и  по‑
следующему дополнительному (к тому, что име‑
ло место до сближения) ежегодному смещению 
орбиты на величину, сопоставимую с размерами 
астероида (средний диаметр Апофиса составляет 
около 340 м). А именно, если принять среднюю 
скорость изменения большой полуоси Апофи‑
са из-за действия эффекта Ярковского 200 м/год 
(Pérez-Hernández, Benet, 2022), то при уменьше‑
нии периода вращения астероида из-за сближе‑
ния с Землей с 30.6 ч до 15 ч величина изменения 
большой полуоси составит около 300 м/год, а при 
увеличении периода до 45 ч – 160 м/год.

Отметим, что в работе (Benson и др., 2023) было 
указано на возможное изменение величины ЭЯ для 
Апофиса из-за его сближений с Землей, вызванное 
возмущениями в его орбитальном движении и из‑
менением наклона оси собственного вращения, на 
“десятки процентов”. Наши оценки показывают, 
что изменение величины ЭЯ для Апофиса при его 
возврате в 2029 г. имеет схожую величину, но об‑
условлено изменениями как наклона оси враще‑
ния, так и периода вращения астероида.

ВЫВОДЫ
Итак, в  настоящей работе посредством чис‑

ленного моделирования рассмотрена враща‑
тельная динамика астероида при его сближении 
с  Землей. В  качестве модельного объекта взят 
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Рис.  8. Распределение значений изменения периода 
вращения Апофиса ΔP из-за сближения с Землей, вы‑
численных на множестве возможных значений P0 и φ0.
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потенциально опасный астероид (99942) Апофис, 
очередное тесное сближение которого с  Землей 
произойдет в 2029 г. Исследование зависимостей 
изменения периода вращения астероида, вызван‑
ного сближением с Землей, показало, что макси‑
мальные возмущения во вращательном движе‑
нии Апофиса имеют место на промежутке 5–10 ч 
в окрестности точки сближения. Детальный ана‑
лиз зависимостей изменения периода вращения 
астероида, построенных на выборках значений 
параметров задачи и  начальных данных, позво‑
лил выделить области с разным характером воз‑
мущений. Установлено, что величина перио‑
да может изменяться весьма существенно  – на 
10–15 ч (до 30%); наблюдается как ускорение, так 
и замедление вращения астероида. Величина воз‑
мущений, возникающих во вращательном дви‑
жении астероида при его сближении с планетой, 
связана с  его внутренним строением, в  частно‑
сти, определяется моментами инерции астерои‑
да. Поэтому посредством выявленных из анализа 
наблюдений возмущений во вращательном дви‑
жении астероида при сближениях с  планетой 
и  путем численного моделирования его враща‑
тельной динамики можно оценить значения мо‑
ментов инерции астероида, сделать вывод о  его 
внутреннем строении. Оценки влияния тесного 
сближения Апофиса с Землей в 2029 г. на величи‑
ну эффекта Ярковского показали, что из-за уве‑
личения/уменьшения периода вращения астеро‑
ида она может заметно измениться (на 20–30%) 
и  привести к  последующему дополнительному 
ежегодному смещению орбиты на 40–100 м, со‑
поставимому с размерами астероида. Изменение 
большой полуоси орбиты астероида, вызванное 
действием эффекта Ярковского, может привести 
к попаданию его в различные области соударения 
так называемые “щели”, соответствующие траек‑
ториям столкновения в последующих возвратах. 
Их размеры в случае Апофиса составляют десят‑
ки–сотни метров (см., например, Соколов и др., 
2008; 2012; 2018; Шор и др., 2012).

В  дальнейших исследованиях планируется 
рассмотреть более реалистичную модель гравита‑
ционного взаимодействия астероида и  планеты. 
Представляет интерес задача об определении раз‑
меров области, в которой следует проводить мо‑
делирование вращательной динамики астероида. 
Не менее важным является поиск значений па‑
раметров и начальных данных, при которых на‑
блюдается “раскрутка” астероида до критической 
скорости, приводящая к его разрушению.

Авторы благодарят И.И. Шевченко за весьма 
ценные замечания и  М.Ю.  Ховричева за полез‑
ные обсуждения. Авторы благодарят рецензента 
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Исследование выполнено за счет гранта 
Российского научного фонда № 23-22-00306, 
https://rscf.ru/project/23-22-00306/.

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ
Батраков Ю.В., Медведев Ю.Д. О вращении астероида 

при его прохождении вблизи Земли // Тр. Всесоюз. 
совещания “Астероидная опасность”, ИТА РАН, 
СПб, 1992. С. 129–133.

Борисов  А.В., Мамаев  И.С.  Динамика твердого тела. 
М. – Ижевск: Регулярная и хаотическая динамика. 
2001. 384 с.

Воропаев С.А., Джианго Я., Барриот Ж.П. Разрыв вы‑
тянутого малого тела приливными силами Зем‑
ли при подлете: возможные сценарии  // Астрон. 
вестн. 2020. Т. 54. № 2. С. 171–182. (Voropaev S.A. Ji‑
anguo Y., Barriot J.P. Prolate body disruption by Earth 
at near flyby: Possible scenarios  // Sol. Syst. Res. 
2020. V. 54. № 2. P. 155–166. https://doi.org/10.1134/
S0038094620020082.) 
https://doi.org/10.31857/S0320930X20020097.

Емельяненко  В.В., Попова  О.П., Чугай  Н.Н., Шеля‑
ков  М.А., Пахомов  Ю.В., Шустов  Б.М., Шува‑
лов  В.В., Бирюков  Е.Е., Рыбнов  Ю.С., Маров  М.Я., 
Рыхлова  Л.В., Нароенков  С.А., Карташова  А.П., 
Харламов  В.А., Трубецкая  И.А.  Астрономические 
и  физические аспекты Челябинского события 
15  февраля 2013 г.  // Астрон. вестн. 2013. Т.  47. 
№ 4. С.  262–277. (Emel’yanenko V.V., Popova  O.P., 
Chugai  N.N., Shelyakov  M.A., Pakhomov Yu.V., Shus‑
tov  B.M., Shuvalov  V.V., Biryukov  E.E., Rybnov Yu.S., 
Marov M. Ya., Rykhlova L.V., Naroenkov S.A., Kartash‑
ova A.P., Kharlamov V.A., Trubetskaya I.A. Astronomi‑
cal and physical aspects of the Chelyabinsk event // Sol. 
Syst. Res. 2013. V. 47. № 4. P.  240–254. https://doi.
org/10.1134/S0038094613040114) 
https://doi.org/10.7868/S0320930X13040130

Куприянов  В.В.  Численно-экспериментальное иссле‑
дование вращательной динамики спутников пла‑
нет // Дисс. канд. физ.-мат. наук. СПб: ГАО РАН, 
2014. 148 с.

Мельников А.В. Вращательная динамика сближающих‑
ся с планетами астероидов // Астрон. вестн. 2022. 
Т. 56. № 4. С. 254–265. (Melnikov A.V. Rotational dy‑
namics of asteroids approaching planets // Sol. Syst. Res. 
2022. V. 56. № 4. P. 241–251. https://doi.org/10.1134/
S0038094622040062) 
https://doi.org/10.31857/S0320930X22040065

Мартюшева  А.А., Мельников  А.В. О  влиянии сближе‑
ний с планетами на величину эффекта Ярковского 
в динамике астероидов // Астрон. вестн. 2023. Т. 57. 
№ 5. С. 479–488. (Martyusheva A.A., Melnikov A.V. In‑
fluence of planetary encounters on the magnitude of the 
Yarkovsky effect in asteroid dynamics // Sol. Syst. Res. 
2023. V. 57. № 5. P. 486–494. https://doi.org/10.1134/
S0038094623050052)
https://doi.org/10.31857/S0320930X23050055

Петров Н.А., Васильев А.А., Кутеева Г.А., Соколов Л.Л. 
О  траекториях соударения астероидов 2015 RN35 



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

220	 ЛОБАНОВА, МЕЛЬНИКОВ	

и  Апофис с  Землей  // Астрон. вестн. 2018. Т.  52. 
№ 4. С.  330–342. (Petrov  N.A., Vasil’ev A.A., Kute‑
eva  G.A., Sokolov  L.L.  On the trajectories of asteroid 
encounters with the Earth for 2015 RN35 and Apo‑
phis  // Sol. Syst. Res. 2018. V. 52. № 4. P.  326–337. 
https://doi.org/10.1134/S0038094618040032) 
https://doi.org/10.1134/S0320930X18040035

Радзиевский  В.В.  Механизм разрушения астероидов 
и метеоритов // Астрон. журн. 1952. Т. 29. С. 162–
170.

Соколов Л.Л., Башаков А.А., Борисова Т.П., Петров Н.А., 
Питьев  Н.П., Шайдулин  В.Ш.  Траектории соу‑
дарения астероида Апофис с  Землей в  XXI  ве‑
ке  // Астрон. вестн. 2012. Т.  46. № 4. С.  311–320. 
(Sokolov L.L., Bashakov A.A., Borisova T.P., Petrov N.A., 
Pitjev N.P., Shaidulin V.S. Impact trajectories of the as‑
teroid Apophis in the 21st century  // Sol. Syst. Res. 
2012. V. 46. № 4. P. 291–300). 
https://doi.org/10.1134/S0038094612040077

Соколов  Л.Л., Башаков  А.А., Питьев  Н.П.  Особенно‑
сти движения астероида 99942  Апофис  // Астрон. 
вестн. 2008. Т.  42. № 1. С.  20–29. (Sokolov  L.L., 
Bashakov A.A., Pitjev N.P. Peculiarities of the motion of 
asteroid 99942 Apophis  // Sol. Syst. Res. 2008. V. 42. 
№ 1. P. 18–27). 
https://doi.org/10.1134/S0038094608010036

Соколов  Л.Л., Борисова  Т.П., Васильев  А.А., Пе‑
тров  Н.А.  Свойства траекторий соударения асте‑
роидов с Землей // Астрон. вестн. 2013. Т. 47. № 5. 
С. 441–447. (Sokolov L.L., Borisova T.P., Vasil’ev A.A., 
Petrov N.A. Properties of collision trajectories of aster‑
oids with the Earth // Sol. Syst. Res. 2013. V. 47. № 5. 
P. 408–413). 
https://doi.org/10.7868/S0320930X13040087

Соколов Л.Л., Петров Н.А., Васильев А.А., Кутеева Г.А., 
Шмыров  А.С., Эскин  Б.Б. О  возможности увода 
астероида от соударений с  Землей с  использова‑
нием кинетического метода // Астрон. вестн. 2018. 
Т. 52. № 4. С. 343–350. (Sokolov L.L., Petrov N.A., Va‑
sil’ev A.A., Kuteeva G.A., Shmyrov A.S., Eskin B.B. On 
the possibility of deflecting an asteroid from collision 
with the Earth using the kinetic method  // Sol. Syst. 
Res. 2018. V. 52. № 4. P. 338–346). 
https://doi.org/10.1134/S0320930X18040060

Шевченко  И.И., Мельников  А.В., Титов  В.Б., Балу‑
ев Р.В., Веселова А.В., Кривов А.В., Микрюков Д.В., 
Миланов  Д.В., Мюлляри  А.А., Никифоров  И.И., 
Питьев  Н.П., Поляхова  Е.Н., Соколов  Л.Л., Шай‑
дулин  В.Ш.  Избранные проблемы классической 
и современной небесной механики и звездной ди‑
намики. II. Современные исследования // Астрон. 
вестн. 2023. Т. 57. № 2. С. 181–196. (Shevchenko I.I., 
Mel’nikov A.V., Titov V.B., Baluev R.V., Veselova A.V., 
Krivov A.V., Mikryukov D.V., Milanov D.V., Mülläri A.A., 
Nikiforov  I.I., Pit’ev N.P., Polyakhova  E.N., 
Sokolov  L.L., Shaidulin V.  Sh.  Selected problems of 
classical and modern celestial mechanics and stellar 
dynamics: II–Modern studies  // Sol. Syst. Res. 2023. 
V. 57. № 2. P. 175–189). 
https://doi.org/10.1134/S0038094623020077

Шор  В.А., Чернетенко  Ю.А., Кочетова  О.М., Желез‑
нов Н.Б. О влиянии эффекта Ярковского на орбиту 
Апофиса // Астрон. вестн. 2012. Т. 46. № 2. С. 131–
142. (Shor  V.A., Chernetenko Yu.A., Kochetova  O.M., 
Zheleznov N.B. On the impact on the Yarkovsky effect 
on Apophis’ orbit // Sol. Syst. Res. 2012. V. 46. № 2. 
Р. 119–129).

Ярковский  И.О.  Плотность светового эфира и  оказы‑
ваемое им сопротивление движению. Брянск: Тип. 
Юдина, 1901. 22 с.

Araujo R.A.N., Winter O.C. Near-Earth asteroid binaries in 
close encounters with the Earth // Astron. and Astro‑
phys. 2014. V. 566. id. A23.

Benson C.J., Scheeres D.J., Moskovitz N.A. Spin state evolu‑
tion of asteroid (367943) Duende during its 2013 Earth 
flyby // Icarus. 2020. V. 340. id. 113518.

Benson C.J., Scheeres D.J., Brozović M., Chesley S.R., Pra‑
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Vokrouhlický D., Bottke  W.F., Chesley  S.R., Scheeres  D.J., 
Statler T.S. The Yarkovsky and YORP effects // Aster‑
oids IV. Tucson: Univ. Arizona Press, 2015a. P.  509–
532.
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Одной из основных особенностей, отличающих пылевую плазму от обычной (не содержащей заря‑
женных пылевых частиц) плазмы, является аномальная диссипация, связанная с процессом зарядки 
пылевых частиц, приводящая к новым физическим явлениям, эффектам и механизмам. Рассматри‑
вается процесс аномальной диссипации в контексте описания динамики пылевых частиц в пыле‑
вой плазме безатмосферных тел Солнечной системы. Представлено описание колебаний пылевой 
частицы над поверхностями Меркурия, Луны, спутников Марса Фобоса и Деймоса. Затухание этих 
колебаний определяется частотой зарядки пылевых частиц, характеризующей аномальную дисси‑
пацию. Обсуждается возможность использования подхода, учитывающего аномальную диссипа‑
цию, для описания плазменно-пылевых процессов в окрестности комет. Показано, что аномальная 
диссипация играет существенную роль для определения возможности применения модели левити‑
рующих пылевых частиц при описании пылевой плазмы над поверхностями безатмосферных тел 
Солнечной системы. Приведены результаты численных расчетов, подтверждающие возможность 
применения данной модели для ряда безатмосферных космических тел.

Ключевые слова: пылевая плазма, Меркурий, Луна, Фобос, Деймос, кометы, экзосфера, аномальная 
диссипация, левитирующие пылевые частицы
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1	Доклад “Manifestations of anomalous dissipation in dusty plasmas of our Solar system: celestial bodies without atmosphere” сделан 
на The Fourteenth Moscow Solar System Symposium (14M-S3), Space Research Institute (IKI), Moscow, Russia, October 09–13, 2023.

ВВЕДЕНИЕ
Трудно представить себе заполненную плаз‑

мой область Солнечной системы, свободную от 
пылевых частиц (Попель, 2015). Нано- и микро‑
масштабные пылевые частицы обнаруживают‑
ся в  межпланетном космическом пространстве, 
в плазме ионосфер и магнитосфер планет, в пла‑
нетарных кольцах, в  окрестностях космических 
тел, не имеющих собственной атмосферы, таких 
как Луна, Меркурий, астероиды, кометы и  др. 
Пожалуй, имеется лишь одно исключение из это‑
го правила – собственно Солнце и область в не‑
посредственной близости от него, где из-за вы‑
соких температур пыль существовать не может. 
В  результате взаимодействия пылевых частиц 
с  электронами и  ионами окружающей плазмы, 
а также под действием солнечного излучения они 
приобретают электрические заряды и становятся 
одной из важных составляющих плазмы, суще‑
ственно влияющей на ее свойства и динамику.

В  планетологии нано- и  микроразмерные 
компоненты выступают в  качестве основных 
элементов структуры космических тел, поэтому 
исследования природных нано- и  микроразмер‑
ных пылевых объектов могут привести к расши‑
рению наших представлений о фундаментальных 
процессах геологии и  планетообразования (Бо‑
гатиков, 2003). Так, например, протопланетная 
пыль имеет размеры от 10 нм до 150 нм. Она от‑
носится к  хондритам класса C1. Если провести 
дифференциацию углистых хондритов, получа‑
ются минералы, входящие в состав мантии Зем‑
ли. Можно сделать вывод, что, по крайней мере, 
планеты земной группы Солнечной системы про‑
изошли из наномасштабных частиц, состав кото‑
рых отвечает углистым хондритам. Имеются се‑
рьезные аргументы в пользу предположения, что 
Солнечная система в свое время сформировалась 
из плазмы, содержащей заряженные пылевые 
частицы (Альвен, Аррениус, 1979). Таким обра‑



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

	 ПРОЯВЛЕНИЯ АНОМАЛЬНОЙ ДИССИПАЦИИ В ПЫЛЕВОЙ ПЛАЗМЕ...	 223

зом, изучение мелкодисперсных пылевых частиц 
и пылевой плазмы в Солнечной системе, ионос‑
ферах и магнитосферах планет может дать новую 
информацию о межзвездном веществе, механиз‑
мах планетообразования и т. д.

Процессы, происходящие в  пылевой плазме, 
в  настоящее время исследуются весьма интен‑
сивно, на что, в  частности, указывает количе‑
ство книг (Bouchoule, 1999; Shukla, Mamun, 2002; 
Vladimirov и др., 2005; Tsytovich и др., 2008; По‑
пель, 2012; Фортов и  др., 2015) и  обзоров (см., 
например, Цытович, 1997; Нефедов и  др., 1997; 
Цытович, Винтер, 1998; Tsytovich, 1998; Фор‑
тов и др., 2004; Merlino, Goree, 2004; Vladimirov, 
Ostrikov, 2004; Fortov и  др., 2005; Popel, Morfill, 
2005; Ostrikov, 2005; Popel и др., 2011; 2018; Зеле‑
ный и др., 2020; 2024), опубликованных по этой 
теме. Основными особенностями, отличающи‑
ми пылевую плазму от обычной (не содержащей 
заряженных пылевых частиц) плазмы, являет‑
ся возможность самоорганизации, приводящей 
к  формированию макроскопических структур, 
таких как плазменно-пылевой кристалл, плаз‑
менно-пылевые облака, капли и т. д. (Цытович, 
1997; Нефедов и  др., 1997; Фортов и  др., 2004; 
2015; Tsytovich и  др., 2008;) и,  кроме того, воз‑
никновение аномальной диссипации (Tsytovich, 
Havnes, 1993), приводящей к новым физическим 
явлениям, эффектам и  механизмам (Benkadda, 
Tsytovich, 1995; Popel и др., 1996; Tsytovich, 1998; 
Попель и др., 2001). В природных условиях фор‑
мирование плазменно-пылевых кристаллов, как 
правило, невозможно, и основное внимание сле‑
дует уделять аномальной диссипации, связанной 
с  процессами зарядки пылевых частиц. Именно 
такого рода аномальная диссипация ответствен‑
на за образование нового вида ударных волн, ко‑
торые важны в  физике комет, атмосфере Земли 
во время активных экспериментов, при описа‑
нии первичной Земли и т. д. (Popel, Gisko, 2006). 
Эффекты, связанные с процессами зарядки пы‑
левых частиц, важны при описании модуляцион‑
ной неустойчивости в пылевой плазме (Benkadda, 
Tsytovich, 1995) при рассмотрении слабозатуха‑
ющих солитонов (Popel и др., 2003). Хорошо из‑
вестно, что в пылевой плазме электроны и ионы 
поглощаются на поверхности пылевой частицы, 
поэтому, естественно, происходит обмен энер‑
гией пылевой компоненты с плазмой. Однако во 
всех перечисленных выше случаях, когда делают‑
ся утверждения об аномальной диссипации, свя‑
занной с  процессами зарядки пылевых частиц, 
имеются проявления этого эффекта, характери‑
зующие поведение пылевой плазмы. Схожая си‑
туация возникает в контексте описания динами‑
ки пылевых частиц в  пылевой плазме в  лунной 
экзосфере, когда аномальная диссипация, свя‑

занная с  процессами зарядки пылевых частиц, 
может приводить к  затуханию осцилляций при 
движении пылевой частицы над лунной поверх‑
ностью, о чем упоминалось в работах (Popel и др., 
2022; Попель, Голубь, 2022; Попель, 2023). В на‑
стоящей работе аномальная диссипация обсуж‑
дается для случаев пылевой плазмы, присутству‑
ющей в окрестностях не только Луны, но и ряда 
безатмосферных тел Солнечной системы таких, 
как Меркурий, спутники Марса Фобос и Деймос, 
кометы.

Важность и  своевременность данного ис‑
следования связана с  тем фактом, что одной 
из ключевых проблем физики пылевой плаз‑
мы в настоящее время является ее исследование 
в Солнечной системе (Попель и др., 2023). При‑
чем особенный интерес представляют те объекты 
Солнечной системы, которые изучаются или бу‑
дут изучаться с помощью космических аппаратов. 
В  миссии NASA LADEE (Lunar Atmosphere and 
Dust Environment Explorer – Исследователь лун‑
ной атмосферы и пылевой среды) (Horányi и др., 
2014) лунная пыль изучалась посредством наблю‑
дений с  орбиты. В  рамках лунной миссии КНР 
Chang’E‑3 проводились измерения потока пыли 
у поверхности Луны (Li и др., 2019; Zhang и др., 
2020). В России готовятся миссии Луна‑26 и Лу‑
на‑27 (Popel и др., 2018), в рамках которых будут 
исследоваться свойства пыли и пылевой плазмы 
соответственно на орбите и у поверхности Луны.

В 2018 г. к Меркурию был отправлен космиче‑
ский аппарат европейской миссии BepiColombo 
(Benkhoff и др., 2021), который должен долететь 
до планеты к 2025 г. Кроме того, обсуждается за‑
пуск в 2030-х гг. российского космического зонда 
Меркурий-П, который должен совершить мяг‑
кую посадку на поверхность планеты. Обе эти 
миссии будут исследовать запыленную экзосферу 
Меркурия.

Согласно наблюдениям космических аппара‑
тов Viking (Thomas, 1979; Thomas, Veverka, 1980) 
и Mars Express (Zakharov и др., 2014), поверхности 
спутников Марса – Фобоса и Деймоса – покры‑
ты пылью, которая состоит из несвязанных друг 
с другом небольших крупинок реголита, образо‑
вавшегося в результате метеороидной бомбарди‑
ровки. Интерес к исследованию спутников Мар‑
са обусловлен, в частности, тем, что из-за слабого 
гравитационного поля спутники Марса оказыва‑
ются более доступными для пилотируемых по‑
летов, чем Марс. В России готовится миссия Бу‑
меранг (Phobos-Grunt 2)  к одному из спутников 
Марса.

Источником мелких частиц, заполняющих 
Солнечную систему, служат разрушающиеся 
ядра комет и  столкновения тел в  поясе астеро‑
идов (Mann и др., 2000). Исследования пылевых 
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частиц вблизи кометы Галлея, а  также частиц 
из микрократеров на Луне, потоков метеоров, 
межпланетных пылевых частиц, собранных кос‑
мическими аппаратами, позволили получить 
(Divine и др., 1986) параметры, которые широко 
используются для исследования зарядки и  ди‑
намики пылевых частиц в  магнитосфере Зем‑
ли и  Солнечной системе (см., например, Grün 
и  др., 2001). Впервые исследование частиц пы‑
ли кометного происхождения в  земных усло‑
виях удалось провести в  рамках миссии NASA 
Stardust (Звездная пыль), среди основных целей 
которой были сбор и доставка на Землю частиц 
из окрестностей ядра кометы 81P/Wild 2, что бы‑
ло успешно реализовано 15 января 2006 г., когда 
капсула с образцами кометного вещества верну‑
лась на Землю (Brownlee, 2012).

В  разделе “Уравнение затухающих …” пред‑
ставлено аналитическое описание динамики пы‑
левой частицы над поверхностью безатмосфер‑
ного космического тела и  получено уравнение 
затухающих колебаний пылевой частицы, вклю‑
чающее слагаемое, характеризующее аномаль‑
ную диссипацию в  пылевой плазме. В  разделах 
“Окололунная пылевая…”, “Пылевая плазма…”, 
“Фобос, Деймос…” и  “Аномальная диссипа‑
ция …” проводится анализ и  рассматриваются 
проявления процессов аномальной диссипации 
в  пылевой плазме в  окрестностях соответствен‑
но Луны, Меркурия, спутников Марса и  комет. 
В  “Заключении” суммируются результаты, опи‑
санные в данной работе.

УРАВНЕНИЕ ЗАТУХАЮЩИХ 
КОЛЕБАНИЙ ПЫЛЕВОЙ ЧАСТИЦЫ

Для описания поведения заряженной пыли над 
поверхностью безатмосферного космического 
тела используем модель (Popel и др., 2023), явля‑
ющуюся обобщением самосогласованной элек‑
тростатической модели пылевой плазмы у Луны, 
представленной в (Попель и др., 2013) и получив‑
шей дальнейшее развитие в  (Popel и  др., 2022). 
Однако необходимо при этом учесть особенности 
космического тела, которые влияют на свойства 
плазменно-пылевой системы. Так, например, 
для случая Меркурия важное влияние оказыва‑
ет существование у  Меркурия магнитосферы, 
а также тот факт, что параметры солнечного ве‑
тра в  окрестностях Меркурия различны в  афе‑
лии и перигелии его орбиты. В случае спутников 
Марса такой особенностью является слабая гра‑
витация, которая усиливает роль пыли на спут‑
нике Марса, поскольку даже слабое возмущение 
может привести к  формированию массивного 
пылевого облака над его поверхностью. Для ко‑
меты важным фактором, влияющим на движение 

пылевых частиц, является газодинамическое вза‑
имодействие этих частиц с  окружающим газом, 
истекающим из ядра кометы. Данным фактором 
удается пренебречь для микрометровых пылевых 
частиц на достаточно больших расстояниях ко‑
меты от Солнца, превышающих 3 а. е. Ниже при 
описании аномальной диссипации данный фак‑
тор не учитывается.

Практически для любого безатмосферного 
космического тела его поверхность заряжает‑
ся под действием электромагнитного излучения 
Солнца, плазмы солнечного ветра. При взаимо‑
действии с излучением породы космического те‑
ла испускают электроны благодаря фотоэффекту, 
что приводит к формированию над поверхностью 
слоя фотоэлектронов. Фотоэлектроны поставля‑
ются и пылевыми частицами, парящими над по‑
верхностью безатмосферного космического тела 
(они тоже поглощают солнечный свет). Пылевые 
частицы, находящиеся на поверхности космиче‑
ского тела или в приповерхностном слое, не толь‑
ко испускают, но и  поглощают фотоэлектроны, 
а также фотоны солнечного излучения, электро‑
ны и  ионы солнечного ветра. Все эти процессы 
приводят к зарядке пылевых частиц, их взаимо‑
действию с заряженной поверхностью безатмос‑
ферного космического тела, подъему и движению 
пыли. Таким образом, модель, описывающая пы‑
левую плазму над освещенными солнечным све‑
том участками поверхности космического тела, 
включает следующие уравнения:
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где rd �   – радиус-вектор пылевой частицы, B  – 
магнитное поле у  поверхности безатмосферного 
космического тела, qd �– заряд пылевой частицы, 
md � �– масса пылевой частицы, vd � � – ее скорость, 
E – электрическое поле, g0 � – ускорение свобод‑
ного падения вблизи поверхности безатмосфер‑
ного космического тела, c � – скорость света; 
I qph d� � � – ток фотоэлектронов, эмитируемых пы‑
левой частицей вследствие взаимодействия сол‑
нечного излучения с  ее поверхностью, ΣI qd( ) � – 
сумма всех микроскопических токов электронов 
и ионов на поверхность пылевой частицы. Выра‑
жения для токов, которые могут входить в правую 
часть выражения (2), имеют вид:

	 I a en
T
m

Z e
aTe e

e

e e
� � �

�

�
��

�

�
���

�
2

28
1S

S d

S
,  (3)



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

	 ПРОЯВЛЕНИЯ АНОМАЛЬНОЙ ДИССИПАЦИИ В ПЫЛЕВОЙ ПЛАЗМЕ...	 225

	
I a en

T
m

u
u

u u
u

u u

u

u
i i

i

i

Ti

i

i

Ti

i

Ti

i�
�

�
�� ��

�
�
�

�

�
�
�
��

�
2 0 0

2

22 2
S

S exp
��

�
�� ��

�
�
�

�

�
�
�

�
�
�

��

�
�
�


�
�

�

u
u

u u

u

a en
T
m

u

Ti

i

Ti

i
i

i

0 0
2

2

2

2

4

exp

� S
S TTi

i

i

Ti

i

Ti
u

u u

u

u u

u
erf erf

��

�
��

�

�
�� �

��

�
��

�

�
��

�
�
�

��

�
�
�


�
�0 0

2 2
1

22 2 2

2

Z e
aT

u

ui

i

Ti

d

S
�

�

�
��

�

�
��,

 	 (4)

I a eN
T

m
Z e

aT
Z e

aT
e

e

d

e

d

e ph
ph

ph

ph
� � �

�

�
��

�

�
�� �

�

�
���

�
2

0

2 2

2
1,

, ,
exp

��

�
��,	 (5)

	 I a en
T

m
Z e

aTe e
e

e e
, ,

,

,
.ph ph

ph d

ph
� � �

�

�
��

�

�
���

�
2

28
1 	 (6)

Здесь I qe d� �  и  I qi d� � � � – микроскопические 
токи электронов и ионов солнечного ветра на пы‑
левую частицу, I qe,ph d� � � – ток фотоэлектронов, 
окружающих пылевую частицу, на нее, a � – раз‑
мер пылевой частицы, Zd � – ее зарядовое число  
( q Z ed d= ), e � – элементарный заряд, ne i S� � � � – 
концентрация электронов (ионов) солнечного 
ветра, Te i S� � � � – температура электронов (ионов) 
солнечного ветра, me i� � �– масса электрона (иона), 
u Z e am0

22= d i/ , u T mTi iS i= / � �– тепловая 
скорость ионов солнечного ветра, ui � – скорость 
солнечного ветра, Te,ph � – температура фотоэлек‑
тронов, N0 � � – концентрация фотоэлектронов 
у поверхности космического тела в областях, где 
угол θ  между местной нормалью и направлени‑
ем на Солнце равен нулю, а  ne,ph  – концентра‑
ция фотоэлектронов в  зависимости от высоты 
над поверхностью космического тела. Выраже‑
ния (3)–(6) справедливы для случая положи‑
тельных зарядов пылевых частиц. Выражение (5) 
для тока Iph  не содержит множителя, содержа‑
щего характеристики спектров излучения, что 
оказывается возможным в  ситуации, когда по‑
верхности пылевых частиц и поверхность безат‑
мосферного космического тела имеют одинако‑
вую работу выхода фотоэлектронов W . В  этой 
ситуации указанный множитель удается выра‑
зить через значение N0.

При решении уравнений (1)–(2) необходимо 
учитывать следующее выражение для вертикаль‑
ной компоненты электрического поля E, форми‑
руемого заряженной поверхностью безатмосфер‑
ного космического тела в зависимости от высоты 
h над его поверхностью:
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фотоэлектронов у поверхности безатмосферного 
космического тела. Выражение (7) получено в ре‑
зультате совместного решения кинетического 
уравнения для фотоэлектронов и уравнения Пу‑
ассона. Зависимость электрического поля от уг‑
ла  θ в  выражении (7) обусловлена изменением 
числа фотонов, которые поглощаются единицей 
поверхности безатмосферного космического тела 
в зависимости от угла θ. Распределение электри‑
ческого поля, аналогичное (7), получено в рабо‑
тах (Grard, Tunaley, 1971; Колесников, Мануйлов, 
1982).

Аномальную диссипацию в  пылевой плазме 
характеризует так называемая частота зарядки 
пылевых частиц, определяемая из соотношения:
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где qd0 � � – равновесный заряд пылевой части‑
цы, являющийся решением уравнения 
− ( ) + ( ) =I q I qph d dΣ 0, δq q qd d d= − 0. Фактически 
частота νq  определяет время релаксации зарядов 
к равновесным значениям при малых отклонени‑
ях от равновесных значений.

С  помощью уравнения (8) можно получить 
следующее соотношение:
	 q a t q a q a a tqd d d, exp .( ) = ( ) + ( ) − ( )( )0 0δ ν 	 (9)

Подставляя это соотношение в (1), получаем

	
m

h

t
q a E h m g

q a E h a tq

d d d

d

d

d

2

2 0 0

0

= ( ) ( ) − +

+ ( ) ( ) − ( )( )δ νexp .

 (10)

Введем равновесное значение высоты h0 , со‑
ответствующее уравнению  qd0(a) E (h0) – md g0 = 0, 
а  также отклонение высоты от этого значения 
δh h h= − 0. Рассмотрим малые значения 
δh ( δh h 0) и значения δqd0, удовлетворяющие 
следующим неравенствам:
	 1 20 0 � � � �q q hd d D/ cos / / . 	 (11)

Тогда имеем

	 m
h

t
q a E h a tqd d

d

d

2

2 0 0≈ ( ) ( ) − ( )( )δ νexp . 	 (12)
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Следствием соотношения (12) является:

	 d
d

d

d

h
t

q a E h a t

m a
q

q
≈ −

( ) ( ) − ( )( )
( )

δ ν

ν
0 0 exp

. 	 (13)

Комбинируя (10) и  (13), а  также учитывая 
только линейные слагаемые по возмущениям δh, 
получаем следующее уравнение:

	 d

d

d
d

d

d

2

2
0

0

δ ν δ δh

t
a

h
t

q a

m

E h

h
hq

h h

+ ( ) =
( ) ∂ ( )

∂
=

. 	 (14)

Используя выражение (7) для электрического 
поля E h� � , находим

	 d

d

d
d

2

2 0
2 0

δ ν δ ω δh

t
a

h
t

hq+ ( ) + = , 	 (15)

где

	 �
�

� �
0
2 0

0

2
2

�
�� �

Z T

m h

ed ph

d D

, cos

cos /
,� � 	 (16)

Z q ed d0 0= – равновесное зарядовое число пы‑
левой частицы.

Уравнение (15) является уравнением, описы‑
вающим затухающие колебания пылевой части‑
цы. Его решение, удовлетворяющее условию 
h 0 0� � � , имеет вид:

	 h h a t tq= − − ( )( ) ( )( )0 1 2exp cos ,ν ω 	 (17)

где ω ω ν= − ( )0
2 21 4 q . Из (15) и (18) видно, что 

затухание колебаний пылевой частицы связано 
с процессами зарядки пылевых частиц.

ОКОЛОЛУННАЯ ПЫЛЕВАЯ ПЛАЗМА
Наблюдения лунной пыли имеют довольно 

давнюю историю. Во время космических миссий 
Surveyor и Apollo к Луне было замечено, что сол‑
нечный свет рассеивается в области терминатора, 
а это, в свою очередь, приводит к формированию 
лунных зорь и стримеров над лунной поверхно‑
стью (Rennilson, Criswell, 1974). Последующие на‑
блюдения показали, что рассеяние света наиболее 
вероятно происходит на заряженных пылевых ча‑
стицах, источником которых служит поверхность 
Луны (Zook, McCoy, 1991). На основе данных 
спускаемых космических аппаратов Surveyor был 
сделан вывод, что пылевые частицы с размерами 
около 5 мкм, могут парить над поверхностью Лу‑
ны приблизительно в 10 см от поверхности.

В  настоящее время фактически считается об‑
щепринятым (Попель и  др., 2013; Popel и  др., 
2018), что пыль над лунной поверхностью  – со‑
ставная часть плазменно-пылевой системы. При 
этом частицы микрометрового размера могут под‑
ниматься над поверхностью Луны за счет электро‑
статических процессов только в области лунного 
терминатора. Над освещенной частью Луны вне 
терминатора поднимаются существенно более 
мелкие частицы с размерами порядка 100 нм.

В ситуации с Луной при вычислении νq следует 
учитывать как микроскопические токи электро‑
нов и ионов солнечного ветра на пылевую части‑
цу Ie(qd) и Ii(qd), так и ток фотоэлектронов Ie, ph(qd), 
окружающих пылевую частицу, и ток фотоэлек‑
тронов Iph(qd), эмитируемых пылевой частицей 
вследствие взаимодействия солнечного излуче‑
ния с  ее поверхностью. Используя выражения 
(3)–(6), находим
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где v T mTe e e, ,ph ph= , v T mTe e eS S= , λ πD S S Se e eT n e= 4 2 .

В  проводимых ниже вычислениях использу‑
ются значения TeS = 12  эВ, TiS = 6  эВ, 
n neS iS= = 8 7. � см–3, ui = 468  км/с, характеризую‑
щие солнечный ветер на орбите Земли, а  также 
величины N0  и  Te,ph , рассчитанные (Попель 
и др., 2014) для условий приповерхностного слоя 
освещенной части Луны при солнечной активно‑
сти, соответствующей солнечному максимуму: 
N0 290=  см–3, Te, .ph = 1 9  эВ. На рис. 1 представ‑
лены зависимости, характеризующие траекто‑
рию движения пылевой частицы радиуса 
a �� =0 105.  мкм с переменным зарядом при θ = 87°, 
вычисленные на основе решения системы урав‑

нений (1)–(2) (1a) и уравнения (15) (1б). Размер 
0.105 мкм выбран в связи с тем, что этот размер 
близок к  максимальному размеру пылевых ча‑
стиц, которые могут подниматься над освещен‑
ной частью поверхности Луны за счет электро‑
статических процессов в  рассматриваемых 
условиях (так, например, частицы с размерами, 
большими или равными 0.106 мкм, в этих усло‑
виях уже не могут подниматься за счет электро‑
статических процессов над поверхностью Луны). 
Именно поднимающиеся частицы с максималь‑
но возможными размерами важны с точки зре‑
ния будущих наблюдений на спускаемом аппа‑
рате миссии Луна‑27.
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Период колебаний высоты пылинки на рис. 1a 
составляет 26.8 с., тогда как на рис.  1б  – 11.3 с. 
Видно, что упрощенный аналитический подход, 
приведенный здесь, позволяет качественно опи‑
сать траекторию движения пылевой частицы. 
При этом в  рамках указанного аналитического 
подхода удается наглядно продемонстрировать 
природу затухания осцилляций пылевой части‑
цы, связанную с аномальной диссипацией в пы‑
левой плазме, обусловленной процессами заряд‑
ки пылевых частиц.

Характерное время td0  затухания колебаний 
пылевой частицы можно определить как время, 
начиная с которого все последующие колебания 
зависимости h td � �  имеют максимальные значе‑
ния высоты подъема пылевой частицы над по‑
верхностью Луны, меньшие величины h* , опре‑
деляемой из соотношения

	 ln ,,
*

h h

h h

d max d

d

�

�

�

�
��

�

�
�� �

0

0

1 	 (19)

где hd max, � � – максимум функции h td � �  для перво‑
го колебания. На рис. 2 приведено сравнение за‑
висимости от радиуса пылевой частицы времени  

td0 затухания колебаний пылевой частицы, вычис‑
ленного на основе решения системы уравнений 
(1)–(2), и  величины 2 / νq, фактически соответ‑
ствующей этому же времени, но в рамках уравне‑
ния (15). Из рисунка видно, что кривая 2 / νq (a) 
смещена влево относительно кривой td0 (a). Дан‑
ный факт обусловлен тем, что предложенный 
аналитический подход справедлив лишь при до‑
статочно больших значениях размера частиц a. 
Действительно, данный подход предполагает до‑
статочно большие значения вариации зарядов 
пылевых частиц δqd0 (см. (11)). Заметные вариа‑
ции зарядов частиц возможны лишь на не очень 
больших высотах, когда существенный вклад 
в  правую часть уравнения (2) вносит слагаемое 
Ie, ph (qd), представляющее собой ток фотоэлектро‑
нов, окружающих пылевую частицу, на нее. 
На  рис.  3 представлена зависимость от радиуса 
пылевой частицы отношения тока электронов 
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Рис. 1. Зависимости высоты пылевой частицы радиу‑
са a �� =0 105.  мкм с переменным зарядом от времени, 
h td � � , характеризующие траекторию ее движения 
при θ  =  87°: (а) –вычисленные на основе решения 
системы уравнений (1)–(2); (б)  – вычисленные на 
основе решения уравнения (15).
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Рис.  2. Зависимости от радиуса a пылевой частицы 
времени td0 и величины 2 / νq.
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Рис. 3. Зависимость от радиуса a пылевой частицы от‑
ношения тока электронов солнечного ветра Ie (qd) к то‑
ку фотоэлектронов от поверхности Луны Ie, ph (qd), вы‑
численному для равновесных зарядов пылевых частиц.
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солнечного ветра Ie (qd) к току Ie, ph (qd), вычислен‑
ному для равновесных зарядов пылевых частиц. 
Видно, что вклад тока фотоэлектронов существе‑
нен лишь при достаточно больших значениях a. 
С уменьшением размера пылевой частицы влия‑
ние фотоэлектронов от поверхности Луны умень‑
шается, и заряд пылинки определяется в основ‑
ном током электронов солнечного ветра Ie (qd) 
и фототоком Iph (qd) электронов с пылевой части‑
цы, обусловленным взаимодействием поверхно‑
сти пылевой частицы с  солнечным излучением. 
При этом заряд пылевой частицы при ее движе‑
нии практически не меняется. В этом случае урав‑
нение, являющееся следствием (1) и описываю‑
щее малые колебания пылевой частицы, имеет 
вид:

	 d

d

2

2 0
2 0

δ ω δh

t
h+ = , 	 (20)

а само движение пылевой частицы представляет 
собой незатухающие осцилляции. Зависимость 
td0 (a), вычисленная на основе решения систе‑
мы уравнений (1)–(2) и  приведенная на рис.  2, 
указывает на то, что эффект затухания осцилля‑
ций пылевой частицы перестает сказываться при 
a < (0.06 – 0.07) мкм, что соответствует ситуации, 
когда ток фотоэлектронов от лунной поверхности 
становится меньше примерно одной десятой то‑
ка электронов солнечного ветра (см. рис. 3). Та‑
ким образом, с помощью уравнения (15) возмож‑
но качественное описание осцилляций пылевых 
частиц, имеющих достаточно крупные размеры 
(a  ~  0.1 мкм). Отметим, что в  этой области раз‑
меров a величины td0 и  2 / νq достаточно близки. 
И  именно частицы таких размеров подвержены 
осцилляциям, природа которых связана с  ано‑
мальной диссипацией в  пылевой плазме, обу‑
словленной процессами зарядки пылевых частиц.

Отметим, что приведенный подход в ряде слу‑
чаев оказывается полезным для качественного 
описания свойств пылевой плазмы над лунной 
поверхностью. Так, например, проводятся дис‑
куссии о возможности использования приближе‑
ния левитирующих пылевых частиц для описания 
окололунной пылевой плазмы, т.  е. частиц, для 
которых можно считать, что имеет место баланс 
между действующими на частицу электростати‑
ческой и гравитационной силами (см., например, 
(Colwell и др., 2009; Mishra, Bhardwaj, 2019; Popel 
и др., 2022) или же проявления динамических эф‑
фектов (например, осцилляций) существенны. 
Поскольку здесь рассматривается формирование 
пылевой плазмы над освещенной частью Луны, 
приведенный здесь подход позволяет получить 
достаточно простое условие, при котором можно 
рассматривать пылевые частицы над Луной леви‑
тирующими:

	 2 νq a T( )  M , 	 (21)
где TM ∼ 106  с. – половина синодического меся‑
ца, т. е. около 14 земных суток и 18 часов. Время 
TM  характеризует продолжительность светлого 
времени суток на Луне. Условие (21) означает, что 
осцилляции частицы успевают затухнуть гораздо 
быстрее, чем закончится лунный день, т. е. можно 
рассматривать пылевую частицу левитирующей 
большую часть времени существования пылевой 
плазмы над освещенной частью Луны. В рассма‑
триваемых условиях неравенство (21) выполнено 
для размеров частиц � � �0 001 0 105. .� � a  мкм, т. е. 
подавляющее число пылевых частиц над лунной 
поверхностью становятся левитирующими за 
время лунных суток. Согласно численным 
вычислениям с  помощью более точной модели 
(1)–(2) количество таких частиц составляет око‑
ло 83% (Popel и др., 2022).

ПЫЛЕВАЯ ПЛАЗМА 
У ПОВЕРХНОСТИ МЕРКУРИЯ

Как и  Луна, Меркурий  – космическое тело, 
характеризующееся довольно большими значе‑
ниями силы тяжести. Это позволяет рассматри‑
вать пылевую плазму вблизи поверхности Мерку‑
рия по аналогии с ситуацией вблизи Луны (Popel 
и др., 2023). Подобно Луне, пылевая плазма над 
освещенной Солнцем поверхностью Меркурия 
состоит, в  частности, из фотоэлектронов, элек‑
тронов и  ионов солнечного ветра, а  также заря‑
женных пылевых частиц. Однако существуют 
следующие качественные различия между плаз‑
менно-пылевыми системами Меркурия и Луны, 
связанные с  тем, что Меркурий имеет магни‑
тосферу, а его орбита характеризуется высокими 
значениями эксцентриситета. Рассмотрим ано‑
мальную диссипацию, связанную с  процессами 
зарядки пылевых частиц в экзосфере Меркурия, 
по аналогии с ситуацией в окололунной пылевой 
плазме, но с  учетом особенностей запыленной 
экзосферы Меркурия.

Параметры солнечного ветра в  окрестностях 
Меркурия различны в  афелии и  перигелии его 
орбиты. В табл. 1 представлены характерные па‑
раметры солнечного ветра вблизи Меркурия, 
а именно: концентрация ne(i)S электронов (ионов) 
солнечного ветра, температура Te(i)S электронов 
(ионов) солнечного ветра, а также скорость сол‑
нечного ветра ui.

Характерные значения магнитного поля в маг‑
нитосфере Меркурия составляют (Hiremath, 
2012) BM ∼ −10 3  Гс. Эти данные позволяют про‑
вести оценку ларморовских радиусов электронов 
( r eL S ) и ионов ( rLiS ) солнечного ветра в магнито
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сфере Меркурия. Находим rLeS ~ 0.1 км, rLiS ~ 10 км. 
Это означает, что если рассматривается пылевая 
плазма в точке, расположенной не очень близко 
к  магнитным полюсам Меркурия, то частицы 
солнечного ветра не достигают его поверхности, 
и  в  этом случае не нужно учитывать солнечный 
ветер в расчетах при рассмотрении пылевой плаз‑
мы на небольших высотах над Меркурием. Таким 
образом, в ситуации, когда рассматриваются ос‑
вещенные солнечным светом участки поверхно‑
сти Меркурия в областях, не очень близких к его 
магнитным полюсам, при вычислении νq следует 
учитывать лишь ток фотоэлектронов Ie, ph(qd), 
окружающих пылевую частицу, а также ток фото‑
электронов Iph(qd), эмитируемых пылевой части‑
цей вследствие взаимодействия солнечного излу‑
чения с ее поверхностью. Используя выражения 
(5)–(6), находим
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Для описания пылевой плазмы в  областях, 
расположенных вблизи магнитных полюсов, 
в дополнение к фототоку (5) и току фоновых фо‑
тоэлектронов (6) необходимо учитывать микро‑
скопические токи электронов и ионов солнечно‑
го ветра на пылевую частицу. При этом значение 
частоты νq определяется выражением (18).

Приведенный в разделах “Уравнение затухаю‑
щих …” и “Окололунная пылевая плазма …” под‑
ход оказывается полезным для качественного 
описания свойств пылевой плазмы над поверхно‑
стью Меркурия. Так, например, в его рамках уда‑
ется ответить на вопрос о возможности использо‑
вания приближения левитирующих пылевых 
частиц для описания пылевой плазмы, т.  е. ча‑
стиц, для которых можно считать, что имеет ме‑
сто баланс между действующими на частицу элек‑
тростатической и  гравитационной силами, или 
же обязательного учета динамических эффектов 
(например, осцилляций), связанных с движени‑
ем пыли. Следует отметить, что рассмотрение 

пылевой плазмы вблизи поверхности Меркурия 
(Popel и  др., 2023) осуществлялось в  предполо‑
жении левитирующих пылевых частиц над по‑
верхностью Меркурия, но при этом детального 
обоснования возможности использования дан‑
ного приближения в  работе (Popel и  др., 2023) 
приведено не было. При этом в качестве TM в не‑
равенстве (21) используется величина, составля‑
ющая половину меркурианских суток, т. е. около 
29.323 земных суток ( � �3 106  c).

На рис.  4–7 приведены результаты вычисле‑
ний, характеризующих возможность применения 
приближения левитирующих пылевых частиц 
для различных ситуаций на Меркурии. Верхние 
панели рисунков 4а–7а содержат зависимости за‑
рядового числа Zd пылевой частицы, высоты h0, 
на которой частица, находящаяся под действием 
гравитационной и  электростатической сил, на‑
ходится в состоянии равновесия, а также харак‑
терного времени затухания осцилляций пылевой 
частицы 2 / νq от размера пылевой частицы a. Вы‑
числения Zd и 2 / νq (a) на рис. 4–7 производились 
для параметров пылевой плазмы, соответствую‑
щих высоте h0. Расчеты, на основании которых 
сделаны рис. 4–7, осуществлялись для угла между 
местной нормалью и  направлением на Солнце, 
составляющем θ = 87°, что возможно (см. Popel 
и др., 2023) как для ситуации, когда рассматрива‑
ется пылевая плазма над освещенными солнеч‑
ным светом участками поверхности Меркурия 
в областях, не очень близких к его магнитным по‑
люсам, так и для ситуации участков поверхности 
Меркурия, расположенных вблизи магнитных по‑
люсов. Соответственно, вычисления проводились 
для афелия (рис. 4 и 6) и перигелия (рис. 5 и 7) ор‑
биты Меркурия, а также для участков на его по‑
верхности, не очень близких к его магнитным по‑
люсам (рис. 4 и 5), и для областей, расположенных 
вблизи магнитных полюсов (рис. 6 и 7). Кривые, 
представленные на рис. 4б–7б, характеризующие 
затухающие осцилляции пылевой частицы, по‑
строены для частиц с размерами, близкими к мак‑
симально возможным с  точки зрения их подъе‑
ма над поверхностью Меркурия (см. Popel и др., 
2023). При вычислениях использовались параме‑
тры солнечного ветра, представленные в  табл. 1, 
а также фотоэлектронов из табл. 2.

Таблица 2. Характерные параметры фотоэлектронов 
приповерхностного слоя освещенной части Меркурия 
в афелии и перигелии

Параметры Афелий Перигелий

N0, см–3 5.29 × 103 2.71 × 104 

Te, ph, эВ 2.30 2.38
Примечание. (Popel и др., 2023).

Таблица 1. Характерные параметры солнечного ветра 
в окрестностях Меркурия по данным космических ап‑
паратов Helios 1 и Helios 2

Параметр Афелий Перигелий

neS , см–3 40.0 63.2

niS , см–3 40.0 63.2

TeS , эВ 22.8 36.8

TiS , эВ 11.4 18.4

ui , км/с 380 395
Примечание. (González-Esparza, 2001; Хабарова, 2022).
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Из верхних панелей рисунков 4а–7а видно, 
что для наиболее крупных (a > 100  нм) пылевых 
частиц, которые могут подняться над поверхно‑
стью Меркурия за счет электростатических про‑
цессов, характерное время затухания осцилляций 
пылевой частицы 2 / νq (a) значительно меньше 
времени TM ≈ 3 × 106 с, характеризущего продол‑
жительность светового дня на Меркурии. Ниж‑

ние панели рисунков 4б‑7б демонстрируют, что 
затухание осцилляций пылевой частицы про‑
исходит за время, существенно меньшее TM, т.е. 
пылевые частицы в  течение почти всего време‑
ни их присутствия над поверхностью Меркурия 
можно рассматривать как левитирующие. Таким 
образом, при θ = 87° возможно использовать при‑
ближение левитирующих пылевых частиц для 
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Рис. 4. Зависимости зарядового числа Zd пылевой частицы, высоты h0 ее равновесия над поверхностью Меркурия, вре‑
мени 2 / νq (a): (а) – от размера пылевой частицы a; (б) – высоты h нахождения пылевой частицы радиуса a = 0.20 мкм 
от времени. Зависимости определялись для условий афелия и участка поверхности Меркурия, не очень близкого к его 
магнитным полюсам, при θ = 87°.
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описания пылевой плазмы. При меньших значе‑
ниях угла θ величины 2 / νq (a) – еще меньше, чем 
при θ = 87°. Так, например, при θ = 77° значения 
2 / νq (a) ≤ 3 × 104 с (при a > 100 нм) для ситуации 
участка поверхности Меркурия, не очень близкого 
к его магнитным полюсам, и 2 / νq (a) ≤ 103 с (при  

a > 100 нм) для ситуации, когда исследуемый уча‑
сток поверхности находится вблизи магнитного 
полюса. Следовательно, и  для углов θ, меньших 
87°, использование приближения левитирующих 
пылевых частиц для описания пылевой плазмы 
также возможно.
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Рис. 5. Зависимости зарядового числа Zd пылевой частицы, высоты h0 ее равновесия над поверхностью Меркурия, вре‑
мени 2 / νq (a): (а) – от размера пылевой частицы a; (б) – высоты h нахождения пылевой частицы радиуса a = 0.30 мкм 
от времени. Зависимости определялись для условий перигелия и участка поверхности Меркурия, не очень близкого 
к его магнитным полюсам, при θ = 87°.
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ФОБОС, ДЕЙМОС, АСТЕРОИДЫ
Поверхности спутников Марса  – Фобоса 

и  Деймоса  – заряжаются под действием элек‑
тромагнитного излучения Солнца и плазмы сол‑
нечного ветра (Голубь, Попель, 2021а; 2021б). 
При взаимодействии с  солнечным излучением 
поверхности Фобоса и Деймоса испускают элек‑
троны вследствие фотоэффекта, что приводит 

к  формированию над поверхностью каждого из 
спутников Марса слоя фотоэлектронов. К появ‑
лению фотоэлектронов приводит также их испу‑
скание пылевыми частицами, присутствующими 
над поверхностями Фобоса и  Деймоса, вслед‑
ствие взаимодействия последних с  электромаг‑
нитным излучением Солнца. Пылевые частицы, 
находящиеся на поверхности спутника Марса 
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Рис. 6. Зависимости зарядового числа Zd пылевой частицы, высоты h0 ее равновесия над поверхностью Меркурия, вре‑
мени 2 / νq (a): (а) – от размера пылевой частицы a; (б) – высоты h нахождения пылевой частицы радиуса a = 0.18 мкм от 
времени. Зависимости определялись для условий афелия и участка поверхности Меркурия, расположенного вблизи 
магнитных полюсов, при θ = 87°.
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или в приповерхностном слое, поглощают фото‑
электроны, фотоны солнечного излучения, элек‑
троны и ионы солнечного ветра. Все эти процессы 
приводят к зарядке пылевых частиц, их взаимо‑
действию с  заряженной поверхностью спутни‑
ка Марса, подъему и  движению пыли. Влияние 
магнитных полей на пылевую плазму у  Фобоса 
и Деймоса несущественно. Расчеты в рамках си‑

стемы уравнений (1)–(2) позволяют, в частности, 
определить траектории и  параметры движения 
пылевых частиц над поверхностями спутников 
Марса Фобоса и Деймоса.

На рис. 8 приведены параметры, характеризу‑
ющие движение над Фобосом пылевой частицы 
радиуса a = 1.445  мкм с  изменяющимся соглас‑
но уравнению (2) зарядом qd = Zd e для значения 
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Рис. 7. Зависимости зарядового числа Zd пылевой частицы, высоты h0 ее равновесия над поверхностью Меркурия, вре‑
мени 2 / νq (a): (а) – от размера пылевой частицы a; (б) – высоты h нахождения пылевой частицы радиуса a = 0.30 мкм 
от времени. Зависимости определялись для условий перигелия и участка поверхности Меркурия, расположенного 
вблизи магнитных полюсов, при θ = 87°.
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угла θ между местной нормалью и направлением 
на Солнце, равного 87°. Видно существенное за‑
тухание колебаний вокруг устойчивого положе‑
ния  hd0 = 236 см, ud0 = 0, Zd0 = 2864. Здесь hd – вы‑
сота подъема пылевой частицы, ud – ее скорость. 
Период колебаний – 314 с. На рис. 9 приведены 
те же, что и на рис. 8 параметры, но полученные 
в предположении постоянного значения зарядо‑
вого числа Zd = Zd0 = 2864. Виден незатухающий 
характер колебаний вокруг устойчивого поло‑
жения. Таким образом, имеется связь между за‑
туханием колебаний пылевой частицы над по‑
верхностью Фобоса и вариациями его заряда, что 
согласуется с  представлениями об аномальной 
диссипации, природа которой вытекает из про‑
цессов, связанных с вариацией зарядов пылевых 
частиц.

На рис. 10 приведены параметры, характеризу‑
ющие движение над поверхностью Деймоса пы‑
левой частицы радиуса a = 1.768 мкм с изменяю‑
щимся согласно уравнению (2) зарядом qd = Zd e 
для значения угла θ между местной нормалью 
и  направлением на Солнце, равного 87°. Видно 
существенное затухание колебаний вокруг устой‑
чивого положения hd0 = 217 см, ud0 = 0, Zd0 = 3440. 

Период колебаний – 670 с. На рис. 11 приведены 
осцилляции параметров тех же, что и на рис. 10, 
но полученные в  предположении постоянного 
значения зарядового числа Zd = Zd0 = 3440. Виден 
незатухающий характер колебаний вокруг устой‑
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Рис.  8. Осцилляции параметров, характеризующих 
траекторию движения пылевой частицы радиуса 
a = 1.445 мкм с изменяющимся зарядом над поверх‑
ностью Фобоса при θ = 87°: высота подъема hd, ско‑
рость ud, зарядовое число Zd.
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Рис. 9. То же, что на рис. 8, но для пылевой частицы 
радиуса a = 1.445 мкм с постоянным зарядом.
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Рис.  10. Осцилляции параметров, характеризующих 
траекторию движения пылевой частицы радиуса 
a = 1.768 мкм с изменяющимся зарядом над поверх‑
ностью Деймоса при θ = 87°: высота подъема hd, ско‑
рость ud,  зарядовое число Zd.
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чивого положения. Таким образом, как и в слу‑
чае с Фобосом, имеется связь между затуханием 
колебаний пылевой частицы над поверхностью 
Деймоса и вариациями ее заряда, что согласуется 
с  представлениями об аномальной диссипации, 
природа которой вытекает из процессов, связан‑
ных с вариацией зарядов пылевых частиц.

Характерное время td0 затухания колебаний 
пылевой частицы можно определить как время, 
начиная с которого все последующие колебания 
зависимости hd(t) имеют максимальные значе‑
ния высоты подъема пылевой частицы над по‑
верхностью спутника Марса, меньшие величины 
h*, определяемой из соотношения (19). Зависи‑
мость характерного времени td0 затухания колеба‑
ний пылевой частицы от ее радиуса приведена на 
рис. 12. Отметим, что лишь для весьма небольшой 
части размеров пылевых частиц td0 < 13777 с (вре‑
мени светлого времени суток при вращении Фобо‑
са вокруг Марса). Таким образом, для большин‑
ства пылевых частиц (как показывают расчеты, 
~94.3 %), поднимающихся над поверхностью Фо‑
боса из-за электростатических процессов, время 
затухания их колебаний оказывается большим 
продолжительности светлого времени суток.

Для Деймоса ситуация схожая. На рис. 13 при‑
ведена зависимость характерного времени td0 за‑
тухания колебаний пылевой частицы от ее радиу‑
са для Деймоса. Лишь для весьма небольшой доли 
размеров пылевых частиц td0 < 55000 с  (времени 
светлого времени суток при вращении Деймоса 
вокруг Марса). Это означает, что для большин‑
ства (~83 %) пылевых частиц, поднимающихся 
над поверхностью Деймоса из-за фотоэлектриче‑
ских и электростатических процессов, время за‑
тухания их колебаний оказывается большим про‑

должительности светлого времени суток. Таким 
образом, нестационарность плазменно-пылевой 
системы над освещенной частью поверхности 
спутника Марса проявляется практически в тече‑
ние всей продолжительности дня как на Фобосе, 
так и на Деймосе.

Таким образом, формирование плазмен‑
но-пылевой системы в  приповерхностном слое 
над спутником Марса (Фобосом или Деймосом) 
над его освещенной частью имеет нестационар‑
ный характер практически на всем протяжении 
светлого времени суток. Процессы вариации за‑
рядов пылевых частиц, приводящие к затуханию 
их колебаний над поверхностью спутника и обу‑
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Рис. 11. То же, что и на рис. 10, но для пылевой ча‑
стицы радиуса a = 1.768 мкм с постоянным зарядом.
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θ = 87° для Деймоса.
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словленные аномальной диссипацией, оказыва‑
ются слишком медленными по сравнению с про‑
тяженностью дня на каждом из спутников Марса.

Что касается астероидов, описание, представ‑
ленное здесь для Фобоса и  Деймоса, примени‑
мо и к ним. Однако, поскольку каждый астероид 
индивидуален, обладает свойственными имен‑
но для него геометрией, гравитационным полем 
и периодом вращения, выводы о характере фор‑
мирования плазменно-пылевой системы у  его 
поверхности следует формулировать для каждого 
конкретного случая.

АНОМАЛЬНАЯ ДИССИПАЦИЯ 
И КОМЕТНАЯ ПЫЛЬ

Как уже отмечалось, аномальная диссипа‑
ция, связанная с  процессами зарядки пылевых 
частиц, приводит к  важной роли ударных волн. 
Факт существования пылевых ионно-звуковых 
ударно-волновых структур, связанных с аномаль‑
ной диссипацией, был подтвержден как теорети‑
чески, так и экспериментально (Popel и др., 1996; 
Попель и др., 2001; Лосева и др., 2020). В насто‑
ящее время известно (Popel, Gisko, 2006), что 
в процессе формирования головной ударной вол‑
ны при взаимодействии солнечного ветра с пыле‑
вой комой кометы важными оказываются удар‑
но-волновые явления, связанные с  процессом 
зарядки пылевых частиц.

Вблизи Земли, т. е. на расстоянии около 1 а. е., 
кометы обычно состоят из трех частей: видимо‑
го гигантского хвоста, невидимого ядра малень‑
кого размера (по сравнению с хвостом), а также 
атмосферы, окружающей ядро и называемой ко‑
мой кометы. Кома и хвост образуются как след‑
ствие истечения вещества из ядра кометы. В ядре 
ледяные слои из замороженных газов череду‑
ются с пылевыми слоями. По мере прогревания 
солнечным излучением образуемые в  результате 
возгонки газы истекают наружу, увлекая за собой 
облака пыли. В результате ядро кометы является 
источником газопылевого потока, вытекающего 
навстречу солнечному ветру. Пыль из ядра и ко‑
мы кометы отбрасывается назад силой светового 
давления Солнца.

Соотношение пыль/газ, характеризующее 
отношение масс тугоплавких и  летучих компо‑
нент в ядре, полученное из наблюдений ком раз‑
личных комет, находится в диапазоне от 0.1 до 1 
(Rickman, 1998). Распределение пыли по разме‑
рам представляет собой степенную функцию раз‑
мера частицы с показателем, близким к –4 (Grün, 
Jessberger, 1990). На примере кометы Галлея было 
показано (Mazets и др., 1987; Vaisberg и др., 1987), 
что минимальный размер частиц в  указанном 
распределении порядка 10 нм. Концентрация 

пылевых частиц микронных размеров в коме ко‑
меты (в  предположении десятипроцентного со‑
держания пыли в ней) у поверхности ядра может 
достигать значений 1011 см–3 (Losseva и др., 2002).

Ключевым вопросом исследования взаимо‑
действия солнечного ветра с комой кометы явля‑
ется описание формирования головной ударной 
волны в результате этого взаимодействия. Из-за 
процессов фотоионизации газ, окружающий 
ядро кометы, частично ионизируется на расстоя‑
нии нескольких километров от ядра кометы. Вза‑
имодействие протонов солнечного ветра и ионов 
кометы оказывается сильнее взаимодействий за‑
ряженных частиц и  нейтралов, содержащихся 
в плазме комы кометы. Этот факт позволяет ча‑
сто трактовать головную ударную волну как раз‑
новидность ионно-звуковой ударной волны. 
Присутствие заряженной пыли приводит к  еще 
одному важному виду взаимодействия – взаимо‑
действию протонов солнечного ветра с заряжен‑
ными нано- и  микромасштабными частицами 
в коме кометы. Процесс зарядки пылевых частиц 
описывается уравнением типа (2), где важную 
роль играет фототок электронов. Характерный 
заряд, который приобретают частицы с размером 
a порядка 1 мкм на расстоянии порядка 1 а. е. от 
Солнца, составляет 103 – 104 e. На рис. 14 приведе‑
но отношение силы трения между протонами 
солнечного ветра и пылевыми частицами ( Rid

SW ) 
к силе трения между протонами солнечного ветра 
и ионами комы кометы ( Rii

SW ) в зависимости от 
расстояния до ядра кометы (r) для различных 
концентраций микромасштабной (a ~ 1 мкм) пы‑
ли у ядра кометы (Popel, Gisko, 2006).
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Линии I и  II соответствуют концентрациям микро‑
масштабной пыли у ядра кометы 103 см–3 и 1011 см–3. 
Значения концентраций на левой (правой) верти‑
кальной оси соответствуют кривой I (II).
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В результате гидродинамического взаимодей‑
ствия ионов комы кометы и  заряженной пыли 
с  протонами солнечного ветра формируется го‑
ловная ударная волна, фронт которой находится 
на расстоянии R ~ 104 км для характерных параме‑
тров солнечного ветра, спектра солнечного излу‑
чения в окрестности Земли и кометы с радиусом 
ядра порядка 1 км (Popel, Gisko, 2006). Оказыва‑
ется, что для указанных параметров при доста‑
точно плотной пылевой коме (с  концентрацией 
пыли у поверхности ядра кометы, превосходящей 
106  см–3) головная ударная волна связана с  ано‑
мальной диссипацией, обусловленной зарядкой 
пылевых частиц, а ширина Δξ ее фронта удовлет‑
воряет соотношению Δξ  ~  cS  / νq, свойственно‑
му для пылевых ионно-звуковых ударных волн 
(Попель и др., 2001). Здесь cS – скорость ионного 
звука. На рис. 15 приведены профили такого ти‑
па ударных волн, полученные (Popel, Gisko, 2006) 
для r ~ 104 км.

Плазменно-пылевые процессы, связанные 
с  аномальной диссипацией, могут также прояв‑
ляться для комет, находящихся достаточно далеко 
от Солнца. Если расстояние от кометы до Солнца 
превышает 3 а. е., то для ряда комет, например, 
характеризуемых параметрами ядра, близкими 
к параметрам ядра кометы Галлея, пылевая плаз‑
ма в  окрестности их ядер формируется за счет 
электростатических взаимодействий, т.  е. ана‑
логично формированию пылевой плазмы вбли‑
зи других безатмосферных тел (таких, например, 
как Луна, Меркурий, спутники Марса). В  этом 
случае пылевая плазма над освещенной Солн‑

цем поверхностью кометы состоит, в частности, 
из фотоэлектронов, электронов и ионов солнеч‑
ного ветра, а также заряженных пылевых частиц. 
При этом динамика пылевых частиц определяет‑
ся конкуренцией электростатической и гравита‑
ционной сил. Если же комета находится на более 
близких расстояниях от Солнца, то динамику пы‑
левых частиц определяет газовый поток от ядра 
кометы. На рис. 16 для кометы с ядром, имеющим 
параметры (размер, плотность) ядра кометы Гал‑
лея, и находящейся на расстоянии 3 а. е. от Солн‑
ца, приведены зависимости зарядового числа пы‑
левой частицы Zd, ее размера a, напряженности 
электрического поля над поверхностью кометы 
E, а  также отношения электростатической силы 
FE к силе Ffg со стороны газового потока, действу‑
ющих на пылевую частицу, в зависимости от вы‑
соты h над поверхностью кометы.

Роль аномальной диссипации проявляет‑
ся при этом быстрым затуханием осцилляций 
заряженных пылевых частиц при их движе‑
нии над поверхностью кометы за время порядка 
2 / νq  ~  100  с., которое, как правило, существен‑
но меньше характерного времени вращения ядра 
кометы ~ 10 ч (см. Knight и др., 2023). Таким об‑
разом, оказывается возможным использование 
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Рис. 16. Зависимости зарядового числа пылевой ча‑
стицы Zd, ее размера a, напряженности электрическо‑
го поля над поверхностью кометы E, а также отноше‑
ния электростатической силы FE к силе Ffg со стороны 
газового потока, действующих на пылевую частицу, 
в зависимости от высоты h над поверхностью коме‑
ты, полученные при θ = 87° (а), 77o (б) и 0o (в) в рамках 
стационарной модели.
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стационарной модели пылевой плазмы, позво‑
ляющей провести расчеты, результаты которых 
приведены на рис. 16.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Итак, аномальная диссипация, связанная 

с  процессами зарядки пылевых частиц, являет‑
ся важным аспектом, который следует учиты‑
вать при рассмотрении проблем пылевой плазмы 
в самых разных ситуациях. В Солнечной системе 
аномальная диссипация может определять ха‑
рактер процессов в пылевой плазме в окрестно‑
стях Луны, Меркурия, спутников Марса  – Фо‑
боса и Деймоса, комет и других безатмосферных 
космических объектов. Так, например, отли‑
чительной особенностью траектории движения 
пылевых частиц в  пылевой плазме над поверх‑
ностью безатмосферного космического тела яв‑
ляется наличие осцилляций, затухающих за счет 
изменения зарядов пылевых частиц, что согла‑
суется с  представлениями об аномальной дис‑
сипации в пылевой плазме. Для Луны процессы, 
вызывающие изменение заряда пылевых ча‑
стиц, происходят слишком быстро по сравнению 
с продолжительностью лунного дня. В результа‑
те у  большинства (~ 83 %) пылевых частиц над 
лунной поверхностью, освещаемой Солнцем, 
осцилляции успевают затухнуть, и  эти пылевые 
частицы могут рассматриваться как левитиру‑
ющие. Лишь очень мелкие частицы в  течение 
лунных суток не переходят в  режим левитации, 
и  при изучении этих частиц следует учитывать 
эффекты, связанные с нестационарностью плаз‑
менно-пылевой системы.

Аномальная диссипация играет существен‑
ную роль в  обосновании использования моде‑
ли левитирующих пылевых частиц при описа‑
нии пылевой плазмы над Меркурием. На основе 
численных расчетов показано, что, как правило, 
для описания пылевой экзосферы Меркурия над 
участками его поверхности, освещенными сол‑
нечным излучением, можно использовать при‑
ближение левитирующих пылевых частиц.

Формирование плазменно-пылевой системы 
в приповерхностном слое над освещенной частью 
Фобоса или Деймоса носит нестационарный ха‑
рактер в течение почти всего дневного времени. 
Изменения зарядов пылевых частиц, приводя‑
щие к затуханию их колебаний над поверхностью 
Фобоса или Деймоса, слишком медленные по 
сравнению с сутками на соответствующем марси‑
анском спутнике. В ситуации с Фобосом и Дей‑
мосом можно оценить лишь основные харак‑
терные параметры плазменно-пылевой системы 
(характерные концентрации пылевых частиц 
и  фотоэлектронов, характерные заряды и  высо‑

ты подъема пылевых частиц и  т.  д.). Для полу‑
чения более определенных данных о параметрах 
плазменно-пылевой системы вблизи Фобоса или 
Деймоса необходимо иметь дополнительную ин‑
формацию о свойствах почвы на спутнике Мар‑
са, таких как работа выхода и  квантовый выход 
почвы. Получение этих данных возможно в ходе 
будущих космических миссий.

При рассмотрении комет известны, по край‑
ней мере, два проявления аномальной диссипа‑
ции. Это, во‑первых, формирование головной 
ударной волны при взаимодействии солнечного 
ветра с пылевой комой кометы. Головную удар‑
ную волну иногда можно трактовать как разно‑
видность пылевой ионно-звуковой ударной вол‑
ны (Popel, Gisko, 2006). Для типичных размеров 
ядра кометы (~  1  км) и  относительно плотной 
пылевой комы (с концентрацией пылевых частиц 
в ней, превосходящей 106 см–3) при формирова‑
нии головной ударной волны важную роль играет 
аномальная диссипация, обусловленная заряд‑
кой пылевых частиц. Такая головная ударная вол‑
на, по-видимому, имеет природу, которая анало‑
гична природе пылевых ионно-звуковых ударных 
волн (Popel и др., 1996; Попель и др., 2001; Лосева 
и др., 2020). Во-вторых, для кометы, характеризу‑
емой параметрами ядра, близкими к параметрам 
ядра кометы Галлея, пылевая плазма в  окрест‑
ности ядра кометы формируется за счет электро‑
статических взаимодействий, т.  е. аналогично 
формированию пылевой плазмы вблизи других 
безатмосферных тел (таких, например, как Луна, 
Меркурий, спутники Марса), если расстояние от 
кометы до Солнца не меньше ~ 3 а. е. Роль ано‑
мальной диссипации проявляется при этом бы‑
стрым затуханием осцилляций заряженных пы‑
левых частиц при их движении над поверхностью 
кометы и возможностью использования стацио‑
нарной модели пылевой плазмы в  окрестностях 
ядра кометы. Если же комета находится на рас‑
стояниях от Солнца, более близких, чем ~ 3 а. е., 
то динамику пылевых частиц определяет газовый 
поток от ядра кометы.

Данная работа была частично поддержана 
в рамках Программы 10 “Экспериментальная ла‑
бораторная астрофизика и  геофизика” НЦФМ 
(разделы, посвященные Луне, Меркурию, спут‑
никам Марса), а также грантом Фонда развития 
теоретической физики и  математики “БАЗИС” 
(раздел, посвященный кометам).
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Потенциально первичный компонентный состав ксенона в  обогащенных наноалмазом фракци‑
ях (ОНФ) метеоритов определен в предположении, что в нем имеются два почти нормальных, но 
разных по изотопному составу компонента (Xe-P3 и Xe-P3n). Компонент Xe-P3n содержится в ин‑
дивидуальной популяции зерен алмаза, тогда как компонент Xe-P3 – в алмазоподобных каемках 
на зернах алмаза. Наличие компонента Xe-P3n сделало возможным использование радиоактивных 
продуктов классического r-процесса нуклеосинтеза при взрыве сверхновой II типа для образования 
по гипотезе Ott (1996) двух компонентов ксенона с аномальным изотопным составом (Хе-pr1n и Хе-
pr2n) без повышенного содержания изотопа 132Хе относительно содержания изотопа 136Хе. Предпо‑
лагается, что имплантация (сорбция) изотопов компонентов Хе-pr1n и Хе-pr2n в их фазы носители 
произошла, вероятно, в разных по составу турбулентных зонах смешения внешних и внутренних 
оболочек сверхновой II типа после ее взрыва. Компонент Хе-pr1n содержится в индивидуальной 
популяции зерен наноалмаза, тогда как фазой носителем Хе-pr2n впервые предполагаются зерна 
SiC-X, эволюция которых связана со сверхновой II типа. Поэтому при разрушении зерен SiC-X, на‑
пример, в лабораторных условиях выделяется смесь из компонентов Xe-S и Хе-pr2n, обозначенная 
нами как Хе-Х. Таким образом, согласно предложенной нами концепции, первичный компонент‑
ный состав ксенона состоит, кроме Xe-S, из Xe-P3, Xe-P3n, Хе-pr1n и Хе-Х, содержащихся в разных 
индивидуальных фазах носителях. Проведенные успешные вычисления содержаний этих компо‑
нентов в ОНФ таких разных метеоритов, как Murchison CM2 и Allende CV3, и их анализ показали, 
что указанные выше компоненты могут быть реальными компонентами.

Ключевые слова: наноалмаз метеоритов, первичные компоненты ксенона, новые изотопные соста‑
вы, зерна SiC-X
DOI: 10.31857/S0320930X24020082, EDN: NTYNGC

ВВЕДЕНИЕ
Исследования благородных газов в обогащен‑

ных наноалмазом фракциях (ОНФ) метеори‑
тов – перспективное направление исследования 
реликтов (досолнечных) зерен протопланетного 
облака в  метеоритном веществе. Использование 
этих фракций в данном случае обусловлено тем, 
что содержащийся в них каждый из благородных 
газов (в частности, ксенон) – это смеси различ‑
ных по изотопному составу его компонентов, 
образованных в  разных процессах нуклеосинте‑
за (Huss, Lewis, 1994a). Ранее было показано, что 
изотопный состав ксенона в  ОНФ может быть 
представлен как смесь его компонентов, обо‑
значенных как Xe-P3, Хе-P6 или Xe-P6e, Xe-HL 
и Xe-S (Huss, Lewis, 1994b). На основании иден‑

тифицированных компонентов ксенона в работе 
(Huss, Lewis, 1994a) было предположено следую‑
щее. Компоненты Xe-P3 и Хе-P6 по изотопному 
составу подобны солнечному составу, но суще‑
ственно отличаются между собой по температу‑
ре выделения: Xe-P3 выделяется в основном при 
низкой температуре пиролиза (<800°С), тогда как 
Хе-P6  – при более высокой (>1100°С). Изотоп‑
ные составы Xe-HL и Xe-P6e уникальны – каж‑
дый из них одновременно обогащен как легки‑
ми, так и тяжелыми изотопами ксенона. Оба эти 
компонента выделяются в  основном при высо‑
ких температурах (>1100°С), причем Xe-P6e бо‑
лее высокотемпературный. Кинетика выделения 
компонента Xe-S при пиролизе подобна таковой 
для Xe-P6e. Из приведенных компонентов только 
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Xe-S можно отнести к  первичному (исходному) 
компоненту ксенона. Здесь и далее к первичным 
компонентам ксенона мы относим компонен‑
ты ксенона, состоящие из изотопов, образован‑
ных в одном из процессов нуклеосинтеза или из 
нескольких разных процессов нуклеосинтеза, 
которые не могут быть разделены между собой. 
В случае компонента Xe-S – это медленный про‑
цесс захвата нейтронов (s-процесс), например, на 
стадии эволюции звезд AGB (асимптотическая 
ветвь гигантов) и его фазой носителем являются 
зерна SiC (Lewis и др., 1994), а также зерна нано‑
алмаза, генезис которых связан с этими звездами 
(Verchovsky и  др., 2006). Для компонента Xe-P3 
астрофизическим источником предполагается 
молекулярное облако, являющееся результатом 
смешения, в частности, изотопов ксенона, обра‑
зованных в различных процессах нуклеосинтеза. 
Поэтому компонент Xe-P3 также можно отнести, 
в некоторой степени, к первичному компоненту 
ксенона. Его фазой носителем принимаются зер‑
на наноалмаза и/или алмазоподобные каемки на 
этих зернах. Возможность образования этих фаз 
из органического вещества в  молекулярном об‑
лаке под действием ультрафиолетового облуче‑
ния была показана, например, в работе (Kouchi, 
Nakano, 2005). Относительно низкотемператур‑
ное выделение Xe-P3 при ступенчатом пиролизе 
ОНФ метеоритов обусловлено либо диффузией, 
в предположении, что ксенон находится в ловуш‑
ках кристаллической решетки алмазов с  низкой 
энергией активации (Koscheev и др., 2001), либо 
диффузией (и/или деструкцией) из алмазопо‑
добной каемки (Huss, Lewis, 1994a; Fisenko и др., 
2014). Высокотемпературный пик выделения 
Xe-P3 обусловлен графитизацией зерен наноал‑
маза. Образование изотопного состава компо‑
нента Хе-P6 в настоящее время неясно.

Компоненты Xe-HL и Xe-P6e имеют аномаль‑
ный изотопный состав из-за резкого обогащения 
легкими (124,126Хе) и тяжелыми (134,136Хе) изотопа‑
ми по сравнению с  солнечным составом. Одно‑
временное обогащение ксенона этими изотопами 
обусловлено дополнительным содержанием этих 
изотопов, образованных, наиболее вероятно, при 
взрыве сверхновой II типа в p-процессе (фоторас‑
щепление) и в классическом или в “мини” r-про‑
цессе (быстрый захват нейтронов) (Heymann, 
Dziczkaniec, 1979; Clayton, 1989; Howard и  др., 
1992). При классическом r-процессе нуклеосин‑
теза образование тяжелых изотопов компонента 
Xe-HL (т. е. “ветвь” Xe-H) происходило в резуль‑
тате кратковременного (около 2 часов) захвата 
продуктов радиоактивного распада их предше‑
ственников с  момента взрыва сверхновой II ти‑
па (Ott, 1996). Промежуточные по массе изотопы 
ксенона компонента Xe-HL с  массой 128–132, 

кроме 130Хе, образованы в s- и r-процессах нукле‑
осинтеза. Изотоп 130Хе образуется только в s-про‑
цессе нуклеосинтеза, так как его образование 
в  r-процессе блокируется стабильным изото‑
пом 130Te. Таким образом, Xe-HL и Xe-P6e – это 
смесь изотопов ксенона, образованных в разных 
процессах нуклеосинтеза и, возможно, в разных 
астрофизических источниках.

В настоящее время общепринято считать, что 
компоненты ксенона с  аномальным изотопным 
составом – это смесь двух субкомпонентов: почти 
“нормального” по изотопному составу ксенона 
и образованного в p- и r-процессах нуклеосинте‑
за аномального ксенона (см., например, Ott, 1996; 
Gilmour и  др., 2005). Последний, субкомпонент 
с  аномальным изотопным составом, мы отно‑
сим к первичному компоненту ксенона, так как 
в настоящее время отделить p- и r-изотопы друг 
от друга не представляется возможным. Изотоп‑
ный состав этого первичного компонента можно 
определить, вычитая из состава компонента Xe-
HL, а также, вероятно, Xe-P6e, их “нормальную” 
составляющую изотопного состава, нормируя ее 
к  содержанию всего 130Хе. Поэтому изотопный 
состав этого первичного компонента существен‑
но зависит от состава нормального компонента. 
В  частности, использование почти нормального 
компонента Xe-P3 и предположение, что каждый 
из субкомпонентов Xe-HL содержится в индиви‑
дуальных популяциях зерен наноалмаза, позволи‑
ло определить содержание первичных компонен‑
тов ксенона с аномальным изотопным составом 
в метеоритах Tieschitz H3.6, Orgueil C1 и Indarch 
EH3–4 (Фисенко, Семенова, 2020). При этом ос‑
новным компонентом ксенона в этих метеоритах, 
независимо от их петрологического типа, являет‑
ся компонент Xe-P3, и его термостабильность на‑
ходится в широком интервале температур, в том 
числе его высокотемпературная часть выделения 
сопоставима с таковой для субкомпонента с ано‑
мальным изотопным составом ксенона.

Использование индивидуальных субкомпо‑
нентов как для Xe-HL, так и Xe-P6e при вычис‑
лениях компонентного состава ксенона пока‑
зало, что ксенон в ОНФ метеоритов в основном 
может состоять из почти нормального компонен‑
та Хе-Р3, а также из компонентов с аномальным 
изотопным составом Хе-pr1 и  Xe-pr2, являю‑
щихся аномальными субкомпонентами в Xe-HL 
и в Xe-P6e соответственно. Два последних компо‑
нента могли быть образованы в р- и r-процессах 
нуклеосинтеза при взрыве одной из сверхновых 
II типа, но имплантированы/захвачены в  зерна 
алмаза в разные промежутки времени (Фисенко, 
Семенова, 2022).

Использование компонента Xe-P3 для вычис‑
ления по гипотезе Ott первичных компонентов 
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ксенона с аномальным изотопным составом при‑
водит к повышению величины отношения в них 
132Хе/136Хе относительно величины, соответству‑
ющей продолжительности захвата тяжелых изо‑
топов ксенона – 0.07 против 0.01 (Ott, 1996). Это 
различие, по предположению Ott, обусловлено 
добавлением к  компоненту Xe-HL некоторого 
содержания изотопов ксенона, образованных 
в результате полного распада их радиоактивных 
предшественников. Однако на какой стадии об‑
разования, в частности, компонента Xe-HL про‑
исходит это добавление – неизвестно. Уменьше‑
ние величины отношения 132Хе/136Хе от 0.07 до 
0.04 было получено в предположении масс фрак‑
ционирования Xe-P3 при имплантации в  нано‑
зерна алмаза. Это предположение сделано на 
основании результатов модельных эксперимен‑
тов по имплантации благородных газов в синте‑
тические наноалмазы (Huss и др., 2008). Вместе 
с  тем более существенное соответствие между 
кратковременной имплантацией и  величиной 
отношения 132Хе/136Хе может быть, как впервые 
нами показано, достигнуто в  результате кор‑
ректирования изотопного состава компонента 
Xe-P3 (Fisenko и др., 2023). Такое корректирова‑
ние возможно, поскольку вопрос о соответствии 
изотопного состава нормального субкомпонента 
Xe-P3 компонентам с  аномальным изотопным 
составом ксенона является открытым в  настоя‑
щее время.

В данной работе на основании использования 
скорректированного почти нормального по изо‑
топному составу компонента (обозначен как Xe-
P3n), позволившего получить соответствие между 
избыточными содержаниями 132Хе и 136Хе, выпол‑
нено следующее: 1) определение новых аномаль‑
ных изотопных составов компонентов ксенона, 
обозначенных как Xe-pr1n и  Xe-pr2n, соответ‑
ствующих субкомпонентам с  аномальным изо‑
топным составом в компонентах Xe-HL и Xe-P6e; 
2)  решение вопроса об образованных при эво‑
люции сверхновой II типа зерен SiC-X как фазы 
носителя компонента с аномальным изотопным 

составом Xe-pr2n; 3) вычисления и анализ содер‑
жаний предполагаемых первичных компонентов 
Xe-P3, Xe-P3n, Xe-pr1n и  Xe-pr2n, а  также XeS 
в ОНФ таких разных по химическому классу и пе‑
трологическому типу метеоритов, как Murchison 
CM2 и Allende CV3. Некоторые полученные пред‑
варительные результаты этой работы приведены 
в (Фисенко и др., 2023; Fisenko, Semjonova, 2022; 
Fisenko и др., 2023).

КОРРЕКТИРОВАНИЕ И ВЫЧИСЛЕНИЯ 
ИЗОТОПНЫХ СОСТАВОВ 

КОМПОНЕНТОВ КСЕНОНА
	 В рамках гипотезы Ott величина отношения 

132Хе/136Хе для субкомпонента с аномальным изо‑
топным составом в Xe-HL равна 0.011 (Ott, 1996). 
Для получения этой величины содержание Xe-S 
в компоненте Xe-P3 нами уменьшено на 3.6% (от‑
носительно 130Хе). Вычисленные после этого изо‑
топные составы почти нормального компонента 
и  аномального субкомпонента, обозначенные 
как Xe-P3n и Хе-pr1n, приведены в табл. 1.

В  составе компонента Хе-pr1n величина от‑
ношения 132Хе/136Хе равна 0.013 и  она почти со‑
ответствует продолжительности (2.12 ч)  распада 
радиоактивных предшественников ксенона, вы‑
численной на основании отношения 134Хе/136Хе. 
Компоненты ксенона Xe-P3n и  Хе-pr1n мы от‑
носим к первичным компонентам, и каждый из 
них содержится в  индивидуальных популяциях 
зерен наноалмаза. Подчеркнем, что, в  отличие 
от Xe-P3n, содержащегося в  зернах наноалмаза, 
компонент Xe-P3, идентифицированный в (Huss, 
Lewis, 1994а), содержится в алмазоподобной фа‑
зе носителя либо в  виде индивидуальных зерен, 
либо в  поверхностных каемках зерен наноалма‑
за. Термостабильность компонента Xe-P3 ниже, 
чем у  Xe-P3n. Таким образом, в  нашей концеп‑
ции почти нормальный по изотопному составу 
компонент Xe-P3 – это смесь Xe-P3n с некоторой 
долей Хе-S. Для этой смеси величина отношения 
Хе-S/Xe-P3n равна 0.012.

Таблица 1. Изотопные составы потенциально первичных компонентов ксенона (132Xe ≡ 100) в обогащенных на‑
ноалмазом фракциях метеоритов

Компонент 124Xe 126Xe 128Xe 129Xe 130Xe 131Xe 134Xe 136Xe

Xe-P3 0.451 0.404 8.06 104.2 15.91 82.32 37.70 31.00

Xe-P3n 0.456 0.409 7.896 105.3 15.518 83.09 38.13 31.37

Xe-S 0 0.033 21.59 11.08 48.26 18.6 2.22 0.34

Xe-pr1n 76.93 32.24 236.75 161.06 ≡0 346.56 5092 7693

Xe-pr2n 77.01 38.40 305.28 1297 ≡0 499.22 4614 7812

Xe-X 14.95 7.48 76.65 261.26 38.89 111.90 897.36 1516.52
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Далее мы предполагаем, что в  компоненте 
Xe-P6e: 1)  субкомпонентом с  нормальным изо‑
топным составом является компонент Xe-P3n; 
2)  субкомпонент с  аномальным изотопным со‑
ставом, обозначенный далее как Хе-pr2n, по 
своему генезису подобен таковому Хе-pr1n. Как 
следует из этих предположений, компонент Xe-
P6e должен содержать также компонент Xe-S. 
Это обусловлено высокой величиной отноше‑
ния 130Хе/132Хе в компоненте Хе-Р6е относитель‑
но Xe-P3n (0.1589(3) против 0.1552(3)) соответ‑
ственно. Поэтому компонентный состав Xe-P6e 
представляет собой смесь субкомпонентов Xe-
P3n, Xe-pr2n и Xe-S в соотношении (132Хе ≡ 100): 
98.41(9), 0.309(1), 1.282(88) соответственно. Здесь 
и далее в скобках – числа, соответствующие ко‑
нечным числам в значении погрешности вычис‑
лений, т. е., например, 1.282(88) это 1.282 ± 0.088. 
Вычисленный изотопный состав субкомпонен‑
та Xe-pr2n в  Xe-P6e при величине отношения 
132Хе/136Хе, равного 0.012, приведен в  табл.  1. 
Здесь также приведен общепринятый изотопный 
состав Хе-S по данным в (Lewis и др., 1994).

На основании приведенного компонентного 
состава Xe-P6e мы предполагаем, что на трех гра‑
фиках изотопов ксенона, одним из конечных чле‑
нов линейной зависимости, содержащим компо‑
нент Xe-P6e, является компонент Xe-P3n, так же 
как для компонента Xe-HL. В этом случае другим 
конечным членом этой зависимости должна быть 
смесь Xe-pr2n с Xe-S. Эта смесь компонентов да‑
лее принимается нами как индивидуальный ком‑
понент, и он обозначен как Хе-Х. Его изотопный 
состав приведен также в табл. 1. Исходя из компо‑
нентного состава Xe-P6e, величину соотношения 
субкомпонентов Хе-pr2n/Хе-S в компоненте Хе-Х 
можно оценить как 0.241(17). Наиболее вероят‑
ным процессом образования компонента Хе-Х 
является имплантация (или сорбция) Xe-pr2n 
в  зерна SiC и/или в  образованные в  AGB‑звез‑
дах зерна наноалмаза, резко обогащенные Xe-S 
(Verchovsky и др., 2006). В этом случае генезис и/
или эволюция этих зерен обоих типов должны 
быть связаны со сверхновой II типа, поскольку, 
как отмечено выше, Xe-pr2n с аномальным изо‑
топным составом образуется из радиоактивных 
продуктов классического r-процесса при взрыве 
этой сверхновой. Далее мы выбираем зерна SiC 
как фазу носитель компонента Хе-Х. Это связа‑
но с тем, что такие зерна, обозначенные как зер‑
на SiC-Х, были идентифицированы ранее по изо‑
топным признакам, например, углерода и азота, 
а также по содержаниям радиогенного 44Са в ин‑
дивидуальных микронных зернах SiC кислот‑
но нерастворимого остатка метеорита Murchison 
CM2 (Nittler, Hoppe, 2005). Для последующего 
обсуждения необходимо подчеркнуть, что каждое 

из идентифицированных зерен SiC-Х в этой ра‑
боте содержит в  основном только некоторые из 
этих признаков. Эта особенность свидетельству‑
ет о  том, что эволюция зерен SiC-Х происходи‑
ла в разных областях сверхновой после ее взрыва. 
Предположение о  возможном содержании бла‑
городных газов в зернах SiC-Х, по крайней мере 
компонентов с аномальным изотопным составом 
ксенона, было сделано на основании анализа его 
компонентного состава в ОНФ некоторых мете‑
оритов (Фисенко, Семенова, 2022; Fisenko и др., 
2023).

Из данных в табл. 1 следует, что величины от‑
ношений 134Хе/136Хе для компонентов Xe-pr1n 
и Xe-pr2n равны 0.662 и 0.591 соответственно. Со‑
гласно гипотезе Ott, эти значения отношений ука‑
зывают на продолжительность захвата изотопов 
ксенона фазами носителями с  момента взрыва 
сверхновой в течение 2.12 и 1.89 ч соответственно. 
За эти временные интервалы происходит поч‑
ти полный распад радиоактивных предшествен‑
ников изотопа 124Хе, образованных в p-процессе 
нуклеосинтеза при взрыве сверхновой II типа. 
Поэтому почти равные отношения 124Хе/136Хе для 
компонентов Xe-pr1n и Xe-pr2n (0.0100 и 0.00985 
соответственно) могут свидетельствовать об од‑
ном астрофизическом источнике образования 
этих компонентов, например, сверхновой II ти‑
па. Вместе с тем для Xe-pr2n со временем захвата 
изотопов ксенона, более коротким по сравнению 
с  Xe-pr1n, отношения содержаний изотопов 126, 

128, 129, 131Хе/132Хе, образованных в  основном в  s- 
и r-процессах нуклеосинтеза, более высокие, чем 
для компонента Xe-pr1n. Это различие отражает, 
наиболее вероятно, как отмечалось выше, разные 
фазы носители этих компонентов, а именно: для 
Xe-pr1n  – это зерна наноалмаза, тогда как для 
Xe-pr2n  – зерна SiC-Х. Поэтому повышенные 
отношения содержаний изотопов ксенона в ком‑
поненте Xe-pr2n могли быть результатом нео‑
пределенности изотопного состава Xe-S в зернах 
SiC-Х. Кроме этого, из-за возможно больших раз‑
меров зерен SiC-Х, чем зерна наноалмаза, увели‑
чивается доля захваченных радиоактивных пред‑
шественников изотопов ксенона в зернах SiC-Х. 
Последний фактор обусловил наиболее резкое 
увеличение отношения 129Хе/132Хе в  компоненте 
Xe-pr2n по сравнению с Xe-pr1n за счет более эф‑
фективного захвата 129I в  результате возможного 
взаимодействия атомов йода с кремнием. Захват 
ксенона компонентов Xe-pr1n и Xe-pr2n зернами 
алмаза и SiC-Х, соответственно, произошел, как 
мы предполагаем, в разных по химическим соста‑
вам турбулентных зонах смешения фрагментов 
внешних и  внутренних слоев одной из сверхно‑
вых II типа при ее взрыве. В этом случае вычис‑
ленные нами выше продолжительности образо‑
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вания компонентов Xe-pr1n и Xe-pr2n (т. е. 2.12 ч 
и  1.89  ч соответственно) являются следствием 
продолжительности существования, т. е. продол‑
жительности экранирования от внешней среды 
этих турбулентных зон. Естественно предполо‑
жить, что каждый из компонентов Xe-pr1n и Xe-
pr2n представляет собой средний состав многих 
турбулентных зон с  близкими (подобными) их 
свойствами.

На основании вышеприведенного, мы при‑
нимаем, что компонент Xe-pr2n представляет 
собой средний состав одной из групп и  содер‑
жится в основном в индивидуальной популяции 
зерен SiC-Х, тогда как компонент Xe-pr1n – это 
средний состав другой группы зон и  содержит‑
ся в основном в индивидуальной популяции зе‑
рен наноалмаза. Различие этих компонентов по 
изотопному составу свидетельствует о  различии 
свойств между группами этих зон. В первом при‑
ближении это различие отмечалось выше для зе‑
рен SiC-Х по данным (Nittler, Hoppe, 2005). Во‑
прос о  происхождении при взрыве сверхновой 
зон, различающихся по степени обогащения на‑
нозернами алмаза и SiC-Х, является открытым на 
данной стадии исследования. Возможно, что од‑
ним из основных факторов, способствующих та‑
кому различию турбулентных зон, является раз‑
личие температур газопылевой среды этих зон. 
В  этом случае температура групп турбулентных 
зон, в  которых происходит образование компо‑
нента Xe-pr2n, должна быть более высокой, чем 
таковая в  группе зон с  образованием Xe-pr1n, 
и тем самым в ней в большей степени сохранены 
зерна SiC-Х, чем зерна наноалмаза.

Таким образом, согласно нашей концеп‑
ции, следует, что компонентный состав ксенона 
в  ОНФ метеоритов состоит из таких потенци‑
ально первичных компонентов: два компонента 
с почти нормальным изотопным составом Xe-P3 
и  Xe-P3n и  два компонента с  аномальным изо‑
топным составом Xe-pr1n и Xe-Х, и Xe-S. Каждый 
из этих компонентов, кроме Xe-P3, содержится 
в  индивидуальной популяции зерен их фаз но‑
сителей. Для компонентов ксенона Xe-P3n и Xe-
pr1n этими фазами являются зерна наноалмаза. 
Компонент ксенона Xe-P3 содержится, наиболее 
вероятно, в алмазоподобной фазе в виде индиви‑
дуальных зерен и/или в  поверхностных каемках 
зерен наноалмаза. Фазой носителем компонен‑
та Xe-Х являются зерна SiC-Х, образованные на 
стадии красного гиганта предсверхновой II типа, 
тогда как носители компонента Xe-S  – это зер‑
на SiC, образованные, например, при эволюции 
AGB‑звезд.

Ниже приведены полученные нами результа‑
ты анализа вычисленных содержаний предпола‑
гаемых первичных компонентов ксенона в ОНФ 

таких разных метеоритов, как Murchison и Allen‑
de, относящихся к  разным химическим классам 
и испытавших в разной степени термальный ме‑
таморфизм.

ВЫЧИСЛЕНИЯ СОДЕРЖАНИЙ 
КОМПОНЕНТОВ КСЕНОНА 

В ОНФ МЕТЕОРИТОВ
Принимая во внимание, что субкомпонента‑

ми в Xe-P3 являются компоненты Хе-P3n и Xe-S, 
тогда как в Хе-Х-Xe-pr2n и Xe-S, для детального 
анализа соотношений компонентов ксенона мы 
вычислили их содержания в  ОНФ метеоритов 
Murchison и Allende для таких компонентов, как 
Хе-P3n, Хе-pr1n, Хе-pr2n и Xe-S. При таком под‑
ходе индикаторами наличия компонентов Xe-P3 
и  Хе-Х в  выделенном ксеноне являются значе‑
ния вычисленных отношений Xe-S/Хе-P3n и Хе-
pr2n/Xe-S соответственно. Как следует из выше‑
изложенного, значения этих отношений должны 
быть равными 0.012 и 0.241 соответственно. Вы‑
числение указанных выше компонентов ОНФ 
метеоритов проведено с использованием следую‑
щих уравнений.
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где переменные X, Z, Y, V – это содержания 132Xе 
компонентов Xe-P3n, Xe-pr2n, Xe-pr1n и Xe-S со‑
ответственно.

Индексы Р3n, pr2n, S и pr1n относятся к изо‑
топным составам компонентов ксенона (табл. 1), 
а  индекс m  – к  измеренным содержаниям 132Хе 
и изотопным отношениям ксенона при пироли‑
зе ОНФ метеоритов. При вычислениях содержа‑
ний компонентов ксенона нами использовались 
изотопные составы этих компонентов без их по‑
грешностей (табл. 1). Это связано с тем, что эти 
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составы должны быть постоянными независимо 
от температуры и процесса их выделения из ОНФ 
метеоритов. Вместе с тем измеренные изотопные 
отношения ксенона, использованные для норми‑
рования вышеприведенных уравнений (1)–(4), 
привлекались с их погрешностями. Возможность 
применения предлагаемых новых первичных 
компонентов ксенона для вычислений и анализа 
содержаний этих компонентов в ОНФ метеори‑
тов нами показана по данным для ксенона в ОНФ 
Murchison CM2 и Allende CV3. Выбор этих метео‑
ритов обусловлен следующим.

1.	Родительские тела этих метеоритов претер‑
пели существенно различный термальный мета‑
морфизм  – если Murchison претерпел нагрев не 
более 100°С, то Allende  – около 600°С, причем 
в  окислительных условиях (Huss, Lewis, 1994b). 
При успешном моделировании измеренных изо‑
топных составов ксенона в ОНФ этих метеоритов 
с  использованием предлагаемых компонентов 
ксенона эти компоненты с  большой вероятно‑
стью можно отнести к реальным компонентам.

2.	Содержания и изотопные составы ксенона, 
выделенного при ступенчатом пиролизе ОНФ 
этих метеоритов, приведенные в  (Lewis, Anders, 
1988; Lewis, 1994) были измерены с  высокой 
точностью, что делает более достоверными сде‑
ланные нами ниже выводы. Детальный анализ 
содержаний изотопов первичных компонентов 
ксенона, не использованных в  выражениях (1)–
(4), в частности, 129Хе в ОНФ Murchison и Allende, 
а  также результаты анализа компонентного со‑
става ксенона в  ОНФ метеоритов, относящихся 
к  различным химическим классам и  петрологи‑
ческим типам, будут показаны в предполагаемой 
нами новой статье.

Отметим, что выделение ОНФ метеоритов 
Murchison CM2 и Allende CV3 было основано на 
сепарации коллоидноподобных растворов кис‑
лотно-нерастворимых остатков при различных 
рН. В результате этой сепарации были получены 
семь фракций метеорита Murchison CM2. Одна‑
ко в работе (Lewis, 1994) приведены данные толь‑
ко для четырех фракций, обозначенных как LDA 
(рН<2), LD3 (рН – 5.4–5.6), LD4 (рН – 5.6–6.7) 
и  LD7 (рН>7). В  сумме эти фракции содержат 
70% от общего содержания ОНФ этого метео‑
рита. ОНФ метеорита Allende был разделен на 
три фракции, обозначенные как DN (pH<3), 
DM (рН  – 3.0–3.7) и  DK (рН>3.7). Увеличение 
рН раствора при сепарации приводит к  выделе‑
нию фракций зерен с  большими размерами и/
или с меньшей дефектностью их поверхностных 
слоев. Поэтому фракции LDA и  DN, наиболее 
вероятно, обогащены зернами меньших разме‑
ров и большей дефектностью, чем зерна фракций 
LD7 и DK. Выделение ксенона из фракций было 

проведено в различных температурных интерва‑
лах. Поэтому для сравнения кинетики выделения 
компонентов ксенона между фракциями Murchi‑
son и Allende данные для некоторых температур‑
ных интервалов были нами суммированы.

РЕЗУЛЬТАТЫ И ОБСУЖДЕНИЕ
	 Результаты вычисленных содержаний ком‑

понентов Xe-P3n, Хе-pr1n, Xe-pr2n, а также Xe-S, 
выделенных при ступенчатом пиролизе фракций 
Murchison CM2, приведены в табл. 2.

Здесь приведены также отношения содержа‑
ний некоторых компонентов. Анализ этих дан‑
ных показал следующее.

1.	Выделенный при пиролизе до 1200°С ксе‑
нон из всех фракций имеет почти нормальный 
изотопный состав, что можно видеть, например, 
по величине отношения содержаний 136Хе/132Хе, 
и этот состав в последующем мы относим к низ‑
котемпературному компоненту ксенона. Вели‑
чина отношения Xe-S/Xe-P3n для этого компо‑
нента ксенона на всех температурных ступенях 
его выделения, как показано, например, для LDA 
фракции (табл.  2), постоянна в  пределах (1–2) 
σ погрешностей их вычислений. Очевидно, что 
эта особенность обусловлена проведенным вы‑
ше корректированием Xe-P3. Поэтому в  нашей 
концепции в ОНФ слабо термально метаморфи‑
зованных метеоритов имеются два разных компо‑
нента ксенона с  почти нормальным изотопным 
составом. Один из них, Xe-P3n, содержится в ин‑
дивидуальной популяции зерен алмаза. Другой 
компонент образован как единая газовая смесь 
в результате смешения Xe-P3n с дополнительной 
порцией Xe-S. Именно этот компонент, иденти‑
фицированный как компонент Xe-P3 в  работе 
(Huss, Lewis, 1994a), содержится в алмазоподоб‑
ной фазе с  более низкой термостабильностью, 
чем зерна алмаза. Эта фаза может находиться 
в  виде популяций индивидуальных зерен либо 
в виде поверхностных каемок на зернах наноал‑
маза. Из последнего следует, что Xe-P3 с его фа‑
зой носителем был образован после образования 
зерен наноалмаза с Xe-P3n. Газовая смесь Xe-P3n 
с дополнительной порцией Xe-S, вероятно, мог‑
ла быть образована на ранних стадиях эволюции 
протосолнечного облака в  результате частично‑
го разрушения фаз носителей этих компонентов 
ксенона под действием, например, ударных волн. 
Этот процесс протекал, вероятно, в период обра‑
зования хондр и CAI‑включений. Существенным 
фактором образования Xe-P3 с повышенным со‑
держанием Xe-S могло быть увеличение отно‑
сительного содержания Xe-S в  протосолнечной 
туманности, которое предполагается в  работе 
(Gilmour и др., 2016), если это увеличение прои‑
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Таблица 2. Содержания 132Xe (в 10–8 см3/г) и компонентов ксенона (в 10–10 см3/г) в обогащенных наноалмазом 
фракциях метеорита Murchison CM2

T/100,
°С

132Xea
136Xe/
132Xea P3n pr1n pr2n Xe-S pr2n/

pr1n
pr2n/
XeS

XeS/
P3n

Фракция LDA (7.75%)

6 2.9554 0.3219
(6)

291.0
(2)

0.00
(3)

0.05
(3)

4.49
(16)

НОb 0.0111
(72)

0.0154
(5)

8 18.1834 0.3201
(3)

1794.79
(47)

0.00
(12)

0.43
(13)

23.31
(31)

НО 0.0184
(57)

0.0130
(2)

10 5.9134 0.3323
(4)

583.98
(29)

0.034
(46)

0.136
(51)

7.19
(21)

НО 0.0189
(71)

0.0123
(4)

12 1.3348 0.4215
(13)

131.02
(13)

0.197
(28)

НО 2.26
(85)

НО НО 0.0173
(7)

6÷12 c 28.367 0.3276
(2)

2798.81
(61)

0.04
(14)

0.62
(15)

37.23
(41)

НО 0.0166
(40)

0.0133
(2)

18 15.0959 0.6115
(4)

1494.69
(40)

4.46
(11)

1.42
(12)

9.02
(26)

0.318
(28)

0.157
(14)

0.0060
(2)

22 2.1423 0.6011
(3)

206.64
(20)

0.247
(37)

0.378
(45)

6.96
(14)

1.53
(29)

0.0543
(64)

0.0337
(7)

6÷22c 45.6052 0.4310
(3)

4500.2
(1.2)

4.75
(30)

2.41
(33)

53.19
(77)

0.507
(77)

0.0453
(63)

0.0118
(2)

Фракции LD3+LD4 (47.71%)

6÷12 32.9497 0.328317
(2)

3254.9
(6)

0.28
(11)

0.50
(12)

39.31
(46)

1.79
(82)

0.0127
(30)

0.0121
(1)

18 8.5848 0.6218
(3)

858.2
(2)

3.10
(5)

0.36
(6)

2.9
(2)

0.116
(19)

0.124
(21)

0.0034
(2)

22 11.14205 0.5948
(6)

1104.4
(4)

2.56
(8)

1.52
(9)

5.75
(26)

0.594
(42)

0.264
(20)

0.0052
(2)

6÷22 52.6766 0.4325
(2)

5211.7
(8)

5.91
(15)

2.41
(16)

47.7
(6)

0.408
(29)

0.0505
(34)

0.0092
(1)

Фракция LD7 (15.24%)

6÷12 43.7316 0.3278
(2)

4319.9
(8)

0.33
(16)

0.56
(17)

52.3
(5)

1.70
(97)

0.0108
(33)

0.0121
(1)

18 21.219 0.5995
(5)

2101.74
(56)

5.64
(15)

2.29
(17)

12.23
(36)

0.406
(31)

0.187
(15)

0.0058
(2)

22 2.6834 0.5414
(10)

261.06
(25)

0.367
(46)

0.449
(51)

6.47
(18)

1.22
(21)

0.0694
(81)

0.0248
(7)

6÷22c 67.6340 0.4204
(2)

6683.32
(96)

6.19
(22)

3.46
(24)

70.43
(64)

0.559
(44)

0.0491
(35)

0.0105
(1)

Средневзвешенный состав (70% ОНФ)

38.9738 0.4292
(11)

3853.81
(40)

4.13
(8)

1.86
(9)

37.61
(31)

0.450
(23)

0.0495
(23)

0.0098
(1)

Примечание. a – по данным (Lewis, Anders, 1988); b – не определено из-за высокой погрешности вычисления; c – вычислено 
по средневзвешенному изотопному составу ксенона в данном температурном интервале.
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зошло после образования Xe-P3n в  туманности. 
В этом случае повышенное относительное содер‑
жание Xe-S в  солнечном ксеноне относительно 
такового в Xe-P3 могло быть обусловлено, напри‑
мер, основной долей захваченного дополнитель‑
ного Xe-S в солнечном веществе.

2.	При пиролизе до 1200°С кинетика выделе‑
ния компонентов Xe-P3n с  Xe-S подобна тако‑
вой для Xe-pr2n. Это можно видеть, например, по 
фракции LDA, для которой максимум их выделе‑
ния наблюдается при 800°С. Такое подобие может 
свидетельствовать о  равной энергии активации 
атомов ксенона из их фаз носителей. Учитывая 
относительно низкое выделение Xe-pr2n при бо‑
лее высокой температуре, например, при 1200°С, 
мы предполагаем, что максимальное выделение 
этого компонента при 800°С обусловлено дефек‑
тностью кристаллической решетки поверхност‑
ных слоев зерен SiC-Х. Косвенным аргументом, 
подтверждающим это предположение, может 
быть тенденция уменьшения выделения компо‑
нента Xe-pr2n при температуре до 1200°С в ряду 
от LDA к LD7: 0.26(7), 0.21(5) и 0.16(5) соответ‑
ственно. Как видно, повышенная доля соответ‑
ствует фракции LDA, т. е. более мелкозернистой 
и более дефектной фракции, тогда как минималь‑
ная доля – фракция LD7 – более грубозернистой 
и менее дефектной.

3.	Выделение компонента Xe-pr1n при пиро‑
лизе до 1200 oС резко отличается от остальных 
тем, что его содержание резко увеличивается по 
мере увеличения температуры пиролиза. Такое 
увеличение соответствует началу роста интен‑
сивной графитизации зерен наноалмаза, кото‑
рые принимаются фазой носителем компонента 
Xe-pr1n. Очевидно, что при этом происходит так‑
же графитизация зерен алмаза, содержащих Xe-
P3n, но его доля существенно меньше, чем выход 
Xe-P3 из алмазоподобной фракции.

4.	Величины отношения содержания всего вы‑
деленного Xe-pr2n к содержанию Xe-S, выделен‑
ного после 1200°С, т. е. без учета Xe-S, связанного 
с Xe-P3n, для фракций LDA, LD3 + LD4 и LD7 ле‑
жат в ряду 0.151(21), 0.277(21) и 0.186(15) соответ‑
ственно. Величина этого отношения в  соответ‑
ствии с нашей концепцией должна быть равной 
0.241(17) при условии, если содержание Xe-S при 
температуре выше 1200°С обусловлено зернами 
SiC-Х. Наблюдаемое отклонение от этой величи‑
ны для фракций LDA и LD7 может быть либо из-
за потери Xe-pr2n, либо увеличения содержания 
зерен SiC, генезис которых не связан со сверх‑
новой II типа. Первое предположение относится 
к фракции LDA, тогда как второе – в наибольшей 
степени к  LD7. Тем не менее из-за небольшой 
относительной доли содержания фракций LDA 
и  LD7 (7.75% и  15.24% соответственно) средне‑

взвешенное значение отношения Xe-pr2n/Xe-S – 
0.220(13) в пределах 1σ погрешности вычислений 
совпадает с величиной 0.241(17).

5.	Величина отношения Xe-pr2n/Xe-pr1n при 
переходе от фракции LD3+LD4 кLD7 изменя‑
ется от 0.41(3) до 0.56(4). Некоторое увеличение 
отношения обусловлено, вероятно, как различи‑
ем поверхностной морфологии зерен фаз носи‑
телей этих компонентов, а  именно, зерен SiC-Х 
и зерен наноалмаза, так и различием в размерах 
(или термостойкости) зерен этих фаз. Положение 
фракции LDA относительно этой тенденции нео‑
пределенно из-за повышенной погрешности вы‑
числения (0.51(8)).

 6.	Величина отношения 136Хе/132Хе для фрак‑
ции LD7 меньше на 25.2(2)‰, чем в LDA. Учи‑
тывая, что относительное содержание Xe-P3n, 
выделенного до 1200°С, для этих фракций прак‑
тически одинаково (около 63%), наблюдаемое 
уменьшение отношения 136Хе/132Хе в  LD7 связа‑
но, наиболее вероятно, с меньшим содержанием 
компонента Xe-pr1n относительно других компо‑
нентов ксенона. Дополнительными факторами 
этого уменьшения могут быть увеличение доли 
зерен SiC-Х, содержащих компонент Хе-Х, а так‑
же доли зерен SiC, содержащих только Xe-S. 

Анализ полученных данных для фракций DN, 
DM и DK метеорита Allende CV3 (табл. 3) показал 
следующее.

1.	При температуре пиролиза 800°С для DN 
и  DK фракций и  до 1200°С для DM фракции 
получены следующие данные: а)  существенно 
меньшие интервалы величины отношения Xe-S/
XeP3n для фракций (0.001–0.005) по сравнению 
с величиной 0.012 для компонента Xe-P3; б) зна‑
чительно более высокие значения отношения 
136Хе/132Хе, чем 0.31, также для Xe-P3. Эти данные 
указывают на то, что во фракциях Allende CV3 
практически отсутствует компонент Xe-P3. От‑
сутствие в  ОНФ метеорита Allende CV3 относи‑
тельно низкотемпературного компонента Xe-P3 
обусловлено, наиболее вероятно, термальным 
метаморфизмом, который претерпело его роди‑
тельское тело в окислительных условиях при тем‑
пературе около 600°С (Huss, Lewis, 1994b). Таким 
образом, согласно нашей концепции, в ОНФ Al‑
lende CV3 содержится только почти нормальный 
по изотопному содержанию компонент Xe-P3n, 
содержащийся в зернах наноалмаза.

2.	Величина отношения Xe-pr2n/Xe-pr1n при 
переходе фракции от DN к  DK изменяется от 
0.265(28) до 0.349(40). Средневзвешенное зна‑
чение этого отношения для ОНФ Allende рав‑
но 0.325(20), тогда как по данным для фракций 
Murchison CM2–0.450(23) (табл.  2, 3). Повы‑
шенное отношение Xe-pr2n/Xe-pr1n для ОНФ 
Murchison CM2 сопровождается увеличением 
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относительного содержания Xe-S (в  %) в  нем 
относительно таковой для ОНФ Allende CV3  – 
0.45(1) и  0.59(2) соответственно. Поэтому на‑
блюдаемое различие отношений Xe-pr2n/Xe-pr1n 
между Allende и Murchison CM2 находит простое 
объяснение с  учетом того, что в  нашей концеп‑
ции фазой носителем Xe-pr2n являются зерна 
SiC-X. Оно заключается в  том, что термальный 
метаморфизм при высоких температурах (~600°С 
для Allende CV3) в окислительных условиях при‑
вел к большему разрушению зерен SiC, в том чис‑
ле зерен SiC-Х, чем это произошло для метеорита 

Murchison CM2. Температура метаморфизма по‑
следнего, как и  метеорита Orgueil CI, не превы‑
шала 100°С (Huss, Lewis, 1994b). Возможно также, 
что различие содержаний зерен SiC разного гене‑
зиса  – это результат различного их содержания 
в областях формирования родительских тел этих 
метеоритов.

3.	Величины отношения Xe-pr2n/ Xe-S для 
фракций DN, DM и  DK лежат в  ряду 0.24(4), 
0.240(3) и 0.27(5) соответственно. Можно видеть, 
что все эти значения, как и средневзвешенная ве‑
личина (0.243(23)), в отличие от некоторых фрак‑

Таблица 3. Содержания 132Xe (в 10–8 см3/г) и компонентов ксенона (в 10–10 см3/г) в обогащенных наноалмазом 
фракциях метеорита Allende CV3

T/100, 
°С

132Xea
136Xe/
132Xea P3n pr1n pr2n Xe-S pr2n/

pr1n
pr2n/
XeS

Фракция DN (21.1%)

8 0.57 0.6465
(19)

56.491
(99)

0.258
(21)

НОb 0.26
(7)

НО НО

16 15.30 0.6764
(4)

1519.7
(1.5)

6.50
(17)

0.75
(18)

3.1
(1.1)

0.115
(28)

0.25
(10)

22 5.05 0.6125
(6)

498.06
(33)

0.725
(67)

1.245
(74)

4.97
(23)

1.72
(19)

0.251
(19)

8÷22c 20.92 0.66016
(33)

2074.3
(1.5)

7.48
(18)

1.98
(20)

8.3
(1.1)

0.265
(28)

0.24
(4)

Фракция DM (7.52%)

8÷12c 2.62 0.6551
(6)

260.60
(21)

1.165
(33)

НО 0.24
(15)

НО НО

16 14.8 0.6765
(4)

1469
(1)

5.96
(15)

1.05
(17)

4.16
(86)

0.176
(28)

0.252
(65)

20 7.24 0.61194
(45)

714.10
(60)

1.070
(74)

1.750
(82)

7.08
(43)

1.63
(14)

0.247
(19)

8÷20c 24.66 0.65515
(29)

2443.7
(1.3)

8.20
(16)

2.80
(18)

11.48
(10)

0.341
(23)

0.244
(16)

Фракция DK (1.37%)

8 0.65 0.6364
(20)

64.61
(21)

0.275
(31)

НО НО НО НО

16 12.9 0.6781
(5)

1282
(2)

5.62
(23)

0.52
(26)

1.8
(1.2)

0.092
(46)

0.29
(24)

23 12.68 0.6308
(7)

1253
(2)

2.75
(19)

2.5
(2)

9.4
(1.1)

0.91
(10)

0.266
(39)

8÷23c 26.23 0.6542
(4)

2600 8.64
(30)

3.02
(33)

11.2
(1.6)

0.349
(40)

0.267
(49)

Средневзвешенный состав (100%)

23.89 0.6563
(3)

2368
(1)

8.05
(14)

2.63
(15)

10.8
(8)

0.325
(20)

0.243
(23)

Примечание. а, b, c – см. примечание в табл. 2.
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ций Murchison CM2, совпадают со значением 
0.241(17). Поэтому можно сделать вывод, что со‑
держание Хе-S в ОНФ Allende обусловлено прак‑
тически только зернами SiC-X, содержащими 
компонент Xe-X.

4. Величина отношения 136Хе/132Хе для грубо‑
зернистой фракции DK меньше на 9.0(1)‰ от‑
носительно тонкозернистой фракции DN. Эта 
величина меньше, чем наблюдается для фракций 
LDA, LD7 Murchison CM2 (около 25‰). Веро‑
ятно, это различие обусловлено тем, что интер‑
вал между значениями отношения Xe-pr2n/Xe-
pr1n для фракций ОНФ Murchison CM2 больше, 
чем для фракций Allende CV3. Вместе с  тем для 
ОНФ метеорита Ефремовка CV3, относящегося 
также к  группе CV3, но испытавшего термаль‑
ный метаморфизм в  восстановительных усло‑
виях, различие между тонко- и  грубозернисты‑
ми фракциями ED3 (136Хе/132Хе=0.678(8)) и  ED9 
(136Хе/132Хе=0.609(7)), равное 102(2)‰, суще‑
ственно выше, чем для Allende CV3 (Verchovsky 
и  др., 1998). Эти фракции были получены при 
помощи метода седиментации при ультрацен‑
трифугировании коллоидного раствора кислот‑
но-нерастворимого остатка метеорита Ефремов‑
ка CV3 (Фисенко и  др., 1998). Различие между 
ОНФ метеоритов Allende CV3 и Ефремовка CV3 
обусловлено большим содержанием зерен SiC, 
в том числе зерен SiC-Х, в грубозернистой фрак‑
ции метеорита Ефремовка относительно таковой 
в Allende CV3. Это может быть связано: а) с раз‑
личием методов сепарации коллоидного раствора 
Allende CV3 и Ефремовки CV3; б) с большей сте‑
пенью сохранности зерен SiC в восстановитель‑
ных условиях метаморфизма родительского те‑
ла Ефремовки CV3 по сравнению с Allende CV3, 
претерпевшим метаморфизм в  окислительных 
условиях. Какое из этих предположений является 
реальным остается открытым вопросом на дан‑
ный момент исследования.

ВЫВОДЫ
Использование нового компонента с нормаль‑

ным изотопным составом Xe-P3n позволило при‑
влечь радиоактивные продукты классического 
r-процесса нуклеосинтеза при взрыве сверхновой 
II типа для образования компонентов ксенона 
с  аномальным изотопным составом по гипотезе 
Ott без повышенного содержания изотопа 132Хе 
относительно 136Хе. В результате этого на основа‑
нии впервые вычисленных изотопных составов 
потенциально первичных новых компонентов 
ксенона с аномальным изотопным составом (Xe-
pr1n и Xe-pr2n), а  также анализа их содержаний 
в ОНФ метеоритов Murchison CM2 и Allende CV3 
были сделаны следующие основные выводы.

1. Первичным компонентом ксенона с  поч‑
ти нормальным изотопным составом в  молеку‑
лярном облаке был, наиболее вероятно, компо‑
нент Xe-P3n, содержащийся в  индивидуальной 
популяции зерен наноалмаза. В  результате это‑
го в  компонентах с  аномальным изотопным со‑
ставом Xe-HL и  Xe-P6e субкомпонентом с  нор‑
мальным изотопным составом является Xe-P3n. 
Компонент Xe-P3, идентифицированный в ОНФ 
метеоритов в работе (Huss, Lewis, 1994a), является 
результатом смешения компонента Xe-P3n с до‑
полнительной порцией Xe-S, и  он содержится 
в алмазоподобной фазе с более низкой термоста‑
бильностью, чем зерна алмаза с Xe-P3n. В первом 
приближении компонент Xe-P3 мог быть обра‑
зован на ранних стадиях эволюции протосолнеч‑
ного облака, т. е. на стадии протекания мощных 
ударных процессов, приводящих к  частичному 
испарению реликтовых (досолнечных) зерен, 
в  частности, зерен наноалмаза с  компонентом 
Xe-P3n, а также зерен Si-C.

2. В ОНФ метеоритов содержатся два компо‑
нента с  аномальным изотопным составом Хе-
pr1n и Хе-pr2n, образованных при взрыве одной 
из сверхновых II типа, но существенно отличаю‑
щихся фазами носителями. Компонент Хе-pr1n 
содержится в  индивидуальной популяции зерен 
наноалмаза, тогда как Хе-pr2n, согласно нашей 
концепции, в основном в зернах SiC-X, эволюция 
которых связана со сверхновой II типа. Величина 
отношения Хе-pr2n/Xe-S равна 0.241(17). В ОНФ 
метеорита Murchison CM2, кроме зерен SiC-X, 
имеются также зерна SiC другого генезиса, со‑
держащие только Xe-S. Имплантация (сорбция) 
изотопов компонентов Хе-pr1n и Хе-pr2n в зерна 
наноалмаза и в зерна SiC-X соответственно про‑
изошла, вероятно, в турбулентных зонах смеше‑
ния внешних и внутренних оболочек сверхновой 
II типа после ее взрыва. Продолжительность за‑
хвата этих компонентов, вычисленная согласно 
гипотезе Ott (1996), составляет 2.12 ч и 1.89 ч со‑
ответственно.

3. Зерна SiC в  обогащенных наноалмазом 
фракциях Allende CV3 относятся в основном к ти‑
пу зерен SiC-Х. Поэтому для анализа зерен SiC-Х, 
генезис которых связан с взрывом сверхновой II 
типа, наиболее перспективным объектом иссле‑
дования является кислотно-нерастворимый оста‑
ток метеорита Allende CV3.

Успешные вычисления содержаний потенци‑
ально первичных новых компонентов Xe-P3n, 
Хе-pr1n и Хе-pr2n на основании измеренных изо‑
топных составов и содержаний ксенона и интер‑
претации их соотношений в  ОНФ метеоритов 
Allende CV3 и Murchison CM2 позволяет считать 
эти компоненты реальными и тем самым прием‑
лемыми для анализа ксенона в других метеоритах.
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Рассматривается распространение линейных акустических возмущений в бесконечной, однород‑
ной, серой излучающей плазме, первоначально находящейся в механическом и радиационном рав‑
новесии. Выведено точное управляющее уравнение радиационной акустики в излучающем сером 
газе с учетом влияния поперечного магнитного поля. Радиационная магнитогидродинамика (МГД) 
описывается тремя уравнениями гидродинамики и  двумя уравнениями момента излучения при 
широком использовании формализма радиационной термодинамики. С целью более достоверного 
описания эволюции радиационных магнитно-акустических волн возмущения с рассеянием и зату‑
ханием в эти уравнения введены условия радиационно-тепловой диссипации, сила радиационного 
сопротивления, а также магнитная сила и джоулево тепло. При этом используется приближение 
Эддингтона, которое позволяет исследовать моды радиационных магнитно-гидродинамических 
волн в двух асимптотических случаях – оптически тонкого и толстого газа. Выведенное в работе 
точное управляющее уравнение позволило при использовании эвристического Whitham метода 
получить набор приближенных управляющих уравнений низшего порядка, каждое из которых яв‑
ляется частью достоверного приближения к точному уравнению в определенной области незави‑
симой временной переменной. Относительно простая форма подобных уравнений позволила без 
формального решения полной задачи исследовать физические процессы, происходящие в каждой 
радиационной магнитно-акустической волне.

Ключевые слова: радиационная МГД, радиационная термодинамика, радиационные магнитно-
гидродинамические линейные волны, Whitham метод
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ВВЕДЕНИЕ
Динамика излучающей намагниченной плаз‑

мы представляет интерес для широкого круга вол‑
новых астрофизических явлений, в которых взаи‑
модействие вещества и излучения играет важную 
роль (например, в  случае аккреции на компакт‑
ные астрофизические объекты, при образовании 
звездных структур, при формировании звездных 
аккреционных дисков и планет, а также в солнеч‑
ных атмосфере, фотосфере и хромосфере и тому 
подобное). Целью данной работы является вы‑
вод уравнения радиационной акустики для бес‑
конечной, намагниченной и излучающей плазмы 
и исследование на его основе локальных условий 
распространения и  затухания малоамплитудных 
радиационных магнитно-акустических волн в се‑
рых излучающих и  поглощающих газовых сре‑
дах. В данной работе мы ограничились исследо‑
ванием одномерных акустических волновых мод, 
поскольку линейные решения являются важным 

первым шагом в  понимании соответствующих 
нелинейных явлений (см. Cox, Giuli, 1968).

Очевидно, что в случае радиационной акусти‑
ки имеет место наличие двух совершенно разных 
математических проблем в  зависимости от того, 
является ли начальное возмущение, от которого 
возникают распространяющиеся волны, колеба‑
нием угловой частоты ω или флуктуацией волно‑
вого числа k. Это связано с тем, что управляющее 
уравнение радиационной акустики или соответ‑
ствующее дисперсионное соотношение, описы‑
вающее поведение линейных волн радиационной 
МГД, имеют различную форму относительно 
производной по времени ∂ ∂t  и  пространствен‑
ной производной ∂ ∂x. Дисперсионное соотно‑
шение для комплексной частоты ω всегда имеет 
пять комплексных корней, и в этом случае волно‑
вое число k является вещественным параметром, 
который необходимо задать. Однако дисперсион‑
ное соотношение для квадратичного волнового 
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числа k2 всегда дает четыре комплексных корня, 
при этом ω является действительным параме‑
тром. Первый случай давно и основательно изу‑
чен многими авторами (см., например, Cogley, 
Vincenti, 1969; Уизем, 1977; Mihalas, Mihalas, 1983; 
1999; Simmons, Mihalas, 2000; Kaneko и др., 2005; 
Kato, Fukue, 2020). Настоящая работа посвящена 
исследованию второго случая (т.  е. систем 
с заданной частотой) решения уравнения радиа‑
ционной акустики для намагниченной и излуча‑
ющей плазмы, поскольку, как известно, основа‑
тельного анализа этого случая не существует, хотя 
он абсолютно необходим для полного понимания 
фундаментальных свойств линейных волновых 
явлений в радиационной МГД (см. Johnson и др., 
2010).

В отличие от классической (недиссипативной) 
акустической теории, в которой анализ простых 
волн традиционно проводится с получением ин‑
вариантов Римана и характеристических кривых 
одномерной системы уравнений (см., например, 
Курант, Фридрихс, 1950; Уизем, 1977; Buchler, 
1979; Ландау, Лифшиц, 1986; Balsara, 1998; 1999; 
Куликовский, Свешникова, 1998), в  данной ра‑
боте для анализа неравновесных волновых яв‑
лений в  серой излучающей среде использован 
феноменологический подход, разработанный 
Whitham (1959). Этот подход основан на физи‑
ческой идее, что в одномерном волновом движе‑
нии форма волны представляется почти инвари‑
антной, если следовать за ней с  ее собственной 
скоростью распространения. Математическим 
следствием этой идеи является то, что появляется 
возможность заменить точное дифференциаль‑
ное управляющее уравнение радиационной аку‑
стики набором управляющих уравнений низшего 
порядка, которые во многих случаях могут быть 
решены аналитически. Решения уравнений низ‑
шего порядка представляют собой часть общего 
решения. Whitham подход носит эвристический 
характер и не исходит из математически строгой 
аргументации. Вместе с тем, этот метод является 
эффективным способом исследования распро‑
странения линейных волн в гиперболической ги‑
дродинамике, когда в точных управляющих урав‑
нениях, описывающих динамику простых волн, 
появляется более одной скорости (Lick, 1964; 
Moore, 1966; Cogley, Vincenti, 1969). Сравнение 
с результатами предшествующих работ, которые 
были получены с  помощью традиционных под‑
ходов, устанавливает обоснованность, точность 
и полезность приближенного метода Whitham.

В настоящей работе использование этого ме‑
тода демонстрируется на примере рассмотрения 
эволюции одномерных гармонических волн, об‑
условленных синусоидальным движением и рас‑
пространяющихся в излучающей и рассеивающей 

среде. Подход Whitham значительно упрощает 
математику для этой задачи по сравнению с ана‑
логичными результатами, полученными в  ис‑
следованиях, выполненных традиционными ме‑
тодами (в  том числе и  численными (Jiang и  др., 
2012)). Реализованный в  работе анализ показал, 
что модифицированная радиационная магнитно-
акустическая система описывает обычные зву‑
ковые волны, сдвиговые волны и  энтропийную 
волну, знакомые по уравнениям Эйлера. Однако 
важным отличием от классического подхода яв‑
ляется то, что эти волны вносят существенный 
вклад в  радиационные части полной системы 
уравнений таким образом, что магнитная гидро‑
динамика излучающей среды допускает новые, 
малоизученные в литературе простые волны.

Выполненное в  работе исследование распро‑
странения волновых мод на основе гиперболи‑
ческих частей уравнений радиационной МГД 
(для случая поперечного магнитного поля) по‑
казало, что излучающая плазма допускает поми‑
мо индуцированных излучением акустических 
волн (адиабатической, изотермической, изоэн‑
тропической и  радиационно-акустической), ос‑
новательно исследованных, например, в  работе 
(Kaneko и др., 2005), также и другие модифициро‑
ванные магнитным полем новые волны: магнит‑
но-адиабатическую, магнитно-изотермическую, 
магнитно-изоэнтропическую и  радиационную 
магнитно-акустическую волны с  затуханием от 
непрозрачности и с затуханием при охлаждении 
соответственно. Эти и  некоторые другие волно‑
вые моды возникают вследствие того, что в изуча‑
емую акустическую систему дифференциальных 
уравнений исходно включены условия радиаци‑
онно-тепловой и джоулевой диссипации, а также 
магнитная сила и сила радиационного сопротив‑
ления. Для новых волновых мод получены анали‑
тические решения, позволяющие лучше понять 
их физическую природу.

Таким образом, важнейшими результатами 
данной работы являются: вывод точного опре‑
деляющего уравнения магнитно-радиационной 
акустики, получение соответствующего ему дис‑
персионного соотношения, а также приближен‑
ное решение управляющих уравнений низкого 
порядка с  использованием эвристического ме‑
тода Whitham. Найденные для этих уравнений 
демпфирующие члены (мнимые части решений) 
определяют характерные частоты для исследуе‑
мых волновых мод. Установлены характеристи‑
ческие частоты перехода между соседними двумя 
волновыми модами в  различных условиях. Эти 
частоты, вместе с  управляющими уравнениями 
и  их аналитическими решениями, предоставля‑
ют дополнительные математические инструмен‑
тарии для численного исследования поведения 
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магнитно-радиационных волн в  различных фи‑
зических условиях (см. Lowrie, More, 2001; Jiang 
и др., 2012).

Таким образом, проведенное в  работе иссле‑
дование иллюстрирует уникальные возможности 
эвристического подхода Whitham, который по‑
зволяет не только качественно понять волновые 
явления, но и аналитически решать конкретные 
задачи.

БАЗОВЫЕ УРАВНЕНИЯ 
РАДИАЦИОННОЙ МГД 

И НЕКОТОРЫЕ ПРЕДПОЛОЖЕНИЯ
Уравнения радиационной магнитной гидро‑

динамики используются для моделирования про‑
водящих жидкостей, для которых плазма и излу‑
чение сильно связаны между собой. Уравнения 
нерелятивистской гидромеханики для проводя‑
щей жидкости в магнитном поле модифицируют‑
ся за счет включения в уравнение движения маг‑
нитной силы j × B и  в  уравнение энтропии 
теплового члена Джоуля j2 / σ  ( j – плотность то‑
ка, B – магнитная индукция, σ  – электропрово‑
дность). Таким образом, гидродинамические 
уравнения радиационной МГД первого порядка 
по v / c (при отсутствии некоторых диссипатив‑
ных эффектов) вместе с уравнениями Максвелла 
и  законом Ома имеют вид (см. Hsieh, Spiegel, 
1976; Бисноватый-Коган, Блинников, 1978; Bu‑
chler, 1979; Kaneko и  др., 1984; Mihalas, Mihalas, 
1983; Jiang и др., 2012):
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Здесь D D(..) : (..)t t= ∂ ∂ + ⋅ ∇v v ; ρ( , )r t  – мас‑

совая плотность; v r( , )t – скорость жидкости; 
P t Tg g( , ) : ( / )r = R µ ρ   – давление газа (плазмы); 
T tg ( , )r  – температура газа; R – газовая постоян‑
ная; µ   – средний молекулярный вес газа; 
E t Pg g( , ): / ( )r = − =γ 1 ρCgV gT – плотность внут
ренней энергии газа (на  единицу объема); 

C RgV : ( / )( )� � �� � 1 1 – удельная (на  единицу мас‑
сы) теплоемкость газа при постоянном объеме; 
� � C CgP gV/   – показатель адиабаты в  газе;
s t Pg g( , ) : ( ) ( ) ln constr = − ( ) +−γ µ ργ1 1 R

 
– удель‑

ная энтропия газа; E r( , )t  – электрическое поле; 
µ  – электрическая проницаемость вакуума; ε  – 
диэлектрическая проницаемость намагниченной 
плазмы; Fr t( , )r  – частотно-интегрированный по‑
ток энергии излучения; J (r, t), S (r, t) – интеграль‑
ная интенсивность и  интегральная функция 
источника излучения соответственно.

При описании нерелятивистской движущейся 
намагниченной среды ток смещения ε∂ ∂E t  сле‑
довало бы опустить. Однако тогда скорость света 
с = 1 µε  будет бесконечной, а  чисто электро‑
магнитное волновое движение будет представ‑
лять собой диффузионное явление. Поскольку 
в  дальнейшем учитываются многие другие диф‑
фузионные эффекты, то по этой причине удобно 
сохранить ток смещения и  рассматривать этот 
эффект как вырожденное электромагнитное вол‑
новое движение. В конечном итоге можно будет 
принять, что ε = 0, c = ∞.

Фигурирующие в уравнениях (2) и (3) коэффи‑
циенты поглощения состоят из двух частей, обу‑
словленных истинным излучением и рассеянием: 
κ α σF Fr( , )t = +   и  κ α σJ Jr( , )t = +  , где αF  и 
αJ  – средний коэффициент поглощения потока 
излучения и средний коэффициент поглощения 
интенсивности истинного излучения соответ‑
ственно, а  σ  – коэффициент поглощения за счет 
рассеяния Томсона (в  частности, электронов, 
рассеяние которых определяет доминирующую 
непрозрачность в астрофизических задачах). Сле‑
дуя (Kaneko и др., 1977), введем далее следующие 
соотношения:
	 θ α κ: ,= J F 	 (7)
тогда
	 4 4πρκ πρκ θJ FJ S J B−( ) = −( ), 	 (8)
где B  – функция источника, обусловленная ис‑
тинным излучением; в случае локального термо‑
динамического равновесия (ЛТР) функция B яв‑
ляется функцией Планка.

Радиационная гидродинамика описывается 
двумя проинтегрированными по частоте уравне‑
ниями момента излучения (нулевого и  первого 
порядков) вместе с  соответствующей схемой за‑
мыкания Эдингтона для тензора радиационного 
давления. Эти уравнения могут быть записаны 
в следующем виде:

	
ρ

πκ ρ

Т
s
t

E
t

f Er
r r

r

r J

D
D

D
D

J S

= + +( ) ∇ ⋅ =

= −∇ ⋅ − ∇ ⋅ − −( )

1

4

v

vF P : ,

	 (9)
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D

D
PrF

F F

P F

r
r r r

r F r

t
c

c c

+ ∇ ⋅ + ⋅ ∇ + ∇ +

+ ∇ ⋅ = −

v v 2

2
 κ ρ .

	 (10)

Здесь  P Pr r r:= + P I   – интегральный тензор 
анизотропного радиационного давления; 
P r t( , )r   – бесследный тензор радиационного 
давления; Pr rt f E( , )r =  – скалярное радиацион‑
ное давление; f – фактор Эддингтона, равный 
1 3/  для оптически толстой среды, и  f = 1  для 
оптически тонкой среды; I  – трехмерный еди‑
ничный тензор. В  данной работе использовано 
приближение Эддингтона, при котором
P r rf E:= I  и эффектом фотонной вязкости мож‑
но пренебречь (Agol, Krolik, 1998).

Фигурирующие в уравнениях (9) и  (10) инте‑
грированные плотность энергии излучения Er, 
поток Fr и тензор давления излучения Pr опреде‑
ляются через угловые моменты от удельной спек‑
тральной интенсивности излучения I tν( , , )r n  
следующими соотношениями:

	 E
с c

d d Ir = = ∫∫
∞4 1

0

π ν νJ: ,Ω


 Fr d d I: ,= ∫∫
∞

ν νΩ


n
0

 

	 Pr c
d d I: ,= ∫∫

∞1
0

ν νΩ


nn 	 (11)

где n – единичный вектор в направлении распро‑
странения излучения, которому соответствует 
элемент телесного угла d Ω.

В случае ЛТР, когда излучение в каждой точке 
среды находится в  равновесии с  веществом при 
температуре T T T tr g= = ( , )r , равновесная ин‑
тенсивность излучения I eq

ν  описывается изотроп‑
ной (не зависящей от направления n) термодина‑
мической формулой Планка

	 I t T
h

c h T
eq
ν ν

ν
ν

( , ) ( )
exp k

.r = = ( ) −
B

2 1

1

3

2
	 (12)

С  учетом равенств dΩ
∫ = 4 π , ndΩ

∫ = 0, 
nn IdΩ
∫ = 4

3
π , можно получить в этом случае сле‑

дующее представление для интегральных харак‑
теристик поля черного излучения:

	 E t
c

T aTr
eq( , ) ( ) ,r = =4 4π

B  Fr
eq t( , ) ,r = 0  

	 P t f
c

T faTr
eq ( , ) ( ) ,r = =4 4π

B 	 (13)

где B( ) : /T acT� 4 4�  – интегрированная по всем 
частотам ν  функция Планка;

a
c h

� � � �8

15
7 565 10

5 4

3 2
15� k

, г/см с2 град4 – постоян‑

ная давления излучения.

При этом интегральные равновесные функция 
источника и  интенсивность излучения соответ‑
ственно равны: S Beq t( , )r =  и  J Beq t( , )r = . При 
использовании этих равновесных функций 
“источниковый” член
	 4 4πρκ πρκ θJ FJ S J B−( ) = −( )

в  уравнениях (3) и  (9) исчезает. Кроме этого, 
в  случае ЛТР удельные энтропия излучения 
s tr ( , )r  и  теплоемкость при постоянном объеме 
CrV t( , )r  определяются выражениями (Ландау, 
Лифшиц, 1986):
	 s t aTr ( , ) : ( ) сonst,r = +4 3 3 ρ  

	 CrV t aT( , ) : .r = 4 3 ρ 	
(14)

ОДНОМЕРНЫЕ ЛИНЕЙНЫЕ ВОЛНЫ 
В ИЗЛУЧАЮЩЕМ ГАЗЕ

Далее в  этой работе рассматриваются только 
малоамплитудные плоские волны, связанные 
с  коротковолновыми термодинамическими воз‑
мущениями, первоначально приложенными 
к равновесному состоянию бесконечной, намаг‑
ниченной, излучающей и  рассеивающей серой 
среды. Рассматриваемая в работе среда представ‑
ляет собой полностью ионизованную водород‑
ную плазму, в которой свободные и несвязанные 
переходы учитываются как непрозрачность, обу‑
словленная истинным излучением. Пусть рас‑
пространение волн происходит вдоль оси x.  
С целью упрощения задачи ограничимся в даль‑
нейшем рассмотрением поперечного электро‑
магнитного поля: B = ( , , )0 0 B , E = ( , , )0 0E  и 
j = −σ( , , )0 0E vB . Для исследования проблемы 

эволюции во времени начальных мелкомасштаб‑
ных возмущений удобно линеаризовать исход‑
ную систему уравнений радиационной МГД 
(1)–(6) и (9), (10). С этой целью представим струк‑
турные параметры излучающей гидродинамиче‑
ской среды в виде сумм невозмущенных величин 
v 0 , �0 0, constPg � , Fr0 0= , B0  и  возмущенных 
значений v x,t1( ) , ρ1 1( ), ( )x,t P x,tg , Fr x,t1 ( ),  
B x,t1( ), E x,t1( )  этих величин. Для равновесного 
состояния электромагнитного поля принимается 
равенство E v B0 0 0 0� �  (в  последующем под‑
строчный индекс “0” у невозмущенных величин 
для простоты формул будем опускать).

Невозмущенные параметры описывают меха‑
нически равновесную систему, находящуюся 
в состоянии ЛТР, а величины, описывающие воз‑
мущения структурных параметров равновесной 
среды, являются малыми пульсациями этих пара‑
метров (такими, что в линеаризованных уравне‑
ниях можно пренебречь членами порядка выше 
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первого для этих величин и  их производных), 
слабо нарушающих невозмущенное состояние. 
Относительно равновесного излучения будем да‑
лее предполагать однородное и изотропное поле 
излучения, а ЛТР в возмущенном потоке плазмы 
может быть адекватно описано спектром излуче‑
ния черного тела при температуре T . Далее для 
простоты предполагается, что осредненное по 
частоте значение коэффициента непрозрачности 
является постоянным κF =( )const , что позволя‑
ет исключить из рассмотрения радиационно-
гидродинамические неустойчивости, такие как 
странные режимы и механизмы связанных неу‑
стойчивостей, которые зависят от изменения ко‑
эффициента непрозрачности (Glatzel, 1994).

С  учетом всех сделанных упрощающих пред‑
положений дифференциальные уравнения (1)-
(6), (9) и (10), при выполнении всех необходимых 
разложений и при удержании членов только по‑
рядка 1 / c  и первого порядка относительно ма‑
лоамплитудных возмущений, принимают следу‑
ющий линеаризованный вид:

	 �
�

�
�
�

�
�
�

�
� �

�1 1 1 0
t

v
x

v
x

, 	 (15)

∂
∂

+
∂
∂

+
∂
∂

+
∂
∂

+
∂
∂

=
v
t

v
v
x

P

x
B B

x
B E

t c
g

r
1 1 1 1 1

1
1
ρ µρ

ε
ρ

κF F , (16)

∂
∂

+
∂
∂

+
∂
∂

= − −( )P

t
v

P

x
P

v
x

g g
g

1 1 1
1 14 1γ π γ κ θρ( ) ,F J S 	(17)

	
∂
∂

+
∂
∂

+
∂

∂
+ +

∂
∂

=

= − −( )

J J F
J

J S

1 1 1 1

1 1

1
t

v
x x

f
v
x

r r ( )

,κ θρF

	 (18)

	 ∂
∂

+
∂
∂

+ +
∂
∂

=
F F

F
Jr r

rt
v

x
c f

x
1 1

1
1 0ωF , 	 (19)

	 �
�

�
�
�

�
B
t

E
x

1 1 0, 	 (20)

	 �
�

�
�
�

� � � �� �E
t

B
x

E v B B v1 1
1 1 1

1
��

�
�

. 	 (21)

Здесь
	 S B

eq ac
T� �

4
4

�
,  

	 S S1
1 1

1
2

14
3 1

� �
�

�
�

�

�
� �

�
�� �eq g

g
g T

P

P
c

P c
�
� �

�
�

�

	
(22)

–  функция источника и ее возмущение, обуслов‑
ленная истинным излучением;
	 ω κ ρF F( ) :x,t c=  	 (23)
–  частота, характеризующая затухание потока 
энергии излучения.

Заметим, что частота ωF  связана со средним 
свободным пробегом фотона lp, или средним сво‑

бодным временем пробега фотона tp. Здесь вели‑
чина t l cp p= =/ /1 ωF   – это шкала времени, 
характеризующая ослабление потока энергии из‑
лучения за счет непрозрачности, а  величина 
tE = 1 / θωF  – это шкала времени, характеризу‑
ющая ослабление плотности энергии излучения 
истинной эмиссией при нагревании.

С  учетом соотношений (22) и  (23) и  диффе‑
ренциальных операторов
	 ω x,t t v x( ) = ∂ ∂ + ∂ ∂: ,  k x,t x( ) = ∂ ∂: ,

	 ω0 t t( ) = ∂ ∂: , 	 (24)

уравнения (15)–(21) могут быть переписаны 
в виде:
	 ωρ ρ� �

1 1 0+ =kv , 	 (25)

	 ω
ρ µρ

ε
ρ

ω
κ� � � �v kP

B
kB

B
E

cg r1 1 1 0 1 1
1+ + + = F F ,	(26)

	
ω θω γ θω ρ

π γ κ θρ

� �+( ) + − =

= −( )
th g g th TP P kv c1 1

2
1

14 1 F J ,
	 (27)

	
ω κ θρ

θω
π γ

ρ

� � �+( ) + + + =

=
−

−( )
F J J F1 1 1 1

1
2

1

1

4 1

( )

( )
,

f kv ck

P c

r

th
g T

	 (28)

	 ω ω� �+( ) + =F F Jr c f k1 1 0 , 	 (29)

	 ω� �
0 1 1 0B kE+ = , 	 (30)

	 ω
εµ

σ
ε

� �
0 1 1 1 1 1

1
E kB E v B B v+ = − − −( ). 	 (31)

Здесь

c
P P

T
g

T

g2 :�
�
�

�

�
�

�

�
� �

� �
 

– изотермическая скорость 

звука в газе;

ω γ ω γ ω ωth
r

g

r

T

P
P f

c

c
: ( )= − = −

+
=12 1 12

1
1

2

2F F F ϒ – 

частота теплообмена, определяющая эволюцию 
и характер акустических волн;
с f Pr r

2 1: ( )= + ρ   – радиационная адиабатиче‑
ская скорость звука;

� : ( )
( )( )

� � �
� �

�12 1
12 1 1

�
� �

�
P
P

r

g

rV

gV

C
C

 – отноше‑

ние удельных теплоемкостей излучения и  газа 
(плазмы) при постоянном объеме;
P P Pg r: ( )� �  и  S s s P aTg r Vg g: ( ) ln / /� � � � � �C � �� 4 33

S s s P aTg r Vg g: ( ) ln / /� � � � � �C � �� 4 33   – соответственно полное давление 
и полная энтропия радиационной среды;
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Скорости cI
2  и  cII

2  определяются выражением 
(Kaneko и др., 2005)

	 c c
B B AC

AI II
2 2

2 4
2

, ,�
� � 	 (37)

где A : ( ) ,� � �1 1 � �  

�
�
�

:
( )

( )
� �

�
� �

�
P

P
g 12 1

12 1
1

0�
�
�

  – коэффициент, ха‑

рактеризующий долю газа в  полном давлении 
смеси вещества и чернотельного излучения.

УПРАВЛЯЮЩЕЕ УРАВНЕНИЕ 
РАДИАЦИОННОЙ АКУСТИКИ 

В НАМАГНИЧЕННОЙ СЕРОЙ СРЕДЕ
Получим здесь управляющее уравнение ра‑

диационной акустики для намагниченной серой 
среды путем последовательного исключения всех 
возмущенных величин из линеаризованных урав‑
нений (25)–(31). В результате крайне трудоемких 
преобразований получим точное управляющее 
уравнение (седьмого порядка) радиационной 
акустики в намагниченной серой среде в следую‑
щем виде:

обобщенный показатель адиабаты для смеси ве‑
щества с излучением (Cox, Giuli, 1968);

�
� �

�
�
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2 2

2

1 15 9
9 1 1
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  – отно‑

шение полных удельных теплоемкостей излучаю‑
щего вещества при постоянном давлении CP

tot( )  
и постоянном объеме C C CV
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rV gV

( ):� � ;

C C
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P
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V
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P

( ) ( )� � �
�

�
�

�

�
��

1 4

2

– обобщенное соотно‑

шение Майера;
c c crg r g

2 2 2:� � – радиационная акустическая ско‑
рость;
c BA : /� �� – групповая скорость волны Альвена;
� � �: /� � ��c2 .

	 P P P PF F F7 6 5
2

41 1 1 1 1+ + +( )  + ∆ + +( )  + ∆ +( ) { } =ω θ ω θ ω θ ψϒ ϒ ϒ 00 , 	 (32)

где � �: , , , , , ,� � �1 1 1 1 1 1 1v P B Eg rJ F
 
– возмущенные 

величины, а  операторы P7(x, t), P6(x, t), 
P5(x, t),и P4(x, t) для волн седьмого, шестого, пято‑
го и  четвертого порядков, соответствующие вы‑
сокочастотному, среднечастотному и  низкоча‑
стотному режимам, задаются соотношениями:
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0
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
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
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	 (35)

	 P4
2 2 2 2 2

: .= − +( )





ω ω� � �c c kAΓ 	 (36)

Здесь

c
p p

g
g

S

g

g

2 :�
�
�

�

�
�

�

�
� �

�
�
�

  – адиабатическая скорость 

звука в газе;

c
P P P

c
S

g
T� � � �2

1 0 0
2:�

�
�

�
�
�

�
�
� � � �

� � �
 
– изоэнтропи‑

ческая радиационно-акустическая скорость;

�
� �
� �1

2 21 4 3
12 1 1

4
3

1 15 9
1

:
( )( )

( )( )
( )( )

( )[
� �

� �
� � �

�
� � �
�

�
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� � �
� �

�� �12 1( )]�  
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B c c c c crg g r f g: ( ) ( ) ,� � � � � � ��
�

�
�

2 2 2 2 23 1� ��  C c cf g: .� �2 2��

В  нерелятивистском приближении, когда 
справедливо неравенство P c/ ( )� � � �2 1 1

� � , 
скорости cI

2  и  cII
2  задаются соотношениями

	
c c c cII T I f

2 2 2 2

1 1

12 1 1

12 1 1

= =
+ +( ) =

= − −
+ + − −[

,

( )( )

( )( )

θ
θ

γ β θ
β β γ β

ϒ
ϒ

]]θ c f
2 	

(38)
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–  уменьшенная скорость волны излучения 
(не  являющаяся, однако, реальной скоростью 
распространяющейся волны). Если ( )1 � � � � , 
то c cI f

2 2= , что соответствует радиационно-инду‑
цированной волне, которая возникает из радиа‑
ционного возмущения со скоростью c f ; если 
� � 1 , то c cI f

2 2 12� � �� �( ) ; если � � 0 , то 
c c cI II rg

2 2 20= =, .

Уравнение (32) является фундаментальным 
акустическим уравнением для изучения поведе‑
ния одномерных радиационных гидродинамиче‑
ских волн в намагниченной серой среде.

Чтобы несколько упростить структуру опера‑
торов P6  и  P5 , далее предположим, что
	 ω σµ µρF  ∆ = ( )c B c2 2 2 1, / .	 (39)

Поскольку величины l cp : /= ωF  и  l cd : /� �  
являются, соответственно, средним свободным 
путем излучения и расстоянием затухания элек‑
тромагнитной волны в проводящей среде, то пер‑
вое неравенство (39) означает, что l lp d . Вто‑
рое неравенство (39) всегда выполняется в МГД.

При последовательном исключении всех воз‑
мущенных величин из (15)–(21) с учетом предпо‑

ложения (39) можно получить следующее основ‑
ное управляющее уравнение

     
P P P

P

F

F

7 6 5

2
4

1 1

1
0

+ ∆ ′ + ∆ + +( )  ′ +

+ ∆ +( ) 












=

ω θ

ω θ
ψ

ϒ

ϒ
, 	 (40)

где
	 � � ′ = −



 −



P6

2 2 2 2 2 2 2
ω ω ω� � � � �c k a kf gA ,

	 ′= −



 −



P5

2 2 2 2 2 2
ω ω ω� � � � �c k a kI TA . 	

(41)

Здесь

	 a c BgA g
2 2 2

: ,= + ( )µρ  a c BTA T
2 2 2

: ,= + ( )µρ

	 a c BAΓ Γ
2 2 2

:= + ( )µρ 	
(42)

–  адиабатическая, изотермическая и  изоэнтро‑
пийная магнитоакустические скорости соответ‑
ственно.

Чтобы несколько упростить задачу, в  этой 
работе будем предполагать, что в  уравнении 
(40) равновесная скорость v = 0 . Тогда управ‑
ляющее уравнение радиационной акустики 
в  намагниченной серой среде примет более 
простой вид:
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	 (43)

Наконец, с целью рассмотрения влияния маг‑
нитного поля только на характер акустических 
явлений в намагниченной плазме, проигнориру‑

ем далее члены высшего порядка, включающие 
скорость света в уравнении (43); в результате по‑
лучим:
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	  (44)

В  случае чистого рассеяния энергии 
( , )� � �0 02cI , из уравнения (44) следует еще бо‑
лее простое управляющее соотношение
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	 (45)

ГАРМОНИЧЕСКИЕ ВОЛНЫ 
В РАДИАЦИОННОЙ АКУСТИКЕ

Рассмотрим плоскую коротковолновую моду 
возмущения равновесного фона и будем предпо‑
лагать, что начальное возмущение термодинами‑
ческих параметров является одномерным синусо‑
идальным колебанием. Тогда все структурные 
параметры излучающей среды эволюционируют 
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во времени по закону � � �: exp i ) ,(� � ��k x t  где 
ω   – частота гармонических колебаний, а  k – 
волновое число, т.  е. все возмущения 
ρ1 1 1 1 1 1, , , , ,v P Bg rJ F  и  E1  зависят только от x и  t. 
При этом действительная часть комплексной ча‑
стоты ω связана с фазовой скоростью V k= Re ,ω
а  обратная мнимая часть дает время затухания 
волны td � 1 / Im� .

Легко убедиться, что в этом случае фундамен‑
тальному акустическому уравнению (44) соответ‑
ствует следующее дисперсионное соотношение:

     

ω ω ω

ω θ ω ω

2 2 2 2 2 2

2 2 2 2 2 21 1

−( ) −( ) +

+ + +[ ] −( ) −( )
c k a k

i c k a k

f gA

I TAF ( )ϒ ++

+ +( ) −( ) =ω ω θ ωF
2 2 2 21 0ϒ Γa kA .

	 (46)

В  случае чистого рассеяния энергии 
( , )� � �0 02cI  из уравнения (46) следует более 
простое дисперсионное соотношение

	
ω ω ω

ω ω ω

2 2 2 2 2 2

2 2 2 2 0

−( ) −( ) +

+ ∆ −( ) =

c k a k

i a k

f gA

TAF ,
	 (47)

решение которого описывает частоты распро‑
страняющихся волновых мод, возникающих в ре‑
зультате обмена импульсами между намагничен‑
ным веществом и излучением.

Как уже упоминалось во “Введении”, у  нас 
есть два различных способа анализа дисперсион‑
ного соотношения (46). Один из них  – решить 
уравнение (46), выбрав волновой вектор k в каче‑
стве заданного вещественного параметра, в этом 
случае частота ω  является комплексной величи‑
ной. Другой  – решить уравнение (46), взяв ω  
в  качестве заданного вещественного параметра, 
в  этом случае k является комплексным числом.

Если уравнение (46) рассматривается как 
функция от комплексной частоты ω  (при этом 
I km = 0 ), то его можно записать в виде уравнения 
пятого порядка

	

ω ω θ ω ω θ ω

ω

5 4 2 2 2 2 31 1 1

1 1
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ϒϒ ϒ Γ( )  +
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θ ω ω θ ω( ) cc a k a k a kI TA f gA A
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+ + +( )  =i c a kI TAω θF 1 1 02 2 4ϒ .

	 (48)

Альтернативное выражение для уравнения (47) может быть записано в виде биквадратного уравне‑
ния относительно комплексного волнового числа k при заданном вещественном параметре ω
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	 (49)

Для чистого рассеяния ( , )� � �0 02cI соотно‑
шение (49) принимает более простой вид:

	
c (c )

.

f gA f gAa k a i a k

i

A
2 2 4 2 2 2 2 2

4 3 0

− + +



 +

+ + =

ω ω ω

ω ω ω

F

F

Γ 	 (50)

Это уравнение играет важную роль при опре‑
делении того, какие моды возникают в результате 
простого обмена импульсами между намагничен‑
ным веществом и излучением.

Формальное решение
Как уже говорилось, в данной работе мы оста‑

новились на исследовании уравнения (49), по‑
скольку уравнение (48) достаточно основательно 
изучено в  литературе (см. Cogley, Vincenti, 1969; 
Mihalas, Mihalas, 1983; 1999; Simmons, Mihalas, 
2000; Kaneko и  др., 2005; Kato, Fukue, 2020; Ко‑

лесниченко, 2023). В этом случае наша задача за‑
ключается в анализе плоских волн, которые воз‑
никают от малоамплитудных начальных 
возмущений волнового числа k. Заметим, что 
действительная и  мнимая части комплексного 
числа k задают фазовую скорость V k� � / Re  
и  длину затухания d k= 1 / Im  соответственно.

Введем теперь безразмерные частоту ω  и вол‑
новое число 



k :

	 

�
�
�

�
�

� �
�

�
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�

�
�
�
�
�

�
�
�

F
2

l V
c

p ,  


k
c

k l kp� �
�F

, 	 (51)

где λ π ω= 2 V  – длина волны возмущения часто‑
ты ω , распространяющегося с  фазовой скоро‑
стью V. Действительная часть Re



k  также связа‑
на с оптической глубиной τ  одной длины волны 
каждой моды частоты ω  при ее скорости как
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τ π2 1= Re


k . Уравнение (49) в  безразмерной 
форме принимает вид:

	 L k M k N
 

4 2 0� � � , 	 (52)
где
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	 (53)

Формальное решение уравнения (52) можно 
представить в виде:
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	 (54)

где 


k ( )1  и 


k ( )2  – волновые векторы для радиаци‑
онно-индуцированных и  модифицированных 
магнитным полем классических гидродинамиче‑
ских волн соответственно; а знаки перед квадрат‑
ной скобкой обозначают два направления рас‑
пространения. Таким образом, общее решение 
задается как линейная комбинация двух ком‑
плексных решений 



k ( )1  и 


k ( )2 :
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	 (55)

ПРИМЕРЫ ПРИМЕНЕНИЯ 
WHITHAM МЕТОДА ДЛЯ АНАЛИЗА 

ЛИНЕЙНЫХ ВОЛНОВЫХ ЯВЛЕНИЙ 
В РАДИАЦИОННОЙ МАГНИТНОЙ 

ГИДРОДИНАМИКЕ
Используемый в этом разделе Whitham метод 

(1959) приближенного решения задачи распро‑
странения акустических волн позволяет, как было 
указано во “Ведении”, заменить точное управля‑
ющее уравнение набором приближенных уравне‑
ний низшего порядка, каждое из которых являет‑
ся частью достоверного приближения к точному 
уравнению в  определенной области независи‑
мой временной переменной. Для каждой скоро‑
сти распространения, входящей в точное уравне‑
ние, можно получить собственное управляющее 
уравнение низшего порядка. При этом решение 

уравнения низшего порядка, которое во мно‑
гих случаях можно получить в замкнутой форме, 
представляет собой часть общего решения. Пре‑
имуществом данного метода является разделение 
задачи на физически значимые части, что дает 
возможность увидеть, каким образом развивают‑

ся во времени результирующие формы отдель‑
ных волн возмущения. В работе мы ограничимся 
только линейными задачами. Однако, как пока‑
зал Whitham, линейные решения являются важ‑
ным первым шагом в понимании соответствую‑
щих нелинейных явлений.

Добавим к  сказанному, что относительно 
простая форма уравнений низшего порядка по‑
зволяет без формального решения полной за‑
дачи определить явно, какого типа отклика на 
возмущение равновесного фона системы можно 
ожидать. В  радиационной акустике возможно 
появление так называемых вырожденных ско‑
ростей со значениями ноль и  бесконечность. 
Эти вырожденные скорости могут представ‑
лять собой диффузионные механизмы, которые 
приводят к  возникновению чисто диффузион‑
ных волн. Whitham метод носит эвристический 
и  приближенный характер и  не претендует на 
математически строгую аргументацию. Поэтому 
его точность не приводится в качестве неотъем‑
лемой части метода. Вместе с тем, как показало 
сравнение результатов, полученных подобным 
методом, и  полученных с  помощью численно‑
го решения точного управляющего уравнения, 
их точность весьма высока в широком диапазо‑
не частот для всех режимов радиационной аку‑
стики (см. Vincenti, Baldwin, 1962; Lick, 1964; 
Moore, 1966; Long, Vincenti, 1967; Cogley, Vin‑
centi, 1969; Kaneko и  др., 2005). Исключения 
возможны в небольших областях частот, при ко‑
торых решение переходит от одного уравнения 
низшего порядка к другому, но и в этом случае 
аналитические результаты не имеют серьезных 
отклонений.

Продемонстрируем теперь возможности эв‑
ристического Whitham подхода на примере опре‑
деления характерных черт для основных (но  не 
всех) фундаментальных акустических мод в ради‑
ационной магнитной акустике.
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Одномерные радиационные волны 
в высокочастотном режиме

В этом подразделе поясним Whitham метод, 
рассмотрев в качестве простого примера высо‑
кочастотный радиационно-волновой режим. 
С этой целью положим в точном управляющем 
уравнении радиационной акустики (44) 
∂ ∂ ≈ ∂ ∂2 2 2 2 2t c xf , что соответствует трактовке 
Whitham о том, что радиационная волновая мода 
со скоростью c f  аппроксимируется заданием 
∂ ∂ ≈ ± ∂ ∂t c xf .

 
Поскольку радиационно-волно‑

вой режим излучения волн имеет пятый порядок, 
то можно пренебречь в  уравнении (44) членом, 
описывающим волны третьего порядка P3 . В двух 
оставшихся частях уравнения (44) с помощью вы‑
бранного аппроксимационного соотношения для 
∂ ∂2 2t  в  членах, включающих скорости a cgA I

2 2,  
и aTA

2 , производную ∂ ∂2 2t  заменим на c xf
2 2 2∂ ∂ , 

а затем к обрезанному уравнению радиационной 
акустики применим очевидные неравенства 
a cgA f

2 2
  и  a cTA f

2 2
 . В результате получим сле‑

дующее приближенное управляющее уравнение 
в виде радиационной части для возмущенных ве‑
личин � � � �Er r1 1,F :

	 ∂
∂

+ + ∂
∂

− ∂
∂













=
2

2
2

2

2
1 0

t t
c

x
fω θ ψF ( ) , 	 (56)

где для оценки скорости cI
2  было использовано 

соотношение c cI f
2 2 1 1� � �� �� �/ [ ( )].

Подставляя гармоническое возмущение вида 
� � exp[i )](k x t� в уравнение (56), получим 
следующее дисперсионное соотношение для рас‑
пространения волны-излучения:
	 ω ω θ ω2 2 21 0+ + − =i c kfF ( ) . 	 (57)

Коэффициент ω θF ( )1 +  в этом уравнении оз‑
начает, что затухание радиационно-волновой мо‑
ды обусловлено как потерей потока энергии из‑
лучения из-за непрозрачности, так и  потерей 
плотности энергии за счет реабсорбции. Уравне‑
ние (56) (или (57)) характеризуется следующей 
специфической частотой: ω ω θc f( ) .= +( )F 1 2  
При ограничении � �� c f( )  уравнение (57) для 
радиационно-волновой моды имеет решение

	 ± +
+

k f
c

i
cс

f f
( )

( )
.

ω ω θF 1
2

 (58)

Обратная мнимая часть уравнения (58) дает 
длину затухания

	 d
I k f

c I
f

с

f p

m
= =

+
=

+
1 2

1

2

3 1( ) ( ) ( )
.

ω θ θF
	(59)

Таким образом, величина df порядка длины 
среднего свободного пробега фотона I p . Вместе 
с ограничением� �� c f( )  это означает, что длина 
волны радиационно-волновой моды λ π ω= 2 c f  
соответствует оптически тонкому режиму.

В случае рассеяния без обмена энергией между 
веществом и  излучением, когда в  приведенном 
выше результате � � 0 , эффект истинного излу‑
чения отсутствует, и взаимодействие между ними 
происходит только за счет обмена импульсом. 
В  этом случае дисперсионное соотношение (58) 
принимает вид:
	 ω ω ω2 2 2 0+ − =i c kfF .

Именно это уравнение определяет поведение 
радиационной моды при строго консервативном 
условии и, следовательно, отвечает консерватив‑
ной волне излучения.

Итак, выполненное здесь рассмотрение пока‑
зало, что магнитное поле не оказывает влияния 
на скорость распространения радиационной вол‑
ны со скоростью c f .

Адиабатическая магнитно-звуковая мода
Для исследования адиабатического режима 

магнитно-звуковой волны положим в управляю‑
щем уравнении магнитно-радиационной акусти‑
ки (44)
	 ∂ ∂ ≈ + ( )



 ∂ ∂2 2 2 2 2 2t с B xg µρ .

В результате, при использовании предположе‑
нийc c Bf g

2 2 2
 + ( )µρ  и  P3 0= , уравнение (44) 

может быть аппроксимировано для возмущенных 
величин� �� � �1 1 1, ,v Pg  

следующим образом:
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ω γ
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∂

=ψ
t

0.

	 (60)

Поскольку член затухания из-за охлаждения 

θω γ
γ

θ γ
γ

ωth
r

T
f

c

c

− =
−( )
+( )

1
12

1

1

2 2

2 F  намного больше, 

чем сила радиационного сопротивления 
ωF c cr f

2 2/ , то уравнение (60) может быть перепи‑
сано в более простом виде:

∂
∂

− + ( )





∂
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+ − ∂
∂









 =

2

2
2 2

2

2

1
0

t
с B

x tg thµρ γ
γ

ω θ ψ .	(61)

С другой стороны, в случае рассеяния из (60), 
следует уравнение



АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ВЕСТНИК      том 58       № 2       2024

262	 КОЛЕСНИЧЕНКО	

    ∂
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∂
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∂
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
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2

2
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t
с B
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c

c tg
r

f

µρ ω ψF . 	(62)

В  следующем разделе будет показано, что 
в  случае рассеяния не возникает магнитно-изо‑
термической звуковой моды, а магнитно-адиаба‑
тическая звуковая мода занимает как высокоча‑
стотный, так и среднечастотный режимы.

Запишем теперь дисперсионное соотношение, 
соответствующее управляющему уравнению (61):

     ω γ
γ

ω θ ω µρ2 2 2 21
0+ −





− + ( )



 =i с B kth g . 	(63)

Уравнение (61) (или (63)) имеет следующую 
характеристическую частоту:

	 �
�
�
� �с th( ) .gA �

� 1
2

	 (64)

Принимая ограничение � �� с( )gA  для магнитно-
адиабатической звуковой моды, получим следую‑
щее решение уравнения (63) (Mihalas, Mihalas, 
1999):

	 ± =
+ ( )

+ −

+ ( )
k

с B
i

с B
gA

g

th

g

ω

µρ

γ
γ

ω θ

µρ2 2 2 2

1
2

. 	(65)

Из выражения (65) следует, что длина затухания 
магнитно-адиабатической звуковой волны, т.  е. 
порядок расстояния, которое проходит волна за 
время охлаждения tN , оценивается как

 
d

I k

c B c B t

gA
gA

th
g g N

m
= =

=
−

+ ( )( ) + ( )( )

1

2
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1 2 2 2 2γ
γ ω θ

µρ µρ .

	(66)

В  случае рассеяния решение уравнения (62) 
принимает вид

    ± ′ =
+ ( )

+
+ ( )





k
с B

i
с B

c

с
gA

g g

r
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µρ2 2 2 2

2

2
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F . 	 (67)

Ниже будет показано, что, когда обмен энер‑
гией между веществом и  излучением мал, сила 
радиационного сопротивления управляет затуха‑
нием магнитно-адиабатического звукового режи‑
ма как в высокочастотном, так и в среднечастот‑
ном режимах.

Изотермическая магнитно-звуковая мода
Для исследования изотермической магнитно-

звуковой волны положим в управляющем уравне‑
нии (44) ∂ ∂ ≈ + ( ) ∂ ∂2 2 2 2 2 2t с B xT[ ]µρ . В резуль‑
тате, при использовании предположений 
c c с Bf I g

2 2 2 2
, [ ], + ( )µρ [ ]с BT

2 2+ ( )µρ  получим 

следующее уравнение для возмущенных величин 
� �: , ,� � �1 1 1v Pg :
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	(68)

Соответствующее дисперсионное соотноше‑
ние для изотермической магнитно-звуковой мо‑
ды принимает вид:
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 	(69)

Решая это уравнение, получим:
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	 (70)

Мнимая часть этого решения состоит из 
двух  частей: одна часть пропорциональна ве
личине  ( )γ ω θω− 1 2

th, а  другая  – величине 

ω µρF [ / / ]c c c B cr f T
2 2 2 2+ + ( )( ) . Вследствие разли‑

чия в механизме демпфирования магнитно-изо‑
термический режим звука может быть разделен 
на две подмоды.

Пренебрегая вторым членом в  левой части 
уравнения (68), получим

 ∂
∂
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θω
ψ 	(71)

Это уравнение описывает магнитно-изотер‑
мический акустический режим в наиболее высо‑
кочастотной части, которая называется режимом 
охлаждения. Решение уравнения (71) имеет вид:

	 ± =
+ ( )

+ −
k

с B
iTA

T th

ω

µρ

γ
θω

ω
2 2

21
. 	 (72)

Таким образом, это режим можно назвать 
изотермическим магнитно-звуковым режимом 
с  затуханием при охлаждении. Уравнение (71) 
согласуется с  решением изотермического зву‑
кового режима, полученным Mihalas и  Mihalas 
(1999).

Уравнение (71) имеет характерную частоту
	 ω ω θ γс thTA( ) ( ).= −2 1 	 (73)
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Условие � � �с thTA( )   накладывает более вы‑
сокую степень блокировки на изотермический 
магнитно-звуковой режим. Длина затухания изо‑
термической магнитно-звуковой моды с  охлаж‑
дением находится из решения (72) и  имеет вид:

d
I k

с B
TA

TA

T

th

с

m

TA
= = − + ( ) 





1 1
2

2 2 2

)

( )γ µρ
ω θ

ω
ω

.	 (74)

Эта длина оценивается как  с B tT N
2 2+ ( )



µρ  

при ω ω с TA( ) . Сравнение с частотой (64) показы‑
вает, что справедливо неравенство � �с с TA( ) ( )gA � . 
Это неравенство означает, что адиабатический 
магнитно-звуковой режим накладывается на изо‑
термический магнитно-звуковой режим в  диапа‑
зоне � � �с с TA( ) ( )gA � � . Другими словами, можно 
считать, что адиабатический магнитно-звуковой 
режим и  изотермический магнитно-звуковой ре‑
жим с охлаждением взаимодействуют друг с дру‑
гом в этой области перекрытия. Частоту перехода 
между этими двумя магнитно-звуковыми режима‑
ми можно определить как
	 ω ω ω ω θ γс с с thTA TA( ) ( ) ( ) .gA gA− = = 	 (75)

Таким образом, адиабатическая магнитно-зву‑
ковая мода, возникающая в области � �� �с TA( ),gA  
гасится при � � с TA( )gA�  радиационным охлаж‑
дением, за которым следует изотермическая маг‑
нитно-звуковая мода с  охлаждением при 
� �� �с TA( ).gA

Возвращаясь теперь к уравнению (68) и прене‑
брегая его правой частью, в результате получим:
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	 (76)

Очевидно, что второй член в левой части урав‑
нения (76) возникает из-за силы сопротивления. 
Таким образом, частотный режим, в котором вы‑
полняется уравнение (76), можно назвать режи‑
мом тяглового усилия. Решение уравнения (76) 
дается выражением:
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Этот режим может быть назван изотермиче‑
ским магнитно-звуковым режимом с затуханием, 
вызванным силой сопротивления.

В предыдущем подразделе было показано, что 
величина ωF c cr f

2 2/  является частью силы радиа‑
ционного сопротивления. В случае рассеяния без 
обмена энергией между намагниченным веще‑
ством и  излучением, уравнение (75) заменяется 
уравнением (62), а  решение (77)  – уравнением 
(67), в  котором только сила радиационного со‑
противления появляется как член затухания. Это 
означает, что в  случае рассеяния высокочастот‑
ный и среднечастотный режимы заняты адиаба‑
тической звуковой модой, затухание которой 
обусловлено только силой радиационного сопро‑
тивления.

В излучающей и рассеивающей среде сила со‑
противления имеет более общий вид, приведен‑
ный выше. Фигурирующая в  уравнении (76) ве‑
личина ω µρF с B cT

2 2 2+ ( )



  может быть названа 

тепловой частью силы сопротивления, которая, 
очевидно, возникает в  результате обмена энер‑
гией.

Величину  ω µρF c c с B cr f T
2 2 2 2 2+ + ( )



{ }, та‑

ким образом, можно назвать полной радиацион‑
ной магнитно-тепловой силой сопротивления. 
Когда намагниченное вещество и излучение вза‑
имодействуют друг с другом посредством обмена 
энергией и  импульсом, магнитно-акустическая 
мода, гасимая силой сопротивления, является не 
магнитно-адиабатической, а  магнитно-изотер‑
мической звуковой модой, и  ее затухание обу‑
словлено радиационно-тепловой силой сопро‑
тивления.

Уравнение (75) имеет следующую характер‑
ную частоту:
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Неравенство � �� с TA( )  для действительного 
параметра ω  является ограничением для изотер‑
мической магнитно-звуковой моды с демпфиро‑
ванием силой сопротивления. Длина демпфиро‑
вания составляет

	
′ =
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	 (79)

Определим теперь частоту ���с TA( ) , при которой 
возможен переход между изотермическим маг‑
нитно-звуковым режимом с затуханием охлажде‑
нием и  с  затуханием, вызванным силой сопро‑
тивления, таким образом, что
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Тогда величина
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	 (81)

является той частотой, при которой эффект ради‑
ационного охлаждения уравновешивается эф‑
фектом радиационно-теплового сопротивления, 
как механизмом демпфирования. Таким обра‑
зом, уравнение (71) справедливо в режиме охлаж‑
дения в диапазоне � � �с сTA TA( ) ( )� � �� , а уравнение 
(76) справедливо в режиме демпфирования силой 
сопротивления, когда заданная частота ω удов‑
летворяет неравенству
	 �� � �� � �с сTA TA( ) ( ).

Радиационная изоэнтропийная 
магнитно-звуковая мода

Для исследования радиационного изоэнтро‑
пийного магнитно-акустического режима рас‑
пространения одномерной волны возмущения 
в  излучающем газе положим в  управляющем 
уравнении (44) � � � � �2 2 2 2 2/ /t c x� . В результате, 
при использовании предположений c cI

2 2
 Γ  и 

P5 =0 , получим следующее упрощенное управля‑
ющее уравнение:
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В случае рассеяния скорость cΓ
2 заменяется на 

c Bgr
2 2+ ( )µρ  и коэффициент G  на

	 ′ = + ( )( ) =G c c c Bf r gr
2 2 2 2 2

/ ω µρF .	 (83)

Дисперсионное соотношение для управляю‑
щего уравнения (82) имеет вид:

	 ω ω2 2 2 3− −c k iΓ = G . 	 (84)
Это уравнение характеризуется следующей 

частотой:
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Если справедливо неравенство � �� c( )� , то 
решение уравнения (84) будет иметь вид:
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 (86)

Сравним теперь характеристическую частоту
�c( )�  с частотой ��с T( )A  (см. (78)). В случае с пре‑
обладанием излучения имеет место приближен‑
ное равенство � �c с T( )�  � ( )A . Это означает, что 
переход изотермической магнитно-звуковой мо‑
ды в радиационную изоэнтропийную магнитно-
акустическую происходит при � �

�с T( )A .
С другой стороны, в случае преобладания на‑

магниченной плазмы справедливо неравенство 
� �c с T( )� � � ( )A , т. е. изотермическая магнитно-зву‑
ковая мода и  радиационная изоэнтропическая 
магнитно-акустическая мода перекрываются 
в  пределах � � �c с T( )� � � � ( )A . Следовательно, 
можно определить частоту перехода между этими 
двумя модами как
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Таким образом, в случае намагниченной мате‑
рии изотермическая магнитно-звуковая мода 
сливается при � � c T( )� �  в радиационную изо‑
энтропийную магнитно-акустическую моду, 
а  диапазон частот для изотермического звука 
� � �с cTA T( )gA� � � �( )�  становится более узким 
с  уменьшением интенсивности излучения. Если 
критическая частота �с TA( )gA�  становится равной 
частоте �c T( )� � , то изотермический режим звука 
исчезает, когда имеет место преобладание намаг‑
ниченной плазмы.

В  заключение этого подраздела отметим, что 
уравнение (82) имеет ту же математическую фор‑
му, что и  уравнение (71), управляющее магнит‑
но-изотермическим режимом звука в  случае ох‑
лаждения. Как видно из вышеизложенного, 
радиационная изоэнтропийная магнитно-аку‑
стическая волна затухает при � � c( )�  за счет 
поглощения энергии волны. Между тем изотер‑
мическая магнитно-звуковая волна исчезает при 
ω ω с TA( ),  поскольку эффект радиационного ох‑
лаждения становится недостаточным вблизи этой 
частоты для поддержания изотермического со‑
стояния. Магнитно-изотермическая звуковая 
волна гасится не за счет поглощения волновой 
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энергии, а за счет неактивной роли радиационно‑
го охлаждения.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Многие современные исследования в области 

астрофизики требуют изучения динамики из‑
лучающих потоков. В  данной работе проанали‑
зированы уравнения радиационной магнитной 
гидродинамики с целью понимания их математи‑
ческой структуры. Основная часть проведенных 
здесь исследований направлена на моделирова‑
ние линейных явлений в потоке намагниченной 
плазмы, поскольку результаты линейного анали‑
за часто дают фундаментальные представления 
и  концептуальные рамки, в  которых могут быть 
интерпретированы и  поняты результаты нели‑
нейных расчетов. В  частности, анализ распро‑
странения одномерных волн играет центральную 
роль в  процессе модификации численных схем 
Годунова высокого порядка, поскольку облегча‑
ют построение надежных алгоритмов для реше‑
ния гиперболических уравнений радиационной 
акустики.

В  работе рассматривается распространение 
линейных акустических возмущений в  беско‑
нечной, однородной, серой излучающей плаз‑
ме, первоначально находящейся в  радиацион‑
ном равновесии. Во всех предыдущих работах по 
этой проблеме рассматривалось в основном вли‑
яние радиационного энергообмена на волновое 
движение излучающей жидкости, но при этом 
не учитывалось воздействие магнитного поля на 
распространение радиационных волн в намагни‑
ченной плазме. Кроме этого, часто пренебрега‑
лось широко используемой в  настоящей работе 
радиационной термодинамикой, которая оказа‑
лась весьма полезной при анализе волновых яв‑
лений в радиационной гидродинамике.

В  работе выведено управляющее уравнение 
радиационной акустики с учетом влияния попе‑
речного магнитного поля и  получены его при‑
ближенные решения. Соответствующие ему 
управляющие уравнения низкого порядка и  их 
аналитические решения могут служить удобным 
математическим инструментом для исследования 
поведения акустических волн в  различных фи‑
зических условиях излучающей намагниченной 
плазмы. Проблема распространения линейных 
гармонических волн проанализирована в  работе 
с  использованием Whitham метода, с  помощью 
которого были установлены фундаментальные 
свойства этих волн с учетом влияния на их рас‑
пространение поперечного магнитного поля.

Исходная система уравнений (1)–(6), (9) и (10) 
радиационной МГД для намагниченной излу‑
чающей серой среды описывает поведение как 

классических, так и различных радиационно-ин‑
дуцированных мод, рассмотренных, в частности, 
в  работе (Колесниченко, 2023). Единственное 
отличие состоит в том, что адиабатическая, изо‑
термическая и изоэнтропическая скорости звука 
и радиационно-акустическая скорость заменены 
на адиабатическую, изотермическую и изоэнтро‑
пическую магнитно-акустическую скорость и ра‑
диационную магнитно-акустическую скорость 
соответственно. При этом следует заметить, что 
важным отличием от классических результатов 
является то, что намагниченная плазма допуска‑
ет и другие малоизученные в литературе простые 
волны. К ним, в частности, относятся радиацион‑
но-диффузионная мода постоянного объема, мо‑
ды с затуханием при непрозрачности и затухани‑
ем при охлаждении и некоторые другие. Однако 
на распространение этих волн поперечное маг‑
нитное поле влияния не оказывает.
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