
Журналы РАН,  выходящие в свет на русском языке

* Материалы журнала издаются группой Pleiades Publishing на английском языке

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

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 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 A, B, C)* 
Генетика* 
Геология рудных месторождений* 
Геомагнетизм и аэрономия* 
Геоморфология и палеогеография 
Геотектоника* 
Геохимия* 
Геоэкология, инженерная геология, гидрогеология, геокриология 
Государство и право 
Дефектоскопия* 
Дифференциальные уравнения* 
Доклады РАН. Математика, информатика, процессы управления* 
Доклады РАН. Науки о Жизни* 
Доклады РАН. Науки о Земле* 
Доклады РАН. Физика, технические науки* 
Доклады РАН. Химия, науки о материалах* 
Журнал аналитической химии* 
Журнал высшей нервной деятельности имени 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 РАН. Механика жидкости и газа* 
Известия РАН. Механика твердого тела* 
Известия РАН. Серия биологическая* 
Известия РАН. Серия географическая* 
Известия РАН. Серия литературы и языка 
Известия РАН. Серия физическая* 
Известия РАН. Теория и системы управления* 
Известия РАН. Физика атмосферы и океана* 
Известия РАН. 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* 

Математическое моделирование* 
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: астрономия и космическая астрофизика* 
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 имени И.М. Сеченова * 
Русская литература 
Русская речь 
Славяноведение 
Сенсорные системы 
Социологические исследования 
Стратиграфия. Геологическая корреляция* 
США и 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 

Том 49, Номер 8

ПИСЬМА
В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ
ЖУРНАЛ
Астрономия и космическая астрофизика

Август 2023
ISSN 0320-0108

Индекс 70769

IS
S

N
 0

32
0-

01
08

 П
ис

ьм
а 

в 
А

ст
р

о
но

м
ич

ес
ки

й 
ж

ур
на

л,
 2

02
3,

 т
о

м
 4

9,
  №

 8

www.sciencejournals.ru



СОДЕРЖАНИЕ

Том 49, номер 8, 2023

Оптическое отождествление скоплений галактик среди рентгеновских источников обзора
СРГ/еРОЗИТА по данным о фотометрических оценках красных смещений галактик

И. А. Зазнобин, Р. А. Буренин, А. В. Мещеряков, М. Р. Гильфанов, Н. С. Лыскова,
П. С. Медведев, С. Ю. Сазонов, Р. А. Сюняев 517

Эффекты сильного рассеяния в излучении мягких гамма-всплесков

Е. М. Урвачев, Д. С. Шидловский, С. И. Блинников, С. И. Глазырин 532

Сравнительное моделирование вспышки 2012b сверхновой 2009ip

Е. М. Урвачев, С. И. Блинников, С. И. Глазырин, Д. С. Шидловский 541

О природе быстрой переменности показателей цвета звезды типа UX Ori RY Lupi в
глубоких минимумах блеска

Д. В. Дмитриев, В. П. Гринин 552

SDSS J085414.02+390537.3— новый асинхронный поляр

А. И. Колбин, М. В. Сусликов, В. Ю. Кочкина, Н. В. Борисов, А. Н. Буренков, Д. В. Опарин 562

Объяснение аномальной вспышечной активности кометы 29P/Schwassmann-Wachmann 1.
Гипотеза о наличии у кометы крупных спутников

Ю. Д. Медведев, С. Р. Павлов 573





ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ, 2023, том 49, № 8, с. 517–531

ОПТИЧЕСКОЕ ОТОЖДЕСТВЛЕНИЕ СКОПЛЕНИЙ ГАЛАКТИК СРЕДИ
РЕНТГЕНОВСКИХ ИСТОЧНИКОВ ОБЗОРА СРГ/еРОЗИТА

ПО ДАННЫМ О ФОТОМЕТРИЧЕСКИХ ОЦЕНКАХ КРАСНЫХ
СМЕЩЕНИЙ ГАЛАКТИК

c© 2023 г. И. А. Зазнобин1, 2*, Р. А. Буренин1,2, А. В. Мещеряков1, М. Р. Гильфанов1,3,
Н. С. Лыскова1, П. С. Медведев1, С. Ю. Сазонов1, Р. А. Сюняев1, 3

1Институт космических исследований РАН, Москва, Россия
2Государственный астрономический институт им. П.К. Штернберга

Московского государственного университета им. М.В. Ломоносова, Москва, Россия
3Институт астрофизики общества им. Макса Планка, Гархинг, Германия

Поступила в редакцию 08.08.2023 г.
После доработки 11.08.2023 г.; принята к публикации 11.08.2023 г.

Обсуждается алгоритм, с помощью которого отождествляются массивные скопления галактик, об-
наруженные в обзоре всего неба СРГ/еРОЗИТА, и оцениваются их фотометрические оценки красных
смещений. С этой целью используются данные фотометрических оценок красных смещений галактик и
принудительной фотометрии WISE. Для оценки качества работы алгоритма использовалась выборка
634 массивных скоплений галактик из обзора космической обсерватории им. Планка с известными
спектроскопическими красными смещениями в диапазоне 0.1 < zspec < 0.6. Точность определения
фотометрических оценок красных смещений для этой выборки составила δzphot/(1 + zphot)≈ 0.5%,
доля больших отклонений— 1.3%. Показано, что эти большие отклонения возникают, в основном,
из-за проекций скоплений галактик или других крупномасштабных структур на разных красных
смещениях в поле рентгеновского источника. Измерение инфракрасных (ИК) светимостей скоплений
галактик позволяет оценить надежность оптического отождествления скоплений, обнаруженных
в обзоре СРГ/еРОЗИТА, а также получить дополнительное независимое измерение их полных
гравитационных масс M500. Показано, что оценка масс M500 скоплений галактик, полученная по
данным измерений ихИК-светимости, имеет точность σlgM500 = 0.124, сравнимую с точностью оценки
масс скоплений галактик по данным об их рентгеновской светимости.

Ключевые слова: скопления галактик, фотометрические оценки красных смещений.
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ВВЕДЕНИЕ
Поиск и оптическое отождествление скоплений

галактик— одна из важных задач внегалактиче-
ской астрономии. Изучение свойств скоплений га-
лактик позволяет изучать строение и эволюцию
как самих скоплений галактик, так и Вселенной
в целом. Изучение выборок скоплений галактик
позволяет построить ограничение на параметры
используемых космологических моделей Вселен-
ной по измерению функции масс скоплений галак-
тик (Вихлинин и др., 2009б; Сообщество Планка,
2014а, 2016б). Кроме того, исследование больших
выборок скоплений позволит получить измерения
барионных акустических осцилляций.

*Электронный адрес: zaznobin@iki.rssi.ru

13 июля 2019 г. была запущена космическая об-
серватория Спектр–Рентген–Гамма (СРГ, Сюняев
и др., 2021). На борту обсерватории установлены
два рентгеновских телескопа с оптикой косого
падения— еРОЗИТА (Предель и др., 2021) и
АРТ-XC (Павлинский и др., 2021), работающие
в диапазонах энергий 0.2–8 и 4–30 кэВ соот-
ветственно. Изучение скоплений галактик— одна
из основных задач обзора телескопа еРОЗИТА.
По состоянию на март 2022 г. завершено четыре
полных обзора всего неба. В обзоре телеско-
па еРОЗИТА, в области неба 0 < |l| < 180◦,
где за обработку данных обзора всего неба
СРГ/еРОЗИТА отвечают российские ученые,
было обнаружено около 18 000 протяженных
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рентгеновских источников, большинство которых
отождествляются со скоплениями галактик.

Нами была организована работа по оптическому
отождествлению и спектроскопическим измерени-
ям красных смещений массивных скоплений галак-
тик из обзора еРОЗИТА на оптических телескопах
(Зазнобин и др., 2021а,б; Буренин и др., 2021,
2023). К настоящему времени измерены спектро-
скопические красные смещения для более чем
200 скоплений галактик с неизмеренными спек-
троскопическими красными смещениями, которые,
скорее всего, в будущем войдут в космологические
выборки обзора СРГ/еРОЗИТА. Наши наблю-
дения позволят получить спектроскопические из-
мерения красных смещений для космологической
выборки скоплений объемом до нескольких тысяч
наиболее массивных скоплений галактик.

Однако для всех скоплений галактик, обнару-
женных в обзоре СРГ/еРОЗИТА, измерить спек-
троскопические красные смещения не представля-
ется возможным, так как это требует очень боль-
ших затрат наблюдательного времени. Поэтому
нами была поставлена задача— определить фо-
тометрические оценки красных смещений (далее
по тексту—фотометрические красные смещения)
скоплений галактик, используя данные больших
фотометрических обзоров неба. Наиболее рас-
пространенный способ оценки красных смещений
скоплений галактик— по цвету галактик крас-
ной последовательности (см., например, Рыкофф и
др., 2014; Сообщество Планка, 2015). Существует
множество работ, в которых приведены фотомет-
рические красные смещения галактик и скоплений
галактик, в том числе полученные с применением
методов машинного обучения (см., например, Ме-
щеряков и др., 2015; Цзоу и др., 2022; Шмидт и др.,
2020; Сообщество Евклида, 2020; Эрнандес-Ланг
и др., 2022; Рыкофф и др., 2014; Вэнь и др., 2012;
Хилтон и др., 2018).

Можно предположить, что использование до-
полнительной информации о точном положении
и размере скоплений, которые можно получить
по данным в рентгеновском диапазоне, позволит
улучшить точность и надежность фотометрических
красных смещений скоплений галактик. В настоя-
щей статье обсуждается процедура отождествле-
ния и оценки красных смещений массивных скоп-
лений галактик, для которых имеются данные рент-
геновских наблюдений в обзоре всего неба теле-
скопа еРОЗИТА на борту космической обсерва-
тории СРГ. Для работы процедуры используют-
ся фотометрические красные смещения галактик
из каталога Цзоу и др. (2022) (далее по тексту
Ц22), полученные с помощью методов машинно-
го обучения. Также используются дополнительные
данные обзоров в оптическом и ИК-диапазонах.
Вычисления расстояний проводятся стандартным

образом для модели плоской Вселенной с парамет-
рамиH0 = 70 км с−1 Мпк−1, Ωm = 0.3. Процедура
оптимизирована для наиболее массивных и бога-
тых скоплений, для менее богатых скоплений она
должна работать хуже. Мы предполагаем изучить
этот вопрос в нашей дальнейшей работе.

ИСПОЛЬЗУЕМЫЕ ДАННЫЕ

Выборка скоплений галактик

Для проверки качества работы процедуры
использовалась выборка массивных скоплений
галактик, обнаруженных в обзоре всего неба
СРГ/еРОЗИТА на участке неба, за обработ-
ку которого отвечают российские ученые (0◦ <
< l < 180◦), и также обнаруженных в обзоре
космической обсерватории им. Планка (Сооб-
щество Планка, 2014б, 2016; Буренин, 2017).
Спектроскопические красные смещения скоплений
галактик выборки взяты из других каталогов (см.,
например, Маллис и др., 2003; Борингер и др.,
2004; Буренин и др., 2007; Пифаретти и др., 2011;
Вэнь и др., 2012; Сообщество Планка, 2014б,
2016) и из базы данных внегалактических объектов
NED1. Также использовались спектроскопические
красные смещения скоплений галактик из обзора
Планка, взятые из работ нашей научной группы
(Сообщество Планка, 2014б, 2015,б, 2016; Воро-
бьев и др., 2016; Буренин и др., 2018; Зазнобин
и др., 2019, 2020, 2021а; Хамитов и др., 2020;
Буренин, 2022; Буренин и др., 2021, 2023).

В ходе первых трех обзоров всего неба
СРГ/еРОЗИТАполучена выборка 2317 скоплений
галактик в области неба, за обработку данных
еРОЗИТА которых отвечают российские ученые,
и которые также содержатся в обзоре Планка. Из
них для 1053 скоплений оказались измерены спек-
троскопические красные смещения. Скопления
галактик на z < 0.1 хорошо изучены, а галактики
скоплений на больших красных смещениях z > 0.6
имеют значительный разброс фотометрических
красных смещений (см. табл. 3 из работы Ц22).
Поэтому в нашей работе параметры алгоритма
оптимизированы для того, чтобы получить как
можно более надежные отождествления скоплений
и как можно более точные фотометрические
красные смещения скоплений, расположенных на
0.1 < z < 0.6. Из этой выборки было отобрано
804 скопления галактик на красных смещениях
0.1 < zspec < 0.6. Поскольку использовались дан-
ные фотометрических красных смещений галактик
из обзора DESI LIS (Дэй и др., 2019) и данные
принудительной фотометрии WISE (Райт и др.,

1https://ned.ipac.caltech.edu/
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Рис. 1. Соотношение масс M500 скоплений выборки из 634 скоплений галактик из обзора СРГ/еРОЗИТА с их
спектроскопическими красными смещениями zspec. Массы скоплений оценены из значений рентгеновских светимостей
еРОЗИТА и рассчитаны, используя соотношение из работы Вихлинина и др. (2009а).

2010) галактик из обзора Pan-STARRS1 (Чэмберс
и др., 2016), отбор объектов проводился в области
пересечения обзоров DESI LIS и Pan-STARRS1.
Поэтому итоговая выборка скоплений галактик,
по которой проводилась оценка качества работы
алгоритма оптического отождествления и расчета
фотометрических красных смещений, составляет
634 скопления галактик на красных смещениях
0.1 < zspec < 0.6.

Соотношение масс и красных смещений скоп-
лений галактик этой выборки из 634 скоплений
галактик представлено на рис. 1, массы оценены
стандартным способом (Вихлинин и др., 2009а)
из рентгеновских светимостей, полученных из
данных обзора еРОЗИТА. Видно, что практически
все скопления выборки являются массивными.
В табл. 1 указано количество скоплений галактик
нашей выборки, встречающихся в других извест-
ных каталогах скоплений галактик, в том числе
со спектроскопическими измерениями красных
смещений. В табл. 1 отдельно указано количество
скоплений галактик, спектроскопические крас-
ные смещения которых измерены нашей научной
группой, так как в разных каталогах не для всех
скоплений галактик имеются спектроскопические
измерения, во многих случаях приводятся фото-
метрические красные смещения.

Красные смещения галактик

Для определения красных смещений скоплений
галактик использовались данные фотометрических

красных смещений галактик, представленных в ра-
ботеЦ22. В этой работе приведены оценки красных
смещений галактик, полученные с использованием
данных обзоров неба Dark Energy Spectroscopic

Таблица 1. Количество скоплений галактик выборки,
встречающихся в других известных каталогах

Название источника
Число
скоп-
лений

C изме-
ренными
zspec

Abell (Эйбл и др., 1989) 131 71

PSZ2 (Сообщество Планка, 2016) 148 126

ACT (Хилтон и др., 2021) 129 98

RM (Рыкофф и др., 2014) 486 –

B17 (Буренин, 2017) 442 391

WHL (Вэнь и др., 2012) 422 164

REFLEX (Борингер и др., 2004) 68 68

MCXC (Пифаретти и др., 2011 93 93

MACS (Эбелинг и др., 2001) 24 6

Наша группа1 121 121
1 Скопления галактик выборки, для которых нашей научной
группой измерены спектроскопические красные смещения.
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Instrument (DESI), Dark Energy Survey (DES) и
Hyper Suprime-Cam Subaru Strategic Program
(HSC-SSP). Данные доступны для скачивания
с сайта Национального центра астрономических
данных NADC2 министерства науки и технологий
Китайской Народной Республики.

В нашей работе использовались данные фото-
метрических оценок красных смещений галактик,
основанные на выпуске 9 обзора DESI Legacy
Imaging Surveys (DESI LIS, Дэй и др., 2019).
Этот обзор покрывает большую площадь неба, по
сравнению с обзорами DES и HSC-SSP. Кроме
того, этот обзор проводился, преимущественно,
на северном внегалактическом небе, на котором
расположена большая часть скоплений галактик
выборки.

Данные обзора DESI LIS, выпуск 9, опублико-
ваны в январе 2021 г. и состоят из фотометрических
обзоров неба, выполненных в обсерватории Китт-
Пик в США на 2.3-м телескопе в фильтрах gr
(Beijing-Arizona Sky Survey, BASS) и четвертом
телескопе в фильтре z (Mayall z-band Legacy
Survey, MzLS), а также на четвертом телескопе
обсерватории Серро-Тололо, Чили, в фильтрах grz
(Dark Energy Camera Legacy Survey, DECaLS).
Глубина обзора на уровне 5σ составляет g = 24.7,
r = 23.9 и z = 23.0, покрытие около 20 000 кв.
градусов внегалактического неба |b| > 18◦ на скло-
нениях−18◦ < δ < +84◦.

В работе Ц22 для данных обзора DESI LIS
определены красные смещения оптически протя-
женных объектов ярче r < 23. Всего таких источ-
ников оказалось около 320 млн на площади неба
19876 кв. градусов. Для 2.8 млн галактик на по-
лях этого обзора известны их спектроскопические
красные смещения из открытых источников, таких
как Слоановский обзора неба (Сообщество СДСС,
2020) и др. Полный список спектроскопических
обзоров приведен в табл. 2 в работе Цзоу и др.
(2019).

Фотометрические красные смещения галактик
в работе Ц22 определены методом постоения ло-
кальной линейной регрессии между пространством
цветов галактик и их красными смещениями, где
галактики отбирались методом K-ближайших со-
седей. Метод основан на поиске нескольких галак-
тик с известными красными смещениями с пока-
зателями цветов, схожими с показателями цветов
исследуемых галактик с неизвестными красными
смещениями.

Качество определения фотометрических крас-
ных смещений галактик приведено в табл. 3 в
работе Ц22. Видно, что для галактик 18 < r < 22

2https://nadc.china-vo.org/

на красных смещениях до z < 0.6 точность фото-
метрических красных смещений галактик из обзора
DESI лучше точности фотометрических красных
смещений галактик из обзоров DES и HSC-SSP.
Точность измерения красных смещений галактик из
обзора DESI LIS составляет δz/(1 + z) = 0.0172,
количество катастрофических выбросов (δz/(1 +
+ z) > 0.15) 0.85% от общего числа.

Для нашей работы мы использовали каталог
фотометрических красных смещений галактик из
обзора DESI. Использовались только данные ко-
ординат галактик, приведенные в столбцах RA и
DEC, а также данные фотометрических красных
смещений и их ошибок, приведенных в столб-
цах PHOTO_Z и PHOTO_ZERR (далее по тексту
photo_z и photo_zerr).

Рентгеновские данные

Для отождествления скоплений галактик и
оценки их красных смещений использовались
данные о потоках, координатах и размерах протя-
женных рентгеновских источников, обнаруженных
в результате первых трех обзоров всего неба
телескопа еРОЗИТА. Размеры рентгеновских
источников определялись как радиус ядра бета-
модели rc, которой аппроксимировался профиль
поверхностной яркости протяженных рентгенов-
ских источников (Сарацин, 1986).

Обработка данных телескопа еРОЗИТА прово-
дилась с использованием элементов пакета eSASS
(eROSITA Science Analysis Software System) и
математического обеспечения, разработанного в
научной группе по рентгеновскому каталогу Рос-
сийского консорциума телескопа еРОЗИТА. Бо-
лее подробное описание процедур обработки и по-
лучения данных выходит за рамки настоящей ста-
тьи и будет обсуждаться в последующих работах.

Данные в ИК-диапазоне

В работе использовались данные принудитель-
ной фотометрии WISE (Буренин, 2022) в полосе
3.4 мкм галактик, координаты которых определены
по данным обзора Pan-STARRS1 и сопоставлены
с каталогом DESI, выпуск 9. В работе Буренина
(2022) фотометрия была получена из сборок дан-
ных с большей экспозицией, чем в обзоре DESI
LIS, поэтому использовалась фотометрия из ра-
боты Буренина (2022). Эти данные имеются для
большинства галактик из каталога Ц22. Для га-
лактик, отсутствующих в каталоге Pan-STARRS1,
использовалась фотометрияWISE из обзораDESI
LIS.
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ОПИСАНИЕ ПРОЦЕДУРЫ

Красные смещения скоплений галактик оце-
ниваются процедурой, разделенной на два этапа.
Сначала проводятся поиск и отождествление скоп-
лений галактик. Для этого рассчитывались ИК-
светимости галактик вблизи центральных обла-
стей рентгеновских источников, отождествляемых
со скоплениями галактик. Использование данных
галактик из небольшой области вблизи центров
скоплений позволяет отделить галактики скопле-
ний от фоновых галактик и галактик переднего
плана.

После этого определяются красные смещения
скоплений галактик по фотометрическим красным
смещениям галактик в узком диапазоне красных
смещений на большем радиусе, сравнимым с ве-
личиной R500 или R200. Эта методика позволя-
ет оценить красное смещение скоплений, отсеяв
фоновые галактики или группы галактик, и более
точно определить красные смещения скоплений
галатик по большому количеству галактик. Далее
эти этапы будут описаны подробно.

Поиск и отождествление скоплений галактик

Для поиска скоплений галактик проводился от-
бор всех галактик из каталога Ц22 на угловом
расстоянии от центра рентгеновского источника не
более пяти радиусов ядра бета-модели, которой
описывается протяженный рентгеновский источ-
ник. На больших значениях красных смещений
физические размеры охватываемых областей про-
странства могут многократно превышать реальные
размеры скоплений галактик. Поэтому выбирались
только те галактики, у которых физическое рассто-
яние до направления на центр рентгеновского ис-
точника не превышает характерного размера мас-
сивных скоплений, примерно равного 800 кпк—
размеру R500 скопления галактик с массойM500 =
= 3× 1014M� на красном смещении z = 0.6. Для
вычисления расстояний от галактик до направле-
ния на центр рентгеновского источника использо-
вались их фотометрические красные смещения из
каталога Ц22.

После чего строилась зависимость ИК-свети-
мостей галактик от их предполагаемых красных
смещений, взятых из Ц22. Для этого рассчитыва-
лась светимость галактик в полосе 3.4 мкм обзора
WISE. Величины W1 принудительной фотометрии
из работы Буренин (2022) приведены в величи-
нах UBV RI-системы (система Веги). Значения
потока рассчитывались с использованием эффек-
тивной ширины фильтра W1: Weff = 6626.42 Å и

опорного значения спектральной плотности пото-
ка излучения в UBVRI-системе: ZPV = 8.1787 ×
× 10−12 эрг/с/см2/Å. ВеличиныW122AB-, из ра-
боты Ц22 приведены в AB-системе, поэтому для
них ZPV = 9.5950 × 10−11 эрг/с/см2/Å.

W1abs = W1− 5 lgD + 5,

FW1 = ZPV Weff × 10−0.4W1abs(1 + photo_z)/kcor,

LW1 = FW1 × 4π(10pc)2.

K-поправки рассчитывались методом смещения
шаблона спектра эллиптической галактики возрас-
том 2.5 Глет с металличностью Z = 0.008 (Брузуал,
Шарло, 2003) на красное смещение photo_z. Для
этого проводился расчет свертки шаблона спектра
с профилем пропускания фильтра W1. После чего
каждой галактики выборки ставилось в соответ-
ствие гауссово распределение, где математическое
ожидание соответствует красному смещению га-
лактики photo_z. Среднее квадратичное отклоне-
ние определялось как квадратный корень суммы
квадратов ошибки измерения красного смещения
photo_zerr и значения сглаживающего коэффици-
ента 0.02. Распределение нормировалось на вели-
чину светимости в полосе 3.4 мкм:

f(z) =
∑
i

LW1i√
2πσi

e−(z−photo_zi)2/2σ2
i ,

σi =
√

photo_zerr2i + 0.022.

Полученные для каждой галактики выборки
распределения складывались и умножалось на ве-
личину среднего значения 〈σi

photo_z〉 = 0.0884, для
того, чтобы максимальные значения распределе-
ний ИК-светимости галактик в поле скоплений
примерно соотносились по величине с их реаль-
ной ИК-светимостью. Красное смещение, на ко-
торое приходится максимальная суммарная ИК-
светимость галактик в заданной области неба, бу-
дет считаться предварительной оценкой красного
смещения скопления.

Оценка красных смещений скоплений

Чтобы получить более точное измерение крас-
ного смещения скопления галактик, требуется
усреднить измерения как можно большего числа
галактик скоплений. Для этого отбирались галак-
тики в поле скопления на большом расстоянии до
направления на центр рентгеновского источника,
но в узком диапазоне красных смещений photo_z.
Выбирались галактики с относительными ошибка-
ми красных смещений photo_zerr/(1 + photo_z) <
< 0.02 со значениями photo_z в диапазоне от z −
− 0.06(1 + z) до z + 0.06(1 + z), где z — предва-
рительная оценка красного смещения скопления.
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Галактики отбирались на расстоянии не более
1.4R500 до направления на центр рентгеновского
источника. Наши оценки показывают, что при
увеличении расстояния, больше указанного значе-
ния, будет увеличиваться количество отобранных
фоновых галактик ближайших к скоплениям круп-
номасштабных структур, расположенных на смеж-
ных со скоплениями галактик красных смещениях.
Это будет приводить к ухудшению точности оценки
красных смещений скоплений галактик.

Значения R500 определялись исходя из оценки
масс M500, полученных из рентгеновских свети-
мостей скоплений галактик. Методика вычисления
рентгеновских светимостей скоплений, с учетом К-
поправки, взята из работыВихлинина и др. (2009а).
При расчете светимостей учитывалось поглощение
рентгеновского излучения на нейтральном галак-
тическом водороде. Значения плотности колонки
нейтрального водорода определялись по данным,
взятым из работы Дикея, Локмана (1990). Красные
смещения скоплений галактик принимались рав-
ным предварительным оценкам красных смещений
скоплений галактик.

Для отобранных галактик скоплений расcчиты-
вались средневзвешенные значения красных сме-
щений, где вес галактик равнялся обратной вели-
чине квадрата ее ошибки photo_zerr. При этом из
выборок галактик исключались галактики, у кото-
рых фотометрические красные смещения галактик
находятся за пределами двух стандартных откло-
нений распределений красных смещений галактик.
Галактики исключались из выборок до тех пор,
пока при следующей итерации не было исключено
ни одной галактики. Для скоплений галактик из
обзора Планка фотометрические красные смеще-
ния оцениваются, в среднем, по фотометрическим
красным смещениям 50 галактик.

ОЦЕНКА НАДЕЖНОСТИ
ОПТИЧЕСКОГО ОТОЖДЕСТВЛЕНИЯ
В ходе работы процедуры могут возникать су-

щественные расхождения между полученными фо-
тометрическими красными смещениями скоплений
галактик и спектроскопическими измерениями их
красных смещений. Главным образом это связа-
но с расхождениями в оптическом отождествле-
нии, которые возникают, преимущественно, при
проекции крупномасштабных структур на протя-
женные рентгеновские источники. Так же неко-
торая часть протяженных рентгеновских источни-
ков может быть образована несколькими близко
расположенными точечными источниками, поэтому
такие источники не должны быть отождествлены
со скоплениями галактик. Поэтому мы предлагаем
способы оценки надежности процедуры по данным
ИК-светимостей скоплений галактик и по распре-
делению ИК-светимости при поиске и отождеств-
лении скоплений галактик.

Распределение ИК-светимости
по красному смещению

Величины максимумов распределений ИК-
светимости по красному смещению могут служить
характеристикой надежности отождествления
скоплений галактик. Для массивных скоплений
галактик пики ИК-светимостей должны принимать
большие значения, превышающие значения пиков,
которые могут возникать при проекции круп-
номасштабных структур в полях рентгеновских
источников. В случаях проецирования нескольких
скоплений или крупномасштабных структур их
рентгеновские потоки могут складываться, по-
этому в некоторых случаях может быть сложно
определить, какие скопления галактик в полях
рентгеновских источников являются наиболее
массивными.

Для того чтобы оценить показатель надежно-
сти оптического отождествления скоплений галак-
тик, нами смоделирована выборка 10 000 рент-
геновских источников (далее по тексту— ложные
источники), случайным образом распределенных
на полях обзора DESI LIS. Координаты центров
этих источников выбирались таким образом, чтобы
угловое расстояние между их центрами было не
менее 10′. Значение потоков и радиусов ложных
источников выбиралось случайным образом среди
скоплений галактик из обзора Планка, обнаружен-
ных в обзоре СРГ/еРОЗИТЫ. В выборке ложных
источников практически не должно быть объек-
тов, расположенных в полях скоплений галактик.
Если такие объекты появляются в выборке, то
такие совпадения являются случайными и отра-
жают вероятность того, что мы ложным способом
отождествим настоящий рентгеновский источник с
ложным. Число таких случайных совпадений мало
и составляет не более нескольких десятков.

В поле каждого ложного источника получены
распределения ИК-светимостей, определены зна-
чения пиков и красные смещения, на которые они
приходятся. Результаты этого моделирования при-
ведены на рис. 2. На рисунке показаны значения
пиков ИК-светимостей, где оранжевые точки со-
ответствуют ложным источникам, синие точки—
скоплениям из обзора Планка. Красные звезды
соответствуют скоплениям из обзора Планка, для
которых (zphot − zspec)/(1 + zspec) > 5σ, где zphot —
предварительные оценки красных смещений скоп-
лений, а σ — стандартное отклонение.

Распределения ИК-светимости скоплений га-
лактик могут содержать больше одного надежного
локального пика из-за корреляции фоновых га-
лактик по красным смещениям в полях скопле-
ний галактик, возникающих при проекциях круп-
номасштабных структур. Часто в случаях проекций
может быть трудно установить, какие скопления

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 49 № 8 2023



ОПТИЧЕСКОЕ ОТОЖДЕСТВЛЕНИЕ СКОПЛЕНИЙ ГАЛАКТИК 523

М
ак

си
м

ум
 р

ас
пр

ед
ел

ен
ий

 L
W

1, 
эр

г/
с 

0.1 0.2 0.3 0.4
zphot

0.5 0.6 0.7

1043

1044

Рис. 2. Значения пиков ИК-светимости скоплений от красного смещения. Синими точками обозначены скопления из
обзора Планка, оранжевыми— ложные источники, красными звездами— скопления из обзора Планка, для которых
(zphot − zspec)/(1 + zspec) > 5σ, где zphot — предварительные оценки красных смещений скоплений галактик.

галактик являются более массивными. Отождеств-
ление скоплений галактик может быть ненадеж-
ным, если в поле их рентгеновских источников есть
вторичные пики, значения которых сравнимы со
значением главного пика. В таких случаях можно
говорить о возможном наличии проекций в полях
рентгеновских источников, если в распределениях
ИК-светимости наблюдаются вторичные пики с
амплитудой более половины от главного пика и
надежностью больше 2σ. Подобные случаи могут
потребовать дополнительных данных для оптиче-
ского отождествления.

Зависимость ИК-светимости
скоплений от их массы

Соотношение между рентгеновской оценкой
масс скоплений и их ИК-светимостями также
может быть использовано для оценки надежности
отождествления скоплений галактик. Известно,
что между светимостями скоплений галактик вИК-
диапазоне и их массой наблюдается корреляция
(см., например, Лин и др., 2004; Копылова, Ко-
пылов, 2006; Буренин, 2017; Буренин и др., 2023).
Массы скоплений могут быть оценены на основе
рентгеновских данных еРОЗИТЫ (Вихлинин и
др., 2009а) и их фотометрических красных сме-
щений. ИК-светимость скоплений галактик можно
оценить по данным принудительной фотометрии
галактик в полосе 3.4 мкм.

Чтобы оценить ИК-светимости скоплений га-
лактик, мы отобрали галактики, у которых угловые
расстояния до центров рентгеновских источников

не превышают угловые размеры 1.4R500. Среди по-
лученных выборок галактик отбирались галактики,
значения photo_z которых отличается от фотомет-
рического красного смещения скопления не более,
чем на две величины ошибок. Ограничения на
относительную точность фотометрических красных
смещений галактик при этом не устанавливались.
ИК-светимости скоплений галактик рассчитыва-
лись как сумма ИК-светимостей всех отобран-
ных галактик с учетом K-поправки. Светимости
и K-поправки галактик рассчитывались с учетом
фотометрических красных смещений для каждой
галактики отдельно, а не всего скопления в целом.

Полученные результаты приведены на рис. 3.
Слева на рисунке показано соотношение светимо-
стей LW1 скоплений галактик в полосе 3.4 мкм
в зависимости от их масс M500. Красной лини-
ей показана наилучшая аппроксимация прямой
lg(LW1) = lg(M500) + k, где k = 30.11, LW1 приве-
дена в эрг/с, а M500 в M�. Синие точки— скоп-
ления галактик из выборки обзора Планка, оран-
жевые точки— ложные рентгеновские источники,
красные звезды— скопления из обзора Планка,
для которых (zphot − zspec)/(1 + zspec) > 5σ. На ри-
сунке видно, что оцениваемые ИК-светимости вы-
борки ложных источников получаются в несколь-
ко раз меньше, чем для массивных скоплений из
выборки обзора Планка. Следовательно, низкие
ИК-светимости могут указывать на ненадежные
отождествления, которые могут возникать в поле
протяженных рентгеновских источников, не отож-
дествляемых со скоплениями галактик.
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Рис. 3. Слева: соотношение светимостей LW1 скоплений галактик в полосе 3.4 мкм в зависимости от их масс M500.
Синие точки— скопления галактик из выборки обзора Планка, красные звездочки— скопления из обзора Планка, для
которых (zphot − zspec)/(1 + zspec) > 5σ, оранжевые точки— ложные рентгеновские источники. Красная линия— линия
лучшей аппроксимации lg(LW1) = lg(M500) + k. Справа: гистограмма распределения σlgM500 относительно значений
аппроксимации.

Справа на рис. 3 показано распределение от-
клонений масс скоплений. Красной кривой пока-
зана аппроксимация нормальным распределением.
Стандратное отклонение распределения равняется
σtotlgM500

= 0.124, т.е. ±33%. Ошибка определения
масс скоплений по их ИК-светимостям содержит
в себе ошибки на определение масс скоплений
по рентгеновским светимостям скоплений галак-
тик. В работе Вихлинина и др. (2009а) отклоне-
ние рентгеновских светимостей скоплений отно-
сительно их масс σlnL = 0.396, что дает отклоне-
ние масс относительно рентгеновских светимостей
σlgM500 = 0.107. Следовательно, точность оценки
масс скоплений галактик по их ИК-светимостям
сравнима с точностью оценки масс по рентгенов-
ской светимости.

Определение надежности
оптического отождествления

Надежность оптического отождествления мы
определяли как произведение вероятности того, что
значения главного максимума распределения ИК-
светимости по красному смещению в исследуемом
объекте больше, чем значения пиков ложных ис-
точников на данном красном смещении в диапазоне
z = zphot ± 0.05, на вероятность того, что отноше-
ние ИК-светимости исследуемого объекта к оцен-
ке их массы M500, полученной из рентгеновских
данных, больше, чем отношение ИК-светимости к
M500 ложных источников в диапазоне lg(M500)±
± lg 2.

Как уже упоминалось ранее, распределения
ИК-светимостей скоплений галактик могут со-
держать больше одного надежного локального
пика из-за корреляции фоновых галактик по
красным смещениям в полях скоплений галактик,
возникающих при проекциях крупномасштабных
структур. Часто в случаях проекций может быть
трудно установить, какие скопления галактик яв-
ляются более массивными. Количество скоплений
галактик из выборки обзора Планка, у которых
распределение ИК-светимости имеет вторичные
пики, вероятность которых превышает 1σ, состав-
ляет 189 при общем числе 634 (29.8%), а для 2σ —
22 (3.5%).

Отождествление скоплений галактик может
быть ненадежным, если в поле их рентгеновских
источников есть вторичные пики, значения которых
сравнимы с значением главного пика. В таких
случаях можно говорить о возможном наличии
проекций в полях рентгеновских источников, если
в распределениях ИК-светимостей наблюдаются
вторичные пики с амплитудой более половины
от главного пика и надежностью больше 2σ.
В случаях проекций рентгеновское излучение
складывается от двух проецируемых скоплений,
из-за чего оценка массы M500 скопления, рас-
положенного на красном смещении пика распре-
деления ИК-светимости, может быть завышена.
Следовательно, ИК-светимость такого скопления
будет заниженной, по сравнению со скоплениями
сравнимой массы, поэтому значение надежности
таких объектов будет низким.
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Рис. 4. Справа: оценка показателя надежности. Оранжевые точки— ложные скопления, синие точки— скопления
галактик из выборки обзора Планка, красные точки— скопления из обзора Планка, для которых (zphot − zspec)/(1 +
+ zspec) > 5σ, где zphot — предварительные оценки красных смещений скоплений галактик. Справа синей линией
показана доля скоплений галактик из обзора Планка ниже определенного порога надежности, оранжевой линией
показана доля ложных скоплений выше определенного порога надежности.

Некоторые точечные рентгеновские источники
могут быть расположены на небольшом угловом
расстоянии друг относительно друга, из-за чего эти
источники детектируются как один протяженный
рентгеновский источник. Такие протяженные ис-
точники не могут отождествляться с массивными
скоплениями галактик, обладающих высокой све-
тимостью в ИК-диапазоне. Значительное несоот-
ветствие ИК-светимости характерным для скопле-
ний галактик схожей массы значениям может ука-
зывать на ненадежность отождествления. Поэтому
значение оценки надежности этих объектов будет
меньше, чем у массивных скоплений галактик.

На рис. 4 слева показана оценка показателя
надежности. Оранжевые точки— ложные скопле-
ния, синие точки— скопления галактик из выбор-
ки обзора Планка, красные точки— скопления из
обзора Планка, для которых (zphot − zspec)/(1 +

+ zspec) > 5σ, где zphot — предварительные оцен-
ки красных смещений скоплений галактик. Видно,
что оценка надежности массивных скоплений зна-
чительно превышает оценку надежности ложных
скоплений. Справа синей линией показана доля
скоплений галактик из обзора Планка ниже опре-
деленного порога надежности, оранжевой линией
показана доля ложных скоплений выше опреде-
ленного порога надежности. Видно, что некоторые
скопления галактик из выборки обзора Планка
имеют низкий показатель надежности.

В основном низкий показатель надежности свя-
зан с вкладом в рентгеновский поток активных

ядер галактик или проецируемых скоплений галак-
тик, расположенных на небольших угловых рас-
стояних от центров протяженных рентгеновских
источников. Это, как правило, приводит к за-
вышенной оценке масс скоплений, поэтому ИК-
светимость скоплений будет иметь значения, ни-
же характерных значений для скоплений галак-
тик схожей массы. В таких случаях пики ИК-
светимостей в направлении на рентгеновские ис-
точники могут принимать значения, характерные
для массивных скоплений галактик. Поэтому в
таких случаях можно говорить о возможном вкладе
других рентгеновских источников.

Другая причина заключается в отсутствии фо-
тометрических красных смещений некоторых cD-
галактик скоплений в каталоге Ц22. Вероятно, это
связано с критериями отбора галактик из обзора
DESI LIS в Ц22. Число скоплений галактик из
обзора Планка, у которых отсутствует фотомет-
рическое красное смещение cD-галактик в Ц22,
насчитывает несколько штук. Большинство таких
скоплений из них имеют низкую надежность. cD-
галактики дают большой вклад в ИК-светимость
скоплений и ИК-распределений в направлении
на центр скоплений, поэтому отсутствие фотомет-
рических красных смещений cD-галактик может
уменьшить показатель надежности скоплений га-
лактик.

Установка порогового значения надежности
позволит найти подобные объекты. Если уста-
новить порогое значение на уровне 0.8, то 5.4%
скоплений галактик из выборки обзора Планка
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Рис. 5. Скопление галактик PSZ2G107.67−39.78. Слева: результат отбора галактик на первом этапе для поля скопле-
ния, изображениеDESI LIS в фильтре r, центр изображения соответствует центру рентгеновского источника еРОЗИТА.
Синими окружностями показаны отобранные на первом этапе галактики. Красными окружностями обозначены круги
радиусом 800 кпк на разных красных смещениях. Справа: распределение ИК-светимости в цилиндре в зависимости от
красного смещения. Вертикальной линией обозначено спектроскопическое красное смещение скопления.

будут иметь показатель надежности ниже этого
значения. При уменьшении порогового значения
до 0.5 доля скоплений галактик из выборки обзора
Планка ниже порогового значения уменьшится до
1.7%. Доля ложных скоплений выше пороговых
значений 0.8 и 0.5 будет составлять 4.6 и 19.8%
соответственно.

В обзоре всего неба СРГ/еРОЗИТА скопления
галактик достаточно надежно определяются как
протяженные рентгеновские источники. Например,
в случае, если 10% протяженных рентгеновских ис-
точников обзора СРГ/еРОЗИТА являются лож-
ными, для пороговых значений показателя надеж-
ности 0.8 и 0.5 количество ложных протяжен-
ных рентгеновских источников, неправильно отож-
дествленных в оптическом диапазоне в качестве
настоящих скоплений галактик, будет составлять
0.5 и 2% всей выборки соответственно. Видно, что,
повышая порог надежности, уменьшается количе-
ство объектов, ложным образом отождествленных
как скопления галактик. При этом уменьшится
количество отождествленных скоплений галактик,
значительную часть которых до определенного зна-
чения показателя надежности будут составлять
скопления галактик с проекциями.

РЕЗУЛЬТАТЫ

Пример работы процедуры

Пример отождествления скопления галактик по
пикам ИК-светимостей показан на рис. 5. На ри-
сунке слева изображено поле скопления галактик
PSZ2G107.67−39.78 из второго каталога Планка
в фильтре r из обзораDESI LIS. Радиус ядра рент-
геновского источника в данном случае составляет
31.7′′. Синими окружностями показаны 156 га-
лактик, отобранных процедурой на этапе поиска
и отождествления скопления галактик. Красными
окружностями обозначено расстояние 800 кпк до
направления на центр рентгеновского источника на
разных красных смещениях. Распределение ИК-
светимости от красного смещения приведено на
рисунке справа, на нем виден только один пик.
Предварительная оценка красного смещения z =
= 0.418.

Координаты центра рентгеновского источника:
00 01 11.3 +21 32 14. Для 13 галактик этого
скопления в радиусе 4′ от центра источника доступ-
ны измерения красных смещений из Слоановского
обзора, выпуск 13 (Сообщество СДСС, 2016).
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Рис. 6. Скопление PSZ2G069.47 − 29.06. Слева: сглаженное с β-моделью радиусом 24′′ изображениеWISE в полосе
3.4 мкм из работы Зазнобина и др. (2019). Красным кругом обозначен отождествляемый со скоплением источник
еРОЗИТА радиусом 158′′. Справа: распределениеИК-светимости галактик в центральной области скопления.

На этапе определения красного смещения скоп-
ления галактик PSZ2G107.67−39.78 было отобра-
но 70 галактик, по которым оценивалось красное
смещение скопления. Полученная оценка zmean =
= 0.4183 отлично согласуется с предварительной
оценкой красного смещения z = 0.418. Показатель
надежности— 0.998. Спектроскопическое красное
смещение этого скопления галактик определено
как среднее значение спектроскопических изме-
рений красных смещений 13 галактик скопле-
ния и равно zspec = 0.4113 ± 0.0025. Ошибка при
этом составляет 0.5%: (zphot − zspec)/(1 + zspec) =
= 0.0049.

Пример проекции крупномасштабных структур

Пример выше показывает работу процедуры
при отсутствии в поле рентгеновского источника
проекций крупномасштабных структур, таких как
волокна, скопления и группы галактик. В подав-
ляющем большинстве скоплений галактик проек-
ции крупномасштабных структур не наблюдаются.
Однако в случаях проекций групп и скоплений
галактик на различных красных смещениях, распо-
ложенных на небольшом угловом расстоянии друг
от друга, рентгеновское излучение может склады-
ваться в один рентгеновский источник большого
углового размера, о чем говорилось ранее. Приве-
дем пример работы алгоритма в случае проекции
двух скоплений галактик на различных красных

смещениях, отождествляемых с источником рент-
геновского излучения большого углового размера.

В поле скопления галактик PSZ2G069.47 −
− 29.06 из второго каталога Планка наблюдается
проекция двух скоплений на красных смещениях
z = 0.1908 (Зазнобин и др., 2020; Стреблянска и
др., 2018) и z = 0.3920 (Зазнобин и др., 2019). В ра-
боте Зазнобина и др. (2019) указано, что скопление
на z = 0.3920 расположено ближе к источнику
сигнала Сюняева–Зельдовича и более яркое в ИК-
диапазоне, поэтому источник PSZ2G069.47−29.06
отождествили со скоплением на красном смещении
z = 0.3920.

Источник PSZ2G069.47−29.06 в рентгенов-
ском диапазоне имеет большой радиус порядка
158′′. На рис. 6 слева показано сглаженное изоб-
ражение поля скопления в полосе 3.4 мкм, как на
рис. 4 в работе Зазнобина и др. (2019), где красной
окружностью показан рентгеновский источник, уг-
ловой размер которого составляет 158′′. Видно, что
в этом случае потоки от скоплений галактик скла-
дываются, что может увеличивать угловой размер
рентгеновского источника и его поток. На рис. 6
справа приведено распределение ИК-светимости,
где видны два пика. Красными точками показаны
пики с предварительными оценками красных сме-
щений z = 0.189 и z = 0.405. Процедура позволяет
оценить красное смещение этого скопления галак-
тик zphot = 0.1893, что очень точно согласуется со
спектроскопическими измерениями zspec = 0.1908
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Рис. 7. Фотометрические красные смещения скоплений галактик. Слева: сравнение zphot со спектроскопическими изме-
рениями zspec. Красными звездочками обозначены скопления галактик с возможными проекциями, зеленым обозначена
область 4σ. Справа: гистограмма распределения числа скоплений галактик от (zphot − zspec)(1 + zspec), красной линией
показана аппроксимация распределения гауссианой.

одного из скоплений галактик проекции. Показа-
тель надежности при этом равен 0.918.

Фотометрические оценки скоплений галактик

Фотометрические красные смещения для вы-
борки из 634 скоплений галактик из обзора
СРГ/еРОЗИТА на 0.1 < zspec < 0.6 показаны

Таблица 2.Полученные результаты

z1spec N2
cl δz30 σ4 >5σ5

0.1–0.2 159 0.0028 0.0038 3 (1.9%)

0.2–0.3 158 0.0009 0.0047 2 (1.3%)

0.3–0.4 162 –0.0012 0.0091 2 (1.2%)

0.4–0.5 94 –0.0032 0.0058 1 (1.1%)

0.5–0.6 61 0.0000 0.0044 0 (0%)

0.1–0.6 634 0.0000 0.0051 8 (1.3%)
1 Диапазон спектроскопическихкрасных смещений скоплений
галактик.
2 Число скоплений галактик.
3 Значение σ аппроксимации гауссианой распределения
(zphot − zspec)/(1 + zspec).
4 Значение центроида гауссианы.
5 Количество несоответствий фотометрических красных сме-
щений скоплений галактик их спектроскопическим измерени-
ям на уровне 5σ, возникающих из-за возможных проекций.

на рис. 7. Слева приведено сравнение фотомет-
рических красных смещений zphot, полученных
нашим алгоритмом, с их спектроскопическими
измерениями zspec. Зеленым цветом обозначена
область, где (zphot − zspec)/(1 + zspec) < 4σ. Крас-
ными звездочками показаны восемь скоплений,
у которых наблюдаются большие отклонения
фотометрических красных смещений относительно
спектроскопических измерений из-за наличия про-
екций. В полях этих скоплений галактик выделить
главное скопление может быть затруднительно,
поэтому возникают различия в отождествлениях.

Справа на рис. 7 приведена гистограмма рас-
пределения числа скоплений галактик от (zphot −
− zspec)/(1 + zspec), ширина столбца 0.002, красной
линией показана аппроксимация распределения
гауссианой. В табл. 2 приведены параметры этого
распределения как для всего исследуемого диапа-
зона красных смещений 0.1 < zspec < 0.6, так и для
узких диапазонов. Приведены значения количества
скоплений, смещения центроида распределения от-
носительно zphot = zspec, стандартное отклонение.
В последнем столбце показано количество скопле-
ний галактик с большими отклонениями фотомет-
рических красных смещений относительно измере-
ний спектроскопических красных смещений из ка-
талога, превышающими 5σ, которые объясняются
проекциями скоплений галактик.

Достигнутая точность фотометрических крас-
ных смещений скоплений галактик превышает точ-
ность фотометрических красных смещений галак-
тик каталога Ц22 на исследуемом диапазоне крас-
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ных смещений примерно в 3 раза. При этом коли-
чество несоответствий фотометрических красных
смещений скоплений галактик их спектроскопиче-
ским измерениям на уровне 5σ, возникающих из-
за возможных проекций, составляет около 1.3% на
всем исследуемом диапазоне красных смещений.

ВЫВОДЫ

В настоящей работе описана простая процедура
оптического отождествления и определения фото-
метрических красных смещений скоплений галак-
тик из обзора СРГ/еРОЗИТА в диапазоне крас-
ных смещений 0.1 < zspec < 0.6 по данным о фото-
метрических красных смещений галактик из обзора
DESI LIS с использованием дополнительных дан-
ных принудительной фотометрииWISE. Достигну-
та точность определения фотометрических крас-
ных смещений скоплений галактик 0.5%. Коли-
чество несоответствий фотометрических красных
смещений скоплений галактик их спектроскопиче-
ским измерениям на уровне 5σ составляет 1.3%.
Большинство этих несоответствий возникает из-за
возможных проекций крупномасштабных структур
в полях рентгеновских источников.

Измерена ИК-светимость скоплений галактик.
Показано, что точность оценки массы M500 скоп-
лений галактик от их ИК-светимости σlgM500 =
= 0.107 сравнима с точностью определения массы
M500 скоплений галактик по данным их рентге-
новской светимости. Получена оценка надежности
оптического отождествления скоплений галактик.

Достигнутая точность определения фотомет-
рических красных смещений скоплений галактик
0.5% является высокой по сравнению с точностью
оценки красных смещений по цвету красной после-
довательности, например, алгоритма redMaPPer,
точность которого на z ≈ 0.5 составляет (zphot −
− zspec)/(1 + zspec) = 0.02. В недавней работе
Эрнандес-Ланг и др. (2022) достигнута точность
0.47%, полученная для выборки массивных скоп-
лений галактик из обзора Планка с использова-
нием данных обзора всего неба СРГ/еРОЗИТА и
обзораDES. Достигнутая в работе Эрнандес-Ланг
и др. (2022) точность фотометрических красных
смещений скоплений сравнима с точностью, полу-
ченной в нашей работе.

Отметим, что характеристики фотометрических
красных смещений, полученных в нашей работе,
относятся к наиболее массивным скоплениям га-
лактик. Для менее массивных надежность оптиче-
ского отождествления должна быть хуже. В бу-
дущем планируется усовершенствовать процедуру
для отождествления и оценки красных смещений
менее массивных скоплений галактик. Для этой це-
ли хорошо подойдет выборка скоплений галактик

обзора 400 кв. градусов космической рентгенов-
ской обсерватории ROSAT (Буренин и др., 2007).

Результаты нашей работы основаны на дан-
ных фотометрических красных смещений галактик
обзора DESI LIS из работы Цзоу и др. (2022),
полученных с применением методов машинного
обучения. Планируется, что в будущем наша на-
учная группа получит фотометрические красные
смещения галактик на основе фотометрических
данных обзоров Pan-STARRS1, DESI LIS, WISE,
с использованием методов машинного обучения.
Предполагается, что использование большего чис-
ла больших обзоров неба в оптических и ИК-
диапазонах позволит улучшить точность определе-
ния фотометрических красных смещений галактик,
что, в свою очередь, позволит улучшить точность
фотометрических красных смещений скоплений га-
лактик.

Работа выполнена при поддержке гранта РНФ
21-12-00210. В настоящем исследовании исполь-
зованы данные наблюдений телескопа еРОЗИТА
на борту обсерватории СРГ. Обсерватория СРГ
изготовлена Роскосмосом в интересах Российской
академии наук в лице Института космических ис-
следований в рамках Российской федеральной на-
учной программы с участием Германского центра
авиации и космонавтики (DLR). Космический ап-
парат СРГ спроектирован, изготовлен, запущен и
управляется НПО им. Лавочкина и его субпод-
рядчиками. Прием научных данных осуществляет-
ся комплексом антенн дальней космической связи
в Медвежьих озерах, Уссурийске и Байконуре и
финансируется Роскосмосом. Рентгеновский те-
лескоп еРОЗИТА изготовлен консорциумом гер-
манских институтов во главе с Институтом вне-
земной астрофизики Общества им. Макса Планка
при поддержкеDLR. Использованные в настоящей
работе данные телескопа еРОЗИТА обработаны с
помощью программного обеспечения eSASS, раз-
работанного германским консорциумом еРОЗИ-
ТА, и программного обеспечения для обработки и
анализа данных, разработанного российским кон-
сорциумом телескопа еРОЗИТА.
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При попадании луча света в среду с доминированием рассеяния излучение изотропизуется, часть
излучения уходит в обратном направлении, что приводит к немонотонности профиля плотности энергии
излучения внутри такой среды. Возникает локальный максимум, в котором значение плотности энергии
при альбедо рассеяния около единицы в разы больше, чем без рассеяния при той же экстинкции.
В работе такой эффект исследуется численно в одномерной и двумерной постановках. При этом
демонстрируется, что в среде возникает локальный максимум плотности энергии излучения, значение
которого зависит от оптической толщи области. Такой эффект может проявляться, например, при
попадании излучения гамма-всплеска в нагретые области межзвездной среды. Присутствие же
рассеяния в области генерации излучения гамма-всплеска, вблизи фронта сильных ударных волн,
сказывается на диаграмме направленности излучения. Структура таких ударных волн примечательна
наличием хвоста предпрогрева перед фронтом. Сильное рассеяние в этой области приводит к
уходу значительной доли излучения вбок и назад в системе отсчета ударной волны, что после
релятивистского преобразования в лабораторную систему формирует дополнительные хвосты в
угловом распределении излучения гамма-всплеска. Указанный эффект также численно исследуется
в работе в трехмерной постановке.

Ключевые слова: гамма-всплески, перенос излучения.
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ВВЕДЕНИЕ

Задача о луче прожектора в рассеивающей сре-
де (в английской литературе— searchlight effect)
известна из классических работ (Чандрасекар,
1958; Рыбицкий, 1971; см. также обзор Уильямс,
2007). Аналогичная проблема возникает и при
рассмотрении переноса нейтронов (см., например,
работы Ганаполь и др., 1994; Ганаполь, Конрайх,
1995, в которых приводятся ссылки и излагаются
полуаналитические подходы).

В астрофизике примером луча света может
служить излучение быстродвижущегося объекта.
Релятивистский эффект прожектора заключается
в том, что за счет аберрации даже изотропно из-
лучающий в собственной системе отсчета объект
неподвижным наблюдателем будет наблюдаться
как узконаправленный световой поток (Рыбицкий,
Лайтман, 1985; Постнов, Шакура, 1987; Бочкарев,

*Электронный адрес: urvachevyegor@gmail.com

1987; Краус, 2000). Узконаправленным может яв-
ляться и излучение гамма-всплесков.

В настоящей работе мы рассмотрим некоторые
проявления эффекта рассеяния при распростране-
нии направленного излучения по сильно рассеива-
ющей области. Такая ситуация может возникнуть,
например, когда излучение гамма-всплеска попа-
дает в нагретую (и соответственно рассеивающую)
область межзвездной среды (Прохаска и др., 2007).
Пока мы будем рассматривать только спектраль-
но мягкие гамма-всплески с максимальной спек-
тральной (по νFν) энергией Ep до ∼500 кэВ. Для
фотонов таких энергий можно ограничиться учетом
лишь томсоновского изотропного рассеяния. Стоит
отметить, что схожей интересной задачей являются
вопросы прохождения космических лучей по меж-
звездной среде (Абдо и др., 2009; Портер и др.,
2017; Тибальдо и др., 2021; Вайдмарк и др., 2023).

Интересным примером мягкого гамма-всплеска
является событие GRB170817A, для которого
Ep = 185 ± 62 кэВ (Гольдштейн и др., 2017).
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Еще в первых статьях об открытии этого гамма-
всплеска через 1.7 секунды после конца регистра-
ции гравитационных волн от GW170817— сли-
вающихся нейтронных звезд (Эббот и др., 2017),
обсуждалось, что наблюдаемая эквивалентная
изотропная энергия GRB170817A Eiso = (4± 1)×
× 1046 эрг (Лэмб, Кобаяши, 2018) на 4 порядка
меньше типичной Eiso ∼ 1050 эрг для коротких
гамма-всплесков, характерный разброс которой
составляет ∼1049–1052 эрг (Позаненко и др.,
2019; Минаев, Позаненко, 2020). Для объяснения
этого факта обсуждается набор моделей. Среди
моделей с присутствием ультрарелятивистского
джета можно выделить две, когда поток по на-
правлению нормали к фронту в джете практически
однороден по углу и имеет довольно резкие границы
(в английской литературе— uniform top-hat) и
с неоднородно спадающим потоком по углу—
структурированный джет (structured jet). Также
рассматриваются сценарии с формированием
“кокона” вокруг джета в процессе его торможения,
который и дает излучение: однородный джет с
коконом (uniform jet with cocoon) и модели типа
затопленной струи (chocked jet with cocoon). Такой
кокон распространяется в широком телесном угле
относительно исходного направления и возможен
для джета без ультрарелятивистских скоростей.
Подробнее эти модели рассматривались в работе
(Кэслиуол и др., 2017) и последующих. Основным
выводом этих работ является то, что наблюдение
релятивистского джета типа “top-hat” вдоль его
оси исключено, внеосевое наблюдение такого
джета также маловероятно, а вот модели с коконом
представляют наибольший интерес. Эти модели
развиваются до сих пор (см., например, обзор
Салафия, Гирланда, 2022). Отметим, что анализ
(Кэслиуол и др., 2017) опирался на чисто гидроди-
намические расчеты джетов (Брумберг и др., 2011;
Гэррисон и др., 2018) и не включал согласованных
радиационно-гидродинамических расчетов.

Механизм, производящий гамма-излучение, до
сих пор активно обсуждается (см. обзор Бозняк и
др., 2022). Тем не менее для производства гамма-
излучения в том или ином виде должны присут-
ствовать сильные ударные волны. Перед фронтом
такой ударной волны должна присутствовать зо-
на предпрогрева (Толстов и др., 2015), в которой
будут доминировать процессы электронного рассе-
яния. Таким образом, рассеяние важно учитывать
и при рассмотрении задачи генерации излучения
гамма-всплеска. В настоящей работе мы также
рассматриваем эффекты рассеяния в среде перед
джетом, которые приводят к усилению бокового
ухода излучения. Этот механизм, в частности, мо-
жет объяснять возникновение структурированного
джета. Для демонстрации этого эффекта будем

рассматривать модельную задачу о распростране-
нии по рассеивающей среде излучения пластины,
играющей роль фронта ударной волны. В такой
модели входящая интенсивность излучения через
границу области предполагается изотропной, что
качественно отличает ситуацию от случая рассея-
ния узконаправленного луча света. Такое различие
приведет и к отличающемуся влиянию рассеяния
на картину поля излучения в задаче о генерации
излучения гамма-всплеска.

РАСПРОСТРАНЕНИЕ ЛУЧА СВЕТА
В РАССЕИВАЮЩИХ СРЕДАХ

Начнем с модельной задачи о попадании уз-
конаправленного потока излучения в сильно рас-
сеивающую среду. Будем изучать только перенос
излучения без учета гидродинамики.
Для начала рассмотрим простую одномерную

ситуацию, когда все величины зависят только от
координаты вдоль оси X — геометрия плоской
пластины (в английской литературе— slab). В ана-
логичном приближении в работе (Урвачев и др.,
2021) исследовалась задача о попадании светового
луча в рассеивающую среду при разных альбедо
ω (где ω — отношение коэффициента рассеяния к
полному коэффициенту непрозрачности). При этом
было явно показано, что если альбедо близко к
единице, то плотность энергии излучения сначала
увеличивается с пройденным расстоянием по
среде, а только лишь потом начинает уменьшаться.
Таким образом, пространственный профиль имеет
локальный максимум, в котором значение плот-
ности энергии в разы больше, чем без рассеяния
при той же экстинкции. Такое поведение будем
называть “уярчением луча”. Аналогичный эффект
наблюдается и при рассмотрении классической за-
дачи Чандрасекара (Чандрасекар, 1958) в работах
(Варса, 2002; Хейс, Норман, 2003).
Важно отметить, что в работе Урвачева и др.

(2021) полная оптическая толща области остава-
лась постоянной, менялось лишь альбедо рассея-
ния. В настоящей работе рассмотрим постановку
для исследования влияния величины коэффициен-
та рассеяния на эффект уярчения луча. В одно-
мерной области [0, x0] на левой границе задается
входящая (μ ≥ 0) интенсивность излучения I(μ) =
= I0δ(μ), где δ — дельта-функция Дирака, а μ =
= cos θ, где θ — угол между направлением рас-
пространения излучения и нормалью к границе.
Такие условия соответствуют входящему потоку
излученияF0 = cU0, где c — скорость света, аU0 =
= I0/c — плотность энергии излучения. Как раз-
мер области x0, так и U0 могут быть выбраны про-
извольными— их абсолютные значения не важ-
ны для демонстрации эффекта. Пусть фиксиро-
ванная длина свободного пробега по поглощению
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Рис. 1. Относительная плотность энергии излучения в стационарном решении одномерной задачи о распространении
луча света в рассеивающей среде при различном отношении коэффициента рассеяния к коэффициенту поглощения α.
Результаты расчета кодом SHDOM изображены сплошными линиями, а результатыМонте-Карло расчета— маркерами.
Расположение профилей сверху вниз соответствует значениям α = 104, 103, 102, 10−1.

равна labs = 102x0, т.е. среда на рассматривае-
мом масштабе слабо поглощающая. Длина пробега
по рассеянию— lscat = labs/α, где коэффициент α
(равный, в свою очередь, отношению коэффици-
ентов рассеяния и поглощения) может принимать
различные значения. Предполагаем, что рассеяние
изотропное, близкое к томсоновскому, что верно
для рассматриваемых нами фотонов с энергиями
до ∼500 кэВ. Таким образом, общая оптическая
толща области будет равняться τ = 10−2 (α+ 1), а
альбедо— ω = α/ (α+ 1).
В качестве первого приближения предположим,

что характерное время установления структуры
поля излучения меньше, чем время длительности
импульса гамма-излучения. Кроме этого, если не
принимать во внимание быстрые переходные про-
цессы, то качественные выводы можно сделать на
основе стационарного решения рассматриваемой
задачи. Найдем его с помощью модифицирован-
ной и протестированной версии (Томинага и др.,
2015; Урвачев и др., 2021) кода SHDOM (Эванс,
1998; Пинкус, Эванс, 2009), в котором реализо-
вано решение уравнения переноса излучения для
интенсивности вдоль дискретных ординат, а для
точного учета рассеяния используется разложение
по сферическим гармоникам. Для дополнительной
валидации использовались результаты расчета по
собственному одномерному Монте-Карло коду, в
котором используется алгоритм, предложенный в
работе (Уитни и др., 2013).
Плотность энергии излучения в одномерном

случае для различных значений α (отношений ко-

эффициента рассеяния к коэффициенту поглоще-
ния) изображена на рис. 1. Результаты расчетов с
помощью различных подходов очень хорошо со-
гласуются друг с другом. При α = 10−1 луч прак-
тически не испытывает взаимодействия со средой,
и плотность энергии излучения на масштабах рас-
сматриваемой области остается постоянной. При
α = 102, 103 и 104 альбедо близко к единице, и
наблюдается значительное повышение плотности
энергии у основания луча. Для случая α = 104

максимальная плотность энергии оказывается в 4
с лишним раза выше, чем для случая α = 10−1.
При этом явно образуется локальный максимум
энергии излучения— эффект “уярчения”. Следует
отметить, что результаты по обоим кодам очень
хорошо согласуются друг с другом.
Если рассматривать луч конечной ширины, то

уже невозможно пренебрегать многомерными эф-
фектами: рассеянная энергия уходит в попереч-
ном направлении от луча. Рассмотрим двумерный
аналог вышеописанной задачи. В плоской области
размером [0;x0]× [0; y0] (x0 = y0) луч будет иметь
конечную ширину и ненулевое значение входящего
потока F0 = cU0, который задается на границе x =
= 0 при y ∈ [0; 0.25x0]. Остальные параметры за-
дачи аналогичны одномерному случаю. В такой по-
становке расчеты проводились только с помощью
кода SHDOM, который является многомерным.
Плотность энергии излучения в двумерном слу-

чае для различных отношений коэффициента рас-
сеяния к коэффициенту поглощения изображена на
рис. 2. При малом рассеянии луч практически не
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Рис. 2.Относительная плотность энергии излучения в стационарном решении двумерной задачи о распространении луча
света в рассеивающей среде при различном отношении коэффициента рассеяния к коэффициенту поглощенияα. Расчеты
проведены с помощью кода SHDOM.

меняет форму и распространяется вдоль исходно-
го направления. Увеличение же рассеяния, как и
в одномерном случае, приводит к формированию
локального максимума в плотности энергии. Рас-
сеянная энергия уходит под углами к исходному
направлению. Для детального сравнения можно
рассмотреть величину плотности энергии вдоль по-
перечного направления x = 0.1x0, что показано на
рис. 3. Естественно, что при сильном рассеянии
плотность энергии излучения в области y > 0.25y0
на несколько порядков больше, чем при малом
рассеянии. Важно отметить, что ее величина ока-
зывается сравнима уже с плотностью энергии в
самом луче.
Важно отметить, что для возникновения такого

локального максимума необходим узконаправлен-
ный поток излучения, что и задавалось в рас-
смотренном случае как входящая интенсивность на
границе I(μ) = I0δ(μ). Как было отмечено выше,

такая ситуация может возникнуть, если излучение,
испущенное сильно релятивистским джетом, по пу-
ти попадет в рассеивающую область межзвездной
среды. За счет наличия небольшого (по сравнению
с рассеянием) поглощения локальный максимум в
плотности энергии излучения может оказать влия-
ние на вещество и привести к его дополнительному
нагреву. Именно поэтому при рассмотрении вопро-
сов распространения излучения гамма-всплесков
важно аккуратно учитывать эффекты рассеяния.

ЭФФЕКТЫ РАССЕЯНИЯ ПРИ ГЕНЕРАЦИИ
ИЗЛУЧЕНИЯ ГАММА-ВСПЛЕСКА

Перейдем теперь к исследованию влияния эф-
фектов рассеяния на генерацию излучения гамма-
всплесков, предполагая, что излучение объясняет-
ся наличием джета. Чтобы сделать количественные
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Рис. 3.Относительная плотность энергии излучения вдоль линии x = 0.1x0 в стационарном решении двумерной задачи о
распространении луча света в рассеивающей среде при различном отношении коэффициента рассеяния к коэффициенту
поглощения α. Расчеты проведены с помощью кода SHDOM. Расположение профилей сверху вниз соответствует
значениям α = 104, 103, 102, 10−1.

оценки эффекта рассеяния, сформулируем про-
стую модель излучения гамма-всплеска. Предста-
вим, что излучение уходит с поверхности сильной
ударной волны. Из работы (Толстов и др., 2015)
видно, что перед фронтом ударной волны имеется
предпрогретая область, т.е. повышенная концен-
трация электронов, что усиливает вклад рассеяния
в общую непрозрачность. В системе отсчета джета
излучение имеетширокую диаграмму направленно-
сти, так как источник излучения является тепло-
вым, поэтому локального максимума из-за рассе-
яния, продемонстрированного в разделе выше, не
возникает.

Будем полагать, что в системе отсчета ударной
волны излучение уходит изотропно в переднюю
полусферу, т.е. в этом случае интенсивность I(μ) =
= I0H(μ), гдеH — ступенчатая функция Хевисай-
да. Из-за релятивистского преобразования интен-
сивности I ′(μ′, ν ′) = (ν ′/ν)3I(μ, ν) (Михалас, Ми-
халас, 1984), получим для проинтегрированной по
частоте ν ′ интенсивности (величины, отмеченные
штрихом, измерены в системе координат удаленно-
го наблюдателя, а без штриха— в системе отсчета
ударной волны):

I ′(μ′) = Γ4 × (1)

×
[
1 +

μ′ − v/c

1− vμ′/c

(
1− 1

Γ2

)1/2
]4

I(μ),

где v — скорость системы отсчета, Γ = (1−
− v2/c2)−1/2 — гамма-фактор. Тогда светимость в

единице телесного угла

dL′

dμ′ = μ′
∫

dsI ′(μ′) = μ′SradI
′(μ′), (2)

где Srad — площадь излучательной поверхности (в
данном случае сильной ударной волны), I ′ — ин-
тенсивность, которая считается постоянной по по-
верхности фронта ударной волны.Итого в рассмат-
риваемой модели плоской ударной волны получим
выражение

dL′

dμ′ = μ′SradΓ
4 × (3)

×
[
1 +

μ′ − v/c

1− vμ′/c

(
1− 1

Γ2

)1/2
]4

I0.

Будем рассматривать джет с конечным углом
раствора θjet. Больше всего нас интересует сильная
угловая зависимость светимости при наблюдении
джета сбоку, поэтому рассмотрим боковой край
фронта ударной волны и, соответственно, углы вне
геометрического раствора джета, для которых μ′ =
= cos(θ′ − θjet). Светимость же при углах наблюде-
ния θ′ < θjet, которые меньше угла раствора дже-
та, будет слабо зависеть от θ′, из-за достаточно
широкого фронта ударной волны, который практи-
чески однороден. Представленные аналитические
оценки указывают на спад потока на краю джета
вне его физического угла раствора. Излучение,
которое уходит под углом π/2 к направлению рас-
пространения ударной волны в ее системе отсчета,
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Рис. 4. Относительная плотность энергии излучения в стационарном решении модельной трехмерной задачи (приведен
двумерный xz срез по плоскости y = 0) об излучении фронта ударной волны для двух случаев: среда без рассеяния и
рассеивающая среда с оптической толщей τ = 10. Расчеты проведены с помощью кода SHDOM.

в результате лоренц-преобразования будет уходить
уже под малым углом в системе наблюдателя.
В результате восстанавливается зависимость пото-
ка излучения от угла для сценария типа “top-hat”.

Теперь представим, что перед светящим фрон-
том ударной волной в его системе отсчета присут-
ствует рассеивающая среда. В этом случае анали-
тически задачу уже не решить, поэтому перейдем
к численным расчетам с помощью кода SHDOM.
Для уменьшения вычислительной стоимости будем
моделировать лишь край джета.

Рассмотрим трехмерную область размером
[0, x0]× [0, y0]× [0, z0] (x0 = y0 = z0) с симметрией
относительно плоскостей y = 0 и z = 0, которая
задается с помощью граничных условий. Длина
свободного пробега по рассеянию равна lscat =
= 0.1x0, таким образом оптическая толща обла-
сти равняется τ = 10, что соответствует случаю
сильного рассеяния. Входящая интенсивность
излучения I(μ) = I0H(μ) задается на границе x =
= 0 в области радиусом 0.25x0 c центром в начале
координат. Аналогично предыдущему разделу
рассмотрим стационарное решение уравнения
переноса излучения. Зависимость светимости от
угла найдем на этапе постобработки с помощью
численного интегрирования потоков по внешним
поверхностям расчетной области (плоскости сим-
метрии не учитываются). Для сравнения в единой
постановке проводится второй расчет без учета
рассеяния.

На рис. 4 представлены распределения отно-
сительной плотности энергии излучения, которые
показывают характер решения. Для единообразия

плотность энергии аналогично предыдущему раз-
делу нормирована на величину U0 = I0/c. В случае
присутствия рассеяния значительная часть энергии
уходит в обратном направлении, что показывает уг-
ловая зависимость dL/dμ, нормированная на L0 =
= SradI0 (см. рис. 5). Стоит отметить, что в резуль-
тате рассеяния излучение становится изотропным,
но отличается от излучения пластины (см. вы-
ше), для которой dL/dμ ∝ μI0. В частности, из-за
рассеяния имеется ненулевой поток в поперечном
направлении.
Теперь перейдем в систему отсчета удаленного

наблюдателя, в которой джет движется с гамма-
фактором Γ (рассмотрим два значения— Γ1 = 10
и Γ2 = 100). Лоренц-преобразованные по формуле
(3) светимости для этой задачи (как с рассея-
нием, так и без), нормированные на L0, показа-
ны на рис. 6. Без рассеяния излучение пластины
с каждой из сторон ограничено углом 90◦, а в
результате аберрации этот угол уменьшается до
нескольких градусов (точное значение зависит от
лоренц-фактора джета). Эффект рассеяния вместе
с релятивистским эффектом дает заметный вклад
в излучение под большими углами. Например, для
Γ = 10 светимость падает в 104 раз на больших
углах до 30◦. В контексте GRB170817A умеренный
релятивистский фактор джета и сильное рассеяние
могут объяснять значение светимости на 4 порядка
ниже значения по оси— по разным оценкам мы
видим объект под большими углами: θ = 18◦ ± 8◦

(Мандел, 2018), θ = 32+10
−13 ± 1.7◦ (Финстад и др.,

2018). В целом рассеяние можно рассматривать
как естественную причину, объясняющую угловую
структуру джетов: рассеяние превращает модель
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джета типа “top-hat” в модель “structured-jet” в
терминологии англоязычных публикаций.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В работе рассматривался эффект изотропиза-
ции излучения луча света, попадающего в силь-
но рассеивающую среду. В одномерном числен-
ном моделировании с помощью двух подходов:
методом дискретных ординат и методом Монте-
Карло показано возникновение области уярчения,

т.е. немонотонности в поведении плотности энергии
излучения. Этот результат был подтвержден и в
двумерном моделировании с помощью метода дис-
кретных ординат. Наблюдался связанный с этим
естественный результат: значительная часть энер-
гии уходит в направлениях, отличных от исходно-
го направления распространения луча. Плотность
энергии излучения вне области распространения
луча при слабом рассеянии на несколько поряд-
ков меньше, чем при доминировании рассеяния.
При сильном рассеянии такая внеосевая плотность
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энергии становится уже сравнимой с плотностью
внутри луча. Подобный эффект может быть ва-
жен при попадании излучения гамма-всплеска в
рассеивающую область межзвездной среды. Даже
при слабом поглощении такое повышение плотно-
сти энергии излучения может оказать влияние на
среду и привести, например, к ее дополнительному
нагреву. Также эффект может проявиться и при
взаимодействии космических лучей с межзвездной
средой. Для детального исследования такого сце-
нария необходим уже учет более сложных моделей
рассеяния из-за высокой энергии космических лу-
чей.
Кроме того, в работе исследовалось влияние

эффектов рассеяния на генерацию излучения
гамма-всплесков. Дополнительное рассеяние вбок
и в обратном направлении приводит к формирова-
нии хвостов в излучении релятивистского джета:
при переходе из быстро движущейся системы
отсчета в систему наблюдателя излучение, распро-
страняющееся назад и вбок, из-за аберрации дает
дополнительную светимость под большими углами
к направлению распространения джета. Таким
образом, рассеяние может быть естественной
причиной, приводящей к образованию структури-
рованного джета (structured jet). Количественно
этот эффект рассмотрен для модельной задачи
о светящейся пластине, которая играет роль
излучения фронта ударной волны. В рамках этой
постановки показано, что рассеяние приводит к
падению потока в 104 раз по сравнению с централь-
ной частью на углах порядка 30◦ для умеренно-
релятивистского джета c гамма-фактором Γ∼
∼ 10, что качественно согласуется с данными
наблюдений для гамма-всплеска GRB170817A.
Стоит отметить и альтернативные сценарии для

GRB170817A со взрывом маломассивной ней-
тронной звезды, как и предлагалось в первых ста-
тьях, предсказавших связь слияния нейтронных
звезд с гамма-всплесками, и в моделях, которых
развиваются до сих пор (Блинников и др., 1984,
1990, 2021, 2022).

Детальное исследование этого вывода требует
дальнейших радиационно-гидродинамических рас-
четов, в которых учитывается рассеяние. Подоб-
ное моделирование проводилось в работе (Ривера-
Палео, Гузман, 2018). Из нее видно, что замет-
ная доля излучения в системе отсчета наблюда-
теля идет под большим углом к оси джета. В
этой статье эффект луча в рассеивающей среде
(searchlight effect) явно не упоминается, но виден
по результатам. Следует добавить, что использо-
ванный в расчетах метод M1-приближения для
переноса излучения при определенных условиях
вносит артефакты в решения для рассеивающей
среды (Урвачев и др., 2021). Расчеты, проведенные

в настоящей работе, хоть и являются сильно упро-
щенными, подтверждают реальность эффекта, так
как используют гораздо более точный метод дис-
кретных ординат, реализованный в коде SHDOM.

Работа выполнена при поддержке гранта РНФ
№ 19-12-00229-П. Авторы благодарны аноним-
ным рецензентам за крайне важные предложения.
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Моделирование вспышки в сентябре 2012 г. сверхновой 2009ip, которая относится к типу IIn,
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внимание уделено динамике возникающего плотного тонкого слоя, который определяет светимость
объекта и применяется для метода прямого определения расстояния до сверхновой. Были проведены
двумерные спектральные радиационно-гидродинамические расчеты модели SN2009ip, подтвердившие
вывод об устойчивости этого слоя на временах применения метода.
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ВВЕДЕНИЕ

Сверхновая 2009ip обладает рядом примеча-
тельных наблюдательных свойств. Слабая вспыш-
ка 2009 г. была отнесена к классу импостеров (Ма-
за и др., 2009; Кочанек и др., 2012), т.е. произошли
выброс массы и увеличение свечения, но настоя-
щего взрыва сверхновой не было. В 2012 г. была
зафиксирована гораздо более сильная вспышка,
позволившая идентифицировать объект уже как
сверхновую типа IIn (Прието и др., 2013; Маргутти
и др., 2014). К такому классу объектов может
быть применен метод плотного слоя (Dense Shell
Method—DSM), являющийся прямым методом
определения космологических расстояний (Блин-
ников и др., 2012). Определенное с помощью ме-
тода DSM расстояние до SN2009ip оказалось в
очень хорошем согласии с расстоянием до роди-
тельской галактики (Поташов и др., 2013). При-
менение метода в базовом варианте подразумевает,
что свечение объекта определяется слоем, на ко-
тором расположена фотосфера и который является

*Электронный адрес: urvachevyegor@gmail.com

сферически-симметричным на этапе роста кривой
блеска. Такое же приближение использовалось и
при применении метода DSM к SN2009ip в работе
Поташова и др. (2013).
Радиационно-гидродинамическое моделирова-

ние SN2009ip преимущественно проводится в рам-
ках одномерных сферически-симметричных при-
ближений (Бакланов и др., 2013; Чугай, 2022).
В реальности из-за различных неустойчивостей
слой может очень сильно деформироваться (Ше-
валье, Блондин, 1995; Бадьин и др., 2016; Урвачев
и др., 2021), что невозможно самосогласованно
промоделировать в одномерных кодах. Многомер-
ное же моделирование SN2009ip ранее проводи-
лось либо вообще без учета переноса излучения
(Макдауэл и др., 2017), либо с использовани-
ем очень грубых моделей непрозрачности (Урва-
чев, Глазырин, 2022). Более сложные многомерные
расчеты проводились без привязки к конкретным
объектам (Власис и др., 2016).
Кривая блеска SN2009ip в 2012 г. имеет слож-

ное поведение во времени: на ней присутству-
ют сразу два этапа роста светимости— вспышки
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2012a (в августе) и 2012b (около 24 сентября). При
этом для SN2009ip можно выделить две группы
моделей (Чугай, 2022): с одним взрывом и с двумя.
В настоящей работе, как и в работе Баклано-
ва и др. (2013), мы сосредоточимся на вспышке
2012b, поскольку наблюдения, использовавшиеся
для метода DSM, были сделаны во время нее. При
этом мы будем предполагать, что взрыв имел место
незадолго до самой вспышки.

Для возможности учета реалистичных моде-
лей непрозрачности был доработан радиационно-
гидродинамический модуль кода FRONT. В настоя-
щей статье сверяются одномерные результаты мо-
делирования вспышки 2012b сверхновой 2009ip по
двум разным кодам FRONT и STELLA (Блинников и
др., 1998) в одинаковой постановке. В дальнейшем
эта же постановка исследуется в двумерном (RZ-
цилиндрическая геометрия с осевой симметрией)
варианте, что позволяет исследовать возможную
неустойчивость слоя.

МНОГОГРУППОВОЙ ВАРИАНТ МОДУЛЯ
РАДИАЦИОННОЙ ГИДРОДИНАМИКИ

В коде FRONT система уравнений переноса из-
лучения записана на первые два момента интен-
сивности излучения, измеренные в сопутствующей
системе отсчета, связанной со средой, с точностью
до членов O(v/c) (Вайтет и др., 2011; Скиннер и
др., 2019):

∂tUν + ∂i (Fνi + viUν) + (1)

+ Pνij∂jvi − ∂jvi∂ν (νPνij) = −cG0
ν ,

∂tFνi + ∂j
(
c2Pνij + vjFνi

)
+ (2)

+ Fνj∂ivj − ∂kvj∂ν (νQνijk) = −c2Gνi,

где vi — скорость среды, c — скорость света, Uν ,
Fνi, Pνij ,Qνijk — плотность энергии, поток, тензор
давления и тензор теплового потока излучения на
частоте ν в сопутствующей системе отсчета соот-
ветственно, а члены правой части уравнений:

G0
ν = κaν

(
Uν − Upl

ν

)
, (3)

Gνi = κtν
Fνi

c
, (4)

где κaν и κ
t
ν — коэффициент истинного поглощения

и экстинкция (часто называемая коэффициентом
поглощения), учитывающая еще и рассеяние, на
частоте ν соответственно, а

Upl
ν =

8πhν3

c3
1

ehν/kBT − 1
, (5)

где h — постоянная Планка, kB — постоянная
Больцмана, а T — температура вещества. Эта си-
стема уравнений получается напрямую из полного
уравнения переноса.

Многогрупповой подход предполагает разбие-
ние спектра излучения на конечное количество от-
носительно узких частотных диапазонов— групп.
Для получения уравнений в многогрупповом при-
ближении необходимо проинтегрировать уравне-
ния (1) и (2) по частоте от ν1 до ν2 в пределах одной
группы (а не от 0 до∞, как в случае одной группы):

∂tUgr + ∂i (Fgr,i + viUgr) + (6)

+ Pgr,ij∂jvi − ∂jvi

[
(νPνij)ν2 − (νPνij)ν1

]
=

= −cG0
gr,

∂tFgr,i + ∂j
(
c2Pgr,ij + vjFgr,i

)
+ (7)

+ Fgr,j∂ivj − ∂jvi

[
(νQνijk)ν2 − (νQνijk)ν1

]
=

= −c2Ggr,i,

G0
gr = κagr

(
Ugr − Upl

gr

)
, (8)

Ggr,i = κtgr
Fgr,i

c
, (9)

где Upl
gr =

∫ ν2
ν1

Upl
ν dν, κagr и κ

t
gr — средние по группе

коэффициенты непрозрачности, вносящие вклад в
уравнения энергии и потока соответственно (более
детальное описание будет приведено в следующем
разделе). Члены G описывают скорость передачи
энергии и импульса между веществом и излучени-
ем.
Для замыкания системы уравнений (6)–(7) вос-

пользуемся аналитическим замыканием, которое
применялось в случае одной группы по частоте из-
лучения (Левермор, 1984; Дюброка, Фюжа, 1999):

Pgr,ij = DijUgr, (10)

Dij =
1− ξ

2
δij +

3ξ − 1

2
ninj, (11)

ξ =
3 + 4f2

5 + 2
√

4− 3f2
, f =

|Fgr|
cUgr

, (12)

fi =
Fgr,i

cUgr
, ni =

Fgr,i

|Fgr|
.

Такое замыкание является хорошей интерполяцией
между двумя предельными случаями: диффузион-
ным (когда fi � 1) и направленным излучением
(fi ≈ 1). Такую модель будем называть многогруп-
повым М1-приближением.

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 49 № 8 2023



СРАВНИТЕЛЬНОЕ МОДЕЛИРОВАНИЕ ВСПЫШКИ 543

В М1-приближении также может быть анали-
тически вычислен тензор теплового потока излуче-
ния, необходимый для учета доплеровских членов
(Вайтет и др., 2011):

Qgr,ijk = HijkUgrc, (13)

Hijk = (fiδjk + fjδik + fkδij)φ1 + (14)

+ (fifjfk)φ2,

φ1 =
(f − 2 + a) (f + 2− a)

4f (a− 5)5
× (15)

×
[
12 ln

(
f − 2 + a

f + 2− a

)
×

×
(
f4 + 2af2 − 7f2 − 4a+ 8

)
+

+ 48f2 − 9af3 − 80f + 40af

]
,

φ2 =
1

f3 (a− 2)5

[
60 ln

(
f − 2 + a

f + 2− a

)
× (16)

×
(
− f6 + 15f4 − 3af4 + 15af2 −

− 42f2 − 16a+ 32
)
+

+ 54af5 − 465f5 − 674af3 +

+ 2140f3 + 1056af − 2112f

]
,

a =
√

4− 3f2. (17)

Уравнения (6) и (7) объединены с уравнениями
гидродинамики следующим образом (Скиннер и
др., 2019):

∂tρ+ ∂i (ρvi) = 0, (18)

∂t (ρvi) + ∂j (ρvivj + pδij) =
∑

groups

Ggr,i, (19)

∂t

(
ρe+ ρ

v2

2

)
+ ∂i

((
ρe+ ρ

v2

2
+ p

)
vi

)
=

(20)

=
∑

groups

[
cG0

gr + viGgr,i

]
,

где ρ, p, e — плотность, давление и удельная внут-
ренняя энергия вещества. Связь плотности и тем-
пературы с давлением и внутренней энергией за-
дается через уравнение состояния e = e (ρ, T ), p =
= p (ρ, T ).
Численная реализация многогруппового модуля

аналогична реализации одногруппового (Урвачев,
Глазырин, 2022; Урвачев и др., 2022) за исключени-
ем учета членов в левой части уравнений, содержа-
щих частоту фотонов (доплеровских членов). Для

их учета применялась схема, аналогичная исполь-
зуемой в работах (Вайтет и др., 2011; Скиннер и др.,
2019).

МОДУЛЬ РАСЧЕТА
НЕПРОЗРАЧНОСТИ СРЕДЫ

Для проведения радиационно-гидродинамичес-
ких расчетов многогрупповой модуль переноса из-
лучения кода FRONT должен быть связан с моду-
лем расчета непрозрачности. Будем считать, что в
непрозрачность вносят вклад следующие процес-
сы:

κtν = κaν + κesν = κffν + κbfν + κbbν + κesν , (21)

где обозначения соответствуют свободно-сво-
бодным (ff), свободно-связанным (bf), связанно-
связанным (bb) электронным переходам, а также
процессам электронного рассеяния (es).
Основной проблемой многогруппового подхода

является необходимость интегрирования системы
уравнений (1) и (2) по частоте. Это приводит к
появлению в правой части (8)—(9) системы урав-
нений средних коэффициентов непрозрачности κagr
и κtgr :

κagr =

ν2∫
ν1

kaνUνdν

ν2∫
ν1

Uνdν

= (22)

=

ν2∫
ν1

(
κffν + κbfν + κbbν

)
Uνdν

Ugr
=

= κffgr + κbfgr + κbbgr ,

κtgr =

ν2∫
ν1

ktνFνdν

ν2∫
ν1

Fνdν

= (23)

=

ν2∫
ν1

(
κffν + κbfν + κbbν + κesν

)
Fνdν

Fgr
=

= κffgr + κbfgr + κbbgr + κesgr.

Получается, что средние коэффициенты непро-
зрачности, необходимые для нахождения поля из-
лучения, в свою очередь, зависят от него. Задачу
усложняет еще и необходимость знать спектраль-
ную зависимость поля излучения внутри группы,
а не только распределение по группам. Вопрос
выбора корректного приближения для нахожде-
ния средних групповых коэффициентов непрозрач-
ности при моделировании сверхновых является
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крайне нетривиальным и до сих пор обсуждается
(Блинников и др., 1996; Козырева и др., 2020;
Поташов и др., 2021).
С хорошей точностью можно считать, что

коэффициент непрозрачности за счет свободно-
свободных и свободно-связанных электронных пе-
реходов меняется достаточно медленно с частотой
внутри одной группы, а коэффициент электронного
рассеяния (томпсоновского) и вовсе не зависит
от нее. Поэтому можно вычислять их значение
при характерной (центральной) частоте группы
ν0 (в случае равномерного логарифмического
распределения по границам групп ν0 =

√
ν1ν2).

Ионизационное состояние среды, необходимое
для вычисления непрозрачности, рассчитывается в
коде с помощью приближения Саха (Саха, 1921;
Зельдович, Райзер, 1966) с учетом атомных данных
(Ралченко и др., 2006). При этом знание иониза-
ционного состояния позволяет согласованно найти
давление и внутреннюю энергию среды.
Для учета свободно-свободных электронных

переходов используется формула Крамерса (Зель-
дович, Райзер, 1966) с учетом вынужденного ис-
пускания. Сечения фотоинизации рассчитываются
по гладкой полуаналитической аппроксимации
из работы Вернера и др. (1996), учитывающей
возможность отрыва электронов не только с
внешней электронной оболочки, но и с внутренних.
Такое приближение позволяет более корректно
описывать поглощение высокоэнергетичных кван-
тов.
Для учета вклада в непрозрачность связанно-

связанных электронных переходов (линий) в дви-
жущейся среде используется приближение Истма-
на и Пинто (EP) (Фрэнд, Кастор, 1983; Пинто, Ис-
тман, 2000), многократно апробированного в коде
STELLA для расчета кривых блеска сверхновых:

κEP
gr =

1

Δνgr

1

cts

∑
lines

νl (1− exp(−τs)) , (24)

где Δνgr = ν2 − ν1, νl — частота линии, ts — ха-
рактерный параметр расширения (время свобод-
ного разлета), а τs — соболевская толща в одной
линии (Соболев, 1947):

τs =
cts
νl

χl, (25)

где предполагается профиль линии в виде дельта-
функции, а χl — коэффициент поглощения в од-
ной линии, который находится по данным (Ку-
руч, 1992). Коэффициент χl имеет размерность
[с−1см−1], поскольку в общем случае экстинкция
выражается как κ =

∑
l χlφ(ν − νl), где φ(ν −

− νl) — профиль линии, имеющий нормировку∫
φ(ν − νl)dν = 1 (Поташов и др., 2021).

При расчетах сверхновых в большинстве случа-
ев можно с неплохой точностью считать, что при
t > 1 день: ts = t, где t — время с начала расчета
(как на стадии свободного разлета). Как было
показано Сорокиной и Блинниковым (2002), учет
эффекта непрозрачности при расширении в урав-
нении (8) для обмена энергией между излучением и
веществом очень нетривиален. Вместе с тем вклад
эффекта слабее, чем в уравнении (9) для потока
излучения. Именно поэтому в настоящей работе мы
пренебрегаем этим эффектом в коэффициенте κagr.

Формула (24) для учета непрозрачности при
расширении имеет физический смысл пока ν/s
больше доплеровской ширины линии Δν, где s≡
≡ κρct — параметр, введенный Карпом и др. (1977)
(κ — непрозрачность в континууме). При T ∼ 104 K
тепловые скорости ионов ∼106 см/с, а допле-
ровское уширение Δν/ν ∼ v/c∼ 10−4. Таким об-
разом, при характерной плотности выброса ρ∼
∼ 10−14 г/см3 и κ∼ 1 см2/г при t∼ 100 дней имеем
s≡ κρct ∼ 104. Итак, формулу (24) можно приме-
нять при t < 100 дней. Поэтому выберем значение
ts = 100 дней в формуле (24) для учета доплеров-
ского уширения линий (κ100gr ) в коэффициенте κ

a
gr в

уравнении (8).

Вышеописанные приближения для вычисления
непрозрачности при моделировании кривых блеска
сверхновых предлагаются в работе Блинникова и
др. (1998). Важно отметить, что вопрос корректно-
го учета непрозрачности при расширении в уравне-
ниях переноса излучения является дискуссионным
(см. работу Сорокиной, Блинникова, 2002, и пре-
принтыПоташова и др., 2021, и Поташова,Юдина,
2022). В настоящей работе при сравнении двух
кодов было принято решение использовать одина-
ковые приближения для расчета непрозрачности.

Таким образом, средние групповые коэффици-
енты поглощения и полной непрозрачности в мно-
гогрупповых расчетах кодом FRONT равны

κagr = κffgr + κbfgr + κ100gr , (26)

κtgr = κffgr + κbfgr + κEP
gr + κesgr. (27)

Для проверки корректности реализации моду-
ля расчета оптических свойств плазмы проведем
сравнительный расчет полной непрозрачности сре-
ды с химическим составом, близким к солнечному
(для модели сверхновой SN2009ip), с помощью
кодов FRONT и STELLA. Результаты расчетов при
параметрах, соответствующих области звездного
ветра, изображены на рис. 1, параметр расширения
при этом выбран равным ts = 10 дням. Полное сов-
падение c результатами, полученными с помощью
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Рис. 1. Полный спектральный коэффициент непрозрачности, рассчитанный для среды с химическим составом, близким
к солнечному, с помощью модулей непрозрачности кода FRONT (красный цвет) и STELLA (синий цвет).

многократно протестированного кода STELLA, ука-
зывает на правильную реализацию модуля кода
FRONT.
Особенности технической реализации кода

FRONT позволяют проводить расчеты непро-
зрачности и уравнения состояния “на лету”, т.е.
прямо во время радиационно-гидродинамического
расчета в каждой ячейке счетной области. Однако
это серьезно замедляет расчеты, особенно мно-
гомерные. Так как в рассматриваемой постановке
из работы Бакланова и др. (2013) химический
состав среды одинаков во всей области, то данные
по непрозрачности и уравнению состояния могут
быть заранее насчитаны для широкого диапазона
параметров среды и уже использоваться в виде ин-
терполяционных таблиц, что значительно ускоряет
радиационно-гидродинамические расчеты.

МНОГОГРУППОВЫЕ РАСЧЕТЫ
СВЕРХНОВОЙ SN2009ip

Модель, описанная в работе Бакланова и др.
(2013), на качественном уровне описывает кривую
блеска SN2009ip в районе вспышки 2012b. В на-
стоящей работе модель была значительно улуч-
шена для большего соответствия с данными на-
блюдений. В качестве предсверхновой была взята

стационарная структура с политропным строени-
ем с n = 2, обладающая массой M� и радиусом
700R�, где M� и R� — масса и радиус Солн-
ца соответственно. Эта структура была окружена
областью “ветра”, массой 0.35M� и степенным
законом плотности ρ∼ r−3 при 700R� < r < 3×
× 105R�. Такой закон для распределения плот-
ности соответствует нестационарному ветру. На
нестационарность ветра указывают и данные на-
блюдений: в августе была зафиксирована вспыш-
ка с выбросом оболочки со скоростью 13 000–
14 000 км/c (Пасторелло и др., 2013; Чугай, 2022).
Предполагается, что тепловой взрыв с энергией 3×
× 1051 эрг (3 фое) имел место в районе 12 сентября
2012 г., что согласуется с данными Маргутти и др.
(2014).

Моделирование начнем со сферически-симмет-
ричного приближения, которое позволит сравнить
оба кода. На этом этапе отдаем предпочтение коду
STELLA, который гораздо более протестирован на
моделировании сверхновых (Блинников и др., 1998,
2006), чем FRONT. Также ниже будет представлено
сравнение с наблюдаемыми данными. Начальная
стадия до ti ≈ 7 дней рассчитывается только с
помощью кода STELLA (этот момент соответствует
моменту −1 день в системе времени наблюдате-
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Рис. 2. Профили плотности и скорости для модели сверхновой SN2009ip, рассчитанные с помощью кода STELLA
(штриховые линии) и одномерного запуска кода FRONT (сплошные линии) на различные моменты времени.

ля tobs = t−R/c, где R — радиус внешнего края
модели). Времена t > ti рассчитываются по обоим
кодам: в качестве начальных условий для FRONT
в t = ti используются данные из STELLA. Начиная
с этого момента, времени уже хорошо работает
приближение Истмана–Пинто для расчета непро-
зрачности. В коде STELLA использовалось 180
лагранжевых зон по пространству и 100 групп
по частоте, в коде FRONT — Nr = 2048 ячеек по
пространству иNν = 64 группы по частоте.

Сравнение профилей плотности и скорости, по-
лученных в расчетах кодами FRONT и STELLA,
изображены на рис. 2. В целом наблюдается хо-
рошее согласие в результатах. Стоит отметить,
что STELLA — лагранжев код и сетка движется,
тогда как FRONT сеткой покрывает всю область.
Основной физический эффект— возникновение за
счет сильного охлаждения плотного тонкого слоя
со скачком плотности, превышающим предельное
сжатие (γ + 1)/(γ − 1) на фронте сильной адиа-
батической ударной волны, наблюдается в обоих
вариантах, его динамика совпадает.

На начальные моменты времени слой лучше
детализирован в коде STELLA за счет лагранжевой
схемы, но затем он сильнее размывается, чем в коде
FRONT, за счет присутствия искусственной вязко-
сти. Размытие в коде STELLA зависит, в том числе,
от параметра Bq, который введен специально для

воспроизведения эффектов многомерных неустой-
чивостей (уширение слоя) в одномерных расчетах
(Блинников и др., 1998; Мория и др., 2013). Для
данного расчета использовалось значение пара-
метра Bq = 0.2, в то время как стандартное значе-
ние Bq = 1. Чем значение параметра Bq выше, тем
сильнее размытие плотного слоя в коде STELLA.
В коде FRONT такой параметр не требуется, так как
он позволяет провести многомерные расчеты и на-
прямую учесть возможные неустойчивости. Важно
отметить, что общая динамика движения плотного
слоя не зависит от эффективного размытия.
Корректность используемой модели проверя-

ется путем сравнения с наблюдаемыми данны-
ми в работе Маргутти и др. (2014) (см. рис. 3,
где представлены кривые блеска). Согласующиеся
друг с другом расчеты кодами STELLA и FRONT
показывают довольно быстрый (за время порядка
10 дней) рост болометрической светимости до зна-
чения, превышающего 1044 эрг/с. При этом значе-
ния болометрической светимости из работы Мар-
гутти и др. (2014) оказываются на порядок меньше.
На самом деле, такое различие не указывает на
некорректность используемой модели. Рассмат-
риваемая модель основана на ударно-волновом
механизме генерации светимости, поэтому доми-
нирующий вклад в полный поток будет вносить
диапазон экстремального ультрафиолета, который
не наблюдается и не учитывается в чернотельных
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Рис. 3. Кривые блеска (болометрические— bol, и в диапазоне UBVRI— ubvri) для модели сверхновой SN2009ip,
рассчитанные с помощью кода STELLA (черные линии) и одномерного запуска кода FRONT (красные линии). Наблю-
дательные болометрические данные из работы Маргутти и др. (2014) изображены синими маркерами.

фитах в работе Маргутти и др. (2014). Полученный
же кодом STELLA поток в диапазоне UBVRI, явля-
ющийся по своей сути наблюдаемой болометрикой,
находится в хорошем согласии с данными из рабо-
ты Маргутти и др. (2014). Согласие между резуль-
татами, полученными с помощью кодов STELLA
и FRONT для светимости в диапазоне UBVRI до
20-го дня, указывают на корректность реализации
многогруппового модуля кода FRONT.

Поведение хвоста кривой блеска в расчетах
кодом STELLA сильно зависит от параметра Bq

(см. рис. 4). Использование Bq = 0.3 приводит к
очень хорошему совпадению светимости в диапа-
зоне UBVRI между кодами уже до 50-го дня. В это
же время наилучшее совпадение с наблюдаемыми
данными получается при Bq = 0.2. Дальнейшее же
уменьшение параметра до Bq = 0.1 приводит к
увеличению полной болометрической светимости в
коде STELLA на хвосте кривой блеска (Мория и др.,
2018) и большему согласию с кодом FRONT, так
как уменьшается размытие плотного слоя. Можно
заметить, что на интересующий нас период времени
до 20-го дня, когда и применяется метод DSM,
кривые светимости слабо зависят от параметраBq.

Стоит отметить, что выбор корректного зна-
чения параметра Bq в коде STELLA для модели-
рования хвостов кривых блеска является крайне

нетривиальной задачей: в общем случае этот пара-
метр может иметь пространственную и временную
зависимости. Для проведения более согласованных
расчетов кодом STELLA параметр Bq необходимо
калибровать по результатам многомерных расче-
тов, в том числе, с помощью кода FRONT. Этот
вопрос заслуживает отдельного большого иссле-
дования.
Расчеты с пространственным разрешением

Nr = 2048 и числом групп по частоте Nν = 64
требуют больших вычислительных ресурсов даже
в одномерных постановках, не говоря уже про
многомерные. Тем не менее для исследования
поведения общих интегральных характеристик, на-
пример, законов движения плотного тонкого слоя,
можно проводить расчеты и с менее подробным
разрешением. Было проведено сравнение двух
одномерных расчетов кодом FRONT с Nr = 2048,
Nν = 64 и Nr = 2048, Nν = 16 (см. рис. 5). При
меньшем спектральном разрешении в расчетах
кодом FRONT наблюдается небольшое различие
в профилях скорости в области перед плотным
слоем, связанное с более грубым описанием
воздействия излучения на вещество при мень-
шем числе групп. Тем не менее общая динамика
движения слоя сохраняется, что обосновывает
возможность проведения многомерных расчетов с
меньшим разрешением.
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Рис. 4. Кривые блеска (болометрические— сплошные линии, в диапазонеUBVRI—штриховые) для модели сверхновой
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Рис. 6. Профили плотности на два различных момента времени в двумерном расчете кодом FRONT модели сверхновой
SN2009ip.
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Рис. 7. Профили плотности для модели сверхновой SN2009ip, рассчитанные с помощью кода FRONT в одномерной
(сплошные линии) и двумерной (точки, усреднение вдоль кривых r2 + z2) постановках. Расположение профилей слева
направо соответствует моментам времени t = 25, 50.1 дней.

Перейдем к многомерным расчетам. Они также
стартуют с момента t = ti, в качестве начальных
данных— те же профили из STELLA. Расчеты про-
водятся в RZ-цилиндрической геометрии (Nr =
= Nz = 2048 и Nν = 16). Профили плотности на
моменты времени t = 25 и 50.1 дней изображены
на рис. 6. Видно, что плотный тонкий слой ока-
зывается сферически-симметричным, несмотря на
использование RZ-цилиндрической геометрии, в

которой малые сеточные возмущения провоцируют
развитие физических неустойчивостей (Бадьин и
др., 2016; Урвачев и др., 2021; Бадьин, Глазы-
рин, 2021). Кроме того, можно провести сравне-
ние средних профилей плотности в двумерных и
одномерных расчетах кодом FRONT, полученных
при одинаковом разрешении (см. рис. 7, плот-
ность в двумерных расчетах усредняется по уг-
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лу при постоянном значении R =
√
r2 + z2, здесь

r, z — координаты в цилиндрической геометрии,
R — в сферической). Небольшое различие перед
плотным слоем связано с численным “карбункул”-
эффектом вдоль осей (см., например, Лиоу, 2000).
В остальном результаты хорошо согласуются меж-
ду одномерными и двумерными расчетами, что ука-
зывает на корректность реализации многомерного
варианта многогруппового модуля переноса излу-
чения кода FRONT. Этот результат показывает,
что эффективное увеличение ширины слоя, которое
получается в коде STELLA при стандартном значе-
нии параметра Bq = 1, является излишним.
Полученные результаты подтверждают важный

для метода DSM вывод об устойчивости плотного
слоя на этапе роста кривой блеска, сделанный
ранее на основе более грубой модели с использо-
ванием приближения серой непрозрачности (Урва-
чев, Глазырин, 2022). Таким образом, метод DSM
может быть применен к SN2009ip в сферически-
симметричном приближении, т.е. без изменений.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Вработе проводится моделирование сверхновой

SN2009ip (ее вспышки 2012b) с использованием
двух независимых кодов FRONT и STELLA. Основ-
ное внимание уделяется проведению спектраль-
ных расчетов, так как они позволяют провести
сравнение с данными наблюдений, в отличие от
использования одной группы для описания излуче-
ния и усреднения по всем частотам. В численных
расчетах для уменьшения вычислительной стои-
мости весь спектр разбивают на конечное коли-
чество диапазонов— групп по излучению. Спектр
излучения в многогрупповых расчетах существенно
отличается от чернотельного из-за сложной зави-
симости непрозрачности среды от плотности, тем-
пературы и частоты. В работе обсуждаются важ-
ные нюансы модели радиационной гидродинамики
в таком приближении. Особую роль играет учет
доплеровского взаимодействия между соседними
группами, особенно при наличии в системе боль-
ших градиентов скорости.
В настоящей работе описан многомерный

модуль кода FRONT, в котором реализована такая
модель. Этот модуль связан с модулем расчета ра-
диационных свойств среды. Расчет непрозрачности
при этом происходит согласованно с уравнением
состояния при учете вклада свободно-свободных,
свободно-связанных, связанно-связанных элек-
тронных переходов и электронного рассеяния. До-
плеровское смещение линий в движущейся среде
учитывается в рамках приближения Истмана–
Пинто.
С помощью этой модели проведены много-

групповые расчеты сверхновой SN2009ip. Кри-
вая блеска в диапазоне UBVRI, полученная в

рамках одномерного сферического расчета, оказа-
лась в хорошем согласии как с расчетами кодом
STELLA, развитым ранее, так и с данными наблю-
дений. Проведенные впервые двумерные расче-
ты со сложной моделью непрозрачности показали
устойчивость возникающего в системе плотного,
геометрически тонкого слоя. Таким образом, был
подтвержден очень важный вывод для прямого
метода определения космологических расстояний
DSM, ранее сделанный на основе грубых расчетов.
Важно отметить, что двумерные расчеты про-

водились в рамкахRZ-цилиндрической геометрии.
В такой постановке источником возмущений для
развития физических неустойчивостей являются
сеточные неоднородности. Может оказаться, что
в реальной сверхновой турбулентные течения в
окружавшей звезду среде являются более интен-
сивными, на что указывают данные наблюдения
SN2009ip. В системе до основного взрыва в 2012 г.
присутствовали различные области сгущения ве-
щества (Каши и др., 2013). В итоге это может
привести к нарушению сферической симметрии
на этапе взрыва. Поэтому в дальнейшей работе
планируется построение многомерных моделей для
сверхновой SN2009ip с учетом неоднородностей
околозвездного вещества.

Работа Е.М. Урвачева, С.И. Глазырина и
Д.С. Шидловского по развитию кода FRONT и
моделированию SN2009ip выполнена при под-
держке гранта РНФ № 19-12-00229-П. Работа
С.И. Блинникова по анализу кривых блеска
выполнена при поддержке гранта РНФ № 21-11-
00362. Авторы благодарят анонимных рецензентов
за ценные замечания, позволившие улучшить
модель SN2009ip и содержание работы.
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Предложено объяснение быстрых вариаций показателей цвета на диаграммах цвет–величина, наблю-
давшихся Гамом и соавторами у звезды типа Т Тельца RY Lup во время глубоких минимумов блеска.
Расчеты показали, что причиной переменности может быть горячее аккреционное пятно на поверх-
ности звезды в сочетании с неоднородной структурой газопылевых облаков, экранирующих звезду.
Наблюдавшаяся скорость изменений показателей цвета позволяет оценить скорость перемещения
экрана по диску звезды ≈100 км/с. Такая скорость близка к типичным скоростям движения газа
вблизи звезд типа Т Тельца.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Изменения околозвездной экстинкции являют-
ся одной из причин переменности блеска молодых
звезд. В наиболее чистом виде этот механизм пе-
ременности проявляется у молодых горячих звезд
типа UX Ori и является следствием ориентации
околозвездных дисков этих звезд— почти с ребра
(Гринин и др., 1991). Изменения экстинкции у таких
звезд отражают неоднородную структуру дисков и
обусловлены протекающими в них нестационарны-
ми процессами. Прототипом таких звезд является
звезда Aе Хербига UX Ori (Хербст и др., 1994).

На поверхности звезд типаUXOri нет холодных
магнитных пятен, а аккреционные пятна светят
в основном в далекой ультрафиолетовой области
спектра. Благодаря этому собственные светимости
этих звезд в оптической области спектра весьма
стабильны и единственной причиной наблюдаемой
переменности блеска является изменение количе-
ства пылевых частиц на луче зрения между звез-
дой и наблюдателем. Это обстоятельство делает
такие объекты чрезвычайно ценными источниками
информации о распределении вещества в газопы-
левых атмосферах протопланетных дисков и про-
текающих в них динамических процессах.

*Электронный адрес: dmitrievdv242@gmail.com

В отличие от них блеск звезд типа Т Тельца мо-
жет меняться со временем не только из-за измене-
ний околозвездной экстинкции, но также и вслед-
ствие поверхностной неоднородности: наличия на
звездах холодных (магнитных) и горячих (аккре-
ционных) пятен. Подобная переменность, правда,
имеет периодический характер, связанный с вра-
щением звезды, в отличие от переменности, свя-
занной с затмениями звезды околозвездной пылью.
Однако наличие горячего пятна на поверхности
звезды может влиять на характер таких затмений.
В работе Дмитриева и др. (2021) было показано,
что наличие горячего пятна на поверхности звезды
может оказывать существенное влияние на поло-
жение звезды на диаграмме цвет–величина в слу-
чае неоднородного распределения пыли в пылевом
экране (облаке), затмевающем звезду.

Звезда RY Lup является одной из звезд типа
Т Тельца, демонстрирующих переменность типа
UXOri. На то что эта переменность связана именно
с затмениями околозвездной пылью, указывают
фотометрические и поляриметрические наблюде-
ния (см., например, Гам и др., 1993; Мансет и др.,
2009). Как и у других звезд этого типа, причиной
такой переменности блеска является небольшой
наклон околозвездного диска к лучу зрения (Лан-
глолиз и др., 2018). При этом в работе Гама и
др. (1989) наблюдались очень быстрые изменения
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Рис. 1. Фрагмент диаграммы цвет–величина RY Lup из статьи Гама и др. (1989). Показаны данные за четыре
наблюдательных ночи: A, C, D, E. Цифры указывают порядок наблюдений (с разрешения Astron. Astrophys.).

показателя цвета на промежутках времени около
30–60 мин. После скачка в сторону поголубе-
ния или покраснения звезда часто возвращалась в
близкое к наблюдавшемуся до скачка положению
(см. рис. 1). В настоящей работе предлагается
объяснение такой переменности.

В разделе 2 дается подробное описание наблю-
давшихся скачков, раздел 3 описывает предла-
гаемую авторами модель, результаты применения
которой к наблюдениям представлены в разделе 4.
Заключающее работу обсуждение результатов да-
но в разделе 5.

2. БЫСТРЫЕ ИЗМЕНЕНИЯ
ПОКАЗАТЕЛЯ ЦВЕТА

В работе Гама и др. (1989) была описана быст-
рая переменность показателя цвета RY Lup на
диаграмме (B − V )/V . Изменения составляли по-
рядка нескольких десятых звездной величины в
течение ≈ 30 мин, причем как в сторону увеличе-
ния, так и в сторону уменьшения показателя цвета.
Мы предполагаем, что такая быстрая переменность
обусловлена наличием неоднородностей в затме-
вающих звезду областях околозвездного диска,
характерный размер которых существенно меньше
радиуса звезды, причем возможны как локальные
просветления, так и более плотные участки. Такие
неоднородности, проходя по диску звезды, будут
вызывать небольшие изменения блеска. Однако,
если на звезде существует горячее аккреционное
пятно, то такая неоднородность, пройдя по нему,
может оказать существенное влияние на цвет звез-
ды, особенно, если звезда уже частично закрыта
пылью. Если на горячее пятно попадет просветле-
ние, то произойдет уменьшение показателя цвета

B − V , которое будет сопровождаться небольшим
увеличением яркости звезды. В случае уплотне-
ния произойдет обратное изменение— увеличение
показателя цвета B − V и уменьшение яркости.
Подобные изменения как раз и наблюдались у
RY Lup (см. рис. 1). При этом в случае прохожде-
ния небольшой неоднородности по горячему пятну
звезда быстро вернется к начальному положению
на диаграмме (B − V )/V .

Можно оценить скорость прохождения подоб-
ной неоднородности в пылевом экране по горячему
пятну как

v =
d+ dsp

t
,

где d — размер неоднородности, dsp — размер пят-
на, а t — продолжительность прохождения. Если
принять d = dsp = 0.1R� при R� = 2.2 R�, а t≈ 1h

(Гам и др., 1989), то

v ≈ 90 км/с,

что соответствует характерным скоростям дви-
жения газа и пыли в окрестностях звезд типа
Т Тельца. Демонстрационная модель прохождения
просветления по горячему пятну на поверхности
звезды показана на рис. 2. Для расчета бралась
модель из статьи Дмитриева и др. (2021), и в экран
добавлялось небольшое просветление с характер-
ным размером ≈0.1R�, которое быстро проходило
по пятну во время затмения. Представленная на
рис. 2 диаграмма цвет–величина рассчитана для
случая, когда неоднородность в экране описывает-
ся двумерным Гауссом. Более подробное описание
модели дано в Приложении.
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Рис. 2. Демонстрационный расчет прохождения просветления в пылевом экране по горячему пятну на поверхности
звезды во время затмения. Пунктиром показан модельный трек затмения в отсутствие просветления.

3. ПРОСТАЯ МОДЕЛЬ
НЕОДНОРОДНОСТИ

Чтобы промоделировать прохождение неодно-
родности по диску звезды с горячим пятном, тре-
буется задать ряд параметров, описывающих фор-
му аккреционного пятна на поверхности звезды,
форму просветления, скорость его движения и т.д.
Такое большое число параметров делает модели-
рование наблюдений чрезвычайно сложным. По-
этому необходимо значительно упростить модель.
У RY Lup после скачка часто наблюдается возврат
примерно в ту же точку диаграммы цвет–величина.
Это позволяет предположить, что в таких случаях
возмущение плотности в пылевом экране имеет ло-
кальный характер, и глобально оно не изменяется
во время прохождения неоднородности по горяче-
му пятну. Пока для простоты примем, что пылевой
экран однороден на масштабе диска звезды. Поток
от системы звезда + диск при таком затмении
можно записать как

F0 = F�e
−τ + sF�, (1)

где s характеризует вклад рассеянного излучения.
Его величину можно оценить из минимального на-
блюдаемого блеска звезды. В дальнейшем, если
это будет необходимо, будем обозначать величины
в конкретном фильтре, дописывая индексы, напри-
мер, FV , sB, τI . Отсутствие индексов означает, что
вся формула записана для одного фильтра. Так как
мы предполагаем, что сильный скачок в показате-
ле цвета возникает из-за наличия на поверхности
звезды горячего пятна, поток F� необходимо раз-
бить на излучение фотосферы и излучение горячего
пятна:

F� = Fspf + Fph(1− f), (2)

где Fspf — поток от пятна, Fph(1− f) — поток от
фотосферы. Величина f равна отношению площади
пятна к площади диска звезды.

Мы также можем записать
F = F�(1 + s)10−0.4(m−m0) = F�(1 + s)ε, (3)

где F�(1 + s) — поток вне затмения, а m−m0 —
наблюдаемое потемнение в звездных величинах в
соответствующем фильтре до скачка. Здесь для
краткости записи вводится новое обозначение ε =
= 10−0.4(m−m0). Тогда, используя (1), получаем
простое соотношение для оптической толщины
экрана

e−τ = ε(1 + s)− s = ε− s(1− ε). (4)

Рассмотрим теперь появление в затмевающем
экране возмущения с оптической толщиной τa.
Пусть его площадь равна fSS�. Тогда можно запи-
сать поток от системы как
Fa = F + fS(Fspfa + Fph(1− fa))(e

−τa − e−τ ),
(5)

где fw — доля площади пятна внутри области воз-
мущения. Тогда, введя обозначение

Fw = Fspfa + Fph(1− fa) (6)

и используя соотношения (3) и (4), можно получить

Fa = F + fSFw(e
−τa − e−τ ) = (7)

= F + fSF0
Fw

F�

(
e−τa

ε(1 + s)
− ε(1 + s)− s

ε(1 + s)

)
.

Тогда можно записать разность звездных величин
до и после появления окна

Δma = 2.5 lg
Fa

F
= (8)
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= 2.5 lg

(
1 + fS

Fw

F�

(
e−τa

ε(1 + s)
− ε(1 + s)− s

ε(1 + s)

))
.

Однако модель однородного экрана может быть
не применима к звездам типа Т Тельца, так как
пылевой диск может подходить близко к звезде, где
его толщина становится меньше радиуса звезды и,
тем самым, пыль может быть неоднородно распре-
делена по диску звезды. В таком случае включить
подобную неоднородность в модель без значитель-
ного ее усложнения можно, введя величину

e−〈τ〉 = ε(1 + s)− s = ε− s(1− ε). (9)

Эта величина, как следует из сказанного выше, со-
ответствует значению оптической толщины в пред-
положении однородного экрана. Поскольку в рам-
ках принятых упрощений не нужно точно задавать
распределение пыли в экране, то, предположив,
что на масштабе возмущения распределение пыли
однородно, можно записать оптическую толщину
на месте его появления как

τ = σa〈τ〉. (10)

Здесь параметр σa характеризует неоднородность
распределения пыли в экране на масштабе диска
звезды. Тогда в выражение (7) нужно подставить

e−τ = e−σa〈τ〉 = (e−〈τ〉)σa = (11)

= (ε(1 + s)− s)σa .

Следовательно, уравнение (8) модифицируется в

Δma = 2.5 lg

(
1 + fS

Ew

E�

(
e−τa

ε(1 + s)
− (12)

− (ε(1 + s)− s)σa

ε(1 + s)

))
.

Стоит отметить, что параметр σa не зависит от
фильтра, так как характеризует неоднородность
распределения пыли в экране.

Такая упрощенная модель позволяет оценить
параметры аккреционного пятна Tsp, f и возмуще-
ния fS, fa, необходимые для воспроизведения на-
блюдаемых скачков на диаграмме цвет–величина.

4. РЕЗУЛЬТАТЫ

Из наблюдений можно оценить параметры
sV , sB , предполагая, что в самых глубоких ми-
нимумах все излучение состоит из рассеянного

излучения околозвездного диска. Тогда

log s = 0.4(mmin −m0),

где mmin — минимальная наблюдавшаяся звезд-
ная величина в соответствующем фильтре. Тогда из
работ Гама и др. (1989, 1993) следует sB ≈ sV ≈
≈ 0.07. Для моделирования мы выбрали три скачка,
изображенных на рис. 1: A2-4, C12-14 и D9-12,
далее цифры при упоминании конкретного скачка
будут опускаться. Ниже приводятся принятые па-
раметры скачков, а именно, звездная величина в
полосе V и показатель цветаB− V в начале скачка
и их измененияΔV ,Δ(B − V ) в процессе скачка:

A : V = 12.2,B− V = 1.25;ΔV = 0.15,Δ(B−
− V ) = 0.25;

C : V = 12.55, B − V = 1.1; ΔV = −0.1,
Δ(B − V ) = −0.25;

D : V = 12.8, B − V = 1.4; ΔV = 0, Δ(B −
− V ) = −0.55.

При этом при моделировании скачка А предпо-
лагалось, что оптическая толщина неоднородности
τa = ∞, а при моделировании скачков C и D τa =
= 0. При таких значениях τa формулу (12) можно
записать как

Δma = 2.5 lg

(
1− fS

Ew

E�

(
(ε(1 + s)− s)σa

ε(1 + s)

))

(13)

для τa = ∞ и

Δma = 2.5 lg

(
1 + fS

Ew

E�

(
1

ε(1 + s)
− (14)

− (ε(1 + s)− s)σa

ε(1 + s)

))

для τa = ∞. Для каждого из трех скачков счи-
тались модели неоднородностей с параметрами из
табл. 1. Для каждого набора параметров считалась
невязка δ:

δ =

√(
ΔVmod −ΔV

δV

)2

+

(
Δ(B − V )mod −Δ(B − V )

δ(B − V )

)2

. (15)
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Рис. 3. Возможные изменения положения звезды на диаграмме цвет–величина при значениях параметров неоднородно-
сти, указанных в табл. 1 для условий скачка А. Наблюдаемое изменение отмечено точкой.

Значения δV и δ(B − V ) соответствуют ошибкам
ΔV и Δ(B − V ). Таким образом, модели с δ < 1
находятся достаточно близко к наблюдениям. В ра-
боте Гама и др. (1989) ошибки фотометрических
наблюдений в полосах (V − L) фотометрической
системы Джонсона оцениваются как 0.05m для
V > 11m. Предполагая, что в полосе B ошибка
близка к приведенному выше значению, можно
оценить δV ≈

√
2× 0.05 и δ(B − V )≈ 0.1.

Таблица 1. Комбинации параметров неоднородности

Параметр Минимальное
значение

Шаг Максимальное
значение

Tsp 5000 K 500 K 15 000 K

log f –2.5 0.05 0

log fS –2.5 0.05 0

log fa –2.5 0.05 0

log σ –1 0.1 1

Получаемые из расчетов значения ΔVmod и
Δ(B − V )mod для условий скачка А показаны на
рис. 3 в виде гистограммы, где цветом показан ло-
гарифм количества моделей, попадающих в квад-
ратную ячейку со стороной 0.05 по обеим осям. На-
блюдавшиеся значения ΔV и Δ(B − V ) показаны
точкой.

На рис. 4 демонстрируется минимальное значе-
ние δ при двух фиксированных параметрах. Видно,
что модель адекватно объясняет скачок при пара-
метрах пятна f � 0.01 и Tsp � 8000 K.

На рис. 5 показано то же, что и на рис. 3, но
для скачка C. Наблюдаемые значенияΔV иΔ(B−
− V ) на рис. 5 не попадают в область значений,
получаемых из расчетов, однако от отклонение
невелико и покрывается ошибками наблюдений.
Минимальная невязка для скачка C больше, чем
для скачка A, но значения δ < 1 достигаются на
сетке моделей при приблизительно тех же парамет-
рах пятна.

Скачок D не удается воспроизвести в рамках
модели, так как наблюдаемая величина в поло-
се B перед скачком оказывается слабее принятого
излучения рассеянного света. Не исключено, что
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Рис. 4. Поведение минимального значения невязки δ для скачка А при двух фиксированных параметрах в зависимости
от их значений для четырех пар параметров. Величина δ показана цветом. Модели со значениями δ < 1 лежат в пределах
ошибок наблюдений.
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Рис. 5. Возможные изменения положения звезды на диаграмме цвет–величина при значениях параметров неоднородно-
сти, указанных в табл. 1 для условий скачка C. Наблюдаемое изменение отмечено точкой.
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это вызвано недостаточной точностью отдельных
наблюдений, представленных на рис. 1. Подтвер-
ждением этого предположения являются резуль-
таты наблюдений RY Lup, опубликованные три
года спустя (Гам и др., 1993). На соответствующих
диаграммах цвет–величина разброс точек для V ≈
≈ 13m значительно меньше, чем на рис. 1.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Неоднородности в затмевающем звезду пыле-
вом экране могут объяснить резкие изменения по-
казателя цвета при наличии на поверхности звезды
горячего пятна. В рамках описанной модели уда-
ется воспроизвести скачки A и C, при этом по-
лучаемые параметры горячего пятна согласуются
между скачками. Таким образом, с помощью рас-
смотренной модели можно объяснить как резкие
“поголубения”, так и “покраснения” звезды.

Аналогичным образом можно объяснять и
более сложные изменения на диаграмме цвет–
величина. В работе Дмитриева и др. (2020) были
проведены расчеты треков затмений экраном с
градиентом оптической толщины в присутствии
горячего пятна на поверхности звезды. Показано,
что в случае достаточно большой температуры
пятна треки значительно расходятся друг от друга
по показателю цвета. Следовательно, варьируя
во времени распределение пыли в экране, можно
получать различные перемещения звезды на диа-
грамме цвет–величина.

При этом рассмотренный в настоящей статье
механизм позволяет объяснить быстроту измене-
ний показателя цвета, так как необходимые ско-
рости движения пыли близки к наблюдаемым в
окрестностях звезд типа Т Тельца и их магнито-
сферах. В статье Гама и др. (1989) наблюдались
изменения на временной шкале ≈1h, что требу-
ет движения вещества со скоростью ≈100 км/с.
Наблюдения RY Lupi, выполненные с помощью
телескопа TESS (the Transiting Exoplanet Survey
Satellite; Ricker et al. 2015) (см. рис. 6), подтвер-
ждают возможность быстрых изменений блеска
звезды.

Горячее аккреционное пятно может и само яв-
ляться причиной переменности звезды (см., напри-
мер, Гринин, 1980). Однако в случае стабильной
аккреции параметры пятна меняться не должны, а
значит, переменность будет периодической и рез-
ких скачкообразных изменений быть не должно.
Влияние нестабильной аккреции на характеристи-
ки горячего пятна рассмотрено в работе Робинсона
и др. (2017). Было показано, что в случае перемен-
ности плотности в диске в основании аккреционной
колонки на масштабе значительно меньше време-
ни падения на звезду ≈1 сут гидродинамические
параметры газа у поверхности звезды практически

не изменяются, что означает малую переменность
горячего пятна. В последующей работе этой же
группы (Робинсон и др., 2021) были проведены
расчеты синтетических кривых блеска в случае
стохастически переменной плотности в диске, ко-
торые показали, что в случае больших углов накло-
на диска к картинной плоскости, характерных для
звезд типа UX Ori, переменность, обусловленная
горячим пятном, носит преимущественно периоди-
ческий характер.

В работе Додина и Суслиной (2021) рассмат-
ривалась возможность влияния неоднородностей в
затмевающем звезду экране на профили фотосфер-
ных линий в спектре звезды. Разработанная модель
применялась к звезде CQ Tau, которая так же как
и RY Lup, показывает переменность типа UX Ori.
Авторы приводят аргументы в пользу наличия в
затмевающем экране неоднородностей масштаба
≈0.2 радиуса звезды. Это значение по порядку
величины согласуется с полученным в настоящей
работе параметром неоднородности fS для скач-
ка A, так как относительную площадь неоднород-
ности с характерным размером 0.2 радиуса звезды
можно оценить как 0.22 = 0.04, а из рис. 4 следуют
значения≈0.01.

Подобные скачки в показателе цвета согласно
описанной выше модели должны наблюдаться и
у других звезд типа Т Тельца с высоким темпом
аккреции, демонстрирующих переменность типа
UX Ori. Для их выявления необходимо проводить
наблюдения таких объектов с достаточно высоким
временным разрешением, так как скачки не отли-
чаются большой продолжительностью. При этом
важно, чтобы наблюдения проводились синхронно
во всех фильтрах.

ПРИЛОЖЕНИЕ

Методика расчета демонстрационной
модели затмения

В данном приложении описываются методы,
использовавшиеся для демонстрационного расчета
(см. рис. 2).

Экран. В качестве экрана, на который затем
добавлялась неоднородность, вызывающая скачок,
использовалась модель, подробно описанная в ра-
боте Дмитриева и др. (2021). В ней предполагается,
что экран имеет оптическую толщину, распреде-
ленную по картинной плоскости как

τs(x, y) =

⎧
⎨
⎩
τ0 exp

(
−(y − ys)

2

h2

)
, y ≥ ys,

τ0, y < ys,

(1)

где h — высота неоднородности экрана, а ys —
положение экрана относительно центра звезды,
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Рис. 6. Кривая блеска RY Lupi, полученная на TESS в мае-июне 2019 г.

которому соответствует точка x = 0, y = 0. В такой
модели прогресс затмения моделируется увеличе-
нием ys. Закон поглощения был взят из наблю-
дений наклона трека на диаграмме цвет–величина
вблизи яркого состояния.

Горячее пятно. Положение горячего пятна на
поверхности и его температура рассчитываются на
основе модели дипольной осесимметричной маг-
нитосферы (см. Хартманн и др., 1994). Спектр
излучения горячего пятна и фотосферы звезды счи-
тается чернотельным. В таком случае пятно распо-
лагается между двумя параллелями, задаваемыми
широтами

ϕ1 = arcsin

(√
R�

rmi

)
(2)

и

ϕ2 = arcsin

(√
R�

rmo

)
. (3)

Здесь rmi и rmo — это параметры магнитосферы—
ее внутренний и внешний радиусы (см. Хартманн
и др., 1994). При этом симметричное пятно су-
ществует и в южном полушарии звезды между
параллелями −ϕ1 и−ϕ2.

Температура пятна рассчитывается по формуле

T 4
r =

La

4πσR2
�

(sinϕ2 − sinϕ1)
−1 , (4)

где

La =
GM�Ṁ

R�

(
1− 2R�

rmo + rmi

)
. (5)

Здесь Ṁ — темп аккреции.
Неоднородость.Оптическая толщина с учетом

неоднородности в экране рассчитывается как

τ(x, y) = τs(x, y) + (τa − τs(x, y))× (6)

× exp

(
−(x− xa)

2

a2x
− (y − ys − ya)

2

a2y

)
,

где xa и ya обозначают положение неоднородности
относительно экрана, ax и ay — ее характерные
размеры, а τa — оптическая толщина в ее центре.
Предполагается, что неоднородность движется от-
носительно экрана с постоянной скоростью, тогда

xa = x0 + vx(ys − ys0), (7)

ya = (y0 − ys0) + vy(ys − ys0).

Здесь vx и vy — компоненты скорости ее движения
относительно экрана. В качестве “времени” ис-
пользуется координата ys. Такой подход позволяет
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Рис. 7.Оптическая толщина экрана (в полосе V ) во время пика скачка на диаграмме (B − V )/V (см. рис. 2). Штрихами
показан диск звезды и границы области горячего пятна.

удобно задавать момент прохождения неоднород-
ности через точку x0, y0 в системе координат
относительно прогресса затмения (ys = ys0).

Значения оптической толщины в различных по-
лосах рассчитываются, используя приведенный в
работе Гам и др. (1989) закон экстинкции, полу-
ченный из наблюдаемого наклона на диаграммах
цвет–величина вблизи максимума блеска.

Демонстрационная модель. При расчете
диаграммы цвет–величина, показанной на рис. 2,
использовались следующие параметры экрана и
неоднородности: h = 1 R�, τ0 = 10, τa = 0, ax =
= 0.3 R�, ay = 0.06 R�, vx = 2, vy = 1, x0 =
= 0 R�, y0 = 0.8 R�, ys0 = −5 R�.

Для расчета параметров горячего пятна ис-
пользовались следующие параметры магнитосфе-
ры: Ṁ = 10−7 M�/год, rmi = 4 R�, rmo = 6 R�.
Обозначения параметров взяты из работы Харт-
манна и др. (1994). Параметры звезды принима-
лись равными параметрам RY Lup: радиус 2.2 R�,
масса 1.5M�, температура 5300 К.

На рис. 7 показана оптическая толщина экра-
на с неоднородностью на картинной плоскости в
полосе V . Диск звезды и границы горячего пятна
отмечены пунктиром.

Большое количество параметров такой модели
делает ее трудно применимой для получения какой-
либо новой информации из наблюдательных дан-
ных. К тому же предполагаемая форма горячего
пятна и неоднородности, а также характер ее дви-
жения могут не соответствовать действительности.
Поэтому эта модель служит лишь для демонстра-
ции теоретической возможности резких скачков в
показателе цвета звезды.

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ
1. Дмитриев Д.В., Гринин В.П., Барсунова

О.Ю. Письма в Астрон. журн. 47, 22 (2021)
[D.V. Dmitriev, V.P. Grinin, and O.Y. Barsunova,
Astron. Lett. 47, 19 (2021)].

2. Додин, Суслина (A.V. Dodin and E.A. Suslina),
MNRAS 503, 5704 (2021).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 49 № 8 2023



О ПРИРОДЕ БЫСТРОЙ ПЕРЕМЕННОСТИ ПОКАЗАТЕЛЕЙ ЦВЕТА ЗВЕЗДЫ 561

3. Гам и др. (G.F. Gahm, C. Fischerstrom, R. Liseau,
and K.P. Lindroos), Astron. Astrophys. 211, 115
(1989).

4. Гам и др. (G.F. Gahm, R. Liseau, E. Gullbring, and
D. Hartstein), Astron. Astrophys. 279, 477 (1993).

5. Гринин (V.P. Grinin), Astrophysics 16, 147 (1980).
6. Гринин (V.P. Grinin), Sov. Astron. Lett. 14, 27 (1988).
7. Гринин и др. (V.P. Grinin, N.N. Kiselev,

N.K. Minikulov, G.P. Chernova, and N.V.
Voshchinnikov), Astrophys. Space Sci. 186, 283
(1991).

8. Хартманн и др. (L. Hartmann, R. Hewett, and
N. Calvet), Astrophys. J. 426, 669 (1994).

9. Хербст и др. (W. Herbst, D.K. Herbst,
E.J. Grossman, and D. Weinstein), Astron. J.
108, 1906 (1994).

10. Ланглоиз и др. (M. Langlois, A. Pohl,
A.-M. Lagrange, A.-L. Maire, D. Mesa,

A. Boccaletti, R. Gratton, L. Denneulin, et al.),
Astron. Astrophys. 614, 88L (2018).

11. Мансет и др. (N. Manset, P. Bastien, F. Ménard,
C. Bertout, A. Le van Suu, and L. Boivin), Astron.
Astrophys. 499, 137 (2009).

12. Рикер и др. (G.R. Ricker, J.N. Winn, R. Vanderspek,
D.W. Latham, G.A. Bakos, J.L. Bean, et al.),
J. Astron. Telescop. Instrument. System. 1, 014003
(2015).

13. Робинсон и др. (C.E. Robinson, J.E. Owen,
C.C. Espaillat, and F.C. Adams), Astrophys. J. 838,
100 (2017).

14. Робинсон и др. (C.E. Robinson, C.C. Espaillat, and
J.E. Owen), Astrophys. J. 908, 16 (2021).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 49 № 8 2023



ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ, 2023, том 49, № 8, с. 562–572

SDSS J085414.02+390537.3— НОВЫЙ АСИНХРОННЫЙ ПОЛЯР

c© 2023 г. А. И. Колбин1, 2, 3*, М. В. Сусликов1,2,
В. Ю. Кочкина1, 2, Н. В. Борисов1, А. Н. Буренков1, Д. В. Опарин1

1Специальная астрофизическая обсерватория РАН, Нижний Архыз, Россия
2Казанский (Приволжский) федеральный университет, Казань, Россия
3Северо-Кавказский федеральный университет, Ставрополь, Россия

Поступила в редакцию 24.07.2023 г.
После доработки 24.08.2023 г.; принята к публикации 14.09.2023 г.

На основе данных фотометрического обзора ZTF обнаружена асинхронность поляра
SDSS J085414.02+390537.3. В кривых блеска выделяется период биений Pbeat = 24.6± 0.1 сут,
в течение которого система меняет свою яркость на ≈3m. В периодограммах обнаруживаются
пики мощности на периоде вращения белого карлика Pspin = 113.197± 0.001 мин и орбитальном
периоде Porb = 113.560± 0.001 мин, а соответствующая асинхронность поляра 1− Porb/Pspin = 0.3%.
Фотометрическое поведение поляра указывает на смену главного аккрецирующего полюса в
течение периода биений. На основе зеемановского расщепления линии Hβ сделана оценка средней
напряженности магнитного поля белого карлика B = 28.5± 1.5 МГс. Путем моделирования
циклотронных спектров найдена напряженность магнитного поля вблизи магнитного полюса
B = 34± 2 МГс. Допплеровские томограммы в линии Hβ демонстрируют типичное для поляров
распределение источников эмиссии в пространстве скоростей с признаками перехода аккреционной
струи с баллистической траектории на магнитную.

Ключевые слова: звезды: новые, катаклизмические переменные; индивидуальные:
SDSS J085414.02+390537.3; методы: фотометрия, спектроскопия.

DOI: 10.31857/S0320010823080028,EDN: YDDBCO

1. ВВЕДЕНИЕ

Катаклизмические переменные представляют
собой тесные двойные системы с орбитальными
периодами Porb = 1.4–9 ч, которые состоят из
белого карлика и маломассивной холодной звезды
(обычно M-карлика), заполняющей свою полость
Роша (Уорнер, 1995; Хеллиер, 2001). Вещество
холодной компоненты истекает из внутренней
точки Лагранжа L1 и при слабом магнитном поле
белого карлика (B � 0.1 МГс) образует аккреци-
онный диск. Иная картина аккреции наблюдается
в системах с сильным магнитным полем (B �
� 10 МГс), где ионизованный газ перетекает
на поверхность аккретора вдоль силовых ли-
ний без образования аккреционного диска. При
взаимодействии падающего газа с поверхностью
аккретора образуются горячие (T ∼ 10 кэВ) и ком-
пактные аккреционные пятна, которые являются
источниками жесткого рентгеновского излучения, а
также поляризованного циклотронного излучения

*Электронный адрес: kolbinalexander@mail.ru

в оптическом и ближнем инфракрасном диапа-
зонах. Такого рода объекты называют звездами
типа AM Her или полярами (Кроппер, 1990). В
полярах взаимодействие сильного магнитного поля
аккретора с донором приводит к синхронизации
вращения белого карлика с его орбитальным
движением (Pspin = Porb, Pspin — период вращения
белого карлика). При магнитных полях B∼ 0.1–
10 МГс образуется аккреционный диск, который
разрушается изнутри магнитным полем белого
карлика. Эти системы именуются звездами типа
DQ Her или промежуточными полярами (Пат-
терсон, 1994). В отличие от поляров, системы
типа DQ Her не являются синхронными, их
отношения вращательного периода к орбитальному
распределены в широком диапазоне со средним
значением Pspin/Porb ≈ 0.11.

Среди поляров выделяется малочисленная

1Каталог промежуточных поляров со значениями орби-
тального и вращательного периодов доступен на странице
К. Мукаи: https://asd.gsfc.nasa.gov/Koji.Mukai/iphome-
/catalog/members.html
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группа объектов, именуемая асинхронными по-
лярами. В этих системах присутствует слабая
асинхронность вращения белого карлика, не
превышающая нескольких процентов. К насто-
ящему времени асинхронность подтверждена у
V1500 Cyg (Павленко и др., 2018), V1432 Aql
(Литтлфилд и др., 2015), BY Cam (Силбер и
др., 1992), CD Ind (Литтлфилд и др., 2019),
SDSS J084617.11+245344.1 (Литтлфилд и др.,
2023), 1RXS J083842.1–282723 (Халперн и др.,
2017), IGR J19552+0044 (Товмассян и др., 2017),
SDSS J134441.83+204408.3 (Литтлфилд и др.,
2023). Предполагается, что это состояние является
нестабильным, и асинхронные системы движутся
к состоянию синхронного движения. Возможно,
что такие системы были выведены из состояния
синхронного движения недавним взрывом Новой
(Стокман и др., 1988). По современным представ-
лениям отличительной чертой асинхронных поля-
ров является их временное нахождение в состоянии
асинхронности, в то время как для промежуточных
поляров состояние с Pspin < Porb должно быть ста-
бильным (Кинг, Ласота, 1991). Разность орбиталь-
ного периода и периода вращения белого карлика
приводит к периодическому изменению геометрии
аккреционных потоков, дрейфу аккреционных
пятен по поверхности аккретора и смене главного
аккрецирующего магнитного полюса (Соболев и
др., 2021). Смена аккрецирующего полюса и дрейф
пятен проявляются в виде переменности формы
кривой блеска, модулированной с вращением
белого карлика, в течение периода биений Pbeat =
= (ω −Ω)−1, где ω = 1/Pspin — частота вращения
белого карлика, а Ω = 1/Porb — орбитальная ча-
стота (Литтлфилд и др., 2019, 2023).

Объект SDSS J085414.02+390537.3 (далее
J0854) был отнесен Христиан и др. (2001) к канди-
датам в магнитные катаклизмические переменные.
Шкоди и др. (2005) обнаружили в спектре J0854
циклотронные гармоники, положение которых
соответствовало магнитному полю 44 МГс. Также
была обнаружена высокая круговая поляризация
излучения, достигающая 30%. Диллон и др. (2008)
определили фотометрический период поляра P =
= 113.26 ± 0.03 мин. Кривая блеска имела двухпи-
ковую яркую фазу, которая была интерпретирована
прохождением аккреционного пятна по диску
белого карлика. Интерес к J0854 был вызван у
нас после обнаружения признаков асинхронности
в долговременных кривых блеска обзора ZTF.
Для более детального изучения данной системы
мы проанализировали ее фазово-разрешенную
спектроскопию.

Настоящая работа структурирована следующим
образом. Во втором разделе мы описываем выпол-
ненные спектральные наблюдения J0854 и их обра-
ботку. Далее, в третьем разделе, проводится анализ

долговременных кривых блеска J0854, полученных
обзоромZTF.Исследуется переменность на перио-
де биений, а также переменность, модулированная
вращением белого карлика. В четвертом разделе
выполняется анализ спектров J0854, включающий
в себя определение магнитного поля по зеема-
новскому расщеплению линии Hβ, моделирование
циклотронного спектра и допплеровскую томогра-
фию. Результаты выполненной работы резюмиро-
ваны в разделе “Заключение”.

2. НАБЛЮДЕНИЯ И ОБРАБОТКА ДАННЫХ

Набор спектров J0854 получен на 6-м телескопе
БТА Специальной астрофизической обсерватории
РАН в ночи с 07 по 08 марта 2022 г. и с 24
по 25 апреля 2022 г. В первую ночь наблюдения
проводились с использованием фокального редук-
тора SCORPIO-2, а во вторую ночь — с помощью
SCORPIO-1 (Афанасьев, Моисеев, 2011). В обо-
их случаях использовался режим длиннощелевой
спектроскопии с экспозициями 300 с. В первую
наблюдательную ночь удалось покрыть лишь ≈0.6
орбитального периода поляра, а во вторую ночь
наблюден полный период ≈110 мин. В мартовских
наблюдениях использовалась объемная фазовая
голографическая решетка VPHG1200@540, что
при выставленной ширине щели 1.0′′ дало спек-
тральное разрешение Δλ≈ 5.2 Å и охват спек-
трального диапазона 3700–7300 Å. Наблюдения
выполнены при легкой облачности с размером
звездного изображения 2.5′′. В апрельских наблю-
дениях на SCORPIO-1 использовались гризма
VPHG1200G ищель шириной 1.2′′, что обеспечило
разрешениеΔλ≈ 5 Å с покрытием диапазона длин
волн 3800–5700 Å. Эти наблюдения проводились в
хороших астроклиматических условиях с размером
звездного изображении 1.8′′.

Обработка наблюдательного материала про-
водилась с использованием программного паке-
та IRAF2. Из спектральных кадров вычитались
изображения электронного нуля (байес), на основе
снимков лампы плоского поля проводилась кор-
рекция за микровариации чувствительности прибо-
ра. Удаление следов космических частиц выполня-
лось с помощью алгоритма LaCosmic (ван Доккум,
2001). Исправление геометрических искажений и
калибровка спектров по длинам волн осуществ-
лялись с использованием кадров лампы He-Ne-
Ar. Проведена оптимальная экстракция спектров
(Хорн, 1986) с вычитанием фона неба. Спектро-
фотометрическая калибровка выполнена на основе

2Пакет программ обработки и анализа астрономиче-
ских данных IRAF доступен по адресу https://iraf-
community.github.io.
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Рис. 1. Верхняя панель: долговременные кривые блеска J0854, полученные обзором ZTF в полосах g, r, i. Средняя
панель: периодограммы Ломба–Скаргла, полученные для кривых блеска в трех полосах. Нижняя панель: фазовые
кривые блеска, построенные по эфемеридам (1).

наблюдений стандарта Feige 34 (для наблюдений
07/08 марта 2022 г.) и AGK+81◦266 (для наблю-
дений 24/25 апреля 2022 г.). Потоки исправля-
лись за переменную непрозрачность атмосферы

по спектрам соседней звезды, захваченной щелью
спектрографа. Для каждого спектра найдены ба-
рицентрические юлианские даты, а также барицен-
трические поправки для лучевой скорости.
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Рис. 2. Периодограммы J0854 около частоты вращения белого карлика для низкого (ϕbeat = 0.4−0.7, верхняя панель) и
высокого (ϕbeat = 0.9−1.1, нижняя панель) состояний. Указаны положения пиков частоты вращения белого карлика ω,
орбитальной частоты Ω и боковых полос.

3. АНАЛИЗ ФОТОМЕТРИИ ZTF

Переменность на частоте биений

Долговременные кривые блеска J0854, полу-
ченные обзором ZTF (Маcки и др., 2018) на про-
тяжении почти 4.8 лет в полосах g, r, i, показаны
на рис. 1. Видны довольно быстрые (порядка ме-
сяца) изменения блеска объекта от 20m до 16m в
трех фильтрах. На том же рисунке показаны пери-
одограммы Ломба–Скаргла (ВандерПлас, 2018),
построенные на основе представленных кривых
блеска. Обращает на себя внимание пик мощности
на частоте f = 0.04060 ± 0.00023 сут−1 (период
P = 24.63 ± 0.14 сут), проявляющийся по данным
наблюдений в трех фильтрах. На рис. 1 также
представлены фазовые кривые блеска, построен-
ные для найденного периода. Они демонстрируют
высокое состояние со средним блеском 〈g〉 ≈ 〈r〉 ≈
≈ 〈i〉 ≈ 16.5m и низкое состояние с 〈g〉 ≈ 〈r〉 ≈ 〈i〉 ≈
≈ 19.5m. Регулярность изменения состояния блес-
ка не вызывает сомнений, однако является нети-
пичной для систем типа AM Her. Очевидно, полу-
ченный период значительно превышает орбиталь-
ные периоды поляров (∼1/10 сут), а наблюдаемая
переменность блеска в ≈3m сильно превосходит
амплитуду внезатменной орбитальной переменно-
сти поляров (∼1m). Амплитуда ∼3m типична для
изменения состояний поляров, обусловленных пе-
ременностью темпа аккреции. Однако такие пере-
ключения состояний блеска имеют иррегулярный
характер и не обнаруживают какой-либо значимой

периодичности. Мы предположили, что J0854 яв-
ляется асинхронным поляром, а найденный период
представляет собой период биений Pbeat = (ω −
− Ω)−1. Иными словами, этот период равен перио-
ду вращения белого карлика в системе координат,
вращающейся вместе с двойной звездой. Наблю-
даемая переменность блеска при этом может быть
вызвана сменой главного аккрецирующего магнит-
ного полюса (см. подробнее раздел “Заключение”).
Заметим, что фазовая кривая блеска построена
согласно эфемеридам

HJDbeat = 2459082.49(7) + 24.6(1)E, (1)

где начальная эпоха соответствует середине высо-
кого состояния.

Орбитальная и вращательная переменности

Для анализа быстрой переменности было вы-
делено два участка с диапазонами фаз периода
биений ϕbeat = 0.4−0.7 и ϕbeat = 0.9−1.1, которые
соответствуют низкому и высокому состояниям со-
ответственно (см. рис. 1). Эти участки имеют малые
дисперсии блеска, что дает надежду выделить в них
вращательную или орбитальную переменность, не
искаженную сменой темпа аккреции. Анализ про-
водился в полосах g, r c предварительным вычи-
танием среднего блеска. В области ϕbeat = 0.4−0.7
средний блеск считался постоянным, а в ϕbeat =
= 0.9−1.1 он сильно зависит от ϕbeat, и находился
аппроксимацией участка кривой блеска параболой.
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Рис. 3. Фазовые кривые блеска J0854, полученные по эфемеридам (2) и показывающие переменность, модулированную
с вращением белого карлика. На верхней панели показаны кривые блеска, полученные по данным низкого состояния
ϕbeat = 0.4−0.7, а на нижней панели — по данным высокого состояния ϕbeat = 0.9−1.1. Измерения блеска в полосе g
показаны синими точками, а измерения в полосе r — красными точками.

Периодограммы Ломба–Скаргла для двух участ-
ков представлены на рис. 2. Они содержат множе-
ство пиков, наиболее сильный из которых соответ-
ствует периоду Pspin = 113.197 ± 0.001 мин, близ-
кому к периоду вращения белого карлика (Диллон
и др., 2008). Частота соседнего пика равна ω −
− 1/Pbeat и является частотой орбитального дви-
жения Ω, а соответствующий ей орбитальный пе-
риод Porb = 0.078861 ± 0.000001 сут (113.55984 ±
± 0.001 мин). Другие пики мощности представляют
собой боковые полосы (англ. sidebands), получае-
мые комбинацией частот ω и Ω.

Свернутые с найденным периодом вращения
белого карлика кривые блеска в низком (ϕbeat =
= 0.4−0.7) и высоком (ϕbeat = 0.9−1.1) состояниях
показаны на рис. 3. В обеих полосах они имеют
двухпиковую яркую фазу, которая, по-видимому,
образуется в результате изменения условий види-
мости аккреционного пятна по мере вращения бе-
лого карлика. Характерная двухпиковая структура
яркой фазы в полярах интерпретируется анизо-

тропностью циклотронного излучения аккрецион-
ного пятна. Оно наиболее интенсивно, когда пятно
находится около края диска белого карлика, т.е.
когда угол между линиями магнитного поля и лучом
зрения близок к 90◦, и уменьшается при прибли-
жении пятна к центру диска (если ось вращения
звезды имеет высокое наклонение, см. подробнее,
например, Колбин, Борисов, 2020; Колбин и др.,
2022). Для построения представленных фазовых
кривых блеска были использованы эфемериды

HJDrot = 2459063.376(3) + 0.0786091(7)E, (2)

где начальная эпоха соответствует середине яркой
фазы для ϕbeat = 0.4−0.7.

Обращает на себя внимание смена положения

яркой фазы на ≈1

2
Pspin при переходе от низкого

состояния к высокому. Это явление хорошо впи-
сывается в картину асинхронности J0854 и, по-
видимому, вызвано сменой главного аккрецирую-
щего магнитного полюса.
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Рис. 4. Верхняя панель: усредненный спектр J0854, полученный по наблюдениям 24/25 апреля 2022 г. Вертикальными
линиями указано положение абсорбционных компонент зеемановского расщепления линии Hβ, розовыми полосами
указана неопределенность их положения. Также указаны отождествленные переходы в атоме водорода. Нижняя
панель: диаграмма расщепления линий Hα, Hβ, Hγ. Горизонтальной непрерывной линией указана найденная оценка
напряженности магнитного поля.

4. АНАЛИЗ СПЕКТРОВ

Зеемановское расщепление

В спектрах J0854, полученных 24/25 апреля
2022 г., присутствуют абсорбционные компоненты
зеемановского расщепления линии Hβ. Зееманов-
ское расщепление характерно для поляров при
низком темпе аккреции, когда в спектрах прояв-
ляется излучение белого карлика. О низком темпе
аккреции на момент наблюдений J0854 свидетель-
ствует отсутствие интенсивной линии HeII λ4686.
На рис. 4 показан усредненный спектр J0854, на
котором выделены зеемановские компоненты, име-
ющие надежное отождествление. Положение этих
компонент находилось аппроксимацией гауссиана-
ми, а за ошибку положения принималась величина
1σ. Для оценки магнитного поля белого карлика мы
рассчитали энергетический спектр атома водорода
в сильном магнитном поле c помощью программ-
ного кода Шимежек, Вуннер (2014). Затем были
найдены длины волн разрешенных переходов на
второй энергетический уровень. Полученная диа-
грамма расщепления линий Нα, Hβ, Hγ также

представлена на рис. 4. Оценка среднего магнит-
ного поля белого карлика составила B = 28.5±
± 1.5МГс.

Циклотронный спектр

В спектральном ряде, полученном 07/08 марта
2022 г., выделяется один спектр со слабыми цик-
лотронными гармониками (см. рис. 5). Мы выпол-
нили его моделирование с использованием простой
однородной по температуре и плотности модели
аккреционного пятна, часто используемой при ис-
следовании поляров (Кэмпбелл и др., 2008; Колбин
и др., 2019; Бойерманн и др., 2020). К циклотронно-
му спектру добавлялась подложка в виде спектра
Рэлея–Джинса для учета излучения белого карли-
ка, а также возможного вклада от аккреционной
струи. Модель зависит от четырех параметров: на-
пряженности магнитного поля в пятнеB, электрон-
ной температуры Te, угла между линиями магнит-
ного поля и лучом зрения θ, а также плазменного
параметра Λ = ω2

p
/ωcc, где ωp — плазменная ча-
стота, 
 — глубина излучающей области вдоль луча
зрения, а ωc = eB/mec — циклотронная частота.
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Синей линией показан наблюдаемый спектр, сглаженный фильтром Савицкого–Голея.

Вычисление интенсивности циклотронного излуче-
ния проводилось с использованием коэффициентов
поглощения, рассчитываемых по методике Чэн-
мьюгэм, Далк (1981). Наилучшее описание спектра
получено для напряженности магнитного поля B ≈
≈ 34 МГс. Отметим, что зашумленность спектров
дает неопределенность в положении циклотронных
гармоник ≈20 Å, которая соответствует ошибке
напряженности магнитного поля около 0.1 МГс.
Гораздо больший вклад в ошибку магнитного поля
вносит вырожденность решения по температуре и
плазменному параметру (Кэмпбелл и др., 2008).
К сожалению, путем моделирования циклотронно-
го спектра не удается одновременно определить
температуру Te и плазменный параметр Λ из-
за их похожего влияния на форму спектра. Мы
варьировали температуру в диапазоне 5−20 кэВ,
который охватывает типичные для поляров значе-
ния этого параметра. Для всех температур этого
диапазона методом наименьших квадратов находи-
лось решение, наилучшим образом описывающее
наблюдаемый спектр. Напряженность магнитного
поля при этом изменялась на величину ≈2 МГс,
которая была принята за ошибку магнитного по-
ля. Оптимальные значения плазменного параметра
лежали в диапазоне от log Λ = 4 (для Te = 20 кэВ)
до log Λ = 7 (для Te = 5 кэВ), ожидаемом для ак-
креционных пятен в полярах (Воелк, Бойерманн,
1996). Карта распределения χ2 в плоскости Te–
log Λ приведена на рис. 6. Представленные значе-

ния χ2 являются минимальными для каждой пары
(Te, log Λ) и находились путем оптимизации по
напряженности магнитного поля B, углу θ и вкла-
ду рэлей-джинсовской компоненты в интегральное
излучение системы. К сожалению, из-за грубости
принятой модели трудно ограничить область до-
пустимых значений с надежными уровнями зна-
чимости. Поэтому мы ограничились указанием в
распределении χ2 области, в которой амплитуда
циклотронных гармоник описывается лучше ≈50%
(см. рис. 6). Угол θ найден принадлежащим диапа-
зону от 50◦ до 70◦. На рис. 5 показано описание на-
блюдаемого спектра циклотронным спектром при
температуре Te = 10 кэВ. Найденное по цикло-
тронному спектру значение магнитного поля B =
= 34± 2МГс на ≈6МГс выше оценки, полученной
из анализа зеемановского расщепления. Подобные
расхождения в результатах двух методов типичны
для систем типа AM Her. При анализе фотосфер-
ных линий белого карлика находится усредненное
по диску звезды магнитное поле, в то время как
по циклотронным гармоникам определяется маг-
нитное поле около магнитного полюса. Последняя
оценка должна быть заведомо больше первой, что
и наблюдается в случае J0854.

Допплеровская томография

Допплеровские томограммы представляют со-
бой распределение источников эмиссионных ли-
ний в двухмерном пространстве скоростей. Каж-
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Рис. 6. Карта распределения χ2 в плоскости Te–log Λ. Черными штриховыми изолиниями выделено значение χ2, при
котором амплитуды циклотронных гармоник описываются с точностью около 50%.

дая точка этого пространства определяется па-
рой полярных координат: абсолютным значением
скорости относительно центра масс системы v в
проекции на орбитальную плоскость (c точностью
до множителя sin i, i — наклонение орбиты) и уг-
лом ϑ, определяющим направление вектора ско-
рости в орбитальной плоскости (обычно этот угол
отсчитывается от линии, соединяющей центры масс
звездных компонент). За подробностями в интер-
претации допплеровских томограмм мы отсылаем
читателя к работам Марш, Швопе (2016), Котзе
и др. (2015, 2016). Поскольку мы не имеем орби-
тальных эфемерид J0854, томограммы восстанов-
лены с точностью до поворота, т.е. угол ϑ точек
томограммы определен с точностью до постоян-
ного слагаемого. Томография J0854 проводилась
в линии Hβ, в которой достигается максимальное
отношение сигнал–шум в двух рядах наблюдений.
Восстановление допплеровских томограмм прово-
дилось с помощью программного кода Котзе и др.
(2015), реализующего метод максимума энтропии.

Полученные томограммы J0854 представлены
на рис. 7 в двух проекциях: стандартной и вы-
вернутой (“inside–out”). В первой проекции ско-
рость v увеличивается от центра томограммы к
ее периферии. В вывернутой проекции, наоборот,
абсолютная скорость возрастает от периферии к
центру. Последний вариант предпочтителен для ис-
следования высокоскоростных структур, которые
размывались бы по большой площади в стандарт-
ной проекции (подробнее об этом эффекте см.
Котзе и др., 2015). Для удобства сравнения томо-
грамм, полученных в разные ночи, распределение
интенсивности по данным 24/25 апреля 2022 г. мы
представили набором изолиний. Эти изолинии мы

наложили на карту, полученную по спектрам 07/08
марта 2022 г., представленной в цветовой градации.

Томограммы J0854 типичны для систем типа
AM Her. В четвертой четверти стандартной томо-
граммы присутствуют максимум интенсивности и
более слабая яркая область в первой четверти, вы-
тянутая в радиальном направлении. Такая же кар-
тина проявляется и на карте в вывернутой проек-
ции, но отличается более выраженной высокоско-
ростной составляющей. Вспомнив, что допплеров-
ские карты восстановлены с точностью до поворо-
та, мы могли бы повернуть их на ∼180◦ и видеть их
соответствие с картами других поляров, например,
HU Aqr (Швопе и др., 1997), BS Tri (Колбин и др.,
2022). Максимум в четвертой четверти томограммы
в стандартной проекции, приходящийся на модуль
скорости v = 200−450 км/с, вероятно формиру-
ется около точки Лагранжа L1. Его источником
может быть баллистический участок аккрецион-
ной струи. Часть излучения может формироваться
в области переизлучения на поверхности донора,
однако она не может быть доминирующей ввиду
отсутствия в профилях спектральных линий ха-
рактерных узких компонент (Колбин и др., 2022).
Максимум в первой четверти, имеющий на Δv ≈
≈ 50 км/c меньшую абсолютную скорость и на
Δϑ≈ 90◦ больший полярный угол, вероятно, фор-
мируется на участке аккреционной струи, текущей
вдоль силовых линий магнитного поля белого кар-
лика. Уменьшение абсолютной скорости в таком
случае вызвано торможением аккреционной струи
около области стагнации, где динамическое дав-
ление струи сравнивается с магнитным давлением
(ρv2 = B2/8π, где ρ — плотность струи). После
этой области газ движется вдоль линий магнитного
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Рис. 7. Допплеровские томограммы J0854 в линии Hβ. Слева представлены томограммы в стандартной проекции,
а справа— в вывернутой. Томограммы, восстановленные по спектрам 07/08 марта 2022 г., представлены в цветовой
градации, а томограммы 24/25 апреля 2022 г. отображены изолиниями. Томограммы даны в полярных координатах:
штриховыми окружностями указаны области с постоянным модулем скорости (v = 0, 500, 1000 км/c), у периферии
томограмм отмечены полярные углы (ϑ = 0, 90, 180, 270◦), определяющие направление движения излучающих частиц.

поля с появлением компоненты скорости, перпен-
дикулярной орбитальной плоскости (если ось маг-
нитного диполя не лежит в орбитальной плоскости)
и не регистрируемой в допплеровкой томографии.
Резкое изменение угла ϑ может быть интерпрети-
ровано быстрым изменением направления течения
струи при переходе с баллистической траектории
на магнитную.

Фазы периода биений на времена спектраль-
ных наблюдений составляют ϕbeat = 0.91± 0.09 и
ϕbeat = 0.87± 0.1 для мартовских и апрельских на-
блюдений соответственно. Высокая неопределен-
ность в фазе обусловлена ошибкой периода бие-
ний. При этом два ряда спектральных наблюдений
различаются на Δϕbeat = 0.04. Похоже, что такой
разности по фазе не достаточно для выделения
различий в аккреционном течении. Хотя и до-
пплеровские томограммы имеют разное положение
максимумов интенсивности (особенно это замет-
но на картах в стандартной проекции), эти раз-
личия могут быть вызваны неполным покрытием
орбитального периода в мартовских наблюдениях
(≈0.6Porb).

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В настоящей работе обнаружен новый асин-
хронный поляр J0854. В его долговременных кри-
вых блеска, полученных обзором ZTF, выделяется

период биений Pbeat = 24.6 ± 0.1 сут. В течение
этого периода поляр изменяет средний блеск от
〈g〉 ≈ 19.5m (низкое состояние) до 〈g〉 ≈ 16.5m (вы-
сокое состояние). Анализ кривых блеска в низ-
ком и высоком состояниях выявил вращательную
переменность белого карлика с периодом Pspin =
= 113.197 ± 0.001 мин. В периодограммах низкого
и высокого состояний также проявляются орби-
тальный период Porb = 113.55984 ± 0.001 мин и бо-
ковые полосы, возникающие из-за модуляции вра-
щательной переменности орбитальным движением.
Асинхронность J0854 равна (Ω− ω)/Ω≈ 0.3% и
согласуется со значениями этого параметра для
асинхронных поляров, где он <2%. Свернутая с
периодом вращения кривая блеска J0854 в низком
состоянии имеет двухгорбую яркую фазу, которая
интерпретируется прохождением источника цик-
лотронного излучения (т.е. аккреционного пятна)
по диску белого карлика. Похожая форма кривой
блеска наблюдается и в высоком состоянии, однако
она смещена примерно на половину периода вра-
щения. Этот эффект можно интерпретировать сме-
ной главного аккрецирующего полюса при изме-
нении состояния с низкого на высокое. Поскольку
в высоком состоянии средний блеск поляра выше
на ≈3m, можно предположить, что в нем аккре-
цирующий полюс имеет лучшие условия видимо-
сти, т.е. располагается около полюса вращения,
обращенного к наблюдателю. Кроме того, различия
в яркости двух состояний могут быть связаны с
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Рис. 8. Схема для интерпретации фотометрических наблюдений J0854. Показана аккреция на белый карлик в низком
(ϕbeat = 0.5) и высоком (ϕbeat = 0.0) состояниях. В низком состоянии аккреция происходит вблизи полюса вращения,
развернутом от наблюдателя. Через половину периода биений магнитный диполь ориентируется к натекающему газу
противоположным магнитным полюсом, который имеет лучшие условия видимости. При этом происходит смена фазы
вращения белого карлика, на которой виден аккрецирующий полюс, с ϕspin = 0 на ϕspin = 0.5.

возможным различием напряженности магнитного
поля на магнитных полюсах. При этом, поскольку в
высоком состоянии блеск не падает до уровня низ-
кого состояния, то, вероятно, аккреционное пятно
не заходит за диск белого карлика. Последнее
означает, что наклонение диполя к оси вращения
β < 90◦ − i, если i — наклонение оси вращения к
лучу зрения. Описанная схема аккреции в J0854
представлена на рис. 8.

В спектрах J0854 присутствуют зеемановские
компоненты расщепления линии Hβ. На их основе
сделана оценка магнитного поля белого карлика
B = 28.5 ± 1.5 МГс. В одном из спектров обна-
ружены циклотронные гармоники, положение ко-
торых соответствует магнитному полю B = 34±
± 2 МГс. Более высокая оценка напряженности
магнитного поля связана с тем, что она получена
для области, близкой к магнитному полюсу, в то
время как по зеемановскому расщеплению нахо-
дится напряженность магнитного поля, усреднен-
ная по поверхности звезды. Допплеровские то-
мограммы демонстрируют типичное для поляров
распределение источников эмиссионных линий, на
которых проявляются низкоскоростные структу-
ры, вероятно, образующиеся около баллистиче-
ской траектории, а также высокоскоростные дета-
ли, вероятно, возникающие в магнитосфере белого

карлика. Существенных различий в томограммах,
полученных в разные периоды времени, не обнару-
жено. По-видимому, это связано с малым различи-
ем фазы биений между спектральными рядами.

Поляр J0854 является интересным объектом
для дальнейших оптических наблюдений. Так, для
проверки гипотезы переключений между главными
аккрецирующими полюсами желательны поляри-
зационные наблюдения в разные фазы периода
биений. При смене аккреции с одного полюса
на другой следует ожидать смены знака круговой
поляризации. Было бы интересно провести до-
полнительные фазово-разрешенные спектральные
наблюдения. Допплеровские карты, полученные на
их основе, позволили бы исследовать изменения
геометрии аккреционных течений в процессе вра-
щения магнитного диполя относительно донора.

Исследование выполнено за счет гранта Рос-
сийского научного фонда № 22-72-10064,
https://rscf.ru/project/22-72-10064/. Наблюдения
на телескопах САО РАН выполняются при под-
держке Министерства науки и высшего образова-
ния Российской Федерации. Обновление прибор-
ной базы осуществляется в рамках национального
проекта “Наука и университеты”.
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Buitrago, J. Thorstensen, E. Kotze, H. Breytenbach,
A. Schwope, F. Bernardini, S.V. Zharikov, et al.),
Astron. Astrophys. 608, A36 (2017).

28. Уорнер (B. Warner), Cataclysmic Variable Stars
(Cambridge Univ. Press, Cambridge, 1995).

29. Халперн и др. (J.P. Halpern, S. Bogdanov, and
J.R. Thorstensen), Astrophys. J. 838, 124 (2017).

30. Хеллиер (С. Hellier), Cataclysmic Variable Stars
(Springer, 2001).

31. Хорн (K. Horne), Publ. Astron. Soc. Pacific 98, 609
(1986).

32. Христиан и др. (D.J. Christian, N. Craig, J. Dupuis,
and B. Roberts), IBVS 5032, 1 (2001).

33. Чэнмьюгэм, Далк (G. Chanmugam and G.A. Dulk),
Astrophys. J. 244, 569 (1981).

34. Швопе и др. (A.D. Schwope, K.H. Mantel, and
K. Horne), Astron. Astrophys. 319, 894 (1997).

35. Шимежек, Вуннер (C. Schimeczek and G. Wunner),
Astrophys. J. Suppl. Ser. 212, 26 (2014).

36. Шкоди и др. (P. Szkody, A. Henden, O.J. Fraser,
N.M. Silvestri, G.D. Schmidt, J.J. Bochanski,
M.A. Wolfe, M. Agueros, et al.), Astron. J. 129, 2386
(2005).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 49 № 8 2023



ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ, 2023, том 49, № 8, с. 573–578

ОБЪЯСНЕНИЕ АНОМАЛЬНОЙ ВСПЫШЕЧНОЙ АКТИВНОСТИ
КОМЕТЫ 29P/SCHWASSMANN-WACHMANN 1. ГИПОТЕЗА

О НАЛИЧИИ У КОМЕТЫ КРУПНЫХ СПУТНИКОВ

c© 2023 г. Ю. Д. Медведев1*, С. Р. Павлов1

1Институт прикладной астрономии РАН, Санкт-Петербург, Россия
Поступила в редакцию 22.06.2023 г.

После доработки 25.07.2023 г.; принята к публикации 11.08.2023 г.

Аномальную вспышечную активность кометы 29P/Schwassmann-Wachmann 1 мы объясняем на-
личием у кометы спутников, соприкасающихся с поверхностью ядра кометы в перицентрах своих
орбит. Предполагается, что спутники движутся по вытянутым орбитам, и в результате столкновений
с пылевым слоем ядра выбрасывается большое количество пыли, отражение от которой вызывает
периодические вспышки яркости (БАА, 2023). В зависимости от глубины проникновения спутников
в пылевой слой происходит увеличение яркости кометы различной интенсивности. Улучшение орбиты
кометы с привлечением позиционных наблюдений позволяет определить преимущественное направле-
ние выброса вещества по смещениюфотоцентра, которое мы интерпретируем как направление вектора
скорости наибольшего спутника в перицентре. Результаты математического моделирования выброса
и последующего движения пылевых частиц, вызванного контактом спутника с пылевым слоем ядра
кометы, объясняют образование наблюдаемых в комете структур: пылевых джетов и их зеркальной
симметрии, а также протяженность области выброса вещества с поверхности ядра кометы.

Ключевые слова: комета 29P/Schwassmann-Wachmann 1, вспышечная активность комет, пылевые
джеты, смещение фотоцентра.
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ВВЕДЕНИЕ
Долгие годы внимание ученых привлекает коме-

та 29P/Schwassmann-Wachmann 1. Объект при-
надлежит классу кентавров, его орбита целиком
лежит за орбитой Юпитера приблизительно на
расстоянии 6 а.е. Несмотря на почти круговую,
свойственную более астероидам, чем кометам, ор-
биту, за свою непрекращающуюся с момента от-
крытия в 1927 г. вспышечную активность объект
получил кометное обозначение.Широкое внимание
комета 29P заслужила нерегулярностью и разной
интенсивностью своих вспышек. С октября 2007 г.
Британская астрономическая ассоциация (БАА)
инициировала миссию, посвященную изучению ко-
мет с непредсказуемой вспышечной активностью,
а начиная с 2014 г. за кометой 29P ведутся ре-
гулярные фотометрические наблюдения. Основные
наблюдательные данные сейчас аккумулируются
на отдельной web-странице, посвященной комете,
на сайте БАА (2023).

В среднем за год наблюдается семь мощных
вспышек с периодичностью от 55 до 60 сут и

*Электронный адрес: medvedev@iaaras.ru

увеличением блеска на четыре и более звездных
величин (Кочергин и др., 2021). Яркие вспышки
перемежаются менее яркими со слабо выраженной
периодичностью в 9–14 а.е. (рис. 1). Кроме того,
обнаружены формирующиеся после вспышки пы-
левые облака, в расположении которых отмечают
наличие зеркальной симметрии (Майлс и др., 2016;
Триго-Родригес и др., 2010). Скорости вещества
у поверхности ядра небольшие, по наблюдениям
телескопа Хаббл на расстояниях менее 1200 км
от ядра скорость пыли составляет 17 м/с (Майлс
и др., 2016), при этом они отмечают, что форма
областей, с которых происходит выброс вещества,
не точечная, а вытянута вдоль поверхности ядра
кометы.

Ядро кометы большое, диаметр ядра оценивают
в 60.4 км (ЛРД, 2023), альбедо — порядка 0.033
(Байер, 2013). Предполагается, что поверхность
ядра покрыта толстым слоем пыли. Поляримет-
рические исследования, проведенные Кочергиным
и др. (2021), показали, что наблюдаемое после
вспышки свечение является, скорей всего, резуль-
татом рассеяния света на пылинках микронного
размера, а не излучением молекул газа. Оценки пе-
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Рис. 1. Кривая блеска кометы 29P/Schwassmann-Wachmann 1 с июля 2022 г. по май 2023 г.

риода обращения кометы вокруг собственной оси
по разным источникам рознятся и составляют от
6 ч до 60 а.е., что связано с различными подходами,
применяемыми авторами (Триго-Родригес и др.,
2010; Иванова и др., 2012; Шубина и др., 2023;
Джевитт, 1990; Мич и др., 1993).

К сегодняшнему дню выдвинуто множество ги-
потез, пытающихся объяснить причины наблюда-
емых вспышек кометы 29Р. Наибольшее употреб-
ление находит объяснение, предполагающее нали-
чие под поверхностью кометы каверн, содержащих
льды метана и угарного газа. Выброс вещества
в таком случае является следствием сублимации
льдов летучих соединений, находящихся с солнеч-
ной стороны и провоцирующих взрыв (Майлс и др.,
2016). Другие гипотезы предполагают столкнове-
ние астероида с метеороидными потоками (Грон-
ковски, 2004) или фрагментацию ядра кометы в ре-
зультате внутренних напряжений (Неслусан, 2014).
Некоторые из выдвинутых гипотез были опроверг-
нуты самими авторами, другие еще нуждаются в
проверке. Так или иначе, вопрос о причинах наблю-
даемых у кометы 29P вспышек остается открытым,
активно обсуждаемым и требующим своего окон-
чательного разрешения.

ФОРМУЛИРОВКА ГИПОТЕЗЫ

Поскольку все опубликованные предположения
о вспышечной активности кометы имеют те или
иные изъяны в интерпретации наблюдательных
данных, мы предлагаем свое объяснение выше пе-
речисленным особенностям кометы.Мы предпола-
гаем, что в результате распада кометы, произошед-
шего из-за тесного сближения кометы сЮпитером

или другого физического процесса, у кометы по-
явились спутники. Для того чтобы оценить область,
в которой возможно длительное существование
спутников, мы вычислили радиус сферы действия
тяготения ядра кометы по формуле (Абалакин и

др., 1978): rd = rs
5

√
(mc/m�)

2, где rs — гелиоцен-
трическое расстояние от кометы до Солнца, mc —
масса ядра кометы, m� — масса Солнца. Полагая,
что ядро кометы — сфера радиусом r = 30.2 км
и плотностью ρ = 103 кг/м3, а rs = 5.78 а.е. —
гелиоцентрическое расстояние кометы в перигелии;
мы получили, что радиус сферы действия коме-
ты rd = 4385 км. Это достаточно большая об-
ласть пространства, допускающая орбиты спутни-
ков с периодами вплоть до 80 а.е. Наблюдаемые
вспышки можно объяснить наличием одного или
нескольких крупных спутников километровых раз-
меров, которые движутся по вытянутым орбитам с
перицентрическими расстояниями, позволяющими
им касаться пылевого слоя, покрывающего ядро
кометы. Столкновение спутников с пылевым сло-
ем может происходить со скоростями вплоть до
второй космической — 22.6 м/с. При прохождении
перицентра спутник наподобие плуга поднимает с
поверхности кометы пылевые частицы, вызываю-
щие увеличение яркости. Различная интенсивность
вспышек объясняется различной глубиной про-
никновения спутников в пылевую оболочку ядра
кометы, размерами спутников, а также вращением
и неровностью поверхности ядра кометы. Мощ-
ность пылевого слоя в результате таких контактов
не подвержена значительному истощению, так как
после каждой вспышки значительная часть пыли
оседает обратно на поверхность ядра кометы.
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ВЫЧИСЛЕНИЯ
Было проведено совместное численное модели-

рование движения ядра кометы и его спутников.
При моделировании учитывались взаимные грави-
тационные возмущения ядра и спутника, а также
возмущения со стороны Солнца и Юпитера. В
случае соприкосновения спутника с ядром учиты-
валось тормозящее ускорение, которое считалось
пропорциональным глубине проникновения спут-
ника в поверхностный пылевой слой.

Численные эксперименты показали, что орбиты
спутников с периодами 55–60 сут (значения боль-
ших полуосей орбит 1640–1740 км) нестабильны.
Из-за возмущений со стороны Солнца и Юпитера
у них наблюдаются изменения перицентрических
расстояний, причем в сторону уменьшения. Это
приводит к столкновению не только с пылевым
слоем, но и с твердой частью ядра кометы. Орбиты
с периодами 27–30 сут показывают ощутимо мень-
шие изменения орбитальных элементов. Однако
наиболее стабильно движение спутников с перио-
дами 12–14 сут (значения больших полуосей 590–
660 км). В этом случае изменения перицентриче-
ских расстояний незначительны даже на столетних
интервалах. Наибольшим изменениям подвержены
большие полуоси, поскольку кинетическая энергия
спутников тратится на взаимодействие с пылевым
слоем. Эксцентриситеты таких орбит равны при-
близительно 0.95, а скорости, развиваемые спутни-
ками в перицентре, достигают 22.3 м/с.

Пренебрегая энергией, расходуемой на тепло,
т.е. считая взаимодействие спутника с пылевым
слоем упругим, мы оценили величину кинетической
энергии, расходуемой спутником на выброс пы-
ли. Хосек и др. (2013) определили, что во вре-
мя вспышки в мае 2011 г. с поверхности кометы
выброшено порядка 2.6 ± 0.3× 108 кг пыли. Если
считать, что спутник разгоняет пылевые частицы
до скорости υ0 = 20 м/с, то кинетическая энергия,
требуемая для разгона такого количества пыли,
составитE = 5.20× 1010 Дж. А в среднем для семи
таких вспышек за год Eгод = 3.64 × 1011 Дж.

Найдем разницу энергий спутника радиусом
rспутн = 1 км и плотностью 103 кг/м3 на орбите с
большой полуосью a = 600 км и эксцентриситетом
e = 0.95, и на круговой орбите с большой полуосью
равной радиусу ядра кометы a = 30.2 км. Она
равна ΔE = 0.53 × 1015 Дж. Время жизни кило-
метрового спутника, если годовой расход энергии
меняться не будет, и он не врежется в твердую
составляющую ядра и не разрушится, составит t =
= ΔE/Eгод ≈ 1500 лет.

Мы предположили, что выброс пылевых частиц
при контакте наибольшего спутника с ядром коме-
ты приводит к систематическому смещению фото-
центра кометы в направлении скорости спутника в

перицентре. Для обнаружения этого эффекта мы
провели совместное улучшение координат, компо-
нент скорости и трех компонент вектора смещения
фотоцентра кометы 29P на эпоху 17 июня 2015 г.
по всем имеющимся позиционным наблюдениям
с 1927 по 2023 г. В процессе улучшения были
использованы наблюдения, взятые с сайта МПЦ
(2023). Смещение фотоцентра определялось на
нескольких интервалах по 5 дней с момента
выброса, пока хвост еще не был сильно развернут
солнечным давлением. Даты выбросов мы опреде-
ляли по световым кривым и выбрали следующие
моменты с наибольшими изменениями яркости:
2023.04.02, 2023.02.21, 2022.12.26, 2022.11.29,
2022.11.21, 2021.03.31, 2021.01.14, 2020.07.26,
2019.08.03, 2019.05.11.

Полученные значения параметров орбиты и
смещения позволили представить наблюдения
со среднеквадратической ошибкой 0.56 угл. сек.
В улучшении использовалось 61 908 условных
уравнений. Векторы положения, компонент скоро-
сти и смещения фотоцентра кометы в позиционных
наблюдениях на эпоху 17 июня 2015 г. приведены в
табл. 1.

Проведено моделирование образования и эво-
люции облака пылинок в результате столкновения
спутника кометы с пылевым слоем, покрывающим
поверхность ядра кометы. В уравнения движе-
ния пылевых частиц мы включили гравитацион-
ные притяжения со стороны ядра кометы, Солнца,
Юпитера и солнечное давление.

Таблица 1. Координаты, компоненты скорости
и величины смещений фотоцентра кометы
29P/Schwassmann-Wachmann 1 в экваториальной
системе координат и их ошибки

Параметр Значение Ошибка

X , а.е. –0.517504003 0.194× 10−6

Y , а.е. –5.185826952 0.929× 10−7

Z, а.е. –3.041518160 0.114× 10−6

Ẋ, а.е./сут 0.006931788 0.938× 10−10

Ẏ , а.е./сут –0.000690218 0.154× 10−9

Ż, а.е./сут 0.000572751 0.140× 10−9

ΔX , км –1045 58

ΔY , км 1611 91

ΔZ, км 268 62
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Рис. 2. Распределение пылинок на седьмой день после столкновения спутника с пылевым слоем ядра кометы
29P/Schwassmann Wachmann 1. Вид картинной плоскости для земного наблюдателя.

Выброс пылинок моделировался с дуги контакта
спутника с поверхностью кометы. Для расчетной
орбиты спутника: a = 600 км и e = 0.95, и при
заглублении спутника на 0.2 км под поверхность
пылевого слоя ядра кометы, длина дуги контак-
та составит приблизительно 1.6 км. Мы разби-
ли дугу контакта на 200 точек. С каждой точки
моделировался выброс 250 пылинок с начальны-
ми скоростями, взятыми из бета-распределения с
параметрами β(20, 1) в пределах от 0 до 22 м/с.
Для каждой пылинки случайным образом также
задавались два угла, определяющих направление
ее начальной скорости. Угол в плоскости, каса-
тельной к поверхности кометы, выбирался из пира-
мидального распределения в пределах [−90◦; +90◦]
от направления вектора скорости спутника. Угол
из плоскости выбирался из равномерного распре-
деления в пределах [0◦; 36◦]. Размер пылинок вы-
бирался из равномерного распределения; каждой
пылинке назначался радиус в пределах от 0.3 до
1 мкм, что соответствует результатам исследований
Кочергина и др. (2021).

На рис. 2 приведены результаты моделирования
пылевого облака, образовавшегося в результате
контакта спутника со слоем пыли на поверхности
ядра. На нем представлен вид картинной плоскости
для земного наблюдателя на седьмой день после
столкновения. Ось X, приведенная на рисунке,

параллельна, и ось Y перпендикулярна плоскости
орбиты кометы. На рисунке также указаны век-
торы, параллельные нормали к плоскости орбиты
кометы (вектор N), радиус-вектору кометы (вектор
to Sun) и вектору скорости спутника в перицентре
(вектор V). На рисунке заметно образование двух
джетов, зеркальных относительно оси X, харак-
терных для крупномасштабных фотографий комы
кометы 29P.

Моделирование образования пылевого облака
показывает, что в течение нескольких дней после
выброса преимущественное направление движе-
ния пылинок совпадает с направлением скорости
спутника. Поэтому мы предположили, что вектор
смещения фотоцентра, определенный в экватори-
альной системеOxyz с центром в ядре кометы, сов-
падает с направлением скорости спутника кометы в
момент прохождения перицентра:

v̄s = −1045x̄ + 1611ȳ + 268z̄ (км) .

Из предположения, что в момент прохожде-
ния перицентра спутник касается поверхности ко-
меты, следует, что модуль радиус-вектора орби-
ты спутника в этот момент времени равен сумме
радиусов кометы и спутника за вычетом глуби-
ны проникновения спутника в приповерхностный
слой ядра кометы: |r̄s| = 30.2 + 1− 0.2 = 31 км.
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Таблица 2.Элементы гипотетического спутника

Элементы Прямое движение Ретроградное движение

a 600 км 600 км

e 0.95 0.95

i 0◦ 0◦

Ω 0◦ 0◦

ω 83.04◦ 263.04◦

Вектор скорости спутника в перицентре являет-
ся нормалью к плоскости, пересечение которой с
поверхностью ядра кометы составляет большую
окружность. В одной из точек этой окружности на-
ходится перицентр орбиты спутника. Пусть плос-
кость орбиты спутника совпадает с плоскостью
орбиты кометы. Пересечение плоскости орбиты
спутника с большой окружностью даст две точ-
ки на поверхности ядра кометы, соответствующие
положению перицентра в случае прямого и ретро-
градного движений спутника. Введем локальную
систему координат с началом отсчета, совпада-
ющим с центром ядра кометы. Ось Z̄ направим
перпендикулярно из плоскости орбиты кометы, так
чтобы комета двигалась против часовой стрелки,
если смотреть с конца вектора (прямое движение).
Ось X̄ сонаправим с направлением на восходящий
узел орбиты кометы. Ось Ȳ определим до правой
тройки векторов. Тогда элементы орбиты спутника,
определенные в этой локальной системе координат,
связанной с орбитой кометы, в случае его прямого
и ретроградного движений будут иметь значения,
приведенные в табл. 2.

Приведенные элементы позволяют предсказы-
вать положение спутника и дают возможность
предпринять попытку обнаружить крупный спут-
ник кометы оптическими средствами. Наиболее
благоприятными интервалами обнаружения гипо-
тетического спутника являются моменты его на-
хождения в апоцентре своей орбиты. Если считать,
что момент прохождения через перицентр соот-
ветствует началу вспышки, то апоцентра он будет
достигать через 6–7 дней с момента вспышки.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Мы объясняем аномальную вспышечную ак-
тивность кометы 29/Schwassmann-Wachmann 1,
предположив, что у нее имеются спутники, спо-
собные в перицентре проходить вплотную к ядру
кометы и поднимать с поверхности облако пыли.
Объем выброса в таком случае зависит от глубины

проникновения спутника в пылевую оболочку и его
размера. Мы рассчитали объем пыли, обеспечива-
ющий наблюдаемое увеличение яркости кометы, и
посчитали, на сколько лет хватит запаса энергии
километрового спутника в случае сохраняющейся
среднегодовой интенсивности вспышек.

В пользу данной гипотезы свидетельствует то,
что в процессе улучшения орбиты спутника по
наблюдениям, взятым с MPC (2023), мы получили
меньшие значения среднеквадратического откло-
нения при совместном улучшении орбиты и трех
компонент вектора смещения в фиксированной си-
стеме координат (XYZ), чем в случае, когда мы
улучшали радиальную, трансверсальную и нор-
мальную компоненты вектора смещения. Мы счи-
таем, что данный факт свидетельствует о наличии
выделенного направления в пространстве, соответ-
ствующего преимущественному направлению вы-
бросов. Мы связываем это с инерциальными свой-
ствами гравитирующих тел: спутника и кометы, а не
с относительным положением кометы и Солнца.

Мы также провели математическое моделиро-
вание процесса разлета и последующей динамики
пылинок в результате столкновения крупного спут-
ника с пылевым слоем на поверхности кометы.Мо-
делирование позволило получить структуры, схо-
жие с наблюдаемыми после выброса джетами, и
объяснить протяженность области выброса веще-
ства на поверхности ядра. Из обработки позици-
онных наблюдений определена величина смещения
фотоцентра относительно ядра кометы. Предполо-
жив, что направление выброса вещества совпадает
с направлением скорости наиболее крупного спут-
ника в перицентре, оценены элементы его орбиты.

Таким образом, мы предполагаем, что коме-
та представляет собой многоспутниковую систему,
которая находится в процессе образования тесной
пары (ядро и наибольший спутник).
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