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Исследуется происхождение широкого компонента эмиссионной линии [Ar ��] 7 мкм, связанной
с возбуждением газа нейтронной звездой SN 1987A. Мы приводим аргументы в пользу того, что
широкие крылья линии формируются в газе с температурой ∼ 300 K. Избыток потока в красном
крыле линии [Ar ��] воспроизводится рассеянием фотонов линии в оптически тонком однород-
ном пылевом компоненте с размерами пылинок 1–2 мкм и общей массой (несколько) × 10−3 𝑀⊙.
Облака, содержащие практически всю пыль SN 1987A, имеют относительно небольшой фактор
покрытия, и рассеяние фотонов на них не вносит заметного вклада в красное крыло. Обсуждается
возможность дополнительного нагрева газа релятивистскими протонами.

Ключевые слова: звезды –– сверхновые; звезды –– нейтронные звезды.

DOI: 10.31857/S0320010824070019, EDN:MCNZTA

ВВЕДЕНИЕ
Идея о том, что эмиссионные линии ионов

с высоким потенциалом ионизации могут свиде-
тельствовать о возбуждении газа SN 1987A пуль-
саром, который непосредственно не наблюдается
(Шевалье, Франссон, 1992), мотивировала наблю-
дение SN 1987A орбитальной обсерваторией JWST
16 июля 2022 года (Франссон и др., 2024). Полу-
ченные инфракрасные спектры показывают узкие
эмиссионные линии ионов аргона и серы, которые
возникают в газе, облучаемом ионизирующим из-
лучением остывающей нейтронной звезды (CNS)
или туманности, образованнойпульсарнымветром
(PWN) (Франссон и др., 2024).

Особый интерес представляют линии [Ar ��]
6.98527 мкм и [Ar ��] 4.5 мкм. Вторая является при-
знаком жесткого ионизирующего излучения, обу-
словленного NS (Франссон и др., 2024), тогда как
первая, имеющая профиль с высоким отношени-
ем сигнал/шум, позволяет исследовать зону фор-
мирования линии. Отмечается, что узкое ядро ли-
нии [Ar ��] 7 мкм указывает на доминирующуюроль
CNS в ионизации газа по сравнению со сценарием
PWN (Франссон и др., 2024).

Косвенное и вместе с тем убедительное обна-
ружение NS на основе спектральных наблюдений
ставит вопрос, понимаем ли мы существенную фи-
зику, связанную с формированием линии [Ar ��]

*Электронный адрес: nchugai@inasan.ru

7мкм.Покрайнеймере два важныхпункта требуют
более детального исследования. Во-первых, модель
ионизационного и теплового состояния газа спо-
собна объяснить только узкий компонент ((FWHM
∼ 120 км с−1) линии [Ar ��] 7 мкм. Это оставля-
ет без объяснения широкий компонент (FWHM
∼ 360 км с−1). Во-вторых, линия [Ar ��] 7 мкм по-
казывает значительный избыток потока в красном
крыле, который, скорее всего, обусловлен рассе-
янием фотонов линии на пыли (Франссон и др.,
2024), однако предположение нуждается в подтвер-
ждении численным моделированием. Заметим, что
эффекты рассеяния на пыли могут осложняться
тем, что пыль сосредоточена в непрозрачных обла-
ках (Двек, Арендт, 2015).

Представленное сообщение исследует оба под-
нятых выше вопроса. Исследование основано на
простой сферической модели с радиальным рас-
пределениемкоэффициента излучения, восстанов-
ленного по профилю линии. Несмотря на простоту
модели, она позволяет прийти к интересным выво-
дам относительно распределения пыли и теплово-
го состояния излучающего газа, ответственного за
широкий компонент линии [Ar ��] 7 мкм.

МОДЕЛИРОВАНИЕ ПРОФИЛЯ ЛИНИИ
Описание модели

Профиль линии [Ar ��] 7 мкм вычисляется
в предположении, что зона свечения вокруг NS яв-
ляется сферической с излучающей способностью
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ε(𝑟) и гомологическим расширением 𝑣 = 𝑟/𝑡, где 𝑟 ––
расстояниеотNS, а 𝑡 = 35 лет –– возраст сверхновой
в эпоху наблюдения обсерваторией JWST. Заметим,
что гомологическое расширение с центром, совпа-
дающим с нейтронной звездой, является следстви-
ем общего гомологического расширения оболочки
сверхновой; здесьмыпренебрегаем возможнымот-
клонением от гомологического расширения, свя-
занного с PWN (если она есть). Ниже, как прави-
ло, имеется в виду скорость расширения относи-
тельноNS, кроме тех случаев, когда рассматривает-
ся скорость расширения оболочки сверхновой от-
носительно ее центра.

Рассеяние и поглощение излучения линии
пылью рассчитывается методом Монте Карло
в предположении однородного распределения
пыли в сфере радиуса 𝑣𝑑 = 800 км с−1, в центре
которой NS. Заметим, что эта величина скоро-
сти близка к скорости пылевого ядра 910 км с−1

в модели инфракрасного излучения пыли (Двек,
Арендт, 2015). Скорее всего, имеет место смещение
центров распределения пыли и излучающего газа.
Однако мы пренебрегаем возможным несовпаде-
нием, которое может внести лишь незначительную
поправку в рассчитанный профиль.

Существенные свойства пыли включают пол-
ную (по экстинкции) оптическую толщину пыле-
вой сферы τ𝑑, альбедо однократного рассеяния ω
и параметр асимметрии –– средний косинус μ угла θ
между волновым вектором падающего и вектором
рассеянного фотона 𝑔 = ⟨μ⟩. Ипользуется фазовая
функция (индикатриса) рассеяния, предложенная
(Дрейн, 2003),

φ(μ) = 𝐶
1 + μ2

(1 + 𝑔2 − 2𝑔μ)3/2 , (1)

где 𝐶 –– нормировочный множитель. Для пыли-
нок малых размеров 𝑥 = 2π𝑎/λ ≪ 1 параметр 𝑔 → 0,
и приведенная индикатриса переходит в рэлеев-
скую.

Инфракрасные спектры, полученные Herschel
на стадии 25 лет (Вессон и др., 2015), предпола-
гают доминирование крупной пыли до 3 мкм. Это
означает, что индикатриса рассеяния может иметь
значительную асимметрию при рассеянии излуче-
ния с длиной волны 7 мкм. Ниже будут представ-
лены несколько вариантов для демонстрации вли-
яния основных параметров на профиль линии.

Исследуются две возможности распределения
пыли: однородное и облачное. Распределение пы-
ли в оптически плотных облаках было предложе-
но с целью согласовать относительно небольшую
оптическую толщину пылевой зоны, которая тре-
бовалась для объяснения синего смещения дубле-

та [O I] 6 300, 6 364 Å, (τ𝑑 ≲ 1) (τ𝑐 ≫ 1), и высо-
кую оптическую толщину в модели инфракрасно-
го излучения пыли (Люси и др., 2021). Большая оп-
тическая толщина облаков в SN 1987A имеет ме-
сто и на поздней стадии (𝑡 = 25 лет) (Двек, Арендт,
2015; Вессон и др., 2015) при полной массе пыли
0.8 𝑀⊙ (Вессон и др., 2015).

Если пыль находится только в оптически тол-
стых облаках, в роли оптической толщины сре-
ды выступает среднее число облаков вдоль радиу-
са (τ𝑜𝑐) или “occultation optical depth” (Люси и др.,
2021). Расчет рассеяния фотонов на оптически тол-
стом облаке осложняется тем, что поверхность об-
лака, как правило, имеет сложную форму. Мы, од-
нако, рассмотримпростуюмодель, которая улавли-
вает суть диффузного отражения, а именно: пред-
полагается ламбертовское отражение от гладкой
поверхности сферического облака принормальном
падении фотона на поверхность (cos θ0 = μ0 = 1).
В приближении большой оптической толщины об-
лака τ𝑐 ≫ 1 и сферической индикатрисы плоское
альбедо имеет вид 𝐴 = 1 − φ (μ0, ω) √1 − ω (Собо-
лев, 1975). Функция φ(μ0, ω) при ω = 0.5 (силикат-
ная пылинка с радиусом 1 мкм и λ = 7 мкм (Дрейн,
2011)) и μ0 = 1 равна 1.26 (Соболев, 1975). В этом
случае альбедо облака составляет 𝐴 = 0.11; эта ве-
личина используется ниже.

Оптически тонкий пылевой компонент
Профилилинии [Ar ��] 7мкм, рассчитанные для

разных наборов параметров (см. табл. 1), представ-
лены на рис. 1 вместе с наблюдаемой линией. Рас-
считанные профили смещены в синюю сторону
на −260 км с−1, в систему покоя нейтронной звез-
ды (Франссон и др., 2024). Все модели используют
нормированное распределение излучательной спо-
собности ε(𝑣) как функцию скорости 𝑣 = 𝑟/𝑡 отно-
сительно NS (рис. 2).

Таблица 1.Параметры моделей

Модель τ𝑑 ω 𝑔
A 0.0 0.0 0.0
B 0.9 0.5 0.0
C 0.9 0.5 0.3
D 0.9 ∗ 0.5/0.11 ∗∗ 0.0
∗ τ𝑜𝑐
∗∗ ω/альбедо облака

Модель А с нулевой оптической толщиной пы-
ли демонстрирует значительную величину вклада
рассеяния на пыли в формирование красного кры-
ла. Усиленное красное крыло присутствует в мо-
делях B и C с одинаковой оптической толщиной
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Рис. 1. Модельные профили (красная линия) для случаев A, B, C и D (табл. 1) совместно с наблюдаемым профилем линии
[Ar ��] 7 мкм. Модель C предпочтительна по сравнению с моделью B, которая имеет слишком сильное далекое красное
крыло; модель D, в которой вся пыль находится в оптически толстых облаках, неспособна описать красное крыло линии.

Рис. 2.Излучательная способность линии [Ar ��] 7 мкм, восстановленная по наблюдаемому профилю (красная линия), и ее
аппроксимация распределением температуры (𝑇𝑒/𝑇0) = (𝑣/𝑣0)

−γ. Панель (a) показывает варианты с различной температу-
рой 𝑇0 равной 250, 350 и 450 K при фиксированной величине γ = 0.5; панель (b) –– варианты с величиной γ равной 0.4, 0.5
и 0.6 при 𝑇0 = 350 K. Величины γ = 0.5 и 𝑇0 = 350 K являются оптимальным выбором.
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пыли, но с различной величиной параметра асим-
метрии рассеяния. Модель C с параметром асим-
метрии 𝑔 = 0.3 предпочтительнее модели В с пара-
метром 𝑔 = 0. В последнем случае дальнее красное
крыло (𝑣𝑟 ≳ +50 км с−1) слишком сильное по срав-
нению с наблюдаемым профилем. Модель D, в ко-
торой вся пыль находится в оптически толстых пы-
левыхоблаках со среднимчисломоблаков вдоль ра-
диуса пылевой зоны τ𝑜𝑐 = 0.9, не способна описать
красное крыло и должна быть отвергнута. Мы не
показываем модели с различной величиной радиу-
са (скорости) пылевой сферы. Однако следует под-
черкнуть, что принятая величина 𝑣𝑑 = 800 км с−1

с неопределеностью +100/ − 200 км с−1 является
оптимальной.

Основной вывод моделирования профиля ли-
нии Ar �� состоит в том, что вся пыль не мо-
жет быть заключена в оптически толстых обла-
ках. Небольшая доля пыли должна присутствовать
в форме однородного оптически тонкого компо-
нента (τ𝑑 ≈ 0.9) в межоблачной среде с характер-
ным масштабом скорости 𝑟/𝑡 ≈ 800 км с−1. Облач-
ный компонент пыли должен иметь относительно
небольшую величину среднего числа облаков вдоль
радиуса τ𝑜𝑐 < 0.5, поскольку рассеяние на облаках
не должно вносить заметный вклад в формирова-
ние профиля линии. Формально это означает, что
τ𝑜𝑐 = (3/4) (𝑅𝑑/𝑟𝑐) 𝑓 < 1, где 𝑓 ––фактор заполнения
облачного компонента, 𝑅𝑑 = 𝑣𝑑𝑡 ∼ 1017 см –– радиус
зоны облачного компонента, 𝑟𝑐 –– средний радиус
облака. Для иллюстрации, при 𝑅𝑑/𝑟𝑐 = 50 условие
τ𝑜𝑐 ≈ 0.5 выполняется, если 𝑓 ∼ 0.01.

Масса однородного оптически тонкого компо-
нента составляет

𝑀𝑑 = 2 × 10−3ζ (
τ𝑑

0.9) (
𝑣𝑑

800 км с−1 )

2
×

× (
𝑎

1 мкм) 𝑀⊙,
(2)

где ζ ≈ 1 г cм−3 –– плотность материала пылинки.
Интересно, что пылинки микронного размера тре-
буются для описания распределения энергии ин-
фракрасного излучения (Вессон и др., 2015), и та-
кие же большие пылинки предполагаются величи-
ной параметра асимметрии рассеяния 𝑔 = 0.3 в оп-
тимальной модели С для описания красного крыла
линии Ar ��.

В самом деле, согласно теории Ми, сфериче-
ские пылинки с параметром 𝑥 = 2π𝑎/λ в диапазоне
1 < 𝑥 < 2 имеют параметр асимметрии 0.2 < 𝑔 < 0.6
(Эхлер, Моосмюллер, 2023). Интервал 1 < 𝑥 < 2
при λ = 7 мкм соответствует радиусам пылинок
1.1 < 𝑎 < 2.2 мкм. Следовательно, радиус пыли-
нок с параметром асимметрии 𝑔 = 0.3 находится

в пределах 1–2 мкм. При радиусе 𝑎 = 1.5 мкм
масса однородного компонента пыли, соглас-
но уравнению (2), составляет ∼ 0.003 𝑀⊙. При
эффективности поглощения астросиликатов
𝑄𝑎𝑏𝑠 = 0.014(𝑎/1 мкм)(100 мкм/λ)2 (Дрейн, 2011)
и температуре пыли 20 K (Вессон и др., 2015) све-
тимость однородного пылевого компонента равна
≈ 4 𝐿⊙, что составляет ∼ 2% светимости пылевого
ядра SN 1987A на стадии 25 лет (Вессон и др., 2015).

Итак, можно утверждать, что однородный оп-
тически тонкий компонент пыли, ответственный
за красное крыло линии [Ar ��] 7 мкм, образован
пылинками 1–2 мкм с общей массой (несколько)
× 10−3 𝑀⊙. Вполне возможно, что однородный оп-
тически тонкий компонент пыли является сово-
купностью пылевых гало оптически толстых пыле-
вых облаков.

Широкий компонент и электронная температура

Линия [Ar ��] 7 мкм описывается двумя гаусси-
анами: узким компонентом (FWHM = 120 км с−1)
со светимостью 𝐿𝑛 = 1.4 × 1032 эрг с−1 и широким
компонетом (FWHM = 360 км с−1) со светимостью
𝐿𝑏 = 1032 эрг с−1 (Франссон и др., 2024). Полови-
на светимости широкого компонента, по результа-
там нашего моделирования профиля линии, свя-
зана с рассеянием на пыли излучения узкого ком-
понента, так что светимость исходного широкого
компонента составляет ≈ 5 × 1031 эрг с−1.

Широкий компонент излучается газом со
скоростями 60–350 км с−1, т.е. на расстояниях
(6–40) × 1015 см от нейтронной звезды (мы не
учитываем тангенциальной скорости, которая
известна с большой неопределенностью). В иони-
зационных моделях CNS и PWN рассматривается
газ в пределах низких скоростей расширения
≲ 70 км с−1 (Франссон и др., 2024). В обеих моде-
лях степень ионизации и электронная температура
уменьшаются с расстоянием от NS. Экстраполируя
эти модели на область скоростей ≳ 70 км с−1, при-
мем степень ионизации 𝑥𝑒 = 0.03, долю Ar �� 0.03
и электронную температуру 𝑇𝑒 = 100 K.

Излучательная способность ε(𝑣) [эрг с−1 см−3]
линии [Ar ��] 7 мкм (𝐽1 = 3/2, 𝐽2 = 1/2, 𝐴21 =
= 5.3 × 10−2 c−1, 𝑇𝑒𝑥 = 𝐸12/𝑘 = 2060 K) определяет-
ся в основном электронными столкновениями.
Возбуждение Ar �� столкновениями с нейтральным
кислородом возможно, но скорость его неиз-
вестна. Исходя из аналогии с возбуждением Ar ��
нейтральным водородом, коэффициент скорости
которого на четыре порядка меньше, чем для элек-
тронов при температуре 100–1000 К (Ян, Бабб,
2024), столкновениями с нейтральным кислородом
можно пренебречь.
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Примем содержание Ar в смеси O-Si-S-Ar-Ca
равным 2.7 × 10−2 по числу атомов, а концентра-
цию ионов (включая нейтралы) оценим, полагая
однородную плотность 𝑛𝑖 = 2.7 × 103 cм−3 в цен-
тральной зоне 𝑣 < 2200 км с−1 с массой 3 𝑀⊙
(Франссон и др., 2024). В приближении для силы
столкновений ω21 = (2𝐽1 + 1) (2𝐽2 + 1) (Гоулд,
1963) скорость столкновительного перехода вниз
составляет 𝑞21 = 3.4 × 10−6 (𝑇𝑒/100 K)

−0.5 cм3 с−1.
Поскольку электронная концентрация (∼ 102 cм−3)
значительно меньше критической плотности
𝐴21/𝑞21 ≈ 104 cм−3, то

ε = 𝐸12 (
𝑔2

𝑔1 ) 𝑞21𝑛𝑒𝑛(Ar ��) exp(
−𝑇𝑒𝑥

𝑇𝑒 ) , (3)

где 𝑛(Ar ��) –– концентрация ионов Ar ��. Для при-
нятых значений плотности, ионизации и темпе-
ратуры (100 K) светимость широкого компонен-
та линии [Ar ��] 7 мкм в зоне его формирова-
ния (< 350 км с−1) равна 𝐿𝑏 ≈ 2.4 × 1025 эрг с−1 ––
на шесть порядков ниже наблюдаемой. Посколь-
ку эта величина определяется в основномпринятой
температурой, то данное расхождение указывает на
более высокую температуру газа в зоне формиро-
вания широкого компонента. При тех же услови-
ях для согласия с наблюдаемой светимостью тем-
пература газа в зоне формированияширокого ком-
понента (60–350 км с−1) должна быть 𝑇𝑒 ≈ 390 К,
существенно выше температуры в моделях CNS
иPWN, экстраполированных на высокие скорости.

Тот факт, что экспоненциальный фактор
exp (−𝑇𝑒𝑥/𝑇𝑒) определяет зависимость излучатель-
ной способности от скорости ε(𝑣), открывает
интересную возможность независимой оценки
температуры газа в области формирования ши-
рокого компонента (𝑣 ∼ 100 км с−1) на основе
моделирования нормированного профиля. В пред-
ставленных выше моделях профиля линии принята
степенная зависимость ε(𝑣) ∝ 𝑣−β со степенью
β = 3.5 в области 𝑣 > 60 км с−1. В предположе-
нии, что только температура зависит от скорости
𝑇𝑒 ∝ 𝑣−γ, логарифмическая производная выра-
жения ε ∝ 𝑇 −1/2

𝑒 exp (−𝑇𝑒𝑥/𝑇𝑒) приводит к простой
формуле для электронной температуры

𝑇𝑒 = 𝑇𝑒𝑥 (
β
γ

+ 0.5)

−1
, (4)

которая относится к области скоростей
∼ 100 км с−1. Величина γ может быть опреде-
лена путем описания зависимости ε(𝑣), найденной
ранее из наблюдаемого профиля.

На рис. 2 представлено описание поведе-
ния ε(𝑣) с использованием соотношений ε ∝

∝ 𝑇 −1/2
𝑒 × exp (−𝑇𝑒𝑥/𝑇𝑒) при 𝑇𝑒 = 𝑇0 (𝑣/𝑣0)

−γ (где
𝑣0 = 100 км с−1) и ε ∝ 𝑣−β при β = 3.5. Визуальная
подгонка приводит к оптимальной величинам
γ = 0.5 и 𝑇0 = 350 К. Найденная температура
согласуется с величиной 390 К, полученной из
светимости широкого компонента. Уравнение (4)
при γ = 0.5 дает еще одну оценку температуры
𝑇𝑒 = 275 К, которая несколько меньше величин
полученных выше.

Все три оценки температура указывают на то,
что температура газа в зоне излучения широко-
го компонента (𝑣 ∼ 100 км с−1) лежит в пределах
300–400 К и медленно падает с увеличением ско-
рости 𝑇𝑒 ∝ 𝑣−0.5. Если ионизация также падает с ро-
стом скорости, то падение температуры с увеличе-
нием скорости должно быть еще медленнее, с по-
казателем степени γ < 0.5.

ВЫВОДЫ И ОБСУЖДЕНИЕ
Цель работы заключалась в исследовании про-

исхождения широкого компонента эмиссии [Ar ��]
7 мкм в ядре SN 1987A и объяснении избытка пото-
ка в красном крыле линии. Первый важный вывод
состоит в том, что красное крыло является резуль-
татом рассеяния на относительно однородном рас-
пределении пыли с размерами пылинок 1–2 мкм
и общей массой (несколько) ×10−3 𝑀⊙. Рассеяние
на оптически толстых пылевых облаках не вносят
заметного вклада.

В предложенном сценарии широкий компо-
нент линии [Ar ��] возникает в газе со скоростями
расширения 60 < 𝑣 < 350 км с−1 относительно NS
и температурой электронов 300–400 К. Эта темпе-
ратура значительно выше величины ≲ 100 К в мо-
делях CNS и PWN (Франссон и др., 2024), экстра-
полированных на скорости > 70 км с−1.

Возникает вопрос: может ли сосуществовать
пыль с температурой 𝑇𝑑 ≈ 20 К (Вессон и др., 2015)
в среде с температурой газа 𝑇𝑒 ≈ 350 К? Мы оцени-
ли максимальный темп нагрева пылинок потоком
всех частиц (нейтралы, ионы, электроны) и нашли,
что темп нагрева в 30 раз меньше темпа охлажде-
ния пылинок за счет излучения. Это означает, что
холодная пыльможет при данных условиях сосуще-
ствовать с теплым газом.

Проблема источника нагрева газа оказывает-
ся более серьезной, поскольку исследованные мо-
дели ионизации и теплового баланса CNS и PWN
(Франссон и др., 2024) не содержат дополнитель-
ных возможностей нагрева. Позитроны от распада
44Ti теряют всю свою энергию в Fe-конденсациях,
благодаря удержанию их магнитным полем (Чугай
и др., 1997). Подчеркнем, что, если бы позитро-
ны свободно проникали в межоблачную среду, их
ионизационные потери привели бы к появлению

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 50 № 7 2024



462 ЧУГАЙ, УТРОБИН

интенсивных широких крыльев линии в интервале
скоростей ≈ 1000 км с−1, что противоречило бына-
блюдаемому профилю [Ar ��] 7 мкм. Дополнитель-
ный источник нагрева скорее всего связан с NS.

В отсутствие альтернативы мы предпологаем,
что дополнительный нагрев обусловлен ионизаци-
онными потерями релятивистских протонов, по-
кидающих PWN. Вопрос о соотношении лепто-
нов и протонов в PWN не вполне ясен, поскольку
признаки релятивистских протонов трудно обна-
ружить. Недавнее детектирование PeV-ных гамма-
квантов от Крабовидной туманности установкой
LHAASO указывает на то, что релятивистские про-
тоны там есть и они могут уносить 10–50% полной
светимости пульсара (Лиу, Ванг, 2021).

Для предлагаемого механизма нагрева суще-
ственно, чтобы время диффузии частиц в сфе-
ре радиуса 𝑅 ∼ 2 × 1016 см было бы порядка воз-
раста сверхновой 𝑡dif ∼ 𝑅2/6𝐷 ∼ 35 лет. Время диф-
фузии релятивистской частицы (γ ≫ 1) в магнит-
ном поле одинаково для электронов и протонов
данной энергии. Однако при энергии ≳ 100 МэВ
доля ионизационных потерь электронов ничтож-
но мала по сравнению с радиационными потеря-
ми, и нагрев протонами оказывается более эф-
фективным. В предположении бомовской диффу-
зии, т.е. 𝐷 = 𝑟𝑔𝑐/3 с гирорадиусом 𝑟𝑔 = 𝐸/𝑒𝐵, энер-
гия частиц 𝐸 и магнитное поле ограничивают-
ся условием 𝐵 ∼ 5(𝐸/10ГэВ)(𝑅/2 × 1016 см)−2 мкГс;
при 𝐵 ≈ 5 мкГс энергия протонов должна быть
∼ 10 ГэВ. Заметим, что поле ∼ 5 мкГс требует-
ся также для удержания позитронов распада 44Ti
с энергией ≈ 1 МэВ при радиусе Fe-конденсаций
∼ 10−2𝑅 ∼ 2 × 1014 см. Магнитное поле PWN может
быть сильнее и вероятно иметь более сложную то-
пологию, которая может затруднять выход реляти-
вистских протонов, или, наоборот, облегчать. При
радиусе PWN (Франссон и др., 2024) в 10 раз мень-
ше, чем принятый радиус зоны свечения широко-
го компонента эмиссии [Ar ��] 7 мкм, время диффу-
зии в PWN будет сравнимо с диффузией в зоне све-
чения широкого компонента даже при 100-кратно
более сильном поле PWN.

Пробег протонов с энергией 10 ГэВ, обуслов-
ленный ионизационными потерями в O/Si-смеси,
составляет 𝑅𝑖𝑜𝑛 ≈ 5 × 103 г cм−2 (данные NIST). При
плотности вещества ρ ≈ 10−19 г cм−3 в центре обо-
лочки SN 1987A характерное время потерь энер-
гии протонов 𝑡𝑖𝑜𝑛 = 𝑅𝑖𝑜𝑛/(𝑐ρ) ∼ 1.6 × 1012 с. Мощ-
ность ионизационных потерь, требуемая для до-
полнительного нагрева зоны свеченияAr ��, состав-
ляет 𝐿𝑖𝑜𝑛 ∼ 1032 эрг с−1. Это предполагает полную
энергию релятивистских протонов 𝑊𝑝 ∼ 𝐿𝑖𝑜𝑛𝑡𝑖𝑜𝑛 ∼
1.6 × 1044 эрг и число протонов с энергией око-
ло 10 ГэВ 𝑁𝑝 ∼ 1046. Потери энергии релятивист-

ских протонов определяются работой 𝑝𝑑𝑉 равной
𝑊𝑝/𝑡 ∼ 1.4 × 1035 эрг с−1. Эта величина существен-
но меньше оценки верхнего предела темпа по-
тери вращательной энергии нейтронной звезды
≲ 3 × 1036 эрг с−1 (Франссон и др., 2024).

Столкновения протонов с ядрами приводят
к рождению π0-мезонов c последующим распа-
дом на два гамма-кванта с суммарной энергией
в системе покоя 𝑚π𝑐2 = 135 МэВ. Детектирование
гамма-излучения распада π0 либо верхний пре-
дел потока могли бы верифицировать предложен-
ный механизм нагрева. При концентрации частиц
(O и Si) 3 × 103 cм−3 со средним атомным весом
𝐴 = 22, радиусом ядра 𝑅 = 1.25𝐴1/3 Фм и сечением
𝜎𝑛 = π𝑅2 = 385 мб время свободного пробега про-
тонов относительно ядерных столкновений рав-
но 𝑡𝑛 ∼ 3 × 1011 с. Эксперименты по столкновению
протонов с ядрами 4He и 12C (Янг и др., 2018), экс-
траполированные на ядра с 𝐴 − 22 показывают, что
сечение производства π0 при энергии 10 ГэВ равно
𝜎π0 ≈ 360 мб, близкое к геометрическому сечению.
Таким образом, каждое (pA)-столкновение с ядра-
ми (𝐴 = 22) порождает в среднем один нейтраль-
ный пион. Полная светимость гамма-квантов (без
учета импульса рожденного π0) в этом случае равна
𝐿γ = 𝑚π𝑐2𝑁𝑝/𝑡𝑛 ∼ 1031 эрг с−1.

В рассматриваемой картине поток гамма-
квантов от распада π0 при расстоянии до LMC
𝐷 = 50 кпк в диапазоне 100 МэВ должен соста-
вить 𝑓γ = 𝐿γ/(4π𝐷2) ∼ 3.5 × 10−17 эрг см−2 с−1. Эта
величина на 5 dex ниже порога обнаружения Fermi
LAT в диапазоне 100 МэВ при экспозиции в 4 года
(https://fermi.gsfc.nasa.gov). Низкий ожидаемый
поток гамма-квантов распада π0 в настоящее
время оставляет открытым вопрос о верификации
предложенного механизма дополнительного на-
грева газа, ответственного за широкий компонент
линии [Ar ��] 7 мкм. По этой причине данный
механизм следует рассматривать как интересную
возможность нуждающуюся в подтверждении.
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Предложенновыйподход к обнаружениюрадиоастрономических импульсных сигналов, основан-
ный на многоканальном приеме, взамен традиционного порогового обнаружения. Показано, что
для слабых и сверхслабых импульсных сигналов такой подход является предпочтительным, так как
позволяет работать с сигналами, которые в случае порогового обнаружения были бы откинуты
как недостоверные. Предложена новая интерпретация вероятности ложной тревоги, основанная
на случайном упорядочивании сигнала в многоканальном приемнике. На основе этой вероятно-
сти введено эквивалентное отношение сигнал/шум, как если бы использовался одноканальный
приемник. Впервые показаны теоретические зависимости Log 𝑁 – Log 𝐹 для шумовых вариаций,
подчиняющихся распределениюГаусса иЛапласа.Показано, чтошумовые вариациинемогут объ-
яснить закон −3/2, соответствующий равномерному распределению источников в пространстве.
Предложенный новый подход применен к радиоастрономическим данным радиотелескопа БСА
ФИАН.

Ключевые слова: звезды –– сверхновые; звезды –– нейтронные звезды.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Развитие радиоастрономической техники при-
вело к тому, что со временем космические сигналы
принимаются во все более широкой полосе частот
с использованием либо многоканальных приемни-
ков, либо методом прямой оцифровки сигнала во
всей наблюдательной полосе. Это позволяет при-
менять более продвинутые методы выделения сиг-
налов из шумов, в частности используя частотную
зависимость времени прихода от частоты –– так на-
зываемую дисперсионную задержку. В этом случае
считают, что сам факт поведения сигнала в зави-
симости от частоты и ширины частотного канала
доказывает его космическое происхождение. Сум-
марный импульс при этом может быть относитель-
но слабым с точки зрения отношения сигнал/шум,
тем не менее он учитывается исследователями как
реальный именно в силу наблюдаемой частотной
зависимости. Именно такая ситуация сейчас сло-
жилась с регистрацией быстрых радиовсплесков за
рубежом, когда исследователи хотя и декларируют,
что нужно учитывать только сигналы сС/Ш ⩾ 7, но

*Электронный адрес: v.fedorova@lebedev.ru
**Электронный адрес: a.rodin@lebedev.ru

в каталог заносят заведомо более слабые сигналы,
не приводя при этом отношение сигнал/шум.

Хорошим примером из совершенно другой об-
ласти астрономии того, что подход, основанный
на пороговом обнаружении, устарел и нуждается
в замене, является регистрация на гравитационно-
волновых антеннах сигналов от катастрофических
событий типа слияний черных дыр и/или ней-
тронных звезд. В этом случае гораздо более ве-
сомым аргументом за реальность события явля-
ется уникальная частотная зависимость от време-
ни принимаемого сигнала, хотя зачастую отноше-
ние сигнал/шум при этом совершенно не соответ-
ствует классическим пороговым критериям досто-
верности (рис. 1). На графике на грани обнаруже-
ния виден нелинейный сигнал с С/Ш ≈ 2.5. Ес-
ли бы мы по-прежнему придерживались критери-
ев, основанныхна пороговом обнаружении, сигнал
непременно был бы отброшен как недостоверный,
и исследователи лишились ценного научного мате-
риала.

В этой статье предлагается в качестве крите-
рия достоверности использовать хорошо известное
в радиофизике понятие вероятности ложной тре-
воги 𝑃ЛТ, которое является гораздо более универ-
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Рис. 1. График гравитационно-волнового событияGW 190425. Данные взяты из электронного ресурса (GW190425, 2019a,b)

сальным в сравнении с отношением сигнал/шум.
Вероятность ложной тревоги можно вычислить для
всех современных сложных сигналов. При этом
оказывается, что часто 𝑃ЛТ стремится к исчезающе
малой величине, что неявно используется некото-
рыми исследователями как обоснование достовер-
ности даже относительно слабых сигналов.

Вероятность ложной тревоги однозначно свя-
зана с формой распределения случайной величи-
ны и ее отклонением от среднего. В итоге мы мо-
жем ввести так называемое эквивалентное отноше-
ние сигнал/шум, основанное на вероятности 𝑃ЛТ
и функции плотности распределения, как если бы
мы имели дело с одноканальным приемником. Эти
расчеты приведены в разделе 3.3.

Поскольку в качестве критерия достоверности
де-факто используется поведение сигнала в зави-
симости от времени и частоты, как в случае с ди-
намическим спектром, то совершенно необходи-
мым является надежное визуальное выделение сиг-
нала на фоне шумов. При таком подходе предлага-
ется использовать так называемый радиометриче-
ский выигрыш–– хорошоизвестную в радиофизике
величину √τΔ𝑓, где τ –– постоянная интегрирова-
ния, Δ𝑓 –– частотная полоса. В разделе 2 будет по-
казано, что большой радиометрический выигрыш
является более предпочтительным для обнаруже-
ния радиоастрономических сигналов в сравнении
с простым увеличением амплитуды сигнала путем
использования узких частотных каналов.

Наконец, последним вопросом, рассматривае-
мым в статье в разделе 4, является теоретическая

зависимость подсчета источников в зависимости
от их яркости Log 𝑁 – Log 𝐹, построенная для двух
видов распределенийшума: по Гауссу и по Лапласу.

Так как доказательство космического проис-
хождения транзиентных импульсных сигналов яв-
ляется одной из самых сложных задач современной
радиоастрономии, подход, предлагаемый в статье,
призван помочь разрешить этот вопрос.

В качестве наблюдательного материала в ста-
тье используются радиоастрономические данные
антенны БСА ФИАН из работ (Фёдорова, Родин,
2019a,b, 2021; Фёдорова, 2023). В первую очередь
речь идет об обнаружении одиночных импульсных
сигналов типа быстрых радиовсплесков (FRB––
fast radio burst) и вращающихся радиотранзиентов
(RRATs –– rotation radio transients). На БСА ФИАН
уже обнаружено более 60 быстрых радиовсплес-
ков, несколько десятков новых пульсаров и радио-
транзиентов. Обнаружение импульсных сигналов
на других радиотелескопах, например, регистра-
ция быстрых радиовсплесков на радиотелескопе
CHIME, дано в статье (Куртин и др., 2024). На ра-
диотелескопе LOFAR также зарегистрированы им-
пульсыотповторяющегося событияFRB20180916B
(Плеунис и др., 2021). Для обнаружения FRB ис-
пользовалась свертка с шаблоном согласованной
формы с последующим визуальным анализом дан-
ных. Для обнаружения пульсаров использовалось
быстрое преобразованиеФурье, в котором исполь-
зовалась пороговое обнаружение гармоник ампли-
тудой выше 3σ, с последующей сверткой с обнару-
женным периодом и визуальным подтверждением
дисперсионного запаздывания импульсов как до-
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полнительного критерия космического происхож-
дения импульсов. В качестве работ с подробным
объяснением алгоритма обнаружения, например,
можнопривести работы (Фёдорова, Родин, 2019a,b,
2021; Фёдорова, 2023; Родин и др., 2017).

2. ОБ ОСОБЕННОСТЯХ ПОИСКА СЛАБЫХ
СИГНАЛОВ В МНОГОКАНАЛЬНЫХ

ДАННЫХ РАДИОТЕЛЕСКОПА БСА ФИАН
С 2017 года в Пущинской радиоастрономиче-

ской обсерватории ведется поиск быстрых радио-
всплесков с помощью радиотелескопа БСА ФИ-
АН (Фёдорова, Родин, 2019a,b, 2021; Фёдорова,
2023), который является самым чувствительным
инструментом в мире в метровом диапазоне длин
волн. Несравненным преимуществом перед други-
ми радиотелескопами является широкое поле зре-
ния антенны (∼ 60 кв. гр.) и флуктуационная чув-
ствительность 140 мЯн (Орешко и др., 2017). Так-
же отличительной особенностью инструмента яв-
ляется возможность одновременной записинаблю-
дательных данных в полосе приема 2.5 МГц в двух
режимах: в шести частотных каналах с временным
разрешением 0.1 сек и шириной канала 416 кГц,
и 32-частотных каналах с временным разрешени-
ем 0.0125 сек, шириной канала 78 кГц. Поиск быст-
рых импульсных радиосигналов осуществлялся в 6-
канальных данных. Такое решение было принято
в связи с тем, что производился поиск импульсов
шириной несколько сотен миллисекунд, для кото-
рых избыточное временное разрешение не нужно,
а также с меньшим объемом данных и, соответ-
ственно, более быстрой обработкой.

Сложность поиска слабых импульсов в метро-
вом диапазоне длин волн заключается в том, что
они имеют пиковую плотность потока несколько
сотен миллиянских (FRBSTATS). Соответственно
с помощью общепринятых методов профиль таких
импульсов нафонешумовой дорожки невооружен-
ным глазом не виден как и дисперсионная задерж-
ка сигнала на динамическом спектре. Кроме того,
всплески радиоизлучения представляют собой еди-
ничные импульсы, поэтому, в отличие от радио-
пульсаров, их естественную природу гораздо слож-
нее доказать в связи с отсутствием повторяемости
импульсов.

Основными факторами, воздействующими на
импульсные радиосигналы при их распростране-
нии в межзвездной среде, являются дисперсионное
запаздывание и рассеяние. Дисперсионное запаз-
дывание определяется следующей формулой

𝑡𝐷𝑀 = 𝐷𝑀
𝑓 2 , (1)

где 𝑓 –– наблюдательная частота (Томпсон и др.,
2003),𝐷𝑀 –– такназываемаямера дисперсии, кото-
раяпоказывает количество электроновпопутирас-
пространения сигнала и выражается формулой

𝐷𝑀 = ∫
𝐿

0
𝑛𝑒(𝑙)𝑑𝑙, (2)

где 𝑛𝑒(𝑙) –– концентрация электронов по пути
распространения, 𝐿 –– расстояние до радиои-
сточника. Рассеяние импульсных сигналов для
галактических источников подчиняется закону
Δτ ∝ 𝑓 −4 (Шойер, 1968; Рикетт, 1969). Диспер-
сионное запаздывание приводит к тому, что при
приеме в частотных каналах конечной ширины
импульс дополнительно уширяется на величи-
ну Δ𝑡 = −2𝐷𝑀Δ𝑓/𝑓 3. На частоте БСА ФИАН
111 МГц и ширине частотного канала 416 кГц
эффекты рассеяния и уширения сравниваются
по величине при 𝐷𝑀 ≈ 350 ÷ 360 пк/см3. При
𝐷𝑀 > 360 пк/см3 доминирует эффект рассеяния.
Приведенное сравнение верно для галактических
источников, пульсаров и радиотранзиентов. Для
внегалактических быстрых радиовсплесков, как
показано в статьях (Фёдорова, Родин, 2021; Лори-
мер и др., 2013; Карастергиу и др., 2015), рассеяние
намного меньше и не подчиняется закону 𝑓 −4, что
и позволяет их наблюдать несмотря на гигантские
меры дисперсии.

В ходе специально проведенного математиче-
ского моделирования было показано, что в силу
особенностей параметров БСА ФИАН мы имеем
дело с широкими импульсами, форма которых по-
казана на рис. 2 и подробно описана в работе (Фё-
дорова, Родин, 2019a). Под широкими импульса-
ми мы понимаем длительность сигнала сотни мил-
лисекунд на частоте 111 МГц. Кроме того, вся ме-
тодика поиска импульсных сигналов на указанной
частоте была выстроена именно под обнаружение
широких импульсов. Рис. 2а показывает пример
импульса, пришедшего на радиотелескоп и уши-
ренного межзвездной средой. На рис. 2b показана
форма импульса после уширения в шести частот-
ных каналах.

Рассмотрим в качестве примера два импуль-
са различной ширины, зарегистрированных в 6-
канальных данных радиотелескопа БСА ФИАН,
которые показаны на рис. 3. На рис. 3а изображен
импульс, ширина которого 1 с. На рис. 3b пока-
зан импульс, ширина которого значительно мень-
ше и равна 0.1 с. Под шириной импульса мы по-
нимаем ширину на уровне 1/𝑒. Уширение в частот-
ном канале одинаково в обоих случаях и составля-
ет 0.9 с. Как можно заметить, в первом случае по-
сле уширения сигнала в каждом из шести частот-
ных каналов на выходе мы получаем незначитель-
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(a) (b)

Рис. 2. Форма импульса, полученная в ходе моделирования в работе Фёдорова, Родин (2019a). а) ––форма импульса, при-
нятого антенной; b) ––форма импульса после уширения в шести частотных каналах.

ное падение амплитуды суммарного импульса, чего
нельзя сказать о втором случае. Рис. 3b показывает,
что при прохождении узкого импульса в результате
уширения мы получаем значительное падение ам-
плитуды сигнала.При этом, забегая вперед, следует
отметить, что даже такое сильное падение ампли-
туды не препятствует визуальному поиску в дина-
мических спектрах импульсных сигналов с диспер-
сионной задержкой в данных радиотелескопа БСА
ФИАН.

Изначально радиотелескоп БСА ФИАН со-
здавался под конкретную научную задачу –– по-
иск и наблюдение пульсаров (Кузьмин, Сорочен-
ко, Илясов). Как уже было неоднократно сказано,
радиотелескоп БСА ФИАН ведет запись данных
в двух режимах: 6 и 32 частотных канала с соответ-
ствующим временным разрешением 0.1 с и 0.0125 с
соответственно. 32-канальные данные как нельзя
лучше подходят для поиска и наблюдений корот-
ких импульсных сигналов типа пульсаров или ра-
диотранзиентов, у которых величина меры диспер-
сии в среднем находится в пределах 20–100 пк/см3

и уширение в частотных каналах при данной мере
дисперсии незначительно. Здесь и далее “ушире-
нием” мы называем увеличение ширины импуль-
са в отдельном частотном канале за счет комбини-
рованного эффекта дисперсионной задержки при
распространении в ионизованной среде и конеч-
ной ширины частотного канала.

В случае поиска единичных импульсных сигна-
лов ситуация с их регистрацией складывается иным
образом. На частоте 111 МГц–– это импульсы дли-
тельностью несколько сотен миллисекунд, имею-
щие большую меру дисперсии. Поэтому для поис-
ка радиовсплесков в данном случае больше подхо-
дят данные, с относительно невысоким временным
разрешением. Кроме того, при визуальном анали-

зе на динамическом спектре за счет радиометриче-
ского выигрыша (см. ниже) импульс лучше всего
виден именно в 6-канальных данных. Ниже приве-
ден пример, в котором рассмотрен модельный им-
пульс шириной 0.2 с (рис. 4a и 5a). Профиль им-
пульса, записанный в 32-канальных данных ожида-
емо, более узкий и имеет б́льшую амплитуду в срав-
нении с профилем сигнала в 6-канальных дан-
ных (рис. 4d и 5d). Несмотря на б ́льшую амплиту-
ду сигнала, в динамическом спектре 32-канальных
данных он просматривается на пределе визуаль-
ного обнаружения (рис. 4b-c), чего нельзя ска-
зать о динамическом спектре 6-канальных данных
(рис. 5b-c). Такая ситуация объясняется разным от-
ношением “сигнал/шум” в динамическом спектре,
который в случае 6-канальных данных примерно
6.5 раз больше, чем в 32-канальных данных. Отно-
шениеС/Шулучшается за счет такназываемого ра-
диометрического выигрыша, который определяет-
ся как √τΔ𝑓, где τ –– постоянная интегрирования
(временное разрешение), Δ𝑓 –– полоса приема от-
дельного частотного канала и который представля-
ет собой ни что иное как усреднение сигнала по по-
лосе Δ𝑓 и интервалу τ. Результирующее отношение
сигнал/шум включает в себя выражение для радио-
метрического выигрыша (Томпсон и др., 2003).

𝑆
𝑁

= 𝐶
𝑇𝐴

𝑇𝑆
√Δ𝑓τ, (3)

где 𝑇𝐴 –– антенная температура, 𝑇𝑆 –– системная
температура, 𝐶 –– постоянная прядка единицы.

Антенная температура связана с плотностью
потока радиоисточника 𝑆 через следующие форму-
лы

𝑃𝑟 = 1
2

𝐴𝑆Δ𝑓, (4)

𝑃𝑟 = 𝑘𝑇𝐴Δ𝑓, (5)
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(a) (b)

Рис. 3.Падение амплитуды импульса при уширении в шести частотных каналах. а) ––ширина импульса на уровне 1/𝑒 равна
1 с; b) ––ширина импульса равна 0.2 с. В обоих случаях уширение в каждом частотном канале составляет 0.9 с.

𝑃𝑟 ––мощность излучения, принимаемого от ра-
диоисточника,𝑘 –– постояннаяБольцмана,𝐴 –– эф-
фективная площадь антенны.

Таким образом, если сравнивать 6- и 32-
канальные динамические спектры, то отношение
сигнал/шум в каждом элементе 6-канального
динамического спектра будет выше в 6.5 раз:

√τ6Δ𝑓6

√τ32Δ𝑓32

=
√0.1 с ⋅ 416 кГц

√0.0125 с ⋅ 78 кГц
≅ 6.5, (6)

где Δ𝑓6 и Δ𝑓32 ––ширина полосы одного частотно-
го канала, Δ𝑡6 и Δ𝑡32 –– временное разрешение для
данных записанных в режиме шести и 32 каналов.

Наглядный пример того, как “работает” радио-
метрический выигрыш, показан на реальных запи-
сях одного и того же импульса в 6 и 32 каналах ра-
диотелескопа БСА ФИАН. На рис. 6a и 6b отчет-
ливо видно, что импульс, видимый в 6-канальных
записях, совершенно теряется в 32-канальных дан-
ных несмотря на увеличение амплитуды сигнала.

Действительно, если рассмотреть реальный ра-
диовсплеск на рис. 6b, то мы увидим суммар-
ный профиль импульса длительностью Δ𝑡 = 0.78 с,
записанного в 32 частотных каналах, отношение
сигнал/шум которого 4.3 –– величина совершенно
недостаточная для классического порогового об-
наружения. Более того, если обратить внимание
на динамический спектр данного импульса, то им-
пульс практически не виден на записи, чего нель-
зя сказать о динамическом спектре в шести частот-
ных каналах, приведенном на рис. 6a. В этом слу-
чае импульс в динамическом спектре хорошо ви-
ден и отчетливо выделяется на фоне шумов. Также
на рис. 6a приведен суммарный профиль импуль-
са, свернутого с шаблоном согласованной фор-
мы, применение которого позволяет получить до-
полнительный выигрыш в отношении сигнал/шум

пропорциональный √𝑁, где 𝑁 –– эквивалентная
ширина шаблона в отсчетах времени. В этом слу-
чае мы видим, что мелкие шумовые вариации сгла-
жены и сигнал лучше выделяется на фоне шумов,
а его ширина ожидаемо увеличилась и составляет
Δ𝑡 = 2.1 с.

Таким образом, на практике дело сводится к то-
му, что хотя формально амплитуда импульса уве-
личивается в число раз, равное отношению ши-
рины частотных каналов, импульс регистрируется
при худшем отношении сигнал/шум (рис. 6).

Еще раз отметим преимущество методики
свертки наблюдательных данных с шаблоном
согласованной формы, эквивалентная ширина
которого Δ𝑡 = 1 c и которая повышает отношение
сигнал/шум еще в √10 раз. Таким образом, сум-
марный выигрыш от применения свертки данных
с шаблоном согласованной формы и радиомет-
рического выигрыша составляет ≈ 20 раз, что
многократно превышает увеличение амплитуды
искомого импульса в 32/6 ≈ 5.3 раза за счет более
узких частотных каналов. Подчеркнем, что выше-
приведенные рассуждения верны для визуального
обнаружения импульсов в динамическом спектре,
которое применялось в работах Фёдорова, Родин
(2019a,b, 2021); Фёдорова (2023).

Альтернативой пороговому обнаружению слу-
жит метод выделения сигнала, основанный на вы-
делении поведения сигнала в зависимости от вре-
мени и частоты в наблюдательных данных. Как уже
говорилось во введении, в случае гравитационно-
волновых наблюдений катастрофических явлений
типа слияний ЧД и/или НЗ главным критерием
является детерминированная кривая на частотно-
временной зависимости (рис. 1). В случае радио-
астрономических данных рассматривают поведе-
ние сигнала в динамическом спектре.
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(a)

(b)

(c)

(d)

Рис. 4. a) Импульс с большей амплитудой –– импульс, принимаемый радиотелескопом БСА ФИАН, импульс с меньшей
амплитудой ––форма сигнала после уширения в 32 частотных каналах. b) Динамический спектр импульса, записанного
в 32-канальных данных без компенсации меры дисперсии. c) Динамический спектр импульса, записанного в 32-канальных
данных с компенсацией меры дисперсии. d) Суммарный профиль импульса.
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(a)

(b)

(c)

(d)

Рис. 5. a) Импульс с большей амплитудой –– импульс принимаемый радиотелескопом БСА ФИАН, импульс с меньшей
амплитудой –– сигнал после уширения в шести частотных каналах. b) Динамический спектр импульса, записанного в 6-
канальных данных без компенсации меры дисперсии. c) Динамический спектр импульса, записанного в 6-канальных дан-
ных с компенсацией меры дисперсии. d) Суммарный профиль импульса. На рис. b)–d) применена свертка с шаблоном
согласованной формы.
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(a)

(b)

Рис. 6.Сравнение записей данных радиотелескопа БСАФИАН, сделанных в режиме a) шести частотных каналов и b) 32 ча-
стотных каналов. На верхних изображениях рисунков a) и b) показаны динамические спектры импульсов. По оси ординат
приводятся номера частотных каналов от наименьшей частоты к наибольшей. На нижних изображениях рисунков a) и b)
показанысуммарныепрофилиимпульсов.Поосиординат приведена амплитуда в единицахАЦП(1Ян≈ 1.7 × 105 ед. АЦП).
Для нижних и верхних рисунков по оси абсцисс приводится время. Одна точка соответствует 0.0125 с для записи в 32 ча-
стотных каналах (нижний рисунок) и 0.1 с для записи в шести частотных каналах (верхний рисунок). На обоих рисунках a)
и b) оси абсцисс в динамическом спектре и суммарном профиле импульса совпадают

Так как импульсный сигнал распространяет-
ся в межзвездной и межгалактической плазме, то
он испытывает запаздывание, которое определяет-
ся формулой (1).

В динамическом спектре нелинейная зависи-
мость Δ ∼ 𝑓 −2 выражается в виде запаздывания
сигнала к низким частотам. В классическом по-
роговом обнаружении детектирование суммарно-
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го импульса сводится к превышению его амплиту-
ды наперед заданной величины. Но гораздо более
сильным критерием неслучайности импульса яв-
ляется сама зависимость задержки сигнала от ча-
стоты Δ ∼ 𝑓 −2. Вычислению вероятности случай-
ного упорядочивания шумовых флуктуаций посвя-
щен специальный раздел статьи.

3. ШУМОВЫЕ ФЛУКТУАЦИИ ИЛИ
КОСМИЧЕСКИЕ ИМПУЛЬСЫ НА
РЕКОРДНО НИЗКОЙ ЧАСТОТЕ?

3.1. О помеховой обстановке
В начале исследования быстрых радиовсплес-

ков ученые обсерватории Паркс столкнулись с фе-
номеном перитонов –– искусственными сигнала-
ми, полностью имитировавшими быстрые радио-
всплески (Петрофф и др., 2015). Впервые данное
явление ученые фиксировали еще в 1998 году с ча-
стотой не более нескольких раз в год. Сигналы
регистрировались, как мощные миллисекундные
вспышки, их природа была не ясна, но неоднократ-
но высказывались предположения о том, что таким
образом могли регистрироваться разряды молнии.

В случае с парксовскими перитонами сразу ста-
ло понятно, что данное явление –– это земные по-
мехи. На тот момент было зарегистрировано уже
несколько быстрых радиовсплесков и все они при-
ходили из какой-либо конкретной области. Пери-
тоны в момент регистрации были очень похожи на
быстрые радиовсплески, но главное их отличие со-
стояло в том, что они не имели выделенного на-
правления, а регистрировались со всей небесной
сферы и во всех лучах диаграммы направленности
радиотелескопа. В результате учеными была про-
ведена исследовательская работа, в результате ко-
торой выяснилось, что данные помехи возникают
в момент отключения магнетрона СВЧ-печи.

Данный пример свидетельствует о том, что до-
казательство естественной природы импульсов ––
это сложная задача, требующая тщательного ана-
лиза и проверки. Авторами данной работы неодно-
кратно были представлены критерии, которые поз-
воляют отличить импульсы космического проис-
хождения на низких частотах от радиопомех:

1. Видны в одном луче диаграммы.
2. Имеют частотную зависимость времени

прихода.
3. Регистрируются во всех шести каналах.
4. Имеют относительно невысокую амплитуду.
Импульсы, которые не удовлетворяли выше-

приведенным условиям, считались помехами и не
рассматривались (Фёдорова, Родин, 2019b).

В этой же работе (Фёдорова, Родин, 2019b) по-
казано, что помеховая обстановка около БСА кон-
тролируется регулярно. Соответственно, на осно-

вании многолетних измерений авторами выделя-
ются следующие виды помех:

1. Атмосферные (грозовые разряды, возмуще-
ния ионосферы во время солнечных вспышек).

2. Индустриальные (искровые разряды от ра-
ботающих электроприборов, проезжающих авто-
мобилей, электросварки и другое).

3. Помехи от радиооборудования (телевиде-
ние, УКВ-радиостанции, РЛС и прочее).

3.2. О вероятности ложной тревоги

Оценка достоверности импульса как реально-
го космического сигнала является весьма условным
соглашениеммежду наблюдателями. В радиоастро-
номии поиск импульсных сигналов естественной
природы практически всегда сводился к одной ме-
тодике –– пороговому обнаружению. Большинство
исследователей считает, что если сигнал имеет ам-
плитуду выше 5–7 σ, где σ –– это среднеквадратиче-
ское отклонение шумовой дорожки, то это с боль-
шой долей вероятности реальный космический
импульс. Обычно в работах по обнаружению им-
пульсов пульсаров или радиотранзиентов в каче-
стве пороговой величины берется С/Ш ⩾ 7 (Ро-
дин и др., 2017). Что касается конкретно быстрых
радиовсплесков, обнаруженных на зарубежных ин-
струментах, то в некоторых случаях наблюдатели не
стесняются давать оценку отношения сигнал/шум,
равную нулю, при этом считая сигнал реальным
(FRBSTATS).

Так как на частоте 111 МГц быстрые радио-
всплески представляют собой слабые импульсы,
в данном случае применять к ним вышеуказан-
ные критерии не совсем корректно. Поэтому в на-
шей работе на этапе отбора импульсов-кандидатов
в быстрые радиовсплески мы пользовались имен-
но визуальным анализом, а не пороговым обнару-
жением.При этом на кандидаты накладывался, как
уже отмечалось, жесткий критерий: импульс дол-
жен быть виден в каждом частотном канале и толь-
ко в одном луче радиотелескопа БСА ФИАН.

Итак, рассмотрим пример. Экспериментально
установлено, что при визуальном анализе в каждом
частотном канале импульс хорошо виден глазом
при амплитуде 1.5σ. В этом случае отношение С/Ш
суммарного сигнала будет равно 3.7 (рис. 7). Среди
импульсов, обнаруженных на частоте 111 МГц все-
го несколько имеют значениеС/Ш≈ 3–4.5, осталь-
ные же имеют значение С/Ш ⩾ 5. Это свиде-
тельствует о том, что визуальный метод выделе-
ния слабых сигналов нафонешумовыхфлуктуаций
не уступает пороговому обнаружению, несмотря на
малое отношение сигнал/шум суммарного импуль-
са.
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Рис. 7. Пример динамического спектра (верхнее изображение) и суммарного профиля импульса (нижнее изображение),
которые исследуются визуальным методом в ходе поиска импульсных радиосигналов на частоте 111 МГц. На верхнем изоб-
ражении представлен динамический спектр с отдельными импульсами в каждом из шести частотных каналов, амплитуда
которых 1.5σ. Суммарный профиль при этом имеет отношение «сигнал/шум» ≈ 3.8. По оси ординат на верхнем рисунке
приводятся номера частотных каналов от наименьшей частоты к наибольшей, на нижнем рисунке –– амплитуда в произ-
вольных единицах

Поскольку в нашей работе мы имеем дело со
слабыми сигналами, неоднократно возникал во-
прос о том, могут ли шумовые флуктуации слу-
чайно выстраиваться в искомый динамический
спектр? Для ответа на этот вопрос в первую оче-
редь нами была проанализирована сама шумо-
вая дорожка без каких-либо сигналов. В результа-
те анализа было установлено, что шумы в шумо-
вой дорожке подчиняются смешанному распреде-
лению: шумовые выбросы, имеющие отрицатель-
ные значения, подчиняются распределению Стью-
дента, а выбросы, имеющие положительные значе-
ния, подчиняются распределениюЛапласа (рис. 8),
поэтому далее в работе рассматривается только рас-
пределение Лапласа и для сравнения с ним распре-
деление Гаусса.

Также в работах (Фёдорова, Родин, 2019b; Фё-
дорова, 2023) была рассмотрена вероятность слу-
чайного выстраивания шумовых флуктуаций в ре-
альный динамический спектр. В результате в зави-
симости отширины импульса была получена оцен-
ка данной вероятности, равная 10−12–10−16. Эта

Рис. 8.Смешанное распределениешумов вшумовой дорож-
ке часовой записи радиотелескопа БСА ФИАН. Прерыви-
стой линией показаны вариации шумового сигнала, име-
ющие отрицательные значения и подчиняющиеся распре-
делению Стьюдента. Сплошной линией отмечены вариа-
ции шумового сигнала, имеющие положительные значения
и подчиняющиеся распределению Лапласа

оценка дается при приеме сигнала в многоканаль-
ном приемнике и по своему смыслу является ничем
иным как вероятностью ложной тревоги –– вероят-
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ность, с которой мы принимаем случайный шумо-
вой выброс за реальный сигнал в отсутствии ре-
ального сигнала. Если же мы проведем аналогию
с пороговым обнаружением и рассмотрим однока-
нальныйприемник, то, в таком случае, вероятность
ложной тревоги при заданной функции плотно-
сти вероятности распределения шумов однозначно
определяется пороговым отношением сигнал/шум.

В качестве примера рассмотрим уравнение (7),
которое описывает плотность вероятности нор-
мально распределенной случайной величины. Ве-
роятность ложной тревоги сводится к вычислению
интеграла

𝑃ЛТ = 1
√2π ∫

∞

α
𝑒−𝑥2/2 𝑑𝑥 ≈ 𝑒−α2/2

√2πα
( α ≫ 1), (7)

где α –– пороговое отношение сигнал/шум.
Зависимость величины порогового отношения

С/Ш от вероятности ложной тревоги α(𝑃ЛТ) нахо-
дится путем решения уравнения (7) относительно α
и определяется следующей формулой

α (𝑃ЛТ) = √2 Ierf (−1 + 2𝑃ЛТ) , (8)

где Ierf –– обратнаяфункция ошибок, которая опре-
деляется как решение для переменной 𝑧 в уравне-
нии 𝑠 = erf (𝑧), где erf (𝑧) –– это интегральная функ-
ция распределения случайной величины. График
зависимости α (𝑃ЛТ) для нормально распределен-
ной случайной величины показан на рис. 9 сплош-
ной серой линией.

Аналогичные вычисления можно провести для
случайной величины, подчиненной рапределению
Лапласа. В этом случае зависимость α (𝑃ЛТ) опре-
деляется формулой

α(𝑃ЛТ) = {
−ln2 (1 − 𝑃ЛТ) , 0 ≤ 𝑃ЛТ < 1/2,
ln (2𝑃ЛТ) , 1/2 ≤ 𝑃ЛТ < 1. (9)

График зависимости α (𝑃ЛТ) для распределения
Лапласа показан на рис. 9 прерывистой линией.

Так как определение вероятности ложной тре-
воги носит универсальный характер, то оно явля-
ется первичным по отношению к критерию поро-
гового обнаружения, применяемого в случае одно-
канального приема. Для перехода от одного мето-
да обнаружения к другому можно сопоставить 𝑃ЛТ,
основанное на многоканальном приеме, с отно-
шением сигнал/шум в одноканальном приемнике.
Тогда для верхней оценки вероятности 𝑃ЛТ = 10−12

величина α ≈ 7 для нормального распределения
и α ≈ 25 ÷ 30 для распределения Лапласа. Обе вели-
чины соответствуют высокому уровню достоверно-
сти.

Хотя расчет вероятности ложной тревоги неод-
нократно приводился в предыдущих статьях, при-
ведем здесь еще один альтернативный метод рас-
чета, который ожидаемо приводит к тому же ре-
зультату. Рассмотрим пример динамического спек-
тра, получаемого наБСА.Типичная продолжитель-
ность записи 𝑇 = 300 секунд, что в среднем соот-
ветствует прохождению источника через диаграм-
му БСА. После сглаживания шаблоном с эквива-
лентной шириной 1 с имеем в каждом из 𝑀 = 6 ча-
стотныхканалах𝑁 = 𝑇 𝑀 отсчетов. Такимобразом,
вероятность появления сигнала случайным обра-
зом в динамическом спектре сводится к известной
задаче спортлото выпадения шести нужных чисел.
Запишем вероятность в общем виде

𝑃1 = 𝐿
𝑁𝑡𝑜𝑡

, (10)

где 𝐿 –– это число благоприятных исходов, 𝑁𝑡𝑜𝑡 ––
общее число исходов. 𝐿 сверху можно оценить ве-
личиной 𝑇 2, которая учитывает, что сигнал может
появиться в любом месте динамического спектра
и может иметь произвольную меру дисперсии. Об-
щее число исходов дается известной из комбинато-
рики формулой

𝑁𝑡𝑜𝑡 = 𝑁!
𝑀!(𝑁 − 𝑀)!

= 46 846 777 478 732 700. (11)

В этом случае вероятность случайного “выпаде-
ния” сигнала без учета отношения сигнал/шумрав-
на 𝑃 = 1.9 × 10−12.

Экспериментально установлено, что на пре-
деле визуального обнаружения человеческий
глаз в динамическом спектре в каждом ча-
стотном канале выделяет импульсный сигнал
с С/Ш = α = 1.5. В случае 6-канальных данных
отношение сигнал/шум суммарного импульса
будет α = 1.5√6 ≈ 3.8. Вероятность превышения
сигналом порога α 𝑃2 в общем виде выражается
формулой (Гуткин, 1972)

𝑃2 =

∞

∫
α

𝑓(𝑥)𝑑𝑓 , (12)

где 𝑓(𝑥) –– плотность вероятности распределения
случайной величины. Для центрированного ряда
с σ = 1 распределения Гаусса

𝑓(𝑥) = 1
√2π

𝑒− 𝑥2

2 , (13)

и распределения Лапласа

𝑓(𝑥) = 1
2

𝑒−|𝑥|, (14)
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Рис. 9. Зависимость порогового обнаружения сигнал/шум от вероятности ложной тревоги для двух распределений: нор-
мального (серая сплошная линия) и Лапласа (прерывистая линия)

𝑃2(α = 3.8) = 1.2 × 10−4 и 1.3 × 10−2 для распределе-
ний Гаусса и Лапласа соответственно. Так как со-
бытия, соответствующие вероятностям 𝑃ЛТ и 𝑃2,
являются независимыми, то результирующая веро-
ятность 𝑃 = 𝑃ЛТ ⋅ 𝑃2 ∼ (2.3 × 10−16 ÷ 2.4 × 10−14).

4. ЗАВИСИМОСТЬ LOG 𝑁 – LOG 𝐹 ДЛЯ
РАЗНЫХ ТИПОВ ШУМА

В наблюдательной космологии используется
так называемая зависимость Log 𝑁 – Log 𝐹, ко-
торая представляет собой функцию интегрально-
го количества радиоисточников 𝑁 выше опреде-
ленной плотности потока 𝐹. При равномерном
распределении радиоисточников в пространстве
эта функция представляет собой степенную за-
висимость 𝑁 ∝ 𝐹 −3/2. При проведении таких под-
счетов в зависимости от плотности потока ча-
сто возникает желание объяснить падающую за-
висимость Log 𝑁 – Log 𝐹 статистикой поведения
сильных шумовых выбросов. Действительно, силь-
ные выбросы встречаются реже, что дает иско-
мую зависимость. Для того чтобы опровергнуть это
утверждение было проведено специальное иссле-
дование и выведены теоретические зависимости
Log 𝑁 – Log 𝐹 для двух видов белого шума –– с рас-
пределением Гаусса и Лапласа. Вывод теоретиче-
ских зависимостей Log 𝑁 – Log 𝐹 основан на по-
строении комплиментарной кумулятивной функ-
ции плотности вероятности распределения случай-

ной величины. Полученные теоретические кривые
показаны на рис. 10 вместе с экспериментальны-
ми зависимостями на 111 и 1400 МГц. Хорошо вид-
но, что ни одна из теоретических зависимостей не
падает в соответствии с экспериментальными дан-
ными и наклоном −3/2, а убывает гораздо быстрее.
Иными словами шумовые вариации с большой ам-
плитудой заканчиваются быстрее, чем это необхо-
димо для объяснения экспериментальных кривых.
Таким образом, из поведения теоретических кри-
вых Log 𝑁 – Log 𝐹 на рис. 10 следует однозначный
вывод, что зарегистрированные импульсные сиг-
налы не могут быть объяснены простымишумовы-
ми флуктуациями.

Также неоднократно высказывался коммента-
рий, что в силу огромной статистики яркиеимпуль-
сы должны появиться просто в силу большой ве-
роятности их появления в таком богатом массиве
данных. Для независимой проверки этого утвер-
ждения было проведено специальное математиче-
ское моделирование, имитирующее процесс обна-
ружения импульсных сигналов. Было сгенериро-
вано 600 тысяч динамических спектров по чис-
лу уже просмотренных, шум в каждом из шести
частотных каналов генерировался в соответствии
с распределением Лапласа. Затем на основе дина-
мических спектров вычислялись средние импуль-
сы с пробной мерой дисперсии в диапазоне от 0 до
3 000 пк/см3, и к нимприменялось пороговое обна-
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Рис. 10. График теоретической зависимости Log 𝑁 – Log 𝐹 для двух видов распределения шумовых флуктуаций: гауссов-
ского (пунктирная линия) и Лапласа (прерывистая линия). Для сравнения показаны экспериментальные зависимости
Log 𝑁 – Log 𝐹 данных на 111 и 1400 МГц. Хорошо видно, что ни одна из теоретических зависимостей не подчиняется зако-
ну −3/2, а убывают гораздо быстрее

ружение с С/Ш ≥ 5. Импульсы с амплитудой выше
заданного порога действительно были обнаружены
в количестве 3–5 штук, чего совершенно недоста-
точно для объяснения на порядок большего коли-
чества уже обнаруженных импульсов. Более того,
и это самое главное, все обнаруженные импульсы
были получены в результате сложения случайных
вариаций в двух частотных каналах, и ни разу не
было чтобы импульсы самопроизвольно упорядо-
ченно выстроились в соответствии с дисперсион-
ной задержкой во всех шести частотных каналах.

Таким образом, требование упорядоченного
выстраивания импульсов в динамическом спек-
тре является гораздо более жестким по сравнению
с простым пороговым обнаружением. Этот вывод
хорошо согласуется с предыдущим выводом, что
за счет шумовых флуктуаций не набирается доста-
точного количества импульсов с требуемыми свой-
ствами.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
В статье показано, что для распознавания в ди-

намических спектрах слабых импульсных сигна-
лов длительностью несколько сотен миллисекунд
необходимо использовать оптимальные параметры
по частотному и временному разрешению. Избы-
точное разрешениепо времениичастоте за счетма-
лого радиометрического выигрыша приводит к то-

му, что слабый сигнал теряется на фоне шумов,
что приводит к невозможности его визуального об-
наружения. Дополнительное сглаживание данных
шаблоном оптимальной формы позволяет полу-
чить дополнительный выигрыш отношения сиг-
нал/шум порядка √𝑁, где 𝑁 –– эквивалентная ши-
рина шаблона в отсчетах времени.

В статье вводится понятие вероятности лож-
ной тревоги, основанное не на пороговом обнару-
жении, а на многоканальном приеме, когда иско-
мый сигнал в динамическом спектре следует закону
дисперсионного запаздывания. Верхнийпредел ве-
роятности случайного упорядочивания импульсов
в динамическом спектре без учета отношения сиг-
нал/шум оценивается величиной ≲ 10−12, что с точ-
ки зрения одноканального приема соответствует
пороговой величине сигнал/шум≈ 7и≈ 25 ÷ 30 для
распределений Гаусса и Лапласа соответственно,
что соответствует заведомо достоверному уровню
обнаружения.

Впервые в статье выведены теоретические за-
висимости Log 𝑁 – Log 𝐹 для шумовых вариаций,
распределенных по закону Гаусса и Лапласа. В обо-
их случаях эти теоретические зависимости не могут
объяснить экспериментальные зависимости, сле-
дующие наклону −3/2, так как убывают быстрее.
Иными словами, шумовые вариации с большой
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амплитудой заканчиваются быстрее, чем реальные
импульсы.

Этотже выводнезависимоподтверждается про-
веденным математическим моделированием, в ре-
зультате которого хотя и были получены импульсы
с С/Ш > 5, но в количестве совершенно недоста-
точном для объяснения числа обнаруженных ра-
диовсплесков.

Таким образом, использование вероятности
ложной тревоги для обоснования достоверности
регистрации импульсных сигналов является гораз-
до более сильным методом в сравнении с класси-
ческим пороговым обнаружением и де-факто дав-
но используется исследователями в других областях
астрономии.
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Рассмотрен характер нуклеосинтеза при взрыве маломассивной нейтронной звезды, образовав-
шейся в тесной двойной системе в сценарии обдирания. Показано, что в рассмотренном сценарии
ударная волна, возникающая при взрыве, сильно нагревает разлетающееся вещество нейтронной
звезды. В результате резкого усиления ролифотоядерных реакцийпроисходит частичное разруше-
ние тяжелых ядер, созданных на предшествующей стадии нуклеосинтеза. Продемонстрировано,
что даже кратковременный нагрев вещества ударной волной может оказать заметное влияние на
результаты синтеза элементов в r-процессе в веществе внутренней коры, а взрывной нуклеосинтез
приводит к образованию новых элементов в веществе внешней коры с массовыми числами A от
50 до 130.
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1. ВВЕДЕНИЕ
После исторической совместной идентифика-

ции гравитационного сигнала GW170817 и гамма-
всплеска GRB170817A (Танвир и др., 2017), а также
наблюдательного подтверждения образования ак-
тинидов в данном событии (Ватсон и др., 2019),
слияниенейтронных звезд (НЗ) считается однимиз
основных космических сценариев, в которых реа-
лизуется r-процесс (Коуэн и др., 2020).

Поэтому изучение подробностей эволюции
тесной двойной системы на ее последних стадиях
стало еще более важным для оценки результатов
нуклеосинтеза в таких сценариях.

Общая схема –– сближение нейтронных звезд,
завершающееся их контактом и слиянием (СНЗ)
не претерпевала заметных изменений после ее пер-
войреализации (Дэвиси др., 1994).Однакопроцесс
взаимодействия двух нейтронных звезд в тесной
двойной системе может протекать и по-другому.
Исторически первым был предложен сценарий об-
дирания (“stripping”, (Кларк, Эрдли, 1977), отли-
чающийся от получившего распространение сце-
нария слияния. Он заключается в процессе от-

*Электронный адрес: igor.panov@itep.ru
**Электронный адрес: lirts@phystech.edu

носительно медленного перетекания вещества от
одного компонента к другому и заканчивается
взрывом ставшего нестабильным маломассивно-
го компонента. Этот сценарий, долгие годы оста-
вавшийся в забвении, оказался удивительно успе-
шен в описании параметров пекулярного гамма-
всплеска GRB170817A (см., например, (Блинников
и др., 2021, 2022).

В классическом сценарии слияния образова-
ние массивной горячей нейтронной звезды со-
провождается выбросом остывающего сильно ней-
тронизованного вещества в виде струй или вет-
ра. В сценарии же обдирания за счет перетека-
ния вещества с менее массивного компаньона на
более массивный образуется маломассивная ней-
тронная звезда (МНЗ), которая при уменьшении
ее массы ниже критической теряет устойчивость
и взрывается. В результате взрыва все вещество
МНЗ массой ∼ 0.1𝑀⊙ выбрасывается в окружа-
ющую среду, обогащая ее тяжелыми элементами
(Панов, Юдин, 2020). Напомним, что в сцена-
рии СНЗ масса выбрасываемого вещества порядка
10−3 ÷ 10−4𝑀⊙, (Россвог и др., 1999), а основное ко-
личество нейтронно-избыточного вещества оста-
ется “запертым” в массивной нейтронной звезде
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(или черной дыре), образовавшейся на месте тес-
ной двойной системы.

На основе численной реализации сценария об-
дирания (Юдин, 2022) было показано, что при раз-
рушении маломассивной нейтронной звезды мо-
гут быть образованывсе тяжелые элементы (Панов,
Юдин, 2020, 2023), а их выход зависит от разных па-
раметров модели (Юдин и др., 2023; Игнатовский и
др., 2023). При этом конечная распространенность
элементов выглядит немного иначе, чем в сценарии
СНЗ (Фрайбургхаус и др., 1999), преимуществен-
но из-за разной динамики нуклеосинтеза при рас-
ширении вещества в процессе взрыва. Рассмотре-
ние отложенного взрыва МНЗ после потери ей ча-
сти массы (Йип и др., 2023) подтверждает результа-
ты наших текущих и прежних (Панов,Юдин, 2020)
расчетов нуклеосинтеза в сценарии обдирания.

В настоящей работе рассматриваются особен-
ности нуклеосинтеза, протекающего в коре МНЗ
при ее расширении в процессе взрыва. В разлета-
ющемся достаточно холодном, сильно нейтрони-
зованном веществе начинается r-процесс (Панов,
Юдин, 2020, 2023). Однако через некоторое вре-
мя это вещество нагревается пришедшей ударной
волной (УВ) до значений 𝑇 > 2 × 109 K, и r-процесс
прерывается. В результате резкого увеличения тем-
пературы процесс образования более тяжелых ядер
на время порядка 10 мс приобретает иной харак-
тер, заметно меняя изотопный состав вещества ко-
ры, причем происходит диссоциация части наибо-
лее тяжелых ядер. После прохождения УВ темпера-
тура разлетающегося вещества падает и при нали-
чии необходимых условий (количество электронов
на барион 𝑌e < 0.4) r-процесс продолжается.

Статья состоит из нескольких разделов: в разде-
ле 2 кратко описаны гидродинамика взрыва МНЗ
и соответствующие параметры, определяющие на-
чальные условияикинетику r-процесса. В разделе 3
описана модель нуклеосинтеза и характерные осо-
бенности траекторий разлета вещества, в котором
развивается r-процесс. В разделе 4 рассмотреныко-
личественные результаты нуклеосинтеза и обсуж-
даются особенности его протекания на разных тра-
екториях разлета вещества МНЗ.

2. СЦЕНАРИЙ ОБРАЗОВАНИЯ И ВЗРЫВА
МАЛОМАССИВНОЙ НЗ

Последние стадии эволюции системы нейтрон-
ных звезд уже давно рассматриваются и как ис-
точник коротких гамма-всплесков, и как место для
r-процесса (Латтимер, Шрамм, 1974; Блинников и
др., 1984; Бесерра и др., 2023). Однако почти во
всех проведенных многомерных гидродинамиче-
ских расчетах массы НЗ были близки и достаточно
велики 𝑀 ≳ 𝑀⊙, и результатом их взаимодействия

являлось объединение в один объект, т.е. слияние
(Коробкин и др., 2012; Россвог и др., 2014; Мар-
тин и др., 2015). Действительно, радиус таких НЗ
слабо зависит от массы (Латтимер, Пракаш, 2001),
и при соприкосновении они ведут себя подобно
двум каплям жидкости, сливаясь в один объект ––
сверхмассивную НЗ или черную дыру.

Но если система нейтронных звезд достаточно
асимметрична (Крамарев, Юдин, 2023), т.е. массы
компонент значительно отличаются, то может ре-
ализоваться сценарий обдирания (Кларк, Эрдли,
1977). При сближении компонентов системы ней-
тронная звезда меньшей массы первой переполня-
ет свою полость Роша и начинает перетекать на бо-
лее массивный компаньон. В процессе такого об-
мена масс она может дойти до нижнего предела
массы НЗ (порядка 0.1𝑀⊙, см., например, (Хен-
зель и др., 2007)) и взорваться, производя гамма-
всплеск (Блинников и др., 1984, 1990).

Процесс взрывного разрушения МНЗ модели-
ровался в целом ряде работ (Блинников и др., 1990;
Сумиоши и др., 1998; Кольпи и др., 1989). В дан-
ной статье мы основываемся на расчетах (Юдин,
2022), в которых для решения задачи о взрыве были
использованы уравнения релятивистской гидроди-
намики (Хванг, Ноа, 2016). Гравитационное поле
предполагалось достаточно слабым, чтобы эффек-
ты общей теории относительности были не важны,
однако скорости движения вещества и плотность
энергии малыми не считались. Для моделирова-
нии взрыва МНЗ исходные уравнения были пре-
образованы в вид, предполагающий сферическую
симметрию задачи, и лагранжеву форму записи для
удобства численного решения.

Структура коры образовавшейся МНЗ перед
взрывом приведена на рис. 1 слева. Показана зави-
симость логарифма плотностиLg ρ от радиуса 𝑟 (со-
ответствующие значения массовой координаты 𝑚
приведены на верхней оси). Показана часть ядра,
внутренняя и внешняя кора НЗ. Точками с цифра-
ми от 1 до 15 отмечены начальные положения тра-
екторий, вдоль которых был проведен расчет нук-
леосинтеза (см. табл. 1).

Справа на рис. 1 показана зависимость скоро-
сти вещества 𝑣 как функция массовой координа-
ты 𝑚 для нескольких моментов времени 𝑡 (значе-
ния 𝑡 показаны на врезке), отсчитываемого от мо-
мента потери звездой гидродинамической устойчи-
вости. Отчетливо виден процесс зарождения, рас-
пространения и кумуляции ударной волны при ее
выходе на поверхность звезды. Для оценки условий
вдоль каждой рассмотренной траектории полезно
сравнить левую и правую панель рис. 1, используя
лагранжеву координату 𝑚 для установления соот-
ветствия.
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Рис. 1. Cлева отображена структура МНЗ перед взрывом –– зависимость логарифма плотности Lg ρ вещества от радиуса
r нейтронной звезды.Цветовая панель соответствует значению 𝑌e в веществе. Справа –– зависимость скорости v отмассовой
координаты 𝑚 для нескольких моментов времени в процессе взрыва. Значения временных сечений приводятся в секундах.
Подробности в тексте.

После взрыва веществоНЗ под действием удар-
ной волны разлетается с разной скоростью (см.
рис. 1), причем прохождение ударной волны при-
водит к кратковременному нагреву среды до темпе-
ратур 𝑇 ∼ 1010 K и более в максимуме (см. табл. 1).
В связи с большой скоростью разлета температура
нагретого ударнойволнойнейтронно-избыточного
вещества коры нейтронной звезды быстро падает.
Вопрос о влиянии такого нагрева, отсутствующего
в модели слияния НЗ, на кинетику реакций нукле-
осинтеза и будет рассмотрен ниже.

Начальные характеристики вещества корыней-
тронной звезды для разных траекторий приведены
в табл. 1. Временная эволюция химического соста-
ва для наиболее характерных из них подробно рас-
смотрена ниже.

Нуклеосинтез в разлетающемся веществе яд-
ра НЗ пока нами не рассматривался из-за слож-
ности описания декомпрессии вещества ядерной
плотности из центральных областей и определения
зародышевых ядер. Кроме того, нуклеосинтез на-
ми рассчитывался off-line, на уже готовых траек-
ториях, полученных из гидродинамического моде-
лирования (Юдин, 2022). Подобная практика яв-
ляется общепринятой при расчетах в рамках моде-
ли СНЗ. Близкая к сферической симметрии поста-
новка задачи о взрыве НЗ малой массы в модели
обдирания позволяет надеяться на осуществимость
самосогласованного совместного расчета гидродина-

мики и нуклеосинтеза. Авторы планируют осуще-
ствить подобное моделирование в обозримом буду-
щем. Его результатом, по-видимому, станет допол-
нительный нагрев вещества НЗ от неравновесных
бета-распадов, но точную величину эффекта зара-
нее оценить сложно.

Для расчета начального состава МНЗ было ис-
пользовано уравнение состояния BSk25 (Пирсон
и др., 2018). Данное уравнение состояния, осно-
ванное на функционале Скирма, отвечает всем со-
временным наблюдательным ограничениям. Зави-
симость результатов расчета нуклеосинтеза от ис-
пользуемого уравнения состояния подробно об-
суждалась ранее (Игнатовский и др., 2023).

Использование приближения холодного пол-
ностью катализированного вещества (см., напри-
мер, (Хензель и др., 2007)) приводит к тому, что на-
чальный состав вещества на всех траекториях (см.
табл. 1) состоит из изотопа одного элемента (есте-
ственно, своего для каждой траектории), а струк-
тура коры НЗ–– из моноядерных слоев (см. напри-
мер, рис. 1 в работе (Юдин и др., 2023)). В реально-
сти, конечно, даже для изолированныхНЗ ядерный
состав вещества может несколько отличаться от
равновесного (см, например, (Потехин, Шабрие,
2021)). Тем более это справедливо для МНЗ: во-
первых, из-за приливного нагрева вещества. А во-
вторых, вследствие того, что в процессе обдирания
вещество МНЗ испытывает хоть и относительно
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медленную (с характерным временем порядка 1 с)
декомпрессию.И здесь уже состав вещества должен
определяться, исходя из решения соответствующих
кинетических уравнений. Авторы пока оставляют
эту интереснейшую задачу для будущего исследо-
вания.

Вещество внутренней коры субъядерной плот-
ности (траектории 1–3) состоит из тяжелых сильно
нейтронно-избыточных экзотических ядер, окру-
женных свободными нейтронами. Во время взры-
ва и декомпрессии вещества эти ядра распадаются.
Для расчета нуклеосинтеза в этой областинами бы-
ла использована одна из возможных моделей рас-
пада таких ядер (Юдин и др., 2023), в которой пре-
имущественным каналом распада является испаре-
ние нейтронов, приводящее к уменьшению атом-
ного номера 𝐴 с сохранением зарядового числа 𝑍.
При этом формировалось ядро с максимально воз-
можным для выбранной массовой модели числом
𝐴 = 𝐴max(𝑍). Таким образом определялся состав за-
родышевых ядер, а испарившиеся нейтроны увели-
чивали плотность свободных нейтронов. При этом
локальное значение 𝑌e в веществе оставалось неиз-
менным. О влиянии используемой модели распада
экзотических ядер внутренней коры на результаты
нуклеосинтеза (см. Юдин и др. 2023).

При нуклеосинтезе вдоль траекторий 1 и 2 ве-
щество внутренней коры нагревается ударной вол-
ной слабо и в них развивается полный r-процесс.
А вещество, разлетающееся по траектории 3 и по
траекториям внешней коры, при разрушенииМНЗ
нагревается ударной волной сильно. При превы-
шении пороговых для заряженных частиц значе-
ний температуры, термоядерные реакции с нук-
лонами и альфа-частицами становятся определяю-
щими при образовании новых элементов. Влияние
температуры на нуклеосинтез на этих траекториях
мы рассмотрим более подробно.

3. МОДЕЛЬ НУКЛЕОСИНТЕЗА И ПАРАМЕТРЫ
УДАРНОЙ ВОЛНЫ

Для численных расчетов r-процесса вдоль эво-
люционных траекторий, характеризующихся зави-
сящимиот временипараметрами, в томчислеплот-
ностью и температурой, нами была применена ки-
нетическая схема, ранее реализованная в програм-
ме SYNTHEZ (Надёжин и др., 1998). Она поз-
воляет определить концентрации всех вовлечен-
ных в нуклеосинтез ядер. В более позднем вари-
анте модели нуклеосинтеза, реализованной в коде
SYNTHER (nucleoSYNThesis of HEavy elements in
the R-process (Корнеев, Панов, 2011), реакции де-
ления были дополнены более корректным учетом
массового распределения ядер-продуктов деления,
учетом их возвращения в r-процесс в качестве но-

вых зародышевых ядер, что приводит при опреде-
ленных условиях к установлению квазистационар-
ного тока ядер (Панов, 2016).

В реальных сценариях условия, характерные
для r-процесса, могут реализоваться, в частно-
сти, после взрывного нуклеосинтеза при коллапсе
сверхновых (Вусли и др., 1994) или в других взрыв-
ных процессах, например при взрыве нейтронной
звездыминимальноймассы (Юдин, 2022;Игнатов-
ский и др., 2023). При этом образуются зародыше-
вые для r-процесса ядра от элементов железного
пика до циркония. Поэтому возможности кода бы-
ли расширены и в модель был включен ряд допол-
нительных реакций, характерных для взрывного
нуклеосинтеза при высоких температурах (Арнетт,
2000; Раушер, Тилеманн, 2000). Был расширен пе-
речень реакций слабого взаимодействия, а вмодели
нуклеосинтеза были учтены взаимодействия нук-
лонов и ядер с электронами (Панов и др., 2016),
важные при высоких температуре и плотности. Бы-
ла также расширена область ядер, для которых учи-
тывались реакции с заряженными частицами и об-
новлена база скоростей этих реакций, основанная
на независимых от температуры аппроксимациях
этих величин (Раушер, Тилеманн, 2000).

Поскольку скорости реакций перечисленных
процессов, определяющие собственные значения
матрицы Якоби системы дифференциальных урав-
нений, реализованных в наших кодах нуклеосинте-
за, различаются по абсолютному значению на мно-
гие порядки величин, система уравнений нукле-
осинтеза является классическим примером жест-
кой системы обыкновенных дифференциальных
уравнений. Для ее численного интегрирования на-
ми использовался метод Гира (Гир, 1971), при реа-
лизации которого был использован разработанный
ранее пакет программобращенияматриц (Блинни-
ков, Дунина-Барковская, 1990). В качестве основ-
ного алгоритма использовался метод предсказания
и коррекции (предиктор–корректор) с автоматиче-
ским выборомшага и порядка точности метода, ко-
торый реализован в обоих используемых нами ко-
дах, имеющих внутреннюю проверку на сохране-
ние числа нуклонов и заряда.

Границы области нуклидов, участвующих
в нуклеосинтезе: 𝑍min = 1, 𝑍max = 110, 𝐴min(𝑍)
и 𝐴max(𝑍), определялись согласно используемой
массовой модели: обобщенной модели Томаса-
Ферми с интегралом Струтинского (Абуссир и
др., 1995) или жидко-капельной модели FRDM
(Меллер и др., 1995). В зависимости от модели
определялись границы рассматриваемой области
и полное число ядер 𝑁, участвующих в нуклеосин-
тезе, варьировавшееся от 5 800 до 6 300.
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Таблица 1. Параметры эволюционных траекторий для внутренней (№ 1–3) и внешней (№ 4–15) коры НЗ. Значения 𝑇 max

соответствуют максимальным значениям температуры за все время для каждой из траекторий, Lg ρmax ––максимальное зна-
чение логарифма плотности. 𝑌𝑒 –– количество электронов на барион. 𝑅 –– координата центра траектории, отсчитываемая от
центра НЗ. Δ𝑀 ––массы траекторий в долях солнечной массы 𝑀⊙.

Траектория Состав 𝑇 max/109K Lg ρmax 𝑌𝑒 𝑅, км Δ𝑀, 10−4𝑀⊙
1 180Ce+1205n 0.10 13.84 0.042 5.50 170.85
2 152Sn+735n 0.81 13.13 0.056 7.65 155.17
3 152Sn+208n 6.75 12.13 0.139 10.58 35.29
4 122Sr 8.63 11.59 0.310 12.32 2.64
5 120Sr 10.01 11.52 0.312 13.09 2.79
6 122Zr 10.57 11.39 0.327 13.92 2.45
7 124Mo 11.44 11.24 0.339 15.46 5.33
8 78Ni 13.76 10.88 0.359 18.52 6.76
9 80Zn 14.74 10.58 0.375 22.49 5.06
10 82Ge 15.54 9.10 0.390 28.05 6.25
11 84Se 16.83 8.94 0.405 38.15 7.03
12 86Kr 17.94 8.73 0.419 50.75 3.98
13 64Ni 17.81 8.50 0.438 71.00 5.22
14 62Ni 16.32 7.92 0.452 127.74 4.61
15 56Fe 10.66 6.56 0.464 202.33 0.36

Скорости ядерных реакций, являющиеся ко-
эффициентами в дифференциальных уравнениях,
были рассчитаны с использованием тех же массо-
вых моделей. В список учитываемых ядерных реак-
ций входят все парные реакции с нейтронами, про-
тонами, альфа-частицами и гамма-квантами; бета-
распад и бета-запаздывающие процессы, такие как
эмиссия нескольких нейтронов при бета-распаде
и запаздывающее деление; вынужденное и спон-
танное деление; ряд других важных реакций, таких
как 3-α реакция и реакции горения 12C, 16O, 28Si.

Развитая схема позволяет эффективно рас-
считывать нуклеосинтез в различных сценари-
ях при температурах 𝑇 < 7 × 109 K и плотностях
ρ < 1012 г/см3. Основные расчеты нуклеосинтеза
в данной работе были сделаны с использованием
известных скоростей бета-распада и эмиссии за-
паздывающих нейтронов и альфа-распада (Меллер
и др., 1997, 2003), а также скоростей термоядер-
ных реакций (Раушер, Тилеманн, 2000). Деление
учитывалось для всех ядер химических элементов
с 𝑍 > 82, хотя значимые скорости деления имеют
только актиниды. Скорости захвата нейтронов тя-
желыми ядрами (для элементов с 𝑍 > 82), а также
скорости деления, индуцированного нейтронами,
основаны на расчетах сечений реакций в модели
Хаузера–Фешбаха (Панов и др., 2010). как и скоро-
сти запаздывающего деления (Панов и др., 2005).
Спонтанное деление учитывалось согласно фено-
менологическим моделям (Панов и др., 2013)

В наиболее распространенном сценарии сли-
яния нейтронных звезд горячее вещество джетов,
выброшенное при образовании массивного ком-
пактного объекта, расширяясь и остывая, создает
условия характерные для развития r-процесса, ко-
торый и продолжается либо до исчерпания ней-
тронов, либо до падения плотности вещества ни-
же критической. В рассматриваемом нами сцена-
рии обдирания, в веществе взорвавшейся доста-
точно холодной нейтронной звезды после деком-
прессии вещества субъядерной плотности начи-
нается r-процесс, который через некоторое время
в результате нагрева среды ударной волной пере-
ходит во взрывной нуклеосинтез. Хотя продолжи-
тельность взрывного нуклеосинтеза невелика, за
счет фотоядерных реакций промежуточный состав
химических элементов изменяется. R-процесс мо-
жет быть продолжен после падения температуры
в результате продолжающегося разлета вещества,
если сохранятся необходимые для его протекания
условия. Такие условия после прохождения удар-
ной волны сохраняются только для траектории 3,
на которой после падения температуры продолжа-
ется r-процесс с зародышевыми ядрами, созданны-
ми в результате взрывного нуклеосинтеза.

Подробно различные режимы нуклеосинтеза и
зависимость состава синтезированных элементов
от параметров оболочки в сценарии обдирания бу-
дут рассмотрены в следующем параграфе.
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4. ОБРАЗОВАНИЕ ТЯЖЕЛЫХ ЭЛЕМЕНТОВ
В КОРЕ НЕЙТРОННОЙ ЗВЕЗДЫ

На основе модели обдирания были проведены
расчеты распространенности 𝑌 (𝐴) для пятнадца-
ти траекторий, начинающихся из разных слоев ко-
ры маломассивной нейтронной звезды (см. рис. 1
и табл. 1).

В расчетах использовалась улучшенная база
данных кода, в которой ограниченная библиоте-
ка скоростей термоядерных реакций (Тилеманн и
др., 1987) была заменена более полной (Раушер, Ти-
леманн, 2000), аккуратнее проведена сшивка раз-
ных библиотек, а также использованы обновлен-
ные скорости нейтронных реакций для элементов
с 𝑍 > 82 (Панов и др., 2010) и слабых взаимодей-
ствий (Ланганке, Мартинез-Пинедо, 2000).

Сценарий обдирания отличается от сценария
слияния, в частности, динамикой разлета и различ-
ной зависимостью плотности и наиболее сильно ––
температуры от времени, что связано с действи-
ем ударной волны. Меньшая скорость разлета ве-
щества на начальном этапе здесь приводит к более
медленному снижению плотности (рис. 2а). А пер-
воначально невысокая температура скачком крат-
ковременно увеличивается за счет нагрева ударной
волной (рис. 2b). Таким образом, сценарий обдира-
ния отличается от сценария СНЗ еще типом и ха-
рактером протекания нуклеосинтеза.

На рис. 2 приведены зависимости плотности
и температуры вещества от времени для несколь-
ких траекторий внешней и внутренней коры.
В нуклеосинтезе вдоль этих траекторий наиболее
интенсивно образуются тяжелые элементы, как
в r-процессе (Панов, Юдин, 2020, 2023; Юдин и
др., 2023), так и в смешанном типе нуклеосинтеза,
частично рассмотренном (Игнатовский и др.,
2023). Из рисунка видно, что через время 𝑡sw после
взрыва на некоторых траекториях внутренней
коры и части траекторий внешней коры, в которых
после декомпрессии вещества от субъядерной
плотности начался r-процесс, разлетающееся
нейтронно-избыточное вещество догоняет удар-
ная волна и разогревает его до температур, при
которых r-процесс прекращается и начинается
взрывной нуклеосинтез.

Зависимость плотности свободных нейтронов
от времени (рис. 3) иллюстрирует динамику нук-
леосинтеза при сбросе внешней оболочки внут-
ренней коры (рис. 3a) и оболочек внешней коры
(рис. 3b) и совместно с рис. 2 показывает нали-
чие параметров среды, необходимых для поддер-
жания r-процесса (ρ > 1 г/см3, 𝑇 < 2 × 109 K, 𝑁n >
> 1022 см−3), или их отсутствие.

В слоях внутренней коры развивается сильный
r-процесс, однако динамика развития нуклеосин-
теза для этих слоев немного разная. При разлете
вещества коры вдоль траектории № 3 резкое уве-
личение значения 𝑁n (примерно на порядок) при
ее нагревании ударной волной приводит к поддер-
жанию высокой температуры в течение времени
Δ𝑡 ∼ 0.001 с, что на рисунке практически незамет-
но и несущественно относительно предшествую-
щего значения 𝑁𝑛 ∼ 1033 см−3. Скачок температуры
прерывает r-процесс, а начавшийся взрывной нук-
леосинтез приводит к фотодиссоциации наиболее
тяжелых ядер. По мере снижения температуры за
ударной волной, нуклеосинтез опять возвращается
к r-процессу, стартующему от нового распределе-
ния атомных ядер со значительно меньшими Z и A.
В итоге взрывная волна вдоль траектории № 3
(рис. 3a) лишь приостанавливает r-процесс, кото-
рый возобновляется после окончания взрывного
нуклеосинтеза. Новый состав начальных для стар-
тующего второй раз r-процесса состоит из менее
нейтроноизбыточных ядер, а плотность свободных
нейтронов много меньше, чем до прихода ударной
волны.Поэтому r-процесс закончится быстрее, чем
в модели с отсутствием нагрева, вызванного удар-
ной волной.

Значительная часть вещества внутренней ко-
ры (траектории 1 и 2) ударной волной нагрева-
ется незначительно (𝑇 < 109 K), и в них, благода-
ря высокой доле свободных нейтронов, развивает-
ся сильный r-процесс с образованием характерных
для него элементов с массовым числом более 100.
Поскольку повышение температуры для этих тра-
екторий несущественно (см. табл. 1), то взрывной
нуклеосинтез не развивается, и ядра с 𝐴 < 100 не
образуются.

При сбросе внешней коры нагрев вещества
ударной волной приводит к созданию условий для
взрывного нуклеосинтеза (рис.4). Вдоль несколь-
ких траекторий, с номерами 4–7, первичная вы-
сокая концентрация нейтронов держится очень
недолго и даже слабый r-процесс реализоваться не
успевает, поскольку продолжительность поддержа-
ния условий для r-процесса меньше характерно-
го времени бета-распада τβ. Здесь возможен только
слабый n-процесс (Блэйк, Шрамм, 1976), потому
что для траекторий 4–7 скорости захвата нейтро-
нов (см. также рис. 3b, 0.02 < 𝑡 < 0.2) сравнимы со
скоростями бета-распада. За время до прихода УВ,
𝑡sw, за счет этого процесса формируется распреде-
ление ядер, которое состоит из изотопов исходного
ядра и соседних с ним элементов –– отмолибдена до
кадмия (кривые 1на рис. 4a,b). Сприходомже удар-
ной волны начинается взрывной нуклеосинтез.
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Рис. 2. Зависимость плотности (a) и температуры (b) от времени t в секундах в расширяющемся веществе для разных тра-
екторий: № 3, 7 и 14. Для сравнения динамики разлета вещества в сценарии СНЗ (Фрайбургхаус и др., 1999) приведены
кривые эволюции температуры и плотности при слиянии НЗ примерно одинаковых масс. Шифр этих кривых ––NSM.

Рис. 3. Зависимость концентрации свободных нейтронов 𝑁𝑛 в см−3 от времени t в секундах для характерных траекторий
внутренней (a) и внешней (b) коры. Шифр кривых –– номер траектории. Жирная штриховая линия соответствует расчетам
без учета нагрева ударной волной.

После прохождения УВ и окончания взрывно-
го нуклеосинтеза возможно продолжение слабого
n-процесса, поскольку плотность свободных ней-
тронов примерно на порядок выше, чем до при-
хода УВ (см. рис. 4b). Эволюция состава в таком
n-процессе видна на рис. 4b, когда сильный четно-
нечетный эффект, полученный после прохожде-
ния УВ (кривые 3) сглаживается (кривые 4) и обра-
зуются химические элементы вплоть до 2-го пика.

Заметим, что во взрывном нуклеосинтезе для
многих траекторий внешней коры количество хи-
мических элементов увеличивается, но их порядко-
вый номер и массовое число уменьшаются.

Отметим, что на короткой временной шкале
при нуклеосинтезе вдоль траекторий № 4–7, кро-
ме интенсивного образования нового пика рас-
пространенности химических элементов в обла-
сти 𝐴 ∼ 80, из-за оболочечных эффектов времен-

но возникает пик в области (𝑍, 𝐴) ∼ (50, 130), кото-
рый быстро разрушается, образуя новые более лег-
кие элементы с 𝐴 < 90. В конечном итоге, после
падения температурыниже значения 𝑇 < 3 × 109 К,
в процессе дальнейшего разлета вещества в сла-
бом n-процессе во внутренней части внешней ко-
ры образуются более тяжелые элементы (кривые 4
на рис. 4a,b).

На рис. 4c,d показано, как после взрыва МНЗ
эволюционирует изотопный состав вещества, раз-
летающегося по траекториям 9–14, на которых ве-
щество ударной волной нагревается до более вы-
соких значений 𝑇 > 1010 K), чем при разлете веще-
ства траекторий 4–7. Первичный моноядерный со-
став коры вдоль этих траекторий трансформирует-
ся в процессе нуклеосинтеза незначительно, с об-
разованием небольшого количества новых химиче-
ских элементов, поскольку n-процесс из-за недо-
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Рис. 4. Распространенность химических элементов на барион 𝑌 = 𝑋/𝐴 от атомного массового числа 𝐴 при прохождении
ударной волны вдоль траекторий 4 (a), 7 (b), 9 (c) и 14 (d) внешней коры: 1 –– перед приходом ударной волны; 2 –– в пике
ударной волны; 3 –– спустя Δ𝑡 ≈ 3 × 10−3 с после ударной волны, 𝑇 ∼ 2 × 109 K; 4 –– конечное распределение. 𝑋 ––массовая
доля.

статочности свободныхнейтроновнеидет.Для тра-
ектории 9 (рис. 4c) начальный состав близок к рав-
новесному распределению и потому мало меняется
при нагреве ударной волной.

Для вещества, в котором перед взрывом
𝑌e > 0.35, короткоживущих нейтронно-избыточ-
ных изотопов не образуется, а образование новых
изотопов происходит в области еще более легких
ядер с 𝐴 < 80 за счет фотоядерных реакций, что
характерно для траекторий 10–15, и проиллю-
стрировано на эволюции состава вещества вдоль
траектории № 14 (рис. 4d). Отметим, что для этой
траектории результаты немного отличаются от
взрывного нуклеосинтеза вдоль других траекторий
внешней коры (№ 10–15). Для траектории 14
из-за оболочечных эффектов за счет α−процесса
образуется заметное количество более тяжелого
изотопа 88Sr.

Рассмотрим теперь процесс образования тя-
желых элементов при разлете вещества внутрен-
ней коры (рис. 5). При нуклеосинтезе вдоль тра-

ектории № 3 после прохождения ударной волны
и нагрева вещества до температуры 𝑇 ∼ 2 × 109 K
и выше r-процесс прекращается и сменяется на
короткое время взрывным нуклеосинтезом. Об-
ласть нуклеосинтеза при этом сдвигается от ли-
нии нейтронной стабильности в сторону стабиль-
ных ядер, за счет фотореакций заметно изменяя
распространенность синтезированных до прохож-
дения УВ изотопов и образуя некоторое количе-
ство ядер с 𝐴 < 80. При дальнейшем разлете ве-
щества и его остывании, замораживаются уже ре-
акции с заряженными частицами и r-процесс воз-
обновляется.Изменение распространенности в ре-
зультате такой задержки показано на рис. 5a, из ко-
торого также видно, что в отсутствиенагрева (пунк-
тир) легкие и промежуточные элементы не образу-
ются.

Вдоль траекторий 1 и 2 температура при про-
хождении ударной волны поднимается незначи-
тельно, и нуклеосинтез протекает только за счет
r-процесса. Из формы кривой видна сильная об-
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Рис. 5. Распространенность химических элементов на барион 𝑌 = 𝑋/𝐴 от атомного массового числа 𝐴 во внутренней коре:
(a) вдоль траектории№1–– сплошнаякривая; вдоль траектории№2––штриховая кривая; (b) вдоль траектории№3с учетом
нагрева –– сплошная кривая; и без учета нагрева ––штриховая кривая. Точками нанесена солнечная распространенность
элементов в относительных единицах. 𝑋 ––массовая доля.

ратная связь за счет деления и наблюдается полное
выгорание ядер легче элементов кадмиевого пика.
Некоторое количество легких ядер (в основном уг-
лерода и кислорода) образуется лишь при эволю-
ции химического состава за счет (γ, α) и 3α-реакций
вдоль траектории 2, при нагреве УВ до температур
𝑇 ∼ 109 K. Отметим, что сумма всех расчетных мас-
совых долей 𝑋𝑖 = 𝐴𝑌𝑖 на рис. 4 и 5 равна 1.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ
Ранее нами (Панов, Юдин, 2020, 2023) отмеча-

лось, что ударная волна кратковременно нагревает
вещество оболочек нейтронной звезды до темпера-
тур 1010 Kибольше, в зависимости от используемо-
го в модели обдирания уравнения состояния (Иг-
натовский и др., 2023), однако детали этого нагрева
и его влияние на нуклеосинтез подробно не обсуж-
дались.

В данной работе был изучен характер нукле-
осинтеза при взрыве МНЗ в сценарии обдирания
для ряда важных эволюционных траекторий ве-
щества, разлетающегося из разных зон коры. На-
чальный состав траекторий сильно различался и по
химическим элементам –– см. табл. 1, и по избыт-
ку нейтронов –– начальное значение 𝑌e менялось от
0.042 для исходного состава траектории 1 (внутрен-
няя кора) до 0.452 для траектории 15 (внешняя ко-
ра), и по величине нагрева –– до 𝑇 ∼ 1.8 × 1010 K––
для траекторий 12 и 13. Оказалось, что такой ши-
рокий набор параметров приводит к трем различ-
ным типам нуклеосинтеза, обусловленных корот-
ким, но сильным нагревом вещества ударной вол-
ной:

1) r-процесс во внутренней коре характеризу-
ется значительной ролью деления. По мере де-
компрессии плотного нейтронизованного веще-

ства вдоль траекторий 1–3 начинается синтез тя-
желых элементов под действием нейтронов. В пи-
ке ударной волнычасть вещества внутренней коры,
разлетающегося по траектории№3, нагревается до
температуры 𝑇 ∼ 6 × 109 K. Скорости реакций с за-
ряженными частицами увеличиваются на порядки
и r-процесс переходит во взрывной нуклеосинтез.

И хотя продолжительность такого нуклеосин-
теза невелика (порядка десяти миллисекунд), со-
став образовавшихся ядер меняется, особенно для
изотопов с A < 120, по сравнению с расчетом
без учета нагрева (см. рис. 5). Причем образует-
ся заметное количество более легких химических
элементов. После продолжающегося разлета обо-
лочки и остывания ее вещества r-процесс воз-
обновляется. Роль нагрева фактически сводится
к задержке распространения волны нуклеосинте-
за, что эффективно уменьшает продолжительность
r-процесса (траектория 3) и приводит к лучшему
согласию с наблюдениями в области редкоземель-
ного пика (A ∼ 160–180) по сравнению со сценари-
ямибезпромежуточногонагрева вещества во время
r-процесса.

Для двух траекторий, берущих начало из глу-
бины внутренней коры (№ 1 и 2) нагрев вещества
ударной волной незначителен и нуклеосинтез за
счет r-процесса приводит, как и при нуклеосинтезе
вдоль траектории 3, к выгоранию начальных заро-
дышевых ядер с установлению квази-равновесного
тока ядер между областью деления и областью
ядер-продуктов деления. Такое зацикливание нук-
леосинтеза вдоль всех траекторий внутренней ко-
ры приводит к образованию сравнимого количе-
ства тяжелых химических элементов с 𝐴 > 90.

2) В начале взрыва из-за малого отношения
свободных нейтронов к зародышевым ядрам плот-
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ность 𝑁n при нуклеосинтезе вдоль траекторий
внешней коры c № 4–7 быстро падает. Это при-
водит к увеличению числа изотопов из начально-
го моноядерного состава за счет n-процесса. При
прохождении ударной волны и нагреве среды, ско-
рости фотоядерных реакций и реакций с заряжен-
ными частицами на порядки увеличиваются. В ре-
зультате открываются новые каналы реакций с уча-
стием фотоядерных реакций, начинается взрыв-
ной нуклеосинтез и происходит частичное раз-
рушение ядер, образованных на предшествующей
нейтронно-избыточной холодной стадии, и обра-
зование более легких химических элементов. Раз-
вивающийся после окончания взрывного нукле-
осинтеза n-процесс в этих слоях внешней коры уве-
личивает количество тяжелых элементов вплоть до
области второго пика.

3) В остальных слоях внешней коры проис-
ходит преимущественно взрывной нуклеосинтез,
в котором образуются более легкие элементы по
сравнению с исходным моноядерным составом
(траектории 8–15).

В целом можно заключить, что нагрев вещества
внутренней (траектория 3) и внешней коры (тра-
ектории 4–15) ударной волной приводит к разно-
му течению нуклеосинтеза, отличному от нукле-
осинтеза только в результате r-процесса (траекто-
рии 1 и 2).

Сравнивая два разных сценария –– обдирания
иСНЗ (см., например, (Мартини др., 2015), и ссыл-
ки там), стоит отметить, что и в джетахСНЗ, и в раз-
летающемся веществе внутренней коры при взры-
ве нейтронной звезды минимальной массы в сце-
нарии обдирания, в r-процессе образуются тяже-
лые элементы от продуктов деления до актинидов.
В ветре от горячей массивной нейтронной звезды
(СНЗ) и во внешних слоях взрывающейся мало-
массивной нейтронной звезды (сценарий обдира-
ния) образуются более легкие элементы. Эти сце-
нарии не противоречат друг другу и являются раз-
новидностями эволюции тесной двойной системы
нейтронных звезд. Только дальнейшиенаблюдения
помогут установить вклад каждого из них в общую
распространенность тяжелых элементов.
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ВВЕДЕНИЕ
Спиральная структура является отличительной

особенностью спиральных галактик. Исследова-
ния спиральной структуры остаются актуальными
на протяжении уже почти 200 лет с того момен-
та, как Лорд Росс в 1846 г. впервые получил зари-
совки “туманности” M 51 (галактика Водоворот),
демонстрирующие крупномасштабный двухрукав-
ный спиральный узор. Лишь спустя десятки лет вы-
яснилось, что данная спиральная “туманность” яв-
ляется галактикой, сопоставимой в размерах с на-
шей галактикой Млечный Путь, а M 51 является не
единичным случаем, а одной из огромного количе-
ства подобных объектов.

Спиральные галактики являются преобладаю-
щим типом галактик в локальной Вселенной, что
подтверждается как в ранних, так и в современных
исследованиях. Так, например, в работе (Конселис,
2006) получено, что доля спиральных галактик со-
ставляет около 75%от всех галактик ярче𝑀𝐵 = −20.
Факт преобладания спиральных галактик обнару-
живается и в каталоге Galaxy Zoo, в котором бы-
ло проклассифицировано более миллиона объек-
тов (Линтотт и др., 2011; Виллет и др., 2013). Ис-
следование особенностей и параметров спираль-
ных ветвей галактик помогает объяснить, как об-

*Электронный адрес: skryabina.mary98@gmail.com

разуются эти структуры, и какие механизмы иг-
рают в их образовании ключевую роль. Изучение
структуры и свойств галактик с помощью компью-
терного моделирования дает возможность коррек-
тировать и совершенствовать модели формирова-
ния и эволюции галактик, а именно, уточнять “ре-
цепты”, используемые для построения этих моде-
лей (Юан, Гросбол, 1981; Сало, Лаурикаинен, 2000;
Форган и др., 2018).

Объекты, объединяемые в тип спиральных га-
лактик, имеют морфологические подтипы соглас-
но классификации, предложенной Эдвином Хаб-
блом в 1926 г. (Хаббл, 1926). Однако классифика-
ция Хаббла не описывает всё разнообразие спи-
рального узора в галактиках. Здесь можно упо-
мянуть еще одну, более детальную классифика-
цию спиральной структуры, представленную в ра-
боте (Элмегрин, Элмегрин, 1987), которая харак-
теризует вид самих спиралей. В настоящей рабо-
те мы будем пользоваться именно этой класси-
фикацией для описания характеристик спираль-
ного узора. (Элмегрин, 1990) выделяют следую-
щие основные типы спирального узора: галакти-
ки с упорядоченной спиральной структурой или
гранд-дизайн (grand design) –– галактики с двумя
ярко выраженными спиральными рукавами, на-
пример,M81;флоккулентные спирали (floculent) ––
галактики с большим количеством коротких спи-

489

skryabina.mary98@gmail.com


490 СКРЯБИНА и др.

ралей, например, M 63; а также промежуточный
класс многорукавных спиральных галактик (multi-
armed), например, M 33.

Несмотря на существующие споры относитель-
но физических механизмов, участвующих в про-
цессе формирования различных типов спиральных
рукавов, выделяют несколько основных. Каждый
из этих механизмов имеет хорошее наблюдатель-
ное и теоретическое обоснование, по крайней мере
для некоторых галактик. Первый из таких механиз-
мов –– квазистационарная теория волн плотности
(Density Wave Theory, (Лин, Шу, 1964); (Робертс и
др., 1975)), основанная на возникновении механи-
ческих колебаний в диске, которыепорождают вол-
ны плотности и способствуют концентрации звезд
в некоторых участках. Волна плотности оказывает
влияние не только на звезды, но и на газ, приво-
дя к активному звездообразованию в областях по-
вышенной плотности. Таким образом, в галакти-
ке возникает упорядоченная спиральная структура.
Данная теория позволяет объяснить многие харак-
теристики спиральных рукавов (Швейцер, 1976;
Юан, Гросбол, 1981; Чемин и др., 2005; Саха, Эл-
мегрин, 2016).

Еще один возможный механизм образования
спиральных рукавов –– теория свингового усиле-
ния (Джулиан, Тумре, 1966). В рамках данной тео-
рии предполагается, что спиральные рукава пред-
ставляют собой временные, но повторяющиеся
структуры, возникающие вследствие локальных
неустойчивостей и возмущений. В отличие от спи-
ралей в модели квазистационарных волн плотно-
сти, спирали, возникшие в процессе свингового
усиления, не являются стационарными, они посто-
янно появляются и исчезают (Селвуд, Карлберг,
1984; Баба и др., 2009). Спиральные рукава типа
гранд-дизайн и симметричные внутренние части
многорукавных галактик интерпретируются как
долгоживущие спиральные волны плотности, то-
гда как флоккулентные галактики и внешние ча-
сти многорукавных галактик связывают со случай-
ными локальными гравитационными неустойчи-
востями в диске (Элмегрин и др., 2011).

Образование спиралей у галактик с баром объ-
ясняется теорией многообразий (Manifold theory,
(Кайманн, Контопулос, 1996)). В рамках данной
теории спиральная структура является результатом
того, что звезды, образующиеся вблизи концов га-
лактического бара, движутся по хаотичным, сильно
эксцентричным орбитам, которые образуют мно-
гообразие в фазовом пространстве. Согласно этой
теории, гравитационное воздействие бара застав-
ляет звезды в диске располагаться в определенном
порядке, образуя спиральные рукава, по которым
они движутся.

Также с помощью моделирования было пока-
зано, что двухрукавная структура может образо-
вываться в процессе приливных взаимодействий
галактики с ее окружением (Корменди, Норман,
1979).

Исследование зависимости свойств спирально-
го узора от пространственного окружения было вы-
полнено ранее, в частности, в работе (Савченко и
др., 2020) для 155 спиральных галактик. Они не об-
наружили существенных отличий в углах закрут-
ки, полуширинах спиралей и других параметрах,
измеренных для галактик поля и галактик в груп-
пах и скоплениях. (Смит и др., 2022) также проана-
лизировали зависимость характеристик спираль-
ной структуры от пространственного окружения
(у галактик поля и в скоплениях), но для суще-
ственно большей выборки, состоящей из более чем
4000 близких дисковых галактик. Авторы пришли
к выводу, что галактики в скоплениях имеют бо-
лее слабые спирали, больший процент двухрукав-
ных спиралей и меньшее среднее значение угла за-
крутки, чем у галактик поля. Этот вывод указывает
на то, что тип наблюдаемого узора, а также пара-
метры спиральных ветвей связаны с окружением,
в котором находится спиральная галактика.

Цель данного исследования состоит в изучении
влияния пространственного окружения на струк-
туру спирального узора галактик с помощью бо-
лее аккуратного метода анализа спиральной струк-
туры. В работе (Смит и др., 2022) авторы выпол-
нили анализ параметров спиральных галактик, ис-
пользуя результатыФурье анализа SDSS изображе-
ний из работы (Ю, Хо, 2020), где были измерены
угол закрутки, центральная концентрация, f3 (доля
вклада третьей компоненты ряда Фурье в подсум-
му первых четырехФурье амплитуд) и др. В данной
работе с помощью современного глубокого обзора
неба DESI Legacy Imaging Surveys (Дей и др., 2019)
выполнен анализ спиралей галактик в двух экстре-
мальных случаях пространственного окружения:
для изолированных галактик и галактик в компакт-
ных группах (CG). С помощью оригинального ме-
тодафитинга спиральной структурыиз работы (Са-
вченкоидр., 2020)мыполучилирасширенныйспи-
сок параметров спиральной структуры галактик,
таких как угол закрутки, ширина спиральных рука-
вов, протяженность спиральной структуры, пока-
затель цвета спиралей, а также вариацию этих па-
раметров для всей совокупности рукавов галакти-
ки. Кроме того, метод позволяет определить изме-
нение угла закрутки и ширины спирали вдоль ру-
кава, тогда как Фурье анализ дает постоянный угол
закрутки вдоль рукава и не подразумевает опреде-
ления его ширины.
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ВЫБОРКА И АНАЛИЗ
Для этого исследования нами были отобраны

галактики, находящиеся в компактных группах из
каталогов HCG (Хиксон, 1982) и SDSSCGA (Сон и
др., 2015), а также изолированные галактики из ка-
талога CIG (Аргудо-Фернандес и др., 2015). В фи-
нальную выборку были отобраны лишь те галак-
тики, размер и угол наклона диска которых позво-
ляют визуально определить тип спирального узора.
Таких галактик в нашей выборке 104 из каталога
HCG, 210 из каталога SDSSCGA и 329 из каталога
CIG. Дополнительным важным критерием отбора
галактик из каталогов CG является подтвержден-
ная принадлежность к группе, которая определяет-
ся по значениям красных смещений галактики, её
соседей и всей группы в целом. Данные по крас-
ным смещениям индивидуальных галактик собра-
ныиз базы данныхSDSSDR16 (Ахумада и др., 2020)
и HyperLeda (Макаров и др., 2014). В финальную
выборку галактик из CG попали те объекты, спро-
ецированные расстояния у которых лежат в преде-
лах 1 Мпк от центра группы.

Далее каждый из отобранных объектов был
проклассифицирован в зависимости от типа спи-
рального узора. В работе выделены следующие
основные типы: гранд-дизайн (G), многорукав-
ная (M) и флоккулентная структуры (F) (Элме-
грин, Элмегрин, 1987). Также в нашей классифика-
ции присутствуют дополнительные типы галактик:
I –– галактики с нерегулярной спиральной струк-
турой, R –– галактики с кольцом (преимуществен-
но внешним). Классификация производилась тре-
мя наблюдателями. Галактике присваивался один
из перечисленных типов только в случае, когда
два наблюдателя из трех определяли его одинако-
во. Для галактик, у которых тип был определен
неоднозначно, мы ввели дополнительные катего-
рии:G/M,M/F,G/F.Этопозволилопровести срав-
нительный анализ данных параметров у галактик,
находящихся в изоляции и в составе компактных
групп. С результатами классификации и распреде-
лением галактик по классам можно ознакомиться
в разделе с результатами.

Из описанной выше выборки была также ото-
брана “золотая” подвыборка галактик с хотя бы
одной ярко выраженной спиралью. В нее вошли
63 изолированные галактики и 36 галактик в ком-
пактных группах. Для данной подвыборки бы-
ла выполнена обработка изображений и фитинг
спиральных ветвей –– подробнее об этом в разделе
с анализом спиралей.

ДАННЫЕ И ИХ ОБРАБОТКА
В качестве источника глубокойфотометрии для

исследования спиральной структуры отобранных

галактик использовался обзорDESI Legacy Imaging
Surveys (Дей и др., 2019). DESI Legacy Imaging
Surveys –– это комплекс из трех проектов: Dark
Energy Camera Legacy Survey (DECaLS), Beijing-
Arizona Sky Survey (BASS) и Mayall z-band Legacy
Survey (MzLS). Они были созданы для исследо-
вания внегалактических источников в северном
и южном полушариях неба с площадью охвата по-
рядка 14 000 кв. град. Наблюдения проводятся на
телескопах Kitt Peak National Observatory и Cerro
Tololo Inter-American Observatory в трех оптиче-
ских фильтрах 𝑔𝑟𝑧. Проект DECaLS обеспечива-
ет предельное обнаружение 5σ на уровне 23.72,
23.27 и 22.22 звездных величин в 𝑔, 𝑟 и 𝑧 диапазо-
нах соответственно, для BASS/MzLS –– 23.48, 22.87
и 22.29 величин.Качество изображения, основыва-
ясь на значениях FWHM для функции рассеяния
точки (PSF), полученного в рамках DESI Legacy
Imaging Surveys, составляет примерно 1,3′′, 1,2′′

и 1,1′′ в 𝑔, 𝑟 и 𝑧 полосах соответственно (Дей и др.,
2019).

Для определения параметров спирального узо-
ра использовались изображения в фильтрах 𝑔 (фо-
тометрическая глубина 29.0 ± 0.22 зв. вел./кв. сек)
и 𝑟 (фотометрическая глубина 28.38 ± 0.25 зв.
вел./кв. сек). По данным в фильтре 𝑟 были опреде-
лены параметры ориентации галактик: позицион-
ный угол 𝑃 .𝐴. и наклон плоскости галактики к лу-
чу зрения 𝑖. Данная процедура осуществлялась по-
средством двух независимых методов. Первым яв-
лялся метод изофот, описанный в работе (Еджей-
евский, 1987). Разница между изофотой и азиму-
тально усредненным профилем на расстоянии 𝑅 от
центра галактики представляется в виде разложе-
ния в ряд Фурье:

𝐼(𝑅, φ) = 𝐼𝑎𝑧𝑖𝑚(𝑅) +
∞

∑
𝑛=0

𝐴𝑛 cos(𝑛 φ) + 𝐵𝑛 sin(𝑛 φ).

На основе полученных коэффициентов 𝐴𝑛 и 𝐵𝑛
итеративно находятся искомые параметры ориен-
тации галактики 𝑃 .𝐴. и 𝑖. В качестве итоговой ори-
ентации галактики используются значения пара-
метров для изофоты 25 зв. вел./кв. сек. Для улучше-
ния качества работы алгоритма производится мас-
кирование внешних источников и ярких спираль-
ных рукавов. Для реализации данного метода ис-
пользовался программный пакет IMAN1. Второй
метод –– этометодмонотонности спиральных рука-
вов (Полторак, Фридман, 2007). Идея метода стро-
ится на предположении о том, что радиус спира-
ли монотонно увеличивается при движении вдоль
рукава от центра галактики к её периферии. Одна-

1https://bitbucket.org/mosenkov/iman_new/src/master/
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ко при проекции плоскости галактики на фокаль-
ную плоскость данная монотонность может нару-
шаться. Задача метода состоит в поиске допусти-
мых значений 𝑖 и 𝑃 .𝐴., позволяющих путем депро-
екции изображения получить монотонные зависи-
мости для радиуса вдоль рукава. В качестве реа-
лизации данного метода использовалась програм-
маMSA, описанная в работе (Савченко, 2012). Этот
метод лишен многих недостатков метода изофот,
однако при малых истинных значения угла 𝑖 силь-
но возрастает область возможных значений пози-
ционного угла и наклона плоскости галактики.

После получения параметров ориентации вы-
полнялись депроекция галактик путем поворота
изображения на угол −𝑃 .𝐴. и растяжение на ко-
эффициент 𝑞 = cos(𝑖)−1 вдоль малой оси галактики.
По получаемым изображениям отбирались пара-
метры ориентации, полученные методом, обеспе-
чивающим визуально более круглое изображения
для диска.

Для депроецированных изображений было вы-
полнено суммирование по двумфильтрам 𝑔 и 𝑟. Это
позволяет лучше проследить ход спиральных вет-
вей и учесть тот факт, что галактики разных типов
имеют разные цвета спиральных рукавов. На по-
лученных изображениях для минимизации вклада
стороннего излучения созданы маски с использо-
ванием Python библиотеки photutils2.

АНАЛИЗ СПИРАЛЕЙ

Для анализа параметров спиральных рукавов
использовалась “золотая” подвыборка галактик
с хотя бы одной ярко выраженной спиралью. Для
нашего анализа спиральная ветвь должна легко вы-
деляться из спирального узора и не иметь ветвле-
ний и пересечений. В анализируемую подвыборку
вошли 99 галактик, а именно, 15 объектов из HCG,
63 объекта из CIG и 21 галактика из SDSSCGA. Для
каждого объекта выборки определялся радиус изо-
фоты 25 зв. вел./кв. сек. (оптический радиус 𝑅25).
Данная процедура была выполнена по азимутально
усредненному профилю депроецированного изоб-
ражения в фильтре 𝑟. Распределение галактик вы-
борки по 𝑅25 представлено на рис. 1а. Как видно
из графика, большинство галактик выборки име-
ют оптический радиус менее 0.8 угл. мин, среднее
значение ⟨𝑅25⟩ = 0.520.3

−0.19 угл. мин. Также для каж-
дой галактики были посчитаны значения абсолют-
ных звездных величин (рис. 1б) с учетом галакти-
ческого поглощения и K-поправки (Чилингарян и
др., 2010). Среднее значение −21.560.42

−0.47 зв. величи-
ны.

2https://photutils.readthedocs.io/en/stable/

Для отобранных объектов был выполнен фи-
тинг спиралей на сложенных gr изображениях
DESI Legacy. Процедура декомпозиции описана
подробно в статье (Савченко и др., 2020) и кратко
приведена ниже.

Для каждого объекта выборки в первую оче-
редь была проведена разметка спиралей при помо-
щи регионов-окружностей в SAOImageDS9 (Джой,
Мэндел, 2003). Разметка спирали проводилась от
бара или центра галактики к периферийной об-
ласти галактики, в которой еще возможно отсле-
дить спиральные ветви. Далее при помощи специ-
ального алгоритма выполнялось построение срезов
перпендикулярно направлению закрутки спирали
в каждой точке центральной линии изнутри наружу
вплоть до слабой периферии галактики. Значения
интенсивностей усреднялись по срезу и аппрокси-
мировались асимметричной гауссианой, представ-
ленной в виде

𝐼(𝑟) = 𝐼0 × exp
[

−
(𝑟 − 𝑟𝑝𝑒𝑎𝑘)2

ω2
1𝑠 + ω2

2(1 − 𝑠)]
,

где ω1, ω2 –– внутренняя и внешняя полуширины
спирального рукава, 𝐼0 –– значение интенсивности
в центре, 𝑟 –– расстояние между крайними точка-
ми вдоль среза, 𝑟𝑝𝑒𝑎𝑘 соответствует положению точ-
ки с наибольшим значением яркости, 𝑠 –– бинар-
ныйпараметр, которой равен 0, когда 𝑟 < 𝑟𝑝𝑒𝑎𝑘, ина-
че равен 1 (Савченко и др., 2020). Также произве-
дена свертка с профилем PSF для учета влияния
оптической системы и атмосферы на анализируе-
мый профиль. Таким образом, получив параметры
на каждом участке спирали, была построенамодель
(маска) всего спирального рукава.

Процедура фитинга спиральных рукавов вы-
полнена для всех 99 галактик, включая изолиро-
ванные галактики и объекты из компактных групп.
Для 4 из 99 галактик моделирование спирального
узора выполнено лишь для одной ветви, тогда как
для остальных 95 галактик фитинг выполнен для
2–5 спиральных ветвей.Врезультатефитингаполу-
чены параметры спирального узора (табл. ??), ана-
лиз которых подробно описан в следующем разделе
статьи. Примеры масок спиралей для полученных
моделей представлены на рис. 2.

РЕЗУЛЬТАТЫ
Распределение по типам и количеству спиральных

рукавов
Тип спирального узора и количество спираль-

ных ветвей галактики предположительно связаны
с различными механизмами формирования спи-
ральной структуры. Например, во многих моделях,
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Рис. 1. Распределения галактик “золотой” выборки по оптическому радиусу (а) и по значениям абсолютной звездной вели-
чины с учетом Галактического поглощения и K-поправки (б).

Таблица 1. Структурные параметры профилей дисков галактик, определенных для выборки объектов из каталогов CIG,
HCG и SSDSSCGA по суммарным gr DESI Legacy изображениям

Название Описание
Name Название галактики

⟨ω⟩ Усредненное значение ширины спиральных рукавов в DESI gr суммарном изобра-
жении, в кпк

𝑅25 Значение оптического радиуса, в кпк
φmax − φmin

2π
Разность максимального иминимального значения азимутального угла для всех спи-
ралей

⟨ψ⟩ Среднее значение угла закрутки: угол между касательной спирали и азимутальным
направлениями, в градусах

𝑅max Максимальная протяженность спиральной структуры, в кпк

A Асимметрия спиральных рукавов:
ω2 − ω1

ω2

a Тангенс угла наклона графика зависимости ширины спиральных ветвей от галакто-
центрического радиуса (скорость изменения ширины спиральных рукавов)

рассматривающих гравитационную неустойчи-
вость как механизм формирования спиралей,
можно наблюдать многорукавные спиральные
структуры, количество спиральных рукавов кото-
рых зависит от распределения массы в галактике
(Донгия, 2015; Мичикоши, Кокубо, 2016). Как
правило, в подобных исследованиях не удается
воспроизвести двухрукавную спиральную структу-
ру, что может означать необходимость привлечения
другого механизма образования спиралей данного
типа. В некоторых работах было показано, что
двухрукавные галактики могут образовываться
в процессе приливного взаимодействия (Ох и др.,
2008; Страк и др., 2011), тем самым увеличивая до-

лю данного типа спиралей в группах по сравнению
с изолированными галактиками.

В случае распределения по классам, в работе
(Элмегрин, Элмегрин, 1982) было продемонстри-
ровано, что доли гранд-дизайн галактик в скопле-
ниях и в поле примерно одинаковы. Однако в ра-
боте (Савченко и др., 2020) для выборки из ∼ 150
спиральных галактик получено, что доля гранд-
дизайн спиралей в изоляции немного меньше, чем
в неизолированном окружении, и составляет 15%
и 25% соответственно. К тем же результатам при-
шли (Диаз-Гарсиа и др., 2019), используя выборку
из ∼ 400 спиральных галактик. (Харт и др., 2016)
также пришли к схожему выводу, что доля гранд-

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 50 № 7 2024



494 СКРЯБИНА и др.

Рис. 2.Примеры масок спиралей, полученных в процессе фитинга спиральных ветвей.

дизайн галактик больше в областях повышенной
плотности.

Исследуем этот вопрос для нашей первоначаль-
ной выборки из 643 галактик, включающей галак-
тики в компактных группах (тесном окружении)
и в изоляции. Сначала рассмотрим распределе-
ния объектов по типу спирального узора и коли-
честву спиральных рукавов. На рис. 3 показано,
что среди изолированных галактик большую до-
лю всех объектов составляют многорукавные га-
лактики и галактики со структурой гранд-дизайн.
Их частота встречаемости составляет 27%и 36% со-
ответственно. В случае же объектов, расположен-
ных в компактных группах, доля многорукавных
галактик очень мала и не превышает 9%. Галакти-
ки с гранд-дизайн структурой являются преобла-
дающими в данной подвыборке, их доля составля-
ет 73%. Таким образом, доля гранд-дизайн галак-
тик является существенной в обеих подвыборках,
несмотря на то, что в компактных группах их часто-
та встречаемости выше. Сравнивая долю флокку-
лентных галактик, мыполучили следующие резуль-
таты: 15% среди изолированных галактик и лишь
2% среди галактик в компактных группах. Данный
факт может быть объяснен отличиями в домини-
рующих механизмах образования спиралей в раз-
ных пространственных окружениях. В частности,
большую роль в образовании гранд-дизайн спира-
лей должны играть приливные взаимодействия га-
лактик.

Также нами проанализировано распределение
галактик выборки по количеству спиральных ру-

кавов. Результаты распределения представлены на
рис. 4.

Среди галактик в компактных группах доля
двухрукавных галактик составляет 64%, в выбор-
ке же изолированных галактик это значение рав-
но 48%. Если рассматривать галактики с 𝑁𝑎𝑟𝑚𝑠 ≥ 3,
частота их встречаемости в изоляции и в компакт-
ных группах составляет 30% и 7% соответственно.
На графиках также присутствуют галактики, у ко-
торых спирали сложно различимы, но они присут-
ствуют. В компактных группах и в поле доля та-
ких галактик составляет 28%и 21% соответственно.
Можно сделать предположение, что доля галактик
с очень слабыми спиральными рукавами больше
в компактных группах по причине существенных
отличий в угловых размерах изолированных объек-
тов в сравнении с галактиками в компактных груп-
пах (средние значения 𝑅25 составляют 0.32+0.34

−0.12 угл.
мин и 0.57+0.31

−0.14 угл. мин соответственно). Это об-
стоятельство могло оказать влияние на точность
определения количества спиральных ветвей. Дан-
ный факт отображен на рис. 6.

Влияние пространственного окружения на
характеристики спирального узора в гранд-дизайн

галактиках
Во введении были рассмотрены различные ме-

ханизмы образования спирального узора галактик.
Каждый из описанных механизмов имеет хоро-
шее обоснование в литературе и может приводить
к формированию определенных типов спиралей.
Вполне вероятно, что механизмы возникновения
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Рис. 3.Распределения по типам спирального узора для изолированных галактик выборки из каталога CIGи галактик в ком-
пактных группах из каталогов SDSSCGA и HCG. Здесь G–– доля галактик с типом спиралей гранд-дизайн, М––много-
рукавные галактики, I –– галактики с нерегулярной спиральной структурой, F ––флоккулентные галактики, R –– галактики
с кольцом, E –– галактики, наблюдаемые в положении с ребра (или близком к нему).

спиральных ветвей могут отличаться от галактики
к галактике. Более того, некоторые спирали мо-
гут формироваться благодаря совокупности раз-
личных механизмов. В процессе изучения гранд-
дизайн спиралей в компактных группах и в изо-
ляцииимеется возможность проанализировать, ка-
ким образом именно приливные взаимодействия
влияют на характеристики данного типа узора.

На рис. 5 представлены распределения по па-
раметрам спирального узора для двух подвыборок
гранд-дизайн галактик: в изолированном и неизо-
лированном окружении. Следует заметить, что
гранд-дизайн спирали в группах, как правило, име-
ют немного меньшие средние значения азимуталь-
ных углов по сравнению с изолированными объ-
ектами, и эти значения в среднем отличаются на
12%. В свою очередь, ширины спиральных рукавов
и углы закрутки спиралей у галактик в компактных
группах больше, чем у изолированных объектов на
13% и 20% соответственно. Меньшие средние зна-
чения ширин спиральных рукавов у изолирован-
ных галактик можно объяснить тем, что их спира-
ли не испытывают “растяжения” вследствие при-
ливных взаимодействий (Смит и др., 2022). Также
можно заметить, что галактики в компактных груп-
пах в среднем имеют более красные спирали и, со-

ответственно, менее активное звездообразование,
что отмечалось и в других работах (Кауфманн и др.,
2004; Ветцель и др., 2012; Смит и др., 2022). Данный
эффектможно объяснить, например, тем, что разо-
грев диска галактики гравитационным полем груп-
пы или скопления может уменьшить гравитацион-
ную неустойчивость в диске и, следовательно, по-
давить звездообразование (Гнедин, 2003).

Рассмотрим спирали с точки зрения симмет-
ричности. В рамках данной работы степень сим-
метричности спиралей выражается через внутрен-
нюю и внешнюю полуширины спиральных рука-
вов:

𝐴 =
ω2 − ω1

ω2
.

Положительные значения A (усредненные по всем
срезам) означают, что часть гауссианы, соответ-
ствующая внутренней стороне рукава имеет более
крутой наклон, чем та, что соответствует внешней
стороне. По результатам анализа (рис. 5) можно
сделать вывод, что спиральные ветви галактик как
в компактных группах, так и в изоляции практи-
чески симметричны. Статистически значимые от-
личия в скорости изменения ширины спиральных
рукавов от центра к периферии, а также в протя-
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Рис. 4.Распределения по количеству спиральных рукавов для изолированных галактик выборки из каталога CIGи галактик
в компактных группах из каталогов SDSSCGA и HCG. По горизонтальной оси отложено количество спиральных рукавов
в галактике.

женности спиральных ветвей для двух исследуемых
подвыборок в данной работе не обнаружены.

Рассмотрим также результаты фитинга пара-
метров спиральных ветвей для всех типов галак-
тик выборки в зависимости от окружения. Прове-
дя анализ распределения параметров спиралей для
галактик в группах и объектов поля, можно сделать
выводы, схожие с полученными ранее для гранд-
дизайн галактик (рис. 6): в данном анализе также
присутствует тренд в пользу больших (на 15%) зна-
чений углов закрутки, большихширин спиральных
ветвей (на 14%), меньших значений азимутальных
углов (на 11%) для галактик в компактных группах
по сравнению с галактиками поля. В целом у га-
лактик в компактных группах также наблюдаются
более красные и симметричные спиральные ветви
(отличие в показателе цвета 𝑔 − 𝑟 на 20%). Стати-
стических отличий в уширении спиральных ветвей
на периферии по сравнению с внутренними частя-
ми спиралей не обнаружено, как и в случае с про-
тяженностью спиральных рукавов. Статистика по
всем параметрам для гранд-дизайн галактик, а так-

же суммарно для всех типов галактик приведена
в табл. 2.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В работе были изучены особенности спираль-
ной структуры галактик в зависимости от про-
странственного окружения. Проведены исследова-
ние и анализ параметров спиральных ветвей галак-
тик для двух экстремальных случаев: изолирован-
ных галактик (из каталога CIG) и галактик в ком-
пактных группах (каталоги HCG и SDSSGA). Для
этого была выполнена классификация спиралей
по типам, а также выполнен количественный ана-
лиз спиральной структуры, включая фитинг от-
дельных спиралей с помощью срезов, построенных
перпендикулярно направлению закрутки спирали
в каждой точке центральной линии изнутри нару-
жу вплоть до слабой периферии галактики. Общее
количество галактик, для которых проводился фи-
тинг спиралей, равно 99, общее количество фити-
руемых спиралей равно 250. По результатам анали-
за можно сделать следующие выводы об особенно-
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(a) Азимутальный угол (b) Угол закрутки

(c) Угол наклона (d) Ассиметрия

(e) Средняя полуширина (f)Цвет спиралей

Рис. 5. Распределения по параметрам спиральных рукавов для галактик со структурой типа гранд-дизайн, находящихся
в группах (синий цвет) и изоляции (красный цвет): (a) –– разность максимального и минимального значений азимуталь-
ного угла для всех измеренных спиральных ветвей галактики; (b) –– среднее значение угла закрутки для всех измеренных
спиральных ветвей галактики; (c) –– тангенс угла наклона графика зависимостиширины спиральных ветвей от галактоцен-
трического радиуса; (d) –– асимметрия спиральных ветвей; (e) –– среднее значение ширины спиральных ветвей; (f) –– пока-
затель цвета спиралей (𝑔 − 𝑟); (g) –– оптический радиус диска галактик; (h) –– протяженность спиральных ветвей. P value для
всех выборок посчитано на базе U критерия Манна–Уитни.
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(a) Радиус 25-й изофоты (b)Протяженность спиралей

Рис. 5.Продолжение.

Таблица 2. Параметры спиральных ветвей, полученные в результате фитинга спиралей для подгрупп: гранд-дизайн галак-
тики в компактных группах, изолированные гранд-дизайн галактики, все галактики выборки из компактных групп, все
изолированные галактики выборки

Параметр Гранд-дизайн
(группы)

Гранд-дизайн
(изол.) Все типы (группы) Все типы (изол.)

𝑅25 0.270.37
−0.07 0.570.25

−0.19 0.320.34
−0.12 0.570.31

−0.14
< ψ > 14.213.43

−1.72 11.382.96
−1.56 14.583.06

−1.99 12.433.16
−2.15

< ω >
𝑅25

0.150.06
−0.03 0.130.03

−0.02 0.150.07
−0.03 0.130.03

−0.02

𝑎 0.070.05
−0.05 0.060.03

−0.02 0.070.05
−0.04 0.050.04

−0.02
𝐴 0.00.08

−0.06 0.110.07
−0.08 0.010.07

−0.06 0.110.07
−0.1φmax − φmin

2𝜋
4.021.12

−1.47 4.592.55
−1.13 4.111.45

−1.41 4.571.93
−1.11

𝑅max
𝑅25

0.970.43
−0.15 0.940.15

−0.15 0.990.41
−0.17 0.950.17

−0.13

(𝑔 − 𝑟) 0.60.14
−0.13 0.470.08

−0.08 0.590.15
−0.12 0.470.09

−0.13

стях структуры гранд-дизайн спиралей и влиянии
приливных взаимодействий на их встречаемость:

(i) Структура типа гранд-дизайн преобладает
как в изолированных спиральных галактиках, так
и в выборке галактик в компактных группах. Од-
нако доля спиралей данного типа в компактных
группах существенно выше, чем у изолирован-
ных галактик, и составляет 73% против 36%. Ве-
роятно, несколько различных механизмов, вклю-
чая механизм приливного взаимодействия, могут
формировать данный тип спиральной структуры.
В случае же объектов с многорукавной структурой,
в компактных группах их доля сильно меньше, чем
среди объектов поля (9% против 27% выборки).
Флоккулетные галактикипрактическине наблюда-
ются среди членов компактных групп, их доля со-

ставляет 2% (против 15% в случае изолированных
галактик).

(ii) Аналогичные выводы можно сделать для
количества спиральных рукавов. Двухрукавные га-
лактики вносят существенный вклад в долю всех
объектов обеих выборок, но в компактных группах
их встречаемость больше (64% против 48%). При
этом в компактных группах и в изоляции одновре-
менно с тем преобладают галактики с очень сла-
быми еле различимыми спиральными ветвями, что
может быть следствием отличий в размерах галак-
тик подвыборок.

(iii) Гранд-дизайн галактики в компактных
группах в среднем имеют более широкие спи-
ральные рукава, большие углы закрутки и более
красные спирали. Эти особенности, вероят-
но, также могут быть объяснены приливными
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(a) Азимутальный угол (b) Угол закрутки

(c) Угол наклона (d) Ассиметрия

(e) Средняя полуширина (f)Цвет спиралей

Рис. 6. Распределения по параметрам спиральных рукавов для изолированных галактик (красный цвет) и галактик в ком-
пактных группах (синий цвет): аналогично рис. 5
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(a) Радиус 25-й изофоты (b)Протяженность спиралей

Рис. 6.Продолжение.

взаимодействиями с галактиками в группе, что
способствуют растягиванию спиральных рукавов
и менее активному процессу звездообразования.

Таким образом, только приливное взаимодей-
ствие не может объяснить образование всех гранд-
дизайн спиралей в местной Вселенной (Кендалл
и др., 2011). Тем не менее приливные эффекты
могут являться важным дополнительным механиз-
мом, усиливающим встречаемость гранд-дизайн
галактик (Сейгар, Джеймс, 1998), что также под-
тверждается в данной работе.

ФИНАНСИРОВАНИЕ
Работа выполнена при поддержке Российского

Научного Фонда (грант 22–22–00483).

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ
1. Аргудо-Фернандес и др. (M. Argudo-Fernández,

S. Verley,G.Bergond, et al.), Astron.Astrophys. 578,
A110 (2015).

2. Ахумада и др. (R. Ahumada, C.A. Prieto,
A. Almeida, et al.), http://arxiv.org/abs/1912.02905.

3. Баба и др. (J. Baba, Y. Asaki, J. Makino, et al.),
Astrophys. J. 706, 471 (2009).

4. Ветцель и др. (A.R. Wetzel, J. L. Tinker, and
C. Conroy), MNRAS 424, 232 (2012).

5. Виллет и др. (K.W. Willett, C. J. Lintott,
S. P. Bamford, et al.), MNRAS 435, 2835 (2013).

6. Гнедин (O. Y.Gnedin), Astrophys. J. 582, 141 (2003).
7. Дей и др. (A. Dey, D. J. Schlegel, D. Lang, et al.),

Astron. J. 157, 168 (2019).
8. Джой, Мэндел (W.A. Joye and E. Mandel), Astron.

Data Analys. Software Systems XII ASP Conf. Ser.
295, 489 (2003).

9. Джулиан, Тумре (W.H. Julian and A. Toomre),
Astrophys. J. 146, 810 (1966).

10. Диаз-Гарсиа и др. (S. Díaz-García, H. Salo,
J.H. Knapen, and M. Herrera-Endoqui), Astron.
Astrophys. 631, A94 (2019).

11. Донгия (E. D’Onghia), Astrophys. J. Lett. 808, L8
(2019).

12. Еджейевский (R. I. Jedrzejewski),MNRAS 226, 747
(1987).

13. Кайманн, Контопулос (D.E. Kaufmann and
G. Contopoulos), Astron. Astrophys. 309, 381
(1996).

14. Кауфманн и др. (G. Kauffmann, S.D.M. White,
T.M. Heckman, et al.), MNRAS 353, 713 (2004).

15. Кендалл и др. (S. Kendall, R.C. Kennicutt, and
C. Clarke), MNRAS 414, 538 (2011).

16. Конселис (C. J. Conselice), MNRAS 373, 1389
(2006).

17. Корменди, Норман (J. Kormendy and
C.A. Norman), Astrophys. J. 233, 539 (1979).

18. Лин, Шу (C.C. Lin and F.H. Shu), Astrophys. J.
140, 646 (1964).

19. Линтотт и др. (C. Lintott, K. Schawinski,
S. Bamford, et al.), MNRAS 410, 166 (2011).

20. Макаров и др. (D. Makarov, P. Prugniel,
N. Terekhova, H. Courtois, and I. Vauglin),
Astron. Astrophys. 570, A13 (2014).

21. Мичикоши, Кокубо (S. Michikoshi and
E. Kokubo), Astrophys. J. 821, 35 (2016).

22. Ох и др. (S.H. Oh, W.-T. Kim, H.M. Lee, and
J. Kim), Astrophys. J. 683, 94 (2008).

23. Полторак, Фридман (S.G. Poltorak and
A.M. Fridman), Astron. Rep. 51, 460 (2007).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 50 № 7 2024

http://arxiv.org/abs/1912.02905


ИССЛЕДОВАНИЕ СПИРАЛЬНОЙ СТРУКТУРЫ ГАЛАКТИК 501

24. Робертс и др. (W.W. Roberts, Jr., M. S. Roberts, and
F.H. Shu), Astrophys. J. 196, 381 (1975).

25. Савченко (S. S. Savchenko), Astrophys. Bull. 67, 310
(2012).

26. Савченко и др. (S. Savchenko, A. Marchuk,
A.Mosenkov, and K. Grishunin), MNRAS 493, 390
(2020).

27. Сало, Лаурикаинен (H. Salo and E. Laurikainen),
MNRAS 313, 377 (2000).

28. Саха, Элмегрин (K. Saha and B. Elmegreen),
Astrophys. J. 826, 21 (2016).

29. Сейгар, Джеймс (M. S. Seigar and P. A. James),
MNRAS 299, 685 (1998).

30. Селвуд, Карлберг (J. A. Sellwood and
R.G. Carlberg), Astrophys. J. 282, 61 (1984).

31. Смит и др. (B. J. Smith, M.L. Giroux, and
C. Struck), Astrophys. J. 164, 146 (2022).

32. Смит и др. (J. Sohn, H. S. Hwang, M. J. Geller, et
al.), J. Korean Astron. Soc. 48, 381 (2015).

33. Страк и др. (C. Struck, C. L. Dobbs, and
J.-S. Hwang), MNRAS 414, 2498 (2011).

34. Форган и др. (D.H. Forgan, F.G. Ramón-Fox, and
I. A. Bonnell), MNRAS 476, 2384 (2018).

35. Харт и др. (R. E. Hart, S. P. Bamford, K.W. Willett,
et al.), MNRAS 461, 3663 (2016).

36. Хиксон (P. Hickson), Astrophys. J. 255, 382 (1982).
37. Хаббл (E. P. Hubble), Astrophys. J. 64, 321 (1926).
38. Чемин и др. (L. Chemin, C. Balkowski, V. Cayatte,

et al.), MNRAS 436, 469 (2005).
39. Чилингарян и др. (I. Chilingarian, A.-L. Melchior,

and I. Zolotukhin), MNRAS 405, 1409 (2010).
40. Швейцер (F. Schweizer), Astrophys. J. Suppl. Ser.

31, 313 (1976).
41. Элмегрин, Элмегрин (D.M. Elmegreen and

B.G. Elmegreen), MNRAS 201, 1021 (1982).
42. Элмегрин, Элмегрин (D.M. Elmegreen and

B.G. Elmegreen), Astrophys. J. 314, 3 (1987).
43. Элмегрин (B.G. Elmegreen), Ann. New York Acad.

Sci. 596, 40 (1990).
44. Элмегрин и др. (D.M. Elmegreen,

B.G. Elmegreen, A. Yau, et al.), Astrophys. J.
737, 32 (2011).

45. Ю,Хо (S.-Y. Yu and L.C.Ho), Astrophys. J. 900, 150
(2020).

46. Юан, Гросбол (C. Yuan and P. Grosbol), Astrophys.
J. 243, 432 (1981).

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 50 № 7 2024



ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ, 2024, том 50, № 7, с. 502–509

СЛИЯНИЕ ДВОЙНЫХПЕРВИЧНЫХ ЧЕРНЫХ ДЫР
В ЭВОЛЮЦИОНИРУЮЩИХ ГАЛО ТЕМНОЙМАТЕРИИ

© 2024 г. В.Д. Стасенко1,2, Ю.Н. Ерошенко2∗

1Национальный исследовательский ядерный университет, МИФИ, Москва, Россия
2Институт ядерных исследований РАН, Москва, Россия

Поступила в редакцию: 13.06.2024 г.
После доработки 13.06.2024 г.; принята к публикации 18.07.2024 г.

Рассмотрено влияние гало темной материи вокруг двойных первичных черных дыр на эволюцию
орбит и темп слияния черных дыр. Из-за несферичности сжатия слоев темной материи каждый
слой при первом сжатии проходит через центр гало в направлении радиус-вектора, соответствую-
щего нулевому угловому моменту. Так как сжатие слоев –– это непрерывный процесс, то в каждый
момент времени в центре гало имеется ненулевая плотность темной материи. Эта плотность опре-
деляется влиянием приливных гравитационных сил со стороны возмущений плотности инфля-
ционного происхождения и со стороны других первичных черных дыр. Рассеяние частиц темной
материи на паре черных дыр приводит к потере энергии ее орбитального движения и к ускоренно-
му слиянию пары. В случае первичных черных дыр с массами ∼ 30𝑀⊙ темп слияния черных дыр
при наличии гало темной материи в несколько раз выше, чем без учета учета гало.

Ключевые слова: первичные черные дыр, гравитационная динамика, гравитационные волны.
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ВВЕДЕНИЕ
Гипотеза о формировании во Вселенной пер-

вичных черных дыр (ПЧД) была высказана по-
чти 60 лет назад Зельдовичем и Новиковым (1966)
и Хокингом (1971), и с тех пор было предло-
жено несколько моделей их образования (Хло-
пов, Полнарев, 1980; Березин и др., 1983; Дол-
гов, Силк, 1993; Джедамзик, 1997; Рубин и др.,
2000, 2001). Также было выполнено множество
исследований возможной роли ПЧД в различ-
ных астрофизических процессах и в космоло-
гии. В качестве примеров укажем, что ПЧД мо-
гут являться затравками для раннего образования
сверхмассивных черных дыр в квазарах, а ПЧД
с массами 𝑀PBH ∼ 30𝑀⊙ могут объяснять часть
гравитационно-волновых событий, регистрируе-
мых детекторамиLIGO/Virgo/KAGRA (Накамураи
др., 1997; Йока и др., 1998; Сазаки и др., 2016; Дол-
гов и др., 2020).

Хотя еще остаются интервалы масс 𝑀PBH ∼
∼ 1020 − 1024 и 𝑀PBH ∼ 10 − 103𝑀⊙, в которых ПЧД
могут составлять преобладающуючасть темнойма-
терии (ТМ), при других массах ПЧД могут да-
вать лишь малый вклад 𝑓 ≪ 1 в полную плотность
ТМиз-за различных ограничений (см. обзорКарра
и Кухнеля, 2020). В настоящей работе мы рассмат-

*Электронный адрес: eroshenko@inr.ac.ru

риваем модель, в которой ПЧД ответственны за
значительную долю событий LIGO/Virgo/KAGRA,
составляя долю 𝑓 ≪ 1 в ТМ, и рассмотрим влияние
остальной ТМна эволюциюпарПЧДперед их сли-
янием с генераций гравитационных всплесков.

Взаимодействие ТМ с парами ПЧД рассматри-
валось в различных аспектах в ряде работ. В ра-
боте (Ерошенко, 2018) было указано, что космо-
логические возмущения плотности ТМ, возник-
шие на стадии инфляции, могли влиять на угло-
вой момент пары ПЧД, несколько изменяя итого-
вый темп слияния. Вокруг ПЧД могут возникать
пики ТМ на радиационно-доминированной ста-
дии (Ерошенко, 2016) и более массивные гало ТМ
на пылевидной стадии (Докучаев, Ерошенко, 2001,
2003). В частности, такие гало должны были обра-
зовываться не только вокруг отдельных ПЧД, но
ивокруг парыПЧДкакцелого (Хаясакиидр., 2016).
В работах Стасенко и Белоцкого 2023 и (Стасенко,
2024) рассмотрена роль ПЧД в формировании воз-
мущений плотности, ведущих к образованию боль-
ших гало ТМиобратное влияние таких гало на кла-
стеризацию ПЧД.

УгловоймоментпарыПЧДопределяется, преж-
де всего, гравитационным влиянием третьей бли-
жайшей ПЧД. В работе (Хаясаки и др., 2016) было
указано на то, что эта же третья ПЧД должна ока-
зывать гравитационное воздействие на сжатие сло-
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ев ТМ в гало вокруг пары ПЧД, приводя к попада-
нию частиц ТМ в “конус потерь” пары ПЧД. Это,
в свою очередь, ведет к дополнительной потере па-
рой энергии орбитального движения. В (Хаясаки и
др., 2016) сделана оценка этого эффекта по поряд-
ку величины. В настоящей работе мы рассматрива-
ем влияние третьей ПЧД на гало ТМ более подроб-
но и с учетом несферичности сжатия гало. Также
мы рассматриваем влияние на эволюцию гало ТМ
возмущений плотности ТМ инфляционного про-
исхождения с масштабами, сопоставимыми с раз-
мером самого гало.

Новым эффектом, который ранее в расчетах яв-
но не учитывался, и который мы рассматриваем
врамкахприближеннойаналитическоймодели, яв-
ляется ненулевая плотность ТМ в центре гало из-за
несферического сжатия слоев ТМ с пролетом этих
слоев через центр гало, где находится пара ПЧД.
Эволюция гало ТМ с учетом углового момента ча-
стиц рассматривалась в работе (Сикив и др., 1997),
где для некоторых специальных случаев было най-
дено автомодельное решение. В (Сикив и др., 1997)
было указано, что по теореме о неподвижной точке
в сферических слоях ТМ должны существовать на-
правления, в которых угловой момент частиц ТМ
равен нулю. В этом направлении частицы из слоя
ТМпролетают через центр галоприпервом сжатии.
После нескольких колебаний слой ТМ размывает-
ся и переходит в общее сферически-симметричное
распределение ТМ. В других направлениях угло-
вой момент ненулевой, что ведет при первом сжа-
тии к пролету частиц мимо центра формирующе-
гося гало на некотором характерном расстоянии,
которое необходимо найти для расчета плотности
слоя ТМ.

В отличие от (Сикив и др., 1997), мы не усред-
няем угловой момент частиц ТМ по сферическому
слою, а рассматриваем сжатие слоя в двух направ-
лениях: в указанном направлении нулевого углово-
го момента и в направлении среднеквадратичного
углового момента. Сжатие в первом из указанных
направлений ведет к прохождению слоя ТМ через
центр гало ТМ, в котором находится пара ПЧД,
а сжатие во втором направлении останавливается
на некотором типичном радиусе. В результате слой
ТМ при его прохождении через центр гало прибли-
зительно можно представить в виде диска, как вид-
но на рис. 2 в работе (Сикив и др., 1997). Мы рас-
считываем характерные размеры этого диска и его
плотность.

Так как пролет слоев ТМ через центр является
непрерывным процессом (со временем изменяют-
ся только направление скорости пролета и радиу-
са “диска”), пара ПЧД в каждый момент погруже-
на в поток ТМ с медленно изменяющейся во вре-

мени плотностью, и мы вычисляем потерю парой
энергии орбитального движения за счет взаимо-
действия с потоком ТМ. Одновременно с этим рас-
сматривается влияние на сжимающийся слой ТМ
третьей ближайшей ПЧД. Отметим, что в работе
(Хаясаки и др., 2016) не было учтено, что вокруг
третьей ПЧД также нарастает свое гало ТМ, мас-
су которого необходимо суммировать с массой тре-
тьей ПЧД.

Указанные процессы прохождения слоев ТМ
через центр формирующегося гало и их влияние
на пару в полной мере можно было бы учесть
в численном моделировании с высоким разреше-
нием, и расчеты в рамках численного моделиро-
вания проводились в работах (Ткачев и др., 2020)
и (Пилипенко и др., 2022). Хотя численное моде-
лирование включает пролеты ТМ через центр гало,
из-за малого разрешения в численном моделиро-
вании можно учесть пролет лишь достаточно боль-
ших сгущений ТМ, но рассматриваемый нами эф-
фект пролета большого количества фоновой ТМ
в таком моделировании в значительной степени
недоступен рассмотрению. Мы покажем, что учет
фоновой ТМ увеличивает общий результат (темп
слияний пар ПЧД) еще в несколько раз по срав-
нению с результатом моделирования (Пилипенко и
др., 2022).

ПЛОТНОСТЬ В ЦЕНТРЕ ГАЛО,
ОКРУЖАЮЩЕГО ПАРУ ПЧД

Вблизи момента 𝑡eq перехода Вселенной на пы-
левиднуюстадиюэволюции вокруг парыПЧДфор-
мируется область с плотностью ∼ ρeq и радиусом ∼
(3𝑀PBH/(4πρeq))1/3 (здесь и далее величины в момент
𝑡eq помечаем индексом “eq”, а величины в настоя-
щий момент времени 𝑡0 помечаем индексом “0”).
Частицы ТМ из этой области, пролетающие через
центр, будут некоторое время оказывать влияние
на эволюцию орбиты пары, но они будет выброше-
нына болееширокие орбиты. Темнеменее, на пару
ПЧД все время будут натекать все новые слои ТМ
и плотность ТМ в области центра будет все время
ненулевой. Найдем эту плотность.

Уравнения радиального движения слоев ТМ
имеют решение в параметрическом виде

𝑟 = 𝑟𝑠 cos2 θ; θ+ 1
2
sin 2θ = 2

3 (
5δrm eq

3 )

3/2 𝑡 − 𝑡𝑠

𝑡eq
, (1)

где радиус остановки слоя в момент его максималь-
ного расширения 𝑡𝑠 обозначен через 𝑟𝑠,

𝑡𝑠

𝑡eq
= 3π

4 (
5δeq

3 )

−3/2

;
𝑟𝑠

𝑟eq
= 3

5δeq
, (2)
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а возмущение плотности ТМ в момент 𝑡 = 𝑡eq
внутри сферы, содержащей массу ТМ 𝑀, равно
δeq = 2𝑀PBH/𝑀. Момент формального сжатия слоя
в точку 𝑡𝑐 ≃ 2𝑡𝑠.

Однако в реальности слои ТМ не остают-
ся сферически-симметричными. Существуют на-
правления радиуса-вектора, в которых угловой мо-
мент частиц ТМ равен нулю (Сикив и др., 1997).
Например, если приливные силы создаются тре-
тьейПЧД, то угловой момент равен нулю в направ-
лении радиус-вектора этой ПЧД. Слой ТМ, сжи-
мающийся вдоль этого направления, будет прохо-
дить через центр гало (через пару ПЧД). Процесс
несферического сжатия слоев ТМ аналогичен эф-
фекту формирования “блинов Зельдовича” и сжа-
тию барионого вещества в диски в дисковых галак-
тиках вдоль оси вращения. Но, в отличие от ба-
рионов, ТМ не фиксируется в диске, а пролета-
ет через центр гало и испытывает несколько за-
тухающих колебаний (пролетов) до перемешива-
ния с другими слоями. С течением времени указан-
ное выше направление нулевого момента будет ме-
няться (оно зависит от распределения неоднород-
ностей, генерирующих угловой момент), но в каж-
дый момент времени, начиная с ∼ 𝑡eq, через центр
будут непрерывно пролетать все новые слои ТМ,
создавая в центре ненулевую плотность ТМ.

Рассмотрим тонкий слой ТМ между радиусами
остановки 𝑟𝑠 и 𝑟𝑠 + δ𝑟𝑠 в направлении нулевого уг-
лового момента. Внутренняя граница слоя проле-
тит через центр гало в некоторый момент времени
𝑡𝑐 ≃ 2𝑡𝑠, а внешняя граница пролетит с некоторой
задержкой по времени. Обозначим чрез δ𝑟𝑐 толщи-
ну этого слоя в момент его пролета через центр. Со-
ответственно, коэффициент сжатия слоя вдоль его
нормали составит δ𝑟𝑠/δ𝑟𝑐. В поперечном же направ-
лении можно для оценки представить слой диском
с характерным радиусом 𝑟𝑡, который мы найдем да-
лее. Таким образом, плотность ТМ в центре гало

ρ𝑐(𝑡) = ρ𝑠( ̃𝑡)
δ𝑟𝑠

δ𝑟𝑐 (
𝑟𝑠( ̃𝑡)

𝑟𝑡 )

2
, (3)

где ̃𝑡 ≃ 𝑡/2, так как рассматриваемый слой, проходя-
щий в момент 𝑡 через центр, остановился и начал
сжиматься в более ранниймомент ̃𝑡. Плотность ρ𝑠( ̃𝑡)
в 4 раза выше, чем плотность на радиусе останов-
ки в момент 𝑡, и еще в (3π/8)2 ≈ 1.388 раз выше, чем
средняя плотность ТМ во Вселенной в момент ̃𝑡.

Толщину слоя в момент пролета можно оценить
как δ𝑟𝑐 ∼ 𝑣𝑐δ𝑡𝑐, где скорость пролета через центр

𝑣𝑐 ≃ (
2𝐺𝑀

𝑟𝑠 )

1/2
, (4)

где 𝑀 ––масса ТМ внутри слоя с радиусом 𝑟𝑠. Таким
образом,

δ𝑟𝑐

δ𝑟𝑠
≃ 𝑣𝑐

𝜕𝑡𝑐

𝜕𝑟𝑠
. (5)

Поскольку 𝑡𝑠 ∝ 𝑟9/8
𝑠 и 𝑡𝑐 ≈ 2𝑡𝑠, то 𝜕𝑡𝑐/𝜕𝑟𝑠 = (9/4)𝑡𝑠/𝑟𝑠.

При 𝑧 ≫ 1 (когда мало влияние темной энергии)
можно положить 1 + 𝑧𝑐 ≃ 22/3(1 + 𝑧𝑠).

Заметим также, что масса внутри слоя 𝑟𝑠
в (3π/4)2 = 5.552 раз выше, чем масса ТМ в слое
того же радиуса в однородной Вселенной. Собирая
все вместе, получаем, что отношение

δ𝑟𝑐

δ𝑟𝑠
= 9π

8
≈ 3.5 (6)

постоянно, и тогда

ρ𝑐(𝑡) = π
8

ρ( ̃𝑡) (
𝑟𝑠( ̃𝑡)

𝑟𝑡 )

2
, (7)

где ρ(𝑡) –– средняя плотность ТМ во Вселенной,
и ρ( ̃𝑡) ≃ 4ρ(𝑡) при 𝑧 ≫ 1.

ВЛИЯНИЕ ПРИЛИВНЫХ СИЛ,
ПРОИЗВОДИМЫХ ИНФЛЯЦИОННЫМИ

ВОЗМУЩЕНИЯМИ
Величина 𝑟𝑡 может содержать вклад от раз-

личных приливных процессов. В данном разделе
найдем часть 𝑟𝑡, связанную с влиянием возмуще-
ний плотности ТМ инфляционного происхожде-
ния. Вокруг ПЧД формируется гало ТМ, слои ТМ
последовательно переходят от расширения к сжа-
тию.Ноиз-за влиянияприливных гравитационных
сил происходит смещение частиц ТМ от радиаль-
ной траектории. Вдоль указанного выше направле-
ния, в котором набранный угловой момент равен
нулю, слой проходит через центр, а в ортогональ-
ном направлении минимальное сближение частиц
с парой ПЧД равно некоторой характерной вели-
чине 𝑟𝑡. Оценим эту величину. Рассмотрим систему
координат с центром в паре ПЧД. Следуя методу,
описанному в (Березинский и др., 2003), разложим
гравитационный потенциал

φ(𝑟, 𝑡) = φ0+
𝜕φ
𝜕𝑟𝑖 |0

𝑟𝑖+1
6

φ𝑙𝑙|0 δ𝑖𝑗𝑟𝑖𝑟𝑗+1
2

𝑇𝑖𝑗|0 𝑟𝑖𝑟𝑗+…, (8)

где

φ𝑖𝑗 =
𝜕2φ(𝑟)
𝜕𝑟𝑖𝜕𝑟𝑗 , 𝑇𝑖𝑗 = φ𝑖𝑗 − 1

3
φ𝑙𝑙δ𝑖𝑗. (9)

Приливные силы создаются третьим слагаемым
в (8).

Можно показать (Березинский и др., 2003), что
при статистическом усреднении

⟨𝑇𝑖𝑗𝑇𝑗𝑖⟩ = 2
3

(4π)2𝐺2ρ2σ2(𝑀), (10)
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где σ(𝑀) –– среднеквадратичная величина возму-
щений плотности темной материи в некотором
масштабе масс 𝑀, рассчитываемая с помощью
спектра мощности инфляционных возмущений
в темной материи. Для расчета σ(𝑀) используем
степенной начальный спектр возмущений, норми-
рованныйна данныенаблюденийкосмического те-
лескопа Планк.

Будем использовать метод последовательных
приближений. В первом приближении траекто-
рия частицы радиальная, частица движется толь-
ко под влиянием пары ПЧД и массы сферически-
симметричного гало, которое нарастает вокруг па-
ры. Скорость частицы

𝑑𝑣rad

𝑑𝑡
= −∇φ(𝑟), (11)

где φ(𝑟) –– сферически-симметричная часть потен-
циала. Решение уравнения (11) дается выражени-
ем (1).

Во втором приближении частица отклоняется
от радиальной траектории, и ее поперечное смеще-
ние нарастает согласно уравнению

𝑑2𝑟𝑡,𝑖

𝑑𝑡2 = −𝑇𝑖𝑗(𝑡)𝑟𝑗, (12)

где

𝑇𝑖𝑗(𝑡) = 𝑇𝑖𝑗(𝑡eq) (
𝑡

𝑡eq )

−4/3
. (13)

Частица сначала удаляется от ПЧД, затем в мо-
мент 𝑡 = 𝑡𝑠 происходит ее остановка, частица начи-
нает двигаться обратно, и вблизи момента 𝑡 = 2𝑡𝑠
она сближается с ПЧД на минимальное расстоя-
ние. Но из-за поперечного смещения частица не
падает в ЧД, а пролетает на некотором минималь-
ном расстоянии. Интегрируя (12) до момента ми-
нимального сближения с центром, получаем

𝑟𝑡,𝑖 = −

2𝑡𝑠

∫
𝑡eq

𝑑𝑡′

𝑡′

∫
𝑡eq

𝑑𝑡″𝑇𝑖𝑗(𝑡″)𝑟𝑗(𝑡″). (14)

В численном расчете при интегрировании удобно
перейти от времени к параметру θ.

ФиксируеммассуПЧД 𝑀PBH. Еслимырассмат-
риваем космологическое красное смещение 𝑧, то,
как следует из (1), коллапсу слоя в этот момент со-
ответствует возмущение плотности в момент 𝑡eq

δeq = 3
5 (

3π
2 )

2/3 1 + 𝑧
1 + 𝑧eq

. (15)

Такое возмущение ПЧД создает в массе темной ма-
терии

𝑀 =
𝑀PBH

δeq
. (16)

Это та масса темной материи, которая находит-
ся внутри сферы с радиусом, равным радиально-
му расстоянию от ПЧД рассматриваемой частицы.
Начальный радиус этого слоя в момент 𝑡eq состав-
ляет

𝑟eq = (
3𝑀

4πρeq )

1/3
. (17)

Для оценки примем, что масштаб массы 𝑀 дает
неоднородность и несферичность, создающие при-
ливные силы, и будем рассматривать среднеквад-
ратичную величину возмущений. В момент 𝑡eq эта
величина равна σeq(𝑀). В итоге, обозначив рас-
сматриваемую в данном разделе часть 𝑟𝑡 через 𝑟𝑡,𝑖𝑛,
получаем

𝑟𝑡,𝑖𝑛 = 29/43−1/4σeq(𝑀)𝑟eq (
5δeq

3 )

−2

κ(δeq), (18)

где функция

κ(δeq) =

π/2

∫
−π/2+(5δeq/3)1/2

𝑑θ cos2 θ′

θ′

∫
−π/2+(5δeq/3)1/2

𝑑θ cos4 θ

× (
π
2

+ θ + 1
2
sin(2θ))

−4/3
(19)

имеет порядок ≃ 1 и κ(δeq) → 2.9 при δeq → 0. Отно-
шение 𝑟𝑡,𝑖𝑛/𝑟𝑠 вместе с вкладом от третьей ПЧД по-
казано на рис. 1.

Рис. 1.Характерный радиус слоя темнойматерии 𝑟𝑡, опреде-
ляемый совместным воздействием приливных сил со сторо-
ныинфляционных возмущенийи третьей ближайшейПЧД,
по отношению к радиусу остановки слоя 𝑟𝑠 на красном сме-
щении 𝑧. Кривые соответствуют массе ПЧД 𝑀PBH = 30𝑀⊙
и (сверху вниз) 𝑓 = 10−1, 𝑓 = 10−2, 𝑓 = 10−3, 𝑓 = 10−4.

ВЛИЯНИЕ ТРЕТЬЕЙ ПЧД
Угловой момент пары ПЧД определяется тре-

тьей ближайшей ПЧД. Но эта же третья ПЧД ока-
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зывает влияние на движение слоев ТМ. Вблизи мо-
мента 𝑡eq масса гало ТМ еще небольшая, а инфля-
ционные возмущения не выросли, поэтому мож-
но ожидать, что при больших 𝑓 третья ПЧД будет
давать относительно большой вклад. Найдем вели-
чину 𝑟𝑡, возникающую из-за приливного влияния
третьейПЧД. Так как распределение расстояний до
третьей ПЧД имеет приблизительно плоский вид,
то характерное сопутствующее расстояние до тре-
тьей ПЧД 𝑦𝑐ℎ ∼ 𝑥̄/2, где среднее расстояние между
ПЧД

𝑥 ≃ (
3𝑀BH

4π𝑓ρeq )

1/3
. (20)

Эволюция 𝑟𝑡 под влиянием третьй ПЧД опреде-
ляется уравнением (уравнение для приливной си-
лы)

𝑑2𝑟𝑡

𝑑𝑡2 = −
2𝐺𝑀𝐻(𝑡)

(𝑦𝑐ℎ𝑠(𝑡))
3 𝑟(𝑡), (21)

где 𝑟(𝑡), как и раньше, определяется первым при-
ближением (строго радиальное движение), а масса
гало ТМ вокруг третьей ПЧД нарастает по закону

𝑀(𝑧) = 3
2 (

2
3π)

2/3 1 + 𝑧eq

1 + 𝑧
𝑀PBH. (22)

Интегрируя дваждыуравнение (21), получим 𝑟𝑡 в за-
висимости от 𝑓:

𝑟𝑡,3 = 12
π2/3 𝑡2

eq𝑟eq (
5δeq

3 )

−2 𝐺𝑀PBH

𝑦3
𝑐ℎ

κ(δeq). (23)

При сближении частиц ТМ с парой ПЧД начи-
нает преобладать рассеяние гравитационным по-
лем пары, поэтому радиус 𝑟𝑡 ограничен снизу “ра-
диусом влияния” пары ПЧД:

𝑟infl ≃
2𝐺𝑀PBH

𝑣2
𝑐

≃ 𝑟𝑠(𝑧)
𝑀PBH

𝑀(𝑧)
. (24)

Поскольку инфляционные возмущения, третья
ПЧД и радиус влияния действуют независимо, и 𝑟𝑡
не может превосходить 𝑟𝑠, то в итоговом расчете
плотности необходимо положить

𝑟𝑡 = min{𝑟𝑠, √𝑟2
𝑡,𝑖𝑛 + 𝑟2

𝑡,3 + 𝑟2
infl} . (25)

Этот масштаб показан на рис. 1, где произве-
дено сглаживание 1/𝑟2

𝑡 = 1/𝑟2
𝑠 + 1/ (𝑟2

𝑡,𝑖𝑛 + 𝑟2
𝑡,3 + 𝑟2

infl).
Это сглаживание не принципиально для оценочно-
го расчета, так как при 𝑟𝑡 ∼ 𝑟𝑠 точность приведенно-
го выражения в любом случае мала, но сглаживание
полезно при дальнейшем численном интегрирова-
нии уравнений движения пары.

Как видно на рис. 1, при 𝑓 ≤ 10−3 зависимость
от 𝑓 становится слабой. Это связано с тем, что при
уменьшении 𝑓 растет 𝑥̄, третья ПЧД оказывает-
ся все дальше и дальше от рассматриваемой па-
ры ПЧД, и ее гравитационное влияние становит-
ся значительно слабее влиянияинфляционных воз-
мущений. Граничное значение 𝑓 ∼ 10−3 можно бы-
ло ожидать, так как 𝑓 характеризует относитель-
ное возмущение плотности ∼ 𝑀PBH/𝑀, создавае-
мое ПЧД вблизи момента 𝑡eq, а величина инфляци-
онных возмущений в рассматриваемых масштабах
в момент 𝑡eq как раз составляет ∼ 10−3.

Подставляя найденный 𝑟𝑡 в (7), в итоге найдем
плотность ТМ в центре гало в каждый момент вре-
мени (см. рис. 2). Эта ТМ в центре будет воздей-
ствовать на пару ПЧД, отнимая у нее энергию.

Рис. 2. Плотность в центре гало ТМ, окружающего пару
ПЧД. Обозначения как на рис. 1. Нижняя сплошная кри-
вая показывает плотность ρ𝑐(𝑡) = (π/2) ρ(𝑡).

ЭВОЛЮЦИЯ ОРБИТЫ ПАРЫ ПЧД
В работе (Квинлан, 1996) с помощью числен-

ного эксперимента был получен закон эволюции
большой полуоси пары черных дыр под влиянием
налетающих с одинаковой скоростью звезд, а за-
тем выполнено усреднение по скоростям в предпо-
ложении их максвелловского распределения. В на-
шем случае необходимо использовать выражение
для эволюции полуоси до усреднения, так как мы
рассматриваем пролет через центр слоев ТМ с од-
ной скоростью 𝑣𝑐. Таким образом, в рассматрива-
емом нами случае выражение из (Квинлан, 1996)
имеет вид

𝑑
𝑑𝑡 (

1
𝑎) = 𝐻1

𝐺ρ
𝑣𝑐

, (26)

где 𝐻1 ≃ 20, а 𝑣𝑐 рассчитывается согласно (4). Темп
изменения эксцентриситета орбиты пары ПЧД
(Квинлан, 1996)
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𝑑𝑒
𝑑 ln (1/𝑎)

= 𝐾1, (27)

где величина 𝐾1 зависит от 𝑒 (в частности, содер-
жит в виде множителя положительную степень от
1 − 𝑒2), и фитирующая формула для 𝐾1 приведена
в (Квинлан, 1996). В рассматриваемом нами случае
1 − 𝑒2 ≪ 1, поэтому с хорошей точностью измене-
нием эксцентриситета под влиянием пролета слоев
ТМ можно пренебречь.

В численном расчете мы разделяем процесс
эволюции на две части: начальный этап, когда
преобладает потеря энергии пары согласно (26),
и последующий этап сжатия орбиты под действи-
ем потерь на гравитационное излучение. На пер-
вом этапе уравнение (26) интегрируется числен-
но с использованием найденных в предшествую-
щих разделах законах эволюции со временем ве-
личин ρ и 𝑣𝑐. Для рассмотрения второго этапа ис-
пользуется известное выражение для времени сжа-
тия пары под влиянием гравитационного излуче-
ния

𝑡𝑐 = 3𝑐5

170𝐺3𝑀3
BH

𝑎4(1 − 𝑒2)7/2. (28)

В это выражение в качестве 𝑎 и 𝑒 подставляются ве-
личины, найденные на момент окончания перво-
го этапа эволюции. Затем сумма (28) и длительно-
сти первого этапа сравниваются с текущим момен-
том 𝑡0 и находится производная по времени веро-
ятности слияния 𝑑𝑃 (𝑡0)/𝑑𝑡0, которая используется
в следующем разделе для расчета темпа гравитаци-
онных всплесков.

ТЕМП СЛИЯНИЙ ПЧД
Следуя подходу (Накамура и др., 1997; Йока и

др., 1998), выпишем основные соотношения, тре-
буемые для расчета статистики слияния ПЧД в па-
рах с учетом влияния гало ТМ. Обозначим че-
рез 𝑥 и 𝑦 сопутствующие расстояния между ком-
понентами пары ПЧД и между центром масс пары
и третьей ПЧД соответственно. Пара ПЧД форми-
руется на радиационно-доминированной стадии
при 𝑡 < 𝑡eq, и предполагаем, что масштабный фак-
тор Вселенной 𝑠(𝑡) нормирован как 𝑠(𝑡eq) = 1. Усло-
вие формирования гравитационно-связанной па-
ры (Накамура и др., 1997; Йока и др., 1998)

𝑀BH

𝑥3𝑠3
𝑚

∼ ρ𝑟, (29)

где 𝑠𝑚 = (1/𝑓)(𝑥/𝑥)3 и ρ𝑟 –– плотность излучения. Со-
гласно модели (Накамура и др., 1997; Йока и др.,
1998), величина малой полуоси орбиты определя-
ется приливным влиянием третьей ПЧД (вклад ин-
фляционных возмущений мал, (Ерошенко, 2018)).

В результате, большая и малая полуоси пары (На-
камура и др., 1997; Сазаки и др., 2016)

𝑎 = α 1
𝑓

𝑥4

𝑥3 , 𝑏 = β𝑎 (
𝑥
𝑦 )

3
, (30)

где α ∼ 1 и β ∼ 1. Эксцентриситет орбиты 𝑒 =
= (1 − β2𝑥6/𝑦6)1/2. Величины 𝑥 и 𝑦 имеют плоское
распределение вероятностей

𝑑𝑃 =
18𝑥2𝑦2

𝑥6 𝑑𝑥𝑑𝑦. (31)

С помощью этого распределения можно найти ве-
роятность слияния пары за время < 𝑡:

𝑃 (< 𝑡) = α
β [

37
29 (

𝑡
𝑡max )

3/37
− 8

29 (
𝑡

𝑡max )

3/8

] , (32)

где

𝑡max = 5𝑐5

512𝐺3𝑀3
BH

α4

β16/3
𝑥̄4

𝑓 4 . (33)

В итоге, вычисляется темп слияний пар

𝑅 =
ρ𝑐Ω𝑚𝑓
𝑀BH

𝑑𝑃 (< 𝑡)
𝑑𝑡 |𝑡=𝑡0

, (34)

где ρ𝑐 = 9.3 × 10−30 g cm−3 –– критическая плотность,
Ω𝑚 ≈ 0.27 –– космологический параметр плотности
ТМ. Темп слияний для решения (32) показан на
рис. 3 точечной кривой.

Рис. 3. Темп гравитационных всплесков от слияний ПЧД
впарах. Точечная криваяпоказывает темпбез учета влияния
гало ТМ на пару ПЧД. Сплошная кривая –– с учетом гало.
Серым цветом помечена область, допускаемая наблюдени-
ями гравитационных вселесков. Штрихованная кривая по-
казывает темп слияний, рассчитанный в работе (Хаясаки и
др., 2016). Штрихпунктирная кривая получена в консерва-
тивном оценочном расчете.

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ том 50 № 7 2024



508 СТАСЕНКО, ЕРОШЕНКО

В нашем расчете вместо (32) производится чис-
ленное вычисление вероятности на основе (31).
При этом на плоскости параметров 𝑥 и 𝑦 нахо-
дится площадь той области, в которой время сли-
яния пары меньше современного момента време-
ни 𝑡0 с учетом двух этапов эволюции орбиты пары,
описанных в предыдущем разделе. Результат рас-
чета, приведенный на рис. 3, показывает, что учет
несферичности сжатия гало усиливает темп сли-
яния в несколько раз по сравнению с расчетами,
в которых этот эффект не учитывается.

КОНСЕРВАТИВНАЯ ОЦЕНКА ТЕМПА
СЛИЯНИЙ

В данном разделе мы для сравнения приведем
более консервативную оценку темпа слияний без
учета одномерного сжатия слоя ТМ, но с учетом
распределения частиц ТМ по угловым моментам,
начиная от нулевой величины. Частицы с малым
угловым моментом могут пролетать через орбиту
пары ПЧД, вызывая потери энергии орбитального
движения.

Обособляющийся от космологического расши-
рения слой ТМ с массой 𝑑𝑀 содержит частицы
с различными значениями углового момента, в то
числе и с нулевым. ЧастицыТМ, у которых угловой
момент 𝑙2 < 𝑙2

crit = 4𝑎𝐺𝑀𝐵𝐻 находятся в конусе по-
терь и летят внутрь орбиты двойной ПЧД. Эти ча-
стицы после рассеяния на двойной вытягивают из
нее энергию δ𝐸 = 𝜂𝐺𝑀BH𝑑𝑀𝑓lc/𝑎, где 𝜂 ∼ 1 и 𝑓lc
показывает какая доля частиц ТМ находится внут-
ри конуса потерь. Тогда темп сжатия большой по-
луоси определяется следующим уравнением

̇𝑎lc = −𝑎𝑓lc

̇𝑀H

𝑀BH
, (35)

где ̇𝑀H –– темп роста массы гало ТМ, который по-
лучается дифференцированием по времени выра-
жения (22). По тем же соображениям, что и выше,
мы пренебрегаем изменением эксцентриситета из-
за взаимодействия с частицами ТМ.

Определим теперь 𝑓lc. Будем считать, что рас-
пределение по угловому моменту имеет почти изо-
тропную форму dp ∝ 𝑙𝑑𝑙, но обрезано сверху неко-
торым значением 𝑙max (как в работе (Сикив и др.,
1997)), который в нашем случае определяется при-
ливными эффектами от инфляционных возмуще-
ний и третьей ПЧД. Поскольку наибольший при-
рост углового момента частицы ТМ происходит
вблизи времени остановки расширения слоя ТМ,
когда слой имеет максимальный радиус, то угло-
вой момент, создаваемый инфляционными возму-
щениями, можно оценить как

𝑙t,in = √⟨𝑇𝑖𝑗𝑇𝑗𝑖⟩𝑟2
𝑠𝑡. (36)

Угловой момент от третьей ПЧД будет

𝑙t,3 ∼ 𝑟𝑠𝐹𝑡𝑡 =
2𝑟2

𝑠𝐺𝑀H

(𝑦𝑠(𝑡))3 𝑡, (37)

где 𝐹𝑡 –– приливная сила на единицу массы от тре-
тьей ПЧД (21), и 𝑦 –– расстояние до третьей ПЧД на
момент 𝑡eq. Напомним, что это расстояние фикси-
рует эксцентриситет двойной системы. Таким об-
разом, полный максимальный угловой момент бу-
дет

𝑙max = √𝑙2
t,3 + 𝑙2

t,in. (38)

Отметим, что угловой момент частиц ТМ не мо-
жет быть больше, чем момент на круговой орбите
с радиусом 𝑟𝑠, т.е. 𝑙2

circ = 𝐺𝑀H𝑟𝑠. Поэтому необходи-
мо учитывать естественное ограничение 𝑙max < 𝑙circ,
однако последнее справедливо только при относи-
тельномалых красных смещениях, где вклад частиц
ТМ в эволюцию орбиты пренебрежимо мал.

Для вычисления темпа слияний необходимо
найти времяжизни двойной системы.Для этого ре-
шается следующая система уравнений:

̇𝑎 = ̇𝑎gw + ̇𝑎lc, (39)

̇𝑒 = ̇𝑒gw, (40)
где темп изменения большой полуоси 𝑎 и эксцен-
триситета 𝑒 двойной системыпри излучении грави-
тационных волн описываются уравнениями

̇𝑎gw = −128
5

𝐺3𝑀3
BH

𝑐5𝑎3
1

(1 − 𝑒2)7/2 ×

× (1 + 73
24

𝑒2 + 37
96

𝑒4
) ,

(41)

̇𝑒gw = −608
15

𝐺3𝑀3
BH

𝑐5𝑎4
𝑒

(1 − 𝑒2)5/2 (1 + 121
304

𝑒2
) . (42)

Затем численно находится область в простран-
стве начальных значений 𝑎, 𝑒 двойных систем, ко-
торые сливаются к моменту времени 𝑡, вычисляет-
ся двойной интеграл от выражения (32) по полу-
ченной области, и в итоге находится темп слияний
ПЧД. Результат расчета показан на рис. 3 штрих-
пунктирной линией.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ
В настоящей работе рассмотрено влияние на

эволюциюпарыПЧДпотокаТМ, непрерывно про-
летающего через центр гало ТМ. Частицы ТМ в га-
ло, формирующемся вокруг парыПЧД, приобрета-
ют угловой момент под влиянием приливных гра-
витационных сил. Источником этих сил являют-
ся соседние ПЧД, прежде всего, третья ближай-
шаяПЧД, и возмущения плотности инфляционно-
го происхождения. Если угловой момент не равен
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нулю, то частица ТМ пролетит не через центр гало,
а на некотором минимальном расстоянии. Однако
в распределении углового момента всегда есть на-
правление с нулевым угловым моментом (Сикив и
др., 1997). В этом направлении слой ТМ пролетает
через центр, хотя он может в некоторой степени де-
формироваться. После нескольких колебаний слой
рассеивается и переходит в состав сферически-
симметричного распределения ТМ в гало. Мы вы-
числяем характерное сжатие слоя при его пролете
через центр по сравнению с толщиной того же слоя
вмоментостановки его расширения.Такжемырас-
считываем указанное характерное расстояние про-
лета частиц мимо центра гало. Это позволяет оце-
нить плотность потока ТМ, непрерывно пролетаю-
щего через центр гало во время его формирования.
Поток прекращается только тогда, когда прекраща-
ется рост гало и обособление новых слоев ТМ от
космологического расширения.

Наши расчеты подтверждают вывод, получен-
ный в (Пилипенко и др., 2022) методом численного
моделирования, о том, что гало ТМ ускоряет слия-
ние парПЧД.В отличие от (Пилипенкои др., 2022),
в наших расчетах учтены пролеты через центр гало
фоновой (не сильно кластеризованной) ТМ и по-
казано, что эта компонента ТМ еще в несколь-
ко раз усиливает эффект влияния гало. В итоге,
при учете только указанных эффектов, для объ-
яснения данных наблюдений LIGO/Virgo/KAGRA
оказывается достаточно доли ПЧД в составе ТМ
𝑓 ∼ (3 ÷ 7)× ×10−4. Отметим, однако, что на пол-
ный темп гравитационных всплесков могут оказы-
вать влияния дополнительныефакторы, например,
связанные с кластеризаций ПЧД (Стасенко, Бе-
лоцкий, 2023; Стасенко, 2024) и ведущие к умень-
шению допустимых значений 𝑓. Учет всех эффек-
тов может быть произведен в будущем в численном
моделировании с высоким разрешением по массе,
способным описать неоднородности темной мате-
рии как в масштабе больших гало ТМ, содержащих
много ПЧД, так и в масштабах, которые соответ-
ствуют градиенту плотности в слоях ТМ, пролета-
ющих через центр малых гало вокруг пар ПЧД.
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