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НИЗКОЭНЕРГЕТИЧЕСКОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ НЕЙТРИНО
ПЕРВИЧНЫХ ЧЕРНЫХ ДЫР: НОВАЯ ВОЗМОЖНОСТЬ

НАБЛЮДЕНИЯ ИЗЛУЧЕНИЯ ХОКИНГА
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Исследование первичных черных дыр и излучения Хокинга, которое они могут породить, представляет со-
бой важный шаг в понимании роли этих феноменов в космологической эволюции Вселенной. Первичные
черные дыры могут быть частью темной материи, зародышами сверхмассивных черных дыр, а также источ-
никами излучения Хокинга, которое, в отличие от излучения других черных дыр, может быть наблюдаемым.
При этом в условиях эволюции Вселенной с момента Большого Взрыва и до сегодняшнего дня первичные
черные дыры теряют большую часть своей массы в виде излучения нейтрино. Это происходит, потому что
для черных дыр с M < 1023 г, наряду с излучением безмассовых частиц, добавляется излучение легчайшей
массивной частицы – нейтрино. Причем это излучение оказывается еще и доминирующим, и, поскольку к
современному моменту (t0 = 13.8 млрд лет) в значительной степени испарялись лишь черные дыры с мас-
сами ≲1015 г, в суммарном спектре излучения первичных черных дыр преобладает нейтринная компонента.
В настоящей работе мы представляем новые оценки спектров нейтрино, испускаемых первичными черными
дырами различных масс, впервые акцентируя внимание на низкоэнергетическом (Ekin ∈ [0.01÷ 1] эВ) излуче-
нии. В результате расчетов было показано, что черные дыры в диапазоне масс [109÷1011] г испускают нейтрино
с интенсивностью, превышающей фоновые потоки от известных астрофизических источников в низкоэнер-
гетическом диапазоне, при этом в диапазоне высоких энергий излучение будет находиться под фоном, не
вступая в противоречие с наблюдательными ограничениями. Эти результаты открывают новые возможности
для потенциального наблюдения излучения первичных черных дыр и могут стимулировать развитие техно-
логий детектирования нейтрино в низкоэнергетическом диапазоне. Наблюдение нейтрино в этом диапазоне
является одной из немногих возможностей подтвердить существование излучения Хокинга.

Ключевые слова: первичные черные дыры, нейтрино, излучение Хокинга.

DOI: 10.31857/S0320010824110015, EDN: LTMFFS

ВВЕДЕНИЕ

Стандартная космологическая модель на сегодняш-
ний день описывает большинство наблюдаемых явле-
ний, происходящих в масштабах Вселенной. Однако
некоторые вопросы продолжают оставаться актуаль-
ными, и один из них связан с возможностью суще-
ствования первичных черных дыр, поскольку имен-
но для них может быть обнаружено предсказанное
Хокингом излучение (Хокинг, 1974, 1975), в то вре-
мя как для черных дыр звездных масс и сверхмассив-
ных черных дыр это излучение ненаблюдаемо при су-
ществующих на сегодняшний день технологиях. Кро-
ме этого, первичные черные дыры могут являться со-
ставляющей частью темной материи, а также быть за-
родышами сверхмассивных черных дыр в центрах га-
лактик (подробнее см., например, обзор Карра и др.,
2021). Представляет интерес и вопрос генерации пер-
вичными черными дырами барионной асимметрии –
еще одна проблема современной космологии (Долгов,
Поздняков, 2021).

*Электронный адрес: pavel.kislitsyn@gmail.com

Существование черных дыр солнечных ([1÷100]M⊙)
и промежуточных ([102 ÷ 105]M⊙) масс, а также сверх-
массивных ([105 ÷ 1011]M⊙) черных дыр на сегодняш-
ний день практически не вызывает сомнения. Кол-
лапс массивных звезд приводит к образования черных
дыр солнечных масс, слияние черных дыр в двойных
системах обеспечивает образование черных дыр про-
межуточных масс, что не так давно было обнаружено
при регистрации гравитационных волн (в качестве об-
зора последних данных см., например, работу Науч-
ной коллаборации LIGO, 2024). Остается не до кон-
ца понятым лишь вопрос набора массы сверхмассив-
ными черными дырами. По современным представле-
ниям существование сверхмассивных черных дыр на
больших красных смещениях, когда возраст Вселен-
ной составлял ≲1 млрд лет, не может объясняться об-
разованием черных дыр солнечной массы и их после-
дующим ростом, однако наблюдения показывают на-
личие сверхмассивных черных дыр во Вселенной на
красных смещениях z ∼ 6–7. Так, в работе Айлерс и
др. (2023) представлена оценка массы сверхмассивной
черной дыры, M ≈ 1010M⊙, в направлении на квазар
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J0100+2802 на красном смещении z = 6.327, что соот-
ветствует возрасту Вселенной всего 800 млн лет. В ра-
боте Янга и др. (2021) представлен набор из 37 ква-
заров на сравнимых красных смещениях, где черные
дыры имеют массы в диапазоне [0.3÷3.6]×1010M⊙. Од-
ним из возможных объяснений существования сверх-
массивных черных дыр в столь ранней Вселенной
могли бы стать первичные черные дыры в качестве за-
родышей (см., например, Айлерс и др., 2023).

Первичные черные дыры среди всех прочих выде-
лены в отдельную проблему, поскольку наблюдатель-
ных подтверждений их существования пока не най-
дено, а механизмы их образования содержат значи-
тельные неопределенности и зависят от принимаемых
физических условий в среде, где они образовывались.
Обычно считается, что первичная черная дыра мас-
сы M могла образоваться в ранней Вселенной, когда
масса, заключенной внутри космологического гори-
зонта, была сопоставима с M. Карр и др. (2021) опи-
сывают несколько возможных способов образования
первичных черных дыр из вещества внутри космоло-
гического горизонта на определенный момент време-
ни. Так, например, черные дыры с массой ∼1010 г мог-
ли образоваться на временах ∼10−28 с, когда темпе-
ратура плазмы была T ∼ 1011 ГэВ/k. Таким образом,
спектр масс первичных черных дыр может быть до-
статочно широким, а излучение Хокинга черных дыр
с массами от MPl ≈ 10−5 г до 1015 г может проявлять-
ся в наблюдениях. При этом первичные черные ды-
ры больших масс практически не теряют массу за вре-
мя жизни Вселенной посредством излучения Хокин-
га (см. табл. 1). Возможности обнаружения излучения
Хокинга детально обсуждаются, например, в работе
Карра и др. (2021), причем эти исследования сосредо-
точены на наблюдениях в высокоэнергетическом диа-
пазоне (Ekin ≳ 1 МэВ). В нашей работе мы сосре-
доточимся на низкоэнергетическом диапазоне Ekin ∈

∈ [0.01 ÷ 1] эВ, где излучение Хокинга в нейтрино мо-
жет превышать фоновые потоки, не вступая в проти-
воречие с другими наблюдениями.

Нейтрино является еще одним явлением, притяги-
вающим сегодня интерес физиков. Главным образом
это связано с удивительными свойствами нейтрино,
для описания которых может потребоваться построе-
ние теории за рамками Стандартной модели. На ста-
дии подготовки находятся многие амбициозные экс-
перименты по детектированию нейтрино в различ-
ных диапазонах энергии. Коллаборация JUNO (2016),
Прото-коллаборация Гипер-Камиоканде (2018), Кол-
лаборация DUNE (2020) ставят своими целями изуче-
ние нейтрино с энергиями ≳1 МэВ, а Коллаборация
PTOLEMY (2019) стремится обнаружить сигнал кос-
мологических нейтрино с энергиями ∼10−3 эВ. Осо-
бый интерес в последние годы представляет изучение
так называемых стерильных нейтрино. Они не взаи-
модействуют с обычным веществом, но могут осцил-
лировать в нейтрино Стандартной модели и тем са-

мым оказывать существенное влияние на оценки кос-
мологических параметров (см., например, Черников,
Иванчик, 2022; Ивначик и др., 2024). Вопрос суще-
ствования стерильных нейтрино, однако, сегодня не
может быть полностью закрыт, поскольку результа-
ты экспериментов плохо согласуются между собой, а
иногда и полностью противоречат друг другу. Так, на-
пример, Серебров и др. (2021) указывают на надежное
подтверждение существования четвертого типа ней-
трино, с чем согласуются и результаты Баринова и
др. (2022), но Коллаборация STEREO (2023) и Кол-
лаборация PROSPECT (2024) сообщают, что гипоте-
за существования легких стерильных нейтрино мо-
жет быть отвергнута. В будущем независимые экспе-
рименты смогут прояснить эту противоречивую ситу-
ацию.

СПЕКТР МАСС ПЕРВИЧНЫХ ЧЕРНЫХ ДЫР

При образовании первичных черных дыр в первые
мгновения жизни Вселенной они могли иметь раз-
личные массы. Распределение черных дыр по мас-
се определяется моделью их образования и влияет
на форму суммарного спектра их излучения. Отсут-
ствие наблюдаемых подтверждений излучения поз-
воляет ограничить множество допустимых спектров
масс, а также вклад первичных черных дыр в темную
материю. Впервые это было сделано в работах Хокин-
га (1971), Чаплина (1975) и позже было выполнено
Долговым, Силком (1993), которые, в частности, по-
казали, что спектр масс первичных черных дыр в их
модели является лог-нормальным. С тех пор ограни-
чения распространенности первичных черных дыр и
их спектр масс активно исследуются (см., например,
Новиков и др., 1979; Карр и др., 2010, 2021). Для опи-
сания спектра масс первичных черных дыр обычно
используются такие распределения, как логнормаль-
ное, степенное, монохроматическое. Для упрощения
вычислений в нашей работе исследовалось монохро-
матическое распределение, что, как ожидается, лишь
количественно может сдвигать результат, но коррект-
но воспроизводит все особенности на качественном
уровне.

Наиболее часто встречающиеся в литературе спек-
тры масс первичных черных дыр следующие:

dn
dM
= nPBHδ(M − M0) — монохроматическое,

dn
dM
= nPBH

γ − 1

Mγ−1
max − Mγ−1

min

Mγ−2(Mmin ≤ M ≤ Mmax) —

степенное,

dn
dM
= nPBH

1
√

2πσ2M
exp

(︂
−

ln2(M/MBH)
2σ2

)︂
—

лог-нормальное,

где nPBH – концентрация первичных черных дыр, а M0,
Mmin, Mmax, γ, MBH, σ – параметры распределений.
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СОСТАВ И СВОЙСТВА ИЗЛУЧЕНИЯ ХОКИНГА

Квантовая структура материи и взаимодействий
вблизи горизонта событий черной дыры приводит
к возникновению излучения Хокинга (Хокинг, 1974,
1975) – квази-чернотельного излучения всех частиц
Стандартной модели. Температура этого излучения
обратно пропорциональна массе черной дыры:

T =
ℏc3

8πkGMBH
≈ 6.2 × 10−8 M⊙

MBH
K. (1)

Здесь M⊙ – масса Солнца, MBH – масса черной дыры,
ℏ – постоянная Планка, k – постоянная Больцмана,
G – гравитационная постоянная, c – скорость света.

Время испарения черной дыры может быть оценено
по формуле (см., например, Бернал и др., 2022)

τ ∼ t0

(︂
MBH

1015г

)︂3

, (2)

где t0 ≈ 13.8 млрд лет – современный возраст Вселен-
ной. Стоит, однако, отметить, что данная формула мо-
жет использоваться только для оценки времени испа-
рения по порядку величины, поскольку не учитывает
изменение состава излучения Хокинга по мере испа-
рения черной дыры, что подробнее описано далее.

По современным представлениям испарение чер-
ных дыр происходит следующим образом. Безмас-
совые частицы излучаются всеми черными дырами,
при этом частицы с наименьшим спином рождают-
ся легче всего (см., например, Харлоу, 2016). В Стан-
дартной модели такими частицами являются фото-
ны, однако стоит упомянуть гипотетические частицы-
переносчики гравитационного взаимодействия – гра-
витоны. В работе Пэйджа (1976a) сделан вывод, что
для невращающихся черных дыр звездных масс по-
средством гравитонов излучается ≈2% всего излуче-
ния, при этом Пэйдж учитывал в оценках только из-
вестные на тот момент электронные и мюонные ней-
трино, которые предполагались безмассовыми. Также
Пэйдж (1976b) показал, что для вращающихся черных
дыр состав излучения может существенно отличать-
ся в сторону увеличения вклада гравитонов, но такие
черные дыры теряют свой момент значительно быст-
рее, чем массу. Это позволяет использовать для расче-
тов приближение невращающейся черной дыры. Для
массивных частиц процесс их излучения имеет поро-
говый характер, экспоненциально подавленный при
низких температурах. Частицы с массой mi начнут из-
лучаться, когда размер черной дыры уменьшится до
комптоновской длины волны этой частицы, что экви-
валентно условию kT ∼ mic2. Для нейтрино с массой
0.1 эВ/c2 такой пороговой массой черной дыры будет
∼1023 г, а, например, для рождения электронов и пози-
тронов определяющей будет масса∼1016 г (см. табл. 1).
Таким образом, следующими за фотонами частицами,
которые будут излучаться черными дырами по мере
уменьшения их массы, станут нейтрино. При этом,

как будет показано далее, мгновенные спектры ней-
трино превосходят спектры фотонов, важной причи-
ной чего является значительное (в 3 раза) превосход-
ство количества степеней свободы нейтрино над ко-
личеством степеней свободы фотонов.

МЕТОДИКА РАСЧЕТА СПЕКТРОВ ИЗЛУЧЕНИЯ
ЧАСТИЦ

Полное излучение частиц сорта i имеет две компо-
ненты:

d2Ni

dEdt
(Ei,T ) =

d2N pri
i

dEdt
(Ei,T ) +

d2N sec
i

dEdt
(Ei,T ), (3)

где первое слагаемое отвечает за первичное излуче-
ние, представляющее собой непосредственно излуче-
ние Хокинга, а второе слагаемое – излучение вслед-
ствие распада калибровочных бозонов и тяжелых леп-
тонов первичного излучения, а также рождения адро-
нов из кварков и глюонов, называемое вторичным из-
лучением.

Черные дыры излучают частицы на протяжении
всего времени испарения, поэтому процесс рожде-
ния излучения растянут по времени. Учитывая рас-
ширение Вселенной и распределение черных дыр в
пространстве, регистрируемый на сегодняшний день
на Земле поток частиц будет выражаться формулой
(Карр и др., 2021; Бернал и др., 2022)

dΦ
dEν

(Eν) =
c

4π
n0

PBH

tmax∫︁
tmin

dt(1 + z)
d2N

dtdEν
(t, Eν(1 + z)), (4)

где n0
PBH – средняя по Вселенной концентрация пер-

вичных черных дыр на момент образования, умно-
женная на фактор (1 + z)−3, описывающий расшире-
ние Вселенной с момента образования черной дыры
до сегодняшнего момента, т.е. эта величина описы-
вает концентрацию первичных черных дыр на сего-
дняшний момент в том случае, если масса черной ды-
ры ≳1015 г, однако не имеет отношения к сегодняш-
ней концентрации первичных черных дыр малой мас-
сы (≲1015 г); tmin – время начала суммирования спек-
тра, принятое в данной работе равным 1 с, т.е. вре-
мени отщепления нейтрино (см., например, Бернал и
др., 2022). В более ранние моменты (t ≲ 1 с, что со-
ответствует температуре T ≳ 2 МэВ) скорости элек-
трослабых реакций выше темпа расширения Вселен-
ной, из-за чего рождающиеся черными дырами ней-
трино быстро термализуются и становятся частью фо-
на. Верхний предел интегрирования tmax определяет-
ся временем испарения черной дыры: для тех черных
дыр, которые к сегодняшнему моменту уже испари-
лись, tmax равно моменту их испарения, а для еще не
испарившихся черных дыр tmax равно возрасту Все-
ленной на текущий момент.

Для вычисления мгновенных спектров нейтрино,
излучаемых черными дырами, использовался откры-
тый код BlaсkHawk (Арби, Оффингер, 2019, 2021). Он
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Таблица 1. Сравнительные характеристики черных дыр и их излучений

Масса Радиус Шварцшильда Температура Время испарения1

109M⊙ 20 а.е. 6 × 10−17 K ∼1082 t0
4 × 106M⊙ 0.08 а.е 1 × 10−14 K ∼1075 t0

M⊙ 3 км 6 × 10−8 K ∼1055 t0
M⊕ ≈ 6 × 1027г 0.9 см 0.02 K ∼1038 t0
4.5 × 1025 г † 67 мкр 2.7255 K

(︀
T 0

CMB

)︀
∼1032 t0

1023 г 0.1 мкм 1 × 103 K ∼1024 t0
2 × 1016 г †† 20 фм 5 × 109 K ∼104 t0

1015 г 1 фм 1 × 1011 K ∼t0

1013 г 1 × 10−15 см 1 GeV/k ∼104 лет

1011 г 1 × 10−17 см 100 GeV/k ∼1 нед

109 г 1 × 10−19 см 104 GeV/k ∼1 с
*MPl ∼ 10−5 г *2lPl ∼ 10−33 см *TPl/8π ∼ 1019 GeV/k **[tPl ÷∞]

1 Оценка порядка величины времени испарения согласно τ ∼ t0

(︂
M

1015г

)︂3

(см., например, работу Бернала и др., 2022), где

t0 ≈ 13.8 млрд лет – возраст Вселенной.
* Представлены результаты экстраполяции теории излучения Хокинга на планковский масштаб. Более обоснованные зна-
чения требуют использования квантовой гравитации.
† В современную эпоху для черных дыр с большими массами (M > 4.5 × 1025 г) излучение Хокинга будет полностью ком-
пенсироваться поглощением реликтового излучения, и они не только не будут испаряться, но и будут набирать массу.
†† Для черных дыр с меньшими массами (M < 2 × 1016 г) к излучению фотонов и нейтрино добавляется излучение e±-пар.
** Излучение Хокинга может останавливаться при достижении минимальной массы, образуя остаток – т.н. планкион. В слу-
чае дальнейшего испарения, черная дыра полностью испарится за время порядка планковского.
M⊙ ≈ 2 × 1033 г – масса Солнца.
M⊕ – масса Земли.
MPl, lPl,TPl, tPl – планковские масса, длина, температура и время.

рассчитывает рождение всех частиц Стандартной мо-
дели посредством излучения Хокинга и вторичные
спектры излучения частиц. Вторичные спектры рас-
считывались при использовании таблиц адронизации
PYTHIA (Хёстранд и др., 2015), используемых внут-
ри кода BlackHawk. Таблицы PYTHIA рассчитаны для
температур плазмы от 5 ГэВ/k до 105 ГэВ/k и как раз
подходят для анализа излучения черных дыр иссле-
дуемых масс. Стоит отметить, что в соответствии со
Стандартной моделью при расчетах спектров излуче-
ния масса нейтрино считается равной нулю, однако
для черных дыр с массами M ≪ 1023 г наличие массы
не влияет на спектры излучения нейтрино. Тем не ме-
нее наличие массы нейтрино может влиять на распро-
странение нейтрино по Вселенной. Например, ней-
трино может захватываться гравитационным потен-
циалом галактик.

Суммарный спектр, учитывающий эволюцию из-
лучения по мере расширения Вселенной, вычислял-
ся в соответствии с формулой (4) с помощью скрип-
та “stack.c”, написанного в дополнение к основным
процедурам BlackHawk его авторами. Представлен-
ный скрипт рассчитывает излучение в предположе-
нии отсутствия взаимодействия излучаемых частиц с
другими частицами по мере распространения по Все-

ленной. Концентрация первичных черных дыр n0
PBH

для каждой массы выбиралась максимальной, но при
этом не противоречащей существующим ограничени-
ям из работы Карра др. (2021). На рис. 1 представле-
ны значения определяемых из ограничений концен-
траций первичных черных дыр, исследуемых в данной
работе. В наиболее важном диапазоне масс первичных
черных дыр ([109 ÷ 1011]г, см. рис. 2) самое жесткое,
и, следовательно, определяющее ограничение обес-
печивается наблюдениями распространенностей пер-
вичных элементов.

РЕЗУЛЬТАТЫ

Первое, на что важно обратить внимание, – это то,
что для черных дыр исследуемого диапазона масс из-
лучение нейтрино всегда превосходит излучение фо-
тонов. На рис. 3 представлены суммарные мгновен-
ные спектры нейтрино и фотонов для черных дыр раз-
личных масс. Условие kT ∼ mνc2 определяет грани-
цу масс черных дыр, начиная с которой происходит
эффективное рождение нейтрино. Выражение массы

черной дыры из этого условия: MBH =
MPl

8π

(︂
mν
MPl

)︂−1

,

где MPl – масса Планка. Принимая mν = 0.1 эВ (поря-
док верхнего предела на сумму масс нейтрино из ра-
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Рис. 1. Средние по Вселенной концентрации первичных черных дыр для набора монохроматических распределений с раз-
личными массами. Значения рассчитывались по данным из работы Карра и др. (2021) и соответствуют существующим огра-
ничениям, полученным на основе различных астрофизических наблюдений.
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Рис. 2. Спектральная плотность потока нейтрино от первичных черных дыр, достигающего наблюдателя на Земле, в при-
ближении безмассовых нейтрино. Тонкие кривые соответствуют различным монохроматическим спектрам масс черных
дыр. Показаны кривые для распределений черных дыр с массами в диапазоне [109.2 г; 1011.1 г] с логарифмическим шагом 0.1.
Темной синей кривой показан фон нейтрино (Grand Unified Neutrino Spectrum), обусловленный иными источниками, взя-
тый из работы Иванчика и др. (2024).
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Рис. 3. Мгновенные спектры стабильных частиц от черных дыр с массами
{︀

109, 1012, 1015, 1018
}︀

г. Голубая кривая показывает
суммарное излучение нейтрино и антинейтрино всех сортов, оранжевая кривая показывает излучение фотонов, зеленая
кривая показывает излучение электронов и позитронов, а фиолетовая – излучение протонов и антипротонов.

боты коллаборации Planck, 2020), масса черной дыры
будет MBH ≈ 1023 г. Это значит, что для черных дыр,
которые сегодня продолжают испаряться или уже ис-
парились (M ≲ 1015 г), нейтрино излучается больше,
чем фотонов. Черные дыры бoльших масс обладают
слишком низкой температурой, и наблюдение их из-
лучения Хокинга недоступно современным приборам
(см. табл. 1). Именно это дает возможность использо-
вания нейтрино для установления более жестких огра-
ничений на распространенность первичных черных
дыр, чем иные ограничения, связанные с наблюдени-
ем электромагнитного излучения.

На рис. 2 представлены суммарные спектры излу-
чения нейтрино от первичных черных дыр различных
монохроматических распределений масс в диапазоне
от 109.2 г до 1011.3 г с логарифмическим шагом 0.1. Чер-
ные дыры меньших масс испаряются за время ≲1 с,
и все излучение нейтрино в этом временном проме-
жутке будет находиться в термодинамическом равно-
весии и не сможет быть наблюдаемым. При массах
>1011.1 г излучение нейтрино первичных черных дыр
не превосходит фоновое излучение других источни-
ков. Для сравнения приведен также Объединенный
Спектр Нейтрино (Grand Unified Neutrino Spectrum –
GUNS, подробнее см. Витальяно и др., 2020; Иванчик
и др., 2024) – суммарный наблюдаемый или теоре-
тически рассчитанный поток нейтрино, рождающий-
ся благодаря различным астрофизическим явлениям,

как космологическим, так и локальным. Из представ-
ленного графика можно увидеть, что излучение ней-
трино первичных черных дыр превосходит фон ней-
трино в диапазоне энергий [10−2 ÷ 1] эВ. Стоит от-
метить, что учет массы нейтрино может влиять на
поведение спектров, поскольку массивные нейтри-
но могут стать нерелятивистскими и быть захваче-
ны гравитационным потенциалом Галактики. Однако
этот эффект не должен влиять на диапазон энергий
[10−2 ÷ 1] эВ.

Проинтегрировав по энергии разницу между плот-
ностью потока нейтрино от первичных черных дыр
и фоновым излучением в диапазоне энергий, где эта
разница положительна (для примера пунктирными
серыми прямыми выделен диапазон интегрирования
для спектра черных дыр с массой 109.2 г), можно полу-
чить поток нейтрино, превосходящий фон. Это пред-
ставлено на рис. 4, откуда видно, что максимальное
превышение над фоном соответствует диапазону масс
[109.2; 109.9] г.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В результате выполненного исследования были по-
лучены следующие выводы:

1. В составе излучения Хокинга черных дыр с масса-
ми ≲1023 г преобладает излучение нейтрино. Бла-
годаря этому, излучение Хокинга первичных чер-
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Рис. 4. Суммарный поток нейтрино всех энергий, превышающий фон. Цвета точек соответствуют цветам кривых на рис. 2.
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ных дыр потенциально может наблюдаться в ней-
тринной составляющей, будучи при этом неде-
тектируемым в электромагнитном излучении.

2. Все черные дыры, представляющие практиче-
ский интерес для наблюдения излучения Хокинга
(MBH ≲ 1015 г), будут испаряться преимуществен-
но в нейтринную компоненту.

3. Существует потенциальная возможность обна-
ружить нейтринный сигнал излучения Хокин-
га первичных черных дыр в диапазоне энергий
[10−2÷101] эВ. При этом при более высоких энер-
гиях излучение будет находиться под суммарным
фоном иных астрофизических источников ней-
трино.

В настоящее время диапазон энергий [10−2 ÷

÷ 101] эВ не является целью наблюдений существу-
ющих или планируемых экспериментов по иссле-
дованию нейтрино. Коллаборация PTOLEMY (2019)
планирует изучать космологические нейтрино с бо-
лее низкими энергиями (∼10−3 эВ), в то время как
эксперименты Коллаборации JUNO (2016), Прото-
коллаборации Гипер-Камиоканде (2018), Коллабора-
ции DUNE (2020) направлены на существенно бо-
лее высокоэнергетические нейтрино (≳1 МэВ). Одна-
ко, несмотря на отсутствие подходящих инструмен-
тов, представленное теоретическое предсказание мо-
жет стимулировать развитие способов детектирова-
ния нейтрино и в этом диапазоне энергий. При отсут-
ствии ожидаемого сигнала в наблюдениях, можно бу-
дет значительно улучшить современные ограничения
на распространенность первичных черных дыр. Если
же наблюдения будут согласовываться с предсказан-
ным излучением нейтрино, то это может стать первым

случаем детектирования излучения Хокинга, что под-
твердит его существование. Кроме этого, наблюдения
позволят судить о начальной массе первичных черных
дыр, времени их образования, что в свою очередь от-
кроет новые возможности заглянуть в еще более ран-
ние мгновения существования Вселенной, чем те, ко-
торые доступны на текущий момент.

В качестве дальнейшего развития исследований по
данной теме планируется изучение спектров нейтри-
но первичных черных дыр расширенных спектров
масс, оценка влияния ненулевой массы нейтрино на
спектр излучения, а также включение в анализ взаи-
модействия нейтрино с окружением по мере распро-
странения по Вселенной.
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ВВЕДЕНИЕ

Международная небесная система координат
(ICRS) опирается на высокоточные координаты
внегалактических радиоисточников, наблюдаемых
методом радиоинтерферометрии со сверхдлинной
базой (РСДБ), в соответствии с резолюцией Между-
народного Астрономического Союза (МАС) 1991 г.
Последняя реализация ICRS — каталог ICRF3,
принятый Генеральной Ассамблеей МАС в 2018 г.,
содержит координаты 4536 объектов (Шарло и др.,
2020). Из них 303 радиоисточника являются опор-
ными и определяют направление фундаментальных
осей ICRS, откладываемых от барицентра Солнеч-
ной системы, с точностью до 30 микросекунд дуги
(мкс дуги). Все внегалактические радиоисточники
расположены на значительном удалении от земного
наблюдателя (>1 Mпк), поэтому их годичные парал-
лаксы находятся за пределами точности наблюдений
(<1 мкс дуги), и соответственно ожидается, что
видимые собственные движения, вызванные относи-
тельным движением объекта и земного наблюдателя,
также пренебрежимо малы (<1 мкс дуги/год). Однако
активные ядра галактик, как правило, имеют протя-
женную структуру (например, в форме компактного
ядра и вытянутого джета), размер которой может
достигать порядка нескольких десятков угловых
минут в оптическом диапазоне длин волн. Взаимное
расположение и яркость отдельных компонент могут
быстро меняться из-за физических процессов, проис-
ходящих внутри активных ядер галактик. Результаты

*Электронный адрес: gelaosetrova@gmail.com

корреляционной обработки данных наземного ра-
диоинтерферометра на частоте 8.4 ГГц позволяют
исследовать область неба размером около 3 секунд
дуги (например, обычный набор радиотелескопов
Европейской РСДБ сети со стандартными пара-
метрами обработки данных: усреднение по времени
2 с и частоте 1 МГц соответственно1). Таким обра-
зом, мы легко можем регистрировать изменение
координат даже очень далекого радиоисточника на
уровне 50–500 мс дуги. На рис. 1 в качестве приме-
ра приведены временные ряды оценок координат
одного из часто наблюдаемых радиоисточников,
1101+384, с 1995 по 2024 г. Координаты 1101+384 не
претерпели каких-либо заметных изменений за почти
30-летний период наблюдений, поэтому этот объект
относится к категории астрометрически стабильных.
Однако такие астрометрические стабильные объекты
составляют менее половины от общего количества.
В настоящей статье мы рассмотрим объекты, вариа-
ции координат которых, в отличие от 1101+384, могут
быть значительными.

При составлении каталога ICRF3 использовались
РСДБ-наблюдения по 2018 г. включительно, при этом
не было отмечено объектов, для которых видимые из-
менения координат превышали бы 3 мс дуги. Ана-
логичная картина наблюдалась и ранее при состав-
лении каталога ICRF2, когда в список нестабильных
было выделено 39 объектов (Ма и др., 2009). Одна-
ко при обработке новых наблюдений, выполненных
на сети VLBA (Гордон и др., 2016), было обнаружено,

1https://planobs.jive.eu
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Рис. 1. Оценки поправок координат радиоисточника 1101+384 по прямому восхождению (слева) и по склонению (справа).

что четыре радиоисточника (3С48, CTA21, 1144+352,
1328+254) изменили астрометрические координаты в
пределах от 20 до 130 мс дуги на интервале времени от
3 до 20 лет (Титов и др., 2022). Как будет показано ни-
же, с проведением новых наблюдений список астро-
метрически нестабильных радиоисточников продол-
жает расширяться.

Вариации видимых координат радиоисточников
можно обнаружить в результате сравнения радио- и
оптических каталогов. Орош и Фрей (2013) сравнили
радио координаты каталога ICRF2 с оптическими ко-
ординатами обзора Sloan Digital Sky Survey 9-го релиза
(SDSS DR9) (Йорк и др., 2000), и обнаружили 51 объ-
ект, для которых разность координат больше 170 мc
дуги. Однако часть объектов в этом списке, видимо,
являются результатом неточной идентификации. На-
пример, радиоисточник 0726–132 (J0729–1320) в ста-
тье Орош и Фрей (2013) был соотнесен со звездой Га-
лактики, расположенной примерно в 0".5 от радио-
источника. Оптический квазар с красным смещени-
ем z = 0.3435 был отождествлен Титовым и др. (2013).
Этот квазар имеет координаты, совпадающие с ко-
ординатами радиоисточника, но в обзоре SDSS DR9
этот объект практически сливается с изображением
более яркой звезды поля.

Макаров и др. (2017) привели список из 188 объ-
ектов с большими разностями координат “радио–
оптика” (от 0.46 до 1000 мс дуги), полученный в ре-
зультате анализа каталога ICRF2 (Фей и др., 2015) и
оптического каталога Gaia DR1 (Gaia Collaboration,
2016). Часть объектов, по-видимому, попали в этот
список также из-за ошибочного отождествления. Но,
как будет показано ниже, для некоторых объектов
большие разности “радио–оптика” связаны с пере-
менностью координат в радиодиапазоне.

При кросс-индефикации каталога рентгеновских
источников СРГ/еРОЗИТА (Хамитов и др., 2022) и
каталога квазаров LQAC-5 (Суше и др., 2002) с опти-
ческим каталогом Gaia EDR3 cообщалось о существо-
ваниии в Gaia EDR3 объектов с большим собствен-
ным движением и значимым положительным парал-
лаксом. Однако Хамитов и др. (2023) указали, что для
ряда таких объектов подобные аномалии объясняются
не переменностью квазаров в оптическом диапазоне,
а наличием транзиентных событий на луче зрения в
окрестности ядер АЯГ (вспышки Сверхновых, собы-
тия приливного разрушения звезд в АЯГ с двойными
ядрами, переменность сверхгигантов большой массы,
наличие − ассоциаций на фоне АЯГ переменной яр-
кости и др.).

Обнаружение столь экстремальной астрометриче-
ской нестабильности для объектов из каталога ICRF3
можно отнести к разряду неприятных сюрпризов.
В данной ситуации это означает, что любой радио-
источник, имеющий протяженную структуру, может
неожиданно сместиться относительно каталожного
положения на 50–100 мс дуги, в то время как для опре-
деления параметров вращения Земли (ПВЗ) необхо-
димо, чтобы координаты опорных объектов отклоня-
лись от каталожных не более, чем 1 мс дуги. Если
по каким-то причинам такой “нестабильный” объект
окажется включен в наблюдательную программу для
определения ПВЗ, то это создаст определенные труд-
ности при обработке наблюдений. Примеры влияния
объектов с нестабильными координатами на резуль-
таты оценивания других параметров приведены в ра-
боте (Титов, 2007). Поэтому список астрометрически
нестабильных объектов требует постоянной проверки
и обновления.

Например, много нестабильных объектов было об-
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наружено при обработке большого массива РСДБ-
данных, полученных уже после выхода ICRF3. Красна
и др. (2023) опубликовали каталог VIE2022b-sx, доба-
вив несколько миллионов новых наблюдений и око-
ло 1000 новых объектов за 2018–2022 гг. В резуль-
тате сравнения этого каталога с ICRF3 было найде-
но 36 объектов, у которых разности “радио–оптика”
превышают 10 мс дуги. Это означает, что новые на-
блюдения, проведенные между 2018 и 2022 гг., поз-
воляют выявить много новых примеров астрометри-
ческой нестабильности. В некоторых случаях эта раз-
ность не является статистически значимой, так как
не превышает утроенную ошибку. Тем не менее все
эти 36 объектов могут впоследствии оказаться астро-
метрически нестабильными, поэтому их необходимо
проверять при создании нового каталога ICRF.

Циган и др. (2024) разработали различные стати-
стические критерии, чтобы исследовать реалистич-
ную точность оценивания координат радиоисточни-
ков. По оценке этих авторов реалистичные ошибки
координат, основанные на анализе временных рядов,
намного больше, чем формальные ошибки координат
для стандартной суточной серии. Это может означать,
что точность координат в будущем каталоге ICRF бу-
дет определяться различными скрытыми причинами,
в основном, временными изменениями протяженной
структуры радиоисточников. Следует отметить, что
Циган и др. (2024) рассматривают нестабильность ра-
диоисточников в статистическом смысле, предпола-
гая, что все изменения координат происходят более-
менее плавно. Какие-то аномальные варианты астро-
метрической нестабильности при этом не рассматри-
ваются.

Цель настоящей статьи заключается в выявлении
именно таких объектов, демонстрирующих аномаль-
ную астрометрическую нестабильность, обусловлен-
ную различными астрофизическими процессами. Для
этого были вычислены временные ряды координат
радиоисточников с 1993 по 2024 г., разработаны кри-
терии поиска объектов с большим изменением коор-
динат, найдено 49 нестабильных объектов и по ним
выделено четыре типа астрометрической нестабиль-
ности.

ОБРАБОТКА И ДАННЫЕ

Для оценивания координат радиоисточников ис-
пользовались все РСДБ-наблюдения, выполненные
по программам IVS c 1993 г. (Нотнагель и др., 2004).
Дополнительно в обработку были включены 25 экс-
периментов, проведенных в 2017–2021 гг. под об-
щей координацией Института прикладной астроно-
мии (ИПА РАН) (программа Ru-A), с участием радио-
телескопов российского РСДБ-комплекса “Квазар-
КВО” Бадары (Bd), Зеленчукская (Zc), Светлое (Sv)
и радиотелескопов Йебес (Ys), Шанхай (Sh), Куньмин
(Km), Хобарт (Ho), ХартРАО (Hh).

Временные ряды координат радиоисточников бы-
ли получены в результате обработки 4515 24-часовых
РСДБ-экспериментов методом наименьших квадра-
тов с предварительной калибровкой тропосферы (Ти-
тов и др., 2024) в программном пакете OCCAM 6.3
(Титов и др., 2004). Параметры вращения Земли,
координаты станций и координаты радиоисточни-
ков оценивались как суточные параметры для каж-
дого 24-часового эксперимента. В результате были
обработаны координаты 5468 радиоисточников. Для
5224 объектов, наблюдавшихся в трех и более экс-
периментах, были получены ряды суточных попра-
вок (∆αi cos δ,∆δi) к координатам из опорного ка-
талога, в качестве которого был выбран aus2024b
(aus2024b.crf2).

Полная поправка к координатам на каждый момент
ti вычисляется по формуле ∆ri =

√︀
(∆αi cos δ)2 + ∆δ2

i =

=
√︀
∆α*2i + ∆δ

2
i . Поскольку поправки ∆α*i и ∆δi корре-

лированы, то квадрат ошибки величины ri вычисляет-
ся по следующей формуле:

σ
2
∆ri
=

(︂
∂∆ri

∂∆α*i

)︂2

σ
2
∆α*i
+

(︂
∂∆ri

∂∆δi

)︂2

σ
2
∆δi
+

+ 2
∂∆ri

∂∆α*i

∂∆ri

∂∆δi
cov(α*i , δi) =

∆α2
i

∆r2
i
σ

2
∆α*i
+
∆δ2

i

∆r2
i
σ

2
∆δi
+

+ 2
∆α*i
∆ri

∆δi

∆ri
corr(∆α*i ,∆δi)σ∆α*i σ∆δi .

(1)

Aстрометрическая нестабильность временного ря-
да каждого радиоисточника характеризуется взве-
шенным среднеквадратическим отклонением (СКО)
ψ (формула 2):

ψ =

⎯⎸⎸⎸⎷
∑︀N

i=1
1
σ2
∆ri

(∆ri − ∆r)2∑︀N
i=1

1
σ2
∆ri

. (2)

При вычислении статистики ψ учитывается фор-
мальная ошибка оценок координат для каждой сес-
сии. Грубые значения координат входят в статистику
с меньшим весом, поэтому оценки координат с боль-
шой формальной ошибкой не будут давать заметный
вклад в ψ.

Статистика ψ была применена для выявления ра-
диоисточников с подозрением на астрометрическую
нестабильность. При случайном характере отклоне-
ния суточных координат от среднего такая статистика
характеризует уровень разброса точек. Если какой-то
объект имеет внутреннюю структуру с высокой степе-
нью переменности как по времени, так и по ампли-
туде, то значение ψ для такого объекта будет гораз-
до больше, чем для объекта со сравнительно незначи-
тельными изменениями координат.

На рис. 2a представлена гистограмма распределе-
ния ψ в интервале [0, σψ], где σψ — среднеквадрати-
ческое отклонение, вычисленное по всей выборке ψ.

2https://cddis.nasa.gov/archive/vlbi/ivsproducts/crf/
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Рис. 2. Гистограмма распределения статистики ψ (а), график сравнения эмпирической и теоретической функции распреде-
ления (b).

Такой выбор интервала позволяет минимизировать
влияние экстремально нестабильных радиоисточни-
ков на правый хвост распределения, что делает воз-
можным более детальное исследование функции рас-
пределенияψ для остальных радиоисточников и опре-
деление порога нестабильности. Максимальное зна-
чение величины ψ составляет 52.59 мс дуги и не по-
падает в отображенный на графике диапазон. Далее
мы применили несколько теоретических распределе-
ний, чтобы аппроксимировать наблюдаемое распре-
деление точек на рис. 2a: 1) логнормальное; 2) гамма-
распределение; 3) Вейбулла и 4) Рэлея, с использова-
нием библиотеки fitdistrplus в языке программирова-
ния R (Делиньетт-Мюллер, Дутанг, 2015). На рис. 2b
представлено сопоставление четырех кумулятивных
функций этих распределениий с эмпирической за-
висимостью. Наибольшее соответствие наблюдениям
демонстрирует кумулятивная функция логнормаль-
ного распределения, поэтому для дальнейшего анали-
за было выбрано логнормальное распределение.

Если случайная величина ψ на данном интерва-
ле подчиняется логнормальному распределению ψ ∼

∼ LogNormal(µ, σ2), это означает, что ln(ψ) имеет нор-
мальное распределение: ln(ψ) ∼ 𝒩(µ, σ2).

В качестве порога нестабильности Cψ выбран кван-
тиль 97.72% логнормального распределения величи-
ны ψ. Натуральный логарифм этого порога примерно
соответствует значению µ + 2σ для случайной величи-
ны ln(ψ). Таким образом, порог нестабильности зада-
ется выражением

Cψ = Q0.9772(ψ) = eQ0.9772(𝒩(µ,σ2)) = 1.0 мс дуги.

Каждый объект, для которого выполнялось условие
ψ > Cψ, считался “подозрительным” на нестабиль-
ность. Всего в эту группу попало 320 объектов.

Следующим важным фактором является отличие
вариаций координат от простого случайного процес-

са. Действительно, в большинстве случаев никакого
аномального поведения в рядах координат не наблю-
дается, и в этом случае значение ψ просто характе-
ризует большой разброс оценок в случайном отноше-
нии. Однако примерно для 15% объектов вариации
рядов координат ведут себя аномально, и именно эти
объекты представляют особенный интерес. При этом
визуально выделяются четырe типа астрометрической
нестабильности: 1) “ступенька”; 2) “отскакивающая”
первая или последняя точка; 3) “пик”; 4) собственное
движение.

Из 320 объектов со значениямиψ > 1.0 мс дуги были
отобраны 49 объектов, у которых наблюдаются выше-
перечисленные аномалии в пределах от 6 до 143 мс ду-
ги. В следующем разделе мы подробнее рассматрива-
ем все эти четыре типа астрометрической нестабиль-
ности.

ЧЕТЫРЕ ТИПА АСТРОМЕТРИЧЕСКОЙ
НЕСТАБИЛЬНОСТИ

“Ступенька” и “пик”

“Cтупенька”. Традиционно считается, что ожида-
емые изменения координат радиоисточников в те-
чение длительных временных интервалов находят-
ся на уровне нескольких миллисекунд дуги (Ма и
др., 2009). Статистические критерии, применяемые в
различных программных комплексах для обработки
РСДБ-наблюдений, разрабатывались с учетом данно-
го предположения. Поэтому, когда оказалось, что объ-
ект 1328+254 изменил свое положение на 150 мс ду-
ги между 2014 и 2017 гг. (рис. 3), то это стало неожи-
данной аномалией, так как такой сдвиг координат на
таком коротком интервале времени ранее никогда не
отмечался (Титов и др., 2022). Графически вариации
координат на рис. 3 имеют ступенчатый вид по обеим
компонентам, поэтому данный вид астрометрической
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Рис. 3. “Ступенька”: Временнные ряды координат радиосточника 1328+254 по прямому восхождению (слева) и склонению
(справа). Максимальная разность между двумя положениями объекта составляет 84.0 ± 1.5 мс дуги по прямому восхожде-
нию и 115.4 ± 2.0 мс дуги по склонению. Координаты в каталоге ICRF3 определены по трем точкам до “скачка” в коорди-
натах и одной после “скачка” (средний момент для этих четырех сессий T = 2014.9), поэтому не совпадают с положением
объекта ни до, ни после “скачка”. По той же причине большая разность Gaia DR3 − ICRF3 является только признаком
нестабильности радиокоординат объекта, которую, однако, нельзя использовать для количественной оценки.

нестабильности условно назван “ступенькой”. К со-
жалению, между 9 июня 2014 г. и 15 июля 2017 г. этот
радиоисточник не наблюдался. Если предположить,
что процесс изменения координат проходил между
этими двумя датами с одним и тем же темпом, то
можно вычислить нижний предел на амплитуду соб-
ственного движения, которая составляет в таком слу-
чае примерно 50 мс/год, хотя, возможно, процесс шел
гораздо быстрее. В литературе имеется лишь карта
объекта 1328+254 на 5 ГГц (рис. 4a). Хотя и радио-
координаты получены на другой частоте 8.4 ГГц, эту
карту можно использовать для демонстрации. Объ-
ект состоит из двух компонент: компактной северо-
восточной, соответствующей положению объекта по-
сле скачка, и протяженной юго-западной, доминиру-
ющей до разрыва в координатах.

Прецедент 1328+254 заставил целенаправленно за-
няться поиском подобных объектов, у которых из-
менение координат происходило скачкообразно. Та-
ких объектов оказалось много, при этом в ряде случа-
ев такой “скачок” в рядах координат отмечался лишь
для одной точки временного ряда (первой или послед-
ней). Поэтому мы разделили все объекты на две груп-
пы:

1. К первой группе относятся радиоисточники, в
рядах координат которых имеются как минимум
две точки до и после скачка. Это значительно
снижает вероятность ложной идентификации из-
за случайных ошибок. Для таких объектов график

изменений координат имеет ступенчатый вид как
на рис. 3. Соответственно, объект 1328+254 отно-
сится именно к этой группе.

2. Во вторую группу собраны объекты, для ко-
торых “отскок” наблюдается только для одной
24-часовой сессии. Такая аномалия представля-
ется недостаточно надежной, так как наблю-
даемый “отскок” может быть вызван ошибкой
обработки, изменением конфигурации РСДБ-
сети или действительным физическим измене-
нием положения. Для подтверждения реально-
сти сдвига координат требуется дополнительная
проверка. Например, анализ изменений радио-
карты объекта позволит выявить появление но-
вых компонент (или значительное изменение со-
отношения яркости существующих компонент).
В табл. 1 включены 16 объектов такого типа, для
которых количество наблюдений в таком экспе-
рименте больше 10.

Следует отметить, что координаты квазара 1328+254
(рис. 3) в каталоге ICRF3 представляют собой неко-
торую комбинацию координат до и после “скачка”,
включая три эксперимента до 2014 г. (02MAY14XV,
07MAR27XA, 14JUN09XC) и один эксперимент
в 2017 г. (17JUN15XC). Это наглядно представлено на
рис. 3, где координаты объекта 1328+254 из каталога
ICRF3 располагаются между двумя группами точек.
Оптические координаты 1328+254 из каталога Gaia
DR3 с эталонной эпохой T = 2016.0 находятся ближе
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Рис. 4. (а) – Карта радиоисточника 1328+254 частоте 5 ГГц из работы (Фрей и др., 2024). Зеленым крестом на карте 1328+254
показано положение в каталоге Gaia DR3. (b) – Карта радиоисточника 1450+641 на частоте 8.7 ГГц за 2017 г., построенная
по данным из базы изображений Astrogeo.

Таблица 1. Список нестабильных радиоисточников с “отскакивающей” первой или последней точкой

Объект RA (ICRF3) DE (ICRF3) Эксперимент Разность по

hh mm ss ◦ ′ ′′ α δ ∆α∗ мс дуги ∆δ мс дуги

0022−423 0 24 42.99 −42 2 3.95 22NOV11XC 22NOV11XC 4.8 ± 0.6 31.2 ± 2.4
0030+196 0 32 38.34 19 53 53.77 23FEB06XU 23FEB06XU 19.4 ± 5.3 26.5 ± 5.8
0116+082 1 19 1.27 8 29 54.70 02MAY14XV 02MAY14XV −2.2 ± 0.5 10.2 ± 1.0
0229+072 2 32 4.80 7 26 5.49 21NOV04XC 21NOV04XC 2.5 ± 0.3 −4.9 ± 0.7
0336+539 3 40 6.49 54 5 38.78 13JAN09XA 7.2 ± 0.9
0402+379 4 5 49.26 38 3 32.23 96JUN07XV 5.7 ± 0.7
1216−062aus 12 18 36.18 −6 31 16.61 22AUG25XC 9.2 ± 2.2
1306+6601,2 13 8 21.96 65 44 15.18 17MAY27XC 17MAY27XC −18.7 ± 5.4 −22.1 ± 6.9
1506+591aus 15 7 47.39 58 57 27.65 22DEC12XC 22DEC12XC −4.4 ± 1.1 −8.7 ± 1.1
1518+046 15 21 14.42 4 30 21.64 95JUL15XV 95JUL15XV −14.6 ± 2 −23.2 ± 2.9
1544+820 15 40 15.88 81 55 5.79 22AUG25XC −9.2 ± 2
1645+174 16 47 41.84 17 20 11.86 07AUG01XA 07AUG01XA −3.7 ± 1.2 15.8 ± 1.9
1755+6261 17 55 48.44 62 36 44.19 17SEP26XC 17SEP26XC −54.1 ± 3.9 −87.3 ± 2.8
1814+349 18 16 23.90 34 57 45.75 21AUG14XC 8.4 ± 2.7
1943+546 19 44 31.51 54 48 7.06 94AUG12XV −6.9 ± 0.7
2311−452 23 14 9.38 −44 55 49.24 22MAY08XC −8.5 ± 0.9

Примечание. 1 Объекты, у которых разность координат между каталогами ICRF3 и VIE2022b превышает 10 мс дуги (Красна
и др., 2023).
2 Объект из списка наиболее нестабильных объектов (Циган и др., 2024).
aus Новый объект, для которого приведены координаты из каталога aus2024b.
1-й столбец – название радиоисточника; 2-й и 3-й столбцы – прямое восхождение и склонение из каталога ICRF3.
4-й и 5-й столбцы – эксперимент с “отскакивающий” точкой, по прямому восхождению и склонению соответственно. 6-й
и 7-й столбцы – разность между двумя удаленными положениями объекта в моменты времени t2 и t1 (t2 > t1) по прямому
восхождению и склонению.
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к радиокоординатам 1328+254 после 2017 г., поэто-
му большая разность между радио- и оптическими
координатами этого объекта определяется тремя
положениями до 2014 г. Расхождение между оптиче-
скими координатами 1328+254 и радиокоординатами
после 2017 г. составляет всего несколько миллисекунд
дуги (Титов и др., 2020).

“Пик”. Также нами была выделена группа радио-
источников, изменение координат которых весьма
необычно. На каком-то интервале времени положе-
ние объекта имеет заметное собственное движение,
но при достижении максимального отклонения коор-
динаты возвращаются к своим прежним значениям.
Графически временной ряд координат такого объек-
та выглядит как “пик”, направленный вверх или вниз,
при этом “пик” формируется несколькими точками.
Некоторые из этих объектов можно было бы отнести
и к категории нестабильных по “собственному движе-
нию” на некотором интервале времени, однако они
выделены в отдельную группу, потому что изменение
координат происходит сравнительно быстро; и, ско-
рее всего, физический процесс, приводящий к тако-
му изменению координат, не является продолжитель-
ным.

В качестве примера можно привести радиоисточ-
ник 1450+641 (рис. 5). На графиках вариаций коор-
динат 1450+641 его прямое восхождение в 2018 г. на-
чало медленно изменяться. Этот процесс продолжал-
ся в течение трех лет, и в 2021 г. смещение достигло
максимальной амплитуды — около 25 мс дуги. Неожи-
данно, через 14 дней после достижения максималь-
ного отклонения положение радиоисточника источ-

ника вернулось к исходным значениям (близким к
координатам каталога ICRF3), сформировав направ-
ленный вниз “пик” на левом графике (рис. 5). При
этом никаких изменений по склонению не наблюда-
ется. Нами был построена радиокарта этого объекта
в X-диапазоне (рис. 4b) с использованием алгорит-
мов самокалибровки в пакете difmap (Шепхерд, 2017).
Откалиброванные данные были взяты из базы дан-
ных Astrogeo3. Структура радиоисточника ориентиро-
вана и вытянута в направлении восток-запад. Веро-
ятно, в 2018–2021 гг. яркость западной компоненты
постепенно увеличивалась относительно восточной,
а в 2021 г. процесс пошел в обратную сторону с го-
раздо более высокими темпами. Так как наблюдаемый
“пик” был сформирован тремя точками, такую ано-
малию можно считать достоверной, но столь быстрая
эволюция координат этого объекта по прямому вос-
хождению требует объяснения.

Для поиска объектов с нестабильностью типа “сту-
пенька” и “пик” использовался один и тот же алго-
ритм, приведенный ниже; дальнейшая идентифика-
ция производилась визуальным методом.

Предположим, что временной ряд координат
какого-то объекта состоит из N точек (i = 1, 2, ...,N).
Выбирается j-я точка, и весь ряд разбивается на
три выборки, в первую входят все точки с номерами
i ̸= j, во вторую — точки с номерами (i = 1, 2, ..., j),
в третью — точки с номерами (i = j, j + 1, j + 2, ...,N).
По компонентам (∆α*i ,∆δi) для трех выборок точек
по формуле (2) вычисляются статистики ψ1( j), ψ2( j) и
ψ3( j) соответственно.

3http://astrogeo.org/
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Рис. 5. “Пик”: Временные ряды координат радиоисточника 1450+641 по прямому восхождению (слева) и склонению (спра-
ва). Максимальное отклонение между конечной и начальной точкой “пика” по скорректированному прямому восхождению
составляет −24.9 ± 1.6 мс дуги.
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Если разрыв произошел в j-й точке временного ря-
да, то в статистику ψ2( j) войдут j − 1 точка до разрыва
и аномальная точка j, а в статистику ψ3( j) – все точки
после разрыва. В этом случае будет выполняться нера-
венство ψ2( j) > ψ3( j). Соответственно, для значений
ψ2( j−1) иψ3( j−1) ситуация будет обратная. Вычисляя
значения ψ2( j) и ψ3( j) по всем точкам можно устано-
вить, между какими из них произошел разрыв коор-
динат. После этого остается только проверить значи-
мость разрыва или пика по критерию 3σ:

∆α* = |∆αi cos(δ) − ∆α j cos(δ)| ≥

≥ 3
√︁

(σ∆αi cos δ)2 + (σ∆α j cos δ)2,
(3)

∆δ = |∆δi − ∆δ j| ≥ 3
√︁
σ2
∆δi
+ σ2
∆δ j
, (4)

где i = 1, 2, ..., j − 1, j + 1, ...,N. Разрыв является стати-
стически значимым, если одно из приведенных выше
неравенств (3) и (4) выполняется хотя бы для одной
точки.

Статистика ψ имеет смысл СКО, поэтому аномаль-
ный “отскок” одной из точек временного ряда будет
доминировать в этой статистике. Удаление этой ано-
мальной точки значительно уменьшит значениеψ1( j).
Поэтому это свойство используется для поиска объ-
ектов с “отскакивающей” первой или последней точ-
кой. Для “отскакивающей” первой точки требуется
выполнение условий ψ2(2) > ψ3(2) и ψ1(1) = min(ψ1),
для “отскакивающей” последней точки — ψ2(N) >
> ψ3(N), ψ1(N) = min(ψ1). Статистическая значимость
разрыва в координатах проверяется также по форму-
лам (3) и (4).

Радиоисточники с признаками нестабильности по
критериям “ступенька” и “пик” приведены в табл. 2 .
В столбцах 5 и 6 этой таблицы приведены разности ко-
ординат, превышающие утроенную ошибку, по пря-
мому восхождению и склонению соответственно. Са-
мые большие изменения координат, превышающие
по модулю 50 мс дуги, обнаружены у шести радио-
источников — 3С48, 0350+177, 1050+056, 1328+254,
1524−136, 1740−517.

“Собственное движение”

“Собственное движение” — это линейная или квад-
ратичная зависимость координат от времени, равно-
мерная на всем интервале наблюдений, приводящая
к значимому изменению в координатах и удовлетво-
ряющая трем условиям:

1. Собственное движение статистически значимо:
оценка амплитуды превышает утроенную ошиб-
ку (критерий 3σ).

2. Модуль разности между первой или последней
точками, вычисленный по формулам (3) и (4),
превышает утроенную ошибку.

3. Коэффициент детерминации R2 больше 80%.

R2 отражает насколько хорошо данная регрес-
сионная модель объясняет наблюдательные дан-
ные. Для функции y(x) равенство R2 = 100% озна-
чает, что все изменения зависимой переменной y
вокруг среднего значения полностью определя-
ются независимой переменной x (в нашем слу-
чае это момент времени). При R2 = 0% пере-
менная y никак не зависит от переменной x. На
практике регрессионная модель обычно считает-
ся достаточно хорошей, если выполняется усло-
вие R2 ≥ 80%, и, как правило, R2 никогда не до-
стигает 100%.

Для случая взвешенной регрессии (с учетом ин-
дивидуальных ошибок) параметр R2 вычисляется
по формуле:

R2 = 1 −
∑︀

wyi (yi − ̂︀yi)2∑︀
wyi (yi −

1∑︀
wyi

∑︀
yiwyi )2

,

где yi — наблюдаемое значение, ̂︀yi — значение,
полученное из взвешенного МНК, wyi — вес для
наблюдения yi.

В качестве переменной yi рассматриваются по-
правки к координатам по прямому восхождению
(∆αi cos δ) и склонению (∆δi). При этом веса про-
порциональны квадрату ошибки: w∆α*i ∼ 1/σ2

∆α*i
,

w∆δi ∼ 1/σ2
∆δi

.

В качестве примера мы выбрали радиоисточник
0711+356, для которого было обнаружено большое
квадратичное собственное движение, статистически
значимое по обеим компонентам (рис. 6). Собствен-
ное движение этого объекта (см. табл. 4) описывается
следующими формулами: ∆α* ∼ (0.01± 0.00)t2 + (0.10±
± 0.03)t,∆δ ∼ (−0.03±0.01)t2+(−0.33±0.05)t, где t — мо-
мент времени, а амплитуды и их ошибки приведены в
миллисекундах дуги.

Радиоисточник 0711+356 входит в список объек-
тов с большим расхождением между радио- и опти-
ческими координатами Gaia DR1 − ICRF2, равным
31.03 мс дуги (Макаров и др., 2017). Примерно такое
же расхождение (31.24 мс) заявлено в статье (Петров,
Ковалев, 2017) на сходном наблюдательном материа-
ле. Однако для обновленных каталогов разность Gaia
DR3 — ICRF3 получается намного меньшей (4.17 мс
дуги) (Ковалев и др., 2020). Такая большая разность
объясняется большим различием координат для это-
го объекта в каталогах Gaia DR1 и Gaia DR3 (Gaia
Collaboration, 2023). Сравнение координат в различ-
ных каталогах приведено в табл. 3.

Как показано на рис. 6 и в табл. 3, средние коор-
динаты для радиоисточника 0711+356 в 2015–2016 гг.,
полученные по решению aus2024b (т.е. близкие к эта-
лонной эпохе наблюдений Gaia DR3 (2016 г.), прак-
тически не отличаются от оптических. Разности по
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Таблица 2. Список нестабильных радиоисточников с типом нестабильности “ступенька” или “пик”

Объект Тип RA (ICRF3) DE (ICRF3) Разность по

нестабильности hh mm ss ∘ ′ ′′ ∆α* мс дуги ∆δ мс дуги

0350+1771,2 S 3 52 52.92 17 54 36.73 −16.3 ± 1.3 84.9 ± 1.9
0622+147 P 6 25 45.92 14 40 19.74 −8.0 ± 0.8
0732+237 P 7 35 59.92 23 41 2.87 8.5 ± 1.3 6.2 ± 1.2
0932−2811 P 9 35 11.50 −28 20 31.53 −29.0 ± 3.4 −41.7 ± 9.7
0958+559aus S 10 1 57.80 55 40 47.25 −25.2 ± 0.9 20.7 ± 1.0
1050+056aus S 10 52 39.17 5 24 56.43 −77.8 ± 3.4 28.6 ± 3.7
1117+146 P 11 20 27.81 14 20 54.97 −7.2 ± 1.1 26.9 ± 1.9
1305+770 S 13 7 5.25 76 49 18.17 −11.0 ± 1.4 6.0 ± 1.5
1319+270 P 13 22 14.97 26 45 46.28 11.0 ± 3.2
1328+2541,2,3 S 13 30 37.70 25 9 10.94 84.0 ± 1.5 115.4 ± 2.0
1334−179aus P 13 37 37.55 −18 11 40.94 19.0 ± 1.2 −21.1 ± 2.7
1421+1223 P 14 23 30.10 11 59 51.25 −15.6 ± 2.2 7.4 ± 1.7
1450+641 P 14 51 57.36 63 57 19.20 −24.9 ± 1.6
1503-091 P 15 6 3.03 −9 19 12.06 −12.4 ± 1.1
1524−1363 S 15 26 59.44 −13 51 0.26 31.0 ± 1.3 −98.5 ± 2.3
1740−517 S 17 44 25.45 -51 44 43.74 −23.4 ± 1.6 −45.3 ± 1.6
1829+290 P 18 31 14.86 29 7 10.29 14.8 ± 2.1
2105−2121 P 21 8 29.34 −21 1 38.19 −45.2 ± 2.5
2203−1883 P 22 6 10.42 −18 35 38.73 −25.6 ± 2.6 −28.9 ± 3.6
2210+016 P 22 12 37.97 1 52 51.19 7.1 ± 0.7 −5.1 ± 1.0
2304+377 S 23 7 0.99 38 2 42.23 7.9 ± 1.3 −3.2 ± 1
2358+406 P 0 0 53.08 40 54 1.81 −3.6 ± 1.0 13.4 ± 1.2
3C481,2,3 S 1 37 41.30 33 9 35.13 −7.2 ± 2.3 −58.1 ± 4.2
CTA211 P 3 18 57.80 16 28 32.68 9.8 ± 0.8 −33.4 ± 1.4

Примечание. 1 Объекты, у которых разность координат между каталогами ICRF3 и VIE2022b превышает 10 мс дуги (Красна
и др., 2023).
2 Объект из списка наиболее нестабильных объектов (Циган и др., 2024).
3 Объект из списка объектов c большими разностями “радио-оптика” (Макаров и др., 2017) .
aus Новый объект, для которого приведены координаты из каталога aus2024b.
1-й столбец – название радиоисточника; 2-й столбец – тип нестабильности — ступенька (S) или пик (P). 3-й и 4-й столбцы –
координаты из каталога ICRF3.
5-й и 6-й столбцы – разность между двумя положениями объекта в моменты времени t2 и t1: t2 > t1 по прямому восхождению
и склонению.

Таблица 3. Разница координат радиоисточника 0711+356 между различными астрометрическими каталогами (оптическими:
Gaia DR1, Gaia DR3; и радиокаталогами: ICRF2, ICRF3, aus2024b)

Средний момент Каталоги для Разность между координатами

наблюдений / эпоха сравнения α δ

первого каталога второго каталога мс дуги мс дуги

2015.0 2016.0 Gaia DR1−Gaia DR3 −27.4 ± 5.6 28.2 ± 7.1
2015.0 1992.0 Gaia DR1 − ICRF2 −25.1 ± 5.7 23.4 ± 7.2
1992.0 2002.7 ICRF2 − ICRF3 −0.5 ± 1.0 0.9 ± 1.6
2016.0 2002.7 Gaia DR3 − ICRF3 1.8 ± 0.2 −3.9 ± 0.2
2016.2 2016.0 aus2024b −Gaia DR3 −0.6 ± 0.3 0.2 ± 0.2

Примечание. В первом и втором столбцах приведены эталонная эпоха (для оптических каталогов) и средний момент наблю-
дений (для радиокаталогов) для первого и второго каталога соответственно.
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Рис. 6. Временные ряды координат радиоисточника 0711+356 по прямому восхождению (слева) и по склонению (справа).

компонентам между радио и оптикой составляют
−0.5 ± 0.2 мс дуги, 0.2 ± 0.3 мс дуги по прямому вос-
хождению (умноженному на cos δ) и склонению соот-
ветственно. Поэтому можно считать, что разность ко-
ординат между Gaia DR3 − ICRF3 и aus2024b − Gaia
DR3 вызвано исключительной переменностью коор-
динат 0711+356 в радиодиапазоне.

В табл. 4 приведены объекты с большим соб-
ственным движением. Cамое большое линейное соб-
ственное движение обнаружено у радиоисточников
0956−256 и 1657−298. Для 0956−256 оно было опре-
делено только по трем экспериментам, поэтому для
окончательного подтверждения нужны новые наблю-
дения.

Координаты 1657−298 в каталоге ICRF3 были опре-
делены с низкой точностью по данным только одно-
го эксперимента 17AUG08XA, и всего по шести на-
блюдениям. При обработке новых наблюдений ока-
залось, что координаты этого объекта отличаются от
приведенных в ICRF3, при этом наблюдается линей-
ных ход с собственным движением около 13 мс ду-
ги/год (рис. 7). Радиоисточник 1657−298 расположен
в плоскости нашей Галактики, что затрудняет опти-
ческое отождествление. В непосредственной близо-
сти был обнаружен двойной рентгеновский объект
MXB 1658−298 с координатами α = 17h02m06s.54;
δ = −29∘56′44′′.1. Хотя расхождение координат доста-
точно велико, в базе NED радиоисточник 1657−298
отождествлен с MXB 1658−298 (Бахрамиан и др.,
2016). Необходимо накопить больше астрометриче-
ских данных, чтобы окончательно определиться с тем,
имеет ли объект галактическую или внегалактическую
природу. После 2017 г. объект 1657−298 наблюдался
еще в четырех экспериментах, поэтому в новом ре-

шении aus2024b было получено пять суточных оце-
нок координат, с временным интервалом примерно
один год (рис. 7). Координаты для четырех новых экс-
периментов более согласованы между собой, с по-
правкой на то, что по склонению обнаружено доста-
точно большое собственное движение, примерно рав-
ное 13.4 ± 2.3 мс дуги в год (табл. 4). При этом пе-
ресмотренная оценка координат по данным экспе-
римента 17AUG08XA отличается от первоначальной
(которая и была использована для каталога ICRF3)
примерно на 250 мс дуги по прямому восхождению
и 500 мс дуги по склонению. Поэтому координаты
объекта 1657−298 в каталоге ICRF3 можно считать
не очень надежными. С учетом того, что формальная
ошибка координат по эксперименту 17AUG08XA го-
раздо больше, чем для четырех новых наблюдений,
следует ожидать, что в новом каталоге координаты
1657−298 будут отличаться от координат из ICRF3 на
почти 500–600 мс дуги, что уже отмечено в статье
Красна и др., (2023).

ОБСУЖДЕНИЕ ПРИЧИН НЕСТАБИЛЬНОСТИ

При создании нового каталога ICRF всегда стара-
ются отбирать “точечные” радиоисточники, для ко-
торых групповая задержка не зависит от структуры
радиоисточника, потому что протяженная структура
создает дополнительную так называемую “структур-
ную” задержку, что приводит к существенной поте-
ре точности координат в каталоге. Переменность ко-
ординат чаще всего связана с видимыми изменения-
ми в структуре объекта. Например, у объекта СТА21
это, по-видимому, вызвано целой комбинацией при-
чин, таких как сверхсветовое движение джета, появ-
ление новых компонент (Фрей, Титов, 2021), а так-
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Таблица 4. Список нестабильных радиоисточников по собственному движению

Объект RA (ICRF3) DE (ICRF3) µ∆α* µ∆δ Разность по

hh mm ss ∘ ′ ′′ мс дуги/год мс дуги/год ∆α* мс дуги ∆δ мс дуги

0200+304 2 3 45.36 30 41 29.11 −0.51 ± 0.11 −13.3 ± 1.7
0423−163 4 25 53.57 −16 12 40.24 0.36 ± 0.10 9.3 ± 1.7 13.3 ± 3
0711+3562 7 14 24.82 35 34 39.80 0.10 ± 0.03 −0.33 ± 0.05 2.0 ± 0.3 −9.1 ± 0.6

[мс дуги/год] [мс дуги/год]

0.01 ± 0.00 −0.03 ± 0.01 2.0 ± 0.3 −9.1 ± 0.6
[мс дуги/год2] [мс дуги/год2]

0956−256aus 9 58 23.27 −25 56 15.49 −35.05 ± 1.76 −72.5 ± 5.6 92.6 ± 8.4
1021−006 10 24 29.59 0 52 55.50 0.10 ± 0.03 4.2 ± 0.6 5.2 ± 0.4
1144+3522 11 47 22.13 35 1 7.53 −0.83 ± 0.10 0.53 ± 0.06 −21.5 ± 0.4 13.9 ± 0.6
1540−077 15 43 1.69 −7 57 6.64 −0.35 ± 0.06 −6.4 ± 2.1
1657−2981 17 1 9.84 −29 54 39.80 13.45 ± 2.33 −25.5 ± 8 52.8 ± 10.1
2135−1842 21 38 41.93 −18 10 44.38 1.79 ± 0.56 −17.2 ± 5.3 46.5 ± 13.5

Примечание. 1 Объекты, у которых разность координат между каталогами ICRF3 и VIE2022b превышает 10 мс дуги (Красна
и др., 2023).
2 Объект из списка объектов c большими разностями “радио-оптика” (Макаров и др., 2017) .
aus Новый объект, для которого приведены координаты из каталога aus2024b.
1-й столбец – название радиоисточника; 2-й и 3-й столбцы – прямое восхождение и склонение из каталога ICRF3. 4-й и 5-й
столбцы – оценки собственного движения по прямому восхождению или склонению. 6-й и 7-й столбцы – полная разница
по прямому восхождению ∆α*tmax

− ∆α*tmin
и склонению ∆δtmax − ∆δtmin за весь интервал наблюдений.
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Рис. 7. Временной ряд координат объекта 1657−298 по прямому восхождению (слева) и по склонению (справа).

же движение горячих точек в радиолобах, характерное
для компактных симметричных объектов (CSO), к ко-
торым относится CTA21. Поэтому при анализе при-
чин астрометрической нестабильности нужно учиты-
вать множество разнообразных факторов.

Наблюдаемые вариации координат всех вышепере-
численных типов, скорее всего, обусловлены измене-
нием отношения яркости одной компоненты по срав-
нению с другой (хотя могут быть и другие причи-

ны, исследование которых выходит за рамки данной
статьи). Изменение относительной яркости приво-
дит к тому, что положение фазового центра, который
и определяет астрометрические координаты объекта,
сдвигается в сторону более яркой компоненты. Таким
образом, необычно большие скачки координат мо-
гут быть интерпретированы как результат быстрых из-
менений относительной яркости компонент, удален-
ных друг от друга на сравнительно большое угловое
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Таблица 5. Поправки координат гравитационной линзы 1422+231 (1422+23С) по отношению к ее средним координатам

Время год Объект ∆α* мс дуги ∆δ мс дуги Число наблюдений Эксперимент

2005.525 1422+231 −50.5 ± 2.0 127.3 ± 2.3 4 05JUL09XV

2017.543 1422+23C −515.3 ± 0.2 −865.2 ± 1.0 8 17JUL16XC

2018.054 1422+23C 146.1 ± 2.4 339.9 ± 3.4 4 18JAN18XC

2021.232 1422+231 212.4 ± 0.6 196.4 ± 0.7 16 21MAR24XA

2022.024 1422+231 207.3 ± 0.6 201.6 ± 0.8 26 22JAN07XC

расстояние (до 1"). Большие видимые собственные
движения, вероятно, вызваны наличием яркого дже-
та, двигающегося с околосветовой скоростью в тече-
ние достаточно большого интервала времени.

Некоторые приведенные выше радиоисточни-
ки могут быть радиозвездами нашей Галактики
(с нестабильностью по собственному движению)
как 1657−298 или гравитационными линзами, как
например, 1422+231 (Патнаик и др., 1992). Этот
объект наблюдался в пяти РСДБ экспериментах
между 2005 и 2022 гг. (причем, под двумя именами,
1422+231 и 1422+23C), и в табл. 5 приведены оценки
поправок к его средним координатам, которые отли-
чаются исключительной нестабильностью от сессии
к сессии с разбросом до 1 секунды дуги. Хотя для
астрофизических исследований такие наблюдения,
видимо, представляют определенный интерес, но
с точки зрения астрометрии этот объект следует
относить к разряду нестабильных. Известные грави-
тационные линзы 1422+231 (Патнаик и др., 1992),
0132−097 (Гликман и др., 2023), 0411+054 (Браун и
др., 2003), 2114+022 (Аугусто и др., 2001) были обна-
ружены приведенными выше алгоритмами, однако
не были включены в табл. 1, 2, 4, поскольку уже
известно, что астрометрические положения таких
объектов могут быть нестабильными.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В настоящей статье представлены нестабильные ра-
диоисточники с изменением в координатах от 6 до
143 мс дуги или собственными движениями от 0.1 мс
дуги/ год до 35 мс дуги/год (по модулю по одной из
координат) (табл. 1, 2, 4). При построении следую-
щей реализации ICRS такие радиоисточники следу-
ет включать в список нестабильных и не использовать
в суточных сессиях для определения ПВЗ (например,
IVS-R1, R4).

К тому же, как было проиллюстрировано выше, су-
ществуют ситуации, при которых разности ICRF3 −
Gaia DR3 могут не иметь физического смысла (слу-
чай 1328+254), поэтому при составлении разностей
“радио–оптика” требуется исследовать и проверять
объекты на астрометрическую нестабильность.

С появлением новых наблюдений список неста-
бильных радиоисточников, вероятно, будет попол-
няться.

Астрометрически нестабильные радиоисточники
могут быть индикаторами различных астрофизиче-
ских процессов, и их систематическое исследование
позволит выяснить причины такой эволюции коорди-
нат.
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Сверхновая SN 2018ibb категории PISN (pair-instability supernovae), связанной с динамической неустойчи-
востью кислородного ядра сверхмассивной звезды из-за рождения пар, показывает на небулярной стадии
интенсивные эмиссионные линии [O III] неясного происхождения. Предлагается простая модель, которая
демонстрирует возможность излучения линий [O III] требуемой интенсивности в кислородном веществе обо-
лочки данной сверхновой, ионизуемой и нагреваемой радиоактивным распадом 56Co. Указана причина, по
которой среди сверхновых категории PISN светимость линий [O III] может меняться в широких пределах.

Ключевые слова: звезды – сверхновые; звезды – сверхмассивные звезды; звезды — нуклеосинтез.

DOI: 10.31857/S0320010824110033, EDN: LSZCWE

ВВЕДЕНИЕ

Сверхновая сверхвысокой светимости (SLSN)
SN 2018ibb (Шульце и др., 2024) — наиболее убе-
дительный пример сверхновых, обусловленных
неустойчивостью из-за рождения пар, так называ-
емых pair-instability supernovae (PISN) (Вусли и др.,
2002; Баркат и др., 1967). Кривая блеска на интервале
времени около 1000 дней указывает, что SN 2018ibb
порождена взрывом сверхмассивной звезды с боль-
шой энергией, ≳1052 эрг, и выбросом огромной
массы (25–44 M⊙) синтезированного 56Ni (Шульце и
др., 2024). Большие величины энергии и массы 56Ni
означают, что предсверхновая имела начальную массу
в интервале 140–260 M⊙ и взрыв был однократным,
без предварительных пульсаций из-за образования
пар (Вусли и др., 2002). В такой картине SN 2018ibb
нет места для массивной околозвездной оболочки,
образованной мощной пульсацией перед взрывом,
и, следовательно, нет оснований ожидать мощных
эффектов ударного взаимодействия сверхновой с
околозвездным веществом.

Противоположный случай — SLSN 2006gy с мас-
сивной (∼5 M⊙) околозведной оболочкой, которая
указывает на принадлежность SN 2006gy к категории
“pulsational pair-instability SNe” (PPISNe) (Вусли и др.,
2007).

В этом контексте обращает на себя внимание
присутствие в спектрах SN 2018ibb на стадии
300–740 дней после взрыва интенсивных эмиссион-
ных линий [O III] 5007, 4959 A и 4363 A со светимостью
∼1041 эрг с−1 около 400-го дня после взрыва (Шульце
и др., 2024). Из известных SLSNe эмиссия [O III] 5007,
4959 A наблюдалась, помимо SN 2018ibb, только в
LSQ14an и PS1-14bj (Луннан и др., 2016). Предпола-

*Электронный адрес: nchugai@inasan.ru

гается, что эмиссионные линии [O III] в SN 2018ibb
могут порождаться ударным взаимодействием обо-
лочки сверхновой с плотным околозвездным газом
(Шульце и др., 2024). Эта гипотеза, однако, вызывает
сомнение, поскольку она не вполне согласуется с
профилем дублета [O III] (Чугай, 2024). Альтерна-
тивный радиоактивный механизм излучения линий
[O III] также сталкивается с проблемой, поскольку
синтетический спектр SN 2018ibb, рассчитанный на
основе модели взрыва гелиевого ядра He130 (Хегер,
Вусли, 2002), не показывает заметной эмиссии [O III]
5007 A (Шульце и др., 2024; Козырева и др., 2024).

Учитывая неопределенность относительно проис-
хождения линий [O III], было бы преждевременно от-
казываться от радиоактивного механизма, поскольку
может оказаться, что реальная оболочка SN 2018ibb
значительно отличается от теоретической модели,
основанной на одномерном взрыве гелиевого ядра
Не130. Во-первых, в случае SN 2018ibb имел место
взрыв голого кислородного ядра, лишенного гелиевой
оболочки (Чугай, 2024); во-вторых, в одномерной гид-
родинамической модели отсутствует макроскопиче-
ское перемешивание 56Ni и несгоревшего кислорода,
тогда как реальный взрыв может порождать трехмер-
ное распределение вещества с фрагментами радиоак-
тивного никеля, внедренными в несгоревшее веще-
ство внешних слоев; в-третьих, никелевый пузырь,
обусловленный распадом огромной массы 56Ni, до-
полнительно модифицирует распределение вещества
в разлетающейся оболочке (Козырева и др., 2017).

По этой причине важно исследовать возможности
радиоактивного механизма свечения SN 2018ibb в ли-
ниях [O III] на основе гибкой простой модели, которая
бы отражала основную физику депозиции радиоак-
тивной энергии, включая ионизацию и возбуждение
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кислорода. Подобное исследование является целью
данного сообщения, которое включает описание мо-
дели оболочки сверхновой и метод расчета ионизации
кислорода (раздел 2), расчет интенсивностей линий
кислорода и определение основных параметров излу-
чающего кислородного вещества (раздел 3). В разде-
ле 4 обсуждаются результаты и предлагается объяс-
нение значительной вариации интенсивности линий
[O III] среди сверхновых категории PISN.

ИОНИЗАЦИЯ КИСЛОРОДА

Рассматривается простейшая модель, в которой
сверхновая представлена однородной (в среднем)
сферой с кинематикой свободного разлета v = r/t. По
сути, модель является однозонной, в которой средняя
плотность однородной модели определяется массой и
кинетической энергией сверхновой. За основу взята
модель SN 2018ibb с массой разлетающейся оболочки
M = 60 M⊙, кинетической энергией E = 1.2 × 1052 эрг
и массой 56Ni Mni = 30 M⊙ (модель mod60, Чугай,
2024). Подчеркнем, что и эта модель приближенная,
поскольку использует упрощенное описание кривой
блеска, предложенное Арнеттом (1980). Основные па-
раметры модели качественно соответствуют картине,
в которой взрывное горение 30 M⊙ кислорода при ка-
лорийности q(16O) = 5×1017 эрг г−1 (Вусли и др., 2002)
выделяет энергию 3 × 1052 эрг. За вычетом кинетиче-
ской энергии остальная энергия, 1.8 × 1052 эрг, расхо-
дуется на преодоление энергии связи, которая в мо-
мент максимального сжатия до взрыва значительно
превышает энергию связи кислородного ядра массой
60 M⊙ перед потерей устойчивости.

При указанных массе и кинетической энергии
сверхновой скорость на внешней границе однород-
ной сферы составляет v0 = (10E/3M)1/2 = 5770 км с−1,
средняя плотность ρ = 3.6 × 10−15(t/400д)−3 г см−3 со
средней концентрацией кислорода в кислородном ве-
ществе n = 1.3 × 108(t/400д)−3 см−3. Рассматриваются
три варианта массы кислорода MO = 15 M⊙, 10 M⊙ и
5 M⊙. Предполагается, что кислород перемешан с 56Ni
и, возможно, с другими компонентами, исключитель-
но макроскопически, так что любой объем кислород-
ного вещества состоит только из кислорода. Это озна-
чает, что относительное расстояние δ = ∆v/v0 меж-
ду фрагментами 56Ni и кислородом должно позволять
гамма-квантам распада 56Co на рассматриваемой ста-
дии t ≈ 400 дней проникать в кислород без заметно-
го ослабления. Иными словами, должно выполняться
ограничение на величину оптической толщины ∆τγ =
= δkγρv0t ≈ 2.2δ < 1 при коэффициенте поглощения
гамма-квантов kγ = 0.03 см2 г−1 (Сазерлэнд и Уилер
1984). Требование δ < 0.5 легко выполняется даже при
умеренном макроскопическом перемешивании.

Приближение однородной плотности — идеализа-
ция. Распределение вещества может быть существен-
но трехмерным из-за эффектов взрыва, а таже форми-

рования никелевого пузыря, так что плотность кис-
лородного вещества (ρO) может отличаться от сред-
ней плотности (ρ) однородной модели, ρO = χρ, где
χ — контраст плотности. С учетом массы кислорода
MO < M, доля объема, занимаемая кислородом, равна
f = VO/V = (MO/M)χ−1. Заметим, что при χ = 1 фактор
заполнения кислорода f = MO/M < 1: это поясняет
cмысл использования параметра χ вместо фактора за-
полнения f .

На момент t = tmax + 276 = 381 день после взры-
ва (+276 дней означает 276 дней после момента мак-
симума (tmax) болометрической светимости (Шульце и
др., 2024), а t = 381 дней означает время после взры-
ва) болометрическая светимость сверхновой состав-
ляет L = 1.2×1043 эрг с−1 (Шульце и др., 2024), которая
воспроизводится в модели mod60 (Чугай, 2024). Мощ-
ность, вкладываемая в кислородное вещество гамма-
квантами распада 56Co, равна Ld(O) = (MO/M)L. Сле-
довательно, депозиция в единице объема кислород-
ного вещества составляет ϵd = Ld(O)/VO = (L/V)χ =
= 3.6 × 10−7χ эрг см−3 с−1.

Темп ионизации k-иона (Gk) с потенциалом иони-
зации Ik в процессе ионизационных потерь комп-
тоновских электронов равен ykϵd/wk, где yk — доля
k-ионов, а wk — средняя величина работы, затрачива-
емой на образование одной ионной пары при иониза-
ции k-иона. Согласно экспериментам, для нейтраль-
ного кислорода w1 = 2.3I1, где I1 — потенциал иони-
зации нейтрального кислорода (Ален, 1980); соотно-
шение wk = 2.3Ik используется ниже для ионов пер-
вых трех стадий ионизации, поскольку при иониа-
ции электронами с энергией ℰ ≫ Ik преобладает от-
рыв внешнего электрона. Скорость радиативной ре-
комбинации равна Rk = αkneyk+1n, где ne — электрон-
ная концентрация, вычисляемая последовательно в
процессе решения уравнений ионизационного балан-
са, n — концентрация кислорода, αk — коэффициент
рекомбинации k-иoна кислорода, величина которого
вычисляется согласно Тартер (1971).

В рассматриваемых условиях ионизация кислорода
происходит в стационарном режиме. Действительно,
при минимальной степени ионизации кислорода на
400-й день xe = ne/n = 0.1 (на самом деле xe ≳ 0.5)
электронная концентрация ne ∼ 107 см−3 и, следова-
тельно, наибольшее время рекомбинации, 1/(α1ne) ∼
∼ 4 × 105 с, намного меньше времени жизни 56Co
(∼107 с) и времени расширения оболочки. В стаци-
онарном случае уравнения ионизационного баланса
имеют вид Gk = Rk. Система уравнений ионизацион-
ного баланса включает четыре стадии ионизации кис-
лорода. Ради иллюстрации приведем пример иониза-
ции кислорода на 400-й день для модели с массой кис-
лорода 15 M⊙ при характерных значениях параметров
Te = 9000 K и χ = 3. В этом случае доли ионов равны
(y1, y2, y3, y4) = (0.439, 0.52, 0.0397, 0.0013), а степень
ионизации составляет xe = 0.602.

Заметим, что мы не учитываем дополнитель-
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ную ионизацию O I излучением резонансных линий
мультиплета uv1 O II (834 A) при возбуждении иона O II

быстрыми электронами. Вследствие этого представ-
ленная модель, возможно, недооценивает степень
ионизации кислорода.

ИНТЕНСИВНОСТЬ ЛИНИЙ КИСЛОРОДА

Полученные путем решения ионизационного ба-
ланса доли ионов и концентрация электронов для
данных значений Te и контраста плотности χ исполь-
зуются при расчете светимости кислорода в линиях
[O I], [O II] и [O III]. Населенности уровней вычисля-
ются в трехуровенном приближении (уровни соот-
ветствует термам). Вероятности спонтанных перехо-
дов взяты из базы данных NIST, силы столкновений в
основном из данных, представленных в монографии
(Остерброк, Ферланд, 2006), для нейтрального кисло-
рода силы столкновений взяты из статьи (Затсарин-
ни, Таял, 2003). Решение уравнений стационарности
с учетом столкновительных и радиативных перехо-
дов дает объемную мощность излучения линии (ϵ) для
данных параметров Te и χ. Светимость в линии нахо-
дится умножением ϵ на объем, занимаемый кислоро-
дом L = ϵV(MO/M)χ−1.

Результаты для модели с массой кислорода 15 M⊙
представлены на рис. 1 в виде диаграмм “отноше-
ние потоков в линиях–светимость дублета [O III] 5007,
4959 A”. Наблюдаемая светимость в линиях дублета
[O III] на стадии +276 дней (381 день после взрыва)
равна lg L = 41.01 эрг с−1, а отношение потоков линий
[O III] F(4359)/F(5007, 4959) = 0.3 ± 0.3. Обе величины
воспроизводятся при Te ≈ 9000 K и контрасте плот-
ности χ ≈ 3 (рис. 1a). Следует подчеркнуть, что от-

ношение F(4359)/F(5007, 4959) является чувствитель-
ным индикатором электронной температуры.

Светимость дублета [O III] и отношение потоков
[O III]/[O I] (рис. 1b) формально воспроизводятся в мо-
дели MO = 15 M⊙ при Te ≈ 8800 K и χ ≈ 3. На са-
мом деле профиль эмиссии [O I] заметно шире про-
филя эмиссии [O III] (см. Шульце и др., 2024), и это
указывает на различие в распределении источников
свечения этих линий вдоль радиуса (скорости), что не
описывается нашей однозонной моделью.

Отношение потоков авроральной линии и небуляр-
ного дублета [O I] 5577A/6300,6364A (рис. 1c) является
индикатором температуры и плотности в зоне свече-
ния нейтрального кислорода. К сожаленю, на стадии
+276 дней линия 5577 A не видна из-за того, что она
попадает на длинноволновый край широкой эмис-
сионной бленды линий Fe II; авроральная линия ста-
новится заметна лишь на поздней фазе t ≥ tmax +

+ 377 дней (Шульце и др., 2024). Верхний предел от-
ношения 5577 A/6300, 6364 A указывает на температу-
ру в зоне свечения нейтрального кислорода ≲7000 K
(рис. 1c). Мы не приводим сравнение светимости в
линии [O II] 7325 A с наблюдаемой светимостью эмис-
сии 7300A, поскольку линия [O II] блендируется с ин-
тенсивным дублетом [Ca II] 7300 A. Вместе с тем, за-
метим, что рассчитанная светимость эмиссии [O II]
не противоречит существенному вкладу этой линии в
эмиссионную бленду 7300 A.

В модели с массой кислорода 10 M⊙ cветимость в
линиях дублета [O III] и отношение [O III] 4359 A/5007,
4959 A воспроизводятся при значениях параметров
Te ≈ 9000 K и χ ≈ 2, сравнимых с параметрами моде-
ли 15 M⊙. По этой причине мы не приводим рисунки
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Рис. 1. Диагностическая диаграмма “отношение потоков–светимость линий [O III]” для модели с массой кислорода 15 M⊙.
(a) – Диаграмма для отношения потоков линий [O III] 4359 A/5007, 4959 A, (b) – для отношения потоков линий [O III] 5007,
4959 A/[O I] 6300, 6364 A, (с) – для отношения [O I] 5577 A/[O I] 6300, 6364 A. Круги показывают наблюдательные значения
величин, треугольник обозначает верхний предел отношения потоков 5577 A/[O I] 6300, 6364 A. Цветными линиями показа-
на зависимость от параметра χ при фиксированной температуре (7000 K – красная, 10 000 K — зеленая). Черной сплошной
линией показана засисимость от температуры при фиксированном контрасте χ = 5, штриховая – при контрасте χ = 0.5.
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Рис. 2. То же, что и на рис. 1, но при массе кислорода 5 M⊙.

Таблица 1. Параметры модели и светимость линий кислорода

MO, Te, χ xe Ld(O), Lem(O), ηh ηh,num

M⊙ K 1042 эрг/с 1042 эрг/с

15 9000 3.3 0.59 3 2.3 0.77 0.75

10 9000 2 0.69 2 1.29 0.63 0.77

5 9200 1 0.86 1 5.2 0.51 0.79

для этого случая. В модели с массой кислорода 5 M⊙
результаты для отношения [O III] 4359 A/5007, 4959 A
(рис. 2a) несколько отличаются. Светимость в линиях
дублета [O III] и отношение [O III] 4359 A/5007, 4959 A
воспроизводятся при Te ≈ 9200 K и χ ≈ 1. Большое мо-
дельное отношение потоков в линиях [O III]/[O I] при
этих условиях (рис. 2b) является результатом малой
светимости [O I] 6300 A из-за высокой ионизации кис-
лорода при относительно низкой плотности.

Исходные параметры, полученная суммарная све-
тимость линий кислорода и другие величины при-
ведены в табл. 1. В табл. 1 представлены последова-
тельно масса кислорода, температура, контраст плот-
ности, степень ионизации кислорода, мощность де-
позиции в кислород, суммарная светимость в лини-
ях кислорода, доля депозиции, расходуемая на нагрев
и определяемая из условия теплового баланса ηh =

= Lem(O)/Ld(O), а также величина ηh,num, получен-
ная для найденной степени ионизации xe с исполь-
зованием зависимости ηh,num(xe), ранее рассчитан-
ной для кислорода посредством решения уравнения
Спенсера–Фано (Козма, Франссон, 1992). В модели
с массой кислорода 15 M⊙ величина ηh,num совпадает с
оценкой ηh из уравнения теплового баланса (табл. 1),
а для 10 M⊙ совпадает в пределах 20%. При массе кис-
лорода 5 M⊙ различие достигает фактора 1.5. Это мо-
жет рассматриваться как указание на большую массу
кислорода (10–15 M⊙) в оболочке SN 2018ibb. Впро-
чем, поскольку используемая модель содержит суще-
ственные упрощения, данный вывод не является бес-

спорным. Главное то, что совпадение долей депози-
ции, идущей на нагрев (ηh и ηh,num), полученных раз-
ными методами при разумных величинах модельных
параметров, можно рассматривать как подтверждение
радиоактивной природы свечения SN 2018ibb в лини-
ях [O III].

ОБСУЖДЕНИЕ

Цель работы заключалась в ответе на вопрос, можно
ли в рамках радиоактивной модели свечения оболоч-
ки SLSN 2018ibb объяснить присутствие интенсивных
эмиссионных линий кислорода [O III]. Выше было по-
казано,что однозонная модель сверхновой с кинети-
ческой энергией 1.2×1052 эрг, массой оболочки сверх-
новой 60 M⊙, содержащей 30 M⊙ 56Ni, позволяет опи-
сать светимость линий [O III] при разумных величинах
параметров и принятых предположениях.

Достоинство однозонной модели — минимальный
набор свободных параметров. Вместе с тем однозон-
ная модель не может объяснить другие важные на-
блюдательные данные. Во-первых, профиль дублета
[O I] заметно шире линий [O III] (Шульце и др., 2024),
что указывает на формирование этих линий в раз-
личных зонах. В частности, это предполагает, что ли-
нии дублета [O I] излучаются преимущественно внеш-
ними, высоскоростными, слоями сверхновой, тогда
как линии [O III] формируются, в основном, во внут-
ренней зоне. Для описания этой картины нужна, как
минимум, двухзонная модель. Во-вторых, однозон-
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ная модель с температурой ≈9000 K предсказывает
довольно интенсивную линию [O I] 5577 A на стадии
+276 дней, которая отсутствует в спектре и появля-
ется лишь после +360 дня (Шульце и др., 2024). От-
носительно низкое наблюдаемое отношение потоков
в линиях 5577 A/6300, 6364 A подчеркивает, что зоны
формирования линий [O I] и [O III] не совпадают, и что
в зоне свечения линий [O I] температура заметно ни-
же, Te ≲ 7000 K. Оба наблюдаемых факта приводят к
необходимости двухкомпоненной модели, в которой
внутренний “горячий” кислород с температурой око-
ло 9000 K отвечает за излучение линий [O III], а внеш-
ний “холодный” кислород вносит основной вклад в
излучение линий [O I]. Заметим, что несоответствие
между излучением [O III] и [O I] отмечено при моде-
лировании спектра кислорода в сверхновой LSQ14an
(SLSN), для которой модель маломассивной оболоч-
ки (Якстранд и др., 2017) вопроизводит интенсив-
ность дублета [O III], но предсказывает слишком сла-
бые линии дублета [O I].

Возникает вопрос, почему более совершенная мо-
дель радиоактивного свечения кислорода в сверхно-
вых категории PISN (Якстранд и др., 2017) в случае
SN 2018ibb не воспроизводит светимость в линиях
[O III], хотя при этом используется обоснованная гид-
родинамическоая модель PISN? Возможный ответ со-
стоит в том, что в одномерной гидродиамической мо-
дели отсутствует макроскопическое перемешивание
56Ni и несгоревшего кислорода. Между тем, такое пе-
ремешивание, которое предполагается в нашей про-
стой модели, является принципиально важным фак-
тором значительного увеличения депозиции энергии
гамма-квантов распада 56Co в кислородное вещество.

Представляют интерес условия, которые способ-
ствуют появлению сильных линий [O III] в сверхновых
категории PISN. Рассмотрим ионизационный баланс
между ионами O II и O III с относительными долями y2
и y3 при электронной концентрации ne ≈ y2n,

ϵdy2

w2
= α2y2y3n2 , (1)

где w2 = 2.3I2 – работа, затраченная на образование
одного иона O III при ионизации быстрым электроном
иона O II с потенциалом ионизации I2. Учитывая, что
ϵd ∝ Mni/V, объем V ∝ E3/2/M3/2, а масса синтезиро-
ванного 56Ni для модельных PISN с гелиевыми ядра-
ми 100–130 M⊙ зависит от энергии взрыва приблизи-
тельно как Mni ∝ E3 (Кэйзен и др., 2011), получаем из
соотношения (1)

y3 ∝ M3/2
ni M−7/2 . (2)

Данное соотношение показывает, что высокая доля
иона O III и, следовательно, большее отношение по-
токов в линиях 5007, 4959 A/6300, 6364 A ожидает-
ся у сверхновых PISN с большей массой 56Ni и мень-
шей массой оболочки. Взрыв голого кислородного

ядра с большой массой выброшенного 56Ni в слу-
чае SN 2018ibb создает наиболее благоприятные усло-
вия для появления интенсивных эмиссионных линий
[O III] при условии макроскопического перемешива-
ния 56Ni и кислорода.

Соотношениe (2) позволяет понять, почему среди
сверхновых категории PISN относительная интенсив-
ность линий [O III]/[O I] меняется в широких преде-
лах. Представим, что в некоторой сверхновой катего-
рии PISN масса оболочки сверхновой за счет гелия в
2 раза выше, чем в случае SN 2018ibb, а масса 56Ni в
2 раза меньше. Тогда доля иона [O III] будет в 30 раз
меньше, и практически во столько же раз отношение
потоков 5007,4959A/6300,6364A будет меньше, чем в
SN 2018ibb.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ ионизации и возбуждения кислорода в рам-
ках простой модели оболочки сверхновой SN 2018ibb
с реалистичными значениями массы оболочки, ки-
нетической энергии и массы синтезированного 56Ni
приводит к выводу, что наблюдаемые эмиссионные
линии [O III] могут возникать в результате депози-
ции энергии радиоактивного распада 56Co в кисло-
родное вещество при условии макроскопического пе-
ремешивания 56Ni и кислорода. Показано, что значи-
тельный разброс отношения потоков в линиях 5007,
4959A/6300A среди сверхновых категории PISN мо-
жет быть обусловлен различием полной массы обо-
лочки и массы 56Ni. Увеличение доли иона O III при
большей массе 56Ni и меньшей массе оболочки объяс-
няет, почему в SN 2018ibb наблюдаются интенсивные
линии [O III].
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Источник OGLE-BLG-DN-0064 (далее OGLE64) был классифицирован как потенциальный кандидат в кар-
ликовые новые на основе регулярной вспышечной активности, обнаруженной оптическим обзором OGLE.
В настоящей работе мы исследуем рентгеновское и оптическое излучение источника OGLE64 на основе ар-
хивных данных рентгеновских обсерваторий Chandra, Swift и полученных нами оптических наблюдений на
6-м телескопе БТА Специальной астрофизической обсерватории РАН. Источник OGLE64 демонстрирует
рентгеновскую светимость LX ≈ 1.6 × 1032 эрг/с и высокое отношение рентгеновского потока к оптическому
FX/Fopt ≈ 1.5, характерные для аккрецирующих белых карликов. Рентгеновский спектр OGLE64 аппрокси-
мируется моделями степенного закона с фотонным индексом Γ ≈ 1.9 и оптически тонкой плазмы с темпера-
турой kT ≈ 6.4 кэВ. Оптический спектр демонстрирует эмиссионные линии водорода и нейтрального гелия,
в некоторых из которых наблюдается двухпиковая структура. Анализ вспышечной активности OGLE64 по
данным оптических обзоров OGLE, ZTF, ATLAS и ASAS-SN выявил наличие сверхвспышек с характерным
сверхциклом Psuper ≈ 400 сут. Мы не обнаружили значимой переменности ни в рентгеновской, ни в оптиче-
ских кривых блеска OGLE64, которая могла бы быть связана с изменением условий видимости излучающих
областей в разных фазах орбитального периода. Оценки орбитального периода системы косвенными метода-
ми демонстрируют, что период, вероятно, находится в диапазоне Porb ∼ 1.5 − 3.5 ч. Свойства рентгеновского
и оптического излучения источника OGLE64 позволяют заключить, что система является карликовой новой
типа SU UMa.

Ключевые слова: катаклизмические переменные, карликовые новые, сверхвспышки, аккреция, рентгенов-
ская астрономия.
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ВВЕДЕНИЕ

Катаклизмические переменные (КП) представляют
собой тесные двойные системы, состоящие из аккре-
цирующего белого карлика (БК) и звезды-донора, за-
полнившей свою полость Роша (Уорнер, 1995). КП яв-
ляются источниками рентгеновского излучения с ха-
рактерными светимостями LX ∼ 1030 − 1033 эрг/с (Му-
кай, 2017), что делает возможным поиск и исследова-
ние таких систем с помощью космических рентгенов-
ских обсерваторий (см., например, Кордова, Мейсон,
1984; Хаберл, Мотч, 1995; Лутовинов и др., 2020).

Карликовыми новыми называют немагнитные КП,
проявляющие регулярную вспышечную активность.
По форме вспышек карликовые новые разделяют на
несколько подклассов. У звезд типа U Gem наблю-
даются так называемые обычные вспышки, которые
имеют продолжительность несколько суток и ампли-
туду 2m − 5m (Горбатский, 1975). В системах типа Z
Cam проявляются состояния затишья (англ. standstill),

*Электронный адрес: absibgatullin@kpfu.ru

в которых отсутствует вспышечная активность (Си-
монсен и др., 2014). В звездах типа SU UMa кро-
ме обыкновенных вспышек наблюдаются так назы-
ваемые сверхвспышки, которые имеют на 1m − 2m

большую амплитуду и продолжительность около двух
недель (Фогт, 1980). Особенностью сверхвспышек яв-
ляется наличие характерных положительных сверх-
горбов – модуляций блеска с периодом, на несколь-
ко процентов превышающим орбитальный (Хесман
и др., 1992). Разнообразие вспышечной активности
карликовых новых интерпретируется в рамках тео-
рии приливно-тепловой нестабильности аккрецион-
ного диска (Ласота, 2001).

Карликовые новые типа SU UMa имеют дополни-
тельную внутреннюю классификацию, основанную
на сверхцикле – времени между двумя последователь-
ными сверхвспышками (Осаки, 1996; Хелиер, 2001).
Классические системы типа SU UMa характеризуют-
ся сверхциклами длительностью порядка сотен суток,
в то время как звезды типа ER UMa имеют сверхцик-
лы продолжительностью 20–50 сут (Като и др., 2013),
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Рис. 1. Слева: рентгеновское изображение OGLE64 в диапазоне 0.5–7 кэВ, полученное по архивным данным обсервато-
рии Chandra (obsid = 12945). Справа: цветное изображение OGLE64, полученное наложением изображений Pan-STARRS в
фильтрах gri. Внутренний круг обозначает область 95% ошибки определения положения рентгеновского источника. Внеш-
ний круг показывает область функции рассеяния точки, в которой ожидается 90% сигнала от источника.

а звезды типа WZ Sge — очень длительные сверхцик-
лы, достигающие десятков лет (Павленко, 2007). Так-
же в карликовых новых типа WZ Sge практически от-
сутствуют обычные вспышки (Като, 2015).

В настоящей работе представлено исследование
кандидата в карликовые новые OGLE-BLG-DN-0064
(далее – OGLE64) на основе архивных данных косми-
ческих рентгеновских обсерваторий Chandra и Swift.
Оптический спектр источника OGLE64 был полу-
чен на 6-м телескопе БТА Специальной астрофизи-
ческой обсерватории РАН. Анализ вспышечной ак-
тивности проводился на основе оптических кривых
блеска, полученных обзорами Zwicky Transient Facility
(ZTF, Беллм и др., 2019), Optical Gravitational Lensing
Experiment (OGLE, Удальский и др., 2003), All-Sky
Automated Survey for Supernovae (ASAS-SN, Коханек и
др., 2017) и Asteroid Terrestrial-impact Last Alert System
(ATLAS, Тонри и др., 2018). В статье обсуждается при-
рода источника OGLE64.

ИСТОЧНИК OGLE64

Источник OGLE64 был впервые отмечен как кан-
дидат в карликовые новые в 2015 г. благодаря вспы-
шечной активности, зарегистрированной оптическим
обзором OGLE (Мроз и др., 2015). Мы обнаружили
источник OGLE64 в рентгеновском каталоге источ-
ников Chandra Source Catalog 2.0 (CSC2) (Эванс и др.,
2010) (название в каталоге CSC2 – 2CXO J173917.7–
214735). Мы независимо отметили его как потенци-
альный кандидат в КП на основе высокого отношения
рентгеновского потока к оптическому, FX/Fopt ≈ 1.5,
согласно предложенной методике Галиуллин и др.
(2024) по поиску КП в рентгеновском каталоге источ-
ников CSC2 и оптическом каталоге Gaia DR3 (Айер и

др., 2023).
Объект OGLE64 совпадает только с одним ис-

точником Gaia DR3 (source_id: 4117235609421426560,
RA(J2016): 17h39m17.75s, DEC(J2016): −21∘47′35.56′′)
в радиусе поиска 0.7′′, который соответствует 95%
ошибке определения положения рентгеновского ис-
точника из каталога CSC2. Источник OGLE64 распо-
ложен вблизи плоскости галактики, поэтому погло-
щение и покраснение оказывают значительное влия-
ние на поток от системы. Мы использовали трехмер-
ную карту Bayestar19 (Грин и др., 2019) для получения
избытка цвета E(B−V) = 0.21±0.01m, который был ис-
пользован в дальнейшем анализе. Параллакс OGLE64
по данным Gaia DR3 равен p = (1.15 ± 0.17) × 10−3 ′′,
что соответствует расстоянию d = 872 ± 126 пк. Рис. 1
(правая и левая панели) демонстрирует рентгеновское
и оптическое изображения источника OGLE64, по-
строенные по данным обсерватории Chandra и обзора
Pan-STARRS (Чемберс и др., 2016).

АНАЛИЗ ОПТИЧЕСКОГО СПЕКТРА БТА

На 6-м телескопе БТА Специальной астрофизиче-
ской обсерватории РАН в ночь на 30 июня 2024 г. бы-
ло получено три спектра OGLE64 с временами накоп-
ления по 10 мин. Во время наблюдения телескоп был
оснащен фокальным редуктором SCORPIO-1 (Афа-
насьев, Моисеев, 2005), работающим в режиме длин-
нощелевой спектроскопии. Использовалась объем-
ная фазовая голографическая решетка VPHG1200B,
обеспечивающая покрытие спектрального диапазо-
на 3600–5400 A c разрешением ∆λ ≈ 5.5 A (шири-
на щели — 1.2′′). Обработка полученного материа-
ла проводилась с помощью средств пакета IRAF (То-
ди, 1986), согласно стандартной методике работы с
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Рис. 2. Комбинированный оптический спектр БТА источника OGLE64 с идентифицированными эмиссионными линиями
водорода (красные штрихи), нейтрального гелия (синие штрихи) и ионизированного железа (фиолетовые штрихи). Для
лучшей визуализации оптический спектр был сглажен путем свертки с гауссианой (σ = 1.7 A). В некоторых эмиссионных
линиях наблюдается двухпиковая структура, что говорит о наличии в системе аккреционного диска.

длиннощелевыми спектрами. Рис. 2 демонстрирует
сглаженный комбинированный оптический спектр
OGLE64 с идентифицированными эмиссионными
линиями водорода, нейтрального гелия и ионизи-
рованного железа, которые указывают на то, что
OGLE64 является КП (Вильямс, 1980). В эмиссион-
ных линиях водорода Hγ и Hδ наблюдается двух-
пиковая эмиссия, характерная для оптических спек-
тров некоторых КП. Двухпиковая эмиссия являет-
ся следствием доплеровского смещения, вызванного
движением вещества в аккреционном диске. Табли-
ца 1 демонстрирует эквивалентные ширины эмисси-
онных линий в комбинированном спектре, вычислен-
ные с помощью аппроксимации профилей линий дву-
мя гауссианами. Мы вычислили верхний предел 3σ от-
ношения эквивалентных ширин He II(4686A)/Hβ ≲
0.008. Такое низкое значение данного отношения мо-
жет говорить о том, что OGLE64 является немагнит-
ной КП (Зильбер, 1992).

АНАЛИЗ РЕНТГЕНОВСКИХ ДАННЫХ
CHANDRA И SWIFT

Источник OGLE64 попал в поле зрения космиче-
ской обсерваторией Chandra 27 апреля 2011 г. (obsid =
= 12945). Первичная калибровка рентгеновских дан-
ных, извлечение кривой блеска и спектра из файла
событий наблюдения Chandra Advanced CCD Imaging
Spectrometer S-array (Chandra/ACIS-S, Гармир и др.,
2003) проводились с помощью программного паке-
та Chandra Interactive Analysis of Observations (CIAO)
(Фрусционе и др., 2006). Рентгеновская кривая блеска
OGLE64 была извлечена из файла событий с времен-
ным разрешением 50 с (рис. 3, левая панель). Инстру-

Таблица 1. Эквивалентные ширины ярко выраженных эмис-
сионных линий в оптическом спектре БТА источника
OGLE64

Линия −EW (A)

Hβ 26.4 ± 1.4
Hγ 20.2 ± 1.1
Hδ 16.4 ± 1.0

He I (4471 A) 12.1 ± 2.4
He II (4686 A) ≲0.2
Fe II (5169 A) 2.0 ± 0.2

Примечание. Ошибки определения эквивалентных ширин
приведены в доверительном интервале 1σ. Для линии иони-
зированного гелия He II мы определили верхний предел эк-
вивалентной ширины со значимостью 3σ.

мент X-Ray Telescope на борту космической обсерва-
тории Swift (Swift/XRT, Барроуз и др., 2005) наблюдал
область вблизи источника OGLE64 30 октября 2014 и
2015 гг. (obsid = 00045781002 и 00045781003). Для даль-
нейшего анализа мы использовали только архивные
данные Swift/XRT 2014 г. (obsid = 00045781002), где
источник OGLE64 был задетектирован. Мы извлек-
ли рентгеновский спектр OGLE64, используя онлайн-
сервис по работе с данными Swift/XRT1 (Эванс и др.,
2009, 2020). Рентгеновские спектры Chandra/ACIS-S
и Swift/XRT были сгруппированы таким образом, что-
бы на каждый канал приходилось не менее трех от-
счетов. Анализ рентгеновских спектров проводился с
помощью программного пакета XSPEC (Арно, 1996) в
диапазоне 0.5–7 кэВ.

1https://www.swift.ac.uk/user_objects/
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Рис. 3. Слева: рентгеновская кривая блеска OGLE64 в диапазоне 0.5–7 кэВ с временным разрешением 50 с (верхняя па-
нель) и спектр мощности (нижняя панель), построенные по данным телескопа Chandra. На кривой блеска красная линия
обозначает среднюю скорость счета, а на спектре мощности – мощность, соответствующую уровню значимости 3σ. Спра-
ва: участок оптической кривой блеска источника OGLE64 из данных обзора OGLE, охватывающий момент наблюдения
Chandra. Наблюдение Chandra попало в спокойное состояние, примерно за 20 дней до вспышки.

Мы использовали быстрое преобразование Фурье
с помощью подмодуля XRONOS в FTOOLS (Научно-
исследовательский архивный центр астрофизики вы-
соких энергий NASA (Heasarc), 2014) для поиска по-
тенциальных периодических сигналов в рентгенов-
ской кривой блеска Chandra. Для оценки значимости
пиков в полученной периодограмме было сгенериро-
вано 2000 случайных кривых блеска со средней скоро-
стью счета OGLE64, в предположении, что рентгенов-
ский поток от источника OGLE64 является постоян-
ным во времени. Затем мы повторно применили быст-
рое преобразование Фурье к каждой из случайно сге-
нерированных кривых блеска, определили мощности
максимальных пиков и построили их распределение.
На основе этого распределения было рассчитано зна-
чение мощности пика, соответствующее уровню зна-
чимости 3σ. В результате проведенного анализа зна-
чимой периодичности в наблюдаемой рентгеновской
кривой блеска Chandra не было обнаружено (рис. 3,
левая панель). Отсутствие вращательной модуляции
потока в рентгеновской кривой блеска OGLE64 мо-
жет говорить о немагнитной природе системы.

Рентгеновские спектры Chandra/ACIS-S и
Swift/XRT аппроксимировались тремя разными
моделями: степенным законом (powerlaw в XSPEC),
моделью оптически тонкой плазмы (mekal в XSPEC,
Мёве и др., 1986; Лидаль и др., 1995) и моделью
изобарически охлаждающегося потока (mkcflow в
XSPEC, Мушоцки, Шимковяк, 1988). К моделям
была добавлена компонента, отвечающая за меж-
звездное поглощение по закону Тюбингена–Больдера
с химическим составом, полученным Вильямс и др.
(2000). При аппроксимации спектра использовалась
C-статистика (Кэш, 1979). Рис. 4 демонстрирует
рентгеновские спектры Chandra/ACIS-S и Swift/XRT
источника OGLE64 и разные модели, использован-
ные для аппроксимации этих спектров. В табл. 2

представлены результаты аппроксимации рент-
геновских спектров Chandra/ACIS-S и Swift/XRT
источника OGLE64 разными моделями. Для каждой
модели мы приводим отношение C-статистики к
числу степеней свободы (C-stat/dof), полученное в
результате аппроксимации. Мы использовали ко-
манду error в XSPEC, чтобы вычислить ошибки
определения параметров в доверительном интер-
вале 1σ. Мы вычислили откорректированные за
поглощение рентгеновские потоки и светимости в
диапазоне 0.5–7 кэВ, используя модель степенного
закона.

Результаты аппроксимации рентгеновских спек-
тров Chandra/ACIS-S и Swift/XRT разными моделями
согласуются между собой, и статистически зна-
чимых отклонений на уровне значимости 3σ не
обнаружено (см. табл. 2). Рентгеновский спектр
Chandra/ACIS-S обладает бо̀льшим отношением
сигнала к шуму по сравнению со спектром Swift/XRT.
Спектр Chandra/ACIS-S лучше аппроксимирует-
ся степенной моделью с колонковой плотностью
водорода NH = 3.28+0.65

−0.63 × 1021 см−2 и фотонным
индексом Γ = 1.85 ± 0.13 (C-stat/dof = 118.82/124).
Аппроксимация моделью оптически тонкой плазмы
характеризуется колонковой плотностью водорода
NH = 2.07+0.45

−0.43 × 1021 см−2 и температурой плаз-
мы kT = 6.44+1.82

−1.22 кэВ (C-stat/dof = 122.81/124).
Аппроксимация спектра Chandra моделью изо-
барически охлаждающегося потока дает сле-
дующие параметры: NH = 2.79+0.54

−0.70 × 1021 см−2,
kTmax = 18.93+13.93

−5.84 кэВ и Ṁacc = 5.69+2.05
−1.89 × 10−11M⊙/год

(C-stat/dof = 119.17/122)2. Полученные значения
рентгеновской светимости (LX ≈ 1.6 × 1032 эрг/с),
фотонного индекса, температуры оптически тонкой

2При использовании модели mkcflow, мы зафиксировали пара-
метр красного смещения z = 2.03 × 10−7, который был рассчитан с
использованием расстояния до источника d = 872 пк и постоянной
Хаббла H0 = 70 км/(Мпк·с).
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Таблица 2. Результаты аппроксимации рентгеновских спектров OGLE64, полученных инструментами Chandra/ACIS-S и
Swift/XRT в диапазоне 0.5–7 кэВ

Chandra/ACIS-S Swift/XRT

Дата 27/04/2011 30/10/2014

ObsID 12945 00045781002

Степенной закон

NH, ×1021 см−2 3.28+0.65
−0.63 5.41+4.09

−2.95

Γ 1.85 ± 0.13 1.66+0.54
−0.49

C-stat/dof 118.82/124 8.84/12

F0.5−7, ×10−12 эрг/с/см2 1.73 ± 0.10 2.74 ± 0.72
L0.5−7, ×1032 эрг/с 1.58 ± 0.47 2.49 ± 0.97

Модель оптически тонкой плазмы

NH, ×1021 см−2 2.07+0.45
−0.43 4.72+3.17

−2.33

kT , кэВ 6.44+1.82
−1.22 ≥3.66

C-stat/dof 122.81/124 8.75/12

Модель изобарического охлаждения

NH, ×1021 см−2 2.79+0.54
−0.70 4.66+3.15

−2.28

kTmax, кэВ 18.93+13.93
−5.84 ≥3.76

Ṁacc, ×10−11M⊙/год 5.69+2.05
−1.89 ≤264

C-stat/dof 119.17/122 7.61/10

Примечание. Рентгеновские потоки и светимости откорректированы на поглощение. Ошибки приведены в доверительном
интервале 1σ.

плазмы и темпа аккреции при аппроксимации
рентгеновских спектров OGLE64 характерны для
немагнитных КП в спокойном состоянии (см.,
например, Галиуллин, Гильфанов, 2021). Стоит отме-
тить, что межзвездное поглощение, определенное при
аппроксимации спектра Chandra/ACIS-S моделью
степенного закона (см. табл. 2), в ∼2.5 раза превы-
шает значение, рассчитанное по карте Bayestar19
(NH = 1.45+0.07

−0.04 × 1021 см−2), что может указывать
на наличие внутреннего поглощения в системе.
Тем не менее, модели оптически тонкой плазмы и
изобарического охлаждения дают колонковые плот-
ности, согласующиеся (в рамках ошибок) с картой
Bayestar19.

Рис. 3 (правая панель) демонстрирует участок оп-
тической кривой блеска источника OGLE64 из дан-
ных обзора OGLE с обозначенным моментом начала
наблюдения Chandra/ACIS-S, которое попало в мо-
мент спокойного состояния OGLE64. Время наблю-
дения телескопа Swift/XRT попало в промежуток, для
которого отсутствуют оптические данные, однако на
основе сравнения рентгеновских спектров обсервато-
рий Chandra/ACIS-S и Swift/XRT мы можем предпо-
ложить, что источник OGLE64 также находился в спо-
койном состоянии.

АНАЛИЗ ОПТИЧЕСКИХ КРИВЫХ БЛЕСКА

Источник OGLE64 наблюдался несколькими опти-
ческими обзорами, включая ZTF, OGLE, ASAS-SN и

ATLAS. На левой и правой панелях рис. 5 представле-
ны оптические кривые блеска OGLE64, построенные
по данным обзоров ATLAS, ASAS-SN и ZTF в филь-
трах g, r и o (560–820 нм), c (420–650 нм). В оптиче-
ских кривых блеска OGLE64 наблюдается вспышеч-
ная активность, проявляющаяся в увеличении ярко-
сти системы на ∼3m–5m в различных фильтрах. Также
в кривых блеска наблюдаются сверхвспышки, харак-
теризующиеся большими амплитудой и длительно-
стью. На левой панели рис. 5 показаны три недавние
оптические сверхвспышки. Интервалы между дву-
мя последовательными сверхвспышками составляют
Psuper,1 ≈ 425 сут и Psuper,2 ≈ 375 сут, что позволяет опре-
делить средний сверхцикл системы как Psuper ≈ 400 сут.
На основании полученной оценки сверхцикла можно
ожидать, что следующая сверхвспышка произойдет
в середине 2025 г. Наличие подобных сверхвспышек
указывает на принадлежность источника OGLE64 к
подклассу карликовых новых типа SU UMa (Хелиер,
2001).

На правой панели рис. 5 представлен участок опти-
ческой кривой блеска, на котором наблюдаются две
последовательные вспышки с различной морфоло-
гией и разницей во времени примерно 35 сут. Пер-
вая вспышка (сверхвспышка) характеризуется боль-
шей продолжительностью и наличием затяжной фа-
зы плато, наблюдаемой после достижения пика ярко-
сти. В отличие от нее, вторая (обычная) вспышка име-
ет треугольную форму, меньшую длительность и при-
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Рис. 4. Рентгеновский спектр OGLE64, полученный
по архивным данным рентгеновских обсерваторий
Chandra/ACIS-S (obsid = 12945, верхняя панель) и
Swift/XRT (obsid = 00045781002, нижняя панель). Разными
цветами представлены модели степенного закона (синяя
линия), оптически тонкой плазмы (красная линия) и
изобарически охлаждающегося потока (зеленая линия).
Панели под каждым спектром демонстрируют отношение
наблюдаемых отсчетов к модельным.

мерно на ∼1m меньшую яркость. Симметричная тре-
угольная форма обычных вспышек, характерная для
карликовых новых типа SU UMa, указывает на то, что
вспышка начинается во внутренних областях аккре-
ционного диска и распространяется к его внешним
границам (Каннизо и др., 2010). Мы проанализирова-
ли различные параметры, связанные с амплитудой и
временем вспышек. Для сверхвспышек мы определи-
ли время подъема Drise ≃ 3.0 сут, продолжительность
фазы плато Dplateau ≃ 5.8 сут и время спада Ddecline ≃

≃ 5.5 сут. Звездные величины в пике сверхвспышки
и спокойном состоянии составляют mmax,super ≃ 15m

и mmin ≃ 19.5m соответственно. Для обычных вспы-
шек мы определили полное время вспышки Dnormal ≃

≃ 4.1 сут и звездную величину в пике mmax,normal ≃ 16m.

Мы провели поиск периодичности в кривых блес-
ка с целью определения орбитального периода систе-
мы. Чтобы удалить точки, соответствующие вспыш-
кам, к кривым блеска был применен асимметричный
sigma-clipping 3. Для каждой оптической кривой блес-
ка была построена периодограмма Ломба–Скаргла
(Ломб, 1976; Скаргл, 1982). Значимость пиков в пери-
одограммах определялась методом бутстрэп (Вандер-
Плас, 2018). В результате проведенного анализа мы не
обнаружили значимой (на уровне 3σ) периодичности
ни в одной из использованных кривых блеска обзо-
ров ZTF, OGLE, ASAS-SN и ATLAS. Отсутствие зна-
чимых пиков в периодограммах может быть связано
с малым объемом данных. Кроме того, в имеющих-
ся данных для сверхвспышек мы не наблюдаем харак-
терных для карликовых новых типа SU UMa положи-
тельных сверхгорбов, что, вероятнее всего, связано со
скважностью данных.

ОБСУЖДЕНИЕ

Оценка массы БК

Для оценки массы белого карлика мы использова-
ли следующее соотношение между ударной темпера-
турой и массой БК (Френк и др., 2002):

kTmax = α ×
3

16
×

GMWDmHµ

RWD
. (1)

Здесь α = 0.646 – эмпирическая калибровочная кон-
станта (Ю и др., 2018; Мукай, Биклинг, 2022), kTmax –
ударная температура (мы использовали значение, по-
лученное при аппроксимации рентгеновского спек-
тра моделью изобарического охлаждения), mH – мас-
са атома водорода, µ – средний молекулярный вес
(µ = 0.615), G – гравитационная постоянная, MWD и
RWD – масса и радиус БК соответственно. Исполь-
зуя соотношение масса-радиус для БК (Нойнберг,
1972), мы получили следующую оценку для массы БК:
MWD ≈ 1.00+0.21

−0.16M⊙.

Оценки орбитального периода
и отношения масс в системе

Мы не обнаружили значимой переменности в оп-
тических кривых блеска источника OGLE64 по дан-
ным обзоров ATLAS, OGLE, ASAS-SN и ZTF, кото-
рая могла бы быть связана с изменением условий ви-
димости излучающих областей в разных фазах орби-
тального периода. Несмотря на это, мы использовали
несколько косвенных методов для оценки орбиталь-
ного периода системы и параметров донора. В табл. 3
приведены различные оценки орбитального периода
и отношения масс в системе.

Метод 1. Для карликовых новых наблюдается за-
висимость между пиковым значением абсолютной
звездной величины во время вспышки и орбитальным

3https://docs.astropy.org/en/stable/api/astropy.stats.
sigma_clip.html
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Рис. 5. Оптическая кривая блеска источника OGLE64 по данным ATLAS, ASAS-SN и ZTF в фильтрах g, r, o, c. Слева: оп-
тическая кривая блеска, показывающая три последовательные сверхвспышки. Зеленые полосы указывают моменты сверх-
вспышек с характерными сверхциклами Psuper,1 ≈ 425 сут и Psuper,2 ≈ 375 сут. Справа: часть оптической кривой блеска, демон-
стрирующая две последовательные вспышки с разной морфологией. Период спокойного состояния между вспышками был
исключен. Для лучшей визуализации различий в морфологии вспышки были сглажены сплайн-функцией (красная линия).
Зеленые полосы обозначают границы различных фаз вспышек. Черная пунктирная линия показывает время наблюдения
на телескопе БТА.

Таблица 3. Результаты оценок орбитального периода и отно-
шения масс в системе OGLE64 разными методами

Метод Porb, ч q
1. Пиковое значение MV ∼1.7–3.5 ∼0.03–0.29

2. Длительность обычной
∼0.6–3.3 –

вспышки

3. Положение объекта
∼2.6–3.7 –

на диаграмме ГР

4. Полуэмпирическая
≲4 ≲0.4

последовательность доноров

периодом MV,max(Porb) (Патерсон, 2011). Мы вычисли-
ли среднюю звездную величину в пике сверхвспышки
(mg)max = 15.11±0.05 и перевели звездную величину из
фильтра g в фильтр V (Джестер и др., 2005) на основе
показателя цвета (BP–RP) из данных Gaia4. Предпо-
лагая закон экстинкции Карделли (RV = 3.1, Кардел-
ли и др., 1989) и используя значение E(B−V) из карты
Bayestar19 (Грин и др., 2019), мы вычислили поправ-
ку на межзвездное поглощение AV = 0.66 ± 0.04. В ре-
зультате мы получили абсолютную звездную величи-
ну в пике (MV )max = 4.42±0.07. Используя формулу (4)
из Патерсон (2011), мы оценили орбитальный период
OGLE64 как Porb ∼ 1.7–3.5 ч.

Метод 2. Мы использовали соотношение между
длительностью обычной вспышки и орбитальным пе-
риодом Dnormal(Porb) (Смак, 2000), где для источни-
ка OGLE64 длительность обычной вспышки равна
Dnormal ≃ 4.1 сут. Для параметра Dnormal мы приня-
ли характерную ошибку определения длительности
вспышки около 0.4 сут, которая вызвана скважно-

4https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/
GDR3/Data_processing/chap_cu5pho/cu5pho_sec_photSystem/
cu5pho_ssec_photRelations.html

стью оптических данных. Используя уравнение (19) из
Отулаковска-Хипка и др. (2016), мы получили оценку
орбитального периода порядка Porb ∼ 0.6–3.3 ч. Из за-
висимости длительности вспышки от отношения масс
компонент системы Dnormal(q) мы оценили отноше-
ние масс для источника OGLE64 как q ∼ 0.03–0.29
(см. формулу (21) из Отулаковска-Хипка и др., 2016).

Метод 3. Мы использовали зависимость между по-
ложением источника на диаграмме Герцшпрунга–
Рассела (ГР) и орбитальным периодом (Абрил и др.,
2020; Абрахамс и др., 2022). Мы предполагали, что
звездные величины источника OGLE64 в фильтрах
mG = 18.10, mBP = 18.43 и mRP = 17.31 были получе-
ны Gaia в спокойном состоянии. Используя коэффи-
циенты перевода R(a) = A(a)/E(B − V) из Джанг, Юан
(2023), мы рассчитали экстинкцию в фильтрах Gaia:
AG = 0.50± 0.03m, ABP = 0.64± 0.04m, ARP = 0.37± 0.02m.
В результате мы вычислили абсолютную звездную ве-
личину MG = 7.90 ± 0.03 и показатель цвета BP − RP =
= 0.85 ± 0.10m, откорректированные за межзвезд-
ные поглощение и покраснение. Мы использовали
формулу (1) из Абрахамс и др. (2022) для оценки
орбитального периода OGLE64 и получили Porb ∼

∼ 2.6–3.7 ч. Рисунок 6 демонстрирует положение
источника OGLE64 на диаграмме ГР и характерную
область положения КП с орбитальными периодами
Porb ∼ 2.6–3.7 ч из Абрахамс и др. (2022).

Метод 4. Мы сопоставили наблюдаемые звездные
величины источника OGLE64 в ближнем инфракрас-
ном диапазоне со значениями, полученными из полу-
эмпирической последовательности доноров (Книгге,
2006; Книгге и др., 2011). В каталоге Vista Variables in
the Via Lactea DR4.2 (Миннити и др., 2010, 2023) до-
ступны два наблюдения OGLE64 в спокойном состо-
янии. Средние звездные величины в каталоге, откор-
ректированные за межзвездное поглощение, состав-
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Рис. 6. Диаграмма Герцшпрунга–Рассела, построенная на
основе звезд из каталога Gaia в пределах 100 пк со значимо
измеренным параллаксом (S/N > 100) (Коллаборация Гайа и
др., 2021). Положение источника OGLE64 обозначено крас-
ной звездой. Синим цветом показана характерная область
положения КП с орбитальными периодами Porb ∼ 2.6–3.7 ч
из Абрахамс и др. (2022). Зелеными линиями показаны об-
ласти положения КП с орбитальными периодами P1,2 =

= 2.45, 3.18 ч, соответствующими верхней и нижней грани-
цам провала периодов КП из работы Шрейбер и др. (2024).

1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0

M
as

s r
at

io
 q

0.40

0.35

0.30

0.25

0.20

0.15

0.10

0.05

Porb, h

Рис. 7. Диаграмма зависимости отношения масс от орби-
тального периода для известных карликовых новых типа SU
UMa по данным из работы Отулаковска-Хипка и др. (2016).
Синим цветом обозначена область расположения источни-
ка OGLE64. Красные линии построены на основе полу-
эмпирической последовательности доноров (Книгге и др.,
2011) с учетом нескольких значений масс БК. Зеленые звез-
дочки обозначают некоторые известные карликовые новые:
(1) ASASSN-18aan (Вакаматсу и др., 2021); (2) BO Cet (Като
и др., 2021); (3) SDSS J094002.56+274942.0 (Като, Ванмун-
стер, 2023).

ляют: mJ = 16.54 ± 0.04, mH = 16.24 ± 0.05, mKs =

= 16.02 ± 0.06. Мы перевели эти величины в фо-
тометрическую систему Калифорнийского Института
(CIT)5 и рассчитали абсолютные звездные величины

5https://irsa.ipac.caltech.edu/data/2MASS/docs/
releases/allsky/doc/sec6_4b.html

MJ = 6.82 ± 0.12,MH = 6.59 ± 0.10,MK = 6.33 ± 0.06.
Мы сравнили эти величины с полуэмпирической по-
следовательностью доноров и оценили верхние пре-
делы следующих параметров системы OGLE64: орби-
тальный период Porb ≲ 4 ч, масса донора M2 ≲ 0.3M⊙,
радиус донора R2 ≲ 0.4R⊙, эффективная температу-
ра донора T2 ≲ 3500 K. Мы использовали получен-
ную ранее оценку массы белого карлика и установили
верхний предел отношения масс как q ≲ 0.4. Важно
отметить, что мы предполагали, что все инфракрасное
излучение генерируется только звездой-донором, по-
этому полученные оценки параметров звезды-донора
являются предельными величинами.

Эволюционный статус источника OGLE64

Наличие сверхвспышек у OGLE64 подтверждает
природу источника как карликовой новой типа SU
UMa (см. Секцию по анализу оптических кривых
блеска). Наиболее вероятный диапазон для орбиталь-
ного периода составляет Porb ∼ 1.5–3.5 часа, а для от-
ношения масс в системе q ∼ 0.03–0.29.

На рис. 7 показана зависимость отношения масс
от орбитального периода для известных карликовых
новых типа SU UMa. Красные линии соответству-
ют полуэмпирической последовательности доноров
(Книгге и др., 2011), для которой мы вычислили от-
ношение масс, предполагая разную массу БК (MWD =

= (0.6, 0.8, 1.0 M⊙)) в КП. Как видно на рис. 7, об-
щая популяция карликовых новых типа SU UMa име-
ет орбитальный период ниже провала периодов и от-
ношение масс q ≲ 0.25. Однако известно около 10 си-
стем, находящихся в области провала периодов и пре-
вышающих предельное значение q. Причины их пре-
бывания в этом состоянии пока остаются неизвестны-
ми (Столц, Шембс, 1984; Павленко и др., 2014; Лити-
филд и др., 2018). К тому же, недавно были открыты
карликовые новые типа SU UMa с высоким соотно-
шением масс, расположенные выше провала перио-
дов, что еще больше выделяет их из общей популяции
(см. рис. 7): ASASSN-18aan (Porb ≈ 3.59 ч и q ≈ 0.28,
Вакаматсу и др., 2021), BO Cet (Porb ≈ 3.36 ч и q ≈ 0.32,
Като и др., 2021) и SDSS J094002.56+274942.0 (Porb ≈

≈ 3.92 ч и q ≈ 0.39, Като, Ванмунстер, 2023). Наши
оценки орбитального периода OGLE64 и отношения
масс в системе допускают, что OGLE64 может нахо-
дится в области провала периодов КП или ближе к
его верхней границе, при этом обладая более высоким
отношением масс, чем общая популяция карликовых
новых типа SU UMa (см. рис. 6 и 7).

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Источник OGLE64 отмечен как потенциальный
кандидат в карликовые новые на основе вспышеч-
ной активности, зарегистрированной оптическим
обзором OGLE. Мы обнаружили источник OGLE64
в рентгеновском каталоге источников CSC2 и неза-
висимо отметили его как потенциальный кандидат в
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аккрецирующие БК на основе высокого отношения
рентгеновского и оптического потоков FX/Fopt ≈ 1.5.
В работе были получены следующие результаты:

– Источник OGLE64 демонстрирует рентгенов-
скую светимость LX ≈ 1.6 × 1032 эрг/с в энер-
гетическом диапазоне 0.5–7 кэВ. Рентгеновские
спектры OGLE64, полученные по данным обсер-
ваторий Chandra и Swift, лучше описываются мо-
делями степенного закона с фотонным индексом
Γ ≈ 1.9 и оптически тонкой плазмы с темпера-
турой kT ≈ 6.4 кэВ. Такие спектральные пара-
метры характерны для немагнитных КП. Значи-
мых отличий спектральных параметров и рент-
геновских светимостей источника OGLE64 меж-
ду наблюдениями Chandra и Swift не обнаруже-
но. Модель изобарически охлаждающегося пото-
ка позволяет оценить темп аккреции в системе
как Ṁacc ≈ 5.4 × 10−11M⊙/год.

– В оптическом спектре OGLE64, полученном на
6-м телескопе БТА Специальной астрофизиче-
ской обсерватории РАН, присутствуют эмисси-
онные линии водорода и нейтрального гелия.
В некоторых линиях водорода наблюдается двух-
пиковая эмиссия, что говорит о наличии в си-
стеме аккреционного диска. Отношение эквива-
лентных ширин He II(4686A)/Hβ ≲ 0.008 может
говорить о том, что OGLE64 является немагнит-
ной КП.

– В оптических кривых блеска ATLAS, ASAS-SN,
OGLE и ZTF наблюдается вспышечная актив-
ность, проявляющаяся в увеличении яркости ис-
точника OGLE64 на ∼3m–5m. Были обнаруже-
ны сверхвспышки с характерным сверхциклом
Psuper ≈ 400 сут. Мы не обнаружили значимой пе-
риодичности в рентгеновской и оптических кри-
вых блеска, что может говорить о том, что систе-
ма скорее является незатменной. Оценки орби-
тального периода системы косвенными методами
указывают на то, что период источника OGLE64,
вероятно, находится в диапазоне Porb ∼ 1.5–3.5 ч.

– Свойства рентгеновского и оптического излу-
чения позволяют сделать вывод, что источник
OGLE64 является немагнитной КП. Вспышеч-
ная активность системы говорит о том, что источ-
ник OGLE64 является карликовой новой типа SU
UMa.
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GAIA 19CWM — ЗАТМЕННАЯ КАРЛИКОВАЯ НОВАЯ ТИПА
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Выполнены спектральные и фотометрические исследования катаклизмической переменной Gaia 19cwm (или
ZTF19aamkwxk). На основе анализа долговременной переменности сделан вывод о принадлежности объек-
та к звездам типа WZ Sge. Кривые блеска демонстрируют затмения, повторяющиеся с орбитальным перио-
дом 86.32048 ± 0.00005 мин, а также внезатменную переменность с периодом ≈ 6.45 мин. Последний пери-
од является стабильным на протяжении ∼4 лет и, по-видимому, соответствует вращению магнитного белого
карлика, т.е. Gaia 19cwm является промежуточным поляром. В спектрах Gaia 19cwm проявляются фотосфер-
ные линии белого карлика, а допплеровские томограммы демонстрируют наличие аккреционного диска и
горячего пятна. Анализ профиля затмения дает оценку массы белого карлика M1 = 0.66 ± 0.06M⊙, массу
донора M2 = 0.073 ± 0.015M⊙ и наклонение орбиты i = 83.8∘ ± 1.1∘. Моделирование спектрального рас-
пределения энергии указывает на температуру белого карлика Teff ≈ 13 000 K. Рентгеновская светимость
LX = (1.6 ± 0.3) × 1031 эрг/с позволяет отнести Gaia 19cwm к малочисленной группе промежуточных поля-
ров с низкой светимостью.

Ключевые слова: звезды: катаклизмические переменные, карликовые новые, промежуточные поляры; инди-
видуальные: Gaia 19cwm (ZTF19aamkwxk, Gaia DR3 4433651721269127552); методы: фотометрия, спектроско-
пия.

DOI: 10.31857/S0320010824110051, EDN: LSQQOI

1. ВВЕДЕНИЕ

Катаклизмические переменные представляют со-
бой полуразделенные двойные системы, состоящие
из белого карлика и маломассивной звезды-донора
спектрального класса G–L (Уорнер, 1995). Донор за-
полняет свою полость Роша и теряет вещество из
окрестностей точки Лагранжа L1. В случае слабого
магнитного поля белого карлика (B ≲ 0.1 МГс) ак-
крецируемое вещество образует аккреционный диск.
Вырывающаяся из точки Лагранжа L1 аккрецион-
ная струя при взаимодействии с аккреционным дис-
ком образует горячее пятно или, как показывают гид-
родинамические расчеты, горячую линию (Бисика-
ло и др., 2003). При умеренных магнитных полях
(B ∼ 0.1–10 МГс) диск разрушается изнутри и его ве-
щество перетекает на аккретор вдоль линий магнит-
ного поля. Такого рода системы называются звездами
типа DQ Her или промежуточными полярами (Пат-
терсон, 1994). При более сильных магнитных полях
(B ∼ 10–100 МГс) образуются системы типа AM Her
или поляры, где аккреционный диск не формируется
(Кроппер, 1990).

При низких темпах аккреции (Ṁ ≲ 10−9 M⊙/год)

*Электронный адрес: kolbinalexander@mail.ru

катаклизмические переменные со слабым магнитным
полем проявляют квазипериодические вспышки ам-
плитудой 2–7m. Такие системы называют карлико-
выми новыми, а их вспышки связывают с тепло-
вой неустойчивостью аккреционного диска (Канниз-
зо, 1993). Природа тепловой неустойчивости заключа-
ется в резком увеличении вязкости (или α-параметра
в модели Шакуры и Сюняева, 1973), которая воз-
никает при ионизации водорода после накопления
диском определенного количества вещества. Счита-
ется, что в спокойном состоянии параметр вязко-
сти диска α ∼ 0.01, а во время вспышки он выше
в 4–10 раз. Среди карликовых новых можно выде-
лить звезды типа SU UMa. Эти звезды демонстри-
руют вспышки амплитудой 2–5m продолжительно-
стью несколько дней, которые называют нормальны-
ми. Помимо нормальных вспышек наблюдаются и так
называемые сверхвспышки, имеющие бо́льшую ам-
плитуду (на 1–2m) и продолжительность (около двух
недель). Возникновение сверхвспышек объясняется
моделью приливно-тепловой нестабильности (Осаки,
1995), где помимо упомянутой тепловой неустойчи-
вости учитывается приливная неустойчивость, реа-
лизуемая при достижении аккреционным диском ра-
диуса резонанса 3 : 1 (Уорнер, 1995). Особенностью
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Таблица 1. Журнал наблюдений Gaia 19cwm

Телескоп/ Дата, Продолжительность, N Полоса ∆λ, ∆texp,

Приемник UT HJD − 2460000 A с

БТА/SCORPIO 24/25 Апр. 2023 059.40950–059.42361 3 3500–7200 A 12 600

Цейсс-1000/EM 15/16 Апр. 2024 416.47349–416.50841 601 Clear – 5

ЗТШ/FLI 02/03 Мая 2024 433.42028–433.56291 516 Clear – 20

ЗТШ/FLI 03/04 Мая 2024 434.42025–434.55609 801 Clear – 10

ЗТШ/FLI 05/06 Мая 2024 436.40507–436.56092 970 Clear – 10

Цейсс-1000/EM 16/17 Мая 2024 446.37578–446.42804 680 Clear – 5

Цейсс-1000/EM 16/17 Мая 2024 446.48884–446.51660 240 Clear – 10

ЗТШ/FLI 31 Мая/ 01 Июн. 2024 462.31258–462.54260 307 IC – 60

ЗТШ/FLI 01/02 Июн. 2024 463.31177–463.54355 314 IC – 60

ЗТШ/FLI 02/03 Июн. 2024 464.30822–464.53970 251 IC – 60

ЗТШ/FLI 03/04 Июн. 2024 465.30126–465.54177 324 IC – 60

БТА/SCORPIO 01/02 Июл. 2024 493.33950–493.46849 36 3600–5400 A 5.5 300

Цейсс-1000/EM 03/04 Июл. 2024 495.28914–495.36397 3080 Clear – 2

Примечание. Перечислены телескопы и приборы, задействованные в наблюдениях, даты наблюдений, количество получен-
ных кадров (N), спектральные полосы (Clear — наблюдения без фильтра), спектральные разрешения ∆λ (для спектральных
наблюдений), а также экспозиции (∆texp).

сверхвспышек являются так называемые сверхгор-
бы — небольшие колебания блеска с периодом Psh,
на несколько процентов превышающим орбиталь-
ный период Porb. Предполагается, что во время сверх-
вспышки диск является вытянутым и медленно пре-
цессирующим по направлению орбитального движе-
ния донора. В результате приливного взаимодействия
краев вытянутого диска с донором возникают поярча-
ния (т.е. сверхгорбы), повторяющиеся с периодом би-
ений прецессионного и орбитального движения.

Среди звезд типа SU UMa выделяют подкласс звезд
типа WZ Sge, которые демонстрируют только сверх-
вспышки амплитудой 6–8m, повторяющиеся с ин-
тервалом (так называемым сверхциклом) десятки лет
(см. подробнее о звездах типа WZ Sge Като, 2015). От-
сутствие или редкость нормальных вспышек, а так-
же большая длительность сверхцикла в звездах типа
WZ Sge в настоящее время не имеет однозначной ин-
терпретации. Для воспроизведения вспышечной ак-
тивности теория приливно-тепловой неустойчивости
требует низкой и трудно объяснимой вязкости диска
(α ≲ 10−4). Активность звезд типа WZ Sge можно объ-
яснить и в рамках “стандартных” значений вязкости,
однако для этого требуется удерживание внутреннего
края диска на значительном расстоянии от аккретора
за счет испарения или магнитного поля белого карли-
ка (Хамери и др., 1997; Мэттьюз и др., 2007).

Переменная Gaia 19cwm (ZTF19aamkwxk,
AT2019kwk; α2000 = 16h27m16.77s, δ2000 =

= +04∘06′02.58′′) была обнаружена как оптиче-
ский транзиент космической обсерваторией Gaia.
На основе анализа данных ZTF Шкоди и др. (2021)
включили Gaia 19cwm в кандидаты в катаклизми-

ческие переменные. Из анализа данных ZTF нами
был сделан вывод о возможной принадлежности
Gaia 19cwm к звездам типа WZ Sge. Также нами были
обнаружены затмения, что делает Gaia 19cwm очень
интересным объектом для исследования природы
звезд WZ Sge (в списке Като (2015) имеется лишь
четыре затменные системы из почти сотни звезд типа
WZ Sge). Кроме того, данные ZTF демонстрировали
признаки внезатменной переменности, которая
могла бы быть ассоциирована с вращением белого
карлика или с его нерадиальными пульсациями.
Все это сделало Gaia 19cwm интересным объектом
для проведения его детального фотометрического и
спектрального исследования, результаты которого
приведены в настоящей работе.

2. НАБЛЮДЕНИЯ И ОБРАБОТКА ДАННЫХ

Фотометрия

Фотометрические наблюдения Gaia 19cwm про-
водились на 1-м телескопе Цейсс-1000 Специаль-
ной астрофизической обсерватории Российской ака-
демии наук (САО РАН). Телескоп был оснащен фо-
тометром с матрицей Andor iXon Ultra 888 EMCCD.
Также наблюдения Gaia 19cwm проводились на 2.6-м
телескопе ЗТШ Крымской астрофизической обсерва-
тории РАН, оснащенным фотометром FLI PL-4240 с
ПЗС-матрицей E2V ССD 42-401. Журнал фотометри-
ческих наблюдений включен в табл. 1.

Полученный наблюдательный материал обра-
ботан согласно стандартной методике работы с

1См. подробнее на сайте http://crao.ru/ru/telescopes
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Рис. 1. Долговременная кривая блеска Gaia 19cwm, построенная по данным обзоров ATLAS (полосы o, c), ZTF (полосы g,
r, i), PTF, Gaia (полоса G), ASAS-SN (полоса g), Pan-STARRS (полосы g, r, i, z, y).

ПЗС-кадрами, включающей в себя вычитание кад-
ров электронного нуля, деление на плоские поля,
удаление следов космических частиц. Апертурная
фотометрия выполнена с помощью программной
библиотеки photutils2.

Спектроскопия

Набор спектров Gaia 19cwm получен в ночи
24/25 апреля 2023 г. и 01/02 июля 2024 г. на 6-м
телескопе БТА САО РАН. Телескоп был оснащен
фокальным редуктором SCORPIO3, используемым в
режиме длиннощелевой спектроскопии (Афанасьев
и Моисеев, 2005). В ночь 24/25 апреля 2023 г. в каче-
стве дисперсора использовалась объемная фазовая
голографическая решетка VPHG550G, с помощью
которой регистрировался спектральный диапазон
3900–7500 A. Наблюдения выполнены с щелью ши-
риной 1.2′′, с которой обеспечивалось спектральное
разрешение ∆λ ≈ 12 A. В ночь 01/02 июля 2024 г.
наблюдения проводились с использованием гризмы
VPHG1200B с рабочим диапазоном 3600–5400 A и
разрешением 5.5 A (при ширине щели 1.2′′). Для
выполнения спектрофотометрической калибровки
снимались звезды-стандарты HZ44 и AGK+81∘266.
Обработка полученного материала выполнялась в
среде IRAF4, следуя стандартной методике работы с
данными длиннощелевой спектроскопии.

2Библиотека для поиска источников и фотометрии photutils до-
ступна по адресу https://photutils.readthedocs.io/en/stable/

3Описание прибора SCORPIO можно найти по адресу
https://www.sao.ru/hq/lsfvo/devices/scorpio/scorpio.html

4Пакет программ обработки и анализа астрономических данных
IRAF доступен по адресу https://iraf-community.github.io

3. АНАЛИЗ ФОТОМЕТРИИ

Для анализа долговременной переменности
Gaia 19cwm использовались архивные наблюде-
ния обзора ZTF (Zwicky Transient Facility, Маски и др.,
2018), обсерватории Gaia, обзора ATLAS5 (Asteroid
Terrestrial impact Last Alert System, Тонри и др., 2018),
обзора Pan-STARRS (Panoramic Survey Telescope and
Rapid Response System, Флювеллинг и др., 2020),
обзора PTF (Palomar Transient Factory, Лоу и др.,
2009) и обзора ASAS-SN (All Sky Automated Survey for
SuperNovae, Шаппи и др., 2014). Полученная кривая
блеска, охватывающая ≈ 15 лет наблюдений, показа-
на на рис. 1. Она демонстрирует вспышку (вероятно,
сверхвспышку) амплитудой ≈ 6m и продолжительно-
стью около 12–14.5 сут. Начало вспышки лежит между
эпохами HJD = 2458663.79 и HJD = 2458666.64 (т.е.
между 29 июня и 02 июля 2019 г.). За вспышкой за-
регистрировано два поярчания около HJD = 2458686
и HJD = 2458692, т.е. спустя ≈ 7 и ≈ 13 сут после
окончания вспышки соответственно.

На основе данных ZTF после вспышки в по-
лосах g, r найден орбитальный период Porb =

= 86.32048 ± 0.00005 мин (ошибка оценена мето-
дом Монте-Карло). Определение периода проводи-
лось методом Ломба–Скаргла (использовалось шесть
гармоник для описания затмения). Получены эфеме-
риды середины затмения

HJDmin = 2460000.0568(1) + 0.05994478(4) × E. (1)

5Фотометрия ATLAS доступна по адресу https://fallingstar-
data.com/forcedphot. Наблюдения ATLAS выполняются в полосах o
(560–820 nm) и c (420–650 nm).
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Рис. 2. Примеры кривых блеска Gaia 19cwm, полученные на телескопах Цейсс-1000 и ЗТШ. Также показаны внезатменные
кривые блеска, свернутые с периодом Ps = 6.45 мин. Кривая блеска ЗТШ смещена вниз на ≈ 0.m5.

В наблюдениях Цейсс-1000 и ЗТШ проявляет-
ся внезатменная переменность с периодом Ps ≈

≈ 6.45 мин. Примеры кривых блеска с этой перемен-
ностью показаны на рис. 2. Свернутые с найденным
периодом кривые блеска имеют двухгорбую структуру
с разделением горбов на≈ Ps/2. Эта же периодичность
обнаружена в результате анализа данных ZTF, по-
лученных после вспышки. Методом Ломба–Скаргла
определен период Ps = 6.4477728 ± 0.0000006 мин (ча-
стота f = 223.33293 ± 0.00002 сут−1). На рис. 3 показа-
ны периодограммы Gaia 19cwm, построенные по на-
блюдениям ZTF в 2018–2019 гг. (до вспышки), 2020,
2021, 2022, 2023 гг. На периодограммах 2021, 2022,
2023 гг. выделяется значимый пик мощности при пе-
риоде, в пределах ошибок равным Ps. Таким образом,
период является стабильным на протяжении по край-
ней мере четырех лет, что указывает на его связь с вра-
щением белого карлика, а не с нерадиальными пуль-
сациями. В последнем случае следовало бы ожидать
изменения периода по мере остывания белого карли-
ка (см., например, Шкоди и др., 2021).

На рис. 4a и 4b представлены кривые блеска
Gaia 19cwm, построенные по данным наблюдений
Цейсс-1000/EMCCD. Из кривых блеска была исклю-
чена вращательная переменность путем аппроксима-
ции внезатменной части кривых блеска тригономет-
рическим полиномом. Первая кривая блеска отлича-
ется сложной структурой, где помимо затмения бело-
го карлика выделяется слабое затмение горячего пят-
на. Кривая блеска хорошо аппроксимируются набо-
ром из двух трапецоид. Затмение горячего пятна цен-
трировано на фазу φb = 1.0359 ± 0.0015 и имеет шири-
ну (FWHM) ∆φb = 0.098 ± 0.008. Ширина (FWHM)
затмения белого карлика ∆φw = 0.0510 ± 0.0007 и
продолжительность входа в затмение (или выхода из
затмения) ∆φegr = 0.0079 ± 0.0007 найдены по вто-
рой кривой блеска, полученной с большим времен-

ным разрешением. В ней уже не проявляется затмение
горячего пятна.

Помимо отмеченной вращательной переменности
кривые блеска Gaia 19cwm также показывают внеза-
тменную переменность, модулированную с орбиталь-
ным периодом. В течение орбитального цикла она
имеет двухгорбую структуру, которая хорошо прояв-
ляется в наблюдениях ЗТШ (см. рис. 5). Амплитуда
внезатменной переменности ∆IC ≈ 0.m15. Возможные
варианты интерпретации этого явления приведены в
разделе “Дискуссия и заключение”.

4. АНАЛИЗ СПЕКТРОВ

Усредненные спектры Gaia 19cwm показаны на
рис. 6. Они содержат типичный для катаклизмических
переменных набор спектральных линий: бальмеров-
ские линии водорода (Hα, Hβ, Hγ, Hδ, Hϵ, Hζ), линии
нейтрального гелия (HeI λ4020, λ4387, λ4471, λ4921,
λ5015, λ5876, λ6678, λ7065), слабую линию ионизован-
ного гелия HeII λ4686 и линию ионизованного железа
FeII λ5169. Водородные линии и линии нейтрально-
го гелия имеют двухпиковую структуру, естественную
для карликовых новых с высоким наклонением орби-
тальной плоскости (i ∼ 90∘). Вокруг эмиссионных ли-
ний Hγи Hδ в спектре 01/02 июля 2024 г. наблюдаются
признаки широких абсорбций, формирующихся в ат-
мосфере белого карлика. Для наглядности этот спектр
приведен в сравнении с теоретическим спектром бе-
лого карлика с температурой Teff = 13 000 K и лога-
рифмом ускорения силы тяжести log g = 8.0 (Кестер,
2010).

Допплеровские томограммы Gaia 19cwm в лини-
ях Hβ и Hγ построены по данным наблюдений 01/02
июля 2024 г. и представлены на рис. 7 (о методе доп-
плеровской томографии и интерпретации допплеров-
ских томограмм см., например, Марш, Швопе, 2016).
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Рис. 3. Периодограммы Ломба–Скаргла, полученные по
данным обзора ZTF за 2018–2019 г. перед вспышкой, 2020 г.,
2021 г., 2022 г., 2023 г. Синей линией показаны перио-
дограммы, построенные по данным в полосе g, а крас-
ными — в полосе r. Пунктирной линией указана частота
fs = 223.323 ± 0.001 сут−1, найденная по данным наблюде-
ний ЗТШ в 2024 г.

Восстановление томограмм проводилось с помощью
программного кода doptomog (Котзе, Поттер и др.,
2015, 2016), реализующего метод максимума энтро-
пии. На томограммах видна кольцеобразная структу-
ра, соответствующая излучению аккреционного дис-
ка. Также проявляется горячее пятно во второй чет-
верти томограмм (vx ⩽ 0, vy ⩾ 0). Обе томограм-
мы также содержат второе, более слабое пятно в чет-
вертой четверти (vx ⩾ 0, vy ⩽ 0). Эта структура не
является общим свойством карликовых новых, одна-
ко встречалась у некоторых представителей звезд ти-
па WZ Sge (Авилес и др., 2010; Жариков и др., 2013).
На томограммы наложена модель Gaia 19cwm с отно-
шением масс q = 0.11, массой белого карлика M1 =

0.66 M⊙ и наклонением орбиты i = 84∘ (см. следующий
раздел). Видно, что аккреционный диск в линиях во-
дорода не превышает радиус резонанса 3 : 1, а балли-
стическая траектория частиц, вырывающихся из точ-
ки Лагранжа L1, пересекает горячее пятно.

В исследовании катаклизмических переменных ча-
сто используется метод определения лучевых скоро-
стей, предложенный Шафтером (1983). В этом методе
измерение лучевых скоростей проводится по крыльям
эмиссионных линий, которые формируются во внут-
ренних частях аккреционного диска. Можно ожидать,
что получаемые таким образом лучевые скорости от-
ражают движение белого карлика. Определение лу-
чевых скоростей vr проводится решением уравнения∫︀

k(v − vr)r(v)dv = 0, где r(v) — наблюдаемый про-
филь спектральной линии в шкале скоростей k(v) —
разность двух гауссиан, центрированных на проти-
воположные крылья линий. Таким образом, лучевая
скорость подбирается так, чтобы гауссианы “захваты-
вали” одинаковое количество потока в крыльях ли-
ний. Разделение гауссиан выбиралось нами больше
2Kspot, где Kspot ≈ 900 км/с — полуамплитуда лучевой
скорости горячего пятна (см. допплеровские томо-
граммы на рис. 7), и ограничивалось сверху FWZI ли-
нии. Ширины гауссиан варьировались от FWHM/4 до
FWHM/2, где FWHM ≈ 700 км/c — ширина пика спек-
тральной линии. К сожалению, варьирование разде-
ления и ширин гауссиан не дало ожидаемой для бело-
го карлика кривой лучевых скоростей. По-видимому,
имеющегося отношения сигнал–шум недостаточно
для восстановления лучевых скоростей частей аккре-
ционного диска, повторяющих движение белого кар-
лика. Либо такие части вовсе отсутствуют из-за огра-
ничения внутреннего радиуса аккреционного диска
магнитным полем белого карлика. На рис. 8 показа-
ны кривые лучевых скоростей Gaia 19cwm в линиях
Hβ и Hγ, полученные при параметрах a = 2500 км/c и
σ = 300 км/c (σ— стандартное отклонение гауссианы).
Хорошо проявляет себя эффект затмения аккрецион-
ного диска, выражающийся в резком скачке лучевой
скорости перед центром затмения (φ = 1) и анало-
гичным скачком в отрицательную область после цен-
тра затмения. Вне затмения лучевые скорости распре-
делены случайным образом. Средняя ошибка измере-
ния лучевой скорости вне затмения ≈ 25 км/c.

5. ОЦЕНКА ПАРАМЕТРОВ

Оценки отношения масс q = M2/M1, наклонения
орбиты i и радиуса аккреционного диска RD/A (в еди-
ницах большой полуоси A) могут быть найдены из
кривых блеска затмения белого карлика и горячего
пятна (Вуд и др., 1989). Ширина затмения белого кар-
лика ∆φw зависит от наклонения орбиты i и отноше-
ния масс q. Если предположить, что горячее пятно об-
разуется в области пересечения баллистической тра-
ектории частиц, испускаемых из точки Лагранжа L1, с
внешним краем аккреционного диска, то из положе-
ния центраφb и ширины∆φb затмения горячего пятна
мы имеем еще два уравнения на параметры q, i, RD/A.
Для вычисления сеток ∆φw, φb и ∆φb мы воспользова-
лись простой моделью катаклизмической переменной
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Рис. 4. Кривые блеска затмения Gaia 19cwm, полученные на телескопе Цейсс-1000 с EMCCD-фотометром 15/16 апреля
2024 г. (а) и 03/04 июля 2024 г. (b). Красными линиями показаны аппроксимирующие трапецоиды.
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Рис. 5. Кривая блеска Gaia 19cwm, свернутая с орбитальным
периодом (красные точки). Измерения блеска получены в
полосе IC на телескопе ЗТШ в течение четырех ночей. Си-
ней линией показано усреднение кривой блеска в пределах
35 фазовых отрезков.

с заполняющим свою полость Роша донором. Горя-
чее пятно считалось точечным и лежащим на пересе-
чении аккреционной струи с внешним краем аккре-
ционного диска. Траектория аккреционной струи вы-
числялась путем решения ограниченной задачи трех
тел для частиц, вырывающихся из точки Лагранжа L1
c малой начальной скоростью (Фланнери, 1975).

На рис. 9 показано решение, полученное из шири-
ны затмения белого карлика ∆φw. Видно, что оно на-
кладывает ограничение на отношение масс q ⩾ 0.06.

На том же рисунке показано решение, обеспечиваю-
щее наблюдаемые центр φb и ширину ∆φb затмения
горячего пятна. Видно, что два решения пересекают-
ся при отношении масс q = 0.11 ± 0.02 и наклонении
орбиты i = 83.8∘ ± 1.1∘. Этому решению соответству-
ет радиус аккреционного диска RD/A ≈ 0.59. Продол-
жительность входа в затмение ∆φegr = 0.0079 ± 0.0007
(см. раздел “Анализ фотометрии”) соответствует ра-
диусу белого карлика R1 = 0.0109–0.0124R⊙ или, со-
гласно соотношению Нойнберг (1972), массе M1 =

= 0.66 ± 0.06M⊙. Заметим, что распределение яркости
по диску белого карлика должно быть сложным из-за
наличия аккреционных пятен. По этой причине мы
не использовали модель двойной системы для моде-
лирования профиля затмения и ограничились более
простой методикой, предполагающей трапецевидную
форму затмения.

Для оценки параметров атмосферы белого карли-
ка мы использовали данные о потоках излучения
Gaia 19cwm в ультрафиолетовом и оптическом диапа-
зонах. Нами были заимствованы архивные наблюде-
ния обсерватории GALEX (Боселли и др., 2011) в по-
лосах FUV (λeff ≈ 1550 A) и NUV (λeff ≈ 2300 A), дан-
ные обзора Pan-STARRS (Чамберс и др., 2016), а так-
же минимальные внезатменные потоки из обзора ZTF
в полосах g, r, зарегистрированные перед вспышкой.
Также нами были измерены потоки в полосе UVW1
(λeff ≈ 2680 A) на основе наблюдений телескопа UVOT
орбитальной обсерватории Swift (id = 00014862002).
Из данных Swift/UVOT были исключены измерения,
захватывающие затмение белого карлика. Предпола-
галось, что в указанных полосах доминирует излуче-
ние белого карлика. Так, из кривой блеска затмения
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на рис. 4a видно, что вклад горячего пятна в инте-
гральное излучение системы ∼10%. Затмение аккре-
ционного диска не проявляется в имеющихся кривых
блеска и его вклад должен быть меньше. Дальний уль-
трафиолетовый диапазон часто используется для ана-
лиза излучения белого карлика, где вкладом других
составляющих системы можно пренебречь. Измере-
ния в полосах NUV и UVW1 не отклоняются значимо
на диаграмме O–C (см. рис. 10a) и, вероятно, вклад
аккреционного диска и горячего пятна в этих поло-
сах не превышает или сравним с соответствующим
вкладом в оптическом диапазоне. Мы не использо-
вали фотометрические данные в красной части опти-
ческого спектра и перед бальмеровским скачком из-
за возможного высокого вклада аккреционного дис-
ка и горячего пятна (см., например, Пала и др., 2019;
Неустроев и Мантинен, 2023). Согласно трехмерным
картам межзвездного поглощения STILISM6, избы-
ток цвета для Gaia 19cwm E(B−V) = 0.m051+0.037

−0.039 c соот-
ветствующим поглощением AV ≈ 3.1E(B − V) = 0.m16 ±
± 0.m11. Наблюдаемые потоки Gaia 19cwm были ис-
правлены за межзвездную экстинкцию согласно кри-
вой поглощения Фитцпатрик (1999).

Моделирование потоков в оптическом и ультрафи-
олетовом диапазонах проводилось с помощью ЛТР-
спектров моделей водородных (DA) атмосфер белых
карликов, рассчитанных Кестер (2010). Потоки в фо-
тометрических полосах вычислялись как свертка тео-
ретического спектра с функцией пропускания филь-
тра7. Форма теоретического спектра зависит от эф-

6https://stilism.obspm.fr, см. подробнее Лаллемент и др. (2014,
2018); Капитанио и др. (2017).

7Функции пропускания использованных фильтров доступны на
сайте http://svo2.cab.inta-csic.es/theory/fps/

фективной температуры атмосферы Teff и ускорения
силы тяжести log g. При описании наблюдений для
каждой пары (Teff, log g) находился масштабирующий
множитель к теоретическим спектрам, минимизиру-
ющий χ2. Поскольку теоретические потоки рассчита-
ны у поверхности звезды, множитель для исправлен-
ных за межзвездное поглощение наблюдаемых пото-
ков равен θ2/4, где θ — угловой диаметр белого кар-
лика. Карта распределения χ2 в плоскости Teff − log g
представлена на рис. 10b. На ней нарисована изоли-
ния для уровня доверия 90%, показывающая высо-
кую неопределенность в log g. Минимум χ2 достига-
ется около Teff = 13 080 K и log g = 8.4 при χ2

ν = 0.93
(ν = 3).

Для Gaia 19cwm в каталоге Gaia DR3 приводит-
ся параллакс p′′ = (4.21 ± 0.24) × 10−3, соответству-
ющий расстоянию D = 237 ± 13 Пк (Коллабора-
ция Гайа, 2020). Это дает нам возможность наложения
дополнительного ограничения на log g белого карли-
ка (см. подробнее об используемом методе Колбин
и др., 2024). Действительно, при описании фотомет-
рических потоков в ультрафиолетовом и оптическом
диапазонах находились угловые диаметры θ. С дру-
гой стороны, угловой диаметр при известном рассто-
янии однозначно зависит от радиуса белого карлика, а
тот, в свою очередь, однозначно связан с log g соотно-
шением Нойнберг (1972). Требование равенства фо-
тометрических угловых диаметров к 2R1(log g)/D да-
ет решение в плоскости Teff − log g, показанное на
рис. 10. Это решение дает ограничение на ускорение
силы тяжести log g ∈ 8.0–8.4, соответствующее массе
M1 ∈ 0.58–0.84M⊙. Полученное ограничение на массу
хорошо согласуется с оценкой массы белого карлика
M1 = 0.66 ± 0.06M⊙, найденной из анализа затмения.
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Рис. 7. Верхняя панель: допплеровские томограммы Gaia 19cwm в линиях Hβ (слева) и Hγ (справа). Указаны скорости по-
лостей Роша первичной (замкнутая красная пунктирная линия) и вторичной (замкнутая непрерывная линия) компоненты.
Зеленой непрерывной линией указана баллистическая траектория частиц, вырывающихся из точки Лагранжа L1. Зеленая
пунктирная окружность — скорости частиц на орбите вокруг белого карлика, в которой реализуется резонанс 3 : 1. Нижняя
панель: динамические спектры линий Hβ (слева) и Hγ (справа), по которым проводилось восстановление допплеровских
томограмм.

6. РЕНТГЕНОВСКИЙ СПЕКТР

Переменная Gaia 19cwm попала в поле зрения
рентгеновского телескопа XRT орбитальной обсер-
ватории Swift. Спектр Gaia 19cwm получен в диа-
пазоне энергий E = 0.2–10 кэВ с экспозицией
3.6 кс (ObsID 00014862002). Экстракция спектраль-
ных наблюдений осуществлялась с помощью онлайн-
сервиса8 извлечения данных Swift/XRT (Эванс и др.,
2009). Анализ спектральных данных проводился с
использованием программы Xspec пакета HEASoft9.

8Сервис по извлечению наблюдательных данных Swift/XRT до-
ступен по адресу https://www.swift.ac.uk/user_objects/

9Пакет программ HEASoft доступен по адресу
https://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/

Спектр был сгруппирован таким образом, чтобы в
каждом спектральном канале было не менее одно-
го отсчета. Для оценки рентгеновской светимости
спектр был описан моделью тормозного излучения с
поглощением (tbabs(bremss) в Xspec). В модели погло-
щения tbabs использовался химический состав, пред-
ложенный в работе Вилмс и др. (2000). Применив эм-
пирическое соотношение Фойт и др. (2016) к оцен-
ке межзвездного поглощения, полученной в преды-
дущем разделе, мы получили лучевую концентрацию
водорода NH = (0.450 ± 0.018) × 1021 см−2, которую за-
фиксировали при моделировании рентгеновских на-
блюдений. Поскольку спектр имел малое накопление
(лишь 18 отсчетов), аппроксимация была выполнена
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с использованием C-статистики (Кэш, 1979). Малое
накопление не позволяет определить температуру ак-
креционных пятен, поэтому она была зафиксирована
на характерном значении 25 кэВ. Получен рентгенов-
ский поток в диапазоне 0.1–10 кэВ FX = (2.4 ± 0.3) ×
× 10−13 эрг см−2 с−1, исправленный за межзвездное по-
глощение. С учетом параллакса p′′ = (4.21± 0.24)×10−3

(Коллаборация Гайа, 2020) имеем рентгеновскую све-
тимость LX = (1.6± 0.3)× 1031 эрг/с. Это соответствует
темпу аккреции на белый карлик Ṁ ∼ LXR1/GM1 ≈

≈ 10−12 M⊙/год.

ДИСКУССИЯ И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В долговременной кривой блеска Gaia 19cwm про-
слеживается два типа вспышек. Одна из них — типич-
ная сверхвспышка с амплитудой ≈ 6m. Это погранич-
ная амплитуда между сверхвспышками катаклизми-
ческих переменных типов SU UMa и WZ Sge. Судя
по наиболее плотному ряду наблюдений ZTF, сверх-
вспышек в интервале ∼ 5 лет, вероятнее всего, не бы-
ло. Это говорит в пользу того, что Gaia 19cwm явля-
ется системой типа WZ Sge. Две небольшие вспыш-
ки, следующие за сверхвспышкой, не похожи ни на
нормальные вспышки систем типа SU UMa (нормаль-
ные вспышки обычно происходят регулярно), ни на
ребрайтенинги у “классических” звезд типа WZ Sge
(ребрайтенинги обычно наблюдаются на спаде сверх-
вспышки, здесь же через ≈ 10 сут после ее оконча-
ния). Интересной особенностью Gaia 19cwm являет-
ся на ≈ 0.m5 большая яркость после вспышки в сравне-
нии с довспышечным уровнем блеска. По-видимому,
это явление является распространенным среди звезд
типа WZ Sge и наблюдались, например, у V455 And
(Товмассян и др., 2022), LS And (Като, 2023), KSN:BS-
C11a (Ридден-Харпер и др., 2019), BW Sql (Неустро-
ев и Мантинен, 2023) (см. также похожие явления у
звезд типа SU UMa в Павленко и др., 2014, 2024). Ор-
битальный период Gaia 19cwm Porb = 0.05994478(4) сут
(≈ 86.32 мин) хорошо согласуется с распределением
периодов звезд типа WZ Sge, где большая часть систем
имеет периоды менее 0.06 сут (Като, 2015).

Кривые блеска Gaia 19cwm демонстрируют пере-
менность с периодом Ps ≈ 6.45 мин, который явля-
ется стабильным на протяжении, по крайней мере,
четырех последних лет. Стабильность периода указы-
вает на его связь с вращением белого карлика, а не
с нерадиальными пульсациями, что позволяет клас-
сифицировать Gaia 19cwm как промежуточный по-
ляр. Двухгорбая форма фазовой кривой блеска ука-
зывает на двухполюсной режим аккреции на белый
карлик. Отношение периода вращения белого карли-
ка к орбитальному Ps/Porb ≈ 0.075 принадлежит диа-
пазону 0.01–0.1, где располагается большинство из-
вестных промежуточных поляров. Наличие вспышеч-
ной активности также делает Gaia 19cwm представи-
телем редкого подкласса вспыхивающих промежуточ-
ных поляров (см. рис. 8 в Павленко и др., 2019).

Gaia 19cwm демонстрирует также внезатменную пе-
ременность, модулированную с орбитальным перио-
дом. Кривые блеска, свернутые с орбитальным пери-
одом, имеют двухгорбую форму (вне затмения). Та-
кое поведение блеска, при сделанных оценках пара-
метров белого карлика, может быть интерпретирова-
но эффектами эллипсоидальности донора с темпера-
турой T ∼ 2500 K. Однако, ввиду имеющихся неопре-
деленностей в параметрах системы, не стоит отвер-
гать переменность иной природы. Так, похожая двух-
горбая модуляция блеска наблюдалась среди звезд ти-
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па WZ Sge c маломассивными донорами, где яркости
донора не достаточно для воспроизведения наблю-
даемой амплитуды блеска. Можно выделить три ин-
терпретации этого явления. Первая заключается в из-
менении условий видимости горячего пятна (горячей
линии), образуемого при взаимодействии аккрецион-
ной струи с прозрачным аккреционным диском. Во
втором случае двухгорбая переменность ассоциирует-
ся со спиральной структурой в аккреционном диске,
рождающейся при резонансе 2 : 1 (Авилес и др., 2010;
Жариков и др., 2013). Резонанс 2 : 1 может возникать
только во внешних частях аккреционного диска при
отношении масс q ⩽ 0.1, в пределах ошибок согласу-
ющимся с оценкой этого параметра для Gaia 19cwm.
Другая интерпретация этого явления предложена Ко-
нонов и др. (2015) и заключается во взаимодействии
прецессирующей волны плотности с ударными обла-
стями в диске.

Из анализа профиля затмения сделаны оценки от-
ношения масс q = 0.11 ± 0.02 и наклонения орбиты
i = 83.8∘ ± 1.1∘. Продолжительность входа в затме-
ние соответствует массе белого карлика M1 = 0.66 ±
± 0.06 M⊙. Масса донора M2 = 0.073 ± 0.015 M⊙ близ-
ка к массе Mbounce = 0.063+0.005

−0.002M⊙, при которой про-
исходит изменение эволюции катаклизмической пе-
ременной с уменьшающегося периода на возрастаю-
щий (МакАллистер и др., 2019, см. также Книгге и
др., 2011). Однако стоит отметить, что оценка мас-
сы белого карлика модельно зависима и на нее мо-
жет сказываться вклад излучения аккреционного дис-
ка, смещение центра яркости горячего пятна от бал-
листической траектории и наличие аккреционных пя-
тен на поверхности белого карлика. Так как оценка

вклада диска по кривой блеска невелика (не более
10 %), определение массы белого карлика в нашей ра-
боте проводилось в пренебрежении возможным вкла-
дом диска. Найденная нами оценка температуры бе-
лого карлика T ≈ 13 000 K является естественной для
катаклизмических переменных с орбитальными пе-
риодами P ∼ 80–90 мин (Таунсли и Гэнзике, 2009; Па-
ла и др., 2022; Книгге и др., 2011). Допплеровские то-
мограммы Gaia 19cwm демонстрируют наличие горя-
чего пятна, образуемого при взаимодействии аккре-
ционной струи и аккреционного диска. Также томо-
граммы показывают излучение аккреционного дис-
ка, формирующееся внутри радиуса резонанса 3 : 1.
В кривых лучевых скоростей не проявляется орби-
тальное движение внутренних частей аккреционного
диска (K ≲ 50 км/c), что согласуется с малым отноше-
нием масс системы.

Низкая рентгеновская светимость LX = (1.6 ±
± 0.3) × 1031 эрг/c позволяет отнести Gaia 19cwm
к группе промежуточных поляров LLIP10 (Low
Luminosity Intermediate Polars, Преториус и
Мукаи, 2014), удовлетворяющих ограничению
LX < 1033 эрг/c. К этому же типу, вероятно, относится
недавно открытый промежуточный поляр SRGe
J194401.8+28445 (Колбин и др., 2024). Полученное
нами ограничение на рентгеновскую светимость
согласуется со cветимостью звезд типа WZ Sge в спо-
койном состоянии (Амантаева и др., 2021; Неустроев
и Мантинен, 2023; Швопе и др., 2024). Низкий темп
аккреции на белый карлик Ṁ ≲ 10−12 M⊙/год ожи-
даем для звезд типа WZ Sge в спокойном состоянии

10См. также https://asd.gsfc.nasa.gov/Koji.Mukai/iphome/
catalog/llip.html
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(Неустроев и Мантинен, 2023). Однако следует от-
метить, что рентгеновская светимость в спокойном
состоянии плохо отражает темп массопереноса в
системе, поскольку темп аккреции в аккрецион-
ном диске уменьшается при приближении к белому
карлику (Канниззо, 1993).

По результатам выполненной работы мы можем за-
ключить, что Gaia 19cwm является интересным пред-
ставителем карликовых новых, имеющим в своем со-
ставе замагниченный белый карлик. Gaia 19cwm до-
полняет немногочисленный ряд затменных звезд ти-
па WZ Sge, что делает эту систему важным объек-
том для понимания эволюционного статуса звезд типа
WZ Sge.
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