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Выполнено моделирование водородного спектра звезды типа UX Ori в ярком состоянии и во время
затмения непрозрачным пылевым фрагментом собственного протопланетного диска. В качестве
основного источника эмиссионного спектра рассматривается дисковый ветер. Учитывается также
излучение, образующееся в магнитосфере звезды. Показано, что вариации профиля линии Hα при
затмениях чувствительным образом зависят от угла раствора ветра. В моделях с большим углом рас-
твора эмиссионная линия в минимуме блеска становится одиночной, асимметричной и смещается
в красную сторону, что противоречит наблюдениям, проведенным в 1992 г. во время глубокого ми-
нимума блеска UX Ori, когда асимметричная двухпиковая эмиссия превратилась в асимметричную
одиночную и практически несмещенную. Это указывает на то, что вклад в эмиссионный спектр да-
ет еще один источник, который не закрывается непрозрачным экраном в моменты затмений. В ка-
честве возможных вариантов рассмотрены: а) рассеянное излучение гипотетического пылевого гало
в полярной области диска и б) периферийные слои газовой атмосферы диска, являющиеся источ-
ником фотоиспаряющегося ветра. Для прояснения ситуации необходимы новые высококачествен-
ные наблюдения спектров звезд этого типа в глубоких минимумах блеска.
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1. ВВЕДЕНИЕ

Молодые звезды типа UX Ori (UXOR) изуча-
ются уже длительное время с помощью фотомет-
рических, спектроскопических и поляриметри-
ческих наблюдений (см., напр., [1, 2] и ссылки в
них). В последнее время к ним добавились также
интерферометрические исследования [3–5]. По-
вышенный интерес к этому подклассу молодых
звезд вызван тем, что они видны почти “с ребра”:
из-за небольшого угла между плоскостью диска и
лучом зрения эти звезды можно наблюдать через
пылевую атмосферу их дисков. Таким образом,
исследование этих звезд позволяет получать важ-
ную информацию как о самых внутренних газо-
вых областях (  а.е.), включающих области ак-
крецирующего на звезду вещества и области исте-
чения в виде ветров различного типа, так и о
более внешних областях дисков, содержащих об-
ласти образования планетозималей и протопланет.

К этому подклассу звезд относятся молодые
звезды промежуточной массы Ае Хербига и малой
массы типа Т Тельца. Недавно было найдено, что
проэволюционировавшие молодые звезды, еще
не достигшие Главной последовательности (ГП),
тоже демонстрируют свойства, характерные для
звезд типа UX Ori, в частности, звезда RZ Psc [6].
Таким образом, найдена эволюционная цепочка
между молодыми звездами до ГП и звездами ГП,
которая позволяет изучать детально геометриче-
скую и физическую структуру излучающих обла-
стей звезд на пути к Главной последовательности.

Несмотря на большой прогресс в изучении
звезд типа UX Ori, мы еще далеки от понимания,
какие физические процессы определяют состоя-
ние самых внутренних газовых областей вблизи
звезды, пока еще не разрешенных с помощью те-
лескопов. Эти области можно изучать, моделируя
их эмиссионные спектры. Линии водорода отве-
чают этой задаче, так как они являются наиболее

≤ .0 1

УДК 524.338.5



998

АСТРОНОМИЧЕСКИЙ ЖУРНАЛ  том 97  № 12  2020

ТАМБОВЦЕВА и др.

информативными, формируясь в довольно об-
ширной области вокруг звезды, начиная от ее по-
верхности до области за радиусом сублимации
пыли. Однако тот факт, что мы видим звезду и ее
окружение через газо-пылевой диск, значительно
усложняет моделирование эмиссионных линий.
Профили линий являются переменными как по
форме, так и по интенсивности из-за переменно-
сти темпа аккреции вещества в диске, эффектов
экранирования проходящими газо-пылевыми
облаками или сгустками пыли через луч зрения,
неоднородной пылевой структурой дискового
ветра на луче зрения и неоднородностью самого
диска.

Часто для оценки темпа аккреции на звезду ис-
пользуются такие линии водорода, как H  и Brγ
(см., напр., [7, 8]). Обычно при этом предполага-
ется, что излучение в линии образуется преиму-
щественно в области магнитосферной аккреции.
Так, обычно определяется темп аккреции веще-
ства на звезды типа Т Тельца (ТТС), это же пред-
положение делается и для звезд Ае Хербига. Од-
нако быстро вращающиеся звезды Ae Хербига
имеют очень компактную магнитосферу (радиус
коротации достигает ). Мы сделали та-
кое заключение по результатам моделирования
профилей Бальмеровских линий у звезд АеBe
Хербига (HAEBE) [9, 10]. Вывод о компактности
магнитосфер звезд Хербига был также сделан Ка-
ули и Джонс-Круллом [11] при изучении морфо-
логии профилей линий He I Å. Известно
также, что звезды AeBe Хербига имеют слабые
магнитные поля [12–14]. Предполагая, что все из-
лучение в линии водорода у звезд Хербига образу-
ется в такой малой по объему области, можно
сильно переоценить темп аккреции вещества на
звезду.

Поскольку предыдущее моделирование линий
водорода в спектрах звезд типа UX Ori было сде-
лано либо с учетом только дисковой [9] или маг-
нитосферной [8, 15] аккреции, или с учетом дис-
ковой аккреции и упрощенной модели дискового
ветра [10], мы поставили целью определить вклад
излучения от аккреции и дискового ветра в лини-
ях водорода серии Бальмера, используя получен-
ные ранее и новые данные наблюдений, а также
усовершенствованный алгоритм расчетов профи-
лей линий и современные данные об углах, под
которыми видны звезды типа UX Ori. Для деталь-
ного исследования выбрана звезда UX Ori, дав-
шая название всему подклассу. Это единственная
звезда, у которой получен спектр высокого разре-
шения в глубоком минимуме блеска [16]. Постав-
лена также задача рассчитать профили этих же
линий во время затмения звезд пылевым экра-
ном, роль которого может играть как газо-пыле-
вое облако, так и внутреннее утолщение стенки
диска на уровне радиуса сублимации и запылен-
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ный дисковый ветер. Моделирование эмиссион-
ного спектра во время затмений позволит изучить
в деталях не только структуру излучающих обла-
стей вокруг молодой звезды, но также и свойства
самого затмевающего объекта.

Статья организована следующим образом.
В разделе 2 дано описание моделей излучающих
областей, использованных в работе, и их пара-
метры, в разделе 3 приведены результаты вычис-
лений профилей линий для моделей магнито-
сферной аккреции и дискового ветра как в ярком
состоянии, так и во время затмений. В разделе 4
обсуждены полученные результаты и сделаны вы-
воды. В Приложении мы представили дополни-
тельный материал.

2. МОДЕЛИРОВАНИЕ
В настоящей работе мы выполнили не-ЛТР

моделирование эмиссионных линий водорода
Hα, Hβ и Hγ для звезды Ае Хербига UX Ori. При-
няты следующие параметры звезды: ,

,  K, . В нашем моде-
лировании мы используем модели Куруча с

 K и  [17]. Расчеты сделаны для
углов наклона  и 80° (  означает вид с
полюса).

Наиболее детальное исследование выполнено
для самой интенсивной линии водорода Hα. При
расчете профилей линий рассматривались следу-
ющие излучающие области:

(1) область аккреции вещества на звезду в двух
приближениях – классической магнитосферной
аккреции (CMA), как у ТТС [18, 19], и в виде дис-
ковой аккреции (MA) [9, 10, 20];

(2) область магнито-центробежного дискового
ветра [21–24].

Профили линий рассчитывались как отдельно
для каждой области, так и вместе в гибридных мо-
делях “аккреция плюс дисковый ветер”. Такой
подход позволяет определить вклад каждой обла-
сти в излучение линии и совместный эффект. По-
скольку и аккреционные модели, и модели дис-
кового ветра содержат много параметров, есть ве-
роятность, что воспроизвести наблюдаемые
профили линий можно в рамках разных моделей.
Для того, чтобы быть уверенными в достоверно-
сти результатов, мы руководствовались много-
численными наблюдениями рассматриваемых
эмиссионных линий, которые давали нам огра-
ничения на параметры, либо требованиями тео-
рии. Лишь некоторые из параметров являются
свободными. Эти случаи специально оговорены в
описании моделей, а также обсуждены их физи-
ческий смысл и влияние на профили линий.

Одной из главных задач данной работы явля-
ется моделирование профилей линий во время
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затмений системы либо газо-пылевыми фрагмен-
тами, либо газо-пылевой вспученной стенкой ак-
креционного диска и запыленным дисковым вет-
ром. Ниже мы даем более подробное описание
условий в каждой из излучающих областей и ме-
тод расчета профилей линий.

2.1. Дисковый ветер

Модель дискового ветра основана на теории
магнитно-центробежных дисковых ветров, раз-
работанной для аккреционных дисков вокруг
черных дыр Блэндфордом и Пейном [21]. Автора-
ми был рассмотрен аккреционный диск, прони-
занный крупномасштабным магнитным полем.
Магнитное поле инициирует истечение газа
вдоль магнитных силовых линий с помощью цен-
тробежной силы; для этого линии поля должны
быть наклонены к плоскости диска на определен-
ный угол, который определяется из решения маг-
нитогидродинамических (МГД) уравнений. Вме-
сте с ионизованным газом вдоль силовых линий
поднимается и нейтральный газ. Таким образом,
поднимающийся с поверхности диска дисковый
ветер нагревается в результате амбиполярной
диффузии. Поднимающийся газ ускоряется до
Алфвеновских скоростей, а его самая быстрая со-
ставляющая коллимирует в джет. Магнитно-цен-
тробежный дисковый ветер уносит избыток угло-
вого момента аккрецирующего вещества. Эта схе-
ма работает и в аккреционных дисках вокруг
молодых звезд. Многочисленные исследования
дискового ветра у звезд малой массы типа Т Тель-
ца выполнены в работах [22–27] (см. также ссыл-
ки в них). Наблюдения джетов у TTS говорят в
пользу моделей протяженных ветров, образую-
щихся с помощью центробежной силы [28].

Куросава и др. [29] предложили использовать
так называемый метод параметризации, который
позволяет получить распределение плотности ве-
щества в ветре, близкое к тому, которое получает-
ся из решений МГД уравнений. Мы применили
этот же подход для звезд HAEBE. Принципиаль-

ная схема дискового ветра показана на рис. 1. Вся
зона ветра разбивается на линии тока, для кото-
рых задаются полоидальный  и тангенциаль-
ный  компоненты скорости газа и решается
уравнение неразрывности. Главные параметры
модели следующие: область запуска дискового
ветра с поверхности диска с цилиндрическими
радиусами  и ,  – половинный угол раскры-
тия ветра, а именно, угол между первой линий то-
ка и вертикальной осью. Принято, что газ ускоря-
ется от начальной скорости , равной скорости
звука, до терминальной скорости , где

 – кеплеровская скорость в
точке  в основании -й линии тока,  – мас-
штабный множитель,  – гравитационная посто-
янная, и  – масса звезды. В зоне, прилегающей
к поверхности диска, температура газа (4000–
5000 K) недостаточна для реализации рассматри-
ваемых переходов. Эта зона имеет переменную
толщину  ( , где , а  – радиус звез-
ды). Выше этой зоны температура газа выходит на
плато (  K) и далее не меняется в ветре [30,
31]. В алгоритм включена зона твердотельного
вращения ветра, благодаря которой дисковый ве-
тер выносит избыток углового момента [32]. Па-
раметрами модели также являются: темп потери
массы , параметр , характеризующий эффек-
тивность распределения вещества среди линий
тока, и параметр ускорения , в зависимости от
которого терминальная скорость достигается
быстрее или медленнее с расстоянием от звезды.
Принято, что диск непрозрачен для излучения за
радиусом сублимации пыли. Подробно алгоритм
вычислений описан и проиллюстрирован в на-
шей работе [33].

2.2. Магнитосферная аккреция

Винк и др. [34, 35], Моттрам и др. [36] и Аба-
бакр и др. [37] показали, что звезды Ае Хербига и
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Рис. 1. Геометрия излучающих областей: магнитосферной аккреции и дискового ветра. Дано не в масштабе.
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поздних Ве спектральных классов могут аккреци-
ровать вещество таким же образом, как и звезды
типа Т Тельца. Поэтому мы допускаем, что у звез-
ды UX Ori может иметь место магнитосферная
аккреция. Однако мы должны учитывать наличие
слабого магнитного поля и быстрого вращения у
звезд HAEBE (в частности, около 150 км/с на эк-
ваторе у UX Ori [38]), приводящих к другой кон-
фигурации магнитосферы, компактной и диско-
образной [9–11]. К сожалению, вопрос о соб-
ственном магнитном поле звезд Хербига открыт
и, судя по результатам исследований, его величи-
на много меньше, чем у ТТС [12–14]. Поэтому
можно предположить, что аккрецирующее веще-
ство будет доставляться не в полярные области,
как это имеет место при достаточно сильном ди-
польном магнитном поле у звезд типа Т Тельца, а
к умеренным широтам, ближе к экватору. Мы на-
зываем эту область зоной дисковой аккреции. На
рис. 2 показана ее геометрическая схема. Пара-
метрами модели являются толщина слоя, радиус
коротации и темп аккреции. В зоне дисковой ак-
креции газ падает на звезду под действием силы
тяжести, скорость вращения газа определяется
степенным законом и меняется от скорости вра-
щения диска в зоне радиуса коротации до задан-
ной скорости на поверхности звезды (см. ниже).
Температура газа уменьшается по степенному за-
кону от максимального значения у поверхности
звезды (параметр задачи) до внешней границы
зоны (радиуса коротации). Кинематика и пере-
нос излучения для данного типа модели аккреции
описаны в работах [9, 10], а влияние температур-
ного режима и параметров модели на профили
водородных линий серий Бальмера, Пашена и
Бреккета для звезд HAEBE детально исследовано
в работе [20].

Для сравнения мы рассчитали также профили
линий водорода, следуя классическому варианту
магнитосферной аккреции. Мы использовали

наш собственный численный код, основанный
на работах [18, 19], и адаптировали его к быстро
вращающейся звезде UX Ori. Так же, как и для
ТТС, зона аккреции находится между внутрен-
ним и внешним радиусами магнитосферы, тем-
пература газа с расстоянием от звезды вычисляет-
ся из решения теплового баланса. Детально алго-
ритм расчетов кинематики и теплового баланса
описан в работе [39]. В Приложении дана схема
модели и графики, демонстрирующие поведение
температуры газа в зависимости от расстояния до
звезды и результирующие профили линий H .

2.3. Роль пыли в формировании эмиссионного 
спектра. Затмения

Околозвездная пыль играет определяющую
роль во всех явлениях, наблюдаемых у звезд типа
UX Ori: в фотометрической активности, поведе-
нии линейной поляризации, показателей цвета, а
также в формировании эмиссионных спектров
(см. обзор [40] и ссылки в нем). Поскольку глав-
ные признаки UXOR вызываются переменной
околозвездной экстинкцией, важно исследовать
более детально причину ее переменности. Моде-
лирование эмиссионных спектров во время за-
тмений звезды типа UX Ori позволяет получить
двойной результат: одновременно исследуются
структура и физическая природа самого затмева-
ющего тела по его влиянию на интенсивность и
форму профилей линий и физические свойства и
структура областей, подвергнутых затмению.

Как известно, для звезд HAEBE была предло-
жена модель диска с утолщением в зоне испаре-
ния пыли, так называемый puffed up inner rim (см.
[41], а также обзор [42] и ссылки в нем). Свойства
и геометрия пылевого экрана у дисков молодых
звезд и влияние на линейную поляризацию и
блеск во время затмений таким экраном у звезд
UXOR были недавно рассмотрены в работах
Шульмана и Гринина [43, 44]. Они показали, что
влияние крупномасштабных возмущений на фо-
тометрическую и поляриметрическую перемен-
ность звезд может быть существенным и согласу-
ется с результатами наблюдений продолжитель-
ных затмений звезд типа UX Ori. Тот факт, что
для объяснения наблюдавшихся затмений необ-
ходимы большие по высоте возмущения в диске,
позволяет предположить, что образование таких
возмущений может быть связано либо с форми-
рованием циклонических вихрей, способных
поднять пыль над плоскостью диска (см., напр.,
[45, 46]), либо с азимутально структурированным
запыленным дисковым ветром [47]. Также возмо-
жен еще один механизм образования возмуще-
ний. Тернер и др. [48] показали, что заряженные
мелкие пылинки, взаимодействуя с магнитным
полем диска, могут высоко подниматься над его
поверхностью. Магнитное поле диска может быть

α

Рис. 2. Геометрия дисковой магнитосферной аккре-
ции. Дано не в масштабе.

1.5−2.5R*
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неоднородно из-за магнитно-ротационной не-
стабильности и ряда других возможных причин.

В недавней работе [49] изучалась проблема по-
явления 0.1–1 μm кристаллической силикатной
пыли в поверхностных слоях протопланетных
дисков всех объектов от коричневых карликов до
звезд AeBe Хербига. Их расчеты показывают, что
эта пыль может выноситься гидромагнитными
дисковыми ветрами (например, X-ветром [50,
51]) или магнито-центробежным ветром [21])
вверх над поверхностью диска, и затем эта пыль
возвращается в диск на больших расстояниях от
звезды.

Таким образом, образование пылевых струк-
тур, экранирующих звезды во время затмения,
может быть вызвано различными механизмами.
Это может быть дисковый ветер, поднимающий
пыль над диском; запыленный ветер неодноро-
ден и имеет значительные флуктуации плотно-
сти, которые условно называют газо-пылевыми
облаками. Кроме того, поднятая с поверхности
дисков пыль может возвращаться обратно к по-
верхности диска.

В данной работе мы промоделировали затме-
ния двух типов: затмение непрозрачным транзи-
ентным газо-пылевым облаком и непрозрачным
газо-пылевым экраном. В обоих случаях экраны
находились на расстоянии 0.5 а.е. (около 40
для UX Ori). Облако пересекает луч зрения, за-
крывая попеременно определенные участки дис-
кового ветра, зоны аккреции и звезды, находясь
на определенной высоте над поверхностью диска.
Во втором случае мы постепенно поднимаем над
поверхностью диска непрозрачный экран до вы-
соты, при которой профиль линии перестает ме-
няться (глубокий минимум яркости). Схема за-
тмений дана на рис. 3. При моделировании затме-
ний мы рассматривали звезду как точечный
источник излучения, так как расстояние, на кото-
рое мы помещаем экран, много больше радиуса
звезды.

Для анализа результатов мы использовали
имеющиеся у нас наблюдения звезд UXOR, как
выполненные в КрАО [52], так и на Nordic Optical
Telescope (NOT) [53]. Кроме того, мы использова-
ли данные наблюдений, опубликованные в рабо-
те [54], и новые данные наблюдения, продемон-

*R

стрированные на недавней конференции1, по-
священной исследованию звезд типа UX Ori [55].
Надо заметить, что мы не стремились точно вос-
производить профили водородных линий, по-
скольку они нестабильны. Нас больше интересо-
вали закономерности в переменности профилей
при различных условиях затмения.

3. РЕЗУЛЬТАТЫ

3.1. Параметры моделей

Параметры моделей излучаемых областей
приведены в табл. 1 (для дискового ветра) и
табл. 2 (для дисковой аккреции). Таблица 3 со-
держит гибридные модели, представляющие ком-
бинации моделей из табл. 1 и 2. В моделях диско-
вого ветра приведены области запуска дискового
ветра , половинный угол раскрытия дис-
кового ветра , отсчитываемый от вертикальной
оси, и темп потери массы. Остальные параметры
одинаковы для всех моделей. (1) Параметр, опре-
деляющий ускорение дискового ветра . Вы-
бор такого значения объясняется следующими
причинами: наблюдаемые профили самой силь-
ной линии водорода Hα постоянно показывают в
нормальном состоянии двухпиковый профиль с
глубокой абсорбцией на малых радиальных ско-
ростях. Чтобы получить такой профиль, следует
задать невысокий темп истечения вещества по-
рядка /год, иначе эмиссия “зальет” цен-
тральный провал на профиле линии. Однако при
таком темпе истечения вещества трудно получить
наблюдаемую над континуумом интенсивность
линии. Параметр ускорения  позволяет регули-
ровать скорость ускоряющегося газа: при значе-
нии  плотность газа достаточна, чтобы, во-
первых, образовать профиль линии H  нужной
интенсивности и, во-вторых, получить у теорети-
ческого профиля наблюдаемые крылья, т.е., что-
бы наблюдаемая терминальная скорость  тоже
была достигнута. (2) Масштабный фактор  в со-
отношение  меняется от 3 для первых
линий тока до 1 для самых удаленных [33]. (3) Па-

1 The second international Workshop “UX Ori type stars and re-
lated topics”, http://www.uxor.ru
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Рис. 3. Схема затмения непрозрачным газо-пылевым фрагментом, пересекающим луч зрения (слева) и непрозрачным
газо-пылевым экраном (справа).
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раметр эффективности загрузки вещества на ли-
нии тока  для всех моделей “распределяет”
вещество примерно в одинаковых пропорциях
между линиями тока. Следуя [30], температура га-
за в ветре (кроме узкой зоны вблизи поверхности
диска) принята равной 10000 K.

Модели дисковой аккреции в табл. 2 различа-
ются радиусами коротации и начальной темпера-
турой газа у поверхности звезды. Во всех моделях
температура газа уменьшается с ростом цилин-
дрического радиуса по степенному закону с пока-
зателем –1/3. Полутолщина магнитосферы со-
ставляет 0.75 . Чтобы избежать твердотельного
вращения магнитосферы, мы принимаем, что
скорость вращения газа подчиняется закону

(1)

где  – расстояние от звезды,  – параметр,  –
скорость вращения звезды в той точке, где газ до-
стигает ее поверхности. Мы принимаем ее значе-
ние равным 70 км/с, т.е., другими словами, газ
попадает на звезду между полюсом и экватором.

γ = 3

*R

= ,( ) ( / )* *
pu r U r R

r p ∗U

Как уже говорилось, радиальный (полоидаль-
ный) компонент скорости газа определяется из
решения уравнения движения под действием си-
лы тяжести. В моделях MA1 и MA2 расчет насе-
ленностей атомных уровней контролируется как
излучением звезды, так и электронными ударами;
в модели MA3 – только электронными ударами
(см. детали в [20]).

Для обеих излучающих областей выполнены
не-ЛТР расчеты водородного газа. Была учтена
различная геометрия области магнитосферы и
дискового ветра и, следовательно, использованы
соответствующие уравнения неразрывности. Ра-
диационные члены в уравнениях стационарно-
сти, учитывающие дискретные переходы между
атомными уровнями, вычислялись в приближе-
нии Соболева [56], а интенсивность излучения в
частотах линии вычислялась путем точного инте-
грирования по всем пространственным коорди-
натам в предположении полного перераспределе-
ния по частоте в сопутствующей системе коорди-
нат. Рассмотрено 15 атомных уровней и
континуум. Алгоритм вычислений детально опи-
сан в работе [33].

3.2. Профили линий в ярком состоянии звезды
В этом разделе представлены результаты рас-

четов профилей первых трех линий серии Баль-
мера для звезды UX Ori в ярком состоянии. Для
большей наглядности показаны профили линии,
рассчитанные отдельно для зоны аккреции и дис-
кового ветра и для гибридных моделей. На рис. 4
представлены профили линий Hα (a), Hβ (б) и
Hγ (в) в моделях магнитосферной аккреции MA1
(верхняя панель) и MA2 (нижняя панель). По-
скольку угол, под которым наблюдатель смотрит
на звезду и диск, точно не определен, мы сделали
расчеты для трех углов наклона: i = 60° (штри-
ховая линия), 70° (сплошная линия) и 80°
(пунктир).

На рис. 5 показаны профили линий Hα, Hβ и
Hγ для гибридной модели 2. Отдельно показан
вклад в общее излучение дисковой аккреции
(пунктир) и дискового ветра (штриховая линия).
Результирующий профиль представлен сплош-
ной линией. Из рисунка видно, что главной обла-
стью формирования линий является область дис-
кового ветра, несмотря на то, что темп истечения
почти на порядок меньше темпа аккреции. Это
происходит потому, что зона магнитосферной ак-
креции слишком мала, чтобы играть важную роль
в формировании эмиссионной линии водорода,
по крайней мере для линии Hα. Тем не менее
вкладом магнитосферной аккреции пренебрегать
нельзя: поглощение на положительных радиаль-
ных скоростях уменьшает интенсивность “крас-
ного” пика и приближает профиль линии Hα к
наблюдаемому.

Таблица 1. Параметры моделей дискового ветра

Модель  yr

DW1 2–3.5 30
DW2 2–11 45
DW3 2–15 60
DW4 3–20 60
DW5 2–8 70
DW6 2–6 30

ω − ω , ∗1 N R θ , °1 , �
�

wM M −1

−× 92 10
−× 92 10
−× 92 10
−× 95 10
−× 92 10
−× 91 10

Таблица 2. Параметры моделей дисковой аккреции

Модель , K  yr–1

MA1 8000 1.5
MA2 8000 2
MA3 10000 2

T , ∗cr R , �
�

accM M

−× 81 10
−× 81 10
−× 81 10

Таблица 3. Гибридные модели

Модель DW + MA

1 DW1 + MA1
2 DW2 + MA1
3 DW3 + MA1
4 DW4 + MA1
5 DW5 + MA1
6 DW2 + MA2
7 DW6 + MA3
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Еще один пример профилей бальмеровских
линий в рамках гибридной модели 7 представлен
на рис. 6. Здесь показаны только результирующие
профили линий. Несмотря на другие параметры
модели и магнитосферной аккреции, соотно-
шение декрементов линий (интенсивностей
Hα/Hβ/Hγ) примерно одинаковы с моделью 2,
хотя форма линий отличается в правом крыле за
счет того, что темп потери массы меньше, чем в
модели 2 и поэтому “прослеживается” влияние
аккреции.

3.3. Профили линий во время затмения
В этом разделе мы представляем результаты

моделирования профилей линии Hα во время за-
тмений звезды и ее ближайшего окружения не-
прозрачным пылевым экраном и проходящим га-
зо-пылевым облаком (рис. 3).

3.3.1. Затмение непрозрачным пылевым экра-
ном. Понятно, что в протопланетном диске по-
стоянно идет преобразование пылевой структу-
ры, так как планетная система еще не сформи-
ровалась, сам диск крайне неоднородный, и
моделирование в приближении дисковой сим-
метрии является упрощением задачи. Но, не зная
точно структуру и состав пыли, распределение по

размерам и ее динамику, надо начинать исследо-
вание с упрощенной схемы. Поэтому мы рассмат-
риваем ситуацию, когда на радиусе сублимации
от поверхности диска поднимается непрозрач-
ный экран. Поскольку наблюдатель видит систе-
му в верхней полуплоскости (угол зрения меньше
90°), мы помещаем экран на плоскость диска и
постепенно увеличиваем его высоту, каждый раз
считая профиль линии H , самой сильной эмис-
сионной линии в спектре UX Ori. Высота экрана
увеличивается до тех пор, пока профиль линии не
перестает меняться. Это означает, что достигнута
такая область дискового ветра, в которой плот-
ность вещества становится слишком малой, что-
бы влиять на профиль. Поскольку радиус субли-
мации находится примерно на расстоянии 0.5 а.е.
от звезды ( ), то можно пренебречь краевы-
ми эффектами и принять экран плоским. Надо
отметить, что когда экран, поднимаясь, экрани-
рует звезду, он экранирует и нижнюю полусферу
системы. В результате наблюдатель видит только
содержимое верхней полусферы.

Мы выбрали модели дискового ветра (DW1–
DW5), у которых половинный угол раскрытия
увеличивается от модели DW1 к модели DW5 от
30° до 70°, и рассчитали профили линий H  сов-

α

∼40 *R

α

Рис. 4. Профили линий Hα (a), Hβ (б), Hγ (в) в моделях дисковой аккреции MA1 (верхняя панель) и MA2 (нижняя па-
нель):  (штриховая линия),  (сплошная линия) и  (пунктир).
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Рис. 5. Профили линий Hα, Hβ и Hγ в модели 2, состоящей из дискового ветра DW2 и дисковой аккреции MA1: вклад
магнитосферной аккреции в общее излучение линий представлен пунктиром, дискового ветра – штриховой линией,
результирующий профиль – сплошной линией.
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местно с моделью аккреции MA1 (гибридные мо-
дели 1–5 из табл. 3). На рис. 7 профили линий в
рамках этих моделей вне затмений приведены на
самой верхней панели с пометкой “0”. Рисунок 7
демонстрирует, как по мере увеличения высоты
экрана меняется профиль линии H  во всех мо-
делях. При высоте от 15 до 25  наступает глубо-
кий минимум, континуум звезды падает, так как
экран закрывает полностью звезду, но все еще не
закрывает обширную область дискового ветра,
самые плотные слои которой вместе с областью
аккреции закрыты, а внешние слои ветра форми-
руют слабый эмиссионный профиль. Если пере-
нормировать его на новый континуум, линия по-
кажется более интенсивной, чем она наблюда-
лась в ярком состоянии звезды [16, 57, 58], однако
это следствие нормировки. Из рисунка видно, что
профиль линии H  в минимуме блеска для мно-
гих моделей становится одиночным, несиммет-
ричным и смещается в красную сторону. Это вы-
звано тем, что в первую очередь закрывается
часть ветра, движущаяся к наблюдателю. Степень

α

*R

α

асимметрии зависит от параметров модели и,
прежде всего, от угла раскрытия ветра. Если этот
угол мал, как, например, в моделях 1 и 2 (
и  соответственно), то и в минимуме блеска
профиль останется двухпиковым. Такое событие
тоже наблюдалось недавно для звезды RR Tau,
принадлежащей семейству типа UV Ori: интен-
сивность линии H  изменилась во время затме-
ния, но ее профиль остался двухпиковым [55].

Таким образом, проведенное выше моделиро-
вание показало, что ни одна из рассмотренных
моделей не объясняет трансформацию двухпико-
вого профиля линии Hα в ярком состоянии звез-
ды в одиночный несмещенный профиль в мини-
муме блеска. Это означает, что существует еще
один источник излучения в линии Hα, который
дает одиночный профиль и который не закрыва-
ется экраном в момент затмения.

Источником излучения, обладающим такими
свойствами, может быть пылевое гало в полярной
области диска [3, 48, 59]. При рассеянии излуче-
ния на пыли в полярных областях и при больших

θ = °1 30
°45

α

Рис. 7. Изменение профилей линии H  во время затмения непрозрачным пылевым экраном в моделях 1–5. Цифры
на графиках означают высоту экрана, выраженную в радиусах звезды. “0” соответствует внезатменному профилю.
Угол наклона равен 70°.
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значениях угла  формируются узкие одиночные
профили линий, как если бы наблюдатель нахо-
дился в этой зоне и видел объект под углами от 0°
до примерно 20–30° [59, 60]. Рассеянный свет по
нашим оценкам может составлять до 10% от пря-
мого света под этим же углом наклона. Он слаб и
не заметен на профилях линий при нормальном
(ярком) состоянии звезды, но играет все большую
роль при падении блеска звезды и уменьшении
континуума. В минимуме блеска профиль линии
от рассеянного света становится сопоставимым
по величине в минимуме блеска с профилем ли-
нии, полученным без учета рассеяния.

На рис. 8 показаны профили линии H , ана-
логичные представленным на рис. 7, но уже с уче-
том рассеянного света. Профили линии представ-
ляют собой суперпозицию профилей от дисковой
аккреции, дискового ветра и рассеянного излуче-
ния от этих областей пылью, сконцентрирован-
ной на угловом расстоянии в 20° от полярной оси.
На каждом графике штриховой линией показан
профиль линии Hα от рассеянного пылью излу-
чения. В ярком состоянии звезды (верхняя па-

i

α

нель рис. 8) рассеянный свет слегка изменяет
профиль линии, но его влияние на профиль не-
значительно. По мере усиления затмения про-
филь линии от рассеянного света по интенсивно-
сти и ширине становится сравнимым с профилем
от прямого света, полученного при 70°. Кроме то-
го, рассеянный свет добавляет излучение со сто-
роны отрицательных лучевых скоростей. Профи-
ли линий, представленные на рис. 8, вычислены в
предположении неподвижной пыли. Влияние
движения пыли на профили линии Hα продемон-
стрировано в Приложении.

3.3.2. Затмение газо-пылевым облаком. На
рис. 9 представлена модификация профилей ли-
нии H  во время затмений системы, вызванных
проходящим газо-пылевым облаком. Рассмотре-
на модель 2 без учета рассеянного света около-
звездной пылью. Облако находится на расстоя-
нии 0.5 а.е. от звезды, на высоте, достаточной для
затмения звезды, имеет постоянную оптическую
толщину много больше единицы и движется в ту
же сторону, что и дисковый ветер. Наблюдатель
смотрит на звезду под углом 70° (левый столбец) и

α

Рис. 8. То же самое, что на рис. 7, но с учетом излучения от дискового ветра и магнитсферы, рассеянного пылью
(сплошная линия). Штриховой линией обозначен вклад от рассеянного излучения. Детали см. в тексте.
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80° (правый столбец). Облако помещается на
линии, перпендикулярной плоскости чертежа
(рис. 3), в точку с определенным прицельным па-
раметром ( ), отмеченным на каждом графике и
выраженным в единицах радиуса звезды (см.
рис. 10). Отрицательные значения прицельного
параметра означают, что облако находится слева
от оси симметрии системы, положительные зна-
чения параметра – справа от оси. Прицельный
параметр, равный нулю, означает, что облако на-
ходится точно на центральной оси системы, про-
ходящей через центр звезды.

Когда прицельный параметр , профиль
линии мало отличается от профиля вне затмения,
так как экран закрывает не самую плотную излу-
чающую часть оболочки, далекую от звезды. Ко-
гда облако находится на “положительном” при-
цельном параметре, то при его приближении к
оси симметрии ( ) закрывается приближа-
ющаяся к наблюдателю часть дискового ветра,
синий пик профиля слабеет. Когда облако нахо-
дится на центральной оси, оно закрывает в рав-
ной степени удаляющуюся и приближающуюся
области дискового ветра, и профиль линии Hα
остается двухпиковым. По мере прохождения об-
лака по “отрицательным” прицельным парамет-
рам оно закрывает удаляющуюся часть ветра, от-
крывая приближающийся к наблюдателю ветер,
и слабеет красный пик профиля, а синий восста-
навливается.

4. ОБСУЖДЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ
И ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Значение исследований свойств молодых
звезд типа UX Ori для понимания физических
процессов, происходящих в протопланетных дис-
ках, трудно переоценить, потому что эти звезды
наблюдаются сквозь газопылевые атмосферы
дисков и дисковых ветров. Это обстоятельство
сильно затрудняет интерпретацию наблюдений
UX Ori и понимание реальной картины из-за
многообразия и сложности процессов, происхо-
дящих в областях, ближайших к звезде. Но это же
обстоятельство позволяет получать уникальную
информацию не только о звезде и ее ближайшем
окружении (например, о компактной зоне магни-
тосферной аккреции), но и о протяженных обла-
стях таких, как дисковый ветер и сам аккрецион-
ный диск. Благодаря наличию сложной пылевой
структуры в поверхностных областях диска и в ос-
новании дискового ветра можно изучать физиче-
ские процессы в газо-пылевой среде на расстоя-
ниях порядка или меньше радиуса сублимации
пыли.

В данной работе мы рассчитали профили ли-
ний Hα, Hβ и Hγ в рамках гибридных моделей,
включающих две излучающих области: магнито-

pp

@| | 1pp

→ 0pp

Рис. 9. Схема затмения газо-пылевым фрагментом,
пересекающим луч зрения в направлении вращения
диска и дискового ветра. Цифрами указано значение
прицельного параметра в единицах радиуса звезды.
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сферную аккрецию в модификации, соответству-
ющей быстро вращающимся звездам Хербига
(дисковую аккрецию), и магнито-центробежный
дисковый ветер. Не-ЛТР расчеты эмиссионных
линий серии Бальмера выполнены для звезды UX
Ori, типичного представителя подкласса звезд
AeBe Хербига, которые наблюдаются при боль-
ших углах наклона через пылевую атмосферу ак-
креционного диска и запыленный дисковый ве-
тер. Теоретические профили этих линий были
рассчитаны как для нормального (яркого) состо-
яния звезды, так и во время затмений. Рассмотре-
ны два типа экранов: газо-пылевое облако, пере-
секающее луч зрения, и газо-пылевой экран над
поверхностью диска, расположенные на радиусе
сублимации пыли (около 0.5 а.е.).

Мы можем сделать следующие выводы:
• Как и для обычных звезд AeBe Хербига, ори-

ентированных под меньшими углами к наблюда-
телю, в формировании самой интенсивной баль-
меровской линии водорода Hα у звезды UX Ori
доминирующую роль играет протяженный дис-
ковый ветер [33, 61–64]. Зона магнитосферной
аккреции очень мала, но играет заметную роль в
формировании асимметричного двухпикового
профиля линии. Линии Hβ и Hγ образуются в ме-
нее протяженной области вокруг звезды, и роль
магнитосферной аккреции для них возрастает.

• Чтобы профили рассматриваемых линий
имели форму и интенсивность, наблюдаемую в
ярком состоянии блеска у звезды UX Ori (т.е., с

глубоким центральным провалом на малых луче-
вых скоростях и “красным” пиком более слабым,
чем “синий” пик), темп потери массы с ветром
должен быть невысоким, порядка /год,
при бóльших темпах истечения вещества эмис-
сия, образующаяся в ветре, заполняет централь-
ную часть профиля. Соответственно темп аккре-
ции должен быть примерно на порядок больше
темпа истечения, чтобы образовать обратный P
Cyg профиль. Чтобы получить такой профиль в
рамках модели классической магнитосферной
аккреции, надо увеличить темп аккреции на два
порядка, что противоречит наблюдениям.

• Во время прохождения газо-пылевого обла-
ка через луч зрения профиль линии H  меняется
следующим образом: сначала “гаснет” один пик и
профиль при определенных положениях экрана
может стать близким к одиночному и смещенно-
му относительно центра линии; затем профиль
линии становится симметричным и двухпиковым
(момент центрального затмения), с дальнейшим
продвижением экрана начинает “гаснуть” другой
пик профиля и восстанавливаться первый.
В определенный момент затмения профиль опять
становится практически одиночным, но уже сме-
щенным в противоположную сторону от нулевой
лучевой скорости. Последовательность измене-
ния “синего” или “красного” пика зависит от то-
го, совпадает ли движение облака с направлением
вращения диска или противоположно ему.

−
�

910 M

α

Рис. 10. Вид системы “звезда  диск” сверху. Показаны положения облака при различных значениях прицельного па-
раметра . Стрелками указаны движения диска и дискового ветра и последовательность перемещения затмевающего
облака.
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• Во время затмения системы газо-пылевым
экраном, поднимающимся вверх от плоскости
диска, у профиля линии Hα в большинстве моде-
лей сначала синхронно понижается интенсив-
ность обоих пиков, но в минимуме блеска синий
пик практически исчезает, кроме моделей с ма-
лым углом раствора ветра: модель 1 ( ); в
ней профиль остается двухпиковым и практиче-
ски симметричным; модель 2 ( ); профиль
остается двухпиковым, но становится асиммет-
ричным. В моделях с бóльшими углами раствора
дискового ветра профили в минимуме блеска
смещены в разной степени в сторону положи-
тельных лучевых скоростей. Таким образом, изу-
чая переменность линии Hα в моменты затме-
ний, можно определить параметры ветра, кото-
рые трудно определить иным путем.

• Рассеяние излучения от дисковой аккреции
и дискового ветра удаленной околозвездной пы-
лью, сконцентрированной в полярных зонах (от
0° до 30° от полярной оси) малозаметно, когда
звезда находится в ярком состоянии, но может
повлиять на форму профиля во время минимумов
яркости. Рассеянный свет составляет небольшую
долю от прямого излучения, не более 10%. Ради-
альный компонент скорости пыли смещает про-
филь линии Hα относительно нулевой лучевой
скорости, вращательное движение пыли расши-
ряет профиль и сглаживает его, образуя одиноч-
ный профиль в моменты глубокого минимума
блеска.

θ = °1 30

θ = °1 45

• К аналогичному эффекту – превращению
двухпикового профиля линии в одиночный во
время затмения – может привести тепловое излу-
чение газовой атмосферы расходящегося диска,
нагретой и частично ионизованной излучением
звезды [65]. В этом случае профили линии Hα то-
же получаются узкими и одиночными. Эта воз-
можность заслуживает дальнейшего исследова-
ния.

• Чтобы более детально изучить структуру и
свойства как затмевающего тела (запыленного
дискового ветра и атмосферы диска), так и газо-
вых излучающих областей, требуются новые од-
новременные фотометрические и спектральные
наблюдения звезд типа UX Ori с высоким спек-
тральным разрешением.

Приложение

В Приложении мы предлагаем дополнитель-
ный материал, который может быть полезен для
исследования звезд типа UX Ori.

Магнитосферная аккреция

Как уже говорилось, мы предполагаем, что ис-
пользование классической схемы магнитосфер-
ной аккреции для быстро вращающихся звезд
HAEBE будет некорректным. Однако такой вари-
ант аккреции может быть в принципе реализован

Рис. 11. Схема классической магнитосферной аккре-
ции для звезды UX Ori.
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0 1 2 3
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Рис. 12. Изменение температуры с расстоянием от
звезды в моделях классической магнитосферной ак-
креции CMA1 и CMA2 с максимальной температурой
газа 8000 K.
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при достаточно сильном собственном поле звез-
ды. В этом случае аккрецирующее вещество будет
доставляться к полюсам звезды. Для этого случая
мы рассчитали профили линии Hα для несколь-
ких моделей и часть из них представляем в дан-
ном Приложении.

Схема классической магнитосферной аккре-
ции, используемая обычно для звезд Т Тельца,
показана на рис. 11. Предполагается, что магни-
тосфера образована дипольным магнитным по-
лем, ось которого совпадает с осью вращения
звезды. Cуществуют внешняя  и внутренняя 
границы магнитосферы, и газ движется к звезде

mor mir

вдоль магнитных силовых линий только под дей-
ствием силы тяготения. Область старта на диске
находится между этими значениями. Магнито-
сфера вращается твердотельно со скоростью вра-
щения звезды на экваторе (150 км/с). Перенос из-
лучения в спектральных линиях рассматривается
в приближении Соболева с учетом нелокального
радиационного взаимодействия. Подробный ал-
горитм расчетов дан в статье [39].

Представлены две модели магнитосферной
аккреции с внутренним радиусом магнитосферы

 и внешним  (модель CMA1) и соответ-
ственно  и  (модель CMA2). Еще одним
.1 2 *R .1 7 *R

.1 5 *R .2 5 *R

Рис. 13. Профили линии H  в моделях классической магнитосферной аккреции CMA1 (a, b, c) и CMA2 (d, e, f). Сверху

вниз приведены профили линий для темпов аккреции: /год (верхняя панель), /год

(средняя панель) и /год (нижняя панель). Угол наклона равен 70°.
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параметром модели была температура газа у по-
верхности звезды, которая задавалась таким об-
разом, чтобы максимальная температура газа при
расчете теплового баланса была равна 8000 K. Из-
менение температуры газа с расстоянием вдоль
магнитных силовых линий показано на рис. 12.
Обе модели рассчитаны для трех значений темпа
аккреции: ,  и

/год. Угол наклона . Профили
линии H  в моделях классической магнитосфер-
ной аккреции с параметрами CMA1 и CMA2 по-

−= × �
�

81 10accM M −× �

83 10 M
−× �

71 10 M = °70i
α

казаны на рис. 13. При расчете профилей с тем-
пом аккреции /год был учтен эффект
Штарка. Надо заметить, что с увеличением темпа
аккреции до этой величины линия H  принимает
форму обратного P Cyg профиля.

Влияние движущейся пыли на профили линии Hα
Моделирование рассеяния излучения непо-

движными пылевыми частицами, находящимися
в непрерывно движущейся среде, является упро-
щением задачи. Пыль может находиться на стен-

−
�

710 M

α

Рис. 14. Влияние радиального компонента скорости пыли на профили линии H  во время минимума яркости в моде-
лях 1–5. “0” означает случай неподвижной пыли, –100 и 100 означают пыль, приближающуюся к звезде и удаляющу-
юся от звезды со скоростью 100 км/с соответственно.
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Рис. 15. Влияние тангенциального компонента скорости пыли на профили линии Hα во время минимума яркости в
моделях 1–5.
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ках полости, образованной за время эволюции
системы истечениями вещества в области полю-
сов, эта “стенка” становится границей зоны дис-
кового ветра, который поднимается над поверх-
ностью диска и вращается. Поэтому частицы пы-
ли тоже участвуют в сложном движении. Поэтому
мы проверили, как влияет радиальное и танген-
циальное движение пыли на рассчитанные про-
фили линии Hα. Алгоритм расчетов детально из-
ложен в [59]. На рис. 14 показаны профили линии
Hα из последнего (нижнего) ряда рис. 7 (т.е. по-
лученные в момент минимума яркости звезды)
для тех же гибридных моделей, и затем к ним до-
бавлен свет, рассеянный пылью, находящейся в
полярной области в 20° от полярной оси и движу-
щейся со скоростью –100 км/с, т.е. к звезде, и со
скоростью 100 км/с, т.е. от звезды. В первом слу-
чае, кроме того, что рассеянный свет изменяет
форму профиля линии, он еще и смещает его це-
ликом в сторону отрицательных лучевых скоро-
стей. Во втором случае профиль линии смещается
к положительным лучевым скоростям. Величина
смещения зависит от скорости пыли и угла на-
клона. Значение 100 км/с выбрано для лучшей
иллюстрации эффекта. На рис. 15 те же профили
всех рассмотренных моделей, полученные в ми-
нимуме яркости звезды, подвергаются влиянию
только вращения пыли со скоростью 100 км/с.
Свет, рассеянный вращающейся пылью, расши-
ряет профили линий и сглаживает их форму, де-
лая их одиночными. Совместный эффект от дви-
жения пыли приводит, таким образом, к смеще-
нию, расширению и сглаживанию профилей
линий.
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