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Введение

Введение

Галактики представляют собой системы, состоящие из газа, звёзд и

тёмного вещества. В различных классификациях по морфологическому ти-

пу вводится более десяти типов галактик [1, 2], которые приблизительно

можно разделить на эллиптические, дисковые и неправильные. Широкое

многообразие типов галактик отражает большое различие условий их фор-

мирования и эволюции. Наиболее популярным сейчас сценарием форми-

рования структур является иерархический сценарий в рамках космологиче-

ской модели ΛCDM, согласно которой вещество во Вселенной представле-

но барионной и тёмной составляющей (CDM — Cold Dark Matter, холодное

тёмное вещество) в отношении по массе, примерно, 1 : 6, а закон расшире-

ния Вселенной определяется, главным образом, тёмной энергией, плотность

которой составляет более 70% от средней плотности массы-энергии. Фор-

мирование структур в иерархическом сценарии происходит путём конденса-

ции и роста начальных космологических возмущений в тёмном веществе и

газе на фоне расширяющейся Вселенной. В этом сценарии первые гравита-

ционно связанные объекты — минигало с массами до 106M⊙ — сливаются,

со временем образуя гало тёмного вещества галактиктических скоплений и

галактик [3]. Образование галактик происходит в течение всего процесса

слияния гало — путём коллапса газа, содержащегося в гало, аккреции га-
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за сформировавшейся галактикой, а также путём слияния галактик [4]. Так,

эллиптический галактики, обладающие массой звёздной системы порядка

1011M⊙ имеют в среднем два значимых, то есть сравнимой массы, предка, а

более массивные — до пяти [5]. Несмотря на то, что качественная картина

формирования галактик, галактических групп и скоплений представляется

ясной, существует ряд вопросов, которые касаются принятой космологиче-

ской модели и иерархического сценария.

Хотя гало большей массы формируются путём слияний гало меньшей

массы (т.н. ≪bottom-up clustering≫), наблюдения показывают, что звёзды

в массивных галактиках имеют в среднем больший возраст, чем в галак-

тиках меньших масс (т.н. ≪down-sizing≫), вопреки иерархическому сцена-

рию, который предполагает более позднее формирование массивных гало

[6, 7, 8]. В теоретических работах были предложены решения этого проти-

воречия без отказа от модели ΛCDM — как более тонким расчётом цепочек

слияния гало в иерархическом сценарии [9, 10, 5], так и учётом излучения

активных ядер массивных галактик [5]. В тех численных моделях, когда в

расчёт берётся только лишь аккреция и выброс газа, не удалось добиться

сответствии модели с наблюдениями [11].

Наблюдаемое количество маломассивных спутников в окрестности

нашей галактики и в локальной группе значительно ниже, чем предсказыва-

ется космологической моделью ΛCDM [12, 13]. В рамках модели это может

объясняться тем, что частицы тёмного вещества имеют слишком низкую

дисперсию скоростей. Предлагаемые решения сводятся к замене холодно-

го тёмного вещества — тёплым (Warm Dark Matter), с бо́льшим значением

дисперсии скоростей частиц [13, и др.]. Однако, это приводит к смещению
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момента начала эпохи реионизации, который сильно зависит от количества

маломассивных гало [14].

Другой вопрос, который имеет связь с космологией, это проблема уг-

лового момента. Чрезмерная диссипация углового момента представляет

существенные трудности в попытках смоделировать формирование дисков,

которые соответствовали бы типичным наблюдаемым галактикам. Одной из

причин этого является большое число маломассивных гало, вовлечённых

в динамическое трение с веществом формирующегося диска [15]. Безотно-

сительно космологии, проблема углового момента вызвана как недостаточ-

но высоким разрешением, которое удаётся достигнуть в численных моде-

лях, так и недостатками самих физических моделей аккреции, диссипации и

звездообразования [14].

Трудности построения моделей эволюции галактик вызваны сложно-

стью базовых физических процессов. В современных моделях термодина-

мические свойства и структура газа описываются в терминах функций на-

грева и охлаждения [16], и с использованием моделей многофазной меж-

звёздной среды (МЗС) [17, 18, 19].

Диссипативные процессы в газе могут быть представлены ударными

волнами, вязкостью, радиационным нагревом и охлаждением. В современ-

ных моделях термодинамические свойства и структура газа описываются в

терминах функций нагрева и охлаждения [20, 16], с использованием моделей

многофазной межзвёздной среды [17, 18, 19], а также путём использования

искусственной вязкости как замены физической вязкости газа и ударных

волн [21, 22]. Недостатки этих подходов в том, что в них не учитывается

турбулентная структура межзвёздной среды. Действие сверхновых на МЗС
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в моделях определяется вкладом в радиационную, тепловую и кинетическую

энергию. Баланс между составляющими этого вклада существенным обра-

зом влияет на свойства модели [23]. Также определяющим является вре-

мя диссипации и высвечивания энергии, переданной мезжвёздной среде —

слишком короткое время высвечивания приводит к сильной фрагментации

газа, что усиливает, в частности, проблему углового момента в дисковых га-

лактиках. Свободные параметры моделей нагрева и охлаждения газа, кото-

рые предлагались разными авторами, не всегда удаётся обосновать теоре-

тически (см. обзор [16]).

В моделях галактик, в которых используется прямое моделирование

МЗС методами газовой динамики, удаётся разрешать области размером не

менее 10 пк, в то время, как звездообразование происходит на существен-

но меньших масштабах. Сложная структура межзвёздной среды и широкий

диапазон значений температуры и плотности в ней делает возможным лишь

феноменологический подход к описанию звездообразования. В разное вре-

мя были предложены несколько способов задания скорости образования

звёзд в зависимости от параметров межзвёздной среды [24]. В частности,

широко используется закон шмидтовского типа [25], полученный на осно-

ве наблюдений, где скорость звездообразования пропорциональна некото-

рой степени плотности. Различие феноменологических моделей и трудности

с определениями их параметров из первых принципов говорит о недоста-

точном понимании всего комплекса физических процессов, происходящих

в межзвёздной среде.

Ещё одним фактором, определяющим эволюцию галактик, является

обмен веществом галактики с межгалактической средой (МГС). В отличие
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от изолированных галактик, обмен веществом может оказывать влияние на

химический состав МЗС и морфологию галактик, а также на химический

состав газа внутри скопления [26]. Можно выделить несколько возможных

механизмов потери газа галактикой [27]: галактический ветер, вызванный

множественными взрывами сверхновых, лобовое давление, испытываемое

галактикой со стороны МГС, приливное воздействие со стороны других га-

лактик в группе, выпаривание газа из галактик посредством взаимодействия

с горячей МГС и выдувание пыли давлением излучения звёзд. Множествен-

ными событиями аккреции, приводящими к вспышкам звездообразования,

можно объяснить наличие нескольких звёздных населений, которое обна-

руживается во многих галактиках [28].

В работах, лёгших в основу этой диссертации, были сделаны попыт-

ки развить модели некоторых физических процессов в мезжвёздной среде

и звёздном населении галактик, оставаясь в рамках простого однозонного

подхода, разработанного ранее и освещённого во многих статьях [29, 27, 30,

и др.].

Цели диссертации

Основными целями диссертации являются:

— исследование истории химического обогащения Галактики;

— развитие локальной модели звездообразования в галактиках и модели

диссипации турбулентной энергии в межзвёздной среде;

— исследование хиимческого состава звёздных населений Галактики;
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— исследование потери звёздной массы на эволюцию карликовых галак-

тик.

Научная новизна

Впервые получены следующие результаты:

— Найдено объяснение распределения обилия железа в звёздах в зави-

симости от высоты над плоскостью Галактики. Распределение имеет

хорошее согласие с наблюдениями на шкале высоты до 16 кпк. Пока-

зано, что низкометалличные звёзды, расположенные на больших вы-

сотах, образовались до или в начале формирования галактического

диска.

— Предложена локальная модель звездообразования, скорость которо-

го зависит от плотности и средней температуры газа. Модель основа-

на на применении критерия гравитационной неустойчивости Джинса,

с возможным обобщением её на те случаи, когда необходимо учиты-

вать вращение галактики, магнитное поле и химический состав газа.

— Развита модель диссипации турбулентной энергии межзвёздной сре-

ды, в которой берётся в расчёт структура МЗС. Показаны недостатки

подхода к моделированию МЗС, используемого в настоящий момент и

обоснована необходимость учёта турбулентной структуры межзвёзд-

ной среды. Продемонстрированы качественные свойства на примере

однозонной модели эволюции галактик.

— В рамках однозонной модели эволюции галактик построен сценарий
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эволюции Галактики, в котором объясняется особенность в распре-

делении кислорода и железа, наблюдаемая по F- и G-карликам в

окрестности Солнца.

— Обнаружен механизм потери массы карликовыми галактиками по-

средством распада OB-ассоциаций и исследованы наблюдательные

проявления этого механизма: повышение металличности МГС, уве-

личение соотношения массы к светимости для галактик.

— Предложено объяснение отсутствию дисковых галактик с абсолют-

ной звёздной величиной выше −13.

Научная значимость

Основные результаты данной диссертации, определяющие её науч-

ную значимость, опубликованы в авторитетных астрономических изданиях

и служат развитию фундаментальных представлений о физических процес-

сах в межзвёздной среде и об эволюции галактик в целом.

Публикации

Основные результаты и положения диссертационной работы опубли-

кованы в 3 статьях общим объёмом 31 страница, 1 работа написана сов-

местно с соавторами.

Публикации в реферируемых журналах:

1. Е. П. Курбатов, А. В. Тутуков, Б. М. Шустов ≪Эволюция галактик

и соотношение Талли-Фишера≫, Астрон. Журн., 2005, том 82, № 7,
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с. 573–583.

2. Е. П. Курбатов ≪О скорости звездообразования и турбулентной дис-

сипации в моделях галактик≫, Астрон. Журн., 2007, том 84, № 12,

с. 1059–1069.

3. Е. П. Курбатов ≪Влияние распада OB-ассоциаций на эволюцию кар-

ликовых галактик≫, Астрон. Журн., 2010, том 87, № 7, с. 646–654.

Публикаций в нереферируемых изданиях, включая тезисы докладов

на конференциях: 9.

Апробация работы

Результаты, вошедшие в диссертацию, докладывались на следующих

российских и международных научных конференциях и локальных семина-

рах:

1. Astronomische Gesellschaft 2005 ≪Interacting Galaxies≫, Köln,

Germany, September 28–30 2005.

2. Конференция молодых учёных, УрГУ, Коуровка, февраль 2007 г.

3. Young Stientists Conference on Astronomy and Space Physics, Kyiv,

Ukraine, April 23–28 2007.

4. Семинар ≪Субпарсековые структуры в межзвёздной среде≫, Москва,

ГАИШ, 3–4 июля 2007 г.

5. Семинар ИНАСАН, ноябрь 2007 г.

6. Конкурс молодых учёных, ИНАСАН, Москва, ноябрь 2007 г.
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7. Семинар ИНАСАН, декабрь 2007 г.

8. Конференция ≪Актуальные проблемы внегалактической астроно-

мии≫, ПРАО ФИАН, Пущино, 21–23 апреля 2009 г.

9. Conference ≪Nearby Dwarf Galaxies≫, SAO, N. Arkhyz, September 14–

18, 2009.

10. Конференция ≪Химическая и динамическая эволюция галактик≫,

ЮФУ, Ростов-на-Дону, 28–30 сентября 2009 г.

Личный вклад автора

Автор диссертации:

— построил локальную модель звездообразования и диссипации турбу-

лентной энергии, в которой учтена структура МЗС;

— предложил модель потери массы карликовых галактик и изменения

морфологии карликовых дисковых галактик, основанную на явлении

распада OB-ассоциаций;

— для реализации предложенных моделей произвёл модификации чис-

ленного кода, разработанного ранее Д. З. Вибе [30];

— провёл все теоретические расчёты по обоснованию предложенных мо-

делей и численные расчёты по моделированию эволюции галактик.
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Объём и структура диссертации

Диссертация состоит введения, из трёх глав и заключения. Объём ра-

боты составляет 89 страниц, включая 9 рисунков и 1 таблицу. Список цити-

руемой литературы состоит из 114 наименований.

Во введении дан краткий обзор по теме диссертации. Описаны теку-

щие проблемы теории формирования и эволюции галактик. Представлены

общие характеристики диссертационной работы (цели диссертации, струк-

тура диссертации, публикации по теме диссертации, личный вклад в сов-

местные работы, научная и практическая значимость и результаты, выно-

симые на защиту).

В первой главе представлены результаты исследования ранней исто-

рии обогащения Галактики тяжёлыми элементами. Проведён анализ факто-

ров, определяющих ранний этап химического обогащения МЗС и химиче-

ской эволюции звёздного населения. Было получено распределение метал-

лов по высоте над плоскостью Галактики.

Во второй главе предложена локальная модель звездообразования,

скорость которого определяется локальным значением плотности газа и

средней температуры. При построении модели была учтена наблюдаемая

статистика распределения облаков в межзвёздной среде. Также предложе-

на модель диссипации турбулентной энергии в МЗС через столкновения об-

лаков. Модель звездообразования и диссипации была привлечена к объяс-

нению особенности распределения обилий кислорода, железа и других эле-

ментов в F- и G-карликах, солнечной окрестности.

В третьей главе рассмотрено влияние эффектов, вызванных распадом
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OB-ассоциаций, на эволюцию карликовых галактик. С помощью этого эф-

фекта объяснено существование нижнего предела масс карликовых диско-

вых галактик и предложено возможное решение проблемы дефицита коли-

чества спутников нашей галактики.

Основные результаты и положения, выносимые на защиту

1. Показано, что низкометалличные звёзды, расположенные на больших

высотах, образовались до или в начале формирования диска Галакти-

ки.

2. Предложено модельное определение локальной скорости звездообра-

зования и диссипации турбулентной энергии.

3. Показано, что наблюдаемая особенность химических обилий в F- и

G- карликах может быть объяснена паузой в звездообразовании, вы-

званной поглощением нашей Галактикой галактики-спутника.

4. Предложен механизм изменения во времени морфологии изолирова-

ных карликовых галактик как результат распада OB-ассоциаций.

5. Предложено объяснение отсутствию дисковых галактик со звёздной

величиной выше −13.
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1. Ранняя химическая эволюция Галактики

1.1. Введение

Теоретическому исследованию эволюции галактик посвящены тыся-

чи научных работ. В них зачастую используются весьма сложные матема-

тические инструменты: модели N тел, газодинамические многомерные мо-

дели, статистические методы и т.д. Однако, ряд очень важных результа-

тов можно получить с помощью относительно простых и нересурсоёмких

методов. В 90-х годах был предложен и развит подход, весьма простой

по математической постановке, но вполне согласованный со всем слож-

ным комплексом физических процессов, определяющих эволюцию галак-

тики [29, 31, 30, 32, 33]. Математическая постановка задачи об эволюции

галактик сводится при этом к решению двух уравнений. Одно из них опреде-

ляет скорость звездообразования из условия полной ионизации однородно

распределённой по диску газовой компоненты галактики. Другое — опи-

сывает процесс изменения толщины газового диска галактики, исходя из

условия вириального равновесия, накачки механической энергии газовой

компоненты галактики взрывами сверхновых звёзд и диссипации энергии за

счёт столкновений газовых облаков. В численной модели учтены эволюция

звёздного компонента галактики, и возврат газа старыми звёздами после

образования их конечных продуктов: чёрных дыр, нейтронных звёзд и вы-

рожденных карликов, обмен веществом между галактикой и межгалактиче-
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ской средой. Несмотря на простоту использованного подхода, он позволил

построить довольно полное и согласованное с наблюдениями описание эво-

люции дисковых галактик, в частности нашей Галактики, а также впервые

выявить роль потери тяжёлых элементов Галактикой на формирование ра-

диального градиента химического состава, получить согласованные распре-

деления металлов в направлении, перпендикулярном плоскости Галактики,

на шкале ∼ 2 кпк, позволил объяснить причину повышенной (в несколько

раз по сравнению с солнечной) металличности галактик с квазарами [33].

Целью настоящей работы является продолжение исследования эво-

люции дисковых галактик с помощью развитой ранее модели. Отсутствие

наблюдательных данных об очень старых звёздах с низким содержанием

металлов не давало возможность сравнить модельные выводы с наблюдае-

мыми для начальных стадий эволюции Галактики. Однако, в последние годы

появились данные о звёздах с предельно низкой металличностью, позволя-

ющие проследить раннюю историю обогащения Галактики тяжёлыми эле-

ментами. В данной работе был проведён анализ факторов, определяющих

ранний этап химического обогащения МЗС химической эволюции звёздно-

го населения и было получено распределение металлов по высоте над плос-

костью Галактики. В разделе 1.4 проводится сравнение современных дан-

ных о распределении металлов в направлении, перпендикулярном плоско-

сти Галактики, на шкале 16 кпк. В предыдущих работах, посвящённых это-

му вопросу [30], авторы опирались на довольно старые данные, относящи-

еся к звёздам, удалённым от диска на расстояние не более, чем 3 кпк. Это

обстоятельство также ограничивало применение модели для описания са-

мых ранних стадий эволюции Галактики, когда размер протогалактики в z-
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направлении существенно превышал 3 кпк.

1.2. Модель эволюции галактики

Однозонная модель эволюции галактик, используемая в данной рабо-

те, впервые была предложена Фирмани и Тутуковым [29] и развита Вибе и

Шустовым [30]. В этой модели масса газового диска галактики определяет-

ся процессом звездообразования, возвратом вещества проэволюциониро-

вавшими звёздами, аккрецией межгалактического газа и потерей вещества

в виде звёздного ветра, а также за счёт выметания пыли давлением излуче-

ния звёзд и галактическим ветром:

dM

dt
= −Ψ+

∫ mmax

mmin

dmφΨ(t− τs) (m−mr) +
dM in

dt
− dMout

dt
, (1.1)

где интегрирование выполняется по массам звёзд в интервале от mmin =

0.1M⊙, до mmax = 100M⊙; φ — начальная функция масс (НФМ) звёзд с

нормировкой
∫ mmax

mmin
dmmφ = 1; Ψ — скорость звездообразования (СЗО);

τs(m) — продолжительность жизни звезды массой m; mr(m) — масса

остатка звезды после вспышки сверхновой (чёрной дыры или нейтронной

звезды); dM in/dt − dMout/dt — скорость массообмена галактики с меж-

галактической средой. Была использована начальная функция масс Сол-

питера с показателем 2.35. Масса остатка звезды по Ибену и Ренцини [34]
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равнялась

mr(m) =



























































m , m < 0.4M⊙

M⊙min
[

max
[

(m/M⊙)
1/3 − 0.4, 0.4

]

, 1.4
]

,

0.4M⊙ 6 m < mSNII

1.4M⊙ , mSNII 6 m < mBH

m , mBH 6 m

(1.2)

где mSNII = 8M⊙ — минимальная масса предсверхновой типа II; mBH =

40M⊙ — минимальная масса звезды, образующей чёрную дыру. Время жиз-

ни звёзд в зависимости от их массы было взято в виде

lg τs(m) =















9.9− 3 lg(m/M⊙) , m < 10M⊙

9.9− 3.8 lg(m/M⊙) + lg2(m/M⊙) , 10M⊙ 6 m

(1.3)

В отличие от оригинальной зависимости по Тутукову и Крюгелю [35], здесь

для звёзд массой меньше 10M⊙ применена аппроксимация, при которой

уменьшается ошибка в определении времени жизни звёзд от их массы1.

В уравнении энергетического баланса для газа учитывается поступле-

ние энергии от вспышек сверхновых и диссипация энергии в столкновениях

облаков:
dK

dt
+

dW

dt
= ǫSNESNRSN − K

τd
, (1.4)

где K и W — соответственно полная кинетическая и гравитационная энер-

гия газа, ǫSN — доля энергии взрыва одной сверхновойESN, переданная газу

(в модели полагается, что ǫSNESN = 0.05× 1051 эрг)

RSN =
10−3

M⊙
ψ(t− τSNIa) +

∫ mmax

mSNII

dmφ(m)ψ(t− τ(m)) (1.5)

1Д. З. Вибе, частное сообщение
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частота взрывов сверхновых, τSNI = 109 лет — время запаздывания взры-

вов сверхновых типа Ia. Это время близко к медианной величине задержки

по сценарию эволюции тесных двойных звёзд [36]). В предыдущих расчё-

тах [30] это время принималось равным 3× 108 лет, но, как показали тесто-

вые расчёты, принципиальных изменений в результаты это не вносит. Время

диссипации турбулентной энергии газа в столкновениях облаков τd опреде-

ляется динамическим временем [29, 37]:

τd =

√

2

3πGρ
. (1.6)

В соответствии с работой [29], для определения гравитационной энер-

гии используем выражение

W =
GMGMH2

R2Hs
. (1.7)

Здесь MG — полная масса галактики,Hs — толщина звёздного диска.

В работе [29] полагается, что галактика в каждый момент времени на-

ходится в состоянии квази-вириального равновесия

K =
3

2
|W | . (1.8)

Из вириального соотношения можно получить уравнение для толщины дис-

ка
dH

dt
=
ǫSNESNRSNR

2Hs

5GMGMH
− 3H

10τd
. (1.9)

Условие вириального равновесия приводит к тому,что состояние системы

определяется всего двумя величинами — массой и толщиной газового дис-

ка.

В модели производится также расчёт обилия различных химических
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элементов:

d(XiM)

dt
=

dM in
i

dt
− d(XiM

out)

dt
−XiΨ+

10−3

M⊙
Ψ(t− τSNIa) Y

SNIa
i

+

∫ mmax

mmin

dmφΨ(t− τs)
[

(m−mr)Xi(t− τs)+

+ Y SNII
i (m,Z(t− τs))

]

. (1.10)

Первые два слагаемых в правой части отвечают за аккрецию и выброс эле-

мента i с химическим обилием Xi. Третье слегаемое определяется мгновен-

ной скоростью звездообразования, а четвёртое слагаемое даёт вклад со сто-

роны сверхновых Ia: τSNIa — среднее время задержки между формировани-

ем двойной системы и взрывом сверхновой типа Ia; Y SNIa
i — масса элемен-

та i, выбрасываемого при одном взрыве сверхновой. Интеграл описывает

вклад со стороны сверхновых типа II: Y SNII
i (m,Z) — масса элемента i, вы-

работанного звездой массойm и начальным содержанием тяжёлых элемен-

тов Z. Время между образованием массивной звезды и её вспышкой в каче-

стве сверхновой второго типа (SNII, SNIb,c) не превышает ∼ 107 лет. За-

держка взрыва сверхновых типа Ia заключена в широких пределах — 107-

− 1010 лет, при наиболее вероятных значениях 2 × 108 − 2 × 109 лет [36]. В

данной модели используется положение о том, что сверхновые типа Ia по-

рождены слиянием вырожденных карликов в тесных двойных системах. Как

показано Тутуковым и Юнгельсоном [38], среднее время задержки между

формированием двойной системы и взрывом сверхновой типа Ia составляет

τSNIa ≈ 109 лет. Частота вспышек сверхновых Ia, в расчёте на единицу СЗО,

получена с учётом нормировки на современную частоту вспышек — 0.003

в год, и современную скорость звездообразования 3M⊙ в год [38]. Предпо-

лагалось, что каждая сверхновая типа Ia производит железо в количестве
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Y SNIa
Fe = 0.6 M⊙ [39], производство других элементов этими сверхновыми

не расчитывалось. Выход элементов, произведённых сверхновыми типа II в

зависимости от массы звезды и начального содержания тяжёлых элемен-

тов, был взят из расчётов Мэдера [40], а также ван ден Хёка и Грёневегена

[41].

Модель обладает минимальным набором свободных параметров и

позволяет проследить все важнейшие интегральные характеристики галак-

тик, такие как СЗО, светимость, металличность. Согласно расчётам, приве-

дённым в [27, 30, 32, 42] и др., в рамках модели правильно воспроизводятся

история звездообразования и химического обогащения галактик и межга-

лактической среды.

1.3. Эволюция обилий кислорода и железа в Галактике

Кислород и железо были выбраны в данной работе как средство ана-

лиза относительного обилия продуктов сверхновых первого типа (главным

образом железа) и сверхновых второго типа (главным образом кислорода).

В расчётах была использована закрытая модель (dM in/dt = dMout/dt = 0)

Галактики с внешним радиусом R = 20 кпк и массой M = 2 × 1011M⊙,

описанная в предыдущем пункте.

Эволюция отношения [O/Fe]−[Fe/H] неоднократно исследовалась ра-

нее [30, 32] по звёздам в окрестности Солнца с относительным обилием же-

леза [Fe/H] > −3. В этой работе диапазон рассматриваемой металлично-

сти расширен до [Fe/H] = −7. Основные результаты представлены на рис.

1.1. При [Fe/H] < −1 обилие кислорода и железа определяется в основном
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взрывами сверхновых второго типа, обеспечивая двух-четырёхкратное пе-

репроизводство кислорода. При возрасте ∼ 5× 108 лет (в закрытой модели

такой возраст соответствует обилию [Fe/H] ≈ −0.5) начинают взрываться

SNIa, производя в основном железо [43]. При этом отношение [O/Fe] на-

чинает уменьшаться со временем и с ростом [Fe/H] до солнечного уже при

возрасте в несколько миллиардов лет. Модель приемлемо описывает рас-

пределение основной массы звёзд с [Fe/H] > −3.

В последние годы всё чаще сообщается о наблюдениях звёзд с

[Fe/H] < −3. Очень низкое содержание металлов этих звёзд отражает са-

мые ранние стадии эволюции нашей Галактики [52]. Такие звёзды могут

быть условно разделены на две группы (рис. 1.1). В первую группу мож-

но включить звёзды, показывающие существенный избыток кислорода по

сравнению с моделью: G 77-61 [51], CS 29498-043 [50], CS 22949-037 [49],

CS 22957-027 [53] ([O/Fe] ≈ 2, [Fe/H] = −3.11) и CS 31062-012 [53]

([O/Fe] ≈ 2, [Fe/H] = −2.55). Ко второй группе относится гигант HE 0107-

5240 [48]. Если в звёздах первой группы избыток O может быть объяснён

проникновением конвективных оболочек в слой, обогащённый кислородом,

или обменом веществом между компонентами, то избыток кислорода в наи-

менее металличных звёздах может быть исходным и означать то, что звезда

образовалась в первые ∼ 107 лет с начала формирования Галактики. Как

видно из рис. 1.1, отношение [O/Fe] на самых ранних стадиях эволюции Га-

лактики очень велико и уменьшается с увеличением возраста. Поскольку

SNIa ещё не обогащают межзвёздную среду железом, возникает естествен-

ный вопрос — в чём причина этого уменьшения.

Причина повышения отношения [O/Fe] заключается в увеличении
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Рис. 1.1. Зависимость [O/Fe] − [Fe/H] для моделей с разными временами

начальной аккреции τa. Сплошная линия соответствует стандартной моде-

ли (τa = 0). Кружки — данные по субгигантам [44], пустые треугольни-

ки — данные по субгигантам и звёздам главной последовательности [45],

треугольники — субкарлики [46], перевёрнутые пустые треугольники — ги-

ганты гало [47]. Остальные звёзды: HE 0107-5240 [48], CS 22949-037 [49],

CS 29498-043 [50], G 77-61 [51].
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производства кислорода и уменьшении производства железа с ростом на-

чальной массы SNII. Производство кислорода MO для звёзд с массами 15-

− 120M⊙ может быть, согласно численным моделям [40, 54], представлено

соотношением
MO

M⊙
= 0.01

(

Mini

M⊙

)1.7

,

где Mini — исходная масса звезды. Производство железа для звёзд с мас-

сами 13− 25M⊙ [54] может быть оценено из

MFe

M⊙
= 21

(

Mini

M⊙

)−1.87

.

Комбинируя эти отношения и учитывая, что для СолнцаXFe/XO ≈ 4, имеем

MO

MFe
≈ 5× 10−4

(

Mini

M⊙

)3.57

. (1.11)

Это выражение справедливо при 13 < Mini/M⊙ < 120, поскольку только

такие звёзды были изучены в работах [40, 54]. И, конечно, следует иметь

в виду при работе с отношением (1.11), что, если производство кислоро-

да массивными звёздами оценено сравнительно надёжно, то выброс железа

остаётся довольно неопределённым. Он может зависеть от целого ряда пока

недостаточно известных параметров, таких как: исходный химический со-

став звезды, скорость вращения ядра предсверхновой, интенсивность маг-

нитного поля и т.д. Из наблюдений ясно, что выброс железа может оказать-

ся в действительности даже меньше, чем предсказывается моделями [54].

Например, SN 1997D с общей массой ∼ 25M⊙ выбросила только около

2× 10−3M⊙ никеля (в результате распада которого образуется железо) [55],

что намного меньше ожидаемого по моделям [54] ∼ 0.05M⊙. С другой сто-

роны, SN 2002ap с начальной массой ∼ 25M⊙ произвела 0.07M⊙ никеля

[56], что близко к модельной величине его производства.
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Согласно (1.11), для получения наблюдаемого соотношения [O/Fe] ≈

2 для звёзды HE 0107-5240 (рис. 1.1) с предельно малым обилием железа,

необходимо обратиться к сверхновым с начальной массой ∼ 50M⊙ и вре-

менем жизни 3× 106 лет. Таким образом, судя по обилию железа, HE 0107-

5240 принадлежит к числу первых звёзд, возникших в нашей Галактике в

первые миллионы лет. Масса звёзд с [Fe/H] . −3 порядка солнечной.

Можно заключить, что исходное обогащение Галактики тяжёлыми элемен-

тами осуществлялось обычными звёздами с массами от ∼ 1M⊙ до∼ 100M⊙.

Металличность первых звёзд Галактики могла расти вследствие ак-

креции межзвёздного газа. Если принять радиус захвата межзвёздного газа

звездой равным r = 2GMv−2, где G — постоянная гравитации, M — масса

звезды, а v — скорость относительного движения, то за время жизни Галак-

тики звезда сможет аккрецировать

∆M

M⊙
≈ 10−5 nH

v330
, (1.12)

где nH — концентрация водорода в газовой фазе в настоящее время и v30

— скорость относительного движения в единицах 30 км/с. Согласно (1.12),

относительное обилие железа даже в звёздах, полностью лишённых тяжё-

лых элементов, в результате аккреции при ряде предположений (о незначи-

тельной роли звёздного ветра, относительной малой эффективности пере-

мешивания верхних слоёв звезды с внутренними областями и т.д.) может до-

стигать величин, наблюдаемых для HE 0107-5240 (рис. 1.1). Отметим, что

звёзды с низкой металличностью могут быть членами бывшего маломассив-

ного спутника нашей Галактики, поглощённого ею в прошлом. Эволюция

химического состава сфероидальных галактик малой массы может закан-
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чиваться на ранней фазе после потери газовой компоненты. Естественно,

что при этом [O/Fe] для звёзд такой галактики может оставаться высоким.

Для полноты анализа отметим ещё одну возможность обогащения ме-

таллами звёзд малых масс населения III (т.е. изначально лишённых тяжё-

лых элементов). Большинство звёзд образуется в звёздных скоплениях, как

правило, разрушающихся в момент образования из-за потери газовой ком-

поненты в результате образования зон HII и взрывов сверхновых [57]. Об-

разование первых звёзд также могло происходить в скоплениях. При этом

часть потерянного газа вместе с продуктами первых, наиболее массивных

сверхновых будет захватываться маломассивными звёздами исходного со-

става. Радиус захвата для звезды с массой порядка M⊙ при скорости рас-

ширяющейся газовой оболочки скопления vex равен r ≈ 2GM∗v−2
ex . Доля

захваченного вещества будет равна

G2M2
∗

v4exR
2
=

(

vff
vex

)4

N−2 , (1.13)

где R — радиус скопления, vff — скорость свободного падения на краю

скопления и N — число звёзд в скоплении, если предположить их массы

равными солнечной. Если принять vff = vex, N = 103 и MFe ≈ 0.01M⊙

(MO ≈ 50M⊙ [54]), то звезда солнечной массы может получить ∼ 10−8M⊙

железа. Обилие железа в Солнце ∼ 10−3M⊙. В итоге мы получим звезду с

[Fe/H] ≈ −5, то есть таким, как наблюдается у HE 0107-5240 (рис. 1.1).

Естественно, обилие кислорода будет наблюдаемым, высоким, поскольку

звёзды с массами ∼ 50M⊙, как было показано выше, дают [O/Fe] ≈ 2.

Необходимо заметить, что все параметры соотношения (1.13) остаются по-

ка слишком слабо определёнными для уверенных выводов о роли этого ме-
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ханизма обогащения тяжёлыми элементами звёзд населения III. Аккреция

межзвёздного газа, обогащённого тяжёлыми элементами от первых звёзд,

может существенно осложнить или даже сделать невозможной идентифи-

кацию маломассивных звёзд населения III.

Следует отметить, что эволюционная кривая [O/Fe] − [Fe/H], полу-

ченная для закрытой модели, на рис. 1.1 является верхней огибающей оби-

лия кислорода. В маломассивных дисковых галактиках продукты взрывов

сверхновых второго типа могут эффективно покидать родительские галак-

тики за счёт создания сверхоболочек [58], замедляя тем самым увеличение

обилия кислорода в этих галактиках. Пример галактики IZw 18 [59] с актив-

ным звездообразованием при [Fe/H] = −1.76±0.12и [O/Fe] = −0.3±0.3по-

казывает, что потеря продуктов сверхновых второго типа может быть дей-

ствительно очень существенной для карликовых галактик. Для массивных

галактик, как показали расчёты, учёт потери продуктов взрывов SNII не да-

ёт существенного отличия в распределении [O/Fe]− [Fe/H]. Кроме того, мо-

делирование, учитывающее конечное время аккумуляции вещества Галак-

тики, показало, что увеличение времени формирования Галактики ведёт к

значительному уменьшению [O/Fe] при малых [Fe/H] (рис. 1.1). Возможно,

что пополнение информации о звёздах с низким обилием металлов позволит

в будущем оценить время аккумуляции галактической массы.

1.4. Распределение тяжёлых элементов над галактическим диском

Рассмотрим распределение тяжёлых элементов по высоте z над дис-

ком Галактики. По результатам наблюдений, приводимым различными ав-
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торами, градиент металличности вдоль z, измеренный по звёздам поля, мо-

жет достигать значения −0.65 кпк−1 (данные для тонкого диска [60]), а

наименьшая величина градиента, полученная из наблюдений рассеянных

звёздных скоплений, равна −0.34 кпк−1 [61]. В то же время, некоторые на-

блюдения звёзд поля и открытых скоплений показывают отсутствие гра-

диента металличности [62, 63]. В целом можно обнаружить, что в области

z < 4 кпк значение градиента лежит в пределах −0.55− −0.33 кпк−1 и для

больших высот он составляет −0.18− 0.0 кпк−1 [64].

В стандартной модели в качестве зависимости обилия железа от рас-

стояния до галактической плоскости принималось распределение величины

[Fe/H] от полутолщины диска. Эта зависимость представлена на рис. 1.2

вместе с данными из [64]. Можно выделить три области с различными зна-

чениями градиента металличности: d[Fe/H]/dz = −3 кпк−1 для z < 0.7 кпк,

d[Fe/H]/dz = −0.2 кпк−1 для 0.7 < z < 5 кпк и d[Fe/H]/dz = −0.1 кпк−1 для

5 < z < 16 кпк. Это распределение соответствует различному содержанию

железа в звёздах тонкого, толстого диска и гало и разными пространствен-

ными масштабами этих компонент.

Расчёты эволюции галактик с учётом потери тяжёлых элементов (рис.

1.2) и аккрецией показали, что «открытость» галактик мало влияет на вид

модельной зависимости [Fe/H] от z. Таким образом, однозонная модель хо-

рошо объясняет распределение тяжёлых элементов по z в ходе эволюцион-

ного сжатия Галактики.
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Рис. 1.2. Распределение обилия железа по высоте над плоскостью Галакти-

ки в стандартной модели (сплошная линия) и с учётом потери тяжёлых эле-

ментов за счёт взрывов сверхновых второго типа: штриховая линия — доля

выбрасываемых тяжёлых элементов составляет 0.16, пунктирная линия —

0.5. Кружками показаны данные из [64].
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1.5. Заключение по первой главе

Предпринятое исследование эволюции дисковой галактики со звездо-

образованием, определяемым балансом ионизации и рекомбинации, позво-

лило расширить приложение этой модели на ряд новых областей. В частно-

сти было продемонстрировано, что для самых первых звёзд галактики ха-

рактерно большое отношение обилий кислорода и железа: [O/Fe] ≈ 2 при

[Fe/H] . −5. Это вызвано уменьшением производства железа и увеличе-

нием производства кислорода с ростом начальной массы сверхновой вто-

рого типа. В результате, ряд звёзд с малым обилием железа и относительно

большим обилием кислорода (G 77-61, HE 0107-5240, рис. 1.1) могут быть

либо первыми звёздами второго поколения, либо звёздами первого поколе-

ния, обогащённые продуктами первых сверхновых.

Изучение распределения металлов по высоте над плоскостью Галак-

тики позволило установить совпадение модельного теоретического распре-

деления с наблюдаемым до высоты около 16 кпк. Совпадение говорит в

пользу того, что звёзды с низкой металличностью образовались до или в

начале формирования галактического диска.
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2. О скорости звездообразования и турбулентной

диссипации в моделях галактик

2.1. Введение

Наблюдения галактик обнаруживают большое многообразие проте-

кающих в них физических процессов. Однако, возможно построение моде-

лей эволюции галактик с достаточно небольшим числом параметров. На-

пример, в модели [29] эволюция межзвёздной среды определяется часто-

той вспышек сверхновых, которая зависит от истории звездообразования, а

также диссипацией турбулентной энергии.

В моделях галактик, в которых используется прямое моделирование

межзвёздной среды методами газовой динамики, удаётся разрешать обла-

сти размером не менее 10 пк, в то время, как звездообразование происхо-

дит на существенно меньших масштабах. Сложная структура межзвёздной

среды и широкий диапазон значений температуры и плотности в ней дела-

ет возможным лишь феноменологический подход к описанию звездообра-

зования в численных моделях, использующих методы прямого моделиро-

вания. В разное время были предложены несколько функций, определяю-

щих скорость звездообразования (СЗО) (см. обзор [24]). В качестве при-

мера можно привести несколько законов типа полученного из наблюдений

закона Шмидта [25]

СЗО ∝ ρn . (2.1)
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Это, во-первых, закон Кенниката [65], который часто применяется в чис-

ленных моделях эволюции галактик [17, 66]

СЗО ∝ ρ

τff
∝ ρ3/2 . (2.2)

Во-вторых — зависимость, используемая в моделях эволюционного синте-

за [24]:

СЗО ∝ e−t/τsf . (2.3)

В-третьих, отметим также модель звездообразования, регулируемого иони-

зационным балансом [35]:

СЗО ∝ ρ2 . (2.4)

В качестве недостатка законов шмидтовского типа можно выдвинуть то, что

в этих моделях темп перехода массы газа в звёзды зависит только от ло-

кальной плотности газа, при этом теряется эффект вспышек сверхновых,

когда энергия вспышки приводит к увеличению турбулентной энергии меж-

звёздной среды и, как следствие, к падению скорости звездобразования.

Диссипативные процессы в межзвёздной среде учитываются путём

расчёта ударных волн [67], включения искусственной вязкости [21, 22] и ра-

диационного охлаждения [20]. Однако, эти эффекты моделируются без учё-

та структуры межзвёздной среды.

В данной работе представлена модель звездообразования, в которой

произведён учёт влияния температуры газа на локальную скорость звездо-

образования, а также предложена модель диссипации турбулентной энер-

гии. В рамках однозонной модели эволюции галактик показано, что предла-

гаемые зависимости позволяют смоделировать особенности распределения
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звёзд Галактики по содержанию кислорода и железа, в частности, наблюда-

емоую задержку в звездообразовании.

В разделе 2.2 выполнен анализ условий, в которых проходит звездо-

образование в галактиках и построена модель звездообразования. Модель

диссипации турбулентной энергии газа построена в разделе 2.3. Однозон-

ная модель эволюции галактик и её обобщённый вариант описаны в разде-

ле 2.4. Раздел 2.5 содержит результаты применения предлагаемой функции

звездообразования для однозонной модели Галактики.

2.2. Скорость звездообразования

Целью работы является разработка модели звездообразования для

применения в численных схемах, поэтому стоит ограничиться рассмотре-

нием межзвёздной среды (МЗС) на масштабе порядка минимального мас-

штаба, разрешаемого в численных моделях галактик — 10− 100 пк и на ин-

тервале времени достаточно большом, чтобы считать состояние МЗС уста-

новившимся.

Представим СЗО в виде закона шмидтовского типа [25, 65]

ψ = c∗
ρ

τff
, (2.5)

где ρ — плотность газа, τff — время свободного падения, c∗ — т.н. без-

размерная эффективность звездообразования [66]. Значения этой величи-

ны, встречающиеся в моделях галактик, могут варьироваться от c∗ = 0.1

[68] до c∗ = 1 [66]. Считается, что темп звездообразования пропорциона-

лен количеству плотного холодного молекулярного газа [69], поэтому име-

ет смысл задать безразмерную эффективность звездообразования как долю
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массы газа, являющегося холодным и плотным.

Допустим, что спектр масс возмущений плотности в газе распределён

в интервале масс (mmin, mmax) и имеет степенной характер, т.е. P{dm} ∝

d(m1−β), тогда доля массы всех возмущений, которые имеют массу Джин-

са mJ и выше, получится интегрированием спектра масс на интервале

(mJ, mmax):

c∗ =
1− (mJ/mmax)

β−1

1− (mmin/mmax)β−1

(

mmin

mJ

)β−1

. (2.6)

Если mmin и mmax представляют собой величины порядка минимальной и

максимальной массы звёзд соответственно, т.е. 0.1M⊙ − 100M⊙, то можно

положить mmin/mmax → 0, тогда

c∗ ∝ m1−β
J . (2.7)

С учётом определений массы Джинса mJ ∝ ρ−1/2 T 3/2 [70] и времени сво-

бодного падения τff ∝ ρ−1/2 [66] для (2.5) имеем

ψ = g ρ
1
2β+1 T

3
2 (1−β) , (2.8)

где g — нормировочная константа, она будет определена ниже; T — темпе-

ратура. Необходимо пояснить, что имеется в виду в качестве температуры.

Вириальное значение внутренней энергии межзвёздного газа в расчёте на

одну частицу, если усреднить её по всем компонентам современной МЗС,

составляет примерно 4 × 104 kB (kB — постоянная Больцмана) и включа-

ет в себя как величину тепловой, так и турбулентной энергии. Температура

газа непосредственно в области звездообразования — порядка десяток и

единиц кельвин [71]. Поскольку зависимость (2.10) предлагается к исполь-

зованию в численной модели, то нужно исходить из того, что в нашем рас-

поряжении могут быть только величины, усреднённые по объёму расчётной
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ячейки размером 10− 100 пк, хотя звездообразование происходит на суще-

ственно меньших масштабах. Однако, предполагая степенной спектр масс

компонент МЗС, как было сделано выше, а также степенную зависимость

дисперсии турбулентной скорости от масштаба [72], можно утверждать, что

среднее значение турбулентной энергии МЗС пропорционально величине

турбулентной энергии и температуры на малых масштабах, то есть в обла-

стях звездообразования. В дальнейшем под температурой T будет подразу-

меваться величина, связанная с максимальным значением дисперсии тур-

булентной скорости σ2
0 соотношением

σ2
0 =

kBT

µ
, (2.9)

где µ — средний молекулярный вес.

Если спектр масс имеет солпитеровский наклон, β = 2.35, то ψ =

g ρ2.175 T−2.025. В дальнейшем для СЗО мы примем зависимость вида

ψ = g
ρ2

T 2
. (2.10)

Следует отметить, что квадратичная зависимость СЗО от плотности

предлагалась ранее в модели звездообразования, регулируемого ионизаци-

ей [35] и эта зависимость хорошо себя зарекомендовала в однозонной мо-

дели эволюции галактик [30]:

ψ = fρ2 , f = 2× 107 см3/г/с . (2.11)

Константу пропорциональности g можно определить из условия равенства

СЗО по моделям (2.10) и (2.11) при температуре, равной вириальной:

(4× 104)−2 g = f , (2.12)
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откуда

g = 3.2× 1016 см3K2/г/с . (2.13)

Применение критерия Джинса в модели СЗО позволяет обобщить за-

кон звездообразования на тот случай, когда может быть важен учёт хими-

ческого состава газа (его молекулярного веса), величины магнитного поля

или вращения галактики.

2.3. Диссипация турбулентной энергии

Межзвёздная среда представляет собой сложное образование, энер-

гия, степень ионизации и плотность газа в котором изменяются в широких

пределах. Можно отметить три подхода для описания процессов формиро-

вания и эволюции межзвёздной среды: гравитурбулентный, магнитогидро-

динамический (МГД) и фрактальный.

Фрактальный подход развивается в работах [73, 74, 75] и др. (см. [76]).

В нём полагается, что межзвёздный газ образует фрактальную структуру.

Возникновение молекулярных облаков в рамках этого подхода может быть

смоделировано путём агрегации мини-сгустков газа, истекающего из крас-

ных гигантов [76].

Структура межзвёздной среды в МГД подходе контролируется маг-

нитным полем. Ключевую роль в формировании и эволюции гигантских мо-

лекулярных облаков играют неустойчивости (тепловая, паркеровская), а

образование ядер молекулярных облаков управляется амбиполярной диф-

фузией [77, 78, 79].

В гравитурбулентной модели МЗС представляет собой совокупность
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случайных течений газа на масштабах порядка толщины диска Галактики.

Энергия передаётся от больших масштабов к малым, причём динамика газа

на больших масштабах определяется сверхзвуковой турбулентностью, а на

малых — гравитацией [79, 80].

Наиболее развитыми являются МГД и гравитурбулентная модели.

Хотя все три подхода имеют свои достоинства и недостатки, и ни один из них

не соответствует наблюдениям в полной мере, за основу мы примем турбу-

лентное описание межзвёздной среды.

Основой для вывода скорости диссипации турбулентной энергии в га-

лактическом газе будет положение о том, что турбулентность задана в неко-

тором интервале масштабов (lmin, lmax) и турбулентная среда может быть

представлена совокупностью облаков с распределением масс [79]

P{dM} =
dM1−α

M1−α
max −M1−α

min

, α ≈ 1.5 (2.14)

и степенной зависимостью средней плотности облака от его размера [79]

ρl = ρ0

(

l

lmax

)−r
, r ≈ 1.1 . (2.15)

Примем также то, что зависимость дисперсии турбулентной скорости,

расчитанной по объёму с масштабом l, является степенной функцией мас-

штаба, как это подтверждается численными моделями [72, 81] и наблюде-

ниями [71]:

σ2
l = σ2

0

(

l

lmax

)p

, p ≈ 1 . (2.16)

В этих формулах величины ρ0 и σ0 можно считать средними по объёму с

масштабом lmax.

Представим, что диссипация турбулентной энергии происходит по-

средством столкновений облаков, последующего их сжатия проходящими
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ударными волнами и высвечивания тепловой энергии. Очевидно, что эф-

фективность высвечивания, а следовательно, эффективность диссипации

будет определяться отношением времени столкновения ко времени высве-

чивания [82]. Можно предположить, что скорость облаков размера l свя-

зана с дисперсией скоростей как v2l = σ2
0 − σ2

l , тогда объёмная плотность

турбулентной энергии, приходящейся на облака, размеры которых лежат в

интервале (l, l + dl), равна

ρ0
v2l + σ2

l

2
P{dl} = ρ0

σ2
0

2
P{dl} , (2.17)

где P{dl} — распределение облаков по размерам. Доля энергии, которая

высвечивается за время столкновения τcoll,l, если это время мало, равна от-

ношению времени столкновения ко времени высвечивания

ql = τcoll,l
ρ2sh,l Λ

∗/µ2

ρlσ2
0/2

, (2.18)

где Λ∗ — функция охлаждения в расчёте на одно парное столкновение, µ —

молекулярный вес газа, ρsh,l = ξlρl — плотность облака после столкновения

(после прохождения ударной волны), а коэффициент ξl определяет скачок

плотности на ударной волне. Время столкновения τcoll,l = l/Dl зависит от

скорости ударной волны Dl, которую выразим через скорость облака как

Dl = ηlvl. В общем случае темп высвечивания турбулентной энергии на всех

масштабах равен

Q =
ρ0σ

2
0

2τd

∫ lmax

lmin

(

1− e−ql
)

P{dl} , (2.19)

где τd =
√

3/(2πGρ0) — характерное время между столкновениями облаков

[29, 37].

Спектр размеров облаков P{dl} можно найти из следующих сообра-

жений. Представим распределение облаков по массам (2.14) в виде комби-
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нации условной вероятности P{dM |l} и распределения облаков по разме-

рам:

P{dM} =

∫ lmax

lmin

P{dM |l}P{dl} , (2.20)

а распределение масс облаков по их размерам запишем в виде

P{dM |l} = δ(M − ρll
3) dM , (2.21)

тогда с помощью (2.14) и (2.15), получим

P{dl} =
dl1−λ

l1−λmax − l1−λmin

, (2.22)

где λ = (α− 1)(3− r) + 1 ≈ 1.95,Mmax = ρ0l
3
max, Mmin =Mmax(lmin/lmax)

3−r.

Т.о. выражение для эффективности диссипации ǫd, входящей в (2.19)

как Q = ǫd
ρ0σ

2
0

2τd
, будет таким:

ǫd =
1− λ

l1−λmax − l1−λmin

∫ lmax

lmin

dl l−λ
(

1− exp

[

−2Λ∗lmax

µ2
ρ0
σ3
0

ξ2l
ηl

(l/lmax)
1−r

√

1− (l/lmax)p

])

.

(2.23)

Для одноатомного газа значение коэффициента ξl не превышает четырёх,

для двухатомного — шести [83]. Эти предельные значения достигаются

лишь в сильных ударных волнах. Скорость ударной волны Dl может на

один-полтора порядка превышать начальную скорость сталкивающихся

облаков, поэтому приближённо можно взять 2ξ2l /ηl ≈ 1. Как оказалось,

спектр размеров облаков P{dl} имеет сильный максимум при l = lmin, кро-

ме того, lmin/lmax ≪ 1 и мы с достаточной точностью можем использовать

приближение P{dl} = δ(l − lmin) dl. В итоге получаем

ǫd = 1− exp

[

−Λ∗lmax

µ2
ρ0
σ3
0

]

. (2.24)
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Эта функция получена в предположении, что сталкиваются облака толь-

ко одного сорта, т.е. одинакового размера. При учёте столкновений обла-

ков разных размеров сильная, экспоненциальная зависимость от аргумен-

тов должна смягчиться. В выражении (2.24) есть два важных параметра:

значение функции охлаждения Λ∗ и максимальный масштаб турбулентно-

сти lmax. Функция охлаждения в газе с температурой > 104 К слабо зави-

сит от температуры и можно взять её равной 10−22 эрг см3/с [84]. Масштаб

турбулентности был определён путём подбора и составил 5 пк. Обосновать

порядок величины масштаба турбулентности можно тем, что эта величи-

на должна быть ограничена размером звёздных структур, образующихся в

МЗС, например рассеянных скоплений, характерный масштаб которых со-

ставляет несколько парсек [85]. Конкретное значение максимального мас-

штаба турбулентности определялось из условия совпадения длительности

паузы в звездообразовании – наблюдаемой и модельной (см. раздел 2.5).

2.4. Однозонная модель эволюции галактик

В работе использована однозонная модель эволюции галактик Туту-

кова-Фирмани, описание которой приведено в разделе 1.2, а также в рабо-

тах [29, 30]. Модель обладает минимальным набором свободных парамет-

ров и позволяет проследить все важнейшие интегральные характеристики

галактик, такие как СЗО, светимость, металличность. Согласно расчётам,

приведённым в [27, 30, 32, 42] и др., в рамках модели правильно воспро-

изводятся история звездообразования и химического обогащения галактик

и межгалактической среды. Особенностью этой модели является то, что
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плотность и кинетическая энергия газа в ней не являются независимыми па-

раметрами всилу того, что между кинетической и потенциальной энергией

принудительно устанавливается вириальное соотношение (1.8) [86]. Легко

провести модификацию модели, в которой эта особенность устранена. Для

этого можно ввести дополнительную переменную — турбулентную энергию

газаU , а для описания движения границы диска применить уравнения Нью-

тона [87]. Помимо гравитационной силы и давления, вызванного внутренней

энергией газа, в уравнении Ньютона необходимо учесть вязкость газа:

dH

dt
= V , (2.25)

dV

dt
=

1

M

(

U

H
− ∂W

∂H

)

− ν
V

H2
, (2.26)

где в первом слагаемом записана сила, эквивалентная силе давления, и гра-

витационная сила, ν — коэффициент вязкости, последнее слагаемое соот-

ветствует расширению Вселенной в стандартной космологической модели

[88]. Для турбулентной энергии закон сохранения возникает в виде

dU

dt
= −U V

H
− ǫd

U

τd
+ ν

MV 2

2H2
+ ǫSNESNRSN . (2.27)

В этом уравнении диссипативный член (второе слагаемое) записан с учё-

том эффективности диссипации ǫd, выражение для которой было получено

в предыдущем параграфе. Следует отметить, что модель эволюции галак-

тики с динамическими членами, подобным (2.26) и (2.27), но в отсутствие

вязкости, уже была приведена в работе [89].

Возможно также несколько уточнить вид гравитационной силы, дей-

ствующей на газовый диск со стороны дискового распределения массы в
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галактике:

∂W

∂H
=

2GM

R2

(

M +Ms
H

Hs
+Mdm

H

Hdm

)(

1− H√
R2 +H2

)

, (2.28)

где Ms, Hs — соответственно масса и полутолщина звёздного диска, Mdm,

Hdm — масса и масштаб распределения тёмного гало.

Коэффициент вязкости ν можно определить как квадрат характерной

скорости газа в Галактике, умноженной на время свободного падения:

ν ∼ (100 км/с)2τff ∼ 1029 ÷ 1030 см2/с . (2.29)

В расчётах было принято значение ν = 1030 см2/с.

Для закона звездообразования (2.10) необходимо знать температуру

газа. Связь между турбулентной энергией и средней температурой в газе

положим в виде (см. (2.9))

U =
3

2

M

µ
kBT . (2.30)

2.5. Формирование звёздного населения Галактики

Наблюдения нашей и других галактик обнаруживают различные по-

пуляции звёзд: звёзды гало, толстого и тонкого диска и балджа. Модель

эволюции галактик должна описывать происхождение и свойства популя-

ций однородным образом. Современные модели формирования галактик де-

лятся на два класса [90]: к первому классу относятся модели монолитного

коллапса, где имеется плавный эволюционный переход между звёздными

популяциями, ко второму классу принадлежат модели, в которых галакти-

ка образуется в результате аккреции отдельных фрагментов, испытавших

период независимой эволюции, и формирование диска является побочным
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следствием аккреции. К последнему классу относится иерархическая мо-

дель формирования галактик.

История звездообразования в галактиках может иметь сильно немо-

нотонный характер и обнаруживать несколько вспышек за время жизни га-

лактики. Вспышки звездообразования могут быть вызваны, например, ак-

крецией газа из межгалактической среды, слиянием или близкими прохож-

дениями галактик. Причинами задержки звездообразования могут быть вы-

бросы энергии сверхновыми [91]. В работах Граттона и др. [90], Фурмана

[92], а также Машонкиной и Гехрена [93] было показано, что в истории звез-

дообразования нашей галактики можно обнаружить паузу, которая видна

по распределению [Fe/O] [90] и по зависимостям [Mg/Fe] − [Fe/H] [92] и

[Eu/Ba] − [Fe/H] [93]. Эта пауза соответствует интервалу возрастов звёзд

от 8 − 9 до 10 − 12 млрд. лет и может быть интерпретирована как перерыв

в процессе звездообразования между окончанием формирования толстого

диска и началом формирования тонкого диска [92, 93].

Механизм остановки звездообразования можно продемонстрировать

на примере замкнутой (без обмена веществом с межгалактической средой)

однозонной модели, дополненной уравнениями (2.25) и (2.26) — модель А.

На рис. 2.1 приведены результаты расчёта в сценарии монолитного коллап-

са со следующими начальными параметрами: радиус галактики — 20 кпк,

полутолщина протогалактического облака — 20 кпк, масса — 2 × 1011M⊙,

масса тёмной материи на масштабе галактического диска равна нулю, тем-

пература газа — 4 × 104 К, возраст Вселенной, соответствующий началу

расчёта, равен 3 млрд. лет (z = 1.8 в стандартной космологии [88]), зна-

чения остальных параметров соответствуют стандартной модели Тутуко-
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ва и др. [30]. Фаза коллапса протогалактического облака сопровождает-

ся слабым звездообразованием и заканчивается повышением температуры

газа на полтора порядка. Всилу принятой модели СЗО и диссипации, это

приводит к остановке звездообразования на время примерно 1 млрд. лет,

после чего происходит главная вспышка звездообразования. Дальнейшая

эволюция галактки соответствует стандартной модели. Эволюция химиче-

ского состава газа также отражает наличие остановки звездообразования,

как это видно на графиках [O/H]− t, [Fe/H]− t и [O/Fe] − [Fe/H]. Однако,

наблюдения говорят о том, что задержке соответствует содержание железа

[Fe/H] & −0.5 [92], в то время как в настоящей модели остановка звездооб-

разования происходит при [Fe/H] . −2.5. Причиной этого в сценарии мо-

нолитного коллапса является недостаточная скорость накопления тяжёлых

элементов в газе в период начального сжатия.

В расчёте формирования Галактики по монолитному сценарию, т.е. в

модели А (рис. 2.1), причиной остановки звездообразования стал рост тем-

пературы — как за счёт сжатия газа при коллапсе, так и за счёт вязкой

диссипации. Физической причиной возрастания вязкой диссипации может

быть образование ударной волны в результате коллапса или слияния га-

лактик. Ларсоном [94] показано, что слияние галактик ведёт к подавлению

охлаждения в газе, и это может вызвать остановку звездообразования. В

иерархическом сценарии образование галактики может происходить в ре-

зультате слияния галактик меньшей массы. Так эллиптическая галактика с

массой & 1011M⊙ может иметь двух-трёх значимых (т.е. сравнимой массы)

предшественников и момент её ≪сборки≫ соответствует красному смеще-

нию z ∼ 1 [5], т.е. возрасту звёзд ∼ 9 млрд. лет. Большинство из предше-
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Рис. 2.1. Эволюция Галактики в сценарии монолитного коллапса (модель

А): t — возраст Вселенной, СЗО — скорость звездообразования, H — по-

лутолщина диска, M/MG — отношение массы газа к полной массе галак-

тики, T — температура газа, определяемая по выражению (2.30), V — ско-

рость границы диска, ǫd — эффективность диссипации. Штриховой линией

показан результат расчёта стандартной модели [30].
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ственников формируется на z ∼ 2 ÷ 3 [5], переживая в это время вспыш-

ку звездообразования, во время которой увеличивается содержание альфа-

и тяжёлых элементов. Слияния могут быть важны также и для эволюции

дисковых галактик, но в этом случае масса поглощаемой галактики долж-

на быть существенно меньше, иначе результатом слияния может стать эл-

липтическая галактика. В пользу иерархического сценария с независимой

эволюцией галактик-предшественников говорит также то, что у некоторых

звёзд толстого диска обнаружены значения металличности, близкие к сол-

нечным [95]. Кроме того можно показать, что звёзды гало и толстого диска

образовались одновременно [93], причём формирование звёзд гало продол-

жалось ∼ 1.5 × 109 лет [96], это также не противоречит иерархическому

сценарию.

Историю звездообразования в Галактике, согласующуюся с наблюде-

ниями, можно получить в иерархическом подходе как результат поглощения

нашей галактикой спутника c массой ∼ 2 × 1010 M⊙. На рис. 2.2 представ-

лен результат расчёта эволюции галактики-спутника c массой 2 × 1010M⊙,

радиусом 6.32 кпк и начальной полутолщиной 6.32 кпк начиная с возраста

Вселенной 2 млрд. лет (z = 2.66) — модель Б. Начальные параметры га-

лактики следуют соотношению Талли–Фишера M/R2 ≡ const, где M и R

взяты из модели А. Как видно, после фазы начального коллапса наступа-

ет вспышка звездообразования, в результате которой к возрасту галактики

1.5 млрд. лет содержание кислорода и железа возрастает до [O/H] ≈ −0.25

и [Fe/H] ≈ −0.5 соответственно. Можно представить, что поглощение спут-

ника произошло на z = 1.5 (возраст Вселенной 3.5 млрд. лет). Поглощение

было смоделировано в сценарии монолитного коллапса путём задания сле-
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дующих начальных условий (модель В): масса галактики — 2.2 × 1011M⊙,

радиус — 20 кпк, возраст Вселенной — 3.5 млрд. лет. На момент поглоще-

ния содержание кислорода в модели А составляло [O/H] ≈ −2.2, железа

— [Fe/H] ≈ −2.6 (рис. 2.1), а в модели Б — соответственно [O/H] ≈ −0.25

и [Fe/H] ≈ −0.5 (рис. 2.2). Плотность газа на момент поглощения в моде-

ли А была равна 0.25M⊙/пк3, а в модели Б — 0.45M⊙/пк3. Следовательно,

перемешивание газа могло привести к тому, что в области Галактики, где

произошло поглощение, установилось бы содержание кислорода и железа,

соответствующее содержанию их в галактике-спутнике. По этой причине

начальный химический состав газа в модели В был задан таким же, как на

момент окончания расчёта модели Б.

На рис. 2.3 можно увидеть, что за динамическое время произошёл

коллапс, который в данной модели инетрпретируется как поглощение спут-

ника. Последовавшее за коллапсом повышение температуры газа привело

к остановке звездообразования на время примерно 1.5 млрд. лет, после че-

го произошла вспышка звездообразования, которая стала в последствии

основной причиной роста содержания железа, выброшенного сверхновы-

ми типа Ia. На диаграмме [O/H]− [Fe/O] короткий горизонтальный участок

сплошной кривой соответствует паузе в звездообразовании.

На рис. 2.4 показано соотношение [O/H]− [Fe/O], составленное из

графиков эволюции кислорода и железа по моделям Б и В, а также поло-

жения на диаграмме звёзд гало, толстого и тонкого дисков, взятые из ра-

боты Граттона [90]. Положение паузы в звездообразовании указано стрел-

кой. Как видно на рис. 2.3, пауза соответствует интервалу возрастов звёзд

9÷ 10.5 млрд. лет, в согласии с наблюдениями.
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Рис. 2.2. Эволюция галактики-спутника в сценарии монолитного коллапса

(модель Б): Z — металличность, остальные обозначения как на рис. 2.1.

Штриховой линией показан результат расчёта стандартной модели [30].
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Рис. 2.3. То же, что на рис. 2.2, для эволюции Галактики в иерархическом

сценарии (модель В).
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Рис. 2.4. Эволюция химического состава Галактики в иерархическом сце-

нарии. Объединены графики зависимостей [O/H] − [Fe/O] с рис. 2.2 и

2.3. Стрелкой отмечено положение паузы в звездообразовании. Символа-

ми обозначены звёзды гало (квадраты), толстого диска (кружки) и тонко-

го диска (треугольники) [90]. Штриховой линией показан результат расчёта

стандартной модели [30].
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2.6. Заключение по второй главе

В данной работе предложена функция звездообразования, зависящая

от турбулентной энергии межзвёздной среды. Модель основывается на ис-

пользовании критерия Джинса для степенного спектра масс возмущений

плотности в МЗС. Такой подход приводит к зависимости шмидтовского ти-

па СЗО от плотности газа с показателем степени ≈ 2 и к обратной квад-

ратичной зависимости от турбулентной энергии МЗС. Применение крите-

рия Джинса позволяет обобщить эту модель на случай, когда предпола-

гается существенным влияние химического состава МЗС, магнитного по-

ля или вращения галактики. Также построена модель диссипации энергии

газа в турбулентном подходе к описанию МЗС на различных масштабах.

Предлагаемые законы звездообразования и диссипации предназначены для

применения в численных моделях эволюции галактик. В рамках однозонной

модели эволюции галактик объяснена наблюдаемая задержка звездообра-

зования в интервале возрастов звёзд от 8− 9 до 10− 12 млрд. лет.
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3. Влияние распада OB-ассоциаций на эволюцию

карликовых галактик

3.1. Введение

Обмен веществом между галактикой и межгалактической средой мо-

жет оказывать влияние как на химический состав газа, так и на морфоло-

гию галактик. Можно выделить несколько возможных механизмов потери

газа галактикой (Шустов и др. [27]): галактический ветер, вызванный мно-

жественными взрывами сверхновых, лобовое давление, испытываемое га-

лактикой со стороны межгалактической среды (МГС), приливное воздей-

ствие со стороны других галактик в группе, выпаривание газа из галактик

взаимодействием с горячей МГС и выдувание пыли давлением излучения

звёзд. Также можно отметить возможные механизмы потери звёздной мас-

сы: это приливное воздействие, выброс звёзд вследствие статистического

механизма и выброс звёзд за счёт распада звёздных ассоциаций. Рассмот-

рим некоторые из этих механизмов подробнее.

Эффекты множественных взрывов сверхновых, такие как галактиче-

ские фонтаны, сверхпузыри и ветер, исследовались многократно ранее для

дисковых галактик (см. работы Шустова и др. [27], Купера и др. [97] и ссыл-

ки в них). Было показано, что эффективность этих процессов при выбросе

газа сильно зависит от распределения газа. Так модели галактики со стра-

тифицированной межзвёздной средой (МЗС) обнаруживали значительно
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большую эффективность выброса массы, чем модели с непрерывным рас-

пределением газа МЗС (Купер и др. [97]). Расчёты моделей с непрерыв-

ным распределением, в свою очередь, давали также различные результаты

в зависимости от закона распределения (Мак Лоу и др. [98]). В теорети-

ческой работе Де Янга и Галлахера [99] было показано, что в галактике с

массой 1.4× 109 M⊙ доля выбрасываемого газа составляет величину ∼ 0.6,

но, как отмечают авторы, в расчётах не было учтено наличие тёмного веще-

ства. По расчётам Игуменщева и др. [58], галактики с массой, превышаю-

щей 1012 M⊙, не имеют ветра и, следовательно, потери газа. Шустов и др.

[27], основываясь на этих результатах, использовали в своих расчётах про-

стую аппроксимацию, связывающую массу галактики и долю выбрасывае-

мого вещества

fesc = 2.4− 0.2 lg
MG

M⊙
. (3.1)

В этой аппроксимации эффективность выброса равная единице достигается

в галактиках с массой 107 M⊙, вне зависимости от её морфологии. Соглас-

но этой модели, галактики с такой массой не должны содержать газа, в то

время как газ отсутствует почти полностью лишь в карликовых галактиках

сфероидального и эллиптического типов, а в дисковых и неправильных газ

может составлять значительную долю массы (Бегум и Ченгалур [100], Ка-

раченцев и др. [101], Бегум и др. [102]). С другой стороны, наблюдения пока

не обнаружили истечения газа в МГС из галактик с динамической массой

∼ 109M⊙ (ван Еймерен и др. [103]). Вопрос об эффективности выброса газа

за счёт галактического ветра, таким образом, до сих пор остаётся открытым.

Приливное воздействие может быть ответственно не только за обмен

массой между галактиками во время столкновений или близких пролётов,
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и между галактикой и МГС, но и за изменение морфологии галактики. По

оценкам Тутукова [104], каждая галактика в скоплении по крайней мере

один раз в течение своей жизни испытывает столкновение, при этом галак-

тики могут сливаться, терять свои газовые компоненты или полностью рас-

падаться; также из газа, потерянного галактиками при столкновении, может

образовываться новая галактика.

Лобовое давление газа МГС, выпаривание газа и выметание пыли ме-

нее эффективно в смысле потери массы галактикой, хотя и имеет влияние

на химическую эволюцию галактик и обогащение МГС.

Суть статистического механизма потери звёздной массы в том, что при

равновесном распределении звёзд в гравитационном потенциале галактики

всегда существуют звёзды, скорость которых превышает скорость убега-

ния. По мере того, как эти звёзды покидают гравитационную яму, в процессе

релаксации звёздной системы устанавливается новое равновесное распре-

деление. Характерное время такого механизма, однако, очень велико, около

ста времён релаксации (Бинни и Тремейн [105]), которое составляет

τrelax ∼
0.1N

lnN
τdyn , (3.2)

гдеN — число звёзд в системе, τdyn — динамическое время системы. Типич-

ное динамическое время в галактиках ∼ 107 − 108 лет. Даже для галактик

с массой ∼ 106 M⊙ характерное время этого механизма превышает хаб-

бловское. Другие механизмы потери массы бесстолкновительной звёздной

системой, описанные в работе [105], ещё менее эффективны.

Общепринятым является мнение о том, что, большинство звёзд об-

разуется в ассоциациях (но см. статью Элмегрина и Ефремова [106]). OB-



55

ассоциации имеют короткое время жизни от момента своего рождения до

распада, порядка нескольких миллионов лет. Типичные значения скоростей,

которые приобретают звёзды при распаде, по мнению различных авторов

(Гварамадзе и Боманс [107]) и по данным наблюдений (Гиес [108]), состав-

ляют величину порядка 10 км/с. Другие оценки приводят к ограничению

скорости на интервал 2 до 8 км/с (Браун и др. [109]). Величина вириаль-

ной скорости в маломассивных галактиках может быть порядка нескольких

км/с (Караченцев и др. [101]), а скорость убегания не превышать 20 км/с

(Бовилл и Рикотти [110], Дейкстра и др. [111]). Если галактика имеет дис-

ковую морфологию, то упорядоченное движение вещества галактики может

способствовать выбросу звёзд. Цель данной работы состоит в том, чтобы

оценить этот эффект и его наблюдательные проявления в карликовых га-

лактиках.

В разделе 3.2 проводится расчёт вероятности выброса звёзд из галак-

тики сфероидального и дискового типа. В разделе 3.3 описаны результаты

моделирования эволюции карликовых дисковых галактик с учётом выброса

звёзд. Результаты обсуждаются в разделе 3.4.

3.2. Механизм выброса звёзд

Для того, чтобы звезда смогла покинуть галактику, её кинетическая

энергия должна быль достаточной для совершения работы против гравита-

ционного поля:
(v + u)2

2
> −Φ , (3.3)
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где v — вектор мгновенной скорости OB-ассоциации; u — вектор скорости

звезды относительно ассоциации; Φ — гравитационный потенциал в месте

расположения ассоциации при условии, что потенциал на бесконечности

равен нулю. Динамическое время ассоциаций (∼ 108 лет) больше времени

их жизни (∼ 107 лет) из-за низкой плотности этих образований — порядка

0.1M⊙/пк3 [109]. Это означает то, что в ассоциации не успевает установить-

ся равнораспределение звёзд различных масс по энергиям. Будем считать,

следовательно, что скорости звёзд любой массы имеют изотропное гауссо-

во распределение с дисперсией σ2
OB, тогда вероятность того, что звезда, по-

кидающая OB-ассоциацию, преодолеет потенциальный барьер галактики,

будет равна

χ(v,−Φ) =

∫

(v+u)2

2 >−Φ

d3u

(2πσ2
OB)

3/2
exp

[

− u2

2σ2
OB

]

. (3.4)

Наличие крупномасштабного движения МЗС в галактике приводит к

увеличению доли выбрасываемых звёзд из-за своеобразного эффекта ≪пра-

щи≫. Действительно, если МЗС вовлечена в кеплеровское движение с кру-

говой скоростью v, то скорость звёзд при распаде ассоциации будет скла-

дываться со скоростью ассоциации в галактике, в итоге чего вероятность

выброса звезды примет вид (см. Приложение)

χ(η, ψ) = 1 +
1

4

∫ ψ

0

dξ e−ξ/2
{

erf

[−η −
√
ψ − ξ√
2

]

− erf

[−η +
√
ψ − ξ√
2

]}

,

(3.5)

где

η =
v

σOB
=

√

r

σ2
OB

∂Φ

∂r
, ψ = − 2Φ

σ2
OB

. (3.6)

Здесь скорость ассоциации приравнивается к локальной скорости МЗС.

Причина этого в том, что время жизни ассоциаций много меньше динамиче-
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ского времени в галактике, т.о. скорость ассоциации не успевает измениться

сколько-нибудь значительно до распада. Параметр η в уравнении (3.5) ха-

рактеризует относительную скорость кеплеровского движения в единицах

σOB. Выражение (3.5) верно также и для галактик, в которых отсутству-

ют крупномасштабные движения газа — например, сфероидальных — но

в этом случае необходимо положить η = 0.

Величина χ зависит от распределения массы в галактике и от харак-

тера движения галактического газа. Интересно оценить долю выбрасывае-

мых звёзд для некоторых типичных конфигураций галактик. Оценку будем

рассчитывать как среднее по объёму галактики с весом, равным скорости

звездообразования Ψ:

χ =

∫

V dV Ψχ
∫

V dV Ψ
. (3.7)

Проведём оценки для сфероидальной галактики с пламмеровским профи-

лем плотности и для дисковой галактики с экспоненциальным профилем.

Распределение плотности и потенциала в изотропной пламмеровской

сфере зависит от двух параметров — массы конфигурации M и характер-

ного масштаба a:

ρ =
3M

4πa3
(1 + r2/a2)−5/2 , Φ = −GM

a
(1 + r2/a2)−1/2 . (3.8)

В качестве выражения для объёмной СЗО примем модель звездообразова-

ния Тутукова-Фирмани [29]

Ψ ∝ ρ2 . (3.9)

Распределение безразмерного потенциала ψ на шкале r/a зависит от един-

ственного параметра — β, который определяется отношением характерной

вириальной скорости в галактике к разбросу скоростей звёзд в распадаю-
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щейся ассоциации:

ψ =
2β2

(1 + r2/a2)1/2
, β =

√

GM

σ2
OBa

. (3.10)

Как было отмечено выше, в сфероидальной галактике мы полагаем η ≡ 0.

Подставляя эти зависимости в выражение (3.7) и интегрируя по объёму, по-

лучим значение коэффициента χ как функцию β (рис. 3.1, левый, сплошная

кривая).

Распределение поверхностной плотности экспоненциального диска

также зависит от полной массы и пространственного масштаба:

Σ =
M

2πa2
e−r/a . (3.11)

Будем использовать приближённое выражение для гравитационного потен-

циала, когда распределение массы считается сферически симметричным:

Φ = −GM
a

1− e−r/a

r/a
. (3.12)

В этом приближении распределения для η и ψ, как и в случае пламмеров-

ской сферы, зависят только от β, который имеет то же определение:

η = β

√

1− (1 + r/a) e−r/a

r/a
, ψ = 2β2 1− e−r/a

r/a
. (3.13)

Наконец, поверхностную плотность СЗО зададим согласно модели

Шмидта–Кенниката [65]:

Ψ ∝ Σ3/2 . (3.14)

Графики функции χ(β) для обоих случаев приведены на рис. 3.1 (сле-

ва). Как видно, для дисковых галактик параметр β, при котором выброс

звёзд может иметь место, ограничен сверху значением 4 − 5, для сферои-

дальных — 2 − 2.5. Для определения зависимости параметра β от массы
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Рис. 3.1. Левый рисунок. Средняя вероятность выброса звёзд из галактик

как функция параметра β: сплошная кривая — сфероидальные галактики с

пламмеровским профилем плотности, без вращения; пунктирная кривая —

дисковые галактики с экспоненциальным профилем плотности и круговым

кеплеровским вращением. Средний рисунок. Параметр β в зависимости от

массы галактик (до 109 M⊙). Распределение галактик по массам заимство-

вано из каталога близких галактик Караченцева [101].M25 — это динамиче-

ская масса внутри изофоты 25-й звёздной величины. Параметр β рассчиты-

вался как отношение скорости вращения нейтрального водорода (обозна-

чена в каталоге как Vm) к разбросу скоростей звёзд в распадающейся ОВ-

ассоциации σOB. Было использовано два предельных значения σOB: 2 км/с

(треугольники) и 8 км/с (кружки). Сплошными линиями показаны аппрок-

симации зависимости β(M25) для этих предельных случаев. Пунктирными

линиями изображены те же аппроксимации, полученные из условия выбро-

са звёзд за пределы тёмного гало (см. пояснения в тексте). Правый рису-

нок. Зависимость средней вероятности выброса звёзд от массы галактики

M25. Нижняя и верхняя сплошная кривая соответствуют σOB = 2 км/с и

σOB = 8 км/с. Пунктирные кривые — аналогично, но с учётом вклада тём-

ного гало (см. пояснения в тексте).
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галактики были использованы данные каталога близких галактик Карачен-

цева [101] для галактик с массами, не превышающими 109 M⊙. Для каж-

дой галактики с заданной массой значение параметра β расчитывалось как

отношение скорости вращения нейтрального водорода (обозначена в ката-

логе как Vm) к разбросу скоростей звёзд в распадающейся ОВ-ассоциации

σOB. Ввиду того, что величина σOB задана в пределах от 2 км/с до 8 км/с,

параметр β так же определён неточно. Аппроксимация зависимости этого

параметра от массы имеет вид

β = 0.025

(

M25

M⊙

)0.36(
σOB

км/с

)−1

. (3.15)

В этой аппроксимации используются значения динамической массы галак-

тик внутри изофоты 25-й звёздной величины с единицы квадратной секунды

— M25. Учёт только M25 в качестве массы приводит к недооценке вклада

тёмного вещества во внешних частях галактики. Если принять во внимание

космологическое отношение средней плотности тёмного вещества к плот-

ности барионов во Вселенной, Ωdm/Ωb ≈ 5 (Спергел и др. [112]), то аппрок-

симация (3.15) будет справедливой за исключением того, что коэффициент

в правой части станет равен 0.048. Зависимость (3.15) приведена на рис. 3.1

(средний) для предельных значений σOB, с учётом тёмных гало и без.

Ниже будут представлены результаты расчётов эволюции карликовых

дисковых галактик в однозонном приближении с учётом выброса звёзд. Хи-

мическая эволюция галактического газа прослеживалась по содержанию

железа, кислорода и тяжёлых элементов. Основой для однозонной модели

послужила модель Тутукова–Фирмани [29], а также работы Тутукова, Вибе

и Шустова [27, 30].
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3.3. Численное моделирование

3.3.1. Однозонная модель галактики

В распадающейся ассоциации лишь звёзды с временем жизни

. 107 лет успевают закончить свою жизнь в галактике как сверхновые вто-

рого типа. Эти звёзды имеют массу около 13 M⊙ и выше (Тутуков и Крю-

гель [35]). Часть звёзд меньшей массы, количество которых определяется

χ, покидает галактику и не может участвовать в обогащении МЗС. Эф-

фект этот, однако, может быть мал, поскольку звёзды с массами ниже, чем

8 M⊙ не вспыхивают как сверхновые второго типа (Хашимото и др. [113])

и, следовательно, их исчезновение слабее сказывается на химическом оби-

лии межзвёздной среды. Сверхновые первого типа, напротив, имеют время

задержки перед взрывом, равное 108 − 109 лет (Тутуков и Юнгельсон [36]),

а значит, их выброс может сильно повлиять на обогащение МЗС металла-

ми. Доля массы всех звёзд, родившихся как одиночная звёздная популяция

с заданной начальной функцией масс Φ(m) и покидающих галактику, равна

χ
∫ 13M⊙

mmin
dmΦ; для НФМ Солпитера с показателем степени −2.35, заданной

в диапазоне звёздных масс 0.1M⊙ − 100M⊙, это 0.88χ.

Для галактики со скоростью звездообразования, зависящей от време-

ни, Ψ(t), полная скорость потери звёздной массы за счёт механизма выбро-

са звёзд в однозонном приближении будет определяться выражением

Ṁ ej
s (t) = χΨ(t− τs(13M⊙))

∫ 13M⊙

mmin

dmΦ , (3.16)

где τs = τs(m) — время жизни звезды массой m.

Выброс звёзд оказывает влияние также на количество массы газа в

процессе звездообразования и на химическое обогащение МЗС. Скорость
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возврата газа сверхновыми равна

Ṁ fb
g (t) =

∫ mmax

mmin

dmΦΨ(t− τs)
(

1− mr

m

)

[1− χ θ(13M⊙ −m)] , (3.17)

где mr = mr(m) — масса остатка звезды; θ(x) = 0 для x 6 0 и θ(x) = 1 для

x > 0. Скорость обогащения МЗС химическим элементом X определяется

вкладом от сверхновыхm первого и второго типа:

Ṁ fb
X (t) =

10−3

M⊙
Ψ(t− τSNIa)P

SNIa
X [1− χ]+

+

∫ mmax

mmin

dmΦΨ(t− τs)
[(

1− mr

m

)

X(t− τs) + P SNII
X (m,Z(t− τs))

]

×

× [1− χ θ(13M⊙ −m)] , (3.18)

где τSNIa — среднее время задержки между формированием двойной систе-

мы и взрывом сверхновой типа Ia; P SNIa
X — масса элемента X, выбрасы-

ваемого при одном взрыве сверхновой; P SNII
X (m,Z) — масса элемента X,

выработанного сверхновой типа II с массой предсверхновой m и начальным

содержанием тяжёлых элементов Z.

В данной модели было использовано положение о том, что сверхно-

вые типа Ia порождены слиянием вырожденных карликов в тесных двойных

системах. Как показано Тутуковым и Юнгельсоном [38], среднее время за-

держки между формированием двойной системы и взрывом сверхновой ти-

па Ia составляет τSNIa ≈ 109 лет. Частота вспышек сверхновых Ia, в расчёте

на единицу СЗО, получена с учётом нормировки на современную частоту

вспышек — 0.003 в год, и современную скорость звездообразования 3M⊙ в

год (Тутуков и Юнгельсон [38]). Предполагалось, что каждая сверхновая

типа Ia производит железо в количестве P SNIa
Fe = 0.6 M⊙ (Тсуджимото и

др. [39]), производство других элементов этими сверхновыми не расчитыва-
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лось. Выход элементов, произведённых сверхновыми типа II в зависимости

от массы звезды и начального содержания тяжёлых элементов, был взят из

расчётов Мэдера [40].

Баланс полной массы галактики, массы газа и массы различных хи-

мических компонент определяется не только звездообразованием, но также

взаимодействием галактики с межгалактической средой — галактическим

ветром, выбросом пыли и аккрецией межгалактического газа. Эти факторы

исследовались ранее в рамках используемой однозонной модели (см. на-

пример работу Шустова и др. [27]). Однако, в данной работе аккреция, вы-

брос пыли и галактический ветер не учитывались (последний фактор не учи-

тывался из-за очевидных недостатков простой модели галактического вет-

ра (3.1)). В итоге, баланс массы различных компонент галактики задавался

уравнениями

Ṁtot = −Ṁ ej
s

Ṁg = −Ψ+ Ṁ fb
g

ṀX = −XΨ+ Ṁ fb
X .

(3.19)

Детали этой численной модели изложены в работах [29, 27, 30].

3.3.2. Результаты расчётов

Как видно из зависимости χ(M25) (рис. 3.1), распад OB-ассоциаций

практически не приводит к потери массы из сфероидальных галактик да-

же самых малых масс. По этой причине численный анализ ограничивал-

ся только дисковыми галактиками. Были выполнены четыре серии расчётов

эволюции галактик с массами от 106.5M⊙ до 108.5M⊙ и с различными значе-

ниями параметра σOB, а также, для сравнения, серия расчётов в замкнутой
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Таблица. Параметры модельных галактик.

σOB = 2 км/с
(серия А)

σOB = 8 км/с
(серия Б)

σOB = 8 км/с
+тёмное гало

(серия В)
lgM/M⊙ R, пк β χ β χ β χ

6.5 79.5 2.73 0.21 0.70 0.92 1.38 0.6
7 141.4 4.14 0.09 1.07 0.743 2.08 0.32
7.5 251.5 6.26 0.012 1.62 0.481 3.16 0.13
8 447 9.48 0 2.45 0.21 4.78 0.035
8.5 795 14.25 0 3.72 0.075 7.23 0

модели. Радиусы галактик соответствовали зависимости M ∝ R2. Чтобы

избежать большого влияния начальных условий на вспышку звездообразо-

вания, полутолщина протогалактического диска во всех расчётах равнялась

10 кпк. Остальные параметры серий приведены в таблице 3.3.2. В расчётной

серии А параметр σOB был равен 2 км/с, в сериях Б и В этот параметр рав-

нялся 8 км/с. В последнем случае учитывалось наличие тёмного гало (см.

пояснения к уравнению (3.15)). Таким образом, серия Б позволяла оценить

эффекты потери звёзд из диска в гало галактики, а серия В — из гало в

межгалактическую среду.

На графиках 3.2 представлены интегральные характеристики модель-

ных галактик на конечный момент расчёта. Как и ожидалось, учёт выброса

звёзд в серии А не привёл к существенному отклонению интегральных ха-

рактеристик галактик от их значений в замкнутой модели. В расчётных се-

риях В и Б для галактик наименьших масс отношение выброшенной массы

к динамической может быть от 1.5 − 2 (для массы, выбрасываемой из гало

в МГС) до 6 (для массы, выбрасываемой из диска в гало) соответственно.

Величина выбрасываемой массы, полученная в серии Б, даёт представление

о том, насколько может измениться морфология галактического диска. Так

для галактики с динамической массой 107 M⊙ количество звёздной массы,
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находящейся в гало, превышает массу диска в 1.5− 2 раза, т.е. такая галак-

тика уже не может считаться дисковой. Галактики с массой 106 M⊙ могут

иметь массу 4.5 × 106 M⊙ в гало и 1.5 × 106 M⊙ в МГС. По соотношению

≪масса—светимость≫ видно, что, в сравнении с замкнутой моделью, пол-

ная светимость галактик наименьших масс может уменьшаться более чем

на половину порядка величины, а светимость диска — на порядок. Само же

соотношение для маломассивных галактик серии Б возрастает более чем в

два с половиной раза. Для галактик этой серии с массой ниже 107 M⊙ пол-

ная светимость звёзд, выброшенных в гало, превышает светимость диска в

два-три раза (средний рисунок в верхнем ряду). Это также говорит в пользу

изменения морфологии галактики с дисковой на сфероидальную.

Ввиду того, что в модели не учитывался галактический ветер и ак-

креция, история звездообразования в галактиках была представлена един-

ственной вспышкой, в которой была исчерпана бо́льшая часть газа — на

конец расчёта во всех галактиках газ составлял 5− 10% по массе. Относи-

тельное обилие химических элементов в газе слабо уменьшается с умень-

шением массы галактики и с ростом параметра σOB (рис. 3.2, средний ряд).

Исключение составляет маломассивный конец серии Б, где относительное

содержание элементов растёт с уменьшением массы галактики на одну де-

сятую в логарифмической шкале, по сравнению со значениями, получен-

ными в замкнутой модели. Как видно из графиков, зависимость обилий от

массы галактики стремится к минимуму, для некоторого значения массы,во

всех расчётных сериях. Причина этого может быть в том, что величина хи-

мических обилий в газе определяется двумя конкурирующими процессами:

обогащения газа сверхновыми и возвратом газа, бедного химическими эле-
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Рис. 3.2. Интегральные параметры в зависимости от массы дисков галактик

(логарифмы значений в единицахM⊙) в четырёх сериях моделей. Сплошные

ромбы соответствуют закрытой модели галактики. Пустые ромбы — моде-

ли, где σOB = 2 км/с (серия А). Сплошные треугольники — σOB = 8 км/с

+ тёмное гало (серия В). Пустые треугольники — σOB = 8 км/с, без тёмно-

го гало (серия Б). В верхней строке изображены: отношение выброшенной

массы к массе диска, отношение светимости выброшенных звёзд к свети-

мости диска и отношение ≪масса—светимость≫, в солнечных единицах, для

диска. В средней и нижней строке показаны обилия химических элементов

в газе и звёздах (средние по звёздному населению) соответственно.
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ментами, от взрывов новых звёзд малых масс. Если галактика теряет значи-

тельную часть своих маломассивных звёзд, влияние второго процесса мо-

жет ослабевать.

Содержание химических элементов в звёздах систематически снижа-

ется с падением массы галактики и с увеличением σOB (рис. 3.2, нижний

ряд). Наибольшее влияние процесс выброса звёзд оказывает на содержа-

ние железа. В галактике с динамической массой 106M⊙ содержание железа

в звёздах диска может снижаться на 0.5 в логарифмической шкале (серия

Б) и более чем на 0.3 — в звёздах гало (серия В). На рис. 3.3 приведены

распределения относительного числа звёзд по содержанию железа, кисло-

рода и тяжёлых элементов для всех расчётных серий. Наибольшие отличия

от замкнутой модели имеет серия Б (вторая колонка). Вместе со смещением

распределения в сторону меньших обилий, появляются звёзды, переобога-

щённые железом, которые образовались в течение нескольких миллиардов

лет после вспышки сверхновых типа Ia. Характерный вид распределения

звёзд вызван тем, что галактики в данной модели испытывали только одну

сильную вспышку звездообразования, которая происходила в низкометал-

личном газе.

3.4. Заключение по третьей главе

В этой работе было исследовано влияние потери звёздной массы на

эволюцию карликовых галактик сфероидального и диского типов. В ка-

честве механизма потери массы предполагался процесс распада звёздных

OB-ассоциаций, при котором звёзды могут приобретать скорость, доста-
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Рис. 3.3. Гистограммы распределения относительного числа звёзд (ордина-

ты) по содержанию железа, кислорода и тяжёлых элементов на настоящее

время (абсциссы). Первая колонка: сплошная линия — галактика массой

106.5 M⊙, серия А; тонкая пунктирная линия — результаты расчёта по за-

мкнутой модели. Остальные колонки: сплошная линия — галактики с мас-

сами 106.5 M⊙, 107.5 M⊙ и 108.5 M⊙, серия Б; штриховая линия — те же мас-

сы галактик, серия В; тонкая пунктирная линия — результаты расчёта по

замкнутой модели.
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точную для того, чтобы покинуть галактику. Распад ассоциаций практиче-

ски не имел эффекта на эволюцию сфероидальных галактик. Эффект так

же оказался мал и для дисковых галактик с параметром σOB = 2 км/с. По-

скольку типичным считается значение этого параметра ∼ 10 км/с, анализ

был сосредоточен на моделях с σOB = 8 км/с. Результаты анализа следую-

щие:

1. В течение времени жизни OB-ассоциации (∼ 107 лет) самые массив-

ные из сверхновых второго типа (& 13M⊙) успевают обогатить МЗС

продуктами своих взрывов. Звёзды меньших масс, которые покидают

галактику, не вносят вклада в обогащение МЗС диска, а служат ис-

точником химических элементов для гало или МГС. То же касается

сверхновых типа Ia.

2. Было показано, что дисковые галактики, с массой на момент нача-

ла звездообразования 3 × 107 M⊙, содержат половину своей массы в

звёздах диска и половину — в гало. Светимость гало таких галактик

превышает светимость диска в полтора-два раза. Можно считать, та-

ким образом, что изначально дисковые галактики с массой . 107 M⊙

в процессе звездообразования меняют свою морфологию на сферои-

дальную. По классификации де Вокулёра [2], спиральным галактикам

присвоен морфологический индекс T = 4 (см. также работу Корвина

и др. [114]). В каталоге близких галактик Караченцева [101] галакти-

ки дискового типа имеют абсолютную звёздную величину, не превы-

шающую −13 (для значений морфологического индекса от 0 до 7, т.е.

включая линзовидные и неправильные галактики, наиболее близкие к
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дисковым), что соответствует светимости ∼ 107 L⊙ и массе галактики

∼ 108 M⊙. Галактики меньшей светимости и массы относятся к сфе-

роидальному и неправильному типам. Это подтверждается расчётами

в рамках предложенной модели.

3. В системе с массой . 105 M⊙ подавляющая часть звёздной массы

покидает не только диск, но и гало галактики (рис. 3.1, правый). Та-

ким образом, галактики сверхмалых масс, если их образование вооб-

ще возможно, могут терять в МГС почти всё звёздное население после

первой вспышки звездообразования. В результате должно оставаться

тёмное гало с обогащённым газом. Этот сценарий может быть важен

в применении к проблеме недостающих спутников Галактики.

4. Влияние выброса звёзд на эволюцию приводит к увеличению соотно-

шения ≪масса—светимость≫. Для галактик с полной массой (диск +

гало) ∼ 107 M⊙ это отношение возрастает на фактор 2− 2.5 (рис. 3.2,

верхний ряд, справа).

5. Влияние выброса звёзд на эволюцию может приводить к сильной ва-

риации содержания химических обилий в газе (рис. 3.2, средний ряд)

— наряду с систематическим уменьшением обилий на величину∼ 0.05

единицы в логарифмической шкале, самые маломассивные галактики

могут иметь повышенное содержание химических элементов на вели-

чину до 0.1 − 0.15. Содержание химических элементов в звёздах си-

стематически уменьшается с падением массы галактики на величину

до 0.2 единицы.
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3.5. Приложение

Получим выражение для вероятности выброса звезды из OB-

ассоциации, движущейся по круговой кеплеровской орбите в галактике с

заданным гравитационным потенциалом Φ(r). Общее выражение для веро-

ятности:

χ(v,−Φ) =

∫

(v+u)2

2 >−Φ

d3u

(2πσOB)3/2
exp

[

− u2

2σ2
OB

]

. (3.20)

Вектор скорости v в на круговой кеплеровской орбите равен

v = eφv , v =

√

r
∂Φ

∂r
, (3.21)

где eφ — базисный вектор азимутального направления. Область интегри-

рования в этом случае описывается уравнением

u2φ + u2⊥ + 2vuφ + v2 + 2Φ > 0 , (3.22)

где u⊥ — модуль компонента скорости, ортогонального eφ. Решение этого

уравнения приводит к следующему условию на значения компонента скоро-

сти uφ:

uφ ∈ (−∞,ℜ(uφ−)] ∪ [ℜ(uφ+),+∞) , uφ± = −v ±
√

−2Φ− u2⊥ . (3.23)

Поскольку компоненты вектора u распределены изотропно и независимо,

можем проинтегрировать общее выражение по uφ. Вводя обозначения

ξ =
u2⊥
σ2
OB

, η =
v

σOB
, ψ = − 2Φ

σ2
OB

, (3.24)

окончательно получаем

χ(η, ψ) = 1 +
1

4

∫ ψ

0

dξ e−ξ/2
{

erf

[−η −
√
ψ − ξ√
2

]

− erf

[−η +
√
ψ − ξ√
2

]}

.

(3.25)
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Если по условию задачи η ≡ 0, то общее выражение (3.20) сводится к

χ(ψ) =

√

2

π

∫ ∞

ψ

dζ ζ2e−ζ
2/2 = 1− erf

[

√

ψ

2

]

+

√

2

π

√

ψ e−ψ/2 . (3.26)
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