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Введение

Молодые звёзды, окружённые газопылевыми дисками, являются весьма
интересными объектами изучения. В молодых системах протекает множе-
ство различных физических процессов, исследование которых даёт важную
информацию о формировании звёзд и планетных систем, взаимодействии
околозвёздного вещества с излучением и магнитными полями.

Среди молодых звёзд Ae/Be Хербига в отдельный класс выделяют на-
блюдаемые при небольшом наклоне околозвёздных дисков к лучу зрения
[26] звёзды типа UX Ori. У этих звёзд наблюдаются временные ослабле-
ния блеска с амплитудами до 4m, сопровождаемые повышением степени
поляризации и изменениями показателя цвета. Свойствам звёзд UX Ori
и характеристикам их затмений посвящены обзоры [23, 45, 74, 97]. Стоит
отметить, что звёздам Ae/Be Хербига не свойственна собственная фото-
метрическая переменность. Наблюдаемые изменения блеска звёзд типа UX
Ori связаны с процессами в околозвёздном веществе.

Целью данной работы является моделирование затмений звёзд типа
UX Ori, окружённых дисками с утолщением в зоне сублимации пыли: изу-
чение новых свойств затмений компактным газопылевым облаком, получа-
емых благодаря утолщению диска, и исследование затмений звезды круп-
номасштабным возмущением диска. Полученные результаты сравниваются
с многолетними фотометрическими и поляриметрическими наблюдениями
звёзд типа UX Ori.

Для решения поставленной задачи предложен новый, более эффектив-
ный метод моделирования переноса излучения в околозвёздном газопыле-
вом диске. Метод реализован в виде программы, с помощью которой бы-
ли исследованы зависимости степени поляризации системы от ослабления
блеска и зависимости изменений блеска звезды и параметров линейной по-
ляризации от положения наблюдателя. При моделировании затмений ком-
пактным газопылевым экраном рассматривались разные параметры около-
звёздных дисков и формы утолщения в зоне сублимации пыли. Результаты
получены для разных спектральных полос и положений наблюдателя. Мо-
делирование затмений крупномасштабными возмущениями диска проведе-
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но с варьированием параметров утолщения диска и формы возмущения в
широких границах.

Научная новизна работы

1. Предложен новый алгоритм моделирования переноса излучения в
околозвёздной среде, позволяющий более эффективно, чем широко-
используемый метод Монте-Карло, организовать вычисления излуче-
ния от точечного источника. Для учёта кратных рассеяний предла-
гается комбинировать предложенный метод с методом Монте-Карло.
В результате в ряде задач выигрыш по скорости вычислений может
достигать одного-двух порядков. Метод протестирован для задач с
различной геометрией: околозвёздных дисков, оболочек и фракталь-
ных структур.

2. Впервые проведено моделирование затмений компактным пылевым
экраном звезды типа UX Ori, окруженной диском с утолщением в
зоне сублимации пыли. Получен ряд качественных отличий от моде-
ли затмения звезды с тонким диском. Эти отличия позволяют объяс-
нить некоторые особенности поляризации звёзд типа UX Ori, которые
нельзя было получить в модели с тонким диском.

3. Впервые рассчитаны модели затмения звезды крупномасштабным
возмущением околозвёздного диска. Показано, что звезда с утолщён-
ным в центральных областях диском в такой модели может иметь
затмения, сопровождающиеся существенными изменениями позици-
онного угла собственной линейной поляризации после прохождения
минимума блеска.

Научная и практическая значимость работы

Впервые решены задачи о затмениях компактным пылевым облаком
и крупномасштабным возмущением диска звезды, окруженной диском с
утолщением в зоне сублимации пыли. Полученные теоретические результа-
ты могут быть использованы при изучении строения внутренних областей

4



дисков звёзд типа UX Ori. Часть результатов также может быть приме-
нена и к звёздам типа T Тельца. Предложенный для решения этих задач
численный метод может быть использован для моделирования переноса
излучения в различных задачах, где необходимы трёхмерные модели излу-
чающих областей.

Основные положения, выносимые на защиту

1. Метод моделирования переноса излучения путём перебора дискрет-
ных параметров пучков фотонов (направления распространения и
преодолеваемой оптической толщины), позволяющий более эффек-
тивно, по сравнению с методом Монте-Карло, моделировать перенос
излучения звёзд, окружённых околозвёздным диском.

2. Зависимость изменений степени линейной поляризации во время за-
тмений компактным газопылевым облаком звезды, окружённой дис-
ком с утолщением в зоне сублимации пыли, от темпа истечения веще-
ства в виде дискового ветра, задающего степень утолщения. Анализ
этой зависимости показал, что такая модель объясняет наблюдаемые
затмения без изменения степени линейной поляризации и большой
разброс наблюдаемых при одном уровне блеска параметров поляри-
зации во время разных затмений одной звезды.

3. Зависимость параметров поляризации в разных спектральных поло-
сах во время затмения компактным газопылевым облаком звезды,
окружённой диском с утолщением в зоне сублимации пыли, от темпа
истечения вещества. Эта зависимость объясняет наблюдаемые затме-
ния без изменений показателя цвета и изменения на 90° позиционного
угла линейной поляризации при изменении длины волны наблюде-
ний.

4. Результаты анализа моделей крупномасштабных возмущений тонко-
го околозвёздного диска и диска с утолщением в зоне сублимации
пыли, дающих глубокие фотометрические минимумы с последующи-
ми изменениями позиционного угла поляризации. Крупномасштабное
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возмущение околозвёздного диска без утолщения в зоне сублимации
пыли не может объяснить наблюдаемые отклонения позиционного уг-
ла поляризации после прохождения минимума блеска. Модель с воз-
мущением утолщённого диска позволяет получить отклонения пози-
ционного угла, сопоставимые с наблюдаемыми.

Основные результаты диссертации опубликованы в следующих
статьях:

1. Шульман C. Г. Образование резонансных линий в движущихся га-
зовых потоках с большой скважностью // Астрофизика. — 2017. —
Т. 60. — С. 205–218.

2. Shulman S. G. Three-dimensional heuristic radiation transfer method
based on enumeration using the directions grid // Astronomy and
Computing. — 2018. — Vol. 24. — P. 104–116.

3. Шульман С. Г., Гринин В. П. Влияние дискового ветра на собствен-
ную поляризацию молодых звёзд // Письма в Астрон. журн. —
2019. — Т. 45. — С. 435–446.

4. Шульман С. Г., Гринин В. П. Влияние крупномасштабных возмуще-
ний в околозвёздных дисках на параметры линейной поляризации
звёзд типа UX Ori // Письма в Астрон. журн. — 2019. — Т. 45. —
С. 716–730.

Личный вклад автора

Автором диссертации разработан и протестирован новый численный ме-
тод для моделирования переноса излучения точечного источника. Выпол-
нены расчёты изменений звёздной величины и параметров поляризации
для всех рассмотренных в диссертации моделей затмений. Исследованы
зависимости результатов от исходных параметров. Совместно с соавтора-
ми выполнен анализ полученных результатов и проведено их сравнение с
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данными многолетних наблюдений фотополяриметрической переменности
звёзд типа UX Ori.

Апробация результатов

Результаты работы докладывались на семинарах кафедры астрофизи-
ки Санкт-Петербургского государственного университета, Объединенном
семинаре научных подразделений Главной (Пулковской) астрономической
обсерватории Российской академии наук, а также на следующих конферен-
циях:

1. VI Пулковская молодежная астрономическая конференция, 6–8 июня
2016, ГАО РАН, Санкт-Петербург

2. Международная молодежная конференция “ФизикA.СПб”, 1–3 нояб-
ря 2016, ФТИ, Санкт-Петербург

3. VII Пулковская молодежная астрономическая конференция, 28–31
мая 2018, ГАО РАН, Санкт-Петербург

4. Международная конференция “Звезды, планеты и их магнитные по-
ля”, 17–21 сентября 2018, СПбГУ, Санкт-Петербург

5. The 2nd international Workshop “The UX Ori type stars and related
topics”, September 30 — October 4, 2019, St. Petersburg

Содержание диссертации

Диссертация состоит из введения, четырёх глав, заключения и списка
цитируемой литературы. Полный объём диссертации 120 страниц машино-
писного текста, включая 34 рисунка, 5 таблиц и список литературы из 112
наименований.

Во Введении обосновывается актуальность работы и ставятся её ос-
новные цели. Описывается научная новизна работы, перечисляются вы-
носимые на защиту результаты, публикации с основными результатами,
указывается личный вклад автора и апробация результатов.
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В первой главе даётся краткий обзор возможных видов переменности
молодых звёзд. Обсуждаются имеющиеся наблюдения затмений и их мо-
дели. Описываются современные представления о строении околозвёздных
дисков и методах моделирования процессов переноса излучения.

Во второй главе обсуждается предложенный для решения задач пе-
реноса излучения метод. Описывается основная концепция метода с пере-
бором направлений распространения пучков фотонов по сетке. Демонстри-
руется первое применение предложенной концепции для задачи с тонким
слоем поглощающего вещества. Приводятся основные физические форму-
лы для моделирования переноса излучения для протяжённых поглощаю-
щих объектов и обсуждаются технические детали реализации вычислений
в программе. Проводится детальный анализ эффективности метода: иссле-
дуется сходимость результатов, полученных предложенным методом, и ре-
зультатов, полученных методом Монте-Карло; обсуждается характерный
вид возникающих при использовании разных методов ошибок; измеряется
зависимость получаемой ошибки от времени работы при решении задач
переноса излучения в околозвёздном диске. Обсуждается точность получе-
ния параметров Стокса I, Q, U и моделирование кратных рассеяний.

В третьей главе изучаются затмения компактным газопылевым обла-
ком звезды, окружённой диском с утолщением в зоне сублимации пыли.
В качестве модели утолщения рассматривается дисковый ветер. Анализи-
руется зависимость степени линейной поляризации системы от ослабле-
ния блеска. Моделирование проводится для разных моделей ветра, раз-
ного темпа истечения вещества, определяющего плотность ветра, разных
параметров диска и в разных спектральных полосах. Последнее позволя-
ет также говорить об изменениях показателей цвета. Результаты модели-
рования в случае диска без утолщения сравниваются с опубликованными
ранее. Обсуждаются новые свойства затмений, которые получаются бла-
годаря утолщённому диску: изменения на 90° позиционного угла линей-
ной поляризации при изменении длины волны наблюдений, возможность
отсутствия изменений степени поляризации системы во время минимума
блеска и затмения звезды без покраснения. Обсуждается связь изменений
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темпа истечения вещества с разбросом наблюдений на диаграмме степени
поляризации — ослабление блеска. В конце главы моделируется изменение
степени линейной поляризации и блеска системы при затмении усиливаю-
щимся дисковым ветром.

В четвёртой главе рассматривается затмение звезды крупномасштаб-
ным возмущением околозвёздного диска. Такая модель призвана объяснить
сильные изменения позиционного угла собственной линейной поляризации,
наблюдавшиеся у UX Ori и WW Vul после прохождения глубоких мини-
мумов. Показано, что очень сильные возмущения тонкого диска не дают
изменений позиционного угла линейной поляризации, сопоставимых с на-
блюдавшимися. В модели с диском с утолщением в зоне сублимации пы-
ли можно получить изменения позиционного угла линейной поляризации
после прохождения минимума блеска до 60°, что соответствует наблюдае-
мым значениям. Анализируется возможность получения в рассмотренной
модели таких изменений блеска и параметров поляризации, какие были
зарегистрированы у UX Ori и WW Vul. Показано, что, при рассмотрении
модели с переменным темпом истечения вещества и параметрами возму-
щения диска, можно добиться хорошего соответствия модели и затмения
WW Vul. При этом компактное возмущение при движении вокруг звезды
становится протяжённей и ниже, что согласуется с одиночным характером
таких затмений и выглядит естественным с учётом работ по моделирова-
нию вихревых структур и крупномасштабных возмущений в дисках.

В Заключении кратко сформулированы основные полученные резуль-
таты.
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1 Затмения молодых звёзд

Молодые звёзды часто бывают окружены околозвёздными дисками, со-
стоящими из пыли и газа. В таких дисках происходит формирование пла-
нетных систем, таких как Солнечная система. В последние годы было по-
лучено много изображений околозвёздных дисков на разных длинах волн.
Изображения дисков получают как с использованием космических теле-
скопов (HST, Spitzer Space Telescope, Herschel Space Observatory), так и в
ходе наземных наблюдений, проводимых от ближней инфракрасной обла-
сти спектра (CHARA, VLTI, LBTI) до субмиллиметровой области (ALMA,
SMA, CARMA). Обзоры наблюдений околозвёздных дисков даны, напри-
мер, в работах [42, 75].

Наблюдательные проявления дисков могут быть очень разнообразны [23,
45, 74, 97]. Околозвёздные диски дают инфракрасные избытки в спектрах
звёзд, приводят к появлению собственной поляризации излучения молодых
звёзд и могут приводить к всевозможным проявлениям активности моло-
дых звёзд. Существуют разные виды переменности, связанные с разными
процессами в дисках.

1.1 Молодые звёзды и их переменность

Молодыми звёздами называются звёзды, не достигшие в своём эволю-
ционном развитии начальной Главной последовательности. Основным ис-
точником энергии молодых звёзд служит гравитационное сжатие, только
при приближении к Главной последовательности некоторый вклад вносят
атомные реакции, например, горение лития. Когда в ядре звезды начи-
нается горение водорода, она считается достигшей начальной Главной по-
следовательности. Этап эволюции звезды до Главной последовательности
занимает малую часть её жизни, но представляет большой интерес.

Наблюдаемые свойства молодых звёзд тесно связаны с их возрастом,
процессом формирования и окружающим звёзды веществом. Многие мо-
лодые звёзды нестабильны, обладают характерной переменностью или же
непериодическими вспышками и изменениями светимости. Среди молодых

10



звёзд выделяют несколько классов объектов: звёзды типа T Тельца, звёзды
Ae/Be Хербига, объекты Хербига-Аро, которые демонстрируют различные
виды переменности.

Переменность молодых звёзд может быть связана как с процессами
внутри звезды, так и с околозвёздными дисками. Часто взаимодействие
звезды с диском приводит к аккреции вещества на звезду и возникновению
дисковых ветров. Истечение вещества может приводить к возникновению
смещённых в синюю сторону спектра линий поглощения [32], наблюдаться
в виде биполярных потоков [2] и давать ряд других проявлений. Силь-
ные потоки отбрасываемого звездой вещества могут приводить к ударному
возбуждению компактных туманностей, удаляющихся от звезды в её вет-
ре. Такие туманности называются объектами Хербига-Аро и были описа-
ны, например, в обзоре [60]. Природа переменности молодых звёзд активно
изучается со второй половины XX века.

Молодые звёзды с массами от 0.3M� до 2M� спектральных классов F,
G, K, M называются звёздами типа T Тельца, а звёзды с массами от 2M�

до 8M� спектральных классов A и B называются звёздами Ae/Be Хербига.
Основные виды переменности звёзд этих типов были классифицированы в
работе [34].

Согласно этой классификации к первому типу относится переменность
блеска звезды, связанная с вращением холодных пятен на поверхности
звезды. Амплитуда такой переменности не превышает нескольких деся-
тых звёздной величины в полосе V. Характерные периоды составляют от
двух суток до двух недель. Подобный вид переменности преимуществен-
но встречается у звёзд типа T Тельца со слабыми эмиссионными линиями
(WTTS).

Второй тип переменности наблюдается только у классических звёзд
T Тельца (CTTS) и связан с движениями горячих аккреционных пятен
по поверхности звезды. Он характеризуется нерегулярными или квазипе-
риодическими изменениями блеска с амплитудой до 2m. Отдельно стоит
отметить феномен FU Ori [84]. У фуоров могут происходить оптические
вспышки, достигающие 6 звёздных величин, после чего высокая светимость
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звезды может сохраняться на протяжении многих лет. Сейчас общепринята
аккреционная модель фуоров, в которой резкое увеличение темпа аккреции
приводит к тому, что магнитное поле перестаёт контролировать движение
газа в диске, из-за чего диск достигает поверхности звезды и разогревается
настолько, что его светимость начинает существенно превосходить свети-
мость звезды. В такой модели наблюдаемые профили линий объясняются
их образованием в плоской фотосфере диска. Аккреционный диск попол-
няется за счёт вещества из межзвёздной среды и может давать увеличение
темпа аккреции из-за тепловой неустойчивости диска с интервалом в сотни
лет [30]. Тем не менее, не все наблюдаемые особенности фуоров могут быть
объяснены в рамках этой модели [33], в частности, предположение, что фу-
ор — это аккреционный диск TTS, плохо соответствует тому, что ни один
из фуоров не был обнаружен в областях с наибольшими скоплениями TTS.
Кроме того, спектр V1057 Cyg, полученный до вспышки, демонстрирует
необычайно высокую потерю массы. Возможно, фуор является особенно-
стью немногочисленного класса молодых звёзд.

Переменность третьего типа связана с затмениями звёзд непрозрач-
ными газопылевыми облаками, приводящими к изменению околозвёздной
экстинкции на луче зрения [76]. При таких затмениях возможны большие
амплитуды изменений блеска, достигающие 4m. В основном такой вид пе-
ременности наблюдается у звёзд Ae/Be Хербига и некоторых CTTS. Среди
звёзд Ae/Be Хербига в отдельный класс объектов выделяют звёзды типа
UX Ori, у которых наблюдаются такие изменения блеска. Глубокие падения
блеска звезды сопровождаются поворотом цветового трека в минимумах
блеска (т.н. эффект “поголубения”) и повышением степени поляризации.
После такого падения блеска звезда возвращается в исходное состояние за
несколько недель. В результате многолетней программы фотополяримет-
рического мониторинга звёзд данного типа, было получено, что этот вид
переменности наблюдается при небольшом наклоне околозвёздных дисков
к лучу зрения [26].

Алголеподобные минимумы блеска звёзд типа UX Ori наблюдаются до-
вольно часто. В ходе наблюдений некоторых минимумов удалось обнару-
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жить не только ослабление блеска звезды и повышение степени линейной
поляризации, но и изменение позиционного угла линейной поляризации.
Изменение позиционного угла может быть как в минимуме блеска звез-
ды [108], так и спустя некоторое время после него. В первом случае его
можно легко объяснить изменением вклада межзвёздной поляризации. Из-
менение позиционного угла после прохождения минимума свидетельству-
ют о крупномасштабных структурах диска, сохраняющихся на протяжении
нескольких месяцев. Такие изменения позиционного угла поляризации на-
блюдались у UX Ori [24] и WW Vul [90].

В газопылевом диске могут протекать различные процессы, приводя-
щие к изменению плотности вещества в отдельных областях диска или из-
меняющие форму диска [42]. Много интересных явлений возникает в дис-
ках около двойных звёзд или вокруг звезды с маломассивным компаньо-
ном. В такой ситуации эллиптичность и наклон орбиты компаньона могут
приводить к образованию в диске искривлений и волн плотности, которые
могут давать переменность блеска с периодом, равным орбитальному [94],
или бимодальные колебания блеска [95].

У некоторых звёзд, например CQ Tau, на протяжении цикла фотомет-
рической активности наблюдается не только изменение колонковой плот-
ности пыли на луче зрения, но и изменения размеров пылевых частиц. Это
может говорить об идущем в диске процессе коагуляции мелких частиц,
который обычно сопутствует образованию крупных тел, из которых потом
формируются планеты земной группы и зародыши планет-гигантов. Тем
не менее, природа таких крупномасштабных изменений в околозвёздных
дисках пока не совсем ясна [107].

Среди молодых звёзд встречаются экзотические затменные системы с
очень продолжительными затмениями. Например, молодая звезда KH 15D,
у которой продолжительность затмений может достигать половины пери-
ода переменности [29]. Такие затмения не укладываются в классические
модели затменных двойных и требуют для объяснения принципиально но-
вые модели.

В околозвёздных дисках могут формироваться планетные системы, по-
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этому изучение таких звёзд даёт ключ к понимаю процесса образования
Солнечной системы. Процессы, приводящие к переменности молодых звёзд,
связаны с важными физическими явлениями, которые безусловно заслужи-
вают детального изучения и различным аспектам которых посвящено мно-
жество работ. Изучение фотометрической активности звёзд типа UX Ori
и родственных им объектов даёт ценную информацию о структуре и ди-
намических свойствах внутренних слоёв протопланетных дисков, которые
зачастую невозможно изучать другими методами.

В данной работе мы сосредоточимся на моделировании затмений моло-
дых звёзд газопылевыми облаками и крупномасштабными возмущениями
диска. Мы изучим, как форма диска и его особенности могут сказаться на
фотополяриметрических свойствах затмений.

1.2 Наблюдения и возможные причины затмений

Рассеяние излучения околозвёздной пылью является основным источ-
ником собственной линейной поляризации молодых звёзд, наблюдаемых в
оптическом диапазоне [5]. Гринин [88] предложил модель затмения звез-
ды компактным газопылевым облаком. При экранировании звезды таким
облаком вклад в наблюдаемое излучение прямого (неполяризованного) из-
лучения звезды уменьшается, а рассеянное облаком излучение не вносит
существенного вклада в излучение системы и освещённость околозвёздно-
го диска. При таких условиях интенсивность рассеянного излучения диска
и параметры его поляризации не меняются во время затмения. В резуль-
тате растёт степень линейной поляризации системы. У звёзд типа UX Ori
в глубоких минимумах линейная поляризация может достигать 5–8% [26].
Такая модель объясняет ограничение амплитуды переменности звёзд ти-
па UX Ori, обычно не превышающей 2–3 звёздных величин, и изменения
показателей цвета звёзд.

Многолетние наблюдения поляризации и блеска звёзд типа UX Ori по-
казали [27, 28, 57, 85, 96, 99, 100, 101, 106, 108], что в целом такая модель
хорошо описывает большинство наблюдаемых затмений. Существенные от-
клонения от предсказаний этой модели наблюдались во время нескольких
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затмений, продолжавшихся более месяца [28, 90].
Также следует отметить, что изменения степени поляризации во вре-

мя затмения могут заметно различаться во время разных затмений одной
звезды [101]. Кроме того, иногда во время затмений наблюдаются интерес-
ные особенности: может не наблюдаться заметного роста линейной поля-
ризации (см., например, [102]), позиционный угол линейной поляризации
может быть ориентирован в разных направлениях в разных спектральных
полосах [51], возможно затмение без покраснения звезды.

Для классической модели расширяющегося (flared) диска затмения звёзд
компактными газопылевыми облаками были подробно исследованы в 2000
году в работе Natta and Whitney [47]. Были получены модельные графики
затмений для разных положений наблюдателя и параметров диска. Через
год Natta et al. [46] показали, что модель flared диска не способна объяснить
избытки излучения звезд Ае/Ве Хербига в ближней инфракрасной обла-
сти спектра, и в качестве альтернативы предложили новую модель диска
с утолщённой внутренней областью в зоне испарения пыли.

В ходе многолетних наблюдений звёзд типа UX Ori удалось пронаблю-
дать несколько затмений, сопровождавшихся не только изменениями блес-
ка и степени поляризации звезды, но и сильными изменениями позици-
онного угла линейной поляризации после прохождения минимума блеска.
Такие затмения наблюдались у UX Ori [28] и WW Vul [90]. В обоих слу-
чаях ослабления блеска и последующие изменения позиционного угла соб-
ственной линейной поляризации продолжались несколько месяцев. Такие
интервалы времени сравнимы с периодом кеплеровского вращения околоз-
вёдных дисков звёзд типа UX Ori в окрестности зоны испарения пыли. Эта
область диска считается одним из наиболее вероятных источников флук-
туаций околозвёздной экстинкции на луче зрения [16, 46].

Пылевой экран, вызывающий затмения звезды и последующие измене-
ния поляризации, должен быть сопоставим по размерам с протяжённостью
внутренней границы пылевого диска. При движении вокруг звезды он мо-
жет затмевать не только звезду, но и части околозвёздного диска. Кроме
этого, он будет создавать на диске тень и рассеивать больше излучения
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звезды, чем невозмущённый диск рассеивает в своих центральных обла-
стях. В совокупности эти факторы могут давать весьма сложное поведение
параметров поляризации звезды как во время затмения, так и после него.
На качественном уровне такие особенности продолжительных затмений об-
суждались в работе [25] при объяснении наблюдаемого разброса парамет-
ров поляризации звезд типа UX Ori на диаграмме поляризация/блеск.

В литературе рассматривались различные модельные возмущения око-
лозвёздных дисков. В работе [18] рассмотрены возмущения диска, искажа-
ющие всю его форму. O’Sullivan et al. [48] используют возмущение в фор-
ме горба с распределением вещества, описываемым двумя гауссианами: по
расстоянию от звезды и азимуту.

У крупномасштабного возмущения диска, вызывающего такое затме-
ние, могут быть различные физические причины. Например, это могут
быть дисковые вихри. Их трёхмерная структура слабо изучена: обычно
проводится двумерное моделирование. В рассматриваемых моделях плот-
ность вещества в центре вихря может превышать плотность вещества дис-
ка более чем в 4 раза [67]. В статье Barge et al. [4] увеличение плотности
в центре вихря может достигать двух порядков. Такие модели говорят о
возможности очень сильных возмущений диска.

Следует отметить, что аккреционные потоки и дисковый ветер могут не
иметь осевой симметрии (см., например, работу [56]). Плотность дискового
ветра пропорциональна темпу истечения вещества, которое обычно прини-
мается пропорциональным темпу аккреции [3]. Темп аккреции звёзд типа
Ae/Be Хербига обычно изменяется в пределах 0.5 dex [43, 52]. В итоге мож-
но ожидать локальные изменения плотности дискового ветра на порядок,
или даже больше.

Возможны и другие механизмы образования возмущений. Магнитное
поле диска может быть неоднородно из-за магнито-ротационной нестабиль-
ности и некоторых других причин. Turner et al. [71] показали, что при вза-
имодействии с магнитным полем диска заряженные пылинки могут высоко
подниматься над его поверхностью. В результате это может приводить к
неоднородной пылевой атмосфере диска. Аналогичную идею использовали
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Ke et al. [36] для объяснения быстрой переменности ИК излучения молодых
звёзд. Fromang et al. [19] показали возможность возникновения локальных
истечений вещества из-за магнито-гидродинамической турбулентности.

1.3 Модели околозвёздных дисков

Для решения задачи переноса излучения в околозвёздном диске нужно
определиться с его моделью. В литературе обсуждались различные моде-
ли дисков. Они могут довольно сильно различаться по своей сложности и
учитываемым явлениям. Часто модель диска строится, исходя из газоди-
намических расчётов и учёта наблюдательных проявлений диска. Взаимо-
действие аккреционного диска с магнитосферой звезды сильно усложняет
решение этой задачи и приводит к построению весьма сложных моделей.

Сейчас достаточно активно используется модель расширяющегося дис-
ка (“flared disk”). В этой модели зависимость плотности вещества, составля-
ющего расширяющийся диск, от радиуса и высоты над центральной плос-
костью диска выражается достаточно простыми формулами. Такое стро-
ение диска активно исследовалось в конце XX века, например, в работах
[9, 10, 12]. С тех пор она часто используется с небольшими вариациями
в работах [49, 55, 70] и многих других. Мы также решили опираться на
данную модель диска.

Как уже отмечалось выше, классическая модель flared диска не полно-
стью объясняет инфракрасные избытки в спектрах звёзд [46]. Предложен-
ная Natta et al. [46] модель диска с утолщённой внутренней областью в зоне
испарения пыли сейчас признана наиболее адекватной (см., например, об-
зор [17]). В настоящее время существует два альтернативных подхода, луч-
ше объясняющих инфракрасные избытки [41]. Оба подхода предполагают
наличие большего количества пыли с температурой немного ниже темпе-
ратуры сублимации пыли, чем следует из модели расширяющегося диска.
Первый основан на рассмотрении диска, у которого на границе внутренней
полости находится утолщённая нагретая внутренняя стенка [16]. За этой
стенкой часть диска оказывается в тени, а внешние области освещены звез-
дой так же, как и в случае обычного flared диска. Модель диска с нагретой
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утолщённой внутренней стенкой применяется довольно часто. Например,
Kreplin et al. [38] применили её для моделирования диска UX Ori.

Альтернативный подход объясняет инфракрасный избыток присутстви-
ем содержащего пыль дискового ветра, который может быть нагрет излу-
чением звезды до высоких температур [58] и может быть источником ИК
излучения [3]. Так, Vinković and Jurkić [72] обратили внимание на важную
роль дискового ветра, поднимающего мелкую пыль с поверхности диска.
Тамбовцева и Гринин [104] исследовали условия выживания пылинок в дис-
ковом ветре и показали, что частицы пыли сохраняются, несмотря на высо-
кую температуру газовой компоненты ветра, и при определенных условиях
могут вносить значительный вклад в околозвездную экстинкцию, особенно
у звезд типа Т Тельца. Также следует подчеркнуть, что у холодных моло-
дых звезд с Teff ≈ 3000−4000K пылевой диск может контактировать непо-
средственно с магнитосферой звезды. В этих условиях образующийся при
взаимодействии ионизованной части аккрецирующего вещества с крупно-
масштабным магнитным полем звезды магнитосферный ветер [56, 61] так-
же может содержать мелкую пыль. Следовательно, он тоже может быть
источником собственной поляризации молодых звезд.

Существуют различные модели ветра с различными механизмами его
образования. При моделировании околозвёздных дисков для описания ин-
фракрасного излучения звезды часто используются описанные в работах
[58, 59] модели магнито-центробежного ветра. В этих работах для полу-
ченных в ходе численного моделирования результатов даны формулы ана-
литической аппроксимации, позволяющие применять эти модели в других
работах без повторного численного решения газодинамичеких задач. Так, в
работе Bans and Königl [3] используются 3 модели из 7, описанных в [58, 59].

Свойства такого ветра при наличии в нём пыли подробно изучались в
ряде работ. Тамбовцева и Гринин [104] детально рассматривали взаимодей-
ствие пылевого компонента ветра с горячим газом и излучением звезды в
условиях одиночных звезд типа Т Тельца и Ае Хербига. Они показали, что
дисковый ветер звёзд Т Тельца может поглощать заметную часть ультра-
фиолетового и оптического излучения звезды, приводя к такому же уве-
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личению инфракрасного излучения, как и утолщённая внутренняя стенка
диска. При этом неоднородность ветра может приводить к фотометриче-
ской активности звёзд и давать движущиеся тени от спиралевидных газо-
пылевых потоков на изображениях околозвёздных дисков.

В работах [68, 92, 93] были исследованы фотометрические эффекты,
возникающие в молодых двойных системах с запылёнными дисковыми вет-
рами. В системах с компонентами различных масс аккреция идёт преиму-
щественно на маломассивный компонент. Аккреция может сопровождаться
образованием запылённого дискового ветра от маломассивного компонен-
та. Этот ветер может давать тени на общем диске системы, поглощая свет
главного компонента системы. Кроме этого, низкоскоростная компонента
дискового ветра может быть захвачена массивным компонентом системы,
что приводит к образованию сложной газопылевой оболочки, дающей фо-
тометрическую переменность звезды.

Как и наши коллеги, мы использовали модель flared диска с запылён-
ным дисковым ветром.

1.4 Решение задач переноса излучения

Большинство задач переноса излучения не имеют аналитического ре-
шения. Расчет параметров поляризации выполнялся в приближении одно-
кратного рассеяния [86, 87]. Впоследствии параметры поляризации моде-
лировались с помощью метода Монте-Карло [73, 79]. Для решения задач
переноса излучения были предложены и другие численные методы. Среди
них можно упомянуть метод переменных тензоров Эддингтона [15], метод
конечных разностей [66] и интегрирование методом Рунге-Кутты пятого
порядка [64]. Эти методы позволяют получать очень точные результаты в
одномерных случаях. В то же время они довольно сложны для двумерных
и трёхмерных задач, что делает их применение в таких исследованиях не
очень эффективным.

Сейчас метод Монте-Карло стал наиболее популярен для решения за-
дач переноса излучения. Это очень гибкий метод, который, благодаря своей
простой концепции, хорошо применим для моделирования переноса излу-
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чения в средах со сложными двумерными и трёхмерными распределения-
ми вещества. Он основан на моделировании движения отдельных пучков
фотонов, распространяющихся в случайных направлениях сквозь сетку с
заданными плотностями и температурами вещества. Пучки фотонов рас-
пространяются в случайных направлениях, пока не пройдут сквозь среду
со случайной оптической толщиной, после чего рассеиваются в случайном
направлении. После всех рассеяний пучок фотонов регистрируется и от-
мечается на изображении согласно его направлению и координатам точки
последнего рассеяния. Используемые в вычислениях случайные направле-
ния распространения и оптические толщины получаются с учётом функций
распределения вероятностей, известных из физических соображений.

Метод Монте-Карло имеет много модификаций и оптимизаций для раз-
ных задач. Среди часто используемых вычислительных программ, реали-
зующих метод Монте-Карло, можно упомянуть HYPERION [55] и HO-
CHUNK [80]. Подробное описание метода Монте-Карло представлено в об-
зорах [65, 78].

Кроме количества моделируемых пучков фотонов важное влияние на
качество полученного результата оказывает выбор сетки для аппроксима-
ции пространственного распределения вещества в исследуемой области.
Свойства сетки влияют на интегрирование оптической толщины. Слиш-
ком грубая сетка даёт ощутимые ошибки: в получаемом результате будут
видны детали, связанные не с изучаемой моделью, а со строением сетки.
Слишком мелкая сетка делает процесс моделирования очень долгим. Легко
убедиться, что большая часть вычислительного времени тратится именно
на интегрирование оптической толщины.

Для решения трёхмерных задач переноса излучения методом Монте-
Карло использовались разные виды сеток. Наверное, самым простым ви-
дом сетки можно считать сетку, составленную из равных друг другу кубов,
ребра которых параллельны осям декартовой системы координат, исполь-
зуемой для описания положений точек в исследуемой области. Область
применения таких сеток весьма ограничена: они могут быть использованы
для исследования дисков вокруг двойных звёзд, поскольку у таких дисков
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есть обширные внутренние полости, лишенные вещества. Моделировать с
такими сетками диски вокруг классических звёзд T Тельца нельзя. Диски
подходят очень близко к звёздам, из-за чего возникают большие градиен-
ты плотности и интенсивности излучения от диска. Регулярные декартовые
сетки не могут достаточно хорошо описать такие области с резкими пере-
падами свойств вещества.

Вместо регулярных декартовых сеток можно использовать регулярные
сетки, основанные на использовании цилиндрической или сферической си-
стемы координат [80]. При использовании этих сеток прямолинейное дви-
жение пучков фотонов будет описывать чуть сложнее, чем в декартовой
системе координат, зато можно легко добиться уменьшения размеров яче-
ек вблизи звезды, расположенной в начале координат. Такой подход даёт
нам возможность лучше описывать центральные области околозвёздных
дисков и получать для них более точные результаты.

Для описания произвольных областей с сильными перепадами свойств
вещества могут быть использованы иерархические сетки. Существуют раз-
личные иерархические декартовые сетки [55]. Можно использовать клас-
сическое октодерево, в котором кубическая ячейка может быть разбита
на восемь равных кубических ячеек. Другой способ, предложенный Berger
and Colella [6], называется адаптивным улучшением сетки (Adaptive mesh
refinement). В процессе вычислений отмечаются ячейки, в которых решение
недостаточно качественно из-за грубой сетки, после чего более мелкая сет-
ка накладывается на более крупную во всех этих ячейках. Специальный
интегратор используется для контроля сохранения энергии и вещества в
пограничных ячейках, в которых происходит стыковка сеток.

В данной работе мы использовали разработанный нами алгоритм ре-
шения задачи переноса излучения, основанный на моделировании пучков
фотонов с дискретизированными параметрами вместо случайных. Для опи-
сания пространственного распределения вещества использовались как при-
менявшиеся ранее в таких задачах регулярные декартовые сетки, так и
сетки, составленные из тетраэдальных элементов.
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2 Методика расчётов

2.1 Основная концепция DGEM

В работе используется предложенный автором численный метод реше-
ния задач переноса излучения [62], основанный на использовании формулы
полной вероятности. Этот метод мы назвали методом перебора направле-
ний по сетке, DGEM (Directions Grid Enumeration Method). Так же как и
метод Монте-Карло, DGEM основан на учёте траекторий движения отдель-
ных пучков фотонов. Это позволяет использовать в нём многие наработки,
предложенные для метода Монте-Карло и сделавшие его наиболее попу-
лярным методом решения задач переноса излучения. Кроме того, сведение
задачи к моделированию пучков фотонов в обоих методах позволяет легко
их комбинировать. Последнее обстоятельство позволяет при использовании
DGEM подобрать такую конфигурацию методов, которая гарантирован-
но будет не менее эффективна, чем использование метода Монте-Карло.
В итоге, именно возможность сочетать большое количество эффективных
технических решений, используемых в реализующих метод Монте-Карло
вычислительных пакетах с предложенной ниже концепцией выбора пара-
метров моделируемых пучков фотонов по определённым правилам даёт
DGEM эффективность и гибкость, которыми мы будем в дальнейшем поль-
зоваться при решении астрофизических задач.

Предложенный нами метод перебора направлений сетки основывается
на идее создания более эффективного метода выбора моделируемых пуч-
ков фотонов, чем случайный. Для достижения этой цели мы вводим дис-
кретизацию параметров пучков фотонов, сводя задачу к интегрированию
плотности вероятности методом прямоугольников. В общем случае это ча-
стота, направление движения и оптическая толщина, пройдя которую пуч-
ки фотонов рассеятся. Можно проводить такую дискретизацию как для
пучков фотонов, исходящих от точечного источника излучения, так и для
моделирования рассеянного излучения. В последнем случае каждая точка
рассеяния может рассматриваться как источник новых пучков фотонов с
дискретизированными параметрами.
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Предложенный подход с введением дискретизации параметров пучков
фотонов имеет ряд преимуществ над моделированием пучков фотонов со
случайными характеристиками. Во-первых, пропадает необходимость в сбо-
ре статистики различных случайных реализаций для уменьшения случай-
ного шума, присущего моделированию методом Монте-Карло. Во-вторых,
мы можем моделировать пучки фотонов, используя информацию о близ-
ких по параметрам реализациях. Например, мы можем только один раз
проверить, что в определённом направлении от источника излучения нет
рассеивающего вещества, и не моделировать все распространяющиеся в
данном направлении пучки фотонов. В-третьих, мы можем получить в на-
шей модели число многократных рассеяний большее, чем число однократ-
ных. Это позволяет повысить качество моделирования кратных рассеяний
без дополнительных затрат на моделирование однократных рассеяний, ес-
ли они играют важную роль в исследуемом процессе. Следует отметить,
что в методе Монте-Карло также можно увеличить число кратных рас-
сеяний, если при каждом рассеянии моделировать не один рассеявшийся
пучок фотонов, а несколько с меньшими весами, но их случайная природа
может замедлить процесс моделирования.

Для дискретизации частоты можно использовать равномерную сетку.
Для оптической толщины мы применяем логарифмическую сетку. Такой
подход позволяет добиться равных весов у всех пучков фотонов, распро-
страняющихся в одном фиксированном направлении и рассеивающихся,
пройдя различные оптические толщины, определяемые данной сеткой.

Наиболее сложным является получение равномерной сетки направле-
ний. Задачу её получения можно свести к задаче равномерного разбиения
единичной сферы и считать искомыми направлениями вектора, идущие из
центра сферы в центры элементов разбиения.

Для построения сетки направлений мы использовали разбиение сферы
на основе правильного икосаэдра. Двадцать сферических треугольников,
вершины которых совпадают с вершинами икосаэдра, а стороны являются
дугами больших кругов, дают простую сетку направлений. Каждое из по-
лученных 20 направлений представляется единичным вектором из центра
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Рис. 1: Сетка из 20 направлений, полученная на базе правильного икоса-
эдра.

сферы в барицентр сферического треугольника (см. рис. 1). Более густые
сетки с большим числом направлений можно получить, разбив каждый из
сферических треугольников на четыре треугольника, соединив середины
их сторон. Такое разбиение можно повторять до тех пор, пока мы не полу-
чим достаточно густую сетку. Следует отметить, что после первого же раз-
биения сетки из 20 правильных сферических треугольников мы получим
треугольники разных площадей. Это следует учитывать, задавая пучкам
фотонов веса, пропорциональные площадям треугольников, соответству-
ющих направлениям распространения пучков. Такие веса позволят ском-
пенсировать неоднородности сетки и сохранить правильное распределение
интенсивности излучения. В частности, сохранить изотропность излучения
от изотропных источников.

В работе [69] также было использовано разбиение сферы на основе пра-
вильного икосаэдра. Существуют и другие эффективные алгоритмы раз-
биения сферы. Среди них следует отметить HEALPix [21].
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Используемая при моделировании сетка направлений может быть вы-
числена до начала моделирования процесса переноса. Для её хранения в
памяти могут потребоваться сотни МБ. При этом можно сэкономить место
в оперативной памяти, если хранить сетку на жёстком диске и считывать
по мере необходимости. Обычно для рассеяний имеет смысл использовать
гораздо менее подробную сетку, чем для излучения от точечных источни-
ков. Следовательно, можно воспользоваться тем, что направления из по-
дробной сетки нам нужны только по одному разу за всё время вычислений,
и сохранить всю сетку на жесткий диск. После чего считывать направления
по мере необходимости их использования.

2.2 Применение метода для задачи с тонким слоем по-

глощающего вещества

2.2.1 Постановка задачи

Первой задачей, в которой мы применили предложенный метод, ста-
ло моделирование дискретных абсорбционных линий D Na I (см. рис. 2)
в спектре молодой звезды RZ Psc [110]. Её возраст оценивается как 25± 5

миллионов лет [98]. Эта звезда прошла стадию активно аккрецирующей
звезды типа Т Тельца. В её спектре наблюдаются очень слабые призна-
ки остаточной аккреции [54], а в линиях щелочных металлов есть явные
признаки истечения вещества [53]. Дискретная переменная структура аб-
сорбционных компонент, сопровождаемая отсутствием эмиссии в линиях
D Na I, говорит о сильной анизотропии истечения и большой скважности.

Основываясь на существующих теориях взаимодействия аккреционного
диска с вращающейся магнитосферой звезды, было высказано предположе-
ние о возможности в случае RZ Psc взаимодействия в режиме магнитного
пропеллера, при условии наличия у звезды сильного магнитного поля [91].
При этом полагается возможным образование в пространстве спирали из
отбрасываемого от звезды вещества. Начиная с определённого расстояния
от звезды, за пределами альфвеновского радиуса, магнитное поле переста-
ёт контролировать движение вещества. Это позволяет использовать для
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Рис. 2: Переменность линии Na I 5889Å по результатам наблюдений [53]

его описания баллистическое приближение [109].
Расширение струи сопровождается заметным уменьшением в ней плот-

ности вещества, что должно приводить к тому, что в дальних витках спи-
рали абсорбционные компоненты образовываться не будут. Сечение струи
показывает, что, начиная с определённого момента, витки будут наклады-
ваться друг на друга. Исследование струй, возникающих при разных пара-
метрах выбросов, показало, что даже при выбросе вещества со скоростями,
меньшими скорости убегания, и достаточно больших сечениях струи, воз-
можно попадание нескольких витков на поверхность конуса. Тогда враще-
ние звезды и связанной с ней струи будет приводить к попаданию на луч
зрения, лежащий в конусе, вещества с разными оптическими толщинами и
скоростями движения. Это даст нам переменные периодичные дискретные
абсорбционные компоненты.

Ниже мы рассмотрим особенности моделирования процесса переноса
излучения в такой струе и полученные результаты.
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2.2.2 Детали реализации

Геометрическая форма рассеивающей среды была получена на осно-
ве наших ранних работ [63, 109]. С учётом малой оптической толщины
вещества рассеивающая спираль была аппроксимирована плоскими тре-
угольными рассеивающими площадками. Для каждой рассеивающей пло-
щадки были известны координаты вершин, скорости движения вещества в
вершинах и оптическая толщина. Такое представление даёт возможность
описывать рассеивающую среду со сложной геометрией, в частности, это
позволяет получить на луче зрения несколько рассеивающих площадок с
разными характеристиками. В то же время мы сохраняем простое пред-
ставление пространственного распределения вещества, что даёт нам высо-
кую производительность вычислений. При взаимодействии пучка фотонов
с рассеивающей поверхностью, скорости движения вещества в вершинах
площадки аппроксимируются для точки взаимодействия.

При моделировании излучения звезды создаётся сетка направлений, по-
сле чего в каждом интервале длин волн рассматриваются все возможные в
рамках введённой дискретизации пучки фотонов. Каждому пучку фотонов
присваивается статистический вес, зависящий от интенсивности излучения
звезды на данной длине волны (для учёта атмосферных линий) и веса на-
правления. При рассеянии пучка фотонов на площадке производится раз-
деление пучка фотонов на нерассеявшийся пучок со статистическим весом,
соответствующим доле прошедшего сквозь среду излучения, и множество
рассеявшихся пучков фотонов, движущихся во всех возможных направ-
лениях и имеющих веса, зависящие от весов направлений и индикатрисы
рассеяния. В сумме веса всех новых рассеявшихся пучков фотонов и нерас-
сеявшегося пучка фотонов должны быть равны весу начального пучка при
условии, что вероятность выживания фотонов считается равной единице.
Частота фотонов при рассеянии изменяется согласно эффекту Допплера.

После прохождения рассеивающей среды, пучки фотонов регистриру-
ются расположенными по кругу спектрографами, что позволяет сразу по-
лучить спектры, соответствующие одному положению наблюдателя и раз-
ным фазам вращения звезды.
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Рис. 3: Модельные спектры RZ Psc для разных моментов периода вращения
T . Синтетический атмосферный спектр звезды показан курсивом.

2.2.3 Результаты моделирования

Численные эксперименты показали, что в образующейся при взаимо-
действии в режиме магнитного пропеллера струе могут образовываться на-
блюдаемые спектральные особенности (см. рис. 3). Модель даёт периодич-
ные абсорбционные компоненты, в то время как наблюдаемые абсорбци-
онные линии не имеют периода. Эта особенность вполне объяснима неста-
бильностью аккреции и истечения вещества, свойственной звёздам на дан-
ной стадии эволюции и наблюдаемой у RZ Psc.

Интенсивность рассеянного излучения в нашей модели оказалась на три
порядка ниже интенсивности континуума. Это согласуется с тем, что на
наблюдаемых спектрах присутствуют только абсорбционные детали и нет
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эмиссии в изучаемой линии.
Темп истечения вещества являлся одним из параметров модели. Мы

оценили, каким он должен быть для образования абсорбционных компо-
нент, близких по глубине и ширине к наблюдаемым. Итоговая оценка тем-
па истечения вещества составила 10−12M�/год. В работе [53] по слабой
эмиссии в линии Hα была получена оценка темпа аккреции на звезду. По-
лученный темп аккреции не превосходит 7 · 10−12M�/год, что почти на
порядок больше полученного нами темпа истечения вещества. Подобное
отношение темпов аккреции и истечения вещества считается характерным
для молодых звёзд.

2.3 Реализация метода для протяжённых поглощаю-

щих оболочек

После решения задачи из предыдущего параграфа, мы сосредоточились
на моделировании переноса излучения в континууме в видимой области
спектра, не учитывая изменение частоты пучков фотонов при рассеяниях
и пренебрегая переизлучением, поскольку оно даёт вклад в инфракрасной
области спектра. Ниже представлена реализация метода с данными упро-
щениями для протяжённых рассеивающих оболочек.

2.3.1 Основные используемые уравнения

В данном разделе мы рассмотрим основные физические соотношения,
лежащие в основе решения задач переноса излучения путём моделирова-
ния отдельных пучков фотонов. Более подробное описание представлено,
например, в работах [50, 78].

Пучки фотонов распространяются в среде с плотностью ρ и коэффици-
ентом поглощения κ. Они имеют размерности г см−3 и см2г−1 соответствен-
но. Тогда оптическая толщина τ вдоль пути s выражается по формуле

dτ = κρds. (1)

Техническая реализация интегрирования вдоль пути распространения фо-
тона зависит от используемой сетки и может быть различна.
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Рис. 4: Геометрия рассеяния. Пучок фотонов, распространяющийся в на-
правлении P1, рассеивается в направлении P2. Угол рассеяния обозначен
как Θ.

Вероятность выживания фотона при однократном рассеянии (альбедо)
ω учитывается путём умножения на него веса пучка фотонов при рассея-
нии.

Для изучения рассеяния мы использовали связанную с наблюдателем
систему координат. Ось Oz направлена вдоль луча зрения в сторону на-
блюдателя. Оси Ox и Oy лежат в картинной плоскости. Также удобно
использовать сферические координаты (θ, φ). Угол θ ∈ [0, π) отсчитыва-
ется от положительного направления оси Oz. Угол φ ∈ [0, 2π) измеряется
в плоскости xOy от оси Ox.

Пучок фотонов, распространяющийся в направлении P1(θ1, φ1) в систе-
ме наблюдателя, рассеивается в направлении P2(θ2, φ2). Диаграмма рассе-
яния из [105] представлена на рис. 4. Кроме координат точек P1 и P2,
лежащих на поверхности единичной сферы, введём три дополнительных
угла: угол i1 между плоскостями (OP1Z) и (OP1P2), угол i2 между плос-
костями (OP2Z) и (OP1P2) и угол рассеяния Θ (P1OP2).
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Для описания поляризации используем вектор Стокса S:

S(θ, φ) = [I(θ, φ), Q(θ, φ), U(θ, φ), V (θ, φ)] . (2)

Здесь I — интенсивность излучения, Q — интенсивность излучения,
поляризованного вдоль или перпендикулярно оси Oz, U — интенсивность
излучения, поляризованного под углом ±45° к оси Oz и V — интенсивность
излучения с круговой поляризацией.

Степень линейной поляризации p и позиционный угол линейной поля-
ризации Ψ выражаются через параметры Стокса:

p =

√
Q2 + U 2

I
,

Ψ =
1

2
arctg

U

Q
.

(3)

Поляризация зависит от положения наблюдателя. Чтобы получить ре-
зультат в системе отсчёта наблюдателя, мы можем повернуть связанную
с пучком фотонов систему отсчёта так, чтобы она совпала с системой от-
счёта наблюдателя, использовать матрицу рассеяния, а потом повернуть
систему отсчёта обратно [50, 105]. Тогда вектор Стокса после рассеяния
будет иметь вид:

S = L(π − i2)RL(−i1)S′. (4)

где S′ — вектор Стокса падающего пучка фотонов, L — матрица вращения,
и R(Θ) — матрица Мюллера. Эти матрицы имеют вид:

L(ψ) =


1 0 0 0

0 cos 2ψ sin 2ψ 0

0 − sin 2ψ cos 2ψ 0

0 0 0 1

 , (5)

R(Θ) = a


P11 P12 P13 P14

P21 P22 P23 P24

P31 P32 P33 P34

P41 P42 P43 P44

 , (6)

где a — это константа нормализации, равная 1/P11.
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Мы не рассматриваем рассеяния на ориентированных несферических
пылинках. В результате, матрица R(Θ) содержит только 4 различных эле-
мента: P11 = P22, P12 = P21, P33 = P44 и P34 = −P43. Все остальные элемен-
ты равны нулю.

В качестве аналитической аппроксимации рассеяния на пыли мы ис-
пользуем индикатрису Хеньи-Гринштейна [31]:

xHG(Θ) =
1− g2

(1 + g2 − 2g cos Θ)3/2
. (7)

Здесь |g| < 1 — параметр анизотропии. White [77] добавил аппроксима-
цию для поляризации. В итоге элементы матрицы рассеяния R(Θ) имеют
вид:

P11 = P22 =
(
1− g2

)
/
(
1− 2g cos Θ + g2

)3/2

P12 = P21 = −plP11

(
1− cos2 Θ

)
/
(
1 + cos2 Θ

)
P33 = P44 = 2 · P11 cos Θ/

(
1 + cos2 Θ

)
P43 = −P34 = −pcP11

(
1− cos2 Θf

)
/
(
1 + cos2 Θf

)
(8)

Здесь Θf — угол, получаемый из уравнения:

Θf = Θ
(

1 + 3.13s · e(−7Θ/π)
)
. (9)

Эти формулы включают в себя три физических параметра: максималь-
ную линейную поляризацию pl, максимальную круговую поляризацию pc

и коэффициент скоса s. Мы принимаем s = 1, как было предложено в
работе [77].

2.3.2 Метод Монте-Карло

DGEM может быть использован в комбинации с методом Монте-Карло.
Рассмотрим основные детали его реализации.

В нашей программе метод Монте-Карло реализован на основе кода
MCPOLAR [82]. По аналогии с MCPOLAR мы использовали генератор
псевдослучайных чисел, равномерно распределённых на отрезке от 0 до
1, предложенный в работе [40].
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Общее число моделируемых фотонов делится между источниками излу-
чения пропорционально их светимости. Для изотропного излучения фото-
нов генерируются два случайных числа v и u. Пучок фотонов с начальным
весом, равным 1, испускается в направлении со сферическими координата-
ми

φ = 2π · u,

θ = arccos(2v − 1).
(10)

Мы интегрируем оптическую толщину τ1 вдоль направления распро-
странения фотона. Если τ1 меньше порога моделируемой оптической тол-
щины τmin, моделирование пучка фотонов прекращается. Иначе мы умно-
жаем вес фотона на долю излучения, рассеивающегося при прохождении
такой оптической толщины, 1− e−τ1 (прямое излучение от звёзд моделиру-
ется отдельно, так как не требует процесса испускания пучков фотонов).
Пучок фотонов рассеивается, пройдя сквозь среду с оптической толщиной

τ = − ln
(
1.0− w · (1− e−τ1)

)
, (11)

где w — случайное число как u и v. Положение пучка фотонов после про-
хождения оптической толщины τ можно легко получить интегрированием
по пространственной сетке. Следует отметить, что τ всегда меньше опти-
ческой толщины среды до края моделируемой области τ1.

Рассеяния пучка фотонов моделируются, пока он не покинет границы
изучаемой области или число произошедших рассеяний не превысит опре-
делённого порогового количества. При каждом рассеянии вес пучка фото-
нов домножается на альбедо ω [65]. После этого моделируется рассеяние
пучка фотонов в направлении наблюдателя и пучок фотонов проецирует-
ся на изображение согласно положению точки рассеяния и учитывается с
весом

W = W0pobse
−τobs, (12)

гдеW0 — вес рассеявшегося пучка фотонов, τobs — оптическая толщина сре-
ды между точкой рассеяния и краем моделируемой области в направлении
наблюдателя и pobs = 1

4π(1−g2)/(1+g2−2g cos Θobs)
3
2 — вероятности рассе-

яния в сторону наблюдателя, имеющего угол рассеяния Θobs. Этот подход,
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называющийся “peel-off”, был предложен в работе [83]. Он позволяет полу-
чать заметно более высокий уровень сигнала к шуму, чем регистрирова-
ние только пучков фотонов, вышедших за пределы моделируемой среды.
Это происходит благодаря тому, что каждый пучок фотонов даёт вклад в
изображения несколько раз вместо того, чтобы быть зарегистрированным
однажды или не быть зарегистрированным вообще.

Рассеявшийся в сторону наблюдателя пучок фотонов отмечается на
изображении в соответствии с координатами точки рассеяния [78]. Поло-
жение этой точки проецируется на плоскость, перпендикулярную направ-
лению на наблюдателя с координатами (θobs, φobs):

ximage = z sin θobs − y cos θobs sinφobs − x cos θobs cosφobs

yimage = y cosφobs − x sinφobs,
(13)

где (x, y, z) — координаты точки последнего рассеяния. После этого значе-
ния параметров Стокса данного пучка фотонов прибавляются к значениям
пикселей изображений с координатами (ix, iy). Если мы хотим получить ре-
зультат не только для интенсивности излучения, но и для его поляризации,
мы сохраняем распределение каждого параметра Стокса по полю зрения
в качестве отдельного изображения. Координаты пикселя, в который по-
падает пучок фотонов, зависят не только от проекции пучка фотонов на
картинную плоскость, но и от разрешения и размеров области, попадающей
в моделируемое изображение:

ix = bnx(ximage + xmax)/(2xmax)c

iy = bny(yimage + ymax)/(2ymax)c,
(14)

где (nx, ny) — размер изображения в пикселях, а отображаемая область
имеет размеры [−xmax : xmax] × [−ymax : ymax]. Обозначение bxc означает
округление величины x до целого числа вниз. Если в задаче рассматрива-
ется несколько положений наблюдателей, то генерируются пучки фотонов,
рассеявшиеся в сторону каждого из наблюдателей.

Моделирование рассеяния завершается вычислением нового направле-
ния распространения пучка фотонов. Два случайных числа u и v дают
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углы Θ и i1:

cos Θ =
1 + g2 −

[(
1− g2

)
/ (1− g + 2gv)

]2
2g

,

i1 = 2π · u,
(15)

которые по направлению распространения P1 однозначно определяют на-
правление распространения пучка фотонов после рассеяния P2. После-
дующие рассеяния происходят после прохождения оптической толщины
τ2 = − logw, получаемой по случайному числу w. Пучок фотонов может
покинуть границы изучаемой области до рассеяния, тогда его моделирова-
ние завершается.

2.3.3 Испускание и рассеяние фотонов в DGEM

Вдоль каждого из направлений сетки интегрируется оптическая тол-
щина до края изучаемой области τ (i)

1 (верхний индекс обозначает, что это
величина связанная с i-ым направлением). Если полученная оптическая
толщина меньше порогового значения, в данном направлении пучки фо-
тонов не испускаются. Иначе, в этом направлении испускается Ns пучков
фотонов, рассеивающихся после прохождения среды с различными опти-
ческими толщинами. Мы используем логарифмическую шкалу, чтобы у
пучков фотонов были равные веса.

Каждому источнику присваивается вес Ws, пропорциональный его све-
тимости. При изотропном излучении для каждого направления сетки вы-
числяется вес

W
(i)
d = Ws

Si ·Nd

4π
. (16)

Здесь Nd — количество направлений в сетке, Si — площадь сферического
треугольника на единичной сфере, соответствующего данному направле-
нию и 4π — площадь единичной сферы. Такой вес направления позволяет
скомпенсировать неоднородности сетки и сохранить изотропность излуче-
ния.

При прохождении оптической толщины τ (i)
1 доля рассеивающегося излу-

чения составляет 1−e−τ
(i)
1 . Таким образом, вес каждого из пучков фотонов,
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распространяющихся в i-ом направлении, составляет

W
(i)
ph = W

(i)
d

1− e−τ
(i)
1

Ns
. (17)

Пучки фотонов, распространяющиеся в данном направлении, рассеива-
ются, пройдя оптические толщины

τ
(i,j)
Sc = − ln

(
1− 1− e−τ

(i)
1

2Ns
(2j + 1)

)
, (18)

где j — порядковые номера пучков, лежащие в диапазоне от 0 до Ns − 1.
Оптические толщины τ

(i,j)
Sc соответствуют средним оптическим толщинам

Ns интервалов с равными вероятностями рассеяния.
Моделирование пучков фотонов, распространяющихся в разных направ-

лениях, может быть произведено параллельно. В то же время моделирова-
ние Ns пучков фотонов, распространяющихся в одном направлении, удобно
проводить последовательно в порядке увеличения τ (i,j)

Sc . Такой подход поз-
воляет уменьшить время интегрирования оптической толщины.

Если оптические свойства пыли не меняются в пределах области моде-
лирования, и расстояние до наблюдателя много больше размеров системы,
параметры Стокса при рассеянии в сторону наблюдателя будут изменяться
одинаково для всех Ns фотонов одного направления, что позволяет вычис-
лять их один раз для всех пучков фотонов одного направления.

При моделировании рассеяния сначала учитывается альбедо и модели-
руются рассеяния в сторону наблюдателя (“peel-off”). После этого движе-
ние данного пучка фотонов может быть рассмотрено методом Монте-Карло
или может быть продолжено использование DGEM. Тогда учёт рассеяний
проводится с учётом сетки направлений (возможно, менее густой, чем для
пучков фотонов от звезды). Алгоритм моделирования рассеяний должен
учитывать индикатрису рассеяния, закон сохранения энергии и неодно-
родности сетки направлений. Получаемые после рассеяния новые пучки
фотонов также будут иметь дискретные детерминированные параметры
вместо случайных. Если рассеивается излучение с весом Wf (вес рассеива-
ющегося пучка фотонов с уже учтённым альбедо), то веса рассеявшихся
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пучков фотонов могут быть получены по формулам:

W
(i)
d =

Si
4π

1− g2

(1 + g2 − 2g cos Θi)3/2
, (19)

ΣW =
∑
i

W
(i)
d , (20)

W
(i)
ph = Wf

W
(i)
d

ΣW

1

N ′s
. (21)

Здесь W (i)
d — вес i-го направления сетки с учётом угла рассеяния в этом

направлении Θi. N ′d и N ′s — количество направлений в сетке и количество
пучков фотонов, испускаемых в каждом направлении. ΣW — это нормали-
зующий множитель, используемый для контроля сохранения энергии. Веса
рассеявшихся пучков фотонов значительно меньше весов фотонов от точеч-
ных источников излучения, а их количество может быть гораздо больше.
Поэтому обычно имеет смысл рассматривать N ′d < Nd и N ′s < Ns.

Как и в случае метода Монте-Карло, оптические толщины, пройдя ко-
торые рассеются полученные в ходе данного рассеяния пучки фотонов,
определяются без интегрирования оптической толщины до края изучаемой
области. Пучки фотонов, распространяющиеся после рассеяния в одном на-
правлении, рассеются вновь, пройдя оптические толщины

τ
(j)
Sc = − ln

(
1− 1

2N ′s
(2j + 1)

)
, j = 0, .., N ′s − 1. (22)

В ходе интегрирования оптической толщины мы можем покинуть изучае-
мую область, тогда моделирование пучков фотонов, которые должны прой-
ти большие оптические толщины, прекращается. Большая часть излучения
рассеивается на малых оптических толщинах. Например, после прохож-
дения среды с оптической толщиной 3, рассеятся 95% излучения. Такая
оптическая толщина достигается при N ′s = 10. Это позволяет ограничить
область интегрирования оптических толщин для рассеянного излучения.

Даже при малых N ′d и N ′s число моделируемых пучков фотонов быст-
ро растёт с каждым учитываемым рассеянием. Можно ограничить число
моделируемых рассеяний, но практика показала, что лучше начать моде-
лирование пучков фотонов с использованием DGEM, а потом перейти к
применению метода Монте-Карло.
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2.4 Анализ эффективности метода

Вычислительная программа для каждого положения наблюдателя даёт
серию изображений, которые соответствуют различным параметрам Сток-
са и могут давать как общее распределение параметров Стокса, так и вклад
в него отдельных рассеяний. Например, вклад только первых или вторых
рассеяний, что позволяет оценить не только общую картину, но и вклад в
неё кратных рассеяний и качество их моделирования.

Структура сетки, используемой для описания пространственной геомет-
рии рассеивающего вещества, очень важна при решении задач переноса из-
лучения. Для сравнения методов решения задачи мы ограничимся простой
регулярной Декартовой сеткой. Такая сетка не оптимальна для эффектив-
ного получению хорошего решения в областях с большими градиентами
плотности, но для сравнения методов нам важны не столько достоинства
сетки, сколько использование одинаковой простой сетки в каждом из ме-
тодов.

2.4.1 Сравнение изображений

Чтобы анализировать эффективность предложенного метода, мы ввели
простой метод сравнения изображений одинакового размера. Мы сравни-
ваем изображения попиксельно и строим новые изображения, демонстри-
рующие разницу исходных двух. Так можно сравнивать между собой изоб-
ражения, полученные при решении задачи переноса излучения разными
методами или одним методом с разными параметрами, например, числом
моделируемых пучков фотонов или количеством направлений в сетке.

Для двух изображений A и B с размерами Nx × Ny мы получаем но-
вое изображение D, такое что для каждого пикселя с координатами (x, y)

выполняется равенство:

D(x, y) = |A(x, y)−B(x, y)|. (23)

Полученное изображение D показывает абсолютные значения разности
изображений. Параметры Стокса могут очень сильно изменяться в преде-
лах одного изображения. Поэтому имеет смысл также ввести относитель-
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ную разность изображений:

R(x, y) =

0, A(x, y) = B(x, y) = 0,

2|A(x,y)−B(x,y)|
A(x,y)+B(x,y) , иначе.

(24)

Кроме попиксельной разности изображений, мы также вычисляем ин-
тегральный параметр по всему полю, позволяющий ввести для пар изоб-
ражений отношение строгого порядка относительно их разности

∆I

I
=

∑Nx−1
x=0

∑Ny−1
y=0 |A(x, y)−B(x, y)|∑Nx−1

x=0

∑Ny−1
y=0

|A(x,y)+B(x,y)|
2

. (25)

Используя данный параметр, мы сможем судить, насколько полученные
результаты схожи между собой. В данной формуле использовано обозна-
чение ∆I

I , которое лучше всего подходит для интенсивности. Для других
параметров Стокса можно ввести аналогичные величины ∆Q/Q и ∆U/U .

Описанные выше изображения, демонстрирующие разности результа-
тов, и интегральный параметр разности мы будем использовать дальше
для анализа эффективности метода.

2.4.2 Однократные рассеяния

Первый тест эффективности метода рассматривает одиночную звезду с
околозвёздным диском. Звезда расположена в начале координат. Оси Ox и
Oy лежат в плоскости диска. Светимость звезды (I∗) мы принимаем за еди-
ницу, поскольку она не влияет на распределение интенсивности по изобра-
жению. Чтобы конвертировать изображения в потоки, следует умножить
все величины на L/d2, где L — светимость зведы, а d — расстояние до
изучаемой системы. Все распределения интенсивности в работе даны в ве-
личинах светимости звезды.

Следуя ряду других работ (см. раздел 1.3), мы рассматриваем простую
модель расширяющего диска (flared disk), описываемую формулой

ρ(x, y, z) =


ρ0

(
R0

r

)α
exp

[
−1

2

(
z

h(r)

)2
]
, Ri ≤ r ≤ Rd,

0, иначе.
(26)
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Рис. 5: Слева: результат моделирования, полученный методом Монте-
Карло с 105 пучков фотонов, демонстрирующий случайный шум. Спра-
ва: результат моделирования, полученный DGEM (Nd = 5120 и Ns = 25).
Структура сетки оказывает существенное влияние на результат.

Здесь r =
√
x2 + y2 — радиус, отсчитываемый в плоскости диска, h(r) =

h0

(
r
R0

)β
— высота диска, определяющая скорость убывания плотности дис-

ка в вертикальном направлении. Остальные величины являются парамет-
рами модели.

Для простоты отладки и проверки алгоритма параметры диска и пы-
ли взяты из исходного кода “3D Scattered Light Code: Point Sources” [81],
использовавшегося в работах [11, 79, 82] и других. Сравнение результатов,
получаемых разными программами, существенно упростило тестирование.

Здесь мы полагаем внутренний радиус диска Ri = 200 а.е., внешний
радиус диска Rd = 800 а.е., высоту диска на радиусе R0 = 100 a.е. при-
нимаем равной h0 = 7 а.е., радиальный показатель плотности α = 2.25,
степень расширения диска β = 1.25, а плотность в центре диска на рассто-
янии R0 = 100 а.е. полагается равной ρ0 = 2.4 · 10−15 г см−3.

При моделировании мы приняли следующие параметры пыли: κ = 66

см2 г−1, ω = 0.4, g = 0.41, pc = 0.0, pl = 0.51. Получаемые изображения
имеют размер 200 × 200 пикселей. Радиус отображаемой на них области
равен 800 а.е.

Метод Монте-Карло и DGEM моделируют распространение отдельных
пучков фотонов. В обоих обсуждаемых методах способ создания учитыва-
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емых пучков фотонов даёт в результате некоторый шум. В методе Монте-
Карло это случайный шум. В DGEM он носит регулярный характер, осно-
ванный на структуре сетки направлений. Если использовать мало пучков
фотонов, шум будет хорошо виден. На рис. 5 показаны примеры шума
для изображений, демонстрирующих интенсивность излучения диска для
наблюдателя, расположенного в полюсе диска. Такое расположение наблю-
дателя делает структуру шума более наглядной.

Мы можем сравнить изображения с рис. 5 (без учёта прямого излучения
звезды) с использованием нормы (25). Тогда мы получим ∆I/I > 0.9. Это
означает, что результаты моделирования очень сильно различаются, что
видно и без дополнительных вычислений. Использование большего коли-
чества пучков фотонов делает результаты более точными. Шум становится
менее заметным, и результаты, полученные разными методами, становятся
ближе.

Чтобы продемонстрировать этот эффект, мы провели моделирование
данной задачи методом Монте-Карло, используя от 105 до 109 пучков фо-
тонов. Мы также провели моделирование с использованием DGEM с пара-
метром Nd от 5120 до 2.1 · 107 и Ns от 25 до 200. Направление на наблю-
дателя было выбрано с координатами θ0 = 45◦ and φ0 = 0◦. Результаты
с наилучшим качеством были получены методом Монте-Карло с 109 пуч-
ками фотонов и DGEM с Nd = 2.1 · 107 и Ns = 200. Рис. 6 показывает
один из этих результатов, а также абсолютную и относительную разности
результатов. Введённая нами интегральная норма разности для них да-
ёт ∆I/I < 0.01. Это позволяет нам рассматривать эти изображения как
равные и использовать одно из них в качестве стандарта в анализе эффек-
тивности методов.

Абсолютная разность решений существенно ниже по величине, чем са-
ми решения (см. рис. 6). Они примерно однородны по всему полю изоб-
ражения и больше в областях с большей интенсивностью решения. Более
того, на изображении абсолютной разности есть явные следы случайного
шума, присущего методу Монте-Карло и некоторые признаки структуры
сетки направлений (например, прямая линия с 2% относительной ошибкой
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Рис. 6: Результат моделирования высокого качества, полученный методом
Монте-Карло с 109 пучками фотонов и DGEM с Nd = 2.1 · 107 и Ns = 200.
Вверху слева: результат, полученный с использованием DGEM. Анизотро-
пия рассеяния оказывает заметное влияние на распределение яркости по
диску. Вверху справа: абсолютная разность результатов. Внизу: относи-
тельная разность результатов.
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Рис. 7: Распределение параметров Стокса Q (слева) и U(справа) по диску.

по центру изображения).
Изображение относительных разностей показывает, что в большей ча-

сти диска они меньше 0.05, а в центральных областях диска с большими
интенсивностями — меньше 0.02. В то же время относительные разности
велики по краям диска и даже могут достигать максимально возможно-
го значения 2 в тонкой полоске на самом краю диска, где интенсивность
излучения на порядки меньше, чем в центральных областях. Мы можем
пренебречь и относительными ошибками в этой тонкой полоске, потому
что в ней мы не можем уверенно отличить полученную интенсивность из-
лучения диска от нуля. Таким образом, мы можем заключить, что оба
рассмотренных метода решения задачи переноса излучения применимы к
данной модели диска и дают одинаковые результаты без каких-либо суще-
ственных различий.

Рис. 7 показывает распределения параметров Стокса Q и U по диску.
Для разностей результатов, полученных двумя методами, справедливы те
же утверждения, что и для разностей интенсивностей.

Таким образом, основным различием в использовании методов оказы-
вается время вычислений. Для сравнения времени работы метода задача
была решена методом Монте-Карло с разным числом пучков фотонов и
DGEM с разными параметрами. Все результаты, полученные в тестовых
запусках программы, сравнивались с наиболее качественным результатом,
представленным на рис. 6. Интегральная норма разности изображений (25)
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была вычислена для каждого полученного результата в сравнении с образ-
цом. После этого были построены зависимость отличия результата и об-
разца от времени вычислений. На рис. 8 приведён сравнительный анализ
зависимости качества результата от времени работы. Для DGEM всегда
оказалось возможным найти сочетание параметров, дающее результат с
оределённым качеством быстрее, чем при использовании метода Монте-
Карло.

По представленным результатам вычислений видно, что параметры Nd

и Ns должны быть связаны между собой. Использование Ns = 25 даёт наи-
лучшее сочетание качества и времени работы только, когда Nd мало. Уве-
личение Nd приводит к улучшению качества результата, но фиксированное
значение Ns ограничивает максимально достижимое качество результата.
Таким образом, наилучшим решением будет увеличивать одновременно Nd

и Ns. Проанализировав полученные кривые с фиксированными значение-
ми Ns, мы пришли к выводу о использовании эвристического соотношения
между параметрами. В параметрической форме оно имеет вид:

Nd = 5 · 4k, Ns = 20 · (k − 4), k ≥ 5. (27)

Это эвристическое соотношение между Nd и Ns даёт для дисковых мо-
делей кривую, близкую к нижней огибающей (соответствующей лучшему
качеству и меньшему времени вычислений) всех кривых с переменными
значениями Nd и фиксированными значениями Ns. При значениях k ≥ 10

возможно использовать значения Ns большие, чем даёт соотношение (27).
В методе Монте-Карло ∆I/I убывает как 1/

√
t, что является ожи-

даемым результатом, потому что доля неправильно пришедшего излуче-
ния — это статистическая ошибка в распределении Пуассона, пропорцио-
нальная 1/

√
Nphotons [78]. DGEM показывает лучшее асимптотическое по-

ведение. Линию Heuristic с рис. 8 мы можем аппроксимировать степенным
законом. Аппроксимация даст нам ∆I/I = 0.31 · t−0.63, что лучше чем
∆I/I = const · t−0.5 для метода Монте-Карло.

Результаты, аналогичные представленным на рис. 8, были получены
для разных положений наблюдателя и дисков с разными значениями ρ0

и h0. Схожий результат был получен и для модели диска вокруг двойной
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Рис. 8: Отклонения результатов от наиболее качественного результата в за-
висимости от времени. Результаты получены методом Монте-Карло с раз-
ным количеством пучков фотонов (от 105 до 1010) и DGEM с разными
значениями параметра Nd при фиксированных значениях параметра Ns.
Линия Heuristic соответствует решению DGEM с соотношением парамет-
ров по формуле (27). Линия Approximation соответствует аппроксимации
линии Heuristic степенным законом. Для всех линий, отвечающих решени-
ям с использованием DGEM с фиксированным Ns, Nd = 5 ·4k, где k от 5 до
11. Для Heuristic k было до 10. Часть вычисленных точек оказались за пре-
делами показанной области из-за плохого качества или большого времени
вычислений.
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звезды. Кроме того, для задачи с тонкой сферической оболочкой вокруг
звезды, DGEM также оказался эффективнее метода Монте-Карло, но оп-
тимальное эвристическое соотношение Nd и Ns было отличным от (27).

В результате, мы можем заключить, что DGEM с удачно подобран-
ным для геометрической модели соотношением Nd и Ns даёт для задачи с
однократным рассеянием результат такого же качества, как метод Монте-
Карло, но на порядок быстрее. Кроме того, ошибки вычислений убывают
быстрее, чем в методе Монте-Карло. Здесь мы представили только резуль-
таты для интенсивности, потому что остальные параметры Стокса демон-
стрируют аналогичное поведение. Во всех моделях этой главы ∆Q/Q и
∆U/U меньше чем 2 ·∆I/I, и могут быть меньше ∆I/I.

2.4.3 Многократные рассеяния

Во многих астрофизических задачах важно учитывать многократные
рассеяния. Рассмотрим задачу из предыдущего раздела с учётом много-
кратных рассеяний. Вычислительная программа может строить отдельные
изображения для рассеяний с определёнными номерами. Таким образом,
мы можем анализировать не только качество общего результата, но и, на-
пример, качество только вторых рассеяний.

Следует отметить, что в нашей задаче с диском точность определения
параметров Стокса Q и U с учётом всех рассеяний зависит от свойств ре-
шения так же, как и интенсивность. При этом для многократных рассеяний
точность определения параметров Q и U часто хуже, чем точность опре-
деления интенсивности. Вклад многократных рассеяний быстро убывает
с ростом номера рассеяния. Чем меньше альбедо рассеяния, тем быстрее
происходит это убывание. Важно отметить, что убывание вклада много-
кратных рассеяний происходит и при альбедо, равном 1. В нашей модели,
интенсивность излучения от первых рассеяний в 4.6 раза выше интенсив-
ности от вторых рассеяний. Интенсивность от вторых рассеяний в 3.5 раза
выше интенсивности от третьих рассеяний. Интенсивность от третьих рас-
сеяний в 3.2 раза выше интенсивности от четвёртых. Таким образом, учёт
четвёртых рассеяний меняет результат, полученный с учётом первых трёх
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рассеяний, менее чем на 2 процента. Вклад многократных рассеяний в об-
щие значения параметров Стокса Q и U убывает ещё быстрее.

Вышесказанное даёт нам два важных результата: Во-первых, мы все-
гда можем ограничить количество моделируемых многократных рассея-
ний. Например, в обсуждаемой задаче можно учитывать только первые
3 или 4 рассеяния каждого пучка фотонов и игнорировать остальные. Во-
вторых, каждое следующее рассеяние можно моделировать с худшим каче-
ством, чем предыдущее. В самом деле, если мы моделируем первые рассея-
ния с однопроцентной точностью, а четвёртые рассеяния меняют результат
на 2 процента, нет смысла вычислять их с однопроцентной точностью, как
первые рассеяния.

Многократные рассеяния меняют параметры Стокса сложным образом.
Как следствие, при использовании DGEM N ′d = 20 оказывается недоста-
точно, и в результате видны ошибки. Это делает вычисления более сложны-
ми. Ниже представлены результаты с учётом двух рассеяний, полученные
четырьмя различными способами: методом Монте-Карло с числом пучков
фотонов от 105 до 109, DGEM для первых рассеяний и методом Монте-
Карло для вторых рассеяний, DGEM c N ′d = 320 и N ′s = 10 и DGEM c
N ′d = 20 и N ′s = 2 и случайно ориентированной сеткой для вторых рас-
сеяний. В случае применения DGEM для первых рассеяний используется
соотношение (27) между Nd и Ns со значениями k = 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11.

Рис. 9 демонстрирует результаты использования всех четырёх вариан-
тов вычислений с учётом двух рассеяний. Метод Монте-Карло и комбина-
ция методов дают лучшее качество для общего результата, а использование
только DGEM даёт лучшее качество для вторых рассеяний, чем для обще-
го результата. В реальных наблюдениях мы не отделяем вторые рассеяния
от первых, поэтому качество общего результата оказывается гораздо важ-
нее, чем качество моделирования вторых рассеяний. Мы можем моделиро-
вать вторые рассеяния отдельно от первых и комбинировать результаты, но
наши эксперименты показали, что для рассматриваемой задачи наиболее
эффективно использовать DGEM для излучения от звезды (направления
распространения пучков фотонов и положения рассеяний) и метод Монте-
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Рис. 9: Отклонение результатов вычислений от эталонного в зависимости
от времени вычислений для случая учёта двухкратных рассеяний. Для че-
тырёх способов вычислений: метода Монте-Карло (MC), DGEM, DGEM
со случайно ориентированной сеткой для кратных рассеяний (DGEMR) и
комбинации DGEM с методом Монте-Карло (Comb) показаны результаты
для всего рассеянного излучения и результаты только для интенсвиности
вторых рассеяний (2Scat).
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Рис. 10: Отклонение результатов вычислений от эталонного в зависимости
от времени вычислений для метода Монте-Карло (MC) и комбинации ме-
тодов. Рассмотрены случаи с учётом одного, двух и трёх рассеяний пучков
фотонов.

Карло для многократных рассеяний.
Таким образом, комбинация DGEM и метода Монте-Карло оказывает-

ся наиболее эффективным способом решения задачи переноса излучения в
диске. На рис. 10 приведено сравнение эффективности использования ме-
тода Монте-Карло и комбинации методов при учёте одного, двух и трёх
рассеяний. Выигрыш во времени вычислений очень существенен для слу-
чая однократных рассеяний. При моделировании многократных рассеяний
он уменьшается, но остаётся существенным.

DGEM использует на один параметр больше, чем метод Монте-Карло.
При многократных моделированиях задач со схожей геометрией можно
один раз определить удачное сочетание параметров, после чего использо-
вать эвристическое соотношение между ними для получения существенно-
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го выигрыша по сравнению с методом Монте-Карло.

2.5 Сетка на основе триангуляции Делоне

Из большого разнообразия сеток, используемых для описания трёхмер-
ной пространственной геометрии изучаемой области, мы остановились на
использовании сетки, составленной из тетраэдров. В такой сетке элемента-
ми являются сами тетраэдры, а узлы сетки — это вершины составляющих
её тетраэдров. Такие сетки можно строить, исходя из разных соображений.
Широкое распространение получило построение сетки на основе триангу-
ляции Делоне [13]. Такие сетки активно используются для решения систем
дифференциальных уравнений методом конечных элементов [35, 103]. Мы
решили использовать такие сетки и при решении задач переноса излучения
путём учёта траекторий отдельных пучков фотонов.

Использование сетки из тетраэдров обладает рядом удобных свойств.
Во-первых, сетка обладает большой гибкостью, что позволяет использо-
вать её для описания сложных геометрических форм и сильно варьировать
размеры составляющих её элементов. Таким образом, мы можем исполь-
зовать тетраэдры меньших размеров в областях с большими перепадами
величин или областях, в которых необходимо получить более точное реше-
ние. Во-вторых, широкое применение таких сеток в инженерных задачах
привело к появлению программ для описания геометрии области и автома-
тического построения сетки по заданным границам и желаемым размерам
элементов в разных частях изучаемой области. В-третьих, сетка позволя-
ет для любой точки пространства получить линейной аппроксимацией все
величины, заданные для её узлов. При самой простой реализации сетки,
аппроксимируемые величины будут непрерывными функциями координат.
Отсутствие разрывов как внутри составляющих сетку тетраэдров, так и на
их границах, позволяет получать более аккуратные решения.

Следует отметить, что существуют более сложные реализации сетки
из тетраэдров, в которых кроме вершин тетраэдров используются допол-
нительные узлы. В этих реализациях аппроксимируемые величины будут
представлены полиномами больших степеней, а непрерывными функция-

50



ми будут не только аппроксимируемые величины, но и их производные.
Обычно используют 6 дополнительных узлов в серединах ребёр тетраэдра,
тогда непрерывными будут первые производные. Использование большего
количества узлов позволяет добиться непрерывности производных более
высокого порядка.

При полиномиальной аппроксимации величин в пределах тетраэдра воз-
можно быстрое интегрирование этих величин по всему объёму тетраэдра
или по его поверхности. Для этого используется обобщение метода Гаусса.
Подробно устройство сетки из тетраэдальных элементов рассмотрено, на-
пример, в книге [103]. Ниже мы остановимся только на основных моментах,
использованных в данной работе.

Процесс построения сетки и лежащие в его основе теоретические ос-
новы мы опустим, поскольку мы использовали пакет GMSH [20], предо-
ставляющий удобные возможности построения и визуализации исследу-
емой области, а также автоматического построения сетки с желаемыми
размерами элементов, основанного на геометрическом описании исследуе-
мого пространства. Мы рассматривали кубическую область, в которой был
расположен диск. Отдельно мы задали внутреннюю границу диска, чтобы
получить для неё более густую сетку и качественно описать наиболее на-
гретую часть диска. Также мы использовали сгущение сетки к центральной
плоскости диска с большими плотностями вещества.

При интегрировании оптической толщины вдоль луча зрения мы сум-
мировали оптические толщины, получаемые в каждом из тетраэдров, попа-
дающих на траекторию движения фотона. Из геометрических соображений
мы получали координаты двух точек пересечения луча, по которому рас-
пространяется пучок фотонов, с поверхностью тетраэдра. После этого мы
использовали L-координаты [103] для вычисления плотности в этих точках.

Если плотности в вершинах тетраэдра имеют значения ρi, ρj, ρk, ρl, то
интерполяционный полином будет иметь вид:

ρ = L1ρi + L2ρj + L3ρk + L4ρl, (28)

где L1, L2, L3, L4 — относительные расстояния от выбранной произвольной
точки элемента до одной из его граней к высоте, опущенной на эту грань из
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противолежащей вершины. Такие объёмные L-координаты связаны между
собой соотношением

L1 + L2 + L3 + L4 = 1. (29)

Поскольку плотность изменяется линейно в пределах каждого элемен-
та, по плотности в двух граничных точках и расстоянию между ними мож-
но вычислить оптическую толщину среды на луче распространения пучка
фотонов, что является основной задачей при моделировании пучков фото-
нов.

2.6 Обсуждение

Предложенный в этой главе метод позволяет эффективно моделировать
излучение точечного источника. В комбинации с методом Монте-Карло для
кратных рассеяний предложенный алгоритм позволяет существенно уско-
рить моделирование переноса излучения. Выше были представлены резуль-
таты для задач с околозвёздными дисками, которыми мы будем заниматься
в следующих главах. Тем не менее, метод был протестирован также и для
задач с оболочками и фрактальными структурами [62]. В этих задачах он
тоже оказался весьма эффективен.
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3 Затмения звёзд с утолщённым диском

3.1 Постановка задачи

Natta and Whitney [47] с использованием метода Монте-Карло моде-
лировали излучение системы из звезды с flared диском во время затме-
ния звезды компактным газопылевым облаком. Задача переноса излуче-
ния решалась для диска вокруг звезды раннего спектрального класса A:
массой M∗ ≈ 2M�, светимостью L∗ ≈ 50L�, эффективной температурой
T∗ ≈ 9000K и радиусом R∗ = 2.9R�. В их работе рассматривались разные
положения наблюдателя и влияние на изменение степени поляризации во
время затмения параметров диска (толщины, массы, внутреннего и внеш-
него радиусов). Затмения звезды моделировались для разных оптических
полос, в том числе моделировались изменения показателей цвета U-B, B-V,
V-R, R-I во время затмений.

Полученные результаты хорошо согласуются с большинством наблю-
дений. Тем не менее, сейчас общепризнано, что в центральных областях
околозвёздного диска должно быть утолщение [17, 41]. Затмение звезды,
окруженной диском с утолщением, ранее не рассматривалось. В данной
главе мы изучаем, как утолщение в центральной области околозвёздно-
го диска может влиять на характер затмений. Утолщение на внутренней
границе диска не пропускает прямое излучение звезды и образует тень на
диске. В результате периферия диска прогревается слабее и диск может
перестать быть flared. В данной работе мы пренебрегаем изменением фор-
мы далёких от звезды областей диска при добавлении утолщения в зоне
сублимации пыли.

Для этого мы рассматриваем flared диск с утолщением в центральной
области из-за дискового ветра, описанного в работах [58, 59]. Это является
не единственным, но весьма удобным способом получения такого утолще-
ния, который уже применялся до нас (см, например, [3]). Другой способ
увеличить эффективную толщину диска вблизи зоны сублимации пыли
предложили [71]. Согласно их расчетам, пылевая атмосфера диска увели-
чивается в два – три раза при учете магнито-ротационной нестабильности
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в диске.
Как и в работе [47], мы считаем, что экранирующее звезду газопылевое

облако вносит малый вклад в рассеянное излучение системы, отбрасывает
на диск сравнительно небольшую тень и закрывает от наблюдателя малую
часть диска. То есть такое облако влияет только на излучение звезды и не
изменяет рассеянное излучение системы. Оптическая толщина создаваемо-
го облаком поглощающего экрана является параметром модели и изменя-
ется в широком диапазоне для получения затмений разной глубины.

3.1.1 Модель диска

Как и в разделе 2.4 мы рассматривали flared диск, плотность которого
определяется по формуле

ρ(x, y, z) =


ρ0

(
R0

r

)α
exp

[
−1

2

(
z

h(r)

)2
]
, Ri ≤ r ≤ Rd,

0, иначе,

r =
√
x2 + y2,

h(r) = h0

(
r

R0

)β
.

(30)

Для удобства сравнения наших результатов с представленными в рабо-
те [47], мы рассматривали диск с близкими параметрами. Мы использова-
ли радиальный показатель плотности α = 2.79, степень расширения диска
β = 1.29, внутренний и внешний радиусы диска Ri = 4R∗ = 0.0544 а.е. и
RD = 100 а.е., масса диска считалась равной 0.1M� [47]. В работе [47] ука-
зано соотношение для толщины видимой фотосферы диска H∗ = 0.032R∗.
Основываясь на соотношения H ≈ 4h [9], мы приняли толщину диска на
радиусе R∗ равной h∗ = 0.008R∗ ≈ 0.00011 а.е.

3.1.2 Модель дискового ветра

Мы используем модели ветра из работ [58, 59]. В этих моделях плот-
ность ветра задаётся уравнением:

ρ = ρ0

(
r

r0

)−3/2

η(χ). (31)
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Здесь χ = z/r — безразмерная высота над плоскостью диска. Значение
η(χ) может быть получено путём решения газодинамических уравнений,
на основании трёх физических параметров:

• κw — нормализованное отношение массы к магнитному потоку, ха-
рактеризующее массовую нагрузку ветра (чем выше значение, тем
эффективнее переносится масса);

• λw — нормированный полный (магнитный и частиц) удельный угло-
вой момент, описывающий эффективность переноса углового момента
ветра (чем выше значение, тем быстрее ветер);

• ξ′0 ≡ tg θ0 (где θ0 — угол между полоидальной компонентой поля и
нормалью диска на его поверхности), измеряющий начальный наклон
линий магнитного поля (чем больше ξ′0, тем уже угол раствора).

Таблица 1: Параметры моделей дискового ветра из Сафье [59]
Модель κw λw ξ′0

С 0.01 75.43 1.73

D 0.00316 203.10 1.73

I 0.001 563.21 1.73

E 0.10 25.63 3.73

F 0.0316 69.058 3.73

G 0.01 189.34 3.73

Для нашей задачи хватает аналитических аппроксимаций решений, пред-
ставленных в работе [59]. Safier [59] приводит аппроксимации для семи мо-
делей ветра. В таблице 1 представлены физические параметры шести ис-
пользованных нами моделей ветра. Седьмая модель ветра, в отличие от
остальных шести, даёт немонотонное изменение плотности ветра с высо-
той над диском, дающее протяжённую полость во внутренних слоях ветра.
Мы предпочли ограничиться более простыми и похожими друг на друга
моделями ветра.
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Аналитическая аппроксимация имеет вид

η(χ) =
ψ0 (1− hw0ξ

′
o)

ξ(χ)ψ(χ) (ξ(χ)− χξ′(χ))
, (32)

здесь hw0 и ψ0 — параметры модели, а ξ(χ) и ψ(χ) — функции с аппрокси-
мациями:

ξ(χ) = (1 + a1(χ− hw0) + a2 (χ− hw0)
a3) exp [−a4(χ− hw0)] +

+ a5(χ− hw0)
a6 exp [−4a7 (χ− hw0)

a8] ,
(33)

ψ(χ) = (b0 + b6(χ− hw0)) exp
[
−b8 (χ− hw0)

b9
]

+

+ b1 exp

[
−1

b2 (χ− hw0)
b3

]
exp

[
−b4

(χ− hw0)b5

]
.

(34)

В каждом из этих выражений первое слагаемое задаёт поведение функ-
ции вблизи диска, а второе слагаемое определяет функцию вдали от него.
Значение ψ0, соответствующее поверхности диска, может быть получено
из аппроксимации для ψ(χ). При учёте того, что ψ → ψ0 при χ → hw0,
ψ0 = b0.

ξ′(χ) — производная ξ(χ) по χ. Её аналитическая форма имеет вид

ξ′(χ) =
(
a1 + a2a3(χ− hw0)

a3−1 − a4 [1 + a1(χ− hw0) + a2(χ− hw0)
a3)
]
×

× exp [−a4(χ− hw0)] +

+
(
a5a6(χ− hw0)

a6−1 − 4a5a7a8(χ− hw0)
a6(χ− hw0)

a8−1
)
×

× exp [−4a7(χ− hw0)
a8] .

(35)

Величины a1, . . . , a8, b0, . . . , b6, b8, b9 и ξ′0 приведены в статье [59] для се-
ми моделей ветра. В таблице 2 указаны коэффициенты для шести моделей,
которые мы использовали в нашей работе. Слагаемое с коэффициентом b7

из оригинальной статьи мы опустили, потому что во всех рассмотренных
моделях b7 = 0. Во всех моделях мы использовали hw0 = 0.065 вместо
hw0 = 0.1, чтобы ветер лучше соответствовал нашему диску.

Плотность ветра ρ0 на поверхности диска на расстоянии r0 от звезды
может быть выражена через параметры звезды и диска. При r0 = 1 а.е. ρ0
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Таблица 2: Параметры a1, . . . , a8, b0, . . . , b6, b8, b9 и ξ′0 [59]
C D I E F G

a1 0.21 0.49 0.18 -0.51 -0.22 0.07
a2 0.30 0.17 0.14 0.62 0.50 0.05
a3 1.23 1.27 1.86 1.02 0.98 0.42
a4 0.21 0.11 0.26 0.03 0.09 0.05
a5 1.27 0.89 1.30 2.46 2.78 2.95
a6 0.92 0.97 0.92 0.91 0.92 0.94
a7 0.04 0.02 0.02 0.01 0.01 0.008
a8 0.28 0.31 0.24 0.32 0.27 0.26
b0 0.035 0.035 0.035 0.01 0.01 0.01
b1 12.16 20.08 33.52 6.95 11.62 18.70
b2 0.65 0.42 0.55 0.53 0.67 0.78
b3 0.33 0.34 0.26 0.30 0.20 0.14
b4 1.0 1.0 2.5 1.0 1.8 3.3
b5 0.40 0.40 0.50 0.40 0.40 0.55
b6 0.50 0.90 1.00 0.90 1.00 1.00
b8 1.25 1.00 0.75 1.00 0.85 0.30
b9 0.60 0.60 1.00 0.60 0.55 1.10
ξ′0 1.73 1.73 1.73 3.73 3.73 3.73

в г см−3 можно найти из соотношения

ρ0 = 1.064× 10−15

(
Ṁout

10−7M�yr−1

)(
M∗

0.5M�

)−0.5

×

× 1

ln (rmax/rmin)ψ0 (1− hw0ξ′0)
.

(36)

Здесь M∗ — масса звезды, Ṁout — темп истечения вещества в массах Солн-
ца в год, rmin и rmax — внутренний и внешний радиусы области образования
ветра. Поскольку модель не очень чувствительна к этим радиусам, мы мо-
жем использовать значения порядка 0.05 а.е. и 1 а.е. [3].

Рис. 11 демонстрирует даваемое ветром утолщение диска в централь-
ных областях. На графиках показана эффективная высота фотосферы дис-
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Рис. 11: Эффективная высота фотосферы диска для разных моделей ветра
и интенсивности истечения вещества. Слева показана высота для ветра мо-
дели С с темпом истечения вещества от 0 до 5 · 10−8M�year

−1. В подписях
указан темп истечения вещества в массах Солнца в год. Справа показаны
высоты для разных моделей ветра из таблицы 2 и темпа истечения веще-
ства 10−8M�year

−1.

ка — высота, на которой оптическая толщина внешних слоёв диска при
луче зрения, перпендикулярном плоскости диска, достигает 1. Следует от-
метить, что зависимость от темпа истечения вещества заметно сильнее за-
висимости от модели ветра. Во всех случаях мы получаем что-то очень
похожее на внутреннюю стенку. Модель ветра влияет на её высоту и фор-
му, но общие тенденции сохраняются. В дальнейшем это позволит нам для
понимания ключевых особенностей влияния ветра на затмения проводить
моделирование не для всех указанных моделей ветра, а лишь для некото-
рых из них.

Дисковый ветер делает диск более толстым и приводит к увеличению
интенсивности излучения от центральных областей диска. В нашей задаче
темп истечения вещества является основным параметром, определяющим
плотность ветра. Основываясь на данных, приведённых в работе [8] мы
можем считать, что темп аккреции вещества у звёзд Ae/Be Хербига на-
ходится в пределах от 10−5 до 10−9 M� year−1. Обычно темп истечения
вещества полагают на один порядок меньше темпа аккреции. Иногда мо-
гут использоваться и более низкие значения темпа истечения вещества,

58



составляющие 1–5% темпа аккреции [3].

3.1.3 Параметры пыли

При моделировании рассеянного излучения диска в разных оптических
полосах мы взяли из статьи [47] коэффициент поглощения κ, вероятность
выживания фотона при однократном рассеянии ω и максимальную степень
линейной поляризации pl. Хорошее соответствие наблюдениям было полу-
чено Natta and Whitney в модели со средним размером пыли 0.03 мкм.
Поскольку круговая поляризации при однократном рассеянии мала, мы
пренебрегли ею и приняли pc = 0. Natta and Whitney [47] использовали таб-
лицы данных для индикатрисы рассеяния, для простоты моделирования
мы использовали индикатрису Хеньи-Гринштейна. Примерные значения
параметра анизотропии индикатрисы рассеяния мы взяли из статьи [37].

В таблице 3 приведены использованные в данной главе параметры пы-
ли. Параметры пыли зависят от её химического состава и формы пылинок.
Мы исследуем общие особенности влияния утолщения диска на изменение
степени линейной поляризации во время затмения, поэтому приведённых
параметров пыли достаточно для получения общей формы зависимости.

Таблица 3: Параметры пыли [37, 47]
κ, см2 г−1 ω pl g

U 330 0.525 0.33 0.53

B 273 0.53 0.37 0.53

V 225 0.545 0.38 0.48

R 183 0.54 0.43 0.43

I 133 0.525 0.5 0.38

3.2 Результаты

Мы исследовали зависимость степени линейной поляризации системы
из звезды и околозвёздного диска от ослабления её видимой звёздной вели-
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чины во время затмения звезды компактным пылевым экраном. Такая за-
висимость более наглядна, понятна и удобна при интерпретации результа-
тов, чем зависимости степени линейной поляризации и ослабления звёздной
величины от оптической толщины экрана, которую мы изменяли при моде-
лировании. Важно понимать, что на изменение степени линейной поляри-
зации во время затмения влияют параметры диска, параметры дискового
ветра и оптические свойства пыли. Поэтому в этом разделе мы рассмотрим
влияние на линейную поляризацию целого ряда различных факторов.

3.2.1 Зависимость поляризации от темпа истечения вещества

Темп истечения вещества является одним из ключевых факторов, опре-
деляющих изменения степени линейной поляризации во время затмения.
На рис. 12 представлены зависимости степени линейной поляризации от из-
менения звёздной величины для системы с параметрами, перечисленными
в разделе 3.1.1 и ветром, описываемым моделью C. Система наблюдает-
ся в спектральной полосе V под углом в 45° к оси диска. Моделировались
затмения для звёзд с темпом истечения вещества до 5 ·10−8 M� в год. Оги-
бающая, соединяющая крайние точки всех графиков затмений, показывает
предельное соотношение степени поляризации и изменения звёздной вели-
чины для разных темпов истечения вещества. Во всех точках на огибающей
звезда полностью скрыта от наблюдателя поглощающим экраном, а реги-
стрируется исключительно рассеянное излучение системы.

Результаты расчётов показывают, что слабый ветер немного увеличи-
вает степень линейной поляризации во время затмения. При дальнейшем
увеличении темпа истечения вещества (и плотности ветра) степень поля-
ризации излучения системы начинает убывать вплоть до нуля. После чего
она меняет свою ориентацию, начинает снова расти и может превышать
степень поляризации, получаемую в модели без ветра.

Большой темп истечения вещества приводит к формированию плотно-
го ветра, верхние слои которого попадают на луч зрения. В результате
максимальное изменение видимой звёздной величины во время затмения
получается меньше, чем в модели без ветра.
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Рис. 12: Зависимость степени линейной поляризации в полосе V от измене-
ния звездной величины, вызванного экраном с увеличивающейся оптиче-
ской толщиной. На графике показан диск с ветром модели C, наблюдаемый
под углом 45° к оси диска. Рядом с графиком каждого из затмений подпи-
сан темп истечения вещества в единицах 10−9 M� в год. Излом огибающей
соответствует изменению позиционного угла линейной поляризации на 90°.

Моделирование рассеянного излучения тонкого диска показало, что рас-
сеянный им свет поляризован перпендикулярно плоскости диска. В то же
время могут наблюдаться системы, рассеянное излучение которых поляри-
зовано вдоль плоскости диска (см., например, [79]). Наши результаты пол-
ностью согласуются с данными фактами: дисковый ветер увеличивает тол-
щину диска, как следствие, при некотором темпе истечения вещества диск
перестаёт быть тонким и меняет направление поляризации своего излуче-
ния. Очевидно, между толстым и тонким дисками с разными ориентаци-
ями поляризации излучения существует промежуточное состояние, когда
толщина диска такова, что его интегральное излучение не поляризовано.

На рис. 13 показаны изображения диска с ветром модели C, соответ-
ствующим темпам истечения вещества 10−9 и 3 · 10−8M� в год. Все осталь-
ные параметры звёзд и дисков были одинаковыми (см. 3.1.1). Поляризация
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Рис. 13: Изображения дисков с параметрами из раздела 3.1.1, с ветром
модели С, соответствующим темпам истечения вещества в 10−9 (слева) и
3 · 10−8M� в год (справа). Угол между направлением на наблюдателя и
осью диска составляет 45°. Белое векторное поле показывает поляризацию
излучения.

излучения показана белым векторным полем поверх изображений диска.
В представленных моделях линейная поляризация диска ориентирована в
разных плоскостях: излучение тонкого диска со слабым ветром поляризо-
вано перпендикулярно плоскости диска, а излучение диска, утолщённого
сильным ветром, поляризовано вдоль его плоскости.

Высокий темп истечения вещества приводит к формированию плотного
ветра, который существенно утолщает центральные области диска. В итоге
существенно больше излучения рассеивается в центральных областях дис-
ка, а интенсивность излучения от дальних областей диска ослабевает. Тогда
основной вклад в интегральное излучение диска вносит центральное утол-
щение. Его геометрическая форма такова, что боковые области утолщения,
поляризованные перпендикулярно диску, оказываются частично скрыты от
наблюдателя, а дальняя от наблюдателя область, поляризованная вдоль
диска, хорошо видна.
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Рис. 14: График затмения без ветра (чёрная линия) и зависимость степе-
ни линейной поляризации в полосе V от изменения звездной величины для
разных моделей ветра. Для каждой модели ветра показан график затмения
при темпе истечения вещества в 5 · 10−8M� в год (тонкая линия) и огиба-
ющая графиков затмений для темпа истечения вещества до 5 · 10−8 M�

в год. Точки на каждой огибающей соответствуют максимумам затмений
при темпе истечения вещества в 10−8, 2 · 10−8, 3 · 10−8, 4 · 10−8 и 5 · 10−8 M�

в год.

3.2.2 Зависимость поляризации от модели ветра

Мы рассмотрели разные модели дискового ветра. Для сравнения влия-
ния модели ветра на изменение степени поляризации в ходе затмения мы
ограничились рассмотрением системы с параметрами из раздела 3.1.1, на-
блюдаемой в фотометрической системе V под углом в 45° к оси диска.

Для каждой модели ветра было выполнено моделирование затмения
так же подробно, как для модели ветра C (см. рис. 12), но для демонстра-
ции различий мы ограничились меньшим количеством линий. На рис. 14
для каждой модели ветра показан график затмения при темпе истечения
вещества в 5 · 10−8M� в год и огибающая графиков затмений для темпа
истечения вещества до 5 · 10−8 M� в год. Также показан график затмения
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для модели без дискового ветра. В дальнейшем мы будем ограничиваться
для демонстрации влияния дискового ветра на изменение поляризации во
время затмения именно этим набором данных: графиками затмений для
минимального и максимального рассмотренных темпов истечения веще-
ства и огибающей всех промежуточных графиков затмений. Огибающую
мы всегда будем изображать более толстой линией. На рис. 14 на огибаю-
щих также поставлены точки, соответствующие минимумам затмений при
темпе истечения вещества в 10−8, 2 · 10−8, 3 · 10−8, 4 · 10−8 и 5 · 10−8 M� в
год. Эти точки позволяют сравнивать, при каком темпе истечения вещества
происходит изменение позиционного угла поляризации.

При использовании любой из рассмотренных шести моделей ветра уве-
личение темпа истечения вещества сначала приводит к повышению степени
линейной поляризации. Затем повышение степени линейной поляризации
сменяется её уменьшением с последующим поворотом позиционного угла
на 90°и новым ростом степени поляризации.

Выбор модели ветра определяет зависимость поляризации от ослабле-
ния звёздной величины при разных темпах истечения вещества и форму
огибающей графиков затмений. В частности, от выбора модели ветра за-
висит, при каком темпе истечения вещества произойдёт смена ориента-
ции плоскости линейной поляризации, и какое ослабление блеска будет
этому соответствовать. Для модели ветра G темпа истечения вещества в
5 · 10−8 M� в год оказывается недостаточно для поворота плоскости поля-
ризации, но при более плотном ветре он происходит.

В дальнейшем, при изучении влияния других факторов, мы ограни-
чились рассмотрением одной модели ветра, чтобы сократить количество
вычислений и сделать результаты более наглядными. В качестве такой ос-
новной модели ветра мы приняли модель D. Как видно по графикам на
рис. 14, при использовании этой модели ветра мы получаем высокие зна-
чения линейной поляризации с изменённым позиционным углом при рас-
сматриваемом интервале темпа истечения вещества и достигаем изменения
ориентации поляризации при сравнительно низком темпе истечения веще-
ства (особенно, по сравнению с моделями G и F). В то же время модель D не
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показывает столь быстрой смены поляризации и самых больших значений
степени поляризации, как модель C. Эти два обстоятельства позволяют
считать её моделью ветра, хорошо демонстрирующей интересующий нас
эффект и не являющейся своего рода предельным случаем.

3.2.3 Зависимость поляризации от положения наблюдателя

Положение наблюдателя также важно при рассмотрении влияния вет-
ра на изменение степени линейной поляризации во время затмения. На
рис. 15 показаны графики затмений для диска без ветра, диска с ветром,
соответствующим темпу истечения вещества в 5 · 10−8 M� и огибающие
для графиков с промежуточными темпами истечения вещества для трёх

Рис. 15: Изменение степени линейной поляризации в спектральной полосе
V во время затмений диска из раздела 3.1.1 для разных положений наблю-
дателя. Угол между направлением на наблюдателя и осью диска указан ря-
дом с каждым графиком. Рассмотрен ветер модели D с темпом истечения
вещества от 0 до 5 · 10−8M� в год. Для каждого положения наблюдателя
показан график затмения в модели без ветра, в модели с ветром макси-
мальной плотности и огибающая графиков с промежуточными темпами
истечения вещества.
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положений наблюдателя.
Чем больше угол между направлением на наблюдателя и осью диска,

тем сильнее поляризовано излучение диска. При высоких темпах истече-
ния вещества ветер поглощает часть излучения звезды, поэтому затмения
становятся менее глубокими. Чем ближе направление на наблюдателя к
плоскости диска, тем сильнее диск и дисковый ветер скрывают от него
звезду, в результате затмения также оказываются менее глубокими. При
всех положениях наблюдателя характер зависимости сохраняется, но сме-
на позиционного угла поляризации может происходить при разных темпах
истечения вещества.

Для разных положений наблюдателя мы можем получить график за-
тмения для диска без ветра. Такие результаты были получены ранее в
работе [47]. Мы можем сравнить изменения блеска и степень линейной по-
ляризации в максимумах затмений. Изменения блеска согласуются очень
хорошо, а степень поляризации немного различается (см. рис. 16). Мы счи-
таем, что в целом результаты можно считать согласующимися, а наблюда-
емое различие скорее всего связано с использованием нами модельной ин-
дикатрисы Хеньи-Гринштейна в то время, как Натта и Уитни опирались

Рис. 16: Сравнение максимальной степени поляризации для разных поло-
жений наблюдателя в модели без ветра из [47] и данной работы.
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на табличные значения параметров матрицы рассеяния.

3.2.4 Зависимость поляризации от параметров диска

В предыдущих разделах мы рассмотрели затмения для дисков с раз-
ными моделями ветра, различными темпами истечения вещества и разны-
ми положениями наблюдателя. Во всех случаях параметры диска остава-
лись неизменными (см. раздел 3.1.1). Сейчас мы будем рассматривать диск
с изменёнными параметрами: мы будем менять один параметр, сохраняя
неизменными значения всех остальных, чтобы лучше продемонстрировать
собственное влияние параметров.

Во всех случаях мы будем использовать модель дискового ветра D с
тем же интервалом изменений темпа истечения вещества, что и раньше.
Единственным параметром ветра, который будет изменяться в этом разде-
ле, будет hw0 — безразмерная высота над плоскостью диска нижнего края
ветра. Этот параметр отвечает за стыковку диска и дискового ветра, что-
бы между диском и ветром не было “зазора” или ветер не оказался внутри
диска. Следовательно, при изменениях толщины диска должна меняться и
высота начала ветра.

Рис. 17 показывает графики затмений для диска с уменьшенной тол-
щиной (H∗ = 0.01R∗, h0 = 0.025) и уменьшенной массой (M = 0.01M�,
h0 = 0.06).

Уменьшение толщины диска сокращает вклад рассеянного им излуче-
ния, в результате можно наблюдать более глубокие затмения. В целом вли-
яние ветра на поляризацию излучения сохраняется, хотя и есть некоторые
отличия. Во-первых, для поворота плоскости линейной поляризации тре-
буется больший темп истечения вещества. Это ожидаемо, поскольку для
изменения позиционного угла поляризации нужен толстый диск. Мы сде-
лали диск более тонким, следовательно, дисковый ветер должен увеличить
толщину диска сильнее. Во-вторых, слабый ветер может заметно сильнее
увеличивать степень поляризации тонкого диска, чем рассмотренного ра-
нее.

Уменьшение массы диска не оказывает существенного влияния на ха-
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Рис. 17: Графики затмений для диска с изменёнными параметрами: толщи-
ной диска H∗ = 0.01R∗ (слева) и массой диска 0.01M� (справа). Сплошны-
ми линиями показаны результаты для диска с изменёнными параметрами,
а пунктиром для сравнения приведены данные для диска с параметрами из
раздела 3.1.1, представленные ранее на рис. 15. Положения наблюдателя
указаны рядом с графиками.

рактер затмений. При высоком темпе истечения вещества ветер скрывает
разницу в массе диска, и разница между результатами для моделей с дис-
ками разных масс уменьшается.

Оба диска (с уменьшенной толщиной и уменьшенной массой) дают мень-
шие степени линейной поляризации по сравнению с диском из раздела 3.1.1.
Такой результат уже был получен для диска без ветра.

На рис. 18 продемонстрированы результаты для дисков с изменённы-
ми радиусами: внешним радиусом RD = 200 а. е. и внутренним радиусом
Ri = 0.3 а. е. Мы изменили только параметры диска, а дисковый ветер
оставили без изменений, поскольку толщина диска изменилась незначи-
тельно. Следует отметить, что затмения в модели диска без ветра мало
чувствительны к обоим этим параметрам. Добавление дискового ветра это
меняет: модель становится ещё менее чувствительна к внешнему радиусу и
более чувствительна к внутреннему. Утолщение центральных областей дис-
ка рассеивает много излучения и затеняет внешние области диска, поэто-
му положение внутренней границы диска становится более существенно, а
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Рис. 18: Графики затмений для диска с изменёнными параметрами: внеш-
ним радиусом RD = 200 а. е. (слева) и внутренним радиусом Ri = 0.3 а. е.
(справа). Сплошными линиями показаны результаты для диска с изме-
нёнными параметрами, а пунктиром для сравнения показаны данные для
диска с неизменёнными параметрами. Положения наблюдателя указаны
рядом с графиками.

внешней — наоборот. При большом внутреннем радиусе диска нужен суще-
ственно более высокий темп истечения вещества, чтобы создаваемое дис-
ковым ветром утолщение изменило позиционный угол поляризации. Это
логично, потому что при определении плоскости поляризации нам важ-
на не столько абсолютная толщина диска, сколько занимаемая им доля
телесного угла, которая зависит от расстояния до утолщения. В приве-
дённом на рис. 18 примере темпа истечения вещества в 5 · 10−8M� в год
не всегда достаточно, чтобы повернуть плоскость линейной поляризации у
диска с внутренним радиусом, увеличенным до 0.3 а. е. (22R∗). Отношение
внешнего радиуса области образования ветра к внутреннему (rmax/rmin) мы
оставили без изменений.

3.2.5 Зависимость поляризации от спектральной полосы

Оптические свойства пыли зависят от длины волны излучения, следо-
вательно, одна и та же модель ветра с фиксированным темпом истечения
вещества может по-разному проявлять себя при наблюдениях на разных
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Рис. 19: Степень линейной поляризации излучения диска в разных полосах
фотометрической системы UBVRI. На каждом графике приведено несколь-
ко линий, соответствующих разным ослаблениям блеска системы в полосе
V. На графике (a) показаны результаты для диска без дискового ветра.
Для данных на остальных графиках плотность ветра соответствует темпу
истечения вещества 5 ·10−9M� в год (b), 10−8M� в год (с), 2 ·10−8M� в год
(d) и 3 · 10−8M� в год (e). Разрывы на графиках соответствуют повороту
плоскости линейной поляризации.

длинах волн. Параметры диска, модель дискового ветра и темп истечения
вещества определяют геометрические свойства вещества, а регистрируемое
излучение системы определяется оптическими свойствами, которые оказы-
ваются разными в разных спектральных полосах.

Мы рассмотрели затмения утолщённого ветром диска в разных спек-
тральных полосах фотометрической системы UBVRI. Использованные при
расчётах коэффициент поглощения, альбедо однократного рассеяния, мак-
симальное значение линейной поляризации и анизотропия индикатрисы
рассеяния приведены в таблице 3. Разумеется, результаты зависят от хи-
мического состава и размера пыли, но принятых нами параметров доста-
точно, чтобы понять, как зависит характер затмений от длины волны.

Мы исследовали зависимость поляризации в разных полосах фотомет-
рической системы UBVRI от ослабления блеска в полосе V и темпа истече-
ния вещества для диска с принятыми в этой главе параметрами 3.1.1 При
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высоком темпе истечения вещества ветер частично скрывает от наблюдате-
ля звезду, поэтому затмения получаются менее глубокими. При этом диск
утолщается, и его излучение становится менее поляризованным. Соотно-
шение степеней поляризации излучения в разных спектральных полосах
сильно меняется в зависимости от темпа истечения вещества. Эта зависи-
мость показана на рис. 19 для 5 темпов истечения вещества. Угол между
направлением на наблюдателя и осью диска составляет 60°. На графиках
(d) и (e) присутствуют разрывы. Они соответствуют повороту плоскости
линейной поляризации излучения системы.

Коэффициент поглощения пыли уменьшается с увеличением длины вол-
ны. Как следствие, наиболее оптически плотный ветер получается в спек-
тральной полосе U. Это приводит к тому, что позиционный угол линейной
поляризации меняется в полосе U раньше, чем в других. Потом плоскость
линейной поляризации поворачивается в полосах B, V, R, а в полосе I по-
ворот происходит в последнюю очередь. Таким образом, дисковый ветер
может приводить к различным ориентациям плоскости линейной поляри-
зации излучения диска в разных спектральных полосах.

Утолщение диска влияет не только на степень и ориентацию поляри-
зации в разных спектральных полосах, но и на показатель цвета звезды.
Рис. 20 демонстрирует изменения показателей цвета для пяти моделей дис-
ка: без дискового ветра и с ветром, соответствующим темпу истечения ве-
щества 5 · 10−9, 10−8, 2 · 10−8 и 3 · 10−8M� в год.

Все показатели цвета в моделях диска с дисковым ветром отклоняются
в меньшую сторону быстрее, чем для случая без дискового ветра. На это
есть две причины: во-первых, ветер вносит некоторый вклад в поглощение
света звезды. Следовательно, затмение в модели с ветром начинается из
положения, условно соответствующего частичному затмению в модели без
ветра. Во-вторых, дисковый ветер имеет большую оптическую толщину в
синей области спектра, чем в красной. Поэтому коротковолновое излучение
рассеивается лучше, чем длинноволновое.

Возможна ситуация, когда во время затмения покраснения звезды во-
обще не будет. Зато диск с ветром может давать более сильное поголубение
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Рис. 20: Изменения показателя цвета во время затмений для моделей дис-
ков с разной плотностью дискового ветра. На графиках подписан темп
истечения вещества, задающий плотность ветра, в единицах 10−9M� в год.

звезды, чем диск без ветра. Изменения цвета в модели с дисковым ветром
получаются сопоставимой амплитуды с изменениями в модели без ветра,
но сами изменения смещены в синюю сторону и более резкие, из-за того,
что затмения оказываются менее глубокими.

3.3 Затмение дисковым ветром

До этого мы рассматривали классический вариант затмения звезды
компактным газопылевым облаком. При этом мы отмечали, что сильный
дисковый ветер уменьшает возможную амплитуду затмения, поскольку он
также рассеивает часть излучения звезды.

Плотность дискового ветра и, следовательно, степень ослабления блес-
ка звезды ветром, зависят от темпа истечения вещества, который связан с
темпом аккреции [7]. Для молодых звёзд характерна нестабильность темпа
аккреции, следовательно, изменения темпа аккреции приводят к флуктуа-
циям плотности ветра и его вкладу в ослабление блеска звезды. В этом
разделе мы рассмотрим затмения звезды, возникающие при отсутствии
газопылевого облака благодаря изменениям плотности дискового ветра.
Этот вопрос заслуживает отдельного детального изучения. Ветер из ра-
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бот [58, 59] хорошо подходит для моделирования утолщения в центральных
областях диска. Для данной задачи более естественным может оказаться
рассмотрение конического ветра. Тем не менее, для более простого и гар-
моничного в рамках данной работы представления, мы используем ту же
модель ветра, что и ранее, и продемонстрируем возможное затмение звезды
усилившимся дисковым ветром, оставив более детальное изучение данного
вопроса для будущих работ. Как и ранее, мы рассмотрим параметры диска
из раздела 3.1.1. В данной задаче мы ограничимся рассмотрением затмений
только в спектральной полосе V, а из параметров диска будем варьировать
только модель дискового ветра и внутренний радиус диска, который наи-
более существенно влиял на темп истечения вещества, необходимый для
поворота плоскости линейной поляризации при изучении влияния диско-
вого ветра на затмения газопылевым облаком.

Рис. 21: Графики затмений, вызванных увеличением плотности дисково-
го ветра, для разных положений наблюдателя. Темп истечения вещества,
определяющий плотность ветра, находится в пределах от 0 до 5 · 10−9M�

в год.

На рис. 21 показаны графики изменений степени поляризации от ослаб-
ления блеска звезды, вызванного увеличением плотности дискового ветра.
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При увеличении плотности ветра степень поляризация системы сначала
немного возрастает, потом убывает до нуля, меняет позиционный угол и
начинает возрастать. Если дисковый ветер был и до начала затмения, то
часть изменений степени поляризации до смены позиционного угла может
отсутствовать. Тогда во время затмения поляризация будет монотонно рас-
ти. В продемонстрированных на рис. 21 результатах мы можем получить
затмение на 2m, сопровождаемое ростом степени линейной поляризации на
2–7%.

Рис. 22: Графики затмений, вызванных увеличением плотности дискового
ветра, для разных параметров диска: различных моделей дискового ветра
при угле между осью диска и направлением на наблюдателя в 45°(слева) и
изменёнными значениями внутреннего радиуса при угле между осью диска
и направлением на наблюдателя в 60°(справа). Темп истечения вещества,
определяющий плотность ветра, находится в пределах от 0 до 5 · 10−9M�

в год.

Глубина возникающего затмения и амплитуда изменений степени по-
ляризации зависят от положения наблюдателя, параметров диска и рас-
сматриваемой модели ветра (см. рис. 22). Интересно, что графики для мо-
делей системы с разными значениями внутреннего радиуса и различными
моделями ветра ложатся почти друг на друга и различаются только про-
тяжённостью “хвоста”. Таким образом, в нашей задаче выбор параметров
модели в конечном итоге преимущественно влияет на одну характеристи-
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ку решения, а остальные свойства решения оказываются весьма устойчивы
к изменениям рассмотренных параметров. Как и в случае затмения газо-
пылевым облаком, выбор модели дискового ветра C из работ [58, 59] даёт
наиболее сильные изменения поляризации.

Также следует помнить про другие модели ветра, например, кониче-
ский ветер, предложенный в работе [39]. С физической точки зрения, они
могут лучше подходить для задачи затмения звезды усилившимся диско-
вым ветром, а результаты могут очень существенно отличаться при выборе
принципиально разных механизмов образования ветра.

В целом можно заключить, что затмение звезды, вызванное увеличе-
нием плотности дискового ветра, является возможным. Особый интерес
представляет возможность таких затмений для звёзд типа FU Ori, наблю-
даемых под небольшим углом к диску [89]. Многократно усиливающийся
темп аккреции должен приводить к существенному увеличению темпа ис-
течения вещества и плотности ветра. В результате звезда становится го-
раздо более яркой при наблюдениях с полюсов диска, но в то же время
теряет яркость при наблюдениях под большим углом к оси симметрии дис-
ка. Подобные затмения могут продолжаться очень долго и заслуживают
отдельного исследования.

3.4 Обсуждение

Модель диска с утолщением в зоне испарения пыли придаёт качествен-
но новые свойства изменениям линейной поляризации молодых звёзд во
время затмений по сравнению с результатами для диска без дискового вет-
ра [47]. Эти новые свойства, представленные в нашей работе [111]:

1) Проведённое нами моделирование показывает возможность измене-
ния на 90° позиционного угла линейной поляризации при изменении длины
волны наблюдений. Pereyra et al. [51] наблюдали такие изменения у ряда
молодых звёзд при переходе из оптической области спектра в инфракрас-
ную. Это объясняют тем, что околозвёздный диск может быть в одних слу-
чаях оптически тонким, а в других — оптически толстым. Модель диска
с дисковым ветром позволяет легко достигнуть такого эффекта благодаря
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утолщению во внутренней области диска.
2) При определённом сочетании параметров диска, дискового ветра,

длины волны наблюдений и положения наблюдателя возможна ситуация,
когда при ослаблении блеска звезды степень линейной поляризации её из-
лучения остаётся неизменной или меняется в небольших пределах. Такие
случаи наблюдались для некоторых звёзд типа UX Ori [102].

3) Основываясь на тесной связи темпов аккреции и истечения веще-
ства [7] и полученной выше связи собственной поляризации молодых звёзд
и темпа истечения вещества, мы можем заключить, что собственная по-
ляризация зависит от темпа аккреции. Следовательно, флуктуации темпа
аккреции должны отражаться на переменности поляризации звезды, что
позволяет объяснить большой разброс наблюдаемых при одном и том же
уровне блеска параметров поляризации у ряда звёзд типа UX Ori (см., на-
пример, [101]).

4) Изменения показателей цвета на диаграммах цвет-величина имеют
те же качественные особенности, что и в модели Натта-Уитни: на началь-
ной стадии затмения звезда краснеет вследствие селективного поглощения
излучения в пылевом экране, а затем показатели цвета меняются в обрат-
ном направлении. В нашей модели мы получаем возможность затмения
без покраснения звезды, когда показатели цвета сразу начинают умень-
шаться в процессе ослабления блеска. Этот эффект сильнее проявляется в
коротковолновой области спектра, что согласуется с наблюдениями таких
изменений ультрафиолетовых показателей цвета у звезды UX Ori [22].

5) Сильное увеличение плотности дискового ветра, являющееся след-
ствием возросшего темпа аккреции, может являться причиной затмения
звезды. Такое затмение может иметь амплитуду в несколько звёздных ве-
личин и сопровождаться заметным ростом степени линейной поляризации.
Особенно интересно исследование таких затмений при очень сильном росте
темпа аккреции, как это происходит у звёзд типа FU Ori.

Также следует отметить, что у классических звёзд типа Т Тельца при-
сутствует запылённый дисковый ветер. Это делает рассмотренную выше на
примере заезда Ae Хербига модель применимой и для CTTS. Dodin et al. [14]
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наблюдали у RW Aur A часть из описываемых выше эффектов, но степень
поляризации в минимуме блеска в полосе I достигала 30°. Этот результат
заслуживает отдельного внимания и исследования причин столь высокой
линейной поляризации.

У холодных молодых звёзд (Teff ≈ 3000− 4000K) пылевой диск может
контактировать с магнитосферой звезды. Образующийся в такой ситуации
магнитосферный ветер [56] может содержать мелкую пыль и являться ис-
точником собственной поляризации молодых звёзд.

Кроме flared диска часто рассматриваются модели звезды с самозате-
нёнными (self-shadowed) дисками. Расчёты показали, что в наших задачах
рассмотрение самозатенённого диска незначительно изменяет результат,
сохраняя все полученные особенности.
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4 Глубокие и продолжительные минимумы

звёзд типа UX Ori

4.1 Наблюдения глубоких минимумов

Длинные ряды фотополяриметрических наблюдений звёзд типа UX Ori,
проведённые в КрАО и на Санглоке в Таджикистане [24], выявили ряд
необычных глубоких и продолжительных минимумов, которые не уклады-
ваются в модель, предложенную в работе [47] и расширенную в предыду-
щей главе. У звёзд UX Ori и WW Vul глубокие минимумы блеска сопро-
вождались сильным увеличением степени линейной поляризации излуче-
ния звезды (см. рис. 23 и 24) с последующим существенным изменением
позиционного угла линейной поляризации.

Рис. 23: Кривая блеска в полосе V и параметры линейной поляризации UX
Ori из статьи [24].

Такие особенности позволяют предположить, что причиной этих изме-
нений может быть крупномасштабное возмущение в околозвёздном диске.
Если смотреть на звезду сквозь возмущённую область, она ослабит излуче-
ние звезды сильнее, чем невозмущённые области диска. Сместившись во-
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круг звезды, это возмущение своим рассеянным излучением может влиять
на угол поляризации.

Рис. 24: Кривая блеска в полосе V и параметры линейной поляризации
WW Vul [90].

В этой главе мы рассмотрим модель UX Ori с возмущениями в диске
и посмотрим, как движущаяся вокруг звезды возмущённая область диска
может приводить к изменениям поляризации системы.

4.2 Модель диска

Как и в предыдущих главах, мы рассматриваем модель flared диска.
Мы будем рассматривать модель диска без утолщения в центральной об-
ласти и модель с утолщением в зоне сублимации пыли. Утолщение диска
моделируется с использованием дискового ветра, предложенного [58, 59].
В модели без ветра мы рассматриваем возмущение самого диска. В мо-
дели с дисковым ветром мы оставляем диск без возмущений и добавля-
ем возмущения к дисковому ветру. Дисковый ветер описывает утолщение
центральных областей диска, поэтому именно его возмущения изменяют
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поверхность утолщённого диска, в то время как утолщения самого диска
будут в заметной степени скрыты ветром.

Такое описание диска позволяет гибко подбирать параметры моделей
и анализировать влияние отдельных факторов на характер затмений. Для
каждой из рассматриваемых компонент мы старались использовать доста-
точно простые способы описания, чтобы не получить на этапе качественной
проверки гипотезы излишне сложную систему. Как и в работе [47], в кото-
рой причина возникновения поглощающего экрана оставалась за рамками
изучения, мы также не будем углубляться в возможные причины образо-
вания возмущений диска и ветра.

4.2.1 Диск

Как и в разделах 2.4 и 3.1.1, мы рассматрим flared диск. Здесь мы лишь
напомним формулу его плотности:

ρ(x, y, z) =


ρ0

(
R0

r

)α
exp

[
−1

2

(
z

h(r)

)2
]
, Ri ≤ r ≤ Rd,

0, иначе,

r =
√
x2 + y2,

h(r) = h0

(
r

R0

)β
(37)

В этой главе использованы параметры диска, основанные на исследо-
вании диска UX Ori в работе [38]: внутренний радиус диска Ri = 0.46 а.е.,
внешний радиус диска Rd = 26 а.е., масса диска 0.6M�. Kreplin et al. [38]
приводят показатель изменений поверхностной плотности диска (Σ) рав-
ным βΣ = −1.79, для закона изменения плотности Σ(R) = Σ0 (R/R0)

βΣ

(где R0 определяет радиус, для которого Σ(R0) = Σ0).
Мы взяли показатель расширения диска β = 1.25, близкий к значениям

из работ [12, 47]. Тогда радиальный показатель плотности α = β − βΣ =

1.25 + 1.79 = 3.04.
Высоту диска на радиусе R0 = 1 a.е. принимаем равной h0 = 0.035

а.е., это позволяет нам получать глубокие минимумы при углах наклона
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диска около 70°, что соответствует оценке реальной ориентации диска [38].
Параметры пыли мы используем из таблицы 3.

При описании дискового ветра важно помнить, что темп истечения ве-
щества для звёзд типа UX Ori обычно на порядок меньше темпа аккреции.
Темп аккреции вещества для них находится в пределах от 10−6M� в год
до 10−9M� в год. Для UX Ori он оценивается как 6.6 · 10−8 M� year

−1, а
для WW Vul в 4.2 · 10−7 M� year

−1 [8].

4.2.2 Возмущения диска

Мы будем рассматривать более простую модель возмущения, чем рас-
смотренная в [48]. Мы не будем рассматривать две гауссианы по расстоя-
нию от звезды и азимуту, а ограничимся двумерной гауссианой с зависи-
мостью от расстояния до центра возмущения.

В модели диска (37) мы усложнили выражение для h(r) так, чтобы
получить горб с регулируемой высотой и протяженностью. Высота диска с
возмущением определяется по формуле

h(x, y) = h0

(
r

R0

)β (
1 +

hhump

σhump
√

2π
exp

(
−(x− rhump)2 + y2

2σ2
hump

))
. (38)

В этой формуле у β, h0, R0 и r =
√
x2 + y2 остался тот же смысл, что и

в выражении (37). Кроме них использовано ещё три параметра, описыва-
ющих горб с центром на оси Ox : rhump — расстояние от звезды до центра
горба, σ2

hump — дисперсия распределения вещества горба вдоль плоскости
диска и hhump — безразмерный фактор, определяющий высоту горба.

Такая форма горба даёт нам непрерывность распределения плотности
вещества диска и простую формулу для описания возмущения, содержа-
щую всего три параметра, описывающих его высоту, протяжённость и по-
ложение в диске. На рис. 25 показана зависимость высоты возмущённого
диска от цилиндрических координат: расстояния в плоскости диска r и
долготы положения наблюдателя λobs. В данной главе мы всегда будем
считать, что центр возмущения лежит на оси Ox. Долготой наблюдателя
λobs мы будем называть угол в плоскости диска между направлением на
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Рис. 25: Зависимость высоты возмущенного диска от радиуса (слева) и
долготы наблюдателя (справа) для моделей горба из таблицы 4.

наблюдателя и центром возмущения, отсчитываемый от оси Ox против ча-
совой стрелки. При λobs = 0 возмущение находится между наблюдателем
и звездой, затмевая последнюю. При λobs = 180° горб находится с про-
тивоположной от наблюдателя стороны. Движению горба вокруг звезды
соответствуют промежуточные значения λobs.

При моделировании мы рассматривали возмущения на разных рассто-
яниях от звезды, чтобы оценить, насколько они влияют на наблюдаемую
картину. Следует отметить, что часть рассмотренных моделей учитывают
очень существенные возмущения дисков.

Таблица 4: Параметры возмущений диска, описываемых уравнением (38)
σ2
hump, а.е.

2 hhump rhump

Model 1 1 2 5

Model 2 1 5 5

Model 3 2 10 5

Model 4 0.3 2 1

Model 5 0.05 2 0.5
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4.2.3 Возмущения дискового ветра

Дисковым ветрам молодых звёзд свойственна нестабильность, в частно-
сти, вызываемая переменностью темпа аккреции. Кроме того, возмущения
диска должны вызывать и возмущения дискового ветра. В нашей работе
мы используем дисковый ветер для моделирования утолщения в централь-
ных областях диска, поэтому мы не будем рассматривать модель возму-
щенного диска с возмущённым ветром: модель ветра описывает возмуще-
ние внешних слоёв диска и изменения во внутренних слоях диска будут
меньше влиять на наблюдаемую фотополяриметрическую активность.

Мы рассмотрели математическую модель возмущения ветра, похожую
по своему устройству с формой возмущения диска (38). Для ветра мы ис-
пользовали увеличение его плотности с гауссовым профилем. Высоту в
диске, с которой начинается ветер, мы оставили без изменений, чтобы в
нашей модели не образовались зазоры между диском и его ветром.

Итоговая формула для возмущённой плотности ветра, используемая
вместо 31, имеет вид:

ρ = ρ0

(
r

r0

)−3/2(
1 +

hclot

σclot
√

2π
exp

(
−(x− rclot)2 + y2

2σ2
clot

))
η(χ), (39)

где rclot, σ2
clot и hclot описывают возмущение ветра с центром на оси Ox.

rclot — расстояние от звезды до центра области с увеличенной плотностью
ветра, σ2

clot — дисперсия распределения дополнительной плотности ветра
вдоль плоскости диска и hclot — безразмерный фактор, отвечающий за уве-
личение плотности ветра в возмущённой области.

Возмущение такой формы удобно использовать, поскольку варьирова-
ние его параметров непосредственно влияет на его положение, протяжён-
ность и степень увеличения плотности.

Мы полагаем, что очень сильное изменение высоты диска менее реали-
стично, чем аналогичное изменение плотности дискового ветра, поскольку
ветер имеет более низкую плотность вещества и должен быть более под-
вержен нестационарным процессам.
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4.3 Результаты моделирования

Ниже мы рассмотрим связанные с затмениями изменения интенсив-
ности, степени поляризации и позиционного угла поляризации излучения
звезды и околозвёздного диска в моделях с разными возмущениями диска
и дискового ветра. Результаты для моделей с постоянной формой возму-
щения были представлены в работе [112]. Сначала мы рассмотрим модели
с возмущённым диском без дискового ветра, а затем модели с невозмущён-
ным диском с возмущениями дискового ветра, которые позволяют легко
моделировать изменения геометрии утолщённого ветром диска.

Для демонстрации мы будем использовать графики результатов для
разных моделей возмущённых дисков, дающие общие представления о воз-
можных изменениях параметров поляризации излучения системы.

4.3.1 Возмущённый диск без ветра

Моделирование показало, что для тонкого диска с параметрами из раз-
дела 4.2.1, возмущения дают очень малые изменения позиционного угла по-
ляризации. При этом возмущения, расположенные в центральных областях
диска, ожидаемо дают большие отклонения от невозмущённой модели, чем
возмущения в периферийных областях диска. Это является прямым след-
ствием того, что основной вклад в излучение диска вносят центральные
яркие области.

Наблюдения UX Ori и WW Vul [24, 90] показывают возможность изме-
нения позиционного угла линейной поляризации излучения звезды на 60°.
Чтобы приблизиться к таким значениям амплитуды изменений, мы расши-
рили диапазон варьирования параметров возмущения диска. Это привело к
появлению заметных изменений позиционного угла. В таблице 4 приведены
параметры пяти моделей, которые дают интересные результаты. Графики
зависимости звёздной величины, степени поляризации излучения и позици-
онного угла поляризации в спектральной полосе V от долготы положения
наблюдателя показаны на рис. 26.

Чем больше угол между направлением на наблюдателя и осью диска,
тем менее глубокие затмения возможны, зато степень поляризации и ам-
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плитуда отклонений позиционного угла после затмения может быть выше
(см. рис. 26 справа).

Рис. 26: Зависимости блеска системы (верхний график), степени поляриза-
ции излучения (средний график) и угла поляризации (нижний график) в
спектральной полосе V от долготы положения наблюдателя для диска без
ветра с возмущением, описанным формулой (38). Слева показаны резуль-
таты для пяти моделей возмущения из таблицы 4 для угла между осью
диска и направлением на наблюдателя в 68°. Справа представлены резуль-
таты для модели возмущения 4 из таблицы 4 и разных углов между осью
диска и направлением на наблюдателя.

При большой долготе наблюдателя ему становится хорошо видно воз-
мущение диска, находящееся напротив него. Это приводит к небольшому
росту поляризации системы. В результате поляризация системы высока
во время затмения, когда ослабевает прямое излучение звезды, потом она
убывает и достигает минимума после затмения, а затем немного возрас-
тает, когда наблюдатель регистрирует больше рассеянного возмущением
излучения.
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На рис. 27 показаны изображение диска без возмущения и три изобра-
жения возмущённого диска. Изображения возмущенного диска получены
для разных значений λobs, соответствующих минимуму блеска и макси-
мальным отклонениям плоскости линейной поляризации. Эти изображе-
ния помогают лучше представить, как возмущение диска рассеивает излу-
чение звезды, создаёт на диске тень и скрывает обширные области диска
от наблюдателя. Угол между направлением на наблюдателя и осью диска
составляет 68°. При выбранной модели диска этот угол даёт наибольшие
степени поляризации во время затмений необходимой глубины. При увели-
чении угла край диска начнёт экранировать звезду, и возможная глубина
затмений уменьшится.

Расстояние от звезды до центра возмущения (и протяжённость возму-
щения) качественно влияют на результат. Протяжённые более удалённые
возмущения (модели 1, 2, 3) дают отклонения позиционного угла поляри-
зации в разные стороны: сначала дополнительное поглощение излучения в
возмущении отклоняет плоскость поляризации в сторону горба (угол меж-
ду положительным направлением оси Ox и плоскостью поляризации из-
лучения, отсчитываемый в сторону положительного направления оси Oz
меньше 90°). Этот вариант показан на рис. 27 (c), где поляризация ле-
вой части диска (с горбом) оказывается меньше поляризации правой части
диска.

С ростом λobs рассеянное возмущением излучение отклоняет плоскость
линейной поляризации в противоположную сторону. Этот случай показан
на рис. 27 (d): возмущение диска рассеивает заметную часть излучения
звезды. Часть рассеянного горбом излучения поглощается в центральных
областях диска, при этом за горбом образуется область тени. Несмотря на
наличие тени, при достаточно большом возмущении общая интенсивность
рассеиваемого в описываемых областях диска излучения возрастает.

В случае компактного возмущения в центральных областях диска, рас-
сеянного им излучения оказывается недостаточно для отклонения плос-
кости поляризации в сторону, противоположную положению возмущения,
поэтому знак отклонения плоскости поляризации не меняется за время по-
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Рис. 27: Изображения диска без возмущения (а) и наблюдаемого с разны-
ми λobs диска с возмущением, описываемым моделью 3 из таблицы 4. Ис-
пользованы значения λobs, соответствующие минимуму затмения — 0 (b)
и максимумам отклонений плоскости линейной поляризации — 30° (c) и
120° (d). Интенсивность излучения диска показана в единицах светимости
звезды (I∗) на 1 а.е.2. Для перехода к потоку излучения представленную
на графиках интенсивность следует домножить на светимость звезды и
разделить на квадрат расстояния до неё, выраженный в астрономических
единицах. Поляризация излучения показана белым векторным полем.

луоборота системы. Аналогичный результат будет, если рассматривать воз-
мущение, состоящее из пыли с нулевым альбедо.

Следует отметить, что мы рассмотрели довольно сильные возмущения
диска (см. таблицу 4 и рис. 25), некоторые из этих возмущение имели высо-
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ту в 4 раза больше толщины диска, но амплитуда отклонений позиционного
угла поляризации оставалась в пределах 10°, вместо наблюдаемых 60°. При-
чина такого поведения кроется в хорошо выраженной поляризации тонкого
диска перпендикулярно его плоскости. Отклонить возмущением диска ра-
зумной амплитуды плоскость поляризации из этого устойчивого состояния
представляется весьма затруднительным.

4.3.2 Диск c возмущённым ветром

Диск с утолщением, благодаря наличию дискового ветра, имеет менее
выраженную поляризацию перпендикулярно своей плоскости. Как было
показано в главе 3, рассеянное излучение утолщенного диска может быть
вообще не поляризовано или поляризовано вдоль плоскости диска. Когда
рассеянное излучение диска почти не поляризовано, значительно изменить
плоскость его ориентации должно быть существенно проще, чем для сильно
поляризованного тонкого диска.

Также отметим, что в данном разделе мы меняем плотность ветра и не
затрагиваем форму диска, большая амплитуда таких возмущений кажется
нам более естественной, поскольку может быть легко объяснена, например,
нестационарностью аккреции или столкновениями крупных тел в диске,
приводящим к локальному увеличению плотности пыли.

В таблице 5 приведены параметры семи моделей возмущений, которые

Таблица 5: Параметры возмущений дискового ветра, описываемых (39)
σ2
clot, а.е.

2 hclot rclot

Model 1 0.1 10 1

Model 2 0.1 15 0.5

Model 3 0.02 10 0.5

Model 4 0.3 15 1.5

Model 5 0.05 10 1

Model 6 0.5 15 3

Model 7 0.25 15 1
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мы использовали в данном разделе для анализа влияния возмущения дис-
кового ветра на изменения блеска и поляризации системы во время затме-
ния и после него. На рис. 28 показаны результаты моделирования затме-
ния в спектральной полосе V для диска с дисковым ветром модели С из
работ [58, 59] с темпом истечения вещества 10−8M� в год.

Как и в случае возмущённого диска, компактное близкое к звезде воз-
мущение даёт отклонение позиционной плоскости только в свою сторону
(см. модель 3). Более протяжённые возмущения дают отклонения в раз-
ные стороны за время изменения разницы долгот центра возмущения и
направления на наблюдателя от 0 до 180°. Во всех рассмотренных случаях
дополнительное поглощение излучения диска, когда возмущение находит-
ся между звездой и наблюдателем, даёт большие отклонения позиционного
угла, чем дополнительное рассеянное излучение, когда возмущение нахо-
дится за звездой.

При большом отношении σ к rclot, возмущение может затмевать звезду
сразу для многих положений наблюдателя. Так происходит для моделей 2
и 7. При этом наблюдается интересный эффект: максимум поляризации из-
лучения достигается не в минимуме затмения, а чуть позже. Это связано с
тем, что прямое излучение звезды очень сильно поглощается, когда возму-
щение находится прямо между наблюдателем и звездой, так и тогда, когда
оно немного в стороне. В этот момент начинает играть роль степень по-
ляризации излучения диска, на которую возмущение также сильно влияет.
Когда возмущение диска симметрично относительно луча зрения, параметр
Стокса U равен нулю. Небольшое смещение возмущения в сторону делает
диск несимметричным относительно луча зрения, тогда параметр Стокса
U у рассеянного диском излучения начинает заметно отличаться от нуля, а
параметр Стокса Q может измениться незначительно. В таком случае сте-
пень поляризации рассеянного диском излучения возрастает. В моделях 2
и 7, максимальная степень поляризации излучения диска достигается, ко-
гда угол с центром в звезде между направлениями на наблюдателя и центр
возмущения составляет порядка 25°.

На рис. 28 показаны результаты для модели ветра С, которая дава-
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Рис. 28: Зависимости блеска системы (верхний график), степени поляри-
зации излучения (средний график) и угла поляризации (нижний график)
в спектральной полосе V от долготы положения наблюдателя. Результаты
представлены для семи моделей диска с возмущённым дисковым ветром,
описанным формулой (39). Во всех случаях использовалась модель ветра
С из таблицы 2 с темпом истечения вещества 10−8M� в год. Параметры мо-
делей указаны в таблице 5. Направление на наблюдателя составляет угол
68° с осью диска.

ла наиболее сильные изменения параметров поляризации в главе 3. При
темпе истечения вещества в 10−8M� в год мы получили амплитуду изме-
нений позиционного угла поляризации более 20°, что заметно превосходит
результаты для модели возмущённого диска без ветра.
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Мы взяли третью модель возмущения из таблицы 5 и промоделировали
затмения с другими моделями ветра из работ [58, 59], описанными в раз-
деле 3.1.2, взяв более высокий темп истечения вещества в 2 · 10−8M� в год.
Кроме того, мы рассмотрели данное возмущение с моделью ветра С и раз-
ными темпами истечения вещества от 10−8 до 4·10−8M� в год. Полученные
результаты представлены на графике 29.

Рис. 29: То же, что и на графиках 26–28 для диска с возмущением ветра,
описываемым моделью 3 из таблицы 5 с разными моделями ветра из ра-
бот [58, 59] и постоянным темпом истечения вещества 2 ·10−8M� в год (сле-
ва) и ветром модели С с различными темпами истечения вещества (справа).
На правом графике в подписях к линиям указан темп истечения вещества
в единицах 10−8M� в год. Направление на наблюдателя составляет угол
68° с осью диска.

Модель дискового ветра оказывает очень сильное влияние на изменение
позиционной плоскости поляризации. Этот результат был ожидаем после
исследований в главе 3: разные модели ветра утолщают диск по-разному.
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Те модели ветра, которые эффективнее утолщали диск и давали изменение
плоскости поляризации рассеянного излучения диска при меньшем темпе
истечения вещества, и в данной задаче дают большие отклонения позици-
онного угла. Для нас важно, что существуют такие модели ветра, возмуще-
ния которых могут отклонять плоскость линейной поляризации на десятки
градусов.

Модель ветра С эффективнее всего утолщает диск, мы использовали её
с разными темпами истечения вещества. При увеличении темпа истечения
вещества, амплитуда изменений позиционного угла постепенно растёт. По-
сле чего диск становится настолько толстым, что рассеянное им излучение
поляризовано вдоль плоскости диска, а не перпендикулярно ей, как у тон-
ких дисков. Возмущение дискового ветра в такой ситуации также приводит
к отклонению позиционного угла поляризации.

Рассмотренные нами возмущения диска дают отклонения позиционного
угла до 60° для тонкого диска и до 30° для толстого диска. Первое значение
хорошо согласуется с наблюдениями WW Vul и одним из затмений UX Ori.

Модельные графики блеска звезды ведут себя более-менее одинаково.
Глубина и ширина затмения слабо зависит от модели ветра. Ширина затме-
ния также слабо зависит и от темпа истечения вещества. Глубина затме-
ния, напротив, сильно зависит от него: высокий темп истечения вещества
утолщает диск, в результате чего он постоянно частично поглощает прямое
излучение звезды, уменьшая его вклад в излучение системы.

Поведение степени поляризации оказывается более сложным: при низ-
ком темпе истечения вещества для всех моделей ветра степень поляризации
достигает максимума в момент минимума блеска системы, после чего убы-
вает. Когда возмущение и наблюдатель находятся по разные стороны от
звезды, дополнительное рассеянное возмущением излучение немного повы-
шает степень поляризации системы, как это было и для модели диска без
ветра. При высоком темпе истечения вещества диск становится толстым
и вклад разных его областей в итоговую степень поляризации меняется.
Тогда максимум степени поляризации начинает приходиться на немного
смещённое в сторону положение возмущения, при котором боковые части
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диска оказываются несбалансированны, что приводит к сильно отличаю-
щемуся от нуля параметру Стокса U при малых изменениях параметра
Стокса Q.

Рис. 30: Зависимости блеска системы (верхний график), степени поляриза-
ции излучения (средний график) и угла поляризации (нижний график) от
долготы положения наблюдателя для диска с возмущением ветра, описыва-
емым моделью 3 из таблицы 5, с разными моделями ветра из работ [58, 59]
и постоянным темпом истечения вещества 2 · 10−8M� в год. Представлены
результаты в спектральной полосе U (слева) и I (справа). Направление на
наблюдателя составляет угол 68° с осью диска.

В завершении обсуждения результатов моделирования влияния возму-
щения дискового ветра на фотополяриметрическую переменность звёзд ти-
па UX Ori, мы хотим отметить, что, как и для классической модели затме-
ний, результаты сильно зависят от спектральной полосы. Выше мы приво-
дили графики результатов для спектральной полосы V, на рис. 30 показаны
графики для абсолютно тех же моделей, что и на левом графике рис. 29,
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но в спектральных полосах U и I.
В полосе I все модели дают ощутимо меньшие амплитуды изменения

позиционного угла поляризации, чем в полосе V. В полосе U наблюдает-
ся обратная ситуация: благодаря ветру диск выглядит более толстым, что
позволяет сильнее отклонять плоскость поляризации. Ветер модели C ока-
зывает настолько сильное влияние, что излучение диска с невозмущённым
ветром оказывается поляризовано вдоль плоскости диска. Следовательно,
вызванные возмущением ветра отклонения идут уже от плоскости диска,
а не перпендикулярной ему.

Можно рассматривать модель возмущения, описываемую не гауссианой
по расстоянию от центра возмущения, а двумя гауссианами по расстоянию

Рис. 31: Зависимости блеска системы (верхний график), степени поляри-
зации излучения (средний график) и угла поляризации (нижний график)
от долготы положения наблюдателя для диска с протяжённым горбом.
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от звезды и азимуту, как в работе [48]. При малой протяжённости по азиму-
ту результаты будут мало отличаться от описанных выше. С ростом протя-
жённости по азимуту будет увеличиваться продолжительность затмения.
Изменения позиционного угла собственной линейной поляризации при этом
сохранят свою форму. В результате, существенное изменение позиционно-
го угла будет происходить в продолжительном минимуме затмения, а не
после него.

Расчёты показывают, что возможен ещё один интересный вариант за-
тмения. При определённом сочетании протяженности горба, толщины дис-
ка и положения наблюдателя, горб может затмевать близкие к звезде об-
ласти диска по обе стороны от звезды, которые поляризованы перпендику-
лярно его плоскости. Тогда из-за вклада расположенных за звездой обла-
стей диска его излучение может быть поляризовано вдоль плоскости диска
при малых λobs, как в случае толстого диска, и перпендикулярно плоско-
сти диска при λobs ∼ 180°. В этой ситуации изменения позиционного угла
составляют около 90°, но большая часть этих изменений проходит при ма-
лых λobs в минимуме блеска. На рис. 31 показаны графики затмений для
нескольких моделей с протяжёнными горбами, когда в минимуме блеска
происходят сильные изменения позиционного угла поляризации.

4.4 Степень и позиционный угол поляризации

Наблюдения UX Ori (рис. 23) и WW Vul (рис. 24) показывают высо-
кую степень поляризации в минимуме блеска до 6–7% и сильные отклоне-
ния позиционного угла линейной поляризации до 40–60°. Среди модельных
графиков, представленных в предыдущем параграфе, есть затмения со сте-
пенью поляризации до 8% и есть затмения с отклонениями позиционного
угла до 60°. Важной деталью модельных результатов является то, что в
рамках одной модели можно получить либо высокую степень линейной по-
ляризации, либо сильное отклонение позиционного угла. Одновременно и
то, и другое не было получено ни в одной из представленных моделей.

Причиной этого является необходимость иметь слабо поляризованный
диск, чтобы позиционный угол поляризации рассеянного им излучения
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можно было сильно изменить возмущением диска. Тем не менее, степень
поляризации в минимуме затмения может быть выше степени поляризации
диска, поскольку излучение, рассеянное в разных областях диска, имеет
разные ориентации плоскости поляризации. Крупномасштабное возмуще-
ние в диске затмевает не только звезду, повышая вклад рассеянного диском
излучения, но и часть внутренних областей диска. В результате, степень
поляризации рассеянного диском излучения также может увеличиться.

Чтобы проверить, возможно ли одновременно достигнуть высокой сте-
пени линейной поляризации и сильного изменения позиционного угла, мы
провели моделирование затмений с варьированием параметров в широком
диапазоне. Мы рассматривали модель диска с теми же параметрами, что
в разделе 4.2.1, с ветром модели C. Темп истечения вещества мы считали
изменяющимся от 10−9 до 2.8 · 10−8M� в год (верхняя граница рассмат-
риваемого темпа истечения вещества соответствует диску, поляризован-
ному вдоль его плоскости). Для σ2

clot и hclot рассматривались диапазоны
значений 0.001–0.7 а.е.2 и 10–100 соответственно. Последний варьируемый
параметр — радиус центра возмущения, мы оценили исходя из продолжи-
тельности затмений UX Ori и WW Vul. В рассмотренных выше моделях,
максимум изменений позиционного угла линейной поляризации приходит-
ся на λobs от 30° до 70°. Следовательно, временной интервал от минимума
блеска до максимального изменения позиционного угла составляет от 0.08

до 0.2 кеплеровского периода вращения диска на расстоянии центра воз-
мущения от звезды. У UX Ori и WW Vul этот интервал составляет от 2 до
4 месяцев, следовательно, период вращения можно оценить от года до 4.
Тогда, с учётом оценочных масс данных звёзд, rclot можно считать находя-
щимся в пределах от 1 а.е. до 3 а.е.

На рис. 32 точками показаны значения степени линейной поляризации
в минимуме блеска и максимальное изменение позиционного угла линейной
поляризации для моделей с параметрами возмущения ветра и темпом ис-
течения вещества, находящимися в описанных выше границах. На графике
показаны только те результаты, когда плоскость линейной поляризации в
минимуме блеска системы с возмущённым диском ориентирована так же,
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Рис. 32: Степень линейной поляризации в минимуме блеска и максимальное
изменение позиционного угла линейной поляризации для моделей с разны-
ми параметрами возмущения дискового ветра (см. подробности в тексте).
Чёрными точками отмечены затмения с изменением блеска системы до
2.6m, зелёные точки соответствуют более глубоким затмениям. Наблюда-
емые в ходе затмений UX Ori и WW Vul значения отмечены красными
точками. Синими линиями соединены точки, полученные при одинаковых
параметрах возмущения и переменном темпе истечения вещества. Направ-
ление на наблюдателя составляет угол 68° с осью диска.

как в системе с диском без возмущений. Разным цветом показаны значения
для затмений с изменением блеска не более, чем у WW Vul и UX Ori, и с
более глубокими затмениями. Видно, что ни в одной из множества рассмот-
ренных моделей одновременно не достигаются наблюдавшиеся у UX Ori и
WW Vul параметры.

При рассмотрении аналогичных диапазонов варьируемых параметров с
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более тонким диском или другой моделью ветра, возможные соотношения
степени линейной поляризации и максимального изменения позиционного
угла ведут себя аналогичным образом. Достигаемая степень поляризации
может оказаться незначительно выше, но одновременно получить высо-
кую степень поляризации и сильное отклонение позиционного угла оста-
ётся невозможным. Во всех случаях затмение без изменения позиционного
угла линейной поляризации должно иметь существенно большую степень
поляризации, чем затмение с такими отклонениями, как наблюдались у
UX Ori и WW Vul. Тем не менее, у этих звёзд не наблюдались существенно
большие значения степени линейной поляризации, чем во время обсужда-
емых затмений.

Это означает, что модель с постоянными формами диска и возмущения
не может объяснить наблюдаемую переменность параметров поляризации.
Темп аккреции у звёзд типа Ae/Be Хербига обладает известной переменно-
стью [43, 52]. Следовательно, интенсивность дискового ветра, создающего
утолщение в центральных областях диска, также может меняться. Резуль-
таты моделирования показывают, что при одной и той же форме возму-
щения может быть получена высокая степень поляризации излучения, ко-
гда интенсивность дискового ветра мала, и большое отклонение плоскости
линейной поляризации, когда дисковый ветер становится более плотным.
Очень сильное возмущение также может приводить к отклонениям более
60°.

Также возможно изменение формы возмущения: в минимуме блеска
можно ожидать компактное высокое возмущение, а после прохождения ми-
нимума возможно протяжённое менее высокое возмущение, охватывающее
большую часть диска. В целом, изменения формы возмущения качественно
согласуются с работами по моделированию циклонов в диске [4, 67].

Изменение формы возмущения и плотности дискового ветра качествен-
но согласуются с тремя особенностями наблюдений, которые плохо объ-
яснимы в рамках модели с постоянной формой возмущения. Во-первых,
при неизменной форме возмущения, можно ждать второго глубокого ми-
нимума с последующим отклонение плоскости линейной поляризации через
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один период обращения возмущения вокруг звезды. Второй глубокий ми-
нимум наблюдался в одном из затмений UX Ori, в остальных случаях его
не было. Во-вторых, такое возмущение должно давать до глубоко мини-
мума такое же по амплитуде отклонение позиционного угла, как и после
минимума, но направленное в другую сторону. В-третьих, после глубокого
минимума UX Ori и WW Vul медленно возвращаются к своей максималь-
ной яркости. Во время максимального отклонения плоскости линейной по-
ляризации блеск этих звёзд всё ещё был ослаблен, что может быть связано
с увеличившейся интенсивностью дискового ветра, частично затмевающего
звезду.

4.5 Модель с переменным темпом истечения вещества

При моделировании затмения с переменным темпом истечения веще-
ства мы будем опираться на наблюдения WW Vul, поскольку изменения
позиционного угла линейной поляризации были меньше, чем у UX Ori.
Следовательно, получить такие изменения должно быть проще. Для пере-
счёта долготы наблюдателя λobs в дни, прошедшие после минимума, кро-
ме расстояния до центра возмущения, являющегося параметром модели,
нам потребуется масса звезды. Montesinos et al. [44] приводят для массы
WW Vul значение в 2.5 M�, а Arun et al. [1] оценивают её в 2.58 M�.

При сравнении модельных графиков затмений с наблюдениямиWWVul,
последние выровнены так, что отсчёт времени начинается с минимума блес-
ка (J.D. 2447017), ослабление блеска считается относительно минимально-
го значения звёздной величины до затмения (10.31m), а за начало отсчёта
позиционного угла мы приняли среднее значение позиционного угла до за-
тмения (161.3°). Такой выбор нормировки содержит некоторые допущения
(считаем, что глубокий минимум начинается со слабым ветром), но поз-
воляет сравнивать модель и наблюдения. Кроме того, модельные графики
затмений всегда получаются гладкими, а в наблюдениях присутствует слу-
чайная компонента, которая ожидаема для нестационарных процессов, но
не рассматривается в нашей модели.

Для получения близкой к наблюдаемой формы затмения в первую оче-
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редь следует отталкиваться от трёх характеристик кривой затмения: глуби-
ны наблюдаемого минимума, максимальной степени поляризации и продол-
жительности минимума. На основании результатов, использованных при
построении графика 32, мы подобрали значения темпа истечения вещества,
высоты возмущения и расстояния от звезды до центра возмущения, при
которых изменение видимой звёздной величины и максимальная степень
поляризации близки к наблюдаемым. Для сравнения значений глубины
минимума и степени поляризации использовалось среднеквадратическое
отклонение для нормированных величин.

После этого мы подбирали σclot, чтобы модельная продолжительность
глубокого минимума равнялась наблюдаемой. Важно понимать, что вы-
бор этих четырёх параметров не является однозначным (особенно, если
допустить варьирование параметров пыли и модели диска), и возможно
множество решений, дающих схожие по форме затмения. В завершении
моделирования мы увеличивали темп истечения вещества, чтобы получить
большие отклонения позиционного угла линейной поляризации.

На рис. 33 слева представлены результаты для диска, описанного в раз-
деле 4.2.1, с ветром модели C с темпом истечения вещества от 1.05 · 10−8

до 2.2 · 10−8M� в год и следующими параметрами возмущения: rconc = 3

а.е., σ2 = 0.002 и hconc = 100. Для этой модели с темпом истечения веще-
ства 1.05 · 10−8M� в год мы получаем неплохое соответствие ослабления
блеска и достаточно высокую степень поляризации в минимуме блеска для
рассматриваемых параметров пыли и диска. Тем не менее, данная модель
диска при любых параметрах возмущения в наилучшем приближении даёт
модельные затмения глубже наблюдаемых, а степень поляризации в ми-
нимуме блеска — меньше наблюдавшейся (при высоком темпе истечения
вещества и глубина минимума, и степень поляризации могут быть значи-
тельно меньше наблюдаемых).

Глубина затмения и степень поляризации в минимуме блеска сильно за-
висят от параметров пыли, модели диска и модели утолщения в централь-
ных областях диска. Основываясь на результатах моделирования, мы полу-
чили, что диск с моделью из раздела 4.2.1 оказывается слишком толстым
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для хорошего соответствия модели и наблюдений. Параметры пыли и фор-
му утолщения в центральных областях диска мы оставили без изменений.
Как уже было отмечено выше, решение данной задачи не единственно. Ва-
рьирование всех параметров делает её излишне сложной с вычислительной
точки зрения.

Мы рассмотрели модель более тонкого диска со следующими парамет-
рами: h0 = 0.03 а.е., hw0 = 0.085. Для этого диска мы приняли угол между
направлением на наблюдателя и осью диска равным 72° (при большем уг-
ле край диска начинает существенно экранировать звезду). В этом случае
наилучшее соответствие модели наблюдениям получается при темпе исте-
чения вещества 5.5 · 10−9M� в год и следующих параметрах возмущения
ветра: rconc = 1 а.е., σ2 = 0.006 и hconc = 30. Возмущение находится ближе
к звезде, поэтому совершает полный оборот вокруг неё быстрее, следова-
тельно, для получения минимума такой же продолжительности нужно бо-
лее протяжённое возмущение. Высоту возмущения также удалось сделать
заметно меньше, чем в предыдущей модели. На рис. 33 справа показаны
модельные графики затмений при такой форме возмущения для разных
темпов истечения вещества. Если не считать случайной составляющей на-
блюдательных данных, в минимуме блеска удалось добиться неплохого со-
ответствия.

Временное увеличение темпа истечения вещества позволяет добиться
заметных отклонений позиционного угла линейной поляризации после ми-
нимума блеска и объясняет медленное восстановление яркости звезды по-
сле затмения. Тем не менее, во всех рассмотренных нами моделях мы по-
лучаем либо корректные ослабления блеска после прохождения глубокого
минимума и слишком слабые отклонения позиционного угла, либо наблю-
даемые изменения позиционного угла и слишком сильные ослабления блес-
ка. Чтобы избежать этого несоответствия, мы также рассмотрели модель
с переменным темпом истечения вещества и изменяемой формой возмуще-
ния.
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Рис. 33: Сравнение модельных затмений, полученных с разными темпами
истечения вещества и постоянной моделью возмущения, с наблюдениями
WW Vul (синяя линия). На левом графике показаны результаты для более
толстого диска с направлением на наблюдателя, составляющим угол 68° с
осью диска. На правом графике показаны результаты для более тонкого
диска с направлением на наблюдателя, составляющим угол 72° с осью дис-
ка. В обоих случаях темп истечения вещества указан в единицах 10−9M�

в год.

4.6 Модель с изменяемой формой возмущения

Чтобы добиться лучшего соответствия изменений параметров поляри-
зации после глубокого минимума, мы рассмотрели модель с переменной
формой возмущения. За основу мы взяли модель более тонкого диска из
предыдущего раздела, дающую хорошее соответствие в минимуме блеска.
В данном разделе мы дополнительно рассмотрели три темпа истечения ве-
щества: 7.5 · 10−9, 10 · 10−9 и 12.5 · 10−9M� в год, шесть значений σ2

clot: 0.01,
0.025, 0.05, 0.075, 0.1 и 0.125 а.е.2 и три значения hclot: 10, 20, 30.
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Моделирование затмений с такими темпами истечения вещества и па-
раметрами возмущения даёт довольно широкий разброс кривых блеска и
параметров поляризации. Анализ этих кривых позволяет подобрать та-
кие изменения параметров возущения и темпа истечения вещества, что-
бы модельный график затмения примерно соответствовал наблюдениям.
На рис. 34 показаны графики для моделей с неизменяемыми темпом ис-
течения вещества и параметрами возмущения и полученная на их основе
аппроксимация наблюдений. В нашей аппроксимации σ2

clot постоянно рас-
тёт, увеличиваясь от 0.006 до 0.1. Следует отметить, что наше возмущение
устроено так, что при увеличении σ2

clot высота возмущения уменьшается.
Таким образом, эти изменения соответствуют расплыванию горба.

Темп истечения вещества сначала увеличивается от 5.5 · 10−9 до 12.5 ·
10−9M� в год при t = 60 дней, после чего убывает. Такие изменения хорошо
согласуются с плавным и долгим выходом из минимума блеска, но дают
низкую степень поляризации от 45 до 65 дней. Это несоответствие может
быть объяснено дополнительным возмущением, поглощающим немного из-
лучения звезды, тем самым увеличивая степень поляризации. Тем не менее,
мы ограничиваемся рассмотрением только одного возмущения диска. По-
сле большого отклонения позиционного угла, мы также уменьшили высоту
возмущения hclot.

Вторым несоответствием нашей модели наблюдениям является откло-
нение позиционного угла линейной поляризации в минимуме блеска и после
прохождения затмения. У WW Vul и UX Ori присутствует заметная пере-
менность позиционного угла линейной поляризации как во время затмений,
так и во время постоянной светимости. Эта особенность заслуживает от-
дельного изучения. Возможно, она также связана с возмущениями диска.

Несмотря на эти два отклонения модели от наблюдений, мы получили
близкую к наблюдаемой форму затмения с характерными значениями глу-
бины и продолжительности минимума, степени поляризации и величины
отклонения позиционного угла линейной поляризации.
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Рис. 34: Моделирование затмения WW Vul с переменными темпом истече-
ния вещества и параметрами возмущения для тонкого диска с направлени-
ем на наблюдателя, составляющим угол 72° с осью диска. Синим показа-
ны наблюдения, серыми линиями — графики для моделей с постоянными
темпом истечения вещества и параметрами возмущения, красным — полу-
ченное модельное приближение.

4.7 Обсуждение

Мы рассмотрели затмение звезды крупномастабным возмущением дис-
ка. Были изучены модели с тонким диском и модели с диском с утолщени-
ем в зоне сублимации пыли, моделируемым дисковым ветром. Было полу-
чено, что крупномасштабное возмущение диска может вызвать глубокий
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минимум блеска звезды, после которого произойдёт временное отклонение
позиционного угла линейной поляризации.

Модель тонкого диска не даёт таких сильных отклонений позиционно-
го угла, какие наблюдались у UX Ori [24] и WW Vul [90]. Утолщение в
центральных областях диска позволяет получить изменения позиционно-
го угла линейной поляризации порядка 60°. Моделирование показало, что
при неизменяемом темпе истечения вещества, определяющем утолщение
диска, и параметрах возмущения невозможно получить одновременно вы-
сокую степень поляризации в минимуме блеска и отклонения позиционного
угла после прохождения минимума.

Моделирование вызванного возмущением диска затмения звезды с утол-
щённым диском с учётом изменений темпа истечения вещества и формы
возмущения диска позволили получить близкую к наблюдаемой форму за-
тмения WW Vul. При этом мы начали с компактного сильного возмуще-
ния, которое потом размывалось, становилось протяжённей и ниже. В мо-
дели мы получили соответствие глубины затмения, степени поляризации,
продолжительности глубокого минимума, плавного выхода из затмения и
отклонений позиционного угла линейной поляризации. Это означает, что
модель затмения звезды с крупномасштабным возмущением диска может
объяснять необычные наблюдаемые затмения.

Расчёты продемонстрировали важность задачи с затмением в варианте
нестационарного экрана. Это делает актуальным рассмотрение физических
моделей затмений такого сорта. Последний раздел этой главы — это чис-
ленный эксперимент, нацеленный на изучение возможностей нестационар-
ных решений при моделировании наблюдаемых параметров поляризации
при продолжительных затмениях. Он показывает, как должны меняться
параметры рассмотренной простой модели, чтобы обеспечить хорошее со-
гласие с наблюдениями. Часть изменяемых в модели параметров могут
быть получены в ходе спектроскопических наблюдений. Получаемые в их
ходе оценки темпов аккреции и истечения вещества при выходе из исследу-
емых минимумов могут дать очень важную информацию для понимания
протекающих в системе физических процессов.
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Заключение

Основной целью данного исследования является изучение и моделиро-
вание затмений молодых звёзд типа Aе/Be Хербига, которые не уклады-
ваются в консервативную модель затмения, предполагающую, что звезда,
окружённая геометрически тонким flared диском, затмевается компактным
газопылевым облаком. Для проведения моделирования предложен ориги-
нальный метод, позволяющий ускорить расчёт переноса излучения в око-
лозвёздной среде. Данный метод, описанный в первой главе настоящей ра-
боты, реализован в виде вычислительной программы, протестирован и ис-
пользован для численного моделирования затмений компактным газопыле-
вым облаком звёзд, окружённых диском с утолщением в зоне сублимации
пыли, и затмений крупномасштабным возмущением диска.

Основные полученные в диссертации результаты заключаются в следу-
ющем:

1. Моделирование переноса излучения точечного источника путём учёта
траекторий пучков фотонов с принимающими ряд дискретных значе-
ний параметрами и статистическими весами, выбранными на основе
теоретических распределений вероятности, является более эффектив-
ным, чем моделирование пучков фотонов со случайными параметра-
ми.

2. Утолщение диска в зоне сублимации пыли может придавать затме-
нию компактным газопылевым облаком качественно новые свойства
по сравнению с моделью, рассматривающей геометрически тонкий
flared диск. Возможно изменение на 90° позиционного угла линейной
поляризации при изменении длины волны наблюдения; во время за-
тмения степень поляризации системы может оставаться неизменной
или меняться в небольших пределах; флуктуации темпа аккреции мо-
гут приводить к большому разбросу наблюдаемых при одном и том
же уровне блеска параметров поляризации; во время затмения пока-
затели цвета звезды могут монотонно уменьшаться, в такой ситуации
покраснение звезды не будет наблюдаться. Все эти полученные в мо-
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дели особенности ранее наблюдались у некоторых звёзд типа Ae/Be
Хербига.

3. Возможно затмение звезды, вызванное увеличением плотности утол-
щения в центральных областях диска из-за роста темпа истечения
вещества. При таком затмении степень поляризации тонкого диска
может сначала немного увеличиться, а потом уменьшиться до нуля.
После этого диск станет геометрически толстым, его излучение будет
поляризовано вдоль его плоскости, а степень поляризации системы
будет увеличиваться при дальнейшем ослаблении блеска звезды.

4. Крупномасштабное возмущение диска может приводить к продолжи-
тельному и глубокому минимуму блеска звезды с последующим силь-
ным изменением позиционного угла линейной поляризации. При этом
чем больше утолщение диска в зоне сублимации пыли, тем меньше
наблюдаемая в минимуме блеска степень линейной поляризации и
больше отклонение позиционного угла, наблюдаемое после прохож-
дения минимума блеска. В модели с постоянным темпом истечения
вещества, определяющим утолщение в центральных областях диска,
и постоянными параметрами крупномасштабного возмущения оказы-
вается невозможно добиться одновременно такой высокой степени ли-
нейной поляризации в минимуме блеска и такого сильного отклоне-
ния позиционного угла после прохождения минимума, какие наблю-
дались у UX Ori и WW Vul.

5. Изменение плотности утолщения диска в зоне сублимации пыли и
изменения формы возмущения позволяет получить и высокую сте-
пень линейной поляризации в минимуме блеска, и сильное отклонение
плоскости линейной поляризации после его прохождения. Изменений
только плотности утолщения или формы возмущения оказывается
недостаточно для получения в модели соответствия наблюдениям по
всем параметрам фотополяриметрической переменности.

Полученные в диссертации результаты могут быть использованы для
изучения затмений молодых звёзд и объяснения физических причин на-
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блюдаемой фотополяриметрической переменности. Наши результаты поз-
воляют объяснить ряд наблюдаемых особенностей, которые не укладыва-
ются в описывающую большинство затмений консервативную модель.
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[12] D’Alessio P., Cantö J., Calvet N., Lizano S. Accretion Disks around Young
Objects. I. The Detailed Vertical Structure // Astrophys. J. — 1998. —
Vol. 500. — P. 411–427.

[13] Delaunay B. Sur la sphère vide // Bulletin de l’Académie des Sciences
de l’URSS, Classe des sciences mathématiques et naturelles. — 1934. —
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