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Введение

Настоящая работа посвящена изучению содержания молекулярного газа в

галактических дисках. Ключевым понятием в этом исследовании будет баланс

компонентов межзвездной среды Hi←→H2, под которым подразумевается ко

личественное соотношение молекулярной и атомарной газовых составляющих,

сильно меняющееся как в пределах одной галактики, так и от одного объекта

к другому. Данная тема тесно связана со звездообразованием, первой ступенью

которого и является образование молекул из Hi. Мы будем касаться фактов

видимого нарушения баланса компонентов межзвездной среды с целью диа

гностики условий формирования молекулярного газа в разных областях дис

ков галактик. Прежде чем подробно обсуждать цели и методику исследования,

необходимо в общих чертах описать современные представления о структуре

наиболее холодной составляющей межзвездной среды и о методах ее изучения.

Обзор литературы

Больша́я или, по крайней мере, значительная часть межзвездной среды за

ключена в облаках. Основным ее компонентом является водород в атомарной

форме Hi с характерными температурами внутри облаков ∼ 80 K и концен

трациями ∼ 10 см−3, наблюдаемый по радиолинии 21 см. Более холодный и

плотный компонент, непосредственно из которого рождаются звезды, представ

лен в первую очередь молекулярным водородом H2 со средней температурой

и концентрацией молекул 10 K и 103 см−3 соответственно. Важнейшими объ

ектами исследований межзвездной среды и площадками для проверки теорий

процесса звездообразования являются дисковые галактики (в большинстве слу

чаев спиральные), обладающие больши́м количеством холодного межзвездного

газа, концентрирующегося вблизи плоскости диска.
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Количество и распределение H2 в дисках галактик

До начала 90-х годов прошлого века из-за низкой разрешающей способ

ности наблюдательной техники исследовались в первую очередь интегральные

(или усредненные по большим площадям) характеристики молекулярной газо

вой составляющей. Общие представления о крупномасштабных характеристи

ках холодного компонента межзвездной среды обсуждались, например, в обзо

ре [1]. Полная молекулярная масса MH2
галактик обычно лежит в диапазоне

от 106 M⊙ до 1010 M⊙. Соотношение молекулярной и атомарной интегральных

масс составляет в среднем около 0.15, но может варьироваться от 0.01 до 10, в

зависимости от морфологического типа галактики и целого ряда других факто

ров [2, 3]. Принято считать, что холодный H2 находится в более тонком, чем Hi,

диске с характерными толщинами от нескольких десятков парсек в централь

ных областях диска до сотни парсек на периферии1. Поверхностная плотность

ΣH2
на масштабе килопарсек обычно меняется в пределах 1− 50 M⊙/пк2 (за ис

ключением околоядерных областей, где она может быть на порядок выше).

Азимутально усредненный профиль H2 сильно сконцентрирован к центру га

лактик в отличие от почти равномерного распределения Hi и демонстрирует

либо центральный пик, либо максимум на расстоянии нескольких килопарсек

от центра (так называемое молекулярное кольцо).

Наблюдения молекулярного газа. Фактор конверсии

Из-за особенностей внутренней структуры молекулы H2 ее непосредствен

ные наблюдения сильно осложнены. Высокая температура возбуждения пер

вого электронного уровня ∼ 500 K в совокупности с нулевым дипольным мо

ментом симметричной молекулы H2 исключает целый ряд малоэнергозатрат
1 Хотя в последнее время появляются работы, в которых приводятся доводы в пользу равных толщин

атомарного и молекулярного газовых слоев [4].
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ных переходов. Вследствие этого холодный молекулярный водород наблюдают,

как правило, по трассирующим молекулам (так называемым трейсерам), со

путствующим H2, таким как 12C16O (далее CO). Для молекулы CO переход с

первого на основной электронный уровень J(1→0), возможный уже при темпе

ратуре 5 K и относительно низкой эффективной плотности ∼ 102−103 см−3 [5],

имеет длину волны 2.6 мм (115 Ггц). Переходы между высокими энергетически

ми уровнями молекулы CO позволяют исследовать более горячие и плотные об

ласти в облаке (например, переход J(4→3) наблюдается при температуре 55 K

и плотностях 105 см−3), что вносит вклад в исследование непосредственно об

ластей звездообразования.

Отдельной проблемой является определение переходного коэффициента

(фактора конверсии) между интенсивностью излучения в линиях трейсеров и

плотностью молекулярного водорода. В стандартном методе определения кон

версионного фактора используется условие вириального равновесия: сравнива

ется вириальная масса молекулярного облака, полученная независимым путем,

и наблюдаемая интегральная CO светимость. Независимые, используемые для

калибровки, способы оценки массы молекулярных облаков включают в себя та

кие, как измерение UV линий поглощения на внеатмосферных инструментах,

исследование редких областей H2, нагретых ударными волнами или излучени

ем, наблюдаемые по вращательным и вращательно-колебательным переходам

в IR диапазоне [6, 7]. Решающую роль здесь играют наблюдения нашей Галак

тики и ее ближайшей окрестности, где есть возможность исследовать области

молекулярного газа наиболее детально [8, 9].

Естественно предположить, что конверсионный фактор должен расти с па

дением металличности газа. Хотя точная форма этой зависимости до сих пор

остается предметом дискуссии [10], в первом приближении можно считать, что

при металличностях, бо́льших 12 + log[𝑂/𝐻] = 8.4 (примерно половина от сол

нечного значения ≈ 8.7), фактор конверсии будет меняться с металличностью
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медленно, тогда как при более низких значениях 𝑍 — значительно быстрее [7].

Молекулярный газ в галактиках, вообще говоря, химически неоднороден.

Области межзвездной среды, соответствующие разной плотности H2, имеют раз

личный химический состав, поэтому в зависимости от того, какие трейсеры мы

используем, картина наблюдаемых распределений газовой молекулярной среды

в галактиках будет качественно меняться. Химическое расслоение значительно

усложняет интерпретацию наблюдений молекулярных линий и требует приме

нения моделей химической и динамической эволюции среды [11–13].

Рис. 1. Примерное строение облаков (Hi+H2) в межзвездной среде.

Несмотря на всю неоднозначность, наиболее распространенный метод оцен

ки молекулярной массы в галактиках — это использование фиксированного

значения фактора конверсии. Коэффициент перехода от интенсивности CO

к числу молекул H2 на луче зрения для галактик с нормальным содержани

ем тяжелых элементов обычно принимается равным 𝑋 ≡ 𝑁(H2)/𝐼𝐶𝑂 = 2 ·

1020 (K · км/с)−1 см−2. В настоящей работе мы будем отдельно обсуждать воз

можное влияние на полученные результаты неоднозначности определения кон

версионного фактора.
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Структура молекулярного компонента среды. Темный газ

Еще первые наблюдения молекулярной составляющей в диске нашей Га

лактики показали крайне сложное неоднородное ее устройство: в виде протя

женных облаков (MC) без четко выраженных центров. Подробный обзор со

временных наблюдений молекулярных облаков можно найти, например, в рабо

те [14]. Почти для всех ближайших галактик спектр масс молекулярных облаков

c M > (0.5−1) ·105 M⊙ хорошо описывается степенным законом Nclouds ∝ M−0.7.

Принято считать, что молекулярные облака с массами ∼ 105 − 107 M⊙, назы

ваемые гигантскими (GMC), содержат основную часть H2 газовых дисков. Их

характерные размеры составляют от нескольких десятков до нескольких со

тен парсек, а средние плотности ∼ 102 см−3 (см., например, [15]). Флуктуации

плотности внутри облаков можно рассматривать как отдельные подструктуры:

клампы (clumps) с характерными размерами несколько парсек и плотностями

∼ 103 см−3 и более плотные ядра (cores) (∼ 0.3 пк и > 104 см−3) погружены

в оболочку из атомарного газа Hi (рис. 1). Неоднородность структуры молеку

лярной среды является залогом разнообразия масс рождаемых звезд.

Важно понимать, что возможность существования универсального пред

ставления о молекулярной составляющей без учета локальных свойств газовых

дисков крайне сомнительна. Физические условия межзвездной среды в различ

ных областях галактических дисков (от центра к периферии) сильно отлича

ются, и разница в плотности, металличности, напряженности магнитного поля

может критически сказываться на структуре молекулярных облаков. Как пра

вило, в межоблачной среде на расстоянии порядка 5−10 кпк от центра галактик

наблюдается существенное количество Hi, из которого могут пополняться запа

сы истраченного на звездообразование H2, тогда как ближе к центру — прак

тически весь газ часто бывает молекулярным [16], и механизм возобновления

облаков, очевидно, должен быть несколько иным. Тем не менее, несмотря на то
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что давление газа в межзвездной среде в центральных областях диска сильно

возрастает, темпы звездообразования в расчете на молекулярную массу (оце

ненную по CO) мало меняются по сравнению с периферией [17], из чего можно

сделать вывод, что на звездообразование (проявляющее себя по UV и H𝛼) важ

ное влияние также оказывают внутренние механизмы, вероятно связанные со

строением облака.

Рис. 2. Темные молекуляр

ный и атомарный компонен

ты межзвездной среды.

Далеко не вся газовая среда галактических дисков видна по линиям CO

и 21 см. Совсем недавно появилась возможность наблюдать так называемый

темный газ по избыткам излучения в 𝛾 диапазоне от взаимодействия космиче

ских лучей с межгалактическим газом [18] и в FIR от пыли [19]. Теоретические

предсказания наличия невидимой барионной газовой составляющей широко об

суждались в конце прошлого века (см., например, [20, 21]). Хотя первые пред

ставления о темном газе были именно как о наиболее холодной части H2 компо

нента, на настоящий момент уже показано, что свой вклад в непосредственно

не наблюдаемый газ вносит и темный Hi [19, 22].

Невозможность прямых наблюдений для части газа можно объяснить спе

цифическими локальными свойствами межзвездной среды. Так, например, чем
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больше прозрачность межзвездной среды, тем больше доля темного H2 [23]. Это

связано с тем, что молекулы CO разрушаются излучением UV диапазона более

эффективно, чем H2, и часть молекулярного газа перестает проявлять себя в

линии CO. В свою очередь, атомарный газ становятся непрозрачным при тем

пературе < 90 K [24], тогда как оценка массы Hi по линии 21 см базируется на

предположении оптической толщины 𝜏 ≪ 1. Темный газ детектируется на про

межуточных колонковых плотностях водорода и, похоже, является элементом,

связывающим диффузную атомарную среду с видимыми в CO молекулярными

облаками. Иными словами, у каждого облака есть темная оболочка (см. рис. 2),

и чем меньше или прозрачнее облако, тем больше доля его темного газа.

Количественные оценки в солнечной окрестности показывают, что темный

газ добавляет ∼ 30% к массе водорода, видимого в линии Hi, и ∼ 120% к H2,

детектируемому по CO. Однако, например, для Большого Магелланова Облака

(LMC) учет темного газа удваивает оценку Hi, найденную по линии 21 см [25,

26]. В общем случае, рассмотрение вклада темного газа является важнейшей

современной задачей исследования межзвездной среды в галактиках. Это одна

из интересных задач для будущей орбитальной обсерватории Миллиметрон.

Баланс газовых компонентов

В первую очередь рассмотрение молекулярного газа интересно в контек

сте его тесной связи со звездообразованием. Принято считать, что звезды об

разуются в плотных молекулярных облаках, и переход от теплого атомарного

водорода к холодному молекулярному является важнейшей ступенью в этом

процессе. Несмотря на то что есть теоретические работы, в которых рассматри

вается образование звезд непосредственно из Hi [например, 27], неоспоримым

является то, что в реальных галактиках распределение молодых звезд хорошо

коррелирует именно с областями H2 [28, 29]. Существует, однако, и связь звез

12



дообразования с суммарной поверхностной плотностью газа Hi+H2 в областях,

где почти нет излучения в линии CO, что говорит о важности этапа образо

вания молекулярных облаков из Hi. Последнее также заставляет задуматься о

возможной недооценке количества H2 в областях слабого звездообразования.

Условия перехода от молекулярного газа к атомарному и обратно рассмат

ривались различными авторами (см. [30–32] и ссылки в этих статьях). Очевид

но, образование молекул зависит как от плотности и давления газа, так и от UV

потока, разрушающего молекулы. В одной из своих работ Эльмегрин предполо

жил, что доля молекулярного газа пропорциональна 𝑃 2.2/𝑗, где 𝑃 — давление

газа, а 𝑗 — интенсивность UV излучения [31]. Позднее Блитц и Росоловский

обнаружили, что количество молекулярного и атомарного газа уравнивается

при строго определенном значении звездной поверхностной плотности, и отсю

да сделали вывод, что именно гидростатическое давление должно быть ключе

вым параметром, отвечающим за рост доли H2 в дисках галактик [33]. В под

тверждение этого была найдена эмпирическая корреляция между радиальными

распределениями отношения газовых поверхностных плотностей 𝜂 ≡ ΣH2
/ΣHi и

турбулентного давления межзвездного газа 𝜂(𝑃 ) ∝ 𝑃 0.92 [34]. Эта зависимость,

вообще говоря, не очевидна и существует несмотря на то, что часть межзвезд

ной среды находится в диффузной форме, а часть — в форме самогравитиру

ющих облаков. Своего рода конкуренцию зависимости 𝜂(𝑃 ) может составить

численная модель, которую предложил Крумхольц с соавторами в работе [35].

По их мнению, за баланс между Hi и H2 отвечает не столько давление, сколько

полная2 поверхностная плотность межзвездного газа Σ𝑔𝑎𝑠 = ΣH2
+ ΣHi и его

металличность 𝑍. Это следует из того, что молекулы H2 эффективнее образу

ются на поверхности пылинок, которых больше при высокой металличности,

а толща межзвездного газа, в свою очередь, экранирует H2 от разрушающего
2 Часто при расчете полной массы и поверхностной плотности межзвездного газа путем домножения

на коэффициент ≈ 1.4 учитывается содержание гелия.
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действия UV излучения. Для обычных галактик зависимости 𝜂(𝑃 ) и 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠, 𝑍)

показывают одинаково хорошую корреляцию [35], однако для ряда объектов

соотношение газовых компонентов может быть удовлетворительно объяснено

лишь в рамках одного из подходов [36]. Поскольку описанные две зависимости

подразумевают разные ключевые факторы, влияющие на баланс Hi←→H2, то

представляет интерес их тестирование для выборок галактик с особыми усло

виями в газовых дисках или, к примеру, в различных окружениях, и это одна

из наиболее важных задач, рассматриваемых в данной диссертации.

Эволюция облаков

Представление о каждом звене цепочки Hi←→H2−→звезды во многом опре

деляется общей концепцией образования облаков в межзвездной среде. В по

следнее десятилетие наблюдается изменение точки зрения: от квазистатическо

го процесса, в результате которого образуются гравитационно-связанные обла

ка, к облакам, быстро возникающим на пересечении турбулентных потоков меж

звездной среды [37]. Обусловлено это в первую очередь попыткой объяснить на

блюдаемый факт редкости беззвездных молекулярных облаков [38–40]. И в са

мом деле не обязательно предполагать для целого облака условие связанности:

вполне достаточно, чтобы самогравитировали лишь его наиболее плотные части

(клампы и ядра), что помогает объяснить наблюдаемую низкую эффективность

звездообразования [41, 42]. В рамках такого представления молекулярные обла

ка должны обладать достаточно коротким временем жизни ∼ 107 лет, посколь

ку сразу после образования облака начинают рождаться массивные звезды,

которые быстро разрушают облако и переводят оставшийся газ в атомарную и

ионизованную форму (из-за отклика на звездообразование — stellar feedback).

В современных численных моделях межзвездной среды используется преиму

щественно именно такая парадигма.
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Несмотря на все плюсы подобного представления, остается немало необъяс

ненных фактов. Во-первых, до сих пор предметом обсуждения является источ

ник, способный поддерживать необходимую турбулентность, препятствующую

коллапсу облака. По всем оценкам, турбулентные движения будут затухать на

временах порядка 2− 4 · 106 лет [43]. Во-вторых, существует целый ряд наблю

дательных фактов, говорящих о возможности долгого времени жизни молеку

лярных облаков (подробно см. Главу 3 диссертации).

Помимо численного, используют еще один способ построения модели эво

люции молекулярных облаков — с опорой на наблюдательные данные. Облака,

наблюдаемые по линиям молекулы СО, показывают хорошую корреляцию с

областями Hii и молодыми звездными скоплениями [44]. По наличию индика

торов образования массивных звезд гигантские молекулярный облака (GMC)

можно разделить на три класса: I тип облаков не имеет признаков массивных

O-звезд; с облаками II типа связаны только небольшие Hii-области; для III ти

па характерны и молодые звездные скопления, и обширные Hii-области [45, 46].

Интерпретировать разделение облаков можно как минимум двумя способами.

Во-первых, это могут быть генетически связанные классы, демонстрирую

щие этапы эволюции облака во времени от I к III типу, что накладывает жест

кие ограничения на время жизни облаков [47]. Если предположить, что время

нахождения на каждой стадии пропорционально количеству облаков на этой

стадии, то суммарный возраст облака не будет превышать 2 − 3 · 107 лет [14].

Такие оценки хорошо согласуются с описанными выше результатами моделей

турбулентных потоков.

Однако есть и другая возможность объяснения наблюдений: выделенные

типы облаков могут представлять собой последовательность масс (и/или струк

турных особенностей) облаков. Вообще говоря, нужно помнить, что в описан

ном выше подходе обычно имеют дело только с облаками сравнительно больших

масс > 0.5 · 105 M⊙, наблюдаемых по линии CO, и признаками массивного звез
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дообразования. В то же время важным фактором должна являться структура

звездообразующего облака. К примеру, результаты моделирования эволюции

отдельно взятого клампа свидетельствуют о том, что распределение его плот

ности может повлиять на спектр масс рождаемых звезд: так, при условии поло

гого профиля плотности вероятность рождения массивной звезды значительно

ниже, чем нескольких маломассивных [48]. В наблюдательной работе [49] при

сравнении двух облаков с одинаковыми массами была найдена разница в об

лачной структуре между звездообразующим и не-звездообразующим GMC с

одинаковыми массами (оцененными по 13CO)3: в первом случае клампы более

плотные, а во втором — больше гравитационно несвязанных клампов.

С ростом чувствительности наблюдательной техники появляется все боль

ше данных, подтверждающих необходимость учета маломассивных облаков. Ис

следование M 51 в линии CO показало наличие в рукавах гигантских молекуляр

ных ассоциаций (GMA) с массами∼ 107−108 M⊙, в то время как в межрукавном

пространстве нашлось существенное количество MC с меньшими массами [50].

Причем эти наблюдения в совокупности с найденными шпурами (темными фи

ламентами позади спирального рукава, чья полная масса по [51, 52] как раз

107−108 M⊙) говорят о вероятном процессе фрагментации GMA на облака мень

ших масс после прохождения спиральной волны. В этом исследовании M 51 с

учетом предела разрешения приборов на облака с массами > 105 M⊙ приходит

ся только 36% излучения в линии CO, а остальной газ должен находиться в

менее массивных неразрешаемых облаках.

Подобные наблюдения заставляют задуматься над двумя вопросами, под

нимаемыми во второй и третьей главах данной диссертации: действительно ли

молекулярные облака живут время, сопоставимое с динамическим, и насколько

значимая доля межзвездной среды не попадает в поле зрения при наблюдениях

в линиях CO и 21 см?
3 В отличие от 12CO в линии 13CO облако прозрачно.
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Актуальность

В условиях большого количества исследований, направленных на изуче

ние межзвездной среды, необходимо четкое понимание принятых упрощающих

предположений, используемых для анализа и интерпретации численных и на

блюдательных данных. К настоящему моменту все еще не существует достаточ

но полных моделей, способных объяснить все доступные наблюдаемые явления

в межзвездном газе. Видимые противоречия затрудняют построение согласован

ной картины как эволюции галактик вообще, так и межзвездной среды в част

ности. Так, одним из известных наблюдательных фактов, трудно объяснимых

в широко применяемой сейчас турбулентной модели образования короткоживу

щих молекулярных облаков, является наличие звездообразования в областях с

экстремально низкими средними плотностями газа, не достаточными для круп

номасштабной гравитационной неустойчивости, и обнаружение CO-излучения

вне дисков галактик. Удивительно также существование достаточно обширных

областей в дисках галактик, где доля молекулярного газа по отношению к ато

марному многократно превышает средние значения. В свете этого актуальными

задачами являются выявление причин, приводящих к наблюдаемому избытку

молекулярного газа, и исследование баланса газовых компонентов Hi←→H2 в

областях низкой плотности межзвездной среды: на перифериях дисков обычных

галактик и в галактиках низкой поверхностной яркости (LSB), где звездообра

зование продолжается, хотя и на слабом уровне.

Отдельной темой, представляющей сейчас большой интерес, является ис

следование эволюции галактик в космологическом контексте. Знаковыми объ

ектами здесь являются галактики низкой поверхностной яркости. Причина это

го — в предполагаемом определяющем вкладе темного гало на всех расстояниях

от центра, что дает возможность непосредственного изучения профиля темной

материи, поэтому актуальнейшей темой является исследование происхождения
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и эволюции подобных объектов. Причем в отношении образования маломассив

ных LSB галактик в слабонаселенных регионах Вселенной (войдах ) исследова

тели пришли к относительному согласию, однако существуют и гигантские LSB

галактики, для которых обсуждается одновременно несколько альтернативных

сценариев происхождения.

Цель диссертационной работы

Главной целью работы является исследование баланса между атомарным

и молекулярным компонентами межзвездной среды в дисковых галактиках и

выявление причин, отвечающих за нарушение равновесия между процессами

перехода от H2 к Hi и обратно и приводящих к наблюдаемому избытку молеку

лярного газа. Это подразумевало решение ряда конкретных задач:

∙ В первую очередь были необходимы анализ статистических данных по ин

тегральным характеристикам межзвездной среды для представительной

выборки галактик и выделение объектов, демонстрирующих нетипично

высокие относительные содержания молекулярного газа. Это позволило

ограничить круг возможных причин нарушения газового баланса.

∙ В целях исследования особенностей радиальных распределений относи

тельного содержания компонентов Hi и H2 в газовых дисках галактик

необходимо было разработать метод оценки газового турбулентного давле

ния (значимость которого периодически упоминается в литературе), учи

тывающих такие важные факторы, как самогравитация газа и влияние

гало темной материи. Задача подразумевала тестирование полученного

метода и анализ чувствительности результатов к входящим параметрам

на примере выборки хорошо изученных объектов ближней Вселенной.
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∙ Поставленная цель предполагала поиск галактик с измеренными ради

альными профилями газовых плотностей, выделяющихся высоким отно

сительным содержанием молекулярного водорода, к которым можно было

применить разработанную нами методику оценки давления для анализа

причин аномалий.

∙ Выполнение перечисленных выше этапов позволило приступить к ключе

вому вопросу: изучению факторов, влияющих на баланс газовых компо

нентов межзвездной среды, внешних, связанных с эффектом окружения

галактик, и внутренних, таких как особенность структуры молекулярной

составляющей дисков.

Научная новизна

∙ В ходе исследования впервые был проведен подробный статистический

анализ имеющихся наблюдательных данных по содержанию газа и дру

гим характеристикам для выборки галактик с аномально высоким содер

жанием молекулярного водорода.

∙ Создан новый пакет программ в среде matlab для получения самосогла

сованной оценки профилей газового турбулентного давления межзвездной

среды в галактиках с учетом изменения толщины звездного диска, само

гравитации газа и влияния гало темной материи.

∙ Впервые показана значимость влияния на баланс газовых компонентов на

периферии дисков галактик скопления не только динамического (лобово

го) давления межгалактического газа, но и его статического давления.

∙ Было показано, что модель Крумхольца и др. [35], объясняющая резкое па

дение относительного содержания H2 к Hi на периферии дисков галактик
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недостаточным экранированием молекул от UV излучения, не работает

для ряда галактик скопления Virgo с дефицитом Hi и гигантской LSB

галактики Malin 2.

∙ Впервые обоснована некатастрофическая модель происхождения и эво

люции уникальной гигантской галактики низкой поверхностной яркости

Malin 2, включающая в себя объяснение видимого нарушения баланса га

зовых компонентов в ее диске.

Практическая значимость

∙ Результаты исследования показали, что для объяснения относительного

содержания газовых компонентов межзвездной среды в галактиках скоп

ления Virgo более информативно работать в терминах газового турбулент

ного давления. Такой подход дает возможность оценивать влияние лобо

вого и статического давления межгалактической среды на периферию га

зового диска.

∙ Разработанный пакет программ по расчету газового турбулентного дав

ления позволит в будущем делать оценки этой величины для больших

выборок галактик в полуавтоматическом режиме, в том числе и при ис

пользовании карт наблюдаемых дисперсий скоростей звезд и газа.

∙ Предложенное объяснение высокой доли молекул в диске галактики Malin 2,

связанное с возможным присутствием большого количества так называе

мого темного газа, может быть также использовано для анализа условий

звездообразования на перифериях дисков обычных галактик и в дисках

низкой яркости.
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∙ Модель некатастрофического происхождения одной из гигантских галак

тик низкой поверхностной яркости приводит к необходимости постановки

вопроса о разработке нового подхода к эволюции LSB галактик.

Положения, выносимые на защиту

1. На основе анализа свойств спиральных галактик с высоким интегральным

отношением масс молекулярного и атомарного компонентов межзвездной

среды MH2
/MHi> 2 показано, что аномально высокое содержание молеку

лярного газа в них может быть объяснено эффективным процессом пе

рехода Hi−→H2 и более длительной продолжительностью существования

газа в молекулярной форме.

2. Впервые выполнен расчет азимутально усредненных радиальных профи

лей объемных плотностей в плоскости диска, шкал высот звездного, ато

марного и молекулярного компонентов и турбулентного давления меж

звездной среды для представительной выборки из 37 спиральных галак

тик, в том числе для 18 членов скопления Virgo и нашей Галактики в

рамках самосогласованной осесимметричной модели равновесного диска

с учетом гравитации темного гало и самогравитации газа. Подтверждено

существование связи турбулентного газового давления с относительной

плотностью молекулярного газа.

3. Получен вывод о том, что степень молекуляризации газа на периферии

дисков галактик скопления Virgo не может быть объяснена наблюдаемой

суммарной газовой плотностью и повышенной металличностью: необходи

мо принимать во внимание лобовое и статическое давление межгалакти

ческого газа и низкую эффективность перехода H2−→Hi, приводящие к

росту молекуляризации газа.
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4. Аргументирован вывод о том, что облака молекулярного газа, в первую

очередь в областях пониженной плотности межзвездной среды, при опре

деленных условиях должны иметь продолжительность существования не

менее 108 лет, что на порядок и более превышает обычно принимаемые

значения для гигантских молекулярных облаков.

5. На основе анализа спектральных наблюдений и данных о содержании мо

лекулярного газа в уникальной гигантской галактике низкой поверхност

ной яркости Malin 2 сделан вывод об особенностях структуры ее газовой

среды и о вероятном наличии ненаблюдаемого темного газа в диске. Ар

гументирована некатастрофическая модель образования и эволюции этой

галактики.
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Структура и объем диссертации

Диссертация состоит из введения, трех глав, заключения и библиографии.

Общий объем диссертации 150 страниц, включая 24 рисунка и 8 таблиц. Список

используемой литературы включает 241 наименований на 17 страницах.

Во введении приведен обзор научных источников по рассматриваемой

проблеме, обсуждаются актуальность работы, цели и задачи исследования, но

визна, научная и практическая ценность полученных результатов. Также фор

мулируются положения, выносимые на защиту, и приводится список работ, в

которых опубликованы основные результаты диссертации.

Глава 1 посвящена исследованию баланса газовых компонентов в меж

звездной среде и разделена на три смысловые части.

В первой части этой главы рассматривается выборка галактик из каталога

межзвездной среды Беттони с соавторами (CISM) [53] с аномально высокими

оценками соотношения масс газовых компонентов MH2
/MHi> 2. Анализ данных

показал, что объекты выборки не имеют больших систематических отличий от

других галактик каталога тех же морфологических типов по фотометрическим

характеристикам, по скорости вращения и содержанию пыли, а также по инте

гральной массе газа для галактик с тем же угловым моментом диска. Последнее

говорит о том, что избыток H2 связан c молекуляризацией Hi, а не с потерей Hi

или аккрецией дополнительного холодного газа извне. Среди галактик, имею

щих оценки MH2
в CISM, чаще встречаются объекты с барами и активными яд

рами. Для нескольких объектов выборки высокое значение MH2
/MHi связано с

переоценкой MH2
, возможно, из-за низкого фактора конверсии. В этом разделе

первой главы аргументируется предположение о том, что причинами молеку

ляризации основной массы газа могут являться повышенная сконцентрирован

ность газа во внутренних областях галактических дисков и связанные с этим

факторы: высокое давление газа и относительно низкая эффективность звездо
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образования MH2
/LFIR, которая может свидетельствовать о более длительном

нахождении газа в молекулярной форме. Показана необходимость изучения ло

кальных (не усредненных по всему диску галактики) характеристик межзвезд

ной среды для объяснения нарушения газового баланса.

Во второй части первой главы приводится методика оценки профилей га

зового турбулентного давления в рамках трехкомпонентной осесимметричной

модели (звезды, Hi и H2) для ряда хорошо изученных близких галактик. Для

этой цели решается самосогласованная система уравнений с учетом собственной

гравитации газа и наличия псевдоизотермического темного гало, при этом на

выходе получаются профили объемных плотностей и толщин дисков всех ком

понентов. Входными данными модели являются параметры гало, радиальные

профили поверхностных плотностей компонентов диска и дисперсии турбулент

ных скоростей, которые для Hi и H2 считаются фиксированными, а для звездно

го диска — соответствующими его граничной гравитационной устойчивости. В

качестве альтернативы рассматривается также модель с постоянной толщиной

звездного диска. Проводится сравнение с широко используемым упрощенным

способом оценки давления. Исследование чувствительности полученного мето

да к входящим параметрам на примере галактики M 33 показало, что результат

сильнее всего реагирует на вариации звездной дисперсии скоростей.

Отдельный интерес представляло применение описанной выше методики

для галактик скоплений, поскольку учет влияния самогравитации газа и темно

го гало особо заметен на периферии дисков, наиболее подверженной влиянию

окружения. В третьей части этой главы в рамках двух подходов [34, 35] иссле

довалось соотношение молекулярного и атомарного газа в 18 галактиках скоп

ления Virgo в сравнении с 12 галактиками поля. Члены скопления обладают, в

среднем, более высокой долей молекулярного газа по отношению к атомарному

𝜂 ≡ ΣH2
/ΣHi для данных значений равновесного турбулентного давления 𝑃 , ко

торая не может быть объяснена наблюдаемой низкой суммарной поверхностной
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газовой плотностью и несколько повышенной металличностью в их дисках.

Было показано, что для большей части галактик Virgo наблюдаемую по

вышенную долю H2 на периферии дисков можно объяснить тем, что молеку

лярный газ образовался тогда, когда Hi еще не был выметен лобовым (дина

мическим) давлением межгалактической среды скопления. Причем избыток H2

по сравнению с Hi означает, что временна́я шкала разрушения/расходования

молекулярных облаков не меньше характерного времени движения галактики

сквозь плотную область скопления. Было также аргументировано, что для че

тырех галактик Virgo вероятными причинами высокой доли H2 в центрах их

дисков могут являться либо лобовое давление при специфических параметрах

их траектории движения, либо наличие бара, приводящие к сильному сжатию

газа и его молекуляризации. Только для этих объектов высокая относительная

доля молекулярного газа может быть связана с низкими темпами звездообразо

вания. Также показано, что несколько галактик, помимо лобового, могли испы

тывать и действие статического давления межгалактической среды, приведшее

к наблюдаемому резкому возрастанию доли H2 на самой периферии их дисков.

Глава 2 посвящена исследованию галактики низкой поверхностной ярко

сти (LSB) Malin 2, являющейся своеобразным вызовом стандартной теории

эволюции галактик, поскольку огромная масса ∼ 2 · 1012 M⊙ этой дисковой га

лактики должна была сформироваться без каких-либо больших слияний (major

merging) в прошлом. Идея исследования состоит в создании согласованной кар

тины этой экзотической галактики с использованием новых оптических мульти

волновых фотометрических и спектроскопических наблюдений на обсерватории

Апач Пойнт (Apache Point observatory), архивных данных Gemini и фотометри

ческих обзоров. Для этой цели была построена модель распределения массы

Malin 2, оценены вклад темного гало и его свойства (крайне низкая централь

ная плотность ≃ 0.003 M⊙/пк3 и огромный радиус ядра 27.3 кпк в модели

псевдоизотермической сферы), приобретенные еще до формирования дисковой
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подсистемы этой галактики. Еще одним из уникальных свойств этой гигантской

галактики является видимое нарушение баланса в межзвездной среде, а имен

но: избыток молекулярного газа по отношению к атомарному для данных вели

чин газового турбулентного давления. Этот факт можно объяснить наличием

значительной доли темного газа, ненаблюдаемого в линиях CO и 21 см. Также

мы не нашли оснований считать для этой галактики звездную начальную функ

цию масс нестандартной. Результаты проведенного нами анализа данных гово

рят о том, что особенности галактики Malin 2 можно объяснить ее массивным

и разреженным темным гало и нет необходимости привлекать дополнительные

катастрофические сценарии, часто рассматриваемые для объяснения природы

гигантских LSB галактик.

В Главе 3 приведены аргументы в пользу того, что существенная доля

молекулярных облаков может избегать разрушения по крайней мере 108 лет

или даже дольше, хотя обычно предполагается, что время жизни молекуляр

ных облаков не превышает 3 · 107 лет вследствие отклика на звездообразование

(stellar feedback). Факты, это поддерживающие, включают в себя присутствие

молекулярного газа в на перифериях дисков при низкой плотности газа и звездо

образование в приливных структурах и межгалактическом пространстве. Было

показано, что молекулярное облако может быть долгоживущим в случае низкой

вероятности рождения массивных звезд, если облако имеет небольшую массу

или нестандартную (top-light) начальную функцию масс звезд. Еще одна воз

можность объяснения долгоживучести — это замедление фазы сжатия облака

магнитным полем, держащим его в докритическом состоянии до тех пор, по

ка амбиполярная диффузия не ослабит магнитный поток. Было показано, что

магнитное поле может играть существенную роль для облаков разреженного

темного газа, невидимого в линиях CO.

В заключении обсуждаются основные результаты диссертации и дальней

шие перспективы исследований.
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Глава 1

Содержание молекулярного газа

и турбулентное давление межзвездной среды

1.1. Галактики с аномально высоким содержанием

молекулярного водорода

Наиболее плотный и холодный компонент межзвездной среды — молеку

лярный водород H2 — наблюдается в дисковых галактиках всех типов. Масса

и плотность молекулярного газа определяют темп и эффективность звездообра

зования. Несмотря на важнейшую роль, которую играет молекулярный газ в га

лактиках, факторы, определяющие его количество по отношению к нейтраль

ному газу Hi, остаются недостаточно изученными. Как показывают имеющиеся

оценки, отношение интегральных масс газовых компонентов 𝜉 ≡ MH2
/MHi для

абсолютного большинства спиральных галактик существенно меньше единицы.

Согласно работе [2], значение 𝜉 в среднем близко к 0.2, тогда как авторы ста

тьи [3] получили среднее значение 𝜉 = 0.14 для выборки из 266 галактик различ

ных морфологических типов и светимостей. Однако встречаются спиральные

галактики, которые обращают на себя внимание аномально высокими оценками

отношения 𝜉, превышающими 2 или даже 3 (что на порядок выше среднего). В

данном разделе мы анализируем особенности галактик с преобладанием моле

кулярного газа и возможные причины, приводящие к высоким значениям 𝜉.

В качестве исходных данных был использован каталог “A new catalogue

of ISM content of normal galaxies” (CISM) [53], который содержит информацию

о межзвездной среде для почти двух тысяч нормальных галактик, более 300

из которых имеют оценки массы молекулярного газа. К нормальным галакти
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Рис. 1.1. Гистограммы распределения галактик по морфологическому типу 𝑡, по абсолютным
звездным величинам M в полосе B, по поверхностной яркости, нормированной на среднее
значение для данного морфологического типа SB/ ⟨SB⟩ и по скорости вращения Vrot. Светло
серый цвет — все галактики каталога CISM, имеющие оценки массы H2, темно-серый —
галактики рассматриваемой выборки с преобладанием молекулярного газа.

кам авторы относят те из них, которые не имеют морфологических искажений

(таких как приливные перемычки и хвосты) или сильных возмущений круго

вых скоростей, хотя несколько галактик, вошедших в каталог, все же можно

отнести к взаимодействующим (см. ниже). Оценка массы молекулярного газа

основывается на принятом значении 𝑋 = 2.3 ·1020 см−2 (K км/с)−1, одинаковом

для всех галактик.
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1.1.1. Общие свойства галактик с преобладанием H2

Выборка галактик

Из галактик каталога CISM было отобрано 66 объектов с аномально высо

ким значением 𝜉 > 2. Для 45 из них 𝜉 > 3. Основные характеристики галак

тик выборки приведены в табл. 1.1. В столбцах приведены последовательно:

название галактики; морфологический тип в числовом обозначении1; приня

тое расстояние (в Мпк); радиальная фотометрическая шкала диска (в Кпк)

по каталогу [55]; светимость в полосе B (в L⊙); фотометрический диаметр D25

(в Кпк); масса пыли, масса Hi и масса молекулярного газа (в M⊙); скорость

вращения, определенная по ширине линии Hi (в км/с); исправленные значения

показателей цвета (𝑈 − 𝐵) и (𝐵 − 𝑉 ). В последнем столбце (Примечания) от

мечено: наличие бара (В), принадлежность галактики к скоплению Virgo или

Coma (V или C соответственно), взаимодействующие галактики VV (по Во

ронцову–Вельяминову). Данные по межзвездной среде для рассматриваемых

галактик взяты по CISM, фотометрические и кинематические свойства — из

базы данных Hyperleda2.

На рис. 1.1 галактики нашей выборки сравниваются с теми галактиками

CISM, для которых известно содержание молекулярного газа, по морфологи

ческому типу, по поверхностной яркости SB (в пределах изофотного диаметра

D25), отнесенной к среднему значению ⟨SB⟩ для галактик данного типа в CISM,

по абсолютной звездной величине М в полосе B и скорости вращения Vrot, изме

ренной по ширине линии Hi. Из приведенных распределений следует, что галак

тики с высоким отношением 𝜉 относятся преимущественно к морфологическим

типам Sa — Sbc (𝑡 = 1 − 4), и среди них практически отсутствуют галактики

поздних типов. Заметим, что вывод о более низком отношении 𝜉 для галактик

поздних морфологических типов сохраняется и при учете зависимости фактора
1 Эти обозначения введены в каталоге RC2 [54] и приведены в базе данных Hyperleda
2 leda.univ-lyon1.fr
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морф. тип M log Vrot log(Mdust/Mgas)
средн. STD средн. STD средн. STD средн. STD

(1) 2.80 3.06 -20.75 1.37 2.19 0.21 -3.38 0.39
(2) 2.24 2.24 -21.06 1.16 2.23 0.20 -3.21 0.36
p 95.00% 99.00% 95.00% 99.95%

Таблица 1.2. Сравнение средних значений и стандартных отклонений (STD) некоторых вели
чин (морфологический тип, звездная величина в фильтре B, скорость вращения, отношение
масс пыли и газа Hi+H2) для галактик каталога CISM (1) и рассматриваемой выборки (2).
В нижней строке — статистическая вероятность того, что различия между выборками имеют
случайный характер.

выборка кол-во объектов бары активные ядра
(1) 1916 35.3± 0.8 7.7± 0.2
(2) 317 53.3± 3.0 15.8± 0.9
(3) 66 56.7± 6.9 22.4± 2.7

Таблица 1.3. Процентное содержание галактик с барами и активными ядрами [57] в трех
выборках.: (1) — все объекты каталога (CISM) [53], (2) — галактики каталога, имеющие
оценки массы молекулярного водорода, (3) — рассматриваемая выборка галактик с высоким
относительным содержанием молекулярного газа.

конверсии от светимости [56].

Галактики нашей выборки практически не отличаются от других галактик

CISM по яркости звездного диска и светимости, хотя среднее значение M для

них несколько смещено в сторону более высокой светимости. Скорость враще

ния Vrot как для галактик выборки, так и всех галактик CISM, имеющих оценку

MH2
, распределены примерно одинаково в интервале 50 − 400 км/с. Результа

ты статистического сравнения показаны в табл. 1.2. В ней приведены средние

значения и стандартные отклонения для сравниваемых величин, а также веро

ятность того, что различие между средними значениями двух массивов явля

ется случайным. Можно сделать вывод, что объекты нашей выборки не сильно

отличаются от обычных галактик по описанным выше характеристикам.

Заслуживает внимания тот факт, что существенную долю галактик с изме

ренной массой молекулярного газа составляют системы, обладающие оптически

наблюдаемым баром (табл. 1.3). Если среди всех галактик, входящих в CISM,
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Рис. 1.2. Гистограммы распределения поверхностной плотности Hi и молекулярного газа для
галактик рассматриваемой выборки, нормированные на средние значения для соответствую
щего морфологического типа.

доля галактик с баром составляет около трети, то для галактик этого ката

лога, имеющих оценки массы молекулярного газа (среди которых, очевидно,

преобладают объекты с более высоким содержанием H2), их уже больше поло

вины. Последнее относится и к галактикам нашей выборки с 𝜉 > 2. Как следует

из табл. 1.3, помимо частого присутствия бара, для рассматриваемой выборки

галактик характерна также более высокая вероятность активности ядер (по

данным каталога [57]). Косвенным образом это может быть связано с концен

трацией газа к центру галактик. Существование возможной корреляции между

содержанием молекулярного газа и уровнем активности ядер было отмечено

также в [58].

Таким образом, галактики с высоким отношением 𝜉 не выделяются ни по

своим фотометрическим или морфологическим свойствам, ни по скоростям вра

щения. Но остается вопрос, насколько аномальным является содержание ато

марного и молекулярного газа в них?
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Содержание HI и H2

Высокое отношение 𝜉 для галактики может быть следствием как повы

шенного содержания молекулярного газа, так и пониженной массы Hi. Срав

ним галактики выборки, для которых 𝜉 > 2, со всеми галактиками катало

га CISM соответствующего морфологического типа. На рис. 1.2 (слева) приве

дено распределение числа галактик выборки по величине log(ΣH2
/ ⟨ΣH2

⟩), где

ΣH2
= MH2

/D2
25 — поверхностная плотность молекулярного газа в пределах

оптического радиуса, a ⟨ΣH2
⟩ — среднее значение ΣH2

для всех галактик то

го же морфологического типа с известными массами MH2
. На рис. 1.2 (справа)

аналогичное сравнение проведено для поверхностной плотности нейтрального

водорода ΣHi. Среднее значение ΣH2
для галактик выборки оказывается более

высоким на△ log(ΣH2
/ ⟨ΣH2

⟩) ≈ 0.5 по сравнению со средним для всех галактик

данного типа. Содержание Hi в галактиках выборки характеризуется несиммет

ричной формой распределения ΣHi (обращает на себя внимание более пологое

крыло для галактик с сильным дефицитом нейтрального водорода), хотя сред

нее значение ΣHi не сильно отличается от значения ⟨ΣHi⟩ для всех галактик

того же морфологического типа. Если отобрать галактики с наиболее низким

содержанием Hi, для которых поверхностная плотность ΣHi более чем вдвое

ниже средней, то для них среднее значение log(ΣH2
/ ⟨ΣH2

⟩) также оказывает

ся больше нуля, что говорит об избыточном количестве молекулярного газа

и в этом случае. Таким образом, галактики с высоким отношением 𝜉 являются

в большинстве случаев галактиками с высоким содержанием H2, а не галакти

ками, потерявшими Hi, в результате, например, его выметания из галактики

как более разреженного компонента межзвездной среды.
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Рис. 1.3. Зависимость массы атомарного газа (слева) и полной массы газа (справа) от удельно
го момента вращения, рассчитанного как VrotR25 (вверху) или VrotRo (внизу) для галактик
рассматриваемой выборки (белые кружки) и для всех галактик каталога CISM, имеющих
соответствующие оценки (черные кружки).

Полная масса газа в дисках

Сравним интегральное содержание газа в галактиках по соотношению меж

ду массой газа и удельным моментом вращения диска, который характеризуется

произведением скорости вращения Vrot диска на его радиус R. В качестве по

следнего может быть принят либо фотометрический (изофотный) радиус R25,

либо фотометрическая радиальная шкала диска Ro (в линейных единицах).

Зависимости между массой газа и VrotR подчиняется большинство галактик

Sb — Ir различной светимости и поверхностной яркости, как одиночных, так

и имеющих близких соседей (см. [59], [60] и ссылки в этих работах). Хотя эта

зависимость имеет физическое обоснование и следует из того, что поверхност

ная плотность газа в большинстве галактик близка (в среднем) к пороговой
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плотности для локальной джинсовской неустойчивости или пропорциональна

ей, в настоящей работе ее можно рассматривать как чисто эмпирическую.

На рис. 1.3 (слева вверху) показана зависимость массы атомарного газа

MHi от величины, характеризующей удельный угловой момент. Все рассматри

ваемые галактики СISM — темные кружки, галактики нашей выборки — белые

кружки. Для большинства последних характерен дефицит Hi, особенно значи

тельный для галактик с низким угловым моментом. Ситуация коренным обра

зом меняется, если по вертикальной оси отложить суммарную массу атомарного

и молекулярного газа (с учетом гелия): Mgas = 1.4(MHi +MH2
) (рис. 1.3, справа

вверху). Галактики выборки в этом случае подтягиваются к единой зависимо

сти. Лишь несколько систем выпадают из общей зависимости, обладая слишком

высокой массой газа. Для этих объектов оценка MH2
, по-видимому, сильно за

вышена (см. следующий раздел). Таким образом, для большинства галактик,

которые отличаются аномально высоким относительным содержанием молеку

лярного газа, полная масса газа тем не менее соответствует угловому моменту

галактики. Следовательно, избыток H2 в них связан не с избыточными порция

ми молекулярного газа, попавшими в диск галактик, например, путем аккреции

холодных облаков, и не с сильной переоценкой H2, а с переходом большей части

межзвездного водорода в молекулярное состояние.

Вывод не изменится, если вместо оптического радиуса использовать ради

альную фотометрическую шкалу диска Ro (рис. 1.3, внизу). В отличие от изо

фотного радиуса Ro не чувствителен к различию в центральных поверхностных

яркостях дисков сравниваемых галактик.

1.1.2. Возможные причины высоких значений MH2
/MHi

Перечислим возможные причины, которые могут привести к высоким зна

чениям относительной массы молекулярного газа.

1. Переоценка массы молекулярного газа для части галактик вследствие то
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го, что фактор конверсии для них в силу тех или иных причин значитель

но ниже обычно принимаемого.

2. Влияние окружения галактик (аккреция на диск большой массы холод

ного газа или попадание больших масс молекулярного газа из внешних

областей диска, где его сложно обнаружить, во внутренние области при

взаимодействии галактик [20]).

3. Аномально высокое содержание пыли, являющейся катализатором фор

мирования молекул и препятствующей их разрушению UV излучением

звезд.

4. Более высокое, чем в большинстве галактик, время существования газа

в молекулярной форме (низкий темп звездообразования на единицу массы

молекулярного газа).

5. Более высокое давление газа в областях его основной концентрации, сти

мулирующее переход Hi в H2.

Последовательно проанализируем перечисленные возможности применительно

к галактикам рассматриваемой выборки с высоким отношением 𝜉.

Фактор конверсии

Фактор конверсии 𝑋 падает для галактик с повышенным содержанием

тяжелых элементов [3]. Металличность газа обычно ассоциируется с высокой

интегральной светимостью L галактики, однако галактики рассматриваемой

выборки не отличаются высокой светимостью (см. рис. 1.1), поэтому для боль

шинства из них этот вариант не проходит.
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Рис. 1.4. Зависимость оценки полной
массы газа (с учетом гелия) Mgas

от полной (индикативной) массы га
лактики Mtot в пределах фотометри
ческого радиуса 𝑅25. Черные круж
ки — галактики CISM [53], белые —
галактики рассматриваемой выбор
ки. Штриховая линия соответствует
Mgas = Mtot/2.

Тем не менее аномально низкое значение 𝑋 все же может иметь место для

отдельных галактик нашей выборки. Достаточным основанием для этого явля

ется то, что оценка полной массы газа Mgas (с учетом гелия), полученная для

принятого значения 𝑋, оказывается неправдоподобно большой и сопоставимой

с интегральной массой галактики Mtot в пределах оптических границ. Очевид

но, что последняя заведомо должна превышать полную массу диска (и тем

более массу его газового компонента), если принять во внимание массу темного

гало и балджа. На рис. 1.4 для всех галактик CISM, имеющих оценки Vrot и D25,

полная масса газа сопоставляется с индикативной массой Mtot = V2
rotD25/2G (в

солнечных единицах), примерно равной интегральной массе галактики в преде

лах D25. Для галактик, расположенных выше наклонной линии, Mgas > Mtot/2,

и поэтому с большой вероятностью масса газа в них значительно переоценена.

Они составляют небольшую долю всех рассматриваемых галактик, но пример

но половина из них относится к нашей выборке объектов с преобладанием мо

лекулярного газа (светлые кружки). Те же самые галактики демонстрируют

избыток газа и на зависимостях, представленных на рис. 1.3, что подтверждает

возможную переоценку фактора конверсии для них. Заметим, что исключение

этих галактик из рассмотрения не меняет выводов, сделанных выше.

Более низкий фактор конверсии может быть связан не только с высо
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кой металличностью газа, но и с особенностью физического состояния меж

звездной среды. Например, фактор конверсии должен быть ниже для наибо

лее плотных околоядерных дисков, где происходит молекуляризация как обла

ков, так и более разреженного межоблачного газа [61]. Пример галактики M 64

с плотным молекулярным околоядерным диском, который наблюдался в линиях
12CO и 13CO, показывает, что диффузный молекулярный газ не только суще

ствует, но и может быть ответственен за большую часть светимости в линии

СО и использование стандартного фактора конверсии приводит к заметному

завышению массы молекулярного газа [62].

Влияние окружения

Влияние окружения не является основной причиной высокого отношения

𝜉 для галактик выборки. Во-первых, выборка содержит лишь несколько сильно

взаимодействующих систем или галактик в скоплениях (табл. 1.1). Во-вторых,

за редкими исключениями плотное окружение галактик не ассоциируется с рез

ким возрастанием 𝜉. Согласно работе [63] одиночные галактики и галактики,

находящиеся в более плотном окружении, лишь ненамного отличаются по ве

личине 𝜉, причем среднее значение 𝜉 для них остается существенно меньше

единицы. Эти авторы приводят следующие оценки средних значений и диспер

сии: ⟨log(𝜉)⟩ = −0.69±0.59 для выборки галактик с плотным окружением (high

density sample) и −0.51 ± 0.46 для контрольной выборки одиночных галактик

(control sample of isolated galaxies).

Высокое содержание пыли

Сравним галактики по массе содержащейся в них пыли, оцениваемой по ее

излучению в далеком инфракрасном диапазоне (FIR). На рис. 1.5 (слева вверху)

поверхностная плотность пыли Mdust/D
2
25 галактик нашей выборки сопоставля

ется со средней плотностью пыли для всех галактик CISM данного морфологи
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Рис. 1.5. Содержание пыли в галактиках. Вверху слева: гистограмма распределения лога
рифма отношения поверхностной плотности пыли к средним значениям для данного морфо
логического типа по каталогу CISM; вверху справа: гистограмма распределения логарифма
отношения массы пыли к полной массе газа. Темно-серый цвет — галактики рассматривае
мой выборки, светло-серый — все галактики каталога CISM, имеющие оценки MH2

; внизу:
зависимость массы молекулярного газа от массы пыли; темные кружки — все галактики
CISM, белые кружки — рассматриваемая выборка.

ческого типа, имеющих соответствующие оценки. Как видно из диаграммы, га

лактики с преобладанием молекулярного газа характеризуются в среднем более

высоким содержанием пыли. Однако это, по-видимому, связано только с более

высокой массой газа в них, поскольку распределение отношения Mdust/Mgas ма

ло отличается для галактик нашей выборки и для всех галактик CISM (рис. 1.5,

справа). Заметим, что используемая оценка Mdust относится к так называемой

теплой пыли, нагреваемой звездами, излучение которой преобладает в диапа

зоне FIR (40−120 мкм). Массу пыли, обладающей очень низкой температурой,

которая не проявляет себя в этом спектральном интервале, невозможно учесть
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Рис. 1.6. Двухцветная диаграмма (𝑈 −𝐵)–(𝐵− 𝑉 ) для исправленных показателей цвета (по
Hyperleda). Черные кружки — галактики рассматриваемой выборки, квадраты — средние
значения для галактик различных морфологических типов [64]. Косыми крестами обозначе
ны взаимодействующие галактики, звездочками — галактики, принадлежащие скоплениям.
Справа: распределение галактик рассматриваемой выборки по отклонению показателя цвета
(𝐵 − 𝑉 ) от среднего значения для данного морфологического типа.

сколь-нибудь строго. Тем не менее нет оснований считать, что именно галактики

с высоким содержанием молекулярного газа, регистрируемого по CO, отлича

ются также и аномальным количеством очень холодной пыли. Положение га

лактик выборки на двухцветной диаграмме также не свидетельствует об избыт

ках цвета (рис. 1.6). Квадратами на диаграмме обозначены средние значения

показателей цвета для большого числа галактик различных морфологических

типов [64], отмечающие положение нормальной цветовой последовательности.

Наблюдения показывают, что масса пыли в галактиках теснее всего свя

зана с массой молекулярного газа [65]. На рис. 1.5 представлена диаграмма

Mdust — MH2
для галактик CISM. Галактики выборки (светлые кружки) лежат

на общей зависимости (рис. 1.5, внизу), что подтверждает нормальное содержа

ние пыли в них в расчете на единицу массы молекулярного газа (за исключе

нием нескольких объектов).
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Рис. 1.7. Зависимость эффективности звездообразования, выраженной как LFIR/Mgas (слева)
и LFIR/MH2

(справа), от относительного содержания молекулярного газа 𝜉 для галактик ката
лога CISM; штриховая вертикальная линия отделяет галактики рассматриваемой выборки.

Большое время существования газа
в молекулярном состоянии

Молекулярный газ рождает звезды, излучение которых, в свою очередь,

приводит к диссоциации молекул. Поэтому предположение о большой длитель

ности пребывания газа в молекулярном состоянии как причине увеличения MH2

эквивалентно предположению о низком темпе звездообразования в расчете на

единицу массы молекулярного газа. Большинство галактик выборки с высо

ким отношением 𝜉 не отличается высоким темпом звездообразования, о чем

свидетельствует положение галактик на двухцветной диаграмме (рис. 1.6). Два

объекта в голубой части диаграммы МСG 5-32-20 и MCG 5-29-45, отмеченных

косым крестом, относятся к взаимодействующим или сливающимся системам,

по-видимому переживающим вспышку звездообразования. Судя по показате

лям цвета, для большинства галактик выборки характерен умеренный или низ

кий темп звездообразования. Единственная галактика, выпадающая из общей

зависимости из-за высокого показателя цвета (𝐵 − 𝑉 ) — пекулярная линзовид

ная галактика NGC1482 со вспышкой звездообразования в центральной обла

сти, характеризующаяся протяженной областью ярких эмиссионных линий и
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оттоком газа (superwind) [66].

Образование звезд — многоступенчатый процесс. Если звездообразование

происходит квазистационарно, то масса газа на каждой стадии этого процесса

пропорциональна продолжительности данной стадии. В этом случае большое

количество молекулярного газа должно быть следствием более медленного про

цесса формирования гравитационно-неустойчивых областей внутри молеку

лярных облаков.

Текущий темп звездообразования тесно связан с мощностью инфракрасно

го излучения пыли LFIR, поглощающей коротковолновую часть спектра звезд.

Для сравнения галактик по эффективности звездообразования, на рис. 1.7 сле

ва относительная масса молекулярного газа для галактик CISM сопоставляется

с отношением LFIR/Mgas, а справа — c отношением LFIR/MH2
. Первая зависи

мость демонстрирует рост эффективности звездообразования с возрастанием

относительного содержания H2: в галактиках, богатых молекулярным водоро

дом, межзвездный газ расходуется быстрее, чем в галактиках, в которых мало

H2. Но это относится лишь к полной массе газа, которая в большинстве случаев

близка к массе Hi. Однако, как следует из правого рисунка, чем больше газа на

ходится в молекулярной форме, тем в среднем ниже темпы звездообразования,

а следовательно, и мощность диссоциирующего молекулы излучения в расче

те на единицу массы молекулярного газа. Это означает, что в галактиках, где

преобладает H2, газ в среднем больше времени проводит в молекулярном состо

янии, прежде чем оказывается вовлеченным в процесс звездообразования.

На обоих диаграммах выделяются две галактики в правом верхнем углу

IC 860 и NGC 4418, сильно отклоняющиеся от общей зависимости. По-видимо

му, аномально высокая мощность инфракрасного излучения галактик связана

с происходящей в них вспышкой звездообразования [67, 68].
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Повышенное давление межзвездного газа

Давление газа определяется в первую очередь двумя параметрами: поверх

ностной плотностью газа и объемной плотностью звездного диска, что хорошо

согласуется с наблюдениями [32, 33, 69]. Высокое давление газа, по-видимому,

является решающим фактором, приводящим к молекуляризации водорода [31].

Повышенное давление (плотность) газа может быть обусловлено как суще

ствованием локальных областей сжатия газа (контрастные спиральные ветви,

мощные локальные области звездообразования, связанные со сверхоблаками),

так и более высокой плотностью звездного диска в областях, где заключена ос

новная масса газа. Пример галактики с высоким относительным содержанием

молекулярного газа в мощных спиральных ветвях — это M51 [70]. Гигантские

газовые комплексы сосредоточены в спиральных рукавах этой галактики, при

чем поля скоростей газа говорят о сжатии газа на фронте ударных волн, связан

ных со спиралями. При отсутствии сильных волн сжатия газ будет переходить

в молекулярную форму прежде всего в тех областях, где поверхностная плот

ность и толщина звездного диска меньше. Поэтому наиболее высокое давление

газа можно ожидать при концентрации газа во внутренней области галакти

ки. Действительно, около половины богатых газом спиральных галактик (хотя

и не обязательно с преобладанием H2 над Hi), для которых имеются данные по

радиальному распределению интенсивности СО с высоким линейным разреше

нием, демонстрируют быстрый рост плотности молекулярного газа к центру во

внутренней области диска [71, 72].

Большинство галактик рассматриваемой выборки с 𝜉 > 2 не обладают та

кой контрастной и четко выраженной спиральной структурой, как M51, но при

этом, судя по изображениям в цифровом обзоре DSS, околоядерная область га

лактик размером 1− 2 кпк, как правило, выделяется в них высокой яркостью,

свидетельствующей об интенсивно происходящем звездообразовании в плотном
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околоядерном диске. Высокое давление, а следовательно, и молекуляризация

газа в центральной области галактики могут быть обусловлены высокой по

верхностной плотностью газа в совокупности с высокой плотностью централь

ной части звездного диска, гравитационное поле которого сжимает газ в тонкий

слой, увеличивая его объемную плотность.

Радиальное движение газа к центру может быть связано как с динамиче

ским трением, которое испытывают гигантские молекулярные облака, так и со

взаимодействием газа с имеющимся или ранее существовавшим баром (напом

ним, что хорошо заметный бар наблюдается более чем в половине рассматрива

емых галактик).

1.1.3. Выводы

Галактики, в которых преобладает газ в молекулярной форме (𝜉 > 2),

встречаются среди дисковых галактик всех морфологических типов, хотя га

лактик Sc — Sd среди них очень мало. Эти галактики лишь немногим отлича

ются от галактик с более низким относительным содержанием молекулярного

газа, если сравнивать их по светимости, по поверхностной яркости, по скорости

вращения или по содержанию пыли на единицу массы газа. При этом среди

галактик, богатых молекулярным газом, наблюдается высокая частота встре

чаемости объектов с барами и с активными ядрами, что косвенным образом

свидетельствует о большей концентрации газа к ядру.

Высокое отношение 𝜉 в рассматриваемой выборке галактик связано не с по

терей Hi или приобретением H2, а с переходом большей части Hi в H2, посколь

ку полное количество газа Mgas остается нормальным и соответствует значению

удельного момента вращения диска. Тем не менее для некоторых галактик вы

борки оценка MH2
, полученная по интенсивности излучения СО, по-видимому,

завышена в несколько раз из-за переоценки фактора конверсии.

Галактики с высоким отношением 𝜉 характеризуются (за отдельными ис
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ключениями) умеренным темпом звездообразования и сравнительно высокой

эффективностью звездообразования LFIR/Mgas. Однако темп звездообразова

ния в расчете на единицу массы молекулярного газа в них в среднем в несколько

раз ниже, чем в галактиках с низким отношением 𝜉. Это говорит о том, что газ

проводит много времени в молекулярной форме, прежде чем он оказывается

вовлеченным в процесс звездообразования.

Поскольку интегральные характеристики галактик выборки оказались нор

мальными, причины высокого содержания молекулярного газа должны быть

связаны с особенностями состояния газа в локальных областях диска. По-види

мому, имеются две взаимосвязанные причины высокой молекуляризации газа.

Прежде всего, это повышенная плотность (давление) газа, связанная с его кон

центрацией во внутренней области диска (или в спиральных ветвях при наличии

контрастной спиральной структуры). При этом должна возрастать и локальная

плотность пыли, которая, в свою очередь, способствует образованию и сохра

нению молекул. Вторая возможная причина — более высокая продолжитель

ность стадии пребывания газа в молекулярной фазе в процессе продвижения

вдоль цепочки Hi−→H2−→гравитационно-неустойчивые облака−→звезды. Об

этом говорит в среднем более низкое отношение темпов звездообразования в рас

чете на единицу массы молекулярного газа для рассматриваемых галактик. Ес

ли газ сконцентрирован во внутренней области галактики, то замедление его

превращения в звезды логично связать с высокой угловой скоростью вращения

во внутренней области диска, увеличивающей гравитационную устойчивость га

зового диска к локальным возмущениям, что должно приводить к накоплению

газа и его молекуляризации.

Заметим, однако, что высокая концентрация молекулярного газа к центру

галактики встречается достаточно часто (причем в галактиках наиболее позд

них морфологических типов, согласно [56], она выражена слабее). Однако пре

обладание молекулярного газа над атомарным является все же редким явлени
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ем, что требует более глубокого анализа условий формирования и накопления

молекулярного газа. Для проверки выводов, приведенных в первой части этой

главы, необходимо разработать методику анализа баланса газовых компонентов

межзвездной среды, используя наблюдательные данные о радиальных распре

делениях плотностей Hi и H2. Сравнение периферии дисков с центральными

областями галактик может дать ключ к пониманию процессов звездообразова

ния и эволюции межзвездной среды. В следующих разделах будут рассмотрены

уже не интегральные характеристики газовых сред в галактиках, а радиальные

профили давления и степени молекуляризации газа.
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1.2. Метод оценки давления

Практически все активные процессы, связанные со звездообразованием,

происходят в сравнительно узком газовом слое, вложенном в звездный диск.

Газовый слой неоднороден по плотности и температуре и более однороден по

давлению, поскольку более разреженная среда одновременно является и более

горячей. На примере нашей Галактики мы видим, что изменение толщины газо

вого слоя вдоль радиуса диска хорошо воспроизводится в предположении гид

родинамического равновесия [73]. Распределение Hi вдоль z-координаты пока

зывает, что плотность газа на малых z падает примерно как exp(−𝑧2/ℎ2
𝑧), где

ℎ𝑧 — вертикальная шкала распределения газа, то есть по закону, ожидаемому

для изотермического газового слоя внутри однородного звездного диска, хотя

на больших 𝑧 имеет место избыток плотности по сравнению с этим простым

законом [74, 75].

Ниже будем считать галактики осесимметричными, а газовый диск находя

щимся в равновесном состоянии, при котором его толщина обусловлена турбу

лентными скоростями газа (хотя очевидно, что в локальных областях, связан

ных с активными процессами в диске, условие равновесия может нарушаться).

Среднее равновесное давление газа на данном расстоянии 𝑅 от центра вбли

зи плоскости диска играет если не определяющую, то очень важную роль в

процессе перехода газа в молекулярную форму [31–34, 76]. Поскольку звезды

образуются в слое молекулярного газа, от условий перехода газа из одной фа

зы в другую Hi←→H2 зависит характер и темп звездообразования в галактике.

Блитц и Росоловский в работах [33, 34], грубо оценив турбулентное равновес

ное давление газового слоя в ряде дисковых галактик, пришли к выводу о том,

что относительная доля молекулярного газа почти линейно возрастает с ростом

давления. Этот важный вывод, однако, нуждается в проверке.

Обычно для расчета давления в галактических дисках используются урав
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нения гидростатического равновесия и Пуассона и делается целый ряд упроща

ющих предположений. Для бесконечного диска с вертикальной газовой шкалой

высот много меньше, чем у звездного диска, без учета вклада сфероидальных

компонентов в вертикальный градиент потенциала давление среды может быть

выражено формулой (смотри, например, [33]):

𝑃 = (2𝐺)0.5Σ𝑔𝑎𝑠𝑣𝑔𝑎𝑠

(︂
𝜌0.5𝑠𝑡𝑎𝑟 +

(︁𝜋
4
𝜌𝑔𝑎𝑠

)︁0.5
)︂
, (1.1)

где 𝐺 — гравитационная постоянная, Σ𝑔𝑎𝑠 — полная поверхностная плотность

газа, 𝑣𝑔𝑎𝑠 — дисперсия скоростей газа по 𝑧-координате, 𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟 и 𝜌𝑔𝑎𝑠 — объем

ные плотности соответственно звездного и газового компонентов в плоскости

симметрии диска. Для самогравитирующего изотермичного звездного диска по

верхностная звездная плотность Σ𝑠𝑡𝑎𝑟 = 2
√
2𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟ℎ𝑠𝑡𝑎𝑟, где вертикальная шкала

звездного диска ℎ𝑠𝑡𝑎𝑟 = (𝑣2𝑠𝑡𝑎𝑟/4𝜋𝐺𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟)
0.5. Отсюда, если пренебречь собствен

ной гравитацией газа, вытекает простая формула для равновесного турбулент

ного давления:

𝑃 = 0.84(𝐺Σ𝑠𝑡𝑎𝑟)
0.5Σ𝑔𝑎𝑠

𝑣𝑔𝑎𝑠
ℎ0.5
𝑠𝑡𝑎𝑟

. (1.2)

Это выражение обычно используется при расчете давления в плоскости га

лактических дисков [33, 34, 77]. Заметим, что толщина звездного диска может

быть измерена непосредственно только для галактика с ребра или с небольшим

наклоном к лучу зрения [78], в остальных же случаях ее значение принимается,

как правило, достаточно произвольно. При этом считается, что 𝑣𝑔𝑎𝑠 и ℎ𝑠𝑡𝑎𝑟 слабо

зависят от расстояния 𝑅 от центра галактики и мало меняются от галактики

к галактике. Дисперсия скоростей газа, действительно, в первом приближении

одинакова в различных галактиках, если не рассматривать области интенсивно

го звездообразования или околоядерные области. Таким образом, турбулентное

давление оказывается функцией только поверхностных плотностей звезд и га

за, то есть 𝑃 (𝑅) ∼ Σ0.5
𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑅)Σ𝑔𝑎𝑠(𝑅). При таком подходе игнорируется не только

изменение толщины звездного диска с 𝑅, но и гравитационное поле газа и тем
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Имя Расст. 𝑅25 Звездный диск Hi H2 Темное гало 𝑉 𝑣𝑧
ℎ𝑟 Σ𝑠𝑡𝑎𝑟(0) Ref. Ref. Ref. 𝑉𝑎𝑠 𝑅𝑐 Ref. Ref. Ref.

Мпк кпк кпк M⊙/пк2 км/с кпк
MW — 20 3.20 640.9 [73] [79] [79] 220.0 5.0 [80] — [81]
M33 0.7 7 1.18 439.5 [82] [83] [69] 136.6 7.0 [84] [85] —
M51 8.4 27.4 4.38 — [71] [86] [86] 120.0 3.25 — [85] —
M81 3.63 11.55 2.8 1709.5 — [87] [86] 88.0 4.6 — [85] —
M100 17.0 18.3 4.00 — [88] [88] [89] 272.0 4.7 — [85] —
M101 7.48 23.80 4.6 628.8 — [32] [32] 236.0 5.2 — [85] —
M106 6.95 10 6.3 933.7 — [86] [86] 157.0 8.0 — [85] —
SMC 0.06 3.47 1.4 168.0 — [90] — — — — [90] [91]

Таблица 1.4. Использовавшиеся данные о галактиках. В колонках последовательно: имя га
лактики, принятое расстояние до объекта, фотометрический радиус; параметры звездного
диска (радиальная шкала диска, поверхностная плотность, соответствующая 𝑅 = 0, Σ𝑠𝑡𝑎𝑟(0),
ссылка), ссылки на данные по Hi и H2, параметры темного гало (асимптотическая скорость,
радиус ядра, ссылка), ссылки на кривую вращения и дисперсию скоростей звезд.

ного гало. В работе [33] утверждается, что такой подход дает оценку давления

с точностью около 10% для Σ𝑠𝑡𝑎𝑟 > 20 M⊙/пк2. Однако, как будет показано

ниже, эта ошибка значительно приуменьшена.

В настоящей работе для нескольких дисковых галактик оценивается рав

новесное турбулентное давление межзвездной среды, соответствующее средней

плотности газа в плоскости галактики на данном 𝑅. Оценки получены как ре

зультат самосогласованного решения уравнений, которые описывают вертикаль

ное распределение объемных плотностей звездного, атомарного и молекулярно

го компонентов диска, считающегося осесимметричным. При этом учитывают

ся самогравитация газа, возможное изменение толщины звездного диска с 𝑅, а

также вклад темного гало в гравитационный потенциал галактики.

1.2.1. Выборка галактик и принимаемые параметры

Для оценки равновесного давления газа на различных 𝑅 необходимо задать

радиальные распределения поверхностной плотности основных компонентов га

лактики, а также дисперсий скоростей 𝑣𝑖(𝑅) для звездного, атомарного и моле

кулярного дисков. Мы выбрали ряд галактик, для которых в литературе име

ются достаточно полные данные по распределению газа, яркости и скорости
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вращения: наша Галактика (MW), M 33, M 51, M81, M 100, M 101, M 106 и Ма

лое Магелланово Облако (SMC). Основные характеристики галактик даны в

табл. 1.4. Все используемые оценки приведены к одинаковым расстояниям до

объектов.

Для M81, M 101, M 106 и SMC параметры диска находились путем моде

лирования кривых вращения (best fit model), для остальных галактик распре

деления поверхностной плотности звездных дисков были либо взяты из имею

щихся публикаций, либо пересчитаны исходя из радиального профиля яркости.

При переходе от яркости к плотности было использовано отношение массы к

светимости, рассчитанное по звездным моделям исходя из показателей цвета

диска [92].

Особую проблему представляет оценка вертикальной шкалы (полутолщи

ны) звездного диска, необходимая для определения давления газа. Для всех

галактик мы использовали две модели. В первой, которую мы принимаем за

основную, для галактик выборки (кроме нашей Галактики и SMC) полутолщи

на звездного диска оценивалась исходя из предположения, что дисперсия ско

ростей звезд, составляющих основную массу диска, минимальна для обеспече

ния его динамической устойчивости. Строго говоря, полученные таким образом

оценки полутолщины являются минимальными. Однако, как показывает ана

лиз наблюдательных данных, дисперсия скоростей большинства спиральных

галактик действительно близка к критическому значению [93–95]. Во второй,

более простой модели толщина звездного диска считалась постоянной вдоль 𝑅.

Процедура оценки давления для этого случая описана в следующем разделе.

Для определения полутолщины маржинально устойчивого звездного диска

сначала из модельной кривой вращения находилась эпициклическая частота:

æ(𝑅) = 2Ω

√︂
1 +

𝑅

2Ω

𝑑Ω

𝑑𝑅
, (1.3)

где Ω(𝑅) = 𝑉 (𝑅)/𝑅 — угловая скорость. Для гравитационной устойчивости
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относительно осесимметричных возмущений бесстолкновительного бесконечно

го тонкого однородного диска критическая дисперсия скоростей по критерию

Тоомре [96] равна:

𝐶𝑐𝑟𝑖𝑡(𝑅) =
3.36𝐺Σ𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑅)

æ(𝑅)
. (1.4)

В общем случае критическое значение радиальной дисперсии скоростей

(𝑣𝑟)𝑠𝑡𝑎𝑟 = 𝑄𝐶𝑐𝑟𝑖𝑡. (1.5)

Параметр 𝑄 в нашей работе принимается не меняющимся по радиусу и рав

ным 1.5. Модельные расчеты маржинально устойчивых бесстолкновительных

дисков галактик показывают, что это значение хорошо согласуется с результа

тами моделирования на большом интервале 𝑅 — за исключением центральной

области, где доминирует балдж, и самых внешних областей, где 𝑄 может быть

вдвое выше (см., например, [97]). Заметим, что недооценка 𝑄, а следовательно,

и (𝑣𝑟)𝑠𝑡𝑎𝑟 означает переоценку плотности и давления газа.

Как показывают измерения остаточных скоростей старых звезд диска, для

большинства спиральных галактик соотношение вертикальной и радиальной

дисперсий скоростей лежит в пределах 0.5− 0.8, причем для галактик ранних

типов это отношение, по-видимому, в среднем выше [98, 99]. Мы будем для всех

галактик пользоваться соотношением:

(𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 = 0.5(𝑣𝑟)𝑠𝑡𝑎𝑟. (1.6)

Для старого диска нашей Галактики и диска SMC вертикальные диспер

сии скоростей звезд были взяты из литературных источников (см. ссылки в

табл. 1.4). Для SMC наблюдения указывают на довольно низкую дисперсию

скоростей (𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 = 27.5 км/с, которая мало меняется с расстоянием от центра

галактики и близка по значению к дисперсии скоростей для атомарного газа

(22 км/с). Последнее значение является нетипично высоким для галактик, что,

по-видимому, связано со взаимодействием между Магеллановыми Облаками.
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Содержание молекулярного водорода в этой галактике мало̀ по отношению к

Hi, поэтому вклад H2 в давление не учитывался.

Для всех галактик выборки, кроме SMC, были приняты постоянные значе

ния (𝑣𝑧)HI = 9 км/с и (𝑣𝑧)H2
= 6 км/с.

Другими параметрами модели являются радиус ядра 𝑅𝑐 и центральная объ

емная плотность 𝜌DM(0) (либо асимптотическая скорость 𝑉𝑎𝑠) для псевдоизотер

мического темного гало галактик. Для нашей Галактики и M33 эти значения

были взяты из литературных данных (см. табл. 1.4), для остальных спиральных

галактик они были найдены путем моделирования кривой вращения. Профиль

псевдоизотермического гало описывается формулой:

𝜌DM(𝑟) =
𝜌DM(0)

1 + (𝑟/𝑅𝑐)
2 . (1.7)

Круговая скорость в этом случае имеет вид:

𝑉𝑐(𝑅) = [4𝜋𝐺𝜌DM(0)𝑅
2
𝑐(1−𝑅𝑐/𝑅 arctg(𝑅/𝑅𝑐))]

0.5. (1.8)

На больших 𝑅 скорость приближается к асимптотическому значению:

𝑉𝑎𝑠 = [4𝜋𝐺𝜌DM(0)𝑅
2
𝑐 ]
0.5, (1.9)

откуда

𝜌DM(𝑟) =
𝑉𝑎𝑠

4𝜋𝐺

1

(𝑅2
𝑐 + 𝑟2)

. (1.10)

Следуя работе [73], мы принимали для нашей Галактики радиус ядра гало 𝑅𝑐 =

5 кпк, а асимптотическую круговую скорость 𝑉𝑎𝑠 = 220 км/с (по оценкам [80]).

Объемные плотности компонентов SMC считались без учета балджа и тем

ного гало, масса которого в этой галактике, по-видимому, мала [90]. При оценке

параметров диска использовалась кривая вращения SMC, полученная по Hi и

исправленная за дисперсию скоростей газа (asymmetric drift), которая приведе

на в работе [90].
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1.2.2. Оценка равновесного давления

Система уравнений

Толщина компонентов диска, объемная плотность газа в плоскости сим

метрии и соответствующее ей давление оценивались исходя из поверхностных

плотностей атомарного и молекулярного водорода, которые считались извест

ными. Для расчета толщины трехкомпонентного диска (звезды, Hi и H2) в об

щем гравитационном потенциале использовался тот же метод, который был

применен в работе [73] для нашей Галактики. При этом учитывалась как само

гравитация отдельных компонентов, так и гравитационное влияние гало (кроме

SMC), которое может быть существенным во внешних областях дисков. Основ

ное упрощение, которое делается при этом, заключается в том, что все диски

считаются компланарными и осесимметричными, а слои Hi и H2 — изотермич

ными, то есть дисперсия скоростей газа считается не меняющейся с радиусом.

Поскольку толщина диска значительно меньше, чем радиальная шкала плотно

сти, пренебрегается вкладом радиальной неоднородности плотности в градиент

потенциала по 𝑧. Сходным образом толщины дисков ряда галактик были оце

нены в работах [100] и [101].

Исходное уравнение гидростатического равновесия имеет вид:

− ⟨(𝑣𝑧)
2
𝑖 ⟩

𝜌𝑖

𝑑𝜌𝑖
𝑑𝑧

=
3∑︁

𝑖=1

𝜕𝜑𝑖

𝜕𝑧
+

𝜕𝜑𝑑

𝜕𝑧
(1.11)

где 𝜌 — объемная плотность, −𝜕𝜑/𝜕𝑧 — сила на единицу массы вдоль z-оси,

𝜑 — соответствующий гравитационный потенциал, индекс 𝑖 относится к одному

из трех компонентов диска (звездный диск, Hi или H2), а индекс 𝑑 — к сфери

ческому гало.

Уравнение Пуассона для тонкого осесимметричного диска имеет вид:

3∑︁
𝑖=1

𝜕2𝜑𝑖

𝜕𝑧2
= 4𝜋𝐺

3∑︁
𝑖=1

𝜌𝑖. (1.12)
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Комбинация двух последних уравнений приводит к выражению для распреде

ления объемной плотности на заданном расстоянии от центра:

𝑑2𝜌𝑖
𝑑𝑧2

=
𝜌𝑖

⟨(𝑣𝑧)2𝑖 ⟩

[︃
−4𝜋𝐺

3∑︁
𝑖=1

𝜌𝑖 −
𝜕2𝜑𝑑

𝜕𝑧2

]︃
+

1

𝜌𝑖

(︂
𝑑𝜌𝑖
𝑑𝑧

)︂
, (1.13)

где член в квадратных скобках соответствует потенциалу трехкомпонентного

диска внутри гало. Влияние балджа галактик на толщину диска не учитыва

лось, поскольку распределение объемных плотностей, как и дисперсия скоро

стей газа и звезд диска в области балджа, плохо известны — по этой причине

центральные области галактик исключались из рассмотрения.

Система уравнений для звездного и газовых компонентов решалась чис

ленно методом Рунге–Кутта четвертого порядка. Два необходимых граничных

условия в плоскости симметрии диска 𝑧 = 0 имеют вид:

𝜌𝑖 = (𝜌0)𝑖 и
𝑑𝜌𝑖
𝑑𝑧

= 0. (1.14)

К этому следует добавить условие нормировки: удвоенный интеграл объемной

плотности по 𝑧-координате для каждого компонента диска должен быть равен

поверхностной (колонковой) плотности Σ𝑖(𝑅), значение которой в рассматрива

емом интервале 𝑅 считалось известным.

Объемная плотность каждого из трех компонентов находилась методом

итераций. Первый шаг представляет собой совместное решение уравнения (1.13)

для 𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑧) с соответствующими граничными условиями при равных нулю газо

вых плотностях. Далее задача решается для 𝜌Hi(𝑧) с использованием получен

ной на предыдущем шаге звездной объемной плотности. На следующем этапе

систему решаем для 𝜌H2
(𝑧) с известными 𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑧) и 𝜌Hi(𝑧). Однако этого недо

статочно, поскольку звездный диск был рассчитан без учета влияния газа, а

молекулярный водород никак не повлиял на оценку плотности атомарного га

за, поэтому систему уравнений мы решали последовательно еще четыре раза,

используя на каждом шаге рассчитанные за предыдущую итерацию значения
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плотностей. Таким образом были получены самосогласованные решения для

каждого компонента в общем гравитационном поле, а следовательно, распреде

ления объемных плотностей по 𝑧 на данном 𝑅.
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Рис. 1.8. Радиальные изменения объемных плотностей трех компонентов галактик нашей
выборки. Плотности представлены в единицах M⊙/пк3, а расстояния до центра галактик —
в долях фотометрических радиусов 𝑅25.

Изменение давления вдоль радиуса галактик

Газовое давление определялось из уже полученных решений уравнений гид

ростатического равновесия и Пуассона. С точностью до ошибок итерационных

вычислений (несколько процентов) равновесное давление межзвездной среды,

полученное при решении, равно динамическому давлению в плоскости диска:

𝑃 = 𝑃𝑑𝑦𝑛 = 𝜌Hi𝑣
2
Hi + 𝜌H2

𝑣2H2
, (1.15)
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где в газовых плотностях учтен вклад элементов тяжелее водорода (коэффици

ент 1.38).

Мы сравнили радиальные изменения давления, рассчитанные нашим мето

дом, и по упрощенной зависимости (1.2), использовавшейся в работах [33, 34].

Поскольку в этих работах не учитывались ни изменения толщин компонентов

диска вдоль радиуса, ни самогравитация газа, упрощенная формула дает систе

матическое отличие (недооценку) газового давления по сравнению с нашими

результатами. Расхождение увеличивается с ростом расстояния от центра и со

ставляет от 30% во внутренних областях галактик до 40% на больших рассто

яниях, что объясняется возрастающей ролью газа и темного гало во внешних

областях диска.

Результирующие оценки радиальных изменений объемных плотностей звезд

ного и газовых компонентов в плоскости галактических дисков проиллюстри

рованы на рис. 1.8. Слева вверху приведены плотности звездного компонента,

справа — плотности атомарного, а внизу — молекулярного газа. Самыми низки

ми объемными плотностями звездного диска обладают галактики SMC и МW,

самыми высокими — M 81 и M 106. Еще раз подчеркнем, что для всех объектов,

кроме нашей Галактики и SMC, приведенные оценки плотностей получены в

предположении пороговой гравитационной устойчивости диска и, строго гово

ря, дают верхний предел плотности.

Случай нашей Галактики

Объемная плотность звезд в окрестности солнечной орбиты по нашим рас

четам оказалась около 0.05 M⊙/пк3, а для атомарного и молекулярного газовых

компонентов эти значения равны соответственно 0.02 и 0.08 в тех же едини

цах измерения, что соответствует суммарной плотности всех компонентов диска

≈ 0.15 M⊙/пк3. Наибольшую неопределенность в оценку вносит ошибка в зна
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чении поверхностной плотности звездного диска, которая известна с точностью

не выше 30%.
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Рис. 1.9. Вверху — контурные карты объемных плотностей газовых компонентов Галактики
в единицах см−3: слева — для атомарного газа, справа — для молекулярного. Внизу слева —
карта распределения доли молекулярного газа 𝜌H2

/(𝜌Hi+𝜌H2
). Справа внизу — изменение

давления по z-координате на разных расстояниях от центра Галактики; жирной линией от
мечена кривая для солнечного расстояния.

Проведенные расчеты позволяют оценить объемную плотность компонен

тов в любой точке с координатами (𝑅, 𝑧). На рис. 1.9 (вверху) мы приводим

контуры объемных плотностей 𝜌Hi (слева) и 𝜌H2
(справа). В согласии с данными

наблюдений (см., например, [102]) атомарный газ в нашей модели образует слой

расширяющийся с расстоянием от центра, хотя модель, естественно, не может

воспроизвести наблюдаемое искривление слоя газа при 𝑅 > 12 кпк. Молеку

лярный слой имеет меньшую ширину, чем атомарный, вследствие более низкой

дисперсии скоростей.
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На рис. 1.9 (внизу слева) приведена контурная карта, показывающая рас

пределение доли молекулярного газа по отношению к полной массе газового

компонента, 𝜌H2
/(𝜌Hi+𝜌H2

). Из графика хорошо видно, что эта величина быст

ро падает с 𝑧 на расстояниях до 7 кпк от центра и значительно медленнее —

на бо́льших расстояниях. Однако наша модель не учитывает фазового перехода

молекулярного газа в атомарный с ростом 𝑧. Ранее в работе [102] обсуждалась

возможность такого перехода, обусловленного изменением давления и плотно

сти UV излучения. По модели этих авторов, которая базируется на измерении

вертикального профиля плотности молекулярного газа, относительная доля мо

лекул 𝜌H2
/(𝜌Hi+𝜌H2

) падает вдвое от максимального значения на расстоянии

≈ 80 пк от плоскости симметрии диска, в то время как по нашей модели такое

уменьшение имеет место на ≈ 150 пк. Это подтверждает возможность быст

рого, на шкале времени менее 107 лет, перехода газа из молекулярной фазы в

атомарную и обратно. Как показали численные эксперименты [11], такие пере

ходы действительно могут происходить на короткой шкале времени (несколько

миллионов лет) при наличии сверхзвуковой турбулентности.

Рис. 1.9, справа внизу, иллюстрирует изменение турбулентного давления

газа по 𝑧-координате на расстояниях от 4.5 до 14.5 кпк в плоскости диска с

шагом 2 кпк. Жирной линией показана зависимость для солнечного расстоя

ния (8.5 кпк). Эта схема наглядно иллюстрирует уменьшение вертикального

градиента давления |𝑑𝑃/𝑑𝑧| с удалением от центра Галактики. Как следствие,

на малых 𝑧 давление газа оказывается более высоким во внутренних областях

диска, но на больших 𝑧 ситуация становится обратной, и давление выше во

внешних областях Галактики.
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Рис. 1.10. Распределения рав
новесного давления по радиу
су для всех спиральных галак
тик. Сплошной линией обозначе
ны распределения, полученные
для нашей основной модели, а
пунктиром — при предположе
нии постоянства толщины звезд
ного диска.

Радиальные профили давления газа

Наряду с описанной выше моделью галактик, где толщина звездного дис

ка меняется вдоль 𝑅 и определяется условием его динамической устойчивости,

мы использовали более простую модель с постоянной толщиной диска. Влия

ние гравитационного поля газа и темного гало на толщину звездного диска при

таком подходе игнорируется, так что задача оценки плотностей и полутолщин

звездного и газового компонентов перестает быть полностью самосогласован

ной.

В качестве закона 𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑧) мы приняли формулу для равновесного гравити

рующего изотермического диска:

𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟(𝑧) = 𝜌𝑠𝑡𝑎𝑟(0)sech2

(︂
𝑧

(ℎ𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟

)︂
, (1.16)

где вертикальная шкала диска считалась пропорциональной его радиальной

шкале:

(ℎ𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 =
(𝑣2𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟
𝜋𝐺Σ𝑠𝑡𝑎𝑟

= 0.2ℎ𝑅 (1.17)

для всех галактик, кроме SMC, и 0.3ℎ𝑅 для SMC. Полутолщина, плотность и

давление газовых компонентов в гравитационном поле звездного диска опреде

лялись при тех же значениях дисперсии скоростей газа, какие были приняты в

первой, основной модели.
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Рис. 1.11. Радиальные распределения объемных плотностей трех компонентов диска M 33
и их вертикальных шкал. Заштрихованным областям соответствуют колебания значения
(𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 в 1.25 раза относительно величины, принимаемого для маржинально устойчивого
диска (сплошная линией).

Распределения равновесного давления (зависимость 𝑃/𝑘 от радиальной ко

ординаты, нормированной на оптический радиус галактики, 𝑅/𝑅25) приведены

на рис. 1.10 для основной модели (сплошная линия) и для модели с диском

постоянной толщины (пунктирная линия). При переходе к последней общий

ход зависимостей для большинства галактик в целом мало изменился, разли

чие оценок давления не превосходит фактора полтора (△ log(𝑃/ℎ) ≥ 0.2) — за

исключением внутренней области M 106, где △ log(𝑃/ℎ) ≈ 0.4.

В целом интервал значений давления газа в рассматриваемых галактиках

составляет почти два порядка. Из всех галактик выборки самое высокое дав

ление у SMC несмотря на то, что центральная объемная плотность звездного

компонента для этого объекта самая низкая (рис. 1.8). Высокое давление свя

зано как с высоким содержанием газа, так и с большой дисперсией скоростей

газа в этой галактике. Самое низкое давление — во внешних частях нашей Га

лактики.

Путем варьирования входных модельных параметров мы исследовали сте

пень их влияния на результирующие распределения объемных плотностей и

давления газа, а также вертикальных шкал звездного и газовых компонентов.

Оказалось, что решение наиболее чувствительно к принимаемому значе
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нию дисперсии скоростей, в первую очередь звездного диска (𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟. Для иллю

страции на рис. 1.11 для галактики M 33 показаны радиальные распределения

объемных плотностей трех компонентов диска и их вертикальных шкал (темно

серым — H2, светло-серым — Hi и самым светлым — звезды), рассчитанные, как

было описано выше, в рамках модели маржинально устойчивого диска, а также

при увеличении и уменьшении (𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 в 1.25 раза (заштрихованные области).

При увеличении (𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 центральная объемная плотность звездного компонента

уменьшается примерно в полтора раза, а при уменьшении — во столько же раз

увеличивается. Однако плотность и давление газа меняются слабее, не более

чем на на 20%. Очевидно, что при увеличении (𝑣𝑧)𝑠𝑡𝑎𝑟 давление падает, а при

уменьшении растет.

Описанную в этом разделе методику можно применять к любой выбор

ке галактик для расчета объемных плотностей и толщин компонентов диска,

а также газового турбулентного давления. Причем, в перспективе, в качестве

входных параметров можно использовать не только азимутально усредненные

профили наблюдательных величин, но и двумерные карты распределений.
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1.3. Степень молекуляризации газа:
галактики Virgo и поля

Как было упомянуто в обзоре литературы на странице 12, до сих пор нет од

нозначного ответа на вопрос, какие факторы являются определяющими для пе

рехода Hi←→H2. В данном разделе первой главы диссертации мы акцентируем

внимание на спиральных галактиках скопления Virgo, отличающихся большим

разнообразием по относительному содержанию H2. Проверка для этих объек

тов соотношений 𝜂(𝑃 ) и 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠) покажет, в рамках какой модели можно кор

ректнее описывать воздействие окружения на межзвездную среду и какие еще

физические параметры следует включить в описание. Галактики скоплений под

вергаются как гравитационному воздействию других членов скопления, так и

влиянию межгалактической среды, в результате чего образуется дефицит ато

марного водорода в дисках галактик [103, 104]. Однако обычно изменение со

держания Hi не сказывается на интегральной массе H2 [105, 106], и лишь в

редких случаях воздействие окружения приводит к сильному дефициту обоих

компонентов [107].

В работе [34] газовое равновесное давление 𝑃 в плоскости диска рассчиты

валось при существенных упрощениях и без учета самогравитации газа и влия

ния темного гало, значение которых возрастает на периферии дисков галактик.

Однако для наших целей наиболее интересны именно внешние области газовых

дисков, испытывающие наибольшее влияние окружения, поэтому в настоящей

работе мы прибегаем к более точному самосогласованному методу, описанному

в разделе 1.2, решая уравнение 1.13 для галактик двух выборок: членов скоп

ления Virgo и, для сравнения, галактик поля.
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NGC Messier 𝐷𝑀87 𝑅25 морф. тип 𝑉𝑟 ссылки N
град. угл. мин. км/с H2 Hi

1 4254 99 3.6 2.69 5.2 2410 [108] [109] I
2 4298 3.2 1.48 5.2 1140 [108] [110] III
3 4302 3.1 2.45 5.4 1118 [108] [110] III
4 4303 61 8.2 3.46 4.0 1570 [108] [109] I
5 4321 100 3.9 3.01 4.1 1579 [108] [109] I
6 4402 1.4 1.77 3.2 119 [108] [109] III
7 4419 2.8 1.95 1.1 -254 [108] [110] II
8 4501 88 2.1 3.38 3.4 2280 [108] [109] I
9 4535 4.3 3.46 5.0 1958 [108] [109] II
10 4536 10.2 3.54 4.3 1807 [108] [110] I
11 4548 91 2.4 2.63 3.1 486 [108] [109] II
12 4567 1.8 1.38 4.0 2265 [108] [110] I
13 4568 1.8 1.19 4.1 2255 [108] [110] I
14 4569 90 1.7 4.56 2.4 -233 [108] [109] I
15 4579 58 1.8 2.51 2.8 1518 [108] [109] II
16 4647 3.2 1.41 5.2 1415 [108] [109] I
17 4654 3.3 2.51 5.9 1034 [108] [109] I
18 4689 4.3 2.29 4.7 1613 [108] [109] I

Таблица 1.5. Параметры галактик скопления Virgo.

1.3.1. Выборки галактик и используемые параметры

Чтобы выяснить, как принадлежность галактики к скоплению отражается

на соотношении между долей молекулярного газа и давлением, мы рассчитали

радиальные профили давления газа для 18 галактик скопления Virgo, и, для

сравнения, для 12 хорошо изученных близких спиралей, находящихся вне скоп

лений (галактики поля). Объекты исследования подбирались таким образом,

чтобы наблюдательные данные для них были как можно более однородны.

В таблице 1.5 последовательно приведены такие параметры: порядковый

номер объекта в выборке галактик скопления Virgo, номера NGC и Messier;

расстояние в картинной плоскости до центра скопления Virgo (в градусах); уг

ловой оптический радиус галактики 𝑅25; морфологический тип по базе дан

ных Hyperleda; гелиоцентрическая скорость; ссылки на используемые источ

ники данных по H2 и Hi; номера подвыборок, к которым мы отнесли данные

объекты (о них будет сказано чуть ниже). Расстояния до всех галактик скопле
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NGC Messier 𝐷 𝑅25 морф. тип
Мпк кпк

1 628 74 7.3 10.4 5.2
2 2841 14.1 14.2 3.0
3 3184 11.1 11.9 6.0
4 3198 13.8 13.0 5.2
5 3351 95 10.1 10.6 3.1
6 3521 10.7 12.9 4.0
7 3627 66 9.3 13.9 3.1
8 4736 94 4.3 5.3 2.4
9 5055 63 10.1 17.4 4.0
10 5194 51 8.4 27.4 4.0
11 6946 5.9 9.8 5.9
12 7331 14.7 19.6 3.9

Таблица 1.6. Параметры галактик поля.

ния мы принимали равным 16.1 Мпк [111]. В таблице 1.6 приведены данные по

галактикам поля.

Для расчета давления газа данные по радиальным распределениям ази

мутально усредненной поверхностной плотности атомарного и молекулярного

водорода брались из нескольких источников. Для галактик скопления был ис

пользован каталог CO-наблюдений [108] и Hi-каталог [109] с разрешением 45”.

Для нескольких объектов скопления, отсутствующих в работе [109], брались

данные из [110], приведенные к тому же разрешению. Параметры газовых ком

понентов для галактик поля были взяты из работы [28]. Для всех галактик

радиальный профиль H2 пересчитывался из опубликованных данных по рас

пределениям 12CO (𝐽 = 1 − 0) с использованием постоянного конверсионного

фактора 𝑋 = NH2
/ICO = 2 × 1020 (K км/с)−1 см−2. Необходимые для постро

ения моделей наблюдаемые кривые вращения и поверхностные яркости звезд

ных дисков [89, 112–119] переводились в звездную поверхностную плотность

через отношение массы к светимости, соответствующие интегральному показа

телю цвета [92] в инфракрасном диапазоне из базы данных NED3. Центральные

области галактик < 1 кпк исключались из рассмотрения, прежде всего из-за
3 http://ned.ipac.caltech.edu
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возможного влияния балджа, не учитываемого в наших моделях.

Поскольку скорость турбулентных движений газа не сильно меняется от

галактики к галактике, в настоящей работе она принимается для атомарного

и молекулярного газа равной 9 км/с и 6 км/с (по одной координате) соответ

ственно. Заметим, что результат малочувствителен к выбору 𝑣𝑔𝑎𝑠: если мы недо

оценили эту скорость, то это приведет к переоценке результирующей объемной

плотности компонента, которая в значительной степени погасит влияние ошиб

ки в газовой дисперсии скоростей на результирующее давление (двукратное

увеличение 𝑣𝑔𝑎𝑠 приведет к росту 𝑃 лишь в полтора раза, а не вдвое, как по

упрощенной формуле 1.2).

Дисперсия скоростей звезд определялась из кривой вращения и поверхност

ной плотности диска в предположении его маржинальной устойчивости. Заме

тим, что при таком способе расчета результирующая объемная плотность звезд

в первом приближении зависит только от локального значения эпициклической

частоты, но не от поверхностной плотности (см. приложение в [101]).

1.3.2. Радиальные распределения H2/Hi

Зависимость от газового давления

В результате решения уравнения 1.13 для галактик обеих выборок были по

лучены радиальные распределения объемных плотностей и равновесного тур

булентного давления газовых компонентов в плоскости диска. Мы построили

зависимости доли молекулярного газа 𝜂 от суммарного гидростатического газо

вого давления в плоскости диска (рис. 1.12) для всех исследуемых нами галак

тик. Серыми кривыми с крестами обозначены галактики поля; пунктирными

линиями — галактики скопления; штриховая прямая взята из работы [34].

На рис. 1.12 обращает на себя внимание большой разброс кривых относи

тельно штриховой прямой. При этом, в отличие от большинства галактик поля,

значительная часть членов скопления при том же давлении газа имеет более
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Рис. 1.12. Зависимость доли водорода 𝜂, находящегося в молекулярном состоянии, от турбу
лентного газового давления в плоскости диска. На всех графиках серыми линиями с креста
ми обозначены галактики поля, черными линиями с точками — галактики скопления Virgo.
Штриховая прямая соответствует зависимости 𝜂 ∝ 𝑃 0.92 [34]. Галактики скопления разделе
ны на три группы, описание которых приведено в тексте. Для наглядности каждая группа
изображена на отдельных графиках в сравнении с галактиками поля и на фоне намеченных
серыми пунктирными линиями остальных объектов скопления. График для галактик скопле
ния Virgo, принадлежащих группе I изображен справа вверху; для группы II — слева внизу;
для группы III — справа внизу.

высокую долю H2 (в особенности на периферии), чем следует из ожидаемой

зависимости. Это может быть обусловлено тем, что мы либо сильно недооце

ниваем давление, действующее на межзвездную среду и способствующее мо

лекуляризации газа, либо галактики скопления отличаются иными условиями,

определяющими содержание молекулярной среды. Стоит отметить, что некото

рые галактики поля (NGC2841, NGC 3351 и NGC3627) также лежат в области

повышенной доли молекулярного газа.

По поведению на зависимости 𝜂(𝑃 ) галактики скопления Virgo можно услов
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но разделить на три подвыборки (см. последнюю колонку в табл. 1.5), которые

для наглядности отмечены жирными линиями на разных панелях рис. 1.12.

Первая группа (рис. 1.12б) включает галактики, которые в центральных

областях ведут себя почти неотличимо от галактик поля, однако на периферии

у них доля молекулярного газа на порядок более высокая, чем ожидается при

данном давлении (или давление в десять раз ниже при данном 𝜂). Среди объ

ектов первой группы есть тесная пара NGC 4567/NGC 4568, и это указывает

на то, что наблюдаемый разброс на зависимости 𝜂(𝑃 ) не связан с локальным

взаимодействием между близкими друг к другу галактиками.

Ко второй группе мы относим те объекты, для которых даже в централь

ных областях доля молекулярного газа выше, чем для одиночных галактик. К

ней относятся три галактики: NGC 4419, NGC 4535 и NGC 4548. Зависимости

для них (рис. 1.12в) лежат намного выше, чем для галактик, не относящихся к

скоплению. Плюс к этому есть основания предполагать, что к этой группе отно

сится также галактика NGC4579, хотя по основному используемому нами (для

однородности данных) источнику Hi-наблюдений [109] не промерен профиль в

центральных областях, тем не менее, по более новым данным [110], заметна яма

в центре распределения ΣHi(𝑅).

В третью группу мы выделяем галактики NGC4298, NGC 4402, NGC4302.

Для них характерен существенный избыток молекулярного водорода (или недо

статок атомарного) для данного давления на периферии дисков — фактически

область антикорреляции (рис. 1.12г). Формально по аномально высокому зна

чению 𝜂 на периферии мы можем отметить также и галактику NGC4419, вхо

дящую во вторую группу. Для трех из этих объектов 𝜂 больше чем в десять раз

превышает значения, характерные для галактик поля.

Стоит отметить, что большой разброс на зависимости 𝜂(𝑃 ) для галактик

скопления Virgo нельзя объяснить недооценкой турбулентного давления меж

звездной среды, обусловленной неточностью приближенной модели. К тому же
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у нас нет причин предполагать, что наша модель плохо подходит именно для

галактик скопления. Хотя мы считали диски компланарными и осесимметрич

ными, а осесимметричность газовых компонентов галактик скопления, действи

тельно, может сильно нарушаться, но на более далеких от центра расстояни

ях — в областях, которые мы здесь не рассматриваем, так как для них уже нет

данных по CO. Также мы оцениваем дисперсию скоростей звезд из предположе

ния маржинальной устойчивости звездных дисков, но в общем случае звездные

диски могут иметь запас устойчивости, то есть быть более толстыми и разре

женными. В этом случае оценка объемной плотности и давления газа при той

же поверхностной плотности будет ниже, чем для маржинального случая —

значит, отклонение от ожидаемой зависимости только возрастет.

Зависимость от суммарной газовой плотности

Как мы уже упоминали, Крумхольц с соавторами [35] разработали модель

формирования молекулярных облаков, ключевыми параметрами которой явля

ются полная поверхностная плотность газа и количество тяжелых элементов в

межзвездной среде. Чем больше металличность, тем эффективнее образуются

молекулы H2, а при возрастании толщины газового слоя происходит экраниро

вание холодных молекулярных облаков от разрушающего действия ультрафио

лета. Причем для солнечной металличности при Σ𝑔𝑎𝑠 < 10 M⊙/пк2 оптической

толщи недостаточно для сохранения молекул H2, и доля 𝜂 резко уменьшается.

На рис. 1.13 мы приводим зависимость 𝜂 от суммарной поверхностной плот

ности газа Σ𝑔𝑎𝑠 = ΣHi + ΣH2
для исследуемых нами галактик. Штриховыми

линиями показаны модельные зависимости из работы [35] для разных значе

ний металличности: справа налево для log(𝑍/𝑍⊙) равного -0.5, 0, 0.5, 1, 1.5 и 2.

Несмотря на то что характер зависимостей очень похож на 𝜂(𝑃 ), на графике

𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠) для некоторых нормальных спиралей вдоль радиуса заметно наруша

ется корреляция (NGC 2841, NGC 3198, NGC 3351 и NGC 3627). Тем не менее
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Рис. 1.13. Зависимость доли молекулярного газа по отношению к атомарному от полной
поверхностной газовой плотности. Штриховыми линиями показаны модельные зависимости
из работы [35] для разных значений металличности: справа налево линии соответствуют
log(𝑍/𝑍⊙), равному -0.5, 0, 0.5, 1, 1.5 и 2. Остальные обозначения такие же, как и на преды
дущем графике.

в целом распределения 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠) для галактик поля и галактик скопления Virgo

первой группы, за исключением внешних областей газовых дисков, согласуют

ся с модельными кривыми, особенно если принять немного повышенную ме

талличность для галактик скопления (см. ниже). Однако для галактик второй

и третьей групп придется предполагать металличность более чем на поря

док большую солнечной, что не согласуется с имеющимися наблюдениями. Из

рис. 1.13 также следует, что для галактик скопления не наблюдается четкой

граничной поверхностной плотности около 10 M⊙/пк2, ниже которой модель

предсказывает резкое падение доли молекулярного газа4.
4 Справедливости ради нужно сказать, что в декабре 2013 г. Крумхольц опубликовал статью, где
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Конверсионный фактор

Нельзя обойти вниманием тот факт, что нарушение баланса газовых компо

нентов, диагностируемое нами по корреляциям 𝜂(𝑃 ) и 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠), может оказаться

лишь видимым. Дело осложняется в первую очередь тем, что молекулярный

газ не наблюдается непосредственно, а только лишь по трейсерам, таким как

молекула CO (см. обзор литературы на стр. 7). Таким образом, причиной вы

соких значений 𝜂 может быть переоценка количества H2 из-за нестандартного

фактора конверсии.

В первую очередь причиной отличающегося от стандартного конверсион

ного фактора 𝑋 для галактик скопления могло бы быть различие в металлич

ности газа, появившееся вследствие неодинаковой истории звездообразования

(или, например, из-за различия начальной функции масс массивных звезд).

Для близких к центру скопления галактик Virgo действительно отмечалось по

вышенное содержание тяжелых элементов в среднем на 0.25 − 0.30 dex отно

сительно солнечного [121–123]. Один из наиболее крутых законов зависимости

конверсионного фактора от металличности 𝑋 ∝ 𝑍−1 предложен в работе [3].

Из него следует, что двукратный избыток тяжелых элементов может привести

к завышению 𝑋 примерно в два раза и, соответственно, к переоценке массы H2

вдвое. Даже если для некоторых галактик зависимость 𝑋(𝑍) еще более силь

ная — переоценка количества молекулярного газа может достигнуть порядка

величины [124] — в этом случае повышенной металличностью можно объяс

нить только небольшой разброс на зависимости 𝜂(𝑃 ), как для галактик первой

группы. Важно отметить, что аномалия в 𝜂 наблюдается в первую очередь на

периферии дисков, где, очевидно, тяжелых элементов меньше, а значит, и пе

реоценка количества H2 должна быть менее существенна, чем в центральных

привел новую модификацию его модели [120]. Он показал, что для областей, в которых доминирует Hi (во
внешних частях дисков), доля молекулярного газа по ряду причин может быть выше, чем по результатам
его предыдущих расчетов, что значительно лучше согласуется с наблюдениями.
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областях галактик. Однако для объектов второй и третьей групп доля моле

кулярного газа может превышать на два порядка значения 𝜂 для галактик с

нормальной металличностью (рис. 1.12в, г), и объяснить это иным конверсион

ным фактором нельзя.

Таким образом, представляется очевидным, что для объяснения соотноше

ния газовых компонентов для галактик скопления недостаточно принимать во

внимание такие внутренние характеристики газа, как металличность и поверх

ностная плотность, а необходим также учет иных факторов (например, связан

ных с влиянием окружения).

1.3.3. Содержание межзвездного газа

Хорошо известно, что галактики скоплений часто демонстрируют дефи

цит5 атомарного водорода, однако остается неопределенным, как обстоят дела

с молекулярным газом. Раньше считалось, что содержание H2 в галактиках

скопления может быть нормальным [105], однако Фумагалли с соавторами об

наружили H2-дефицитные галактики в скоплении Virgo и отметили, что галак

тики с def(H2) > 0.2 всегда имеют недостаток Hi (газ-дефицитные галактики),

в то время как дефицит атомарного газа (def(Hi) > 0.3) может быть при нор

мальном содержании H2 [107]. Утверждается6, что причина этому — диссоциа

ция молекул, недостаточно защищенных (заэкранированных) от UV излучения

после выметания Hi лобовым давлением.

5 Для оценки полной массы Hi и H2 часто используется термин дефицит. Его определяют как разницу
между логарифмами ожидаемой величины для нормальных галактик и наблюдаемой величиной. Напри
мер, def(Hi) = log(MHi,exp)− log(MHi,obs). Ожидаемая масса вычисляется для данной величины 𝑅25, которая
слабо зависит от морфологического типа [125].

6 Анализ в этой работе опирается на модель Крумхольца с соавторами [35], в которую, как отмечено
в сноске на странице 75, сам автор внес изменения как раз для областей периферии дисков галактик.
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ратуре. Точками отмечены галакти
ки из работы [107], белыми кружка
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веденной в табл. 1.5 и 1.6. Штрихо
вые прямые отделяют галактики с де
фицитом от нормальных.

На рис. 1.14 мы приводим зависимость значений дефицита H2 от дефицита

Hi для объектов наших выборок. Принимая во внимание интегральные показа

тели дефицита и радиальные распределения компонентов межзвездной среды

(рис. 1.15), мы можем в общих чертах получить представление об особенностях

газовой среды в галактиках разных подгрупп нашей выборки.

Для объектов I и III групп интегральный дефицит Hi связан в большей или

меньшей степени с недостатком Hi на периферии диска (рис. 1.15а, д). Тогда как

для II группы нехватка Hi по сравнению с галактиками поля наблюдается на

всех расстояниях, но в первую очередь в центральной части диска (рис. 1.15в).

Три из четырех галактик II группы (NGC4419, NGC 4548 и NGC 4579) лежат в

области сильного дефицита обоих газовых компонентов (рис. 1.14). Причем, для

того чтобы образовался дефицит H2, учитывая обычно сильную центральную

концентрацию молекулярного газа, следует искать механизм, исчерпывающий

газ именно в центре диска (см. следующий раздел, стр. 84). Стоит отметить, что

для трех галактик поля (NGC 2841, NGC3351 и NGC 3627), упомянутых нами

ранее из-за необычного поведения на зависимостях 𝜂(𝑃 ) и 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠), также на

блюдается недостаток Hi на различных расстояниях от центра (см. рис. 1.15а).

77



0 0.5 1 1.5

5

0

0.5

1

1.5

R/R
25

N4298

N4302

N4402

0 0.5 1 1.5

0

0.5

1

1.5

2

2.5

R/R
25

N4298

N4302

N4402

0 0.5 1 1.5

0

0.5

1

1.5

R/R
25

N4419

N4535

N4548

N4579

0 0.5 1 1.5

0

0.5

1

1.5

2

2.5

R/R
25

N4419

N4535
N4548

N4579

0 0.5 1 1.5

5

0

0.5

1

1.5

R/R
25

N2841
N3351

N3627

0 0.5 1 1.5

0

0.5

1

1.5

2

2.5

R/R
25

a)

lg
(
H
I
),
M

2

lg
(
H
2

),
M

2

lg
(
H
I
),
M

2

lg
(
H
2

),
M

2

lg
(
H
I
),
M

2

lg
(
H
2

),
M

2

Рис. 1.15. Радиальные распределения поверхностных плотностей атомарного (слева) и моле
кулярного газа (справа). Обозначение такие же, как и на рис. 1.12 и 1.13. В верхнем ряду
черным выделены галактики I группы, в среднем ряду — II группы, внизу — III группы.

78



1.3.4. Возможные причины нарушения
баланса газовых компонент для галактик Virgo

Рассмотрим возможные причины различий для галактик поля и скопле

ния. Аномальное (более высокое, чем наблюдается в галактиках поля) отноше

ние между поверхностными плотностями молекулярного и атомарного водорода

возможно по нескольким причинам.

Лобовое давление

Как мы показали выше, для большинства галактик именно нехватка ато

марного газа играет решающую роль. Самым эффективным механизмом потери

Hi можно считать лобовое давление (ram pressure) межгалактической среды

𝑃𝑟𝑎𝑚 ≈ 𝜌𝑉 2
3D,

где 𝜌 — это плотность межгалактического газа, 𝑉3D — трехмерная скорость га

лактики в среде скопления. Галактика движется сквозь скопление и, в зависимо

сти от параметров ее траектории и ориентации плоскости диска к набегающему

потоку, среда скопления в разной степени обдирает внешние области атомарных

дисков, что приводит к дефициту Hi [103, 104].

К сожалению, точные оценки лобового давления пока возможны лишь для

некоторых объектов, поскольку неизвестна трехмерная динамическая картина

скопления Virgo. Однако с помощью несложной процедуры можно проверить,

достаточно ли наблюдаемого дефицита Hi для объяснения аномального соот

ношения между газовыми компонентами 𝜂 для галактик скопления. Предпо

ложим, что, до того как возник дефицит атомарного водорода в галактиках,

они имели нормальное радиальное распределение Hi, характерное для галак

тик данного типа, не входящих в состав скоплений. Будем использовать распре

деления атомарного водорода — средние для галактик соответствующих мор

фологических типов [по 109],— заменив ими эмпирические профили ΣHi(𝑅), но
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Рис. 1.16. Зависимость доли молекулярного водорода по отношению к атомарному от турбу
лентного газового давления в плоскости диска, рассчитанная при модельном, среднем для
данного морфологического типа, распределении ΣHi, взятым по работе [109]. Штрих-пунк
тирной линией для сравнения показаны зависимости для галактик тех же подгрупп, но с
исходными наблюдаемыми поверхностными плотностями атомарного газа, ранее приведен
ные нами на рис. 1.12.

оставив неизменным наблюдаемое распределение H2, после чего заново рассчи

таем газовое равновесное давление, соответствующее этим смешанным данным

(обозначим его условно 𝑃 + 𝑃𝑟𝑎𝑚). На рис. 1.16 черными линиями с точками

отмечены полученные таким образом зависимости 𝜂(𝑃 ) для галактик разных

подгрупп. Для наглядности мы показали штрих-пунктирными линиями исход

ные зависимости для этих же подгрупп, приведенные на рис. 1.12. Как сле

дует из рис. 1.16а, около половины галактик первой группы полностью легли

на зависимость, характерную для галактик поля. То есть наблюдаемое количе
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ство молекулярного газа в них хорошо согласуется с ожидаемым для давления

𝑃 , существовавшего до потери существенной части атомарного газа. Вслед

ствие учета самогравитации газа и влияния темного гало в наших расчетах для

этих галактик хорошо заметно резкое уменьшение доли 𝜂 на периферии дисков,

хорошо согласующееся с моделью [35].

Однако на периферии дисков для остальной части галактик I и III групп

и для центральных областей галактик II группы недостаток Hi лишь частич

но объясняет высокое значение 𝜂 (рис. 1.16б, в), и появляется необходимость

предположить дополнительный переход Hi −→ H2 вследствие некоего факто

ра, возможно также связанного с влиянием окружения.

Статическое давление

Статическое давление межгалактической среды, обычно считается, много

меньшим лобового. Однако, принимая во внимание тот факт, что эффектив

ность последнего крайне чувствительна к целому ряду параметров (см. стр. 79),

мы оценили возможно ли в принципе наблюдать влияние 𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡 для интересую

щих нас объектов в случае незначительного динамического (лобового) давле

ния. К тому же характерные времена воздействия 𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡 на порядок меньше,

чем у лобового давления (108 лет — для статического и 109 лет — для лобового

давления [126]), что увеличивает шансы заметить этот эффект для медленных

галактик. Можно оценить статическое давление межгалактической среды, как

𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡 = 𝑛𝑘𝑇,

где 𝑇 ∼ 107 K — характерная температура газа для Virgo, профиль концентра

ции

𝑛 = 𝑛0

[︃
1 +

(︂
𝑅

𝑅𝑐

)︂2
]︃−3𝛽/2

,

где 𝑛0 = 76.3 · 10−3 см−3, 𝛽 = 0.46, 𝑅𝑐 = 115 угл. сек., согласно работе [127],

эти значения также согласуются с более новыми результатами из статьи [128].
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Рис. 1.17. То же, что и на рис. 1.16, но к расчетам давления с модельными распределениями
Hi, описанным в предыдущем пункте, мы прибавили полученное нами статическое давление
для каждой галактики скопления. Штрих-пунктирные линии показывают изначальные рас
четы давления для галактик, приведенные на рис.1.12. Серые сплошные линии с крестами
соответствуют галактикам поля. На панели а) жирным отмечены галактики первой группы
скопления Virgo, б) второй, а б) третьей; г) зависимость статического давления, соответству
ющего конкретному расстоянию от центра скопления, от рассчитанного нами давления 𝑃
межзвездной среды в плоскости диска на каждом радиусе. Нумерация объектов соответству
ет приведенной в таблице 1.5. Наклонная прямая соответствует линии равного давления,
в заштрихованной области статическое давление лежит в диапазоне от 0.5 до 2 значений
внутреннего турбулентного давления.
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Получается, что даже для близких к центру скопления галактик 𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡/𝑘 ≤ 4 ·

103 K/см3. Такие низкие значения сопоставимы только с газовым давлением на

окраинах дисков галактик и не могут повлиять на изменение зависимости 𝜂(𝑃 )

в центральных нескольких килопарсеках.

Можно оценить верхний предел значений 𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡 для исследуемых объектов,

используя проекционные расстояния данных объектов до M 87 (см. табл. 1.5).

На рис. 1.17г статическое давление межгалактической среды сопоставляется

с рассчитанным нами ранее внутренним газовым турбулентным давлением 𝑃

в плоскости диска в пределах тех расстояний от ядра галактик, для которых

известны профили плотности газа. Наклонная сплошная прямая соответству

ет линии равного давления, в заштрихованной области статическое давление

лежит в диапазоне от 0.5 до 2 значений внутреннего турбулентного давления.

Как следует из рисунка, для большей части галактик влияние статического дав

ления не может играть какую-либо роль. Однако есть исключения, и для че

тырех из рассматриваемых галактик Virgo на периферии диска 𝑃𝑠𝑡𝑎𝑡 более чем

вдвое превышает внутреннее турбулентное давление: для NGC 4298, NGC 4302,

NGC 4402 и NGC 4419 данные о распределениях газовых компонентов прости

раются далеко от центра дисков в области, где давление 𝑃 межзвездного газа

достаточно низкое, и они находятся (в проекции) сравнительно близко от цен

тра скопления. Из них три первые галактики мы отнесли к III группе, так как

у них на зависимости 𝜂(𝑃 ) наблюдается значительное увеличение доли моле

кулярного газа к периферии (хвосты), а галактика NGC4419 (из II группы)

демонстрирует высокие значения 𝜂 не только в центральных областях, но и во

внешних областях диска. Для наглядности мы приводим рис. 1.17 (а, б и в), где

к расчетам, упомянутым в предыдущей главе (рис. 1.16 с модельными распреде

лениями Hi), мы прибавили полученное нами статическое давление для каждой

галактики скопления. Видно, что дисперсия значительно уменьшилась по срав

нению с исходной зависимостью отмеченной штрих-пунктирными линиями, и
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хвосты галактик III группы сместились по направлению к ожидаемым значени

ям. То есть дополнительное внешнее статическое давление может объяснить

происхождение избытка молекулярного газа по отношению к атомарному на

краях дисков четырех галактик.

Тем не менее для хвостов галактик III группы нельзя не обсудить еще од

но объяснение — возможные ошибки входных данных. Из рис. 1.16 видно, что

использование средней по для данного типа поверхностной плотности Hi не

привело галактики III группы к ожидаемой зависимости, значит, возможные

ошибки в наблюдательных данных следует искать именно в распределениях

CO на периферии. Для NGC 4298 и NGC 4402, чтобы убрать антикорреляцию

𝜂(𝑃 ) во внешних частях дисков галактик, необходимо уменьшить значения

ΣH2
на самом большом расстоянии от центра на порядок. Причем если мы бу

дем считать, что поверхностная плотность молекулярного газа и в самом деле

меньше хотя бы для нескольких точек на периферии этих галактик, то для них

уменьшится и рассчитанное суммарное давление межзвездного газа; значит, на

рис. 1.17г галактики передвинутся еще левее в область большего влияния стати

ческого давления, что должно отразиться на H2, то есть получаем замкнутый

круг. Тем не менее окончательно разрешить этот вопрос могут только наблюде

ния в линии CO слабых внешних областей галактик скопления для большего

числа объектов и исследования двумерных карт распределений.

Особенности центральных областей дисков

Выше мы показали, что для галактик II группы наблюдаемый десятикрат

ный избыток H2 по отношению к Hi в центральных областях (см. рис. 1.12в)

нельзя объяснить одним лишь недостатком Hi. Какие процессы могут приво

дить к дополнительной молекуляризации газа в этих частях дисков?

Во-первых, поскольку мы имеем дело с членами скопления, стоит отметить,

что согласно [103, 104] лобовое давление может существенно поджимать самые
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Рис. 1.18. На рисунке приведены все объекты из рассматриваемых выборок, для которых
в базе данных NED отмечено наличие бара. Вверху изображения объектов (в фильтрах gri
SDSS): слева — галактики II группы скопления Virgo, справа — галактики поля; внизу —
остальные из рассматриваемых галактик с упоминанием бара в литературе.

внутренние части галактик при условии, что траектория их движения прохо

дила через наиболее плотные области межгалактической среды скопления, и

при определенных углах наклона дисков к набегающему потоку. В этом случае

динамическое давление со стороны межгалактического газа провоцирует некру

говые движения облаков внутри галактики и рост частоты их столкновений, что

возможно приводит к возрастанию степени молекуляризации газа.

В то же время центральный минимум одновременно в профилях Hi и H2 ча

сто наблюдается и среди изолированных галактик (например, M 31 и M 81). Дей

ствительно, среди рассматриваемых нами объектов, помимо галактик Virgo, де
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фицитом газа обладают еще и две галактики поля (NGC 3351 и NGC 4736) [107].

Пять из этих шести объектов лежат в правом верхнем квадрате на рис. 1.14 и

являются ранними спиралями (Sa и Sb), их SDSS изображения приведены на

рис. 1.18 в верхнем ряду. В базе данных NED для всех этих галактик (кроме

сильно наклоненной NGC4419) в комментариях подчеркивается наличие бара,

причем значительного размера. Для них область, подверженная динамическо

му возмущению бара, больше 1 кпк по радиусу и заведомо попадает в диапазон

наших расчетов давления. Можно предположить, что общее исчерпание газа

(сначала переход Hi−→H2, а потом H2−→звезды) в центральных частях галак

тик связано с баром или с механизмом, его порождающим, поскольку движе

ние межзвездного газа в области бара значительно отличается от кругового и

рождает более сильную ударную волну, чем при прохождении через спираль

ную ветвь с малым углом закрутки. У единственной галактики II группы без

ощутимого интегрального дефицита Hi и H2 — NGC4535 — действие бара, воз

можно, не успело еще привести к уменьшению полного количества газа из-за

не очень большого размера бара и/или меньшего времени его действия. Кроме

перечисленных объектов, еще для шести галактик I группы в NED есть упоми

нания о наличии баров, однако они имеют меньшие размеры (см. нижний ряд

на рис. 1.18). Наше предположение о возможном влиянии баров на молекуля

ризацию газа, безусловно, требует дополнительного исследования с опорой на

более представительную выборку объектов.

Стоит отметить, что из всех галактик Virgo только для объектов II группы

характерны сравнительно низкая яркость в UV на всех радиусах (по GALEX), и

поток H𝛼 во внутренних областях дисков [112], что согласуется с предположени

ем об исчерпанием газа в центральных областях из-за действий бара или лобо

вого давления. Таким образом, можно сделать вывод, что только для четырех

галактик II группы из восемнадцати галактик Virgo высокое относительное

содержание H2 может быть связано с низкими темпами звездообразования.
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1.3.5. Выводы

В разделе 1.3 было показано, что галактики скопления обладают, в сред

нем, более высокой долей молекулярного газа по отношению к атомарному

(𝜂 ≡ ΣH2
/ΣHi) для данных значений равновесного турбулентного давления и

поверхностной газовой плотности в их дисках (рис. 1.12 и 1.13). Для удобства

мы разделили выборку на три условные группы, различающиеся по характеру

поведения на обсуждаемых зависимостях (см. раздел 1.3.2 и табл. 1.5), пред

полагая, что по этим особенностям мы сможем выделить различные факторы,

влияющие на молекуляризацию газа.

Было показано, что в случае объектов скопления Virgo целесообразно ис

ходить из оценки газового турбулентного давления. Чтобы объяснить особен

ности распределения газа для большинства из этих галактик в рамках модели

Крумхольца и др. [35] (при сравнении с суммарной газовой плотностью), нужно

предположить, что их металличность должна быть на порядок больше, чем для

галактик поля, что не согласуется с наблюдениями.

Очевидно, что лобовое давление межгалактической среды в той или иной

степени действует на все галактики–члены скопления и приводит, в первую

очередь, к обдиранию Hi с периферии дисков. Разброс на зависимости 𝜂(𝑃 )

(рис. 1.16) для галактик I группы можно объяснить различающимися парамет

рами их траекторий и разным временем движения в межгалактическом газе

скопления, в результате чего может сильно варьироваться доля выметенного

Hi. Мы показали, что для большей части этих объектов значение 𝜂 согласует

ся с предположением о том, что молекулярный газ образовался тогда, когда

профиль ΣHi еще был нормальным.

В случае галактик II группы возможной причиной высокой доли H2 в цен

трах их дисков (рис. 1.12в) может являться либо лобовое давление при специфи

ческих параметрах их траектории движения, либо наличие бара, приводящие
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к сильному сжатию газа и его молекуляризации. Только для объектов этой

группы высокая относительная доля молекулярного газа может быть связана с

низкими темпами звездообразования.

Было показано, что галактики III группы, помимо действия лобового давле

ния, могли испытать и статическое давление межгалактической среды, привед

шее к наблюдаемому резкому возрастанию доли H2 на самой периферии дисков

(рис. 1.12г). Возможное ошибочное завышение оценки поверхностной плотно

сти молекулярного газа не могло бы объяснить положение этих галактик на

зависимости 𝜂(𝑃 ).

С учетом выметания атомарного газа лобовым давлением и влияния ста

тического давления галактики скопления (кроме центров объектов II группы)

ложатся на зависимость 𝜂(𝑃 ) практически с тем же разбросом, что и галактики

поля (рис. 1.17а, б и в). На итоговой зависимости стал заметен характерный за

гиб в сторону меньшей доли 𝜂 для периферий дисков, который связан с учетом

в используемой нами методике расчета турбулентного давления самогравита

ции газа и влияния темного гало, что особенно значимо для далеких от центра

областей.

Важно заметить, что избыток H2 по сравнению с Hi будет наблюдаться,

если после выметания атомарного водорода молекулярные облака не разруша

ются, и баланс газовых компонентов, определяемый давлением, не восстанав

ливается. Это приводит к необходимости предположения о долгоживучести

молекулярных облаков, то есть временна́я шкала их разрушения должна быть

одного прядка с временем движения галактики сквозь плотную область скоп

ления (∼ 109 лет). Более подробно эта проблема будет рассмотрена в главе 3.
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Глава 2
Портрет Malin 2

2.1. Галактики низкой поверхностной яркости.
Введение в проблему

Одной из важнейших задач внегалактической астрономии является разви

тие общей теории эволюции галактик в рамках современных космологических

концепций. В связи с совершенствованием наблюдательных методов стали от

крываться многочисленные факты, с трудом вписывающиеся в широко исполь

зуемые эволюционные модели, поэтому ключевой задачей на настоящий момент

является устранение противоречий между теорией и наблюдениями. Так, изу

чение особенных объектов, сформированных на границах пространства пара

метров, возможно, позволит провести критические тесты для проверки теорий

формирования галактик.

К таким перспективным объектам исследований можно отнести многочис

ленные галактики низкой поверхностной яркости (LSB), чья центральная по

верхностная яркость в диапазоне B не превышает 22.5𝑚/�′′ [129–131]. Среди

этих объектов особенно много карликовых систем, и нужно помнить, что их

численность будет всегда занижена из-за эффектов селекции. Часто считается,

что в LSB галактиках темная материя доминирует на всех расстояниях от цен

тра, поэтому они широко используются для непосредственного изучения гало

темной материи и для проверки различных моделей образования и эволюции

галактик (см. например, [132]). К сожалению, этот класс объектов неоднороден

по своим наблюдательным свойствам: есть и бедные тяжелыми элементами LSB

карлики, и более красные по цветам гигантские галактики с близкими к сол

нечным значениями металличности. Последние включают такие объекты, как

Malin 1, Malin 2, UGC 6614 и др.
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Считается, что LSB галактики обладают более тонкими дисками [133–136]

с большей экспоненциальной шкалой [129, 131, 137], чем у обычных галактик.

Балджи у LSB галактик встречаются реже, и они меньше по размеру, чем у

классических спиралей, однако их массы хорошо ложатся на известную зави

симость от металличности [138]. Из динамических моделей кривых вращения

следует, что обычно вклад темного гало в полную массу LSB галактики весь

ма значителен и что гало лучше описывается псевдоизотермической сферой,

чем профилем с каспом [139–141]. Космологические симуляции показывают,

что для LSB галактик характерны относительно менее концентрированные и

быстровращающиеся темные гало [132, 142–144].

Изучая физические условия в дисках низкой яркости, особенно важно по

нять такой аспект: либо звездный диск действительно имеет низкую поверхност

ную плотность, либо велико отношение его массы к светимости (M/L). Низкая

плотность диска требует низких темпов звездообразования и должна быть ре

зультатом медленной эволюции. Второй же сценарий подразумевает тяжелый

барионный диск, возможный при нестандартной звездной начальной функции

масс (IMF) [145–147], что уменьшит оценку вклада темной материи для этих

галактик. В обоих случаях особенно важны исследования межзвездной среды.

По характеристикам межзвездного газа LSB галактики часто считаются

похожими на периферию дисков нормальных галактик (см., например, [101]).

В частности, наблюдаемой поверхностной плотности межзвездной среды недо

статочно для крупномасштабной гравитационной неустойчивости [129, 139]. От

сюда, весьма распространена точка зрения, что в LSB галактиках мало моле

кулярного газа H2 (см. работы [101, 148] и ссылки в них), по этой причине

обнаружение излучения в линии CO в дисках нескольких LSB галактик стало

большой неожиданностью [149, 150]. Поскольку LSB диски часто видны в UV

диапазоне [151], возникает также вопрос о том, как они могли бы формировать

звезды в условиях недостатка H2. Играет ли здесь роль какая-либо не гравита
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ционная неустойчивость, происходит ли формирование звезд непосредственно

из Hi?

Наблюдаемые особенности LSB галактик часто связывают с их бедным

окружением [152] или медленной эволюцией [129] — таким путем, в том числе,

можно объяснить наличие неизрасходованного Hi в их дисках [153]. Широкий

диапазон цветов LSB галактик говорит о том, что они, скорее всего, находятся

на различных эволюционных стадиях. Но есть ли единый ключевой механизм,

отвечающий за формирование дисков низкой яркости для всех разновидностей

LSB галактик?

Объект нашего исследования, Malin 2, принадлежит к гигантским LSB га

лактикам и обладает целым рядом уникальных свойств. Несмотря на огромную

полную массу ∼ 2 ·1012 M⊙ и размер ∼ 100 кпк, Malin 2 обладает протяженным

диском с ясной спиральной структурой (плато кривой вращения находится на

350 км/с). Стоит отметить, что есть некоторые сложности формирования по

добного объекта в рамках концепции иерархического скучивания, по которой

галактики не должны испытывать больших слияний (major merger) после обра

зования диска, и темное гало Malin 2 не могло сколь-либо значимо трансформи

роваться. С другой стороны, принято считать, что, для того чтобы сформиро

вать гигантский LSB-диск, его прародитель (галактика нормального размера)

должен испытать катастрофический сценарий взаимодействия с компаньонами

[154, 155]. Хотя в большинстве случаев такие взаимодействия нагревают и раз

рушают диск (см., например, [156]), есть узкий диапазон параметров, в котором

это может привести к формированию диска низкой яркости с большой шкалой

(как мы и наблюдаем в гигантских LSB галактиках). Однако, центральную по

верхностную плотность диска в таких сценариях сложно поколебать [157]. В

результате получается весьма спорная картина, в которой необычный прароди

тель (уже LSB галактика) с уникальным гигантским темным гало испыты

вает редкий катастрофический сценарий.
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Целью этой работы является построение самосогласованной картины га

лактики Malin 2 с учетом всех доступных наблюдательные данных для этой

галактики. Обзор фотометрических и кинематичеких наблюдений приведен в

разделе 2.2, описания процедур обработки можно найти в нашей статье [158]. В

разделах 2.3 и 2.4 описаны модели распределения спектральной энергии (SED)

и распределения массы Malin 2 соответственно. В разделе 2.5 приводится оцен

ка турбулентного давления межзвездной среды и анализируются возможные

причины видимого нарушения баланса газовых компонентов. Разделы 2.6 и 2.7

представляют собой анализ звездообразования и эволюционных сценариев для

Malin 2. Важнейшие выводы перечислены в разделе 2.8.

2.2. Наблюдаемые характеристики
и используемые данные

Чтобы провести сравнение Malin 2 с нормальными галактиками, надо ко

ротко обсудить ее положение на известных зависимостях для дисковых галак

тик. Основные свойства Malin 2 приведены в табл. 2.1. На диаграмме Талли–Фише

ра [159] (светимости от скорости вращения) Malin 2 имеет светимость в диапа

зоне B немного ниже ожидаемой для такой амплитуды вращения у нормальных

спиралей, хотя и остается в пределах неопределенности и в хорошем согласии

с соотношением, найденным в работе [160]. Malin 2 следует корреляции шкалы

диска с абсолютной 𝐵-величиной ℎ(𝑀𝐵), приведенной для выборки LSB галак

тик в статье [137]. В то же самое время, шкала его диска ℎ значительно боль

ше, чем для спиральных галактик похожих светимостей. Массовая доля газа

Malin 2 ниже, чем для большинства LSB галактик1, и она близка к ожидаемой

для нормальных спиралей. Содержание кислорода в областях Hii, оцененное

в работе [162], близко к солнечной величине, что не совсем обычно для LSB

галактик, для которых чаще встречается низкое содержание металлов. Одна
1 По характеристикам газовых компонентов LSB галактик смотри, например, [161].
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ко на диаграмме звездная масса – металличность галактика Malin 2 смещена в

сторону низких металличностей по сравнению с галактиками той же звездной

массы из работы [163].

Имя Malin 2 ref.
F 568-06
PGC086622

Экв. коорд. 10h39m52.483s
(J2000.0) +20𝑜50′49.36′′ NED
Расстояние 201 Мпк [150]
Морф. тип Scd LEDA
Угол наклона 38𝑜 [139]
Поз. угол 75𝑜 [139]
𝑅25

𝑎 45 кпк NED
𝑟𝑏eff 2.8 кпк
ℎ𝑐
𝑑 19.5 кпк

𝑀𝐵
𝑑 −21.38𝑚 LEDA

(𝐵 − 𝑉 )0 0.51𝑚 LEDA
⟨log(𝑂/𝐻) + 12⟩𝑒 8.64 [162]
MH2

𝑓 4.9− 8.3 · 108 M⊙ [150]
MHi

𝑔 3.6 · 1010 M⊙ [139]

Таблица 2.1.
Общие свойства Malin 2.

𝑎радиус 25𝑚/�′′ изофоты в 𝐵;
𝑏эффект. радиус балджа в 𝑅;
𝑐радиальн. шкала диска в 𝑅;
𝑑абсол. звездная величина в 𝐵;
𝑒металличность газа;
𝑓интегральная масса H2;
𝑔интегральная масса Hi.

http://ned.ipac.caltech.edu
http://leda.univ-lyon1.fr;

Мы использовали наблюдательные данные из нескольких источников, опи

сания методик обработки которых приведены в нашей статье [158]:

∙ Для того чтобы добавить ограничения на поверхностные плотности дис

ка и балджа и их радиальные шкалы для динамического моделирования,

мы выполнили поверхностную фотометрию Malin 2 в BVR-диапазонах, ис

пользуя наблюдения с 0.5-м телескопа обсерватории Апач Пойнт (Apache

Point Observatory). Плюс к этому мы использовали архивные данные в

фильтрах griz из 7-го релиза SDSS обзора и фотометрию с GMOS-N (Gemini).

∙ Для изучения центральной области галактики Malin 2 из публичного ар

хива GEMINI были взяты данные наблюдения шести длинных экспозиций

для положения щели, соответствующего малой оси диска.
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∙ Спектры, включающие области протяженного диска Malin 2, были полу

чены Д. Бизяевым со спектрографом DIS (Dual Imaging Spectrograph) на

3.5-м телескопе ARC обсерватории Апач Пойнт.

2.3. Моделирование распределения спектральной энергии

Мы рассматриваем распределение спектральной энергии (SED) дисково

го компонента Malin 2, используя вклад диска по результатам 2D-декомпози

ции, полученной из широкополосных изображений с добавлением UV цветов

по GALEX. По сравнению с центральной областью галактики внешние части

имеют очень низкий показатель сигнал–шум, что затрудняет построение точ

ной модели звездного населения для диска. Было проведено фитирование SED

с использованием синтетических моделей звездного населения, вычисленных

с помощью кода pegase.2 [164] с библиотекой синтетических спектров звезд

низкого разрешения BaSeL [165].

Для того чтобы определить наилучшим образом фитирующую фотометри

ческую модель, была проведена 𝜒2-минимизация ошибок между наблюдаемым

SED диска и полученным из модели звездного населения с использованием спе

циальной версии техники NBursts+phot [166]. По умолчанию в этой технике

одновременно фитируется спектральное и фотометрическое распределения с 𝜒2,

вычисленным как сумма спектрального и фотометрического вкладов. Послед

ний член добавляется с определенным весом 𝛼. Для того чтобы профитировать

фотометрический SED, был выбран вес 𝛼 = 1, который соответствует пренебре

жимому вкладу спектра. Ослабление пылью не включается в параметры моде

ли, так как в гигантских LSB галактиках наблюдается весьма незначительная

доля пыли [167].

Для спектрального фитирования применялись выборки моделей звездных

населений с различными историями звездообразования (SFH) и IMF: экспонен
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Рис. 2.1. Результаты моделирования фотометрического распределения спектральноий энер
гии (SED). Квадратами отмечены широкополосный SED дискового компонента Malin 2. Ли
ниями обозначаются модели наилучшего соответствия SED на базе SSP модели звезного
населения (штриховая линия) и exp-SFH модели (сплошная линия) соответственно.

циально затухающее SFH для IMF Крупа и модель единичной мгновенноий

вспышки звездообразования (Single Stellar Population — SSP) для IMF Салпи

тера. Модели наилучшего соответствия для exp-SFH и SSP показаны на рис. 2.1.

Можно видеть, что экспоненциально затухающая модель значительно больше

подходит для наших данных, поскольку описывает ультрафиолетовые фотомет

рические точки.

2.4. Модель распределения массы

В работе [139] для Malin 2 по данным Hi в линии 21 см была получена кри

вая вращения, где из-за низкого разрешения (∼ 20′′) скорость в центральной

области галактики была занижена (эффект beam smearing). В рамках наше

го исследования была построена детальная динамическая модель с учетом но

вых фотометрических и спектральных данных, где были приняты во внимание

проблемы в центре галактики, и проведена декомпозиция кривой вращения на

четыре компонента: псевдоизотермическое гало, экспоненциальный звездный

диск, балдж Серсика и газовый диск. Поверхностная плотность газового диска

бралась из работы [139]. Отношения M/L для балджа и диска были получены из

моделирования спектра и SED соответственно (см. предыдущий раздел и нашу
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статью [158]). Профиль плотности темного гало брался как псевдоизотермиче

ская сфера, а не предсказанный в космологии профиль NFW [168], поскольку,

как мы уже упоминали, центральные части кривых вращения LSB галактик

лучше описываются профилем с ядром, а не с каспом (смотри, например, [169]).

Стоит отметить, что плохое пространственное разрешение Hi кривой вращения

в принципе не позволит оценить различие между этими двумя профилями в

нашем случае.

-1

Рис. 2.2. Результат декомпозиции на
блюдаемой Hi кривой вращения, от
меченной квадратами, на четыре ком
понента: звездный и газовый диски,
балдж и псевдоизотермическое тем
ное гало. Белыми квадратами показа
ны заниженные значения скоростей,
которым нельзя доверять из-за эф
фекта низкого разрешения в наблю
дениях, приведенных в работе [139].

Предполагается, что распределение массы следует радиальным профилям

яркости звездного диска и балджа. Отношения M/L для диска и балжа вы

числены по SED и спектральному фитированию с использованием экспоненци

ально затухающей истории звездообразования и IMF Крупа: (M/L𝑅)𝑑𝑖𝑠𝑐 = 1.7,

(M/L𝑅)𝑏𝑢𝑙𝑔𝑒 = 3.25 M⊙/L⊙ и (M/L𝑔)𝑑𝑖𝑠𝑐 = 1.98, (M/L𝑔)𝑏𝑢𝑙𝑔𝑒 = 5 M⊙/L⊙ для 𝑅 и

𝑔-диапазонов. В то же время наблюдаемые профили цветов и моделей звездных

популяций по [92] дают бо́льшие значения средних соотношений массы–свети

мости для диска и балджа (M/L𝑅)𝑑𝑖𝑠𝑐 = 2.3, (M/L𝑅)𝑏𝑎𝑙𝑔𝑒 = 4.3 M⊙/L⊙. Такую

разницу нельзя полностью объяснить выбором различных IMF (в работе [92] ис

пользовали IMF Салпитера, тогда как мы — Крупа), поскольку, согласно [170],

соотношения M/L – цвет, полученные на базе этих двух типов IMF практически
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𝑀𝑑/𝑀𝑡 𝑀ℎ/𝑀𝑡 𝑀𝑏/𝑀𝑡 𝑀𝑔/𝑀𝑡 𝑀𝑡

·1011 M⊙
𝑟 = ℎ 0.25 0.43 0.30 0.02 3.13
𝑟 = 4ℎ 0.12 0.81 0.04 0.02 22.4

Таблица 2.2. Результаты моделирования распределения массы — отношения масс компонен
тов к полной массе 𝑀𝑡 в пределах одной и четырех шкал диска ℎ = 25.3 кпк (в диапазоне g).
Массы диска, балджа, газа и темного гало обозначены как 𝑀𝑑, 𝑀𝑏, 𝑀𝑔, и 𝑀ℎ, соответственно.

идентичны. Однако модели из работы [92] не учитывают вариации в истории

звездообразования в галактиках, которые, как известно, могут сильно повли

ять на звездное соотношение M/L. Как показано в [171], звездные населения с

экспоненциально затухающей SFH и SSP могут иметь в 𝐵-полосе M/L, отлича

ющиеся втрое, тогда как цвета (𝑔 − 𝑟) будут одинаковые.

На рис. 2.2 приведено сравнение между наблюдаемой кривой вращения и

моделью. Разница, видимая в центральной части кривой вращения, объясня

ется не учтенным в наблюдательных данных эффектом плохого разрешения,

занижающего значения скорости [172]. Результаты моделирования распределе

ния массы приведены в табл. 2.2. Наша модель демонстрирует, что темное гало

не доминирует в центральной области диска Malin 2, однако доля его массы

внутри четырех шкал составляет порядка 80%. Полученная фотометрическая

модель близка к модели максимального диска. Этот вывод хорошо согласуется

со сделанным в работе [172], авторы которой рассматривали две гигантские LSB

галактики (Malin 1 и NGC 7589) и заключили, что предположение о максималь

ном диске дает оценку звездного соотношения M/L в пределах тех значений,

которые типичны для галактик нормальной яркости.

Были получены следующие параметры темного для Malin 2: асимптотиче

скую скорость 𝑣𝑎𝑠 = 347 км/с и радиус ядра 𝑟𝑐 = 27.3 кпк, которые соответству

ют центральной плотности темного гало 𝜌0 = 0.0029 M⊙/пк3 (для сравнения,

для темного гало нашей Галактики 𝜌0 = 0.036 M⊙/пк3 и 𝑟𝑐 = 5.0 кпк [80]).

Это говорит о том, что Malin 2 обладает темным гало низкой плотности с очень
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большим радиусом ядра в отличие от нормальных галактик выборки THINGS

[173], которые имеют меньшие ядра и бо́льшие плотности.

Другой важный вывод: массы звездного балджа и диска, полученные по

фотометрическим данным с M/L, найденным по SED, и спектральному моде

лированию, близки к максимальным значениям, которые могут быть вложены

в кривую вращения. Существенное увеличение массы может привести к рас

хождению между моделью и наблюдаемой кривой вращения. Поэтому диск не

может содержать большую долю невидимой темной материи — в этом случае

его звездная масса должна быть много меньше максимально допустимой для

данной кривой вращения.

30"
N

E

Рис. 2.3. Карта в линии Hi по рабо
те [139] с наложенными контурами
GALEX NUV: 𝜇𝑁𝑈𝑉 = 26.8, 26.3, 25.8,
25.0 𝑚/�′′. Кружки отмечают девять
областей, для которых получены CO
потоки по работе [150]. Можно ви
деть, что исследуемые области разме
щены как внутри, так и вне спираль
ных ветвей.

2.5. Баланс газовых компонентов Hi←→H2

и возможные причины его нарушения

Malin 2 принадлежит к классу LSB галактик, которые, как ожидается, име

ют необычные свойства межзвездной среды. Наблюдаемая поверхностная плот

ность атомарного водорода LSB дисков ниже порога для крупномасштабной
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гравитационной неустойчивости (смотри, например, [129, 139]). Долгое время

полагали, что их низкая яркость идет рука об руку с такими условиями в дис

ке, при которых не могут образовываться молекулярные облака. Тем не менее

авторы работ [149, 150] нашли в Malin 2 существенное количество молекулярно

го газа: получили карты в линии CO (𝐽 = 2 − 1) и оценили полную массу H2

(в пределах 𝑅 < 40′′) как 4.9 − 8.3 · 108 M⊙, при использовании стандартного

конверсионного фактора 𝑋 = 𝑁𝐻2
/𝐼𝐶𝑂 = 2 · 1020 (K км/с)−1 см−2.

Мы использовали локальные значения молекулярной поверхностной плот

ности ΣH2
для девяти областей, приведенных в работе [150] (эти области разме

щены, помимо центра, в кольце от 24 до 40 кпк по радиусу). Информация по

атомарному водороду бралась из работы [139], согласно которой в центре рас

пределения Hi наблюдается минимум (смотри рис. 2.3), связанный, вероятно, с

AGN. Вне 60 кпк атомарный газ распределен несколько несимметрично по от

ношению к галактическому центру (северная большая полуось немного длиннее

южной). В этой же работе был обнаружен высокоскоростной газ с юго-запада от

центра, который соответствует звездообразованию в спиральном рукаве (масса

этого газа около 109 M⊙). Оценка этих авторов полной массы Hi составляет

3.6 · 1010 M⊙. Последнее означает, что отношение масс молекулярного и атомар

ного газа — это 1 − 2%, если количество H2 за пределами 40′′ незначительно.

Однако локальные2 значения этой величины в диске могут достигать 20−50%,

что типично для нормальных спиральных галактик. Локальные наблюдаемые

значения величины поверхностной газовой плотности Σ𝑔𝑎𝑠(𝑟) = ΣHi+ΣH2
везде

не превышает 5 M⊙/пк2.

Как уже неоднократно упоминалось (см. страницу 12), баланс газовых ком

понентов Hi←→H2 в галактических дисках тесно связан с полной газовой по

верхностной плотностью и металличностью [35] и равновесным турбулентным

газовым давлением 𝑃 [34]. Для нормальных спиральных галактик зависимости
2 Здесь усреднение проводится по областям с диаметром около 11′′, показанным На рис. 2.3.
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𝜂(𝑃 ) и 𝜂(Σ𝑔𝑎𝑠, 𝑍) (где 𝜂 ≡ ΣH2
/ΣHi — это отношение поверхностных плотностей

H2 and Hi) ведут себя похоже. Однако, эти ключевые корреляции могут нару

шаться для некоторых необычных объектов, например, для низкометалличных

карликовых галактик [36] или галактик – членов скоплений, испытывающих

на себе влияние окружения [174], что значительно усложняет интерпретацию.

В нашей работе мы исследуем причины большой доли молекулярного газа в

диске Malin 2 в терминах давления.

Мы вычислили газовое давление по объемной плотности газа в плоскости

диска в предположении постоянных газовых турбулентных дисперсиях скоро

стей, но принимая во внимание самогравитацию газа, радиальное изменение

толщины звездного диска и вклада гало темной материи в галактический гра

витационный потенциал. Объемная плотность была найдена при самосогласо

ванном решении уравнений, описывающих вертикальную структуру звездной,

атомарной и молекулярной компонентов диска (используемая методика подроб

но описана в разделе. 1.2). Одномерные дисперсии3 скоростей атомарного и мо

лекулярного газа (𝑣𝑧)Hi = 10 км/с и (𝑣𝑧)H2
= 13 км/с взяты из работ [139, 150].

Для решения уравнения 1.13 в девяти областях с измерениями поверхност

ных плотностей H2 и Hi мы взяли поверхностную плотность звездного диска

и параметры темного гало, полученные из нашей модели распределения массы

(см. раздел 2.4). Дисперсия скоростей звезд определялась из моделирования

кривой вращения и поверхностной плотности диска в предположении маржи

нальной устойчивости. Как было показано в [175], [95] и [176], диски большин

ства спиральных галактик близки к границе гравитационной устойчивости, кро

ме того, нет причин полагать, что LSB диски перегреты.

Решением уравнения 1.13 являются объемные плотности в плоскости диска
3 Стоит отметить, что дисперсия молекулярного газа бо́льшая, чем у атомарного, не очень реалистич

на, и похоже, что это является результатом низкого пространственного разрешения наблюдений. Однако
если мы уменьшим эту величину в 1.5− 2 раза (приблизив к значению для нормальных галактик), это слабо
повлияет на наши дальнейшие выводы.

100



и шкалы высот звездной, атомарной и молекулярной компонентов для девяти

рассматриваемых областей. Эти величины хорошо согласуются с полученными

для Malin 2 в работе [101] аналогичным способом, но с использованием несколь

ко отличающихся звездного профиля и параметров темного гало и без принятия

во внимание H2 компонента.
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Рис. 2.4. Зависимость доли молекулярного
газа 𝜂 от газового турбулентного давления.
Кружки показывают области для Malin 2. Бе
лый кружок отмечает центр галактики. Ошиб
ки и пределы соответствуют наблюдениям в
линии CO из работы [150]. Сплошными и
штриховой кривыми отмечены спиральные га
лактики и наша Галактика соответственно
(см. Главу 1). Пунктирная прямая показывает
ожидаемую зависимость 𝜂(𝑃 ) для нормальных
галактик.

На рис. 2.4 мы сравниваем положение Malin 2 (кружки) на диаграмме моле

кулярной доли 𝜂 по отношению к давлению с нормальными спиральными галак

тиками (сплошные линии). Стоит отметить, что центр Malin 2 (белый кружок)

имеет ненадежное положение из-за влияния AGN и не учета нами гравитаци

онного потенциала балджа. Штриховая линия, соответствующая нашей Галак

тике, показывает резкое падение 𝜂 на низких значениях давления, связанное

с самогравитацией газа и влиянием темного гало4. Расчет давления для нор

мальных спиральных галактик (выборка THINGS из работы [28]) и для нашей

Галактики представлены в Главе 1. Доля молекулярного газа в Malin 2 более

чем на порядок превышает ожидаемую для нормальных галактик, отмеченную

пунктирной линией из работы [34]. Разница еще более заметна при сравнении с
4 В моделях из работы [35] заметно аналогичное падение доли молекулярного газа при полной газовой

плотности меньше 10 M⊙/пк2.
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периферией нашей Галактики. Если величины 𝜂 соответствуют реальным свой

ствам межзвездной среды Malin 2, то каким образом может сохраняться такая

высокая доля молекул? Рис. 2.4 показывает, что наблюдаемая плотность H2

слишком высокая или/и плотность Hi в Malin 2 слишком низка.

Далее мы рассмотрим, какие особенности Malin 2 могут привести к види

мому нарушению газового баланса, выраженного в высоких величинах 𝜂 для

данного турбулентного давления межзвездной среды 𝑃 . В первую очередь,

это может быть из-за недооценки 𝑃 или необычного конверсионного фактора

𝑋 = 𝑁𝐻2
/𝐼𝐶𝑂, переводящего интенсивность в линии CO в плотность молекул

по лучу зрения. Причина высокой 𝜂 может быть из-за одного фактора или ком

бинации нескольких описанных ниже. Также мы обсудим возможность наличия

темного газа в диске этой галактики.

2.5.1. Недооценка давления?

Чтобы оценить газовое турбулентное давление, мы использовали модель

маржинальной гравитационной устойчивости, дающую верхний предел звезд

ной объемной плотности (и отсюда максимальную газовую объемную плот

ность) в плоскости симметрии диска. Галактический диск будет устойчив, толь

ко если дисперсия скоростей звезд превышает принятую нами величину. Это

значит, что в нашей модели давление может быть только переоценено (если

по каким-то причинам реальный диск перегрет). Поэтому положение Malin 2

на диаграмме 𝜂(𝑃 ) (рис. 2.4) не может быть объяснено в терминах нарушения

маржинальной гравитационной устойчивости.

Можно предположить, что наши оценки звездной поверхностной плотно

сти, основанные на фотометрических данных, ошибочны из-за нестандартной

звездной IMF (см. также разд. 2.6). Однако увеличение Σ𝑠𝑡 не изменит суще

ственно 𝑃 , так как в используемом методе результирующая звездная объемная
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плотность в первом приближении зависит только от локальной эпициклической

частоты (см. приложение в статье [101]).

Известно, что дополнительное давление может быть следствием влияния

окружения, таким как давление межгалактический среды или приливные вза

имодействия спутников. Например, галактики скопления Virgo могут иметь та

кую же, как у Malin 2, большую долю H2 на периферии диска, поскольку подвер

жены влиянию лобового и статического давлений межгалактического газа (см.

раздел. 1.3). Хотя наши спектроскопические данные позволили нам предпола

гать наличие спутника, однако его масса составляет всего несколько процентов

от массы Malin 2 (см. нашу статью [158]). По этой причине сложно ожидать

сильные эффекты взаимодействия либо богатую межгалактическую среду в ре

гионе Malin 2.

2.5.2. Ошибки оценки плотности молекулярного газа?

Анализируя содержание молекулярного водорода, не стоит забывать, что

H2 наблюдается не непосредственно, а мы имеем дело с излучением в линии CO

(см. стр. 7). Молекулярный газ имеет сложную структуру (как облака разных

масс, так и диффузная среда), к тому же молекулярные облака химически

неоднородны, и трейсеры экранируются и разрушаются UV излучением, вообще

говоря, при иных условиях, чем молекулы H2. Есть две очевидные причины для

возможных отклонений от стандартного значения конверсионного фактора.

Первой причиной может быть несолнечная металличность. Однако объяс

нить значения 𝜂, на порядок превышающие ожидаемые для нормальных галак

тик, можно лишь экстремально высокими металличностями. Тогда как оценка

содержания металлов в Hii областях Malin 2 показывает солнечные значения

или даже несколько меньше (табл. 2.1).

Молекулярный слой Malin 2 имеет низкую плотность ⟨ΣH2
⟩ ∼ 1 M⊙/пк2 и

вертикальную шкалу ℎH2
∼ 500 пк, тогда как для солнечной окрестности эти
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величины составляют 2.3 M⊙/пк2 и 100 пк соответственно. Для нашей Галакти

ки даже на периферии диска (𝑅 ∼ 15 кпк и ΣH2
∼ 0.2 M⊙/пк2) вертикальная

шкала H2 не превышает 250 пк. Таким образом, сложно ожидать, что условия в

молекулярной среде Malin 2 схожи с теми, что в нашей Галактике, и тем более в

солнечной окрестности. Естественно предположить, что H2 газ Malin 2 находит

ся в среднем в более тонком слое или, например, его преимущественная форма

это не гигантские молекулярные облака, а облака меньшего размера в сочетании

с диффузным H2: в таком случае конверсионный фактор 𝑋 может несколько

отличаться. В этом контексте мы должны помнить, что начальная функция

масс звезд зависит от спектра масс и профиля плотности молекулярных обла

ков или, если более точно, плотных ядер облаков ([41, 48] и см. разд. 2.6).

2.5.3. Темный газ?

Еще одна, экзотическая на первый взгляд, возможность для объяснения

высокой доли молекул 𝜂 — это наличие дополнительного газа, невидимого в

линиях CO (2.6 мм и др.) и в линии нейтрального водорода 21 см (cм. стр. 10).

Сама идея темного газа в галактических дисках обсуждается довольно дав

но (см., например, [20, 21]) и сейчас подтверждена для нашей Галактики по

наблюдениям избытка 𝛾-лучей от взаимодействия космических лучей с меж

галактическим газом [18] и по избытку далекого IR от пыли [19]. Темный газ

детектируется на промежуточных колонковых плотностях водорода и, похоже,

является ключевым каналом связи между диффузной атомарной средой и мо

лекулярными облаками. Пока нет однозначного ответа относительно того, явля

ется ли темный газ преимущественно H2 или Hi. С одной стороны, во внешних

областях молекулярного облака молекулы CO разрушаются диссоциирующим

UV излучением более эффективно, чем H2, который самоэкранируется и так

же защищается пылинками [23]. С другой стороны, мы можем ожидать, что

вплоть до половины темного газа может быть в атомарной форме из-за вариа
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ции оптической толщины Hi [19, 22]. Атомарный газ становятся непрозрачным

при 𝑇 < 90 K [24], тогда как оценка массы Hi по линии 21 см базируется на

предположении оптической толщины 𝜏 ≪ 1. В солнечной окрестности после

учета темного газа оценка Hi возрастает на треть, а количество H2 по крайней

мере удваивается [18, 19, 177]. Кроме того, относительный вклад темного газа

возрастает от массивных облаков к маленьким и уменьшается с возрастанием

непрозрачности. Таким образом, есть причины ожидать, что доля темного газа

больше на периферии галактических дисков, чем в солнечной окрестности.

Как мы уже упоминали выше, структура газовой среды в Malin 2 должна

быть более разреженная, чем в нормальных галактиках. Возможно, ее более

корректно сравнивать с Большим Магеллановым Облаком (LMC), где детекти

руется избыток излучения пыли [25, 26]. Более того, в LMC темный атомарный

газ удваивает оценку Hi, наблюдаемого в линии 21 см.

По причине неопределенности относительных вкладов Hi и H2 мы не можем

сказать, как сильно и в какую сторону учет темного газа изменит 𝜂. Очевидно,

что проще всего объяснить поведение Malin 2 на рассматриваемой зависимости

избытком именно темного Hi. Однако чтобы значение турбулентного давления

𝑃 достигло ожидаемой величины (положения на пунктирной линии На рис. 2.4),

достаточно и просто удвоения видимой массы газа при постоянстве 𝜂. Распре

деление темного газа (вне зависимости от его химического состава) тяготеет к

молекулярным облакам, а не к атомарному профилю. Заметим, что добавление

темного газа не может испортить наше динамическое моделирование, посколь

ку его относительный вклад мал по сравнению со звездным компонентом. Более

того, наличие темного газа делает дополнительную поддержку для молекул H2,

экранируя их от UV излучения, что объясняет, почему H2 может не диссоции

ровать. Для исследования этих особенностей необходимы IR-наблюдения пыли

и некоторых других трейсеров молекулярного водорода помимо CO.

Важно отметить, что, хотя наблюдаемая газовая плотность ниже порога
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гравитационной устойчивости [175, 178] в Malin 2 (см. рис. 10 в [139]), полная

плотность газа достигнет пороговой величины, если принять во внимание тем

ный газ,— это может естественным образом объяснить звездообразование в дис

ке Malin 2 (см. следующий раздел).

2.6. Звездообразвание и начальная функция масс звезд

Malin 2 обладает протяженным UV диском с отчетливо видной спиральной

структурой [151]. В работе [179] были оценены полные темпы звездообразования

(SFR) по потоку излучения в FUV5 (средние за время ∼ 108 лет) как

log ΣSFR = 7.413− 0.4𝜇𝑈𝑉 ,

где ΣSFR — это поверхностная плотность SFR в единицах M⊙/(год кпк2) и

𝜇𝑈𝑉 — это UV поверхностная яркость в 𝑚/�′′. Авторы получили величины

SFR в несколько раз меньшие, чем предсказанные законом Кенниката–Шмид

та ΣSFR ∝ Σ1.4
𝑔𝑎𝑠 для Malin 2, так же как и для других LSB галактик. В центре

галактики локальные значения SFR немного больше из-за дополнительного UV

потока, вероятно, приходящего от AGN.

Есть два пути для оценки эффективности звездообразования (SFE). В пер

вом случае значения SFE𝑔𝑎𝑠 = SFR/Σ𝑔𝑎𝑠 низки для Malin 2 и согласуются с

величинами для других LSB дисков и для внешних областей нормальных га

лактик [180]. Низкие значения SFE𝑔𝑎𝑠 для LSB галактик часто ассоциируют

с невозможностью формирования молекул на низких полных поверхностных

плотностях газа Σ𝑔𝑎𝑠 < 10 M⊙/пк2 [35]. Очевидно, для Malin 2 это объяснение

не годится, поскольку наблюдаемая доля H2 в диске значительна (см. разд. 2.5).

5 Авторы статьи [179] полагали нулевым вклад H2 в полную массу газа для LSB галактик и пренебрегли
поглощением UV пылью, которое, согласно IR данным космического телескопа Spitzer, мало́ даже в гигант
ских LSB галактик, таких как Malin 1 и UGC 6614 [167]. Таким образом, похоже, что они не значительно
недооценили SFR.
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Рис. 2.5. Рисунок из работы [17]. На
графике черными точками показаны
индивидуальные измерения для вы
борки нормальных галактик с общим
угловым разрешением 1 кпк. Крас
ные точки отмечают бегущую меди
ану для ΣSFR как функцию ΣH2

и ба
ры ошибок. Пунктирные линии пока
зывают фиксированное время исчер
пания H2 в годах. Белые кружки со
ответствуют Malin 2.

Мы также можем оценить SFE как SFEH2
= SFR/ΣH2

. Средние величины

SFEH2
для девяти областей с известными плотностями H2 в Malin 2 (см. рис. 2.3)

составляют (2.8 ± 1.4) · 109 год−1, что хорошо согласуется с величиной для

нормальных галактик 2.35 · 109 год−1. Для большей ясности, мы представля

ем рисунок из статьи [17], на котором белыми кружками мы нанесли Malin 2

(рис. 2.5). Таким образом, время исчерпания молекулярного газа везде одина

ково, даже при экстремально низких газовых плотностях. Другими словами,

интенсивность излучения в линии CO близко связана с количеством клампов,

в которых рождаются массивные звезды. Однако количество газа, не наблюда

емого по трейсерам, может отличаться от такового для нормальных галактик.

Далее мы обсудим IMF и возможную историю звездообразования (SFH),

которая может дать ключ к пониманию эволюции такого необычного объекта,

как Malin 2. Мы постараемся выбрать наиболее вероятный сценарий, хотя и есть

мнения, что взаимосвязь SFR на настоящий момент с историей звездообразова

ния в целом неоднозначна6.

Есть несколько причин верить, что IMF для LSB галактик необычна. Во

первых, в целом ряде работ (см., например, [146, 183]) по динамическим оцен
6 Например, градиенты цветов не коррелируют с распределением H𝛼 [181, 182].
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кам было найдено высокое соотношение масса–светимость M/L для диска, что

можно частично объяснить большим вкладом маломассивных звезд. Другим до

водом является то, что LSB галактики имеют меньшее количество сверхновых

[184] и бо́льшую долю диффузного излучения Hii, оцененного по H𝛼 изображе

ниям [181]. Однако не стоит забывать, что класс LSB галактик неоднороден, и

необходимо понять, есть ли причины полагать, что история звездообразования

и IMF столь необычны именно для Malin 2.

Действительно, роль старых звезд в Malin 2 более существенна, чем в дру

гих LSB галактиках, поскольку их показатели цвета (𝑁𝑈𝑉 − 𝑟)7 порядка ∼ 3.5

и ∼ 2 [179]. Авторы работы [147] попытались объяснить предположительно вы

сокое отношение M/L в дисках нескольких LSB галактик моделью звездной

популяции с единственной вспышкой звездообразования (single burst model),

основываясь на показателях цвета. Такая модель с высокой долей низкомас

сивных звезд хорошо воспроизводит наблюдаемые цвета в бедных металлами

LSB галактиках. Однако в случае Malin 2 (с близкой к солнечной металлично

стью) эта модель не годится ни для значения соотношения масса–светимость

для диска (M/L𝑅)𝑑𝑖𝑠𝑐 = 10.3 M⊙/L⊙ [145], ни для нашего значения 1.7 M⊙/L⊙.

Другой причиной ставить под вопрос наличие нестандартной IMF с боль

шим содержанием маломассивных звезд или звездных остатков в Malin 2 — это

то, что наша фотометрическая модель кривой вращения близка к модели мак

симума диска (с наибольшим возможным вкладом диска в кривую вращения).

То есть мы не можем увеличить плотность диска, чтобы существенно повлиять

на соотношение M/L и остаться в согласии с наблюдаемой кривой вращения.

Цвет 𝑁𝑈𝑉 чувствителен к звездам в более широком диапазоне возрастов,

чем 𝐹𝑈𝑉 , поэтому показатель цвета (𝐹𝑈𝑉 −𝑁𝑈𝑉 ) дает информацию о самой

недавней истории звездообразования. В работе [151] были промоделированы по
7 Цвет (𝑁𝑈𝑉 − 𝑟) дает информацию о соотношении SFR и полной массы звезд, и поэтому о средне

взвешенном возрасте звезд в галактике.
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казатели цвета (𝐹𝑈𝑉 −𝑁𝑈𝑉 ) для выборки LSB галактик. Для Malin 2, так же

как и для большинства LSB галактик, модель постоянной SFR и нормальной

IMF не годится8. Но наблюдаемые красные цвета — как интегральные, так и об

ласти диска (𝐹𝑈𝑉 −𝑁𝑈𝑉 ) ≈ 0.3 — могут быть объяснены моделью постоянных

SFR и недостатком массивных звезд (усеченная на 5 M⊙ IMF) или поствспы

шечным сценарием (post-starburst) (то есть падение звездообразования после

вспышки 108 лет назад) при любой IMF [рис. 6 в 151]. Отметим, что модель с

усеченной IMF противоречит наблюдаемой величине SFЕH2
для Malin 2.

Наше моделирование широкополосного SED Malin 2 говорит об экспонен

циальном затухании SFH (с IMF Крупа), тогда как мгновенная вспышка не

может объяснить SED 𝑈𝑉 цвета (см. разд. 2.3). Это подтверждает результаты

предыдущих работ по исследованию спектрофотометрических и химических

свойств выборки LSB галактик [161], где также делался вывод, что наблюда

емые свойства LSB галактик лучше объясняются моделями экспоненциально

затухающего SFH.

2.7. Эволюционные модели галактики Malin 2

Malin 2 является своеобразным вызовом для стандартных эволюционных

моделей дисковых галактик, в рамках которых сложно сформировать такую

огромную массу ∼ 2 · 1012 M⊙ без недавнего события большого слияния (major

merger). Считается, что динамические и структурные свойства галактик тесно

связаны с их темными гало, чьи особенности не могут сильно меняться в течение

событий малых слияний (minor mergers). Гало Malin 2 должно было приобрести

свои специфические свойства (см. разд. 2.4) в раннюю эпоху еще до формирова

ния дисковой подсистемы. Поэтому мы должны понять, есть ли необходимость

некоего дополнительного экзотического сценария (такого, как взаимодействие
8 Похожий вывод был сделан для некоторых других гигантских LSB галактик [181].
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с компаньоном на поздних эволюционных стадиях), чтобы объяснить низкую

яркость и большую шкалу диска Malin 2, или их причина также в начальных

космологических условиях.

В отличие от большинства LSB галактик, принято считать, что для об

разования гигантских LSB галактик требуется взаимодействие с массивными

спутниками. В последние годы было предложено два таких сценария. В рабо

те [154] было показано, что необычная структура гигантских LSB может быть

сформирована вследствие взаимодействия с массивным компаньоном (с отноше

нием масс 1 : 1.7). Авторы рассмотрели кольцевые галактики как прародителей

гигантских галактик с диском низкой плотности с большой шкалой. В работе

[185] обсуждалась возможность формирования по такому сценарию другой ги

гантской LSB галактики Malin 1 (по многим свойствам похожей на Malin 2), и

был сделан вывод, что имеющиеся наблюдательные данные не противоречат та

кому сценарию. Мы должны заметить, что в этом сценарии хотя и есть возрас

тание шкалы диска со временем, однако центральная поверхностная плотность

не меняется [рис. 2 в 154]. Последнее значит, что прародитель Malin 2 должен

быть не только галактикой с изначально уникальными гигантским темным га

ло, но должен также иметь звездный диск низкой плотности (уже быть LSB

галактикой).

К тому же мы не наблюдаем кандидата для подобного столкновения неда

леко от Malin 2, который бы был достаточно массивный для удовлетворения

условий, предложенных в работе [154]. Malin 2 обладает четырьмя хорошо ви

димыми компаньонами: S1 (см. нашу статью [158]) и SDSS J103947.19+204506.2,

SDSS J104011.80+205451.6, SDSS J103951.56+205100.1. Наиболее массивный из

них имеет в ∼ 4 раза меньшую светимость, чем Malin 2. Разница скоростей у

этого объекта и Malin 2 составляет 30 км/с, а расстояние в проекции 342 кпк.

Стоит подчеркнуть что сценарий серьезного взаимодействия должен быть

крайне редок для дисковых галактик, так как подобные события в большин
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стве случаев сильно нагревают или разрушают дисковую подсистему. Симуля

ции слияний неравных масс (с соотношениями 1:2 и 1:10), включенные в базу

данных GALMER [186], показывают, что даже при соотношении масс 1:10 в слу

чае столкновений с одинаково направленным угловым моментом богатого газом

спутника с хозяйской галактикой (только в этом случае возможно формирова

ние звездообразующего кольца в плоскости диска основной галактики с тем же

направлением вращения) звездный диск становится значительно перегретым

и остаток от слияния в конце концов становится линзовидной галактикой со

внешним большим кольцом звездообразования (см. дискуссию в работе [187]).

Однако, низкая дисперсия в Malin 2 предполагает, что звездный диск относи

тельно тонкий. С другой стороны, при слиянии со спутниками на ретроградных

не компланарных орбитах, хотя диск хозяйской галактики и не греется значи

тельно, но бо́льшая часть межзвездной среды падающего спутника аккрецирует

по полярным траекториям (см., например, [188]) в самую центральную часть

основной галактики, и поэтому такой сценарий не может объяснять формиро

вание протяженного газового диска. Так, принимая во внимание упомянутое

выше отсутствие хороших кандидатов для столкновения и в добавок невозмож

ность формирования отчетливой спиральной структуры, мы делаем вывод, что

модель, предложенная в статье [154], не подходит для Malin 2.

Второй обсуждаемый сценарий подразумевает, что протяженный диск низ

кой плотности Malin 2 может быть частично сформирован разрушенными при

ливами карликовыми галактиками [155]. В их моделях, если низкомассивный

спутник падает на квазикруговой орбите, можно ожидать уменьшение ампли

туды скорости на 30−50 км/с на периферии галактики — в этом случае, время

релаксации внешнего диска должно быть больше 14 Gyr. Напротив, в случае

массивного компаньона на сильно эксцентричной орбите остатки спутника раз

рушаются за 2 Gyr, но результирующая скорость вращения должна уменьшать

ся на 100 км/с (не будет плато). Для Malin 2 неопределенность оценки кривой
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вращения не противоречит падению скорости не больше чем на 30 км/с [139]. В

то же время мы не наблюдаем значительных возмущений в диске, которые дол

жен был сделать разрушенный спутник: карта цвета Malin 2 показывает только

голубые спиральные рукава и красный балдж, и нет никаких следов недавно

аккрецирующих спутников. Еще одна причина, из-за которой этот сценарий ка

жется неправдоподобным,— это то, что спутники должны иметь тот же угловой

момент, что и хозяйская галактика, чтобы сформировать дисковую, а не сфе

рическую подсистему. Более того, считается, что внутренняя часть диска мало

подвержена влиянию событий аккреции [155, 157], поэтому и здесь прародитель

Malin 2 должен быть уже галактикой низкой поверхностной яркости.

Наши измерения массы и металличности небольшого спутника, проециру

ющего на диск Malin 2 (см. нашу статью [158]), говорят, что небольшие собы

тия аккреции все же возможны сейчас и в прошлом. Несущественная масса

(несколько процентов от полной массы Malin 2) и сходная металличность спут

ника поддерживают сценарий вторичных малых слияний для формирования

галактик. Таким образом, мы имеем основания предполагать менее катастро

фический сценарий эволюции Malin 2.

Как и другие LSB галактики, Malin 2 хорошо согласуется с предположени

ем постоянства плотности темной материи [189]. Так темное гало Malin 2 раз

режено и потенциальная яма более пологая (см. разд. 2.4), чем у нормальных

галактик. Есть ряд численных космологических симуляций, посвященных LSB

галактикам, имеющих целью непосредственное исследование темной материи

(поскольку считается, что вклад от темной материи в этих объектах домини

рующий). В современных сценариях получают, что LSB диски помещаются в

гало9 с относительно низкой концентрацией и быстрым вращением, в которых

диски низкой плотности формируются из-за большего вклада центробежных
9 Нужно понимать, что в космологических моделях обычно используют профиль NFW, тогда как в

анализе наблюдений — псевдоизотермическую сферу.
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сил [142–144]. Более того, есть причины ожидать корреляцию между концен

трацией гало, параметром вращения (spin parameter) и окружением [132]. И в

самом деле, LSB галактики тяготеют к границам филаментов крупномасштаб

ной структуры, и некоторые из них даже найдены в войдах [152]. Похоже, что

такие галактики сформировались в регионах с недостатком межгалактической

среды. В самом деле, распределение материи в галактиках должно зависеть от

темпов аккреции межгалактического газа. Вдобавок построения индивидуаль

ных историй слияний10 говорят о более позднем формировании гало с низкой

центральной плотностью [190]. Хотя мы думаем, что сравнения наших результа

тов с космологическими моделями преждевременно из-за большой чувствитель

ности свойств гало к относительно небольшим изменениям в космологических

параметрах [132, 191], но отсутствие противоречий с представленной моделью

позволяет нам рассматривать основную причину особенностей Malin 2 как кос

мологические начальные условия, а именно: уникальные свойства темного гало

вместе с, вероятно, бедным газовым окружением (во времена формирования

дисковой подсистемы) являются препятствием для формирования диска нор

мальной поверхностной плотности путем аккреции газа на Malin 2. Возможно,

это могло стать причиной низкой температуры газового диска, что объяснило

бы высокую долю темного ненаблюдаемого газа.

2.8. Ключевые результаты

1. Наблюдаемое соотношение поверхностных плотностей молекулярного во

дорода к атомарному, ⟨log(ΣH2
/ΣHi)⟩ ≃ −0.5, значительно выше, чем

ожидается для нормальных галактик для данных низких величин газо

вого турбулентного давления, ⟨log(𝑃/𝑘)⟩ ≃ 3.25 K cm−3, и полной газо

вой плотности в галактике. Наиболее правдоподобной причиной видимого
10 Заметим, что все эти соотношения по статистическим причинам обсуждаются в первую очередь для

карликовых LSB галактик, а не для гигантских.
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нарушения баланса газовых компонентов является специфическая струк

тура межзвездной среды в диске Malin 2. Это может быть выражено в

отличном соотношении диффузной и облачной H2, другим спектром масс

облаков или большей долей ненаблюдаемого темного газа, чем для дисков

нормальных галактик. При учете избытка темного газа оценка полной по

верхностной плотности газа увеличится и достигнет критической величи

ны для гравитационной устойчивости. Это позволяет логично объяснить

наблюдаемое на данный момент звездообразование в диске Malin 2.

2. Эффективность звездообразования на единицу полной массы газа дей

ствительно низка, но не по причине недостаточных условий для образова

ния молекул. Мы не нашли оснований считать звездную IMF необычной,

поскольку динамическая модель не позволяет добавить существенную до

лю маломассивных звезд и темпы образования массивных звезд на едини

цу поверхностной плотности H2 (наблюдаемый по линии CO) нормальны.

3. Мы делаем вывод, что сценарий единственной вспышки звездообразова

ния не может объяснить наблюдаемые цвета в диске Malin 2. Наиболее

подходящей моделью является экспоненциально затухающая история звез

дообразования.

4. Нет необходимости предполагать катастрофический сценарий для фор

мирования Malin 2. Особенные свойства этой галактики могут быть объ

яснены пологой потенциальной ямой темного гало и, вероятно, бедным

газовым окружением во времена формирования диска. Эти факторы, ве

роятно, накладывают ограничения на темпы и эффективность аккреции

межгалактического газа и могут повлиять на распределение вещества,

вследствие чего образуется диск низкой поверхностной плотности с боль

шой радиальной шкалой.
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Глава 3
Время жизни молекулярных облаков

Во введении к диссертации мы уже приводили информацию о количестве

и структуре молекулярного газа в галактиках. Здесь же стоит напомнить о

существующих точках зрения на эволюцию облаков. Можно выделить два со

временных представления об образовании облаков, каждое из которых несет

в себе несколько нерешенных проблем. Первое (традиционное) говорит о том,

что облака преимущественно рождаются вследствие относительно медленного

гравитационного сжатия. В этом случае, учитывая низкие наблюдаемые тем

пы звездообразования в галактиках, необходимо предполагать время сжатия

облаков, значительно превышающее время свободного падения, что требует на

личия механизмов эффективного замедления образования звезд, таких как вли

яние магнитного поля, звездный feedback и др. Второе представление, наиболее

распространенное сейчас,— это образование молекулярных облаков при столк

новении газовых потоков. При этом лишь малая доля газа образует гравита

ционно-связанные области, способные стать очагами звездообразования. Среди

проблем этой модели выделяется неопределенность источника турбулетности,

без которого турбулентные движения затухали бы за время ∼ 106 лет. Из об

щих соображений ясно, что на разных этапах формирования облака и на разных

масштабах могут работать оба описанных механизма и значимость каждого бу

дет варьироваться в зависимости от условий в рассматриваемой области диска.

Об этом говорят, например, наблюдательные подтверждения вириализованно

сти по крайней мере половины облаков [192], в других работах говорится и о

большей доле [193, 194].

Бесспорно то, что эволюцию молекулярных облаков нужно рассматривать

в тесной связи с диффузной атомарной средой, их окружающей. Это следует в

том числе и из наличия наблюдаемых корреляций между темпами звездообра
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зования и полной массой газа, а также из соотношения между поверхностной

плотностью молекулярного и атомарного компонентов диска ΣH2
/ΣHi и газового

турбулентного давления среды или суммарной газовой поверхностной плотно

сти [34, 35]. Последнее дает повод считать, что молекулярная и атомарная фазы

межзвездной среды находятся в относительном равновесии, хотя пока еще не

ясны характерные времена установления баланса между ними.

Принято считать, что гравитационно-связанные облака являются корот

коживущими объектами, эффективно разрушаемыми на временах < 107 лет

при появлении первых признаков звездообразования в облаке. Хотя значимость

различных feedback–механизмов (давление излучения, звездный ветер, вспыш

ки сверхновых и расширение Hii оболочек) широко меняется в зависимости от

свойств конкретного облака [195–197], существует целый ряд аргументов про

тив универсальности такой короткой временно́й шкалы молекулярных облаков,

о которых мы будем говорить в разделе 3.2).

3.1. Аргументы в пользу короткой временно́й шкалы

Традиционный аргумент связан с тем, что массивные GMC редко обнару

живаются вне рукавов спиральных галактик (или вне Hi филаментов таких

галактик, как LMC), из чего можно сделать вывод о разрушении наблюдаемых

облаков за время пересечения спирального рукава (∼ 107 лет). Другим аргу

ментом в пользу короткого времени жизни может служить то, что звездные

скопления, связанные с молекулярными облаками, обычно не бывают намного

старше 107 лет: так, в работе [47] для MCs в LMC были найдены оценки возрас

тов 20− 30 · 106 лет. В свою очередь, авторы статьи [198] на основе статистиче

ских данных показали, что время жизни наблюдаемых массивных (∼ 106 M⊙)

гигантских молекулярных облаков (GMCs) нашей Галактики, характеризующе

еся активным звездообразованием, составляет 27± 4 млн. лет, что согласуются
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с модельными оценками, полученными в работе [199].

Стоит также помнить, как было отмечено в [200], что проводить статисти

ческое сравнение возрастов облаков из других галактик и из солнечной окрест

ности не совсем корректно, поскольку значительно отличаются характерные

массы исследуемых MCs. И надо понимать, что приведенные выше аргумен

ты говорят преимущественно о том, что массивные облака разрушаются сразу

после начала формирования массивных звезд, но они не проливают свет на дли

тельность существования облака до начала фазы активного звездообразования.

Процесс формирования связанных облаков из Hi может начаться значительно

раньше того времени, когда их плотность достигает значений, характерных для

облаков со звездообразованием, что делает двусмысленным само определение

их времени жизни [201]. К тому же степень влияния молодых звезд (feedback)

также является предметом дискуссии [197, 202], поэтому не исключено, что низ

кие темпы звездооборазования не разрушат облако.

Еще одним важным наблюдательным фактом в пользу короткой времен

ной шкалы облаков является то, что существенная доля наблюдаемых MCs в

нашей и ближайших галактиках демонстрируют активное звездообразование, и

беззвездные MCs наблюдаются сравнительно редко [38–40]. Существует две ин

терпретации низкой частоты встречаемости беззвездных облаков: либо продол

жительность беззвездного этапа экстремально короткая (несколько млн. лет),

что согласуется с предположением об их формировании в сталкивающихся га

зовых потоках, либо звездообразующие облака не содержат основной массы мо

лекулярного газа в Галактике. В разделе 3.3 мы обсудим вторую возможность,

которая предполагает значительную долю молекулярного газа, существующего

за пределами наблюдаемых в CO облаков и длительное время не образующего

массивные звезды.
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3.2. Аргументы в пользу длинной временно́й шкалы

Здесь мы рассмотрим несколько наблюдательных аргументов, позволяю

щих сделать вывод, что некоторая (возможно, значительная) часть межзвезд

ного газа (в виде GMCs или диффузного газа) может сохраняться в молекуляр

ной форме намного дольше, чем это обычно предполагается, избегая перехода

в атомарный газ. Причем описанные ниже факты касаются регионов галакти

ческих дисков, сильно различающихся по плотности газовой среды и доли H2,

и даже областей в приливных структурах взаимодействующих галактик.

Предпосылкой для рассмотрения этой темы в рамках настоящей работы

стал один из результатов исследования, подробно описанного в разд. 1.1. Так,

сравнение отношения полных масс молекулярного и атомарного газа MH2
/MHI

с эффективностью звездообразования (определенной как LFIR/MH2
) показыва

ет, что в среднем для галактик с доминированием H2 по массе эффективность

звездообразования ниже. Таким образом, возникает вопрос о возможности дли

тельного сохранения H2, по крайней мере в богатых молекулярным газом га

лактиках.

3.2.1. Центральные области дисков

Есть старый и забытый аргумент, базирующийся на требовании непрерыв

ности потока массы межзвездной среды между различными фазами H2, Hi и

Hii [203]. Предполагая незначительный расход материи на молодые звезды, мы

можем вычислить время разрушения молекул:

𝜏H2
=

MH2

MHI+HII
× 𝜏HI+HII,

где 𝜏H2,HI+HII — характерные времена, которые газ проводит в соответствующей

фазе. Во внутренних областях обычных галактик масса молекулярного газа по

крайней мере в пять–десять раз больше суммарной массы Hi и Hii. Динамиче

ское время при межоблачных плотностях (несколько см−3) составляет∼ 108 лет,
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поэтому характерное время разрушения молекул в центрах галактик не может

быть меньше чем 108 − 109 лет.

3.2.2. Область спиральных рукавов

Исследования в линиях CO нашей Галактики [204] и наблюдения с высоким

разрешением в богатой газом галактике M 51 [50] ясно показывают, что массив

ные молекулярные облака не полностью диссоциируют в атомарный газ после

прохождения спирального рукава. Гигантские MCs, покидая рукав, скорее всего

фрагментируют на меньшие облака, и больша́я часть их газа остается молеку

лярной даже в межрукавном пространстве, так что MCs относительно низких

масс оказываются слабо концентрирующимися к рукавам [50]. Небольшие MCs

в межрукавном пространстве могут сталкиваться и сливаться в спиральных

рукавах, формируя гигантские молекулярные ассоциации [205].

Заметим, что, несмотря на то что выше речь идет именно об объектах с

ярко выраженными рукавами (grand design), вообще говоря не очевидно, что вы

вод о значимом количестве маломассивных облаков нельзя обобщить на галак

тики с флоккулентной спиральной структурой. Нет достоверных доказательств,

что волны плотности оказывают значимое влияние на усредненные характери

стики межзвездной среды, такие как полная масса компонентов, их радиальные

профили и относительное содержание H2 и Hi. Тем более есть наблюдательные

свидетельства, что функции масс молекулярных облаков в нашей Галактике и

в Большом Магеллановом Облаке практически идентичны [14].

3.2.3. Периферия дисков

Многие спиральные галактики в Virgo и других богатых скоплениях обла

дают дефицитом атомарного водорода, особенно заметным во внешних частях

их дисков, тогда как H2-дефицит встречается значительно реже [174, 206]. Это

выглядит вполне естественным, поскольку молекулярные облака более плот
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ные и компактные, чем диффузный Hi, и необходимо большее давление для

выметания облаков за пределы галактического диска.

Как подробно описано в разделах 1.3 и 2.5, для целого ряда объектов

мы исследовали баланс газовых компонентов Hi←→H2, используя известную

корреляцию между локальным отношением поверхностных газовых плотностей

𝜂 ≡ ΣH2
/ΣHI и газового турбулетного давления 𝑃 в плоскости диска [34, 207].

Для вычисления давления, как это описано в разд. 1.2, мы оценили объемную

плотность компонентов диска в его плоскости, предполагая равновесие и осевую

симметрию и принимая во внимание влияние темного гало и самогравитации

газа, которые особо важны на окраинах дисков.
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Рис. 3.1. Доля молекулярного водо
рода по отношению к турбулентно
му газовому давлению в плоскости
диска для галактик поля (черные ли
нии) и членов скопления Virgo (серые
линии). Черные кружки показывают
области в диске Malin 2. Пунктирной
прямой отмечена зависимость, най
денная для нормальных галактик в
работе [34].

На рис. 3.1 мы еще раз приводим соотношение 𝜂(𝑃 ), но уже со всеми объ

ектами, исследуемыми в предыдущих главах, на одной панели. Черные линии

относятся к галактикам поля, серые — к членам скопления Virgo. Плюс к это

му кружками отмечено положение девяти областей протяженного диска гигант

ской галактики низкой поверхностной яркости Malin 2. Как следует из рис. 3.1,

молекулярная доля 𝜂 на периферии некоторых Hi-дефицитных галактик Virgo

и в диске Malin 2 необычно высока для данного давления. Напомним, что это

противоречит предсказанию работы [35], по которому значимое количество H2
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может существовать, только если (в случае солнечной металличности) суммар

ная газовая плотность превышает 10 M⊙/пк2, тогда как все области с давлением

𝑃/𝑘 < 104 K см−3 соответствуют более низким плотностям.

Из численных моделей движения галактик сквозь межгалактический газ

скопления мы знаем, что временна́я шкала обдирания газа лобовым давлением

порядка 108−109 лет [103]. Почему H2 не диссоциирует в Hi за это время и/или

как молекулярный газ может формироваться в условиях дефицита наблюда

емого Hi? В случае галактик Virgo можно предположить, что молекулярный

газ может оставаться с той эпохи, когда галактики были еще богаты газом,

до выметания Hi. В самом деле, как описано в разд. 1.3.4, если принять, что

эти галактики обладали нормальным профилем плотности Hi, типичным для

спиральных галактик, величина 𝜂 для них также окажется нормальной. Фак

тически это говорит об отсутствии равновесия переходов между компонентами

межзвездной среды. Очевидно, что для объяснения долгого времени жизни об

лаков требуется отсутствие активного звездообразования на перифериях дисков

этих галактик.

В относительно изолированной галактике низкой поверхностной яркости

Malin 2 ситуация может значительно отличаться. Как мы обсуждали в разд. 2.5,

можно предположить, что в диске этой галактики значительная часть меж

звездной среды находится в форме темного газа (невидимого в линиях CO

и/или 21 см), и поэтому газовое давление сильно недооценено. Другое объясне

ние состоит в том, что, как в случае Hi-бедных галактик Virgo, будучи сформи

рованным, H2 сохраняется длительное время, независимо от низкого внешнего

давления и недостаточного количества Hi.

3.2.4. Приливные структуры

Другой показатель долгого времени жизни некоторой части MCs — это

существование областей звездообразования и молодых звездных скоплений в

121



приливных структурах и хвостах, и даже в межгалактическом пространстве в

окрестности богатых газом взаимодействующих галактик. Некоторые Hii-области,

наблюдаемые между галактиками, выглядят как изолированные области рожде

ния звезд, без видимой связи с ближайшими взаимодействующими галактиками

(см., например, [208–213]). Гравитационная неустойчивость может объяснить

формирование массивных газовых/звездных конденсаций (∼ 107− 109 M⊙), ви

димых как цепочки ярких областей (beads on a string) в наиболее плотных газо

вых приливных хвостах [214–216]. Однако поверхностная плотность Hi-облаков,

относящаяся к таким молодым системам, может быть мала, что исключает гра

витационную неустойчивость, особенно если принимать во внимание отсутствие

сжимающей силы гравитации звездного диска [212]. Поэтому логично предпо

ложить, что наиболее плотные области в газовой среде должны были существо

вать задолго до начала звездообразования.

Типичная плотность Hi внутри газового приливного хвоста составляет 1020−

1021 см−2, что соответствует средней концентрации 𝑛𝐻 ≈ 10−1 − 10−2 см−3 для

обычной толщины таких структур в несколько кпк. Такая плотность не до

статочна для перевода значительного количества атомарного газа в молеку

лярный за несколько сотен млн. лет. Согласно работе [217], при стандартном

распределении пылинок по размерам переход 20% массы Hi в H2 на поверхно

стях пылинок требует время 𝑇20 ≈ 107/𝑛𝐻 , превышающее 108 лет. Фоновое UV

излучение и уменьшение соотношения пыль/газ на окраинах дисков галактик

может только увеличить эту оценку.

Молодые звезды и Hii-области могут формироваться из газовых структур,

существовавших в дисках галактик еще до момента сильного приливного воз

действия [218]. Подобные места образования звезд в возмущенных системах мо

гут быть вытянуты приливными силами вместе с Hi из родительской галактики

и, будучи гравитационно-связанными, они избегнут последующего расширения.

В этом случае такие газовые сгущения могут быть рассмотрены как долгожи
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вущие потенциальные места звездообразования, чья активность может быть

отложена на 108 лет и даже больше.

Заметим, что массы MCs в приливных структурах, так же как и во внешних

областях диска, могут содержать намного больше молекулярного газа, чем это

следует из наблюдений в линиях CO при стандартном конверсионном факторе.

В самом деле, разреженный газ, который плохо экранируется от UV излучения,

сложно детектировать по излучению молекул CO по причине разрушения этих

молекул фоновым излучением [см. 23, 219] — так, в течение всей их жизни

MCs могут оставаться необнаруженными. Такая скрытая составляющая, как

мы писали во введении к диссертации (на стр. 10), называется темным газом.

В нашей Галактике наличие темного газа было открыто в 𝛾–диапазоне [18] и

по наблюдениям далекой IR-области [220]. Полная масса этого неизлучающего

газа может быть сравнима с полной массой молекулярного газа, видимого в

линиях CO, особенно во внешних частях галактических дисков.

3.3. Условия выживания облаков

Ниже мы обсудим два фактора, при которых возможна долгая жизнь гра

витационно-связанного молекулярного облака: (1) очень низкая вероятность

рождения массивных звезд, связанная либо с малой массой облака, либо с

нестандартной (top-light) начальной функцией масс звезд; (2) наличие меха

низмов, затормаживающих звездообразование в целом.

3.3.1. Малое количество массивных звезд

Маломассивные облака

Бесспорно, интенсивное звездообразование ведет к разрушению облаков,

и, как результат, молекулярный газ в них частично или полностью перехо

дит в атомарную форму, однако эффективность этого процесса известна плохо.
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Выживание небольших MCs может быть объяснено низкой вероятностью фор

мирования массивных звезд, способных разрушить облако. Важнейшим фак

тором здесь является масса облака. Согласно работе [41], для MCs с массой

𝑀 < 104 − 105 M⊙ среднее время жизни может достигать 108 лет или больше

даже в случае продолжительного звездообразования из-за того, что редки мас

сивные звезды, являющиеся принципиальными агентами разрушения облака. В

течение этого времени MCs могут, к примеру, пересекать пространство между

соседними спиральными рукавами и сливаться с другими молекулярными сгу

щениями. Однако в случае изолированности (например, на периферии диска

или в приливной структуре) такое облако может существовать до тех пор, пока

не образуется первая массивная O-звезда.

Несложно оценить, какие темпы звездообразования должны быть в облаке,

чтобы за время T = 108 лет не родилось ни одной звезды с массой большей

M10 = 10 M⊙. Массу одного поколения звезд, предполагая начальную функцию

масс Салпитера N(M) ∝ M−𝛼 [221], можно рассчитать:

Mtot =

Mmax∫
Mmin

M · N(M)dM =
C

2− 𝛼
(M2−𝛼

max −M2−𝛼
min ), (3.1)

где 𝛼 = 2.35, Mmin = 0.1 M⊙ и Mmax = 100 M⊙. Условие, при котором количество

массивных звезд с M ≥ 10 M⊙ меньше единицы, можно записать следующим

образом:

N10 =

Mmax∫
M10

M−𝛼dM =
C

1− 𝛼
(M1−𝛼

max −M1−𝛼
10 ) < 1. (3.2)

Отсюда получаем верхний предел на средние темпы звездообразования

SFR <
Mtot

T
=

N10(1− 𝛼)

T(2− 𝛼)
· M

2−𝛼
max −M2−𝛼

min

M1−𝛼
max −M1−𝛼

10

≈ 2 · 10−6 M⊙/год. (3.3)

Принимая во внимание среднее наблюдаемое значение времени исчерпания

молекулярного газа 𝜏𝑑𝑒𝑝 ≈ 2 · 109 лет [17], получаем массу облака, для которого
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оцененные выше темпы звездообразования будут типичны:

MH2
= SFR · 𝜏dep ∼< 5 · 103 M⊙ (3.4)

Аналогичные значения получаются, если использовать оценки отношения мас

сы звезд, рождающихся в GMC, к полной массе облака, лежащие в интервале

0.03 − 0.06, по работе [42]. Из уравнений 3.1 и 3.2 можно показать, что одна

звезда с M = 10 M⊙ приходится на суммарную массу образовавшихся звезд

Mtot ≈ 200 M⊙. Отсюда следует, что массивная звезда c большой вероятностью

так и не появится, если масса облака < 3−7 ·103 M⊙, так что такое облако име

ет шанс пережить период активного звездообразования. Чтобы облака с массой

∼ 104 M⊙ не разрушались массивными звездами в течение 108 лет, необходимо

лишь в два раза большее время исчерпания молекулярного газа, чем обычно.

Стоит заметить, однако, что, согласно [50], для диска галактики M51 толь

ко 36% излучения в линии CO приходит от облаков с массами > 105 M⊙, тогда

как оставшийся поток связан, по видимости, с менее массивными MCs или диф

фузным H2.

Нестандартная начальная функция масс звезд

В определенных условиях низкие темпы формирования массивных звезд

и, как следствие, долгое время жизни молекулярных облаков могут быть ре

зультатом нестандартной (top-light) начальной функции масс (IMF) звезд, фор

мирующихся в MC. Несмотря на всю притягательность идеи универсальности

IMF, есть аргументы в пользу ее возможных вариаций. Например, согласно

работе [222], для карликовой галактики (Sagittarius) обнаружен дефицит звезд

больших масс. Другим примером могут быть LSB галактики, для многих их

которых более крутая IMF объясняет сочетание металличности и показателей

цвета [147]. Различное поведение радиальных профилей UV и H𝛼 для спираль

ных галактик также может предполагать вариации IMF по радиусу [223–225].
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Функция масс протозвездных объектов тесно следует звездной IMF [226],

поэтому можно ожидать, что интересующий нас верхний конец IMF зависит,

к примеру, от профиля плотности звездообрузующего ядра облака. В общем

случае количество массивных звезд будет больше при более высокой плотности

облака, рождающего скопление [227], или при высоких интегральных темпах

звездообразования [228, 229]. Численные модели демонстрируют, что массив

ные звезды намного реже формируются при пологом распределении плотности

турбулентного ядра облака [48]. Согласно работе [224], чтобы избежать фраг

ментации и сформировать массивные звезды, плотность протозвездного облака

на луче зрения должна быть достаточно высока (∼> 1 г/см2). Авторы рабо

ты [230] представили наблюдательные доказательства тесной связи между мак

симальной звездной массой и полной массой звездного скопления, так что в

маломассивных скоплениях O-звезды практически не рождаются. Все эти об

стоятельства могут быть ответственными за вариации верхнего конца IMF и в

результате за способность облака выживать в период звездообразования.

Заметим, что с точки зрения наблюдений сложно различить вариации верх

него конца IMF и ее общее укручение в области больших звездных масс. Мы мо

жем сделать оценку времени жизни облака, аналогичную приведенной в преды

дущем разделе, также предполагая полное отношение звездной массы к массе

облака ∼ 0.05, но теперь с показателем степени звездной начальной функции

масс 𝛼 > 3. В этом случае ни одна массивная звезда (> 10 M⊙) не появится

в течение эпизода звездообразования в облаке с массой < 105 M⊙. Для фик

сированного значения темпа звездообразования ожидаемая частота рождения

массивных звезд для 𝛼 = 3 по крайней мере на порядок ниже этой величи

ны при показателе степени IMF Салпитера (𝛼 = 2.35), что увеличивает время

жизни в десять раз (до ∼ 108 лет) даже для достаточно массивного облака.
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3.3.2. Задержка начала звездообразования

В случае обычной IMF большое время жизни массивного облака > 105 M⊙

может быть обеспечено задержкой начала звездообразования. Считается, что

наиболее эффективный механизм, значительно увеличивающий период, после

которого ядра облаков становятся гравитационно-нестабильными, обеспечивает

магнитное поле. Численные гидродинамические модели показали, если облако

находится докритическом состоянии (то есть соотношение его магнитной и гра

витационной энергий превышает единицу), оно не будет формировать звезды

до тех пор, пока соотношение между этими энергиями не изменится [231]. Не

только формирование ядер внутри облака, но также его фрагментация на звезд

ные массы сильно зависит от амбиполярной диффузии, эффективность которой

остается до сих пор предметом дискуссии [232]. Некоторые авторы делают вы

вод, что, если амбиполярная диффузия недостаточно эффективна, молекуляр

ное облако может избежать коллапса в течение произвольно долгого времени

[233, 234].

Несмотря на то что измерения магнитного поля весьма трудоемки, приня

то считать, что плотности магнитной, турбулентной и гравитационной энергий

в молекулярных облаках обычно сравнимы (см., например, [235]). Однако есть

некоторые свидетельства того, что во многих случаях магнитная энергия прева

лирует над остальными типами внутренних энергий. К примеру, в работе [236]

было найдено, что практически для всех клампов внутри облаков отношение

их вириальной к наблюдаемой массе < 1, что говорит о доминировании грави

тации и необходимости предположить дополнительную поддержку магнитным

полем для избежания быстрого коллапса. Похожий вывод был получен в ра

боте [193], где были переанализированы оценки масс молекулярных облаков в

нашей Галактике. Также обнаружение упорядоченной геометрии магнитного по

ля внутри облаков, найденное для M33 и нашей Галактики по поляризации CO
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излучения (эффект Голдрайха–Килафиса), показывает, что энергия магнитно

го поля доминирует над турбулентной и энергией вращения (см. [237] и ссылки

в этой работе). Эти факты доказывают значимость влияния магнитного поля

на MCs и говорят о том, что звездообразование, так же как и сжатие облака, в

целом может определяться временем амбиполярной диффузии, уменьшающей

магнитный поток. То есть замагниченное облако может быть в докритическом

состоянии или по крайней мере критическом на всех этапах его эволюции.

Магнитное поле действительно может объяснить задержку звездообразо

вания в молекулярных облаках, но не наблюдаемую малую долю массивных

облаков без признаков звездообразования. Для объяснения этого факта мож

но предположить, что таких облаков на самом деле больше, чем наблюдается,

поскольку до формирования излучающего в линии CO облака газ существует

в CO-темной стадии. В самом деле внешние области облаков почти не наблю

даются в линиях CO из-за диссоциации молекул CO фоновым UV излучением

[23]. До тех пор пока поглощение не превысит 𝐴𝑉 > 3, молекулы CO не фор

мируются в достаточном количестве, в то время как H2 может существовать и

при 𝐴𝑉 < 1 [238]. Пороговое значение 𝐴𝑉 ∼ 3 − 4, соответствующее переходу

от CO-наблюдаемого к темному газу, согласуется с результатами компьютерно

го моделирования [13]. Отсюда можно предположить, что оптическая толщина

темного газа во внешних слоях молекулярного облака Δ𝐴𝑉 ∼ 2.5 − 3. Исполь

зуя стандартное соотношение между поглощением и плотностью водорода на

луче зрения

𝐴𝑉 ≈ 𝑁 · 𝑍/2 · 1021, (3.5)

где 𝑍 — это металличность в солнечных единицах [23], можно получить, что

ожидаемая плотность CO-дефицитного слоя будет составлять около 2·1022 см−2 ≈

100 M⊙/пк2, что даже больше, чем типичные значения средней поверхностной

плотности наблюдаемых облаков (см., например, [239]). Это иллюстрирует то,
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что значительная доля молекулярного газа может быть темной в линии CO.

Как было уже упомянуто, данные, полученные в линии [Cii] на обсерватории

Гершель [220] и на обсерватории Планк [19], доказывают, что массы CO-излуча

ющего и CO-скрытого молекулярного газа могут быть сравнимы. Карликовые

галактики также показывают большой запас CO-свободного молекулярного га

за, размещающегося в фотодиссоциированных оболочках облаков [240]. Относи

тельно большая ионизация этого разреженного газа (10−4 согласно [23]) делает

амбиполярную диффузию неэффективной на больших промежутках времени

(см. ниже). Отсюда следует, что в облаках, где темный газ превалирует, сжатие

должно идти крайне медленно: время перехода от разреженной стадии к фор

мированию контрастной внутренней структуры облака будет намного больше

динамического.

Следуя авторам работы [241], можно принять аналитическое выражение

для характерной временно́й шкалы амбиполярной диффузии, выраженной в

годах:

𝑡𝐴𝐷 ∼ 1.6 · 1014 ·𝑋𝑖, (3.6)

где 𝑋𝑖 — это степень ионизации газа, определяющаяся балансом темпов фор

мирования и рекомбинации ионов. В свою очередь,

𝑋𝑖 ∝ (𝐹𝑟𝑎𝑑/𝑛𝐻)
0.5, (3.7)

где 𝐹𝑟𝑎𝑑 — ионизующий поток, а 𝑛𝐻 — концентрация атомов. Для типичной

плотности облаков 𝑛𝐻 ≈ 103 см−3 поток ионизации будет 𝑋𝑖 ∼ 10−5 − 10−7,

причем наименьшее значение соотвествует внешним областям облака (𝐴𝑉 > 4)

заэкранированным от UV излучения [241]. В работе [23] приведена оценка зна

чения 𝑋𝑖 ∼ 10−4 для темной молекулярной оболочки облака, что соответствует

𝑡𝐴𝐷 ∼ 109 лет. Отсюда следует, что докритическое облако в квазиравновесном

состоянии, чья плотность ниже типичных значений 𝑛𝐻 ∼ 103 см−3, может под

держиваться магнитным полем в течение 108 − 109 лет.
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3.4. Выводы

В последней главе диссертации были приведены аргументы в пользу того,

что по крайней мере часть молекулярных облаков может существовать значи

тельно дольше, чем принято считать: вплоть до 108−109 лет. Факты, это поддер

живающие, включают в себя присутствие молекулярного газа на перифериях

дисков при низкой плотности газа и звездообразование в приливных структу

рах и межгалактическом пространстве. Мы рассматриваем две возможности,

при которых облака могут иметь большое время жизни: (1) низкая вероятность

формирования массивных звезд для маломассивных облаков (< 104 M⊙) или в

случае нестандартной (top-light) IMF (2) задержка формирования CO-излуча

ющего звездообразующего облака из-за низкой эффективности амбиполярной

диффузии в изначально докритическом облаке.

Безусловно, эволюция молекулярных облаков в различных условиях не

должна быть одинакова. Сложно ожидать, что все MCs проходят через такую

длинную фазу, но, видимо, значительная часть молекулярного газа в галакти

ках избегает наблюдений в молекулярных линиях CO. Стоит подчеркнуть, что

полностью согласованной теоретической или эмпирической модели эволюции

замагниченных облаков от разреженной среды до момента начала звездообра

зования до сих пор не существует.
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Заключение

В настоящей работе проведено исследование содержания молекулярного

газа в дисковых галактиках. Как оказалось, в целом ряде случаев наблюдается

преобладание молекулярной составляющей межзвездной среды над атомарной.

Причем неожиданно высокая относительная доля H2 может быть не только

в центральной части галактик, но и в областях пониженной плотности газа на

периферии дисков. Мы считаем, что рассмотрение галактик с такими на первый

взгляд необычными характеристиками газа может дать ключи к пониманию

реальных условий в межзвездной среде различной средней плотности.

Этапы проведенной работы включали в себя: статистическое исследование

объектов с аномально высокими значениями отношения интегральных масс H2

и Hi; разработку методики получения оценок газового турбулентного давления

для анализа его влияния на баланс газовых компонентов Hi←→H2 межзвезд

ной среды; изучение свойств межзвездной среды ряда членов скопления Virgo и

гигантской галактики низкой поверхностной яркости Malin 2, обладающей уни

кальными условиями в газовом диске, в сравнении с хорошо известными близ

кими галактиками.

Собранные и проанализированные данные позволили обратить внимание

на возможность использования пока довольно ограниченного спектра наблю

дений далеких внегалактических объектов для диагностики внутренней струк

туры их газовых дисков. Хорошим примером здесь служит галактика Malin 2,

для которой, несмотря на крайнюю сложность наблюдений из-за удаленности

(201 Мпк) и низкой поверхностной яркости, удалось провести подробное ис

следование межзвездной среды и сделать вывод о вероятном происхождении

особенностей этой галактики. В работе также были собраны доказательства

возможности долгой жизни облаков молекулярного газа в противовес наибо

лее распространенной концепции быстрой эволюции облаков, образующихся на
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пересечении турбулентных газовых потоков. Результаты этого исследования по

казали необходимость учета таких важных факторов, как структура и спектр

масс облаков, а также наличие магнитного поля, и в перспективе позволят про

работать слабые места современной теории эволюции межзвездной среды. Так

же важным результатом настоящей работы является акцентирование внимания

на непосредственно не наблюдаемой темной составляющей межзвездной среды,

являющейся связующим звеном между ее компонентами, видимыми в линиях

CO и 21 см. Мы считаем, что значимость темного газа пока недооценена и

следует принимать его во внимание при любом исследовании газовой среды

галактик.

Дальнейшую работу в рассматриваемой области можно проводить по несколь

ким важным направлениям. В первую очередь это проверка существующих

представлений о свойствах облаков межзвездного газа в различных областях

дисков галактик и за их пределами. Большой вклад здесь должна внести буду

щая орбитальная обсерватория Миллиметрон, инструменты которой благодаря

высокой чувствительности помогут оценить значимость темного газа в обла

стях низкой средней плотности межзвездной среды. В свою очередь, тесная

связь структуры облаков со свойствами рождающихся в них звезд даст шанс

более обоснованно говорить о возможности вариации начальной функции масс

звезд в различных условиях. И все же наиболее болезненной точкой до сих пор

остается наличие противоречий между современными численными моделями и

уже имеющимися наблюдениями. Примером здесь может послужить проблема

с теорией происхождения и эволюции галактик, где под грузом накопившихся

игнорируемых наблюдательных данных давно назрели перемены.
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