
ИНАСАН

На правах рукописи

Шпигель Любовь Викторовна

ТЕОРЕТИЧЕСКИЕ ИССЛЕДОВАНИЯ
И ЧИСЛЕННОЕ МОДЕЛИРОВАНИЕ

НЕУСТОЙЧИВОСТЕЙ В ГАЛАКТИЧЕСКИХ ДИСКАХ

Специальность:
01.03.02«Астрофизика и звездная астрономия»

Диссертация на соискание ученой степени
кандидата физико-математических наук

Научный руководитель:
доктор физико-математических наук Поляченко Е.В.

Москва — 2020



2

СОДЕРЖАНИЕ

Стр.

Введение 2

ГЛАВА 1. Обзор матричных методов 12
1.1. Линейный матричный метод Калнайса . . . . . . . . . . . . . . . . 12
1.2. Линейный матричный метод Поляченко . . . . . . . . . . . . . . . . 14
1.3. Линейный матричный метод c использованием базисных функций . 16
1.4. Метод конечных элементов в звездном диске . . . . . . . . . . . . . 18
1.5. Метод конечных элементов в газовом диске . . . . . . . . . . . . . . 19

ГЛАВА 2. Формирование спиральных волн плотности в газовых и звезд-
ных дисках 23

2.1. Диск Местеля и модель Цанга-Тоомре . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
2.2. Неустойчивые моды в газовом диске с каспом . . . . . . . . . . . . 26
2.3. Выводы . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

ГЛАВА 3. Многорукавные спирали на периферии дисковых галактик 29
3.1. Критерии устойчивости взаимодействующих звездного и газового

дисков . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29
3.2. Модель Галактики . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
3.3. Фрагментация газового диска . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36
3.4. Формирование многорукавной спирали . . . . . . . . . . . . . . . . 37
3.5. Выводы . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39

ГЛАВА 4. Формирование псевдобалджа в галактиках типа «Млечный
путь» как результат действия изгибной неустойчивости 41

4.1. Модели Галактики . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
4.2. Численное моделирование . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44
4.3. Выводы . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 47

ЗАКЛЮЧЕНИЕ 48

СПИСОК ЛИТЕРАТУРЫ 49



3

ВВЕДЕНИЕ

Актуальность работы

Неустойчивости гравитирующих сред играют важнейшую роль в возник-

новении наблюдаемых процессов и явлений на масштабах вплоть до галакти-

ческих. Всем известна джинсовская неустойчивость однородной газовой сре-

ды, приводящая к образованию сгустков материи с характерными размерами,

превышающими λJ ∼ vs/
√
Gρ (vs и ρ − скорость звука и плотность среды, G

− гравитационная постоянная) [17]. Соответствующее дисперсионное урав-

нение, описывающее зависимость частоты ω волнообразных возмущений в

среде от волнового числа k, записывается в виде:

ω2 = v2
sk

2 − 4πGρ . (1)

Неустойчивость имеет место для возмущений с длиной волны λ ≡ 2π/k, при

которой ω2 < 0.

Наблюдаемые спиральные узоры большинства дисковых галактик свя-

зывают с развитием неустойчивости, подобной джинсовской. Однако полное

теоретическое рассмотрение этого вопроса невозможно из-за наличия следу-

ющих усложняющих факторов: различное состояние гравитирующей среды,

дальнодействующий характер взаимодействия, геометрия, дифференциаль-

ное вращение, неоднородность.

Под различным состоянием среды подразумевается наличие звезд, газо-

вопылевой компоненты в различных фазах и темной материи. В чисто теоре-

тических исследованиях устойчивость звездной и газовой компонент исследу-

ется, как правило, раздельно, а учет темной материи осуществляется путем

введения дополнительного внешнего потенциала. В свою очередь, числен-

ное моделирование также имеет существенные ограничения по количеству
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частиц, пространственно-временному разрешению и использованию грубых

феноменологических моделей. Отметим, что в ряде упрощенных моделей тео-

ретический подход и моделирование хорошо дополняют друг друга.

Первые попытки объяснение природы спиральной структуры Галактик

стали предприниматься в 1920-х гг сразу после открытия Э. Хабблом вне-

галактических туманностей. Но подходящей теории на тот момент не су-

ществовало и эти попытки заканчивались неудачами. Известна цитата Дж.

Джинса, относящаяся к 1929 г.: “Каждая неудачная попытка объяснить на-

личие спиральных рукавов делает все более и более трудным сопротивляться

мысли, что спиральные туманности являются местом действия совершенно

неизвестных нам типов сил, сил, которые, возможно, могут выражать новые

и неожиданные метрические свойства пространства”. Эволюцию представле-

ний и подходов с конца 20-х до начало 60-х гг. хорошо прослеживается в

работах выдающегося шведского астронома Б. Линдблада.

Современный облик теория спиральных структур галактик стала приоб-

ретать в начале 1960-х гг., отчасти благодаря интересу к этой задаче ведущих

специалистов по гидродинамике, отчасти благодаря бурному развитию тео-

рии плазменных неустойчивостей. Среди первых и самых важных работ по

устойчивости диска нужно отметить работы Сафронова [1960], Тоомре [1964],

Линя и Шу [1964, 1966], Калнайса [1965]. Их основные результаты состояли

в получении дисперсионных соотношений ω(k) для дисков нулевой толщины

в эпициклическом приближении и приближении тугой закрутки спиралей:

(ω −mΩ)2 = κ2 − 2πGΣd|k|+ v2
sk

2 (gas) , (2)

(ω −mΩ)2 = κ2 − 2πGΣd|k|F (stars) , (3)

где Ω(R) и κ(R) − угловая скорость и эпициклическая частота, Σd(R) −

поверхностная плотность диска, R − полярный радиус, m − азимутальное
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число или количество рукавов, F − т.н. редукционный фактор, учитыва-

ющий радиальную дисперсию скоростей σR. В частности, из них следуют

известные критерии устойчивости Тоомре для аксиально-симметричных воз-

мущений m = 0:

Qg ≡
κvs
πGΣd

> 1 (gas) , Qs ≡
κσR

3.36GΣd
> 1 (stars) . (4)

Напомним, что спиральные узоры галактик не всегда соответствуют при-

ближению тугой закрутки. В особенности это касается баров. Эпицикличе-

ское приближение тоже не выполняется в центральных областях звездных

дисков, где дисперсия радиальных скоростей и, соответственно, отклонения

траекторий от круговых велики. Дальнейшее развитие теории было связано

с отказом от обоих приближений, а также учетом эффектов, относящихся к

вертикальным движениям звезд (конечная толщина, поперечные неустойчи-

вости).

Отказ от приближения тугой закрутки означает переход от локального

по радиусу описания к нахождению глобальных решений путем решения за-

дачи на собственные значения (СЗ). Отход от эпициклического приближения

требует перехода от описания возмущений в обычных цилиндрических коор-

динатах к использованию переменных действие-угол.

Впервые для звездных дисков эта программа была реализована Калнай-

сом [1971, 1977], сформулировавшим задачу на СЗ в виде матричного уравне-

ния. В его формулировке искомые СЗ частоты возмущений ω входят в урав-

нение нелинейным образом и поэтому требуют некоторых априорных знаний

об их приблизительных значениях. Кроме того, решение уравнения Пуассона

заменяется на разложение потенциала и плотности по био-ортонормальному

базисному набору функций, которые должны подбираться для каждой кон-
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кретной задачи. Этот метод применялся различными авторами; упомянем

лишь две работы: Джалали и Хантера [2005], Де Рийке и Вулис [2016].

Альтернативный метод расчета собственных колебаний звездного дис-

ка был предложен Е.В. Поляченко [2005]. Метод не использовал био-

ортонормальный базис и имел вид стандартной линейной задачи на СЗ

Ax = λx. Последнее позволяло находить разом все СЗ без какой-либо апри-

орной информации. Это направление получило дальнейшее развитие в рабо-

тах М.А. Джалали [14, 15].

Интерес прежде всего к звездным дискам, а не газовым, объясняется тем,

что газ составляет в галактиках лишь небольшую долю по массе (по совре-

менным оценкам − до 10-15%). Нужно, однако, иметь ввиду, что свойства

устойчивости зависят не только от распределения массы, но и ее динами-

ческой “нагретости”. Последняя характеризуется в звездных дисках ради-

альной дисперсией скоростей σR, а в газовых − давлением или скоростью

звука vs. Газовая среда обычно более холодная, что в принципе может при-

водить к развитию неустойчивости газовой компоненты на фоне устойчивого

аксиально-симметричного звездного диска. Данная гидродинамическая кон-

цепция формирования спиральных рукавов галактик развивалась в работах

А.М. Фридмана с соавторами (см. обзор [11]). Заметим, однако, что сам звезд-

ный диск, как правило, неустойчив, вследствие чего необходимо сравнивать

характерные времена неустойчивости звездного и газового дисков. Одна из

таких задач рассмотрена в разделе 3.

Теория устойчивости газовых дисков имеет еще одно важное значение −

она дает менее детальное (а значит более простое) описание звездных дисков.

Данный подход развивался в работах Ц.Ц. Линя с соавторами (см. моногра-

фию Бертина 2014). Такая подмена полностью оправдана в динамически хо-

лодных моделях. Но, к сожалению, эти модели оказываются сильно неустой-
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чивыми и поэтому неприменимыми к описанию галактических дисков. С ро-

стом радиальной дисперсии скоростей или давления отличия звездного диска

от газового становятся все заметнее. Не до конца изучено влияние резонан-

сов на распространение спиральной волны плотности в газовом диске и его

различие в этом отношении от звездного.

Упомянутая сильная неустойчивость холодных дисков есть прямой ана-

лог джинсовской неустойчивости во вращающихся средах. Как следует из

дисперсионных уравнений (2, 3), вращение стабилизирует диск на больших

масштабах возмущений (малые k), поэтому область неустойчивости по k за-

нимает промежуточные значения порядка k∗ ≡ πGΣd/c
2, где c обозначает

либо vs, либо σR.

Неустойчивость, приводящая к развитию спиральных рукавов и баров,

имеет другую природу. Она связана с наличием дифференциального вра-

щения, самогравитации и эпициклического движения. Благодаря дифферен-

циальному вращению, т.е. зависимости угловой скорости от радиуса Ω(R),

спиральное возмущение, вращающееся с постоянной скоростью Ωp, имеет

несколько важных резонансов с орбитальным движением частиц диска. Ре-

зонанс с азимутальным движением, где выполняется условие Ω(Rc) = Ωp,

называется коротационным; резонансы с эпициклическим движением, где вы-

полняются условия Ω(RL) ± κ(RL)/m = Ωp, называют линдбладовскими. В

диске возникают области, в которых энергия и угловой момент волны отри-

цательны (внутри Rc) и положительны (вне Rc). Волна, находящаяся внутри

коротационного резонанса Rc увеличивает свою амплитуду со временем бла-

годаря обмену с внешней областью [2, 3, 4], либо же с частицами вблизи

коротации [51].

Неустойчивость оказывается подавленной если во внутренней области

имеется линдбладовский резонанс [31, 32]. Наличие или отсутствие этого ре-
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зонанса зависит от частоты вращения спирали и от степени концентрации

материи в центре диска. Линдбладовский резонанс имеется при любой ча-

стоте в случае степенного роста плотности к центру ρ(r) ∝ r−α, где r − сфе-

рический радиус. Такое распределение имеет специальное название − “касп”,

в отличие от более плавных распределений, в которых плотность выходит на

какое-то постоянное значение.

Несмотря на то, что в моделях с каспом образование спиралей и баров

должно быть подавлено, имеются численные эксперименты, показывающие

формирование баров даже в этом случае. Так, например, в работе Видроу и

др. [2008] использовалась модель “Млечного пути” с каспом α ≈ 0.5 и для нее

с помощью решения задачи N-тел была получена неустойчивость бар-моды.

Поляченко и др. [2016] показали, что возможность образования бара связана

с наличием у диска конечной толщины: если радиус линбладовского резо-

нанса оказывается меньше характерной толщины диска, то планарное при-

ближение для нахождения резонансов оказывается нарушенным. Размытый

резонанс оказывается неспособным поглотить падающую спиральную волну

и предотвратить развитие неустойчивости.

Тоомре [1977] показал существование неустойчивости в модели диска Ме-

стеля, угловая скорость которого Ω(R) ∝ R−1. Неустойчивость возникает

здесь только тогда, когда из центра вырезано достаточно широкое кольцо,

так что поверхностная плотность Σd(R) убывает к центру как R3. Благодаря

такому поведению параметр Тоомре Qs неограниченно растет к центру. Обла-

сти с большими значениями параметра Тоомре являются непрозрачными для

распространения спиральных волн. Поэтому центр диска вместе с резонансом

Линдблада оказываются внутри так называемого Q-барьера.

Предложенный Поляченко [2018] матричный метод расчета неустойчи-

вых СЗ для газового диска дополняет имеющиеся методы для звездных дис-
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ков и позволяет выявить отличия спектров неустойчивых СЗ для газовых

и звездных дисков. С его помощью можно проанализировать, в частности,

роль линдбладовского резонанса в ослаблении газовой спиральной волны и

газового Q-барьера. Этому посвящен Раздел 2.

Помимо неустойчивости, развивающейся в плоскости диска, существуют

неустойчивость, связанная с движениями звезд поперек плоскости диска. Это

т.н. “изгибная” неустойчивость тонкого слоя, которая приводит к его утолще-

нию. Полученное для нее дисперсионное соотношение

ω2 = ν2 + 2πGΣd|k| − σ2k2 (5)

оказывается очень похожим на дисперсионное соотношение (2), с той только

разницей, что эпициклическая частота здесь заменена на частоту колебаний

частиц в потенциале гало ν; роли же других слагаемых противоположны: сла-

гаемое, отвечающее самогравитации работает на устойчивость, а дисперсия

скоростей в плоскости слоя σ − на неустойчивость [26]. Физический смысл

состоит в том, что самогравитация старается вернуть вылетевшую частицу

обратно в слой.

В отсутствие гало (ν = 0) дисперсионное соотношение (5) содержит толь-

ко одну границу масштаба неустойчивых волн и поэтому изгибные волны

с достаточно короткой длиной волны, λ < σ2/(GΣd), всегда неустойчивы.

В.Л. Поляченко и И.Г. Шухман [1977] показали, что соотношение (5) может

выполняться лишь для длин волн, существенно превышающих характерную

толщину слоя. Если за эту величину взять толщину изотермического слоя

z0 ≡ σ2
z/(2πGΣd), определяемую вертикальной дисперсией скоростей σz, то

мы получим допустимый диапазон неустойчивых волновых чисел:

σ2
z

σ2
< |k|z0 .

σz
σ
, . (6)
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Применительно к звездной системе этот результат означает возможность

устойчивости слоя относительно изгибных возмущений при достаточно боль-

ших значениях отношения дисперсий σz/σ. Для анизотропного максвеллов-

ского распределения Араки [1987] показал, что граница устойчивости соот-

ветствует значению σz/σ = 0.293. Для устойчивости осесимметричных изо-

лированных дисков этого значения оказалось недостаточно: более точная гра-

ница σz/σ ≈ 0.6 была получена численно Мерритом и Селвудом [1994]. Нали-

чие гало делает диск более устойчивым, т.е. смещает границу устойчивости

в сторону меньших значений.

Неустойчивость бар-моды в плоскости диска приводит к формированию

бара, который в свою очередь увеличивает дисперсию скоростей в плоскости

диска. Результатом этого процесса становится формирование диска с малым

соотношением σz/σ, который оказывается неустойчивым по отношению к из-

гибным возмущениям. Возникающая вторичная неустойчивость приводит к

формированию X-образных структур, наблюдаемых с ребра многих спираль-

ных галактик. Этой задаче посвящен Раздел 4.

Цели и задачи работы

Основной целью данной работы является исследование влияния газовой

среды на формирование спирального узора в звездном диске, а также рас-

пространение волн в газовой и звездной среде. Моделирование образование

бара и псевдобалджа.

Исходя из этого, в работе решаются следующие задачи:

1. провести сравнительную характеристику образования спирального узо-

ра в газовых и звездных дисках.

2. исследовать роль внутреннего линдбладовского резонанса в подавлении

глобальных спиральных мод в газовом и звездном диске.
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3. численное моделирование образования изгибов диска в сильно неустой-

чивой по отношению к образованию бара модели Куйкена-Дубинского.

Моделирование образование бара и псевдобалджа.

Положения, выносимые на защиту

• Предложен механизм образования трехрукавных спиралей.

• показано, что в газовом диске моды образуются независимо от наличия

внутреннего линдбладовского резонанса, в отличии от звездного диска,

в котором при наличии IRL, необходим вводить Q-барьер.

• Формирование бара в более горячей модели характеризуется более спо-

койной эволюцией. В динамически более холодной и более неустойчивой

модели наступает фаза вторичной неустойчивости, уже поперек диска.

Критически важным для вторичной (изгибной) неустойчивости оказы-

вается отношение вертикальной и радиальной дисперсий скоростей, ко-

торое уменьшается при образовании бара и может достигнуть критиче-

ского значения (примерно равного 0.5), при котором наступает неустой-

чивость.

Публикации

• Л.В. Шпигель и Е.В. Поляченко Q-барьер и формирование спиральных

волн плотности в газовых и звездных дисках

• Л.В. Шпигель и Е.В. Поляченко Формирование псевдобалджа в галак-

тиках типа «Млечный путь» как результат действия изгибной неустой-

чивости

• Spiegel, Lubov; Polyachenko, Evgeny Multiarm spirals on the periphery of

disc galaxies
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ГЛАВА 1
ОБЗОР МАТРИЧНЫХ МЕТОДОВ

Движение звезды в плоскости галактики определяется функцией распре-

ления F и гамильтонианом H0. Пусть звезды движутся в плоскости симмет-

рии аксиально-симметричного гравитационного потенциала V0(r). Для рас-

чета орбиты используются переменные угол-действия J, w. Где переменные

действия J ≡ (Jr, Lz), являются интегралами движения в невозмущенном

поле, J1 - определяет радиальное действие, J2 - момент импульса.

Таким образом, гамильтониан H0 зависит только от переменных действия

J ≡ (Jr, Lz), являющихся интегралами движения. Тогда

Ω1(J) ≡ ∂H0(J)

∂Jr

Ω2(J) ≡ ∂H0(J)

∂Lz
,

две орбитальные частоты радиальных и азимутальных колебаний.

Возмущающее поле влияет, как на переменные действия, так и на пере-

менные углов. В линейной теории рассматривается равновесная система с

возмущениями малой амплитуды, много меньше исходной функции. Тогда

возмущенные орбитальные элементы можно записать в виде суммы возму-

щенной и невозмущенной части.

Ji → Ji + ∆Ji, wi → wi + ∆wi

1.1. Линейный матричный метод Калнайса

Для линейной теории возмущений Калнайс [20, 21] предложил записать

возмущающие элементы через возмущающюю функцию, которая в свою оче-

редь выражается через коэфициенты фурье hlm(J).
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∆Ji =
∂χ

∂wi
, ∆wi = − ∂χ

∂Ji

χ = −Re

 1

4π2

∑
l,m

hlm(Ji) exp[i(lw1 +mw2 + ωt)]

i(lΩ1 +mΩ2 + ω)

 .

Используя переменные угол-действие можно записать значение потенци-

ала g, ощущаемого звездой вдоль ее возмущенной орбиты, линиризируя по-

лученный потенциал и суммируюя его для всех звезд системы получаем

g(Ji+∆Ji, wi+∆wi) =
1

4π2

∑
l,m

∫ ∫
F (J)

{(
l
∂

∂J1
+m

∂

∂J2

)
×
[
glm(J)hlm(J)

lΩ1 +mΩ2 + ω

]}
dJ1dJ2

где glm коофициенты фурье для потенциала g.

Если потенциал h можно разложить в ряд

h =
∞∑
j=0

ajφj

и соответствующюю ему возмущенную поверхностную плотность записать в

виде

s =
∞∑
j=0

ajσj.

Можно получить нелинейное матричное уравнение на собственные функ-

ции

∞∑
j=0

Mij(ω)aj = ai, (1.1)

где
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Mij(ω) =
1

8π3G

∑
l,m

∫ ∫
F (J)

{(
l
∂

∂J1
+m

∂

∂J2

)
×
[

(φi)lm(φj)lm
lΩ1 +mΩ2 + ω

]}
dJ1dJ2

Данное уравнение может быть решено только для специальных ω. Для

локализации частот можно использовать диаграммы Найквиста, как это сде-

лал Цанг в своей работе [53]. Он использовал теорию Калнайса для вычис-

ления мод изотермического диска [34], который обладает важным свойством

− плоской кривой вращения.

1.2. Линейный матричный метод Поляченко

Альтернативный подход для расчета мод в звездных дисках предложил

Поляченко [2004, 2005]. Рассматривая малые возмущения функции распреде-

ления (ФР) и гамильтониана

F = F0(J) + F1(J,w, t), H = H0(J) + V1(J,w, t),

где возмущенный потенциал связан с ФР следующим соотношением

V1(r, t) = −G
∫

dJ ′dw′
F1(J

′, w′, t)

|r − r′(J ′, w′ )|
,

подставляем полученые выражения в бесстолкновительное уравнение

Больцмана.

∂F

∂t
+ [F,H] = 0

Учитывая малые возмущения, задача сводиться к решению линеризова-

ного уравнения Больцмана, путем подстановки в него разложений возмуща-
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ющей части в ряд Фурье

F1 = eimw2−iωt
∞∑

l=−∞

Fl(J)eilw1

V1 = eimw2−iωt
∞∑

l=−∞

Ψl(J)eilw1

Для того чтобы система была самосогласованной используется уравнение

Пуассонна

V (r) = −G
∫
dr′dv′

F(r′, v′)

r12

Записывая выражение в переменных угол действие и находя фурье эле-

менты для Ψl(J). Итоговое выражение для дисковых систем принимают вид:

Fl(J)[ω − lΩ1(J)−mΩ2(J)] = GF ′0,l(J)

∫
dJ′

∞∑
l′=−∞

Πl,l′(J,J′)Fl(J′) (1.2)

где Fl собственные векторы, F ′0,l(J) - обозначение выражения

F ′0,l(J) = l
∂F0(J)

∂Jr
+m

∂F0(J)

∂Lz

и подинтегральная функция может быть представлена виде интегралов по

радиальным угловым переменным

Πl,l′(J,J′) = 4

∫ π

0

dw1

∫ π

0

dw′1h[r(w1,J), r(w′1,J
′)] cos(w1l +mθ) cos(w′1l

′ +mθ′)

где

h[r(w1,J), r(w′1,J
′)] ≡ 1

2πr>

∫ 2π

0

cos(mα)√
1 + z2 − 2z cosα
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z = r</r>; r< = min[r(w1,J), r(w′1,J
′)], r> = max[r(w1,J), r(w′1,J

′)],

θ(w1,J) ≡ w2 − φ = w2 − Lz
∫ r

rmin

dx

x2vr(x,J)

φ = φ(w1, w2,J) - азимут звезды.

Уравнение 1.2 используется для поиска нестабильных собственных мод в

любом двумерном галактическом звездном диске. В отличии от метода Кал-

найса (1.1), здесь можно получать весь спектр мод. Кроме того в его подходе,

собственная частота моды появляется в уравнении очень сложным образом.

1.3. Линейный матричный метод c использованием базисных
функций

В методе Поляченко при решении матричного уравнения 1.2 получает-

ся матрица с большим количеством элементов, для расчета которой требу-

ются значительные вычислительные мощности. Джалали [2007] предложил

использовать разложения потенциала и ФР, чтобы уменьшить порядок мат-

рицы. С одной стороны возмущеные ФР и потенциал можно разложить в ряд

фурье по угловым переменным.

F1(J,w, t) =
∞∑

l,m=−∞

∞∑
j=0

dlmj (t)Φlm
j (J)e[i(lw1+mw2)], (1.3)

V1(J,w, t) =
∞∑

l,m=−∞

∞∑
j=0

blmj (t)Ψlm
j (J)e[i(lw1+mw2)] (1.4)

где Φlm
j (J) и Ψlm

j (J) - пробные функции.
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С другой стороны возмущенная поверхностная плотность и потенциал мо-

гут быть предтавлены в виде разложения по биортогональому базису,

V1(r, φ, t) = eimφ−iωt
∞∑
j=0

ajψj(r), Σ1(r, φ, t) = eimφ−iωt
∞∑
j=0

ajσj(r), (1.5)

где ψj(r), σj(r) - биортогональный потенциал и поверхностная плотность,

которое удовлетворяет условию

2π

∫ ∞
0

ψj(r)σj′(r)rdr = Djδj,j′

где δj,j′ символ Кронекера. В качестве функций ψj(r) и σj′(r) использовались

функции Клаттона-Брока [1972]

Приравнивая потенциалы в 1.5 и 1.4 получаем

Ψj(J) =
1

π

∫ π

0

ψj(r) cos[lω1 +mθ(ω1,J)]dω1

.

Выбор функции Φj(J) более сложная задача. Джалали предлагает под-

ставить возмущающие потенциал и ФР и положить, что производная возму-

щённой ФР по времени равна нулю. В результате получаем:

Φj(J) =
F ′0,l

lΩ1 +mΩ2
Ψj(J),

Однако, такой выбор не позволят работать с резонанстными орбитами для

которых

lΩ1(J) +mΩ2(J) = 0

Кроме того довольно сложно выбрать биортогональный базис так как их

выбор очень ограничен [9, 22, 46, 47].
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1.4. Метод конечных элементов в звездном диске

Джалали [2010] продолжил исследование линейной проблемы собствен-

ных значений, используя формулировку метода конечных элементов (МКЭ)

Бубнова-Галеркина.

Рассмотрим полярную систему координат. И разделим все пространство

на N колец ширина каждого элемента определяется как ∆r = rn+1− rn. Воз-

мущенный потенциал и поверхностную плотности разложим на коэфициенты

Фурье

V1(r, φ, t) = eimφ−iωt
N∑
n=1

Nd∑
j=1

Hn(r)G
j
na

j
n,

Σ1(r, φ, t) = eimφ−iωt
N∑
n=1

Nd∑
j=1

Hn(r)G
j
nb
j
n,

где функции Hn(r) равны еденице внутри кольца rn ≤ r ≤ rn+1 и нулю

вне этого кольца. Интерполирующие полиномы Gj
n, 1 ≤ j ≤ Nd должны удо-

влетворять условию Gj
n(r̄k) = δjk, где r̄k − положение узла k в приведенных

координатах.

r̄k = 2
r − rn
∆rn

− 1

Полиномы Gj
n для Nd = 2 :

G1
n =

1

2
(1− r̄),

G2
n =

1

2
(1 + r̄)

Фурье-компоненты для возмущенных потенциала и ФР имеют вид:
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Ψl(J) =
N∑
n=1

Nd∑
j=1

Ψj
l (n,J)ajn,Fl(J) =

N∑
n=1

Nd∑
j=1

Ej
l (n,J)zjn(n),

где

Ψj
l (n,J) =

1

2π

∫ π

0

Hn(r)G
j
n cos[ilω1 + im(ω2 − φ)]dω1,

а пробные функцииEj
l (n,J) для ФР невозможно определить из уравнений

и их необходимо подбирать. Джалали (2010) принимает их в виде:

Ej
l (n,J) =

F0,l

lΩ1 +mΩ2
Ψj
l (n,J),

что имеет такие же недостатки, как и уравнения Калнайса, они имеют неопре-

деленость вблизи резонансных орбит.

Точность расчетов МКЭ определяется несколькими факторами:

1. степенью дифференцируемости функций в узлах сетки;

2. количество членов Фурье в разложении по w1;

3. количество узлов сетки и их размеры;

4. точность интегралов, взятых по пространству действий;

5. точность поиска собственных значений.

1.5. Метод конечных элементов в газовом диске

Для исследования спиральной структуры, используют инструменты гид-

родинамики, описывающей, тонкие газообразые диски. В статье [41] пред-

лагается новый метод поиска спиральных структур, основанный на распро-

странении возмущений малой амплитуды на конечные радиальные элементы.

Матричное уравнение извлекается из исходных гидродинамических уравне-

ний и имеет вид линейной алгебраической задачи на собственные значения.
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Тонкий газовый диск определяется поверхностной плотностью, уговой скоро-

стью и скоростью звука.

Запишем основные уравнения для газового диска : уравнение Эйлера

−iω∗vr − 2Ωvθ = − d

dR
(V + h)

−iω∗vθ −
κ2

2Ω
vr = −im

R
(V + h).

Уравнение неразрывности

−iω∗Σ +
1

R

d

dR
(RΣ0vr) +

imΣ0

R
vθ.

Уравнение состояния

h = c2
s

Σ

Σ0
.

Здесь ω∗ = ω −mΩ, ω = mΩp + iγ и эпициклическая частота

κ2 ≡ 4Ω2 +R
dΩ2

dR
.

Для возмущеного потенциала уравнение Пуассона имеет вид

V (R) =

∫ ∞
0

dR′R′Gm(R,R′)Σ(R′) ≡ ĜmΣ

где Gm функця Грина. Выражая потенциал V и энтальпию через Σ полу-

чаем систему интегрально диференциалльныйх уравнений.

ωvr = mΩvr + 2iΩvθ − i
d

dR
(ĤmΣ)

ωvθ = −i κ
2

2Ω
vr +mΩvθ +

m

R
(ĤmΣ)

ωΣ = − i

R

d

dR
(RΣ0vr) +

mΣ0

R
vθ −mΩΣ)
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Для решения данного уравнения разделим область на радиальные узлы и

определим базисные функции φj. Тогда неизвестные функции (vr, vθ,Σ) будут

описываться линейными комбинациями

f(R)→
N∑
j=0

Fjφj

где Fj значение функции (vr, vθ,Σ) в узлеR. В качестве базисных функций

φj используются полиномы Лежандра. Для получения линейной задачи на

собственные значения, введем вектор x состоящий из значений скоростей и

поверхностной плотности в каждом узле сетки вдоль радиуса R

ωx = Ax

умномнажая уравнения на и интегрируя по радиусу мы получаем матрицу

с левой :

Mx =


(RΣ0)kj 0 0

0 (RΣ0)kj 0

0 0 (RΣ0)kj


и с правой стороны

L =


m(RΣ0Ω)kj 2i(RΣ0Ω)kj −iP ′kj
−i(Rκ22Ω )kj m(RΣ0Ω)kj mPkj

−iDkj m(Σ0)kj m(RΣ0Ω)kj

 ,

где

Pkj =

∫
dRdR′φk(R)Σ0(R)Gm(R,R′)R′Σ0(R

′)φj(R
′) + (1.6)

+

∫
dRφk(R)Σ0(R)c2

s(R)φj(R) (1.7)
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P ′kj =

∫
dRdR′φk(R)RΣ0(R)

dGm(R,R′)

dR
Σ0(R

′)φj(R
′) + (1.8)

+

∫
dRφk(R)RΣ0(R)

d

dR
[c2
s(R)φj(R)] (1.9)

Dkj =

∫
dRφk(R)

d

dR
[RΣ0(R)φj(R)].

Здесь матрица A уравнения получается A = M−1L.

Описаный метод Поляченко [2018] применяет для расчета модели экспо-

ненциального диска. Такой метод получается более быстрым и точным по

сравнению с методами в звездных дисках и позволяет не только сразу полу-

чить весь спектр мод, но и довольно просто расчитать возмущение плотности.
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ГЛАВА 2
ФОРМИРОВАНИЕ СПИРАЛЬНЫХ ВОЛН ПЛОТНОСТИ В

ГАЗОВЫХ И ЗВЕЗДНЫХ ДИСКАХ

Определение неустойчивых мод звездных дисков играет важную роль

в объяснении происхождения спиральных узоров дисковых галактик. Вви-

ду относительной сложности уравнений звездной динамики, предпринима-

лись серьезные усилия по адаптации гидродинамических моделей к описанию

звездных дисков [5, 27, 35]. В пределе холодной звездной среды и отсутствия

давления в газе эти среды действительно ведут себя одинаково вне резонан-

сов. Оказалось, однако, что спиральные волны в газе и звездах по-разному

взаимодействуют с линдбладовскими резонансами, которые играют важней-

шую роль в формировании спиральных узоров.

Эта роль состоит в поглощении звездной волны, падающей на резонан-

сы [31, 32]. На периферии галактического диска всегда имеется внешний ре-

зонанс (OLR). Кроме того, возможно наличие также внутреннего резонанса

(ILR) недалеко от центра, например при неограниченном росте скорости вра-

щения к центру диска (т.н. модели с «каспом»). Для установления спиральной

волны необходим «резонатор» в центральной части диска, где волна с отри-

цательным угловым моментом увеличивает свою амплитуду, отдавая поло-

жительный угловой момент наружу. Поглощая этот угловой момент, внеш-

ний резонанс играет созидательную роль в установлении спиральной волны

плотности в центре. Наличие же ILR в «резонаторе» играет негативную роль,

прерывая цикл усиления волны в центре. Необходимо каким-то образом вы-

нести ILR за пределы «резонатора».

Именно с этим связана идея Q-барьера, который бы отражал спиральную

волну, идущую в центр, до того как она достигнет ILR. Свое название этот
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барьер получил от известного параметра Тоомре Q,

Q =
κ(R)σ(R)

3.36GΣ0(R)
(2.1)

(здесь κ − эпициклическая частота, σ − радиальная дисперсия скоростей,

Σ0 − поверхностная плотность, R − галактоцентрический радиус), опре-

деляющего свойства устойчивости гравитирующих дисков. Области, харак-

теризующиеся большими значениями Q, оказываются непрозрачными для

спиральных волн. Последние должны отражаться при подходе к этим об-

ластям. Подтверждением правильности этих соображений явлется модель

Цанга-Тоомре [1977, 1976], подробно описанная ниже.

В газовой среде поглощения на линдбладовских резонансах не происхо-

дит [30]1. Внешняя волна может уйти на бесконечность, если отсутствует

край диска. Но ILR не должен мешать работе «резонатора», накачивающе-

го спиральную волну в центре. Целью данной работы является исследование

неустойчивых газовых мод в модели с каспом плотности, где ILR неизбежен.

В частности, рассмотрено их существование и дано сравнение их основных

характеристик с неустойчивой двухрукавной модой в звездном диске.

2.1. Диск Местеля и модель Цанга-Тоомре

Диск Местеля характеризуется поверхностной плотностью Σ0(R) =

V 2
0 /(2πGR), самогравитирующим потенциалом Φ0(R) = V 2

0 lnR и плоской

кривой вращения, Vc(R) = V0. Одна из возможных его реализации в фазовом

пространстве была предложена Тоомре [1977]:

F (E,L) ∝ Lqe−E
2/σ2

, (2.2)
1В работе приведено доказательство отсутствия взаимодействия в случае без самогравитации. Строгое

доказательство в общем случае до сих пор не представлено.
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где E и L − удельная энергия и угловой момент звезды; параметр q =

V 2
0 /σ

2 − 1. Модель становится устойчивой относительно осесимметричных

возмущений при σ ≥ 0.378V0. Несмотря на то, что косые моды (m > 0) обыч-

но стабилизируются позднее с ростом радиальной дисперсии, они не были

обнаружены даже при σ = 0.378V0.

Неограниченный рост угловой скорости вращения в центре затрудняет

расчет неустойчивых мод. В [50, 53] была предложена модификация этой

модели, которая состоит в замене самогравитирующего вещества диска цен-

тральным горячим «балджем», роль которого сводится к поддержанию за-

данной скорости вращения. Формально это соответствует умножению F на

дополнительный режущий фактор [1 + (L0/L)n]−1. Неустойчивые моды от-

сутствуют при n = 1, когда центр диска вырезается относительно мягко.

Однако при более резком профиле режущего фактора неустойчивые моды

были найдены. Так, при n = 2 имеется однорукавная мода (m = 1) со ско-

ростью вращения Ωp = 0.141 и инкрементом нарастания γ = 0.066 (в еди-

ницах V 2
0 /L0), а при n = 4 − двухрукавная мода (m = 2) с параметрами

(Ωp, γ) = (0.439, 0.127).

Рис. 2.1 поясняет появление неустойчивой моды на языке Q-барьера.

Умножение F на режущий фактор приводит к занулению поверхностной

плотности диска в центре (a), что дает неограниченный рост профиля Q(R)

(b). Заметим, что для модели без режущего фактора Q постоянно и близко

к единице. Область по радиусу R < RQ со значениями Q & 3 (b, c) принято

считать непрозрачной для волн [5, 45, 51]. На нижнем рисунке даны положе-

ния основных резонансов неустойчивой двухрукавной моды. Видно, что RILR

оказывается ближе к центру, т.е. за пределами области «резонатора» (от RQ

до области коротации).
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Рис. 2.1: Модель Цанга-Тоомре неустойчивого звездного диска с каспом:
a) поверхностная плотность диска Σ0(R) (tapered) в сравнении с Σ0(R) дис-
ка Местеля (Mestel); b) Профиль параметра Тоомре Q; c) частотные кривые
Ω(R), Ω(R)± κ/2. Горизонтальная линия Ωp = 0.439 дает положение основ-
ных резонансов неустойчивой моды m = 2. Радиус Q-барьера RQ соответ-
ствует значению Q = 3.

2.2. Неустойчивые моды в газовом диске с каспом

В качестве исследуемой модели примем аналог модели Цанга-Тоомре: по-

верхностную плотность, представленную на Рис. 2.1, плоскую кривую враще-
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ния и постоянную скорость звука, соответствующую значениюQ = 1 для газа

на периферии диска. Для расчета неустойчивых газовых мод мы применяем

метод конечных элементов, описанный в [41].

На Рис. 2.2 представлен спектр неустойчивых мод газового диска. В отли-

чие от звездного диска, тут имеется несколько мод, причем все они находятся

слева на плоскости (Ωp, γ) от моды Цанга-Тоомре. Соответствующие положе-

ния ILR оказываются существенно дальше от центра, RILR = 0.293/Ωp, т.е.

в области прозрачности для волновых пакетов, характеризуемой значениями

Q, близкими к единице.

На Рис. 2.3 приведены примеры спиральных узоров. Обращает на себя

внимание, что узоры ведут себя регулярно на линдбладовских резонансах.

В отличие от этих газовых спиралей, звездные заканчиваются на внешнем

линдбладовском резонансе из-за поглощения спиральной волны на OLR.

2.3. Выводы

На примере модели с каспом мы показали, что несмотря на наличие ILR

в газовом диске имеются неустойчивые двухрукавные моды. В отличие от

звездного диска, где единственная такая мода появляется за счет Q-барьера,

здесь наличие барьера не обязательно вследствие того, что газовая волна не

взаимодействует с резонансом.

Интересно, что роль Q-барьера в газовом диске не вполне ясна. Соглас-

но [5], в газовой среде волна также должна отражаться от барьера. Однако в

своих вычислениях мы обнаружили, что положение неустойчивых мод зави-

сит от положения внутренней границы расчетной области. Этого не должно

происходить, если граница находится глубоко внутри запрещенной области.

Данный вопрос будет рассмотрен в будущих статьях.
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нения дана неустойчивая мода звездного диска в модели Цанга-Тоомре.
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Рис. 2.3: Спиральные узоры неустойчивых мод с наибольшей скоростью вра-
щения узора и инкрементами нарастания. Линии уровня показывают превы-
шение плотности над осесимметричным значением. Пунктирные линии ука-
зывают на положение линдбладовских резонансов, штриховые − коротаци-
онного резонанса. В левом углу указаны значения (Ωp, γ) для каждой моды.
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ГЛАВА 3
МНОГОРУКАВНЫЕ СПИРАЛИ НА ПЕРИФЕРИИ

ДИСКОВЫХ ГАЛАКТИК

Cпиральный узор дисковых галактик не всегда имеет вид двух, симмет-

рично расположенных рукавов, простирающихся от центра или центральной

перемычки (бара) до края диска. Часто узор представляет собой двухрукав-

ную спираль в центральной области, которая с ростом расстояния до центра

сменяется на трех-, четырех- и более рукавную структуру.Такой же рост чис-

ла рукавов с радиусом был продемонстрирован в недавнем звездно-газовом

моделировании Корчагина и др.(2016, далее ‘KХХ’). Согласно выводам ста-

тьи, присутствие газовой компоненты кардинально меняет эволюцию галак-

тики, несмотря на малую массу газа.

Без учета эволюции газа в звездном диске наблюдается лишь медлен-

ное развитие бара с характерным временем экспоненциального нарастания

Te ≈ 500 млн лет, причем какие-либо заметные спирали отсутствуют. В при-

сутствии активной газовой компоненты формируется двухрукавная спираль

в центре диска и трехрукавная − на периферии, причем скорость форми-

рования оказывается примерно на порядок выше. Цель данной работы −

проанализировать модель Галактики, методику расчета и выводы из работы

КХХ, а также предложить свою интерпретацию полученных результатов.

3.1. Критерии устойчивости взаимодействующих звездного и га-
зового дисков

Изолированные звездный и газовый диски в приближении нулевой тол-

щины и тугой закрутки спиралей описываются дисперсионными уравнениями
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(напр., [7, 43]):

Ds(s, k) ≡ s2 − 1 + |k̂s|F = 0 , (A1)

Dg(s, k) ≡ s2 − 1 + |k̂g| −
Q2

gk̂
2
g

4
= 0 , (A2)

где

s ≡ ω∗
κ
, ω∗ ≡ ω −mΩ , k̂s ≡

k

ks, crit
, k̂g ≡

k

kg, crit
,

k − волновое число, ks, crit = κ2/(2πGΣ0), kg, crit = κ2/(2πGΣg0), cs − скорость

звука, F − редукционный фактор, который для s = 0 в случае распределения

Шварцшильда принимает вид:

F(0, χ) =
1

χ
(1− e−χI0(χ)) , (3.1)

χ ≡ σ2
Rk

2/κ2, σR − дисперсия радиальных скоростей звезд.

Для дисковых галактик характерны соотношения Σg0 � Σ0 и cs � σR,

поэтому можно ввести два малых параметра

ε ≡ Σg0/Σ0 , δ ≡ cs/σR . (3.2)

Самогравитация газового диска влияет на движение звезд и делает звездный

диск менее устойчивым. Потеря устойчивости изолированных дисков отно-

сительно осесимметричных возмущений происходит при Q = Qg = 1, или

при k̂s, k̂g ∼ 1. Однако, ввиду того, что ks, crit/kg, crit = ε, масштабы наиболее

опасных для возникновения неустойчивости волновых чисел k оказываются

сильно разнесены, и результирующий эффект оказывается незначительным.

Найдем соответствующие поправки к параметрам Тоомре для взаимодейству-

ющих дисков с помощью совместного дисперсионного соотношения:

Ds(s, k)Dg(s, k) = F k̂sk̂g . (3.3)
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В случае звездного диска обозначим k̂ = k̂s, тогда k̂g = εk̂, и дисперсион-

ное уравнение для звездного диска примет вид:

s2 = 1− |k̂s|(F + ε) +O(ε2) . (3.4)

Малая добавка, пропорциональная ε, дает вклад в критическое значение па-

раметра Тоомре в присутствии газового диска:

Qi = 1 + 1.822ε+O(ε2) . (3.5)

Заметим, что оно не зависит отQg, т.к. критическая длина волны оказывается

слишком большой, чтобы давление газа играло какую-либо роль.

Для газового диска удобно переобозначить k̂ так, чтобы k̂ = k̂g. Соответ-

ственно, k̂s = ε−1k̂, а дисперсионное уравнение для газового диска примет

вид:

s2 = 1− |k̂|+
Q2

gk̂
2

4
− 3.5

ε

Q2

(
1

|k̂|
+

Q2
g

4−Q2
g|k̂|

)
+O(ε2) . (3.6)

Критическая длина волны, на которой происходит потеря устойчивости, в

этом случае равна:

|k̂∗| =
2

Q2
g

(
1− 3.5ε

Q2

[
4

Q2
g
−
Q2

g

4

])
+O(ε2) , (3.7)

а критический параметр устойчивости газового диска в присутствии звезд-

ного диска с параметром Тоомре Q равен:

Qi
g = 1 + 1.75Q−2ε+O(ε2) . (3.8)

3.2. Модель Галактики

Модель KХХ состоит из двух активных и двух фиксированных компонент.

Активные компоненты − тонкий звездный и газовый диски − описываются
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соответствующими динамическими уравнениями. Фиксированные компонен-

ты (гало и балдж) заданы неизменным внешним гравитационным потенциа-

лом.

Для тонкого звездного диска принимается экспоненциальный профиль

поверхностной плотности

Σ0(R) = Σ∗e−R/Rd , (3.9)

с радиальной шкалой Rd = 3 кпк и полной массойMd = 2πR2
dΣ∗ = 4·1010 M�.

Профиль радиальной дисперсии скоростей

σR(R) = σ0e−R/Rσ , (3.10)

имеет параметры Rσ = 6.4кпк и σ0 = 120км/с, так что дисперсия скоростей

в солнечной окрестности составляет 34.3 км/с.

Параметры газового диска (плотность и скорость звука1) в нашей модели

плавно меняются с радиусом. Так, газовый диск массой Mg = 4 · 109 M�,

представленный в КХХ плоским профилем поверхностной плотности с Σg0 =

15.7M�/пк2, резко обрывающемся на радиусе R = Rg = 9кпк, заменен у нас

диском Кузьмина − Тоомре с профилем

Σg0(R) =
Σg∗

(1 +R2/R2
g)

3/2
, (3.11)

центральной поверхностной плотностью Σg∗ = 39.7M�/пк2 и шкалой Rg =

6кпк. При этих параметрах масса диска внутри R = 9кпк по-прежнему рав-

на 4 · 109 M�, а плотность газа в солнечной окрестности оказывается равной

8.6M�/пк2. Также, в нашей работе принят профиль скорости звука, отлич-
1Эта величина, фигурирующая в теории устойчивости газовых дисков, отлична от термодинамической

скорости звука, которая достигает интересующих нас значений лишь при температуре порядка 105 K. Для
ее обозначения иногда используют термин “турбулентная скорость звука”.
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ный от постоянного значения cs = 8км/с работы КХХ:

cs(R) =
c0

(1 +R2/R2
g)

1/2
, (3.12)

где c0 = 5.8км/с (или 3.5км/с в окрестности Солнца).

Для потенциала гало выбран псевдоизотермический профиль,

ρh(r) =
ρh0

(1 + r2/a2
h)
, (3.13)

где ah = 3кпк − характерный масштаб гало, а центральная плотность ρh0 =

0.085M�/пк3 определяется из условия, что масса гало внутри радиуса rh =

12кпк составляет 7.7 · 1010 M�.

Балдж задается распределением Пламмера

ρb(R) =
ρb0

(1 +R2/R2
b)

5/2
, ρb0 = 47.6M�/пк3 , (3.14)

с шкалой ρb0 = 0.44кпк. При этом профиле плотности масса балджа на ра-

диусе r = 1.5кпк составляет 1.5 · 1010 M�.

На Рис. 3.1 a показаны профили круговой скорости вращения Vcirc(R), ра-

диальной дисперсии скоростей звезд σR(R), и скорости звука cs(R), а на

Рис. 3.1 b − профили поверхностной плотности звездного и газового дисков.

Полученная нами кривая вращения несколько отличается от кривой враще-

ния, приведенной в КХХ, причем это отличие не может объясняться различи-

ем в распределениях газовых компонент. Так, например, резкий спад кривой

вращения из работы КХХ после максимума на 1.2 кпк нельзя воспроизвести

изменением в распределении газа. По-видимому, приведенные в КХХ кривые

относятся к состоянию системы, уже вышедшей из первоначального нерав-

новесного состояния.
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Рис. 3.1: Важнейшие характеристики модели Галактики: а) кривая враще-
ния Vcirc(R), радиальная дисперсия скоростей звезд σR(R) и скорости звука
cs(R); b) поверхностная плотность звездного и газового дисков; c) профили
параметров Тоомре (3.15) для звездного и газового дисков. На рис. b) и с) ко-
ротким пунктиром показаны соответствующие профили для газового диска
c начальными параметрами статьи КХХ.
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Об этом же свидетельствует и сравнение профилей параметров устойчи-

вости Тоомре Q для звездного и газового дисков:

Q ≡ κσR
3.36GΣ0

, Qg ≡
κcs

πGΣg0
, (3.15)

где κ − эпициклическая частота, представленных на Рис. 3.1 c. Действитель-

но, профиль Q(R) оказался близким к зависимости, данной в КХХ, для об-

ласти R > 2 кпк. Однако, ход зависимости Qg(R) для параметров газового

диска, принятых в КХХ (короткий пунктир на Рис. 3.1 c), сильно отличается

от поведения данной ими же зависимости Qg(R) ≈ 1.2 на Рис. 1 справа. По-

скольку параметр устойчивости Тоомре есть мера динамической нагретости

среды, приведенный в статье КХХ профиль Qg(R) означает быстрое осты-

вание среды, так что в центре диска скорость звука становится существенно

меньшей 8 км/с.

При моделировании секулярной эволюции и формирования спиральных

структур как правило требуется устойчивость звездного и газового дисков от-

носительно аксиально-симметричных возмущений. В невзаимодействующих

дисках соответствующими условиями являются Q,Qg(R) ≥ 1. Взаимодей-

ствующие диски более неустойчивы, поэтому границы устойчивости в тер-

минах параметра Тоомре смещаются в сторону больших значений. Однако,

если диски сильно различаются по массе и “температуре”, поправочные коэф-

фициенты оказываются порядка ε = Σg0/Σ0 (см. пункт 3.1). Таким образом,

присутствие звездного диска не может быть ответственно за быструю фраг-

ментацию газового диска.

Заметим, что в при фиксированной газовой компоненте в звездном диске

образуется бар (см. Рис. 5 статьи КХХ). Скорость его образования зависит

от условий моделирования, в частности − от числа частиц и учета гало. Так,

например, она увеличивается в 2− 3 раза, если вместо фиксированного по-
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тенциала гало взять живое гало, т.е. моделировать его также, как и звездный

диск [42]. Из роста амплитуды m = 2 возмущения в работе КХХ можно оце-

нить время экспоненциального нарастания бара, которое составляет Te ≈ 500

млн лет. В случае живого гало в похожей модели [39] получил Te ≈ 400 млн

лет. Формирование трехрукавной спирали в звездной компоненте при вклю-

чении моделирования газа происходит за время 170 ... 200 млн лет, что соот-

ветствует масштабу времени Te ≈ 40 млн лет. Примерно такое же время, 100

... 150 млн лет, проходит от начала моделирования газа до начала формирова-

ния трехрукавной спирали. Этот интервал времени− типичное динамическое

время, равное по порядку периоду обращения вокруг центра на радиусах 4

... 6 кпк.

3.3. Фрагментация газового диска

Используя линейную теорию устойчивости для газового диска, опреде-

лим характерные значения параметра Qg(R), которые способны давать необ-

ходимую быструю фрагментацию диска с Te ≈ 40 млн лет и формирование

молекулярных облаков. Анализ устойчивости газового диска с помощью мат-

ричного метода [40] показывает отсутствие неустойчивых глобальных мод с

инкрементами нарастания ωI > 1Gyr−1, или Te < 1000 млн лет. Поэтому

единственный механизм, способный привести быстрому формированию об-

лаков − это джинсовская неустойчивость холодного газового диска.

Сделаем предварительную оценку значения Qg, при котором ожидаются

инкременты нарастания порядка динамической частоты κ. Для простоты бу-

дем считать m = 0 и используем приближение тугой закрутки спиралей. Из

уравнения (A2) находим, что потеря устойчивости происходит при k̂g = 2/Q2
g,

что соответствует инкременту нарастания

ωI = κ(Q−2
g − 1)1/2 , (3.16)
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Рис. 3.2: Изменение инкремента нарастания возмущений с количеством ру-
кавов m = 1...4 в зависимости от минимально значения Qg.

Например, для ωI = κ получим Qg ≈ 0.7.

На Рис. 3.2 показаны максимальные инкременты нарастания для m =

1...4, возникающие при уменьшении профиля Qg(R). Из графика видно, что

неустойчивые решения в виде трехрукавных спиралей с Te ≈ 40 млн лет

появляются при Qg, min ≈ 0.79, что близко к полученной выше оценке.

На Рис. 3.3 показан профиль скорости звука, соответствующий Qg, min ≈

0.79 в газовом диске. На радиусе 5 кпк значению Qg ≈ 1.2 при поверхностной

плотности газа ≈ 16M�/пк2 соответствует скорость звука ≈ 4км/с. Наши

вычисления показывают, что для получения неустойчивости газа с нужной

скоростью нарастания возмущений для гармоник m = 1...3 достаточно охла-

дить газ так, чтобы скорость звука была около ≈ 3 км/с.

3.4. Формирование многорукавной спирали

В работе [51] отмечается эффект необычайно быстрого формирования

двухрукавных спиралей как реакцию на квадрупольное, ограниченное по вре-

мени возмущение звездного диска. При этом сам диск является устойчивым в

привычном смысле, т.е. по отношению к развитию неустойчивых мод с любы-
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Рис. 3.3: Профили скорости звука cs(R), принятые в нашей модели (сплошная
линия), в работе КХХ в начальный момент (короткий пунктир) и отвечающая
охлажденной модели с Qg, min ≈ 0.79 (стандартный пунктир).

ми азимутальными числамиm. Формирующийся спиральный узор не постоя-

нен и может исчезнуть спустя некоторое время. Он появляется благодаря т.н.

свинговому усилению, эффективность которого зависит от двух параметров

− Q и X, где

X ≡ λθ/λcrit , (3.17)

λθ = 2π/kθ = 2πR/m, λcrit = 4π2GΣ0/κ
2. Как следует из Рис. 3.4, взятого

из работы Тоомре, максимальные коэффициенты усиления для Q = 2 при-

ходятся на X ≈ 1.8 (средний график JT, наиболее соответствующий откли-

ку звездного диска на молекулярные облака), а сам эффект пропадает при

X & 3.

Для нашей модели зависимости параметров X(R) при различныхm даны

на Рис. 3.5. Дляm = 2 профильX(R) проходит выше 2, т.е. данный механизм

возбуждения для двухрукавных спиралей может быть эффективен лишь в

центральной области. Для m = 3 значение X = 1.8 приходится на 4.4 кпк,

где должна наблюдаться трехрукавная спираль. Именно такая трехрукавная

спираль и наблюдается в численном эксперименте КХХ. Также возможно
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Рис. 3.4: Максимальные факторы свингового усиления в газовом диске [13],
усиление при превращении максимально открытой спирали в отстающую ту-
го закрученную [18] и усиление при превращении лидирующей туго закру-
ченной спирали в отстающую туго закрученную спираль [51, графики взяты
из работы].

формирование четырехрукавной спирали на периферии диска (при R > 7

кпк).

3.5. Выводы

Анализируется численный эксперимент [23], в котором было продемон-

стрировано появление трехрукавной спирали в тонком звездном диске при

наличии газового диска. Похожие особенности спиралей отмечаются в ря-

де дисковых галактик. Мы показываем, что трехрукавные спирали могут

быть объяснены быстрым охлаждением газовой компоненты, которое сопро-

вождается появлением сгустков − молекулярных облаков. Последние, в свою

очередь, индуцируют многорукавные спирали посредством механизма свин-

гового усиления.
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Первоначальное значение скорости звука, равное 8 км/с, оказывается

очень быстро равным 4 км/с для радиуса R = 5 кпк, как следует из при-

веденных в работе графиков профилей параметров устойчивости Тоомре Q

и Qg. Необходимое охлаждение для запуска описанного выше сценария − 3

км/с.

В дальнейшем мы планируем подтвердить нашу гипотезу формирование

многорукавных спиралей на периферии диска Галактики с помощью модели-

рования задачи N -тел.
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ГЛАВА 4
ФОРМИРОВАНИЕ ПСЕВДОБАЛДЖА В ГАЛАКТИКАХ

ТИПА «МЛЕЧНЫЙ ПУТЬ» КАК РЕЗУЛЬТАТ ДЕЙСТВИЯ
ИЗГИБНОЙ НЕУСТОЙЧИВОСТИ

Впервые наличие бара в нашей Галактике было убедительно продемон-

стрировано в 1990-х годах на основе 2,4-миллиметровых наблюдений [8].

Позднее, используя данные 2MASS и OGLE-III, был обнаружен балдж X-

образной формы в виде двух пиков в распределении звезд

Сейчас при описании структур в центре галактик принято различать

обычный (классический) балдж и «псевдобалдж» [24]. В отличие от классиче-

ского балджа, последний формируется в результате медленной (секулярной)

эволюции диска. Образование псевдобалджа может происходить постепенно

вместе с баром, либо быстро, когда толщина диска растет скачком. Быстрое

увеличение толщины диска происходит в результате действия в нем изгибной

неустойчивости. Было показано (см., например, [33] для модели Кузьмина-

Тоомре), что такая неустойчивость возникает при уменьшении отношения

дисперсий вертикальных и радиальных скоростей до значений порядка 0.6.

Целью данной работы является демонстрация, путем численного экспе-

римента, возможности как резкого, так и плавного сценария формирования

псевдобалджа, причем в сходных моделях Галактики.

4.1. Модели Галактики

Для численного моделирования мы использовали трехкомпонентные мо-

дели Куйкена-Дубинского (КД) [1995], состоящие из звездного диска, клас-

сического балджа и гало. Относительно наличия в Галактике классическо-

го балджа в литературе ведется полемика. Однако модели с классическим

балджем рассматриваются наравне с моделями без балджа (см., напр. [12]).
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Модель Md Mb Mh v� σ� Rσ Σ� Rd Rh Qmin
D 54.3 11.6 1042 233 22.7 2.475 48.7 2.25 200 1.17
H 40.6 12.7 796 240 30 2.97 49.6 2.97 154 1.88

Таблица 4.1: Параметры моделей D и H. Массы диска, балджа и гало да-
ны в млрд масс Солнца (M�); круговая скорость вращения v�, радиальная
дисперсия σ� и поверхностная плотность Σ� диска в окрестности Солнца −
в км/с и M�/пк2; радиальные шкалы Rσ,d,h − в кпк. Расстояние от центра
Галактики до Солнца R� = 8 кпк.

Диск задается функцией распределения Шварцшильда с экспоненциальной

шкалой поверхностной плотности Rd и характерной полутолщиной диска

zd = 225 пк. Радиальная дисперсия скоростей σ2
R(R) = σ2

R0 exp(−R/Rσ). Для

гало используется функция распределения Эванса с обрезанием по энергии.

Балдж описывается функцией распределения Кинга.

При подборе параметров были приблизительно фиксированы форма кри-

вой вращения, параметры балджа и поверхностная плотность диска в сол-

нечной окрестности. Модель D характеризуется небольшой шкалой Rd и до-

минированием диска над гало (Рис. 4.1 а). В модели H вклады гало и диска в

круговую скорость вращения (в пределах двух радиальных шкал) примерно

равны. Основные параметры моделей приведены в Табл. 4.1. Распределение

вещества в балдже зависит от полного гравитационного потенциала, вклю-

чающего потенциал диска и гало. Этим объясняется небольшое различие в

полученных массах балджей моделей D и H.

Угловая скорость Ω(R) представлена на Рис. 4.1 b вместе с кривыми

Ω(R) ± κ/2, определяющими положения линдбладовских резонансов; κ −

эпициклическая частота. Плотности балджа и гало в модели Куйкена-

Дубинского имеют конечную плотность и, соответственно, конечную скорость

азимутального вращения в центре.
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Рис. 4.1: Начальные значения модели: (а) Полная круговая скорость и
вклады в нее диска, балджа и гало; (б) угловая скорость Ω(R) и кривые
Ω(R)±κ(R)/2; (c) Параметр Тоомре Q, задаваемый в моделях (set), и реаль-
но полученный в первоначальных распределениях (actual).

На Рис. 4.1 с показаны профили параметра Тоомре Q:

Q(R) =
κ(R)σR(R)

3.36GΣd(R)
. (4.1)
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Их различие для моделей D и H связано с различием в радиальной дисперсии

σR и поверхностной плотности Σd. В обеих моделях имеется область 1 <

Q(R) . 3, что говорит о возможности формирования бара [44].

4.2. Численное моделирование

Начальные условия для частиц всех компонентов были получены с помо-

щью кода «GalactICS», предоставленного КД. Численные расчеты были вы-

полнены кодом Супербокс-10 [6], который является реализацией схемы «ча-

стицы в сетке». Балдж и гало были представлены 0.2M и 2.5M частиц, соот-

ветственно. Количество частиц диска в основных расчетах было 1.5M, однако

мы провели также контрольные расчеты с меньшим количеством частиц дис-

ка (1М) и на других сетках. В целом, результаты этих расчетов согласуются

с основными.

Наиболее простыми для расчета показателями наличия возмущения в ви-

де бара являются отношения осей эллипсоида инерции Iyy/Ixx и Izz/Ixx, где

оси определяются как

Ixx =
∑
j

mjx
2
j , Iyy =

∑
j

mjy
2
j , Izz =

∑
j

mjz
2
j , (4.2)

mj − массы частиц диска, а индекс j пробегает частицы внутри некоторого

радиуса порядка или чуть меньше размера бара (в данном случае − 2.7 кпк).

На Рис. 4.2 показана «мощность» бара (bar strength), определяемая как

B(t) = 1− Iyy/Ixx . (4.3)

Как следует из рисунка, эволюция модели D протекает значительно быст-

рее, по сравнению с H. Бар уже полностью сформирован примерно к 200 млн

лет. Наклон линейного участка кривой B(t) для модели D показывает ско-

рость экспоненциального роста амплитуды бара, равную 30 (млрд лет)−1. По
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Рис. 4.2: Зависимость «мощности» бара от времени в моделях D и H.

углу поворота бара можно определить скорость его вращения Ωp, которая

оказывается зависящей от времени. Так, Ωp = 47 км/с/кпк примерно посто-

янна в течение роста бара T < 180 млн лет, а затем в течение последующих

80 млн лет резко спадает до 32 км/с/кпк. Окончание замедления совпадает

с моментом выхода кривой B(t) на плато.

В модели H бар формируется примерно за 1 млрд лет. Инкремент нарас-

тания бара, найденный по наклону профиля B(t), равен ωI ≈ 4 (млрд лет)−1.

Скорость вращения бара также примерно постоянна лишь на этапе его роста

(Ωp = 37 км/с/кпк), затем происходит замедление.

В наших моделях, после образования бара, начинает формироваться

«псевдобалдж». Для определения скорости его формирования рассмотрим

зависимость отношения осей эллипсоида инерции Izz/Ixx от времени. Из

Рис. 4.3 следует, что в модели H (верхняя шкала времени) сразу после об-

разования бара (1 млрд. лет) идет прямолинейный рост триаксиальности. В

модели D до t = 200 млн лет наблюдается падение триаксиальности, а после

формирования бара происходит линейный рост, но с меньшим (по сравнению
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Рис. 4.3: Зависимость триаксиальности от времени в моделях D (нижняя ось
времени) и H (верхняя ось времени).

с моделью H) наклоном. Начиная с момента t ≈ 650 млн лет благодаря из-

гибной неустойчивости происходит экспоненциальный рост триаксиальности

с инкрементом нарастания 28.5 (млрд лет)−1. После окончания фазы неустой-

чивости продолжается медленный рост с таким же наклоном, как и до на-

ступления фазы быстрого роста.

На Рис. 4.4 показано изменение величины σz/σR во времени. Образова-

ние бара вызывает рост σR, в результате чего отношение дисперсий скоростей

уменьшается. После образования бара в модели D отношение σz/σR становит-

ся ниже критического и достаточным для возникновения изгибной неустой-

чивости. Этот процесс сопровождается резким увеличением дисперсии скоро-

стей σz и соответственно увеличением отношения σz/σR. После фазы изгиб-

ной неустойчивости отношение дисперсий скоростей выравнивается и остает-

ся приблизительно постоянным на уровне выше критического. Для модели H,

после образования бара отношения σz/σR уменьшается до значения близкого

к 0.6, но не переходит критического значения.
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4.3. Выводы

На примере двух схожих моделей Галактики с фиксированными кривой

вращения, массой балджа и наблюдаемой поверхностной плотностью диска в

солнечной окрестности были рассмотрены два возможных сценария образо-

вания псевдобалджа. В обеих моделях сначала формируется бар, но затем в

одной из них (более холодной и более неустойчивой) наступает фаза вторич-

ной неустойчивости, уже поперек диска. Динамически более горячая модель

характеризуется более спокойной эволюцией. Там вторичной неустойчивости

не наступает. Критически важным для вторичной (изгибной) неустойчивости

оказывается отношение вертикальной и радиальной дисперсий скоростей, ко-

торое уменьшается при образовании бара и может достигнуть критического

значения, при котором наступает неустойчивость. Ее значение для модели D

оказываются примерно равными 0.5, что близко к аналогичным значениям

для других дисковых моделей [24].
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В заключении перечислим основные результаты, представленные в данной

работе.

1. Показано, что трехрукавные спирали образуются в следствии быстро-

го охлаждения газовой компоненты. Такое охлаждение сопровождается

образованием молекулярных облаков. Последние, в свою очередь, ин-

дуцируют многорукавные спирали посредством механизма свингового

усиления.

2. Мы получили, что в газовом диске существуют неустойчивые двухру-

кавные моды несмотря на наличие в модели ILR. Это существенно от-

личается от звездного диска, где такие моды появляются только при

введении Q-барьера. Наличие барьера для газового диска не обязатель-

но так, как волна не взаимодействует с линдбладовскими резонансами.

3. Рассмотрели роль Q-барьера в газовом диске. Согласно [5], в газовой

среде волна также должна отражаться от барьера. Однако в своих вы-

числениях мы обнаружили, что положение неустойчивых мод зависит

от положения внутренней границы расчетной области. Этого не долж-

но происходить, если граница находится глубоко внутри запрещенной

области.

4. Показали, что явление изгибной неустойчивости характерно для более

холодной среды в следствии быстрого развития бара, в то время как

динамически более горячая среда характеризуется более спокойной эво-

люцией.

5. Критически важным для вторичной (изгибной) неустойчивости оказы-

вается отношение вертикальной и радиальной дисперсий скоростей, ко-

торое уменьшается при образовании бара и может достигнуть критиче-
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ского значения, при котором наступает неустойчивость. В нашей рабо-

те было показано, при достижении критерия системе нужно некоторое

время, прежде чем наступит изгибная неустойчивость.
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