
ЖУРНАЛ ФIЗИЧНИХ ДОСЛIДЖЕНЬ

т. 13, № 3 (2009) 3901(16 с.)

JOURNAL OF PHYSICAL STUDIES

v. 13, No. 3 (2009) 3901(16 p.)

ДВОСТАДIЙНЕ ОПТИМIЗОВАНЕ МОДЕЛЮВАННЯ СВIТIННЯ ЗОНИ Hii

У БЛАКИТНIЙ КОМПАКТНIЙ КАРЛИКОВIЙ ГАЛАКТИЦI SBS 0335–052

Б. Я. Мелех
Львiвський нацiональний унiверситет iменi Iвана Франка, кафедра астрофiзики,

вул. Кирила i Мефодiя, 8, Львiв, 79005, Україна

(Отримано 21 липня 2009 р.; в остаточному виглядi — 01 жовтня 2009 р.)

Розроблено новий метод двостадiйного оптимiзованого фотойонiзацiйного моделювання
свiтiння зон НII. Подiл пошуку оптимальної фотойонiзацiйної моделi свiтiння (ОФМС) на двi
стадiї став можливим завдяки використанню у порiвняннi модельних результатiв iз спостере-
женнями так званих дiагностичних спiввiдношень мiж iнтенсивностями емiсiйних лiнiй, якi
майже не чутливi до невеликих варiацiй хiмiчного вмiсту. Таким чином, на першiй стадiї по-
шуку ОФМС визначають йонiзацiйну структуру небулярного газу при фiксованому хiмiчному
вмiстi, знайденому попередньо за допомогою дiагностичних методiв. При цьому використову-
ють в основному дiанностичнi спiввiдношення. На другiй же стадiї уточнюють хiмiчний склад
туманностi при фiксованiй, знайденiй на попереднiй стадiї йонiзацiйнiй структурi. При цьому
основну роль вiдiграють потоки в емiсiйних лiнiях. На основi спектрiв, отриманих на 10-м
телескопi KeckII з рiзних апертур щiлини, розмiщеної вздовж областi Нii у блакитнiй ком-
пактнiй галактицi (БККГ) SBS 0335–052 [Yu. I Izotov, F. H. Chaffee, C. B. Foltz, R. F. Green,
N. G. Guseva, Astrophys. J., 527, 757 (1999)], двостадiйним методом знайдено цилiндричнi
ОФМС окремих частин цього об’єкта. Висоту й радiус кожного цилiндра визначали за куто-
вими розмiрами апертур i зони Нii вiдповiдно та вiдстанню до об’єкта. Вiльними параметрами
ОФМС були: радiальний розподiл концентрацiї водню вiдповiдного цилiндра, фактор напов-
нення, розподiл енернiї у спектрi йонiзуючого випромiнювання (Lyc-спектр) та вiдносний умiст
хiмiчних елементiв. У результатi отримано радiальний розподiл фiзичних характеристик та
хiмiчного вмiсту в цiй областi Нii. Джерелом прямих йонiзуючих квантiв у зонах Нii навко-
ло спалахiв зореутворень можуть бути як зорi, так i гарячий газ низької густини в кавернах
зоряного вiтру. Lyc-спектри в ОФМС розраховували незалежно вiд припущень про приро-
ду джерел йонiзуючих квантiв. Через це вони були використанi для розв’язку задачi про те,
яке з двох згаданих джерел прямих йонiзуючих квантiв домiнує в цiй зонi Нii. Показано, що
Lyc-спектри з ОФМС зони Нii набагато лiпше вiдтворюються моделями випромiнювання ка-
верни зоряного вiтру, нiж моделями йонiзуючого зоряного кластера. Однак нi модель каверни
зоряного вiтру, нi модель спалаху зореутворення не змогли вiдтворити недостачi квантiв у
дiапазонi 1–1.8 Ry, якi наявнi в бiльшостi Lyc-спектрiв з ОФМС. Зроблено спробу пояснити
таку недостачу проходженням йонiзуючих квантiв крiзь тонкий шар газу високої густини,
утворений ударною хвилею зоряного вiтру.

Ключовi слова: областi Hii, блакитнi компактнi карликовi галактики, оптимiзованi фото-
йонiзацiйнi моделi свiтiння, хiмiчний умiст.
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I. ВСТУП

Блакитнi компактнi карликовi галактики (БККГ)
характеризуються активними процесами зореутво-
рення та найнижчим з усiх типiв небулярних об’єктiв
умiстом важких елементiв. Завдяки першому вони є
доброю лабораторiєю для вивчення процесiв хiмiчної
зоряної еволюцiї речовини, а завдяки другому — ос-
новними об’єктами для визначення вмiсту первинного
(догалактичного) гелiю Yp та темпу його збагачення
в процесi зоряної хiмiчної еволюцiї речовини dY/dZ.

Спалахи зореутворення в БККГ вiдбуваються в
компактних згустках радiусом близько 100 пк, нав-
коло яких, унаслiдок йонiзацiї навколишнього газу,
виникають гiгантськi областi йонiзованого водню —
так званi областi Hii. Вивчення хiмiчного вмiсту цих
областей дає змогу отримати залежнiсть умiсту гелiю
Y вiд умiсту важких елементiв Z [1–9]. Лiнiйна екст-
раполяцiя такої залежностi на Z = 0 визначає вмiст

первинного гелiю Yp, а її нахил dY/dZ — темп збага-
чення гелiю важкими елементами.

Ключову роль у задачi обчислення Yp та dY/dZ
вiдiграє точнiсть визначення хiмiчного вмiсту в об-
ластях Hii. Для задачi ж дослiдження спалахiв зо-
реутворення особливо важливим стає розподiл енер-
нiї у спектрi випромiнювання йонiзуючих ядер (скуп-
чень молодих зiр) областей Hii у БККГ, так званий
Lyc-спектр (вiд англ. Lyman continuum). Крiм того,
важливим джерелом йонiзуючих квантiв можуть бу-
ти каверна зоряного вiтру або ж ударнi хвилi. Через
це постає задача про внесок кожного зi згаданих дже-
рел йонiзуючих квантiв у вислiдний Lyc-спектр.

Вiд областей Hii спостерiгаються лiнiї одного й то-
го ж елемента в однiй-двох, найбiльше у трьох стадi-
ях йонiзацiї. Однак для того, щоб отримати повний
умiст хiмiчного елемента, необхiдно знати його вмiст
у всiх стадiях йонiзацiї. Для визначення повного хi-
мiчного вмiсту елемента на основi його вмiсту в од-
нiй або декiлькох стадiях йонiзацiї зазвичай викорис-
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товують так званi йонiзацiйно-корекцiйнi множники
(ICFs).

Бiльшiсть дослiдникiв (див. напр. [1, 3, 4, 7, 10]) у
своїх працях використовують ICFs, отриманi на осно-
вi розрахунку сiток фотойонiзацiйних моделей свiтiн-
ня (ФМС) областей Hii (наприклад [7,10,11]). Однак,
як зазначено у працях [7, 8], практичний розрахунок
сiток ФМС вимагає значних спрощень: 1) умiст ге-
лiю зазвичай приймають сталим; 2) нехтують декре-
ментом мiж умiстами важких елементiв (умiст усiх
важких елементiв змiнюється на однакову величину);
3) для розрахунку Lyc-спектрiв йонiзуючого зоряного
скупчення використовують або просте пiдсумовуван-
ня за спектрами одного й того ж спектрального типу
( [11]), або ж початкову функцiю мас йонiзуючого зо-
ряного скупчення (в англ. абревiатурi — IMF [12,13]),
параметри якої, строго кажучи, не вiдомi й беруться
наближено [14,15]. Однак найбiльшим недолiком роз-
рахунку сiток ФМС небулярних об’єктiв є вiдсутнiсть
алґоритму узгодження модельних результатiв iз вiд-
повiдними спостережуваними даними. В основному
це зумовлене тим, що метод розрахунку сiток ФМС,
по сутi, застосовують до цiлого конкретного типу не-
булярних об’єктiв (областi Hii, планетарнi туманностi
тощо). У зв’язку з вiдсутнiстю такого алґоритму ви-
никає питання адекватностi моделей сiтки ФМС ре-
альним об’єктам.

Отже, розрахунок сiтки ФМС i виведенi на основi
її результатiв вирази для ICFs можуть давати хiмiчнi
вмiсти, далекi вiд реальних, а тому результати, отри-
манi за допомогою ICFs, потребують серйозної пере-
вiрки.

З метою такої перевiрки у працях [7, 8, 16] ми за-
пропонували використати розрахунок оптимiзованих
фотойонiзацiйних моделей свiтiння (ОФМС). Метод
ОФМС базується на пошуку оптимальної ФМС конк-
ретного небулярного об’єкта (у нашому випадку об-
ластi Hii), яка б найлiпше вiдтворювала його спо-
стережуванi характеристики. Критерiєм вiдповiднос-
тi модельних результатiв спостережуваним даним ви-
брано χ2-функцiю. У працях [7,8] у ролi таких харак-
теристик виступають вiдноснi iнтенсивностi в емiсiй-
них лiнiях, виправленi за мiжзоряне поглинання та
свiтнiсть у лiнiї Hβ . У ролi вiльних параметрiв було
вибрано максимальну кiлькiсть йонiзуючих квантiв,
концентрацiю водню, фактор наповнення об’єму ту-
манностi небулярним газом та вмiст бiльшостi з тих
елементiв, лiнiї йонiв яких є у спектрах. Для розра-
хунку Lyc-спектрiв ми використовували наш метод
NLEHII [7, 17], який повнiстю незалежний вiд пара-
метрiв IMF i базується на рiвняннях балансу квантiв
та енернетичного балансу.

Однак метод NLEHII залежить вiд вiдносного вмiс-
ту He/H та H+/H0, суми iнтенсивностей заборонених
лiнiй тощо. Значення цих параметрiв у працях [7,8,17]
визначали наближеними оцiнками та на основi роз-
рахунку сiток ФМС. Однак усi цi параметри можна
отримати у процесi фотойонiзацiйного моделювання.

У працi [18] ми запропонували метод розрахунку
ОФМС областей Hii у БККГ, який дає змогу визнача-

ти Lyc-спектри, фiзичнi характеристики та хiмiчний
умiст за допомогою ОФМС, а йонiзуючi Lyc-спектри
— в iтеративний спосiб: розраховують ОФМС, на ос-
новi її результатiв перераховують Lyc-спектр мето-
дом NLEHII i так по циклу до досягнення задовiль-
ної збiжностi Lyc-спектра. Однак такий пiдхiд дуже
громiздкий, оскiльки потребує розрахунку величез-
ної кiлькостi фотойонiзацiйних моделей. У працi [16]
ми перенесли розрахунок Lyc-спектра в оптимiзацiй-
ну частину. Це дещо зменшило тривалiсть пошуку
ОФМС, однак йонний умiст, отриманий таким мето-
дом, дещо вiдрiзняється вiд тих, що дають звичайнi
дiагностичнi методи. Частково це може бути зумовле-
не тим, що в згаданих ОФМС ми не використовували
дiагностичних спiввiдношень мiж iнтенсивностями лi-
нiй.

Однак, як бачимо з наведених вище мiркувань, Lyc-
спектр теж не може iнiцiалiзуватися довiльно. Почат-
кове його наближення визначає метод NLEHII. Зга-
давши наведену вище неможливiсть довiльної iнiцi-
алiзацiї хiмiчного складу в ОФМС, можемо зробити
висновок, що такi однозначностi в iнiцiалiзацiї бiль-
шостi вiльних параметрiв у ОФМС рiзко зменшують
iмовiрнiсть попадання оптимiзатора у вторинний χ2-
мiнiмум.

У цiй працi пропонуємо новий двостадiйний метод
ОФМС для визначення Lyc-спектрiв йонiзуючих дже-
рел, фiзичних характеристик та хiмiчного складу зон
Hii. Подiл на двi стадiї став можливим завдяки вико-
ристанню дiагностичних спiввiдношень мiж iнтенсив-
ностями емiсiйних лiнiй слабочутливих до невеликих
варiацiй хiмiчного вмiсту. Результати, отриманi цим
методом, вiдкривають новi деталi переносу йонiзую-
чого випромiнювання в зонах Hii.

У роздiлi II докладно описано алґоритм двостадiй-
ного методу пошуку ОФМС, а також його застосу-
вання для пошуку оптимальних моделей зони Hii у
БККГ SBS 0335–052, у роздiлi III проведено аналiз
результатiв та їх порiвняння з вiдповiдними даними,
отриманими iншими методами, у роздiлi IV зроблено
порiвняльний аналiз вiдтворення Lyc-спектрiв ОФМС
моделлю спалаху зореутворення з одного боку, та мо-
деллю каверни зоряного вiтру — з iншого, подано за-
гальний пiдсумок та описано плани майбутнiх дослi-
джень.

II. ДВОСТАДIЙНИЙ МЕТОД ПОШУКУ ОФМС
ЗОНИ Hii У БККГ SBS 0335–052

Для порiвняння модельних значень iз спостере-
женнями використано 9 спектрiв зони Hii у БККГ
SBS 0335–052, якi отримав Iзотов та iн. [1] вздовж
щiлини, що була розмiщена так, як показано на рис. 1.
Зображення зони Hii, яку ми будемо моделювати,
представлено в [1] з архiву зображень, отриманих кос-
мiчним телескопом iм. Габбла. Ширина щiлини 1′′,
а ширина апертур, у яких отримано згаданi вище
9 спектрiв, — 0.6′′. Вiдповiдно до останньої ширини
апертури (0.6′′), ця зона Hii була розбита на 9 цилiн-
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дрiв, для кожного з яких ми знайдемо цилiндричну
ОФМС, спектр якої найкраще вiдтворює спостережу-
ваний спектp, знятий iз бокових сторiн вище згада-
них цилiндрiв. Таким чином, висоти всiх цилiндрiв
визначаються шириною апертури (0.6′′), якi на вiдста-
нi D = 53.07 Мпк до цiєї БККГ дорiвнюють 154.2 пк.
Радiуси в кожного з цилiндрiв рiзнi й визначаються
за їх видимим зображеннями на рис. 1. Тут ми вико-
ристовуємо припущення, що ця зона Hii має осьову
симетрiю щодо осi, паралельної до щiлини.

Рис. 1. Зображення зони Hii у фiльтрi V , отримане кос-
мiчним телескопом iм. Габбла з накладеним на ньому зоб-
раженням щiлини, яку використовували для спектроско-
пiї на 10-м телескопi Keck II Iзотов та iн. [1]. Наведено
також цилiндри, свiтiння яких моделювалося d цiй робо-
тi. Висоти цилiндрiв вiдповiдають ширинам апертур.

Для зображення Lyc-спектра використано, як i у
працях [7, 16–18], степеневий розподiл:

Fν = Fν0

(

Eν

Eν0

)α

, (1)

де Fν0
i Fν — потоки на початку (ν0) i всерединi

(ν) вiдповiдного iнтервалу частот; Eν0
i Eν — енер-

ґiї квантiв на початку й усерединi цього iнтервалу;
α — спектральний iндекс, який визначає нахил Lyc-
спектра. Однак у цiй працi ми будемо використову-
вати не три, а чотири енерґетичнi iнтервали, грани-
цi яких визначаються потенцiалами йонiзацiї рiзнома-
нiтних атомiв i йонiв, умiст яких ми визначатимемо
пiд час розрахунку ОФМС:

1. Границя Eν0
= 1 Ry вiдповiдає потенцiаловi

йонiзацiї нейтрального водню H0 i близька до
потенцiалiв йонiзацiй нейтрального кисню O0

(1.001 Ry) та нейтрального азоту N0 (1.068 Ry).
Вiдносно близькi до енергетичної границi цьо-
го iнтервалу значення потенцiалу йонiзацiї йона
залiза Fe+ (1.190 Ry).

2. Границя Eν0
= 1.8 Ry вiдповiдає потенцiа-

ловi йонiзацiї нейтрального гелiю He0 i бли-
зька до потенцiалiв йонiзацiї однойонiзованої
сiрки (1.715 Ry) та однойонiзованого арґону
(2.031 Ry).

3. Границя Eν0
= 2.57 Ry знаходиться мiж потен-

цiалами йонiзацiї S++ (2.56 Ry) та O+ (2.581 Ry).
Цю границю ми використовуємо вперше.

4. Границя Eν0
= 4 Ry вiдповiдає потенцiаловi йо-

нiзацiї однойонiзованого гелiю He+. Вiдносно
близькими до цiєї границi є потенцiял йонiзацiї
йона кисню O++ (4.038 Ry).

5. Границя Eν0
= 30.4 Ry вiдповiдає високоенерне-

тичнiй межi, до якої ми задаємо змiну форми
Lyc-спектра.

На другiй i четвертiй границях наша модель має
розрив (скачок). Значення потенцiялiв йонiзацiї взя-
то з [20]. Таким чином, Lyc-спектр у нашому пред-
ставленнi задаватиметься сiмома значеннями пото-
ку: Fν0

(1 Ry), F
(1)
ν0 (1.8 Ry), F

(2)
ν0 (1.8 Ry), Fν0

(2.57 Ry),
F

(1)
ν0 (4 Ry), F

(2)
ν0 (4 Ry) та Fν0

(30.4 Ry).
Метою пошуку ОФМС небулярних об’єктiв є знахо-

дження таких значень вiльних параметрiв, при яких
модель давала б у результатi найближчi до спостере-
жуваних значення таких параметрiв, як вiдноснi iн-
тенсивностi лiнiй, потiк у лiнiї Hβ розмiр областi Hii

тощо. У наших ОФМС вибрано такi вiльнi параметри:

• внутрiшнiй радiус областi Hii (Rin);

• сiм згаданих вище Lyc-потокiв, якi визначати-
муть форму йонiзуючого Lyc-спектра;

• загальна кiлькiсть йонiзуючих квантiв Qion,
яка виконує роль нормувального множника
для форми Lyc-спектра, визначеної потоками
Fν0

(1 Ry)-Fν0
(30.4 Ry);

• концентрацiя водню на внутрiшнiй границi ту-
манностi NH(Rin);

• показник степеня γ прийнятого радiального
розподiлу густини в областi Hii: NH(R) =

NH(Rin)
(

R
Rin

)γ

;

• фактор наповнення об’єму областi Hii небуляр-
ним газом (ε);

• вiдносний умiст елементiв He/H, O/H, Ne/H,
S/H, Ar/H, Fe/H.

Параметрами, за якими проводиться оптимiзацiя
зазвичай в ОФМС, є iнтеґральнi спектри моделей,
спостережуваний потiк у лiнiї Hβ , а також зовнiш-
нiй радiус областi Нii. Однак у цiй працi ми вико-
ристали також дiагностичнi спiввiдношення мiж iн-
тенсивностями лiнiй, якi слабко чутливi до незначних
варiацiй хiмiчного складу. Це дало змогу роздiлити
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процес пошуку ОФМС на двi стадiї. На першiй ста-
дiї пошуку ОФМС визначаємо йонiзацiйну структу-
ру небулярного газу при фiксованому хiмiчному вмiс-
тi, знайденому попередньо за допомогою дiагностич-
них спiввiдношень. При цьому використовуємо, в ос-
новному, дiагностичнi спiввiдношення. На другiй же
стадiї уточнюємо хiмiчний склад туманностi при фiк-
сованiй, знайденiй на попереднiй стадiї йонiзацiйнiй
структурi. При цьому основну роль вiдiграють пото-
ки в емiсiйних лiнiях.

Критерiєм узгодження спостережуваних i модель-
них значень параметрiв, за якими проводимо оптимi-
зацiю, є так звана χ2-функцiя, яка для спостережу-
ваного (obs) та модельного (mod) значень величини y
при похибцi вимiрювання σ(yobs) визначається як

χ2 =

(

ymod − yobs

σ(yobs)

)2

. (2)

У нашому випадку для першої (Stage I) i другої (Stage
II) стадiй пошуку ОФМС цю функцiю записуємо так:

χ2
StageI = χ2

flux + χ2
diagn + χ2

ri(He) + χ2
Rout, (3)

χ2
StageII = χ2

flux + χ2
diagn + χ2

ri(All) + χ2
Rout. (4)

Тут iндекс flux вiдповiдає складниковi χ2-функцiї,
яка становить собою порiвняння модельних i спосте-
режуваних потоку/потокiв в емiсiйнiй лiнiї/лiнiях, di-
agn — дiагностичних спiввiдношень DRi, RIi — вiд-
носних iнтенсивностей Ii (виправлених за мiжзоряне
та мiжгалактичне поглинання), Rout — зовнiшнiй йо-
нiзацiйний радiус туманностi. Ми використали тiльки
один потiк — у лiнiї Hβ , а iнтенсивностi iнших емiсiй-
них лiнiй брали стосовно до Hβ . Отже:

χ2
flux =

(

F obs(Hβ) − Fmod(Hβ)

σobs(Hβ)

)2

, (5)

χ2
diagn =

1

Ndiagn

Ndiagn
∑

i=1

(

DRmod
i − DRobs

i

σ(DRobs
i )

)2

, (6)

χ2
RI(He) =

1

6

(

χ2
RI(λ4026Hei) + χ2

RI(λ4471Hei) + χ2
RI(λ5876Hei)

+ χ2
RI(λ6678Hei) + χ2

RI(λ7065Hei) + χ2
RI(λ4686Heii)

)

, (7)

χ2
RI(All) = χ2

RI(He) + χ2
RI(N) + χ2

RI(O) + χ2
RI(Ne) + χ2

RI(S) + χ2
RI(Ar) + χ2

RI(Fe), (8)

χ2
Rout =

(

Robs
out − Rmod

out

σ(Robs
out)

)2

. (9)

Ми використовуємо як дiагностичнi спiввiдношен-
ня мiж двома iнтенсивностями лiнiй елемента в однiй i
тiй же стадiї йонiзацiї, чутливi до електронних темпе-
ратури (λ4959Å/λ4363Å[Oiii], λ5007Å/λ4363Å[Oiii])
та концентрецiї (λ6716Å/λ6731Å[Sii]), так i вiдно-
шення мiж iнтенсивностями лiнiй елемента в су-
сiднiх стадiях йонiзацiї (λ4026ÅHei / λ4686ÅHeii,
λ4472ÅHei / λ4686ÅHei, λ5876ÅHei / λ4686ÅHeii,
λ6678ÅHei / λ4686ÅHeii, λ7065ÅHei / λ4686ÅHeii,
λ5007Å[Oiii] / λ3727Å[Oii]), чутливi до змiни форми
йонiзуючого Lyc-спектра.

Таким чином, у нашому випадку суть алґоритма
оптимiзацiї (або χ2-мiнiмiзацiї) полягає у змiнi вiль-
них параметрiв моделi так, щоб χ2-функцiя досягла
найменшого значення.

Як показують результати радiоспостережень БК-
КГ SBS 0335–052 [19], зони Hii в нiй оточенi бiльш
протяжними зонами Hi. Тому зовнiшнi радiуси зга-
даних вище цилiндричних моделей цiєї областi Hii

визначають йонiзацiйний фронт туманностi (розра-
хунок ФМС зупиняється при зниженнi електронної
температури до значень Te ≤ 4000◦ K).

На першiй стадiї пошуку ОФМС ми використовува-

ли всi вище згаданi дiагностичнi спiввiдношення, iн-
тенсивностi лiнiй Неi та Неii щодо Hβ (оскiльки Lyc-
спектр залежить вiд Не/Н), виправленi за мiжзоряне
та мiжгалактичне поглинання, радiус Rout йонiзацiй-
ного фронту, а також потiк у лiнiї Hβ , так само ви-
правлений за мiжзоряне та мiжгалактичне поглинан-
ня.

Як показано в працях [7,18], вiдноснi iнтенсивностi
лiнiй одного й того ж йона не є незалежними. Тому
й дiагностичнi спiввiдношення, сформованi з iнтен-
сивностей випромiнювання в лiнiях одного й того ж
йона, або ж iз вiдношень iнтенсивностей лiнiй одних
i тих же сусiднiх стадiй йонiзацiї цього йона, теж не
будуть незалежними. Однак, оскiльки iнтенсивнiсть
лiнiї λ4686Å Hei визначає не форму (як згаданi вище
дiагностичнi спiввiдношення), а кiлькiсть йонiзуючих
квантiв при hν ≥ 4 Ry, то її ми вважаємо окремим
незалежним параметром. Отже, на першiй стадiї роз-
рахунку ОФМС маємо 7 незалежних параметрiв для
розрахунку χ2-функцiї.

Не всi вiльнi параметри першої стадiї пошуку
ОФМС незалежнi. Зокрема в працi [18] показано, що
деякi з параметрiв, якi визначають йонiзацiйну струк-
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туру туманностi, можна пов’язати за допомогою спiв-
вiдношення P = U

(Robs
out/Rin)2+γε

, де U = Qion

4πR2
in

NH(Rin)c
—

йонiзацiйний параметр, Robs
out — спостережуваний зов-

нiшнiй радiус областi Hii, а c — швидкiсть свiтла. Це
зменшує кiлькiсть незалежних вiльних параметрiв на
одиницю щодо їхнього загального числа. Крiм того,
як видно з результатiв праць [7, 10, 17], бiльшiсть па-
раметрiв, якi визначають Lyc — спектр, залежать вiд
усiх iнших вiльних параметрiв, що визначають йонi-
зацiйну структуру туманностi, а також вiд вiдносного
вмiсту He/H. Таким чином, кiлькiсть незалежних вi-
льних параметрiв ОФМС дорiвнює 6. Отже, кiлькiсть
ступенiв вiльностi цiєї задачi на першiй стадiї пошуку
ОФМС областi Hii у БККГ дорiвнює одниницi. Цей
висновок ми використаємо, визначаючи похибки оп-
тимальних значень вiльних параметрiв. Методика по-
шуку похибок оптимальних значень вiльних парамет-
рiв у задачах пошуку ОФМС докладно описана в пра-
цi [18] i базується на побудовi розподiлiв χ2-функцiї
за значеннями вiдповiдного вiльного параметра (для
якого шукається похибка). Кiлькiсть ступеней вiль-
ностi цiєї задачi визначає ∆χ2, а дiлянка розподiлiв
мiж χ2

min та χ2
min + ∆χ2 — максимальнi вiдхилення

“влiво” та “вправо” значень цього вiльного параметра
вiд оптимального.

На другiй стадiї фiксуються всi вiльнi параметри
першої стадiї, за винятком вiдносного вмiсту гелiю.
Вiльними ж параметрами стають вiдноснi вмiсти еле-
ментiв, чутливi до потокiв у лiнiях. Тому для розра-
хунку χ2-функцiї на цiй стадiї використовують, як бу-
ло вже сказано вище, iнтенсивностi лiнiй усiх елемен-
тiв, умiст яких варiюється.

Для розрахункiв фотойонiзацiйних моделей вико-
ристаємо код Ґ. Ферланда Cloudy 05.07 [20], а в ролi
оптимiзатора — код Петера ван Гоффа Phymir [21],
який включений в Cloudy як одна з функцiй опти-
мiзацiї. Код Cloudy ми модифiкували для реалiзацiї
вище описаного методу.

Для iнiцiалiзацiї початкових значень хiмiчних умiс-
тiв використано вмiсти, знайденi в [1] дiагностични-
ми методами. Слiд зазначити, що ми не включали
до вiльних параметрiв умiстiв C/H та N/H, оскiль-
ки в спостережуваному спектрi вiдсутнi лiнiї їхнiх йо-
нiв. Однак, оскiльки цi елементи через їхню пошире-
нiсть можуть вiдiгравати значну роль у термально-
му та йонiзацiйному балансах, ми не занулювали їх
умiсти, а прийняли рiвними C/H = 3.09 × 10−6 та
N/H = 4.17 × 10−7, якi є близькими до вiдповiдних
значень, отриманих iз використанням середнiх умiс-
тiв C/O та N/O i вмiсту O/H для БККГ з працi [22].
Для iнiцiалiзацiї Lyc-спектра для кожної з Hii зон
цього об’єкта використано наш метод NLEHII.

III. АНАЛIЗ РЕЗУЛЬТАТIВ МОДЕЛЮВАННЯ

У таблицях 1–3 подано порiвняння модельних ре-
зультатiв ОФМС з вiдповiдними даними, отримани-
ми зi спостережень [1]. Назви моделей вiдповiдають
позицiї вiдповiдної апертури, а саме, кутовiй вiдста-

нi центра кожної з апертур (а отже, i цилiндрiв) вiд
центра зони Hii. На рис. 1 наведенiй у цiй таблицi по-
слiдовностi представлення результатiв вiдповiдає на-
прямок злiва направо вздовж щiлини.

Iз значень χ2-функцiї видно, що найкраще вiдтво-
рення спостережуваних даних, як i у випадку од-
ностадiйних ОФМС цього об’єкта [16], дала ОФМС
2.4NE. Бiльшi значення χ2-функцiї iнших ОФМС зу-
мовленi, з одного боку, меншими похибками у спосте-
режуваних значеннях вiдносних iнтенсивностей: це
разом iз неточностями в атомних даних (див. диску-
сiю у [18]) може дати пiдвищення значення χ2

min по-
рiвняно з очiкуваним згiдно зi статистикою. З iншо-
го боку, звичайно в ОФМС може бути занадто прос-
тий шаблон для повного вiдтворення реальної зони
Hii: складнiший закон розподiлу густини, вiдмiнний
вiд обернено квадратичного закону дилюцiї йонiзу-
ючого випромiнювання, який може бути зумовлений
розкидом зiрок за об’ємом зони Hii. Докладнiшому
вивченню цiєї проблеми будуть присвяченi наступнi
нашi працi.

На рис. 2 показано розподiл за радiусом зони Hii

значень йонiзуючого параметра U на внутрiшнiй межi
туманностi. Видно, що максимальне поле йонiзуючо-
го випромiнювання припадає на центральнi дiлянки
(0.6NE та Center, вiдповiдно) зони Hii. До країв зо-
ни Hii потужнiсть поля йонiзуючого випромiнювання
здебiльшого гладко спадає. Тiльки у ОФМС 1.8SW
маємо стрибок уверх йонiзуючого параметра, що свiд-
чить про збiльшену активнiсть процесiв зореутворен-
ня в цiй частинi зони Hii порiвняно з найближим ото-
ченням. На цьому та наступних рисунках похибки си-
метризованi максимiзацiєю.
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Рис. 2. Розподiл значень йонiзуючого параметра
вздовж зони Нii в БККГ SBS 0335–052.

На рис. 3 показано порiвняння розподiлiв за ра-
дiусом зони Hii значень внутрiшнього радiуса (Rin)
ОФМС, фактора наповнення (filling factor) та пара-
метрiв степеневого розподiлу густини вздовж радiусiв
цилiндричних ОФМС, концентрацiї водню на внут-
рiшнiй межi туманностi (NH(Rin)) та нахилу (γ), от-
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риманих за допомогою одно- (див. [16]) та двостадiй-
ного алґоритмiв пошуку ОФМС (Stage1). В односта-
дiйних ОФМС [16] згаданi дiагностичнi спiввiдношен-
ня (DR) не використовували, тому й позначають їхнi
результати на цьому та деяких наступних рисунках як

“No Diagn Ratios”. В одностадiйнiй ОФМС видно, що
внутрiшнiй радiус найменший у центральних дiлян-
ках зони Hii, тодi як у цих дiлянках NH(Rin) досягає
максимального значення й концентрацiя падає назов-
нi цилiндрiв повiльнiше, нiж у зовнiшнiх дiлянках.

Aperture position

2.4NE 1.8NE 1.2NE

Parameter Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II

λ4959[Oiii]/λ4363[Oiii] 9.67±0.73 10.10 10.25 9.27±0.32 9.83 9.91 9.26±0.23 9.33 9.48
λ5007[Oiii]/λ4363[Oiii] 28.30±2.10 30.41 30.87 27.44±0.93 29.58 29.83 27.53±0.68 28.08 28.52
λ6716[Sii]/λ6731[Sii] 1.52±0.36 1.37 1.37 1.24±0.11 1.38 1.38 1.26±0.08 1.36 1.36
λ4026Hei/λ4686Heii — — — 0.87±0.34 0.75 0.75 0.63±0.07 0.75 0.76
λ4471Hei/λ4686Heii 1.93±0.49 2.01 2.00 1.33±0.13 1.57 1.58 1.50±0.18 1.59 1.59
λ5876Hei/λ4686Heii 4.45±0.95 5.71 5.67 3.60±0.28 4.39 4.40 3.79±0.23 4.52 4.52
λ6678Hei/λ4686Heii 1.22±0.30 1.53 1.52 1.01±0.09 1.20 1.20 1.03±0.06 1.20 1.21
λ7065Hei/λ4686Heii 1.25±0.30 1.64 1.63 1.14±0.19 1.15 1.16 1.21±0.07 1.34 1.33

λ5007[Oiii]/λ3727[Oii] 6.30±0.27 6.33 6.32 7.65±0.20 7.82 7.80 9.72±0.23 9.81 9.74

4026 Hei — — — 0.0221±0.0028 0.0161 0.0162 0.0157±0.0015 0.0164 0.0165
4471 Hei 0.0413±0.0060 0.0353 0.0354 0.0338±0.0021 0.0338 0.0339 0.0374±0.0042 0.0346 0.0347
5876 Hei 0.0953±0.0051 0.1002 0.1004 0.0914±0.0024 0.0944 0.0949 0.0944±0.0036 0.0985 0.0987
6678 Hei 0.0260±0.0034 0.0269 0.0270 0.0257±0.0014 0.0257 0.0259 0.0256±0.0009 0.0262 0.0263
7065 Hei 0.0267±0.0032 0.0289 0.0289 0.0290±0.0014 0.0248 0.0249 0.0300±0.0009 0.0291 0.0291

4686 Heii 0.0214±0.0044 0.0176 0.0177 0.0254±0.0019 0.0215 0.0216 0.0249±0.0012 0.0218 0.0218
3727 [Oii] 0.4346±0.0160 — 0.4366 0.3919±0.0083 — 0.3744 0.3383±0.0061 — 0.3406
3869 [Neiii] 0.2586±0.0124 — 0.2501 0.3114±0.0069 — 0.2642 0.3187±0.0056 — 0.3189
4363 [Oiii] 0.0967±0.0069 — 0.0894 0.1093±0.0033 — 0.0979 0.1195±0.0024 — 0.1163
4959 [Oiii] 0.9350±0.0221 — 0.9169 1.0136±0.0163 — 0.9706 1.1062±0.0164 — 1.1016
5007 [Oiii] 2.7361±0.0569 — 2.7600 2.9987±0.0461 — 2.9214 3.2894±0.0483 — 3.3157
6300 [Oi] 0.0094±0.0093 — 0.0042 0.0094±0.0093 — 0.0030 0.0094±0.0024 — 0.0036
6312 [Siii] 0.0056±0.0055 — 0.0165 0.0056±0.0055 — 0.0061 0.0056±0.0006 — 0.0124
6716 [Sii] 0.0422±0.0083 — 0.0321 0.0315±0.0023 — 0.0075 0.0251±0.0013 — 0.0158
6731 [Sii] 0.0277±0.0035 — 0.0234 0.0253±0.0014 — 0.0054 0.0199±0.0008 — 0.0116

7135 [Ariii] 0.0278±0.0031 — 0.0278 0.0228±0.0013 — 0.0241 0.0198±0.0007 — 0.0198
4658 [Feiii] 0.0046±0.0045 — 0.0057 0.0046±0.0015 — 0.0040 0.0052±0.0010 — 0.0046
log F (Hβ)a

−14.797±0.061 −14.799 −14.802 −14.441±0.030 −14.438 −14.439 −13.922±0.021 −13.921 −13.921
Rout, pc 78±16 78 77.1 211.6±10.6 212.6 211 282.6±14.1 282.6 280.9

χ2 . . . 0.36 0.99 . . . 1.93 24.3 . . . 1.39 18.4

PhM Number . . . 1016 168 . . . 1016 506 . . . 1016 506

a Потоки F (Hβ) дано в ergs cm−2 s−1 на вiдстанi Землi, вiдкоректованi за мiжзоряне поглинання.

Таблиця 1. Порiвняння спостережуваних та модельних емiсiйних лiнiйчатих спектрiв, потокiв у лiнiї Hβ та зовнiшнiх
радiусiв зони Hii в SBS 0335–052.

У двостадiйнiй ОФМС характер радiального розпо-
дiлу Rin перестає бути таким однозначним. Централь-
нi частини зони Нii, вiд 1.2NE до 1.2SW, мають неве-
ликi вiдмiнностi у значеннях Rin, пiсля чого внутрiш-
нiй радiус у пiвнiчно-схiдному напрямку зростає, од-
нак набагато повiльнiше, нiж в одностадiйнiй ОФМС
з подальшим рiзким спадом у крайнiй частинi 2.4NE
до нижчого значення, нiж в одностадiйнiй ОФМС. У
пiвденно-схiдному напрямку зони Нii ситуацiя дещо
iнша: спочатку Rin досягає мiнiмуму в частинi 1.8SW,
майже однакового з 2.4NE, а далi рiзко збiльшується

у граничнiй частинi 2.4SW.
Також iз результатiв як одно-, так i двостадiйних

ОФМС видно, що filling factor набирає свого мiнiмаль-
ного значення i в центральних дiлянках, зростаючи
в зовнiшних. У двостадiйнiй ОФМС такий висновок
чiткiший, оскiльки мiнiмуму досягають у централь-
нiй частинi 0.6SW, а не в 1.8SW, як в одностадiй-
нiй ОФМС. Двостадiйна ОФМС дала також чiткий
максимум концентрацiї водню в центральнiй частинi
(4883 см−3), яка бiльш нiж у два рази вища вiд вiдпо-
вiдного значення, отриманого одностадiйною ОФМС.
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ДВОСТАДIЙНЕ ОПТИМIЗОВАНЕ МОДЕЛЮВАННЯ СВIТIННЯ ЗОНИ Hii . . .

Aperture position

0.6NE Center 0.6SW

Parameter Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II

λ4959[Oiii]/λ4363[Oiii] 9.65±0.22 10.22 10.48 9.66±0.21 10.09 10.24 9.01±0.21 9.66 9.83
λ5007[Oiii]/λ4363[Oiii] 29.30±0.68 30.75 31.54 28.99±0.62 30.36 30.83 26.40±0.61 29.07 29.59
λ6716[Sii]/λ6731[Sii] 1.09±0.06 1.34 1.34 1.07±0.04 1.33 1.33 1.02±0.05 1.33 1.33
λ4026Hei/λ4686Heii 0.51±0.05 0.67 0.67 0.44±0.02 0.56 0.56 0.36±0.04 0.44 0.43
λ4471Hei/λ4686Heii 1.37±0.07 1.41 1.42 1.12±0.04 1.19 1.19 0.94±0.07 0.93 0.92
λ5876Hei/λ4686Heii 3.87±0.16 4.11 4.14 3.41±0.10 3.49 3.51 2.60±0.09 2.73 2.71
λ6678Hei/λ4686Heii 1.00±0.05 1.08 1.09 0.86±0.03 0.90 0.91 0.65±0.03 0.70 0.69
λ7065Hei/λ4686Heii 1.28±0.06 1.32 1.33 1.20±0.04 1.20 1.21 0.95±0.07 0.92 0.91
λ5007[Oiii]/λ3727[Oii] 13.88±0.31 14.69 14.57 12.94±0.28 12.90 12.98 11.41±0.26 12.21 12.16

4026 Hei 0.0137±0.0011 0.0170 0.0172 0.0136±0.0007 0.0173 0.0174 0.0140±0.0013 0.0165 0.0164
4471 Hei 0.0367±0.0011 0.0361 0.0363 0.0348±0.0008 0.0368 0.0370 0.0365±0.0024 0.0351 0.0350
5876 Hei 0.1033±0.0018 0.1049 0.1054 0.1057±0.0017 0.1083 0.1089 0.1012±0.0017 0.1034 0.1029
6678 Hei 0.0268±0.0007 0.0275 0.0277 0.0268±0.0006 0.0279 0.0281 0.0259±0.0007 0.0264 0.0263
7065 Hei 0.0343±0.0008 0.0337 0.0339 0.0373±0.0007 0.0373 0.0376 0.0368±0.0024 0.0347 0.0345
4686 Heii 0.0267±0.0010 0.0255 0.0256 0.0310±0.0008 0.0310 0.0310 0.0389±0.0012 0.0379 0.0380
3727 [Oii] 0.2465±0.0043 — 0.2384 0.2529±0.0041 — 0.2552 0.2725±0.0047 — 0.2652
3869 [Neiii] 0.2943±0.0049 — 0.2934 0.2907±0.0046 — 0.2900 0.3043±0.0050 — 0.3038
4363 [Oiii] 0.1168±0.0021 — 0.1101 0.1129±0.0018 — 0.1074 0.1178±0.0021 — 0.1090
4959 [Oiii] 1.1274±0.0164 — 1.1538 1.0901±0.0157 — 1.0999 1.0608±0.0154 — 1.0712
5007 [Oiii] 3.4220±0.0494 — 3.4731 3.2733±0.0469 — 3.3107 3.1102±0.0449 — 3.2244
6300 [Oi] 0.0062±0.0008 — 0.0054 0.0060±0.0005 — 0.0037 0.0059±0.0009 — 0.0068
6312 [Siii] 0.0073±0.0006 — 0.0082 0.0078±0.0004 — 0.0107 0.0073±0.0006 — 0.0079
6716 [Sii] 0.0198±0.0008 — 0.0213 0.0181±0.0005 — 0.0179 0.0186±0.0007 — 0.0204
6731 [Sii] 0.0182±0.0007 — 0.0158 0.0169±0.0005 — 0.0135 0.0183±0.0007 — 0.0153
7135 [Ariii] 0.0173±0.0006 — 0.0173 0.0172±0.0005 — 0.0172 0.0166±0.0006 — 0.0166
4658 [Feiii] 0.0043±0.0009 — 0.0034 0.0039±0.0005 — 0.0037 0.0034±0.0008 — 0.0028
log F (Hβ)a -13.619±0.019 -13.618 -13.6154 -13.505±0.018 -13.504 -13.504 -13.698±0.020 -13.701 -13.701
Rout, pc 385.6± 19.3 392.1 388.9 411.2±20.6 414.8 411.5 308.4±62 309.1 306.9

χ2 . . . 4.27 7.64 . . . 5.02 13.6 . . . 8.2 12.7

PhM Number . . . 1016 506 . . . 1016 482 . . . 1016 506

a Потоки F (Hβ) дано в ergs cm−2 s−1 на вiдстанi Землi, вiдкоректованi за мiжзоряне поглинання.

Таблиця 2. Продовження таблицi 1.

Одержанi результати двостадiйної ОФМС тiльки
пiдсилюють висновок, який ми отримали в [16] про
те, що маємо справу з дуже молодими спалахами зо-
реутворення всерединi зони Hii. Тому зоряний вiтер
вiд окремих зiр ще не об’єднався в супервiтер, який
би мав видути велику каверну, збiльшивши тим самим
внутрiшнi радiуси цилiндричних ОФМС. Бiльшi зна-
чення Rin у периферiйних частинах зони Hii можна
пояснити нижчою концентрацiєю газу в них порiвня-
но з центральними частинами: зоряий вiтер швидше
видуває тодi бiльшу каверну. Також отриманi розпо-
дiли filling factor, з одного боку, та NH(Rin) i γ — з
iншого, говорять про те, що в центральних дiлянках
зони Hii газ перебуває у згустках з високою концен-
трацiєю i вiдстанi мiж цими згусткми бiльшi, нiж у
зовнiшних дiлянках. Але це й очiкувалося, оскiльки
збiльшення активностi спалаху зореутворення до цен-
тральних дiлянок означає, що в останнiх газ має бути
сконцентрований у згустках iз високою концентрацi-
єю, у яких i народжуються зiрки. Чим бiльший filling

factor, тим менше таких згусткiв i тим менша актив-
нiсть спалаху зореутворення.

На рис. 4 наведено розподiли за радiусом зони Hii

хiмiчного вмiсту ОФМС, знайдених одно- i двостадiй-
ним методами. Результати двостадiйних ОФМС (ця
праця) позначенi заповненими кружечками, а одно-
стадiйних [16] — трикутниками. Для порiвняння на-
ведено також хiмiчний умiст, отриманий звичайним
дiагностичним методом в [1] (незаповненi кружечки
ICFGGT99) та з використанням нових ICF, одержа-
них у [23] (незаповненi трикутники ISMGT05). Як
видно з рисункiв, умiст He/H з двостадiйних ОФМС
коливається вiд 0.076 (Y ≈ 0.233) до 0.085 (Y ≈

0.254). Слiд, однак, зауважити, що мiнiмальних зна-
чень He/H (i за атомною масою — Y ) досягнуто в дi-
лянках, зовнiшнi межi яких можуть перебувати пiд
значним впливом вибуху Наднової, що спалахнула
над (у пiвнiчному напрямку) цими частинами зони
Нii.
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Б. Я. МЕЛЕХ

Aperture position

1.2SW 1.8SW 2.4SW

Parameter Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II Observation Stage I Stage II

λ4959[Oiii]/λ4363[Oiii] 8.61±0.27 10.30 10.64 8.51±0.29 11.24 11.66 9.92±0.42 11.38 11.56

λ5007[Oiii]/λ4363[Oiii] 2.94±0.06 3.01 3.01 25.09±0.84 33.85 35.09 29.34±1.24 34.24 34.78

λ6716[Sii]/λ6731[Sii] 1.08±0.12 1.35 1.35 1.17±0.11 1.36 1.36 1.42±0.16 1.36 1.37

λ4026Hei/λ4686Heii 0.43±0.12 0.32 0.40 0.60±0.08 0.45 0.45 0.54±0.10 0.58 0.57

λ4471Hei/λ4686Heii 0.77±0.10 0.68 0.86 1.02±0.09 0.94 0.95 1.37±0.18 1.23 1.19

λ5876Hei/λ4686Heii 1.96±0.10 1.98 2.49 2.70±0.17 2.66 2.68 3.63±0.32 3.45 3.34

λ6678Hei/λ4686Heii 0.52±0.04 0.52 0.65 0.75±0.06 0.73 0.73 1.02±0.11 0.94 0.92

λ7065Hei/λ4686Heii 0.62±0.04 0.63 0.83 0.75±0.06 0.70 0.70 0.94±0.10 0.87 0.84

λ5007[Oiii]/λ3727[Oii] 9.90±0.27 10.03 9.50 9.57±0.27 9.78 9.61 7.70±0.22 6.07 6.01

4026 Hei 0.0204±0.0054 0.0154 0.0177 0.0207±0.0052 0.0158 0.0160 0.0139±0.0023 0.0164 0.0159

4471 Hei 0.0365±0.0044 0.0327 0.0376 0.0350±0.0022 0.0334 0.0336 0.0356±0.0036 0.0343 0.0333

5876 Hei 0.0932±0.0023 0.0949 0.1094 0.0930±0.0024 0.0946 0.0954 0.0943±0.0026 0.0963 0.0935

6678 Hei 0.0246±0.0013 0.0249 0.0286 0.0259±0.0013 0.0258 0.0260 0.0265±0.0016 0.0264 0.0256

7065 Hei 0.0297±0.0013 0.0304 0.0364 0.0259±0.0013 0.0248 0.0250 0.0244±0.0014 0.0244 0.0236

4686 Heii 0.0475±0.0022 0.0480 0.0440 0.0344±0.0020 0.0355 0.0356 0.0260±0.0022 0.0279 0.0280

3727 [Oii] 0.3111±0.0070 — 0.3275 0.2824±0.0067 — 0.2870 0.2919±0.0070 — 0.3556

3869 [Neiii] 0.3351±0.0070 — 0.3334 0.2607±0.0062 — 0.2593 0.2217±0.0060 — 0.2201

4363 [Oiii] 0.1216±0.0033 — 0.0971 0.1077±0.0032 — 0.0786 0.0766±0.0030 — 0.0614

4959 [Oiii] 1.0465±0.0166 — 1.0331 0.9167±0.0148 — 0.9161 0.7602±0.0129 — 0.7100

5007 [Oiii] 3.0790±0.0471 — 3.1096 2.7025±0.0418 — 2.7575 2.2478±0.0356 — 2.1371

6300 [Oi] 0.0077±0.0028 — 0.0020 0.0077±0.0076 — 0.0115 0.0077±0.0076 — 0.0026

6312 [Siii] 0.0071±0.0010 — 0.0131 0.0071±0.0070 — 0.0036 0.0071±0.0070 — 0.0143

6716 [Sii] 0.0194±0.0015 — 0.0122 0.0237±0.0016 — 0.0248 0.0256±0.0020 — 0.0243

6731 [Sii] 0.0179±0.0013 — 0.0091 0.0202±0.0013 — 0.0182 0.0180±0.0014 — 0.0178

7135 [Ariii] 0.0170±0.0011 — 0.0170 0.0170±0.0011 — 0.0171 0.0178±0.0012 — 0.0176

4658 [Feiii] 0.0034±0.0034 — 0.0042 0.0056±0.0018 — 0.0042 0.0035±0.0016 — 0.0038

log F (Hβ)a -14.077±0.023 -14.073 -14.074 -14.409±0.030 -14.403 -14.403 -14.591±0.039 -14.578 -14.578

Rout, pc 257.4±12.8 257.9 257 160.6±8.0 161 158.5 128.5±6.4 134.8 133.80

χ2 . . . 5.29 17.5 . . . 23.1 35.2 . . . 10.7 19.6

PhM Number . . . 314 506 . . . 1016 506 . . . 2004 506

a Потоки F (Hβ) дано в ergs cm−2 s−1 на вiдстанi Землi, вiдкоректованi за мiжзоряне поглинання.

Таблиця 3. Продовження таблиць 1–2.

Тому результати ОФМС цих дiлянок не мають ве-
ликої достовiрностi. Про це свiдчать також досить
великi значення χ2-функцiї для SW периферiї зо-
ни Нii. Якщо вiдкинути данi ОФМС SW-периферiї,
то мiнiмальне значення He/H пiднiметься до 0.0811
(Y ≈ 0.245). Дисперсiя значень He/H, отриманих iз
двостадiйних ОФМС, набагато менша, нiж в односта-
дiйних. Двостадiйнi ОФМС, як видно з рисунка, да-
ли в бiльшостi випадкiв дещо вищий умiст гелiю, нiж
отримав Iзотов та iн. в [1]. Таким чином, загалом
можна зробити висновок, що вмiст He/H, отриманий
за допомогою двостадiйних ОФМС для багатьох зон
Нii, найiмовiрнiше збiльшив би значення вмiсту пер-
винного гелiю порiвняно з дiагностичними методами,
що використовують йонiзацiйно-корекцiйнi множни-
ки.

Як бачимо з рис. 4, вмiст O/H, Ne/H, S/H та Ar/H,

одержаний як з одно-, так i з двостадiйних ОФМС,
систематично вищий вiд вiдповiдного вмiсту, отрима-
ного з використанням нових ICF [23] за допомогою ем-
пiричних методiв. Умiст Fe/H з ОФМС для бiльшостi
дiлянок нижчий порiвняно з результатами, отримани-
ми за даними [23], хоча слiд зазначити, що характер
розподiлу вмiсту, одержаного емпiричними методами,
повнiстю вiдтворює вiдповiдний розподiл з ОФМС.

Питання вiдхилення вiд результатiв, отриманих
за даними [23] як за характером розподiлу, так
i за значеннями для O / H, поставлене за дани-
ми одностадiйного моделювання без використан-
ня DR у [16], набуває дещо м’якшої форми в
аналiзi двостадiйних ОФМС. Бачимо, що в мо-
делях з використанням DR характер розподiлу
вмiсту O / H у пiвнiчно-схiднiй частинi зони Нii

стає аналогiчним до звичайного “дiагностичного”.
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Рис. 3. Розподiли вздовж зони Hii в БККГ SBS 0335–052 значень внутрiшнього радiуса, фактора наповнення, кон-
центрацiї водню на внутрiшньому радiусi та нахилу степеневого розподiлу концентрацiї водню, отриманих у результатi
пошуку ОФМС.

Результати ж двостадiйних ОФМС для пiвденно-
схiдної частини зони Нii, хоча менше вiдхиляються
вiд ISMGT05, нiж одностадiйних, однак характер роз-
подiлу для них залишився цiлковито протилежним
до “дiагностичного”. Причиною, як було вже зазна-
чено вище, може бути недостатня достовiрнiсть цих
ОФМС.

Як i в [16], для з’ясування питання, яка ж iз стадiй
йонiзацiї кисню вiдiграє ключову роль у формуваннi
цього вiдхилення, ми побудували розподiли O+/H+,
O++/H+ та O3+/H+ за радiусом зони Hii, зображенi
на рис. 5. Як видно, ключову роль у формуваннi вiд-
хилення вiдiграє тiльки вмiст O2+/H+, на вiдмiну вiд
результату працi [16], де значну роль у формуваннi
вiдхилення вiдiгравав також умiст O+/H+. Причиною
систематичних вiдмiнностей може бути те, що емпi-
ричнi методи, на вiдмiну вiд ОФМС, приймають вiд-
повiдний йонний умiст cталим по всiй зонi, де вiн свi-

титься. А причиною несистематичних вiдхилень мо-
же бути фiзична неадекватнiсть моделi. Таким чином,
використання дiагностичних спiввiдношень необхiдне
для коректного визначення вмiсту кисню.

IV. ПОЛЕ ЙОНIЗУЮЧОГО
ВИПРОМIНЮВАННЯ I ЙОГО ВIДТВОРЕННЯ
МОДЕЛЯМИ СПАЛАХУ ЗОРЕУТВОРЕННЯ
ТА СВIТIННЯ ГАЗУ КАВЕРНИ ЗОРЯНОГО

ВIТРУ

Оскiльки, як було зазначено вище, метод ОФМС є
незалежним вiд параметрiв функцiї початкових мас
(IMF) та еволюцiйних параметрiв (характер та вiк
процесу зореутворення) йонiзуючого зоряного клас-
тера, то, з першого погляду, ми можемо отримати цi
параметри пошуком оптимальної моделi спалаху зо-
реутворення, який би давав Lyc-спектр, максимально
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наближений до одержаного з ОФМС. У працi [12] ав-
тори описують код Starburst99 для моделювання спа-
лахiв зореутворення, а також сiтку синтетичних мо-

делей спалахiв зореутворення, розраховану за допо-
могою Starburst99 за вище згаданими параметрами.
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Рис. 4. Розподiл вiдносного вмiсту хiмiчних елементiв уздовж радiуса областi Hii в БККГ SBS 0335–052.
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Рис. 5. Розподiл вiдносного, усередненого за об’ємом йонного вмiсту кисню в рiзних стадiях йонiзацiiї та їх сумарних
значень уздовж областi Hii в БККГ SBS 0335–052.

Рис. 6. Схематичне зображення “бульбашки”, видутої
зоряним вiтром (STELLAR WIND) в навколишньому мiж-
зоряному середовищi (AMBIENT INTERSTELLAR GAS).
В результатi утворюється тонкий шар газу, згребеного
ударною хвилею (SHOCKED INTERSTELLAR GAS), та
каверна зоряного вiтру, заповнена розрiдженим газом час-
тинок зоряного вiтру, нагрiтим зворотною ударною хви-
лею (SHOCKED STELLAR WIND). Зображення запози-
чене з працi [24].

Однак у випадку молодого спалаху зореутворення
важливий внесок у поле йонiзуючого випромiнювання
можуть робити кванти вiд гарячого розрiдженого га-
зу каверни зоряного супервiтру навколо кластера зiр.
Як зауважили автори працi [24], зоряний вiтер a (див.
рис. 6 з працi [24]), вриваючись у мiжзоряних газ (чи
газ зони Нii) iз швидкостями, бiльшими вiд швидкостi
звуку в навколишньому середовищi, породжує ударну
хвилю R2, яка згрiбає навколишнiй газ у тонкий шар
високої густини c, за яким утворюється каверна b, за-
повнена частинками зоряного вiтру, що термалiзованi
зворотною ударною хвилею R1. Газ каверни має ни-
зьку густину (до 10 см−3) i велику температуру (до
106 K). Такий газ породжує теплове випромiнювання,
значна частина квантiв якого при таких температу-
рах припадає на йонiзуючий УФ- та Х-дiапазони.

Тому постає питання про те, яке ж з двох вище
згаданих джерел домiнує у цiй зонi Нii? Ми вирi-
шили порiвняти вiдтворення Lyc-спектрiв з ОФМС
моделями спалаху зореутворення та свiтiння газу ка-
верни зоряного вiтру. Для цього на лiвих рис. 7–9 ми
зображуємо Lyc-спектри тих спалахiв зореутворення,
якi найкраще вiдтворюють Lyc-спектри, отриманi в
ОФМС (OPhM), а на правих — аналогiчне вiдтворен-
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ня, але моделями Раймонда i Смiтса (RSM) [25] гаря-
чого газу каверни зоряного вiтру (на рисунках подано
температуру й густину моделi для RSM i параметри

процесу зореутворення, згiдно з позначеннями працi
[12], подано також нормалiзацiйнi множники Norma).
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Рис. 7. Порiвняння вiдтворення Lyc-спектрiв iз двостадiйних ОФМС (суцiльна лiнiя) пiвнiчно-схiдної частини зони
Hii в БККГ SBS 0335–052 моделями процесу зореутворення (рисунки злiва) та моделями випромiнювання каверни
зоряного вiтру (рисунки справа).
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Рис. 8. Порiвняння вiдтворення Lyc-спектрiв iз двостадiйних ОФМС (суцiльна лiнiя) центральної частини зони Hii в
БККГ SBS 0335–052 моделями процесу зореутворення (рисунки злiва) та моделями випромiнювання каверни зоряного
вiтру (рисунки справа).
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Рис. 9. Порiвняння вiдтворення Lyc-спектрiв iз двостадiйних ОФМС (суцiльна лiнiя) пiвденно-захiдної частини зони
Hii в БККГ SBS 0335–052 моделями процесу зореутворення (рисунки злiва) та моделями випромiнювання каверни
зоряного вiтру (рисунки справа).
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З аналiзу цих рисункiв можна зробити два важливi
загальнi висновки:

1. Моделi свiтiння газу каверни зоряного вiтру для
бiльшостi частин зони Нii добре вiдтворюють
Lyc-спектр за λ ≤ 228 Å, а в деяких випадках
— i в дiапазонi λ ≤ 504 Å. Моделi спалаху зо-
реутворення не можуть вiдтворити достатньої
кiлькостi Lyc-квантiв за λ ≤ 228 Å, необхiдної
для вiдтворення iнтенсивностi спостережуваної
лiнiї λ4686Heii.

2. Здебiльшого Lyc-спектри ОФМС показують не-
достачу квантiв (завали у спектрi) у дiапазонi
504 Å ≤ λ ≤ 912 Å. Такi “завали”, як видно з ри-
сункiв, неможливо пояснити нi звичайними мо-
делями спалаху зореутворення, нi свiтiнням ка-
верни зоряного вiтру.

Недостача квантiв у дiапазонi 504 Å ≤ λ ≤ 912 Å,
на нашу думку, зумовлена проходженням йонiзуючих
квантiв як вiд зiр, так i вiд газу каверни зоряного
вiтру крiзь тонкий шар високої густини, згребений
ударною хвилею зоряного вiтру. Адже вiдомо, що час-
тотна залежнiсть ефективного перерiзу фотойонiзацiї
водневоподiбних йонiв має рiзкий пiк на потенцiалi

йонiзацiї, а потiм швидко спадає зi збiльшенням час-
тоти (енернiї) фотонiв. Отже, довжина вiльного про-
бiгу фотонiв з енернiями, близькими до потенцiалу
йонiзацiї, є набагато меншою, нiж бiльш енернетич-
них фотонiв. I при проходженнi крiзь тонкий шар ви-
сокої густини найефективнiше поглинатимуться фо-
тони з енернiями, близькими до потенцiалу йонiза-
цiї, формуючи вище згаданi “завали” у Lyc-спектрах,
вiдтворених двостадiйними ОФМС. У наших подаль-
ших працях ми наведемо результати вiдтворення Lyc-
спектрiв зi згаданими “завалами” мультикомпонент-
ними моделями околиць спалаху зореутворення.

Iншi вiдмiнностi найiмовiрнiше можна пояснити
тим, що насправдi ми маємо суперпозицiю двох вище
згаданих видiв Lyc-спектрiв. У наших майбутнiх пра-
цях ми наведемо результати такого мультикомпонен-
тного моделювання i спроби вiдтворення за їх допо-
могою Lyc-спектрiв ОФМС. Також додатковими дже-
релами йонiзацiї можуть бути ударнi хвилi вiд Над-
нових [26]. Їх вплив ми також спробуємо врахувати в
наших наступних працях.

Подяки Ця робота виконана в межах держ-
бюджетної фундаментальної науково-дослiдної теми
ФА-222Ф Мiнiстерства освiти i науки України, номер
держреєстрацiї 0108U004138.
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BLUE COMPACT GALAXY SBS 0335–052

B. Ya. Melekh
Ivan Franko National University of Lviv, Department of Astrophysics,

8, Kyryla i Mefodija St., Lviv, UA–79005, Ukraine,

e-mail: bmelekh@gmail.com

A new two-stages method for optimized photoionization modelling of Нii regions was developed. The dividing
into two stages of the optimal photoionization model (OPhM) search process is possible owing to the so-called
diagnostic ratios (DRs) between emission line intensities in the comparison of model and observed data. DRs are
unsensitive to weak variations of the chemical abundances. Thus during the first stage the optimizer determines
the ionization structure of the nubular gas using mainly DRs at fixed chemical abundances obtained previously by
diagnostic methods. During the second stage the optimizer specifies the abundances of the chemical elements using
fluxes in emission lines at the fixed ionization structure of the nebular gas obtained at first stage. On the basis of
the observed spectra obtained in [Yu. I Izotov, F. H. Chaffee, C. B. Foltz, R. F. Green, N. G. Guseva, Astrophys.
J., 527, 757 (1999)] using 10-m KeckII telescope from different apertures positioned along Нii region in the blue
compact dwarf galaxy (BCDG) SBS 0335–052 the OPhMs of the corresponding part of this object were found
using the above two-stages method. The hight and radius of every cylinder were determined using angular sizes
of the apertures and Нii region, respectively and also by the distance to the object. The free parameters of the
OPhMs were: the radial hydrogen distribution into corresponding cylinder, filling factor, energy distribution in the
ionizing spectra (Lyc-spectrum) and relative abundances of the chemical elements. As a result the distributions of
the physical charateristics and the chemical composition over radius of this Нii region were obtained. In the Нii

regions surrounding starburst knots the two sources of the direct ionization radiation are possible: stars and hot
low density gas into stellar wind cavities. Lyc-spectra in the OPhMs were found independently of the assumptions
about the ionization sources nature. Therefore these Lyc-spectra were used for the answer to the question: which of
the above ionization sources is dominating in this Нii region? It was shown that Lyc-spectra of stellar wind cavity
radiation models better fit the OPhM ones than stellar ionizing cluster models. But both above kinds of modells
cannot explain the gap in most OPhMs Lyc-spectra in the wavelength region 1–1.8 Ry. An attempt was made to
explain the above gap by the transition of ionizing radiation through a thin high-density envelope gathered by
the stellar wind shock wave.
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