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Представлено метод мультикомпонентного фотойонiзацiйного моделювання зони Нii на-
вколо областi зореутворення. Для задання радiальних розподiлiв густини газу у внутрiшнiх
компонентах “бульбашки” (зонi вiльного розльоту супервiтру та кавернi), швидкостi руху газо-
вих шарiв та температури в них використано модель Уiвера та iн. (1977). Зовнiшнi компоненти
наших моделей описують тонкий шар газу високої густини, утворений ударною хвилею зоря-
ного супервiтру з навколишнього газу, та “звичайну” зону Hii вiдповiдно. Спектри йонiзуючого
випромiнювання задавали з розрахованих попередньо еволюцiйних моделей типових спалахiв
зореутворення. Обчислено двi еволюцiйнi сiтки мультикомпонентних моделей за наявностi i,
вiдповiдно, без урахування пилу, що визначають фiзичнi умови всерединi “бульбашки”. Зроб-
лено порiвняльний аналiз результатiв їх розрахунку. Зокрема проаналiзовано вплив “бульбаш-
ки” зоряного вiтру на змiну форми спектра йонiзуючого випромiнювання та на формування
потокiв у важливих емiсiйних лiнiях, вiдповiдно, з i без урахування пилових зерен.
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I. ВСТУП

Для фотойонiзацiйного моделювання свiтiння
(ФМС) зони Hii навколо спалахiв зореутворення важ-
ливо якнайточнiше описати її структуру та задати фi-
зичнi параметри так, щоб модель найкраще вiдтворю-
вала процеси, що вiдбуваються в реальних зонах Hii.
У цiй статтi ми розглядаємо зони Hii околiв спала-
хiв зореутворень у широкому дiапазонi металiчностi
(0.00028 ≤ Z ≤ 0.0031). Хiмiчний склад низькомета-
лiчних зон Hii у блакитних компактних карликових
галактиках (БККГ) є основою для визначення та
уточнення вмiсту первинного гелiю. Високометалiчнi
зони Hii у спiральних галактиках є добрими iндика-
торами розподiлу важких хiмiчних елементiв уздовж
диска, а отже їхнiй хiмiчний склад є базисом для
побудови теорiй хемодинамiчної еволюцiї цього ти-
пу галактик. Розумiння деталей розподiлу речовини
та перенесення йонiзуючого випромiнювання в неод-
норiдних зонах Hii дозволить уточнити як фiзичнi
характеристики останнiх, так i хiмiчний склад у них.
Тому розробка та побудова детальних фотойонiза-
цiйних моделей свiтiння зон Hii рiзної металiчностi є
надзвичайно важливими для сучасної астрофiзики.

У цiй працi ми аналiзуємо вплив включення пило-
вих зерен у мультикомпонентне моделювання їх свi-
тiння на результати такого моделювання.

На початку 30-х рокiв ХХ ст., завдяки працям аме-
риканського астрофiзика Роберта Трюмплера, уста-
новлено, що основний внесок у мiжзоряне поглинан-
ня робить мiжзоряний пил, маса якого становить ли-
ше 0.1%–0.5% вiд повної маси Галактики. На 1 см3

мiжзоряного середовища в середньому припадає один
атом газу, а одна пилова частинка — приблизно на

108−14 см3 газу. Розмiр пилинок сягає вiд 0.01 до 1.0
мкм. Вони утворюються налипанням атомiв i моле-
кул рiзних хiмiчних елементiв при низьких темпера-
турах. Залежно вiд переважаючого хемiчного елемен-
та в складi пилинки вони можуть бути графiтови-
ми, карбонатними, силiкатними, залiзними чи навiть
утвореними iз замерзлої води. Пилинки починають
своє формування у верхнiх шарах атмосфер надгiган-
тiв пiзнiх спектральних класiв. Потiм зоряний вiтер
переносить їх у мiжзоряне середовище, де пiд дiєю
низьких температур на їхнє ядро намерзають атоми
й молекули [5]. Пилинки всерединi зони Hii вплива-
ють на енерґетичний баланс та на перенос випромiню-
вання. За межами зони йонiзацiї в нейтральному газi
пилинки активно поглинають i розсiюють фотони з
оптичного дiапазону, у якому найчастiше спостерiга-
ються зони Hii та iншi туманностi. Пилинки свiтять-
ся (перевипромiнюють) в iнфрачервоному дiапазонi.
Через це врахування наявностi пилинок пiд час мо-
делювання свiтiння небулярних об’єктiв є необхiдним
для забезпечення адекватностi моделi.

У наших роботах з оптимiзованого фотойонiзацiй-
ного моделювання свiтiння (ОФМС) зон Hii у БККГ
виявлено нестачу квантiв лайманiвського континуу-
му в дiапазонi довжин хвиль λ91.2 − 22.8 нм (див.
напр. [21]). Постало питання щодо фiзичних причин
такої нестачi.

Вiдомо, що масивнi О–В зорi в ядрах спалахiв зо-
реутворень є джерелами потужного зоряного вiтру.
Такий вiтер вiд багатьох зiр може утворювати в нав-
колишньому газi бульбашкоподiбнi структури, якi, у
випадку молодих спалахiв зореутворення, є достатньо
компактними для того, щоб умiститися всерединi Hii

реґiонiв. Ми вирiшили перевiрити вплив таких струк-
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тур на поле йонiзуючого випромiнювання, що вихо-
дить iз них у навколишню зону Нii.

У бiльшостi з попереднiх праць iз фотойонiзацiйно-
го моделювання низькометалiчних зон Hii не врахову-
вали можливих внутрiшнiх структур, утворених зоря-
ним вiтром. Такi бульбашкоподiбнi структури, згiдно
з [29], включають внутрiшню область, де вiтер вiльно
розлiтається, гарячу каверну, що є джерелом теплово-
го випромiнювання з температурою близько мiльйона
градусiв Кельвiна, i вiдносно тонкий шар високої кон-
центрацiї, утворений ударною хвилею зоряного вiтру
з навколишнього газу.

Структура та еволюцiя рiзних видiв так званих “бу-
льбашок” залежить вiд швидкостi зоряного вiтру, вiку
зореутворення та параметрiв мiжзоряного середови-
ща. Теорiю бульбашкоподiбних структур та їхнє моде-
лювання навколо зiр рiзних типiв та класiв докладно
вивчали у працях [9,14,23]. Бiльшiсть iз цих моделей
є деталiзацiєю еволюцiйних фаз “бульбашки” , опи-
саних у працi [29], залежно вiд того, навколо якого
об’єкта вона розширюється (бiлий карлик, зорi типу
WR, O–B зорi тощо) i в якому середовищi (мiжзоря-
ний газ рiзної густини). Тому в нашiй працi ми вико-
ристовуватимо модель “бульбашки” з працi [29].

У наших попереднiх працях [15, 22] ми показа-
ли за допомогою мультикомпонентного фотойонiза-
цiйного моделювання (МФМС), що бульбашкоподiб-
нi структури, утворенi зоряним вiтром, можуть при
певних умовах утворювати нестачу квантiв у розподi-
лах енерґiї спектра йонiзуючого випромiнювання, яке
збуджує свiтiння навколишнього Hii реґiону. У пра-
цi [15] густину газу, хоча i приймали рiзною в кожнiй
iз компонент “бульбашки”, проте вважали сталою за
об’ємом кожної з компонент. Складнiшими є мульти-
компонентнi моделi у працi [22], де ми використали
для опису розподiлу густини всерединi компонент “бу-
льбашки” зоряного вiтру результати дослiджень [29].
Така деталiзацiя розподiлу густини в бульбашкопо-
дiбних структурах дала змогу отримати достовiрнi-
шi данi про трансформацiю енерґетичного розподiлу
йонiзуючого випромiнювання ядер низькометалiчних
зон Hii залежно вiд розподiлу густини в “бульбашцi”
та параметрiв, що описують Lyc-спектр йонiзуючого
ядра (вiд областi зореутворення).

Також ми ввели в наше моделювання пиловi зерна.
Це дало змогу нам ще бiльше наблизити нашi моде-
лi до реальних об’єктiв. У цiй статтi ми порiвнюємо
нашi моделi без пилу i з пилом.

Пилинки формуються з окремих атомiв на раннiх
стадiях розширення верхнiх шарiв атмосфери зорi.
Iнфрачервонi спектри холодних гiгантiв i супергiган-
тiв показують, що такi зорi навколо себе мають пи-
ловий кокон. Верхнi шари цих зiр холоднiшi, густi, i
речовина перебуває переважно в молекулярному ста-
нi. Найбiльша концентрацiя молекул H2 i CO, i во-
ни мають вiдносно високу енерґiю дисоцiацiї. Якщо у
верхнiх шарах атмосфери зорi середня концентрацiя
атомiв оксиґену буде бiльшою за концентрацiю ато-
мiв карбону, тодi майже всi атоми карбону утворять
iз оксиґеном молекули CO, а решта атомiв O увiйдуть

в iншi молекулярнi структури. Графiт й iншi струк-
тури з карбону (фулерени (C60), молекули полiаро-
матичних вуглеводiв (ПАВ), графiт, рiзнi карбонатнi
кiльця, ланцюжки i т. п.) утворяться подiбним шля-
хом тiльки тодi, коли зоря насинтезує бiльше атомiв
карбону, анiж оксиґену. Залежно вiд того, який еле-
мент зоря бiльше насинтезувала за свою еволюцiю,
може утворитися карбонатний пил (CO), карбонат-
ний з рiзними карбонатними структурами (C60, ПАВ,
. . . ) i силiкатний (Mg2SiO4 i Fe2SiO4) [5].

Безпосередня взаємодiя газу й пилу полягає в тако-
му: фотоефект вiд пилових зерен приводить до охо-
лодження пилу та, водночас, до нагрiвання газу, а по-
глинання УФ-фотонiв пилом та газопиловi зiткнення
викликають нагрiвання пилу й охолодження газу.

II. СТРУКТУРА “БУЛЬБАШКИ”
ТА ФОТОЙОНIЗАЦIЙНЕ МОДЕЛЮВАННЯ

ЗОН HII

Центральними джерелами йонiзацiї зони Hii є зорi
в областi зореутворення. Але, з iншого боку, вiтер на-
вколо кластера зiр, частинки якого вириваються в на-
вколишнiй простiр, утворює ударну хвилю. Вона згрi-
бає небулярний газ на своєму шляху, формуючи тон-
кий шар високої густини [29]. Зворотна ударна хви-
ля термалiзує частинки мiжзоряного середовища. У
результатi каверна зоряного вiтру характеризується
тепловим випромiнюванням, ефективна температура
якого сягає iнколи понад мiльйон градусiв Кельвiна. З
урахуванням складної структури околiв спалахiв зо-
реутворення, в цiй роботi обчислено чотирикомпонен-
тнi моделi:

1. Перша компонента представляє вiтер, що вiльно
розлiтається вiд кластера зiр.

2. Друга компонента є гарячим розрiдженим газом
каверни зоряного вiтру.

3. Третя компонента є тонким шаром високої гус-
тини, стиснена ударною хвилею зоряного супер-
вiтру.

4. Четверта компонента є “звичайною” зоною Hii.

Кожна компонента представляє окрему фотойонi-
зацiйну модель у припущеннi сферичної симетрiї. То-
му фотойонiзацiя в кожнiй iз компонент спричинена
двома видами квантiв лайманiвського континууму :

1) кванти прямого випромiнювання вiд йонiзуючо-
го джерела (не поглинутi в попереднiй компо-
нентi);

2) кванти, випромiненi в попереднiй компонентi
(дифузне випромiнювання).

Поле дифузного йонiзуючого випромiнювання роз-
раховано в наближеннi outward only. У першiй компо-
нентi, найближчiй до областi зореутворення, спектр
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лайманiвського континууму визначається йонiзую-
чим джерелом. Для задання вхiдного Lyc-спектра ми
розрахували еволюцiйнi сiтки спалаху зореутворення
за допомогою програми Starburst99 ( [18]). При цьому
загальну фiксовану масу зiр приймали рiвною 105M�;
степiнь функцiї початкових мас приймали рiвним 2.3;
розглядали зорi вiд 1 до 150 M�; використовували
еволюцiйнi треки Падова (http://pleiadi.pd.astro.it/)
для таких металiчностей: 0.0004, 0.004; була викорис-
тана модель вiтру Маедера; початковий час — 1 млн
рокiв, кiнцевий — 10 млн рокiв, часовий крок — 0.5
млн рокiв; сiтка базується на моделях зоряних ат-
мосфер Паулдраха/Хiллера; мiкротурбулентну швид-
кiсть в атмосферах червоних надгiгантiв, яку вико-
ристовували для розрахунку близького IЧ-спектра
прийнято рiвною 3 км/с.

Загальна кiлькiсть йонiзуючих квантiв Qion, що ви-
промiнюється областю зореутворення за 1 с, є залеж-
ною вiд вiку спалаху зореутворення. Програма роз-
рахунку нашої сiтки мультикомпонентних ФМС iн-

терполювала вказанi результати з метою отримання
Lyc-спектра для цього вiку.

Для розрахункiв фотойонiзацiйних моделей вико-
ристано програму Г. Ферланда Cloudy 08.00 [11], яку
ми модифiкували для реалiзацiї мультикомпонентно-
го моделювання.

Програма Cloudy 08.00 також дозволяє використо-
вувати у фотойонiзацiйному моделюваннi пил, наяв-
нiсть якого враховували в моделюваннi свiтiння тре-
тьої та четвертої компонент. У перших двох компонен-
тах через високi розрiдженiсть та температуру газу
шанс “виживання” пилинок є нехтовно малим. Розпо-
дiл пилинок за розмiрами, як i в Cloudy 08.00, брали
з роботи [19]. Мiнiмальний розмiр пилинок — 0.005
мкм, а максимальний — 0.250 мкм.

Для моделювання мiжзоряного середовища вико-
ристовували, за замовчуванням, сумiш силiкатного та
карбонатного типу з вiдповiдним базовим хiмiчним
умiстом пилової компоненти зони Hii:

C : O : Mg : Si : Fe = 1.39× 10−5 : 6.56 × 10−6 : 1.64× 10−6 : 1.64× 10−6 : 1.64× 10−6.

Цей умiст пилу змiнювався вiдповiдно до змiни ме-
талiчностi, для цього використовували такий множ-
ник:

δ = O/Hmod

3.19·10−4 , де O/Hmod — умiст оксиґену в моделi.
Була обчислена сiтка чотирикомпонентних фотойо-

нiзацiйних моделей iз такими вiльними параметрами:

1) вiк спалаху зореутворення (t) (вiд 1 до 10 млн
рокiв);

2) темп утрати маси у випадку спалаху зореутво-

рення Ṁw (вiд 10−5 до 10−3 M�/рiк);

3) швидкiсть зоряного вiтру vw (вiд 200 до 2000
км/с);

4) густина навколишнього середовища n0 (вiд 1 до
1000 см−3);

5) хiмiчний умiст.

Як базовий (у третiй i четвертiй компонентах) був
прийнятий хiмiчний умiст газового складника зони
Hii, рекомендований на Медонськiй i Лексингтонсь-
кiй конференцiях [10, 11, 24] для розрахунку фотойо-
нiзацiйної моделi стандартної областi Hii:

H : He : C : O : Mg : Si : Cl = 1 : 0.1 : 2.19× 10−4 : 3.31× 10−4 : 10−8 : 10−8 : 10−7.

На вiдмiну вiд попередньої статтi [4], у цiй працi для
задання хiмiчного вмiсту газового складника зони Hii

Ne/H, S/H, Ar/H, Fe/H ми використовували такi ап-
роксимацiйнi вирази для залежностi вмiстiв цих еле-
ментiв вiд умiсту O/H, отриманi з аналiзу результатiв
праць [13] та [26]:

lg(Ne/H) = −13.111 + 1.04386 · (12 + lg(O/H));

lg(S/H) = −15.1246 + 1.19493 · (12 + lg(O/H)); (1)

lg(Ar/H) = −14.0134 + 0.944189 · (12 + lg(O/H));

lg(Fe/H) = −12.9805 + 0.901744 · (12 + lg(O/H)).

Металiчнiсть розраховували так:

Z =
Za

1 + 4He
H + Za

, (2)

Za = 12
C

H
+ 14

N

H
+ 16

O

H
+ 20

Ne

H
+ 24

Mg

H
+ 28

Si

H

+ 32
S

H
+ 35.5

Cl

H
+ 40

Ar

H
+ 56

Fe

H
.

Для кожної моделi вмiст C/H, O/H, Mg/H, Si/H
та Cl/H змiнювали множенням на фiксований коефi-
цiєнт вiдповiдного базового хiмiчного складу. Вмiст
Ne/H, S/H, Ar/H та Fe/H визначали для кожного
зi значень O/H за допомогою виразiв 1. Значення
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lg(He/H) приймали рiвним −1.08. Вiдомо, що в облас-
тях Hii немає однозначної вiдповiдностi мiж умiстами
оксиґену та вмiстом нiтроґену. Отже, ми будували мо-
делi з рiзними значеннями вмiсту нiтроґену при кож-
ному фiксованому значеннi вмiсту оксиґену. У зонi Hii

iз заданим умiстом оксиґену вмiст нiтроґену коливає-
ться в межах, встановлених на основi вiдповiдних да-
них по реальних зонах Hii, у спектрах яких вимiрянi
авроральнi лiнiї i, отже, вмiст оксиґену та нiтроґену
визначенi достатньо надiйно за допомогою класично-
го Te-методу. Аналiзуючи данi з [25], у працi [6] зроб-
лено висновок, що в дiапазонi 7.3 ≤ 12 +lg(O/H)< 8.2
при кожному фiксованому значеннi вмiсту оксиґену
значення lg(N/O) змiнюється в дiапазонi вiд −1.7 до
−1.3. Для 12 + lg(O/H)= 8.2, згiдно з апроксимацiй-
ним спiввiдношенням iз тiєї ж працi [6] для залеж-
ностi N/O вiд O/H, lg(N/O) змiнюється в дiапазонi
вiд −1.78 до −1.08.

Таким чином, ми отримали можливiсть еволюцiйно
вiдстежувати можливостi трансформацiї енерґетич-
ного розподiлу Lyc-спектру в процесi його проходжен-
ня через компоненти “бульбашки” зоряного вiтру.

III. МУЛЬТИКОМПОНЕНТНЕ
МОДЕЛЮВАННЯ КАВЕРНИ ЗОРЯНОГО

ВIТРУ

Беручи до уваги данi з [29], температура i швид-
кiсть розширення в першiй компонентi є сталими i
бралися в нашому моделюваннi так:

T1 = 44000 · n
2

35

0 · (Ṁ6 · v2
2000)

8

35 · t
−

6

35

6 [K]; v1 = vw

[км/с], де Ṁ6 = Ṁw

10−6 , v2000 = vw

2000 , t6 = t
106 .

Концентрацiю в першiй компонентi обчислювали,

виходячи з [28]: n1 = Ṁw

4·π·r2·1.44·mH·vw

[см−3], де r —
вiдстань вiд спалаху зореутворення, mH — маса ато-
ма гiдрогену.

Згiдно з [29], друга компонента обмежена внутрiш-
нiм та зовнiшнiм радiусами R1 i R2, що визначаються
так:

R1 = 5.7Ṁ0.3
6 n−0.3

0 v0.1
2000t

0.4
6 (пк), (3)

R2 = 27Ṁ0.2
6 n−0.2

0 v0.4
2000t

0.6
6 (пк). (4)

Фiзичнi умови вздовж радiуса другої компоненти,
згiдно з [29] та [1], задаються розв’язком системи
рiвнянь неперервностi та переносу випромiнювання з
урахуванням теплопровiдностi:

1

ξ2

d

dξ
(ξ2u) −

u − ξ

τ

dτ

dξ
=

22

21
, (5)

1

ξ2

d

dξ

(

ξ2τ
5

2

dτ

dξ

)

−
3

2

u − ξ

τ

dτ

dξ
=

13

35
. (6)

τ i u — безрозмiрнi електронна температура та швид-
кiсть розширення “бульбашки” , що є функцiями вiд
безрозмiрної радiальної координати ξ = r

R2(t) [29].

Ця система роз’язується при таких граничних умо-
вах:

1) при вiдстанi вiд центра туманностi R, яка пря-
мує до R2, температура прямує до нуля, тобто
τ −→ 0 при ξ −→ 1;

2) при малих значеннях R (тобто близьких до внут-
рiшньої межi R1) потiк енерґiї прямує до Lw =

0.5Ṁwv2
w, де Lw — значення потоку енерґiї, який

надходить вiд зоряного вiтру в другу компонен-
ту;

3) потiк маси через сферу зi сталим радiусом ξ пря-
мує до нуля при ξ −→ 0, що вiдповiдає припу-
щенню про те, що газ третьої компоненти дає
основний внесок у масу другої компоненти.
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Рис. 1. Чисельнi розв’язки системи диференцiйних рiв-
нянь (5).

Чисельнi розв’язки цiєї системи диференцiйних рiв-
нянь отриманi як iз заданням граничних умов на
внутрiшнiй межi другої компоненти (R1), так i на зов-
нiшнiй (R2), i “зшивалися” в точцi бiфуркацiї (див.
рис. 1).

Таким чином, домноживши розподiли τ i u на вiдпо-
вiднi множники, взятi з [29] та [1], ми отримаємо роз-
подiли температури, швидкостi розширення та кон-
центрацiї в другiй комнонентi, залежнi вiд вiльних
параметрiв:

T2 = TF · τ [K] — електронна температура в другiй

компонентi, TF = 9.65 · 105 · n
2

35

0 · (Ṁ6 · v
2
2000)

8

35 · t
−

6

35

6 ;
v2 = V F · u [см/с] — швидкiсть розширення в дру-
гiй компонентi, V F = 3

5 ·
R2

t ; n2 = DF · (1/τ) [см−3]
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— концентрацiя в другiй компонентi за умови iзо-
барностi, DF = p

k·TF , тиск у другiй компонентi —

p = ( 7
3850·π )

2

5 · (0.5 · Ṁ6 · v
2
2000)

2

5 · (1.44 ·n0 ·mH)
3

5 · (t)−
4

5 .
Для кожної конкретної моделi цi залежностi пере-

масштабовувалися для вiдповiдних значень R1 та R2.
Електронну температуру у третiй i четвертiй ком-

понентах визначали з їхньої ФМС на основi припу-
щення про енерґетичний баланс.

Концентрацiю газу в тонкому шарi високої густи-
ни, ns, визначали з умови iзобарностi на контактно-
му розривi мiж другою i третьою компонентами. Зов-
нiшнiй радiус третьої компоненти встановлювали пiд
час розрахунку моделей, при досягненнi маси тре-
тьої компоненти значення Mc: Mc = M2 − M1, тут
M2 = 4

3 ·π · 1.44 ·mH ·R3
2 ·n

2
0 ·ns/(ns −n0) — маса газу,

виметеного прямою ударною хвилею, а M1 =
∫ t

0
Ṁbdt

— маса газу, який випарувався з третьої компоненти в

другу, де Ṁb = 16π
25

0.62·mH

k ·1.2 ·10−6 ·T
5

2

b ·R2 ·(1−
n0

ns

)−
1

3

— темп утрати маси третьої компоненти через випаро-

вування в другу компоненту, тут Tb = 1.6·106n
2

35

0 ·(Ṁ6 ·

v2
2000)

8

35 · t
−

6

35

6 — температура поблизу центра другої
компоненти з [28].

IV. РЕЗУЛЬТАТИ МОДЕЛЮВАННЯ
ТА ЇХ АНАЛIЗ

Для порiвняння результатiв нашого моделювання з
даними спостережень реальних низькометалiчних зон
Hii були проаналiзованi спектри зон Hii у БККГ з
працi [26]. У результатi встановлено верхню межу зна-
чень вiдносних iнтенсивностей лiнiй HeII λ468.6 нм та
[NeV] λ342.6 нм: I(HeII 468.6)/I(Hβ) > 0.0738, I([NeV]
342.6)/I(Hβ) > 0.0072. Тому для подальшого аналiзу
результатiв мультикомпонентного моделювання низь-
кометалiчних зон Hii використовували тiльки тi моде-
лi, якi дають значення вiдносних iнтенсивностей цих
лiнiй не бiльшi за згаданi вище межi.

Металiчнiсть 1 тип (без пилу) 1 тип (з пилом) 2 тип (без пилу) 2 тип (з пилом)

Z = 0.00028 t = 1 − 7 млн рокiв t = 1 − 7 млн рокiв t = 6 − 10 млн рокiв t = 7 − 10 млн рокiв

Z(SB99)= 0.0004 vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с

12 + lg(O/H)=7.2 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3

n0 = 1 − 200 см−3 n0 = 1 − 100 см−3 n0 = 1, 300 см−3 n0 = 1, 300 см−3

Z = 0.0009 t = 1 − 7 млн рокiв t = 1 − 7 млн рокiв t = 6, 8 − 10 млн рокiв t = 6, 8− 10 млн рокiв

Z(SB99)= 0.0004 vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с

12 + lg(O/H)= 7.7 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3

n0 = 1 − 10 см−3 n0 = 1 − 100 см−3 n0 = 1, 300 см−3 n0 = 1, 300 см−3

Z = 0.0031 t = 1 − 6 млн рокiв t = 1 − 6 млн рокiв t = 7, 8, 10 млн рокiв t = 7, 8, 10 млн рокiв

Z(SB99)= 0.004 vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw = 200− 2000 км/с vw=200-2000 км/с

12 + lg(O/H)= 8.2 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3 lg Ṁw = −5÷−3 lg Ṁw = −5 ÷−3

n0 = 1 − 200 см−3 n0 = 1 − 100 см−3 n0 = 1, 300 см−3 n0 = 1, 300 см−3

Таблиця 1. Результати мультикомпонентного моделювання змiни Lyc-спектра пiд час його проходження крiзь “буль-

башку” зоряного вiтру в моделюваннi без пилу та з пилом.

Усi результати мультикомпонентного моделювання
змiни Lyc-спектра пiд час його проходження крiзь
“бульбашку” зоряного вiтру були отриманi за умо-
ви, що концентрацiя третьої компоненти бiльша за
концентрацiю в четвертiй компонентi. Lyc-спектри
одержанi на виходi з компонент. Цi результати мож-
на подiлити на декiлька типiв при рiзних значеннях
12+lg(O/H) = 7.2, 7.7, 8.2 та металiчностi Z = 0.00028,
0.0009, 0.0031 (оскiльки програма Starburst99 не пе-
редбачає iнтерполяцiї металiчностi, тому для цих зо-
ряних умiстiв важких елементiв брали найближчi
з пропонованих металiчностей: 0.0004, 0.0004, 0.004,
вiдповiдно). Тут ми представляємо й аналiзуємо лише
по одному результату з кожного такого типу, також

ми узагальнили подiл результатiв МФМС у таблицi 1.

Перший тип. На рис. 2 показано типовий випа-
док, коли не спостерiгається нестачi квантiв (завалiв
у спектрi) за лайманiвською межею. Бачимо тiльки
зменшення кiлькостi квантiв при проходженнi через
рiзнi компоненти “бульбашки” . Це зумовлено тим, що
при значеннях параметрiв моделi, показаних у табл. 1
для цього випадку, утворюється протяжна каверна з
низькою густиною у всiх компонентах, а тому транс-
формацiї Lyc-спектра не спостерiгається. При порiв-
няннi з першим типом моделей без пилу видно, що
“пиловi” моделi мають збiльшення кiлькостi квантiв
за 4 Ry, що пов’язане саме з наявнiстю пилових зе-
рен, якi утворюють додатковi вiльнi електрони.
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Рис. 2. Приклад результату моделювання проходження
Lyc-квантiв крiзь “бульбашку” навколо спалаху зореутво-
рення, коли вiдсутня суттєва трансформацiя Lyc-спектра
в моделях без пилу i з пилом.

Другий тип. На рис. 3 показано типовий випадок,
коли третя компонента формує “завали” у Lyc-спектрi
за лайманiвською межею. Тут при значеннях пара-
метрiв моделей, наведених у табл. 1 для цього випад-
ку, отримується компактна, повнiстю сформована ка-
верна, i вона має зовнiшнiй щiльний тонкий згребений
шар, при проходженнi крiзь який ефективно поглина-
ються фотони з енерґiями, близькими до потенцiалу
йонiзацiї водневоподiбних йонiв. Цей тип є уточнен-
ням результату, який ми отримали у працi [15], де на
основi простiших мультикомпонентних моделей (ста-
лi густини газу в компонентах “бульбашки”) отрима-
на аналогiчна трансформацiя енерґетичного розподi-
лу йонiзуючого випромiнювання пiд час проходження
тонкого шару небулярного газу високої густини. Як
бачимо при певних умовах такий шар дiйсно спричи-
няє змiну форми спектра лайманiвського континууму,
приводячи до появи так званих спектральних “зава-
лiв” у дiапазонi довжин хвиль λ91.2 − 22.8 (1-4 Ry).
Фiзична причина виникнення таких завалiв зумовле-
на особливiстю енерґетичної залежностi ефективних
перерiзiв фотойонiзацiї σν для водневоподiбних йонiв,
якi мають рiзкий максимум бiля потенцiалу йонiзацiї,
що швидко спадає зi збiльшенням енерґiї фотонiв. Ос-
кiльки довжина вiльного пробiгу фотона в середови-
щi з концентрацiєю n визначається як lν = 1/(σνn),

то у випадку проходження фотонiв крiзь тонкий шар
високої густини кванти з енерґiєю близькою до по-
тенцiалу йонiзацiї, будуть ефективнiше поглинатися,
нiж кванти з вищими енерґiями, якi здебiльшого про-
никатимуть у навколишню зону Hii. Порiвнюючи з
“безпиловою” моделю, бачимо, що в “пиловiй” моделi
також наявне збiльшення кiлькостi квантiв за 4 Ry.

Рис. 3. Приклад результату моделювання проходження
Lyc-квантiв крiзь “бульбашку” навколо спалаху зореутво-
рення, коли наявна суттєва трансформацiя Lyc-спектру у
моделях без пилу i з пилом.

Для оцiнки впливу наявностi пилу на вiдношен-
ня мiж iнтенсивностями лiнiй, якi використовують-
ся для дiаґностики фiзичних умов в областях Hii,
проведено порiвняння залежностi вiд вiку потоку в
лiнiї Hβ , вiдносної iнтенсивностi лiнiї [OIII]500.7/Hβ,
дiаґностичних спiввiдношень [OIII]500.7/[OIII]436.3 i
[SII]671.7/[SII]673.1, а також параметра збудження
туманностi P = [OIII]495.9,500.7/([OII] 372.7,372.9 +
[OIII]495.9,500.7) (довжини хвиль подано у нм). Ми
також обчислили електронну температуру i вмiст
O/H двозонним методом Пейджела [2,3] на основi мо-
делей, отриманих без пилу i, вiдповiдно, з пилом, для
значень 12 + lg(O/H) = 7.2, 7.7, 8.2.

Порiвняння залежностi вiд вiку потоку в лiнiї Hβ за
наявностi i без пилу подано на рис.4. Бачимо, що вiд-
хилення вiд результату вiд безпилових моделей збiль-
шується зi зменшенням вiку та iз збiльшенням мета-
лiчностi. Максимальне вiдхилення досягає ≈ 51% для
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найбiльшого прийнятого вмiсту O/H. Для менших ме-
талiчностей вiдхилення не перевищує 26%. Наявнiсть
пилу приводить до послаблення потоку в лiнiї Hβ .

Рис. 4. Приклад вiкової залежностi вiдношення пото-
ку в лiнiї Hβ пилових моделей до безпилових для рiзних
значень металiчностi.

Рис. 5. Приклад вiкової залежностi вiдношення вiднос-
ної iнтенсивностi [OIII]500.7/Hβ пилових моделей до без-
пилових для рiзних значень металiчностi.

Вiкова залежнiсть вiдхилення вiдноcної iнтенсив-
ностi [OIII]500.7/Hβ вiд безпилових моделей (див. рис.
5) складнiша для найвищої прийнятої металiчностi,
хоча, аналогiчно до потоку в лiнiї Hβ , максимальне
вiдхилення збiльшується зi збiльшенням металiчнос-
тi. У випадку 12 + lg(O/H) = 8.2 досягається макси-
мальне значення вiдхилення (' 45%) для вiку 5 млн
р., пiсля локального мiнiмуму на 4 млн р., зумовле-
ного, на нашу думку, пiком частоти вибухiв наднових
в областi зореутворення, якi характернi для цього вi-
ку. Хоча, слiд зазначити, що це “вiдчувають” тiльки
моделi з найбiльшою прийнятою металiчнiстю. Для
менших металiчностей вiдхилення не перевищує 10%.
Слiд також мати на увазi, що таке вiдхилення вiднос-
ної iнтенсивностi [OIII]500.7/Hβ з вiком частково зу-
мовлено також i змiною вiдповiдного вiдхилення по-
току випромiнювання в лiнiї Hβ (див. рис.4).

Вiдхилення дiаґностичного спiввiдношення [OIII]
500.7/[OIII]436.3 (див. рис. 6), а також параметра збу-
дження туманностi P=[OIII]495.9,500.7 /([OII]372.7,
372.9 + [OIII]495.9,500.7) (див. рис. 7) у пилових мо-
делях порiвняно з безпиловими також збiльшуються
зi збiльшенням металiчностi. Максимальне вiдхилен-
ня (вниз, 22%) у пилових моделях дiаґностичного
спiввiдношення [OIII]500.7/[OIII]436.3 спостерiгаєть-
ся при 3 млн рокiв у випадку 12 + lg(O/H) = 8.2, а для
параметра P — при 5 млн р. (' 24%) за тiєї ж мета-
лiчностi, та на 8 млн р. при 12 + lg(O/H) = 7.7 (' 9%).
Зрозумiло, що така поведiнка параметра P зумовле-
на не тiльки вiковою залежнiстю чутливостi потоку в
лiнiї [OIII]500.7 до наявностi пилу, але й вiдповiдних
лiнiй [OII]. Найбiльше роль останнiх проявляється за
найбiльшої прийнятої металiчностi.

Рис. 6. Приклад вiкової залежностi вiдношення iнтен-
сивностей лiнiй [OIII]500.7/[OIII]436.3 пилових моделей до
безпилових для рiзних значень металiчностi.

Рис. 7. Приклад вiкової залежностi вiдношення
параметра збудження туманностi P = [OIII]495.9,500.7/
([OII]372.7,372.9 + [OIII]495.9,500.7) пилових моделей до
безпилових для рiзних значень металiчностi.

Дiаґностичне спiввiдношення [SII]671.7/[SII]673.1
показало незначну чутливiсть до наявностi пилу, то-
му ми не наводимо тут цих даних.
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За наявностi пилу порiвняно з безпиловим випад-
ком iз вiком значення електронної температури в зо-
нi O++ (див. рис. 8), отримане двозонним методом
Пейджела, збiльшується при 12+lg(O/H)=7.7 i 8.2 (до
'22% у першому та до '28% у другому випадках).
За найнижчої ж прийнятої металiчностi вiдхилення
бiльш складнi, хоч i менш значнi. Тут температур-
не вiдношення демонструє як несуттєве збiльшення
(макс. до 8% вiд рiвня однакових значень) при вiках
до 3.8 млн р., зменшення (макс. до 11%) — у часовому
дiапазонi вiд 3.8 до 6.8 млн р., пiсля чого — незначне,
стале, бiльше вiд одиницi значення до 9 млн р.

На рис. 9 поданi вiковi вiдхилення вмiсту O/H, ви-
значеного двозонним методом Пейджела, вiд задано-
го в моделях як у безпиловому (а), так i моделях з
пилом (б). Цi вiдхилення вмiсту O/H демонструють
похибку визначення O/H методом Пейджела за на-
явностi бульбашки як у чисто газовому небулярному
середевищi, так i у газопиловому. У моделях без пилу
(рис. 9,а) до 2 млн р., а у випадку 12 + lg(O/H) = 7.2 та
7.7 — i до 3 млн р., похибки методу Пейджела незнач-
нi. Однак, уже при 4 млн р. (коли вибухає найбiльше
наднових) вiдхилення досягають 20%. Далi вiдхилен-
ня з вiком зростають, вказуючи на недооцiнку мето-
дом Пейджела вмiсту O/H, досягаючи у максимумi
'40%, а у випадку 12 + lg(O/H) = 8.2 — i 60%. Дода-
вання пилу спричиняє вiдхилення методу Пейджела
до 8–19% i у випадку молодих зон Hii (до 3 млн р.). Цi

вiдхилення збiльшуються з вiком, досягаючи макси-
мальних значень вiд 39 до 75% вiдповiдно до збiль-
шення металiчностi. Такi недооцiнки методом Пей-
джела вмiсту O/H є дуже суттєвими i вказують на не-
обхiднiсть виводу коректних йонiзацiйно-корекцiйних
множникiв для визначення хiмiчного складу в зонах
Hii, що мiстять бульбашкоподiбнi структури, утворенi
зоряним вiтром.

Рис. 8. Приклад вiкової залежностi вiдношення елект-
ронної температури в зонi O++, визначеної за допомогою
двозонного методу Пейджела, пилових моделей до безпи-
лових для рiзних значень металiчностi.

а) б)
Рис. 9. Приклад вiкової залежностi вмiсту O/H, визначеного за допомогою двозонного методу Пейджела, до вмiсту

O/H, заданого як для газових (а), так i газопилових (б) моделей зони Hii, що мiстить бульбашкоподiбну структуру.

З вiком, унаслiдок дiї гiдродинамiчних нестiйкос-
тей, фронт прямої ударної хвилi розриватиметься i
бульбашкоподiбна структура скорiш за все зникати-
ме. Тому достовiрнiсть отриманих результатiв змен-
шується зi збiльшенням вiку спалаху зореутворення.

V. ВИСНОВКИ

Дослiдження, проведенi в цiй роботi, зосередже-
нi на вивченнi впливу наявностi пилу на результати
мультикомпонентного моделювання в низькометалiч-

ному дiапазонi металiчностей свiтiння зон Hii, що мiс-
тять бульбашкоподiбнi структури.

З цiєю метою було розраховано двi сiтки МФМС —
з i без урахування пилу вiдповiдно. Вiльними пара-
метрами в кожнiй iз таких сiток були: вiк спалаху зо-
реутворення, темп утрати маси зорею, швидкiсть зо-
ряного вiтру, густина навколишнього середовища та
хiмiчний умiст газопилового (або лише газового в мо-
делях без пилу) середовища зони Hii. В основу наших
МФМС зон Hii для визначення фiзичних характерис-
тик усерединi “бульбашки” зоряного вiтру ми засто-
совували модель Уiвера та iн. [29].
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На основi порiвняння результатiв двох згаданих ви-
ще сiток МФМС зроблено аналiз впливу вмiсту пилу
на змiну форми спостережуваного Lyc-спектра та на
потоки й вiдноснi iнтенсивностi у важливих емiсiйних
лiнiях, а також на деякi дiаґностичнi спiввiдношення
мiж ними, за допомогою яких визначають електрон-
нi температури i концентрацiї в зонах Hii та хiмiчний
склад останнiх. Зроблено висновок, що наявнiсть пи-
лу може суттєво впливати на результати МФМС зон
Hii при металiчностях, що вiдповiдають умiстам ок-
сиґену 12+lg(O/H)>7.7.

Деталiзацiя розподiлiв густини та температури в
бульбашкоподiбних структурах дала змогу отрима-
ти достовiрнiшi, нiж у попереднiх роботах, данi про
трансформацiю енерґетичного розподiлу йонiзуючо-
го випромiнювання ядер низькометалiчних зон Hii

залежно вiд розподiлу густини в “бульбашцi” та па-
раметрiв, що описують Lyc-спектр йонiзуючого ядра
(областi зореутворення). У результатi ще раз пiдтвер-
джено, що навколо молодих спалахiв зореутворення
можуть утворюватися так званi ”бульбашки”, оточе-
нi тонким шаром високої густини. Такий шар мо-
же трансформувати Lyc-спектр та формувати спект-
ральнi “завали” в енерґетичному дiапазонi 1-4 Ry. Та-
ким чином, для детального фотойонiзацiйного моде-
лювання зон Hii необхiдно враховувати трансформа-
цiю спектра лайманiвського континууму пiд час про-
ходження квантiв крiзь компоненти бульбашкоподiб-
ної структури, утвореної вiтром областi зореутворен-
ня.

Результати сiтки МФМС подiлено на декiлька ти-
пiв при рiзних значеннях металiчностi та проаналi-
зовано особливостi кожного з цих типiв результатiв.
Зроблено порiвняння “безпилових” та “пилових” ви-
падкiв. Наявнiсть таких “завалiв” свiдчить про фi-
зичнiсть Lyc-спектрiв, отриманих пiд час розрахунку
ОФМС зон Hii у БККГ (див. [20, 21]).

Порiвняння залежностi вiд вiку потоку в лiнiї Hβ ,
вiдноcної iнтенсивностi [OIII]500.7/Hβ, дiаґностично-
го спiввiдношення [OIII]500.7/[OIII]436.3, а також па-
раметра збудження туманностi P = [OIII]495.9,500.7/

([OII]372.7, 372.9 + [OIII]495.9,500.7) для моделей без
i з пилом, для 12 + lg(O/H) = 7.2, 7.7, 8.2 показало
найбiльшу чутливiсть до наявностi пилу у випад-
ку найвищої металiчностi при 12 + lg(O/H) = 8.2, для
якої досягаються вiдхилення вiд безпилового випад-
ку до 51%. Водночас дiаґностичне спiввiдношення
[SII]671.7/[SII]673.1 показало малу чутливiсть до на-
явностi пилу.

Проаналiзовано також вiдношення електронних
температур, отриманих за допомогою двозонного ме-
тоду Пейджела, за наявностi i, вiдповiдно, без пилу, а
також оцiнено вiдхилення вмiсту O/H, отриманого за
допомогою цього ж методу, вiд заданого в газових та
газопилових моделях, що мiстять бульбашкоподiбну
структуру. Якщо для зон Hii навколо молодих спала-
хiв зореутворення у випадку газових моделей вiдхи-
лення у визначеннi вмiсту O/H незначнi, то зi збiль-
шенням вiку (а отже i розмiру бульбашки) вiдхилення
результатiв разюче зростають, досягаючи максималь-
них значень 60% i 75% для газових i газопилових мо-
делей вiдповiдно. Усе це вказує на значущiсть впливу
пилу та наявностi бульбашки всерединi низькомета-
лiчної зони Hii на її спостережуваний спектр, а отже
i на визначення вмiсту хiмiчних елементiв, що, своєю
чергою, приводить до необхiдностi виведення корект-
нiших виразiв для йонiацiйно-корекцiйних множникiв
з метою точнiшого визначення вмiсту хiмiчних еле-
ментiв у цих об’єктах.

У наших наступних роботах ми плануємо розраху-
вати сiтку мультикомпонентних ФМС, яка базувати-
меться на втратах маси, обчислених пiд час моделю-
вання спалахiв зореутворення з рiзними характерис-
тиками. Результати такої сiтки ФМС будуть викорис-
танi для виведення нових виразiв для йонiзацiйно-
корекцiйних множникiв, за допомогою яких ми пла-
нуємо уточнити хiмiчний склад зон Hii у БККГ i, вiд-
повiдно, вмiст первинного гелiю.

Подяки. Ця робота виконана в межах держ-
бюджетної фундаментальної науково-дослiдної теми
ФА–87Ф Мiнiстерства освiти i науки України, номер
держреєстрацiї 0111U001087.

[1] Н. Г. Бочкарев, С. А. Жеков, Асторон. журн. 67, 274
(1990).

[2] B. E. J. Pagel et al., Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 255,
325 (1992).

[3] D. R. Garnet, Astron. J. 103, 1330 (1992).
[4] I. О. Кошмак, Б. Я. Мелех, Кинем. физ. небес. тел

29, № 6, 3 (2013).
[5] Б. Я. Мелех, А. Р. Кузьмак, Журн. фiз. дослiдж. 16,

1902 (2012).
[6] Б. Я. Мелех, Л. С. Пилюгин, Р. И. Корытко, Кинем.

физ. небес. тел 28, 56 (2012).
[7] F. Bresolin et al., Astron. Astrophys. 441, 981 (2005).
[8] K. Davidson, Astrophys. J. 218, 20 (1977).
[9] J. E. Dyson, D. A. Williams, Physics of the Interstallar

Medium (Wiley, New York, 1997).
[10] G. Ferlandet al., in The Analysis on Emission Lines

(Cambridge, Cambridge University Press, 1995), p. 83.
[11] G. J. Ferland, University of Kentucky, Physics Depart-

ment Internal Report 200 (2008);
http://viewvc.nublado.org/index.cgi/tags/

release/c08.00/docs/?root=cloudy.
[12] L. Gutiérrez, J. E. Beckman, Astrophys. J. 710, L44

(2010).
[13] Y. I. Izotov, T. X. Thuah, V. A . Lipovetsky, Astrophys.

J. 435, 647 (1994).
[14] B. C. Koo, C. F. McKee, Astrophys. J., 388, 93 (1992).
[15] R. V. Kozel, B. Ya. Melekh, in YSC’16 Proc. of Con-

tributed Papers, 37 (2009).
[16] T. Lanz, I. Hubeny, Astrophys. J. Suppl. Ser. 146, 417

(2003).
[17] T. Lanz, I. Hubeny, Astrophys. J. Suppl. Ser. 169, 83

(2007).

4901-9



I. О. КОШМАК, Б. Я. МЕЛЕХ

[18] C. Leitherer et al., Astrophys. J. Suppl. Ser. 123, 3
(1999).

[19] J. S. Mathis, W. Rumpl, K. H. Nordsieck, Astrophys. J.
217, 425 (1977).

[20] B. Ya. Melekh J. Phys. Stud. 11, 353 (2007).
[21] B. Ya. Melekh J. Phys. Stud. 13, 3901 (2009).
[22] B. Ya. Melekh, I. O. Koshmak, R. V. Kozel, J. Phys.

Stud. 15, 3901 (2011).
[23] G. Mellema, Astrophys. Space Sci. 260, 203 (1998).
[24] D. Péquignot, in Publications de l’Observatoire de Paris,

Proceedings of a Workshop on Model Nebulae, held at

Observatoire de Meudon, July 8–19, 1985 (Paris, Obser-
vatoire de Paris-Meudon, 1986), p. 363.

[25] L. S. Pilyugin, J. M. V́ılchez, T. X. Thuan, Astrophys.
J. 720, 1738 (2010).

[26] T. X. Thuah, Y. I. Izotov, Astrophys. J. 161, 240 (2005).
[27] J. P. Vallee, Astrophys. J. 419, 670 (1993).
[28] J. Castor et al., Astrophys. J. 200, L107 (1975).
[29] R. Weaver et al., Astrophys. J. 218, 377 (1977).
[30] D. Zaritsky, R. C. Kennicutt, Jr, J. P. Huchra, Astro-

phys. J. 420, 87 (1994).

THE ROLE OF DUST IN MODELLING THE HII REGION EMISSION WITH
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The method of multicomponential photoionization modelling of the Hii region surrounding the starburst knot

is presented. Radial distributions of the gas density, the velocity of motion of gas shells and the temperature in the

internal components of the bubble (the region of free expansion superwind and the cavity) were obtained using

the model suggested in Weaver et al. (1977). The outer components of our models describe a thin shell of high

density formed by the superwind shock from the surrounding gas, and a typical (undisturbed by the superwind)

Hii region. The spectra of the ionizing radiation were obtained from the previously calculated evolutionary models

of the typical starbursts. The two evolutionary grids of the multicomponential models with different bubble

parameters (without dust and, correspondingly, with dust grains) were calculated. A comparative analysis of the

calculation results was carried out. More specifically, the influenсe of the presence of the bubble inside the Hii

region (in the models with dust and those without it) on the change of the ionizing spectrum shape as well as on

the formation of the radiation fluxes in important emission lines and diagnostic ratios was analysed.
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