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Спектры и фотометрия сверхновой типа IIn SN 1997eg использованы для определения характеристик
околозвездного газа, потерянного предсверхновой в течение 200 лет перед взрывом. Анализ узких
линий Hα и [Fe X] 6374 Å приводит к величине скорости ветра предсверхновой u = 20 км с−1,
значительно меньше принятой ранее величины (160 км с−1), которая основывалась на лучевой
скорости синего крыла узкой абсорбции линийHα. Высокая скорость ветра в нашей картине связана с
прекурсором ударной волны, который образован ускоренными релятивистскими частицами. На основе
моделирования взаимодействия сверхновой с околозвездным газом найден параметр плотности ветра
Ṁ/u, который в сочетании с величиной скорости ветра приводит к темпу потери массы предсверхновой
1.6× 10−3 M� год−1. Плотность ветра согласуется со светимостью ветра в линии [Fe X] 6374 Å.
Светимость Hα в предложенной модели также соответствует наблюдаемой величине. Найденные
свойства ветра указывают на то, что предсверхновая на заключительном этапе эволюции была
массивным красным сверхгигантом с высоким темпом потери массы, а не LBV-сверхгигантом, как
считалось ранее.
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ВВЕДЕНИЕ

Сверхновая SN 1997eg (Накано, Аоки, 1997)
принадлежит типу IIn (Филиппенко, Барт, 1997)
с признаками плотного околозвездного газа. Из-
вестно, что свечение большинства SN IIn в ли-
ниях и континууме обусловлено диссипацией ки-
нетической энергии в прямой и обратной ударных
волнах при столкновении оболочки сверхновой с
околозвездным газом. Так же как и в канониче-
ском случае SN 1988Z (Филиппенко, 1991; Стата-
кис, Садлер, 1991), эмиссионные линии в спектре
SN 1997eg показывают три компонента (Хоффман
и др., 2008): узкие линии околозвездного газа, ши-
рокий компонент (FWHM ≈104 км с−1) и проме-
жуточный компонент (FWHM≈2000 км с−1). Ши-
рокий компонент обусловлен излучением невозму-
щенной оболочки сверхновой и плотной оболочки
между двумя ударными волнами. Промежуточный
компонент возникает в плотных конденсациях (об-
лаках) околозвездного газа при их взаимодействии
с внешней ударной волной (Чугай, Данцигер, 1994).

Происхождение сверхновых SN IIn, в част-
ности, начальная масса предсверхновой и меха-
низм мощной потери массы, далеки от полного
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понимания. В этой связи важное значение име-
ют характеристики околозвездного вещества: ско-
рость, плотность и характерный масштаб распре-
деления газа, которые могли бы пролить свет на
проблему. Следует подчеркнуть, что источником
плотного околозвездного газа не всегда являет-
ся звездный ветер. В некоторых случаях около-
звездное вещество представляет собой массив-
ную оболочку, сброшенную в результате взрывного
возмущения, как например, SN 2006gy (Вусли и
др., 2007; Смит, МакКрей, 2007). Представление
о плотности околозвездного газа можно получить
путем моделирования болометрической светимо-
сти и эволюции скорости расширения сверхновой.
Последняя определяется по профилям линий из-
лучения. С болометрической светимостью в слу-
чае SN 1997eg ситуация осложняется отсутстви-
ем длительных фотометрических наблюдений. Все-
таки несколько фотометрических наблюдений око-
ло 90-го дня (Цветков, Павлюк, 2004) в сочетании
с оценками скорости расширения сверхновой могут
оказаться достаточными для определении плотно-
сти околозвездного газа.
При известной скорости и плотности ветра на

фиксированном радиусе немедленно приходим к
оценке темпа потери массы предсверхновой. Одна-
ко в подавляющем числе SN IIn низкое спектраль-
ное разрешение не позволяет найти скорость ветра.
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В этой связи особую ценность представляет спектр
SN 1997eg на 198-й день с разрешением 7 км с−1

(Саламанка и др., 2002). Вместе с тем предложен-
ная ранее интерпретация узких линий в терминах
скорости ветра является сомнительной. Дело в
том, что наряду с узкими эмиссионными линиями
с шириной 30–40 км с−1 в спектре наблюдается
довольно широкий абсорбционный компонент Hα
со скоростью –160 км с−1 в синем крыле; именно
эта величина ассоциируется со скоростью ветра.
Неопределенность в скорости ветра— важнейший
повод для того, чтобы вновь обратиться к интер-
претации наблюдений SN 1997eg и заново оценить
параметры околозвездной среды. Подчеркнем, что
скорость ветра предсверхновой имеет принципи-
альное значение для понимания природы сверхно-
вых IIn. Скорость ветра 10–30 км с−1 указывала
бы на то, что предсверхновая перед взрывом была
красным сверхгигантом, тогда как при скорости
ветра ∼200 км с−1 предсверхновая должна быть
скорее всего LBV-сверхгигантом. Последние дей-
ствительно ассоциируются с некоторыми сверхно-
выми SN IIn, как например SN 2009ip (Фоли и др.,
2011; Пасторелло и др., 2013).

Определение скорости и плотности ветра пред-
сверхновой SN 1997eg является основной целью
данной работы. Изложение начинается с описания
и реализации модели формирования эмиссионных
профилей Hα и He I 5876 Å. Результатом этого
являются величины скорости расширения невоз-
мущенной оболочки сверхновой на границе с об-
ратной ударной волной, которые будут использо-
ваться для оценки плотности ветра в модели вза-
имодействия сверхновой с ветром предсверхновой.
С целью определения скорости ветра предлагается
модель формирования узкой линии Hα в медлен-
ном ветре, ускоренном на границе с внешней удар-
ной волной прекурсором, сформированным кос-
мическими лучами. Кроме того, будут определены
скорость ветра и температура в области форми-
рования корональной линии [Fe X] 6374 Å. Затем
моделируется взаимодействие сверхновой с ветром
предсверхновой для определения плотности ветра.
В заключение обсуждаются результаты и выска-
зываются предположения относительно природы
предсверхновой.

Следуя Хоффман и др. (2008), примем рас-
стояние до SN 1997eg, равное 40 Мпк. Момент
взрыва определяется неуверенно. Однако высокие
начальные скорости и их быстрое уменьшение на
ранней стадии указывают на то, что сверхновая
была обнаружена вскоре после взрыва. Поэтому в
согласии с Хоффман и др. (2008) примем, что взрыв
сверхновой имел место за 9 дней до обнаружения.

ШИРОКИЕ ЭМИССИОННЫЕ ЛИНИИ И
СКОРОСТЬ РАСШИРЕНИЯ СВЕРХНОВОЙ

Известно, что расширение оболочки сверхно-
вой в плотной околозвездной среде, образованной
ветром предсверхновой, порождает две ударных
волны: внешнюю (прямую) и внутреннюю (обрат-
ную). Между ударными волнами формируется хо-
лодная (T ∼ 104 K) плотная оболочка, поскольку
внутренняя ударная волна является сильно радиа-
тивной; внешняя ударная волна при этом частично
радиативная, но может быть и адиабатической при
умеренной плотности ветра. Эффекты торможе-
ния оболочки сверхновой, которые проявляются
в уменьшении лучевой скорости крыльев широ-
ких линий, могут быть использованы для оцен-
ки плотности ветра в модели гидродинамического
взаимодействия сверхновой с околозвездной сре-
дой. Наиболее важной характеристикой торможе-
ния является эволюция максимальной скорости
невозмущенной оболочки сверхновой (vsn) перед
обратной ударной волной.Приемлемой оценкой vsn
может быть максимальная скорость в синем крыле
эмиссионной линии Hα, поскольку красное крыло
подвержено эффекту томсоновсокого рассеяния.
Впрочем, скачок скорости между сверхновой и
плотной оболочкой (vsn > vds) может приводить
к усилению синего крыла из-за томсоновского
рассеяния и даже к появлению фотонов с более
высокими лучевыми скоростями в сравнении с vsn
(аналог механизма Ферми ускорения частиц). По
этой причине корректный способ определения ско-
рости расширения оболочки сверхновой должен
основываться на моделировании профилей широ-
ких линий.

Универсальной модели формирования линий в
SN IIn не существует, поскольку само семейство
таких сверхновых крайне неоднородно. Не вы-
зывает сомнения, однако, что источником свече-
ния является диссипация кинетической энергии в
ударных волнах. Как уже сказано, эмиссионные
профили сильных линий, в частности Hα, в спектре
SN 1997eg состоят из трех компонентов: широкого,
узкого и промежуточного (Хоффман и др., 2008).
Узкий компонент SN 1997eg, возникающий в око-
лозвездном газе, не имеет отношения к скорости
расширения сверхновой; он рассматривается в от-
дельном разделе. Однако следует иметь в виду, что
на ранней стадии линия, излучаемая в межзвездном
газе, может иметь очень широкие крылья за счет
многократного томсоновского рассеяния фотонов
узкой линии в оптически толстом околозвездном
коконе, как это имело место на ранней стадии SN
1998S (Чугай, 2001). Для SN 1997eg, впрочем,
данный эффект пренебрежимо мал на рассматри-
ваемых стадиях.
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Рис. 1. Схематическая картина взаимодействия оболочки сверхновой (SN) с околозвездным веществом (CSM),
которая показывает области формирования трех компонентов эмиссионных линий: узкого компонента (NC), широкого
компонента (BC) и промежуточного компонента (IC). Две дуги, показанные тонкими линиями, соответствуют внешней
ударной волне (FS), обратной ударной волне (RS); толстой линией показана холодная плотная оболочка (CDS); серым
цветом фрагментарно показана зона, в которой распределен холодный плотный газ околозвездных облаков, сжатых,
фрагментированных и ускоренных внешней ударной волной. В этом слое формируется промежуточный компонент.

Схема, иллюстрирующая взаимодействие сверх-
новой с околозвездным газом с указанием основ-
ных зон излученияширокого, узкого и промежуточ-
ного компонента, представлена на рис. 1. Заметим,
что на самом деле широкий компонент состоит
из двух компонентов: излучения невозмущенной
оболочки сверхновой и плотной оболочки меж-
ду ударными волнами. Моделирование профиля
линии от невозмущенной оболочки сверхновой с
кинематикой v = r/t при известном распределении
источников по радиусу является довольно про-
стой задачей. Расчет профиля широкой линии от
плотной оболочки требует более сложной модели,
которая рассматривается ниже.

Эмиссионная линия от плотной оболочки
В одномерной картине холодная плотная обо-

лочка довольно тонкая в согласии с сохранением
потока импульса:ΔR/R∼ (vth/vds)

2 ∼ 10−6−10−5

(где vth ∼ 10 км с−1 — тепловая скорость). С этим
связаны две проблемы. Выход фотонов оптически
толстой линии, в частности Hα, из такой обо-
лочки происходит в режиме свечения поверхно-
сти. Ширина этой линии в сопутствующей систе-
ме отсчета мала: при оптической толщине линии
<105 она составляет Δν � 6vth/λ. Даже при тер-
мализованной функции источников светимость Hα

L32 = 4π2R2
dsBν(T )Δν от тонкой оболочки может

оказаться заметно меньше наблюдаемой. Другая
проблема в том, что профиль оптически толстой
линии в этом случае должен иметь М-образный
вид (Герасимович, 1933), чего не наблюдается в SN
1997eg.
В реальности плотная оболочка подвержена

сильной деформации из-за неустойчивости Рэлея–
Тейлора (Шевалье, Блондин, 1995; Блондин, Эл-
лисон, 2001), которая приводит к проникновению
пальцев холодного плотного газа в горячий газ
внешней ударной волны с последующим форми-
рованием грибов и, в конечном счете, сложно-
го трехмерного распределения холодного плотного
газа, в котором преобладают двумерные элементы
поверхности. Такая структура с низким фактором
заполнения объема распределена в слое толщиной
ΔR/R∼ 0.1 (Блондин, Эллисон, 2001). Площадь
контактной поверхности S холодного плотного газа
значительно превышает 4πR2, так что отношение
площадей A = S/(4πR2)� 1. Формирование оп-
тически толстой линии, излучаемой плотным газом
в такой оболочке, рассматривалось ранее, и глав-
ный результат состоит в том, что при отношении
площадей A� 1 светимость линии, излучаемой
плотной оболочкой, возрастает, а профиль сильно
изменяется по сравнению с профилем линии от

ПИСЬМА В АСТРОНОМИЧЕСКИЙЖУРНАЛ том 45 № 2 2019



104 ЧУГАЙ

тонкой сферической оболочки (Чугай и др., 2004).
В дальнейшем, говоря о линии излучаемой плотной
оболочкой, мы будем иметь в виду ту часть оболоч-
ки, которая подверглась сильной деформации.

В аналитической модели (Чугай и др., 2004)
хаотическое распределение холодного газа плот-
ной оболочки описывается ансамблем случайных
элементов поверхности, представленных дисками.
Каждый диск рассматривается как частица, кото-
рая может излучать и поглощать резонансное из-
лучение. Перенос резонансного излучения в такой
оболочке рассматривается в приближении Собо-
лева локального выхода фотонов с вероятностью
выхода в направлении, задаваемом косинусом μ
угла между волновым вектором фотона:

β = (1− e−Q)/Q, Q = Q0/(1− μ2). (1)

Здесь предполагается нулевой радиальный гради-
ент скорости, что является хорошим приближени-
ем. Величина Q0 зависит от отношения площадей
A, тепловой ширины локального профиля погло-
щения, относительной толщины слоя перемешива-
ния ΔR/R и оптической толщины диска (Чугай
и др., 2004). По сути величина β является мак-
роскопическим аналогом соболевской вероятности
выхода резонансных квантов из оболочки с ну-
левым радиальным градиентом скорости. Влияние
параметраQ0 на профиль оптически толстой линии
состоит в том, что при 0.1 < Q0 < 0.5 профиль
имеет плоскую вершину, тогда как при Q0 � 1 про-
филь становится параболическим. Расчеты профи-
лей линий в рамках данного подхода приводятся
ниже.

Промежуточный компонент

Промежуточный компонент, который вносит
значительный вклад в Hα, возникает в результате
взаимодействия внешней ударной волны с плот-
ными околозвездными облаками (Чугай, Данцигер,
1994). Типичная скорость ударной волны в облаке,
vc, определяется контрастом плотности облака
относительно межоблачного газа χ = ρc/ρic и
скоростью потока газа во внешней ударной волне,
которая в рассматриваемом случае совпадает со
скоростью плотной оболочки vds:

vc ≈ 2vds/
√
χ, (2)

где фактор двойка учитывает, что плотность в адиа-
батической ударной волне в межоблачном газе в
четыре раза превышает плотность перед ударной
волной. При контрасте χ∼ 102 и скорости плот-
ной оболочки vds = 5000 км с−1 скорость ударной
волны в облаке составляет vc ∼ 103 км с−1, что
характерно для промежуточного компонента.

Более высокие скорости, наблюдаемые в кры-
льях промежуточного компонента, являются след-
ствием ускорения фрагментов облака во внешней
ударной волне; в пределе фрагменты ускоряются
до скоростей, сравнимых со скоростью потока газа
во внешней ударной волне (Клейн и др., 1994).
Подчеркнем, что ударная волна в облаках является
радиативной, и, следовательно, фрагменты обла-
ков— это плотный холодный (T ∼ 104 K) газ. Мо-
делирование профиля промежуточного компонента
требует знания распределения коэффициента из-
лучения фрагментированных облаков во внешней
ударной волне по скоростям и по радиусу, j(v, r).
Mы ограничимся однородным по радиусу распре-
делением источников и параметрическим заданием
j(v) на интервале vmin < v < vmax, где vmin ∼ vc, а
vmax � vds:

j(v) ∝ (3)

∝

⎧⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎩

v − vmin
vc − vmin

, при vmin < v < vc,(
vmax − v

vmax − vc

)q

, при vc < v < vmax,

0, в остальных случаях.

В этом выражении показатель степени q близок
к единице. Функция j(v) имеет максимум при ти-
пичной скорости ударной волны в облаке v = vc,
которая является свободным параметром. Область
линейного роста vc,min < v < vc введена для того,
чтобы учесть разброс свойств облаков. В отсут-
ствие этой области вершина профиля промежуточ-
ного компонента была бы плоской, что не наблю-
дается; мы примем vmin = 0.9vc. Пространствен-
ное распределение j(r) = const в слое толщиной
δR = 0.2R предполагается однородным. Близкое к
этому представление j(v, r) использовалось ранее
(Чугай, 2009) при описании профилей линий в SN
2006jc.

Hα, He I 5876 Å и скорость оболочки сверхновой

Модель формирования профиля широкой линии
включает три области: (1) свободно расширяюща-
яся оболочка сверхновой (v = r/t , r < R0 = 1),
(2) возмущенная холодная плотная оболочка (R0 <
r < R1 = 1.1) со средней скоростью расширения
vds и случайными скоростями в диапазоне±0.05vds
(Блондин, Эллисон, 2001) и (3) холодный плот-
ный газ фрагментированных облаков во внешней
ударной волне (R0 < r < R2 = 1.2). Первые две
структуры отвечают за широкий компонент, а по-
следняя— за промежуточный компонент. Толщи-
ной обратной ударной волны можно пренебречь и
принять радиус невозмущенной оболочки сверхно-
вой, равным R0. Относительный вклад оболочки
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Рис. 2.Линии Hα (a) и He I 5876 Å (b) в спектре SN 1997eg на 57-й день после обнаружения (серый цвет) в сравнении с
моделями (см. табл. 1). Тонкая линия на рисунке (a) показывает модель Hα без учета вклада линии He I 6674 Å.
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Рис. 3. То же, что на рис. 2, но для 80-го дня.

сверхновой в излучение линии описывается вели-
чиной fsn, вклад плотной оболочки— fds, осталь-
ная доля (1− fds − fsn) приходится на промежу-
точный компонент.
Перенос излучения моделируется методом

Монте-Карло. Сравнение рассчитанных профилей

линий Hα и He I 5876 Å с наблюдаемыми для
моментов 57, 80 и 204 сут после обнаружения
показано на рис. 2, 3 и 4. Наблюдаемые спектры
SN 1997eg на рисунках взяты из базы данных
Weizmann supernova data repository (Ярон,
Гал-Ям, 2012). Значения параметров моделей
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Рис. 4. То же, что на рис. 3, но для 204-го дня. Дополнительно показаны: промежуточный компонент (тонкая сплошная
линия), вклад плотной оболочки (штриховая линия) и вклад невозмущенной оболочки сверхновой (пунктир).

даются в табл. 1, в которой, начиная с первого
столбца, представлены: момент после обнаружения
(04.12.1997), скорость расширения невозмущен-
ной оболочки сверхновой, скорость плотной обо-
лочки, максимальная скорость газа, ответствен-
ного за промежуточный компонент, показатель
степени в распределении источников излучения
промежуточного компонента в уравнении (3),
параметрQ0, оптическая толщина оболочки сверх-
новой и плотной оболочки в континууме, альбедо
однократного рассеяния сверхновой и плотной
оболочки, вклады сверхновой и плотной оболочки
в профиль Hα и в He I 5876 Å. Скорость ударной
волны в облаке vc составляет 850 км c−1 на 57-й и
80-й дни и 920 км c−1 на 204-й день.

Для моментов 57 и 80 сут широкий компонент
одинаков для He I 5876 Åи Hα, причем в обоих
случаях использовалось однородное распределе-
ние источников в оболочке сверхновой. На 204-й
день для линии He I 5876 Å распределение источ-
ников в оболочке сверхновой j ∝ 1/v, тогда как для
Hα по-прежнему j = const. Интересно, что вклад
промежуточного компонента в линию He I 5876 Å
очень мал по сравнению с Hα. Это указывает
на то, что степень возбуждения гелия в плотном
газе фрагментированных облаков, ответственных
за промежуточный компонент, относительно низка.
В спектре на 204-й день выделение компонентов
не вполне очевидно, и поэтому для этого случая
приведены профили всех трех компонентов.

Основной целью спектрального моделирова-
ния являлась скорость невозмущенной оболочки
сверхновой на границе с плотной оболочкой, пред-
ставленная во втором столбце табл. 1; относитель-
ная точность этой величины около 10%. Интересно
сопоставить эти результаты с прямыми измере-
ниями предельной скорости в синем крыле Hα.
Для рассматриваемых трех моментов эти скорости
равны 10 000 км с−1, 8500 км с−1 и 7000 км с−1 на
57-й, 80-й и 204-й дни соответственно, что хорошо
согласуется с результатами в табл. 1. Скорость
плотной оболочки и скорость vmax определяются с
ошибкой около 15%. Неопределенность в осталь-
ных параметрах не превышает 20%, причем эти па-
раметры практически не влияют на определяемые
величины скорости сверхновой.

УЗКИЕ ЛИНИИ И СКОРОСТЬ ВЕТРА

В спектре SN 1997eg высокого разрешения
(7 км с−1) на 198-й день (Саламанка и др., 2002),
наряду с узкими эмиссионными линиями сшириной
на уровне половины интенсивности 30–40 км с−1,
присутствует абсорбционный компонент Hα с лу-
чевой скоростью в синем крыле около –160 км с−1.
Столь высокую скорость естественно объяснить
так же, как и аналогичное явление широкой аб-
сорбции в профиле узкой линии Hα сверхновой SN
IIL/n SN 1998S (Чугай и др., 2002). Важнейший
пункт интерпретации абсорбционного профиля со-
стоит в том, что высокая скорость отождествляется
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Таблица 1.Параметры модели формирования линий Hα и He I 5876 Å

Эпоха vsn vds vmax q Q0 τsn τds ωsn ωds fsn fds fsn,He fds,He

57 9500 7000 5000 1.5 0.5 0.9 0.13 0.4 0.4 0.5 0.1 0.66 0.3

80 8500 6100 4500 1.1 0.7 0.7 0.1 0.4 0.4 0.42 0.19 0.7 0.25

204 7100 5200 4300 1 1 0.6 0.05 1 0.3 0.27 0.33 0.68 0.3

с ускорением газа перед внешней ударной волной
прекурсором ударной волны, образованном реля-
тивистскими протонами (Друри, Фолк, 1981).

Давление космических лучей на фронте ударной
волны, которое требуется для ускорения газа перед
ударной волной до скорости u = 160 км с−1, можно
оценить из уравнения сохранения потока импульса.
Интегрирование в области перед ударной волной в
пределах−∞ < x < 0 (нуль соответствует вязкому
скачку) дает

(p+ ρv2)0 − (p+ ρv2)−∞ = 0. (4)

Пренебрегая небольшим изменением плотности
газа в прекурсоре, используя естественные при-
ближения v−∞ ≈ vds, p−∞ = 0, p0 = pc, v0 = vds −
− u, и учитывая, что u/vds 	 1, получаем из
уравнения (4) pc/ρv2fs ≈ 2(u/vfs). Подставляя u =

= 160 км с−1 и vfs = 5000 км с−1, находим отноше-
ние давления космических лучей к динамическому
давлению газа, набегающего на ударную волну,
pc/ρv

2
fs ≈ 0.06. Это вполне умеренное требование в

контексте утверждения, что в остатках сверхновых
давление за ударной волной на 50% может быть
обусловлено давлением ускоренных релятивист-
ских частиц (Хелдер и др., 2009).

Целесообразно перед моделированием узкой
линии Hα определить скорость невозмущенного
ветра, используя наиболее интенсивную коро-
нальную линию [Fe X] 6374 Å в том же спектре.
На рис. 5 показан модельный спектр этой линии
в сравнении с наблюдаемой линией (Саламанка
и др., 2002). В предположении стационарного
ветра наилучшее согласие получено при скорости
ветра 19.7 км с−1 и доплеровском уширении,
соответствующем температуре газа 0.9 × 106 K;
точность указанных величин около 10%. Найден-
ная температура близка к величине 1.1 × 106 K,
при которой наступает максимум относительного
содержания ионов Fe X (Бургесс, Ситон, 1964) в
корональном приближении.

Для моделирования Hα используем кине-
матическую модель, в которой скорость ветра
уменьшается от 160 км с−1 до 20 км с−1 в
интервале радиусов 1.2 < r < 1.4 и далее остается
неизменной. Область формирования узкой линии
Hα ограничим интервалом r ≤ 1.6. Это оправдано
тем, что населенность второго уровня должна
убывать с расстоянием из-за падения плотности
и связанного с этим выхода Lyα квантов из среды.
Для оптимальной модели принято, что в интервале
1.2 < r < 1.6 населенность второго уровня моно-
тонно уменьшается в 1.7 раза. Предполагается
доплеровский локальный профиль коэффициента
поглощения в Hα k = k0 exp [−(Δλ/ΔλD)

2], где
Δλ — смещение от лабораторной длины волны,
ΔλD = λ0(vth/c) — доплеровская ширина, vth =

= (2kBTNA)
1/2, kB — константа Больцмана, T —

температура газа, NA — число Авогадро. Пред-
полагается консервативное рассеяние в линии
с полным перераспределением по частотам. В
качестве фонового излучения для узкой линии
рассматривается излучение в широком и промежу-
точном компонентах Hα. В оболочке сверхновой
предполагается та же величина коэффициента
экстинкции, которая получена выше в модели на
204-й день.
Оптимальная модель (рис. 5) удовлетворитель-

но воспроизводит наблюдаемый спектр узкой ли-
нии Hα при величине оптической толщины посто-
янного ветра в центре линии 0.4, скорости вет-
ра u = 20 км с−1 и тепловой скорости водорода
30 км с−1, что соответствует температуре газа 5.4×
× 104 K. Важный результат моделирования Hα
заключается в том, что значительная часть рассе-
янного в линии излучения формируется в ветре со
скоростью 20 км с−1 в согласии с оценкой скорости
ветра по линии [Fe X] 6374 Å.
В этой связи возникает вопрос о причине разли-

чия температур, полученных из анализа корональ-
ной линии [Fe X] 6374 Å (9× 105 K) и Hα (5.4×
× 104 K). Возможное объяснение состоит в том,
что Hα формируется во внутренней зоне ветра, где
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Рис. 5. Узкие линииHα (a) и [Fe X] 6374 Å (пунктир) в спектре SN 1997eg на 198-й день после обнаружения в сравнении
с моделями (толстые сплошные линии).

температура ниже, чем во внешней зоне, в которой
излучаются корональные линии. Такое положе-
ние может возникнуть из-за близости физических
условий в ветре к состоянию тепловой неустойчи-
вости, когда оказывается возможным при сопоста-
вимых удельных скоростях нагрева газа существо-
вание областей ветра с корональной температурой
и холодных областей по аналогии с резким перехо-
дом от хромосферы к короне на Солнце.

ТОРМОЖЕНИЕ СВЕРХНОВОЙ И
ПЛОТНОСТЬ ВЕТРА

Взаимодействие оболочки сверхновой с ветром
моделируется в приближении тонкого слоя (Шева-
лье, 1982; Джулиани, 1982). Поскольку использу-
емая модель описана ранее (Чугай, 2001), мы огра-
ничимся краткими сведениями. Газ, заметаемый
прямой и обратной ударными волнами, формирует
оболочку, которая предполагается тонкой (δr/r 	
	 1). Ее движение контролируется уравнениями
движения и сохранения массы. Оптические свети-
мости внешней и обратной ударных волн вычисля-
ются как полные кинетические светимости ударных
волн с факторами радиационной эффективности
η = t/(t+ tc) соответствующих ударных волн, где
tc — время охлаждения газа за ударной волной при
плотности, в четыре раза превышающей плотность
перед ударной волной. Эффектами диффузии излу-
чения и высвечиванием внутренней энергии взрыва
сверхновой пренебрегаем. Распределение плотно-
сти в оболочке сверхновой задается соотношением

ρ = ρ0/[1 + (v/v0)
8], где ρ0 и v0 определяются мас-

сой и кинетической энергией оболочки сверхновой.
Принятое распределение близко к распределению
плотности в оболочке сверхновой в гидродинами-
ческих моделях SN IIP.
Высокая скорость расширения оболочки SN

1997eg на 57-й день (≈104 км c−1) указывает
на слабое торможение внешних слоев на ранней
стадии. Это означает, что плотность ветра на ма-
лых радиусах должна быть ниже экстраполиро-
ванной внутрь по закону стационарного ветра ρ ∝
∝ 1/r2. В самом деле моделирование показывает,
что при околозвездной плотности ρ ∝ 1/r2 в об-
ласти r < 4× 1015 см невозможно описать свети-
мость и эволюцию скорости сверхновой. Успеш-
ная модель предполагает околозвездный газ с по-
стоянной плотностью при r < rb = 4× 1015 и ρ ∝
∝ r−2 при r > rb. Представленная модель хорошо
описывает болометрическую светимость согласно
фотометрии (Цветков, Павлюк, 2004) и эволюцию
скорости сверхновой (рис. 6). В модели принята
масса сверхновой 15M�. При этом значении опти-
мальная кинетическая энергия равна 2.2× 1051 эрг.
Полученный в модели параметр плотности вет-
ра в области r ≥ rb составляет w = Ṁ/u = 5×
× 1016 г см−1. С этой величиной плотности ветра
и скорости ветра 20 км с−1 темп потери массы
предсверхновой составляет 1.6× 10−3 M� год−1.
Следует подчеркнуть, что параметр плотности вет-
ра в модели нечувствителен к принятой величине
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Рис. 6.Болометрическая кривая блеска (a) и радиус плотной оболочки (b) в модели взаимодействия оболочки сверхновой
с околозвездным газом. На рисунке (a) приведена оценка болометрической светимости (квадрат) по фотометрии
(Цветков, Павлюк, 2004); врезка— распределение плотности в ветре. На врезке рисунка (b) представлены модельная
максимальная скорость невозмущенной оболочки сверхновой (тонкая линия) в сравнении со скоростью согласно Hα
(кружки) и модельная скорость плотной оболочки в сравнении с оценками по профилюHα (ромбы).

массы оболочки сверхновой. Например, модель с
массой оболочки сверхновойM = 1 M� и кинети-
ческой энергией E = 4.5× 1050 эрг воспроизводит
наблюдения так же успешно, как и в случае 15M�,
при том же параметре плотности ветра. Причина
вырождения по массе кроется в степенной зависи-
мости плотности сверхновой от скорости, которая
может быть одинаковой при разных комбинациях
массы и энергии.

ОБСУЖДЕНИЕ

Параметр плотности ветра и его скорость
(20 км с−1) являются основными результатами
интерпретации наблюдательных данных о сверх-
новой IIn SN 1997eg. Полученные значения
предполагают темп потери массы предсверхновой
1.6 × 10−3 M� год−1. Радиус внешней ударной
волны на 213-й день после взрыва в нашей
модели составляет 1.26× 1016 см. При скорости
ветра 20 км с−1 вещество на этом радиусе было
потеряно предсверхновой за 200 лет до взрыва.
Примечательно, что скорость ветра, полученная
в работе, значительно (в 8 раз) меньше скорости
ветра 160 км с−1, принятой ранее.
Важнейшим пунктом новой интерпретации уз-

ких линий в SN 1997eg является утверждение,
что высокие скорости, наблюдаемые в синем кры-
ле узкой абсорбции Hα, обусловлены ускорением

вещества ветра в прекурсоре ударной волны. Это
предположение согласуется с интерпретацией ана-
логичного явления в абсорбции Hα в SN 1998S
(Чугай и др., 2002). Таким образом, на сегодня мы
имеем два случая SN IIn, которые демонстрируют
признаки ускорения ветра релятивистским прекур-
сором ударной волны в абсорбционном компоненте
узкой линии Hα. Есть подозрение, что в спектре
высокого разрешения SN 2002ic (SN IIn), полу-
ченного на 256-й день Котак и др. (2004), также
наблюдается подобное явление в узком компо-
ненте Hα: эмиссионный компонент имеет ширину
FWHM около 80 км с−1, тогда как синее крыло
абсорбции простирается до 250 км с−1. Ускорение
газа в релятивистском прекурсоре наблюдается и
в остатке сверхновой Тихо. Ли и др. (2007) заре-
гистрировали скорости газа перед ударной волной
в диапазоне 60–130 км с−1, которые они припи-
сали ускорению газа в релятивистском прекурсоре,
образованном ускоренными космическими лучами.
Приведенный диапазон скоростей по отношению к
скорости внешней ударной волны в остатке Тихо
оставляет 0.03–0.06. Перенося это отношение на
случай SN 1997eg, следует ожидать, что при ско-
рости внешней ударной волны vfs = 5000 км с−1

скорость ветра перед ударной волной должна быть
в интервале 150–300 км с−1, что находится в
согласии с наблюдаемой величиной.
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Рассмотрим следствия ускорения космиче-
ских лучей в SN 1997eg для интерпретации
радиоизлучения, поскольку здесь впервые для
радиосверхновых мы располагаем независимой
оценкой плотности релятивистских частиц. На
177-й и 186-й дни поток радиоизлучения на
3.6 см от SN 1997eg составил 0.52 мЯн (Лэси
и др., 1998). Поток соответствует светимости в
радио νLν = 8.4× 1036 эрг с−1. В межоблачном
ветре с температурой T = 106 K и радиусом
ударной волны R = 1.24× 1016 см оптическая
толщина для свободно-свободного поглощения
на волне 3.6 см при T = 106 K равна 1.45 и,
следовательно, непоглощенная светимость в радио
составляет 3.6 × 1037 эрг с−1. Предположим, что
излучающие ускоренные электроны и усиленное
магнитное поле однородно распределены в слое
ΔR = 0.1R с плотностью энергии релятивистских
электронов εe = 3Keppc = 1.26 × 10−2 эрг см−3,
где принято Kep = 10−2, стандартное отношение
плотности энергии релятивистских электронов к
плотности энергии протонов в космических лучах,
учтено найденное выше отношение pc/ρv

2
fs =

= 0.06, а также использованы vfs = 5200 км с−1 и
найденная плотность ветра. Лорентц-фактор элек-
тронов, вносящих основной вклад в излучение на
3.6 см, составляет γ = 55B−0.5. При стандартном
степенном спектре электронов dn/dE ∝ E−2 в
интервале энергий E1 < E < E2 радиосветимость
составляет νLν = εeV/[2ts ln (E2/E1)], где V —
излучающий объем, ts = 3mec

2/(4σT cWmγ) —
характерное время синхротронных потерь излу-
чающих электронов и Wm = B2/8π. При E1 =
= 1 МэВ и E2 = 103 МэВ получаем νLν = 1.3×
× 1038B3/2 эрг с−1. Отсюда следует, что согласие
с величиной непоглощенной светимости в радио
требуетB≈ 0.4 Г.Примечательно, что эта величина
лежит в пределах оценок магнитного поля 0.1–
0.6 Г, полученных Шевалье (1998) для 12 радио-
сверхновых на основе анализа синхротронного
самопоглощения. Таким образом, полученная
оценка магнитного поля в SN 1997eg требует
значительного усиления первоначального поля, но
сама по себе величина является довольно типичной
для радиосверхновых.

Полезно сопоставить модельную и наблюдае-
мую светимость Hα для проверки адекватности
модели широких линий. В модели на 204-й день оп-
тическая толщина по томсоновскому рассеянию в
оболочке сверхновой равна τT = 0.6. При радиусе
плотной оболочки на этой стадии r = 1.26× 1016 см
получаем оценку средней электронной концентра-
ции в оболочке сверхновой ne = 7.2× 107 см−3.
Предполагая солнечное содержание водорода и

используя эффективный коэффициент рекомбина-
ции для Hα в случае С α32 = 3.4 × 10−13 см3 c−1

при Te = 5000 K (Остерброк, 1989), находим ре-
комбинационную светимость оболочки сверхновой
в Hα Lsn = 4.4× 1040 эрг с−1. Поскольку вклад
оболочки сверхновой в светимость Hα составляет
0.27, то полная светимость Hα в модели равна
1.6 × 1041 эрг с−1, что согласуется с наблюдаемой
светимостью Hα на 220-й день 1.7× 1041 эрг с−1

(Саламанка и др., 2002).

Интересно понять, в какой мере найденная ве-
личина параметра плотности ветра согласуется с
другими наблюдательными данными. В рамках на-
шей модели можно определить светимость коро-
нальной линии [Fe X] 6374 Å на 198-й день и
сопоставить ее с наблюдаемой светимостью линии
1.5 × 1038 эрг с−1 (Саламанка и др., 2002) при
расстоянии 40 Мпк. Максимальная доля Fe X по
отношению ко всему железу f10 = 0.33 достигается
при температуре ≈106 K (Бургесс, Ситон, 1964).
Коэффициент столкновительного возбуждения при
данной температуре в линии [Fe X] 6374 Å состав-
ляет 3.8 × 10−9 см3 c−1 (Аггарвал, Кинан, 2005).
Для оценки меры эмиссии учтем величину ради-
уса ударной волны на рассматриваемый момент
1.24 × 1016 см, параметр плотности ветра w = 5×
× 1016 г см−1 и предположим солнечный состав.
В этом случае модельная светимость линии [Fe X]
6374 Å совпадает с наблюдаемой, если массовая
доля межоблачного горячего газа, ответственная
за излучение [Fe X] 6374 Å, составляет fic = 0.6,
вполне разумное допущение, чтобы говорить о со-
гласии между моделью и наблюдениями.

Другая оценка плотности ветра может быть по-
лучена из отношения небулярных и авроральной
линий [O III]. С учетом ошибок в определении
наблюдаемых потоков линий [O III] в спектре на
198-й день (Саламанка и др., 2002, рис. 3) отно-
шение потоков F (5007 + 4959)/F (4363) оказыва-
ется в пределах 0.5–1. При температуре 105 K,
соответствующей максимальной доли иона O III
(Берингер, 1998), указанные пределы отношения
потоков линий с использованием теоретической
зависимости отношения от температуры и элек-
тронной концентрации (Остерброк, 1989) приводят
к оценке электронной концентрации (0.75 − 1.7)×
× 107 см−3. Эти величины согласуются с плот-
ностью ветра перед ударной волной, которой со-
ответствует электронная концентрация ne = 1.4×
× 107 см−3.
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Найденная скорость ветра (20 км с−1) означа-
ет, что предсверхновая SN 1997eg была красным
сверхгигантом, а не LBV-сверхгигантом, как ранее
предполагалось на основе высокой скорости ветра
(Саламанка и др., 2002; Хоффман и др., 2008).
Некоторые SN IIn действительно ассоциируются
с LBV-сверхгигантами, например SN 2009ip. В
этом случае скорость ветра 240 км с−1 (Пасто-
релло и др., 2013), причем предсверхновая с вы-
сокой светимостью была отождествлена с LBV-
сверхгигантом с начальной массой �60 M� на
основе данных фотометрии (Фоли и др., 2011)
еще до основного взрыва 2012 г. Представление о
массе предсверхновой SN 1997eg можно получить
из анализа выборки 255 красных сверхгигантов
в галактике М31 (Мэсси, Эванс, 2016). На HR-
диаграмме эта выборка лежит ниже трека 37 M�.
Таким образом, есть основание полагать, что на-
чальная масса предсверхновой SN 1997eg была
<40 M�. Естественный нижний предел близок к
25M�, поскольку согласно стандартным представ-
лениям звезды из интервала 9−25 M� взрываются
как SNe IIP (Вусли и др., 2002). Интересно, что за-
висимость темпа потери массы красными сверхги-
гантами от светимости Ṁ = 10−4(L/105L�)2.1 M�
год−1, предложенная Саласнич и др. (1999), для
темпа потери массы предсверхновой SN 1997eg
приводит к оценке начальной массы ≈30 M� в
согласии с указанными пределами.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Анализ имеющихся спектральных и фотомет-
рических наблюдений SN 1997eg на основе пред-
ложенных модели формирования широких и узких
линий в спектрах и модели ударного взаимодей-
ствия оболочки сверхновой SN 1997eg с около-
звездным ветром позволил определить парамет-
ры, характеризующие потерю массы предсверхно-
вой в течение 200 лет перед взрывом: скорость
ветра (20 км с−1) и темп потери массы (1.6×
× 10−3 M� год−1) предсверхновой SN 1997eg. По-
лученная плотность ветра согласуется с величиной,
независимо определенной по потоку в корональной
линии [Fe X] 6374 Å. Параметры ветра указывают
на то, что предсверхновая на заключительном эта-
пе эволюции была красным сверхгигантом с высо-
ким темпом потери массы. Масса предсверхновой
на главной последовательности вероятно находи-
лась в интервале 25–40M�.
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