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В статье разработан метод оценки динамических масс звездной и газовой составляющих систем
«скопление – облако» в условиях неизолированности и значительной нестационарности подсистем
звезд и газа в регулярном поле. Выполнен ряд оценок динамических масс звездной и газовой
составляющих системы без использования теоремы вириала при нулевых и положительных значениях
полных энергий E системы в целом и E2 ее газовой подсистемы. Уточнены известные оценки времени
свободного падения фрагментов τff в силовом поле однородного и неоднородного по плотности шаров,
имитирующих систему из газа и звезд. Оценки величин τff дополнены оценками радиальных скоростей
vr движения фрагментов в таких системах. Получен ряд соотношений между параметрами подсистем
звезд и газа в рассмотренных моделях погруженных скоплений. Показано, что вместо одного вириаль-
ного коэффициента для описания системы необходимо использовать три коэффициента, формулы для
которых приведены. Соотношения позволяют проводить оценки динамических масс неизолированных
и нестационарных подсистем по данным о структурно-динамических характеристиках погруженного
скопления. Показано, что отношение v2c,1/σ

2
1,v > 4, где σ2

1,v — средний квадрат скоростей подсистемы
звезд в случае ее вириального равновесия, а v2c,1 — средний квадрат критических скоростей звезд этой
подсистемы. Показано, что погруженные скопления с параметрами x = R1/R2 и µ =M1/M2 имеют
максимальные значения v2c,1/σ

2
1,v вдоль некоторой кривой в пространстве (x, µ) (Mi и Ri соответ-

ственно масса и радиус i-й подсистемы). Погруженные скопления с параметрами (x, µ), близкими к
этой кривой, наименее подвержены разрушению под действием релаксационных процессов. Показано,
что в зависимости от начальных энергий E и E2 массы подсистемы звезд погруженного скопления
могут быть значительно меньше вириальных масс этой подсистемы. Этот результат представляет
определенный интерес и для оценок динамических масс скоплений галактик. Отмечено, что увеличение
степени нестационарности рассмотренных моделей погруженных скоплений приводит к уменьшению
периодов колебаний подсистемы звезд.
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1. ВВЕДЕНИЕ

1.1. Данные наблюдений

Изучение механизмов образования звезд в об-
лаках межзвездного газа и пыли, выполненное
во многих работах (см., например, Goodwin and
Bastian, 2006; Baumgardt and Kroupa, 2007; Bate,
2009; Farias et al. 2017, 2019; Shukirgaliyev et
al. 2017, 2018; Wang et al. 2019, Dobbs et al.
2022; Cournoyer-Cloutier et al. 2023; Farias and
Tan 2023; Silich et al. 2023 и др.), тесно связано
с оценками масс, вириальных параметров и эф-
фективностей формирования звезд, выполненны-
ми в работах Lada and Lada (2003), Parmentier
and Pfalzner (2013), Kauffmann et al. (2013) и
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Kuhn et al. (2014) по данным наблюдений обла-
стей звездообразования для ряда погруженных в
облака звездных скоплений. В работе Lada and
Lada (2003) приведены данные о 76 скоплениях,
погруженных в молекулярные облака, а для семи
наиболее близких к Солнцу скоплений приведе-
ны эффективности формирования звезд ǫ в этих
скоплениях. Для отбора скоплений и оценок масс
газа Mgas и звезд (или протозвезд) Ms, а также
величин ǫ =Ms/(Ms +Mgas) Lada and Lada (2003)
использовали несколько критериев погруженного
скопления (см. раздел 2.1 в цитируемой работе),
начальную функцию масс звезд скопления Трапе-
ция в Орионе (Muench et al., 2002) и IC 348, а так-
же данные радио- и инфракрасных (ИК) наблю-
дений погруженных скоплений. Согласно Lada and
Lada (2003, таблица 2), величины ǫ ∈ [0.08; 0.33],
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средняя масса погруженных скоплений с рассто-
яниями D⊙ ≤ 2 кпк от Солнца Ms ≃ 500M⊙, 7%
таких скоплений имеют массу Ms > 500M⊙, «по-
груженная» стадия в эволюции скопления длится
от 2 до 3 млн лет, плотный газ распределен в соста-
ве исходного гигантского молекулярного облака в
образующих звездное скопление ядрах с радиусами
от 0.1 до 2 пк. Массы Mgas в Lada and Lada (2003)
и в некоторых цитируемых в этой статье работах
определяются по данным о плотности столбца оки-
си углерода CO и молекулярного водорода H2 и
площади газового облака в проекции на небесную
сферу. Соответствующие плотности столбца CO
часто определяются из радионаблюдений перехо-
дов J = 1→0 изотопных разновидностей молеку-
лы 12C16O и 13C16O (Dickman, 1978), 12C18O
(Wilking and Lada, 1983), а плотности столбца
H2 определяются с использованием визуального
поглощения AV , полученного из подсчетов звезд.
В работе Lada et al. (1991) массы Mgas в образу-
ющих звезды плотных ядрах молекулярного обла-
ка L 1360 (Orion B) определяются по полуширине
эмиссионной спектральной радиолинии молекулы
CS, наблюдаемой в переходе J = 2→1, и по со-
ответствующей дисперсии скоростей с использова-
нием теоремы о вириале для ядра облака. Согласно
Lada et al. (1991), вириальные массы исследо-
ванных 42 плотных молекулярных ядер в облаке
L 1360 заключены в интервале от 8 до 456M⊙.
Для оценки численности молодых звездных объ-
ектов в этой области звездообразования, а также
для оценки величин Ms и ǫ скоплений NGC 2071,
NGC 2068, NGC 2024 (ǫ = 0.12, 0.30, 0.33 соответ-
ственно), в работе Lada and Lada (2003) исполь-
зовались ИК-обзоры 2.2 мкм и IRAS. В работе
Koenig et al. (2008) исследовалось формирование
звезд в скоплениях и инициированное (триггер-
ное) по данным наблюдений области W5 H II с
использованием ИК-камеры IRAC и многодиа-
пазонным фотометром MIPS, установленными на
космическом телескопе Spitzer. Обнаружены 2064
точечных ИК-источника излучения. Из них от 40 до
70)% источников с избыточным ИК-излучением,
«превышающим излучение от звездных фотосфер»
(Koenig et al., 2008), относится к скоплениям с чис-
лом членов более или равным 10 (методика оценки
параметров избыточного ИК-излучения описана
в работах Gutermuth et al. (2008) и Lada et al.
(2006)). Согласно Koenig et al. (2008), внутри по-
лости H II в W5, где молекулярный газ разрушен,
величина ǫ ≃ (26–39)%, а на краю области H II,
где остается молекулярный газ и обнаруживаются
погруженные скопления, величина ǫ ≃ (10–17)%
(для оценок масс газа и величин ǫ Koenig et al.
(2008) использовали карту поглощений, постро-
енную по данным фотометрии 2MASS в ближнем

ИК-диапазоне (Skrutskie et al., 2006)). Chavarrı́a
et al. (2008) при изучении звездообразующего мас-
сивного комплекса S 254-S258 по данным Spitzer
IRAC, NOAO (Национальная оптическая астро-
номическая обсерватория) FLAMINGOS (спек-
трометр, установленный на 2.1-м телескопе На-
циональной обсерватории Kitt Peak), Keck NIRC
(телескоп Keck, камера ближнего ИК) и дан-
ным наблюдений на 14-м телескопе FCRAO (Five
College Radio Astronomy Observatory) с матрицей
SEQUOIA в фокальной плоскости радиотелескопа
обнаружили 510 источников с избытком излучения
в ближнем и среднем ИК-диапазонах. Согласно
Chavarrı́a et al. (2008, см. таблицу 4), величина ǫ
для десяти погруженных скоплений в этой области
заключена в интервале 0.04–0.54, а массы газа
Mgas для этих объектов заключены в интервале
20–2005M⊙. В работе Ladeyschikov et al. (2021,
см. таблицу 4) для семи скоплений из этой об-
ласти звездообразования приведены оценки вели-
чин Mgas, в основном согласующиеся c указан-
ными для этих скоплений Chavarrı́a et al. (2008,
см. таблицу 4) значениями при использовании карт
газовых трассеров: поглощений AJ в полосе J и
12CO (1→0), 13CO (1→0). В работе Ladeyschikov
et al. (2021) использовались данные наблюдений
эмиссии молекулярных линий HCO+, CS, C18O,
полученные на 20-м радиотелескопе космической
обсерватории Onsala.

По данным проекта c2d Spitzer Legacy Evans
et al. (2009) с использованием инструментов IRAC
и MIPS исследовали пять крупных, близких к
Солнцу (D⊙ . 300 пк) молекулярных облаков и
82 небольших плотных ядра, в которых выделили
и классифицировали по избыткам ИК-излучения
1024 YSO (молодых звездных объекта). Соглас-
но оценкам Evans et al. (2009), в рассмотренных
облаках эффективности звездообразования за по-
следние 2 млн лет составляют ǫ ≃ (3–6)% и ко-
нечная величина ǫ ≃ (15–30)% — после истощения
текущего облачного материала с текущей скоро-
стью, оценки которой также получены Evans et al.
(2009). Оценки величин Mgas для рассмотренных
в этой работе облаков заключены в интервале
426–4814 M⊙ (Evans et al., 2009, см. таблицу 1).

1.2. Обзор моделей

Parmentier and Pfalzner (2013) смоделировали
формирование пространственных распределений
звезд в молекулярных облаках в зависимости от
начальной локальной плотности газа в облаке
в предположении о постоянной эффективности
звездообразования ǫff за время свободного па-
дения τff . С использованием ряда предположе-
ний Parmentier and Pfalzner (2013) составили

АСТРОФИЗИЧЕСКИЙ БЮЛЛЕТЕНЬ том 79 № 1 2024



74 ДАНИЛОВ

уравнение (8) для аналитической аппроксимации
плотности формирующейся звездной компоненты
в облаке, а также уравнения (15) и (16) для
численной оценки масс газа и звезд в зависимости
от расстояния от центра облака для разных мо-
ментов времени. Для сферически-симметричного
облака с массой M = 104M⊙, радиусом R = 6 пк
и ǫff = 0.1 в работе Parmentier and Pfalzner (2013)
выполнены вычисления радиальных распределе-
ний трех- и двухмерных локальных эффектив-
ностей звездообразования (ε3D = ρ∗/(ρ∗ + ρg) и
ε2D = Σ∗/(Σ∗ +Σg)) в облаке, согласно формулам
(22) и (23) (Parmentier and Pfalzner, 2013), где
ρ∗ и ρg — локальные плотности звезд и газа в
системе, а Σ∗ и Σg — видимые (спроектированные
на картинную плоскость) плотности звезд и газа
соответственно. Зависимости от расстояний до
центра облака величин ε3D и ε2D, полученные
согласно формулам (22) и (23), приведены на
рис. 10 в работе Parmentier and Pfalzner (2013).
Согласно рис. 10 из Parmentier and Pfalzner (2013),
величины ε3D ∈ [0.05, 0.9] и ε2D ∈ [0.05, 0.75] для
момента времени t = 2млн лет. Согласно рис. 10
из Parmentier and Pfalzner (2013), величины
ε3D ∈ [0.05, 0.9] и ε2D ∈ [0.05, 0.75] убывают с
расстоянием от центра скопления. Отметим, что
полученные Parmentier and Pfalzner (2013) ре-
зультаты могут быть уточнены. Точная оценка
величины τff для однородного гравитирующего
шара с плотностью ρ0, имитирующего систему из
газа и звезд, имеет вид:

τff =

√

3π

16Gρ0
, (1)

где G — гравитационная постоянная, ρ0 = ρ∗ + ρg.
В неоднородном гравитирующем шаре величина
τff сложнее зависит от параметров системы (см.
ниже), а не только от плотности, как указано в
формуле (2) из работы Parmentier and Pfalzner
(2013). Кроме того, в формуле (2) из Parmentier
and Pfalzner (2013) должна быть указана плотность
ρ0(t, r), а не ρg(t, r), так как движение протозвезд-
ных фрагментов в системе происходит в суммар-
ном поле сил притяжения звезд и газа (лишь для
момента t = 0 в формуле (2) из работы Parmentier
and Pfalzner (2013) величина ρ0 = ρg). Уравнение
радиального движения фрагмента в системе с рас-
пределением плотности (1) из работы Parmentier
and Pfalzner (2013) имеет вид:

dvr
dt

= −GM(r)

r2
=

1

2

dv2r
dr
, (2)

где vr — скорость движения фрагмента по
радиусу r в системе, распределение плотности

ρ0(r) = k/rp, k =
3− p

4π

M0

R3−p
0

, p = const, пусть

p ∈ [1.5, 2.0) (в работе Parmentier and Pfalzner
(2013) величина p обозначена как p0 при
p0 ∈ [1.5, 2.0]), M(r) — масса системы в пределах

расстояния r от ее центра, M(r) =M0

(

r

R0

)3−p

(см. также (21) из Parmentier and Pfalzner (2013)),
M0 и R0 — полная масса и радиус системы.

Интегрируя по r ∈ [r1, R0] (при r1 ∈ [r,R0],
v2r ∈ [v2r (r1), 0]) уравнение (2), записанное в форме,
соответствующей в (2) второму знаку равен-
ства, после несложных преобразований находим:

vr(r1) = k1
√

1− (r1/R0)2−p, где k1 =

√

2GM0

(2− p)R0
.

Отметим, что левая часть уравнения (2) может

быть записана в виде
dvr
dt

=
dvr
dr

dr

dt
. Переобозначим

r1 в r в полученной формуле для vr, подставим
dvr
dr

в преобразованное уравнение (2), разделяя

переменные t и r и интегрируя, получим оценку
величины τff на периферии системы для момента t:

τff(R0) = −
∫ R0

0

dvr(r)

dr

r2

GM(r)
dr

=
(2− p)k1R0

2GM0

∫ R0

0

dr
√

1− (r/R0)2−p
. (3)

Аналогичные вычисления в случае однородной по
плотности системы приводят к формуле (1). К этой
же формуле приводят и вычисления τff по фор-
муле τff = Px3/4, полученной из интеграла энер-
гии движения центра масс двойной звезды (ДЗ)
в силовом поле однородного шара-скопления и
соответствующего периода Px3 движения центра
масс скопления относительно общего центра масс
системы ДЗ и скопления (Danilov, 2021, с. 272)).

Для вычисления величины τff(r), соответству-
ющей движению фрагмента по r от 0 < r < R0
до r = 0, необходимо выполнить интегрирование
по r ∈ [r1, r] (при 0 < r1 < r, v2r ∈ [v2r (r1), 0]) урав-
нения (2) в форме, которая соответствует вто-
рому знаку равенства. Вычисления, аналогичные
указанным выше при выводе τff(R0), приводят к
следующему выражению для τff(r):

τff(r) =
(2− p)k2R

3−p
0

2GM0r2−p

∫ r

0

dr1
√

1− (r1/r)2−p
, (4)

где

k2 =

√

2GM0r
2−p

(2− p)R3−p
0

, vr(r1) = k2

√

1−
(

r1
r

)2−p

.

Согласно (3) и (4), при p = 1.75, M0 = 104M⊙,
R0 = 6.0 пк и r = 0.6, 1.0, 3.0, 6.0 пк, величины
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τff = 0.37630, 0.58837, 1.53863, 2.82156 млн лет
соответственно. На интервале r ∈ [0.6, 6.0] пк ве-
личина τff почти линейно возрастает с увеличени-
ем r (τff ≃ a+ br, a = 0.13480 ± 0.03470 млн лет,
b = 0.45148 ± 0.01019 млн лет пк−1). Формулы (3)
и (4) могут быть использованы в соотношени-
ях (4)–(6) и в уравнениях (15)–(16) из работы
Parmentier and Pfalzner (2013). Кроме оценок ве-
личин τff(r) в рамках рассмотренной Parmentier
and Pfalzner (2013) модели распределения ρ0(r)
может быть получена и информация о скоростях
радиального движения фрагментов (см. выше).

В работе Kauffmann et al. (2013) для иссле-
дования молекулярных облаков и фрагментов
облаков, формирующих звездные скопления, по
данным ряда наблюдательных работ был составлен
каталог из 1325 оценок вириальных парамет-
ров α =Mvir/M таких облаков (в обозначениях
Kauffmann et al. (2013) Mvir = 5σ2vR/G и M —
вириальная и «наблюдаемая» масса облака, σv —
дисперсия нетепловых скоростей движения моле-
кул газа Kauffmann et al. (2013, см. раздел 3.1),
R — радиус облака). Согласно рис. 1 в работе
Kauffmann et al. (2013), малые значения α < 2
и α≪ 2 доминируют в областях формирования
массивных звезд. В качестве одного из возможных
следствий этого в работе Kauffmann et al. (2013)
отмечены быстрое последующее сжатие и фраг-
ментация облака.

1.3. Звездообразование и функция масс звезд в
погруженных скоплениях

В работах Elmegreen (2000), Hartmann et al.
(2001) и Olmi and Testi (2002) также было отмече-
но, что звездообразование в молекулярных облаках
происходит быстро (за время 1–2 пересечений ядра
облака). Согласно Elmegreen (2000), на это указы-
вают данные наблюдений и оценки возрастов по-
груженных скоплений в сравнении с динамически-
ми временами облаков и их ядер, а также измерение
разности возрастов скоплений в Большом Магел-
лановом Облаке и проектируемых расстояний (на
картинную плоскость) между этими скоплениями
с последующим сравнением зависимости между
этими данными на рис. 1 в работе Elmegreen (2000)
с зависимостью времени пересечения молекуляр-
ного облака от его размера в интервале размеров
1–1000 пк. К числу указаний на быстрое звездооб-
разование отнесены иерархическая (древовидная)
структура пространственного расположения по-
груженных звездных групп и высокая доля плотных
облаков, в которых наблюдается звездообразова-
ние (Elmegreen, 2000). Наличие субскоплений в
погруженных ИК-скоплениях, согласно Elmegreen
(2000), также указывает на быстрое звездообра-
зование за время, меньшее времени пересечения

скопления субскоплением, так как в противном
случае субскопление было бы сильно искажено и
разрушено, не сохранив иерархическую структу-
ру облаков в выборке молодых звезд. Согласно
Elmegreen (2000), время диссипации турбулент-
ного движения в газе короткое и все облака пе-
реходят к звездообразованию во время диссипа-
ции турбулентности (см. также ссылки в рабо-
те Elmegreen (2000, раздел 4)). Для обсуждения
процессов быстрого формирования молекулярного
облака турбулентным потоком нейтрального водо-
рода H I в межзвездной среде (МЗС) (за время
∆t . 3 млн лет) в работе Ballesteros-Paredes et al.
(1999) было выполнено двухмерное магнитогид-
родинамическое (МГД) численное моделирование.
На основании результатов этого моделирования
Hartmann et al. (2001) показали, что большая
часть накопления и рассеивания облаков МЗС в
окрестностях Солнца в Галактике может проходить
в атомарной фазе. При этом лишь часть времени
эволюции облака с наиболее высокой плотностью
проходит в молекулярной фазе. При достижении
достаточно высокой плотности для образования
молекул H2 и CO гравитационные силы становятся
больше, чем силы давления в МЗС. Поэтому про-
цесс звездообразования может быстро следовать
за формированием молекулярного газа и приво-
дить к последующему рассеиванию облака в огра-
ниченных областях каждого облачного комплекса
(Hartmann et al., 2001). Согласно Hartmann et al.
(2001), типичные магнитные поля недостаточно
сильны, чтобы предотвратить быстрое формиро-
вание облаков и их последующую фрагментацию;
«звездообразование является высокодинамичным,
а не квазистатичным процессом». К выводам о
быстрой и эффективной фазе звездообразования в
локализованных областях облака с высокой плот-
ностью приходят и Olmi and Testi (2002) по резуль-
татам исследования крупномасштабной структуры
ядра облака Змеи (Serpens) с использованием на-
блюдений на длине волны 3 мм c 16-элементной
решеткой в фокальной плоскости радиотелескопа
в линиях переходов 13CO (1→0), CS (2→1) и
C18O (1→0), C34S (2 → 1), N2H+ (1→0) на Ра-
диоастрономической обсерватории FCRAO.

В работе Kuhn et al. (2014) в рамках проекта
MYStIX (Massive Young Star-Forming Complex
Study in Infrared and X-ray) исследования областей
образования массивных звезд в ИК- и рентге-
новском диапазонах рассмотрены 17 таких обла-
стей, расположенных на расстояниях от Солнца
D⊙ < 3.6 кпк, содержащих по крайней мере одну
звезду O-типа. Kuhn et al. (2014) по данным о
31 754 молодых звездах — членах этих областей —
выделили 142 субскопления, по 1–20 субскопле-
ний на область. Согласно Kuhn et al. (2014), мак-
симум распределения субскоплений по радиусам
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rc ядер достигается на rc ≃ 0.17 пк, 68% радиусов
rc расположены между 0.06 и 0.45 пк. Пусть a и
b — большая и малая полуоси эллипсоида с по-
стоянной поверхностной плотностью числа звезд,
моделирующего субскопление, а N4,obs — число
звезд субскопления, полученное суммированием
его звезд до расстояний 4 rc от его центра. Соглас-
но Kuhn et al. (2014, таблица 2), средние значе-
ния величин a = 3.48 ± 2.27 пк, b = 1.14± 0.49 пк,
N4,obs = 585.0 ± 121.7 по четырем субскоплениям,
наиболее населенным звездами.

Wells et al. (2022) исследовали эффективность
звездообразования в окрестностях примерно 1000
погруженных в газо-пылевые облака областей
H II в Галактике по данным обзора ATLASGAL
(Schuller et al., 2009), составленного при исполь-
зовании результатов наблюдений на длине волны
870 мкм с угловым разрешением 19 .′′2 на телескопе
APEX (Atacama Pathfinder Experiment) с большой
болометрической камерой LABOCA, использу-
ющей матрицу из 295 болометров. Wells et al.
(2022) отметили зависимость болометрической
светимости L от массы M облака, содержащего
сверхкомпактную область H II (см. рис. 2 в
указанной работе). Используя эту зависимость,
начальную функцию масс звезд скоплений (Kroupa,
2001), моделирование скоплений звезд методом
Монте-Карло, а также ограничения на отношение
светимости L к массе M , Wells et al. (2022)
показали, что эффективность звездообразования
снижается с увеличением массы облака от ǫ = 0.2
при M ∼ 102M⊙ до ǫ = 0.08 при M ∼ 103M⊙ (см.
рис. 5 в работе Wells et al. (2022)).

В работах Piskunov et al. (2008) и Just
et al. (2023) при построении начальной функции
масс рассеянных звездных скоплений (РЗС) и
обсуждении эффективностей звездообразования
в таких скоплениях использовались приливные
массы, соответствующие гравитационной связан-
ности скоплений в силовом поле Галактики. Для
проведения оценок параметров РЗС Piskunov et al.
(2008) и Just et al. (2023) использовали данные
о скоплениях, приведенные в каталогах COCD
(Catalogue of Open Cluster Data) (Kharchenko
et al., 2005) и MWSC (Milky Way Star Clusters)
(Kharchenko et al., 2012; 2013). Согласно оценкам
Piskunov et al. (2008), средняя масса рассеянного
скопления при рождении составляет 4.5× 103M⊙,
а средняя наблюдаемая масса — около 700M⊙,
что указывает на быструю потерю массы во
время погруженной фазы эволюции скоплений.
Согласно Just et al. (2023, таблица 2, рис. 8), РЗС
самой молодой группы (I — группа скоплений)
с возрастами 2.5 < t < 20 млн лет почти равно-
мерно распределены в интервале приливных масс
10.0 < mt < 501.2M⊙. Согласно оценкам Just

et al. (2023), эффективность звездообразования
при формировании РЗС составляет приблизитель-
но 16% и 90% звезд теряются из скопления в
стадии бурной релаксации после выброса газа.

1.4. Постановка задачи и цель работы

Отметим, что вычисление вириальных коэффи-
циентов α для погруженных в газо-пылевые облака
скоплений должно проводиться с учетом влияния
на величину α силовых полей двух подсистем:
звездной и газо-пылевой составляющих. Точность
оценок величин α обеспечивает точность последу-
ющих оценок масс подсистем и прогнозов динами-
ческой эволюции системы, состоящей из двух таких
подсистем. Судя по результатам многих перечис-
ленных выше работ, формирование РЗС проходит в
условиях значительной нестационарности системы
в регулярном поле. Поэтому представляет инте-
рес разработка методов оценки динамических масс
звездной и газовой подсистем в таких системах.
Также представляет интерес получение аналитиче-
ских оценок динамических параметров подсистем
на момент времени t = 0 начала потери газа из
системы и в моменты t > 0, близкие к t = 0, так
как погруженные скопления часто наблюдаются
и являются объектами многих исследований (см.
выше). Полученные оценки и решения могут быть
полезны и при обсуждении масс скоплений галак-
тик (см. ниже), для которых часто используются
вириальные оценки масс.

Целью данной работы является разработка
методов оценки динамических масс звездной и га-
зовой составляющих систем «скопление – облако»
в условиях неизолированности и значительной
нестационарности подсистем газа и звезд в общем
регулярном поле.

2. СООТНОШЕНИЯ МЕЖДУ
ПАРАМЕТРАМИ ПОДСИСТЕМ ЗВЕЗД И
ГАЗА В ПОГРУЖЕННЫХ СКОПЛЕНИЯХ

В работе Danilov (1984) для описания дина-
мики нестационарных в регулярном поле скоп-
лений звезд был разработан метод динамически
обособленных групп (субскоплений) звезд. В таких
системах изменения полных энергий групп звезд
обусловлены взаимодействиями этих групп между
собой и их взаимодействиями с переменным си-
ловым полем системы. Для скоплений, состоящих
из k-групп, в работе Danilov (1984) получены вы-
ражения для потенциальных энергий Ωi групп, а
также для производных по времени t от полных
энергий Ei групп (где i = 1, .., k), получен интеграл
энергии E движения k групп звезд в нестационар-
ном скоплении:
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E =
k
∑

i=1

Ei −
1

2

k
∑

i=1

Ωi,c = const, (5)

где Ei = Ti +Ωi, Ti — кинетическая энергия звезд
i-й группы, Ωi,c — энергия взаимодействия звезд i-
й группы со звездами остальных групп скопления.
В этом случае Ωi = Ωi,i +Ωi,c, где Ωi,i — энергия
взаимодействия звезд i-й группы между собой, а
потенциальная энергия Ω системы k групп равна:

Ω =

k
∑

i=1

Ωi −
1

2

k
∑

i=1

Ωi,c. (6)

В работе Danilov (1984) также записаны
k-уравнений для моментов инерции Ii групп звезд
в системе координат, связанной с центром масс
системы k групп звезд. Пусть r — расстояние
от центра масс системы. В случае сферически-
симметричных групп звезд с плотностью массы
ρi(r, t) полученные Danilov (1984) уравнения и
соотношения упрощаются, а при ρi(r, t) = ρi(t)
(i = 1, .., k) (для групп звезд в виде однородных
шаров с совпадающими центрами масс) могут быть
записаны в следующем виде:

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


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
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













1

2
Ïi = 2Ti +Ωi +Θi, Ïi =

d2Ii
dt2

,

Ii =
3

5
MiR

2
i , Ωi = −3

5

GM2
i

Ri
+Ωi,c,

Ωi,c = −3

2
GMi(U1,i + U2,i), Θi = V1,i + V2,i,

Ėi =W1,i +W2,i, Ėi =
dEi

dt
, i = (1, .., k),

(7)
где G — гравитационная постоянная, Mi и Ri —
масса и радиус шара, моделирующего i-ю группу
звезд системы, а остальные, входящие в (7) вели-
чины, определяются следующими группами соот-
ношений:



















































U1,i =
∑k

l=1

Ml

Ri

(

1− R2
l

5R2
i

)

при Rl < Ri,

U1,i = 0 при Rl > Ri,

U2,i =
∑k

l=1

Ml

Rl

(

1− R2
i

5R2
l

)

при Rl > Ri,

U2,i = 0 при Rl < Ri.
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GMi

R3
i

∑k
l=1MlR

2
l при Rl < Ri,

V1,i = 0 при Rl > Ri,

V2,i =
3GMi

2

∑k
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Ml

Rl

(

1− 3R2
i

5R2
l

)

при Rl > Ri,

V2,i = 0 при Rl < Ri.
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GMi

R3
i

∑k
l=1MlRl Ṙl при Rl < Ri,

W1,i = 0 при Rl > Ri,

W2,i =
3GMi

2

∑k
l=1

Ml

R2
l

(

1− 3R2
i

5R2
l

)

Ṙl, при Rl>Ri,

W2,i = 0 при Rl < Ri.

В работе Danilov (1984) используется ви-
риальный коэффициент такой системы в ви-
де α(t) = 2E/Ω. При вириальном равновесии
системы α = 1. В работе Danilov (1984) при
α(0) = 1.5 при k = 25 уравнения (7) были чис-
ленно проинтегрированы методом Рунге–Кутты
четвертого порядка при общей массе системы
M =

∑k
i=1Mi = 500M⊙ с начальным распределе-

нием по радиусу r плотности

ρ(r, 0) ≃ L

[

1−
(

r

R(0)

)n]

,

L = const, n = const при R(0) = 10.067 пк на про-
межутке времени t∼ (3–4)τv.r., τv.r. ≃ 2.6 tcr время
бурной релаксации (Aarseth, 1974), tcr — сред-
нее время пересечения звездой системы. Контро-
лем точности интегрирования системы (7) в рабо-
те Danilov (1984) служило постоянство интеграла
E. При n = 2, 0.5, 0.1 относительная погрешность
∆E/E(0) в конце интервала интегрирования по
t достигала значений 0.001–0.005 (здесь E(0) —
начальное значение энергии E системы). За это
время при n = 0.5, 0.1 амплитуда δα колебаний ве-
личины α убывала в 2–2.5 раза (по сравнению с δα
во время первого периода колебаний регулярного
поля скопления) и в системе формировалось рас-
пределение плотности с высоким пиком плотности
в центре скопления (согласно рис. 3 и 5 из работы
Danilov (1984)).

Согласно Danilov (1988), среднее по объему
i-й группы значение потенциала рассматриваемой
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системы:

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G(X1,i +X2,i),

X1,i =
∑k

l=1

Ml

Ri

(

1− R2
l

5R2
i

)

при Rl < Ri,

X1,i = 0 при Rl > Ri,

X2,i =
∑k

l=1

Ml

Rl

(

1− R2
i

5R2
l

)

при Rl > Ri,

X2,i = 0 при Rl < Ri; i = (1, .., k).

(8)

При k = 2 система уравнений (7) использо-
валась при обсуждении динамики «гало – ядро»
структуры в сферических звездных скоплениях
(Danilov, 1988) и для анализа параметров фор-
мирующихся гравитационно-связанных РЗС после
«импульсивной» потери газа (Danilov, 1987).

Пусть индекс i = 1 соответствует подсистеме
звезд в системе «скопление – облако», а индекс
i = 2 — подсистеме газа. При k = 2 в описании
системы кроме α = 2E/Ω участвуют еще два вири-
альных коэффициента αi = 2Ei/Ωi, i = 1, 2. Пусть
R1 < R2. Согласно (7), в этом случае находим:

Ωi,c = Ω1,2 = Ω2,1 = −3GM1M2

2R2

(

1− R2
1

5R2
2

)

,

Ω1 = −3GM2
1

5R1
+Ω1,2, Ω2 = −3GM2

2

5R2
+Ω1,2,

Θ1 =
3GM1M2

2R2

(

1− 3R2
1

5R2
2

)

,Θ2 =
3GM1M2R

2
1

5R3
2

.

При Ïi = 0 получим вириальные значения

Ei = Ei,v =
Ωi −Θi

2
(см. также работу Danilov,

1988):






















E1,v = −3GM2
1

10R1

[

1 +
5M2R1

M1R2

(

1− 2R2
1

5R2
2

)

]

,

E2,v = −3GM2
2

10R2

[

1 +
5M1

2M2

(

1 +
R2

1

5R2
2

)

]

.

(9)
ЭнергиюE2 при обсуждении оценок степени неста-
ционарности системы и ее подсистем мы будем
считать равной нулю или положительной. В состав
подсистемы i = 2 могут входить и звезды с энер-
гиями, бо́льшими критической, сформированные к
моменту t = 0. Конечно, для этих звезд может быть
введена дополнительная подсистема в уравнениях
(7), но увеличение числа подсистем потребует от
наблюдений определения большего числа парамет-
ров, погрешности которых повлияют на погреш-
ности вириальных коэффициентов, влияющих на

оценки масс подсистем и на прогнозы последую-
щей динамики системы.

Пусть E1 = qE1,v, E2 = 0, тогда E = E1 − Ω1,2,
см. (5). Полагая E = 0 для системы, в целом гра-
витационно не связанной, находим:

q =
5R1M2

R2M1

(

1− R2
1

5R2
2

)

[

1 +
5M2R1

M1R2

(

1− 2R2
1

5R2
2

)]. (10)

В этом случае α = 0, α2 = 0, α1 = 2qE1,v/Ω1,
T1 = qE1,v − Ω1 (см. выше). При T1 = 0 (усло-
вие «холодного» коллапса подсистемы 1) находим:
q = Ω1/E1,v и α1 = 2. Подставляя выражения для
q, E1,v и Ω1 в формулу для α1, находим:

α1 =
5R1M2

R2M1

(

1− R2
1

5R2
2

)

[

1 +
5M2R1

2M1R2

(

1− R2
1

5R2
2

)] < 2. (11)

В этом случае T1 > 0 (условие «теплого» кол-

лапса подсистемы 1), а α1 = 2 +
2T1
Ω1

. Величины

q и α1 зависят от отношения плотностей подси-

стем ρ2/ρ1; при ρ2/ρ1 =
M2R

3
1

M1R3
2

≤ 1 величина q ≤ 1.

Отметим, что в (11) не входит в явном виде T1,
что обеспечивается интегралом (5) и условиями
E = E2 = 0 для системы, в целом гравитационно не
связанной. Эти условия вполне могут быть усилены
и заменены на E > 0, E2 > 0.

В общем случае величины Ei и αi = 2 + 2Ti/Ωi

линейно зависят от Ti. Поставляя в αi величи-

ны Ti =
Miσ

2
i,v

2
, где σi,v — среднеквадратическая

скорость движения звезд или молекул (атомов)
газа в подсистемах, учитывая выражения для Ωi,
находим:


































M1 =
5R1σ

2
1,v

3G(2 − α1)
−

5M2R1

(

1− R2
1

5R2
2

)

2R2
,

M2 =
5R2σ

2
2,v

3G(2 − α2)
−

5M1

(

1− R2
1

5R2
2

)

2
.

(12)
Таким образом, массы подсистем связаны

между собой. Уравнения (12) — линейные неод-
нородные относительно величин Mi. Введем обо-

значения: A1 =
5R1σ

2
1,v

3G(2 − α1)
, B1 =

5R1

2R2

(

1− R2
1

5R2
2

)

,
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A2 =
5R2σ

2
2,v

3G(2 − α2)
, B2 =

5

2

(

1− R2
1

5R2
2

)

. С учетом

этого решение системы (12) можно записать в виде:

M1 =
A1 −B1A2

1−B1B2
, M2 =

A2 −A1B2

1−B1B2
, (13)

где каждая из масс зависит от всех шести величин
σj,v, αj , Rj , участвующих в рассмотрении; здесь
j = 1, 2. Отметим, что при αi = 1 вириальные мас-
сы Mi подсистем совпадают с первыми слагае-
мыми в правых частях уравнений (12). Поэтому
учет взаимного притяжения подсистем приводит
к уменьшению их масс по сравнению с оценками
масс изолированных подсистем в вириальном рав-
новесии.

Пусть M is
1 — масса изолированной вириализо-

ванной подсистемы 1, рассматриваемой без уче-
та влияния на нее подсистемы 2. В этом случае

α1 = αis
1 = 1 и масса M is

1 =
5R1σ

2
1,v

3G(2 − αis
1 )

(см. M1 в

(12)).
Для сравнения между собой массы M is

1 и массы
M1 из (12), учитывающей влияние M2 на M1 и
нестационарность подсистемы 1, рассмотрим вели-

чину Q =
M1

M is
1

:

Q =
1

2− α1

[

1− 3GM2

2R2σ21,v

(

1− R2
1

5R2
2

)

(2− α1)

]

.

(14)
Здесь для величины Q приняты αis

1 = 1 и вели-
чина α1 из (11). Полагая

σ21,v = 2(qE1,v − Ω1)/M1

(см. выше), согласно формулам (9), (10) для вели-
чин E1,v и q, находим Q = 1/2.

Таким образом, применение теоремы вириала
для изолированной системы звезд (протозвезд) в
погруженных скоплениях приводит к завышению
массы M1 такого скопления в два раза.

Отметим, что взаимное притяжение подсистем
влияет и на соотношение между средними критиче-
скими и среднеквадратическими скоростями звезд
в погруженном скоплении. В случае вириального
равновесия подсистем, согласно (7), при R1 < R2,
находим:

σ21,v = −(Ω1 +Θ1)

M1
=

3GM1

5R1

(

1 +
ρ2
ρ1

)

. (15)

В рамках указанных ограничений, согласно (8),
находим средний по подсистеме 1 потенциал:

Φ1 =
6GM1

5R1

[

1 +
5M2R1

4M1R2
− ρ2

4ρ1

]

.

Средний по подсистеме 1 квадрат критической ско-
рости звезд v2c,1 = 2Φ1. Поэтому

v2c,1
σ21,v

= 4

(

1 +
5M2R1

4M1R2
− ρ2

4ρ1

)

(

1 +
ρ2
ρ1

) . (16)

Если ввести в (16) переменную x = R1/R2,
то в интервале значений x ∈ (0, 1) величина

y(x) =

√

v2c,1
σ21,v

> 2 имеет максимум, положение

которого (при x = xm) зависит от величины
µ =M1/M2 (при µ = 0.6667, xm ≃ 0.4753,
y(xm) ≃ 2.5253, см. рис. 1). Таким образом, вли-
яние силового поля подсистемы 2 на подсисте-
му 1 увеличивает различие в величинах σ21,v и
v2c,1 по сравнению с известным результатом для
звездной системы без подсистем (см., например,
формулу (9.35) из работы King (1994), согласно
которой средняя критическая скорость звезд
системы больше средней квадратической в два
раза). Сходный эффект уменьшения дисперсии
скоростей звездной компоненты в сравнении со
средним значением общей дисперсии скоростей
в системе под действием силового поля второй
компоненты в двухкомпонентных гравитирующих
системах был ранее изучен в работе Kondratev and
Ozernoi (1982, рис. 3). Действие силового поля
подсистемы 2 уменьшает возможность диссипации
звезд из погруженного скопления (в большей
степени при малых µ в случае M1 ≪M2, см.
рис. 1b). Погруженные скопления с параметрами
(x, µ), близкими к (xm, µ) (см. рис. 1a), наименее
подвержены разрушению под действием релакса-
ционных процессов.

Отметим, что величина Q = 1/2, полученная из
выражения (14), может использоваться не толь-
ко для изучения погруженных скоплений, но и в
других случаях для систем, формирующихся вдали
от вириального равновесия. Согласно Diaferio and
Geller (1997), Schindler et al. (1999), Rines and
Diaferio (2006), Muzzin et al. (2007), Karachentsev
and Nasonova (2010), Kopylov and Kopylova (2015),
Kopylova and Kopylov (2022), вириальные оценки
масс скоплений галактик часто используются при
обсуждении параметров таких скоплений, несмот-
ря на сжатие внешних частей скоплений в режиме
падения на центры скоплений. Согласно Kopylov
and Kopylova (2015), от 80 до 90% их массы со-
ставляет скрытое вещество, остальные 10–20% —
барионная масса, представленная диффузной го-
рячей плазмой с температурой T > 107 K. Лишь
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Рис. 1. Зависимости от µ = M1/M2 величин xm (a) и y(xm) = vc,1/
√
σ1,v (b).

несколько процентов массы таких скоплений со-
ставляют галактики. Согласно Muzzin et al. (2007),
диссипация от барионного компонента относитель-
но неважна в процессе формирования скоплений
галактик, так как сила гравитации от гало тем-
ной материи подавляюще преобладает (см. так-
же ссылки в разделе 1 в работе Muzzin et al.
(2007)). Пусть M1 и M1,v — масса и вириальная
масса скопления галактик подсистемы 1, Mg, Mp

и Md,m — массы галактик, горячей плазмы и
темной материи соответственно. Подсистема 2 в
этом случае моделирует систему масс из участ-
вующих в космологическом расширении доста-
точно широких окрестностей скопления галактик.
Обозначим Mb =Mg +Mp = const, где величины
Mg и Mp получены согласно данным наблюдений.
В случае вириального равновесия подсистемы 1
M1,v =Mb +Md,m. Так как Mb = const, уменьше-
ние M1,v до значения M1 приводит к уменьшению
Md,m до значения Md,m(Q)=QM1,v−Mb. Поэтому

Md,m(Q)

M1,v
= Q− Mb

M1,v
. (17)

Согласно (17), приMb/Mv,1 = 0.20 (см. Kopylov
and Kopylova, 2015)Md,m/M1,v=0.3,Md,m/M1=0.6,
а при Mb/Mv,1 = 0.10 находим: Md,m/M1,v = 0.4,
Md,m/M1 = 0.8. Таким образом, при увеличе-
нии степени нестационарности подсистемы 1 до-
ля массы темной материи уменьшается по от-

ношению к массе подсистемы 1 до значений
Md,m/M1 = 0.6–0.8. Отметим, что при E > 0,
E2 > 0 уменьшение величин Md,m/M1 по срав-
нению с вириальными оценками (в случае Q = 1)
может быть еще более заметным.

3. ДИНАМИКА ДВУХКОМПОНЕНТНЫХ
СИСТЕМ, МОДЕЛИРУЮЩИХ

ПОГРУЖЕННЫЕ СКОПЛЕНИЯ

Согласно (7), вириальные уравнения (для мо-
ментов инерции Ii подсистем) и уравнения для пол-
ных энергий Ei подсистем при i = 1, 2 и R1 < R2
могут быть приведены к виду:



























































































Ṙi = yi, i = 1, 2,

ẏ1 = − y21
R1

+
10E1

3M1R1

+
GM1

R2
1

[

1 +
5M2R1

M1R2

(

1− 2R2
1

5R2
2

)]

,

ẏ2 = − y22
R2

+
10E2

3M2R2

+
GM2

R2
2

[

1 +
5M1

2M2

(

1 +
R2

1

5R2
2

)]

,

Ė1 =
1.5GM1M2

R2
2

(

1− 3R2
1

5R2

)

Ṙ2,

Ė2 =
3GM1M2R1

5R3
2

Ṙ1.

(18)
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В данной работе уравнения (18) интегрирова-
лись численно методом Рунге–Кутты 4-го порядка
на промежутке времени t = 10τv.r. для ряда на-
чальных условий. Здесь принято τv.r. = 2.6 tcr (см.
выше и работу Aarseth (1974)), tcr = 1.5R1/σ1,v —
среднее время прохождения звездой расстояния,
равного удвоенному среднему радиусу однородно-
го шара — подсистемы 1, со средней скоростью
σ1,v =

√

2T1/M1, где T1 — кинетическая энергия
подсистемы 1 (для оценки величины τv.r исполь-
зуется величина T1 в момент времени t = 0). На-
чальные параметры q,M1,R2,M2, Ṙ1/σ1,v моделей
погруженных скоплений с R1 = 2.0 пк приведены в
таблице 1. Для контроля вычислений использова-
лось постоянство значений полной энергии E си-
стемы. При t/τv.r. = 10.0 относительные погреш-
ности вычислений полной энергииE в рассмотрен-
ных моделях достигали значений от 0.27 × 10−12 до
0.53 × 10−7. В таблице 1 начальные радиусы под-
систем 2 в моделях погруженных скоплений удо-

влетворяют условиюR2 .
Rt

2
, гдеRt — приливный

радиус системы с массой M1 +M2, движущейся
по круговой орбите радиуса 8200 пк относительно
центра Галактики (величина Rt получена согласно
модели Kutuzov and Osipkov (1980) силового поля

Галактики). В случаеR1 < R2 .
Rt

2
иR1 ≪Rt вли-

яние силового поля Галактики на оценки условий
ранней динамики подсистем и на движение звезд
(протозвезд) скопления можно считать незначи-
тельным (Danilov, 1987), так как по сравнению с
R1(t = 0) величины R1(t > 0) в среднем лишь сла-
бо увеличиваются при «теплом» коллапсе (q = 1)
и уменьшаются при «холодном» (см. ниже). В
рассмотренных в данной работе моделях скоплений
максимальные значения радиуса R1,max подсисте-
мы 1 (в моменты максимального расширения под-
системы 1 в процессе колебаний ее плотности) на
всем рассмотренном интервале времени в 2.1–3.8
раз меньше величины приливного радиуса скоп-
ления Rt,min, полученного для системы с массой
M1 (в случае полного освобождения системы от
газа), а время ∆t расширения подсистемы 2 до
значений R2 ≃ Rt составляет 6.0–7.2 млн лет. К
этому моменту времени плотность в подсистеме 2
убывает почти в восемь раз по сравнению с началь-
ной, и влияние подсистемы 2 на подсистему 1 силь-
но ослабевает. Согласно Danilov (1987), внешние
по отношению к связанной подсистеме 1 значи-
тельные массы газа не участвуют в притяжении
звезд к общему центру масс. Потеря таких масс из
окрестностей подсистемы 1 приводит к изменению
потенциала скопления, но слабо меняет силовое
поле подсистемы 1.

Таблица 1. Начальные параметры q, M1, R2,
M2, Ṙ1/σ1,v моделей погруженных скоплений с
R1(0) = 2.0 пк

№ q M1/M⊙ R2, пк M2/M⊙ Ṙ1/σ1,v

1 1.0 200 5.0 300 0

2 – – – – 1.0

3 – 500 8.0 1500 1.0

4 – – 11.0 4500 1.0

5 1.287 200 5.0 300 0

6 – – – – 1.0

На рис. 2 для модели 1 погруженного скоп-
ления приведены зависимости от времени вири-
альных коэффициентов αi и α. Начальное значе-
ние α1 ≃ 1.553, что соответствует «теплому» кол-
лапсу (при T1(0) > 0) за время 1-го полупери-
ода колебаний значений R1. Период P1 колеба-
ний значений α1 (и R1) для этой модели скопле-
ния равен P1 ≃ 21.425 ± 0.143 млн лет (см. так-
же рис. 3a). Достаточно большое количество пе-
риодов колебаний на графиках зависимостей от
t параметров рассмотренных моделей позволяет
точнее оценить средние значения этих параметров,
что используется при сравнении моделей погру-
женных скоплений между собой, см. таблицу 2
(размерности скоростей в таблицах 1 и 2 указаны
в 1 пк млн лет−1 ≃ 1 км с−1). Согласно рис. 2, с
увеличением t значения коэффициентов α1 и α
постепенно приближаются к 1 (и к своим равно-
весным величинам), что указывает на уменьшение
темпов продолжающейся передачи энергии в под-
систему 1 (см. рис. 3c, d), а также на связанную
с этим нестационарность подсистемы 1 и всей
системы в целом, что подтверждается и наличием
периодических колебаний значений α1 и α.

Согласно рис. 3a, b, обе подсистемы в модели 1
с увеличением t в среднем по t расширяются (ради-
ус подсистемы 1 увеличивается незначительно на
величину ∆R1 ≃ 0.336 пк с последующими коле-
баниями значений R1 относительно R1 ≃ 2.203 пк;
величина R2 при увеличении t возрастает моно-
тонно на рассмотренном интервале значений t).
Такие изменения величин Ri приводят к соответ-
ствующим изменениям в σi,v (обе подсистемы в
среднем по t теряют часть кинетической энергии и
«охлаждаются», см. рис. 4a, b). При этом средняя
по t величина σ1,v, согласно таблице 2, практиче-
ски совпадает со среднеквадратичной скоростью
σv ≃ 0.497 пк млн лет−1 звезд в однородной по
плотности изолированной вириализованной моде-
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Таблица 2. Средние на интервале t/τv.r. ∈ [0, 10.0] величины α1, R1, σ1,v , α2, R2, σ2,v для моделей погруженных
скоплений с R1(0) = 2.0 пк и начальными параметрами из таблицы 1

№ α1 R1, pc σ1,v, pc Myr−1 α2 R2, pc σ2,v, pc Myr−1

1 1.199±0.003 2.203±0.003 0.498±0.001 −0.0154± 0.0002 41.58± 0.56 0.361± 0.004

2 1.425± 0.014 2.644± 0.029 0.423± 0.009 −0.288± 0.004 42.92± 0.58 0.377± 0.004

3 1.480± 0.001 2.601± 0.003 0.678± 0.001 −0.06631± 0.0001 47.77± 0.06 0.625± 0.001

4 1.597± 0.001 2.596± 0.003 0.679± 0.001 −0.01568± 0.00002 60.79± 0.08 0.789± 0.001

5 1.507± 0.002 1.519± 0.002 0.471± 0.002 0.5902± 0.0008 269.20± 0.35 0.1251± 0.0002

6 1.508± 0.002 – – 0.5591± 0.0007 270.60± 0.36 0.1260± 0.0002

α
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Рис. 2. Зависимости от t величин α1 (a), α2 (b) и α (c)
для модели 1, см. таблицу 1.

ли рассеянного скопления с массой M1 ≃ 200M⊙
и радиусом R1 = 2.203 пк.

Согласно таблице 1, в модели 1 величина
Ṙ1(0) = 0. Модель 2 отличается от модели 1 лишь
значением Ṙ1(0) = σ1,v > 0. Так как величи-
на σ1,v =

√

2T1/M1 и полностью определяется
величинами T1 и M1, то в начальный момент
движения звезд в подсистеме 1 чисто ради-
альные (см. также Danilov (1984)). Амплитуда
колебаний значений вириального коэффициента
δα1 для модели 2 в период времени ∆τ1 между
первым локальным максимумом R1 и следующим
за ним по времени локальным минимумом R1
составляет δα1 ≃ 0.734 ± 0.001, что примерно в
7.6 раз больше соответствующей оценки величины
δα1 ≃ 0.097 ± 0.001 для модели 1 (см. рис. 3a). Пе-
риод P1 колебаний значений радиуса R1 в модели 2
на 12% меньше, чем для модели 1. Поэтому усло-
вие Ṙ1(0) = σ1,v > 0 приводит к заметному увели-
чению степени нестационарности и к небольшому
уменьшению периода колебаний радиуса R1 в мо-
дели 2 погруженного скопления (в модели 2 период
P1 ≃ 19.139 ± 0.071 млн лет). Аналогичные оценки
величин δα1 для моделей 5 и 6, отличающихся
от моделей 1 и 2 только параметром q = 1.287 (и
близким к нулю значением T1(0); случай, близкий к
«холодному» коллапсу подсистемы 1), приводят к
оценкам δα1 ≃ 0.922 ± 0.001 и δα1 ≃ 0.991 ± 0.001
для моделей 5 и 6 соответственно. Отметим,
что для моделей 5 и 6 величина T1(0) = 0 при
q ≃ 1.287815. Периоды колебаний величин α1

(и R1) составляют P1 ≃ 6.643 ± 0.067 млн лет
и P1 ≃ 6.696 ± 0.013 млн лет для модели 5 (см.
рис. 5) и модели 6 соответственно (что примерно
в 3.2 раза меньше, чем величина P1 для модели 1,
см. выше). Согласно таблице 2, для моделей 5 и 6
средний по времени радиус R1 примерно в 1.45 раз
меньше, а плотность массы, соответственно, в
3.05 раз больше, чем в модели 1. Вклад в оценку
величины P1 для моделей 5 и 6 также вносит
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Рис. 3. Зависимости от t величин R1 (a), R2 (b) в парсеках и E1 (c), и E2 (d) в M⊙ пк2млн лет−2 для модели 1, см.
таблицу 1.
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Рис. 4. Зависимости от t величин σ1,v (a), σ2,v (b) в пк млн лет−1 для модели 1, см. таблицу 1.
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Рис. 5. Зависимости от t величин α1 (a), α2 (b) и α (c)
для модели 5, см. таблицу 1.

и плотность массы подсистемы 2, часть которой
находится в пределах подсистемы 1.

Увеличение масс подсистем и начальных ради-
усов подсистемы 2 в моделях 3 и 4 (при q = 1, см.
таблицу 1), по сравнению с величинами Mi и R2(0)
в модели 2, приводит к увеличению среднеквадра-
тических скоростей σ1,v и к небольшому уменьше-
нию радиусов R1 в моделях 3 и 4 (см. таблицу 2).
Оценки величин δα1 для моделей 3 и 4 получены
равными δα1 ≃ 0.706± 0.001 и δα1 ≃ 0.596 ± 0.001
соответственно.

Таким образом, среди рассмотренных моделей
погруженного скопления степень нестационарно-
сти в модели «теплого» коллапса подсистемы 1,
удовлетворяющей в момент t = 0 условию вири-
ального равновесия, минимальна, а в модели, близ-

кой к «холодному» коллапсу, — максимальна. От-
метим, что для достаточно больших δα1 подсисте-
мы 1 погруженного скопления и при начальных

значениях E > 0, E2 > 0 величина
M1

M is
1

= Q =
1

2

может быть лишь верхней оценкой (см. ниже).

Оценки масс подсистем Mi при (i = 1, 2) по
данным численного интегрирования уравнений (18)
могут быть легко и с большой точностью (недости-
жимой при использовании наблюдательных дан-
ных) проведены для любой из моделей 1–6 по-
груженных скоплений для любого из рассмотрен-
ных при интегрировании моментов времени t. Рас-
смотрим влияние погрешностей в исходных данных
на подобные оценки масс подсистем погруженных
скоплений. Для этого проварьируем уравнения (13)
и используем результаты варьирования для вычис-
ления квадратов погрешностей s2Mi

масс Mi:

s2Mi
=

2
∑

j=1

(

s2σj,v

(

∂Mi

∂σj,v

)2

+s2αj

(

∂Mi

∂αj

)2

+s2Rj

(

∂Mi

∂Rj

)2)

,

(19)
i = (1, 2), где sξ — погрешности величин
ξ = (σj,v, αj , Rj), по которым проводится диф-
ференцирование величин Mi из (13). Выполняя
указанные в (19) дифференцирования, подставляя
в полученные выражения для sMi

результатыRi(t),
Ei(t) численного интегрирования уравнений (18) и
величины

αi(t) = 2Ei(t)/Ωi(t), σi,v(t) =
√

2Ti(t)/Mi,

где Ti(t) = Ei(t)− Ωi(t) для модели 1 при
t = 9.5τv.r. ≃ 135.69021 млн лет, находим:
M1 = 200.00 ± 2.89M⊙, M2 = 300.00 ± 30.99M⊙ ,
где величины Mi получены согласно (13), а их
погрешности — согласно указанным в таблице 2
погрешностям средних величин параметров αi, Ri,
σi,v.

Рассмотрим влияние начальных условий в
энергиях подсистем на оценки масс M1 по-
груженных скоплений. Пусть E(0) = E0 > 0 и
E2(0) = E2,0 > 0. Обозначим: C = E0 − E2,0. В
этом случае интеграл энергии (5) можно записать в
виде: C = E1 − Ω1,2 = T1 +Ω1 −Ω1,2 = T1 +Ω1,1

(см. выше). Так как T1 =
M1σ

2
1,v

2
, учитывая вы-

ражение для Ω1,1 = −3GM2
1

5R1
, находим квадратное
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уравнение для M1 и его корни:






















M2
1 −

(

5R1σ
2
1,v

6G

)

M1 +
5R1

3G
C = 0,

M
(1,2)
1 =

5R1σ
2
1,v

12G
(1±

√

1− 48G

5R1σ
4
1,v

C).

(20)

Пусть M1,v — вириальная масса подсистемы 1.

При C = 0 находим массу M1 =
5R1σ

2
1,v

6G
, где M1 в

два раза меньше M1,v (см. выше). При E = E2 = 0
случай C = 0 уже подробно рассмотрен в данной
работе. Второй корень (M1 = 0) мы не рассматри-
ваем, так как подсистема 1 по условию нашего ис-
следования существует. При C > 0 с увеличением

C от 0 доCmax (Cmax =
5R1σ

4
1,v

48G
в случае равенства

нулю подкоренного выражения в (20)) величина
M1/M1,v для большего корня M1 убывает от 0.5
до 0.25, а для меньшего корня M1 — возрастает
от 0 до 0.25 (в обоих случаях 0 < M1/M1,v < 0.5
для значений C ∈ (0, Cmax)). При C < 0 меньший
по величине корень M1 < 0 уравнения (20) мы не
рассматриваем, а больший корень ничем не огра-
ничен (при уменьшении отрицательных значений
C от 0 и далее соответствующая этому корню
величина M1/M1,v возрастает от 0.5 до 1 и далее).
Вероятно, из-за больших величин M1/M1,v этот
случай (C < 0) в большей степени относится к
гравитационно-связанным системам с отрицатель-
ными значениями E и Ei.

Таким образом, в погруженных скоплениях в за-
висимости от начальных энергий E и E2 возможны
очень малые значения динамических масс M1 и ве-
личин M1/M1,v, обусловленные неизолированно-
стью и нестационарностью подсистем звезд (про-
тозвезд) в двухкомпонентной системе «скопле-
ние – облако». Полученные здесь ограничения для
начальных параметров подсистем могут быть ис-
пользованы при проведении оценок динамических
масс наблюдаемых систем «скопление – облако», а
также при численном моделировании динамики по-
груженных скоплений и для составления прогнозов
динамической эволюции таких объектов.

Возможность приложения полученных в разде-
лах 2 и 3 данной работы формул и соотношений
определяется наличием соответствующих наблю-
дательных данных о параметрах подсистем по-
груженных скоплений. Если известны координаты
и массы звезд скопления до достаточно больших
звездных величин, то составляющая Ω1,1 его по-
тенциальной энергии Ω1 может быть вычислена по
стандартной формуле (9.12) из книги King (1994).
Если известно только радиальное распределение
плотности числа звезд f(r) с известной средней

массой звезды, то величину Ω1,1 можно вычис-
лить в предположении о сферической симметрии
скопления. Полагая величину Ω1,1 равной потенци-
альной энергии однородного изолированного шара
с массой M1, находим: R1 = −3GM2

1 /(5Ω1,1). В
работе Danilov and Seleznev (2020) величина R1
получена также и из предположения о такой же
степени нестационарности скопления в поле Галак-
тики, как в численных моделях РЗС Danilov and
Dorogavtseva (2003) (с числом звезд N = 500 и
массами звезд m = 1M⊙), движущихся по плос-
кой круговой орбите на расстоянии 8200 пк от-
носительно центра Галактики. В этом случае для
вычисления R1 необходимы оценки расстояния
скопления от центра Галактики и две постоян-
ные, характеризующие приливное поле Галактики
в окрестностях скопления. Величина R1 в этом
случае находится из решения кубичного уравнения
относительно R1 (см. также работу Danilov and
Seleznev (2020)), где показано, что величины R1,
полученные для изолированного скопления и скоп-
ления в поле Галактики, мало различаются между
собой.

Параметры σ2,v, M2 иR2 облака в погруженном
скоплении определяются по данным ИК- и радио-
наблюдений связанных со скоплением уплотнений
газа-пыли в областях звездообразования с помо-
щью методов, отмеченных во Введении. В этом
случае может быть определена полная энергия
облака E2 = T2 +Ω2 и α2 = 2E2/Ω2. Гравитаци-
онная связанность облака определяется знаком
величины E2. При известных радиусах, дисперсиях
скоростей и вириальных коэффициентах подсистем
массы подсистем определяются решениями (13).
Полученные в данной работе формулы могут ис-
пользоваться и при построении распределений по-
груженных скоплений по величинам C, Cmax, E,
E2 и др. для обсуждения и анализа общих харак-
теристик погруженных скоплений и особенностей
их динамики. Для этого, вероятно, могут быть ис-
пользованы данные из работ Piskunov et al. (2008),
Just et al. (2023) и связанных с ними каталогов, а
также данные из работы Hunt and Reffert (2023).
Несмотря на сложности в обнаружении и опреде-
лении параметров погруженных скоплений, остает-
ся надежда, что данные о нескольких десятках (или
даже сотнях) таких скоплений со временем могут
быть использованы для оценки рассмотренных в
настоящей работе динамических параметров таких
скоплений.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Выполненные в работе исследования приводят к
следующим основным результатам:
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1. Разработан метод оценки динамических масс
звездной и газовой составляющих систем
«скопление – облако» в условиях неизолиро-
ванности и значительной нестационарности
подсистем звезд и газа в регулярном поле.
Выполнен ряд оценок динамических масс
звездной и газовой составляющих системы без
использования теоремы вириала при нулевых
и положительных значениях полных энергий
системы в целом и ее газовой подсистемы.

2. Уточнены известные оценки времени свободно-
го падения фрагментов τff в силовом поле одно-
родного и неоднородного по плотности шаров,
имитирующих систему из газа и звезд. Оценки
величин τff дополнены оценками радиальных
скоростей vr движения фрагментов в таких си-
стемах.

3. Получен ряд соотношений (10)–(16) между
параметрами подсистем звезд и газа в рас-
смотренных моделях погруженных скоплений.
Показано, что вместо одного вириального ко-
эффициента для описания системы необходимо
использовать три коэффициента, формулы для
которых приведены. Соотношения (12) и (13)
позволяют проводить оценки динамических
масс неизолированных и нестационарных под-
систем по данным о структурно-динамических
характеристиках погруженного скопления. Со-
гласно (15) и (16), отношение v2c,1/σ

2
1,v > 4, где

σ21,v — средний квадрат скоростей подсистемы
звезд в случае ее вириального равновесия,
а v2c,1 — средний квадрат критических ско-
ростей звезд этой подсистемы. Показано,
что погруженные скопления с параметрами
x = R1/R2 и µ =M1/M2 имеют максимальные

значения y(x) =
√

v2c,1/σ
2
1,v в точках x = xm

внутри интервала значений x ∈ (0, 1]. Поэтому
погруженные скопления с параметрами (x, µ),
близкими к (xm, µ), наименее подвержены
разрушению под действием релаксационных
процессов (см. рис. 1a). Согласно рис. 1b,
величины y(xm) возрастают в области малых
значений µ.

4. Показано, что в зависимости от начальных
энергий E и E2 массы подсистемы звезд по-
груженного скопления могут быть значитель-
но меньше вириальных масс этой подсистемы.
Этот результат представляет определенный ин-
терес и для оценок динамических масс скопле-
ний галактик (см. также уравнение (17)).

5. Для шести моделей погруженных скоплений
выполнено численное интегрирование уравне-
ний (18), что позволяет проводить анализ вли-
яния изменений в начальных условиях на ди-

намику таких скоплений (см. рис. 2–5 и таб-
лицу 2). Отмечено, что увеличение степени
нестационарности рассмотренных моделей по-
груженных скоплений приводит к уменьшению
периодов колебаний подсистемы звезд. Уве-
личение масс подсистем, начальных радиусов
газовой подсистемы, а также уменьшение свя-
занных с массами подсистем эффективностей
звездообразования в моделях 3 и 4 (см. таб-
лицу 1), по сравнению с этими величинами
в модели 2, приводят к увеличению средне-
квадратических скоростей σ1,v и к небольшо-
му уменьшению средних радиусов подсистемы
звезд R1 в моделях 3 и 4 (см. таблицу 2).

6. Полученные в данной работе формулы могут
использоваться и при построении распределе-
ний погруженных скоплений по величинам C,
Cmax, E, E2 и др. для обсуждения и анализа
общих характеристик погруженных скоплений
и особенностей их динамической эволюции.
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On Estimating the Masses of Star Clusters Embedded
in Clouds of Interstellar Gas and Dust

V. M. Danilov
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Russia B. N. Yeltsin, Yekaterinburg, 620000 Russia

In the article, a method is developed for estimating the dynamic masses of the stellar and gaseous
components of cluster-cloud systems under conditions of non-isolation and significant non-stationarity
of stellar and gaseous subsystems in a regular field. A number of estimates of the dynamic masses of
the stellar and gaseous components of the system are made without using the virial theorem for zero and
positive values of the total energies E of the system as a whole and E2 of its gaseous subsystem. The
well-known estimates of the free-fall time τff for fragments in the force field of a sphere of uniform and
inhomogeneous density sphere simulating a system of gas and stars are refined. The estimates of the
τff quantities are supplemented by estimates of the radial velocities vr of the fragments in such systems.
A number of relations between the parameters of the stellar and gaseous subsystems in the considered
models of embedded clusters are obtained. It is shown that instead of one virial coefficient to describe the
system, it is necessary to use three coefficients, the formulas for which are given. The relations make it
possible to estimate the dynamic masses of non-isolated and non-stationary subsystems from data on the
structural-dynamic characteristics of an embedded cluster. It is shown that the ratio v2c,1/σ

2
1,v > 4, where

σ2
1,v is the mean square of the velocities of the stellar subsystem in the case of its virial equilibrium, and

v2c,1 is the mean square of the critical velocities of the stars in this subsystem. It is shown that embedded

clusters with parameters x = R1/R2 and µ =M1/M2 have maximum values v2c,1/σ
2
1,v along some curve

in the (x, µ) space (Mi and Ri are the mass and radius of the i-th subsystem). The embedded clusters with
parameters (x, µ) close to this curve are the least susceptible to destruction space relaxation processes.
It is shown that, depending on the initial energies E and E2, the masses of a subsystem of stars in an
embedded cluster can be much smaller than the virial masses of this subsystem. This result is also of
particular interest for estimating the dynamic masses of galaxy clusters. It is noted that an increase in the
degree of non-stationarity of the considered models of embedded clusters leads to a decrease in the periods
of oscillations of the stellar subsystem.

Keywords: stars: kinematics and dynamics—open clusters and associations
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