
АСТРОФИЗИЧЕСКИЙ БЮЛЛЕТЕНЬ, 2026, том 81, № 3, с. 483–495

УДК 524.35-337:524.38

МАГНИТНЫЕ ЗВЕЗДЫ В ТЕСНЫХ ДВОЙНЫХ И КРАТНЫХ
СИСТЕМАХ

c© 2026 Ю. В. Глаголевский 1*

1Специальная астрофизическая обсерватория Российской академии наук, Нижний Архыз, 369167 Россия
Поступила в редакцию 15 декабря 2025 года; после доработки 26 марта 2026 года; принята к публикации 20 мая 2026 года

Исследовано поведение магнитного поля и других параметров членов двойных и кратных систем.
Происхождение звездных систем рассматривается с точки зрения гипотезы о разделении массивной
магнитной протозвезды на компоненты в результате значительного момента вращения. Сохранив-
шееся реликтовое магнитное поле в компонентах свидетельствует о стационарном процессе разде-
ления протозвезды. Очень малая доля звезд в скоплениях имеет параметры, свидетельствующие о
существующих там процессах синхронизации. Предполагавшееся ранее отождествление вторичных
компонентов как Am-объектов подвергнуто сомнению. Анализируются некоторые трудности гипотезы
формирования Am-звезд в тесных двойных системах.

Ключевые слова: звезды: магнитное поле — звезды: химически пекулярные — звезды: двойные
(включая кратные): тесные — звезды: отдельные: HD 5550, HD 37017, HD 37061, HD 98088,
HD 136504, HD 156324, HD 161701, BD−19 5044L, V380 Ori

1. ВВЕДЕНИЕ
Мы продолжаем исследование структур магнит-

ного поля и других свойств химически пекулярных
(Ар) и металлических (Am) звезд в двойных и
кратных системах, начатое в статье Glagolevskij
(2025b). Модели магнитного поля строились при
помощи стандартной методики, описанной в рабо-
тах Gerth and Glagolevskij (2003) и Glagolevskij
(2019). Условия формирования магнитных Ар-
звезд в случае гравитационно взаимодействующих
компонентов несколько отличаются от одиночных
объектов, поэтому особенности таких условий ин-
тересно рассмотреть. Поведение магнитных звезд в
сложных системах мы изучаем в предположении,
что эти системы формируются путем деления
протозвездного облака на компоненты вследствие
экстремального момента вращения.

Магнитные Ар-звезды образуются на ранних
стадиях эволюции после потери момента вращения
из-за торможения магнитным полем (Mouschovias
and Paleologou, 1979) и достижения критической
скорости вращения Vc, после чего они становятся
медленными ротаторами. Примерно для 10% звезд
выполняется это условие. Будущие металлические
Am-звезды частично теряют момент вращения под
действием того же магнитного механизма, однако
этого торможения недостаточно для уменьшения
скорости их вращения до величины ниже критиче-
ской Vc. В тесных двойных системах (ТДС) часть
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звезд, уже замедленных этим механизмом, испыты-
вают дополнительное торможение вследствие при-
ливного взаимодействия с близким компонентом.
Таким образом, Am-звезды достигают малой ско-
рости вращения в два этапа.

Основная проблема заключается в обнаружен-
ном различии — в выборке из 91 Am-звезды
спектрально-двойными оказались лишь 58 объ-
ектов (Carquillat and Prieur, 2007), что составля-
ет около 64%. Эта доля выше, чем у обычных
звезд. В то же время по данным Abt and Snowden
(1973) примерно 80% Am-звезд являются тесны-
ми спектрально-двойными. Данное несоответствие
говорит о том, что значительная часть (20–30%)
таких звезд не входит в ТДС, оставаясь либо
изолированными объектами, либо образуя широ-
кие двойные системы. Этот результат согласует-
ся с выводами статистического исследования Abt
and Levy (1985), в котором была выдвинута ги-
потеза о существовании сценария, альтернатив-
ного приливному механизму торможения, напри-
мер эволюционного расширения одиночной звезды
на главной последовательности (ГП), приводяще-
го к уменьшению скорости вращения звезд спек-
трального класса A. Заметим, что по всем дан-
ным Am-объекты формируются еще до началь-
ной ГП (Zero Age Main Sequence, ZAMS). На
начальном этапе протозвезды могут делиться на
близкие компоненты, из которых затем возникают
Am-объекты. Но в этой стадии эволюции про-
исходит уменьшение размеров молодых звезд и
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скорость вращения увеличивается. Поэтому, по на-
шему мнению, одна из возможностей состоит в том,
что небольшая часть предельно тесных двойных
звезд теряет не только скорость вращения, но и
орбитальную скорость. В результате происходит
слияние и формирование медленного Am-ротатора
без магнитного поля. Такие объекты не входят в
ТДС, очевидно, это как раз наблюдаемые 30%.

В работе Carquillat and Prieur (2007) показано,
что распределение орбитальных периодов систем
с Am-звездами с P < 100d согласуется с теоре-
тическими моделями, которые объясняют проис-
хождение Am-объектов как следствие замедления
осевого вращения звезд A-типа, вызванного при-
ливными эффектами. Однако наличие долгоперио-
дических систем (P > 100d) показывает, что неко-
торые Am-звезды не были сформированы этим ме-
ханизмом. Если, как мы считаем, долгопериодиче-
ские Ар-звезды образовались из самых медленных
ротаторов начального распределения протозвезд
(Glagolevskij, 2025a), то в случае Am-объектов
такой механизм не работает. Можно предполо-
жить, что в ТДС после разделения на компоненты
потеря момента вращения происходит обычным
образом, но из-за слишком высокой орбитальной
скорости компоненты «разбегаются». Таким обра-
зом, можно выделить три сценария образования
Am-звезд:
1) слияние компонентов в сверхтесных двойных

системах, приводящее к появлению одиночной
Am-звезды;

2) приливное торможение в ТДС с орбиталь-
ным периодом P < 100d, позволяющее объяс-
нить основную долю Am-звезд в спектрально-
двойных системах;

3) распад системы из-за высокой орбитальной
скорости, в результате которого компоненты
становятся широкой парой (P > 100d) или оди-
ночными Am-звездами.

Магнитные звезды в ТДС практически отсут-
ствуют. Частота встречаемости тесных двойных
магнитных Ap-систем с расстояниями 106–109 км,
как найдено в работе Abt and Snowden (1973),
очень низкая — только единицы, в то время как в
широких визуально-двойных системах число Ар-
звезд нормальное. Предположительно, в тесных
системах приливные взаимодействия разрушают
крупномасштабное магнитное поле, тогда как
Am-объекты в таких условиях формируются. Как
известно, потеря момента вращения необходима
для динамической стабилизации объема звезд,
при которой возникают благоприятные условия
для диффузии химических элементов и сохранения
реликтового магнитного поля. В широких системах
поле Ар-звезд сохраняется, потому что приливные
взаимодействия там слабые. Вопрос в том, почему

не разрушается магнитное поле Ар-звезд в тесных
двойных системах. Это реальный факт или ошибка
наблюдений? Каково минимальное расстояние
между компонентами, при котором магнитное поле
еще может сохраняться? Это задача. Далее мы
рассмотрим примеры таких систем.

2. УСЛОВИЯ ДЕЛЕНИЯ МАССИВНОЙ
ПРОТОЗВЕЗДЫ НА КОМПОНЕНТЫ
ТЕСНЫХ И ШИРОКИХ ДВОЙНЫХ

СИСТЕМ

В общих чертах мы определили схемы формиро-
вания магнитных Ар- и немагнитных Am-звезд —
как одиночных, так и входящих в тесные или широ-
кие пары. Разделение общего протозвездного об-
лака на фрагменты происходит при условии, что его
удельный угловой момент превышает критическое
значение, зависящее от массы (Bodenheimer and
Boss, 1981; Tutukov, 1983):

l > 1020(M/M⊙)
2/3 см

2
с
−1. (1)

Имеется много признаков того, что протозвездные
облака чаще всего неоднородны по своим свой-
ствам, поэтому компоненты никогда не получаются
с совершенно одинаковыми параметрами.

В данном исследовании мы делим двойные (и
кратные) системы на три типа:

1) предельно тесные, в которых происходит обмен
масс;

2) тесные, в которых формируются Am-звезды;
3) широкие, в которых могут находиться

Ар-объекты.

В нашем случае компоненты не обмениваются мас-
сой, но должны быть достаточно близкими для
сильного гравитационного взаимодействия.

3. ФОРМИРОВАНИЕ КОМБИНАЦИЙ С Ар-
И Am-ЗВЕЗДАМИ В РАЗДЕЛИВШИХСЯ

СИСТЕМАХ

Как отмечал Abt (1965), среди двойных систем
могут встречаются различные комбинации типов —
Am, Ap и нормальные звезды. Мы рассмотрим
возможность формирования разных пар: Am + Am,
Am + нормальная звезда, Ap + Am, Ар + Ар и
Ap + нормальная звезда. Ранее мы уже обсуждали
возможность формирования Am-звезды в паре
Ap + Am (Glagolevskij, 2021).
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3.1. Одиночная Ар-звезда — типичный случай

Если родительская протозвезда имеет момент
вращения меньше, чем необходимо для разделения
на компоненты двойной или кратной системы, то из
нее может сформироваться одиночная магнитная
звезда. Для этого протозвезда должна в доста-
точной степени потерять момент вращения из-за
торможения магнитным механизмом и преодолеть
критическую скорость вращения Vc. Если же она
сохраняет ve выше Vc, то становится динамически
нестабильной и превращается в нормальную звез-
ду с запутанными силовыми линиями внутреннего
магнитного поля.

В более редких случаях, когда момент враще-
ния протозвезды достаточен для ее разделения на
компоненты, формируются тесные или широкие
двойные системы. В тесной паре магнитная Ар-
звезда не может сохраниться вследствие разру-
шения магнитного поля приливными взаимодей-
ствиями. Поэтому магнитные звезды практически
отсутствуют в тесных двойных, но беспрепятствен-
но образуются в широких парах. Am-звезда, как
принято считать в настоящее время, формируется
именно в тесных двойных системах (Glagolevskij,
2025a). У будущей Am-звезды не происходит сни-
жения скорости вращения «магнитным» способом
и она не достигает критической скорости вращения
Vc. Звезда становится динамически нестабильной,
реликтовое полоидальное магнитное поле разру-
шается. Но в тесной паре из-за приливных взаимо-
действий скорость вращения постепенно теряется
в достаточной мере, чтобы стать ниже критической
величины Vc. Звезда динамически стабилизирует-
ся, но она уже без магнитного поля. В случае фор-
мирования широких пар Am-звезда не может об-
разоваться вследствие слабых приливных взаимо-
действий. В широких парах или кратных системах
магнитные звезды действительно наблюдаются, что
указывает на динамически стационарный процесс
деления протозвезды на компоненты, и магнит-
ное поле сохраняется. В таких системах потеря
момента вращения из-за магнитного механизма у
будущей Ар-звезды, по-видимому, может продол-
жаться при наличии окружающих облаков.

3.2. Системы Am + нормальная звезда и Am + Am

Системы Am + нормальная звезда и Am + Am
теоретически возможны. Если выполняется усло-
вие формулы (1), протозвездное облако делится на
тесные компоненты, которые, как правило, име-
ют разную скорость вращения. Компонент (или
оба), который в конце концов преодолевает порог
критической величины Vc, становится динамически
стабильным, и образуется Am-звезда. Если второй
компонент не достигает скорости Vc и оказывается

нестабильным, он превращается в обычную нор-
мальную звезду. Такой сценарий приводит к появ-
лению пары Am + нормальная звезда — наиболее
распространенного типа. Случай, когда у обоих
компонентов скорости становятся ниже Vc, реали-
зуется редко и соответствует системе Am + Am.

3.3. Двойные системы Ар + Ар

Система типа Ар + Ар может сформироваться
только в широкой паре, где приливные взаимо-
действия несущественны, а оба компонента пред-
ставляют собой медленные ротаторы. Малая ско-
рость вращения компонентов может быть либо
унаследована от родительской протозвезды, замед-
лившейся на ранних стадиях эволюции благодаря
магнитному торможению, либо обусловлена изна-
чально медленным вращением протозвездного об-
лака. Необходимым условием для возникновения
(Ар + Ар)-пары также является достаточное рас-
стояние между компонентами: в тесных парах при-
ливные эффекты разрушают полоидальное магнит-
ное поле, превращая звезды в нормальные. Та-
ким образом, пара Ар + Ар может сформироваться
только в случае однородного протозвездного ди-
намически стабильного медленно вращающегося
облака. Такие пары встречаются исключительно
редко вследствие редкости ситуации, когда прото-
звездное облако однородно по скоростям вращения
фрагментов (вероятность стать магнитной звездой
не более 10%).

3.4. Система Ap + нормальная звезда

Система Ap + нормальная звезда является фак-
тически предыдущим случаем. В результате разли-
чия моментов вращения один из компонентов не
успевает достичь критической величины скорости
вращения Vc. Возникшая динамическая нестабиль-
ность приводит к разрушению реликтового маг-
нитного поля, и компонент становится нормаль-
ной звездой. Тесные пары Ар + нормальная звез-
да маловероятны из-за сильного влияния прилив-
ных взаимодействий. Поэтому такой вид систем
следует искать только среди достаточно широких
пар. Ар- и Am-звезды могут возникать из самых
медленных роторов начального распределения мо-
ментов вращения родительских протозвезд, потому
что магнитный механизм потери момента враще-
ния относительно слаб. В частности, по-видимому,
именно таким путем формируются Ар-звезды с
периодом вращения порядка многих лет и десяти-
летий (например, γ Equ с P ≈ 100 лет). Кроме того,
количество образовавшихся Ар-звезд зависит от
угла наклона α оси диполя к плоскости экватора
вращения, потому что наиболее эффективно потеря
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момента вращения магнитным механизмом проис-
ходит при α = 0–20◦ (Mouschovias and Paleologou,
1979). Совокупность этих ограничений объясняет,
почему доля Ap-звезд составляет около 10%.

3.5. Двойные системы Ар + Am

Формирование системы Ар + Am проблема-
тично, как мы видели выше, потому что Ар-
компонент не может сохраниться в тесной си-
стеме, где приливные взаимодействия разрушают
магнитное поле, тогда как Am-звезды, напротив,
требуют именно таких условий. В свою очередь,
в широких системах приливные силы слабы,
чтобы разрушить магнитное поле Ар-звезды, но
и недостаточно активны для снижения скорости
вращения Am-компонента. Таким образом, в
наблюдаемых тесных системах вариант Ар + Am
невозможен (Glagolevskij, 2021). Два различных
механизма торможения не могут действовать в
одной системе таким образом, чтобы обеспе-
чить формирование обоих типов пекулярности.
Не исключено, что в наблюдаемых тесных си-
стемах идентификация (Ар + Am)-пекулярности
является ошибочной. Более вероятны систе-
мы Ар + Aр, Ар + нормальная звезда, Am + Am,
Am + нормальная звезда.

Таковы имеющиеся проблемы. С учетом заме-
чаний, сделанных на основе существующих пред-
ставлений о физике магнитных звезд, а также тео-
ретических аспектов образования одиночных Ар- и
Am-звезд, рассмотрим некоторые системы с ком-
понентами, являющимися химически пекулярными
и/или магнитными компонентами.

4. ПРИМЕРЫ НАБЛЮДАЕМЫХ ДВОЙНЫХ
СИСТЕМ С ПЕКУЛЯРНЫМИ

КОМПОНЕНТАМИ

Обсудим особенности формирования тесных и
широких двойных систем и их роль в образовании
тех или иных пекулярных объектов на примере
некоторых наблюдаемых систем с компонентами
типа Ар + нормальная звезда, Ар + Am и др. В таб-
лице 1 приведены данные для нескольких корот-
копериодических двойных систем, в которых могли
сформироваться магнитные звезды. Результаты их
детального исследования представлены в статьях
Landstreet et al. (2017) и Glagolevskij (2025b).

В работе Landstreet et al. (2017) справедли-
во предполагается, что тесные двойные системы
формируются из единого разделившегося враща-
ющегося облака. Мы замечаем, что по всем при-
знакам процесс разделения протозвездного облака
на компоненты должен происходить достаточно
стабильно, поскольку реликтовое магнитное поле в

компонентах сохраняется. В разделе 2 мы обсуж-
дали проблему, каким образом из единого облака
могут возникать объекты с различающимися свой-
ствами. Представляется, что тесные или широкие
системы, возникшие из единого облака, должны
иметь согласованные орбитальное вращение и осе-
вое вращение компонентов, а оси iorb и irot —
быть параллельны. На самом деле все сложнее.
Приблизительная параллельность осей обнаружи-
вается только в пяти случаях (см. таблицу 1). Для
других звезд в настоящее время нет каких-либо
данных о предполагаемом равенстве iorb ≈ irot. На
основе имеющегося бедного наблюдательного ма-
териала можно предварительно утверждать, что
случаи iorb = irot и iorb 6= irot равновероятны. То же
утверждение справедливо и в отношении перио-
дов Porb и Prot. Вероятности того, что Porb = Prot

и Porb 6= Prot также примерно одинаковы. Таким
образом, рассмотренные параметры компонентов
не обнаруживают убедительных признаков связи,
ожидаемой при их формировании из единого про-
тозвездного облака.

У разных звезд наблюдается сильное различие
углов iorb и α (см. таблицу 1). Этот факт указывает
на отсутствие связи между ориентацией силовых
линий магнитного поля и вращением родительской
протозвезды. Известно только о преимуществен-
ной ориентации углов α вследствие избиратель-
ности магнитного механизма потери момента вра-
щения (Mouschovias and Paleologou, 1979). Скла-
дывается впечатление, что параметры ориентации
компонентов в сформировавшихся двойных систе-
мах не связаны между собой. Следовательно, есть
основания предполагать, что причиной большого
разнообразия свойств ТДС являются разнородные
начальные условия. К ним относятся локальное
вращение, локальные плотности, локальные на-
правления силовых линий и напряженность маг-
нитного поля, особенности химического состава,
неоднородность температуры и так далее.

4.1. HD 37017

Система HD 37017 содержит один магнитный
объект — ее главный компонент, который является
звездой He-r-типа (Walborn, 1974). Для нее мы
получили оценки Bs, Bp, α и R/RZ . Параметры
вторичного компонента неизвестны. Оба компо-
нента имеют примерно одинаковую массу, око-
ло 7M⊙, что сразу же отвергает классификацию
звезды В как Am. Период вращения Ар-звезды
P = 0 .d901 резко отличается от Porb = 18 .d65, что
указывает на отсутствие синхронизации в системе.
Угол наклона А-компонента, i = 42◦, получен из
параметра ve sin i = 130± 17 км с−1. На основании
этих данных построена модель магнитного поля
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Таблица 1. Параметры исследованных звездных систем. В колонках приведены: величины орбитального периода систем Porb и периода вращения
компонентов Prot; углы наклонов орбиты iorb, звезды irot и оси диполя к плоскости экватора вращения α; величины среднего поверхностного магнитного
поля Bs и магнитного поля Bp на магнитных полюсах; физические параметры (Teff , ve sin i, M/M⊙, R/R⊙, R/RZ); тип пекулярности компонентов;
литературные источники. Величины среднего поверхностного магнитного поля Bs, поля на магнитных полюсах Bp, углы наклона магнитного поля к
плоскости экватора вращения α и относительные радиусы магнитных звезд R/RZ определены нами с помощью моделирования магнитных структур.
Остальные параметры — орбитальные периоды (Porb) и периоды вращения (Prot) компонентов, углы наклона орбит (iorb) и компонентов (irot) к лучу
зрения и т.д. — взяты из Landstreet et al. (2017), Glagolevskij (2025b)

Object Porb, days Prot, days iorb, deg irot, deg α, deg Bs, G Bp, G R/RZ Teff , K M, M⊙ R, R⊙ ve sin i, km s−1 Pec. type Reference
HD 5550 A 6.82054(20) 6.84 – 32 – – 65 – 11 400 2.5 1.24RB

4.7 SrCrEu [2, 6]
HD 5550 B – – – – – – 7800 1.7 3.2 Am?
HD 37017 A 18.65609 0.9011836 41.3 42 25 2460 ±3823 1.48 19 900 7.6 4.81 130 He-r [3, 6]
HD 37017 B – – – – – – – 7.3 2.7 32 B6 III–IV
HD 37061 Aa 14.3027(7) 0.5–1.5 72 47 – – – 1.0 30 500 14.9 5.1 190 ?

[6 12]HD 37061 Ab 0.3–12.6 65 – – – 0.9 15 200 3.9 2.2 10 ?

HD 37061 C 476(1) 1.09468(7) 70.1 38 30 2136 +2794 0.9 22 200 7.8 3.3 100 He-r−3782
HD 98088 A 5.9051102 5.90510 69 68 10 1100 ±1657 1.54 8300 2.19 2.76 24.4 SrCrEu [4, 6]
HD 98088 B – – – – 1.5 7500 1.67 1.77 20.6 Am?
HD 136504 A 4.56 – 20.5 21 – 200: 1.32 21 880 8.7 4.9 42 He-r [6, 10, 13]
HD 136504 В 21 – 100: 1.23 20 400 7.3 4.0 37 He-r

HD 156324 Аa
1.5805(1)

1.5804
25.6

23.1 23 3029 +6458 1.1 22 000 8.5 3.8 53 He-r
[6, 11]−3521

HD 156324 Ab 1.58 23 – – – 0.9 15 500 4.1 2.3 32 ?
HD 156324 B 6.67(2) – – – – – – 1.0 14 500 3.8 2.2 5 ?
HD 161701 A 12.45123 – 72 – – – – – 12 400 3.96 4.34 16.8 HgMn [6–8]
HD 161701 B 12.4490 7 – – – – 9750 2.36 2.14 7.6 Ap
BD−19 5044L А 17.63011 5.041 30.3 37 65 453 ±642 1.1 13 200 3.4 2.27 13.8 Si [6, 9]
BD−19 5044L B 9.1 – 1.11 10 000 2.3 1.9 6.3 Am?
V380 Ori A 104 4.31276 – 32 0 2010 ±3580 – 10 500 2.87 3.0 6.7 Herbig Ae [1, 5]
V380 Ori B – – – – – 5500 1.6 3.0 2.0 ?
Ссылки: [1] — Alecian et al. (2009), [2] — Alecian et al. (2016), [3] — Bolton et al. (1998), [4] — Folsom et al. (2013), [5] — Glagolevskij (2012), [6] — Glagolevskij
(2025b), [7] — González et al. (2014), [8] — Hubrig et al. (2014), [9] — Landstreet et al. (2017), [10] — Shultz et al. (2015), [11] — Shultz et al. (2018), [12] — Shultz
et al. (2019), [13] — Uytterhoeven et al. (2005).
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звезды в виде центрального диполя. Простая ди-
польная структура свидетельствует об отсутствии
у звезды HD 37017 значительных динамических
нарушений в течение эволюции на ранних ее этапах
и об однородности родительского протозвездного
облака. Оба компонента имеют практически оди-
наковые массы, что указывает на близкие условия
формирования. Величина угла наклона оси дипо-
ля, α = 25◦, находится в вблизи типичных вели-
чин (α = 0–20◦) для магнитных звезд. Малая ско-
рость вращения является следствием, вероятнее
всего, преимущественно магнитного торможения
протозвездного облака. Также интересен тот факт,
что звезда вращается с максимально возможной
скоростью (P = 0 .d9), при которой звезды обыч-
но теряют динамическую стабильность. Величи-
на iorb неизвестна. Магнитное поле у компонента
В отсутствует. Причину следует искать в разли-
чии скоростей вращения и условиях фрагментации
протооблака. В отличие от компонента А, компо-
нент В, очевидно, не смог преодолеть порог кри-
тической скорости вращения Vc ≈ 1d и, оказавшись
в условиях возникшей динамической нестабильно-
сти, превратился в нормальную звезду.

4.2. HD 37061

В связи с рассмотренными выше проблема-
ми интерес представляет четырехкратная система
HD 37061 (Shultz et al., 2019), которя содержит
магнитную звезду, но не относится к тесным систе-
мам. Приведенные в таблице 1 параметры взяты из
Landstreet et al. (2017), оценки Bs, Bp, α и R/RZ
сделаны нами.

Все компоненты системы (обозначаемые Аа,
Аb, B и C) массивные и не могут быть Am-объектами.
Самый массивный из них, Аа, по температуре
соответствует магнитным звездам типа He-r. Па-
раметры самого слабого компонента В неизвестны,
он находится на большом расстоянии (0 .′′047) от
Aa. Предполагаемое расстояние до компонента B
составляет около 190 а.е., что указывает на
орбитальный период в столетия. Очевидно, что
гравитационное влияние этого компонента несу-
щественно, поэтому рассмотрим только Аа, Аb и C.
Компонент C отстоит от Аа примерно на 0 .′′015. Си-
стема сформировалась из очень большого общего
облака, влияние неоднородности свойств могло
быть разными у разных компонентов. Оказалось,
что магнитной является звезда С, не самая массив-
ная. В такой конфигурации она является членом
широкой системы и не подвергается приливным
взаимодействиям.

Измерения лучевых скоростей трех компонен-
тов HD 37061 (Shultz et al., 2019) указывают на
то, что они образуют кратную систему следующей

конфигурации. Тесная внутренняя, Aa + Ab, вклю-
чает первичный Аа-компонент с M = 15M⊙ и вто-
ричный Ab-компонент с M = 4M⊙. Орбитальный
период этой системы составляет Porb = 14d. Она,
в свою очередь, вращается вокруг третьего компо-
нента (C) с массой 8M⊙ и орбитальным периодом
приблизительно 476d (Shultz et al., 2019). Оче-
видно, что в столь широкой системе компонент С
практически не влияет на физические условия в
звездах пары Aа + Ab, и наоборот. Внутренняя
система имеет почти круглую орбиту, а внешняя
в небольшой степени эксцентрична. Углы наклона
орбитальных осей iorb ≈ 70◦. Поэтому, несмотря на
то что компонент С стоит особняком, очевидно,
что система сформировалась из единого облака.
Однако, если система Aа + Ab сформирована из
однородного фрагмента, то особенности, присущие
компоненту С, вызваны некоторыми неоднородно-
стями родительского облака. Угол наклона звез-
ды С i = 38◦, что может указывать на динами-
ческую неоднородность в объеме формирования
этого компонента (см. далее).

Величина магнитного поля на магнитных полю-
сах компонента С, вычисленная в работе Shultz
et al. (2019) по методике Престона (Preston, 1967)
для модели центрального диполя, равна Bs ∼ 8 кГс,
что совершенно не согласуется с нашей моделью.
Наша модель соответствует структуре магнитно-
го поля, смещенного из центра звезды диполя
на небольшую величину: ∆A≈−0.1R∗. Среднее
поверхностное магнитное поле Bs = 2136 Гс, поле
на полюсах Bp = +2794 и −3782 Гс. Важный па-
раметр α = 30◦ близок к характерным величинам
магнитных звезд — α = 0–20◦. Роль магнитного
торможения в таком случае значительна. Простая
дипольная структура магнитного поля HD 37061,
только что вышедшей на ZAMS (R/RZ =1), сви-
детельствует о стабильном коротком «жизненном»
пути звезды и достаточно однородном и динами-
чески стабильном магнитном родительском прото-
звездном облаке.

Относительный радиус звезд системы находит-
ся в пределах R/RZ = 0.9–1 и показывает, что
компоненты только что вышли на ZAMS и еще не
полностью освободились от аккрецирующей эмис-
сионной оболочки (Palla and Stahler, 1993). Компо-
ненты Аа и Аb вращаются, по-видимому, быстрее,
чем предельная величина P = 1d (оценка неточ-
ная), поэтому они не могут сохранить магнитное
поле. Компонент С имеет граничный период вра-
щения P = 1 .d09, при котором звезда становится
динамически стабильной. Расстояние Расстояния
между компонентами 5–15R∗ оказываются доста-
точно большими, чтобы не происходили сильные
приливные взаимодействия, разрушающие магнит-
ное поле в С-компоненте.
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В работе Shultz et al. (2019) отмечается: «орби-
та Аа–Аb почти круговая, поэтому можно было бы
ожидать, что это будет указывать на синхронизи-
рованное орбитальное и вращательное движение, а
также на близкие оси орбит и собственного враще-
ния». Однако это не так. Угол iorb(Aab–C) = 70◦,
что значительно отличается от среднего угла на-
клона компонентов, i = 50◦. Если учесть моло-
дость системы (около 500 тысяч лет, log t = 5.7),
то у HD 37061 не было достаточно времени для
орбитальной эволюции, и вполне возможно, что
система родилась такой, какая она сейчас (Shultz
et al., 2019). Скорее всего, аналогичный вывод
следует сделать относительно рассмотренной выше
системы.

Интересно, что в четырехкратной системе
HD 37061 С только одна звезда магнитная. Оче-
видно, здесь отражается основной закон —
доля магнитных Ар-звезд составляет 10% от
общего их количества, то есть формирование
магнитных звезд — маловероятный процесс.
Причина в том, что порог предельной скорости
вращения преодолевают только самые медленные
протозвездные ротаторы. Дополнительная потеря
вращения вследствие магнитного торможения —
процесс относительно слабый (Glagolevskij, 2021).
Оказывается, каждая точка первоначального рас-
пределения протозвездных облаков по скоростям
вращения под действием магнитного торможения
смещается на некоторый коэффициент K, зави-
сящий от начальной величины скорости вращения
v (Glagolevskij, 2021). Минимальное смещение
испытывают протозвезды с максимальной ве-
личиной v (различие примерно в 10 раз). Это
значит, что эффект уменьшения скорости вращения
Ар-звезд магнитным механизмом возникает в
основном за счет самых медленных протозвездных
ротаторов, которых к тому же относительно мало.
Потеря момента вращения протозвездного облака
зависит также от угла направления силовых линий
магнитного поля. Что касается доли Am-звезд
(которых тоже около 10%), то она объясняется ма-
лой вероятностью формирования тесных двойных
систем.

4.3. HD 98088
Следующая интересная система, HD 98088, со-

стоит из двух компонентов с близкими характери-
стиками, которые соответствуют звездам SrCrEu-
и Am-типов Folsom et al. (2013). В таблице 1 при-
ведены параметры системы из Folsom et al. (2013)
и наши оценки Bs, Bp, α и R/RZ . Скорости враще-
ния компонентов HD 98088 близки: ve sin i = 24.4
и 20.6 км с−1. Возрасты тоже совпадают. Это под-
тверждает их рождение из одной протозвезды. Ин-
тересно то, что в отличие от HD 37017 и BD−
−19 5044L (см. раздел 4.6), у которых Porb 6= Prot,

у звезды HD 98088A Porb = Prot. Это может озна-
чать, что у HD98088 в результате гравитационных
взаимодействий произошла синхронизация враще-
ния, которой не было у двух упомянутых звезд.

В таблице 1 приведены также другие звезды, у
которых есть признаки синхронизации: HD 5550
и HD 161701. Но противоположные примеры в
других системах показывают, что синхронизация
в тесных двойных — нетипичный случай. Пары
HD 98088, BD−19 5044L и HD 136504 (Walborn,
1974) имеют одинаковые углы наклона, iorb = irot.
Это служит признаком того, что они сформиро-
вались из единого облака и имеют одинаковую
ориентацию внутри орбиты. Таким образом, в одних
системах проявляются ожидаемые гравитационные
взаимодействия, в других нет.

Структура магнитного поля в HD 98088A —
центральный диполь (Glagolevskij, 2025b), тоже
служит признаком его происхождения из одно-
родного облака в отсутствии динамической неста-
бильности. Модель магнитного поля получена на
основании измерений Be(Φ), выполненных Folsom
et al. (2013).

В этой работе авторы оценили принадлежность
В-компонента к Am-типу. Как и в случае пробле-
мы с Am-компонентом в системе BD−19 5044L
мы предполагаем неправильную классификацию
компонента В в системе HD 98088. Отсюда снова
важный вывод: либо в одной системе наблюдают-
ся два неизвестных взаимоисключающих механиз-
ма формирования химически пекулярных звезд —
стабильный и нестабильный, либо мы должны
склониться к предположению о сложных, пока
еще не изученных особенностях диффузии хими-
ческих элементов, приводящих к неопределенно-
сти (неправильности) спектральной классифика-
ции. Параметры магнитного поля звезды HD 98088
приведены в таблице 1. На основании представ-
ленных данных оцениваем P = 4d, такая величина
соответствует Ар-звездам. Малый угол α = 10◦

является типичным для магнитных звезд и служит
признаком магнитной потери момента вращения на
ранних стадиях эволюции.

4.4. HD 136504

В работе Shultz et al. (2015) обнаружено маг-
нитное поле в обоих тесных компонентах звезды
HD 136504. Максимальная величина продольного
поля первичной звезды Be ≈−200 Гс, вторичной —
+100 Гс. Авторы интерпретируют наблюдательные
данные с помощью модели, предполагающей маг-
нитные поля двух звезд с примерно параллельными
осями вращения. Это может указывать на совер-
шенно одинаковые условия формирования скоро-
стей вращения. Двойная система с двумя магнит-
ными звездами — единственный известный пример.
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Величины iorb = irot = 21◦, что может указывать на
симметричное однородное разделение материнской
протозвезды на компоненты. Величины магнитного
поля у компонентов тоже близкие. К сожалению,
нет достаточного количества измерений Be для
моделирования.

В работе Shultz et al. (2015) измерены малая
и большая полуоси, равные 0.061 и 0.073 а.е. в
плоскости орбиты, что соответствует всего 3R∗

(для А-компонента) и 4R∗ (для В-компонента).
Эта важнейшая оценка показывает, при каких рас-
стояниях между компонентами магнитное поле не
разрушается приливными взаимодействиями. За-
метим, что в звездной системе BD−19 5044L это
расстояние составляет порядка 10R∗. Указанные
данные заставляют задаться вопросом, при каких
расстояниях магнитное поле разрушается прилив-
ными взаимодействиями и начинается процесс по-
тери момента вращения Am-звездами. Это про-
блема. Возникает предположение, что при одном
и том же расстоянии приливные взаимодействия
в одних условиях формируют нестабильность и
приливные взаимодействия, в других — полную
динамическую стабильность и твердотельное вра-
щение. Соответственно, могут формироваться либо
Am-, либо Ар-объекты. Таким образом, величина
расстояния между компонентами может быть не
столь критична. При данном расстоянии медлен-
ный Ар-компонент не взаимодействует и сохраняет
магнитное поле, а быстрый Am-компонент возбуж-
дает приливные взаимодействия и теряет момент
вращения. Пока это кажется неправдоподобным.

Переход от стабильного к нестабильному со-
стоянию компонентов зависит, очевидно, также от
взаимной ориентации осей вращения. На границу
перехода должны сильно влиять условия совпаде-
ния или несовпадения скоростей вращения компо-
нентов — 1) оба компонента медленные ротаторы,
2) оба — быстрые ротаторы, 3) один медленный,
другой быстрый ротатор и др. К сожалению, коли-
чество и надежность данных в этой работе крайне
недостаточны для более глубокого анализа пробле-
мы.

4.5. HD 156324
Трехкратная система HD 156324 изучена в ра-

боте Shultz et al. (2018), параметры приведены
в таблице 1, причем значения Bs, Bp, α и R/RZ

получены нами. По Sp и температуре компоненты
можно отнести к магнитным звездам He-rich ти-
па, масса которых не соответствует Am-объектам.
Данная система относится к широким, в которых
наличие магнитных звезд не представляет пробле-
мы.

По обозначению в работе Shultz et al. (2018)
система HD 156324 состоит из Аа, Ab и B массив-
ных компонентов. Основные параметры системы,

приведенные в таблице 1аb, взяты в основном из
работы Shultz et al. (2018). Все компоненты оди-
накового возраста log t = 6.9 (Shultz et al., 2018)
и они только что вышли на ZAMS (R/RZ ≈ 1).
Интересно, что мы наблюдаем систему одинако-
вого возраста и с разными массами и скоростями
вращения. Очевидно, материнская протозвезда не
разделилась на совершенно одинаковые компонен-
ты.

Главный компонент Аа (He-r) обладает эмис-
сией в Hα и сильным магнитным полем, которое,
по мнению (Shultz et al., 2018), предположительно
возникает в его центробежной магнитосфере. Но
скорость вращения мала для этого, и поскольку
Аа-звезда массивная, то это значит, что она еще
не полностью освободилась от окружающего ее
газопылевого облака (Glagolevskij, 2021). Поэтому
появление эмиссионных линий Hα закономерно.

Компонент Аа имеет большое количество до-
статочно точных измерений продольных величин
магнитного поля Be(Φ). Используя угол наклона
звезды i = 23◦, мы вычислили модель магнитного
поля звезды, которая показала, что структура соот-
ветствует смещенному на величину ∆A = +0.1R∗

диполю. Величины магнитного поля значитель-
ные: Bs = 3029 Гс, Bp = +6458 и −3521 Гс. По
всем параметрам это типичная магнитная звезда
He-r-типа. Количество измерений и точность недо-
статочны для построения моделей компонент Аb
и В, и не похоже, что в них вообще присутствует
поле.

Лучевые скорости указывают на то, что система
состоит из двух подсистем, которые мы обозначаем
как А и В. Анализ периодов дает орбитальные
периоды Porb = 1 .d5806 для системы А (Aa–Ab)
и Porb = 6 .d67 для компонента B. Периодический
анализ продольного магнитного поля Be и экви-
валентных ширин Hα тоже дают период вращения
Prot ≈ 1 .d58 у магнитного компонента Aa. Посколь-
ку в звезде Аа Porb = Prot, то это может быть при-
знаком того, что компоненты Aa и Ab испытыва-
ли приливные взаимодействия до момента полной
синхронизации. В результате орбита сформирова-
лась в форму круга, а наклоны углов вращения
звезды и орбиты оказались близкими: iorb = 25 .◦

◦6, а irot = 23◦ (в пределах неопределенности).
Возникает вопрос: почему в магнитной звезде Аа до
момента синхронизации не разрушилось магнитное
поле? Это значит, что в медленных магнитных тес-
ных ротаторах сP > 1d приливные взаимодействия
не формируют динамические нестабильности.

Другое объяснение заключается в том, что си-
стема сформировалась изначально с Porb = Prot и
iorb ≈ irot. Период вращения HD 156324 (Aa) син-
хронизован с орбитальным периодом:
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Porb = 1 .d5806 = Prot = 1 .d58. В этом случае неста-
бильность не могла возникнуть, магнитное поле со-
хранилось. Таким образом, равенства Porb = Prot
и iorb ≈ irot не обязательно являются признаками
синхронизации. Система требует дополнительных
исследований.

Величина периода вращения Аа-компонента
в полтора раза больше критической величины
Pc = 1d, следовательно, динамическая нестабиль-
ность возникнуть не может. Второе замечание
состоит в том, что реликтовое магнитное по-
ле Аа-компонента могло сохраниться только в
результате стационарного разделения родитель-
ской звезды на компоненты. Вероятно, звезда
HD 156324 является тем случаем, когда скорость
вращения компонента Аа была достаточно мала,
чтобы сформировалась магнитная звезда.

В данной системе снова наблюдается характер-
ное свойство: массивная звезда магнитная, менее
массивный вторичный компонент — немагнитная
или, возможно, слабомагнитная звезда. В таком
случае снова проявляется известное свойство —
вероятность формирования магнитной звезды все-
го 10%. Такое ограничение возникает в результате
необходимости достижения достаточно медленного
вращения, что зависит главным образом от величи-
ны магнитного поля, ориентации α магнитного поля
в звезде и начальной скорости вращения.

4.6. BD−19 5044L

Рассмотрим свойства системы BD−19 5044L.
В таблице 1 мы приводим данные, взятые из
Landstreet et al. (2017), и полученные нами
оценки Bs, Bp, α и R/RZ . Главный компонент
BD−19 5044L А имеет температуру, характерную
для звезд Si-типа, а вторичный — по темпе-
ратуре соответствует SrCrEu-звездам, если бы
он был химически пекулярным объектом. Что
касается Ар-звезд с магнитным полем, то здесь
нет сомнений в правильности определения типа
пекулярности, но вторичные объекты, как будет
сказано далее, не могут быть классифицированы
как Am.

Периоды вращения компонентов близки
(Prot (A)≈ 5d и Prot (B) ≈ 9d), что может служить
признаком частичной синхронизации или возник-
новения членов системы из фрагментов с близкими
свойствами. Landstreet et al. (2017) отмечают, что
эксцентриситет пары довольно большой, e = 0.048,
поэтому частичная синхронизация могла произойти
только в моменты сближения компонентов. С
другой стороны, периоды вращения Porb и Prot

значимо различаются (17 .d63 и 5 .d04 соответствен-
но), что может свидетельствовать об отсутствии
синхронизации. BD−19 5044L является типичным

примером несогласованности свойств в тесной
системе.

Достаточно близкие углы ориентации орбиты
и главного компонента А (iorb = 30◦ и irot = 37◦

◦), вероятно, указывают на то, что компоненты
сформировались из одного общего облака. Эф-
фективная температура вторичного компонента
BD−19 5044L В меньше температуры главного A-
компонета примерно на 3500 К, что соответствует
холодным SrCrEu-звездам. В этом состоит замет-
ное различие свойств компонентов, возникшее в
ходе их образования после фрагментации обла-
ка. Вторичный компонент по массе значительно
уступает первичному. Сохранение магнитного поля
в А-компоненте демонстрирует динамическую
стабильность и его медленное вращение в течение
всего предыдущего времени жизни. Отсутствие
магнитного поля у компонента В является на-
рушением указанных свойств. Если компонент В
не преодолел порог критической скорости Vc, то
он перешел в нестабильное состояние, потерял
реликтовое поле и стал нормальным объектом.

Возраст рассматриваемых компонентов
log t = 8.02, а параметр R/RZ = 1.11 показывает,
что система незначительно проэволюционировала
от ZAMS. Расстояние в периастре невелико,
примерно 12R∗, A (Landstreet et al., 2017). Эта
величина важна для того, чтобы понять, при
каком расстоянии между компонентами приливные
взаимодействия уже настолько слабы, что маг-
нитное поле не разрушается. Простая дипольная
структура магнитного поля дополнительно свиде-
тельствует о динамической стабильности главного
компонента в течение всего предыдущего времени
эволюции. В такой ситуации формирование Am-
компонента с участием приливных сил было
невозможно. Тем не менее Landstreet et al. (2017)
нашли дефицит Ca и избыток Ba для вторичного
компонента, характерный для Am-звезд. Мы
видим, что условий для формирования Am-звезд
не было. Гипотеза формирования Am-компонента
требует наличия приливных взаимодействий меж-
ду компонентами, которые, очевидно, должны
сопровождаться динамической нестабильностью,
подавляющей магнитное поле. Учитывая все об-
стоятельства, представленные выше, мы подозре-
ваем неправильную классификацию. С подобной
проблемой мы столкнулись при изучении звезды
HD 98088. Скорее всего BD−19 5044L В является
Ар-звездой со слабым полем. В таком случае
мы имеем дело с системой Ар + Ар. В системе
BD−19 5044L А + В заметны различия скоростей
вращения компонентов: v sin i (A) = 13.8 км с−1 и
v sin i (B) = 6.3 км с−1. Отсюда период вращения
компонента B оценивается как P = 9d, величина,
соответствующая Ар-звездам.
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Для исследования структуры магнитного по-
ля звезды BD−19 5044L A было необходимо
определить угол наклона оси вращения irot. На
основании величины v sin i = 13.8 км с−1 эквато-
риальная скорость вращения звезды
v = 50.6R/P = 22.8 км с−1, откуда i = 37◦. С
учетом этого угла с использованием фазовой
зависимости компонента А, взятой из Landstreet
et al. (2017), была рассчитана модель магнитного
поля, приведенная в работе Glagolevskij (2025b).
Структура соответствует теоретическому дипо-
лю, помещенному в центре звезды. Важнейший
параметр α = 65◦. Такая ориентация невыгодна
для магнитной потери момента вращения, по-
этому мы предполагаем, что медленная скорость
вращения частично была определена медленным
вращением родительского протозвездного облака
либо делением протозвезды на тесные компоненты.
Простая, неискаженная форма магнитного поля
А-компонента свидетельствует о том, что в данной
системе в течение всего предыдущего времени
эволюции отсутствовали признаки динамической
нестабильности. Звезда сохранила реликтовое
магнитное поле. При таких условиях диффузи-
онные процессы поддерживаются и возникают
химические аномалии. На основании приведенных
данных заключаем также, что процесс деления
протозвезды на компоненты произошел стационар-
но.

Попутно делаем следующее важное замечание.
В работе Landstreet et al. (2017) эволюция ко-
роткопериодических двойных рассматривается в
пределах фазы ГП. На основании вышеизложен-
ных деталей формирования и эволюции Ар- и
Am-звезд видно, что наиболее реален для этого
ранний период, но не в пределах ГП. Наблюдения
показывают, что все без исключения состоявшиеся
Ар- и Am-объекты наблюдаются уже на ZAMS, на
ГП происходит только эволюционное увеличение
радиуса и уменьшение температуры звезд.

4.7. V380 Ori

Тройная система V380 Ori изучена в работе
Alecian et al. (2009). Главный магнитный компо-
нент Teff = 10500 К (Si+), вторичный 5500 К, тре-
тий — очень слабый инфракрасный компонент.
Орбитальный период Porb = 104d, период враще-
ния главного компонента Prot = 4 .d31276. Очевид-
но, что это широкая пара, при которой не могут воз-
никнуть приливные взаимодействия, разрушающие
магнитное поле. В указанной работе сделаны оцен-
ки параметров магнитного поля:Bp = 2.12 кГc, α =
= 24◦, i = 32◦.

Магнитное поле Be(Φ) главного компонента
измерено Wade et al. (2005). Модель магнитной

структуры главного компонента получена в работе
Glagolevskij (2012), параметры оказались следую-
щими: среднее поверхностное магнитное поле Bs =
= 2010 Гс, магнитное поле на магнитных полюсах
Bp = ±3580 Гс (центральный диполь), угол накло-
на оси диполя к плоскости экватора вращения α =
= 0◦, наклон оси вращения звезды к лучу зрения
i = 11◦. Магнитное поле во вторичном компоненте
отсутствует, третий компонент не изучен ввиду его
слабости (расстояние до системы примерно 40 пк).
В таких широких системах Ар-звезды встречаются
относительно часто. В данной системе мы видим
типичную ситуацию, когда магнитный компонент
самый массивный.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В таблице 2 представлены данные обо всех рас-
смотренных в разделе 4 системах. Как можно за-
метить, магнитными являются почти исключитель-
но массивные, главные компоненты. Единствен-
ное исключение из этого правила — HD 37061 C.
Вероятно, эта звезда сформировалась самостоя-
тельно, как любая одиночная магнитная звезда,
и не очень связана гравитационно и динамически
с остальными звездами системы. Очевидно, что
родительское намагниченное протозвездное обла-
ко было неоднородным по плотности. Массивные
компоненты сформировались из более плотного
объема, магнитное поле в них сильнее — в среднем
〈M1/M2〉 = 1.6. Магнитное поле главных компо-
нентов сохранилось благодаря динамически ста-
бильному процессу разделения. В таком случае из-
за меньшей плотности поле вторичных компонен-
тов должно быть в некоторой степени меньше, чем
первичных. Но практически у всех вторичных ком-
понентов магнитное поле отсутствует. Поскольку
главным требованием сохранности магнитного по-
ля является медленное вращение, остается предпо-
ложить, что вторичные компоненты после деления
не смогли остаться медленными ротаторами, их
скорость вращения превысила критическую вели-
чину, в результате возникшая динамическая неста-
бильность разрушила поле. Для решения пробле-
мы необходимы данные об особенностях процесса
деления протозвезд на компоненты.

Рассмотрим итоги моделирования магнитных
полей у этих семи звезд в тесных и широких систе-
мах.Во всех случаях мы имеем дело с объектами,
обладающими сильным магнитным полем. Получе-
но достаточно надежное представление о величине
и структуре магнитного поля и его ориентации
внутри изучаемых звезд. Важнейший параметр —
среднее поверхностное магнитное поле Bs преиму-
щественно используется при исследовании различ-
ных зависимостей. Величины магнитного поля на
магнитных полюсах Bp — важнейший параметр
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Таблица 2. Основные параметры звезд в тесных и широких системах

Звезда М1 M2 M3 M4 Bs,1 Bs,2 Bs,3 Bs,4 R/RZ

V380 Ori 2.87 1.6 IR – 2010 no ? – < 1

HD 37017 7.6 7.3 – – 2460 no – – 1.48

HD 37061 15 8 4 ? no 2136 ? – 0.9

HD 98088 2.19 1.67 – 1657 no – – 1.54

HD 136504 8.7 7.3 – – 200: 100: – – 1.32

HD 156324 8.5 4.1 3.8 – 3029 no ? – 1.10

BD−195044L 3.4 2.3 – – 642 no – – 1.10

магнитной структуры, показывающий особенности
локальных физических условий (в данной работе
мы их не используем). Угол α между осью диполя
и плоскостью экватора вращения показывает осо-
бенности ориентации магнитных структур внутри
звезд и демонстрирует степень магнитной потери
момента вращения звезды на ранних стадиях эво-
люции. Угол наклона оси вращения звезды к лучу
зрения наблюдателя i, используется при моделиро-
вании магнитных структур и изучении ориентации
звезды внутри орбиты iorb. Интересен параметр
∆A, который показывает величину смещения ди-
поля из центра звезды, то есть указывает на откло-
нение структуры магнитного поля от центрального
диполя. Из рассмотренных примеров видно, что
во всех случаях величина и структура магнитного
поля типичны для магнитных звезд и соответствуют
структуре реликтового полоидального магнитного
поля, которое не искажается в течение всех этапов
эволюции. Такой результат мы обычно объясняем
тем, что избранные магнитные звезды сформиро-
вались из достаточно однородного облака. В двух
случаях диполь смещен вдоль оси на небольшую
величину ∆A≈ 0.1R∗, близкую ошибкам измере-
ний. Тем не менее параметры звезд в парах заметно
различаются. В двух случаях главный компонент
около полутора раз массивнее вторичного, и только
в системе HD 37017 массы совершенно одинако-
вые. Температуры, радиусы, скорости вращения
тоже различаются. Это может указывать на на-
личие незначительной неоднородности облаков по
плотности, локальной скорости вращения и другое.

Типичным свойством в рассмотренных системах
является то, что только одна звезда магнитная,
несмотря на предполагаемое общее формирование.
Частично здесь сказывается статистический за-
кон — только 10% звезд становятся магнитными.
Главная причина — трудность преодоления кри-
тической скорости вращения Vc. Анализ свойств
вторичных компонент показывает, что они, как
правило, не Ар и не Am. Магнитный компонент А

имеет обычно большую массу. Только один случай
обратный, который вполне объясним. Создается
впечатление о некотором законе. По-видимому, ро-
дительская протозвезда неоднородна по плотности
и магнитному полю. Поэтому компоненты разделя-
ются примерно пополам по массе, но различия масс
доходят до 1.5–1.7 раз. Очевидно, более плотный
и сильнее намагниченный компонент остается, а
менее плотный со слабым полем каким-то образом
теряет магнитное поле. Поскольку единственное
свойство, которое определяет магнитную звезду, —
это ее малая скорость вращения ve, то свойства
вторичного компонента зависят тоже только от ve,
которая оказывается больше критической величи-
ны Vc.

Складывается впечатление, что в сформировав-
шейся двойной или более сложной системе пара-
метры ориентации звезд не связаны между собой —
полное разногласие. Это могло бы свидетельство-
вать о том, что разделение звезд на близкие компо-
ненты сопровождается нестабильным состоянием,
но сохранность магнитного поля опровергает это
предположение. Очевидно, главную роль играет
разнообразие начальных условий.

Очень большой диапазон масс рассмотренных
объектов указывает на то, что Ар-звезды являются
нормальным явлением в тесных двойных и кратных
системах.

Дипольные структуры магнитного поля изучен-
ных систем свидетельствует о стабильном жизнен-
ном пути звезд и в некотором приближении — о
достаточно однородном и динамически стабильном
состоянии магнитных протозвездных облаков.

В тех случаях, когда Porb = Prot, можно предпо-
лагать синхронизацию в тесных системах. Не все-
гда тесные двойные системы приводят к синхрон-
ным орбитальным движениям и синхронному вра-
щению — синхронизация в тесных двойных не ти-
пичный случай. Равенство Porb = Prot оказывается
в четырех случаях из десяти, поэтому пока не за-
метна какая либо закономерность. Равенство или
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неравенство периодов одинаково вероятны. Слу-
чаи, когда iorb = irot происходят в четырех звездах
из семи, что может быть признаком синхронихации,
но только в двух случаях одновременно наблюда-
ются Porb = Prot и iorb = irot, когда синхронизация
не вызывает сомнения. К сожалению, имеющихся
данных слишком мало, чтобы делать окончатель-
ные выводы. Но делится на близкие компонен-
ты единое, намагниченное, медленно вращающе-
еся протозвездное облако! Перечисленные отли-
чия свойств химически пекулярных звезд в парах
свидетельствуют о том, что условия формирования
отдельных тесных систем в небольших пределах
все же различаются. Это локальное вращение,
локальные плотности, локальные направления си-
ловых линий и напряженность магнитного поля,
особенности химического состава, неоднородность
температуры и так далее.

Только одна звезда из семи имеет малый угол,
α = 10◦, поэтому пока невозможно оценить сте-
пень магнитного торможения в тесных двойных
системах. Не исключено, что в процессе деления
материнского облака этот угол изменяется. Углы α
связаны в основном с потерей скорости вращения
магнитным механизмом на ранних этапах коллапса
и не зависят от ориентации орбит и звезд в системе.

К настоящему времени не предложены другие
механизмы формирования Am-звезд, кроме при-
ливных взаимодействий в ТДС. Одновременное
сосуществование Ар- и Am-объектов в тесных
двойных крайне сомнительно. Ар-компонент не
может быть сформирован в тесной системе, так как
магнитное поле разрушится приливными взаимо-
действиями. Am-компонент не может быть сфор-
мирован в динамически стабильной системе.

Возникает вопрос, в каких пределах системы
можно считать тесными. В изученных выше слу-
чаях расстояния между компонентами с магнит-
ной звездой находятся в пределах 3–15R∗, что
оказывается достаточно большим, при котором не
происходят сильные приливные взаимодействия,
разрушающие магнитное поле, как, например, в
С-компоненте BD−19 5044L. В звезде HD 136504
оба магнитных компонента удалены друг от друга
на расстояние 3.4R∗. В HD 37061 оно колеблется
в пределах 5–15R∗. Если наблюдаемые рассто-
яния порядка 3–15R∗ — это широкие пары, то
непонятно, что такое тесные двойные? Склады-
вается впечатление, что для формирования Am-
звезд помимо близости компонентов нужно что-то
еще. Кроме того, проблема в том, что не все Am-
объекты двойные.

Можно предположить, что Am- и Ар-объекты
формируются при одинаковом расстоянии меж-
ду компонентами, но тогда надо искать причи-
ны нестабильности или стабильности. Таким об-
разом, величина расстояния между компонента-

ми не столь критична. Переход от стабильного к
нестабильному состоянию зависит, очевидно, от
скорости вращения компонентов. На эту границу
должны сильно влиять условия совпадения или
несовпадения скоростей вращения компонентов:
1) оба компонента медленные ротаторы, 2) оба
компонента быстрые ротаторы, 3) один медленный,
другой быстрый ротатор. Таким образом, известное
свойство магнитных звезд — присутствие толь-
ко в широких парах — не столь фундаменталь-
но. Отсюда наблюдаемые исключения — единицы
Ар-звезд встречаются в тесных парах, а единицы
Am-звезд в широких системах.

Одна из проблем — в тесных системах иденти-
фикация (Ар + Am)-пекулярности, вероятно, оши-
бочна. Мы склоняемся к предположению о слож-
ных, пока еще не изученных особенностях диффу-
зии химических элементов, приводящих к неопре-
деленности спектральной классификации. Разброс
получаемых оценок содержания химических эле-
ментов в Ар- и Am-звездах слишком велик. Из-
вестно свойство переналожения распределений хи-
мически пекулярных звезд разных типов по темпе-
ратурной шкале.

В работе Carquillat and Prieur (2007) пока-
зано, что как минимум 64% Am-звезд являются
членами спектрально двойных систем СП. Эта
частота значительно выше, чем у обычных звезд.
Хотя некоторые спектрально двойные могли быть
не обнаружены, данное исследование показывает,
что значительная доля Am-звезд (менее 30%) не
принадлежит к СП — они являются либо изолиро-
ванными звездами, либо членами широких двойных
систем.
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Magnetic Stars in Close Binary and Multiple Systems

Yu. V. Glagolevskij1

1Special Astrophysical Observatory, Russian Academy of Sciences, Nizhnii Arkhyz, 369167 Russia

The behavior of the magnetic field and other parameters in components of binary and multiple systems has
been investigated. The origin of stellar systems is considered from the point of view of the hypothesis of the
separation of a massive magnetic protostar into components as a result of a significant angular momentum.
The preserved fossil magnetic field in the components indicates a steady process of protostar fission. A very
small fraction of stars in clusters have parameters indicating synchronization processes existing there. The
previously assumed identification of secondary components as Am objects has been questioned. Some
difficulties in the hypothesis of the formation of Am stars in close binary systems are analyzed.

Keywords: stars: magnetic field, stars: chemically peculiar, stars: binaries (including multiple):
close, stars: individual: HD 5550, HD 37017, HD 37061, HD 98088, HD 136504, HD 156324,
HD 161701, BD−19 5044L, V380 Ori
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