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М. Ф. ГЕЙДАРОВ

ДИНАМИЧЕСКАЯ ЭВОЛЮЦИЯ ЗВЕЗДНЫХ СКОПЛЕНИЙ

§ I. Общие соображения

Процесс динамической эволюции звездных скоплений может 
зависеть от ряда физических факторен. Фактор прохождения посто
ронних звезд через скопление был рассмотрен С. Росселнндом |1|, 
фактор сближений между звездами в скоплении впервые был про
анализирован В. А. Амбарцумяном |2|. Л. Спицер и М. Шварцшильд 
|3| рассмотрели случай влияния массивных межзвездных облаков на 
скорости звезд в звездных системах.

Известно, что для звездных систем строго равновесное состоя
ние (I. е. наиболее вероятное состояние) не существует, и в звезд
ной динамике его роль в известной мере играют стационарные со
стояния. Однако, в отличие от равновесного состояния, стационарных 
состояний много. В процессе движения звезд внутри скопления про
исходят сближения между звездами. Следовательно. между членами 
скопления непрерывно происходит обмен кинетической энергией. При 

звезды, получающие достаточную энергию, уходят из скопле
ния. если затем не происходит других тесных сближений со звездами 
скопления. Также известно, что воздействие сближений со звездами 
скопления в несколько раз больше, чем воздействие, производимое 
проходящими через скопление посторонними звездами. Поэтому 
можно сказать, что из основных факторов в динамике звездных си
стем самый результативный—это сближения между членами скопле
ния. На этой основе становится необходимым исследование динами
ческой эволюции звездных скоплений, учитывая сближения между 
его членами.

Эволюционный фактор сближений между звездами отклоняет си
стему от первоначального состояния необратимым образом. Это видно 
хотя бы из того, чи» полное число членов уменьшается По можно 
предположить. что ւ течением времени первоначальное стационарное 
состояние системы заменяется другим стационарным состоянием и т. д. 
Эволюцию звездной системы можно рассматривать как последователь
ную смену вышеуказанных состояний. Итак, возникает вопрос: сколько 
времени потребуется для того, чтобы одно стационарное состояние 
заменилось другим стационарным состоянием? Величина времени
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релаксации грубо определяется формулой, выведенной В. А. Амбар* 
цумяпом [2| для скопления, состоящего из звезд одинаковой массы.

_ _յ / W 
161g АМ Г Gm

Здесь .-V — число звезд скопления, А? — его радиус, т — .масса звезды: 
G— гравитационная постоянная. Грубо говоря, за промежуток вре
мени - восстанавливается .максвелловское распределение скоростей и 
координат, в связи с чем часть звезд скопления приобретает ско
рости, превосходящие критическую, и получает возможность поки
нуть скопление. Отсюда не следует, что все эти звезды обязательно 
покинут скопление. Небольшая часть уходящих шезд может отдать 
некоторую долю своей энергии другим звездам и остаться в скопле
нии. Пренебрегая этим эффектом, мы можем сказать, что скопление, 
теряя звезды, уменьшается в своей массе, меняет свои размеры и 
плотность. Эти процессы могут сопровождаться сжатием или расши
рением системы. По |2. 4| после ухода части звезд из скопления 
полная энергия системы уменьшается, и это приводит к сжатию 
оставшейся системы. Само скопление все более быстрыми темпами 
рассеивается в пространстве и, в конце концов, должно превратиться 
в кратную звезду е устойчивым движением, например, в двойную- 
В 1957 1958 годах И. Кинг в своих работах |5.6| подтвердил выводы 
В. А. Амбарцумяна. По И. Кингу |5. 6} после ухода звезд скопле
ние сжимается и его радиус изменяется приблизительно пропорцио
нально квадрату числа звезд, остающихся в скоплении и, наконец, 
такое сжатие ускоряет темп ухода, т. е. время релаксации умень
шается. Однако, было высказано и обратное представление об эво
люции звездных скоплений. По мнению С. Чандрасекара [7| скопле
ние, теряя звезды, стремится стать более рассеяным с течением вре
мени, т. е. время релаксации увеличивается: а ио результатам 
Р. Мише |8| выходит, что во взятом им конкретном примере область 
скопления, заключенная внутри /?=!,6 не, в ходе эволюция сжи
мается. а область скопления вне R = 20 пс расширяется.

Чтобы найти, как меняется состояние системы с течением времени, 
надо в частности знать изменение ее полной энергии. Процесс сбли
жения между звездами скопления завершается уходом одной из звезд 
только тогда, когда звезда получает положительную кинетическую 
энергию. Следовательно, при этом скопление уменьшает свою энергию, 
что по теореме вприала должно сопровождаться увеличением абсо
лютного значения потенциальной энергии, т. с. сжатием системы, 
или, по крайней мере, ее основной части. Таким образом, можно 
сказать, что сближения между звездами в скоплении это такой 
фактор для эволюции звездных скоплений, при котором основная 
часть скопления, теряя звезды, сжимается, в результате чего уско
ряется темп разрушения.
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Возникает вопрос: сколько времени потребуется для полного 
разрушения скопления, принадлежащего к категории открытых скоп
лений? С. Росселанд |1|, учитывая только прохождения посторонних 
звезд через скопление, пришел к выводу, что время, необходимое 
для полного разрушения открытого скопления, порядка 10I * * * * * * В * 10 лет. а 
В. А. Амбарцумян [2, 4|. рассматривая в качестве основного фактора 
сближения между звездами скопления показал, что время, необхо
димое для полного разрушения открытою скопления, оказывается 
порядка нескольких сот миллионов или миллиарда лет. В 1940 году 
.'I. Спицер |9| своими расчетами подтвердил, что время релаксации 
н механизме распада скопления, рассмотренном В. А. Амбарцумяном, 
на порядок меньше, чем в случае, рассмотренном С. Росселандом.

I -£-=0.
dt

где р — пространственная плотность шарового скопления. Этот вывод
справедлив для случая, когда в качестве начального состояния бе
рется стационарное. Делается вывод, что скопление в значительной
степени устойчиво. Кстати, следует отметить, что исследование
И. II. Скабицкого подвергалось не совсем обоснованной критике.
В работе Г. Г. Кузмнна 112| рассматриваются уравнения, позволяю
щие проследить изменение функции распределения скоростей и коор
динат и гравитационного потенциала, а также выводятся формулы, 
необходимые для вычисления функции сближений. Как известно, 
эволюция звездных систем, в основном, связана с изменением функ
ции распределения скоростей и координат, поэтом) подход 112], в 
котором дается метод вычислении этого изменения, является наибо
лее эффективным. К сожалению, следует отметить, что к цитируемой 
работе Г. Г. Куз.мин воздержался от продолжения анализа вероятного 
хода эволюции звездных скоплений. Для описания структуры сфе
рической звездной системы Р. Мише |8, 14] использовал в качестве 
начального распределения усеченную функцию распределения по 
энергиям и угловым моментам

/(£■. /)=.4е ,А W'Q(£).
гд< /:՝ энергия. / угловой момент. Q (Е) — функция, обращаю-

В последние годы некоторые авторы начали заниматься вопросом 
эволюции звездных систем, исходя из уравнения кинетической теории 
газов [7, 8. 10—22|. В частности, И. II. Скабнцкий |11] изучал 
звездные системы с помощью уравнений, описывающих изменение 
состояния скопления с течением времени. В работе |11| сначала вы
водится кинетическое уравнение для звездной системы, обладающей 
сферической симметрией в пространстве импульсов и координат, 
затем дается приближенное решение этого же уравнения для про
межутка времени ձէ, считающегося достаточно малым и, наконец, 
для первого приближения получается 
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щаяся в нуль при Е=Е-.. энергии ухода, л учитывающая усечсв- 
ность распределения для энергий, превышающих энергию ухода. В 
работе |8| делается предположение, что приведенная форма функции 
распределения по энергиям и угловым моментам с течением вре
мени сохраняется, и поэтому задача сводится лини, к вычислению 
изменений значений ее параметров, т. е. А. а. через промежуток 
времени △/. что делается численными методами.

Итак, следует отметить, что в работах |7, 8. 10 17. 23. 241 не 
дастся полная картина описания эволюции звездных скоплений с по
мощью уравнений Больцмана или Фоккера-Планка обобщенного тишь 
Поэтому, имея в виду необходимость дальнейших еще более деталь
ных исследований динамической эволюции звездных скоплений, по
ставим «ада чу применить уравнение Фоккера-Планка обобщенного 
типа (см. § 2. .3):

֊֊ T,divr(/c) ф wr7-

Dгде стоксоная производная для движения в регулярном поле.

V/ — лапласиан, divr дивергенция по с, с — скорость; величины q 
и 1) соответственно носят характер коэффициентов диффузии и ди
намического трения. При решении уравнения Фоккеря-Планка обоб
щенного типа (см. § .3) примем в качестве начального состояния 
системы стационарное состояние, т. е. такое, которое оставалось бы 
неизменным при отсутствии столкновений, и одновременно будем 
искать решение этого же уравнения в первых приближениях так, 
чтобы найденное решение описывало бы происходящее из-за взаим
ных случайных сближений изменение функции распределения ско
ростей и координат, пространственной плотности и т. д. Мы наде
емся. что эта решение алэкватным образом будет отображать зло- 
люцию звездных систем.

§ 2 Учет далеких звездных сближений

Известно, что состояние звездных систем полностью опреде
ляется заданием функции распределения скоростей и координат. Та
кая функция в пространстве скор- стой н координат символически 
записывается в виде /(.с, у. г. и. v. w. (}, где х. у. г координаты, 
л и. v, w компоненты скоростей рассматриваемых частиц. За про
межуток времени ДГ функция распределения скоростей и координат 
подвергнется изменению. Это произойдет вследствие действия силы 
от сглаженного распределения грдвнтирующнх частиц в системе и от 
эффекта их случайных сближений. Обе силы носят гравитационный! 
характер. Из них смажеицую силу притяжения какой-нибудь частицы 
остальными частицами системы В. \ Амбарцумян предложил пазы-
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вать регулярной силой, а силу, возникающую от эффекта случайных 
сближений между частицами системы—иррегулярной силон.

Если рассматриваемая система стационарна в регулярном поле 
собственного тяготения, то функция распределения скоростей и ко
ординат удовлетворяет уравнению

и րճօ_|_v dJf>. ц. w °և dfs> (2.1)
дх ду иг ди dv dw

где
^°>=_СССССГ hi dytdz,dudvdw.

JJJJjJ lix-Aj’-Hy ^+(>-*х)Т
(2.2)

Для и /<; ' выражения аналогичны. Вообще же. поскольку зна
чения функции распределения скоростей и координат не меняются с 
течением времени в точке, движущейся вместе с частицей (теорема 
Лиувилля), то в любой нестационарной системе

% + u*L + v*t_ w ՀԼ + /<, ՀԼ : f + К, = 0. (2.3) 
at дх ду oz an ov aw

Если строить теорию с учетом иррегулярных сил, то в уравне
нии (2.3) правую часть следует полагать равной нс нулю, а некото
рой малой величине. Известно, что регулярная сила прямо пропор
циональна произведению общей массы системы на массу рассматри
ваемых частиц, а иррегулярная сила прямо пропорциональна произ
ведению массы тех частиц, между которыми имеется сближение. 
Следовательно, порядок величины регулярной силы Л'։ и иррегуляр
ной /Լ определяется выражениями

Мт 
/Ժ ՛

где Л'! - общая масса скопления. т — масса одной частицы (для 
простоты рассматривается скопление с одинаковыми массами). /?—ра
диус скопления, и,-»- расстояние между двумя частицами, а О’ —гра
витационная постоянная. I և» п .■ '֊вязано с .V и R соотношением

или
з \ շ 7 з

Л.а֊ 2A^V'\

где Д' -общее число частиц в системе, так что для Л. имеем

Г\ - G Мт 
rR ՝t\ ‘

Таким образом, если мы пожелаем дополнить уравнение (2.3) чле
нами, описывающими действие Л, то последние должны содержать
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множитель 1//VЕсли их пишем рядом с другими членами, которые 
описывают действие регулярных сил, то

где в выражении для \ можно выделить некоторый малый 
/ сбз.

множитель }а—1/Л''’ (см. (2.8)). Уравнение (2.4) является уравнением 
Больцмана для нашего случая и представляет собой обобщение тео
ремы .Лиувилля классической динамики.

В более поздних работах С. Чандрасекара 110, 15, 16} развита 
теория динамического,трения, которая описывает поведение частицы, 
у которой должна быть систематическая тенденция к замедлению 
скорости в направлении движения. Уравнение Фоккера-Планка обоб
щенного типа, учитывающее влияние далеких звездных сближении, 
может быть написано в виде

/"{՝) ai֊- +
\ at ДСл, 7 ос, 2 7 ос,

Ժ2: V ֊- (/<6ճ։^7>(;{..)-Еср_). (2.5)
П, ddOCf

где <<՝<’7>Ср, <Txj''(j>cp. и т. д. означают различные мо
менты вероятности перехода за время Д/. Математические ожидания 
заключенных в скобки приращений и соответственно их произве
дений суть

<^>ср. ֊- ֊ v^ +
< ''С, >ср = 2<;ДГ I֊ R (АГ2).

<^%7>гр. ^/?(Д/2)

(('.. Чандрасекар [10|). Величины /? «ос.-ог^сд.^р,) более иысокоги 
порядка малости, чем А/, поэтому можно отбросить эти малые вели
чины в уравнении (2.5) и перейти к пределу при А/—0. Toi да 
имеем

Л֊7) =1^ (/<֊,) |֊? у (2.6)
\ dt /сбл. 7* 0Ci 7^7

или

= Ti^lv,. (/е)-Ь<7У;Л (2-7)
X VI /С&л,

Поскольку коэффициенты т։ и <? являются малыми величинами, со
держащими коэффициент |*. мы можем положить

՜Ո = Ro II <7 = М(р (2.8)
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I после чего уравнение (2.7) примет вил
('’{) -H’iodlM/O-Wotf/l- (2.9)
\ (Ո /<йл.

I Комбинируя уравнения (2.4) н (2.9), .мы получаем

-р“ « M%d»vf (fc) փ ft??/). (2.10)

I Это уравнение называется уравнением Фоккера-Планка обобщенного 
типа. Оно учитывает далекие звездные сближения и в свою очередь 
Является обобщением теоремы Лиувилля классической динамики, 
тик же являясь приближенной заменой уравнения Больцмана.

Чтобы полностью охарактеризовать эволюцию звездных систем 
। необходимо проследить изменение функции распределения скоростей, 

и координат с течением времени. Уравнение Фоккера-Планка обоб
щенного типа (2.10) как раз позволяет найти ход изменения функции 
распределения скоростей и координат но времени. Попытки прибли
женного решения уравнения (2.10), основанная ин использовании 

.малости коэффициента *. должна явиться шагом вперед по сравнении» 
С примсняишимпся до сих пор более грубыми схемами |7. S. |0 17, 
23. 2-11. Мы бу и м решать урапнгннг (2.1OI (см. § 3) методом по- 
юедоват«‘.1Ы|ых приближений, который коренным образом отличается 
от метода Р. Мише J8. И|.

При решении уравнения (2.10) будем для простоты рассматри
вать случай сферической симметрии, потому что, если системы не 

г обладаю! сферической симметрией, ?՛> исследование взаимодей
ствий в них потрёбощ решения весьма трудных динамических 
ащрблсм. По этой причине распределение массы н регулярное сило
вое ноле скопления принимаются сферически симметричными. Далее 
..՛։■■. ■ что !-։я получения качестаёйной RftpTHHbt ЭВОЛЮЦИИ сков- 
Ленни тот или иной выбор начального состояния не должен иметь 
■большого значения, допустим, что в начальный момент времени со
стояние системы является стационарным

§ 3. Метод решения уравнения Фоккера-Планка. 
Первое приближение

Для решения уравнения Фоккера-Планка (2.10) допустим, что 
ядоссматри каются звезды в элементарном объеме dxdydz = dR, доста
точно малом н смысле количества заключенных в нем звезд. Извс- 

е стно, что влияние ближайших непосредственных соседей пл рассма
триваемую звезду будет изменяться во времени, так как изменяется 
состав .1։>ка.11.н<!1 о шездного распределения. В дальнейшем мы будем 
учитывать, что за промежуток времени ДГ, большой по сравнению 
с периодом флюктуации ускорения, ио малый, по сравнении» е теми 
■лите риал им в времени, за < i ■ :՛ скорость и положение рассмотрит 
ваемых звезд изменяется заметным образом. стационарность нару
шается нелипчнтельно.
7 Имсспш АН, серии фн:1.*млт. и«>'к. .4 է»
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Принимая во внимание, что и малый коэффициент пропорцио
нальности, попытаемся решение уравнения (2.10) представить в виде

/ = Л + нЛ4-р72+---. (3.1)

где /0 —функция распределения в стационарном состоянии, мы ее 
назовем нулевым приближением. fQ 4՜ н/ւ» fn i I֊1/։ ՛//։••• • после
дующие приближения к функции/. Гочно также для /<х. /<у и А- мы 
можем написать

Х.г = к?’ + fW!.” + №’+•■■

/<>• ” к“’ + 1‘/<у ’ + rAf’+ ■ • ■

/<_. = А<°> + jxK”1 + [iVtf’ 4-... (3.2)!

Потребуем теперь, чтобы (3.1) и (3.2) тождественно удовлет
воряли уравнению (2.10). Подставляя в уравнение (2.10) для / его 
выражение согласно (3.1) и для /<х, /Հ и их значения согласно 
(3.2) и приравнивая коэффициенты при одинаковых степенях щ мы 
соответственно получаем

^Z°- = 0, (3.3)

7/-I- _ԳՃ =
dt DQt du dv dw

df.. + Р.Л + dfl + z<(l> _?/. _ <У. +
dt D^t c du ’dv ' dw

+ Al2’ + K? d/° + Л?’ ֊/° = t։o div r ( M ֊ ?ov?/։. (3.5)
/it I /1-71

где
D*. „ d .J v ճ+ w± + K<?> Ճ + Z(w Ճ + /<»> A. (3.6>
է)օէ dx dy dz du dv dw

Функция /0 определяется из уравнения (3.3). функции/։,/г, fi.՝-- 
находятся затем последовательно из уравнений (3.4). (3.5).- Если 
уравнение (3.3) решено, то уравнение (3.4) содержит только одну 
неизвестную функцию /. и т. д. Уравнение (3.3) определяет измене
ние функции распределения скоростей и координат вследствие регу
лярных сил и является основным уравнением звездной динамики без 
учета сближений. Общее решение уравнения (3.3) в случае сфери
ческой симметрии зависит от двух интегралов движения звезды: ин
теграла энергии и величины интеграла угловых моментов

А=/о(^ /’), 
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где Е и / соответственно вышеуказанные интегралы. В случае сфе
рической симметрии системы Е и / имеют вид

Е = и? 4- փ w= - 2Ф0 (г), (37)

/’ = /2 + /1 + /3, (3.8)
А = xv — у и,
/л = У™ — гг1> ($•$)
/,։ — zu ла»,

где Ф0(г) потенциальная энергия, а Л, /3 и /,։ — проекции интеграла 
угловых моментов на координатные плоскости.

Для конкретности рассмотрим частный случай, когда решение 
уравнения (3.3) имеет вид

/„=/«’* (£) Qt (О = Q։(£). (3.10)

где Л, а — постоянные величины, a Qo(£) функция, обращающаяся 
и нуль при Е = Е-„. энергии ухода, в учитывающая усеченнрсть 
распределения для энергии, превышающей энергию ухода. Подстав
ляя в уравнение (3.3) Z0=^/i";QM и учитывая, что Q- тоже является 
интегралом движения, получим

Ջ&-0- (3.11)
*-'о‘

При решении уравнения (3.11) используем граничные условия

Qo(£) = ! 1 "ри Е = "р (3.12)
( О при Е — Е.

Итак, решение уравнения (3.11) при (3.12) возьмем в виде
Qo(£) = <։-^ £-<^1 т,й
Qo(£)=O Е Լ ՛'

где
1 _

I - е 1 I — е +

Следовательно, для /0 мы имеем
/о(£՜) = Ле-в£ (տյ — з։е’Л). (3.14)

В предыдущем параграфе мы условились, что при решении урав
нения Фоккера-Планка обобщенного типа будем рассматривать слу
чай сферической симметрии системы, а состояние системы как по
следовательность стационарных состояний. Так как за промежуток 
времени Д/ первоначальное стационарное состояние системы заме
няется другим стационарным состоянием и т. д., то функции /։. 
/д.---, для системы, обладающей сферической симметрией, должны 
удо вл етво ря ть уравнения м:
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+ Հ»» ճև ди» ժ/օ _Ւ д<п ժձ = (Լ (3 15)
DJ ди dv dw

Գ/» . д-п> Հճ х Д<П ЗЛ Д<» <У1 |
D0Z * ди У av * dw

4- К? ԺՀ° 4- К,1 ֊֊* 4 К?' = 0. (3.16)
ди </z՛ dw

Таким образом, принимая но внимание (3.15), (3.16),из
(3.4), (3.5).. • • получим

- M’VrCAH 4֊VoV;/o. at
(3.17)

~ div, (/։r) -4 հ-Л.
dt

(3.18)

Если рассматриваются скопления сферически симметричные, 
приблизительно стационарные и состоящие из очень большого числа 
грзвнтнруюшнх частиц, то члены (3.1) быстро убывают при малом 
промежутке времени Д/ и поэтому для таких скоплений /„ 4՜ и/, яв
ляются достаточно хорошим приближением. При меньшем числе ча
стиц следует использовать приближение/0 4֊ 4՜Рж/з » т- Л.

В наше исследование входят скопления сферически симметрич
ные. приблизительно стационарные и состоящие из очень большого 
числя гравитирующих частиц, поэтому мы можем ограничиться при
ближениями /о 4- ՛л/է и /о 4- р/1 4֊ F/s-

Итак, имея ввиду распределение (3.10). мы можем написать 
уравнение (3.17) в более удобном виде

= Ir„<uv, (QoC) -г f.tfQJ Հ'+1 ն diva/Ли ?oV.:/։0') Q* (3.19)

Известно, что случайные сближения не могут изменить максвеллов
ского распределения скоростей и координат. Математически это озна
чает, что правая часть кинетического урзннсния Больцмана обра
щается в нуль при подстановке в него максвелловского распределе
ния. С другой стороны, хоти правая часть уравнения Фоккера-Планка 
обобщенного типа является достаточно точным приближением к пра
ной части уравнения Больцмана, она уже не обращается тожде
ственно в нуль при подстановке в нее распределения Максвелла. Это 
происходит только из-за того, что уравнение Фоккера-План кв обоб
щенного типа является лишь приближением и содержит некоторые 
неточности. Поэтому, приняв

’<,dlv,(/ с) ,т Հ. -0 . (3.20)
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(хотя формально это равенство строго не выполняется), мы частично 
уменьшим ошибку, уже имеющуюся в правой части уравнения (3.19). 
Таким образом, приняв (3.20). можно вместо (3.19) написать

hodivHQoc) H/oVpQol/J”’. (3.21)

Итак, имея ввиду (3.13) и учитывая (3.7). мы можем вычислить
левую часть уравнения (3.21)

TfodiVr (Q(>c) = v)0(3Q0— 2я;2сЧ”/;).
</oV‘;Qo — 2?o”s (3 T 2«ժ) с^:.

(3.22)

С л с до ва тел ы ւ о. нм е е м

- |3ч,«?, ֊ - 2q^ (3 4- W) ё*'| /J”. (3.23)

Введем в это выражение вместо <?0 его значение 2а</0 = ij0 (С. Чан
драсекар |Ю|), тогда получим

'֊- = 3710 ( 2Qt.- Պ)/օ''’ 4агЛ№/о”. (3.24)
(ft

Таким образом, учитывая (3.24). мы можем в первом приближении 
определить функции распределения скоростей и координат / из ре
шения уравнения Фоккера-1 -ланка (3.1) в форме

[<?0 + 3tf(2Qp ^)-4ат^с՝^]/о”. (3.25)

Из этого выражения видно, что для эволюции нашей Звездной си
стемы величины Qo. у, и играют весьма важную роль. Это обстоя
тельство будет показано в параграфе 6.

Чтобы полностью охарактеризовать эволюцию звездных скоп
лений. необходимо было определить изменение функции распреде
ления скоростей и координат с течением времени. Выполняя эту 
задачу, в первом приближении мы получили (3.25). Физически этот 
результат может быть интерпретирован следующим образом: в про
цессе сближения между членами скопления непрерывно вроисх лит 
обмен кинетическими энергиями и изменение угловых моментов, что 
сказывается в (3.25). Из (3.25) видно, как влияет фактор сближения 
между звездами скопления на функции распределения скоростей н 
координат, н важность сближений между членами скопления стано
вится очевидной.

Зная функцию распределения скоростей и координат (3.25). мы 
можем определить изменения пространственной плотности в скопле
нии и время релаксации.
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§ 4. Изменение пространственной плотности звездного 
скопления с течением времени

Найденное нами приращение функции распределения скоростей 
и координат позволяет определить изменение пространственной плот
ности в первом приближении.

Интегрируя функцию распределения скоростей и координат 
/։(г, г, /) при фиксированных х, у, z, է по всем скоростям от нуля 
до критической скорости, найдем приращение пространственной плот
ности р։ (г, է)

h(r, t)=] ft(r,cyt)dc. (4.1)
u

Дифференцируя выражение (4.1) по времени и принимая во внима
ние (3.2-1). получаем

4* = Յն I (2Q, ֊ о,) -4 «м=^ | ffde. (4.2) 
Ժ/ J I 3

Далее, принимая во внимание (3.13), (3.11) и учитывая (3.7), из 
(4.2) получим

-^ = тлл \ e-“'<ic~ 14.,(4.3)
О

Итак, для приращения имеем

Рассмотрение уравнения (1.1) показывает, что в центральной части 
скопления первый член п этом ур пшении в несколько раз больше, 
чем второй член. Иными словами в централ*.них частях скопления 
плотность возрастает. Вместе с тем в периферических частях скоп
ления выражение (1.1) отрицательно, т. е. плотность с течением вре
мени убывает.

Итак, можно сделать следующий вывод: в результате сближений 
между частицами, скопление н первом приближении сжимается.
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§ 5. Изменение пространственной плотности и потенциальной 

энергии звездного скопления во втором приближении

Для вычисления потенциала гравитационного поля используем 
уравнение Пуассона, которое в случае сферической симметрии си
стемы. может быть написано в виде

1Ճ 
? dr

ր2 ԺՓ (г, 0 
dr

= ֊4«Gp(r, է). (5.1)

где G гравитационная постоянная. Функции Ф(г, () и p(r, է) пред
ставим в виде рядов:

Ф (г. է) — Фф уф, 4՜ р-Фа 4՜ • ’ * 
р(л 0=Ро-НР։ + игР2 4֊՝--

Из уравнений (3.1). (4.1). (5.1) и (5.2) получим

ք՜Հ-
Pi(r. 0 = I Л (г. с, t) de.

ձ_ ճ. I ր- (1փ^ր՛ ք} 
rz dr dr

^-4^p։(r. 0.
♦

Дифференцируя (5.3) по времени и учитывая (3.18). получим

dt
diVciM + qQ^Mde.

(5.2)

(5.3)

(5.4)

(5.5)

Теперь, принимая во внимание (3.25), из (5.5) находим 

о
4™*с2е'՛') —2т]0а<4 (Ззх 4՜ 4з2^’Л)

6?оа (3«։ 4՜ 4;2йа£ — 2аз։с։) | fl՜՛ de. (5.6)

Учитывая, что 2</ох — Tj0, из (5.6) имеем

| ВС
ֆ Г (3 + W) e'tffdc (5.7)
df Jо

или
֊4 = ֊ 10т^в։л^(з + 4 «Հ Л (5՛8’ 

О է \ • յ /

Известно, что = 6. Следовательно, для приращения Др будем 
иметь
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Ар = т}Л | =т9։е*’ф* G (| 6 ) — 14cJ ci. — 70т/з31 ci. |ձք. (5.9)

Далее, из (5.1). учитывая (5.9). получим

— —I 
г1 dr I ր’֊(ձՓ) 

dr

= — -.Հ՝*- a(/б ) - 14«,/с-; . (I + v) I Ճ1. (5.10) 
I 3

IԻ (5,9) легко видеть, что в центральных частях Др > 0. Сле
довательно. шездныс скопления и но втором приближении с течением 
времени сжимаются. Необходимо отметить, что изменение простран
ственной плотности, вычисленное нами аналитическим методом, сов
падает качественно с результатами работы Р. .Миши |8|. которые 
получены им при помощи счетной машины 1ВМ650.

§ 6. Время релаксации звездных скоплений

Нол временем релаксации понимается тот промежуток времени 
в течение которого изменение начальной функции распределения, 
скоростей и координат становится сравнимым с величиной самой 
функции распределения. Для того чтобы оценить время релаксации 
количественно, мы можем обратиться к решению уравнения Фоккера- 
Планка обобщенного типа—(3.1). точнее к приращению функции 
распределения скоростей и координат, которое может быть иаписаио 
в виде

Выражение в квадратной скобке есть безразмерная величина, поэтому 
мы ее обозначим

|5| 9 _ 2» 
Q.

4
3Q>

Отметим, что |ճ| должно быть отлично от нуля там. где функция рас
пределения .меняется со временем вследствие сближений.

Итак, приращение (6.1) принимает вид 

|ДЛ=/,-֊.

где
՜ = ----- ------ » Հ = ----------- ------------- (6.2У

ՅւյւՋ) ЗГД2-1.Н,)
г, Д/ -Если безразмерная величина близка к единице, то измене-
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1 ' -VA>y ।
46,8 Г Gm 1g/V—0,45

ние начальной функции распределения скоростей и координат ста
новится сравнимым с величиной самой функции распределения. По
этому величину т, определяемую выражением (6.2), можно принять 
за время релаксации звездной системы. Следует подчеркнуть, что 
важность дисперсий интеграла энергии, значения энергии ухода и 
коэффициента динамического трения для эволюции звездных скопле
ний была отмечена нами выше. Теперь эти величины в явном виде 
фигурируют в формуле времени релаксации (6.2), и эта важность 
становится очевидной.

В выражении (6.2) от величин tj и =։ удобно перейти к величи
нам /н, X и R. Известно, что коэффициент динамического трения tj 
определяется формулой (Линдблад, |22])

г, = 8г« (Gm)’ (In Հ 1 [Ф (Л-О) - х,Ф' (х։)|. (6.3).
\ '2fllG / | с ձ

где Փ(.ր0) функция распределения случайных ошибок, Փ՜ (л֊0) ее 
производная. Do - параметр сближения, (I - гравитационная постоян
ная. п - число звезд в единице объема, а х0— определяется фор
мулой

>-0 = а|7|Х

Выражение (6.3) после некоторого очевидного преобразования при
мет вид

ч = 26 ՚ւճճ91”լԼ .а.М |g (Л72’-՛), (6.Հ).
R

где А՜ ֊ число звезд скопления, R - его радиус, a G (х0) опреде
ляется формулой

б (*<,) = ֊֊ г 1ф(*о) М>'W1- 
2л։о

Функция (j (л'о) дана в работе |7|. согласно которой мы можем взять 
ее среднее значение

Օփգ) 0,2 (0,6 < Հ 1,6). (6.5)
Для имеем

=------- 1g— (6.6).
I-t’ + 

пли
g։^1. (6.7>

Следует отметить, что 1/?| -/ 0. гак как в случае |S| = 0 отсут
ствует сближение. Таким образом, для времени релаксации мы полу
чаем окончательно следующую формулу:

(6.8)
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Если мы выразим массу, расстояние и время соответственно в 
единицах солнечной массы, парсеках и годах, то в этих единицах 
0 = 4,5-10 Jv. Тогда из (6.8) получим

t=6.3.10-TWj՜՜;— ' г ■ (6.9)
IgA/— 0,45

Но Б. Е. Маркаряну (25| скопления Гиад. МИ, и т. д. находятся 
в стационарном состоянии и относятся к типу Л. Применяя формулу 
(6.9) для типичного скопления Л'= 400, R=2nc, найдем

Т= 1,2-10’ лет. (6.10)

Для հ мы можем составить нижеследующую таблицу при раз
личных значениях Л' и /?.

Времн релаксации скоплений'
Таблица

■\/?
Л'\

1 2 4 6 10 50 100

50 2,6-10* 7,3-10* 2.1-10* 3.8-10* 8,3-10* 9,2-10’ 2,6-10’
100 2,9-10* 8,1 10я 2.3-10* 4,3-10* 9,3-10’ 1.0-10’ 2.9-10*
150 3,2-10* 9.0-10® 2,6-10’ 4,7-10* 1.0-10» 1,2-10’ 3,2-10*
200 8,4-10* 9,5-Ю* 2,7.10* 5.0-10* 1,1-10» 1,3-10' 3,4-10’
250 3,7-10я 1,0-10я 3,0-10* 5,4-10* 1.2-10» 1,3-10’ 3,7-10*
300 3,9.10я 1,1-10’ 3,1-10* 5,7-10* 1,3-10» 1,4-10’ 3,9-10*
350 4,0-10* 1.1-10* 3,2-10* 5,9-10’ 1,3-10» 1,4-10* 4,0-10’
•100 4.2-1С* 1.2-10* з.з-ю* 6,2-10* 1.4-10» 1.5-10* 4,2-10’
450 4,3-10* 1.2-10* 3,4-10* 6,3-10* 1,4-10' 1.6-10* 4,3-10*
500 4.4-10я 1.2-10’ 3.5-10* 6.5-Ю* 1,5-10» 1,6-10* 4,4-10*

10’ 5,7-10* 1,6-10* 4.6-10* 8.4-10* 1,7.10՛ 2,0-10» 5,7-10*
10* 1,3-10* 3,6-10* 1.0-10’ 1.9-10* 4,1-10' 2,7-10» 1,3-10“
10» 3.2-10* 8.9-10* 2.5-10* 4,7-10’ 1.0-10* 1,2-10” 3,2-10“
10* 8,2-10* 2,3-10* 6,5-10* 1,9-10* 2.6-10’ 2,9-10“ 8,2-10“

I leooxojuiMi.i отметить, что время релаксации, вычисленное нами, 
значительно отличается от времени релаксации в работах 11, 2, 7 и 
т. д.|. Гак. например, для типичного скопления В. А. Амбарцумян 
|2| получил время релаксации порядка -֊ 1-10՞ лет.

3 а к л ю ч е и и е

Изложенный выше метод решения уравнения Фоккера-Планка 
обобщенного тина, позволил нам вычислить изменение функции рас
пределения скоростей и координат для малых է, что необходимо 
было для описания структуры и эволюции звездных скоплений. Для 

R в парсеках. - в годах.
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вычисления изменения функции распределения скоростей и коорди
нат нами рассмотрена последовательность стационарных состояний 
в самом простом случае звездных скоплений, т. е. звездных скопле
ний. обладающих сферической симметрией.

Применяя результаты решения уравнения (2.10) к звездным 
скоплениям, мы пришли к слеующим выводам:

1. Пространственная плотность в сферически симметричных 
скоплениях в первом приближении с течением времени увеличи
вается. При этом звездные скопления должны разрушаться в срав
нительно быстрые сроки.

2. Во втором приближении пространственная плотность и потен
циальная энергия изменяются по закону (5.9) и (5.10).

3. Время релаксации для скопления Ясли порядка 1,2-10՜ лет.
4. Первый из сделанных выводов совпадает качественно с ре

зультатами работы Р. Миши |8|. которая выполнена посредством 
машинных вычислений.

В заключение выражаю глубокую благодарность академику 
В. А. Амбарцумяну за руководство и весьма ценные указания при 
выполнении данной работы.
Бюраканскзя петрофизическая обсерватория

ЛИ Армянской ССР Поступила 26 11 1965

Մ. Ֆ. ձՕՈԴԱՐՈ՚Լ

ԱՍՏՂԱԿՈՒՅՏԵՐ!’ ԴԻՆԱՄԻԿԱԿԱՆ ԷՎՈԼՅՈՒՑԻԱՆ

Ա մ՛ փ ո փ ո ս մ'

!!ֆերիկ աп սւր/տկու iiiihրի կառուցված քի ե կվհլլոէ .ցիա ք/ւ նկա րադրրււվժ լան 
համար տրւիէէմ է էհոկկեր-Պլանկի րնդհանրացված հավասս/րմսրն լած/րւմր. 
որը թուլլ Հ ւոտ/իո հաշվելու и/րսւդււէիք րււննե րի կռորդ ինս/տներքէ բաշխման 
ֆանկցիւսլի ձվ փոփոխա թլոլն ը փոքր է-երի համար: Ч-լդ ֆունկցիալի փո- 
փոխա իք լունր հաշվելա. համար արված կ ալն են թ ռպրւո թ /ան ր, որ կվ/էլլո/.֊ 
ցիոն էլտրդացման լ/նիք ացյ/ր կարելի Լ դիտել Որպես ււտացիւրնար վիՇակների 
հաջո րդականա իք լան:

'1‘ննս/րկված Լ ասադակսւրոերի ււֆերիկ ււիմեսւրիալի ղեսլքր:
Խնդիրը /ածված Լ 1-ին ե 2-րդ մռատվորու թլամր:
H.itni շին 1! ոտավորրււի) րրւնը տալիս !;

ճք - 3т, (2Q„ ֊ =, ֊ А

որաեդ Հրն դինամիկական շփման դսրծակիցն Լ , յ^ն, С ֊,-ն ե <3.-ն հաաււտ- 
աան են- Qq(Z:)-5z իւդւիրդ ֆունկցիա է, "րր Լ դաւէնտ.ւ)', երբ 1Հէւերդիան 
հավասար է կրիտիկական կներդ/rալին (E = /հ+ . իսկ /^'(/հ)֊ն ր>'տքսվելլան
րաշխման ֆունկցիան Լ:
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Որոշված I, նաև տարածական քսաաթ/ան փոփոխո1 [Jքունր:
1}էոաքյված արդլանքնհրր հաււաաասէ մ հն *Լ. Լ. Համրարձա // /անի |հ?| 

աևոոլթ րէէնր шишц ակւս րո և րի յւա լյչա (մ ան մասին:
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