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П Р ЕД И С Л О В И Е  РЕД А КТО РА

Крупнейшему советскому астрофизику Виктору Амизасповичу Ам
барцумяну 1Ь сентября 1УЬб года исполняется 60 лет. и ознаменоьа- 
ние этой Оиты ИзОательство АкаОемии наук Армянской ССР преОпри- 
няло издание настоящей книги, являющейся сооринием его труооч за 
последние 30 лет. В  сущности эта книси преОстивляет сооои греши 
том собрания сочинении В. А. Амбарцумяна, так как первые Оиа тома 
уже были оиуоликовины в 1УЬ0 году и свяои с его 50-летием.

Статьи, помещенные в Оанном томе, как и в двух преоыоущих, 
свидетельствуют о чрезвычайно широком диапазоне творчества учен о- 
го. Они очень различны кик по предмету, тик и по методу исслеОови- 
ний. Большие различия встречаются и в жанре раоо1—от изящных 
решений конкретных заОич Оо глубоких обоощении философского ха
рактера.

Все же наибольшее число статей этого тома посьящено оонои 
крупной проблеме астрофизики— изучению нестационарных явлении 
во Вселенной. В. А. Амбирцумян впервые рассмотрел разные формы 
нестационарности в галактиках и показал, что активные яОра галактик 
играют огромную роль в их развитии. При изучении вспыхивающих 
звезд им выОвинута гипотеза о новом источнике звезонои энергии и 
рассмотрена роль нового типа звезО (названных им фуорами), кото- 
рые быстро совершают перехоО от одного уровня излучаемой энергии 
к другому. Многие задачи, поставленные В. А. Амоарцумяном ь лои  
области, уже решены им и его последователями, оругие еще жду/ 
своего решения. Однако важно и то, что они правильно поставлены, 
ибо поставить заОачу чисто горизОо труднее, чем решить.

В  ряде статей банного тома пооробно излагаются взгляОы В. л. 
Амбарцумяна на происхождение и эволюцию небесных тел. Согласно 
его представлениям, эволюция веществи со Вселенной идет от плотных 
состояний к разреженным. С этой точки зрения, заслуживают боль- 
шого внимания его работы ( выполненные совместно с I . С. Саакяном) 
по построению моделей сверхплотных звезд.

В. А. Амбирцумян является одним из основоположников теории 
переноса излучения, очень важной для астрофизики и смежных с ней 
наук. Им были сформулированы <спринципы инвариантности> и с и< 
помощью разработаны новые методы, применяемые в настоящее время 
при решении многих научных и практических зидач. Эти методы уже 
были описаны в первом томе, теперь же излагается «метод самосог
ласованных оптических глубин», позволяющий решать нелинейные 
задачи теории переноса излучения.

В  книгу включены также статьи общего характера, в которых ав
тор делится своими соображениями о путях ризвития астрофизики и 
науки в целом.

Все статьи, содержащиеся в этом томе, расположены не в хроно
логическом порядке, а распределены по тематическим разделам. Печа
таются они в том оке виде, в каком раньше были опубликованы.• в 
журналах. Лишь статьи, опубликованные на иностранных языках, пе
реведены на русский язык. Сделали это сотрудники Бюраканской о(>- 
серватории Г. А. Арутюнян, Э. С. Парсамян, К. Л. Саакян, т. Г. 1ое-
масян, Г. Л/. Товмасян.

После некоторых статей помещены редакторские примечания.
Выражаю искреннюю благодарность Э. С. Парсамян за подгот< в- 

ку статей к печати и за помощь в редак/ировании.
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О П О В Е Р Х Н О С Т Н Ы Х  Я РК О С Т Я Х  В ГА Л А К Т И К Е

§ 1. Полные поверхностные яркости. При изучении строения нашей 
Галактики мы пользуемся в основном звездными подсчетами. При 
этом анализ звездных подсчетов, производимый для получения дан
ных о строении нашей звездной системы, связан с рядом трудностей 
частью принципиального, частью технического характера. В част
ности, он требует знания функции светимости и ее изменений в про 
странстве.

Однако н е к о т о р ы е  сведения о строении Галактики возможно 
получить без детального анализа звездных подсчетов. Для этого доста
точно использовать поверх-ност н ь к  я р к о с т и ,  обусловленные 
звездами, т. е. суммарные видимые яркости всех звезд, приходящихся 
на единичный телесный угол, скажем, на квадратный градус. В даль
нейшем мы будем употреблять термин полная поверхностная яркость 
именно в указанном смысле. Сами собою разумеется, что в наши 
полные поверхностные яркости не входят яркости незвездного проис
хождения, например, свечение ночного неба, зодиакальный свет и г. л. 
Мы не будем включать в них также «галактический свет», т. е. свет 
звезд, рассеянный космической пылью \. диффузными туманностями, 
а также свет от внегалактических источников.

К  сожалению, наши данные о полных поверхностных яркостях 
I должны пока получаться из интегрирования звездных подсчетов по 
разным величинам согласно формуле

где I выражено в звездах величины ш0, с квадратного градуса, а
А /  ч 1 * 1А (ш ) число звезд с видимыми величинами между ш---- и ш-|--- на

2 , 2
квадратный градус. Величина I есть функция координат на небесной 
сфере.

Попытка прямых определений I на основании наблюдения яркости 
неба и исключения посторонних компонент сделана в последней ра
боте Фесенкова [ 1]. и накопление систематических наблюдении подоб
ного типа в высшей степени желательно.

При вычислении I, согласно формуле (1), мы встречаемся с двумя 
трудностями. Иногда слабые звезды, на которые подсчеты еще не 
распространены (слабее 20.0), вносят значительную долю в величину 
интеграла (1). Эту долю приходится вычислять путем экстраполяции. 
Эга трудность имеет значение главным образом для низких галакти
ческих широт.

Для очень ярких звезд значение А (ш ) становится хотя и малым, 
но неопределенным. Из-за этого происходят флюктуации величины в

Астрон. ж , 23, 257, 1964.
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зависимости от того, попадает или нет в рассматриваемый участок не-
оа одна из немногочисленных, ярких звезд.

Несмотря на зто; подсчеты Уан Кйци а [2] и непосредственный 
учет ярких звезд позволяет с уверенностью определять полную по
верхностную яркость 1 для разных направлений.

$ 2. Парциальные поверхностные яркости. Наряду с полными по
верхностными яркостями мы можем рассматривав также п а р ц и 
а л ь н ы е  п о в е р х н о с т н ы е  я р к о е !  и, ооусловленные звездами 
того или иного физического типа.

Гак, можно говори 1 ь о парциальной поверхностной яркости, воз
никающей от звезд типа 1*, или о парциальной поверхностной яркости 
от О звезд и т. д.

Парциальные поверхностные яркости, очевидно, вычисляются по 
гои же формуле ( 1), с топ лишь разницеи, что уже представля
ют ч и с-1 а звезд данного типа.

Сказанное о трудностях вычисления полных поверхностных яркос
тей в еще оольшеи мере относится к парциальным поверхностным яр
костям вследствие неполноты данных, скажем, о спектральных типах 
слаоых звезд.

Основными данными для вычисления парциальных поверхностных 
яркостей, ооусловленных звездами различных спек 1 ральиых шпон, мо- 
гут служить подсчеты звезд по НОС, Ь Ы )  и НОЬ-

Заметим, чю если все звезды поделены на ряд не п е р е к р ы в а ю 
щ и х ся  физических типов (такое разделение может быть произведе
но различными способами по разным признакам, например, по спек
тру, по светимости, по признаку переменности и т. д.), то полная по
верхностная яркость равна сумме парциальных поверхностных яркос
тей.

Б последнее время часто производится разделение Галактики на 
ряд взаимно проникающих подсистем но разным физическим приз
накам (ЬшйЫай [3], Кукаркип [4 ]). Парциальная поверхностная яр
кость есть поверхностная яркость от звезд рассматриваемой подсисте
мы.

§3. Коэффициенты излучения. При теоретическом расчете повер
хностных яркостей нам придется рассматривать полный и парциальные 
коэффициенты излучения. Под полным коэффициентом излучения г] 
мы будем понимать суммарную яркость всех звезд, приходящихся на 
один кубический парсек, выраженную в яркостях звезд некоторой аб
солютной величины М.

Если Ф (М ) есть функция светимости, нормированная таким об- 
разом, что

Таким же образом могут быть определены п а р ц и а л ь н ы е  ко
эффициенты излучения для звезд, обладающих тем или иным физи
ческим признаком.

Переход от чисел звезд в единице объема и в единичном телес
ном углу к коэффициентам излучения и поверхностным яркостям ян*

(2)
где п— полное число звезд на кубический парсек, то

т4=  I Ф (М )Ю ° ,(М#“ М)(1М. (3)
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ляется переходом от «микроскопическое* точки зрении к «макроско
пической». у

А акая макроскопическая точка зрения уже давно но сущесип при
меняется при изучении внешних 1 алактик, например, при изучении 
эллиптических туманностей ^сравнить хо!я оы раооты Ооп а 101 оо 
эллиптических туманностях 1\и С  Л ю  и 44У4). Ь  галактической же 
астрономии она была пока использована лишь в отдельных сл> 1аял, 
например, для решения одной задачи в раооте игеепыет а и Неиуеу а

о количестве .света, рассеиваемою космической пылью, и а 
раоогах автора [/, о флюктуациях в поверхностных ярксилях Млеч
ного Пути.

Огееп$1еш'ом и Непуеу ом была получена в частности формула 
(9) настоящей раооты и проведено сравнение, аналогичное тому, кото
рое у нас дано в таОл. 1. Однако они не сделали тех выводов физи
ческого характера, касающихся относительного распределения зве™ и 
темной материи, к которым приходим мы, и которые имеют Оольшое 
принципиальное значение.

Заметим, наконец, что значение полного коэффициента излучени;; 
в окрестностях Солнца довольно хорошо определяется из функции 
светимости Уап-К1тцп а и равна 4.6 звезд с аосолютнон величиной 
10“' У в фотографических лучах и 0.1 звезд 10‘"и в визуальных лучах. 
Это означает, что колор-индекс среднего излучения звезд в окрес1- 
ностях солнца равен 4-О

§4. Коэффициент поглощения и оптическое расстояние о\ плоскос
ти Галактики. Б  дальнейшем мы отвлечемся от клочковатой структуры 
поглощающей среды в Галактике и будем рассматривать некоторый 
непрерывный макроскопический коэффициент поглощения который 
будет непрерывной функцией координат. Для любой точки в 1 алак- 
тике мы можем образовать интеграл от величины > вдоль перпенди
куляра, опущенного из этой точки до плоскости симметрии Галактика. 
Эту величину назовем оптическим расстоянием рассматриваемой точки 
до плоскости симметрии Галактики и обозначим ее через т. Имеем

г

=  (аОг, (4)ч
где 2— линейное удаление от галактической плоскости.

Когда г стремится к бесконечности, т стремится к т0, т. е. к полной 
оптической полутолщине Галактики

*о адг. (5)

Вообще х есть функция 2, х, у, а гэ функция от х и у. Однако я 
том приближении, в каком можно принять модель плоскопараллель- 
ных слоев в Галактике (вблизи Солнца), т зависит только ог г, то есть
постоянная.

В  модели плоскопараллельных слоев ц есть функция только 
т. е. она может рассматриваться как функция т.

Значение то в фотографических лучах равно 0 .2 5  по Ни&ые
[9] и О ,п34 по Паренаго [10].

§5. Полные поверхностные яркости при плоскопараллельных ело-
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ях. Как показали работы Вашакндзе [11] и Оорта [12], гипотеза плос
копараллельных слоев довольно хорошо согласуется с распределением 
звезд по видимым величинам в высоких галактических широтах. Прав
да, более точное исследование приводит к обнаружению ряда уклоне
ний от этой модели, однако в известном приближении мы можем поль
зоваться ею. Если в этой модели т}, как и есть функция т, то и 
отношение

^  = № )а

будет функцией
Поверхностная яркость на галактической широте Ь в рассматри

ваемой модели тогда представится формулой:

1(Ь)= | е - ^ Г В ( т ) - ^ - .  (3)
 ̂ 51пЬо

Впрочем, эта формула соответствует лишь тому случаю, когда все 
звезды погружены в поглощающий слон. Если часть звезд настолько 
удалена от галактической плоскости, что находится вне поглощающего 
слоя, то для 1(Ь) будем иметь

1(Ъ)= ( е ~ В ( - )  ^ С е ^ - V  ■ <7>
3 31П Ь 51пЬо

Второй член соответствует звездам, лежащим вне поглощающего 
слоя, и обращается в нуль при Ь = 0, т. е эти звезды ничего не при
бавляют к яркости экватора Млечного Пути.

Остановимся пока на случае формулы (6), т. е. примем, что все
звезды погружены в поглощающий слой. Это будет, в частности, при
условии, что 1) убывает при возрастании т относительно быстрее, чем я. 
При этом последнем условии введем следующую приближенную схему

В(*:)=Вп=соп$1 при ~ < ',< '0 (8а)
и

П(-.)=0 при т, -<т0, (85)
где т| некоторая постоянная. Принятие формул (8а, Ь) означает, что
мы допускаем постоянство отношения коэффициента излучения к коэф
фициенту поглощения до некоторого расстояния от плоскости Галак
тики. а далее считаем коэффициент излучения равным нулю.

Тогда (6) дает
1(Ь) =  В0(1 — «~‘г,м',ссЬ) (9)

Очевидно, что В0 есть яркость галактического экватора и может 
быть взята из наблюдений. Спрашивается, можно ли подобрать Т1 
таким, чтобы вычисленные из (9) поверхностные яркости оказались в 
согласии с поверхностными яркостями, вычисленными на основании 
данных Ван-Райна об усредненных по долготам значениях А т

Во втором столбце табл. 1 приведены 1(Ь) для разных Ь, вычис
ленные по (9) в предположении В,,-220 звезд десятой величины (фо
тограф.), с квадратного градуса и Т1±=0,12. В третьем столбце той же
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Таблица 1
ь 1с 1оЬч

0 ’ 220 220
10° 108 104
Ж 65 ГА
30е 46 47
40° 37 37
90° 26 25

таблицы даны значения I» в тех же единицах, полученные по указан 
ным выше звездным подсчетам.

Сравнение обоих столбцов пока
зывает, что принятая модель хо
рошо соответствует усредненному но 
долготам распределению яркостей 
звезд. Таким образом, звезды, ле
жащие пне поглощающего слоя, не 
влияют на распределение поверх
ностных яркостей. Поэтому второй 
член в формуле (7) является излиш
ним. Ботес того, оптическая тол
щина в формуле (9) оказывается 
равной только 11 =  0.12, т. е. эффек
тивная оптическая полутолшина того поглощающего слоя, в котором 
расположены звезды, равна 0.12. С другой стороны, поскольку мини
мальное значение то равно 0.23 (или 0.25 в звездных величинах), то 
не остается никаких сомнений, что значительная часть поглощающего 
слоя расположена в области,-где звезд очень мало, или, что т] убы
вает быстрее, чем а.

К  этому выводу другими путями приходили и другие авторы, на- 
пример, Аллер и Тремплер Г131. Точно так же Оорт П 41 отмечал, что 
большую концентрацию к плоскости Галактики пока'швяет лишь се
лективно поглощающая материя, в то рремя как материя, облатаю
щая нейтральным поглощением, более рассеяна.

§ 5. Уточненное толкование полученного результата Теперь, когда 
путем сравнения с наблюдениями вновь подтверждена н е к о т о р а я  
применимость модели плоскопараллельных слоев, мы можем остано
виться на толковании полученных численных значений параметров 
Эп и п .

Для этого заметим, что вследствие малости т! формула (9) для 
высоких галактических широт может быть написана в форме:

1(Ь)=В0*:,со5есЬ (10)
77или, при Ь =  — ,

а при Ь= 0°
( т )  - В л <

!=В„.

(И )

С другой стороны, более общая формула (6) дает для Ь = — при

малых тI

О  I" >
о

и для Ь = 0 

Из (12) и (13)
1(0)=В(0).

получаем

( 12)

(13)

I

1(0) В(0)
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а из ( 10) и ( 11) смысл условного числа п

(14 )

Из сопоставления этих двух равенств имеем:
*

.1

о
( ь г>)В(0)

или поскольку

П(-)0- =  и В(0) =  - ^ (16)

(17)

Таким образом, ц  представляет собою оптическую толщину слоя, 
обладающего таким же коэффициентом Поглощения, какой имеется в 
плоскости симметрии Галактики, и линейной толщиной, равной

Последняя же величина есть не что иное, как «линейная полутол- 
щина однородной светящейся Галактики около Солнца», т. е. если 
бы на протяжении такой высоты от плоскости Галактики т] была 
постоянной и равнялась л (0), то произведение 21̂ (0) было бы равно

Из формулы (17) можно получить значение Ъ\% если только из
вестно значение а (0).

§ 6. Определение а(0). Из (13) и (16) непосредственно следует

Формула (19) дает нам возможное™ определить значения а(0) 
коэффициента поглощения в плоскости Галактики в окрестностях Солн
ца, так как 1(0) известно из наблюдений, а ^ (0) может быть вычис
лено из известной для окрестностей Солнца функции светимости по 
формуле (3).

Мы уже видели, что 1(0) равняется 220 звезд десятой величины с 
квадратного градуса. Ту же самую величину можно выразить в звез
дах десятой абсолютной величины с квадратного парсека. Для этого 
указанное численное значение нужно помножить на 33. Получится

(18)

О

(19)
«(0)
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7.3-103 звезд десятой абсолютной фотограф, величины с квадратного 
парсека. С другой стороны, на основании функции светимости Ван Р а й 
на нетрудно подсчитать, что т)(0) равно 0.048 звезд десятой абсолют
ной фотографической величины с кубопарсека. Произведя деление, 
получаем а (0) =0.06 на килопарсек.

Но это есть значение коэффициента поглощения, определяемое 
обычным образом. Переходя к звездным величинам, получаем коэффи
циент поглощения, равный О”  -72 на килопарсек.

К  сожалению, пока мы мало что можем сказать о степени точности 
этого результата. Это связано прежде всего с тем, что мы ничего не 
знаем пока о степени точности значения т)(0). Кроме того, отклонения 
от положенной нами в основу гипотезы плоскопараллельных слоев 
также могут играть известную роль. В частности, возможна неболь
шая положительная поправка к полученному значению а (0), если 
Солнце расположено в разрежении и окружено более густо населенны
ми областями.

Наконец, поскольку для вычисления ?(0) нами использованы чис
ла звезд, усредненные по долготам, и поскольку 1(0) — получен-

ное значение а (0 ) есть среднее гармоническое. При значительных 
флуктуациях действительной величины (1(0) в зависимости от направ
ления среднее гармоническое и среднее арифметическое должны от
личаться друг от друга, причем среднее арифметическое должно быть 
больше. П о э т о м у  среднее арифметическое поглощение должно бы ть  
больше, чем 0.72 звездной величины на килопарсек. По предваритель
ной оценке поправка может достигать 0.10 звездной величины. Поэ
тому для среднего арифметричеекого значения коэффициента погло
щения мы будем иметь

^ ог. звёздной величины4 я (0)~  0.82--------------------.
килопарсек

Необходимо вновь подчеркнуть, что все полученные здесь по но
вому методу цифры для коэффициента поглощения являются совер
шенно предварительными.

§7. Определение гл. Из формулы (17) имеем для г,

2 “  — — *1 — •
а(0>

Используя полученные значения т, и а (0 ), получаем
г0 - 160 парсек.

Поэтому полная толщина однородно светящейся Галактики в райо
не Солнца’ составляет около 320 парсек.

§ 8. Определение Т| для отдельных типов звезд. Используя парци
альные поверхностные яркости для отдельны* классов звезд, мы мо
жем определить соответствующее им значение т., подобно тому как эго 
мы сделали для совокупности всех звезд.

Однако вследствие недостаточности наших данных о спектральных 
типах и других характеристиках слабых звезд мы можем получить бо
лее или менее реальные данные о парциальных поверхностных ярко
стях только тех типов, у которых яркость определяется в основно" 
звездами высокой видимой яркости.
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К числу таких классов звезд относятся В-звезды и цефеиды.
Нами было произведено определение «| следующим образом. 

Если взять поверхностную яркость в высоких галактических широтах, 
то вследствие малости Т| из формулы (9) будем иметь

1(Ъ) — В0х,со8есЬ,

а у экватора Галактики
1(0)= В 0.

Откуда

В частности,

* 1

1(Ь)

1(0)

(т)
1(0)

51 пЬ, (20)

(20' )

Для рассматриваемых классов число их представителей в высоких 
галактических широтах очень мало, поэтому для получения надежно
го значения поверхностной яркости нужно взять весьма обширную 
околополярную область (например, иногда область от ±30° до ± 90 °). 
Однако в этой области сама широта Ь меняется тогда в значительных 
пределах. Но мы можем проинтегрировать (20) по некоторому телес* 
ному углу о) и разделить на со. Тогда получим

Г 1(Ь)$1пЪс1ш. (21)
<*>1(0) О

И так как на самом деле рассматриваемая яркость состоит из свече
ния отдельных звезд, то интеграл сводится к сумме.

=  ЗШЬ. (22)и>1(0)
где I — яркость отдельных звезд. При этом суммирование распростра
нено на все звезды рассматриваемого типа.расположенные в области (о. 

Вместе с тем отметим, что сравнение (20')  и (22) дает

1 2* з1пЬ. (23)
V 2 / ю

Формула (23) дает нам возможность определять 1 ( т )  даже для
тех случаев, когда в непосредственной близости от полюса нет или 
почти нет звезд рассматриваемого типа

Что касается до 1(0), то оно может быть определено путем сум
мирования яркостей звезд в какой-либо узкой экваториальной зоне, 
например, в пределах между ± 5 ° галактической широты.

Вычисления, основанные на известных каталогах фотографических 
яркостей, дали следующие результаты:

а) средняя парциальная визуальная поверхностная яркость для 
звезд типов О— В 0— В|— В 2 при Ъ =  0° равна 2.7 звезды десятой вели
чины на 1 квадратный градус;
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б) средняя парциальная визуальная поверхностная яркость д™
звезд типов О В л— В, — В 2 при Ь = 9 0 ° равна 0 23 звезды десятой ве- 
личины на I квадратный градус.

Эти два результата получены по данным НОС. который надо ечн 
тать в данном случае исчерпывающим, так как звезды типа В 'слабее 
* т 0 . дают совместно очень малую долю суммарной яркости

На основании (22) для звезд О — В , из приведенных цифр пол\

Однако необходимо указать здесь на один источник возможных 
ошибок при определении г,. Дело в том «по при малочисленности жезд 
данного типа в высоких галактических широтах возможны широкие

словами, в зависимости от случайного наличия или отсутствия вблизи 
Солнца той или иной звезды рассматриваемого класса может полу 
читься различное значение поверхностной яркости.

Конкретно в данном случае звезда я \'|гц1г т  дает почти столько 
же при вычислении суммы (23). сколько остальные 26 звезд тина 
О — В 2. имеющие [Ь] > 20 °. Поэтому откидывание одной этой зве м .1 
дает Т| = 0.05.

К  счастью, отбрасывание других звезд не сказывается на резул» 
тате. Поэтому мы решили принять для О— В 2 значение Т| = 0.07.

с) Средняя парциальная фотографическая поверхностная яркость, 
обусловленная цефеидами (классическими) нрнЪ= (), равна 0 14 звезд 
десятой величины на квадратный градус.

(I) Средняя парциальная фотографическая поверхностная яркость, 
обусловленная классическими цефеидами при Ь =90°. равна 0.006 звезд 
десятой величины на квадратный градус.

Из этих двух цифр мы получаем Т|=0.04.
К  сожалению, на этот раз звезда б СерЬей определяет собой зна

чительную долю яркости экваториальной зоны. Если отбросить ее. 
то для Т| получится значение т, = 0.07 и в среднем мы имеем т4 = 0.06

Таким образом, мы принимаем
для звезд О — В 2 Т| = 0.07,
для цефеид Т| = 0.06.
Хотя, как мы видим, полученные для этих классов объектов зна

чения т| заключают известную неопределенность, все же- порядок их 
определен довольно хорошо. Малость значений Т| для этих категорий 
объектов не является неожиданной, так как они обладают сильной 
галактической концентрацией и, следовательно, сосредоточены в сред
ней части поглощающего слоя.

§9 Планетарные туманности. Изучение распределения суммарных 
яркостей планетарных туманностей по небу приводит к столь неожидан
ному результату, что на них стоит остановиться особо.

Нами были подсчитаны суммарные фотографические яркости этих 
объектов по галактическим поясам н получены для различных галак
тических шпрот средние поверхностные яркости, выраженные в звездах 
двадцатой величины с квадратного градуса, приведенные во вторим 
столбце табл. 2. При этом были использованы данные каталога плане
тарных туманностей, приложенного к книге Воронцова-Вельяминова.
«Новые звезды и ----  --------- 1,э.

чается
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Как легко видеть, наличие минимума I (Ь) не позволяет удовлетво
рительно представить наблюдательные данные с помощью формулы 
(9). Поэтому мы вернулись к* формуле </) н приняли в ней, что В ( т ) 
имеет некоторое значение Во в интервале от т = ().() до Т| = 0.04. Далее 
вне этого интервала В ( т )  настолько мало, что интеграл от т — 0.04 до 
т = т0 не имеет существенного значения. С  другой стороны, мы приняли, 
что С отлично от н у л я , что означает наличие большого числа туман-• • 
ностей вне поглощающего слоя.

Такая картина эквивалентна представлению о том, что планетар
ные туманности состоят из двух групп, пз которых одна чрезвычайно 
сильно сконцентрирована около плоскости Галактики, а другая настоль
ко рассеяна, что подавляющее большинство ее членов находится вне 
поглощающего слоя.

Тогда имеем формулу:

I =  Н0( I —е
Значения I, вычисленные 

В0 = 40 звезд 20-й величины-с 
С =  20 звезд 20-й величины 
третьем столбце табл. 2.

мчЬ ) ' Се (24)
при наилучших значениях постоянных: 
квадратного градуса, Т| = 0.04, т о = 0 ,3  и 
с квадратного градуса, приводятся в

Таблица 2

ь 1оЪа 1с

0° 44 40
7® 22 25

12э 46 30
20* 15 29
32 15 25
60° 21 18

Л\ы вчдпм, что, несмотря на 
вхождение в формулу (24) трех па
раметров, согласие между наблюден
иями и вычисленными значениями 
не вполне удовлетворительное. Тем 
более замечательно согласие, по
лучившееся для случая всех звезд 
в табл. 1.

Впрочем часть расхождении
табл. 2 должна быть отнесена за 
счет малочисленности планетарных 
туманностей и, следовательно, боль
ших флуктуаций.

§ 10. Цвет Галактики. Если представим себе наблюдателя, распо
ложенного вне Галактики в направлении ее оси вращения, то можем
попытаться рассчитать поверхностную яркость, которую он измерит в 
том месте Галактики, где находится наше Солнце. Известно, что эта 
поверхностная яркость, если только пренебречь дифференциальным 
влиянием космического поглощения, равна удвоенному значению тон 
поверхностной яркости, которую мы наблюдаем в направлении полюса 
Галактики, в том смысле, как это понимается в настоящей статье. Это 
справедливо как в отношении фотографической, так и в отношении ви
зуальной поверхностной яркости. Поэтому и колор-нндекс Галактик* 
в том месте, где находится Солнце, определяется значением колор- 
индекса того суммарного звездного излучения, которое исходит ог 
полюса Галактики.

Поскольку, согласно существующим данным (см., например, рабо
ту [15 ]), цвет рукавов и остальной части внегалактических систем весь
ма заметно отличается друг от друга, то это дало бы возможность кос
венного суждения о том. где расположено Солнце в Галактике, в ру
каве или вне рукава*.

• Вопросу о цвете Галактики посвящена также часть работы В А. Домбровского, 
которая была закончена нм до написания настоящей статьи и которая появится в 
печати в ближайшее время.
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Цвет полного звездного излучения из полюсов Галактики мо1 г, 
быть легко определен, если бы мы знали цвета всех звезд ,чо тстз 
точно слабых величин Хотя некоторые данные по этому вопросу им 
юте я [16]. мы все же далеки от обладания полными, а'тем бол-е точ
ными сведениями.

Однако, если имеющиеся данные позволит определить хотя бы 
некоторую нижнюю границу для коло?-индекса, ужо  это будет имей, 
большое значение.

Так, например, если будет установлено, что для общего звездного 
излучения полюсов г >01*50, то тем самым вопрос, поставленный 
выше, решается, так как для рукавов, наверняка, с < 0 т 50. Как мы 
увидим, такое определение некоторой чнжней границы для с вполне 
возможно.

Обозначим через 1к парциальную ш зуальную поверхностную яр
кость полюса Галактики, обусловленную звездами к-го спектралыюг > 
типа, выраженную в звездах некоторой величины. Фотографическая по 
верхиостная яркость, обусловленная теми же звездами, выраженная в 
звездах той же величины, будет равна 1к* 10 “ где ск колор-нндекс. 
соответствующий данному типу. Очевидце, что колор-индекс смешанно
го излучения будет равен:

г У  и  • 10 °-4г
С=  -2.5 1 * ^ - 1 ------  (23)

Д ля определения нижней границы с мы поступаем следующим 
образом: возможны два предположения: либо 1) г^О^б, либо
2) с < 0'м6. Если справедливо первое предположение, то уж,* имеете» 
нижняя граница колор индекса, равная О.6. Покажем, однако, что во 
втором предположении наблюдения позволяют также определить неко
торую другую нижнюю границу. Д ля этого введем вместо 1к некото
рые другие величины 1к . которые равны 1к для спектр, типов В, А и
Р, и меньше 1к для поздних типов О. К, М. Очевидно, что

2 Х Ю ” 04г* ^ 1 |кЮ -04гК

Ж  >  — З л  •
ибо среднее взвешенное значение величины 10 04гк. определенное ле
вой частью, получается путем замены весов !к для поздних спектраль
ных типов (для которых колор-индекс больше 0.6, т. е. больше сред
него взвешенного) меньшими весами. Поэтому если введем величину • ».

У | : • 10 04 II У |в . 10 04г
у г — < ~ 2 5 V I:* к — *

т. е. Г| будет нижней границей для г.
С другой стороны, данные НО С позволяют довольно точно опре

делить значения 1к для типов В, А, Р. так как для определения сум
марных яркостей звезд этих типов в направлении полюса I алактикн 
этот каталог можно считать достаточно полным. Небольшие поправки 
могут быть внесены путем использования данных подсчетов по В50.

Мы использовали для этой ц?ли статистику звезд 1Ю< . д шнхю 
СНагПег [17], и подсчеты звезд в ВВП . приведенные в предислови■* 
ко второму тому этого каталога. ,

Что касается звезд типов (3. К, М, то по отношению к ним Ш 
и даже В5Г) не может считаться полным. Поэтому мы не можем 
определить 1к для них, но мы можем, подсчитав суммарные яркостч

г, =  - 2  5 18 -----< —2 5  18— --- V?----- г- (26)
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для болсс ярких звезд этих типов, содержащихся в этих каталогах, 
определить некоторые цифры которые меньше 1к.

Таким образом, мы получили следующие значения 1к для разных 
спектральных классов

8р В А К О К М 
1к 1 4 5 12 7 0

звезд десятой визуальной величины с квадратного градуса.
Откуда по формуле (26) получилось С|=^0т 55.
Таким образом, в нервом предположении нижней границей с 

является 0.6, а во втором предположении 0.55. Так как других пред
положении не может быть, то нужно принять, что

с>0"'55.
Это служит хотя и косвенным, но гесьма сильным аргументом в 

пользу того, что Солнце не находится в рукаве Галактики.
Заметим, что вследствие малости селективного поглощения в нап

равлении полюсов Галактики мы имели право в формуле (26) ис
пользовать нормальные цвета соответствующих спектральных классов.

§11. Сравнение парциальных поверхностных яркостей для раэлич 
ных галактик. Представляет значительный интерес вопрос о сравне
нии парциальных поверхностных яркостей, обусловленных звездами 
какого-либо физического тина во внешних галактиках и в на
шей Галактике, когда она наблюдается снаружи и под тем 
же углом, что и данная внешняя галактика. Такое предвари
тельное сравнение нами произведено для одного случая, но мы не 
будем останавливаться здесь на этом вопросе, так как результат срав
нения уже опубликован в другом месте [18].

§ 12. Заключение. Мы видим, чго изучение поверхностных яркостей, 
обусловленных звездами нашей Галактики, приводит к ряду интерес
ных выводов. Главные из них следующие* а) значительно меньшая кон
центрация темной материн у плоскости Галактики по сравнению со 
звездами, чем это принималось до сих пор, и б) желтый цвет того 
места Галактики, в котором расположено Солнце, когда это место 
наблюдается из внегалактического пространства.

Само собою разумеется, все данные настоящей работы, так же. 
как ее выводы, являются предварительными. Нам хотелось только 
указать на новый путь исследования, который хотя и должен иметь 
ограйиченное применение (так как подробные подсчеты звезд должны 
в принципе давать более точную картину), но весьма прост и до сих 
пор, по-видимому, был мало использован.
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ОБ Э В О Л Ю Ц И И  З В Е З Д Н Ы Х  С И С ТЕМ

Рассмотрим некоторые аспекты проблемы эволюции звездных сис
тем. Главное внимание сосредоточим на галактиках. Но, вместе с 
тем. мы рассмотрим здесь некоторые вопросы, связанные с звездными 
скоплениями, которые входят в галактики в качестве их членов.

$ I. Звездные сис темы
Совокупность звезд, в которой движение каждого члена определя

ется в основном его взаимодействием с остальными членами совокуп
ности. называется звездной системой. Не только галактики, но и 
звездные скоп гения н даже кратные звезды удовлетворяют требованиям 
этого опрелV.!*: пд, если только под движениями, упоминаемыми в нем, 
подразум Л'.а I движения по отношению к центру тяжести рассматри
ваемой совокчипости.

Данное ы>нпе определение должно быть дополнено в том отноше
нии. что звездная система может содержать значительные массы диф
фузного веик »ьа. состоящего из газа и мыли, так же, как плотные те
ла незвездж.н природы, например, планеты и кометы. Согласно имею
щимся данным, полная масса диффузного вещества и малых тел (пла
нет и комет) обычно представляет лишь небольшую часть всей массы 
звездной системы. Однако может случиться, что некоторые звездные 
ассоциации составляют в этом отношении исключение. Масса диффуз
ного вещества в последних может составить значительную долю пол 
ной массы.

$ 2. Гравитирующий газ
Поскольку мы можем считать, что большая часть массы системы 

сосредоточена в звездах, главным видом взаимодействия между члена 
ми системы должно быть ньютоновское притяжение. Если 61.1 в физи
ческом состоянии звезд не происходило никаких изменений и, в част
ности. если бы их массы были неизменны, то проблема эволюции 
звездной системы могла бы быть сведена к задаче о поведении системы 
материальных частиц, взаимодействующих но закону Ныотона. С дру
гой стороны, если мы допустим, что в течение жизни звездных систем 
природа звезды н ее состояние меняются, но их массы остаются неиз
менными, то проблема эволюции звездной системы может быть раз
делена на следующие две независимые дпуг от друга части:

а) описание динамической эволюции гравнтируюшего газа, кото
рый состоит из частиц с инвариантными массами.

• Джордж Дарвиновская лекции, прочитанная на .заседании Королевского Астро
номического общества в Лондоне 13.5. 1960 академиком П. А. Амбарцумяном в свя
зи с присуждением ему золотой медали Общества за 1960 год. Печатается с незна
чительными дополнении ми и изменениями, внесенными автором (И.чв. АН АрмССР. 
серия физ.-мат. наук. 1961, 4, К» 3. с. 163).
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6) статистическое описание изменений и физическом состояли 
звезд.

В  качестве решения этой второй части проблемы мы могли бы 
например, иметь определение относительных чисел звезд каждого спек
трального типа и каждого класса светимости, как функции координат 
и времени. На самом деле мы не можем считать, что звезды имеют 
неизменные массы. М ы знаем, что они возникают из некоторого н> 
звездного вещества неизвестной природы и что в течение своей жи *- 
ни они выбрасывают некоторую часть своей массы в окружающее 
пространство.

Проблема усложняется тем, что процесс звездообразования в той 
или иной звездной системе может занижать значительную часть вре
мени ее жизни. Этот процесс формирования новых молодых звеи  
протекает одновременно с процессом развития уже существующих 
звезд. Вновь возникающие звезды могут иметь различные массы и 
начинать свою жизнь с различных физических состояний Распреде
ление вновь возникающих звезд по объему системы так же. как и их 
физическое состояние, зависит, по-видимому, от распределения и сос
тояния дозвездного вещества.-Г1о этой причине проблема эволюци ; 
звездной системы в общем случае не м.>жет быть просто сведена к 
проблеме звездной динамики или статистической механики.

Тем не менее, в некоторых случаях характеристическое время 1Ь в 
течение которого число вновь образовавшихся звезд достигает того 
же порядка величины, что и число уже существующих звезд

может оказаться намного большим, чем время, необходимое для не
которых существенных кинематических ч динамических процессов, про 
исходящих в системе.

За то же самое время 1| изменение массы подавляющего большин
ства звезд может оказаться пренебрежимо малым. Другими словами, 
за промежутки времени, короткие по сравнению с I*. звездная систе
ма может рассматриваться как простая совокупность постоянного чис
ла взаимно притягивающихся частиц с постоянными массами (грави- 
тиру ющий газ).

Система, состоящая из большого числа гравитирующих частиц, об
ладает некоторыми особенностями, которые делают невозможным при
менение к ней некоторыт методов и важных выводов статистической 
физики. Подробное рассмотрение показывает. что свойства такой со 
вокупности (гравитируюшего газа) существенно отличаются от пове
дения обычных физических тел (твердых, жидких и газообразных). 
Эти отличия обусловлены особой формой закона Ньютона. Наиболее 
существенным является здесь медленное уменьшение силы взаимодей
ствия с расстоянием. Как известно, силы, действующие между моле
кулами какого-нибудь электрически нейтрального тела, существенны 
только на расстояниях, сравнимых с диаметрами этих молекул. На 
больших расстояниях эти силы совершенно пренебрежимы. Это при
водит, например, к следующему различию макроскопических своис тв 
соответствующих совокупностей. Внутренняя энергия обычною физи
ческого тела, скажем камня, может б ы т ь  представлена как с\мм* 
внутренних энергий макроскопических частей, составляющих и .•». 
поскольку взаимодействие между каждыми двумя такими млкр 1 к > 
пичсскими частями очень мало. Иными словами, эта вихтренния ни р 
гия аддитивна до тех пор, пока речь идет о мысленном ра «делении те
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ла на макроскопические части. Действительно, взаимодействие меж
ду двумя макроскопическими частями обычного физического тела обус
ловлено главным образом молекулами, расположенными на поверх
ности, отделяющей эти части друг от др\ч а. Но ведь число молекул на 
такой поверхности пренебрежимо мало по сравнению с числом моле
кул, находящихся внутри каждого из соответствующих макроскопи
ческих объемов. I I  поэтому их взаимодействиями можно пренебречь. 
Так, внутренняя энергия камня почти точно равна сумме внутренних 
энергий отдельных его частей.

13 случае звездных систем положение совершенно другое. Если 
мы разделим мысленно обьем системы на две части, то полная энер
гия системы будет равна сумме энергий двух половинок плюс энерги I 
взаимодействия между последними, причем эта энергия взаимодействия 
будет того же порядка величины, что и полная энергия каждой по
ловины.

Это имеет далеко идущие последствия. В частности, становится 
неприменимым метод Гиббса, так как этот метод предполагает ад
дитивность энергий макроскопических субсистем. Статистические сум
мы, играющие в методе Гиббса фундаментальную роль, оказываются 
расходящимися. Физический смысл этого расхождения заключается в 
том. что для гравнтирующего I аза нет состояния статистического рав
новесия. Это означает, что вероятность того или иного возможного рас 
прсделения частиц в фазовом пространстве не имеет максимума, если 
только число частиц ограничено. Последнее условие в звездных систе
мах всегда удовлетворяется. \

Какое бы состояние гравитирующих частиц мы не выбрали, всег
да найдется некоторое другое состояние, более вероятное, чем выбран 
ное. Поэтому, если рассматриваемая система изолирована от других 
систем, произойдет переход в другое, более вероятное состояние. Та
ким образом, система будет все время меняться, переходя во все более 
и более вероятные состояния, но не достигая наиболее вероятного сос
тояния, поскольку таковое не существует.

Мы можем спросить, каково должно быть направление развития 
такой системы? Этот вопрос подвергся анализу уже в тридцатых го
дах текущего столетия, и некоторые результаты этого анализа объяс
нены ниже. Однако не мешает отметить, что для многих целей необ
ходимо иметь более точную трактовку вопроса и достичь более опреде
ленных выводов.

§ 3. Направление эволюции гравитирующего газа
Представим себе совокупность взаимно притягивающихся частиц 

(звездную систему), не подвергающуюся внешним воздействиям. Прос
тое вычисление показывает, что в такой системе средняя свободная 
длина пути во много раз превосходит линейные размеры системы.

Звезды могут проходить от одного края системы до другого, имея 
малую вероятность таких тесных сближений с другими звездами, кото
рые могут существенно изменить их траектории. Поэтому, в течение 
промежутков времени, порядка периода обращения системы, и даже 
в течение интервалов времени в несколько раз более продолжитель
ных. каждая звезда движется под действием сил притяжения, создава
емых системой в целом. Действием близких случайных прохождении 
можно, как правило, пренебречь.

В результате этого все звезды, имеющие кинетическую энергию, 
достаточную для того, чтобы уйти из гравитационного поля системы, 
непосредственно покинут его. Подобный уход произойдет, конечно,
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только в том случае, если звезды со столь большими кинетическими 
энергиями существовали в рассматриваемый начальный момент.

Остальные звезды, которые не имеют достаточно высокой кине
тической энергии, чтобы непосредственно покинуть систему, должны 
будут в течение долгого времени совершать движения вокруг центра 
масс системы. Вследствие различии в начальных положениях и коор
динатах должно происходить все возрастающее перемешивание звезд 
и, как результат этого, должно установиться некоторое стационарное 
состояние. Это стационарное состояние не будет состоянием равновесия 
в том смысле, как это понимается в статистической механике, так как 
наиболее вероятного состояния не существует. Но оно будет стацио
нарным состоянием в том смысле, что во время движении звезд, про
исходящих под действием регулярного поля всей системы, распределе
ние звезд в фазовом пространстве будет оставаться неизменным. 
Обозначим через \2 время, необходимое для установления такого ста
ционарного состояния. Эго время 12 будет несколько превосходить по 
порядку величины среднее время обращения звезды в системе.

Фазовая плотность I при таком стационарном состоянии должна 
удо вл ет во р нть уравнению

д\ „ , д\ . д \  д[ д\ д\ п— , 4- —  \ н ---- \ + —  /= (),
дх ду дг а; Отй

где

[ ( х - х , )М  ( у - у О Ч  ( г-г,)=  р-'

СН(х,, у,. г,; •>}. ■>)(у-у»)
|(х  — х,)* + (у - у ,)- + ( 2- г ,)»  Г

СН(х,. у, « 21; '. \» ;)(г  —г,)

й х ^  у ,(12, (И

2 =  -  Г I I Г Г Г У- г,; ах.оу.ах.ч**!:.Л 1. 'Л ' . '  Кх-х,)--+-(у—у , ) * (7.-г,)*!'-
Это уравнение является уравнением для самоудовлстворенной фа

зовой плотности в том смысле, что в конечном счете сама фазовая 
плотность определяет регулярное поле тяготения системы.

Оставим в стороне вопрос о том. все ли начальные распределения 
в фазовом пространстве приводят к стационарному состоянию данной 
совокупности звезд. Вполне возможно, что некоторые из них не при
водят к решению подобного типа Этот вопрос заслуживает более точ
ного рассмотрения и. насколько мы знаем, не был еще исследован 
сколько-нибудь подробно.

Сделанное выше утверждение об очень большой величине средней 
длины свободного пробега звезды, означает, что за время \2 случай
ные близкие прохождения («встречи») других звезд не могут, как 
правило, вызвать сильного отклонения данной звезды от регулярной 
орбиты. Однако в течение промежутка времени но много раз больше
го, чем 12, такие прохождения должны повлиять на движения звезд 
и фазовое распределение должно измениться. В результате мы б\дом 
иметь переход от данного стационарного состояния в другое, более ве
роятное состояние.

Проследим, в каком направлении должно происходигь изменение. 
Очевидно, что в результате сближений в каждом объеме будет иметь 
место тенденция к установлению максвелловского^распределения ско
ростей. Вследствие этого, некоторый, хотя и малый, процент звезд по
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лучит кинетические энергии, достаточные для того, чтобы уйти и* 
системы. В результате эти члены покинут систему. Таким образом, и 
каждом объеме установится некоторое «обрезанное» максвеллово рас
пределение. Но близкие прохождения будут продолжать совершаться и 
система будет продолжать терять свои члены. При этом полная энер
гия системы будет уменьшаться, ибо каждый из уходящих членов уно
сит с собой положительную энергию. Это должно привести к сжатию 
остающейся системы. Этот процесс ведет, к конечном счете, к полному 
разрушению системы. В результате должна остаться одна кратная 
звезда (или несколько независимых кратных звезд). Которая может 
быть устойчивой [1]. Промежуток времени, необходимый для разруше
ния системы (обозначим его через 13), превосходит так называемое 
время релаксации, то есть время, необходимое для приближенного ус
тановления распределения Максвелла.

Для открытых скоплений, содержащих порядка К )2 или К )3 чле
нов н имеющих диаметры в несколько парсек, время разрушения 
оказывается порядка нескольких сот миллионов или миллиарда лег.

Эти промежутки времени являются более короткими, чем приня
тые оценки возраста звезд и галактик. Поэтому открытое скопление, 
являющееся членом какой-нибудь галактики, должно разрушиться за 
время жизни галактики и его члены должны войти в общее звездное 
поле чюй галактики в качестве независимых членов последней.

§4. ГаЛцкти\и
Совершенно иное положение дел мы имеем в случае галактик. 

Картина статистико-механической эволюции, которая была описана вы
ше и которая заканчивается полным разрушением звездной системы, 
имеет мало отношения к развитию реальных галактик. Вычисления 
показывают, что для гигантских галактик, каждая из которых содер
жит обычно десятки миллиардов звезд, промежуток времени 13 измеря
ется несколькими сотнями тысяч миллиардов лет. М ежду тем возрас1 
(алактнк измеряется промежутками порядка всего лишь 10:о лет. За 
время такого порядка ( К )10 лет) происходят мощные процессы звез
дообразования, приводящие к изменению числа звезд так же, как к 
изменению соотношения между количествами звездного и дозвездного 
вещества. В  течение промежутка времени той же продолжительности 
значительная часть звезд исчерпывает, путем лучеиспускания, имею
щиеся в них источники энергии. Эти очень важные факторы, совмести > 
с явлениями вращения и кинематического перемешивания, определяют 
общее направление эволюции галактик.

Одним из лучших доказательств того, что галактики, подобные 
нашей звездной системе, но успели продринуться сколько-нибудь зна
чительно по пути установления максвелловского распределения ско
ростей. является полное нарушение принципа равнораспределения энер
гий среди звезд нашей Галактики [2 ].

Следует, между прочем, отметить, что отсутствие равного распре
деления является весьма благоприятным фактором, способствующим 
решению проблемы происхождения и рг вития звезд и галактик. В 
самом деле, если бы имело место более или менее точное равное рас
пределение энергий, то закон распределения звезд того или иного фи
зического типа в фазовом пространстве целиком определялся бы зна
чением массы каждой звезды этого типа, независимо от начальных 
условий формирования и дальнейшей истории эволюции звезд данного 
тина. На самом же деле мы знаем, что большинство звезд, входящих
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в галактики, проходит только через первую ступень описанной выше 
динамической эволюции, через стадию перемешивания. Другими по- 
вами, возраст большинства физических типов звезд больше чем I но 
меньше, чем 13. Поэтому совокупности звезд таких типов достигают 
стационарного состояния. Это означает, что субсистемы звезд каж того 
из этих типов в галактиках стационарны. Однако законы'распре 1• 
лен и я для различных субсистем различны. Эти различия обусловлены 
не разностью масс, а различиями в условиях звездообразования

Например, распределение в фазовом пространстве Р—О карликов 
совершенно отличается от распределения звезд типа КК Лиры Но 
значения масс звезд этих двух физических типов довольно близки друг 
другу. Очевидно, что это различие зависит ог условий, в которых об
разовались звезды этих двух подсистем. По-видимому, можно считать, 
что между этими двумя классами звезд ист никакой непосредственной 
эволюционной связи.

Сравним теперь звезды типа НК Лиры с голубыми объектами Хыомас- 
сона-Цвикки. Кстати, заметим, что за последние годы очень болыло • 
число таких голубых объектов было обнаружено в обсерватории Го 
нанцннтла (М ексика) и большое число их. найдено в Бюраканской 
обсерватории. Распределение в фазовом пространстве для обоих типов, 
ио-индимому, одинаково. Насколько далеко простирается это сходство, 
будет проверено в дальнейших исследованиях. Но если эти два рас
пределения'достаточно близки друг к дрхгу, го это означает, что пря
мая эволюционная связь между звездами К Р  Лиры и объектами 
Хьюмассона-Цвиккн не исключена.

Наконец, следует указать, что для некоторых физических типоз 
звезд продолжительность пребывания в данном состояния может быть 
короче, чем даже время перемешивания и. В случае, если звезды 
этого типа получаются как продукт эволюции звезд другого типа, к >- 
горые уже образуют подсистему, находящуюся в стационарном состоя
нии. то (разовое распределение для обоих типов будет одинаковым. 
В случае же, если звезды рассматриваемого типа (обладающего корот
кой продолжительностью жизни) возникают непосредственно из дозвезл- 
ного вещества, закон распределения будет полностью определяться 
распределением и состоянием этого вещества. Наилучшим примеро м 
являются голубые гиганты типа О и В  Известно, ,,Т(> они концентрн 
руются в спиральных рукавах галактик. Время жизни звезд в этом 
состоянии считается порядка 107 лет. Этот промежуток времени очень 
мал по сравнению с промежутком !2. который в случае нашей I алак- 
тики порядка 109 лет. Поэтому естественно предположить, что распре
деление этих молодых звезд в спиральных рукавах в известной сте
пени воспроизводит распределение юзвездного вещества.

§ 5. Происхождение звездно/х групп в спиральных рукавах
Наблюдения свидетельствуют, что О звезды, так же как звезды 

подразделений типов /У, не только концентрируются в спиральных 
рукавах, но и имеют тенденцию внутри рукавов входить в звездные 
ассоциации и О-скопления. Таким образом, ясно, что имеет место груп
повое образование звезд в спиральных в 'Т 'зях. Некоторые из этих >р> пи 
имеют положительную полную энергию и быстро распадаются. Дрчгр.е 
продолжают существовать в виде открытых скоплении, (.уиичтвенн \ 
однако, что за промежутки времени порядка 10* К )8 лет шезды и  •
должны изменяться и переходить в другие спектральные классы, 
следует одинаково как из теории эволюции звезд с п о с т о я н н о й  .кич»" 
(Ш варцшнльд. Хойл), так н из теории эволюции, сопровождаемой
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истечением вещества (Фссеиков, Масевич). Поэтому, по истечении НО*, 
которого времени, О-скопления должны превращаться в скопления ти
пов В  и А [3].

В этой связи возникает вопрос о длительной сохраняемости поло
жения и формы спирального рукава в спиральной галактике. Быть 
может, тот же вопрос лучше поставить следующим образом. Допустим, 
что ассоциации, возникающие в эпоху между 7', и Т,-| с!Т расположены 
вдоль спирального рукава. Как будут расположены ассоциации и
О скопления, которые сформировались з более поздннй интервал вре
мени между Т2 и Т г + Л  г'Б) дет ли расположение этого новою поколе
ния звездных групп в момент Т, + с1Г совпадать с расположением в тог 
же момент старшего поколения скоплении, вычисленными в предполо
жении. что дисперсия скоростей в скоплении равна нулю?

Л\аркарин [4] показал, что в то время, как О скопления распре
делены ,в узких полосах вдоль спиральных ветвей, Л-скоплення (так 
же. как и поздние В ) показывают в своем распределении некоторое 
безразличие по отношению к спиральным ветвям. С первого взгляда 
кажется, что как раз и следует этого ожидать, поскольку дисперсия 
скоростей скоплении в направлении, перпендикулярном к оси спирали, 
должна вызвать значительное расширение той зоны, где они присут
ствуют.

Вместе с тем ясно, что если а) не происходит прогрессивного сме
щения положения рукава, б) протозвездные тела имеют ту же диспер
сию скоростей, в направлении, перпендикулярном к оси рукава, что и 
возникающие из них скопления и в) сами протозвездные тела имеют 
достаточно длительный возраст, то нлфина зоны старых скоплений дол
жна совпадать с шириной тон зоны, в которой расположены прого- 
звездные тела, дающие начало скоплениям. С другой стороны, зона 
молодого поколения скоплений должна совпадать с зоной протозвезд. 
Таким образом, старые и молодые скопления в этих условиях должны 
занимать тождественные зоны, имеющие тождественную ширину.

Тот факт, что наблюдения решительно противоречат этому выво
ду может быть истолкован двояко:

а) ось спирального рукава систематически смещается по отноше
нию к звездам. Вследствие этого скопления, возникающие в рукаве, 
через некоторое время оказываются распределенными но всему диску 
галактики;

б) дисперсия скоростей скоплений значительно превосходит дис
персию скоростей тех прототел. из которых они образовались. В таком 
случае мы должны допустить, что в эпоху своего возникновения скоп
ления вообще приобретают дополнительные импульсы по отношению 
к оси рукава.

Трудно усмотреть, каким образом любое из этих допущений мо
жет быть согласовано с обычной концепцией образования молодых 
звездных групп в рукаве из совокупности газовых облаков. Таким 
образом, имеются трудности, связанные либо с самой природой спи
ральных рукавов, либо же с процессом формирования в них звездных 
групп.

§ в. Спиральные рукава и ядра галактик
Одной из замечательных особенностей сверхгнгантских звездных 

систем, подобных нашей Галактике или М31, является наличие в них 
весьма малого (диаметром всего лишь ь несколько парсек) централь
ного ядра. Весьма важно, что в М31 спиральные рукава, как показал 
Бааде, могут быть прослежены вплоть до самого ядра.
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Это обстоятельство делает очевидным, что механизм, ответствен
ный за возникновение и длительное существование спиральных рука
вов. каким-то образом связан с ядром и имеет какое-то отношение к 
внутренним свойствам ядра.

Уокер, Лальман и Дюшен недавно опубликовали результаты своих 
спектрографических наблюдений ядра М о !,  сделанных с помощью элек
тронной камеры, вмонтированной на новом рефлекторе Лнкскон обсер
ватории [5 ]. Они определили скорость вращения по наклону спек
тральных линий. Это позволило им вычислить массу ядра. Они нашли, 
что эта масса порядка, примерно, 13 миллионов солнечных масс.

Кажется совершенной загадкой, как тело, столь малой массы, мо
жет играть решающую роль в формировании спиральных рукавов, 
которые в случае М31 имеют общую массу порядка 109М.

Почти одновременно Гвидо Мюнч [ 6] опубликовал результаты 
своих наблюдений непрерывного истечения газов из ядра М31.

Согласно его оценке, масса, вытекающая из М  31 за один год, 
порядка одной солнечной массы. Аналогичная оценка произведена гол
ландскими астрономами для массы, непрерывно истекающей из ядра 
нашей Галактики. Эти факты вполне подтверждают весьма важную 
роль ядер в образовании спиральных ветвей. Но вместе с тем трудно 
понять, как такое истечение может продолжать существовать за пе
риоды времени порядка 109 лет, которые получаются из оценки воз
раста гигантских спиральных галактик.

Тем не менее кажется трудным избежать заключения, что в гене
зисе плоской составляющей звездных систем ядра последних играют 
фундаментальную роль.

ф 7. Выбросы из ядер
Известно, что в знаменитой радиогалгктике \ О С  4486 мы наблю

даем струю, исходящую из центра галактики. Тот факт, что струя 
имеет прямолинейную форму, не оставляет сомнений в том, что мы 
наблюдаем 'прямое испускание вещества. Высокая светимость сгу
щений, наблюдаемых в струе (мы не имеем точных данных об этих 
светимостях, но грубая оценка указывает на абсолютную величину 
— 14), делает вероятным допущение, чт> вся выброшенная масса по 
порядку величины равна массе некоторой карликовой галактики. 
Поляризация света сгущений показывает, что в различных частях 
струи происходят бурные физические процессы, присутствуют частицы 
(электроны) очень высоких энергий.

Естественно допустить, что все эго явление представляет собой 
одну из форм космогонической акт ивности ядер галактик.

Замечательная струя в N 0 0  4486 явилась стимулом для поисков 
подобных образований в других галактиках. Выполненные в Бюра- 
ланской обсерватории поиски подобных объектов привели к обнару
жению, по крайней мере, в двух «алактиках N00. 3561 и. 1С 1182, 
струй и сгущений значительно больших размеров. В то же самое 
время было обнаружено, что сгущения, находящиеся в струях этих 
галактик, имеют голубой цвет. Эти голубые сгущения сами являются 
галактиками умеренных масштабов (М  = — 16). Вероятно, они явля
ются самыми голубыми из всех наблюденных до сих пор галактик. 
Это подчеркивает особое физическое состояние рассматриваемых обь* 
ектов.

Как  известно, профессор Аро в обсерватории Тоианнинтла нашел 
целый класс голубых галактик, представляющих большой интерес. 
Однако упомянутые выше объекты являются гораздо болсс голубы*
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ми и но имеют прямого отношения к голубым галактикам Аро З а 
метим еще. чго вышеупомянутая галактика 1С 1182. в которой обна
ружены голубые сгущения, является членом скопления галактик в 
Геркулесе, имеющего, согласно исследованию Ьарбнджсн, положи 
тельную полную энергию.

По-видимому, мы можем рассматривать весьма голубой цвет 
упомянутых выше сгущений, как указание на их молодость. А это, 
в свою очередь, является косвенным подтверждением того, что очи. 
были выброшены из центральных областей (ядер) соответствующих 
сверхгигантских галактик.

Позднее, сотрудниками нашей обсерватории было наидско не
которое количество голубых карликовых галактик в окрестностях 
отдельных гигантских эллиптических систем на картах Паломарского 
атласа. Однако они уже не связаны струями с ядрами соответству
ющих галактик. Тем не менее вполне возможно, что и эти образова
ния являются результатом выброса.

Следует, наконец, отметить, что галактики КО С  3501 и 1С 1182 
в отличие от \’ОС 4486 не являются сильными источниками радио 
излучения. Это означает, что выбрасываемые сгущения могут иметь 
различную природу и вещество в них может находиться в различных 
условиях. '

Таким образом, мы можем заключить, что центральные ядра 
гигантских галактик наряду со «спокойной» активностью, проявляю
щейся в формировании спиральных рукавов и в непрерывном истече
нии вещества, показывают также различные виды бурной активности, 
связанной с выбросом струн и значительных сгущении вещества.

§8. Деление ядер
Как известно, несколько лет тому назад было широко распро

странено убеждение, что радиогалактнкп представляют собой пары 
столкнувшихся галактик. В ряде работ нами было показано, что эта 
точка зрения совершенно не соответствует действительности. В  нас
тоящее время имеющиеся факты говорят скорее о противоположном, 
т. е. о том, что радиогалактики представляют собой звездные систе
мы. в которых происходит процесс деления ядра или же выделения 
из ядра выбросов и сгущений, подобных наблюдаемым в ЫОС 4480

В некоторых радногалактнках (например. Лебедь А) мы имеем 
дело, по-видимому, с образованием двух ядер, что возможно ведет 
в дальнейшем к образованию двух галактик. В других случаях мы 
встречаемся с весьма интенсивным процессом формирования спираль
ных ветвей (Центавр А ). Эти вопросы нами были подробно рассмот
рены в Сольвеевеком отчете 1958 года, и мы не будем обсуждать их 
здесь в деталях. Я хотел бы только отмстить, что статистическое изу
чение совокупности кратных галактик приводит к выводу о том. что 
компоненты каждой кратной галактики возникли из единого тела. 
Иными словами, получается, что их в•г'.нгкновение связано с процес
сом деления сравнительно плотных масс.

Здесь же мы хотели бы только подчеркнуть, что не только в 
случае КтОС 4486, но и в случае всех других изученных радиогалак- 
тик, мы являемся свидетелями различных форм бурной космогоничес
кой активности ядер галактик.

§ 9. Шарообразные скопления

Исследования Хорнера и Кинмана показали, что шарообразные 
скопления в большинстве случаев движутся но весьма эксцентричным
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орбитам, проникающим в глубь центрального района нашей Галакти
ки. С дру!он стороны, весьма трудно представить себе возникновение 
столь плотных систем, как шарообразные скоплении на периферии 
Галактики, где плотность вещества очень мала. Поэтому естественно 
предположить, что возникновение этих скоплений каким-то образом 
связано с активностью ядра нашей Галактики.

Итак, приходится допустить, что шаровые скопления возникают
в центральных частях Галактики и затем выбрасываются оттуда на
ружу. I I  в этом случае мы встречаемся с групповым возникновением 
звезд. Однако на этот раз члены эт «х групп являются элементам.I 
сферической составляющей населения нашей Галактики.

Конечно, мы всегда должны иметь в виду, что допущение о проис 
хождении спиральных рукавов и систем шаровых скоплений непосред
ственно из ядра данной галактики встречает трудности, связанные 
с сохранением массы и с сохранением момента количества движения.

Возможно, что эти трудности являются указанием на то. что
связь между ядром и процессами формирования рукавов и шаровых
скоплений не является очень простой.

Допустим теперь, что в некоторых случаях возникающие таким 
образом шаровые скопления имеют положительную полную энергию 
(внутреннюю энергию). В  таком случае появляется возможность 
понять происхождение звезд сферической составляющей галактики и 
шаровых скоплений с единой точки зрения. Если мы учтем, что из
менения элементов орбит звезд в Галактике (происходящие под влия
нием случайных сближений) должны происходить редко, то следует 
ожидать, что звезды, возникающие из подобной группы с положитель
ной энергией, должны в течение долгого времени иметь орбиты, мал > 
отличающиеся от орбиты, описывавшейся центром тяжести .первона 
чальной группы. Члены таких групп мы должны были бы встречать 
и в окрестностях солнца, как потоки, состоящие из субкарликов, звечт 
типа 13К Лиры и других представителей сферического населения 
Вероятно, группы, обнаруженные недавно Эггеном и Сандеджем [7]. 
[8 ], имеют как раз такую природу (группа 1830 Грумбриджа, группа 
61 Лебедя).

Возможно, что этот вид космогонической активности, заключаю
щийся в формировании из звездного вещества шаровых скоплений как 
с отрицательной, так и с положительной полной энергией, играет 
наиболее важную  роль в эволюции эллиптических галактик низкой 
светимости. Возможно, что такая активность ядра приводит, в ко
нечном счете, к его истощению и исчезновению. Интересно рассмот
реть с этой точки зрения такие галактики, как система в Печи. N4)0 
185 и N 0 0  147, которые, как известно, входят в состав местного
скопления галактик. Население каждой такой системы коли «ественн ) 
превосходит население ярких шарообразных скоплении на одни или два 
порядка. Очевидно, мы можем предположить, что от первоначальных 
ядер этих галактик с течением времени отделялись шарообразные 
скопления с положительной полной энергией, а также по паре таро 
образных скоплений с отрицательной полной энергией. В результате 
этог'о в системах Печи и N 0 0  185 ядра были исчерпаны и получи
лись галактики без ядер, в то время в N 0 0  147 еще осталось неболь
шое ядро, которое наблюдается к::к кказнзвездный объект девятнад
цатой величины. Шаровые скопления с положительной полной энер
гией, распадаясь по мере своего возникновения, образовали, таким 
образом, общие звездные поля в указанных галактиках. С коплен,! 1 
же, имеющие отрицательную энергию, продолжают свое существова
ние как динамические единицы и как бы напоминают нам об нечем-
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нувшнх ядрах эллиптических галактик в Печи и N(10 185 и о буду
щей судьбе ядра N(10 147. Иным путем трудно себе представить во»- 
никновение плотных шарообразных скоплении в столь ра грежснном 
общем поле этих галактик.

В заключение и хотел бы отметить что по мерс углубления в 
сущность проблемы эволюции галактик все более очевидной стано
вится важность одного обстоятельства, подчеркнутого много лет тому 
назад Кукаркнным. Это обстоятельство заключается в том, что пути 
развития плоской и сферической подсистем звезд в Галактике яв 
ляются независимыми друг от друга. Но теперь оказывается, что эти 
пути встречаются между собой в самой амечательной области Галак
тики—в ее ядре.
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Д ля рассмотрения проблем динамики скоплений и групп галак
тик необходимо знать их массы. Имеющиеся данные <» массах га 'пк 
тик, к сожалению, скудны.

При определении звездных масс используются наблюдения орби
тальных движении в двойных звездах, (большое число уже известных 
орбит визуальных и спектрально-двойных звезд составляет солидную 
осчюву наших знаний звездных масс. В противоположность этому 
в двойных галактиках мы не в состоянии определять орбиты, а и >• 
пытки статистического использования разностей лучевых скоростей в 
двойных галактиках встречаются со значительными трудностями пр.» 
введении той или иной гипотезы и природе движения (эллиптичес
кого или гиперболического). Вот почему мы должны определять мас
сы галактик по измерениям вращения м внутренних движений в дан
ной галактике.

гг 9К  сожалению, получаемые таким путем данные накапливаются 
очень медленно. Так, общепринятое в настоящее время значение мас
сы нашей Галактики вполне возможно можег оказаться ошибочным 
на множитель порядка двух. Значение массы Большого Магелланова 
Облака очень неопределенно. Очень ограничены по количеству наши 
знания относительно масс как гигантских, так и карликовых эллнп 
тнческнх галактик.

Тем не менее, имеющиеся данные позволили сделать следующие 
ценные выводы, касающиеся значений отношения 1 =  4  Г:

а) отношение I = М /Ь убывает по крайней мере в 10 раз при пе
реходе от эллиптических галактик высокой светимости к спиралям 
и далее к иррегулярным галактикам;

б) отношение !' не возрастает, а скорее всего убывает при пере
ходе от сверхгигантских эллиптических галактик через гиганты .< 
карликовым системам, как системы в Печи и Скульпторе.

В результате отношение масс, скажем, сверхгигантов и карлико
вых галактик оказывается больше, чем отношение их светимостей.

Так, например, сверхгигантская эллиптическая галактика N О <. 
4889 в скоплении Сома почти в миллион раз превосходит по свети
мости карликовую систему, обнаруженную Цвнккн в Козероге, а 
отношение масс этих систем, возможно, гораздо больше.

Картина совершенно иная в «случае звезд. Светимость <деоь 
возрастает пропорционально относительно высокой степени массы 
Это объясняет тот факт, что хотя светимости звезд могут различать
ся в сотни миллионов раз, их массы отличаются, самое большее, ок )-

IпМаЬПИу РИепотепа 1п 5у$1егс5 оГ Оа1ах1е$- Доклад на конференции по неста
ционарным явлениям в системах галактик в Санта Варвара (Калифорния. С Ш А ), в 
августе 1961 г. Опубликован в трулах конференции: АзСгопопНса! ,1оигпа1. 66, 5*6. 
1961.
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ло тысячи раз, и большинство звезд имеет массы, отличающиеся от 
среднего не более чем в несколько раз.

Вследствие этого гравитационное поле в каком-либо звездном 
скоплении определяется почти в одинаковой мере как яркими, так 
и слабыми членами скопления. Эго не имеет места, однако, в случае 
скоплений и групп галактик. Здесь карликовые галактики почти не 
имеют никакого влияния на структуру гравитационного ноля, которая 
определяется главным образом небольшим количеством сверхгиган
тов и частично гигантскими галактиками.

Цвиккн [1] оказал большую услугу, доказав монотонное возрас
тание числа галактик с убыванием светимости (монотонная форма 
функции светимости). Вероятно, такое возрастание имеет место в 
большинстве скоплении и групп галактик. Однако даже в случае от
носительно большого количества «галактик низкой светимости, их 
влияние на структуру гравитационного поля внутри и вне скопления 
должно быть пренебрежимо мало. Достаточно сказать, что в Местной 
Группе полная масса, так же. как и гравитационное поле, определя
ется главным образом двумя членами: М31 и нашей Галактикой.

Это обстоятельство позволяет достичь определенного упрощения, 
решая задачи, касающиеся динамики скоплении галактик, сначала 
для небольшого числа их массивных членов.

Известно, что мы наблюдаем в большом количестве кратные га
лактики. Можно поставить вопрос о типе конфигурации этих систем, 
как это было с кратными звездами. Нашим целям больше всего под
ходит подразделение конфигураций на два типа: обычные конфигура
ции и конфигурации типа Трапеции. Последние определяются как 
кратные системы, в которых можно Найти по крайней мере три члени, 
взаимные расстояния которых имеют одинаковый порядок величины. 
Эти конфигурации не могут быть устойчивыми и распадаются за 
время порядка нескольких периодов обращения в системе.

Наблюдения указывают на то, что в реальных звездных системах 
типи Трапеции один из компонентов принадлежит спектральному ти
пу О или В. Такие звезды образовались недавно, и количество об
ращений. которое они совершили в системе, должно быть неболыни*м. 
Однако наблюдения показывают, что конфигурациями, подобными 
Трапеции, обладает также небольшое число кратных звезд поздних 
спектральных классов. Конечно, наблюдаемые нами на небе конфи
гурации являются проекциями истинных пространственных конфигу
раций. Поэтому, если даже не существуют реальные конфигурации 
типа Трапеции звезд поздних типов, то когда они проектируются на 
небо, появится небольшой процент ( ~ 8 % )  видимых конфигураций 
типа Трапеции. Это почти в точности совпадает с процентом конфи
гураций типа Трапеции, наблюдаемых в случаях, когда компоненты 
кратных звезд не принадлежат спектральным типам О или В. Ины 
ми словами, среди кратных зве?д поздних типов нет или почти нет 
реатьных конфигураций типа Трапеции.

Совершенно противоположным является случай кратных галак
тик. Как указывалось в одной из наших работ [21. из 132 кратных 
галактик каталога двойных и кратных галактик Холмберга [3] 87 
имеют конфигурации, которые несомненно должны быть отнесены к 
типу Трапепии. Таким образом, системы галактик типа Трапеции 
заметно преобладают и большинство кратных галактик образовались 
недавно, то есть их компоненты, начиная с момента образования сис
темы. могли сделать всего несколько оборотов.

В этой связи необходимо сделать, однако, два замечания. 1) Пе-
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рноды обращения в кратных и двойных галактиках должны быт. 
порядка 10' лет. Поэтому и наблюдаемые нами кратные системы м< 
гут, вероятно, иметь возраст в Г, 10" лет или более. В смысле не\ 
тончииостн кратных систем галактики являются, вероятно молотыми 
хотя их возраст в некоторых случаях может быть в три или чстып.’ 
раза больше, чем 5.10е лет. 2) Неустойчивости конфигураций тигм
I ранении еще не было дано четкого математического описания О  I 
нако, исходя из простых рассуждений, должно быть очевидно, чм  
вышеуказанное время распада (несколько периодов обращения) вер
но только для тех случаев, когда массы всех трех компонентов, на ко
торых основана коифшурации типа Трапеции, являются величинами 
одного порядка, в противном случае система может существовать 
значительно дольше. Кроме того, компоненты должны иметь срав 
ннмые светимости Значительное количество наблюденных кратных 
галактик на самом деле удовлетворяет этому требованию. В част
ности, в таких системах, как Квинтет Стефана или Секстет Сейферта, 
разности в звездных величинах сравнительно малы. В  нротивополож 
ность этому конфигурации типа Трапеции, в которых один из компо
нентов намного ярче остальных (например, система М31, М 32 и N 0 0  
205). являются, по-видимому," гораздо более устойчивыми.

С другой стороны, имеются случаи, когда скопление галактик 
содержит значительное количество членов, три или четыре пт которых 
заметно ярче, чем остальные (и поэтому содержат большую часп» 
массы) п которые вместе составляют конфигурацию типа Трапеции. 
Рассматривая только взаимодействие этих более ярких галактик, мож 
но утверждать, что такие системы должны быть неустойчивыми. Н а 
пример, четыре галактики N 0 0  3681, 3684, 3686 и 3091 образуют ти
пичную кратную систему типа Трапеции. Эта система включает 
себя, по крайней мере, дюжину других, намного более слабых га
лактик. но система, очевидно, является неустойчивой. Галактики 
N 0 0  7383— 7390 составляют часть маленького скопления, содержа 
щего шесть ярких членов и более чем дюжину слабых компонентов. 
Яркие члены образуют систему типа Трапеции. Наконец, три галак
тики ЫОС 3613. 3619 и 3625 образуют маленькую группу, содержа
щую еще по крайней мере восемь более слабых объектов. В этом 
случае имеются более слабые объекты со значительными угловыми 
диаметрами и низкой поверхностной яркостью. Мы снова имеем 
неустойчивую группу, хотя эта группа не является, очевидно, сама 
по себе скоплением, а образует конденсацию в Облаке Большой 
Медведицы.

Аргументы, представленные в наших предыдущих статьях, гово
рят в пользу совместного образования членов каждого скопления или 
физической группы галактик. Мы воздерживаемся от повторения 
этих аргументов, но поскольку мы все еще встречаем в отдельных 
статьях утверждения о возможности образования групп и скоплении 
галактик из независимых членов общего метагалактнчеекого поля, го 
выдвигаем один новый аргумент. Этот аргумент основывается на 
существовании систем из нескольких очень ярких галактик и боль
шого числа слабых. В  принципе возможно понять динамическое об
разование одной физической п а р ы  в результате случайной ветре"и 
трех галактик. Вообще говоря, эта пара в течение времени м мин 
захватывать также другие галактики. Однако между взаимодеч* . 
вующими галактиками должен иметь место обмен больших кол » 
честв энергии, и чтобы достичь этого, взаимодействующие галактики 
должны иметь массы одного порядка. Допустим, что кратная стте-
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ма из трех млн более массивных галактик образовалась именно та 
ким путем (хотя можно доказать, что это крайне невероятно); тогда 
ни одна галактика существенно меньшей массы (скажем, на два 
порядка меньше) не может быть захвачена такой группой, потому 
что обмен кинетическими энергиями в случае большого значения от
ношения масс всегда пренебрежимо мал. Таким образом. Механизм 
захвата встречается е новыми трудностями при любой попытке объ
яснить существование галактик малой массы в группах или скопле
ниях. Эта трудность применима ко всем трем приведенным выше 
примерам кратных систем ярких галактик с дополнительным числом 
слабых членов, а также к случаю пары ярких галактик N 0 0  521, 533 
которые имеют несколько очень слабых спутников.

Большое различие в распределениях ярких и слабых членов наи
более отчетливо видно в больших сферических скоплениях галактик. 
Яркие члены тесно сконцентрированы, тогда как слабые члены встре
чаются сравнительно чаще на периферии. Это явление было специ
ально рассмотрено Цвиккн. который показал, что скопление Согпа 
имеет очень большие размеры, если судить по распределению галак
тик низкой светимости. Однако положение совершенно иное в слу
чае иррегулярных галактик. Согласно Ривсу И ] ,  слабые галактики 
низкой поверхностной яркости в скоплении Девы проявляют приб
лизительно то же распределение и, следовательно, ту же степень кон
центрации, что и яркие галактики.

Такая картина имеет место также в случае объектов низкой по
верхностной яркости и с малым градиентом плотности в хорошо из
вестном скоплении и Печи. Как указал Ходж [5 ]. поиски подобных 
объектов и соседних со скоплением областях привели к отрицатель
ным результатам. Наконец, в отмеченном выше случае N 0 0  3613,3619 
и 3625 галактики низкой поверхностной яркости и низкой светимости 
не простираются дальше границ, определяемых группой ярких галак 
тик.

Эти примеры свидетельствуют в пользу того, что равнораспре
деление энергий между яркими и слабыми членами иррегулярных 
скоплений является несомненным и явления неустойчивости в ирре
гулярных галактиках выражаются гораздо отчетливее, чем в сфери
ческих скоплениях.

Существование большого количества конфигураций типа Тра
пеции означает, что многие из кратных галактик являются неустой
чивыми образованиями. Если это так, то мы не имеем права а рг1оп’ 
допустить, что кратные галактики должны быть системами с отри
цательной энергией. В случае простых двойных звезд (мы исключа
ем О и Н звезды) без каких-либо знаний об их орбитах можно ут
верждать, что большинство из них имеет отрицательные полные 
энергии. В действительности, если большинство кратных звезд имеет 
положительные полные энергии, то время распада будет всего не
сколько десятков тысяч лет, и пришлось бы допустить, что за такой 
период большинство кратных звезд замешается звездами нового по
коления. Иными словами, положительная полная энергия приведет к 
ошибочному заключению о темпах звездообразования в Галактике.

В случае кратных галактик допущение положительной полной 
энергии для большинства из них уже не ведет к подобному ошибоч
ному выводу. Выведенный таким способом возраст составляющих га
лактик лишь в несколько раз меньше возраста, принятого для на
шей I алактнки. Поэтому мы приходим к заключению, что знак энер
гии кратных галактик, групп и скоплений галактик должен
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быть определен в каждом отдельном случае па основе наблюдатель
ных данных.

Выдвинутые выше доводы поддерживают ту точку зрения, чту 
• допущение и ргСоП положительной полной энергии в некоторых сис

темах галактик не может рассматриваться более смелым, чем до
пущение о том, что почти все такие системы обладают отрицательной 
энергией. Тем не менее, рассмотрим факты. Данные показывают, что 
если для некоторых кратных систем допускается отрицательная пол-

Мпая энергия, го следует считать, что отношение! — — должно быть

приблизительно на одни порядок величины больше, чем следует из 
других данных. Так, в следующем докладе Каллогляна* указывается 
на то, что кратная система, состоящая из N 0 0  б», 69, 71, 72 и 
одной анонимной галактики, приводит к значению 1, большему чем 
300, если она имеет отрицательную иольую энергию. Д ля двойной 
галактики N 0 0  7385— 7386 он нашел [ больше? 600.

Зн ак  полной энергии Квинтета Стефана был определен нами и 
более подробно Д ж . и Е. М . Бэрбиджамн [6 ], что дало в результате 
положительную полную энергию. Позднее Лнмбер и Метьюс [7] 
указали, что при определенных допущениях, когда массы компонентов 
полагаются очень большими, Квинтет может иметь отрицательную 
полную энергию.

Недавно, в результате детальных исследований, получен знак 
полной энергии нескольких скоплений галактик. Некоторые труд
ности обусловлены неопределенностью в знании точного значения 1 
для гигантских эллиптических галактик. Полагают, что эта величина 
находится в пределах 30<С<70. Однако не исключены редко встре
чающиеся большие значения (Г — 100), в частности, для ярчайших 
сверхгигантов ( М « — 21.5). Нет непосредственных данных, которые 
дали бы нам возможность оценить значение Г для этих ярчайших 
сверхгигантов. Естественно поэтому полагать, что знак полной энер
гии определяется с большой уверенностью в тех скоплениях и систе
мах, в которых нет сверхгигантскпх эллиптических галактик. Поло
жение может быть даже лучше для систем, не содержащих и гигант
ских эллиптических галактик, и поэтому чрезвычайную .важность 
представляет установленная де Вокулером [8 ] положительная полная 
энергия соседней системы галактик в Скульпторе.

Не меньшее значение имеет результат, полученный ван ден Бер
гом [9 ] относительно скопления галактик в Гончих Псах, хотя иссле
дования по определению границ и отождествлению членов этого 
скопления должны быть продолжены.

Скопление Геркулеса, исследованное Д ж . и Е. М. Бэрбиджамн
[10], содержит только небольшой процент ярких эллиптических га 
лактик. Чтобы допустить отрицательную полную энергию этого скопле
ния, мы должны приписать величине Г значение порядка 300, что кажет
ся невероятным. Контраст становится еще более резким в случае скоп
ления в Деве. Допуская стационарность этой системы, мы должны 
признать, как показано де Вокулером [11], что [>1000.

М ож но  предположить, что скопление Сома могло бы, возможно, 
иметь отрицательную полную энергию, если современная шкала рас
стояний Сандейджа будет изменена путем дальнейшего уменьшен1: I 
постоянной красного смещения. С другой стороны, многие члены

* АМгоп  ̂ 66. 551. 1961.
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этого скопления являются эллиптическими галактиками умеренной 
светимости. Д ля них величина I не может быть очень большой, тал 
что если скопление имеет отрицательную полную энергию, то особен
но большое значение 1 должно быть приписано остальным сверхгигант- 
ским галактикам.

Естественно, что резкое расхождение между суммарными свети
мостями скоплении галактик н массам I, определенными применением 
теоремы вириала, вынудило некоторых авторов выступать в польз\ 
гипотезы о существовании дополнительных масс в скоплениях, не 
составляющих части галактик членов скопления, то есть о существо
вании межгалактической материи. Однако имеющиеся данные по 
верхнему пределу прозрачности в скоплениях галактик, так же, как и 
данные об излучении в 21 см, не благоприятствуют этому.

Остается допущение о сравнительном богатстве межгалактичес
кого звездного населения в скоплениях. Такая возможность подробно 
обсуждалась де Вокулером по отношению к скоплению С о та . Р е 
зультат отрицательный, если мы воздержимся от невероятно боль
шого значения Г для этого межгалактического звездного населения. 
Этот результат, очевидно, относится также и к другим скоплениям.

Таким образом, остается сделать только одно естественное пред
положение относительно \помянутых выше скоплении: они имеют« •
положительные полные энергии. Необходимо подчеркнуть, что ника
кие аргументы не могут быть а / г'юг1 выдвинуты против этого пред
положения.

Исследование структуры иррегулярных скоплений галактик при
водит к вы вод \ о том, что часто они состоят из нескольких наложен
ных группировок. Интересный пример такой группировки был указан 
Маркаряном несколько лет назад: цепочка ярких галактик в скопле
нии Девы, содержащая \ О С  4374, 4400, 4438 и другие. Предполага
ется. что эта замечательная дуга из восьми ярких галактик пред
ставляет физическую группировку внутри скопления Девы. С дру
гой стороны, факты относительно лучевых скоростей членов этой груп
пы несомненно устанавливают ее положительную полную энергию.

Недавно я просматривал резюме последней статьи ван ден Бер
га. в которой предположение о том что иррегулярные скопления со
стоят из отдельных подсистем и субскоплений, сделано в наиболее 
обшей форме. Трудно переоценить значение этого явления в пони
мании эволюции скоплений галактик. В этом случае мы, очевидно, 
имеем последовательное образование относительно независимых под
систем (субскоплеиий), суперпозиция которых приводит к иррегуляр
ным скоплениям. Возможно, что многие из этих подсистем имеют по
ложительную полную внутреннюю энергию.

Значительный интерес представляют результаты определения сред
него значения [ по разностям лучевых скоростей в двойных галактиках:, 
выполненного Пейджем [12], который получил 1 для спиральных 
и иррегулярных галактик и [ = 94 для эллиптических и линзовидных. 
Эти величины выводятся при предположении, что в двойных галакти
ках движения происходят по круговым орбитам. То, что значение 1 
для спиральных и иррегулярных галактик даже меньше, чем выведен
ное по вращениям одиночных галактик, означает, что все или почти 
все наблюдаемые тесные нары таких галактик составляют системы с 
отрицательной энергией. Сравним это с необычно большими значения
ми (, полученными па основе теоремы вириала для скоплении, состоя
щих из спиральных и иррегулярных галактик. Такое сравнение ведет 
к двум неизбежным выводам:
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■а) Все объяснения, принимающие во внимание отрицательную 
полную энергию скоплений и групп, составляющих из спиралей и ир
регулярных галактик, становятся еще более невероятными, поскольку 
аргументы, приводимые в подобных случаях, применимы также к 
двойным галактикам.

б) Среди изолированных двойных галактик почти нет систем с 
положительной энергией, поскольку такие системы могут представлять 
тесные пары только в течение очень короткого времени (порядка 10е 
лет).

Если это так, то тогда двойные эллиптические системы также долж
ны рассматриваться как системы, большей частью обладающие отри
цательными энергиями, и значение Пейджа 1 = 94 может считаться 
близким к реальному значению. Это приближает нас к выводу, соглас
но которому скопление С о т а  может иметь отрицательную полную 
энергию.

Интересно заметить, что когда мы переходим от двойных галак
тик к кратным конфигурациям типа Трапеции, разности скоростей сос
тавляющих становятся гораздо больше Допущение отрицательных 
полных энергий таких конфигурации ведет к чересчур большим зна
чениям I.

Говоря о нестабильности систем галактик, мы должны затронуть 
также раОиогилактики, которые, как правило, встречаются в скопле
ниях галактик. Радногалактики, по-видимому, всегда встречаются сре
ди немногих ярчайших членов соответствующих скоплений. Лучший 
пример представляет раднонсточпнк Персей А (Х О С  1275), который 
является ярчайшим членом скопления о Персее.

В  радногалактнке !^ОС 4486 из центрального ядра ныброшеиа 
струя с отдельными сгущениями, светимости которых напоминают све
тимости карликовых галактик. Вероятно, эти конденсации содержат 
огромное количество релятивистских электронов. Однако трудно оп
ровергнуть предположение, что в дополнение к релятивистской плазме 
эти сгущения включают в себя также существенное количество обыч
ного вещества. В  частности, они. вероятно, содержат в особенности 
источники релятивистских электронов.

Сильный аргумент в поддержку точки зрения представляется 
двумя галактиками (К О С  3651 и 1С 1182), из ядер которых выбрасы
ваются струн, содержащие голубые сгущения. Эти галактики с го
лубыми струями такж е находятся среди ярчайших членов в соответ
ствующих скоплениях. Наконец, имеются случаи, когда в окрестностях 
некоторых гигантских эллиптических галактик встречаются голубые 
компоненты, которые представляют, очевидно, более позднюю стадию 
в эволюции упомянутых выше голубых сгущений.

По всей вероятности, сгущения в \ О С  4486 представляют более 
раннюю стадию эволюции тех же объектов. В  таких случаях надо 
полагать, что интенсивность радиоизлучения голубых сгущений и го
лубых спутников уже ослабла.

С этой точки зрения интересно заметить, что очень близко к уда
ленной радиогалактике в Гидре, как это обнаружено в Бюракане, рас
положен голубой объект с фотографической величиной 18” 5. Показа
тель цвета этого объекта равен — 0'.;’5. Па наших снимках он звездо 
образен (как  и следовало ожидать при таком расстоянии, предполагая, 
что его диаметр меньше 2000 не). Если окажется возможным покачать, 
что *тот объект действительно является физическим спутником I идрм 
А, то это укаж ет на тесную связь между двумя типами эруптивной ак
тивности ядер сверхгигаитских галактик: выбросами сгущений плазмы
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н выбросами голубых сгущении. Так или иначе, все данные указыва
ют на то, что эта активность имеет очень важное значение в возник 
иовенин галактик.

Таким образом, мы приходим к выводу, что существуют скопле
ния. которые находятся в особенно активной фазе эволюции, когда 
внутри них возникают новые галактики. Существование радногалактн- 
ки является индикатором такой фазы. Возможно, что даже при такой 
фазе радиоизлучение имеет место только время от времени с изменяю 
щейся интенсивностью.

Хорошо известно, что н радногаляктикс Персеи А наблюдаются 
большие относительные скорости, вплоть до 3000 км/сек. Такие ско
рости превышают скорость ухода из скопления и таким образом сами 
по себе говорят о кестацнонарностн.

Поэтому кажется, что исследование радногалактик как систем, 
из ядер которых выбрасываются большие массы или которые находят
ся в процессе деления, должно пролить новый свет на явления неста 
ционарности в скоплениях галактик.
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О Б С У Ж Д Е Н И Е

Леметр спросил, с необходимостью ли «положительная полная 
энергия» означает, что скопления разлетаются, или это может вклю
чать случай непрерывного обмена галактиками между скоплениями к
полем.

Амбарцумян ответил, что положительная полная энергия— это 
предмет наблюдений и он может включать в себя обе возможности. 
Однако если галактики в скоплении имеют общее происхождение, с 
чем согласны многие астрономы, тогда концепция обмена исключается, 
и скопления с положительной полной энергией должны быть просто 
расширяющимися или теряющими членов в общее поле.

Пейдж добавил, что казалось бы невероятным, что галактики 
ноля могли бы собираться в скопления с положительной энергией.

Леметр. однако, утверждал, что такая концепция вероятности ос
новывается на предвзятых представлениях о процессах при более ран
них состояниях галактик.
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Поведи коснулся Местной Группы галактик, где за центр масс 
может быть взят центр масс М 3 ! и Галактики (пренебрегая массами 
других членов). Обнаружено, что шесть и< восьми членов, для которых 
имеются лучевые скорости, исключая тссчые спутники М31 и Магелла 
новы Облака, приближаются к центру масс. Только N 0 0  598 и 6822 
удаляются со скоростями в 14 и 110 км/сск соответственно. Устойчи
вость Местной Группы более полно затронута Лимбером в другом 
докладе, приведенном ниже*.

Отвечая Д жасту, который заметил, «то «расширение скопления» 
может просто означать, что его размеры возрастают по отношению 
к размерам галактик в нем, Амбирцумян сказал, что рачмеры расши
ряющегося скопления обычно возрастают быстрее, чем хаббловскос 
расширение, У  = Иг. Он подчеркнул также, что он не предпола!аст, 
что все скопления и группы галактик являются неустойчивыми.

Хекманн  коснулся численных расчетов-фон Хорнера, пока чавпж п>. 
что система точечных масс может выбрасывать из себя членов, даже 
если она имеет отрицательную полную энергию, а Пейдж укачал, что 
если не считать квазиустойчнвые группы отрицательной полной энер
гии, то группы и скопления с постулированной положительной полном 
энергией требуют дальнейшего объяснения источника положительной 
энергии.

Амбарцумян ответил, что он хотел бы сначала установить случаи 
положительной полной энергии г. исследовать обстоятельства, при ко
торых это имеет место, перед тем как искать физическое объяснение 
первоначального источника.

• А&1ГОП. ) . Сб. 572, !961 
примечание. Исходным пунктом для развития представления о космогонической актмг. 

ноет и ядер галактик явился факт существования динамически иечетончивых. рас
падающихся систем галактик. Этот доклад содержит основные результаты иссле 
дований нестационарных систем галактик, возникших вследствие деления ядер 
или выбросов из ядер больших масс вещества.
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В настоящем докладе мы рассмотрим основные факты внегалак
тической астрономии. Поскольку правильное представление о внешних 
звездных системах—галактиках установилось в науке лишь около со
рока лет назад, многие фундаментальные вопросы, относящиеся к 
миру внешних галактик, остаются нерешенными. Поэтому в настоящем 
докладе мы формулируем ряд проблем, которые кажутся нам наиболее 
существенными для дальнейших внегалактических исследований. При 
этом мы будем стараться не слишком удаляться от фактов и касаться 
преимущественно тех проблем, разрешение которых представляется 
осуществимым в обозримом будущем с помощью имеющихся средств.

Как известно, внегалактическая астрономия соприкасается с кос
мологией. т. с. с теориями, пытающимися описать Вселенную в целом. 
Эти теории несомненно приносят известную пользу, поскольку в них 
исследуются некоторые решения уравнений обшей теории тяготения 
Эйнштейна и ставится вопрос о сравнении этих решении со свойства
ми наблюдаемой части Вселсниой.\Вместе с тем они часто служат 
ареной для очень грубых упрощений и безудержных экстраполяций. В 
настоящем докладе мы не сможем коснуться анализа этих теорий и 
вопроса их дальнейшего развития, хотя считаем, что критический об
зор выполняемых в этой области работ был бы весьма ценным. Тем 
не менее факты и проблемы, которые затронуты ниже, должны иметь 
значение также для космологических теорий.

I ГЛ А В Н Е Й Ш И Е  Ф АКТЫ . СВЯЗАННЫ !- С Р А С П Р Е Д Е Л Е Н И Е М  
ВЕЩ ЕС Т В А  ВО В Н ЕГА Л А К Т И Ч Е С К О М  П РО С ТРАН С ТВЕ

Одним из свойств окружающего на: мира является то, что боль
шая часть наблюдаемого нами вещества сосредоточена в звездах. Д ру
гие объекты содержат лишь небольшую часть всей наблюдаемой мас
сы.

Важнейшим фактом внегалактической астрономии является то, 
что подавляющее большинство наблюдаемых звезд в свою очередь 
входит в состав гигантских звездных систем, носящих название га
лактик.

Размеры галактик и численность звездного населения в них варьи
руют в необычайно широких пределах. Сиерхгпгаитские галактики ти-

РгоЫ етз о( Ех(га-Оа]ас11с 1?с<еагс1;. Лекция но приглашению (1пу|(еЛ Г)1$соиг 
се) на Генеральной Ассамблее Международного астрономического союза (М А С ) п 
Беркли (Калифорния, С Ш А ) 21 а игу с а 1901 г. Опубликована п трудах М АС: Тгалзас- 
Поп$ о* 11с 1п1сгла11опа( АМгопош1са1 17 шоп, Уо!. XIП. Лсас1еш1с Ргс»$, Гопйоп. 
\'е\у Уогк. 19)’. р. М5. Здесь печатается но русскому изданию (Вопросы космогонии 
т. V III,  АН СССР. М., 1962. с. 3) с незначительны!'!! нзмененги\?ц п соогнетстонн с 
а т  л иигким орт иналом.



Внегалактическая астрономия 4*

„а  тех двух наиболее ярких галактик, которые находятся и центе 
скопления в Волосах Вероники (\ О С  4871 и 4889), имеют фо
тографические абсолютные величины, доходящие до — 22"', и содержат 
сотни миллиардов звезд, в то время как карликовые системы типа 
галактики в Скульпторе имеют абсолютные величины порядка — 11 т 0 
и содержат, по-видимому, лишь несколько миллионов звезд. К  карли
ковым галактикам примыкают, однако, системы еще более низкой све
тимости, которые могут быть названы субкарликовымн галактиками 
Представителем таких систем является галактика в Козероге, откры
тая Цвиккн и имеющая абсолютную фотографическую величину поряд
ка — 6 “ 5. Следует думать, что эта система содержит, самое большее, 
несколько десятков тысяч звезд. Таким образом, эта система более 
чем в десять миллионов раз беднее сверхгигантских галактик: более 
того, по числу звезд она уступает многим шаровым звездным скопле
ниям.

Что касается диаметров галактик, то они, как правило, заключены 
в пределах от 50 000 пс для сверхгигантов до 500 пс для субкарлнкон.

Гигантские и сверхгнгантские галактики с диаметрами от 5000 до 
50 000 пс неизменно имеют вы с о кую  поверхностную яркость (выше, чем 
24т 0 на 1 кв. сек. дуги), а также большую концентрацию светимости 
к центру.

Среди карликовых галактик встречаются наряду с объектами, 
имеющими высокую поверхностную яркость, также и объекты* низкой 
поверхностной яркости. Однако сущестьенно, что среди карликовых 
галактик наряду с системами, имеющими большой градиент поверх
ностной яркости от края к центру, имеются системы, у которых этот 
градиент очень мал, так что на снимках такая система представляется 
почти равномерным диском.

Примерами галактик, обладающих малым градиентом плотности и входящих 
в Местную Группу, являю ю я открытые Шэплн карликовые звездные системы о 
Скульпторе и Печи. Поверхностные яркости этих систем необычайно низки. Ь даль
нейшем Бааде показал, чго принадлежащие к Местной Группе галактики \О С  I 17 
и КО С  185 также имеют малый градиент плотности. Поверхностная яркость у 
этой пары галактик значительно выше, чем у о с н м  в Скульпторе и Печи. Проме
жуточное значение поверхностной яркости име.от два члена Местной I руппы: Сек 
стант В (9^57^3, 5°. 4', 195Э) и Лев 2 ( 10,,Г5'] 8. 12 33 , 1950) Вместе с тем у
них градиент плотности также мал. В  скоплении Девы встречается большое число 
объектов низкой поверхностной яркости с малом градиентом плотности. Некоторые 
из них но своим линейным размерам приближаются к средним по величине галакти
кам. Например, галактика 1С 3475 в скоплении в Деве наряду с весьма низком 
поверхностном яркостью обладает ничтожным градиентом плотности, а ее диаметр 
достигает 5000 пс. Таким образом, эта галактика по своим размерам намного превос 
ходит аналогичные объекты Местной Группы.

Тем не менее следует отметить, что относительно большие по размерам о**’, 
екты с малым градиентом плотности и низкой поверхностной яркостью очень редки 
Гак. например, в известном скоплении в Раке наибольшая из подобных галакпи 
имеет линейный диаметр около 2500 пс.

Тот факт, что подавляющее большинство звезд входит в состав 
галактик, приобретает глубокое значение, если мы примем во внима
ние, что в первом приближении галактики являются изолированным ! 
друг от друга системами. Обычно расстояние между соседними галак
тиками во много раз превосходит диаметры их центральных наибо
лее плотных частей. Вместо с тем отдаленные от центра и крайне ра 
реженные части галактик иногда даже проникают друг в дриа. Пар»!-
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ду с этой топографической и юлнрованнос гью мы должны отметить ди
намическую замкнутость галактик как звездных систем. Под дина
мической замкнутостью мы понимаем то свойство, что движения звезд 
в каждой галактике определяются в основном их взаимодействием с 
совокупностью других членов той же талактнки. Отметим, вместе с 
тем, что это условие динамической замкнутости выполняется лишь в 
некотором приближении. Взаимные возмущения близких друг к другу 
звездных систем, выбросы из центральных частей галактик, О которых 
речь будет ниже, являются случаями большего или меньшего наруше
ния замкнутости.

Подобно тому, что звезды входят в состав галактик, галактики 
в свою очередь входят в состав таких систем галактик, как скопления 
галактик, группы галактик и кратные галактики.

Если два десятилетия назад принималось, что помимо скоплений 
и групп галактик существует общее ноле, куда входит большинство 
галактик (подобно тому, как в нашей звездной системе имеется общее 
шездное поле, куда вкраплены скопления и ассоциации), то в настоя
щее время само существование общего ноля находится под сомнением. 
Во всяком случае в отношении галактик высокой светимости можно 
утверждать, что подавляющее большинство их входит в состав скоп
лений, групп и кратных систем.

Наблюдаемые нами скопления разделяются на два типа: сферичес
кие скопления с правильным, симметричным распределением галактик 
около центра и скопления неправильной формы. Население сферичес
ких скоплении состоит в осиовном\из эллиптических галактик. Рассеян
ные скопления содержат высокий процент спиралей. К  рассеянным 
скоплениям тесно примыкают группы галактик, подобные Местной 
Группе или группам вокруг М 10! и М81.

Так, например, группы галактик, связанные с М  101 и М81, ф ак
тически не содержат ни одной эллиптической галактики. Оли состоят 
только из спиралей и неправильных галактик. Группа галактик в 
Скульпторе, исследованная дс Вокулером, содержит только галактики 
типа 8с и неправильные. Наша Честная Группа также не содержит 
эллиптических галактик высокой светимости, но в ней имеются эллип
тические галактики низкой и умеренной светимости.

Интересно отметить также, что наша Местная Группа по существу 
состоит из двух очень небольших групп, приближающихся по своим 
масштабам к кратным галактикам. Первая группа содержит нашу Га 
лактику, два Магеллановых Облака и, по-видимому, некоторые га
лактики типа системы в Скульпторе. Вторая группа содержит туман
ность Андромеды с ее четырьмя спутниками и М  33. Однако такое раз
деление можно считать установленным лишь для галактик высокой 
и умеренной светимости.

Не исключена возможность, что все пространство Местной Группы 
заполнено карликовыми галактиками. Добавим, что полная масса всей 
Местной Группы определяется в основном двумя галактиками, являю 
щимися но существу центрами этих двух подгрупп, т. е. массой М 31 и 
массой нашей Галактики. В  свою очередь, богатые скопления галактик, 
содержащие большое число членов, иногда встречаются по двое, по 
трое, образуя кратные скопления галактик.

Выше указывалось, что галактики, как правило, являются изо
лированными друг от друга звездными системами. Однако заслужи
вают внимания случаи, когда эта изолированность нарушается. О 1 
метим здесь три категории подобных объектов:
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а) Взаимодействующие галактики. Это тс случаи, когаа две га 
лактики находятся близко друг к другу и присутствие одной серьезно 
влияет на строение другой галактики. Многочисленные примеры т а  
имодействующих галактик приведены и Атласе Воронцова-Вельямнно- 
ва*. При этом возможны два толковании наблюдаемых взаимодей
ствий: .1) приливные воздействия и 2) разделение совместно возникших 
двух галактик. В  последнем случае наблюдаемые «взаимодействия» 
следует рассматривать как последствия процесса деления.

б) Пары галактик. связанные мостами или перемычками. Много 
численные примеры эгого рода приведены в статьях Цвикки. Произве
денные последним исследования показали, что указанные перемычки 
состоят из звезд. Наряду с перемычками наблюдаются струн, выходя
щие из центральных областей некоторых сферических галактик, кото 
рые содержат в себе голубые сгущения, являющиеся карликовыми 
галактика ми.

К  числу галактик высоком светимости, из центральных областей которых выходи г 
струя, содержащая в себе голубые сгущения, относятся N 0 0  3561 и 1С 11 *?2

Получается, что струя как бы соединяет большую галактику г 
карликовой, напоминая перемычку. В  этих случаях нельзя сомневаться 
в том, что карликовая галактика отделилась от центрального ядра 
основной галактики. Поэтому кажется белее правдоподобным считать, 
что мосты и перемычки являются вообще результатом генетического 
процесса возникновения двух галактик из одной.

в) Радиогалактики. Как известно, ч отношении радиогалактик бы
ло высказано предположение, что они являются результатом случай 
ного столкновения нары независимых звездных систем. Допускалось, 
что энергия радиоизлучения имеет своим источником энергию столкно
вения двух газовых масс, входящих соответственно в каждую из га
лактик. Факты , однако, противоречат этой гипотезе. Все данные говорят 
в пользу того, что радногалактнки являются некоторым, может быть 
очень коротким, этапом в процессе внутреннего развития галактик 
очень высоких светимостей (галактик-сверхгигантов).

По-видимому, радиоизлучательная активность галактик тесно свя
зана с возникновением в них новых образований типа сгущений и 
струй (выбрасываемых из центра), спиральных рукавов и даже целых 
новых галактик. Иными словами, в некоторых случаях идет процесс 
деления ядра галактики и возникновения новой галактики в недрах 
старой. Поэтому часто радногалактнки являются саерхтесными систе
мами, состоящими из старой галактики н новых образований, причем 
последние наблюдаются обычно еще погруженными в старую галак
тику.

Следует отметить, что все перечисленные выше виды нарушения 
изолированности галактик наблюдаются лишь у небольшой доли об
щего числа галактик. Петь много оснований думать, что эти нарушения 
происходят лишь на определенном этапе развития галактик, тогда, 
когда возникают новые галактики.

Несмотря на то, что в изучении пространственного распределения 
галактик достигнуты серьезные успехи, многие важнейшие вопросы 
остаются нерешенными. Отметим некоторые из них: образуют ли 
скопления галактик в свою очередь системы более высокого порятка 
типа сверхскоплений или С.упергалакгнки?

• Воронцов-Вельяминов Б. А. Атлас взаимодействующих галактик. М , 19С0.
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Несомненно, что наша Местная Группа входнг н состав некоторой 
группы скоплений, в центре которой, ц качестве ее ядра, находится 
большое скопление в Деве. Эта большая пространственная группнров 
ка была названа де Вокулером Супергалактнкой. 1:е размеры поряд
ка 20 млн пс. Однако мы пока ничего не можем сказать о динами
ческом единстве этой системы или о наличии сил, которые могли бы 
поддерживать такое единство.

Вместе с тем весьма интересно, что существование сколько-нибудь 
большого числа подобных еупергалактнк вовсс не бросается н глаза 
при изучении распределения галактик на небесной сфере. При рас
смотрении этого вопроса надо учесть, однако, существование и*ух мыс
лимых возможностей. I ) промежутки между супергалактикамн вели
ки по сравнению с диаметрами самих еупергалактнк и 2) эти проме
жутки того же порядка, что и диаметры еупергалактнк. В первом слу
чае многие из таких еупергалактнк должны четко наблюдаться в про
екции на небесную сферу в качестве изолированных образований. Во 
втором случае мы будем наблюдать в проекции на небо в виде изо
лированных систем лишь небольшое число подобных образований и 
при поверхностном изучении вопроса трудно будет сделать заключе
ние о существовании далеких еупергалактнк.

Наблюдения дают прямое указание на неравномерность в распре
делении скоплений и групп галактик, что в известной степени может 
быть объяснено существованием еупергалактнк. Вместе с тем можно 
считать, что мы наблюдаем вблизи от нас лишь несколько и полирован
ных облаков, состоящих из большого числа сгущений. При этом на
дежно установлено лишь существование на южном небе большого об
лака. простирающегося от 1=160° до 240е при Ъ = — 140°.

Неравномерность в распределении галактик по небу, помимо той, которая выз
вана поглощением в нашей Галактике, четко обозначается уже в случае галактик 
каталога Шэплн и Эймс (предельная величина 13 ‘0). Зга неравномерность связана я 
основном с существованием местной Супергалактпки. Еще более ярко выражена не
равномерность в результатах подсчетов Шейна *• Внргаисна (предельная величина
18гт 4). При этом неоднородности мелкого масштаба обусловлены сосредоточием 
галактик в скоплениях. Однако имеются н бо ке крупные неоднородности, которые 
вызваны тенденцией скоплений образовывать группы, которые подобны обсужден
ным выше супергалак гикам.

Согласно данным Цвнкки и других авторов, неравномерности в распределении 
галактик распространяются до предела, дэстнж! люго с помощью Паломарского те 
лескопа тина Шмидта (почти до 20'п).

В  качестве примера можно привести большие облака галактик в районе скоп
ления Северной Короны. Однако для изучения тенденции скоплений к скучнванчю 
представляет большой интерес исследование распределения центров скоплений га
лактик. Такое исследование было произведено Абелем по снимкам Паломарского 
атласа Полученные им результаты подтверждают неоднородность в распределении 
скоплений.

Цвикки считает, что основная причина наблюдаемых неоднородностей в ра - 
пределен и и скоплений—клочковатая структура поглощающего межгалактического пы
левого вещества. Р.го аргументы в пользу наличия в определенных направлениях 
межгалактического поглощения, по-видимому, убедительны. Однакэ не все отклонения 
от однородности могут быть объяснены таким образом Поэтому приходится считать
ся с реальной неравномерностью в распределен и н галактик на самых больших рас
стояниях от нас.

Эти два факта говорят о том, что осуществляется вторая альтерна
тива, т. е. что супергалактпки существуют, но расстояния между ними
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примерно того же порядка, как и их диаметры. Хотя, таким образом, 
приходится согласиться с существованием отдельных супергалактик’, 
следующие вопросы остаются невыясненными:

а) Кикой процент скоплений галактик входит в эти системы более 
высокого порядки? Выражена ли тенденция к окучиванию скоплении 
одинаково сильно у двух известных типов скоплений (сферические и 
рассеянные)? На эти вопросы можно будет ответить лишь на основа
нии более подробных фотометрических и статистических исследований.

б) В  какой степени галактики низкой светимости повторяю/ пр >- 
странственное распределение галактик высокой светимости?

Как  указыьилось выше, сосредоточенность галактик в скоплениях 
довольно хорошо установлена по отношению к объектам высокой све
тимости. Однако объекты низкой светимости, начиная с расстояний п 
несколько миллионов парсеков, должны совершенно теряться сред I 
галактик отдаленного фона, и решение вопроса по отношению к ним 
встречает известные затруднения. Однако в отношении одного класса 
объектов низкой светимости, именно галактик низкой поверхностной 
яркости, кое-что можно заключить на основании результатов раооты 
Ривса, который установил, распределение объектов низкой по
верхностной яркости в скоплении Девы в грубых чертах повторяет 
распределение галактик высокой светимости. С другой стороны, мы но 
можем сказать, составляют ли галактики предельно низкой поверх
ностной яркости (системы типа галактики в Скульпторе или обьекг 
Цвикки в Козероге) общее межгалактическое поле или концентриру
ются в скоплениях и группах.

в) Супергалактики, о которых говорилось выше, представляют 
собой объекты с диаметром порядка 20 млн не. Если они являются 
наиболее крупными неоднородностями в распределении галактик. г> 
можно ожидать, что пространственные ячейки размером 50 или 100 
млн. пс уже будут приблизительно равны друг другу по количеству со
держащегося в них вещества (галактик).

Однако возможно, что существуют неоднородности более крупного 
масштаба. Вопрос этот может быть решен только на основании иссле
дования распределения слабых скоплений галактик (до величины 21 ’ ) 
или же на основании исследования распределения внегалактических 
радиоисточников. Решение этого вопроса крайне важно для обоснова
ния тех или иных космологических теории. Сейчас можно только ут
верждать, что нет никаких указаний, оправдывающих постулат об од 
нородности, вводимый обычно космологами.

г) Выш е уж е упоминалось о наличии серьезных свидетельств * 
пользу существования межгалактической пылевой материи. В  связи с 
этим следует вообще указать на желательность исследования всех 
видов межгалактического вещества. Уж е сейчас можно говорить 
реальности некоторых из этих видов:

1. Светлая межгалактическая материя, заполняющая иногда цен
тральную часть объема, занимаемого скоплениями галактик. Все дан 
ные говорят о том, что это светлое вещество, так же, как и наблюдае
мые часто в парах галактик мосты и перемычки, состоит из звезд.

2. Межгалактические шаровые скопления. Некоторые из них об 
наружены на расстояниях свыше 100 000 пс от нас.

3. Выброшенные из недр галактик гигантские облака релятивист
ских электронов. Например, радиоиеточник Центавр А состоит из трех 
подобных облаков, а источник Лебедь А — из двух. Каждое из таких 
облаков по своим размерам превосходит нормальные галактики Мно
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гие из этих облако» несомненно успели рассеяться в межгалактичес
ком пространстве.

4. Поглощающее пылевое вещество. Данных о размерах отдельны:: 
облаков пылевых масс нет.

5. Нейтральные газовые массы, которые, однако, присутствуют о 
столь небольшом количестве, что испускаемое ими излучение (напри
мер. в линии Л = 21 см) до сих пор не удалось уверенно обнаружить.

Пет сомнения, что каждый из этих видов межгалактического ве
щества заслуживает специального исследования.

II ГЛ А В Н ЕЙ Ш И Е  Ф АКТЫ . ОТНОСЯЩИ1 СЯ К К И Н ЕМ А Т И К Е  II
Д И Н А М И КЕ  СИ СТЕМ  ГА Л А К Т И К

Наши знания о движениях в мире галактик ограничиваются 
сведениями о лучевых скоростях приблизительно тысячи галактик. 
Никаких сведений о тангенциальных скоростях мы не имеем. Однако 
уже имеющиеся данные о лучевых скоростях, добытые почти целиком 
на обсерваториях Маунт Внлсон. Паломарской и Ликской, ставят пе
ред нами самые трудные проблемы, с какими когда-либо имела делэ 
астрономия.

Вся совокупность наблюдаемых галактик представляет собой часть 
некоторой грандиозной системы, которую мы называем Метагалакти
кой. Это понятие Метагалактики имеет смысл независимо от ответа 
на вопрос о существовании галактик вне этой системы. Важнейшим 
фактом, установленным па основании наших сведений о лучевых ско
ростях галактик, является расширен* Метагалактики.

Выведенный из эмпирических данных закон Хаббла
\\ = !!г,

соблюдающийся с точностью до небольших флуктуаций для значений 
г. доходящих почти до 2 млрд. пс, говорит о приблизительной однород
ности наблюдаемого расширения.

Все попытки найти вместо Допплер эффекта какое-нибудь другое 
объяснение красному смешению оказались искусственными и безрезуль
татными. Поэтому при рассмотрении всех вопросов, касающихся при
роды и особенно эволюции Метагалактики, мы должны учитывать 
явления расширения.

Конечно, закон Хаббла справедлив лишь в среднем. В дополне
ние к скорости, определенной по формуле Хаббла. каждое скопление 
галактик и каждая галактика по отношению к центру тяжести своего 
скопления имеют свои пекулярные скорости. Так. в Местной Группе, 
где расстояния между галактиками малы, относительные скорости оп
ределяются главным образом пекулярными движениями отдельных 
членов. По уже ближайшие скопления галактик и ближайшие внешние 
группы от нас удаляются, что свидетельствует о малости пекулярных 
скоростей этих скоплений и групп по сравнению с систематическими 
скоростями удаления по формуле Хаббла.

Численное значение постоянной I I  имеет огромное значение, пос
кольку его знание позволяет определить расстояние до самых отда
ленных скоплений. К сожалению, это значение точно не известно. М ож 
но с большой степенью вероятности утверждать, что оно лежит где-то 
в пределах

00 км/сек-Мпс<Н< 140 км/сек-Мпс, 
а с некоторым риском, что оно заключено в промежутке
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70 км/сек М п с < Н <  100 км/сек Мпс
в соответствии с результатами Сандейджа (19Г,8). Мы не будем вхо
дить в обсуждение вопросов, связанных с определением значения I • 
Отметим лишь, что при всех условиях закон Хаббла позволяет хоро 
ню оценивать относительные расстояния.

Вторым важным фактом, относящимся к движениям галактик 
является наличие некоторой дисперсии скоростей в каждом из скоп
лений галактик, что связано с внутренними движениями в этих скоп 
лениях. .

Если скопление находится в стационарном состоянии или по про
шествии некоторого времени должно прийти в стационарное состояние, 
то его полная энергия Е  должна быть отрицательной

е = т + у < о .
где Т и Ь’— соответственно кинетическая и потенциальная энергия сис
темы. Если же Е> 0 , то система не может прийти в стационарное сос
тояние, и по крайней мерс часть ее членов должна уйти в бесконсч 
ность.

Исследования последних лет показали, что для некоторых групп 
и кратных систем кинетическая энергия внутренних движений, опреде
ленная по лучевым скоростям, во много раз превосходит вероятные 
значения абсолютной величины потенциальной энергии, исчисленной 
в предположении, что основная масса скопления сосредоточена в ее 
галактиках и что отношение массы к светимости ! = М/Ь для данного 
типа галактик того же порядка, как з тех случаях, когда это отно
шение удавалось определять на основании исследования вращения 
галактик. Отсюда было сделано заключение, что некоторые группы и 
скопления имеют положительную энергию и должны рассеяться в иро< 
траистве. Такой вывод пришлось делать, например, по отношению < 
скоплениям галактик в Деве и Геркулесе, а также к сравнительно 
близкой от нас группе в Скульпторе. Последний случай, проанализи
рованный подробно де Вокулером, является особенно разительным, 
так как кинетическая энергия превосходит вычисленное абсолютное 
значение потенциальной, по-видимому, ьа полтора или два порядка

Поскольку положительная энергия должна приводить к уходу 
части членов скопления, а иногда и к годному рассеянию скопления 
можно думать, что имеется нечто общее между явлениями нестацио 
парности скоплений, с одной стороны, и явлением расширения Мета 
галактики— с другой.

Промежуточную роль в этом отношении должны играть системы 
типа местной Супергалактпки. Как известно, составляющие ее части 
удаляются друг от друга. Например, скопление в Деве или группа, 
связанная с М 81. удаляются от Местной Группы галактик

То, что было сказано относительно полной внутренней энергии 
скоплений галактик, остается справедливым и в отношении кратных 
систем. По-видимому, некоторые кратные системы имеют положитель
ные полные энергии. Все эти факты заставляют считать, что соответ
ствующие галактики сравнительно молоды: их возраст порядка 10* лог.

Однако независимо от з н а к а  полной энергии обращает на себя вни
мание еще одна особенность совокупности кратных (тройных, четвер
ных и т. д.) галактик. Как известно, подавляющее большинство крат
ных звезд имеет конфигурации «обыкновенного* тина, в го вреуч 
как конфигурации типа «Трапеции Ориона» составляют незначитель
ный процент (<  10% ). Среди кратных галактик примерно половина 
систем имеет конфигурации типа Трапеции. Поскольку системы типа
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Трапеции, как правило, нестабильны, мы можем заключить, что 
время, прошедшее со времени образования этих кратных групп, пре
восходит не более чем в несколько раз период обращения в гакон 
кратной системе, который в свою очередь измеряется цифрами о г 
109 до 5-109 лет.

Наконец, следует отметить, что предположение об отрицательнос
ти энергии всех двойных галактик иногда приводит к невероятно 
большим значениям масс компонент (Пейдж), поэтому имеются ос
нования допустить, что некоторые и I двойных галактик также имеют
положительную энергию.

В сверхтесных системах, каковыми являются радногалактнки, 
наблюдаются значительные разности скоростей компонент. Так, на
пример, в радногалактнке Персеи А эта разность достигает 3000 км/сек. 
Таким образом, и эти пары обладают положительной энергией. Сог
ласно нашему взгляду, мы здесь наблюдаем образование такой пары 
из одной галактики.

Дальнейшее накопление данных > лучевых скоростях галактик 
позволит разрешать многие нерешенные вопросы их кинематики и 
динамики. Некоторые из этих нерешенных вопросов перечислены 
ниже.

а) Более точное определение постоянной закона красного сме
щения. Это означает уточнение шкалы внегалактических расстояний.

б) Определение характера зависим ост и красного смещения ог 
расстояния при очень больших значениях последнего. Несомненно, 
мы должны наблюдать нарушение линейной зависимости. Однако 
для решения фундаментальных \космологнч1сских вопросов весьма 
важно знать, в какую сторону имеет место отклонение от линейности, 
является ли величина этого отклонения независимой от направления.

в) Очень важно определить пекулярные скорости центров тяжес
ти отдельных скоплений галактик, т. е. отклонение их наблюдаемых 
скоростей от формулы Хаббла Это имеет существенное значение для 
решения вопросов о генетической свя*ч между соседними скопления
ми. Но для определения указанных отклонений нужно научиться бо
лее точно определять расстояния отдаленных скоплений независимо 
от закона Хаббла.

г) Для решения многих вопросов динамики скоплений галактик 
и кратных галактик необходимо у мет о определять массы последних. 
К сожалению, в случае отдаленных галактик, входящих в указанные 
системы, мы определяем массы статистически, предполагая отрица
тельный знак энергии, а также применимость теоремы вириала.

Нужно определить массы галактик, входящих хотя бы в ближай
шие скопления, независимо от этого предположения. Вместе с тем 
необходимо найти способы оценки по крайней мере верхней границы 
возможных межгалактических масс в каждой системе (скопление или 
группы). *

д) Наиболее разительное несоответствие между массой системы, 
определенной из теоремы вириала. и массой, найденной из значений 
светимостей индивидуальных членов системы, установлено в случае 
некоторых рассеянных скоплений и групп галактик (скопления в 
Леве, Геркулесе, группы галактик в Скульпторе, Льве и т. д.). С 
другой стороны, по мнению Цвикки, большие сферические скопления 
не показывают никаких признаков расширения.

Д ля полного решения этого вопроса надо получить возможно 
большее число лучевых скоростей в нескольких ближайших больших 
сферических скоплениях.
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III НЕКОТОРЫЕ ФАКТЫ. ОТНОСЯЩИЕСЯ К ПРИРОДЕ ГАЛАКТИК
И ИХ СКОПЛЕНИИ

Наблюдения показывают, что формы и внутренние свойства га- 
лактик весьма разнообразны. Чтобы иметь возможность разобраться 
глубже в природе галактик, весьма важно иметь достаточно полную 
и вместе с гем простую систему классик икании галактик. Совершен
но очевидно, что чем более глубокое физическое значение будут 
иметь критерии, положенные в основу этой классификации, тем более 
полезной будет она для решения вопросов внегалактической астроно
мии.

Наиболее распространенная в настоящее время классификация 
Хаббла основана на изучении внешних форм наблюдаемых галактик. 
Она оказалась чрезвычайно полезной, ибо в отношении подавляю
щего большинства галактик вся наша информация до последнего 
времени сводилась к данным о внешней форме, интегральном блеске 
и видимом диаметре. Последние два параметра не являются сами по 
себе характеристиками системы, пока не известно расстояние. Однако 
за последние годы мы получили возможность приближенно судить 
об абсолютной яркости и линейтгом диаметре очень большого чн ла 
галактик, входящих в богатые скопления, поскольку стало известно, 
что наиболее яркие члены этих скоплений всегда являются сверх
гигантами, абсолютные величины которых порядка — 21т 0. Сравни
вая эту абсолютную величину с видимей величиной наиболее ярких 
членов, мы можем очень грубо оценит» расстояние и тем самым све
тимости и абсолютные размеры всех остальных членов. Как указы 
валось в начале настоящего доклада, диапазон светимостей галактик 
в скоплениях очень велик. Постепенно стало ясно, что класс свети
мости данной галактики (сверхгиганты, гиганты, объекты умеренной 
светимости, карлики или объекты крайне низкой светимости типа 
объекта Цвиккн в Козероге) во многих случаях имеет более сущест
венное значение, чем даже се форма. Вспомним еще раз, что галак
тика-сверхгигант содержит в десятки миллионов раз больше звезд, 
чем какая-либо галактика крайне низкой светимости.

Д ля понимания свойств галактики важное значение имеет изуче
ние природы ее центральной части и. в частности, вопрос о наличии 
в ней небольшого по величине центрального ядра. Желательно, что
бы новые попытки построения классификации учитывали значение 
светимости, а также, чтобы задание класса определяло роль цен
тральных частей и, возможно, самого ядра. Наконец, возможно, что 
имеются другие, еще не известные параметры, которые крайне важ 
ны для описания состояния галактики.

Недавно предложенная классификация Моргана, учитывающая 
степень концентрации светимости, в известной степени отвечает од
ному из этих положений. Однако задание класса Моргана оставляет 
светимость неопределенной. В последних работах ван ден Берга де
лается попытка ввести параметр, определяемый из наблюдаемой 
формы галактики, но по существу определяющий ее светимость Эго 
очень удачный принцип. К  сожалению, однако, классификация ван 
ден Верга не является универсальной и охватывает только спирали 
более поздних типов. Поэтому следует думать, что в дальнейшем 
будут предложены новые классификации, ставящие задачу опреде
лить существенные параметры каждой галактики.

Важнейшим достижением второй четверти нашего столетия яви
лось представление о существовании подсистем в галактиках (Линд-
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блад, Кукаркин, Бааде) и разных типов звездного населения. В 
некоторых галактиках, например в системах типа ЕО, мы имеем до
вольно большую однородность населения. В  таких случаях можно 
утверждать, что вся галактика состоит юлько из одной подсистемы. 
Эго справедливо, в частности, но отношению к таким членам Местной 
Группы, как система в Скульпторе, галактики М 32 и N 0 ^  147. В 
отличие от мнения, когда-то высказанного Бааде, по видимому, в 
природе мы не наблюдаем систем, состоящих целиком из населения 
I типа (население спиральных рукавов). Однако во многих случаях 
галактики представляют собой суперпозицию двух или нескольких 
подсистем, содержащих разные типы населения.

Так, линзовидные галактики (80) состоят из двух подсистем, в 
свою очередь состоящих из звездного населения сферической состав
ляющей и диска. Гигантские спирали типа М31 состоят из сфери
ческой составляющей, диска и спиральных рукавов. Возможно, что 
необходимо более подробное деление. Для нас, однако, важно, что в 
данном случае имеет место суперпозиции различных подсистем.

Имеющиеся данные говорят о том, что население различных под
систем проходит различные, друг от друга независимые пути эволю
ции. Есть основания считать, что средний возраст звезд различных 
подсистем также различен. Получается, что, если не считать динами
ческого взаимодействия, каждая из подсистем живет своей отдель
ной жизнью. Именно это важно при описании галактик как состав
ных систем, получившихся как бы в результате простой суперпозиции 
подсистем.

Об относительной независимости различных подсистем, входящих 
в состав одной и той же галактики, свидетельствует то, что степень 
развития одной из подстистем (в смысле богатства подсистемы и ее 
размера) не зависит от степени развития другой подсистемы.

Так, например, сферическая подсистема галактики М31 по свое
му богатству и размерам не отличается сильно от нормальной галак
тики *1нпа Е0, обладающей абсолютной величиной около— 19 т 0. 
Между тем. последняя вовсе не содержит населения плоской подсис
темы и спиральных рукавов, в то время как М31 имеет мощные 
спиральные рукава и богато населенный диск.

С этой точки зрения интересны также те системы, которые зани
мают промежуточное положение, т. е. такие, в которых одна из под
систем развита очень сильно, в то время как другая сравнительно 
бедна. Замечательным примером является КО С  5128 (радиоисточник 
Центавр А ), которая ,на передержанных снимках представляется 
гигантской эллиптической галактикой, однако на самом деле в своей 
центральной части содержит слабо развитую плоскую подсистему, в 
которую входит много поглощающего вещества. Как показали иссле
дования супругов Бэрбиджей, основанные на измерениях лучевых 
скоростей в этой плоской подсистеме, экваториальная плоскость пос
ледней приблизительно перпендикулярна к экваториальной плоскости 
эллиптической подсистемы. Это хорошая иллюстрация к утверждению 
о независимости подсистем. Другим интересным примером является 
галактика N 0 0  3718. Спиральные рукава этой галактики обладают ма
лой мощностью, однако, в отличие от КО С  5128. простираются дале
ко за пределы объема, занимаемого сферической подсистемой. В 
этой галактике плоскость сосредоточения темного вещества накло
нена к экваториальной плоскости эллиптической подсистемы примерно 
на 25°, что также говорит о независимости подсистемы.
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Можно было бы привести и противоположные примеры, когда 
сферическая подсистема развита весьма слабо, а плоская представле
на очень сильно. Очевидно, что таким примером может служить Боль
шое Магелланово Облако. То, что в этом облаке имеется сферичес
кая подсистема, следует хотя бы из присутствия по крайней мере трех 
десятков шаровых скоплении, сходных с шаровыми скоплениями в 
нашей Галактике и М31. К  сожалению, другие объекты сферических 
подсистем очень трудно выделить на фоне населения плоской состав
ляющей. Поэтому трудно сказать, на какие эллиптические системы 
похожа сферическая составляющая Большого Магелланова Обляка. 
Судя по распределению шаровых скоплений и по их количеству это 
должна быть эллиптическая галактика умеренной светимости (М ^
— 16т ), обладающая малым градиентом плотности от центра к краю. 
Известно, что при переходе от сверхгигантских эллиптических галактик 
к эллиптическим галактикам умеренной светимости все чаще встреча
ются объекты, показывающие малый градиент плотности.

Выше мы говорили о сравнительной независимости различных 
подсистем, входящих в одну и ту же галактику. Однако в одном от
ношении связь между подсистемами почти постоянно соблюдается с очень 
большой строгостью. М ы имеем “В виду наличие общего центра. Центр 
сферической подсистемы совпадает с центром диска и вместе с тем с 
областью, из которых выходят спиральные рукава. Как известно и* 
наблюдений ближайших галактик высокой светимости, в этом центре 
располагается обычно ядро, имеющее размеры всего в несколько пар
секов (меньше, чем диаметр обычного шарового скопления). Естествен
но возникает мысль, что происхождение отдельных, почти независимых 
друг от друга подсистем каким-то образом связано с наличием ука
занного ядра.

В  некоторых галактиках следы ядер не обнаружены. Гак обстоит 
дело, например, в случае N 0 0  185 или в случае системы в Скульпто
ре. Однако обратим внимание на абсолютные величины рассматри
ваемых ядер. У М  31 фотографическая величина ядра равна 11 6. 
У М 32 она равна — 11т  1. У М  33 имеем М  = — 1()т 3. У N 0 0  147 
М  = — 5»* 0. Создается впечатление, что абсолютная величина ядра 
уменьшается с уменьшением градиента плотности. Поэтому следовало 
как раз ожидать, что у \ О С  185 и в системах типа Скульптора, так 
же, как, может быть, в Магеллановых Облаках, ядро должно иметь 
еще более низкую светимость, чем в N 0 0  147. Если она порядка М 
—2™, то очевидно, что ядро затеряется среди звезд. Отметим, что в 
Магеллановых Облаках ядра будут незаметными даже в том случае, 
если у них М = — 5 Ш. Поэтому преждевременно делать окончательный 
вывод об отсутствии ядер в этих системах. Однако если ядра в них 
существуют, то они должны обладать малой мощностью.

Выше указывалось, что концентричность подсистем в каждой га
лактике соблюдается весьма строго. Однако имеются отдельные слу
чаи нарушения концентричности. В качестве примера можно привести 
N 0 0  4438 в скоплении Девы, где две подсистемы явно смещены по 
отношению друг к другу.

Имеется некоторое сходство между галактиками и скоплениями 
галактик. Оно выражается в том. что подобно тому, как в галактиках 
звездное население можно грубо разделить на два основных типа, в 
скоплениях галактик их члены также можно отнести к двум различ
ным типам населения. К  первому типу относятся спиральные и непра
вильные галактики, ко второму -эллиптические и линзовидные (^0).
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Богатые сферические скопления галактик типа скопления в Во
лосах Вероники содержат главным образом население типа II. Рас
сеянные облака галактик, подобные близкому к нам облаку в Большой 
Медведице, почти не содержат эллиптических галактик высокой све
тимости. Близкая к нам группа галактик в Скульпторе (ш — М = 2 7 т О), 
исследованная де Вокулером, не содержит не только эллиптических га
лактик, но и галактик типов 50. 5а и 5Ь. В  эту группу входят только 
спирали поздних подклассов. Рассеянное скопление в Деве содержит 
как гигантские эллиптические, так и спиральные системы.

Спрашивается, можно ли в этом случае говорить о суперпозиции 
различных подсистем в одном скопленииУ Нужно признать, что но 
но всех случаях наблюдаются признаки сложения двух квазинезави 
симых субскоплений в одно скопление. Однако в некоторых случаях 
имеются явные свидетельства в пользу этого. '1ак, в скоплении в В о 
лосах Вероники одна из центральных галактик (N 0 0  4874), являю 
щаяся сверхгигантом типа 50. явно окружена симметричным обла
ком эллиптических галактик меньших светимостей. Внешне эта груп
па очень похожа на галактику N 0 0  4480, окруженную шаровыми 
скоплениями. Только в этом случае шаровые скопления заменены 
эллиптическими галактиками умеренной светимости. И вот эта группа 
эллиптических галактик с N 0 0  4874 в центре как бы наложена на 
богатое скопление, обладающее меньшим градиентом плотности.

По-видимому, в случае рассеянных скоплений галактик мы мо
жем найти гораздо больше явлений, свидетельствующих о суперпози
ции отдельных групп. Очень хорошим примером этого является це
почка ярких галактик М  84, М  86. \ О С  4435, \ О С  4438 и др. в скопле
нии в Деве. Как указал несколько лет назад Маркарян, эта цепочка 
не случайное образование, а наложена на скопление в Деве как неко
торая самостоятельная группа.

Вполне возможно, что вообще рассеянные скопления галактик 
представляют собой результат сложения и наложения некоторого 
числа подобных групп, в результате чего и получается их неправиль
ная форма.

В  этой связи следует вспомнить о существовании скоплений (или 
групп), которые состоят из одной центральной галактики, окруженной 
меньшим или большим числом объектов более низкой светимости. К 
числу подобных объектов относится, например, группа вокруг М 101. 
Мы подчеркиваем этот факт, ибо в этих случаях общность происхож 
дения центральной галактики и ее слабых спутников представляется 
несомненной. Однако необходимо отметить, что наряду с этими сис
темами имеются группы, состоящие почти исключительно из сверхги
гантов. Примером такой группы является квинтет Стефана. Около 
этих сверхгигантов, в противоположность предыдущему случаю, мы 
не наблюдаем сколько-нибудь заметного числа галактик низкой 
светимости. Впрочем, не исключено, что имеется разрыв функции 
светимости и что эта система содержит какое-то «тело галактик с 
абсолютной величиной слабее предельной величины, еще доступной 
наблюдениям. Приведенные здесь факты наряду с тем, что было 
сказано в начале доклада об исключительном положении М31 и на 
шей Галактики в Местной Группе, говорят о большом космогоничес
ком значении сверхгигаитских галактик в скоплениях и группах.

Из сказанного также ясно, что наряду с исследованием богатых 
скоплений галактик крайне важно иметь как можно больше данных 
о сравнительно бедных группах. В частности, было бы существенно 
выяснить возможность существования изолированных групп, состоя-



Внегалактическая астрономия 55

ших исключительно из галактик низкой светимости. Если таких групп 
нет, то это означало бы, что и формировании карликовых галактик 
решающую роль играют космогонические процессы, происходящие в 
галактиках высокой светимости.

Несмотря на некоторые успехи в области изучения характера 
звездного населения галактик и различных субсистем, все же следу
ет признать, что в этом направлении сделаны лишь первые шаги.

Необходимо дальнейшее накопление данных о составе населения 
на основе спектроскопических данных (в направлении, указанном 
Морганом и Мэйолом) и количественного анализа спекгрофотометри- 
ческих кривых (М аркарян и др.).

Другой важный вопрос заключается в анализе природы рукавов 
галактик. При одной и той же степени раскрытости и длине рукавов 
богатство их ассоциациями совершенно различно в различных слу
чаях. Найти корреляцию характера рукавов с другими параметрам» 
галактики означает приблизиться к пониманию причин указанных 
различий.

Особенно большой интерес представляют спиральные галактики 
с перемычками (5 В ) .  К  сожалению, мы не представляем себе пол
ностью. в чем разница между населением перемычек и рукавов. И з
вестно лишь, что обычно цвет перемычек значительно краснее цвета 
рукавов и что рукава поэтому содержат относительно большее коли
чество молодых звезд. Особенно важно выяснить, насколько пере 
мычки богаты открытыми скоплениями и звездами-сверхгигантами

IV. РАСШ ИРЕННОЕ ПОНИМАНИЕ ЯВЛЕНИЯ СУПЕРПОЗИЦИИ

Выш е уж е говорилось об отдельных случаях, когда центры под
систем, слагающих данную галактику, смещены по отношению друг 
к другу. Но мы знаем другие галактики, которые являются двой
ными, но фактически связанными меж I/ собой материальной средой, 
и поэтому могут рассматриваться также как одиночные системы. 
Хорошими примерами являются М51 и галактика N 0 0  7752 7753.
Естественно в таком случае считать, что здесь мы имеем дело со слу
чаями, когда центры подсистем разошлись. Хороший пример также 
Ю  1613, где по одну сторону от основной массы галактики находится ги
гантский конгломерат горячих звезд, своего рода ассоциация, кото 
рую с одинаковым правом можно считать и частью основной галак
тики и отдельной галактикой-спутником. Вполне вероятно, что эта 
сверхассоциация, состоящая из горяч 1\ гигантов, образовалась го
раздо позже, чем остальная галактика.

Такой же случай мы имеем в галактике 10 2574. К северу от ос
новной части этой галактики располагается яркая сверхассоциация. 
Они едва соединены между собой намечающимся рукавом.

В связи с этим складывается представление о том, что развитие 
галактики обусловлено последовательным образованием различных 
подсистем, причем та пли иная подсистема, а иногда и группа под
систем с новым центром может стать спутником основной галактики. 
Такое представление позволяет считать, что образование спутника и 
возникновение новой подсистемы в пределах данной галактики 
ления, родственные между собой. Более того, можно думать, что 
иногда эти явления сопровождают друг друга. Гак. например, в 
тех случаях, когда спиральный рукав соединяет центр данной га
лактики со спутником, естественно считать, что возникновение 
ралыюго рукава и возникновение спутника сопровождают друг др> • 
га.
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Наконец, какой-либо спутник типа системы в Скульпторе, обра
щающимся вокруг основной галактики, мало отличается по масшта
бам и природе населения от шарового скопления. Шаровые скопле
ния, несомненно, возникают в результате внутренних процессов, про
исходящих в основной галактике. Естественно допустить то же самое 
о отношении спутников типа Скульптора.

V ЯВЛЕНИЯ НЕСТАЦИОНАРНОЕ И В ГАЛАКТИКАХ

До сих пор мы говорили о галакгик&х как статических образо
ваниях. Однако в галактиках, особенно в сверхгигантах, происходят 
также явления нестационарного характера, представляющие выдаю
щимся интерес.

.\\ы не говорим здесь о процессах звездообразования в О- и Т 
ассоциациях, хотя они и имеют существенное значение для жизни га
лактик. Мы имеем в виду более быстрые изменения, которые непо
средственно наблюдаются. Интересно, «по большинство этих неста
ционарных явлений связано с ядрами галактик и даже может рас
сматриваться как проявление активной деятельности этих ядер.

а) Из центральной части нашей Галактики происходит истечение 
нейтрального водорода. Это явление обнаружено голландскими ас
трономами из радионаблюденнн в линии 21 см. Точно такое же яв
ление истечения газов из ядра М31 обнаружено Мюнчем в резуль
тате исследования линии /.3727. В обоих случаях интенсивность ис
течения достигает порядка одной солнечной массы в год. Этот ре
зультат странным образом не соответствует имеющимся оценкам 
масс галактических ядер (порядка 107 М . ) .

б) У некоторых галактик, обладающих ядрами высокой свети
мости. как показал Сейферт, эмиссионная линия \3727 сильно рас
ширена. что соответствен скорое 1 ям движения порядка несколькич 
тысяч километров в сек\ иду. Эти скорост превосходят обычные для 
галактик скорости отрыва. П поэтому, несомненно, мы имеем дело с 
мощными потоками вещества, вырывающегося из ядра со столь 
большими скоростями и затем рассеивающегося в межгалактическом 
пространстве. По-видимому, в этом сл>чае количество истекающего 
вещества намного превосходит соответствующую величину для на
шей Галактики и М31. Следует ожидать, что аналогичную природ\ 
имеют те из голубых галактик Аро, у которых эмиссионные линии 
интенсивны в околоялерной области.

в) В  самом центре радиогалактик:> КО С  4486 мы также наблю
даем линию /. 3727 и. по-видимому, довольно сильное истечение газа 
со скоростью около 500 км/сек. Сопоставляя это с наличием ояти- 
альиой струи, исходящей из центра этой галактики наружу и содер
жащей сгущения, дающие интенсивное радиоизлучение, мы приходим 
к выводу, что сгущения были выброшены из центрального ядра га
лактики с большими скоростями. Поляризация света этих сгущений 
указывает на наличие в них электронов высокой энергии. Однако эти 
сгущения не являются образованиями масштаба Крабовидной ту 
манности. Энергия их радиоизлучения, измеренная в абсолютных 
единицах, в десятки миллионов паз больше. Если учесть, что и дли
тельность радиоизлучения в этом случае юлжна быть но крайней 
мере в тысячу раз больше, то мы приходим к выводу о том, что запасы 
энергии в этих сгущениях в миллиард раз превосходят полный запас 
энергии Крабовидной туманности. Иными словами, эти сгущения по 
своей энергии и массе должны быть объектами масштаба небольших
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галактик, что находится в соответствии с их абсолютной величиной 
в фотографических лучах.

Выброшены ли были эти сгущения из ядра галактики как ю т о 
вые облака релятивистских электронов или, что вероятнее, из ядра 
были выброшены объекты, непрерывно создающие новые потоки таких 
электронов, это другой вопрос. Однако важно, что из ядра ги га н т 
ской галактики могут быть выброшены такие грандиозные сгущения, 
что опять-таки мало вяжется с нашими сведениями о массах яде;) 
галактик.

г) Что происходит в других радиогалактиках, гораздо труднее 
истолковать. М ы  знаем, однако, что как раз галактика N 0 0  1275 
(Персей Л ) входит в число тех галактик Сейферта, в которых ли 
ния Л 3727, наблюдаемая в центральной области, сильно расширена. 
Иными словами, и в этом случае происходит интенсивное истечение 
вещества из ядра. Наличие двух ядер и радногалактнке Лебедь А 
указывает как будто на происшедший недавно процесс разделения 
ядра, что, в связи с развитыми выше соображениями, должно при 
вести к образованию подсистем с различными центрами, а в даль
нейшем к образованию двойной галактики.

Во  всяком случае пример N 0 0  5128 (Центавр А ) также говорит
о том, что ядра галактик способны выбрасывать либо огромные об 
лака релятивистских электронов, либо же вещество, способное в 
дальнейшем создавать такие облака.

Так или иначе, радногалактнки являются системами, в которых 
центральные ядра проявляют огромную активность вплоть до созда
ния новых сгущений, новых подсистем, а возможно и новых галак
тик. Поэтом;* в данном случае мы можем смело говорить о космо
гонической активности ядер, хотя нам не известно, за счет каких 
масс проявляется эта активность.

д) Пам  известны гигантские галактики, из центральных областей 
которых происходит истечение струй. В последних содержатся гол\- 
бые галактики с абсолютными величинами порядка 15“ , т. е. имею
щими большую светимость, чем сгущение в N410 4486. Примерами 
подобных галактик являются N 0 0  3561 и 10 1 182. Выброс таких 
сгущений— еще один вид космогоническо активности ядер галактик.

е) Тот факт, что спиральные рукава берут начало от самих ядер 
галактик, свидетельствует о том гто и зарождение спиральных 
рукавов непосредственно связано с ядром.

ж ) Радионаблюдения центра нашей галактики, произведенные 
Парийским и другими, свидетельствуют о том. что состояние ядра, 
состоящего как будто преимущественно из звезд поздних типов, резко 
отличается от состояния других группировок подобных звезд (напри
мер, шаровых скоплений). Само ядро нашей Галактики является ис
точником тепловой радиоэмнссни, в т > время как окружающая об
ласть с диаметром порядка 500 пс областью сильного нетеплоного 
излучения. Эти факты говорят о том, что физическое состояние ука
занных ядер сильно отличается от сосгояиня обычных звездных груп
пировок;

Одна из важнейших задач, которые стоят перед нами в облас
ти изучения истечения вещества и выбросов из я тер галактик, пе
реход к количественным оценкам выбрасываемых масс. Это о тннако- 
во относится как к галактикам, центральные части которых испу'ка- 
ют линии излучения, так и к радио»алгкгнкам и другим случаям, 
когда мы имеем дело с дискретными выбросами.
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Уже имеющиеся скудные факты говорят о том, что эти данные 
могут привести к противоречию с законом сохранения энергии (и 
вещества) в его современной форме, ограниченной известными нам 
формами энергии, и потребовать обобщении этого закона.

ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Мы видим, чго важнейшие процессы в жизни больших галактик 
определяются активной деятельностью их ядер. Эта деятельность 
выражается в различных формах, о которых говорилось выше. Наи
более интересны, однако, два вида активности ядер. Один из них 
связан с образованием спиральных рукавов, а другой— с формиро
ванием звезд и звездных скоплении сферической соетавляющей. По- 
видимому. эти явления происходят на разных этапах развития и соп
ровождаются соответствующими изменениями в ядрах. Вместе с тем 
следует отметить, что сам процесс возникновения каждого типа 
подсистем в различных случаях должен иметь разный характер. Так, 
например, галактика М 32 не содержит, по-видимому, шарообразных 
скоплений, в то время как другой спутник туманности Андромеды 
N 00  205 содержит по крайней мере девять шаровых скоплений. С а 
мое удивительное заключается в том, что шаровые скопления присут
ствуют в галактиках с очень малым градиентом плотности. Если 
принять гипотезу образования галактик из первоначальных диффуз
ных облаков, то кажется естественным, чю  такие плотные образова
ния, как шаровые скопления, возникли в системах, где имеются об
ласти очень высокой плотности, т. е. где имеются и большие гради
енты плотности. Однако, конечно, такие качественные рассуждения 
не могут считаться удовлетворительными. Существенно лишь, что 
количество шаровых скоплений, приходчшееся на единицу светимости 
сферического населения, меняется от системы к системе. Таким об
разом мы получаем дополнительный параметр для характеристик! 
сферических систем и подсистем. Как этот параметр связан с други
ми параметрами этих же систем (полная светимость, градиент плот
ности), должно быть выяснено из наблюдений.

Статистические данные, относящиеся к кратным галактикам и 
к скоплениям галактик, говорят о том, что эти системы не могл.1 
образоваться путем взаимного пленения прежде независимых друг 
от друга галактик. Поэтому компонентам указанных систем нужно 
приписать совместное происхождение. Этот вопрос был подробно 
рассмотрен в нашем докладе на Сольвепской конференции 1958 го 
да.

В свете упомянутых выше данных о выбрасывании из ядер сгус!- 
ков, превращающихся затем в целые галактики умеренной или низ
кой светимости, и о делении я тер стаиоьится вероятным представле
ние о возникновении кратных систем ь целых групп в результате 
деления одного первоначального ядра на несколько ядер. Возможно, 
что это деление происходит последовательно.

В тех случаях, когда в группе имеется центральная галактик! 
высокой светимости, возникновение слабых галактик должно быто 
связано главным образом с деятельностью ядра галактики высокой 
светимости.

Об очень большой активности ядер галактик-сверхгигантов гово
ри! тот факт, что радиогалактики обычно являются одними из самы<
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ярких членов скоплений, в которые они входит. Если же в скоплении 
имеется одну явно  доминирующая галактика, то это обычно бываем 
сама радногалактика.

Наблюдения показывают, что хотя все большие скопления со
держат сверхгигантскне галактики, только небольшая часть послед
них является радиогалактиками. Гакцм образом, радиоизлучатель- 
пая активность должна быть относительно кратковременной фазой в 
истории развития галактик. Следует думать, что выделение радиоиз
лучающих агентов представляет собой явление, сопровождающее 
удаление из ядер более мощных масс и, возможно, происходящее 
лишь на определенном этапе того ил* иного космогонического про
цесса.

Хотя внегалактическая астрономия имеет большие возможности 
и в отношении изучения активности ядер, все же наши сведения о 
различных видах этой активности крайне скудны. Еще меньше мы 
знаем о параметрах, характеризующих интегральные свойства этих 
ядер (светимость, масса, цвет, размеры, вращение). В связи с этим 
в этой области внегалактической астрономии имеется самое обширное 
поле исследования. Перечислим некоторые возникающие здесь воп
росы.

1. Все ли галактики имеют ядра: если нет, то каковы характеры 
стики галактик, не имеющих ядер?

2. Определение интегральных характеристик ядер для возможно 
большего числа галактик. При этом нужно учитывать трудность этой 
задачи но отношению к галактикам с большим градиентом плотности. 
Вместе с тем следует отметить, что у многих галактик тина Яс ядро 
выделяется настолько хорошо, что может быть исследовано бе< 
большого влияния околоядерного центрального сгущения.

3. Определение зависимостей между интегральными параметра
ми ядер и интегральными параметрами галактик.

4. Исследование спектра ядер на предмет выявления эмиссионных 
линий, явлений вращения и истечения.

5. Исследование связи между ядром и перемычкой в галактика' 
с перемычкой. Связь между перемычкой и явлением истечения ил 
ядра.

6. Исследование галактики с кратными ядрами. Изучение луче
вых скоростей отдельных Компонент таких ядер.

1. Зависимость числа шаровых скоплений от природы ядра га
лактики.

Хотя мы привели выше некоторые соображения космогонического 
характера, относящиеся к происхождению галактик, мы все времч 
стремились все же оставаться на почве фактов и не вдаваться в 
далекие спекуляции. Анализ наблюдений показывает, что явления, 
относящиеся к происхождению галактик, настолько необычны, что нч 
было бы невозможно предвидеть, исходя из каких-либо теоретических 
предвзятых положений. Здесь мы снова сталкиваемся с поразитель
ным явлением, постоянно повторяющимся в истории науки: когда онл 
вторгается в новую область явлений, она находит неожиданные, ка
чественно новые закономерности, выходящие за пределы прежних 
представлений, что делает каждую такую область явлении тем бо. ес ин
тересной. Поэтому нам нужно еще более тщательно собирать факты и 
наблюдения, ибо лишь увеличение фактических данных, более точные 
сведения о реальных объектах, больштя информация о строении раз
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личных частсА галактик к тщательный анализ них сведен и А могут 
помочь нам в ралрешенин итннкающих «лесь грудных вопросов

П р ш м м м . Доклад п ре дет* •.пест тбп #  одну (и треч перин* лгкииА. п«с нишениы» 
актуальным проблемам современной астрономии, орган и ми» «имя по реш ни..
МАС на его X I съезде в Берялм а 19Ы г для все* участников С п*% пор такме 
лекции. так называемые лекции по приглашения! (1п\Иг<1 [)|«с< мгге), стали мяиЛо 
лее выдающимися событиями на съездах МАС В атом щ л а м  В  А АмЛат 
пум ян впервые дал космогоническое К М о м а »  факту супера*лшии волск
тем пи> три галактик в свсте представления об активности их я .«ер



СВЕРХАССОЦИАЦИИ В ОТДАЛЕННЫХ ГАЛАКТИКАХ

§ I. Как хорошо и «вест но. Большое Магелланово Облако сим» 
жнт значительное количество О ассоциаций Н своем  подавляющем 
большинстве они как по своим ра.мерам, так и по интегральной евс 
тя мост и сходны С ассоциации ми наш?* Галакгики Согласно иссле 
дова ни ям Бока и его сотрудников [I], абсолютные величины более 
ярких ассоциаций в БЛЮ концеатрируюн и около - 10*0 и И о 

Однако большой комплекс 30 0ога:1и% как (ю размерам, так и по 
свет и мостя намного превосходит другие ассоциации Для ггого ком 
плекса М- —15'0 и лнамегр !юря 1ка 600 пс. С этим комплексом не 
может сравниться ни одна вз и шестых О-ассоциаций в нашей Г л 
лактике или в ММО. Вполне возможно. *по йот комплекс отличлгт < 
от лр>гнх ассоциаций также некшорым « ► ачес твеиными характерен тн 
ками. Пели это так. то целесообразно рассматривать 30 Потами* к.IV, 
представителя некоторого специального класса объектов, рои'твен 
но го Оассоцнаииям

То, чго в данном случае действительно имеются качественные о 
личин видно хотя бы из того, что 30 [>ога(1и$ содержит заметное чис т » 
шезд В-.п.ф.! 1\н«е. абсолютная величин I которых поря дка 7*0 И 
противоположность этому ряд весьма богатых ассоциаций не одер
жит вовсе гвезл Вольфа Райе. Примером может служить богатая а 
социации Ориона в нашей Галактике.

Кроме того, звездное скопление, находящееся в центре комплек 
са 30 Г)ога<)и&, содержит по крайней мере сотни сверхгигантов I! 
богатству сверхгигантами и по своим линейным размерам (около 
45 пс) это скопление ре»ко отличается от открытых скоплений в на
шей Галактике и в Магеллановых ОблакахТак или иначе комплекс 30 Юога*1ш тасл\живает специальное» 
изучения. Мы назвали этот комплекс с верхассоциацией Настояшач 
заметка посвящена вопросу о наличии сверхассонианнй в О! жалеины* 
галактиках.

Для исследования частоты встречаемости сверхассоциаиий в га 
лактиках были использованы снимки галактик, полученные на 21 м 
рефлекторе Шмипа. На пластинках, полученных с помощью *тот пел*-, 
скопа, изображения сверхассоциаиий подобны изображениям шеи. 
если галактика находился на расстоянии, превышающем 10 ми.тлионол 
не. Это подобие соблюдается особенно точно при малых экспозициях, 
когда г»рнфернйные части сверхассониаш.й на снимках ие получаются 
и эффективные диаметры их становятся меньше Вместе с тем при 
малых эк с п о зи ц и я х  общий ф он д анной  та тактики ие «•ешает фегомет 
рической оценке яркости конденсации. Иными словами р такчх « 1\-ч..*> 
мы имеем возможность сравнивать изображения свер хассоцча ни и с фо-

К к р с ш 10с1яМпп} ш Г>151лп1 О э’аие* Л ' к я н  на Ме к 1?м1р*т1ном синчо'н^ие н 
Канберре. |н 24 март* 1063 г Опубликован н т р п и  симпоэитма . Ьс Сна* ч апЛ
• Не Ма#еНапи С М » * ,  1А11 ! КМ $?ЯфОв1пВ1 20. е<1 Р ) К ф П  ап а А \К М §  г .
АиЧп1ип  Ас. 5с1., СапЬегг*. 1964. 122, Сооби» В*»р*к*н об*ер, 31. 1. 1чГЛ. (* 
«•торы С I*. Искуаарю*, Р. К . И1а«6а««и и К А. Саакан)



62 В Л. Амбарцумян

кальнымн изображениями звезд в окружающей галактику области не
ба или в стандартной площадке. Если мы имеем дело с более близки
ми галактиками, сравнение со звездами может приводить к ошибкам, 
превосходящим 0 "5 ,  так как изображения будут отличаться от шез I- 
ных.

Мы приводим здесь предварительные данные, основанные на изу
чении 08 глактнк. принадлежащих главным образом типу 8с. Н аб 
люденные галактики (за исключением двух) были выбраны из ката 
лога Шаплн— Эймс случайным образом, если не считать того, что пре
имущество отдавалось 8с галактикам, а эллиптические галактики вов
се не рассматривались. Галактики, лучевые скорости которых неизвест
ны, исключались из программы наблюдений. .

Для составления списка сверхассоциаций необходимо было Уста
новить нижнюю границу их абсолютной величины в фотографических 
лучах. Само собой разумеется, что такат граница, отделяющая сверх- 
ассоциации от обычных О-ассоциаций, поневоле должна быть у слов 
нон. Мы приняли в качестве нижней границы М = — 13 " 5. Это означа 
ет, что самые слабые сверхассоциацнн по меньшей мере в десять рт* 
ярче, чем многие богатые О-ассоцнацнн*.

Однако при составлении рабочего списка слсдхет иметь в в и д у ,  
что ошибки в оценке яркости конденсации должны оказать односторон
ний статистический эффект, приводя к кажущемуся увеличению числа 
сверхассоциацнй. В самом деле, эти ошибки должны приводить к 
тому, что часть объектов с истинным;! абсолю тымн величинами от 
— 13^5 до -  М т 5 будет приниматься за обычные ассоциации и в то 
же время некоторые объекты с истинными абсолютными величинами 
от 12т .5 до 1341 5 будут приниматься за сверхассоциацнн. Но по
скольку число конденсаций в этом последнем интервале несомненно 
гораздо больше, чем число конденсаций в интервале от — 137 5 до
— 14 5, то число ассоциаций, принятых за сверхассоциации, будет
гораздо больше, чем число сверхассоцсакий, ошибочно принятых з I 
ассоциации. Это может создать представление о большем обилии 
сверхассоциацнй, чем это имеет место в действительности. Д ля того, 
чтобы компенсировать это явление, мы решили, что на данном этапе 
целесообразно оставлять в списке сверхассоциацнй только те объекты, 
для которых получающаяся расчетная абсолютная величина 
М >8< -1 4 ?П .

В результате оказалось, что из 68 !алактнк только 12 содержат 
сверхассоциацнн. Данные об этих 12 галактиках приводятся в табл. 1.

В третьем столбце этой таблицы ппинедено количество сверхассо- 
циацин, встречающихся в каждой из галактик, а в четвертом, пятом 
и шестом столбцах приводятся последовательно значения средней аб
солютной величины сверхассоциацнй М$а, абсолютные величины га
лактики и ее ядра. Обращает на себя внимание то, что часто галакти
ка содержит не одну, а несколько сверх ассоциаций. Что касается сроч
ней светимости сверхассоциацнй. то они несколько ниже определенных 
нами светимостей ядер. Вместе с тем сверхассоциацнн отличаются 
от ядер намного более голубым цветом.

Из таблицы также очевидно, что сверхассоциацнн особенно част» 
встречаются в сверхгигантскнх галактиках, абсолютная величина ко*

• Здесь и в дальнейшем при определении абсолютных величин различных кон
денсаций и отдаленных галактиках мы принимаем шкалу расстояний Сандсйджа. счи

тай. что постоянная закона красного смешения ра:ша И 7 5 --- — ---.
сек. Мне
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I алакгики со ( 1»срха:со1 маниями

N 0 0 Тип N>1 Мя, м Р* *г.

194 5Ь 3 16 1 21.5 17.1
Г276 5с 3 15.0 20 7 15-9
3091 Наго 2 17.0 нет
3*95 5с 4 11.8 20 3 17-0
43г3 5г 4 14-4 21. б 17144**» 5» Вс 1 14.9 19 8 нет
5076 Ьс 2 15.5 208 16 0
5'»; 8 8с 2 15 5 20.5 16 0
6217 5с 4 14-7 198 16.6
Ы 12 5с 1 15 5 19 4 15.7
6043 5. 3 14.8 20 0 15.3
7448 5с ол» 16-2 20-8 16 6

торых порядка — 20т 5 и выше Ич наблюденных 4Й галактик типои 
5с и 5Вс десять галактик, содержащих сверхассоцнацин. имеют сред
нюю абсолютную величину — 20в 4ГЪме<пе с гем средняя абсолютная 
величина 37 галактик тех же типов, лишенных сверхассоциаций, равна
—  19,п0. Единственная галактика 51). приведенная и табл. I. также 
является системой весьма высокой светимости.

В табл. 2 даны числа N всех наблюденных галактик типа 5с ыя 
различных интервалов абсолютных величин. Далее приведены значе
ния N1' чисел галактик, содержащих снерхассоииации. для тех же 
интервалов. Наконец, в последнем столбце таблицы приведены зна 
чения V среднего числа сверхассоциацим. приходящихся на одну га 
лактику данного интервала светимости.

Эта таблица особенно убеди
тельно свидетельствует, что сверх
ассоциации встречаются почти иск
лючительно в сверхгигантских га
лактиках.

По-видимому, в случае ирре
гулярных галактик положение нес
колько иное. У  нас еще нет дос
таточно данных, однако галактика 

МПС 275 типа Аро. содержащая но моиыпей мере пять сверхассоци
аций. имеет абсолютную величин) — 19^0 Точно так же пример БМ О 
свидетельствует о том. что в иррегулярных галактиках сверхассо 
циации могут встречаться даже в случаях, когда светимости этих га 
лактнк относительно невысоки.

§2. М ы решили дополнить полученные на основании наших сним
ков данные о сверхассоциациях путем поисков сверхассоциаций на 
изображениях некоторого количества гзлактик на картах Паломарско- 
го атласа.

При этом были сделаны т а  обзора: а) обзор 250 объектов и < 
числа тех галактик каталога Шапли — Эймс, для которых твестны  
лучевые скорости и б) яркие члены скопления галактик в Г>«ч.м шоп 
Медведице.

При этом некоторая часть галактик была исключена из рассмот 
рения по причине сильной передержки их изображении на картах

Т а б л и и а .?

Интерпол М N М' V

М > - ?0 .0 28 3 0.2
20 ^ М < —20.0 I I 1 0 4

М <  20.5 3 6 2 0
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Для многих других галактик передержка частично метала выявлению 
сн ор ха ссоци а ци й ,  тем не менее они были включены и наш об юр.

В  первом обзоре из 250 галактик типов 8Ь, 8с и Iгг около 100 
галактик было исключено из-за передержки их июбраженнй на картах 
Паломарского Атласа. Из оставшихся 150 галактик только 21 содер
жит сверхассоциацнй. Общее количество сверхассоциацнй 23. Неко
торые из галактик наверняка имеют но несколько сверхассоциацнй. 
В табл. 3 приводится распределение по морфологическим типам всех 
рассмотренных галактик и галактик, содержащих сверхассоциацнн.

Т а б л и ц а  3

Тип Общее число 
гал.жшк

Чн. ю  г лактик, со и р- 
ж.нпич * псрхассоинлц! н

$ь $вь 26 3
8 с—Я Вс I I I и
1 г г 12 4

Грубо были оценены яркости найденных сверхассоциацнй. Абсолютная 
величина самой яркой из них равна —10 "'5. Грубые оценки цпсто*» 
найденных нами сверхассоциацнй дают для показателя цвета шаченич
от 0т0 д о + () <;.

Д ля второго обзора (скопление в Большой Медведице) были рас
смотрены пять пар карт Паломарского Атласа: Р Р  + 60° 1 1ь44т ;

60 11*00"; 54 12"02П!; 54° 11п24т н -г48е 11,,54т . Оказалось,
что из 137 галактик, которые имеют внтимые большие диаметры 
больше чем Г.1, у 13 галактик имеются сверхассоциацнн. Общее ко
личество сверхассоциацнй в них оказалось равным 14. В табл. 4 при 
водится распределение по морфоло! ическим типам всех рассмотренных 
галактик, а также галактик, содержащих сверхассоциацнй.

Т а б л и ц а 4

Т и п Общее число 
1 ал: к 1 ик

Число г.ыакш к. со «ер- 
к ти х  сверка! со.,нации

13
8л 5Ва 24
$Ъ 5ВЪ 30 -----

V  8 Вс 4<> 7
I г г 24 6

Приняв модуль расстояния скопления равным З Г П5. мы опреде
лили. что абсолютные величины найденных нами сверхассоциацнй до
ходят до — 15"' 0.

Грубые оценки цветов показывают, ч о  для найденных сверхассо
циаций они заключены в пределах от 4-0 т 2 до - 0 п 5, иными слова
ми. I*, этом отношении сверхассоциацнн резко отличаются от яде») 
галактик.

§ 3. Как известно уже из работы Шапли н Параскевопулоса [2] 
большая часть светимости 30 ОогаНц* обусловлена гигантской газо- 
вой туманностью (туманность Тарантула). Однако 30 Оога<1ия содер
жит сотни голубых сверхгигантов, причем наиболее богатое скопление 
этих сверхгигантов расположено в центре всего комплекса.

С другой стороны, представляется возможным оценить нижнюю 
границу продолжительности жизни подобных комплексов. Дело в том.
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что ширина эмиссионных линий в спектре туманности позволяет счн 
тать, что скорости движения различных элементов туманности но 
ношению к ее центру, как правило, не превосходят 25 км/сек Примем 
г р у б о  для средней иелнчнны V скорости газов т> манш.сти 10 км с*-. 
Поскольку диаметр О комплекса составляет (.00 т  то 11Я 
качественного нэиенення его состояния требуется прсмч
1 =  — =0.107 лет. Продолжительность жюни комплекса должна т а

чнтельно превосходить эту цифру. 11<> даже беря за ос н о т  Эт\ Ш|фр\ 
мы убеждаемся, что только за современный период развития комплек
са должно было появиться порядка десяти поколений сверх! иган гоп. 
поскольку время жизни одного поколения ярких сверхгигантов 
меньше 107 лет. Таким образом, за время существования сверхассо- 
циации 30 1)ог«к1ич н ней должны были возникнуть тысячи тезд  высо
кой светимости.

Пример ассоциации Ориона показывает, что в ассоциациях, со
держащих в себе туманности, образуются также звезды низкой свети
мости. причем число возникающих звезд низкой светимости нне«д 4 
типа Т Тельца, вспыхивающие звезды) может быть почти на два по
рядка выше. Поэтому возможно, что за время существования сверхассо- 
циацнн, подобной 30 1)огас1и$, в ней возникают сотни тысяч и более 
звезд. Ещ е в 1939 году была сделана попытка определения массы 
туманности 30 Оога(]и§ [3 ]. Полученное тогда значение 2 10*4. нуж 
далось в пересмотре, главным образом вследствие введения новой 
шкалы расстояний. Такая переоценка была выполнена Джонсоном 
[4 ]. принявшим во внимание еще ряд других факторов. Согласно 
Джонсону, масса 30 Г)ога(1из достигает 5 .10*М . Поэтому неудивитель
но, что с этой туманностью мог\т быт», генетически связаны сотни 
тысяч звезд.

М ы оставляем в стороне вопрос, остаются ли возникшие зве *ды 
в дальнейшем в составе скоплений илч рассеиваются. Точно так же 
мы не обсуждаем дальнейшую судьбу туманности. Решение этих воп
росов в значительной степени зависит 01 того, какая из двух точек 
зрения на сущность генетической связи между звездами и туманнос
тями верна: точка зрения возникновения звезд из туманности или 
гипотеза о совместном образовании заезд и туманностей из других 
дозвездных тел.

§ 4. Д ля  суждения о физической природе комплекса 30 1)огас1ич 
имеют большое значение результаты радионаблюдений. Согласно Ме- 
тюсону [5 ]. 30 П)ога<1и$ является источником сильного радиоизлучения, 
которое состоит из двух составляющих: тепловой и нетепловой. I ^теп 
ловое радиоизлучение исходит из более широкой области, в то врем I 
как тепловое излучение сконцентрировано в центральной части. Поло
жение аналогично тому, что мы имеем в районе центра нашей Галак
тики. Однако это не означает, что сверхассоцнацин по своей фи шчес
кой природе тождественны с ядрами галактик. Вместе с тем этот факт 
говорит о принципиальном различии между ассоциациями и сверхассо- 
цнациями.

Отметим, что согласно М сПсе [6 ] нейтральный во юрод в Б.МО 
часто встречается в виде облаков, масса каждого из которых заклю
чена в пределах от 105 до \07 масс Солнца. Диаметры этих облаков 
достигают во многих случаях 500 не н более. По своему местополо
жению эти облака иногда совпадают с облаками 1111 и молодыми 
звездными ассоциациями. Таким образом, вполне возможно, что иско-
5—32!
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торые из этих образовании по размерам и массе сходны с 30 Оотаскн, 
хотя они не содержат столь большого количества горячих гигантов.

С другой стороны, с\ шественно, что подобные облака характерны 
именно для БЛЮ . Наблюдения показывают, чго в М М О  мы не имеем 
столь больших облаков и распределение нейтрального водорода явля
ется более плавным.

Стоит более подробно остановиться на этом различии. При этом 
мы должны принять во внимание, что резко выраженная фрагментар
ная структура нейтрального водорода в БМ О  наблюдается одновре
менно с весьма интенсивным процессом звездообразования. Вместе* с 
тем более однородная структура межзвездного газа в М М О  наблюда
ется при не меньшей, а несколько большей плотности газа, причем 
процесс звездообразования, хотя и менее интенсивный, чем в БМ О, 
протекает уже довольно долго, свидетельством чего является боль
шое число открытых скоплений умеренно молодых н среднего воз
раста.

Посмотрим, как эта совокупность фактов может быть истолкована 
с точки зрения различных взглядов на эволюции галактик.

Как известно, согласно наиболее распространенному взгляду мо
лодые звезды возникают из диффузного вещества, которое сначала 
было более однородным, а затем вследствие неустойчивости раздели
лось на облака, из которых в дальнейшем образовались звездные ас
социации и скопления. С этой точки зрения газовая компонента в 
БМ О  прошла уже большую часть процесса фрагментации, а в насто
ящее время в этих фрагментах имеет место мощный процесс звездо
образования Но тогда возникает трудность с интерпретацией наблю
даемой ситуации в М М О . В  самом деле, как примирить отсутствие 
фрагментации с имевшим место в прошлом довольно интенсивным 
процессом звездообразования. Если же считать, что фрагментация не 
является необходимым условием для протекания процесса звездообра
зования, то почему в М М О . где плотность межзвездного газа выше, 
звездообразование идет менее интенсивно, чем в БМ О.

Могут возразить, что дальнейшая разработка вопроса может при
вести к устранению этих трудностей. Однако посмотрим, как рассмат
риваемые факты могут быть истолкованы с противоположной точки 
зпения, развитой в работах одного из авторов настоящей статьи. Сог
ласно этой последней, звезды и туманности возникают в ассоциацияхш
(а теперь мы можем прибавить и в сзерхассоциацнях) совместно, из 
дозвездных тел пока неизвестной природы. Согласно этой точки зре
ния. каждая из газовых туманностей (нейтральных или ионизованных) 
в БМ О  возникла вместе с соответствующей группой звезд из одного 
дозвездного тела. Точно так же из одного дозвездиого тела возникла 
сверхассоциация 30 Оогас1и5, включая и ее гигантскую туманность. 
Фаза развития, переживаемая БМ О . характеризуется таким образом 
превращением (или лучше сказать распадом) относительно большо
го числа дозвездных тел. Получившиеся газовые массы еще не ус
пели рассеяться в системе, из-за чего мы наблюдаем фрагментарное 
строение нейтрального водорода.

Иное положение в М М О , где процессы распада дозвездных тел 
произошли в несколько более отдаленном прошлом. Очевидно, что га
зовые массы здесь уже успели перемешаться. Таким образом, по 
крайней мере качественно, второе истолкование не вызывает никаких 
недоумений.

Итак, следует отдать предпочтение тому взгляду, что сверхассо
циация 30 Г)огаг1и$, как и другие большие газовые и звездные комплек
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сы, образовались каждое из одного дозвездкого тела относительно 
высокой плотности. При этом нет нужды предполагать, что с самого 
начала это дозвездное тело непосредственно разделилось на звезды и 
газ. Факты, относящиеся к богатым ассоциациям в нашей Галактике, 
заставляют думать, что звезды возникают в них неодновременно, т. о. 
что мы имеем разные поколения, следовательно, следует допустить, 
что происходило последовательное деление первоначальной протозвез
ды сперва на промежуточные массы, а уже последние в разное врем л 
разделялись непосредственно на звезды и выделяли газ.

Представление о том. что в ассоциации Ориона мы имеем звеиы, 
возникшие в различные эпохи, нашло свое подтверждение в работах 
Г. Аро [7], который привел прямые свидетельства в пользу различ
ного возраста вспыхивающих звезд и звезд гнпа Т Тельца. Как мы 
видели выше, развитие комплекса 30 Оога(1и$ было связано с появле
нием целого ряда поколении О - В  звезд. Это вновь говорит в пользу 
гипотезы последовательной фрагментации первоначальной протозвез- 
ды.

Авторы выражают благодарность д-ру Вестерлунду (Упсала) ю 
предоставление конин снимка 30 Г)ота<1 I* в ультрафиолете, полученно
го на Обсерватории Маунт-Стромло (Австралия). Па этом снимке 
особенно четко можно видеть распределение сверхгигантов в сверхас
социации.
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Н Е К О Т О Р Ы Е  З А М Е Ч А Н И Я  О П Р И Р О Д Е  Я Д Е Р
Г А Л А К Т И К

В настоящее время считается несомненным, что явление радио- 
галактик тесно связано с процессами, протекающими в ядрах галак
тик. Поэтомх кажется целесообразным сделать здесь несколько об
щих замечаний о ядрах галактик.

В нашем Сольвейском докладе в 1058 г. и в лекции на съезде 
в Беркли (1961 г.) мы пытались-показать, что многие явления, наб
людаемые нами в настоящее время в галактиках, мы можем свести 
к активности ядер. Предполагалось, что благодаря таком активности 
ядро играет существенную роль в образовании и эволюции соответ
ствующих галактик. В  то время общее впечатление было такое, чт > 
мы сильно переоцениваем роль ядер в эволюции галактик. Однако в 
свете последних достижении мне кажется, что в этом отношении мы 
были скорее осторожны.

Наша информация о происходящих в радиогалактиках процессах 
все еще очень ограничена. Тем не менее, мы можем с определенностью 
говорить, что явление радиогалактики должно рассматриваться как 
одна из форм активности ядра.

Имеется также несколько других форм активности ядер галактик. 
Их описание приведено в моем докладе в Беркли.

Поскольку ядра удаленных галактик обычно имеют очень малые 
угловые размеры, большей частью ниже предела разрешения наших 
снимков, и поскольку во многих случаях мы даже не можем разли
чать их на фоне общего поля данной галактики, то чрезвычайно труд
но судить о природе ядер.

Конечно, спектральные данные очень важны и во многих случаях 
они дают большое количество информации. Поэтому мы не должны 
считать положение безнадежным, имея в виду, что в случае звез I 
(исключая наше Солнце) мы по существу находимся в таком же по
ложении.

Первой проблемой, которая возникает при изучении ядер, является 
проблема их населения. Являются ли ядра простыми звездными сис
темами, подобно шаровым скоплениям, обладающими некоторой сте
пенью динамической автономии, или они содержат что-либо еще? 
Если они не являются простыми звездными системами, то какие тела 
другого рода они содержат, в себе?

В свете имеющихся в настоящее время свидетельств мы можем 
допустить, что в каждом ядре имеются три возможные составные час
ти: звезды, газ и сверхмассивные незвездные тела, которые ответствен
ны за необычные энергетические формы активности ядер, а также за 
возникновение газовых масс.

$оте Ретагкз оп IНе Ыа1иге о! IНе N 11010! о( Оа1ах1е$. Сообщение на объели* 
нениоК дискуссии Е (Радиогалактики) на X II съезде М АС  в Гамбурге. 27 апгуса  
1%4 г. Опубликовано в трудах съезда М АС: Тгап$асПоп5 о! (Кю 1А1Л 12В, Аса(1ет1с 
Рге$$. Ьопс1оп—\'ешУогк, 1У66, р. 578.
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В  зависимости от состояния активности ядра одна из этих состав
ляющих может стать более выдающейся, чем другие. Например и 
ядрах, коюрые находятся в состоянии низкой активности (пассивные 
ядра) в онтическои области больше всего дает себя знать звезшая 
составляющая. Я не собираюсь вдаваться в детали, но мне кажется 
что может быть разраоотана классификация ядер на основе этих об
щих представлений.

Одним из преимуществ, которое мы имеем при исследовании ядер 
галактик, является то, что мы всегда можем сравнить состояние ядра с 
состоянием окружающей галактики. И это может привести нас к не
которым ценным выводам. Если состояние галактики определяет сос- 
юяние ее ядра, ю  мы можем ожидать один тип корреляции между па
раметрами, описывающими оба состояния. Однако если активность 
ядра сама имеет первостепенное значение и влияет па всю историю 
развития окружающей галактики, то мы должны иметь корреляцию 
другого типа.

Выбор параметров, описывающих галактики и ядра, с целью ис
следования корреляции между ними, является делом удобства и 
наблюдательных возможностей. Например, мы можем попытаться об
наружить корреляцию между интегральными абсолютными величинами 
галактик и их ядер.

Гораздо проще исследовать корреляцию между следующими па
раметрами: а) морфологический тип галактики и б) некоторое число, 
оценивающее степень выделения его ядра на фоне при наблюдении с 
данным разрешением и в пределах определенного интервала рассто
янии от наблюдателя. Естественно, что предпочтительнее брать узкий 
интервал таких расстоянии.

Некоторая работа в этом направлении в настоящее время про
водится в нашей обсерватории на пластинках небольшого масштаба, 
полученных на нашем Шмидт-телескопе средних размеров (21 дюйм).

Числа, оценивающие степень выделения ядра, видимого на фоне 
галактики, объясняются в табл. I

Т а б л и ц а  1
Степень выделения ядер на изображениях галактик

Балл Изображение центральной части Интерпретация

1 В центре нот заметных конденсаций Мет ядра

2 Слабли конденсация в центр* возможно, существует ядро

3 Сильная концентрация и центре, по не имеется 
з -.ездообразнсго изображення

Ядро определенно сущест
вует, но не может быть от
личимо от фона

4 Звездообразное ядерное из бражение при ко
ротких экснози 1иях, но туманное при больших 
ЭКСПО Д1ЦИЯ .

Ядро видно на фоне плот
ных частей балджа

5 Звездообразное ядерное изображение, даже ког
да экспозиции отличаю ся от предельной

Яркое ядро, которое отчет 
ливо выделяется на фоне

На рис. 1 приводятся гистограммы, которые дают распределение 
оценок для каждого подтипа класса спиральных галактик с перемыч
кой, полученные нашими астрономами Товмасяиом и Каллогляном из
их наблюдений*.

Мы видим, что распределения сильно различаются для ра:лич-

* См. Сообщ. Бюракан. обе , 36, 31. 1961.
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ных подтипов. Следовательно, морфологический тип галактики опре- 
1еляег вероятность обладания более или менее заметным ядром.

580 10 
0 С 10 0 0

ЬВа 13 
0 0 7 3 3

50Ь 14 
0 2 5 2 5

5В С 11 

4 0 0

I

2 3 4 5
• не. I Гистограммы, показывающие оценки выделения (рельефности)- ядер дли раз
личных подтипов галактик с перемычкой. Иод диаграммами даны значении оценок, 
а сверху—количества соответствующих галактик. Под буквами, обозначающими под

тип. дано полное количество галактик этого подтипа.

Однако это не означает, что состояние галактики определяет сос
тояние ядра. Чтобы показать это, мы взяли из той же работы Тов- 
масяна и Каллогляна абсолютный величины ядер, имеющих оценки 
4 и 5. и сравнили их с абсолютными величинами соответствующих га
лактик (рис. 2). Д ля менее выдающихся ядер мы не можем вывести 
их абсолютные величины, как это следует из объяснений табл. I. Но 
они определенно должны быть расположены в нижней части рис. 2. 
Таким образом, мы можем быть >верены, что корреляция между М г и 
.М. действительно очень слабая.

Мг

Рис. 2. Корреляция между фотографичес
* мм а '.  ;л.отными величинами галактик 
(Мг) и их и -ер (М я) для 5 В — галактик. По
казаны только галактики с оценками 4 и 
5. Галактики с оценками 3 располагают?! 
где-то ь нижней части диаграммы, тем сз- 
мым узел ич ива я дисперсию точек.
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Конечно, преждевременно и п и  лялкш» п
них. Но мы можем надеяться чю  имел й п Л т Г  Тац*И этих ла" '  
ных свойствах ядер (величины цвета с п ® °ЛпЬ̂ е да" " ых об интеграл,-
лее выгодной позиции при с\ ж  гении ог> пп 1пМЫ ы*СМ в ГОРаздо б<>-
поможет нам лучше поннмат^ ялпа Р Лв‘ У  возм™ " ' ' .
явление радиогалактики. спосооиы производить

П р и м ечан и е . Более обстоятельное рассмотрение к, „пг,гли „  „
сообщении, сдержится в докладе В. Л ЛчСарцумяна “ ‘ с  V ференции в 1954 г. оариумяна на 13-й Сольвейской кои



О Я Д Р А Х  ГА Л А К Т И К  И ИХ А К Т И В Н О С Т И

В В О Д Н Ы Е  ЗА М ЕЧ А Н И Я

Настоящий доклад является моим вторым сообщением на Соль- 
венских конференциях. Первый доклад об эволюции галактик был про
читан на Сольвейской конференции 1953 года. Он касался главным 
образом эруптивной активности ядер (алактнк, выброса больших масс 
из этих я тер и других процессов, связанных с быстрым освобождением 
больших количеств энергии в ядрах. В  настоящем сообщении я хотел 
бы еще раз подробно остановиться на той же теме активности ядер.

Нужно заметить, что положение докладчика по такой теме в 
1958 году было гораздо труднее, чем сейчас. В  то время нужно было 
доказывать в противоположность существовавшему общепринятому мне
нию, что радногалактнки являются не результатом столкновения пар 
галактик, а представляют шездные системы, в ядрах которых имели 
место гигантские взрывы, приведшие к образованию больших облаков 
релятивистских электронов. Полагаясь па некоторое число косвенных 
свидетельств, я тогда должен был показывать, что из галактик иногда 
могут выбрасываться огромные массы обычного вещества*. Теперь, 
когда опубликована прекрасная работа Сандейджа и Линдса относи
тельно галактики М 82, я д>маю, что уж е нет места для сомнений на 
этот счет.

С другой стороны, доступная теперь информация о галактиках 
различных морфологических и физических типов гораздо богаче. Это 
прокладывает путь к пскрытню природы этих основных образований 
Вселенной.

Как и в 1958 году, я скова попытаюсь начать не с предвзятых 
мнении, а основываясь на наблюдательных данных. Предвзятые мне
ния часто препятствуют достижению правильных выводов, даже если 
последние определенным образом подтверждаются Наблюдениями. 
Мне кажется, что такие предубеждения псе еще существуют. По-моему, 
любая недооценка роли, которую играют ядра в эволюции галактик, 
тает пример такой предвзятой концепции. В упомянутом выше соль- 
вейском докладе, так же, как и на нашей лекции по приглашению в 
Беркли в 1961 году, было представлено достаточное количество дан
ных. свидетельствующих об активней и, возможно, даже основной ро
ли ядер в эволюции галактик. Не обращая внимания на эти факты, 
некоторые исследователи все еще пытлюлся объяснить необычные яв 
ления. которые мы наблюдаем в ядрах, в рамках представления о быст
рой или медленной концентрации к ядру окружающей материи. От-

Оп 1Нс \ис’с 1 о! Са1ах(е$ ппИ |Не1г АсИчПу. Доклад на X III Сольвейской кон
ференции п Брюсселе и сентябре 1Г64 г. Опубликован п трудах конференции ТЬе 
Чипс'иге ап<1 К\'о1иПоп о! 0а1ах1е$, 1п!ег$с1епсе РиЫ1зЬсг.«р ГопОоп -!Ч’е\у Уогк — 
$у<1пеу, 1%5. р. 1.

В напечатанном английском тексте имеется сноска: «иод «обычным веществом* 
Амбарцумян понимает «нерелятнвнстскую плазму».
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сюда идея коллапса как причины наблюдаемых взрывов. Я думаю, 
что чем раньше мы откажемся от этой идеи, тем скорее придем к 
правильным объяснениям. Действительно, кажется странным слепю- 
шее положение.

Новые наблюдения все больше и больше указывают на истечение 
материн из центра, на взрывы, струн и выбросы, тогда как в то же 
самое время некоторые теоретики все больше и больше говорит 
пользу конденсации, падения материи к центру и коллапсов. При этом 
не приводятся какие-либо убедительные факты в похтержку гипотезы 
конденсации больших масс окружающей материн к ядру галактики.

В  противоположность этому проблема воздействия наблюдаемых 
крупномасштабных взрывов и выбросов из ядра на жизнь окружающей 
галактики пока не заслужила нужного внимания теоретиков.

Поэтому нам кажется, что астроном, привыкший изучать и ана
лизировать факты, должен сосредоточивать внимание главным обра 
юм на следующих двух проблемах:

1) изучение природы ядер п протекающих в них процессов;
2) влияние этих процессов на эвоткжию галактики в целом
Что касается теоретического объяснения необычных процессов, 

происходящих в ядрах, то мы должны пройти через обычные две 
стадии. Первая стадия— правильная интерпретация наблюдений. Когда 
наблюдательные данные скудны, то существенно, прежде всего, сос
тавить ясное представление о том -иго происходит и в чем физическая 
природа наблюдаемого явления. Затем иа< т\ нает вторая стадия. Сос
тавив общее представление о том, что происходит, мы пытаемся выяс
нить причину явления и объяснить его происхождение. В астрофизике 
за решением первой проблемы в большинстве случаев скоро еле пег 
удачное решение второй проблемы. Но часто для того, чтобы как 
следует решить вторую проблему, требуется значительное время.

К  сожалению, иногда замечается тенденция перескочить через пер
вую стадию. В частности, такая поспешность замечается в проблеме 
взрывных процессов I* ядрах галактик. Хотя причина для такой пос
пешности вполне понятна, я тем не менее думаю, что в настоящее 
время мы должны обратит!» внимание в основном па первую стадию. В 
этом сообщении мы ограничим себя первой стадией, оставляя объясне
ние наблюдаемых явлений на будущее.

ФОРМЫ АКТИВНОСТИ ЯДЬР

Наблюдения показывают, что ядра олактик не являются изоли
рованными системами. В юполиенне к излучению они также испуска
ют обычную материю в окружающее пространство. Этот процесс мо
жет протекать различным образом. Поэтому имеется основание го
ворить о различных формах или типах активности ядер. Наблюдаемые 
формы активности, включая и тс, которые могут считаться спорными, 
приводятся ниже. Мы приходим к заключению о существовании этих 
типов на основе интерпретации наблюдений, хотя эта интерпретация 
часто не является однозначной.

а) Спокойное истечение обычной газовой материн из области я ф 1 
со скоростью десятков или сотен километров в секунду. Лучшей ил
люстрацией такого истечения служит явление, наблюдаемое в . тЗ! 
спектральной линии /. 3727. Такое же истечение имеет место в нашей 
собственной Галактике и в Малом Магеллановом Облаке.

б) Непрерывное испускание поток 1 релятивистских частиц или 
других агентов, производящих электрон.*! высоких энергии. В рез\.п.- 
тате этого образуется радиогало вокруг ядра на метровых и децнмет*
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ровых волнах. Такое явление наблюдается вокруг ядра нашей 1 алак- 
тики. Согласно Метыосону н Роуму, радиочастотное излучение в 5с- 
галактиках в дециметровой области концентрируется в области вокруг 
ядра, а диаметр радиоизображення в несколько раз меньше диаметра 
оптического изображения галактики (N 00 . 253, 4945, 5236, а также 
ЗЬ-галактика N0(2 1068).

в) Эруптивные выбросы газовой материи. Примером таких явле
нии .служит М 82. Другим возможным примером является N 0 0  2685. 
Такие явления, по всей вероятности, нмекп место также и в радиога- 
лактнке N 0 0  1275, где наблюдается газовое облако, движущееся со 
скоростью 3000 км/сек относительно центра «алактнкн.

г) Эруптивные выбросы концентраций релятивистской плазмы. 
Примеры: N 00  4486, N 0 0  5128 и многие другие радногалактнки.

д) Выбросы несколько более плотных голубых сгущении, имею
щих абсолютные величины в интервале ст — 14ш0 до — 171,17. Такие 
концентрации могут рассматриваться как недавно рожденные галак
тики. Примеры: N 0 0  3561 и 10 1182. Возможные случаи деления 
ядер на два или более сравнимых компонента с последующим обра
зованием двойных или кратных галактик могут быть также отнесены 
к таким явлениям.

е) Истечение вещества, из которого впоследствии образуются 
спиральные рукава (гипотетическая форма активности).

ж ) Выброс вещества перемычек в 5В-галактиках (гипотетичес
кая форма активности).

з) Выброс вещества, из которого образуется звездное население 
сферических подсистем (гипотетическая форма).

Вполне возможно, что некоторые из этих процессов совпадают 
друг с другом, представляя различные стороны того же самого ак
тивного процесса. Мы можем взять. Например, радиогалактику Гидра
А, в непосредственной окрестности которой наблюдается очень инте
ресный голубой объект. Весьма вероятно, что выбросы радионзлучаю- 
щего облака и голубого объекта имели место одновременно. Хотя 
эти явления взаимно связаны, возможно также, что они имели место в 
некоторой последовательности. Все эти сбор мы активности могут до
полняться взрывами, которые приводят к образованию квазнзвездных 
источников типа 30 273. Последние явления превосходят другие фор
мы активности по масштабу. Такие взрывы могут, возможно, означать 
начало формирования новой галактики или даже целого скопления 
галактик.

О ПРИРОДЕ ЯДЕР

С точки зрения мощности ядер наблюдаемые галактики могут 
быть сгруппированы з пять классов:

1) Галактики без каких-либо заметных ядер и без какого-либо 
значительного сгущения в центре. Значительное сгущение в центре дол
жно указывать на присутствие ядра, возможно очень слабого. Мно
гие иррегулярные галактики относятся к этому классу. Эллиптические 
карликовые галактики типа Скульптора также должны быть включе
ны в эту группу.

2) Галактики, имеющие спокойные ядра сравнительно низкой 
светимости. Этот класс может включать в себя галактики, у которых 
ядро более чем на четыре величины слабее интегральной светимости 
самой галактики. М31, N 0 0  5104. М 3 * и возможно, наша Галактика 
входят в этот класс.
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3) Галактики со спокойными ядрами высокой светимости, копа 
ядро слабее всей галактики на 1.5—4 величины. Спектры ядер в клас
сах 2 н 3 являются непрерывными. Л\огу| присутствовать эмиссионные 
линии \ 3727 и другие. Хотя эти линии могут иногда достигать значи
тельной степени интенсивности, они не показывают ни заметного рас
ширения, ни разделения на компоненты. Примеры: N 0 0  4303. КОС 
3162.

4) Сейфертовские галактики с очень яркими ядрами, светимость 
которых составляет значительную часть светимости всей галактики. 
Имеется большое число эмиссионных линий. Они показывают либо 
расширение, либо расщепление, вызванные большой скоростью дви
жения имеющихся в ядре газовых облаков.

5) Компактные галактики, в число которых могут войти и звездо
образные радиогалакгики, так же, как г многие другие компактные 
объекты, обнаруженные оптическими средствами (Цвиккн). В этом 
случае мы можем считать, что светимость в целом концентрируется в 
ядре галактики.

Ядра класса 2 имеют малые размеры. Их диаметры порядка не
скольких парсеков или нескольких десятков парсеков. В классах 3, 1 
и 5 встречаются ядра больших размеров, диаметры которых могут 
измеряться сотнями парсеков. Например, ядро галактики типа ЗВЬ. 
N 0 0  3504 имеет диаметр порядка 100 пс, с некоторым возрастанием 
яркости к центру. Другие ядра -показывают иногда более регулярное 
распределение энергии по диску. Однако эта запутанная проблема рас
пределения яркости по диску ядер требует очень большой разрешаю
щей силы телескопов и может рассматриваться как полностью неизу
ченная.

Непрерывный спектр ядер галактик классов 2 и 3 указывает на 
то, что источником светимости является звездное население, которое 
отличается, но мало, от звездного насе !ення центральных областей 
таких галактик, как Л\ 31 и ЛЛ 81. Однако в этих ядрах уже присут
ствует газовая составляющая. Данные *с гносительно линии /. 3727 г. 
области ядра М  31 указывают на сравнительно спокойное и непрерыв
ное истечение материи из таких ядер. Хотя этот поток и небольшой, за 
большой промежуток времени может вытекать масса до 108М ?.С л е  
довательно, возникает вопрос об источниках вытекающих газов.

В случае ядер сейфертовского типа (4<ласс 4) мы можем уже 
утверждать, что в дополнение к звездной компоненте ядро содержит 
также и газовую компоненту, которая по крайней мере в определен
ных случаях, состоит из изолированных дискретных облаков, вылетаю
щих из ядра со скоростями в тысячи километров в секунду. Такие 
большие скорости не оставляют места для сомнения в том, что дискрет
ные газовые облака, о которых говорилось выше, зародились внутри 
ядер. Это неизменно ведет нас к заключению о том, что они были 
выброшены всего несколько десятков тысяч лет тому назад из более 
плотных тел. Это означает, что такие ядра содержат тела, которые на 
настоящей стадии эволюции ядер проявляют огромную эруптнвн\ 
активность. Поэтому ядра сейфертовского типа галактик должны бч, 
собственно, называться возбужденными ядрами. В то же время ж  т 
основания полагать, что указанные выше облака могут быть выпроше
ны членами обычного звездного населения ядер, особенно, если при
нять во внимание тот факт, что массы некоторых облаков мог)т оып», 
но крайней мерс, порядка сотен М . *н больше. Мы неизбежно прихо
дим к заключению, что такие ядра содержат очно или более терхма^- 
сивных незвездных тел, из которых выбрасываются газовые «ниака.
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Что касается компактных объектов класса 5, ю  нужно заметить, 
чго но всяком случае часть из них содержит сверхмассивныс тела не
звездной природы. Конечно, мы имеем в виду квазизвездные радио- 
галактики. Существенно, однако, что большая часть радиоизлучения 
исходит в этом случае непосредственно из такого гела. Судя по рас
пределению энергии в спектре, доходящее до нас излучение нетепловое 
и характеризуется ультрафиолетовым избытком.

Нужно заметить, однако,- что наличие ультрафиолетового избытка 
типично также и для ядер большинства сенфертовскнх галактик 
(класс 4). Более того, Маркаряи покатал, что многие галактики, ко
торые должны быть отнесены к категориям 2 и 3, также имеют уль
трафиолетовый избыток, который имеет, вероятно, нетепловое проис
хождение. Все это дает серьезное основание полагать, что незвездные 
тела существуют также и в ядрах галактик таких категорий. Разница 
заключается в том, что н этих случаях различные признаки, указы 
вающие па присутствие таких тел, являются значительно менее я в 
ными. чем в категориях 4 и 5. В частности, светимость 
сверхмасснвных тел в видимой части спектра слаба по сравнению 
со светимостью звездного компонента. Истечение газов происходит с 
меньшей мощностью и имеет спокойную природу.

Вот почему мне кажется, что анализ наблюдательных данных при
водит нас к следующему выводу: каждое ядро содержит сверхмасснв- 
ное тело, которое может быть или в эруптивном состоянии (квазизвезд- 
ные галактики), или в возбужденном, активном состоянии (сейфертов- 
ские галактики), или пока еще в состоянии слабой активности (га 
лактики 2 и 3).

Это означает, что ядро состоит из трех компонентов: звездного 
населения, газа и с верх.массивного гелаХКроме этого, будучи автоном
ной но отношению к галактике механической системой, ядро динами
чески развивается вне зависимости от (стальной части галактики,

О ПРИРОДЕ СВЯЗИ М ЕЖДУ ЯДРОМ И ГАЛАКТИКОЙ

Сделанное выше допущение о гом, что каждое ядро содержит, 
как правило, сверхмассивное незвездиое тело, находится в полном 
соответствии с точкой зрения, высказанной в нашем сообщении в Бер
кли, согласно которой ядро играет существенную, если не доминирую
щую роль в эволюции каждой галактики. Действительно, не является 
более спорным тот факт, что происхождение и эволюция, по крайней 
мере, некоторых из подсистем, составляющих галактику, обусловлены 
самим ядром. Например, подсистема, состоящая из релятивистской 
плазмы, которая так заметно выделяется в радиогалактиках. Пример 
галактик типа М 82 показывает, что в эволюции обычной газовой ком
поненты ядро может играть решающую ре ль. Однако предположения, 
сделанные в докладе в Беркли, о том, что как спиральные рукава, так 
и население второго типа возникают из вещества, выброшенного и* 
ядра, остаются еще недоказанными и должны быть проверены различ
ными методами. Я хотел бы сформулировать несколько соображений, 
за отсутствие строгости в которых я заранее приношу извинения.

Каж утся возможными две крайние точки зрения:
1) Происхождение ядра обусловлено процессом эволюции самой 

галактики. Последующая эволюция внещних частей галактики прак
тически не зависит от ядра или, чтобы быть более точным, зависит, но 
незначительно, только от гравитационнсго воздействия ядра.

2) Активность ядра приводит к образованию различных компо-
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центов галактики, что объясняет решающую роль ядра в формирова
нии галактики, хотя, конечно, подсистемы звезд, однажды образован
ных, эволюционируют после этого сами по себе, завися от ядра, так 
же, как и от других подсистем, согласно законам звездной динамики

Теперь возникает вопрос, какова должна быть ожидаемая связь 
между параметрами, характеризующими ядро и галактику.

Очевидно, что если правильна первая гипотеза, то состояние 
галактики будет объяснять состояние ядра. В случае второй гипотезы 
состояние ядра должно быть в некоторой степени независимым ог сос
тояния галактики. Чтобы быть более точным, в последнем случае сос
тояние галактики должно быть объяснено посредством всей актив
ности ядра за предыдущий период, то сеть за всю историю ядра. Эго 
означает, что состояние галактики должно коррелироваться с совре
менным состоянием ядра, в той мере, з какой о его истории можно 
судить по известному состоянию ядра.

До того, как сослаться на факты, нужно заметить что наблюде
ния позволяют детально характеризовать состояние галактики, в IV) 
время как наша информация относительно ядер всегда очень скудна. 
Вот почему даже такое косвенное рассмотрение проблемы встречается 
с трудностями, поскольку не имеется снимков ядер с очень большим 
угловым разрешением. Тем не менее, нужно подчеркнуть, что в ряде 
случаев, где ближайшие галактики"содержат сравнительно яркие яд
ра, мы можем грубо оценить некоторые из их интегральных харак
теристик, такие, как светимость и показатель цвета. Определение диа
метров ядер возможно только в нескольких случаях. Поэтому мы дол
жны искать корреляцию состояния галактик со значениями только 
этих двух интегральных параметров ядер. Но значения этих двух па
раметров не могут с уверенностью определять всю историю ядра. II < 
сказанного следует, что мы можем ожидать лишь слабую корреляцию 
между состоянием галактик и указанными выше интегральными ха
рактеристиками ядер.

За прошедший год в нашей обсерватории было получено несколько 
сотен снимков галактик с целыо определения характеристик их ядер 
До оценки каких-либо количественных параметров наши астрономы 
стремились качественно оценить степень выделения я фа на фоне га
лактики. Была применена произвольная шкала для обозначения сте
пени выделения ядра, значения различных оценок которой объяснены 
в табл. 1.

В случае оценок 3, 4, 5 мы считаем, что ядра определенно существу
ют, но только при баллах 4 и 5 возможна фотометрическая оценка. В 
случае низких баллов возможно оценить лишь верхний предел свети
мости ядра, который составляет только часть наблюдаемого централь
ного сгущения.

Значительность ядра в галактиках типов 5В не очень тесно 
коррелнруется с морфологическим подтипом галактики. Так. например, 
мы имеем оценки 4 и 5 в таких подтипах, как 5Ва, 5ВЬ, тогда как в 
подтипах 5В0 и 8с их почти нет. Как правило, в 5 Вс галактиках, оче
видно, нет каких-либо ярких ядер.

С телескопом, имеющим другое фокусное расстояние, мы получили 
бы I истограммы, отличные от показанных здесь*. По-видимому, изме
нение легко предвидеть. При увеличении углового разрешения неко
торые галактики будут смещаться вправо (в системе нашей классн-

• В  английском издании доклада гистограммы отсутствуют. Здесь мм их не вос
становили. имея в виду, что они приводятся »• предыдущем сообщении настоящего 
тома (см. с. 70).
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'Г а б л и ц а 1
Выделение я лер па изображениях галактик

Оценка Образец (вид изображения центра) Интерпретация

1 Пет заметной конденсации и центре \ 1ет ядра

2 Слабая конденсация и центре Возможн , имеется ядро

3 Сильная концентрация о центре, однако 
нет звездообразного изображения

Определенно имеется ядро, од
нако с но неразличимо от фо-
ИЛ

4 Звездообразное ядерное изображение при 
коротких экспозиция', но гуманное при 
больших экспозициях

II сл

В (дно ядро, (.огруженное в 
п.ю ную ч 1сть .балджа"

5 Звездообразное ядерное изображение, да
же когда КСПОЛ1НИИ отличаются ог пре 
дельной

Яркое ядро, которое резко вы- 
деляс ся па фоне

фикацин). Только после таких качественных оценок становятся воз- 
можными количественные оценки по методу, который скоро будет 
опубликован нашими астрономами.

При попытке вывести корреляцию у.ежду абсолютной интеграль
ной величиной ядра и абсолютной (интегральной) величиной [алакти- 
ки для всей группы З В  галактик и дли 8с галактик, рассматривал 
только те случаи, когда ядра оценены баллами 4 и 5, видно, что в 
обоих случаях эта корреляция не очень тесная. Эго свидетельствует 
об относительной независимости состояния ядра от параметров, харак
теризующих галактику. Независимость состояния ядра от светимости 
галактики является чем-то заслуживающим особого внимания. С 
другой стороны, мы видели выше, чточу 8В  галактик имеется несом
ненная корреляция ядра с морфологическим подтипом. Наконец, в 
случае гигантских эллиптических галактик преобладают ядра с низ
кой светимостью, что служит примером более тесной корреляции. И 
наоборот, мы можем найти ядра различных светимостей или можем 
даже вообще не видеть ядро в эллиптических галактиках низкой све
тимости (сравни М  32, N 0 0  205, 185, 147). Наличие тесной или сла
бой корреляции, наблюдаемой у исследуемого класса галактик, силь
но поддерживает вторую гипотезу, то есть предпочтение должно быть 
дано предложению, согласно которому ядро влияет на эволюцию га
лактик.

Мы должны попытаться дать более четкие очертания нашим пред
ставлениям. Допустим, чгс гигантские галактики начинают свою жизнь 
как эллиптические системы, в которых ядра тоже молодые и пока еще 
не обладают достаточно богатым звездным населением. С увеличением 
активности ядер повышается их светимость. В то же время в галак
тике возникают новые подсистемы. Поэтому, вероятно, что ядра с 
высокой светимостью будут встречаться в галактиках 5а, 5Ъ, 8Ва  и 
ЗВЬ. Наконец, галактики Зс, 8 Вс и те из иррегулярных, которые со
держат население I тина (Магеллановы Облака и другие), кажутся 
наиболее старыми системами. Ядра высокой светимости редко встре
чаются в галактиках типа 8с, в то время как в 5Вс и иррегулярных 
галактиках ядра не должны наблюдаться. При последней стадии, по- 
видимому, имеет место ослабление и исчезновение ядер.

Астрономы, занимающиеся исследованием эволюции галактик, 
обычно принимают противоположное направление эволюции и счита
ют, что объекты типа Магеллановых Облаков являются наиболее мо
лодыми. Они утверждают, что последние системы содержат большое
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число молодых звезд высокой светимости. Мне кажется, что астроно
мы, которые придерживаются этой точки зрения, не считаются с тем 
что нельзя путать молодость галактики с молодостью определенной 
части ее населения. 1 рубо говоря, мы знаем города, которые имеют 
историю в тысячи лет, хотя средний возраст их жителей молодой. О 
другой стороны, недавно возникшие современные курортные поселки 
имеют население, состоящее главным образом из выздоравливающих 
больных пожилого возраста. Со временем в районах санаториев может 
возникнуть промышленность, что в будущем может привлечь туда 
большое число молодых жителей.

Конечно, это очень грубое сравнение, так как я не очень верю в 
концепцию о возможности образования нескольких последо
вательных поколений звезд из одного и того же вещества. Поэтом* 
такое сравнение галактик и городов весьма условно.

Таким образом, нашей отправной точкой является предположение 
что в начальной стадии развития звездное население, по крайней мч- 
ре внешне, напоминает нам то, что мы условно называем населением 
типа II. Однако это должно быть молотой разновидностью населении
II. Образование населения I типа должно относиться к более поздней 
стадии, когда образуются спиральные рукаьа из выброшенного из ядра 
вещества.

Н А Ч А Л Ь Н Ы Е  С ТА Д И Й  Э В О Л Ю Ц И И  ГА Л А К Т И К

Теперь возникает вопрос, можем ли мы указать галактики, состоя
щие из населения типа II с более или менее прямыми признаками их 
молодости. Ещ е в 1958 году на Сольвейсксй конференции мы указыва
ли, что галактика М  82, входящая в группу М81, показывает скорость, 
которая, вероятно, превышает скорость \ хода относительно центра тя 
жести этой группы. Отсюда, естественно, следует, что возраст галакти
ки должен быть порядка 108 лет (или 2-108 лет). Хорошо известная 
работа Сандейджа и Лнндса возбудила интерес к галактикам этого 
типа, и я хотел бы остановиться на этом вопросе более подробно.

Список де Вокулера, содержащий новую классификацию 1500 
ярких галактик, включает 12 объектов типа М 82. Из них одна га
лактика находится на южном небе, и мы не имеем в нашем распо
ряжении ее снимка. Вместо нее я добавил галактику N 0 0  520, ко
торая, несомненно, принадлежит к тому же типу. Из этих двенадцати 
галактик три (N 0 0  972, 3955 и 4753) являются изолированными объ
ектами. В  их окрестностях нет другой, сравнимой по спстимог-ти или 
диаметру галактики. Что касается галактик N(10 972 и N 0 0  4753. 
лучевые скорости которых известны, то можно с точностью утверждать 
что в окружающих их объемах диаметром в 500 000 не нет ни одной 
галактики, которая была бы слабее соответствующей галактики на 
4 величины или менее. Они кажутся действительно изолированными 
объектами с довольно большой абсолютной величиной (— 20,: 0).

Из девяти неизолированных объектов два являются компонента
ми двойных систем (N 0 0  5195 и \’ОС 3448). В  обоих случаях второй 
компонент является 5с галактикой, спиральная в е т в ь  которой вы гян\-  
та к рассматриваемому объекту. Семь галактик типа М 8? входят в 
бедные группы, состоящие из четырех или пяти объектов, не считая 
возможных объектов очень низкой светимости. Галактики М 82 и 
N 0 0  3077, входящие в группу М81, могут служить примерами таких 
объектов. Описанные выше особенности являются настолько выдающи
мися, что могут служить пробным камнем для гипотез, объясняющих 
происхождение этих галактик.
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Очевидно, мы можем предполагать, что в наиболее ранней ста
дии эволюции вновь сформированная галактика должна иметь очен» 
низкую светимость и активное Ядро. Со I ремсием светимость должна 
расти. Если группы молодых галактик имеют положительные полные 
энергии, ю  мы должны иметь более лююлые объекты среди групч 
меньших линейных размеров. Рассматрнгая галактики типа М 82 как 
такие молодые объекты, мы должны ожидать, что они должны кмегь 
более низкие светимости в группах малых размеров и более высокие 
светимости в группах больших линейных размеров. После оконча
тельного распада группы мы должны иметь изолированные галактики 
типа М 82 с наивысшей возможной светимостью. По это то, что мы 
наблюдаем на самом деле. Все объекты типа М  82 низкой светимости 
входят в компактные группы. Из трех галактик с высокими светимос
тями одна (N0(2 520) является членом группы очень больших разме
ров. а две другие являются изолированными объектами.

О Н ЕТ ЕП Л О ВО М  И ЗЛ У Ч ЕН И И  Я Д Е Р

Известно, что объекты типа ЗС 273 обладают спектром, который 
резко отклоняется от кривой Планка. Распределение энергии в спектре 
этих объектов, очевидно, может быть лучше объяснено в рамках еин- 
хротронного излучения. Кроме того, можно полагать, что в излучении 
многих других ядер также имеется нетепловой компонент. Так, соглас
но Минковскому, ядро радногалактнки N 0 0  6166 особенно отчетливо 
видно в ультрафиолетовых лучах. Как указывалось выше, на основе 
анализов цветов центральных частей галактик, в которых имеется не
соответствие морфологических особенностей со спектром, сделано зак
лючение (Маркарян), что в излучении ядер таких галактик имеется 
голубой избыток. Наконец, получив фотографии голубой струи из 
галактики N 0 0  3561, Цвикки показал, что непрерывный спектр про
стирается далеко в сторону ультрафиолетовой части. Во всех этих слу
чаях мы едва ли можем ожидать наличия значительного количества 
голубых звезд в ядрах этих галактик. Вот почему ультрафиолетовый 
или голубой избыток должен быть приписан нетепловому излучению.

Исследования, проведенные в Бюракане, установили, что некото
рое число 5В  галактик с ядрами высокой светимости существенно 
краснее, чем их ядра. Иногда показатель цвета ядер +0.2. Хорошим 
примером служит галактика N 0 0  3501. Все это заставляет нас по
лагать, что нетепловое излучение ядер является довольно частым яв
лением. С другой стороны, наличие нетеплового излучения означает 
активность незвездных тел, содержащихся в ядре.

Хотя в настоящее время трудно судить о природе рассматриваемо
го нетеплового излучения, проявляющегося главным образом в виде 
ультрафиолетового избытка, тем не менее я хотел бы сделать два 
замечания об этом эффекте.

1) Мы никоим образом не предполагаем, что это нетепловое из
лучение исходит непосредственно из незвездного массивного тела.
11аоброт, это нетепловое излучение исходит непосредственно из диффуз
ного вещества, находящеюся внутри ядра. Однако источником энергии 
излучения диффузного вещества все же оказывается предполагаемое 
незвездное тело. Эта энергия может передаваться диффузной материи, 
скажем, посредством частиц высокой энергии или, как в случае ме
ханизма релятивистских электронов, она может излучаться непосред
ственно этими частицами.

2) Наличие мощного /ультрафиолетового избытка в далеком
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ультрафиолете может иногда приводить к появлению эмиссионных 
линии, связанных с флуоресценцией. Паши астрономы обратили вни
мание на это в связи с наличием излучения I I ,  в некоторых участках 
М Й2. Однако можно представить более поразительные примеры такого 
явления.

З А К Л Ю Ч Е Н И Р

В  заключение я хотел бы сказать несколько слов о теоретическом 
объяснении необычных явлений, связанных с ядрами галактик. Е с 
тественно, очень трудно говорить про объяснение явлений, когда мы 
имеем очень скудные знания об их сущности. Однако очевидно, что 
очень быстрые преобразования энергии играют существенную рол:, 
в этом случае. Такие быстрые процесс.,! преобразования и освобожде
ния энергии возникают в системах, которые характеризуются неустой
чивостью возможных состояний. Релятивистская теория гравитации 
с этой точки зрения, кажется наиболее подходящим направлением. 
Поэтому можно полностью понять тех авторов, которые ищут решение 
в рамках этой теории. Новиков, который работает вместе с проф. Зель
довичем, сделал первую попытку построить релятивистские модели, со
держащие такие локальные взрывы.

Такие модели являются, конечно, очень полезными, и они заслу
живают более детального исследования. Но пока работа по интерпре
тации наблюдаемых явлений все еще, даже в грубых чертах, не за
кончена (выше мы называли эту работу первой стадией теоретичес
кого исследования), трудно провести сравнение между построенными 
различными моделями и действительностью.

О Б С У Ж Д Е Н И Е

Р. Оппенгеймер. Не правда ли, что если наблюдаются неядерные 
характеристики галактик, то они не определяют свойств ядра?

В. Амбарцумян. Это важный вопрос, и, насколько мы можем су
дить по данным, представленным во второй половине моего доклада, 
корреляция^ ядерных характеристик с характеристиками всей галак
тики иногда (для некоторых типов галактик) очень слаба.

Л . Спитцер. Какие наблюдательные характеристики были исполь
зованы для классификации галактик как «объектов типа М 82»?

В. Амбарцумян. Иррегулярная форма и присутствие сильного 
виутригалактического поглощения. Но, чтобы быть беспристрастными, 
я использовал классификацию де Вокулера.

Р. Минковский. Я хотел бы добавить несколько замечаний о ги
гантских Е-галактнках. При просмотре крупномасштабных снимкоз 
можно видеть различные случаи, начиная от сильного центрального 
пика, иногда содержащего, возможно, отдельное маленькое ядро, д> 
довольно широкого центрального максимума.

Диспепсия радиальных скоростей в системах с сильными централь
ными никами обычно меньше, чем в системах, которые показывают 
только широкий максимум и где наблюдается дисперсия лучевых ско
ростей в 700 км/сек или больше. Ярчайшие галактики в скоплениях 
принадлежат к этому второму виду: так как многие радногалактики 
являются ярчайшими галактиками в скоплениях, го они также имеют 
тенденцию быть в этом классе.

В. Амбарцумян. Можете вы видеть ядро ЫОС 4486 на снимках
200" телескопа?
6-321
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Р. Мингсовский. N 0 0  4486 имеет ( ильный пик интенсивности. В  
эмиссионной линии л 3727 маленькое ядро очевидно: в непрерывном 
спектре не легко определить, имеется ли ядро или только высокий 
пик. N 0 0  6166 определенно имеет широкий максимум интенсивности: 
маленькое звездное ядро, вероятно видимое только в линии >. 3727, 
было наблюдено Е. Л\. Бэрбидж.

Дисперсия скоростей и распределение интенсивности несут ин
формацию о массе. Отсутствие фотометрических данных не позволяет

* в настоящее время делать каких-либо заключений о массах.
Е. М. Бэрбидж. Некоторые из ядер голубоватого цвета, относя 

щнеся к описанному проф. Амбарцумяном классу 3, находятся к быс
тром вращении, в частности, некоторые из спиральных галактик с пе
ремычкой. Ядро N 0 0  1097. как это показано, например, в Кснпском 
атласе южных галактик, на снимках с короткой экспозицией состоит 
сз маленького круглого ядра, состоящего, вероятно, из звезд и окру
жающего кольца, судя по спектру, со юржит много газа и находится 
в быстром вращении. Ядро N 0 0  1365 нэ проявляет такой структуры, 
однако быстро вращается, и градиенты скорости при различных пози
ционных углах показывают, что во вращении имеется компонент не
кругового движения. Радиус всей структуры в обоих случаях доста
точно большой— порядка сотен парсеков.

Из относительных интенсивностей эмиссионных линий можно за 
ключить, что возбуждение в газе, вероятно, обусловлено О и В-звезда- 
ми. Нам кажется, что голубоватый цвет (также и в N 0 0  3504), воз
можно, обусловлен значительным количеством таких звезд. Однако 
само внутреннее ядро в N 0 0  1097 имеет, вероятно, звездное
население позднего типа.

Ф. Хойл. Если эллиптические галактики являются молодыми, то, 
мне кажется, мы должны признать, что их звездные населения не 
могут быть II типа в смысле Бааде, то есть они не могут 
иметь диаграмму цвет-величина, сходную с той же диаграммой для 
шаровых скоплений. Причина этого в том, что эти диаграммы принад
лежат звездам с массами порядка солнечной массы, а для них эволю
ционное время жизни большое. Может быть наиболее чувствительную 
проверку масс можно сделать по звездам горизонтальной ветви. В ы 
числения д-ра Д ж . Фолкнера показали, “ го массы должны быть мень
ше солнечных, если звезды расположены слева от горизонтальной вет
ви в послегелиевых вспыхивающих стадиях.

Резюмируя, можно сказать, что если правильно, что некоторые 
эллиптические галактики являются молотыми, то, я думаю, мы должны 
признать, что их население не может быть населением нормального 
типа II.

Б. Стремгрен (Хойлу). Не прокомментируете ли Вы  возможность 
значительной потерн массы в процессе той стадии эволюции, когда 
звезда находится близ своей наивысшей светимости, и об изменениях 
в расчетных возрастах звезд горизонтальной ветви, которые получатся, 
если принять во внимание такую потерю массы?

Ф. Хойл. Чтобы уменьшить возраст до 108— 109 лет, как того тре
бует д-р Амбарцумян, начальная масса должна превышать 2 М ^ . При 
этом будет подразумеваться потеря массы, превышающей Мф, что 
кажется высоким. По моему мнению, начальные массы звезд шаро
вых скоплении не превышают М ^ , так что я подозреваю, что потеря 
массы очень небольшая.

Л. Бирман (Е . М. Бэрбидж). Какая масса получается из Ваших
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данных для вращающихся ядер галактик с диаметрами в несколько 
сот парсек, о которых Вы упоминали**

В. М. Бэрбидж. Массы, грубо оцененные в кеплеровском прибли
жении по максимальной разности скоростей, порядка 109 солнечных 
масс.

Д ж . Р . Бэрбидж (Амбарцумяну). Я хотел бы для уяснения спро
сить о причинах, побудивших Вас заключить, что возраст М 82 только 
порядка 108 лет. Это основано на Вашей интерпретации динамических 
аргументов, согласно которым Вы полагаете, что М 82 уходит из груп
пы М 81, или Вы используете аргументы о том, что форма М «2 и буй
ная активность в этой галактике предполагают, что она молодая?

В. Амбарцумян. Я использую только динамический аргумент.
Я. Г. Оорт. В свете большой важности вывода относительно воз

можно очень молодого возраста этих галактик мне кажется нужно 
рассмотреть возможность того, что в системе галактик М81— М82 
имеется большая масса, чем указывается светящимися галактиками.

В. Амбарцумян. Конечно, оценка вочраста М  82, которую я при
вел, основана только на том, что она ьмеет скорость большую, чем 
скорость ухода из группы М81. Все члены группы М81— М 82 хоро
шо известны, и поэтому верхний предел светящейся массы может 
быть уверенно определен. Любые оценки несветящейся массы будут 
совершенно произвольны. Моя идея заключается в том. что М81 
может быть намного старше М 82 и что только ДА 82 (и, может быть. 
ЫСС 3077) произошли недавно.

Б. Росси, Л . Бирман и Л . Вольтеп свои выступления посвятили 
обсуждению вероятной интерпретации галактических источников рент
геновского излучения.
Примечание. В этом докладе впервые подробно рассмотрены наиболее характерны* 

формы активности ядер галактик и разработаны принципы классификации га
лактик по степени различимости их ядер на общем звездном фоне центральной 
области. Целью такого подхода является изучение природы ядер на основе пред
полагаемой связи между интегральными характеристиками ядер и соответствую 
тих  галактик.



ОБ А КТИ ВН О С ТИ  Я Д Е Р  ГА Л А К Т И К

До последнего времени астрономы обращали относительно ма
ло внимания на ядра галактик. Это, по-видимому, было вызван) 
двумя причинами. С одной стороны, их трудно изучать, так как мы 
их наблюдаем на ярком фоне центрального сгущения соответствую
щей галактики. Иногда они совершенно теряются на этом фоне, и о 
них вовсе нельзя получить никакой информации. С другой стороны, 
роль ядер в жизни соответствующих галактик недооценивалась. Н и
чего не было известно об активности ядер.

В  настоящее время положение дел изменилось. Ядра галактик 
привлекают всеобщее внимание. Причину многих явлении в галакти
ках мы теперь видим в активности ядер. В докладе на съезде МАС. 
в Беркли мы позволили себе назвать эту активность «космогоничес
кой». Дело в том, что благодаря активности ядра в окружающей га
лактике появляются новообразования. За прошедшие после Беркли 
пять лет стали известны новые факты, подтверждающие космогони
ческий характер указанной активности. Однако для краткости удоб
нее говорить просто об «активности» ядер.

§ 1. Уже давно известно, что нек^тЪрые из ближайших к нам 
галактик (члены Местной группы) имеют небольшие по размерам 
центральные ядра. Радиусы их измеряются всего несколькими парсек. 
Из них самой высокой фотографической светимостью (М  = — 12) об
ладает ядро М 32.

Вне Местной группы наряду с такими ядрами встречаются ядра 
гораздо более высокой светимости. Иногда и радиусы ядер бывают 
большими, доходя до сотен парсек. Очевидно, что ядра низкой све
тимости, такие, как у М31, >ЮС 205, было бы трудно и даже прак
тически невозможно обнаружить на расстояниях, превышающих !0 
мегапарсек.

§2. Вместе с тем известны галактики, у которых, несмотря на 
весьма благоприятные условия наблюдений, ядра не наблюдаются. 
К числу таких галактик принадлежат Большое и Малое Магеллано
вы облака, системы в Печи и Скульпторе.

Для того, чтобы можно было решить на основе наблюдений, име
ет ли данная галактика ядро, желательно иметь какое-либо рабо
чее определение ядра галактики, тем более, что различные авторы 
приписывают слову «ядро» различный смысл.

§ 3. Очевидно, что определение ядра должно быть выбрано так, 
чтобы оно охватывало приведенные примеры.

Можно условиться считать, что галактика имеет ядро, если вы
полняется одно из следующих у с л о в и и ** #

Вводным доклад на симпозиуме Международного астрономического союза 
№29 по нестационарным явлениям в галактиках в Бюракане, в мае 1966 г. Опуб
ликован в трудах симпозиума: Нестационарные явления в галактиках. Ереван: 
Изд-во АН АрмССР, 1968, с. 11.
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а) па фоне неразрешимой на звезды центральной части галак
тики наблюдается звездообразный объект;

б) если центральная часть разрешается па звезды, то имеется 
звездообразный объект, значительно превосходящий по светимости 
(скажем, не менее, чем на три величины) наиболее яркие нз звезд;

в) в центральной части галактики имеется протяженный объект 
высокой поверхностной яркости с большим значением градиента на 
его границе

(110̂ 1
•

сПо г̂
Если не выполняется ни одно из этих условии, это еще не оз

начает, что у  галактики нет ядра. В таком случае мы можем лишь 
констатировать, что мы его не наблюдаем.

§ 4. К  сожалению, мы лишены сколько-нибудь подробной инфор
мации о геометрической структуре ядер, поскольку единственное яд
ро, которое имеет достаточный для подробного изучения угловой 
диаметр,— ядро нашей Галактики—закрыто от нас поглощающими обла 
камн. Можно, однако, надеяться, что в ближайшие годы мы будем 
иметь возможность определить распределение оптической яркости 
по диску нескольких протяженных ‘ ядер, таких, как у N 00  1068, 
ЫСС 3504 и аналогичные.

Точно так же интересные данные следует ожидать от наблюде
ний ядра нашей Галактики на сантиметровых волнах при высоком 
угловом разрешении.

Если же исключить эти надежды, то можно сказать, что в от
ношении ядер галактик мы находимся в таком же положении, как 
в отношении звезд, т. е. мы должны рассматривать их как точечные 
объекты.

Л это означает, что изучение ядер галактик должно основывать
ся главным образом на определении их интегральных характеристик: 
интегральных здездных величин, интегральных спектров, цветов, 
радиовелнчии, диаметров и т. д.

С другой стороны, огромное косвенное значение для познания 
природы ядер галактик имеет исследование результатов их актив
ности. Например, мы не можем прямо наблюдать ядро галактики 
М  82 на фоне ее центральной части. Иэ известные нам два факта: 
происшедший там взрыв, сопровождавшийся выбрасыванием боль
ших масс газа, и наличие интенсивного радиоизлучения от небольшой 
области вокруг центра не только свидетельствуют о существовании 
ядра у этой галактики, но и говорят о наличии у этого ядра опреде
ленных свойств.

Поскольку изучение интегральных характеристик звезд оказа
лось весьма плодотворным для выяснения их истинной природы, 
можно думать, что исследование интегральных параметров, характе
ризующих ядра галактик и их активность, позволит решить вопросы, 
касающиеся природы ядер.

§5. Наблюдения показывают, что у различных галактик свети
мость ядер составляет различную долю интегральной светимости га
лактики: от менее чем одной тысячной у М31 до десятков процентов
у некоторых галактик Сейферта.

Наконец, имеются случаи, когда мы наблюдаем изолированное 
ядро без окружающей его структуры. По крайней мере, некоторые ; 
компактных галактик Цвнкки являются подобными изолированными
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ядрами. Мы можем считать, что в этих случаях вся (или почти вся) 
светимость галактики обусловлена ее ядром.

§ б. Абсолютные фотографические величины занимают огромный 
диапазон от 5 до — 18. В отдельных случаях ядра могут иметь еще 
более высокую светимость.

$7. Спектральные наблюдения показывают, что в состав ядер, 
как правило, входит звездное население, а часто и небольшие коли
чества диффузного вещества. В большинстве случаев цвет В  — V 
мало отличается от среднего цвета звездного населения центральных 
частей топ же галактики. Поэтому имеются некоторые основания 
считать, что в лучах В и V большая часть излучения ядра обуслов
лена обычным звездным населением. Иначе обстоит дело с ультра
фиолетовым излучением.

В ядрах обычно присутствие! «ак/лс некоторое количество диф
фузного вещества. Однако ни звезды, ни диффузное вещество не 
могут быть, по-внднмому, ответственны за те формы активное! и 
ядер, которые связаны с огромным энерговыделением (10г>/- 10ьо эрг) 
за короткие промежутки времени, или за выброс очень больших 
масс вещества. Поэтому, как возможное решение вопроса, следует 
допустить существование в некоторых ядрах весьма массивных тел 
незвездной природы, ответственных за многие формы их активности

$ 8. Следует отметить, что благодаря своему центральному по
ложению ядро динамически автономно по отношению к остальном 
системе. Поэтому с чисто механической точки зрения эволюция ядра 
может изучаться независимо от механического состояния окружающей 
звездной системы. Относительно высокая звездная плотность ядер 
(превосходящая 104 звезд на кубический парсек) наводит на мысль 
о том, что на определенном этапе развития в нем могут нарушаться 
некоторые свойства, характерные для системы гравитирующих то
чечных масс (к числу этих характерных свойств относится то, что 
длина свободного пробега во много раз больше диаметра системы, 
и то, что радиационным взаимодействием звезд можно пренебречь).

Нетрудно, однако, видеть, что такие нарушения свойств «иде
альных звездных систем» приобретут существенное значение тогда, 
когда поверхностная яркость ядра станет приближаться к поверхно
стной яркости звезд. Это соответствует плотностям 10п— 1012 звезд 
на кубический парсек.

При известных нам массах ядер (до 1010 масс Солнца) столь 
высокая плотность может быть достигнута, если ядро или значитель
ная часть его массы сосредоточится внутри объема, меньшего,' чем 
один кубический парсек. Столь высокая плотность не соответствует 
имеющимся данным о средних плотностях ядер. Но наличие у ядер 
подобных центральных сгущений придало бы им много необычных 
свойств и может быть позволило бы объяснить некоторые формы 
их активности.

Существование в ядрах сверхмассивных тел, способных претер
певать время от времени взрывы с большим выделением вещества 
и энергии, также должно обусловить крайнее своеобразие динамики 
и внутреннего строения ядра. Поэтому с чисто динамической точки 
зрения ядра должны быть далеко нетривиальными системами.

$9. Различные формы активности ядер были рассмотрены в до
кладе автора на Сольвейской конференции 1958 года [1].

Обзорная статья Бэрбидж, Бэрбиджа и Сапдейджа [2] содержит 
много новых фактов, особенно относящихся к эрруитивным формам 
активности. Поэтому мы здесь ограничимся простым перечислением
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различных форм активности, тем более, что в течение всего этого 
симпозиума мы будем рассматривать и сопоставлять различные дан
ные, относящиеся к этому явлению.

Автор придерживается того взгляда, что активность ядра явля
ется основным фактором, определяющим формирование каждой га
лактики. С этой точки зрения, и спиральные рукава, и население сфе
рической составляющей (гало) каждой галактики возникли у галак
тик в результате активности центрального плотного ядра как след 
ствие разного рода выбросов и истечений. Но постановка этих вопро
сов во всей их широте привела бы к необходимости рассмотреть всю 
проблему происхождения галактик и скоплений галактик, что в ы 
ходит далеко за пределы задач настоящего симпозиума. Поэтому и 
данный момент целесообразно исключить из рассмотрения различ
ные возможные предположительные формы активности, и говорить 
только о тех формах, на существование которых более или менее 
прямо указывают наблюдения.

§ 10. Это прежде всего те формы активности, которые связаны 
с относительно большим выделением энергии.

Такими формами активности, в частности, являются:
а) радиовспышки (приводящие к превращению галактики на 

некоторое время в радиогалактику);
б) взрывы, сопровождаемые “выбросом протяженных газовых об

лаков с массой порядка миллионов солнечных масс (М 82 );
в) непрерывное истечение вещества.
г) выбросы струн и компактных голубых галактик (1С 1182 и

другие). *
§ 11. Во много раз меньше количество энергии выделяется в 

связи со способностью ядер значительного числа спиралей и пере
сеченных спиралей длительное время поддерживать вокруг себя су
ществование радиоизлучающего облака диаметром в несколько пар 
сек.

Примером такого облака может служить протяженное образова
ние вокруг центра нашей Галактики, которое испускает длинноволно
вое радиоизлучение. Во многих других спиралях и пересеченных 
спиралях такие же центральные облака имеют гораздо более высокую 
радиосветимость (иногда в сотни раз большую, чем у нашей Галак
тики). Такие облака существуют, по-видимому, в течение сотен мил
лионов лет. Д ля этого, однако, необходимо, чтобы энергия облака 
непрерывно пли дискретными порциями в течение длительного вре
мени пополнялась за счет энергии ядра.

§ 12. Другой вид более спокойной активности связан с наличием 
интенсивного ультрафиолетового излучения в спектре околоядерных 
областей некоторых галактик. Факты, относящиеся к встречающему
ся иногда несоответствию между морфологическим типом галактики 
и показателем цвета ядра, так же, как и прямые наблюдения уль
трафиолетовых частей спектров у некоторых ядер, свидетельствуют 
об испускании ядрами излучения, нехарактерного для их звездного 
населения. Вероятно, это излучение возникает не только в самом 
ядре, но и в окружающей его области. Возможно, что оно имеет не
звездное и нетепловое происхождение. При этом мы не имеем 
виду так называемые «горячие пятна» в околоядерных областях, ко
торые могут состоять нз горячих звезд и эмиссионных туманностей. 
Для поддержания этого аномального ультрафиолетового излучении 
также требуется постоянный приток энергии из ядра в окр\жаюпис 
пространство.
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§ 13. Если еще несколько лет тому назад данные об активности 
ядер были настолько скудны, что мношс сомневались в самом сущест
вовании этой активности, то теперь, когда астрономы приступили 
уже к подробному изучению вопроса, стало ясно, что мы имеем дело 
с весьма сложным комплексом явлений, не находящих простого объ
яснения. Прежде чем пытаться найти теоретическое объяснение, 
следует дать классификацию как самих ядер и их состояний, так и 
различных форм их активности. К  сожалению, это очень трудное де
ло.

Может быт!>, различные формы активности следует отличать 
друг от друга по степени их продолжительности.

Тогда следовало бы отличать:
а) явления взрывного характера, куда войдут пункты а), б) и г)

из § 10.
б) формы активности промежуточной продолжительности. Сюда 

следует прежде всего отнести формы активности, которые проявляют
ся ядрами галактик Сейферта. В период этой активности в ядре про
исходит выбрасывание газовых облаков, имеющих значительные мас
сы (порядка тысяч масс Солнца) и движущихся со скоростями более 
тысячи километров в секунду;

в) медленные процессы истечения вещества из ядра. К  числу 
медленных проявлений активности следовало бы отнести наличие 
аномальных излучений из ядра; и окружающей его области.

§ 14. Следующей задачей должны быть поиски зависимости форм 
активности ядер от тех пли иных внешних параметров, их характери
зующих. Однако мы пока можем сказать очень мало о значениях 
этих параметров для конкретных галактик. Поэтому настоятельно не 
обходимо наличие более богатых наблюдательных данных. Исследо
вание ядер надо вести параллельно с исследованием центральных 
(околоядерных) областей в целом. В частности, важны исследования 
центральных частей в том духе, в каком это производится Ворон
цов ы м - Вел ья м и новы м.

Нам кажется, что прежде всего следует выяснить, у каких га
лактик какого-либо каталога (напр., Шэплн и Эймс) мы сможем 
выделить ядра и определить, скажем, их светимости. Ясно, что мы 
можем это сделать наиболее успешно для тех галактик, которые 
имеют ядра относительно высокой светимости. На самом деле воз
можность излучения ядер зависит и от яркости окружающего фона. 
Для того, чтобы получить первую ориентировку в этом вопросе, мы 
приступили в Бюраканской обсерватории к классификации галактик 
по степени четкости выделения в их фотографических изображениях. 
Это делается посредством оценки в пятибалльной шкале, причем 
балл 5 приписывается тем галактикам, у которых имеется на наших 
снимках совершенно четкое звездообразное ядро; балл 3 означает, 
что хотя само ядро незаметно, но быстрое увеличение яркости к 
центру галактики свидетельствует о его присутствии. Балл 1 означает, 
что в галактике нет бросающегося в ы аза  центрального сгущения. 
Баллы 2 и 4 соответствуют промежуточным случаям. Заметим, что 
это еще не есть настоящая классификация ядер. Это скорее грубая 
классификация ситуаций, наблюдаемых в центральных частях га
лактик.

К  настоящему времени такие оценки произведены в Бюракане 
для нескольких сот галактик.

§ 15. Встает вопрос, в какой степени подобные оценки независи
мы от масштаба снимка. Предварительные результаты произведен-
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лых сравнений дают основание считать, что увеличение масштаба, как 
правило, не ведет к уменьшению балла, с той оговоркой, что, напри
мер, ядро, имеющее оценку 5, па снимке большого масштаба может 
оказаться уже не точечным и таким резким, как на снимке малого 
масштаба.

Поэтому представляется достаточно обоснованным фотометриро- 
вание ядер галактик в случае баллов 4 и 5 как звездообразных объ
ектов.

В случае же баллов 1—3 мы можем давать с данным инстру
ментом лишь верхнюю границу светимости ядра, оставляя открытой 
возможность наблюдения ядра с инстр\ ментами длиннофокусными.

§ 16. Полученные результаты, в частности, пересеченных спирален 
уже частично опубликованы Каллогляном и Товмасяиом [3, 4]. Ре
зультаты некоторых других серий измерений будут доложены здесь ;> 
течение симпозиума нашими сотрудниками.

Имеющийся материал пока не тает основании для широких срав
нений и выводов. Подробности вы узнаете из дальнейших докладов, 
но мне здесь хотелось бы упомянуть о том, что распределение галак
тик по введенным выше баллам (оценках*) различно для различных 
морфологических типов. Это позволяет надеяться установить связь 
характеристик ядер с типом галактики.

С другой стороны, по-видимойЛ\ взрывы, сопровождающиеся 
большим энерговыделением, происходят в галактиках; где светимость 
ядер невелика.

Наоборот, более медленные формы активности ассоциируются с 
более яркими ядрами.

§ 17. Конечно, нас очень интересует вопрос о том, как меняются 
интегральные параметры, характеризующие ядро, при том или ином 
взрывном процессе или в процессе эволюции.

Только длительное и глубокое изучение ядер позволит ответить 
в будущем на этот вопрос.

Можно спросить, не происходят ли большие взрывы в резуль
тате таких процессов, когда состояние системы меняется радикально 
или система исчезает совсем. В этих случаях, а также в случае кол- 
лапсов, как их описывают теоретики, мы не должны иметь нов горе
ния аналогичных друг другу взрывных явлении.

Между тем такое повторение встречается. Примером может сл\- 
жить радногалактика Центавр А.

§ 18. Поскольку другим видам активности ядер будет посвящено 
много сообщений, я хотел бы остановиться здесь на выбросах струн 
и сгустков из ядер галактик.

Первым примером галактики со струей, включающей в себя 
сгустки, послужила радногалактика N 0 0  4486. Тот факт, что струя вы
ходит из ядра, дал основание говорить о выбросе струй из централь
ного ядра. Вторым интересным примером явилась относительно мощ
ная струя с одним сгустком из галактики, фотография которой была 
приведена Цвиккн в его статье в Ег^еЬгп^зе (1сг ехакьеп ;\а(иггш'$8еп- 
хНа/1 сп. Эту галактику мы отождествили с N-00 3561. В  новом ка
талоге де Вокулёра этот объект имеет номер А 1108. Радиальная 
скорость, определенная Цвиккн, не оставляет сомнения в том. чш 
сгусток (А  1 108 С ) не является случайной проекцией. Он являете»; 
небольшой галактикой с отрицательным показателем цвета и имеет 
абсолютную величину— 16.

В дальнейшем оказалось, что и струя, выходящая нз К. I ' (Ч~,
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находящейся в скоплении Геркулеса, также содержит голубые сгуст
ки, причем абсолютная величина одного из них порядка— 17.

Однако имеются случаи, когда голубые галактики встречаются 
вблизи гигантских галактик, не будучи связаны струями с их ядра
ми.

Б свое время ряд таких голубых объектов был найден здесь, в 
Бюракане. Из них я хотел бы отметить очень голубой объект в не
посредственном соседстве с галактикой Гидра А и два голубых объ
екта около одной 5-галактики, которые обнаружены два года тому 
назад Саакян. Интересно, что во всех этих случаях голубой объект 
находится в соседстве с галактикой типа О.

Этот вид голубых объектов отличается от голубых галактик Аро 
малыми размерами п относительно высокой поверхностной яркостью. 
Поэтому можно принять предложение Цвиккн считать их ко м  п а к т - 
н ы м и г о л у б ы м и г а л а к т и к а  м и.

Эта группа фактов заслуживает особого внимания, так как ука
зывает на возможность весьма интересных процессов выброса отно
сительно плотных масс или, может быть, даже объектов, которые в 
дальнейшем взрываются, по пути превращаясь в голубые галактики.

Конечно, необходимо учесть, что и эти объекты могут иметь раз
имо природу. Как показал Цвиккн, в спектре голубого сгустка А  1108С 
доминирует излучение в линии л 3727. С другой стороны, совсем 
не так обстоит дело в случае голубого объекта около Гидра А, как 
это следует из спектральных снимков Маркаряна.

Следует особо отметить явления нестационарности, наблюдаемые 
и в других голубых галактиках. Оставаясь в сфере объектов амор
фного вида (без спиральных рукавов), я хотел бы упомянуть об 
очень интересных спектральных наблюдениях весьма компактной ра
диогалактики 052!— 36 каталога Болтока и других, произведенных 
Вестерлундом и Стоксом в Австралии. Эта галактика, имея абсолю: 
ную величину в системе В, равную—21,5, в то же время по диаметру 
не превосходит 5000 парсек (мною данные пересчитаны на постоян
ную Хаббла, равную 75 км/сек на мегапарсек). Галактика имеет 
большой ультрафиолетовый эксцесс (У -  В - — 0.30). Ширина эмис
сионных линии свидетельствует о шиженнях газа со скоростями по
рядка 1000 км/сек. Таким образом, этот объект высокой светимости 
показывает много признаков, характерных для нестационарных га
лактик. Очевидно, что объект, исследованный Вестерлундом и Сток
сом. является во многих отношениях переходным к квазарам. С у 
щественная разница, однако, заключается в том, что он, очевидно, 
входит в скопление галактик, правда, значительно более слабых, 
чем он сам.

§ 19. В заключение я хочу поставить вопрос, который имеет фун
даментальное значение для понимания эволюции галактик и разви
тия нестационарных процессов в них.

Целый ряд явлений мы объясняем, предполагая, что взрыв про
исходит в самом ядре галактики. Особенно это относится к радио- 
вспышкам. С другой стороны, некоторые наблюдатели обратили вни
мание на наличие в ряде галактик образований, которые можно рас- 
сматривать как результат эксцентричного взрыва. При этом я говорю 
не о явлениях масштаба звездных ассоциаций, а о явлениях гораздо 
более крупного масштаба, когда много групп звезд располагается в 
виде кольца вокруг некоторого центра. Такого тина образования су
ществуют, например, в Большом Магеллановом Облаке.

Интересно наличие такого образования в южной галактике 3955,
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о которой будет сказано в сообщении Говмасяна. Интересно, чго эт-1 
галактика (согласно каталогу де Вокулсра) принадлежит к тому 
же морфологическому типу, что и М 82.

Поскольку вне ядра мы обычно не имеем источников, способных 
к быстрому освобождению очень больших количеств энергии, возни
кает мысль о возможности случаев, когда энергия взрыва выносится 
из ядра каким-то носителем, а затем ее освобождение происходит на 
некотором расстоянии от ядра. Гипотеза о возможности подобных 
процессов позволила бы объяснить огромный класс явлений, но я 
бы предупредил против возможной тенденции применять се во всех 
случаях, когда мы имеем дело с различного рода структурами на 
перифериях галактик.

§20. Вместе с тем следует отметить, что затронутый вопрос 
имеет тесную связь с проблемой возникновения групп галактик в пла
не тех проблем, которые обсуждались на конференции в Санта-Бар
бара (нестационарность скоплений галактик).

В  частности, предположение о возможности выброса из ядер та
ких компактных голубых галактик, о которых речь шла выше, за
ставляет нас не забывать, что многие проблемы физики галактик 
связаны с вопросами эволюции скоплений галактик.

§21. Вопрос о механизме активности ядер галактик тесно свя
зан с вопросом о природе квазизвездных объектов. Как уже указы
валось, имеются объекты, занимающие промежуточное положение 
между галактиками и квазизвезднымн объектами. Однако обсуж
дение вопросов, связанных с квазизвезднымн объектами, выходит за 
пределы настоящего доклада.
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Д И С К У С С И Я
Я. В. Зельдович. В работе моей и Подурца рассматриваете.! 

крайне идеализированная иадача эволюции системы т о ч е ч н ы х  
масс. Система звезд нормального размера за счет физических стол
кновений эволюционирует гораздо быстрее и при меньшей плотности, 
по сравнению с эволюцией точечных масс за счет гравитационного 
взаимодействия.

И. А. Амбарцумян. Каких свойств массивных тел требуют наблю 
дательные данные? Сохраняются ли масса, энергия, момент врашо 
ния? Как известно, предположение об < бразовании вращающейся га- 
лактикн из компактного массивного тела связано с трудностями имен
но в связи с моментом вращения.

В. А. Амбарцумян. Массы ядер, определяемые по моменту вра
щения, оказываются порядка 10' 10 ° т . .  Наблюдении более мас
сивных ядер не имеется. Однако данные очень скудны.

Конечно, имеются трудности, связанные с моментом вращении. 
В этой связи интересно, что явления струй и выбросов, о которых 
говорилось выше, связаны главным образом с галактиками, которые 
не характеризуются быстрым вращением.



В С Т У П И Т Е Л Ь Н О Е  С Л О ВО  П Р И  О Т К Р Ы Т И И  С И М П О З И У М А
ПО Я Д РА М  Г А Л А К Т И К  В В А Т И К А Н Е

1. Подавляющее большинство галактик имеет максимум плотнос
ти где-то вблизи их центра инерции. Эту область максимума илот 
пости удобно называть центральной частью данной галактики.

В астрономической литературе иногда эта центральная часть рас
сматривается как яОро галактики. Чрезвычайно желательно исклю
чить эту неопределенность, т. к. не эту область максимальной плот
ности с очень нечеткими границами мы будем обсуждать ниже. В 
некоторых более близких галактиках, например, М  31, М  32, М  33, 
мы видим, что имеется звездообразное или почти звездообразное изоб
ражение, наложенное на эту область максимальной плотности. Во 
многих далеких галактиках ограниченное угловое разрешение не поз
воляет нам увидеть схожие звездоподобные образования. Они, по- 
виднмому, теряются на ярком фоне центральной части. Однако в 
некоторых далеких галактиках это наложенное звездоподобное об
разование имеет достаточно высокую светимость для того, чтобы 
наблюдаться даже в тех случаях, когда угловое разрешение фотогра
фий умеренное (1"-2"). Гаков, например, случай сейфертовских га
лактик. Подобное, однако менее выделяющееся звездоподобное об
разование мы наблюдаем на фотографических изображениях многих 
других (главным образом спиральных) галактик. .Гораздо более 
удобно применить название «ядро» как раз к этим образованиям, 
так как они показали нам ряд чрезвычайно интересных явлений, от
крытие которых оказало влияние на нею современную внегалакти
ческую астрономию.

2. Спектроскопическое исследование наиболее выделяющихся 
ядер показывает, что внутри ядер имеют место процессы, которые от
личаются от явлений, происходящих в других частях галактик. Мы 
будем говорить об этих процессах чуть позже. Отметим здесь только 
некоторые из них: бурные движения газовых облаков, значительный 
избыток ультрафиолетового излучения, относительно быстрые изме
нения яркости, извержения струй и сгущений.

Присутствие одного или нескольких из этих процессов характери
зуется словом активность ядер. В настоящее время имеются случаи, 
когда не видно никакого звездоподобного дискретного изображения в 
центре галактики, однако имеются четкие признаки ядерной актив
ности. Естественно допустить, что в этих случаях в галактике име
ется ядро, однако его полная светимость в видимых лучах настолько 
мала, что его изображение пс видно из-за присутствия яркого фона 
обычного звездного населения. Более высокое разрешение в таких 
случаях может показать нам присутствие небольшого ядра.

Тем не менее, никакие признаки ядра не были найдены и неко
торых ближайших галактиках. Примеры Малое Магелланово Облако

1л(гос1исИоп ю  |1»с Уамсап Яушро>1ит . Яста1пе <ГП!»1с1е лиг 1лч Гч’оуаих
Оя1ам«*ч 13 |к а\'г11 Г'70* Р< п11Нс1ае Лса<кт*..е 5с1епМаПит 5сг1р1а Уаг1а. № 3, 
5. 9, 1071.
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п система Скульптора. Мы можем только спекулировать о возможном 
присутствии ядра в прошлой истории чш\ систем или о возможности 
найти в настоящее время остатки того, что когда-то было ядром та
кого типа галактики.

В то же время все имеющиеся данные делают почти достоверным, 
что все спиральные галактики, так же как и эллиптические галакти
ки высоких н промежуточных светимостей, имеют ядра различных от 
ноентельных яркостей. Другими словами мы можем сказать, что 
почти все галактики высоких и промежуточных светимостей имеют 
ядра, однако возможно, что большая часть карликовых галактик 
лишена ядер.

Конечно, мы не знаем точно, где лежит граница между галакти
ками, обладающими ядрами и не имеющими ядер.

Может быть, не существует четкой границы и разница только в 
светимости и значительности ядер различных галактик. Во всяком 
случае, это очень трудная проблема, подлежащая изучению.

3. Широко известно, что имеется много общего между квазарами 
(квазнзвездные радиоисточникп) и активными ядрами галактик. Из
вестно также, что наряду с квазарами, которые являются сравнитель
но редкими объектами, мы наблюдаем оптические квазнзвездные объ
екты. Согласно исследованиям Сандейджа и его сотрудников, число 
квазизвездных объектов данной видимой величины более чем и с т ) 
раз превышает число квазаров той- Ж1Гзвсздной величины.

Отношение еще больше, когда мы берем соответствующие прос
транственные концентрации (плотности) тех же объектов. Мы знаем, 
что квазары имеют оптические (фотографические) абсолютные свети
мости между — 24 и — 26. Квазнзвездные объекты имеют, по-видимо
му, несколько большую дисперсию светимостей и их средняя свети
мость должна быть порядка — 23. Это делает вероятным, что прос
транственная плотность квазизвездных объектов более чем в 1000 ра з 
превышает плотность квазаров. Это означает, что оптические ква
знзвездные объекты в некоторых отношениях гораздо более важны, 
чем квазары. Положение можно сформулировать следующим обра
зом.

Квазнзвездные объекты имеют значительную дисперсию свети
мостей. Наиболее яркие из них испускают также интенсивное радио
излучение и известны как квазары.

Такое обилие квазизвездных объектов во Вселенной является сви
детельством против короткого времени их жизни. Нам кажется, что 
предположение о том, что квазнзвездные объекты имеют среднюю про
должительность жизни, меньше, чем 10г лет, связано со многими 
трудностями. Однако, если мы рассматриваем состояние квазара как 
особо активную фазу в эволюции квазизвездных объектов, то возмож
но допустить, что общая продолжительность этой фазы гораздо 
роче (порядка 107— 10* лет, но вряд ли меньше).

Д ля квазнзвездного объекта или квазара высокой светимости 
(М м = —25) такая большая продолжительность жизни означает, что 
общее количество энергии, испущенное в форме электромагнитного 
излучения, включая сильное инфракрасное излучение, должно быть 
1063 эрг- количество, эквивалентное около 5-108М ..

Правда, мы можем допустить, что продолжительность жизни ква
зизвездных объектов очень высокой светимости короче 10° лег, но 
даже в случае объектов с М м *  — 22.5 проблема источников энергии 
представляется очень трудной.
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4. Одной из наиболее важных задач изучения активных ядер и 
квазнзвездных объектов является обнаружение связи между различ
ными формами активности.

Хотя изучение радиогалактнк открыло путь для выявления явле
ний, которые мы обсуждаем, однако в настоящее время ясно, что 
радноисточникн составляют только небольшую часть галактик с ак
тивными ядрами и квазнзвездных объектов. Во всяком случае таково 
положение, когда мы говорим о сильных радиоисточниках. Вполне 
возможно, что все активные ядра испускают и в радиочастотах. Одна
ко, по-видимому, мы не в состоянии обнаружить такие слабые источ
ники.

Гораздо шире распространена среди ядер галактик активность 
в виде присутствия ультрафиолетового излучения нетеплового и 
незвездного происхождения и присутствие эмиссионных линии. Так 
как почти во всех случаях интенсивные эмиссионные линии возника
ют посредством процессов флуоресценции, подобно процессам н га
зовых туманностях нашей Галактики, возможно сосредоточить наше 
внимание на непрерывной эмиссии в \льтрафнолете.

В случае квазнзвездных объектов, благодаря большим красным 
смещениям, присутствие ультрафиолетового излучения обнаружива
ется вполне уверенно. Однако для большинства галактик общее из
лучение ядра (как абсолютное, так и видимое) очень слабо, и только 
небольшая часть галактик показывает ультрафиолетовый избыток, 
приходящий от ядра. Тщательное изучение галактик с ярким ультра
фиолетовым континуумом было выполнено в Бюраканской обсерва
тории. В результате было найдено, что около двух процентов галак
тик в интервале видимых величин 13.5 и 17.5 имеет сравнительно яр
кий ультрафиолетовый континуум. Около 600 таких «ультрафиолето
вых» галактик было уже найдено ЛЦркаряном и пять списков, со
держащих 500 галактик с ультрафиолетовым избытком, уже опубли
кованы. Более сотни галактик из этих списков уже были наблюдены 
разными наблюдателями (Хачикян, Видман, Сарджент, Аракелян, 
Дибай, Есипов), и в настоящее время ясно, что не менее чем 80% 
галактик Маркаряна имеют сильные эмиссионные линии. Таким об
разом, наблюдения поддерживают представления о том, что сильные 
эмиссионные линии строго коррелируют с ультрафиолетовым избыт
ком.

В настоящее время имеются все основания допустить, что из
быток, наблюдаемый в близком ультрафиолете этих галактик, рас
пространяется до далекого ультрафиолета, как в случае квазнзвезд
ных объектов, и что существует максимум спектрального распреде
ления, если рассматривать интенсивности в шкале длин волн [!(>.) 1. 
Свяжем этот факт с наблюдениями галактик, выполненными с по
мощью орбитальных астрономических обсерваторий, запущенных аме
риканскими астрономами. Они показали, что некоторые нормальные 
галактики (например, М 31) показывают возрастание интенсивности 
к далекому ультрафиолету, что свидетельствует о максимуме интен
сивности за 2000 А. По-видимому, мы можем полагать, что ядерная 
область каждой галактики является источником нетенлового и не
звездного излучения, которое имеет максимум в далеком ультрафио
лете. То, что мы наблюдаем с поверхности Земли, является только 
относительно слабым крылом этого излучения. В тех случаях, когда 
избыток большой (как в случае сейфертовских или некоторых N 
галактик), мы можем выделить крыло. Однако в большинстве случа
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ев ультрафиолетовый избыток слаб и ею блшкое ультрафиолетовое 
крыло еще слабее, и мы не можем его обнаружить.

Если эта экстраполяция верна, то мы можем предполагать, что 
все ядра испускают такого рода ультрафиолетовое излучение, но а 
галактиках с активными ядрами эта эмиссия юраздо более интен
сивная. Поэтому кажется, что наблюдение излучения ядер и далеком 
ультрафиолете становится весьма важным для понимания активности 
ядер.

Все эти вопросы связаны с проблемой слабой активности ядер 
нормальных галактик. Однако даже * нормальных галактиках мь\ 
по-видимому, время от времени имеем бурные события. Го ыаидскг.ч 
астрономы показали из наблюдений нз ьолне 21 см. что имеется ис
текающее движение некоторых изолированных облаков, выходящих 
нз ядра пашен Галактики под значительным углом к плоскости Га 
лактики.

Что касается источника ультрафиолетового излучения, то не име
ется никаких сомнений в том. что это излучение идет от источника 
небольшого диаметра (меньше 1017 см», и очень характерные ирре
гулярные изменения являются свидетельством в .пользу этого. Как 
можем объяснить мы эти изменения? Нели механизм излучения име
ет еннхротронную природу, то, вероятно, изменения интенсивности и - 
лучения вызваны изменением потока частиц, которые выбрасываются 
центральным телом, имеющим -меявший объем.

Инфракрасная эмиссия представляет другую, очень важную фор
му активности некоторых ядер. Имеются свидетельства о том. ч.*> 
в ядрах некоторых галактик Маркаряна содержится пыль. Однако 
она не является реальной причиной инфракрасной эмиссии

5. Другой формой ядерной активности является выброс газовых 
облаков. В случае менее активных ятео мы, по-видимому, имеем спо
койное истечение материи нз ядра. Мы имеем некоторые иомож 
ности оценить потерю массы активными ядрами.

В случае N 0 0  4151 Андерсон и Крафт (Ар. Л., 158, 859, 1969) 
вычислили, что потеря массы находится где-то между 10-=-1000 \\ . 
в год. Если допустить, что продолжительность в сейфертовской фате 
5-107 лет и брать ниже значение для потери массы в год, то полу
чим полную потерю порядка 5-1Оя М 0. Таким образом, активность 
должна быть связана с большими изменениями в состоянии ядра.

Другим примером является N 0 0  !275. По-видимому, гигантская 
волокнистая газовая структура, которую мы наблюдаем в этой галак
тике, имеет массу в несколько раз 108М . .

Таким образом, истечение газа нз ядер в виде облаков или обо 
лочек указывает на существенные эволюционные изменения в ма* 
сах ядер. Вместе с тем, мы должны допустить, что в и а ч а и  - 
стадии эволюции масса активного ядра составляет зчач'пе.’м ' ю
часть массы всей галактики.

Мы можем только делать предположение относительно дальней
шей судьбы газов. Когда движения чрезвычайно бурные (более чем 
1000 км/сек), галактика теряет эти га :ы. В  случае небольших ско
ростей истечения из ядра газы могут образовать некоторую систем' 
облаков вокруг ядра. Может быть, постоянный уход массы и* такич 
галактик, как N 0 0  4159 и Маркарян 9. является причиной исклю
чительной слабости оболочек, окружающих ядра этих та.тактик.

Как вы знаете, сейфертовскне галактики были определены как 
класс объектов, в которых разрешенные линии имеют гор аз до боль
шие ширины, чем запрещенные (в особенности N 1 и N2). днак>
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необходимо отметить, что если эмиссионные спектры сейфертовскнх 
галактик объяснить как излучение многих газовых облаков, выбро
шенных из ядер, тогда только что отмеченная спектральная особен
ность будет означать только, что значительная часть излучения эмис
сионных линий исходит из облаков малых масс. Расширяющ ееся об
лако малой массы может дать заметное количество излучения, только 
когда о н о  плотное, г. к. светимость пропорциональна ЛА2/У.

Однако при высокой плотности н малом объеме оно не может 
испускать запрещенные линии. По когда благодаря расширению плот
ности убывает, то полное излучение бывает чересчур слабым, чтобы 
наблюдаться. Таким образом, в таких < блаках мы не видим какие- 
нибудь запрещенные линии. Обратное положение мы имеем в случае 
облаков больших масс. В  этом случае мы будем наблюдать за срав
нительно долгое время как разрешенные, так и запрещенные линии. 
Теперь уж е все зависит от скорости расширения этих больших обла
ков. Если они имеют небольшую скорость удаления, они образуют 
узкие запрещенные линии. Если же скорость расширения велика, мы 
должны наблюдать широкие запрещенные линии. Геперь важно, что 
существует группа галактик, которые показывают одинаково расш и
ренные разрешенные и запрещенные линии.

Примером могут служить галактики М аркаряна 3, б и 39. Но это 
обратное тому, что мы имеем в случае спектров сейфертовского ти 
па. В  то же самое время физические причины одни и те же. Только 
значения масс облаков различные. Таким образом, многие другие 
галактики имеют активные ядра типа ядер сейфертовскнх галактик. 
Иногда говорят о спиральной структуре сейфертовскнх галактик. Мне 
кажется, что эта особенность не существенна для них. С точки зрения 
морфологии более важен вид ядер. М ы  можем отметить, что многие 
галактики, обладающие сейфертовскиды спектрами, похожи по своей 
структуре на \-галактики, введенные профессором Морганом. С ле
довательно, более целесообразно обсуждать их морфологию в связи 
с морфологическими особенностями, наблюдаемыми у Ы-галактик. 
Профессор Морган имеет некоторые важные новые идеи по этому 
вопросу, и я надеюсь, что он расскажет нам об этом подробно позже. 
Однако в этой связи мне хотелось бы задержаться на пункте, ко
торый был подчеркнут недавно М аркаряном и Аракеляном.

В своем обзоре ультрафиолетовых галактик М аркарян разделил 
все ультрафиолетовые объекты на два класса. Первый— з-галактнки, 
которые являются сильно сконцентрированными объектами со спек
тральным распределением, похожие на квазизвездные объекты, и 
второй— (1-объекты, которые имеют диффузные границы, где эмисси
онные линии излучаются большим объемом соответствующих галак
тик.

В настоящее время известны красные смещения 42 С5-объектоз 
(сконцентрированных, сфероидальных), однако только для 23 объек
тов выполнены фотоэлектрические исследования и. следовательно, 
только для них мы можем определить более или менее надежные 
абсол ютн ые вел ич и н ы .

Д ля средней абсолютной величины и цвета квазнзвездных объек
тов М аркарян и Аракелян дают: Мт = — 19.2, В — У  = 4-0.57, V —  В  =  
— 28, по сравнению со средними значениями, полученными из опубли
кованных данных об М-галактиках: М »  = — 21, В — У  =  +0.9, I I — В  = 
— 0.27.

5-галактики М аркаряна находятся хотя в общем гораздо бли-



Внегалактическая асгрономия 97

же, чем ^галактики, как правило, но наблюдались как ратнонс- 
точники.

Следовател!,но, можно сказать, что квазнзвездные объекты Мар- 
каряпа имеете с N галактиками образуют один большой класс объ- 
ектоп. Оптически наиболее яркие из этих объектов часто являются 
радиогалактиками. Число квазизвездных объектов в данном объеме 
ц несколько сотен раз больше, чем число \т-галактик.

Мы имеем то же положение в случае квазизвездных объектов и 
квазизвездных радионсточников и в случае Р  — Е-галактнк и соответ
ствующих радионсточников.

6. Радиочастотная эмиссия. Здесь мы имеем одну из наиболее 
важных проблем. Мы понимаем, что сильная радиочастотная эмиссия 
всегда связана с активностью ядер. Однако вид связи между актив
ностью ядер и радиочастотной эмиссией должен быть различным в 
различных случаях. Очевидно, в случае квазаров и Ы-галактик связь 
прямая, т. к. оптическое излучение в этих случаях является излуче
нием, идущим от ядер. Однако в случае О и Е  радногалакгик, в ко
торых во многих случаях радиоэмиссич идет от облаков релятивист
ского газа, расположенного вне галактики, и оптическая светимость 
обусловлена светом звездного населения, эта связь не прямая и обь- 
яснение должно быть найдено в тесной связи между ядром и звездным 
населением всей галактики. Каждая теория, которая объясняет ак 
тивность ядер и возникновение цадиогалэктик, должна объяснять 
также эти простые факты.

Другой важный вопрос связан с процессом образования реляти
вистских электронов. Модели, допускающие, что облака были выбро
шены прямо из ядра, встречают некоторые трудности. Гораздо легче 
допустить, что облака были образованы когерентными телами, выбро
шенными из ядра. В  этом случае, мы чолжны предполагать, что каж 
дое из этих выброшенных тел ведет себя как активный центр, излу
чающий релятивистские электроны. Это вызов уже теоретикам.

7. Плотные тела, выброшенные из }:дер. По разным поводам я 
имел возможность говорить о струях, выходящих из ядер некоторых 
гигантских галактик. Галактика N 0 0  Н86 лишь один пример. Струи 
в N 0 0  3561 и 10 1182 подобны по форме, однако состоят главным 
образом нз классического газа. Сгущения в этих струях имеют яр
кий ультрафиолетовый избыток и эмиссионные линии. В этом отноше
нии они ведут себя как компактные галактики с активными ядрами. 
Имеются некоторые сгущения этого типа, которые отличаются от этих 
примеров только отсутствием струй, соединяющих сгущение с ядром 
первичной галактики. Некоторые нз них показывают спектры, похожие 
на спектры конденсаций в струях вышеназванных галактик. Можно 
спросить, что мы не имеем прямого свидетельства, что эти объект;- 
(сгущения) имеют ту же природу, что ч активные ядра галактик. Од
нако кажется, что такой аргумент не очень сильный. Если мы наблю
даем звезду, которая имеет ту же спектральную особенное!ь, что и 
Солнце, мы легко допускаем, что такая звезда является телом 1лк<>-
го же вила, как Солнце.

Следовательно, мы должны рассмотреть, как очень вероятное, 
что эти небольшие голубые объекты имеют по крайней мере некото
рые (если не все) свойства активных ядер галактик.

Из всего того, что мы знаем ('б активности ядер, одно ясно, что 
ядро может образовать вокруг себя газовую оболочку. В случае на
шей Галактики мы почти уверены что межзвездный газ обогащается 
истечением нз ядра Галактики Следовательно, вполне естествен»!

7—321
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что мы наблюдаем в этих сгущениях эмиссионные линии. Таким 
образом, мы приходим к представлению °  фрагментации ядер и об
разовании новых галактик.

8. Чтобы объяснить противоречия больших масс галактик, полу
чаемых при применении теории вириала к скоплениям и группам 
галактик, было сделано предположение, что скопления галактик об
разуются посредством последовательней фрагментации Некоторою 
первоначального тела и что соответствующие скопления и группы 
являются системами с положительной энергией. В течение пятнад» 
цати лет, которые прошли после этого предположения, сделано мно. 
го попыток ввести в скопления некоторые гипотетические скопления 
материи (например, нейтрального водорода). Однако эти попытки 
были не очень успешны. Следовательно, предположение остается в пер
воначальной форме. Я не имею ничего добавить к оригинальным аргу
ментам, кроме факта, что концепция фрагментации и идея об актив
ности ядер были тесно связаны, и теперь, когда вторая концепция под
тверждена прямыми* наблюдениями, настало время обсудить концеп
цию фрагментации очень тщательно. Однако если мы приписываем 
активности ядер некоторого рода универсальность, то, я думаю, мы 
должны принять, что каждая галактика строится вокруг своего ядра 
благодаря активности последнего. Г> этом случае формирование шаро
вых скоплений и вообще И типа населения является уже одним ш  ви
дов ядерной активности. То же самое мы можем допустить относитель
но возникновения спиральных рукавов.

Мне хотелось бы подчеркнуть здесь, что в настоящее время риск, 
связанный с такой гипотезой, гораздо меньше, чем тогда, когда мы не 
имели никакого представления об энергетике ядер. В действительности 
кинетическая энергия движения всех звезд в какой-либо галактической 
системе порядка 1059 эрг, в то время как мы знаем уже некоторые энер
гии, которые освобождаются из ядер и на один или два порядка выше 
указанного значения.

9. Конечно, то, что мы наблюдаем, это некоторое число внешних 
проявлений активности некоторых массивных тел, которые скрыты в 
центральной части ядра. Большая продолжительность активного про
цесса в ядрах делает вполне ясным, что никакие процессы коллапса и 
аккреции не могут объяснить такую непрерывную активность.

На настоящей стадии мы не знаем почти ничего об этих централь
ных телах. Единственное, что известно, что они способны производить 
большие количества энергии как в форме дискретных порций, так п 
непрерывного истечения.

Эти тела, по-видимому, нестабильны. Они легко изменяют свое 
физическое состояние, но в то же время продолжают действовать в 
течение очень долгого времени. Они выбрасывают иногда большие мас
сы порядка 10я М ? ,  однако после такого выброса продолжают свою 
активность, может быть, менее интенсивно. Эти центральные тела ядер 
галактик и квазнзвездных объектов представляют вызов для теорети
ков.

10. Как обычно бывает в астрономии, когда делаются большие от
крытия, теоретики пытаются дать объяснения новым фактам почти сра-
* \. Однако в этот раз мы имеем дело с очень сложными явлениями. 
Грудно даже понять, что происходит во внешних частях ядра которые 
прозрачны и доступны нашим наблюдениям. Следовательно, необходи
мо некоторое терпение. На этой стадии мы должны попытаться понять 
л\ чше внешнее проявление активности ядер и получить правильную об
и т о  картину рассматриваемых процессов. Только тогда придет вторая
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стадия, когда теоретики дадут объяснения глубоким процессам и фи- 
зике генерации энергии. Для того, чтобы сделать первую стадию ко
роче, мы должны поставить ударение на наблюдение и на систематиза
цию результатов наблюдений.

Систематизация и классификация объектов так же важны кяк 
и классификация соотношений, которые мы находим между различ
ными фактами и формами активности.

Природа бесконечно более сложна п разнообразна, чем кажется 
нам, не имеющим до недавнего времени никакой информации об 
этих удивительных процессах. Изучим эти процессы с терпением и 
будем основывать наши заключения главным образом на наблюда
тельных данных.

Д И С К У С С И Я
Председатель Д. Ж  К О 'КО Н Н Е Л

Морган. Я хотел бы поддержать замечание профессора Амбар
цумяна, касающееся необходимости выбора единой точки зрения 
критерия классификации наибольшей значительности. А предвари
тельную классификацию нужно бы проиести не отвлекаясь на дру
гие эффектные явления.

Лоу. Мне бы хотелось сказать по поводу мощности ультрафиоле
тового континуума. В попытке ноет(Тонп, модели инфракрасных явле
нии существует проблема, это проблема подавления ультрафиолета. 
Трудность не в построении модели инфракрасного явления, а в по
давлении ультрафиолета. Трудно построить 1Р без выработки излу
чения более высокой энергии, чем наблюдается.

Остерброк. В связи с наблюдениями ультрафиолетового контину
ума галактик я хотел бы сказать, что мы специально обсудили это 
предварительно с моими коллегами из Висконсинского университета, 
которые выполнили измерения на Орбитальной Астрономической Об
серватории. Их первый материал относительно М31, кажется, по
казывает очень сильный ультрафиолетовый избыток. Но данные 
то время не были полностью редуцированы. Теперь уже кажется, что 
т  избыток не такой большой, как казалось вначале. С другой сто
роны, данные продолжают указывать на 1Т\Г избыток л.тя центр! 
М 3 1 ,  в том смысле, что между 3000 А ° ч 2000 А ° имеется значитель
но больше излучения, чем от звезд парной последовательности тою 
же спектрального типа, или показателя цвета В —V. Окончательна 1 
редукция в абсолютных энергетических единицах до сих пор еще не 
полна.

Оорт. Профессор Амбарцумян говорил о возможности образова
ния целой галактики из ядра в результате выброса. Однако есть одна 
большая трудность, которая заключается в приобретении углового 
момента. Угловой момент характерен лля всей Вселенной, особенн > 
для спиральных галактик, что, по-моему, создает большую трудность.

Амбарцумян. Угловой момент, о котором упомянул профессор 
Оорт, конечно, является проблемой и я всегда думаю над ней. 
мне кажется есть много возможностей объяснить наблюдаемый \ I 
ловой момент. Давайте рассмотрим, для простоты, каким образом 
мы можем иметь явное нарушение закона сохранения момента, ьелп 
мы имеем ядро, из которого выброшены две струи равной массы и с е 
рости в противоположных направлениях, то в этом случае ядро не и шеш I



100 В  А. Амбарцумян

свою скорость. По если одна из струй состоит из вещества, которое 
но некоторым причинам остается долго в плотном виде, а вещество 
второй струн легко рассеется через некоторое время, то мы будем 
иметь лишь одну оставшуюся струю и мы увидим явное нарушение 
закона момента. Например, в случае, когда ядро протягивается в 
струю, которая дает плотное видимое сгущение, то мы можем ожи
дать, что само ядро получит импульс .1 противоположном направле
нии. Но там может быть диффузное необнаруженное извержение и 
противоположном направлении, которое уносит этот импульс. Т а 
ким образом, можно представить случаи, где имеется явное наруше
ние углового момента, но где есть кое-какое неизвестное компенси
рование. Наблюдения Арпа допускают нечто в этом роде.

Оорт. Но не угловой момент.
Амбарцумян. Легко привести пример подобного типа, приводя

щего к явному нарушению углового момента. Я согласен, что все что 
я сказал, это не реальное объяснение. Положение неясное, но есть 
много возможностей.

Оорт. Я  согласен, что совершенно неожиданные вещи, которые 
мы не можем объяснить, становятся ясными.

Е. М. Бербидж. Я также сильно обеспокоена I .тблсмои углового 
момента, так как в некоторых обычных спиральных галакпича:., ког
да изменяются вращения во внешних областях, оказывается, что 
значительная величина углового момента находится во внешних об
ластях. Я буду удивлена, если истечение из ядра не будет сочетаться 
с приобретением вещества из внешних областей галактик: возмож
но, что падение вещества, идущее асимметричным путем или со слагым 
эффективным вращением далеко от центра, можс» об^сгечить угло
вой момент.

Оорт. Нужно будет тогда много вещества, скоро* :• кото..- .1 » 
были бы подходяще ориентированы.

Хойл. Я думаю можно здесь различить спирал! ные и эллиптичес
кие галактики. Возьмем вначале спирэли, где мь> м ,жем быть у не 
репы в наличии углового момента. Чтобы создать о», тему с угловым 
моментом с помощью процесса выброса, нужно будет вещество с 
существенно нулевым полным угловым моментом и чтобы происходи
ло разделение этого вещества на две части: одна, которая остается 
для формирования галактики, и друга л, которая ргссеется в беско
нечность. Тогда будет иметь место сохранение угло! его момента, с 
плюсом для части, которая останется, и с минусом д.»я рассеивающей 
части, давая в результате нулевое целое.



К О М П А К Т Н Ы Е  Г Р У П П Ы  К О М П А К Т Н Ы Х  ГА Л А К Т И К

Изучение компактных галактик и их сисгем указывает на не
обычную физическую природу этих объекте, на важное значение их 
в физике и эволюции галактик.

Цвиккн [1] был первым, кто оценил важность компактных га
лактик и провел их систематическое изучение. Он выявил следую
щие закономерности:

1. Среди компактных галактик встречаются и синие и довольно 
красные объекты.

2. Часто компактные галактики входят в состав пар, триплетов 
и т. д.

3. Существуют скопления компактных галактик. Они состоят из 
нескольких дюжин объектов, многие из которых описаны как доволь
но красные. Синие объекты в -этих скоплениях встречаются очень 
редко. Размеры скоплений компактых галакшк сравнимы с раз- 
мерами обычных скоплений галактик.

Важное исследование Робинсона к Ьамплсра [2] дало новый 
импульс поискам компактных галактик; они показали, что скопление 
Шахбазян 1, обнаруженное в Бюракане [3 ], является далеким скоп
лением компактных галактик, обладающим довольно необычными 
свойствами. Это побудило Арпа, Ьарбиджа и Джонсона [4) рассмат
ривать его как уникальное по своим характеристическим свойствам 
скопления галактик. Фактически Паломарский Атлас не содержит 
другой группы галактик, равной или превосходящей группу Шахба- 
зян 1 одновременно но числу членов, но компактности и по компакт
ности членов групп.

Однако группа Шахбазян 1 может также рассматриваться как 
экстремальный представитель более широкою класса групп компакт
ных галактик, которые либо беднее по числу членов, либо Гклачс, но 
менее компактны. Такой подход к проблеме о сушсс!вованин компакт
ных групп компактных галактик обещает быть довольно плодотвор
ным.

Компактность— основная характеристика галактик— членов ком
пактных групп обзора. Поэтом), чтобы ьыделить компактные галак
тики и их группы нз совокупности всех 1алактик, нужно прежде все 
го располагать определенным практическим критерием, позволяющим 
отнести галактику к типу компактной. Иными словами, нужно и.кчь 
определенные критерии компактности.

Цвиккн был совершенно прав, когда предлагал рассматривать 
высокую поверхностную яркость как критерии компактности га
лактик. Высокое значение этой величины фактически характеризует 
как-то состояние «возбужденности», вызывающей необычно высокую 
поверхностную яркость компактных галактик.

Доклад на Третьей Европейской астрономн‘.сской конференции. Тбилиси, I
июля 1975 г., 251.

(Соавторы: Л. В. Мирзоян, М Б Петросян. Р. К. Шахбазян).
Доклад был представлен Л  В. Мнрзояном.
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Опыт изучения компактных галактик привел к выводу [5], что 
в качестве поправки к этому определению, предложенному Цвикки, 
удобно считать компактными те галактики, средняя поверхностная 
яркость которых в красном цвете выше 20 ° с квадратной секунды 
дуги.

Изучение карт 11аломарскою обзора неба показало, чго сущест
вует некоюрое число компактных групп компактных галактик, содер
жащих небольшое число (порядка дюжины) членов. Большая часть 
членов этих групп удовлетворяет установленному определению ком
пактности.

С другой стороны, согласно данным каталога Вокулера [0 ], толь
ко 1/25 часть всех галактик имеет среднюю поверхностную яркость 
в красном цвете выше 20”7и т. е. являются компактными [4]. 
Однако нет сомнений, чго подавляющее большинство наблюденных 
компактных групп компактных галактик являются не результатом 
случайного проектирования, а реальными физическими системами. 
Большинство галактик этих групп имеют красные звездные величи
ны в пределах 17Т 5— 18'*5. Как  было показано [5], насыщен
ность изображении на картах Паломарского обзора является для них 
достаточным условием компактности.

Спектроскопические наблюдения группы Ш ахбазян 78 [5, 7] по
казали, что ярчайшие его члены—звезды. Па фотографии группы 
Шахбазян 129, полученной на 5-метровом телескопе Паломарскон 
обсерватории [5 ], все объекты имеют звездоподобные изображения. 
Однако только спектроскопические наблюдения членов этой группы 
позволят нам определить их истинную природу. Эти данные указы 
вают на то, что в опубликованных списках компактных групп ком
пактных галактик [8— 12] может встречаться некоторое число групп, 
состоящих на самом деле из звезд нХп из случайных группировок 
галактических звезд и галактик. Одпико большая часть этих групп 
является, без сомнения, реальными физическими системами, состоя
щими из компактных и нескольких некомпактных галактик. Естест
венно, что объекты, проек1 нрующисся на группы, также были вклю 
чены в списки членов компактных групп [8— 12].

Более 250 систем [8— 10, 12] включены до енх пор в списки ком
пактных групп компактных галактик, составленных астрономами Бю- 
раканской астрофизической обсерватории Академии наук Армянской 
С С Р и Центрального института астрофизики Академии наук ГД Р . 
Несомненно, общее число компактных групп компактных галактик до 
предела Паломарского атласа по всему небу должно быть значитель* 
но больше: порядка одной тысячи.

Группа Шахбазян 1 [2, 3], содержащая, по меньшей мере, 20
галактик, является сравнительно богатой группой компактных га* 
лактик. Линейный диаметр этой группы порядка 200—300 тысяч пар* 
сек [2, 5]. Некоторые члены группы довольно компактны.

Среди компактных групп компактных галактик, включенных п 
списки, встречаются и группы более компактные, чем группа Шах- 
базян 1, однако большинство из них менее компактны.

Спектроскопические наблюдения компактной группы Ш ахбазян ! 
[2], а также ярчайших галактик компактной группы Шахбазян 123 
[7] свидетельствуют об очень малой дисперсии лучевых скоростей 
в этих системах по сравнению с другими группами из некомпактных 
галактик. Однако, как показали наблюдения группы Ш ахбазян ч 
[1*4. малая дисперсия лучевых скоростей не является характерным 
свойством всех компактных групп компактных галактик. Тем не ме
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нее, существование среди этих групп систем с малой дисперсией ско
ростей галактик является очень важным свойством этого класса.

В  отличие от случая большой дисперсии лучевых скоростей, кот 
да имеют место сильные отклонение от теоремы внриала, подобные 
отклонения в этом случае исключены. Иными словами, даже в случае 
нестабильности системы дисперсия скоростей не может быть во много 
раз меньше, чем вириальная. если мы не поймали систему прямо в > 
время начала коллапса. Последнее, конечно, невероятно. Следова
тельно, значение массы системы, полученное из юоремы внриала 
должно быть близким к реальному. Эт-> приводит к очень низком', 
значению (порядка единицы и меньше) отношении массы к свети
мости—М/Ь. Отсюда следует, что, по крайней мере, некоторые чле
ны компактных групп компактных галактик по своей природе отли
чаются от обычных галактик таких же светимостей.

Предположив, что красные компактные галактики состоят нз 
физически однородного класса объектов, нужно будет принять, что 
даже в случае, когда дисперсия лучевых скоростей в группе боль
шая, например, в группе Шахбазян 4 [13], отношение М/Ь имеет 
такое же малое значение. Большая дисперсия лучевых скоростей в 
этом случае может быть отнесена за счет нарушения состояния рав
новесия системы.

В  связи с обсуждаемой проблемой нужно отметить, что данные 
о вращении компактных галактик- I Т \У  129 и II 2№' 70 подтвержда
ют малое значение отношения М /Ь [14]. В частности, для компактной 
галактики I 2\№ 129 это отношение оценено равным 0.18 [14]. С 
другой стороны, хорошо известно, что для нормальных галактик это 
отношение равно нескольким единицам или значительно больше. Сог
ласно исследованиям О ’Коннеля и Крафга [14] малое отношение 
М/Ь и наблюдаемое распределение энергии в спектре галактики 1 /XV 
129 свидетельств)ет о том. что функция светимости звезд, возникших 
в ней, существенно отличается от соответственной функции для ок
рестности Солнца. Однако, как показывают наблюдения [14]. ком
пактная галактика 1 '/.У/ 129 кинематически отличается, но мало, от 
нормальных галактик.

Нужно отметить, что компактные галактики, включенные в спис
ки компактных групп, часто являются очень красными объектами. 
Так, например, согласно определениям Бернгена и Каллогляна [15], 
большая часть компактных галактик в компактных группах Шах
базян 17, 18, 41 и 42 имеют показатели цвета В —V, значительно 
превышающее 1. Это не удивительно, поскольку при поисках ком 
пактиых групп [8— 12] особое внимание уделялось цвету и были отоб
раны группы, состоящие в основном из объектов красного цвета.

Однако существование голубых компактных галактик не подле
жит сомнению. Исходя из этой общей точки зрения Саржеит [ I ' ]  
полагает, что компактные галактики представляют чрезвычайно неод
нородный класс объектов.

Среди голубых компактных галактик известны, например. I 7Л\ 
17 и 11 2\У 40, для которых отношение масса- светимость значитель
но превышает единицу [1/]. Компактные галактики заметно различа
ются друг от друга но относительному содержа» 1Ю газа 1ак, напри
мер, масса ионизованного водорода в галактике I /\\ 129 по приб
лиженным оценкам достигает 0 07 его общей ' лссы [14], в то врем » 
как его доля в галактиках I УЛ\’ 17 и 112\У 40. но меньшей мере, па
порядок меньше [17].

Нельзя исключить и то, что имеется некоторая неоднородное гь
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также среди красных компактных галактик. Высокая поверхностная 
яркость номпакгиых галактик может 6 ы 1 Ь  обусловлена как необык
новенно низким отношением масса-све*имость, гак и необычно вы 
сокой концентрацией звезд в них Какая из этих возможностей име
ет место в каждом отдельном случае— предмет специального иссле
дования.

Большая часть компактных групп компактных галактик содер
жит в своем составе также и некомпактные галактики. Одпако инте
ресно отметить, что большая часть галактик в скоплениях ко м н а т 
ных галактик, особенно в скоплениях компактных галактик Цвиккн 
2\\'С1 01524-3337, 2\УС1 1700+3322, /\УС1 0054.0— 127, /\\С1 1/10.4-*- 
4-6401 111, в определенном интервале* абсолкиных звездных величин 
являются компактными. Это означает, чте ь вышеприведенных скоп
лениях значительное число компактных галактик имеют близкие др)»' 
к другу светимости. В результате, наблюдается уверенный максимум в 
функции светимости этих галактик, соответствующий упомянутому 
выше интервалу абсолютных звездных величин.

Подобное распределение компактных 1алактик по их светимостям 
указывает на то, что наблюдаемая стадия компактной галактики мо
жет простираться на существенную часть возраста скопления.

Компактные галактики в компактных группах по форме большей 
частью эллиптические или сферические. Кроме того, среди них встре
чаются спиральные галактики, число которых значительно меньше. 
Однако яркие иррегулярные галактики, по-видимому, в компактных 
группах отсутствуют [5].

Геометрические конфигурации компактных групп представляют 
большой интерес. В отличие от обычных групп и скоплении галак
тик большая часть компактных групп не показывает заметной кон
центрации к центру системы. Меньше чём 10% всех известных групп 
показывают признаки концентрации. Более того, наблюдается низ
кая плотность галактик в центральных областях некоторых групп. 
Значительная часть компактных 1рунп аномальны по форме. Среди 
компактных групп компактных галактик часто встречаются цепочки 
и системы цепочек. Особенно интересны группы, которые имеют фор
мы незамкнутых кривых (с пустотой посередине). М ы можем харак
теризовать их как группы периферийной структуры.

Эти структуры иногда крайне необычны. Так, например, струк
тура группы Шахбазян 65 так необычна, что нуждается в специаль
ной интерпретации. Это не группа, а скорее скопление галактик в 
форме греческой буквы <2 с пустотой посередине. Скопление галактик 
Шахбазян 65, несомненно, находится на большем от нас расстоянии, 
чем группа Шахбазян 1 и значительно бо1аче последней. Если при
нять, судя по видимым яркостям галактик, что лучевая скорость 
группы Шахбазян 65 близка к 50000 км/сек, мы получим для его 
диаметра значение около 800 кпс. Это значительно больше диаметра 
группы Шахбазян I. 1 руппа Шахбазян 65 превосходит группу Ш ах
базян I также по другим характеристикам (число членов, масса и т.д .;.

Большая часть компактных групп компактных галактик выгля
дит хорошо изолированными, однако не исключено, что та или иная 
группа является ядром более широкой системы, периферийная часть 
которой состоит из значительно более слабых галактик. Подсчеты 
числа галактик в последовательных коЛ1 цах, окружающих системы 
Шахбазян 31, 41 и 84 на снимках, полеченных в первичном фокусе 
4-метрового телескопа Национальной обсерватории Кнтт Пик [5], 
показывают заметное убывание их плотности по мере удаления от
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ядра, что определенно указывает на наличие объектов, накладываю 
шился на галактики фона и связанных с данной (рунной. В случае 
групп Шахбазян 34, 35 и 43 это убывание менее выражено. Итак, 
можно полагать, чго, но крайней мере, в некоторых случаях компакт
ные группы компактных галактик являются достаточно плотными яд
рами более широких и протяженных скоплении. Этот вопрос з а с а 
живает серьезного внимания.

В этой связи нужно отмстить интерпретацию компактных грутп. 
компактных галактик, данную Эйнасто и др. [18]. Они рассматривают 
их как ядра так называемых птпергалактик, систем, совершенно от
личных от скоплении галактик. Добавим, что гр>ппа А поп [ I ]  ка
жется наиболее богатой из исследованных компактных трупп ком 
пакт ных галактик. Она состоит, но меньшей мерс, из двух дюжин 
компактных галактик [8— 12].

В заключение хотелось бы отметить, что компактные группы 
компактных галактик образуют интересный класс систем галактик и 
их детальное изучение может пролить свет на физику и эволюцию 
галактик.

Д И С К У С С И Я

Дейч. Не трудно ли определять средние поверхностные яркости 
компактных объектов, поскольку рассеяние света на фотографичес 
кой эмульсин увеличивает изображение?

Мирзоян. Нет, критерий средней поверхностной яркости в самом 
деле очень полезен для определения компактности галактик. Одна
ко совершенно другой вопрос, как определить этот параметр на силу 
ках, полученных с разными телескопами.

Гугенайм. Вы отметили, что красные компактные галактики вы
глядят как эллиптические галактики, но по наблюдениям в линии 
21 см в Нанси мы нашли, что содержание нейтрального водорода : 
них довольно большое. Как вы определяете массы?

Мирзоян. Основную разницу, которую мы отметили, это то, что 
красные компактные галактики в компактных группах выглядят 6о 
лее сферическими, чем классические эллиптические галактики. Мы 
оценили массы по теореме внриала, используя практическое отсутст
вие дисперсии в радиальных скоростях галактик в группах Шах* 
базян 1 и 123. Мы использовали также данные О'Коннеля и Крафта 
из их исследования вращения д в у х  компактных галактик I 2\\' 129 
и II 70.
Примечание. Этот доклад был сделай в то время, когда списки групп компактных 

галактик еще не были подвергнуты подробной проверке. Как оказалось. мн<-гнс 
из галактик, включенных в эти списки, имеют средние поверхностные ярк< сти 
ниже 20 1 с квадратной секунды.

Дело еще в том, что имея центральную область высокой поверхностной яр
кости, многие из этих галактик показывают при фотометрировании обширн\ о пе
риферию низкой поверхностно»'! яркости. Поэтому требуется включить п опрс 
ление компактной галактики также указание на слабейшую изофоту, ю котороЛ 
распространяется интегрирование при усреднении.
Нсучет указанного эффекта внес в прошлое мною неопределенностей в опубли
кованные списки компактных галактик.
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НЕСТАЦИОНАРНЫЕ ПРОЦЕССЫ В
ЗВЕЗДАХ





К С Т А Т И С Т И К Е  В С П Ы Х И В А Ю Щ И Х  О Б Ъ ЕК Т О В

В  настоящем сообщении я хочу коснуться двух вопросов: один 
из них связан со статистикой вспышек красных карликов в звезд
ных агрегатах, т. е. в скоплениях и ассоциациях, а второй относит
ся к Сверхновым звездам, т. е. к объектам, вспышки которых не пов
торяются.

1. В С П Ы Х И В А Ю Щ И Е  З В Е З Д Ы  В П Л ЕЯ Д А Х

ТрумтЮ переоценить значение работ Аро по изучению вспыхива
ющих звезд в звездных агрегатах. Фактически ему удалось уста 
повить, что если изменения блеска тип л К\\г Возничего характеризу
ют раннюю молодость, звезды (грубо говоря, возраст до 107 лет). т > 
вспышки типа 11У Се1| соответствуют молодости звезды в горазд.» 
более широком смысле, когда возраст ее не превосходит величия 
порядка 108 лет

Ярким примером этого являются Плеяды, где к настоящему вре
мени уже открыто до 70 вспыхивающих звезд. Остановимся вкратце 
на этом примере.

Покажем прежде всего, как можно пытаться оценить полное чис
ло вспыхивающих звезд в каком-либо агрегате на основе наблюдении, 
которые далеко не достаточны для выявления всех вспыхивающих 
звезд.

Допустим, что наблюдения велись только некоторое время I, 
в течение которого выявлены все вспышки с амплитудой, большей, 
чем некоторая минимальная амплитуда е, выраженная в звездных 
величинах. Разумеется, при этом речь идет о наблюдениях с опре ко
ленным инструментом, мощность которого ограничивает исследуемую 
совокупность звезд некоторой величиной гп0.

Н а самом деле, некоторые из вспышек, происшедших за врем I 
наблюдений, могут остаться незамеченными, но мы можем внести 
некоторое эффективное время, несколько меньшее, чем суммарная 
длина всех фотографических экспозиций. Точно так же предельная 
звездная величина различна для вспышек разной амплитуды, и при 
большой амплитуде могут получаться вспышки звезд, которые в 
минимуме не получаются на снимках даже при больших экспозициях. 
Тем не менее, можно говорить о какой-то эффективной предельной 
звездной величине в минимуме, слабее которой вспышки не обнару
живаются.

Сделаем еще два допущения: примем, что последовательность 
вспышек каждой звезды носит характер случайного стационарного 
потока событии, распределенного по оси времени согласно закону 
Пуассона, и что средняя частота вспышек для всех вспыхивающих 
звезд агрегата одна и та же.

В кн.: Звезды, Туманности. Галактики. Труды симпозиума, посвященного *М-лс- 
тию академика В. А. Амбарцумяна. Бюракан. 10— 19 сентября 1968 г. 1 реван 
Изд-во АН АрмССР. 1968. с. 283.



110 В А. Амбарцумян

Пели N есть полное число всех вспыхивающих звезд в агрегате 
„  ч.—средняя частота вспышек у отдельной звезды, то при указан
ных условиях математические ожидания чисел звезд, не испытавших 
за время I ни одной вспышки, имевших но одной вспышке и по две 
вспышки за тот же промежуток времени, выразятся соответственна 
формулами:

Формула (6) позволяет определить математическое ожидание 
числа не вспыхнувших звезд через м.\о. чисел звезд, вспыхнувших 
по о д н о м у  и два раза.

Заменяя приближенно математические ожидания чисел звезд, 
вспыхнувших один и два раза, реально наблюденными числами звезд, 
вспыхнувших соответственно по одному и два раза, мы получаем та 
ким образом практическую возможность найти число не вспыхнувших 
вспыхивающих звезд, а прибавив сюда полное число всех обнару- 
руженных за время 1 вспыхнувших звезд, мы получим оценку пол
ного числа вспыхивающих звезд.

Согласно данным Аро [1 ], к 1966 году в Плеядах наблюдались 
вспышки у 60 различных звезд. Из них только по одной вспышке 
наблюдалось у 52 звезд, а по две вспышки наблюдалось у 5 звезд. 
Подставляя эти числа вместо П; и п2 в (6 ), находим для числа вспы
хивающих, у  которых не наблюдалось ни одной вспышки, По — 260. 
Прибавив сюда полное число звезд, у которых наблюдались вспышки, 
получаем для полного числа всех вспыхивающих звезд N = 320.

С другой стороны, можно принять, что все эти звезды должны 
иметь видимую визуальную величину ч минимуме У >  13.25, так как 
самая яркая из обнаруженных вспыхивающих звезд имеет в мини
муме У =  13.30. Число известных звезд Плеяд (включая и звезды, 
обозначенные Джонсоном и Митчеллом [2 ] как вероятные члены) 
ярче V — 13.25 равно 211. Так как они известны, их суммарная масса 
может быть подсчитана прямо на основании соотношения масса-све
тимость Полная масса пепвых 211 более ярких »»"еиов ГН еят ока
зывается равной 262 М ^. Поскольку общая масса Плеяд из динами
ческих соображений оценивается приближенно в 400 М . то получа
ется, что полная^ масса всех членов Плеяд слабее V — 13.25 должна

Пп= к> ' ' ,1 
г, =

п, =  и е - '‘ — ( 3)

(1)
(2)

Деля (3) на (2), получаем

Г4)

н, деля (2) на (1),

Г»)

Сравнивая (5) с (4), имеем:

(В )
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быть порядка 140 М .. Но в эти более слабые звезды должны вхо
дить все 320 вспыхивающих звезд.

С другой стороны, рассмотрим, какую среднюю массу следует
приписать вспыхивающим звездам.

Для этого используем тот факт, что самая яркая из вспыхнув- 
ших звезд имеет в минимуме видимую величину У=13.3, а наиболее 
слабая, для которой наблюдалась вспышка, У=«19.5 (на самом деле 
имеется лишь оценка т ^ к «21.Й, что при СI =  2.0 дает приведенное 
значение). Это означает, что абсолютные визуальные величины об 
суждаемых 320 вспыхивающих звезд в их минимуме заключены меж
ду 7.8 и 14.0, что соответствует интервалу значений масс от 0.60 М ^
до 0.12 М  о. Поскольку распределение вспыхивающих звезд по мас
сам неизвестно, то трудно оценить среднее значение их массы. Одна
ко арифметическое среднее приведенных предельных значений 0.36 М с 
не должно быть слишком завышенной оценкой, так как функция све
тимости Плеяд в этой области убывает.

В таком случае для суммарной массы всех вспыхивающих звезд 
мы должны иметь значение около 120 М т. Сравнивая это число с 
полученной выше суммарной массой всех звезд слабее У =  13.25 и 
учитывая, что, вероятно, имеются еще вспыхивающие звезды слабее, 
чем V  = 19.5 в минймуме, которые мы пока не наблюдаем и которые, 
очевидно, не входят в полученное число N^=320, мы приходим к сле
дующему заключению.

Все звезды слабее видимой величины V =13.25 в Плеядах или 
подавляющее большинство их являются вспыхивающими.

Этот вывод приобретает еще более твердую почву по следующим 
соображениям. Выше, при выводе формулы (6), мы считали, чт> 
вспышки всех звезд подчиняются закону Пуассона с одним и тем жеш
значением параметра V, т. е. с одной и той же средней частотой 
вспышек. На самом деле эти частоты должны быть различны, и мож
но представить некоторые данные в п о л ь з у  т о го , что  они  на самом 
деле различны. Легко показать, что при наличии дисперсии значений
V формула (6) приведет к меньшему значению N. чем реальное 
число вспыхивающих звезд, у которых не наблюдалось ни одном 
вспышки.

Поэтому реальное число вспыхивающих звезд до У =  19.5, вспыш 
ки которых еще ие наблюдались, должно быть несколько больше, чем 
260. а полное число их больше, чем 320.

Учитывая все это, вряд ли можно допустить, что больше, чем 
10% всех членов Плеяд, более слабых, чем У  = 13.25, являются не 
вспыхивающими. Вполне возможно, что не вспыхивающими являются 
только некоторые из более ярких звезд такого рода, например часть 
тех, которые находятся в промежутке от У =  13.25 до У =  14.00.

2. П РО БЛ ЕМ Ы , О ТН О СЯЩ И ЕСЯ К ВС П Ы ХИ ВА Ю Щ И М  ЗВЕЗД А М
В П Л ЕЯ Д А Х

Из сказанного следует, что замечательные наблюдения Аро 
его сотрудников не только установили наличие вспыхивающих звез I 
среди слабых членов Плеяд, но и позволяют сделать гораздо дальше 
идущее заключение: почти все, а может быть и все звезды Плея 
слабее У =  13.25 являются вспыхивающими переменными.

Таким образом, вся задача дальнейшего изучения слабых звезт 
в Плеядах в известном смысле переворачивается. В дальнейшем мы 
не столько должны быть заинтересованы в подтверждении многочне*
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ленностн вспыхивающих звезд, сколько в доказательстве существова
ния слабых членов, которые вовсе не вспыхивают.

Казалось бы. сделанный нами вывол о том, что практически все 
«слабые* звезды Плеяд, т. е. у которых У >  13.25, являются вспыхи
вающими, является вполне естественным, ибо физическая природа 
всяких двух звезд в Плеядах, имеющих одинаковую светимость, дол
жна быть одинакова и если одна из них вспыхивает, то должна 
вспыхнуть и другая.

Однако на самом деле нельзя а рпоп отрицать возможность 
того, что вспышечная активность у звезд может носить сложный ха
рактер и быть периодической или неправильной функцией времени. 
Например, можно было бы представить себе, что активность замира
ет на период в несколько лет или десятков лет, а потом снова по
является на определенное время. Поскольку наблюдения вспышек 
ведутся всего несколько лет, то существование звезд с временно по
гасшей активностью сказалось бы в наших расчетах так же. как су
ществование не вспыхивающих звезд. Сказанное выше заставляет 
думать, что либо такие промежутки замирания вспышечиой актив
ности отсутствуют, либо они кратковременны и поэтому мало влия
ют на статистику, либо же таким свойством обладает лишь неболь
шое число слабых звезд Плеяд.'

Другая проблема, вытекающая также из исследований Аро, от
носящихся к ряду различных агрегатов, заключается в следующем. 
Из этих исследований следует, что на более ранней стадии жизни 
скопления вспыхивали и более яркие, чем V — 13.25, звезды. Но как 
происходит прекращение больших вспышек? Становятся ли они бо
лее редкими или их средняя амплитуда уменьшается постепенно? 
Для ответа на этот вопрос необходимо сравнить статистику вспышек 
звезд, непосредственно примыкающих к пределу У =  13.25, т. е. звезд 
в промежутке 13.25- 14.25, со статистикой вспышек более слабых 
звезд. Нам кажется, что эта одна из важнейших проблем физики 
молодых звезд.

Наконец, отметим, что применяя формулу (4), мы можем из от
ношения чисел звезд, у которых вспышки наблюдались дважды и
однажды, определить \1 и отсюда эффективную среднюю частоту 
вспышек, которая оказывается порядка 10 3. т. е. средний промежуток 
между двумя последовательными вспышками одной и той же звезды 
порядка одной тысячи часов. Конечно, речь идет при этом о вспышках 
с большой амплитудой (> 0 Т 6 ). которые только и могут обнаружи
ваться методом, применяемым Аро (последовательные десятиминут
ные экспозиции).

На самом деле, вероятно, частоты вспышек у звезд с разной мае 
сой различны. Вероятно, частота испытывает вековые изменения в
связи с эволюцией звезды. Представляется очень важным выяснить 
характер этих изменений, что возможно лишь при сравнении звези 
одинаковой массы, но разных возрастов. Д ля этого, очевидно, надо 
сравнить частоты вспышек в различных агрегатах.

Исходя из сказанного, мы можем утверждать, что возможно бо
лее полное исследование Плеяд в отношении вспыхивающих звезд,
так же, как и вспышек в других агрегатах, является очень важной и
актуальной задачей.

3. К СТАТИСТИКЕ В С П Ы Ш Е К  С В Е Р Х Н О В Ы Х

В  случае Сверхновых имеются обстоятельства как облегчающие, 
так и более затрудняющие их статистическое изучение. Если не го-
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корить о возможных вспышках Сверхновых в ядрах галактик то 
вспышки в одной и той же галактике происходят на больших расстоя
ниях друг о г друга, измеряемых обычно тысячами парсек. Поэтому 
можно принять их за совершенно независимые события. Это даег 
основание, даже несмотря на возможность повторения вспышек в 
какой-либо ассоциации*, утверждать, что последовательность вспы
шек в каждой галактике должна представлять собой последователь. 
ность Пуассона. Однако только на основе анализа наблюдений можно 
ответить на вопрос о том, насколько различны частоты вспышек а 
разных галактиках.

Согласно Цвиккн, средняя частота вспышек для всей наблюда
емой совокупности галактик составляет одну вспышку в триста лет 
в одной галактике. По его мнению, эта частота мало меняется при 
переходе от одного морфологического типа к другому.

Между тем, имеются данные, на основе которых ряд автороз 
[3—.5] пришли к выводу, что частота вспышек у галактик типа 5с 
высокой светимости гораздо выше, чем средняя по всем галактикам. 
Получаются цифры порядка одной вспышки в тридцать лет на галак
тику. Цвиккн решительно возражает против этого вывода, утверждая, 
что лишь некоторые отдельные галактики, например ЫОС 6946, где 
наблюдалось уже четыре Сверхновых, имеют особенно большую час
тоту вспышек. Действительно, наличие такой разновидности галак
тик может при поверхностном изучении вопроса создать впечатление, 
что у галактик 5с частота вспышек вообще очень велика.

Может быть, наиболее блестящее доказательство того, что среди 
галактик типа 5с встречаются объекты с особо большой частотой 
вспышек Сверхновых, было получено в Бюраканской обсерватории. 
Именно, в галактике ?^ОС 2276 за период в 6‘/2 лет (1962— 1968) 
было обнаружено три Сверхновых. При этом наблюдения совсем не 
производились в 1963 и 1965 гг.. а если судить более строго, го 
получается, что сумма отрезков времени, покрытая бюраканскими 
снимками этой галактики, едва превышает один год с небольшим. 
Д аж е  если допустить, что на одну галактику типа 5с за двадцать 
лет приходится в среднем одна Сверхновая, то вероятность обнару
жения трех Сверхновых за полтора года в случайно взятой галак
тике будет 1/15 ООО. а математическое ожидание числа галактик сре
ди 200 галактик типа 5с с наибольшей видимой яркостью будет все
го 1/75. Учитывая, что ЫОС 2276 внесена Арпом в его Атлас пекуляр
ных галактик и имеет действительно очень своеобразное строение, 
мы должны предпочесть предложение, что в 1МОС 2276 частота вспы
шек Сверхновых особенно велика. Заметим, что эта галактика явля
ется сверхгигантом, ее фотографическая величина равна— 20.0.

В  силу сказанного становится правдоподобным предположение, 
что средняя частота Сверхновых может быть некоторой характерис
тикой каждой галактики, в известной степени независимой от морфо
логического типа. Мы подчеркиваем, лишь в известной степени неза
висимой, так как приведенные аргументы все же не опровергают с\ - 
шествующих прямых свидетельств в пользу того, что в гигантских 
5с-галактнках средняя частота вспышек относительно велика.

• Сверхновые второго типа вспыхивают преимущественно в спиральных ветвях. 
По крайней мере часть из них вспыхивает в ассоциациях. Нельзя а рпоп исклю
чать возможность того, что на определенном этапе развития в одной ассоциации 
происходит несколько близких во времени друг к Другу вспышек. В  этом смысле 
некоторое нарушение независимости вспышек может иметь место.
8—321
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Точно так же средняя частота вспышек Сверхновых в данном
скоплении галактик может оказываться важной новой характеристи
кой скопления. К  сожалению, проведенные до сих пор наблюдения 
еще недостаточны для вывода значений указанного параметра как 
для скоплений, так, особенно, и для отдельных галактик. Что каса
ется скопленнЛ галактик, то для определения этого параметра у них 
требуется, вероятно, несколько десятков лет. Для отдельных же га
лактик эту работу, очевидно, придется вести главным образом н 
направлении выделения тех индивидуальных галактик и тех более 
узких морфологических типов, в которых частота вспышек 01 носи
тель но велика.

Наконец, остановимся на следующем вопросе: средняя частота 
вспышек для всей совокупности галактик, так же как и средняя час
тота вспышек, для каждого морфологического типа могут считаться 
однозначно определенными величинами только в том случае, если 
условиться, о каких средних идет речь.

Мы можем, с одной стороны, говорить о совокупности галактик 
до данной видимой величины. Как известно, в такой совокупности 
преобладают гигантские галактики. С другой стороны, мы можем 
говорить о совокупности всех галактик, находящихся в определенно 
объеме метагалактического пространства. Здесь будут преобладать 
карлики, и мы получим совсем другую среднюю частоту. Получен
ные до сих пор Цвиккн оценки частоты, возможно, были ближе имен
но к первой нз этих частот.

Что касается второй величины, то надо взять возможно боль
шой объем, в котором неоднородностей нет, и это затрудняет дело. 
Но интересно, как предлагает Цвиккн. оценить значение средней 
частоты вспышек и для ААестной Группы галактик. Мы знаем, что за 
последние сто лет в М31 вспыхнула гт*) крайней мере одна Сверхно
вая. С другой стороны, за последние 50 лет во всей Местной Группе 
не вспыхнуло ни одной Сверхновой. Эго означает, что средняя часто
та на одну галактику очень мала, порядка одной тысячной в год п 
даже меньше. В этом ничего удивительного нет, так как большин
ство галактик в Местной Группе карликовые. Как отмечает Цвиккн. 
совершенно иначе будет обстоять дело, если мы отнесем к Местной 
Системе галактику МОС 6946, и которой за последние сто лет наблю
далось четыре вспышки. Поэтому прежде чем определять среднюю 
частоту, нужно точно определить границы данной группы или скоп
ления.

Из этого примера видно также, насколько важно, чтобы слабые 
карликовые галактики вошли с малым весом. С этой точки зрения, 
нам кажется, что практически более интересной величиной является 
среднее число вспышек в год на единицу светимости в данной груп
пе, системе или в единице объема метагалактического пространства.
Примечание. После доклада состоялось чествование В  Л. Амбарцумяна, во время 

которого представители многих научных учреждений нашей страны тепло по:», 
дравили и приветствовали его.
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В С П Ы Х И В А Ю Щ И Е  З В Е З Д Ы  В П Л Е Я Д А Х

Собраны данные о 46 новых вспыхивающих звездах в Плеядах, от
крытых главным образом в период наблюдательного сезона 1968 - 
1969 гг. в обсерваториях Тоианцннтла, Асиаго, Бюраканской. Буда
пештской и Алма-Атинской (табл. 1). Вместе со 100 вспыхивающими 
звездами предыдущих списков обсерватории Тоиаицинтла общее чис
ло обнаруженных вспыхивающих звезд в области Плеяд достигло 
146. Одна из них (М П  2411) принадлежит Гиадам. Из остальных 
145 звезд по одной вспышке наблюдалось у 123, по две— V 16 и бо
лее двух вспышек— у 6 звезд.

Проведено статистическое исследование вспыхивающих звезд. П о 
казано, что общее число вспыхивающих звезд в Плеядах должно 
быть больше 600. Распределение вспыхивающих звезд по числу наб
люденных вспышек хорошо представляется суммой двух распреде
лений Пуассона с различными частотами.

Все или почти все члены Плеяд с У ^ 1 3 .3  являются вспыхиваю
щими. При У =  13.29 имеется резкая Гранина между фотографичес
ки наблюдаемыми вспыхивающими и невспыхивающими звездами. 
Средняя частота больших вспышек с амплитудами > 0 Ш 6 для боль
шинства звезд порядка 4.10 ’ час-1.

П олная масса Плеяд больше динамической массы, определенной 
из теоремы вириала (400 М О -  Разность обусловлена внешней обо
лочкой звезд низких светимостей, большей частью вспыхивающих.

1. Введение. Изучение явлений. св< анных с возникновением и 
развитием звезд и звезчных систем, в последние десятилетня прнвло 
кает широкий интерес исследователей [1 ].

Д л я  определения путей эволюции звезд в большинстве случаем 
применяется теоретический метод [21 При этом исходят из тех или 
иных моделей внутреннего строения звезд и стремятся вычислит» 
изменения параметров моделей во времени. Сами эти модели осно
вываю тся на гипотезе о термоядерном происхождении энергии, излу
чаемой звездами.

Не отрицая большой ценности выполняемых в указанном направ
лении работ, следует помнить, что астрофизика является прежде псс 
го наблюдательной  наукой. Следовательно, можно требовать, чтобы 
закономерности звездной эволюции определял не?» ппежле всего на 
основе обобщения и подробного анализа наблюдательных данных. 
При этом, конечно, теоретические соображения могут играть неко
торую вспомогательную роль, однако желательно, чтобы при таком 
обобщении и анализе исследователи пользовались минимальным чис
лом гипотез, могущих предопределить выводы о направлении разви
тия звезд.

По существу, астрофизика уж е сделала первые шаги в этом на
правлении. Возьмем, например, вопрос с. групповом происхождении

Астрофизика, 6, 7, 1970.
(Соавторы: Л . В. Мнрзоян, Э  С. Парсамян. О. С. Чавушян. Л. К. Ррастова).
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звезд [3. 4]. Теоретики лаже не ставили этого вопроса. Более того, 
считалось чем-то само собой разумеющимся, что звезды возникают, 
как правило, независимо друг от друга. Только обнаружение на ос
нове наблюдательных данных звездных ассоциаций позволило устано
вить. что звезды возникают сообща группами. Точно так же факт 
существования Т — ассоциаций привел к выводу [3, 4], что вновь рож
дающиеся звезды выходят на главную последовательность в различ
ных ее частях. Дальнейшее изучение ассоциаций позволило сделать 
и ряд других выводов, относящихся к ранней фазе звездной эволюции. 
Примером наблюдений, имеющих большое значение для проблемы 
происхождения звезд, является открытие объектов Аро-Хербига [5} 
и происходящих в них удивительных изменений. Однако эти измене
ния остаются пока чем-то совершенно чуждым для современных тео
рий.

В настоящей работе мы анализируем некоторые данные о вспы
хивающих звездах (Паге $1аг5) в Плеядах. Огромное значение вспы
хивающих звезд для составления картины звездной эволюции впершие 
глубоко понял и оценил профессор Г. Аро [6 ]. Он показал, что дан
ные о вспыхивающих звездах в скоплениях и ассоциациях свидетель
ствуют в пользу того, что вслед за наиболее ранней ступенью эво
люции звезд— стадией Р\\: ВозНичего (или Т Тельца) следует другая 
стадия, когда одной из важнейших характеристик звезды является 
се способность производить время от времени вспышки большой ам
плитуды (до пяти и даже семи величии в ультрафиолете— Ьт).

Поняв значение этих звезд, Г. Хроиего сотрудники [7 ] продолжили 
их наблюдение в скоплениях и ассоциациях, тем самым создав серь
езную основу для более точного анализа относящихся к ним фак
тов. Следует отменить, что основные выводы Г. Аро нашли дальней
шее подтверждение в работах Л . Розино и его сотрудников [8 ].

Систематические наблюдения вспыхивающих звезд в звездных 
агрегатах начали развертываться за последние годы и в Бюраканской 
обсерватории [9— 12].

Ниже делается попытка получения некоторых более конкретных 
результатов из имеющихся данных, главным образом тех, которые 
относятся к Плеядам. В  дискуссию включены также данные о вспыш
ках, наблюденных в Плеядах в течение сезона 1968— 1969 гг. Более 
полные данные о наблюденных в Бюракане вспышках вместе с соот
ветствующими фотографиями будут опубликованы отдельно.

2 О статистическом анализе наблюдений вспышек в ассоциациях 
и скоплениях. Наблюдения показывают, что по крайней мере некото
рые звезды в звездных агрегатах испытывают время от времени 
вспышки. Можно считать установленным, что у каждой вспыхиваю
щей звезды никакой периодичности вспышек не наблюдается. Наобо
рот. имеются указания на крайнюю неправильность в чередовании 
вспышек. Уж е одно это наводит на мысль о том, что чередование 
вспышек представляет собой явление, подобное случайной последо
вательности событий, подчиняющихся закону, подобному закону 
Пуассона. На самом деле, однако, применимость закона Пуассона к 
какой-либо звезде проверить очень трудно, так как для этого необ
ходимо было бы пронаблюдать V нее, по крайней мере, несколько 
сот последовательных вспышек. Это, конечно, очень трудная задача. 
Только у звезды Н II 2411. проектирующейся на Плеяды, было наблю
дено 48 вспышек [13]. У  всех остальных вспыхивающих звезд ото 
число во много раз меньше. Но даже эта звезда не наблюдалась
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непрерывно. Поэтому установить статистику интервалов между пос
ледовательными вспышками невозможно.

Но именно это обстоятельство—отсутствие непрерывности в 
наблюдениях и более или менее неправильное их распределение, оп
ределяемое факторами, не связанными с данной звездой (время го
да, время суток, погода, освобождение телескопа от других работ и 
т. д.), позволяют упростить задач> статистического анализа наблю
денных вспышек. По существу наблюдателям удается следить за 
поведением каждой звезды меньше, чем в течение двух-трех процен
тов общего времени. Вдобавок эта небольшая доля разделена на не
большие промежутки, более или менее случайно расположенные по 
оси времени. Вся деятельность звезды в остальное время не охваты
вается наблюдениями, и соответствующие вспышки теряются.

В  этих условиях можно принять с очень большой степенью при
ближения, что вероятность наблюдении и вспышек за эффективное 
время наблюдений I хорошо описывается для каждой звезды зако
ном Пуассона

е-*!Ы ) к
к! ' ( , )

где у— средняя частота вспышек, а 1—суммарное время, охвачен
ное наблюдениями звезды.

У  нас нет никаких оснований считать, что V одинаково для всех 
звезд данного агрегата. По существу мы должны иметь некоторым 
закон распределения Г (у) значений V по различным вспыхивающим 
звездам данйой системы. Получение этой функции распределения 
должно быть задачей наблюдения.

Обозначим число звезд с частотами между V и у -Ьс1у через 
Ы [(у )(1у , где N — полное число вспыхивающих звезд в изучаемой сис
теме. Тогда закон распределения числа вспышек для наудачу взятой 
вспыхивающей звезды в этой системе будет определяться формулой

«к *
рк=  — | (2) 

к 1 I/о
а математическое ожидание числа звезд, переживших к вспышек за 
время 1, в системе будет равно Ырк.

Законы распределения типа (2), представляющие собой нало
жение пуассоновских распределений с различными частотами, 
робно исследованы в теории вероятностей и в статистике. Именти 
соответствующие вспомогательные формулы и таблицы [14, 15], и
результате чего облегчается определение функции Г (у).

Если мы желаем определить функцию Г (у) из наблюдении, то 
первым грубым способом для этого может быть приравнивание наб
люденных чисел пк звезд, имевших к вспышек за время I, соответ
ствующим математическим ожиданиям: гц =  \рь. Существенно, что 
наблюдения позволяют определит! в принципе значение величины 
и таким образом прогнозировать результаты дальнейшего из>чени 
вспышек данной системы [16].

3. Новые наблюдения вспыхивающих звезд в Плеядах. Работа 
Г. Аро [17], опубликованная г, 1968 году, содержала весь мат<*Р,‘а*'̂  
относящийся к вспыхивающим звездам в агрегатах, вплоть до иол г. 
Э ти данные показывали, что среднее число вспыхивающих звезд зд
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один час наблюдений в Плеядах не очень уступало тому же числу для
одной из самых богатых ассоциаций— ассоциации Ориона.

Более того, первая же попытка статистического анализа вспы
шек, наблюденных в Плеядах, основанная на данных, содержащихся в
[17], привела к неожиданному результату [16]. Оказалось, что все 
пли почти все звезды этого скопления слабее V = 13.25 должны быть 
вспыхивающими. Общее их число было оценено порядка 320.

В связи с этим возник вопрос о проверке вывода о необычно 
большом обилии вспыхивающих звезд в Плеядах на основе наблю
дений.

Вскоре нам стали известны новые наблюдения Г. Аро и Э. Ча- 
виры [18], которые только подтверждали этот вывод. Благодаря этим 
наблюдениям, выполненным в обсерватории Тонанцинтла в 1965— 
1967 гг., к известным в Плеядах 61 вспыхивающей звезде прибавилось 
еще 39 новых вспыхивающих звезд. Ещ е более плодотворным в этом 
смысле оказался сезон наблюдений 1968— 1969 гг. За  этот период в 
обсерваториях Тонанцинтла, Бюракансксй и Асиаго было открыто 
43 новых вспыхивающих звезды [19, 20]. Ещ е три вспыхивающие 
звезды в Плеядах были открыты в обсерваториях Конколи и Алма- 
Аты. Списки новых вспыхивающих звезд и новых вспышек, происшед* 
ших у ранее известных вспыхивающих звезд, приводятся соответ
ственно в табл. 1 и 2. В  них в последовательных столбцах приводят
ся порядковый номер (продолжение нумерации Аро), номер по ката 
логу Герцшпрунга и др. [21], координаты, звездная величина в мини
муме (в фотографических лучах), фото! рафическая или ультрафио
летовая (0 )  амплитуда вспышки, дата вспышки, телескоп (диаметр) 
и ссылка на литературу. Таким образом, число известных вспыхи
вающих звезд достигло 145. Этот богатый материал нами использо
ван для статистического анализа вспышек в Плеядах по методу, из
ложенному в разделе 2.

4. О влиянии телескопа и метода наблюдений на число наблюден
ных вспышек. Д ля телескопа данного диаметра не все вспышки дос
тупны. За  определенное время он можег регистрировать вспышки с 
малыми амплитудами у ярких звезд и только вспышки с большими 
амплитудами у слабых звезд. При этом «яркие» или «слабые»— по
нятие относительное, зависящее от проньцающен силы данного те
лескопа. Выбор экспозиции также находится в зависимости от диа
метра телескопа. Д ля телескопов с диаметром от 20 до 40 дюймов 
при использовании высокочувствительных пластинок оптимальная 
экспозиция в фотографических лучах находится в пределах от 5 до 
10 минут. При дальнейшем увеличении экспозиции, хотя мы выигры
ваем в предельной величине и доходим до более слабых звезд, однако 
теряются быстрые вспышки. В  конечном итоге общее число вспышек, 
доступных для регистрации, почти не меняется. Вместе с тем увели
чение экспозиции приводит к усреднению во времени и к искусствен
ному снижению реальной амплитуды вспышек.

Важное значение имеет выбор спектральной области наблюдений. 
Поскольку амплитуда вспышки растет к ультрафиолету, то при вве
дении ультрафиолетового фильтра можно регистрировать вспышки с 
малыми амплитудами у ярких звезд, однако теряются вспышки у 
слабых звезд. Хотя при наблюдениях без фильтра уменьшение ампли
туды приводит к потере некоторой части вспышек ярких звезд, нам 
все же кажется, что для поисков новых вспыхивающих звезд, осо
бенно слабых, более эффективными должны быть фотографические наб
людения без фильтра.
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Нестационарные процессы в звездах

Новые вспыхивающие звезды
Т а 6 л

(1900)
Ь

(1900) 111 рК ЛП1рк
Дата 

вспышки 
(1968 1969)

Теле
скоп

3Ь33™2 124^'5' 17.8 6 5  1* 23 12 26"
•• • • 4.8 V 24/12

• • • 5.6 26 10 2134.8 4 50 19.0 4.5 и 25 I I 2636.9 23 08 16-2 0.8 1; 16/12
38-7 24 13 19.0 5.1 и 17/12

VI
41.7 23 23 16.4 2.5 26/10

•
42.1 23 11 18.4 4-9 1 16 11

•

43.3 24 16 15.3 0 7  V 16/11
•

• • • 1.8 и 18/12
•

43.9 25 06 14.8 1.з и 12/1
•
А

• ' • • 0 .7  и 20/1
ЯР
А

45.1 24 25 14.8 1.7 и 18/12
•

45.4 23 47 14.6 1.0Ы 22/12
•

45.7 22 53 14.7 4.0 Ьт 25/11
•

47.8 24 07 >18.2 >4ЧШ 13 1
•

39.4 24 32 160 1.5 1967
•

24 21
28/11 21

46 0 17.5 2.0 1967
29/11 в

46-2 24 15 17-7 _  3 0 1967
29/11 0

33.5 25 10 18.7 3.4 17/11
33.7 25 53 18-4 4.2 16/10 40
37.3 24 20 17.5 3.5 16/10 ж
37.8 23 25 21.0 > 4 6 16 10
40-7 23 28 17-8 1.6 18/10 »
41.0 24 09 18.1 6.0 21/11 21
11.0 23 10 17.8 1.8 18/10 40
42.5 24 45 16.3 1.0 2 1/12 21
45.8 21 45 15.0 0.5 19/12 ф
16.0 23 10 19.3 5.9 18/10 40.21
46-4 21 50 14.7 1.2 19/12 21
48.5 25 22 16 5 2 0 17/11 т
36. 1 25 34 17.0 1.0 24/12 ф
36.0 23 16 ~ 2 0 0 6.4 111 26
43.5 25 22 — 15-4 ~ 0  • 5 И/1 •
40.3 23 19 16.7 0.9 17/10 24
41.7 22 30 18.5 2 7 18 10 •
30.5 24 23 18.2 2.8 18/10 •
37.4 22 49 17.1 10 20 10 •
45.2 24 05 17.0 1.7 24 10 •
38.5 24 57 19.0: з. 1: 24 10
53.0 23 27 16.8 1.2 24/10 •
33.2 23 41 17.8 4.5 28/Ю т
38.7 23 12 17.8 з .з 28/10 Ф
41.8 24 30 16.2 1.1 23 12 9
31.1 24 27 16.5 2.4 19'1 •
48.4 23 04 17.2 1.7 19 1 •
39.3 24 57 175 2.3 30/10 т
44.0 2» 48 (17.5 (3.0 .30/10 •
41.9 22 06 19.2 3.7: 25/11 •
41.3 21 59 ( 19 (3.2 26/11 •

Ь
гиками / + . -§- + и 4-++/ отмечены вспыхивающие звезды 
венно, в Бюракаие, Алма-Ате и Будапеште /обсерватория 
эрых публикуются впервые в настоящем статье Знаком 
щне звезды, открытые в обсерватории Аснаго, о которых н; 
о [20].
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Т а б л и ц а  2
Повторные вспышки ранее известных вспыхивающих звезд

1 2 3 4 5 6
. . .  _

8 9

8 357 ™5 23 5 Г 14.5 о.б и 16 11 26" М9)
8 # • ■ • 1.0 V • • •
8 • • • 1.2 27 10 24

14 906 40.2 24 22 15.9 2.2 II 16 11 26 [191
15 40.9 23 59 180 2.5 26 и 24 X
21 1651 42.0 24 25 14.6 1.4 11 24 11 26 [19]
21 • • • • 1.0 и 24/12 • •
•40 37.2 24 22 1Н.0 3.5 25 9 21 -Ь
88 2193 45-2 23 15 16.2 2-1 V 26 12 26 (19]
93 2602 44.2 24 41 16-4 3.1 1/ 22/12 • •

Следует указать, что при статистическом анализе наблюденных 
вспышек в принципе нельзя использовать данные, полученные на те
лескопах разных диаметров вместе, так как в зависимости от пре
дельной звездной величины меняется вероятность открытия вспыхи
вающих звезд низких светимостей. Так, например, за эффективное 
время наблюдений 6 часов на метровом телескопе системы Шмид
та Бюраканской обсерватории было открыто 6 вспышек звезд, т. е. 
одна вспышка за один час, между тем на один час наблюдений на 
21-дюймовом телескопе системы Шмидта приходится 0.15 вспышки. 
Хотя, как показало сравнение параллельных наблюдении, выполнен
ных на двух телескопах, почти все вспышки, обнаруженные с по
мощью 40-дюймового телескопа, оставляли след и на снимках, по
лученных на 21-дюймовом телескопе (из-за больших амплитуд), од
нако они были пропущены, так как виднелось только одно слабое 
изображение, соответствующее максимуму блеска, что не давало воз
можность констатировать вспышку с уверенностью. Стало очевидно, 
что 40-дюймовый телескоп Шмидта регистрирует гораздо более ши
рокую категорию вспышек, чем 21-дюймовый.

Т а б л и ц а  3
Телескоп

(обсерватория)
Количество обнару

женных вспышек
Эффективное время 

набл. (часов)
Число вспышек 

за I час

21*
(Бюракаь) 9 62 0.15

26
(Тонанцинтла)

26'
(Конколи)

40"
(Бюракан)

22 • 138 0.16
2 11.7 0.17

6 6 1.00

Поэтому для статистики всегда целесообразно иметь материал. 
Полученный на одном и том же телескопе или на сходных— близких 
по диаметру телескопах. Сказанное подтверждается табл. 3, состав
ленной по данным наблюдении сезона 1968— 1969 гг.

Она показывает, что число вспышек за один час примерно одно 
и то же для телескопов близких друг к другу диаметров.

5. Закон распределения числа наблюденных у случайно взятой 
звезды вспышек в реальном случае. Имея в виду, что обычно можно 
регистрировать не все вспышки, но только некоторую их долю, еле-



дует закон распределения (2) преобразовать с учетом этого обстоя
тельства.

Обозначим через с|(// ) долю тех вспышек звезд с величиной т  
в минимуме, которые доступны для регистрации на данном телеско
пе. Очевидно, что с] ( т )  зависит от распределения амплитуд вспышек 
Обозначим распределение частоты вспышек для тех же звезд через 
Ьп (*0. Таким образом, среднее число вспышек одной *везлы *а время 
(11 будет равно усН, причем из них можно регистрировать только 
<1(/л )усН вспышек.

В этом случае вероятность регистрации I: вспышек у случайно 
взятой вспыхивающей звезды, имеющей в минимуме величину т .  
будет равна

к  к  ^

Ге~ч’,Ц(*)«к<Ь. (3)
к\ о

Если обозначим через Р к вероятность того, что на данном теле
скопе у вспыхивающих звезд наблюдается к вспышек за время I, 
то мы имеем
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Р к=  ( рк(г/|)а(т)<1т, (4)

где &(///) — функция распределения вспыхивающих звезд по звездным 
величинам, а т 0— видимая величина наиболее яркой вспыхивающей 
звезды в агрегате.

Подставляя значение рк(^) в эго выражение, получим

Р к =  —  I а ( т ) \ т  Ге (5)
Л! . огг а

Обозначив в (5) чу через у ' и изменив порядок интегрирования ъ 
полученном выражении, можем написать

е-'« - /Ч У -У -  
к\  ̂с\{т) .) V Ч /

то О
оо «О

^  Ге «,)
А!.' . . 'ч (т )  \Ч/П ".

Введем повое обозначение

т .

Тогда из (6) окончательно имеем следующий закон распределения
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Таким образом, для распределении Р к, соответствующего реаль
но наблюдаемому случаю, мы получили выражение (8), аналогичное 
выражению распределения (2), с той лишь разницей, что в этом слу
чае в выражение для Р к входит новая функция распределения ча
стот вспышек: М у ' ) .

6. Влияние дисперсии частот вспышек на оценку общего числа 
вспыхивающих звезд. Закон распределения (2) приводит к очень 
важному неравенству для математического ожидания числа еще не 
обнаруженных вспыхивающих звезд. Прежде чем перейти к его вы
воду, остановимся на воображаемом случае, когда все звезды имеют 
одну и ту же частоту V, причем вспышки одинаково доступны для наб
людений’ на данном телескопе. Тогда для математического ожидания 
числа наблюдаемых вспышек за время 1 мы имеем

пк= Ы е-’' - ^ - .  (9)
к\

Написав формулу (9) отдельно для случаев к = 0, 1, 2, мы непосред
ственно получаем

2п0пв=п*, (10)
откуда

Заменяя приближенно математические ожидания соответствующими 
числами звезд, вспыхнувших один и два раза, мы по этой формуле 
легко получаем значение п0— число вспыхивающих звезд, вспышки 
которых еще не наблюдались.

Так, нз известных в настоящее время 145 вспыхивающих звезд 
в Плеядах по одной вспышке наблюдалось у 123, а по две—у 16 звезд.
Подставляя эти числа вместо ги и По, получаем

п0 = 473,
а общее число вспыхивающих звезд (зарегистрированных и незареги
стрированных) должно быть близко к N ^600, что справедливо при 
применимости формулы (9).

Такое большое число вспыхивающих звезд делаег еще более 
надежным сделанный ранее вывод [16| о том, что все или почти все 
звезды Плеяд слабее некоторой абсолютной величины являются вспы
хивающими.

Далее, подставив в формулу (9) последовательно к = 0  и к — 1,
разделив полученное выражение для и, на выражение п0, получим 
формулу для определения VI:

( 12)

п° • . * , Ей
Из этой формулы, используя вышеприведенные данные, получим для 
агрегата Плеяд у1»0.2Ь.

Остюда, приняв для полного эффективного времени приближен
ное значение /50 часов (мы не знаем точно эффективное время наб
людений Л. Розино [20] и приняли для него значение~ 100 часов),
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определим среднюю частоту вспышек ъ Плеядах: 0.00035 ч а с '1 
(V-1 =*2900 часов).

Теперь перейдем к общему случаю формулы (2), когда имеются
звезды с разными средними частотами • вспышек. Как мы показали
эту формулу можно применять и в том случае, когда телескоп о спи 
трирует не все вспышки. ‘

Согласно неравенству Шварца, имеем

Таким образом, применяя формулу ( I I ) ,  справедливую для случая 
одинаковых средних частот вспышек, мы на самом деле получаем I* 
общем случае нижнюю границу для математического ожидания числа 
звезд, у которых вспышки еще не заре! истрнрованы.

Для того, чтобы получить представление о том, насколько зна
чение п0 может отклоняться в результате наличия дисперсии средних 
частот от полученного выше нижнего предела, рассмотрим другой 
воображаемый частный случай, когда

т. е. получаем ровно вдвое большее значение, чем ( I I ) .
С другой стороны, уменьшая значение Ь, мы получаем в пределе 

при законе (17) равное распределение ьсех частот. Таким образом, 
может показаться, что как бы ни была велика дисперсия частот. По 
не может превзойти указанного удвоенного значения.

Однако это неправильно, так как можно представить себе такое 
распределение, которое имеет сильный максимум или стремится 
бесконечности около частоты \* =  0. Этот случаи резко отличается ог 
случая (17). И хотя этот воображаемый случай на первый пиля» 
кажется искусственным, он имеет глубокое физическое значение. Звел-

(13)

Положим

\ =  'У  е~*Ч(у)

В этом случае вместо неравенства (13) будем иметь

( И )

О о о
Умножая обе части этого неравенства на I2, получим

Р?<2р0Р2-
Из (15), после умножения на М2, получим

(15)

(16)

(М =  —  е~ь\ 
Ь

(17)

Применяя формулу (2), легко получить, что в этом случае

П| ( 18)
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ды, у которых частота вспышек близка к нулю, мы практически по
сможем обнаружить. Все яркие звезды Плеяд, у которых вспышки, 
как известно, не наблюдались, можно условно считать «вспыхиваю
щими звездами» с частотой, близкой к нулю.

Таким образом, неравенство (10) может быть весьма усилено, 
если в число вспыхивающих включить и такие, практически не вспы
хивающие звезды. Однако на данном этапе исследования такое при 
числение ярких звезд к числу вспыхивающих не представляет инте
реса, ибо нашей первой задачей является выявление той совокупности 
звезд, которая показывает вспышки за практически возможные значе
ния длительности наблюдений (не более нескольких тысяч часов).

Е с л и , и с х о д я  из этого, исключить из наших расчетов возможный 
максимум функции Г(у) близ у =  0, то, по-видимому, значение (18) 
является практически верхней границей для числа всех невспыхнув- 
ших звезд.

Таким образом, окончательно имеем

(1 9 )
2па п8

Следовательно, .можно считать, что /полное ;число вспыхивающих 
звезд в Плеядах, которые могут наблюдаться телескопами средних 
размеров (с диаметром от 20 до 30 дюймов), заключено где-то между 
шестьюстами и тысячей.

Выше мы указали, что вычисленные нами значения п0 являются 
лишь нижними границами действительных значений. Положение мо
жет усугубиться в связи со следующим обстоятельством. Вспышечнан 
активность может у части звезд меняться со временем, подобно то
му, как она меняется у Солнца. Д ля простоты представим, что в 
течение нескольких лег часть звезд вовсе не проявляет вспышечной 
активности. Поскольку наблюдения вспышек в Плеядах охватывают 
только одно десятилетне, то вполне возможно, чго большая группа 
вспыхивающих звезд может выпасть из наших расчетов. Иными 
словами, следует учитывать возможность медленных изменений час
тоты у со временем у отдельно взятой звезды. В  результате этого 
неравенство (16) может еще более усилиться.

7. Представление наблюдений как наложений пуассоновских рас
пределений с двумя частотами. Как мы видели, число звезд Плеяд, 
у которых наблюдались повторные вспышки, очень мало. В  связи с 
этим возможности рпределения функции * (у) очень ограничены. 
Наблюденное число (п*= 16) таково, что его отклонение 01 истинного 
значения может легко достигать 25% и более. Тем самым и значение 
п,, =  п ;/2п 2тоже должно определяться с такой относительной ошибкой. 
При таком недостатке информации лучшее, что можно сделать, это 
попытаться представить все наблюденные значения п к посредством 
сложения двух распределении Пуассона с различными частотами.

Окапывается, что. например, наблюдения очень хорошо можно 
представить, допустив, что мы имеем дг*е группы звезд: одну- мно
гочисленную, с полным числом звезд N ,—615 и вторую— крайне ма
лочисленную с N2 = 7, причем соответовующпе частоты У| и \2 та 
ковы, что у,1 = 0.26 и у21 = 6, где 1— суммарное эффективное время 
наблюдений.

Действительно, при этом условии мы будем иметь табл. 4 мате
матических ожиданий числа звезд, у которых наблюдено п к вспы
шек, вычисленную на основе формулы
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—■'И(>,1)
1г\

- 4 Ы 2
1—̂ 1К О *

к\ (20)

значей • ь. 
Т а б л и ц а  4

к Пц (наЛд)

0 474 7
1 123 123
2 16 16
3 2 2
4 1 1
5 1 1
6 1 1
/ 1 0
8 0.5 0
9 0.3 1

>

В третьем столбце табл. 4 приведены наблюденные
Конечно, такое хорошее совпадение наб

людений с вычисленными математическими 
ожиданиями является результатом того, что 
мы имели возможность выбрать значение 
четырех параметров (Ы,, N2, V,!, у21) д л я  пред, 
ставления сравнительно короткой таблицы 
наблюденных чисел.

Следует отметить, что принятие для об
щего числа вспыхивающих звезд в Плеядах 
значения Ы = N^{-N2 =  622, несколько превы
шающего полученное в предыдущем разделе 
с применением формулы (11) значение N =  013. 
вполне законно. Как было показано выше, 
формула (11) справедлива для случаи оди
наковых средних часто! вспышек п да* I
нижнюю границу для математического ожидания числа звезд, 
у которых вспышки еще не зарегистрированы в общем случае, когда 
в системе имеются звезды с разными средними частотами вспышек.

К  сказанному надо прибавить два замечания:
1. Хотя дальнейшие наблюдения, приведя к новым значениям 

чисел пк, могут заставить нас несколько изменить значения выбран
ных параметров N 1 .N2, \м1, у21, все же несомненно, что в Плеядах на
ряду с основной массой звезд, испытывающих относительно редкие 
вспышки (\’ ,'^ 2 9 0 0  часов), существует небольшая группа звезд, 
испытывающая частые вспышки ( , ' ^ ’20 часов).

2. Группа звезд, испытывающая редкие вспышки, может на са
мом деле иметь довольно широкий спектр частот. Однако в настоя
щее время нет данных для суждения о ширине полосы частот, так 
как при любой введенной дисперсии частот можно также хорошо 
представить наблюдения, как это мы сделали, допустив только о ню 
значение VI. Что касается группы из 7 звезд, показывающих большую 
частоту, то, по-видимому, все он»!, или во всяком случае большая 
часть их, уже обнаружены. По всей вероятности, четыре звезды, по
казавшие более трех вспышек, входят в эту группу. Вместе с тем 
вгтолие возможно, что хотя бы одни или два представителя это»; груп
пы находятся среди 16.звезд, показавших двойные вспышки.

8. Распределение вспышек по амплитудам. Для статистики вены 
хивающих звезд важно значение распределения вспышек по ампли
тудам. Наблюдаемое распределение вспышек по амплитудам соответ
ствует реальному распределению лишь в том случае, если имеется 
уверенность в том. что зарегистрированы все вспышки, начиная 
некоторой пороговой амплитуды. Для массовых грубых фпго'рафи^ 
ческих наблюдений, используемых в данном случае, такой пороговом 
амплитудой может считаться А -0т 6. Ош ако это справедливо толь
ко для более ярких вспыхивающих звезд.

П о э т о м у  д л я  вывода распределения вспышек по амплитудам мы 
использовали только те вспыхивающие звезды, блеск которых в ми
нимуме не слабее 17т 5 в фотографических лучах. Общее число 
таких звезд в полном списке оказалось ^0, а общее число их вспы
шек— 112. Одиако 30 нз указанных вспышек имеют амплитуду мснычо
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1т в ультрафиолете. Но не все такне вспышки должны были быть 
зарегистрированы использованными телескопами, в особенности для 
наиболее слабых из выбранных звезд. По этой причине мы решили 
заняться статистикой амплитуд, имеющих А ^ 1 т 0 в ультрафиолето
вых лучах. Использование амплитуд г ультрафиолете обусловлено 
тем, что большинство вспышек было открыто в этих лучах. Для 
вспышек, открытых в фотографических лучах, включенных в нашу 
статистику, для определения амплитуд в ультрафиолете введены при
ближенные поправки. При этом для упрощения расчетов было приня
то, что у всех вспыхивающих звезд цвет 1Л— В = - И 'п в минимуме, а 
цвет вспышки и — В = — 1т .

Все 82 использованные вспышки были разделены на две равные 
группы по блеску соответствующих звезд в фотографических лучах*. 
ГГ 2 I С° О, 16*М— 17п\5. Распределение амплитуд для этих звезд

Рассмотрение табл. 5 показы
вает, что полученные для вспыхи
вающих звезд разного блеска рас
пределения значительно отличают
ся. Л именно, для более ярких звезд 
(I группа) максимальное число 
вспышек имеет амплитуды в интер
вале 1 :0— 179. в то время как 
для второй группы этот максимум 
приходится на следующий интер
вал Создастся впечатление, что бо

лее слабые звезды чаще показывают попытки с большими амплитуда
ми.

Об этом свидетельствует и с л е д у ю щ и й  факт. Из всех зарегистри
рованных вспышек в Плеядах 157 имеют амплитуду ^ 1 ^ 0  в ульт
рафиолете. Из них 42 имеют амплитуду ^5^0. Между тем наиболее 
яркая звезда, у  которой зарегистрирована такая большая вспышка, 
имеет блеск 16 г 7. Из вышеупомянутых 157 вспышек 51 наблюдалась 
у звезд ярче 16 77, остальные—у более слабых звезд. Таким образом, 
из 52 вспышек у ярких звезд с амплитудой ^>1т , включая указанную 
с величиной 16 "7. только одна имеет амплитуду ^ 5 *" 0, в то время 
к а к  из 105 вспышек у  более слабых звезд такую большую амплитуду 
имеет 41. Очевидно, что по у с л о в и я м  наблюдений вспышки с малой 
амплитудой у  слабых звезд (например, с амплитудой 2т у  звезд с 

) не могли наблюдаться. Но можно полагать, что  процент по
терянных вспышек не может быть много больше 50. Поэтому, даже 
считая, что у более слабых звезд должно было бы наблюдаться за 
то же время 210 вспышек, все же получается, что одна из пяти вспы
шек имеет амплитуду 5~0. Несомненно, -это не может быть результа
том случайных сЬлуктуаний и указывает па реальное возрастание 
средних амплитуд вспышек с уменьшением блеска.

Наблюдаемое возрастание амплитуд с уменьшением блеска, по- 
видимому. можно считать указанием з пользу того, что среднее ана-

Фотографические величины вспыхивающих звезд, содержащихся в каталоге 
Герцшпрунга и сотрудников [21], взяты из этого каталога. В  остальных случаях 
использованы величины, определенные открывателями. В  некоторых случаях, ког
да рядом со звездной величиной стоял знак : или (, звездные величины оценены 
по картам Паломарского атласа.

представлено в таол.
Таблица 5

Л111 и
Ч исло пепмшек

14т 2 —16^0 167*1 17™5

1 ш0—1” 9 19 6
0—2.Р 13 21

3.0-3 .9 7 5
4 0—4 0 2 6
5 .0—5.9 0 3
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чение энергии, освобождаемой при каждой вспышке, мало зависит от 
светимости вспыхивающих звезд*.

9. Зависимость частоты вспышек от яркости вспыхивающих звезО. 
Как было показано в разделе 7, наблюдаемое распределение вспы
шек вспыхивающих звезд, у которых наблюдалось г, вспышек (
2 и т. д.). очень хороню представляется суммой двух пуассоновскнх 
распределений с различными частотами. Уже одно это означает, ч т » 
вспыхивающие звезды в Плеядах имеют разные частоты вспышек. 
При этом весьма важно то обстоятельство, что звезды, вспыхивающие 
относительно чаще, являются наиболее яркими объектами. Это явля
ется некоторым указанием на то. что частота вспышек зави
сит от яркости. В связи с этим мы попытались прямо поле
чить частоты вспышек у звезд разной яркости на основе 
имеющегося в нашем распоряжении материала. С этой целью 
все известные вспыхивающие звезды Плеяд были разделены 
на три примерно равные группы по блеску: 14т 2 — 16п 7. 16'"8 -
18“ 2. 18*1*3 —>21 ®5- Используя формулы (11) и (12). мы и Iдельно
для каждой труппы вычислили общее число вспыхивающих звезд 
N и у1. Далее, имея в виду, что почти все наблюдения области Пле 
яд, послужившие для открытия вспыхивающих звезд, были выполне
ны на широкоугольных камерах--Шмидт а. мы приняли эффективное 
время наблюдении одинаковым (около 750 часов) для всех трех групп 
и определили среднюю частоту вспышек. Результаты вычислений при
водятся в табл. 0.

Таблица 6

т [ ,к 11 п» па пк̂ 3 По N VI (часы)

|4">2 16т 7 50 37 9 4 76 126 0.487 1540
16.8 18-2 50 45 3 2 338 388 0.133 5640
18.3->21 5 15 41 4 210 255 0.145 3850

Хотя вычисленные значения N и м , приведенные во второй и 
третьей строках табл. 6, должны быть отягощены большими ошиб
ками, происходящими от малости соответствующих значений гь, тем 
не менее можно считать совершенно реальным более высокое значение 
средней частоты вспышек для наиболее ярких звезд, приведенное 
первой строке таблицы. Этот факт заслуживает большого внимания, 
и мы вернемся к нему в следующем разделе. С другой стороны, не 
сомненно, что в случае слабых звезд (это особенно относится к тре
тьей строке табл. 6) значительная часть вспышек, а именно вспышки 
с малой амплитудой, теряется для наблюдателей. Поэтом) значения
V \  приведенные в различных строках табл. б, несравнимы между со
бой.

Данные табл. 6 подтверждаются аналогичными данными, при
веденными в табл. 7. Они относятся к трем группам звезд, находя
щихся на различных расстояниях от центра агрегата в проекции на 
небесную сферу. Группы выбраны так, чтобы иметь почти одинаковое 
количество звезд в каждой нз них. В первом столбце приводятся пре
делы расстояния от центра (в угловых минутах), а во втором сред
няя фотографическая звездная величина вспыхивающих звезд данной 
группы.

* Этими замечаниями мы обязаны В С. Осканяну.
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Т а б л и ц а  7

г' 171РК п ” | п3 пк>3 п0 N
•

VI V-»
(чаем)

0—46-6 17.2 49 34 10 5 58 107 0.596 1280
46.7 -85-1 17.5 48 45 3 — 337 385 0.134 5600
85.2-155.7 17,8 48 44 3 1 323 371 0-136 6520

Сравнение первых двух столбцов табл. 7 показывает, что между 
средними расстояниями до центра и средними звездными величинами 
имеется определенная зависимость. Поэтому данные этой таблицы 
можно также рассматривать как подтверждение наблюдаемой за-
висимости частот вспышек от яркостей вспыхивающих звезд.

Мы видим, что суммарное число вспыхивающих звезд, по дан
ным табл. 6 и 7, значительно больше значения N = 618, полученного 
в разделе 6. Нам кажется, что здесь мы имеем еще одно свидетель
ство в пользу того, что значения N и V \  полученные прямо по сум
марным данным на основе применения формул (11) и (12), яв
ляются на самом деле лишь нижними границами значений искомых 
величин.

Мы не входим в более подробную дискуссию наблюдаемой зависи
мости частоты вспышек от звездной величины в минимуме по следую
щей причине. Серьезное значение мо1 ут иметь лишь выводы, основанные 
на сопоставлении сравнимых между собой величин. Если речь идет о 
сравнении частот вспышек, находящихся в данном интервале амплитуд, 
то очевидно, что недостатком рассматриваемого материала будет зна
чительный недоучет вспышек с малой амплитудой у слабых звезд. С 
другой стороны, если нас интересуют вспышки, для которых энерго
выделение заключено в определенных пределах, то следует учитывать, 
что вспышка с амплитудой в одну величину для звезд 14'" примерно 
равнозначна вспышке в пять величин у звезд 18ш5. Если мы не ре
гистрируем у звезд 14П1 вспышки меньше 0.7 величины, то не должны 
считать вспышек с амплитудой, меньшей четырех величин у звезд 
18-5.

Поэтому, прежде чем заниматься сравнением частот у звезд раз
ной яркости, мы должны условиться о том, сравнение каких совокуп
ностей вспышек у звезд разной величины нас интересует.

10. Звезды, близкие к стадии прекращения вспышечной активно
сти. Наблюдательные данные указывают на значительную вспышеч-ш
ную активность у наиболее ярких вспыхивающих звезд. Обратим вни
мание на видимые величины четырех звезд, испытавших не менее четы
рех вспышек (табл. 8).

Т а б л и ц а  8

НИ 111 у Дт „ 5Р Число
вспышек Литература

8 357 13.46 1.3 КбУс 9 8. 18. 19)
14 906 15-24 2-1 К 7— МОУе 6 18, 19)
17 1306 13.39 1.2 1<5(е) 5 18. 221
21 1653 13-31 0.9 К 4. 5с 4 18. 19]

Мы видим, что все четыре звезды принадлежат к группе наибо
лее ярких вспыхивающих звезд, а три из них находятся у самой гра
ницы (У=  13.30), отделяющей область вспыхивающих звезд от невспы-
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кивающих на оси визуальных звездных величин. Хотя можно возра
зить, что открытие вспышек у более ярких звезд несколько легче, чем 
у более слабых, однако наблюдательная селекция совершенно не мо
жет объяснить столь разительный результат.

Обратим внимание также на средние значения амплитуд у трех 
наиболее ярких звезд, которые также приведены в табл. 8. Эти сред
ние амплитуды настолько малы по сравнению со средними значениями 
амплитуд для звезд, вспыхивающих одни или два раза (3 т3 и 2т 4 
соответственно), что становится весьма вероятным следующее заклю
чение: у вспыхивающих звезд, находящихся вблизи указанной грани
цы между вспыхивающими и невспыхивающими объектами, т. е. у 
вспыхивающих звезд, у которых вспышечная деятельность находится 
накануне прекращения, средняя амплитуда уменьшается.

Такое значение означает, что прекращение наблюдаемой вены- 
шечной активности сводится к постепенному уменьшению амплитуды. 
Благодаря этому на звезды, которые по показывают вспышек замет 
ной амплитуды, мы можем смотреть как на объекты, у которых ампли
туда вспышек находится ниже того предела, который обнаруживается 
применяемым грубым фотографическим методом (например, меньше 
0п,4 в Ы). Поэтому было бы очень интересно проследить с помощью 
более точных методов за поведением звезд с V — 13.25 или немного 
ярче для обнаружения малых вспышек.

Для выяснения того, что происходит со звездой непосредственно 
перед прекращением вспышечной активности, поступим следующим 
образом. Составим список звезд Плеяд в порядке убывающих визу
альных яркостей в соответствии с фотометрическими измерениями 
Джонсона и Митчелла [22]. В табл. О приведены 10 последователь
ных звезд этого списка*, расположенных по обе стороны границы. ра*- 
деляющей вспыхивающие звезды от невспыхивающих. В третьем стол
бце таблицы даны числа наблюденных вспышек у соответствующих 
звезд, а в четвертом—средние амплитуды вспышек в II.

Из этой таблицы можно сделать два вывода:
1. Между вспыхивающими и невспыхивающими звездами (конеч

но, речь идет о вспышках с амплитудами не менее 0.5 величины) су
ществует резкое разграничение по звездной величине.

2. Если бы вспыхивающие звезды заканчивающие свою деятель
ность, имели бы частоту вспышек, близкую для всего агрегата, то мы 
должны были бы обнаруживать вспышки только у одной из каждых 
четырех. На самом деле у всех пяти заканчивающих вспышечную 
карьеру звезд вспышки наблюдались. Это означает, что у этих объ
ектов частота вспышек повышенная.

Т а б л и ц а  9

НИ V п ни V п Лт*

2588 13. Ю о 1531 13-30 2 0.6
3187 13.12 0 1053 13-31 4 0.9
380 13.19 0 1306 13-39 5 1.2
451 13-25 0 Я104 13-41 1 4 0
945 13-29 0 3019 13. 15 1 10

• Из этого числа ярких эиезд мы и с к л ю ч и л и  НИ 1794 и НМ 1805. составляю щ ие 
двойную систему с интегральной величиной V — 13.36 [22].
9—32»
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11. О возможной коррекции динамической массы Плеяд. Мы ви
дели выше, что Плеяды должны содержать не менее (>00, в большин
стве слабых, вспыхивающих звезд. С фугой стороны, существуют яр
кие нсвсныхивающнс члены Плеяд, суммарная масса которых доволь
но значительна.

Наблюдения показывают, что ни одна звезда в Плеядах с У <  13.30 
не вспыхивала. Суммарная масса всех ярких звезд Плеяд до V»* 13.30 
равна приблизительно 260 М . [16]. Между тем динамическая масса 
Плеяд, определенная на основе теоремы о внриалс, оценена в 400 М © 
Г23. 241. Даже если учесть возможность ошибок в определении сред
него квадрата скоростей, все же можно думать, что она не превосхо
дит 450 Мр>.

Таким образом, на долю всех вспыхивающих звезд остается сум
марная масса в пределах от 140 до 190 солнечных масс. Вместе с тем 
легко на основе абсолютных величин вспыхивающих звезд и посред
ством соотношения масса—светимость определить их среднюю массу. 
Она получается близкой к 1/3 М Поэтому нижней границей суммар
ной массы всех вспыхивающих звезд в Плеядах следует считать 
200 М .

На самом деле во всех наших расчетах не учитывались те вспы
хивающие звезды, которые даже при больших вспышках недоступны 
для телескопов средних размеров. Сле ювательно, вероятно, что пол
ная масса всех вспыхивающих звезд гораздо больше, чем 200 М ..  П о 
этому. если в [16] мы считали, что вспыхивающие звезды укладывают
ся в суммарную массу Плеяд, определенную динамическим путем, то 
теперь приходится сомневаться в такой возможности.

Однако нетрудно видеть, что суммарная масса, определенная пу
тем применения теоремы вириала к совокупности членов скопления, 
выделенных из каталога Герцшпрунга н др. [21], не включает массу 
сферического слоя, расположенного вне радиуса в 1° вокруг Альционы. 
Между тем в этом сферическом слое находится не менее половины 
обнаруженных до сих пор вспыхивающих звезд. Притяжение этого 
слоя при его сферической симметрии не может оказать никакого влия
ния на движение герцшпрунговскнх членов, занимающих сферический 
объем с радиусом в 1 квадратный градус.

Таким образом, практически нам нужно вместить в динамическую 
массу Плеяд только лишь половину и даже несколько меньше полови
ны суммарной массы вспыхивающих звезд. Иными словами, никакого 
противоречия со значением динамической массы не получается. Одна
ко определявшаяся до сих пор динамическая масса не представляет 
полной массы Плеяд. Чтобы получить полную массу, мы должны к 
динамической массе прибавить суммарнмо массу примерно половины 
всех вспыхивающих звезд, т. с. не менее 100 М«т.

12. Заключение. В настоящем исследовании на основе статисти
ческого анализа вспышек 145 звезд в Плеядах, в том числе 85 звезд, 
открытых в последнее воемя, получены следующие выводы.

1. Плеяды содержат более 600 вспыхивающих звезд-карликов. Их 
видимые визуальные величины больше 13т 25.

2. Существует резкая граница на оси визуальных величин между 
вспыхивающими звездами и звездами. \ к о т о р ы х  вспы ш ки  не наблю
даются. Все или почти все члены Плеят. для которых У ^  13.29, явля
ются вспыхивающими. У  звезд, для которых У <  13.29, вспышек не 
наблюдалось. Однако следует учитывать, что применяемый сЬотогпаФи- 
ческий метод является го'бмм '« практически позволяет регистриро
вать лишь вспышки с А > 0 "’ 5. Вполне возможно, что применение бо
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лес точных методой к «пограничным звездам», т. е. регистрация 
вспышек с малыми амплитудами, приведет к смешению указанной гра
ницы в сторону более ярких звезд.

3. Средняя частота регистрируемых вспышек для подавляющего 
большинства звезд-порядка 0.0004 час 1. Она одного порядка как 
в Плеядах, так и в ассоциации Ориона. В Плеядах те вспыхивающие 
звезды, которые по своему блеску близки к границе У=  13.29, имеют 
в несколько раз более высокую частоту. При этом средняя амплитуд:* 
меньше, чем у других вспыхивающих звезд.

Следует учесть, что оценки частот в известной мере условны и 
зависят от чувствительности метода наблюдений. .Можно быть уверен
ным, что если бы нам удавалось регистрировать вспышки с /4 = 0^ 1. 
то значения средних частот сильно увеличились бы.

4. Истинная суммарная масса всех звезд Плеяд должна быть не
сколько больше динамической массы, определенной нз теоремы вири- 
ала. поскольку часть слабых вспыхивающих звезд образует внешнюю 
сферическую оболочку, не оказывающую никакого действия на дви
жения находящихся внутри более ярких звезд, по которым определя
ется динамическая масса. Поправка к динамической массе может дос
тигать 100 М т.

Авторы благодарны проф. Г. Аро, проф. Л Розино, проф. Л. Детрс, 
а также Д. А. Рожковскому за предоставленные данные о новых вспы
хивающих звездах до их опубликования. Мы также обязаны проф. 
Г. Аро за ряд критических замечании, которые мы постарались по воз
можности учесть при составлении окончательного текста статьи. Уве
личение за последний год числа зарегистрированных вспышек являет 
ся по существу результатом тесной международной кооперации по 
обсуждаемой проблеме.
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О П Р О Ц Е Н Т Е  В С П Ы Х И В А Ю Щ И Х  З В Е З Д  С Р Е Д И  П Е Р Е М Е Н Н Ы Х
Т И П А  К\УА УК В  А С С О Ц И А Ц И И  О РИ О Н А

На основе статистики вспышек некоторой оыборкн переменных звезд типа Р'А* 
Возничего в ассоциации Ориона показано, что лишь около четверти переменных 
типа К XV Возничего, амплитуды переменности которых превосходят одну звездную 
величину, испытывают вспышки, которые обнаруживаются при принятой методике 
фотографических наблюдений вспышек. Приведены аргументы в пользу того, что 
такие вспышки происходят лишь на более позднем этане переменности.

1. Выявление всех вспыхивающих объектов в какой-либо заданной 
совокупности звезд является задачей, требующей огромных усилий на
блюдателей и многих лет работы телескопов соответствующей мощ
ности. Например, обнаружение всех- вспыхивающих звезд в Плеядах 
требует получения на метровом телескопе Шмидта нескольких тысяч 
фотографических снимков с более чем двадцатью тысячами экспозиций. 
И хотя подобные наблюдения необходимы, все же целесообразно иметь 
возможность оценки численности вспыхивающих объектов в данной со
вокупности звезд на основе меньшего объема информации, т. е. наблю
дения вспышек только у части вспыхивающих звезд, входящих в дан
ную совокупность.

В  двух предыдущих работах [ ) ,  2] был разработан метод оценки 
полной численности вспыхивающих звезд в данном агрегате, на основе 
наблюдений, охватывающих вспышки, имевшие место лишь у части 
вспыхивающих звезд этого агрегата. Если все объекты некоторого агре
гата находились под наблюдением в течение одного и того же суммар
ного интервала времени I, а П| и п2—суть числа объектов, у которых 
произошли соответственно одна и две вспышки, и если среднее время 
между двумя последовательными вспышками у всех вспыхивающих объ
ектов одинаково, то число вспыхивающих объектов, у которых за это 
же время 1 не было ни одной вспышки, будет приближенно определять
ся равенством

‘ О)л°  2п8*
Если же эти средние времена для различных вспыхивающих звезд раз
личны, то формула (1) определяет лишь нижнюю границу значения. 
Однако при довольно общих предположениях можно тогда считать, что

( 2 >

Таким образом, мы имеем во всяком случае нижнюю и верхнюю 
границы для искомой величины.

2. Известно, что среди вспыхивающих звезд в ассоциации Ориона
Астрофизика, 6, 31, !970.

\



имеется некоторое число звезд типа Р\\’ Возничего. Однако мы до сих
пор не знаем, все ли звезды К\\7 Возничего обладают способностью 
вспыхивать или же вспышки происходят лишь на определенном этапе 
их эволюции. Ответ на этот трудный вопрос будет облегчен, если нам 
удастся оценить, какой процент звезд гипа К\\ Возничего в ассоциа
ции Ориона испытывает вспышки в данную эпоху. Для определеннос
ти мы взяли совокупность известных звезд КXV Возничего в Орионе, 
ограниченную следующими условиями: »

а) они находятся в области 4 x 4 ° с центром в Трапеции Ориона. 
Эта область особенно подробно изучалась для выявления звездных 
вспышек;

б) фотографические амплитуды К\\' переменных, взятые из катало
га Кукаркина и Паренаго и его дополнений, должны быть больше од
ной звездной величины. Благодаря этому условию мы отобрали звезды, 
имеющие достаточно высокий уровень К\У-актнвности.

Оказалось, что упомянутый каталог (второе издание) и его допол
нения содержат 193 звезды, удовлетворяющие поставленным условиям. 
Сюда не входят звезды, принадлежность которых к типу Р\\; поставле
на в каталоге под знак вопроса.

Отобранные 193 звезды и составляют изучаемую нами совокуп
ность, и все выводы, которые мы сделаем, строго говоря, относятся 
только к ней. В нее почти не входят, например, звезды слабее т  1К= Ь 
для которых -активность еще совершенно не изучена.

Три списка вспыхивающих звезд, составленные Аро [3] и Аро сов
местно с Чавнра [4], содержат 254 вспыхивающих звезды в ассоциа
ции Ориона. К ним мы прибавили из нового списка Розино 36 звезд, 
не входящих в [3, 4]. Таким образом оказалось, что к настоящему 
времени мы знаем 290 вспыхивающих звезд в этой области неба. Нам 
нужно было выяснить, какие звезды из нашего списка 193 звезд типа 
Р\\' входят в состав 290 вспыхивающих звезд.

Оказалось, что у 10 звезд из 193-х наблюдались вспышки, при
чем у двенадцати из них наблюдалось по одной вспышке, у трех— по 
две и у одной— три вспышки. Иными словами,

П| = 12. п2 = 3, пз=  1.
Отсюда, согласно (1), имеем: пи=24 Прибавив сюда число звезд с

наблюденными вспышками, получаем
N = 40

для полного числа вспыхивающих звезд нашей выборки. Иными сло
вами, около 20%  отобранных К V/ переменных являются вспыхивающи
ми.

Если допустить, что в данном случае применим простой закон 
Пуассона, то для значения математического ожидания имеем

1 Т ;= К е - Ц !- .  (4)
к!

где V—средняя частота вспышек.
Имеем

^2 • !=- — ).5.
" I

что дает возможность по (4) вычислить
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что находится в более чем хорошем согласии с наблюдениями пока
зывающим и

",=0.5 и4=0.06.
Поэтом> можно считать, что имеющиеся данные говорят в пользу 

представления о малой дисперсии частот вспышек у нашей выборки. 
Отсюда следует, что Х01Я полученное значение N = 40 и является ниж
ней границей числа вспыхивающих звезд в выборке, истинное значе
ние не должно сильно отличаться от не:о. Позтому, округляя в сто
рону увеличения, мы можем считать установленным, что около четвер
ти переменных проявляют вспышсчную деятельность.

Конечно, при этом речь идет лишь о больших вспышках с ампли
тудой Л ш > 0.Ь , которые и могут только обнаруживаться методом 
фотографирования в виде цепочек звездных изображении.

Вполне возможно, что если бы можно было с легкостью обнару
живать вспышки меньшей амплитуды, численность найденных вспыхи
вающих звезд была бы больше.

Розино обратил внимание на то, что амплитуды вспышек у пере
менных типа КXV Возничего в Орионе в среднем, меньше, чем у «нор
мальных вспыхивающих звезд». Как показывает рассмотрение данных
о 16 вспыхивающих зьездах типа К XV Возничего, вспышка с наиболь
шей амплитудой (2./ фотогр.) ^наблюдалась у О К  Ориона. Таким об
разом, замечание Розино подтверждается на более широком материа
ле, так как вспышки с амплитудой в три величины и больше нередки 
среди вспыхивающих звезд, не входящих в число К XV переменных.

3. На полученное нз наблюдений значение процента вспыхиваю
щих среди КXV переменных может повлиять то обстоятельство, что 
некоторые переменные расположены в туманности и их можно наблю
дать только с длиннофокусными камерами. Поскольку наблюдешь 
вспышек ведутся с короткофокусными телескопами Шмидта, обнару
жение их у таких переменных может оьпь затруднено, для выяснения 
проистекающего отсюда эффекта мы рассмотрели распределение 
переменных по отношению к туманности и установили, что туманное. » 
может оказать влияние на фотографические наблюдения примерно >0 
звезд. Однако только для меньшинстьа этих звезд влияние может 
быть настолько велико, чтобы сильно мешать обнаружению вспышек. 
Тем не менее, некоторую поправку за этот эффект в наши результаты 
следует внести. Лучше всего это можно было бы сделать, исключив 
из нашей выборки те звезды, которые теряются на фоне туманности, 
т. е. необходимо считать, что выборка содержит менее 193 звезд. Нам 
кажется, что уменьшение этого числа на 35 звезд будет более чем 
достаточно. Таким образом, нз 158 звезд мы имеем примерно 40 вспы
хивающих. Это значит, что около 25% всех рассмотренных переменных 
претерпевает вспышки необходимой амплитуды.

4. В своих исследованиях вспыхивающих звезд Аро пришел к вы
воду о том, что вспыхивающие звезды представляют собой одну нз 
ранних фаз развития звезды, наряду с фазой неправильной перемен
ности (КXV Возничего или Т Тельца). Будем эти дне фазы называть 
соответственно 1)У-ф2зой и КХУ-фазои. Как показал Аро, средний 
возраст звезд в ИХ'-фазе гораздо старше среднего возраста К\\'-фа- 
зы. При таком положении дел возможны четыре различных предполо
жения:

1) Период 11У-активности следует .за периодом КХУ-активности,
после окончания последней.

2) УУ-фаза и КХУ-фаза начинаются у звезды совместно, после
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ее формирования, но К\\7-фаза кончается у каждой звезды раньше,
а ЫУ-актнвность продолжается..

3) Ь1 У-актнвность начинается лишь после развития РХУ-фазы, 
быть может, незадолго до ее окончания.

4) Часть зпезд проходит стадию К XV. а другая часть прямо нету 
пает п ЫУ-фазу без прохождения КЖ-фазы. Такое предположение 
означало бы наличие существенно различных путей эволюции звезд 
одной и той же массы.

От этого четвертого предположения мы, по-видимому, имеем все 
основания отказаться с самого начала. Исследование статистики вспы
шек в Плеядах [2] показало, например, что все звезды, обладающие 
массой, меньше солнечной массы, проходя! через ОУ-сгадию. Эго 
говорит в пользу одинаковых путей эволюции звезд данной массы в 
данном агрегате.

Предположение первое противоречит ф ак1) существовании звезд, 
показывающих одновременно оба вида активности.

Что касается второго предположение, то оно может быть верным 
в том случае, если иод УУ-активностмо мы будем понимать появле
ние вспышек сколь угодно малой интенсивности и частоты.

Однако практически в агрегатах мы можем наблюдать лишь 
вспышки с Д т > 0 .5  величины. П оэтом у. целесообразнее говорить 
лишь об этой крупномасштабной форме вслышечной активности. В 
таком случае третья гипотеза наиболее соответствует установленному 
в настоящей статье факту принадлежности около четверти К XV звезд 
к числу вспыхивающих.

Иными словами, в том диапазоне абсолютных величин, который 
охватывается наблюдениями вспыхивающих звезд (М > 5 ), вспышеч- 
пая активность рассматриваемого масштаба наступает, грубо говоря, 
лишь в последнюю четверть КХУ-активности.

Для понимания явлении, происходящих на начальных этапах звезд
ной эволюции, представляет большой интерес взаимосвязь между 
КХХ-активностью и УУ-активностыо для звезд различной светимости 
в ассоциации Ориона.

Оказывается, как это видно из нижеследующей таблицы, процент 
вспыхивающих звезд среди переменных К XV Возничего разных свети
мостей различен.

Поскольку вспышки наблюдались далеко еще не у всех вспыхи
вающих КXV звезд, приведенные в этой таблице проценты следует уве
личить от двух до двух с половиной раз. При этом поправочный коэф
фициент может быть различен для звезд различной яркости.

Тем не менее, бросается в глаза, что наиболее яркие переменные 
звезды (т< 1 3 .0 ) совершенно не наблюдались во вспышках. Это мож-

Таблица  1
Распредо1енне попыхивающих звезд среди переменных типа К XV Возничего по

значениям блеска в максимуме

Значение блеска в мак
симуме переменности

<13.0 13-0
1Л.7

13.8-
14.5

14-6-
15.3

15.4
16-1

>16. 1

Число переменных 28 22 43 62 35 3
Число переменных, у 

которых наблюдались 
вспышки

•

0 3 7 4 2 0
Процент переменных, у 

которы к наблЮД.1Л НС 1» 
вспышки 0 14 1е 6 6 0
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но истолковать и том смысле, что звезды высоких светимостей (М . 
5.5; проходит всю стадию К\Хг-перемепности без заметных вспышек 
Это не исключает того, что у них могут быть вспышки, имеющие 1е 
же значения абсолютной энергии, что и у более слабых звезд. П рост 
вспышки в этих случаях могут «теряться» в большом общем излуче
нии звезды.

С другой стороны, таблица содержит указание на \ меньшей* с 
процента вспыхивающих при переходе от переменных шеи, имеют! \ 
в максимуме 111= 14, к более слабым. .Здесь могу, бьпь предлож- ни 
два объяснения: а) вследствие более медленной эволюции твезд м.
лои массы только .небольшая их доля успела вступить ь фаз' I 
Такое объяснение предполагает, что продолжительность периода' звез
дообразования ь ассоциации Ориона не превосходит полной продолжи*
1 ель но с 1 и К XV «фазы у звезд низких светимостей (М > 1 0 ); б) зезды 
К XV Возничего низкой светимости в Орионе большей частью сил -и . 
смешены на диаграмме цвет— светимость вверх от нормального поло 
женин, 1\  е. у них светимости гораздо Тшшс тех. которые С001 аотств\' - 
ют их массам. Вследствие этого вспышки с небольшими амилнтлдам . 
не будут наблюдаться вообще, и для открытия вспышечион активности 
следует дождаться редких очень больших вспышек.

Первое объяснение противоречит тому, что среди вспыхиваюшн*. 
звезд в Орионе имеются объекты от 17 до 19 фотографической ве.п.чи 
ны, относительно кХХ'-амивиосги которых ничего не известно. Веро
ятно, у части нз них такой активности, по крайней мере, и сп.тмюп 
форме, действительно нет. Таким образом, у этих звезд период К\\ 
активности прошел, что свидетельствует о достаточно большой дли 
тельности прошедшей части периода формирования зве^д в ассодна 
дни Ориона.

Одновременно в пользу второго предположения свидегел» стнус! 
следующее: если из 290 известных нам вспыхивающих ззезд только 
16 (т. е. шесть процентов) оказались в нашей выборке 193 зрезд шна 
Возничего, то из приведенных в работе Аро и Чавира [4] двенадца. 1 
вспыхивающих звезд, которые определенно лежат ниже главной поел.* 
довагельности (звезды 39, 45, 51, 78, &0. 101, 144, 151, 157, 203, 245, 
246), оказалось в нашей выборке уже четыре (Аро 39, 45, 157, 203), 
т. е. одна треть. Впрочем, прежде чем обсуждать более подробно 
уменьшение процента вспыхивающих среди РХУ звезд при переходе к 
объектам слабее 15-й величины в максимуме, желательно иметь более 
достоверную статистику слабых КXV звезд.

В  заключение мы можем сделать вывод, что только часть перемен
ных типа НХУ Возничего с большой амплитудой в Орионе показывает 
вспышечную активность.

К  сожалению, мы не имеем данных о степени полноты наших 
списков КХУ звезд в Орионе, что мешает рассмотреть обратную зада
чу, т. е. решить, какая часть вспыхивающих звезд тех или иных свети
мостей показывает УУ-активиость.
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Ф  У О Р  Ь!

Объекты типа ГП  Ориона (фуоры) характеризуются тем. что они цдруг за корот
кий промежуток времени повышают свою светимость в наблюдаемой части спектра 
более чем в сто раз, после чего долгие годы сохраняют повышенную светимость. Д а 
ется объяснение этому явлению на основе предположения, что до подъема блеска в 
области, непосредственно окружающей звезду, имеются источники энергии, большая 
часть которой выделяется в виде энергии корпускулярного излучения. Во время 
подъема блеска образуется, как показывают наблюдения, оболочка, внутри которой 
оказываются эти внешние источники. Поэтому после подъема блеска почти вся энер- 
Iня источников испускается в виде потока теплового излучения

Проведена параллель между различиями в излучении префуора и постфуора, с 
одной стороны, и различиями между излучением быстрых и медленных вспышек, с 
другой стороны. В  случае верности построенной картины медленные вспышки, воз
никающие в результате освобождения энергии под фотосферой, должны излучать 
в фотографических лучах в сто раз больше энергии, чем эквивалентные им (по 
энергии взрыва) быстрые вспышки.

Хорошо известно, что проблемам звездной эволюции посвящено 
огромное число работ, носящих главным образом теоретический харак
тер. Авторы этих работ обычно исходят из существующей теории внут
реннего строения звезд. Они рассматривают эволюцию звезды как 
последовательный переход от одних равновесных моделей к другим 
Принимается, что эволюция звезды обусловлена ходом термоядерных 
реакций и постепенным расходованием вступающих в эти реакции 
ядер.

Мы здесь не будем критиковать такой теоретический и несколько 
схематический подход. Отметим лишь, чго, на наш взгляд, он не ока
зался достаточно плодотворным. Поэтому целесообразно вновь обра
тить большее внимание на другой путь изучения эволюции звезд, 
основанный на анализе наблюдательных данных. Как  известно, этот 
второй путь в свое время позволил получить значительную информа
цию о ранних стадиях развития звезд различных масс, о групповом 
звездообразовании и т. д.

При анализе наблюдательных данных не следует пренебрегать 
изучением и таких явлений, которые кажутся настолько редкими и так 
легко могут потонуть среди моря внешне подобных им фактов, чго 
при поверхностном рассмотрении кажутся не столь существенными. 
Более того, их большая редкость может заставить ошибочно считать 
объекты, в которых наблюдаются эти явления, какими-то исключения
ми, как бы уродами, не могущими повлиять на выявление общих за 
кономерностей звездной эволюции. Между тем, если какое-либо быстро 
протекающее явление происходит, скажем, лишь один раз за время 
жизни звезды, оно б>дет наблюдаться среди окружающих нас звез I

Астрофизика, 7. 557, 1971.



Нестационарные процессы г» звездах 13*

крайне редко, несмотря на то, что оно может быть закономерной и 
даже очень важной ступенью эволюции всех звезд или, скажем, звезд, 
имеющих массы, заключенные в определенных пределах.

Здесь мы хотим обратить внимание на одну весьма редко наблю
даемую группу явлении, которая при тщательном изучении, как нам 
кажется, может пролить некоторый свет на вопросы звездной эволю
ции.

1. Звезды типа НУ Ориона. В конце прошлого года о г шведскою 
астронома 1 уннара Беллина нами был получен нреирны его крагкою 
сообщения, касающийся следующего: звезда Ь л 1 1У0, находящаяся 
в туманности Северной Америки (.N00 /№0) среди группы звезд с 
яркими линиями Iтипа 1 1 ельца и др.) и имевшая но Хербш> а
1957 I. величину = 10.0 и мало менявшая в те годы свою яркость, 
оказалась в 19/0 г. имеющей блеск Ц ]  т , в = Ю.0. Сравнение различ
ных негативов указывает на то, что ре*лое возрастание блеска имело 
место в конце 19о9 г. С тех нор блеск этой звезды изменился немного. 
Согласно фотоэлектрическим измерениям Григоряна (ьюракан;, в 
середине июня 1971 г- ее блеск равнялся т „  = »0.Ь. Нет сомнения, что 
в этом случае мы имеем дело с таким же резким подъемом блеска, 
какой имел место в 1935 г. в случае 1 Ь' Ориона. Как известно, до 
подъема блеска звезда Р Ь  Ориона была Ю н величины, но после 
вспышки в 1930 году она стала" ярче 10-й величины, а затем, медленно 
слабея, дошла, примерно, до — Ш.о, причем теперь блеск почти 
не меняется. 1акнм ооразом, в ооонх случаях звезда перешла из од 
ною состояния, где ее олеск немного колебался около некоторою низ
кого уровня, в другое состояние, где он примерно в 100 раз больше.

Мы нарочно не употребляем слово < вспышка*, а говорим о рез
ком подъеме блеска, ибо речь идет об установлении новою, примерно 
в 100 раз более высокого уровня на длительный срок, измеряемый, п 
меньшей мере, сотнями лет. Чтобы избежать в .аких случаях у п о к о 
ления термина «вспыхивающие звезды», назовем гакие объекты <руо- 
рами.

Заметим, что Р  Лебедя является примером подобного же явления. 
Разница, с точки зрения состояния наших знаний об этих объектах, 
заключается в следующем.

В  случае Р  Лебедя единственная информация о состоянии звезды 
до подъема блеска заключается в том, что она не была видна невоору
женным глазом. Теперь же у нее пт,к *4.8.

В  случае Р1Л Ориона мы знаем блеск и до подъема светимости 
(ттт=16.0). Но только в случае ЬкН , 190 мы знаем также спектр до 
подъема блеска, который соответствовал позднему карлику типа 1 
Тельца [2]. К  сожалению, вследствие малости дисперсии Хербиг не 
дал определения спектрального типа по линиям поглощения. Имеются 
и другие объекты, у  которых наблюдалось значительное повышение 
блеска за короткий период с дальнейшим установлением более или 
менее стационарного состояния Поэтому не следует исключать во 
можность после анализа соответствующих наблюдений включения их 
также в группу звезд-фуоров.

Существенно, что как Р1Л Ориона, так и особенно ЬкН* 190, по 
называют после подъема блеска спектральные особенности, характер
ные для звезд относительно высокой светимости. В частнос ти, звез ии 
ЬкН в 190 наблюдаемая эмиссионная линия 11, имеет с коротковол
новой стороны абсорбционный компонент, смещенный на 420 км/сек. 
Иными словами, у этой звезды ныне имеет место непрерывное истече
ние вещества, подобное тому, которое установлено у Р  Лебедя, как
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известно, в результате такого истечения вокруг звезды должна воз
никнув протяж енна и ооо.ючка. Кроме того, оказывается, что атмо
сферы ЬкН , 1У0 и 1'Ь Ориона 6о г а 1Ы литием, чю  является характер
ным для молодых звезд. Наконец, все три > помянутые звезды нахо
д ятся  ь звездных ассоциациях.

Ьсли придерживаться обычных представлении о звездном излу
чении, то переход звезды с одного уровня более пли менее стационар- 
нон светимости к другому, во много раз Оолее высокому, должен быть 
объяснен изменением суммарной мощности источников энергии в звез
де. Однако трудно представить сеое, что за несколько месяцев внут
реннее строение звезды могло оы настолько измениться, чтооы сум
марная мощность источников возросла оы оол^е чем в 11Ю раз. Поэто
му следует наши другое объяснение.

Сущность предладаемого нами объяснения заключается в том, 
ч»о в пространстве над фотосферой некоторых или всех звезд типа
1 1 ельца, дде-нибудь в области короны или даже выше, имеются ин
тенсивные и постоянно действующие источники энергии. Часть этой 
энергии выделяется в виде нетеплового непрерывного излучения в 
голубых, фиолетовых и ультрафиолеювых лучах. У некоторых звезд 
тина 1 1 ельца это излучение насюлько сильно, что непосредственно
наблюдается в виде «ультрафиолетового эксцесса» в спек 1 ре соответ
ствующей звезды (например, X X  Ориона, 1\Ъ Ориона, N X  Ьдинорога;. 
Максимум этого нетеплового излучения находится, однако, в более 
далеком ультрафиолете и не наблюдается с поверхности Земли. Во 
мнотих случаях простирающийся до наблюдаемого с Земли близкого 
ультрафиолета «хвост> этого эксцесса может оыть настолько слаб, 
чю  незаметен на фоне теплового излучении самой звезды в тех же 
длинах волн. 1ем не менее, наличие эксцесса в далеком ультрафиолете 
можно довольно уверенно устанавливагь, исходя нз наличия в спек
трах этих звезд эмиссионных линий. Мы не останавливаемся здесь на 
вопросе о том, какая часть энергии, отдаваемой нетепловыми источни
ками, превращается в электромагнитное излучение и какая часть вы 
деляется в виде кинетической энергии корпускул, выбрасываемых п 
окружающее пространство. Однако, если принять, что выделяемая 
энергия есть результат неизвестных нам первичных процессов типа 
ядерпого распада, то коэффициент конверсии этой энергии в наблюда
емые с поверхности Земли фотографические лучи в тех случаях, когда 
освобождение энергии происходит в разреженном околозвездном прос
транстве, должен быть очень мал. Вероятно, он меньше, чем 0.01- Вся 
остальная энергия предполагаемого процесса распада должна выде
ляться либо в виде кинетической энергии испускаемых при этом и ухо
дящих в мировое пространство частиц, либо же в виде более коротко
волнового электромагнитного излучения, не пропускаемого {нашей 
атмосферой.

С другой стороны, когда вокруг подобной звезды по каким-либо 
причинам (например, вследствие начавшегося процесса истечения) об
разована оболочка, непрозрачная не только для коротковолнового из
лучения, но и для частиц высоких энер1 ий, то вся энергия, выделяе
мая источниками, оказавшимися внутри оболочки, будет испускаться 
в виде теплового излучения последней, и при температурах оболочки 
порядка 10 000 коэффициент конверсии в фотографические лучи будет 
близок к единице.

Иными словами, образование оболочки должно в этих условиях 
повести к усилению превращения в фотографические лучи энергии, вы 
деляемой предполагаемыми источниками, более чем в сто раз.
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Таким образом, мы предполагаем, что дело не в увеличении мот 
пости источников энергии, а в увеличении благодаря появлению обо
лочки, коэффициента конверсии в фотографические лучи энергии, и'л- 
деляемой предполагаемыми источниками.

Ультрафиолетовый эксцесс, наблюдаемый V некоторых звезд тип.)
Г Тельца, имеет примерно такое же распределение энергии, что и 

•излучение вспышек звезд типа I IV  Кита. Поэтому ряд исследовате
лей высказывал предположение, что в обоих случаях мы имеем дел > 
по существу, с одним и тем же физическим процессом, но только 
вспыхивающих звезд он носит строго дискретный характер.

Тем более интересно, что в случае вспыхивающих звезд мы имеем 
дело с такими же различиями в коэффициенте конверсии, какие мы 
вынуждены были допустить у фуоров до и после процесса подъема 
блеска. В  третьем разделе рассматриваются причины этих различий.

2. Понятие о калориметрических звездных величинах. Известно, 
что при обсуждении вопросов, касающихся светимости звезд, оказа
лось очень полезным ввести понятие о видимых и абсолютных боло
метрических величинах и болометоичееких поправках к визуальным 
или фотографическим величинам. В отношении тел, которью испускают 
в окружающее пространство значительное по количеству уносимой ки 
нетической энергии корпускулярное излучение, желательно наряду с 
болометрическими величинами^характеризующими полною мошносп 
электромагнитного излучения, ввести систему звездных зелнчин, ха 
рактеризующих всю испускаемую °а  единицу времени энергию, вклю
чая как п о л н у ю  энергию электромагнитного излучения, так и кине и
ческую энергию всех испускаемых корпускул. Э т у  систему целесооб
разно назвать калориметрической системой звездных величин. Естест
венным определением таких звездных реличин может служить фор
мула

Шка|=тЬо, — 2.51я — ', (1)
1-*

где Ь есть светимость в электромагнитных волнах, а полная ки
нетнческая энергия, уносимая в единиц/ времени испускаемыми час
тицами. Соответственно можно дать определение калориметрических 
поправок.

Сделаем попытку определит!» «калориметрическую поправку-!
3'=П1, тп . (2)ка 1 ргг*

для фуора до подъема его яркости. В ьчльнеишем все звездные -вели
чины, относящиеся к стадии, предшествующей подъему блеска 
обозначать одним штрихом, а относящиеся к стадии после подъема 
блеска и успокоения звезды—двумя штрихами. В  таком случае суп 
ность нашей. гипотезы можно выразить уравнением

т  — птт ц и—т м*г
Сравнивая (3) и (2), можем написать

<4'
Первый член правой части (4) представляет собой боюли'трн- 

ческую поправку к фотографической величине (а не к визуальной, как 
обычно определяется болометрическая поправка) после вспышки п 
скольку предполагается, что после подъема блеска фуор дае! нормал-



нос тепловое излучение, эта поправка может быть вычислена пс эф
фективной температуре. Дли Т - 10000 она равна—0.4. Вероятно, такам 
поправка хорошо соответствует как РЬ! Ориона, так и Ы<11. 190. Что 
касается второго члена формулы (4), то он представляет собой непо
средственно наблюдаемую величину подъема блеска, которая в обои\ 
сл\'чаях равна 5. Таким образом» имеем

о'= 5 4
Однако полученная таким образом калориметрическая поправка 

для фуора, которому еще предстоит подъем блеска (префуор), не име
ет простого физического смысла, так как электромагнитное излучение 
префуора состоит нз двух частей: теплового излучения (1) звезды и 
нетеплового излучения (п4), исходящего от источника (или источни
ков), расположенного над фотосферой. Очевидно, что коэффициент 
конверсии освобождаемой этими источниками энергии в излучение 
фотографической части спектра опретеляется прежде всего второй 
частью Поэтому мы должны искать калориметрическую поправку 
взятого в отдельности нетеплового излучения префуора. Обозначим эту 
поправку через Л. Имеем

* =  Ч г -  (•*>)
Используем также равенство

|П  " ,п’ка1 —  10 " ’ К )  -0«ть *,.

где т  означает болометрическую^ величину теплового излучения 
префуора. Это равенство означает, что калориметрическая светимость 
префуора в целом является суммой мощности теплового излучения 
звезды и калориметрической светимости нетепловых источников (про
изводящих как корпускулярное, так и электромагнитное излучения). 
Учитывая также равенства (3) и (5), легко получить, что

г = т ; ; | - т ; " > = (т ;о1 п у Ж т ^ - т ;  2.81* [ I  -  10 " шьо1>|. (6 )

П ) с*, ществ', однако, последний член о^ень мал (порядка нескольких 
сотых), и поэтому можем пользоваться формулой

=  С таь , т ‘? ) Н т ^ - т ^ 1)- (7)
К сожалению, из спектральных наблюдений префуора ЬкН« 190, 

произведенных Хербигом, нельзя определить величину нетеплового 
слагаемого в фотографических лучах. Поскольку, однако, это слагае
мое не было особенно отмечено, то можно думать, что оно составляло 
не более 15% в фотографических лучах. Это означает, что т  ; 1̂ 18.0.
С другой стороны, большая интенсивность эмиссионных линий серии 
Бальмера у префуора говорит в пользу довольно большого эксцесса и 
далеком ультрафиолете. Исходя из этого можно полагать, что в ближ
нем ультрафиолете эксцесс не мог бьгъ намного меньше указанных 
15%. Поэтому можно грубо принять 18.0. Таким образом, из
(7) для Ьк Н , 190 следует
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пт^-г-7 .4



Нестационарные процессы в звездах 143

Отсюда можно сделать заключение о степени эффективности пре
образовании выделяемой над фотосферами нрефуоров нетепловой энер
гии в фотографические лучи

Как легко увидеть из таблиц болометрических поправок и пока
зателей цвс1а планковского излучения, наибольшее значение разнос г п 
,Т|ьо1 “  П1,.й достигается при Т *8000° и равно—0.2 [3]. Поэтому полу- 
ченное нами значение означает, что у нрефуора коэффициент конвер
сии освобождаемой энергии в фотографчческне лучи по меньшей мере 
в 700 раз меньше, чем при нормальном тепловом излучении звезд ти
па Р, где он максимален. Все это означает, что подъем яркости фи», 
ра связан с увеличением указанного коэффициента конверсии по край
ней мере в несколько сот раз. В дальнейшем такая же разность 6 бу
дет, правда, очень грубо, определена нами для энергии, освобождаю
щейся при быстрых вспышках у молодых звезд, входящих в звездные 
агрегаты.

3. Медленные и быстрые вспышки у вспыхивающих звезд. В нас
тоящем разделе мы хотим несколько подробнее, чем это было сделано 
в 1954 году [8 ], остановиться на вспышках, происходящих у некото
рых поздних карликов типа 1_)\’ Кита в окрестности Солнца и у бо
лее широких групп карликов в ассоциациях (Орион. \тОС 2264, \’С0 
7023) и в молодых скоплениях (Плеяды)

Суть выдвинутого нами'тогда представления заключалась в том. 
что каждая вспышка является результатом о сво б о ж д ен и я  некоторою 
количества энергии, которое до всиышьн было си льн о  сконцентриро
вано и заключено в некоторой норцнн «дозвездного  вещества*. Мы 
намеренно избегали строить гипотезы о природе этого дозвездного ве
щества, подчеркивая лишь, что это не р азр еж ен н о е  вещ ество , а скорее 
сверхплотное вещество. Таким образом, речь  ш л а  об определенных 
массах этого вещества, способных о тн о си тел ьн о  долгое время нахо
диться в стабильном состоянии, м о г у щ и х  б ы ть  вы н есен н ы м и  в прос
транство, окружающее звезду (может быть, в ко р о н ал ьн ы е  слои и 
даже дальше, на расстояния, превосходящие н еско л ько  радиусов 
звезды), и могущих там подвергнуться почти мгновенному распаду.

То, что наблюдаемое явление происходит, как правило, над п >- 
верхностыо звезды, вытекает из своеобразного распределения энергии 
в непрерывном спектре вспышки (большой ультрафиолетовый эксцесс 
Здесь нет значительных количеств поглощающего вещества, а тем 
самым и условий для термализацин спектра излучения. То, чт< 
мы имеем дело со взрывом, а не спокойным расширением выброшенной 
из звезды массы горячего газа, что предполагалось рядом авторов, 
подтверждается фотоэлектрическими наблюдениями с большим врс 
менным разрешением, согласно которым время возрастания б ;ескл 
часто измеряется, буквально, секундами.

Нами было указано, что наряду со случаями, когда освобож д ение 
энергии происходит над фотосферическимн слоями, можно п р ед стави ’ 
себе случаи освобождения энергии под фотосферическимн сло ям и . • ш  
последние случаи можно в свою очередь разделить на две группы .

1) Освобождение энергии имеет место глубоко во внутренних  с л о 
ях звезды, откуда энергия добирается до поверхности за  многие го 1ы 
или месяцы. В таком случае сам процесс выделения энергии о>дет 
продолжаться только немногим более короткие сроки, т. е. « а тя н е к и . 
по крайней мере, на месяцы или недели. Это зн ачи т , что мы не о - 
дем наблюдать никаких отдельных вспышек, а лишь общимI \сре I 
ный их результат, сводящийся к некоторому увеличению яркости зв '
ды.
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2) Освобождение энергии имеет место непосредственно иод фото» 
сферическими слоями, на такой глубине, откуда энергия добирается 
(путем диффузии излучения или ионизационной волны) до поверхности 
и течение нескольких часов. Тогда и сам наблюдаемый процесс 
вспышки должен продолжаться несколько часов. При этом процесс 
повышения блеска звезды должен протекать гораздо медленнее, чем н 
гех случаях, когда освобожденная эн ер 1ИЯ проходит над поверхностью 
звезды, а цвет дополнительного излучения должен зависеть от ампли
туды яркости. Чем меньше эта амплитуда, тем ниже должна быть 
ц ветовая  температура дополнительного излучения.

Профессор Аро своими первыми наблюдениями «медленных вспы
шек», резко отличающихся по своей природе от «быстрых вспышек», 
целиком подтвердил существование двух классов вспышек у вспыхи
вающих звезд в Орионе, а недавнее открытие со стороны Парсамян 
Г7] медленной вспышки в Плеядах показало, что медленные вспышки 
встречаются и у членов более старых агрегатов, чем ассоциация Ори
она.

Теперь мы хотим обратить внимание на некоторые количествен
ные данные, вытекающие из наблюдений, которые оказались в хоро
шем соответствии с пашей гипотезой о природе медленных и быстрых 
вспышек.

Дело в том. что если вспышки представляют собой результат рас
пада сверхплотного вещества, т. е. какого-то тела ядерной плотности 
на совокупность частин. то в пустоте конверсия энергии распада в оп
тическое излучение наблюдаемых нами частот будет очень мала. Воль- 
шая часть энергии распада превратится либо в кинетическую энергию 
образовавшихся частиц (как это имеет место, например, при р-рас- 
паде), либо же в электромагнитное излучение типа -у-квантов, рент
геновских квантов или далекого ультрафиолета.

Совершенно другое положение будет иметь место, когда распад 
п ро и с хо д и т  под фотосферическими слоями. В этом случае вся энергия 
распада, кроме разве энергии нейтрино, будет превращена в тепловую 
энергию излучения звезды Иными словами, в оптических лучах энер
гия вспышки должна в этих случаях быть во много раз больше, чем 
гон быстрых вспышках. Отношение это трудно определить, не пред
ставляя более конкретного механизма процесса вспышки. Одной из 
возможных конкретизаций является механизм, предложенный Г у р з п - 
дяном. когда на выделенных при распаде электронах (или позитронах) 
п р о и с х о д и т  антикомптоновское рассеяние квантов теплового излучения 
зяе^пы Ппи таком механизме коэффициент конверсии должен быть 
меньше 001. Тогда энергия в оптических лучах п р и  медленной вспыш
ке должна более чем в сто раз превосходить энергию в оптически': 
лучах, выделяемую при быстрых вспышках

Наблюдения показывают, что 1) медленные вспышки наблюдаются 
во много раз реже, чем быстрые вспышки; 2) при медленных вспыш
ках встречаются амплитуды не меньшие, чем при быстрых вспышках. 
Если в фотографических лучах наибольшие амплитуды быстрых вспы
шек в ассоциации Ориона достигают 5 величин, то одна из наблюден
ных Аро в Орионе (у звезды ВЗО  177; медленных вспышек имела в 
тех же лучах амплитуду 8.4: 3) цвет излучения медленных вспышек 
более красный, чем у быстрых вспышек.

Первое из названных здесь обстоятельств связано, п о - в и д и м о м у ,  
с тем. что для наблюдения медленной вспышки со сколько-нибудь 
заметной амплитудой необходимо, чтобы освобождение энергии имело 
место в слое относительно небольшой линейной толщины (может быть,
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порядка всего сотни километров) под фотосферой (случаи 2\. Л  т  
быстрых же вспышек освобождение энергии возможно на протяжении 
десятков и сотен тысяч километров над фотосферой. Если, например 
считать, что распад дозвездных масс, выбрасываемых наружу проис
ходит более или менее спонтанно, то вероятность распада в каком-либо 
слое должна быть пропорциональна времени пребывания в этом слое
т. е. толщине сдоя, Поэтому редкость медленных эспышек вполне по
нятна,

Второе из приведенных обстоятельств непосредственно указывает 
на то, что при медленных вспышках наблюдаемая полная энергия вы* 
делившегося оптического излучения иногда в несколько десятков раз 
превосходит полную энергию, которая наблюдается в оптических лучах 
при быстрых вспышках, поскольку при мощности излучения того же 
порядка длительность медленной вспышки в десятки раз больше. Та
ким образом, наблюдаемое соотношение полных энергий медленных и 
быстрых оптических вспышек находится в полном соответствии с раз
витым выше представлением о различных значениях коэффициента 
конверсии в этих двух случаях.

Наконец, третье нз упомянутых обстоятельств тоже вполне со
ответствует нашему представлению о природе медленных вспышек.

Итак, имеющиеся пока данные о различиях между медленными и 
быстрыми вспышками подтверждают гипотезу, согласно которой 
вспышки связаны с высокоэнергетическими процессами распада.

4. О коэффициенте конверсии энергии распада во время звездных 
вспышек. Исходя из того, что префуоры и вспыхивающие звезды яв
ляются членами одних и тех же звездных ассоциаций, можно думать, 
что процессы распада и освобождения энергии имеют в обоих случаях 
одну и т у  же физическую природу. Тогда можно было бы ожидать, 
что коэффициент конверсии в пустоте освобождаемой энергии в фото
графические лучи при этих процессах должен быть одинакового порят- 
ка. Выше мы видели, что во время медленных вспышек мы измеряем 
звездную величину, которая с учетом некоторых поправок соответств\ - 
ет полной энергии взрыва, в то время как при быстрой вспышке толь
ко небольшая часть освобождающейся энергии выделяется в виде фо
тографических лучей. Однако в отличие от фуоров в данном случае 
трудно определит!» значение калориметрической поправки Л, так к.1к 
сравнивая данные о какой-либо медленной вспышке г тайными 
какой-либо быстрой вспышке, мы никогда не можем быть уверены, 
что два соответствующих взрыва были идентичными по своему мас
штабу. Поэтому результаты таких сравнений при всей нашей осторож
ности могут дать лишь качественные результаты.

Однако проблему можно решить, если бы в нашем распоряжени»* 
был богатый статистический материал. Например, мы могли бы взять 
для сравнения такую быструю вспышку, что ровно 10% рсех быстрых 
вспышек обладали бы в фотографических лучах большей энергией, 
чем выбранная вспышка. Точно так же мы могли бы сре ш ме 1лен 
ных вспышек выбрать такую, что только 10% всех медленных т  тыше.» 
обладают энергиями, большими, чем энергия данной вспышки. 1акие 
две вспышки можно было бы считать результатом взрыва одинаково
го масштаба, с той разницей, что одна произошла над фотосферой, л
другая— под фотосферой.

Помимо о т с у т с т в и я  достаточного материала для подобных тест т.
следует сказать, что результаты могут быть сильно искажены вл 
нием различий п вероятности обнаружения вспышек разного типа.

10—321
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Поэтому пришлось бы придумывать более тонкие статистические тесты, 
которые требуют, в свою очередь, еще большего количества наблюда
тельных данных. Между тем. как упоминалось, они пока отличаются 
крайней скудностью. Поэтому мы вынуждены произвести более грубые 
сравнения, чем даже упомянутый статистический тест.

Мы можем констатировать, что подавляющее большинство быс
трых вспышек, наблюденных в Орионе, имеет ультрафиолетовую ам
плитуду Л У  менее шести звездных величии, хотя в редких случаях 
такая амплитуда была достигнута и даже превзойдена. Медленная 
вспышка звезды ВЗО  *77 27.ХМ.1965 [4] является самой мощной и; 
всех наблюденных в ассоциации Ориона вспышек. Поэтому можно 
считать, что если мы примем ее эквивалентной быстрой вспышке с 
амплитудой Д  и  = 6.0, то не допустим большой ошибки. Но амплитуда 
медленной вспышки ВЗО  177, о которой идет речь, в ультрафиолете 
была Л И  = 8.4. Таким образом, разность звездных величин в максиму
ме двух таких вспышек равна 2.4. Однако нужно учесть, что продолжи- 
тельность пребывания в максимуме при медленной-вспышке была по
рядка трех часов, в то время как при быстрых вспышках она не пре
восходит 15 минут. Па самом деле время пребывания вблизи макси
мума при быстрой вспышке много меньше пятнадцати минут. Однако 
мы не должны забывать, что нас интересует энергия вспышки. Поэто
му следующие две ошибки, возникающие при применяемом методе 
фотографических наблюдении вспышек почти точно друг друга компен
сируют. Во-первых, в несколько раз переоценивается продолжитель
ность пребывания вблизи максимума, а во-вторых, примерно во столь
ко же раз уменьшается оцененная яркость звезды в максимуме из-за 
эффекта усреднения. Исходя из сказанного, можно утверждать, что 
при медленной вспышке, о которой идет речь, выделилось в Ы при
мерно в 200 раз больше энергии, чем при эквивалентной быстрой 
вспышке. Считая, что в случае медленной вспышки болометрическая 
ее величина соответствует калориметрической величине быстрой 
вспышки, мы можем написать

^ „ - т ^ ^ т ^ - т у н  (т^-т^)<=

— « т ^ - т у  4 (^-(Л-Нп^-и*)- <4 (8)
Значки г и 5 обозначают здесь соответствующие величины для быстрых 
и медленных вспышек, однако нужно иметь в виду, что в отличие от 
п. 2 звездные величины, введенные здесь, характеризуют пс мощность 
излучений, а интегралы от нее, взятые по продолжительности соответ
ствующей вспышки. Иными словами, речь идет о сравнении излучаемых 
энергий. В таком случае, согласно приведенной оценке, второй член 
правой части равен—5.7 величины. Сумма двух последних членов 
выражения (8) представляет собой разность цветов Л (Ы — т ,,к) для 
быстрой и медленной вспышек. Настоящего цвета медленной вспышки 
мы  ̂не знаем. Однако имеются указания, что они имеют более крас
ный цвет. Считая, что эта разность заключена между— 0.5 и — 1.0. 
примем ее равной—0.7. Что касается первого члена правой части (8), 
то он представляет болометрическую поправку медленной вспышки, и 
было бы разумным считать его малым. Положив ее равной— 0.3, мы 
получим для калориметрической поправки быстрой вспышки б = — 6.7. 
Сравнение этой цифры со значением 6 для нетеплового излучения пре- 
фуора показывает, что коэффициент конверсии в фотографические 
лучи в обоих случаях имеет один и тот же порядок величины.
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5. О продолжительности постфуорной стадии. Итак, имеющиеся 
данные о фуорах позволяют думать, что процесс подъема их блеска 
связан со следующим переходом.

Звезды типа Явление фуорл Звезди типа Л
I ельца с подъем блеска с характеристикой

Ь \  эксцессом ------ (формирование______ Р Лебедя
(префуор) об«'Лочк I) (постфуор)

Хотя постфуоры представляют, вероятно, довольно однородную по 
многим физическим свойствам группу объектов, все же следует отме
тить, что в двух рассмотренных случаях (РЬ1 Оп и Ьк Н, 190) аб
солютные величины близки к нулю, в то время как у самой Р  Лебедя 
как и у других объектов типа Р  Лебедя в О-ассоциациях, абсолют
ные фотографические величины порядка—7 0. Следует признать, что 
мы пока не можем сказан», из каких объектов возникают сверх гиган
ты типа Р  Лебедя, однако их частое присутствие в О-ассоцнациях 
заставляет предполагать, что и здесь начальной фазой была звезда 
типа Т Тельца с источниками энергии огромной мощности.

Зная частоту явления фуоров, а также число объектов со спек
тральной характеристикой Р  Лебедя, мы могли бы сделать оценку 
продолжительности постфуорной стадии, точнее, той ее части, в кото
рой непрерывное истечение -веТцества продолжается с достаточной 
интенсивностью.

За последние пятьдесят лет (с 1920 года) наблюдалось всего два 
типичных фуора, которые после стабилизации их блеска остались 
звездами ярче 1 Г ‘0. Конечно, могли бы быть и случаи, когда на 
явление фуора не обратили внимания. Однако нужно считать, что 
если для данной области неба когда-либо производилось сравнение 
двух пластинок, .разделенных длительным промежутком времени 
(порядка двух десятков лет или больше), то обнаружение вспыхнув
шего за промежуток времени, протекший между двумя снимками в 
этой области неба, фуора, ставшего ярче 1 1т 0, должно быть произ
ведено с вероятностью, близкой к единице. Хотя подобные сравнения 
производятся на обсерваториях настолько часто, что ими, несомненно, 
была уж е охвачена большая часть северного полушария, все же 
обычно промежутки времени между двумя снимками не очень вели
ки. Если даже примем, что усредненное по всему небу значение мак 
симального промежутка времени Д1, для которого производилось 
сравнение, равно 20 годам (считая при этом усреднении Д1 = 0, если 
такие сравнения вовсе не производились), то получится, что мы 
могли бы обнаружить в лучшем случае лишь 40% фуорировавших 
за последние 50 лет и ставших ярче 11 т."0 звезд. Тогда полное число 
звезд, фуорировавших за полстолетнс в северном полушарии, ока
жется порядка 5; иными словами, за десятилетие фуорнрует одни 
звезда. С другой стороны, если Т есть средняя продолжительность 
той постфуорной фазы, когда характеристика Р  Лебедя в спектре 
еще может быть обнаружена, а вместе с тем блеск существенно не 
уменьшился, то для полного числа N.. звезд ярче 11.0 с Р — характе
ристикой мы должны иметь

Ыр-=0.1 • Т .
К  сожалению, имеющиеся данные недостаточны для оценки числа \:р. 
Однако среди звезд каталога НО северного неба известно н* ™лее 
одного десятка звезд с Р-характеристнкои [5]. Хербнг [6] подроби 
исследовал спектры звезд, связанных с кометарными туманностям»!.
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но н там ему удалось обнаружить только 4 звезды с Р-характсрист*ь 
кой, одна из которых, однако, 13” О Тем не менее, можно считать, 
что более подробное изучение спектров основной массы звезд I I I ) ,  
в особенности в области линии Н а, позволит удвоить или даже утро
ить число выявленных объектов с Р-характеристикой. Кроме того,

содержит лишь небольшую часть (около одной трети) звезд яр
че 11 ТО Поэтому, очень грубо, можно считать, что на северном не
бе N.. ~60. Отсюда следует, что продолжительность интересующей 
нас постфуорной стадии должна быть порядка 600 лет. Впрочем, мы 
должны быть осторожны в наших выводах, так как истинной частоты 
появления фуоров, превращающихся в сверхгиганты типа Р Лебедя, 
даже грубо мы не знаем. Продолжительность жизни этих сверхгиган
тов может быть намного большей, чем у постфуоров более низкой 
светимости.

Несомненно, однако, что фаза спектра типа Р  Лебедя у посг- 
фуоров низкой светимости непродолжительна. Наши расчеты были 
очень грубыми, но все же можно утверждать, что постфуорная ста
дия в этих случаях продолжается не более, чем срок порядка одной 
тысячи лет. Но тогда возникает вопрос, что происходит после завер
шения этой стадии, т. е. что представляют из себя постпостфуоры, 
возвращается ли звезда к своему первоначальному блеску, т. е. к 
блеску прсфуора, или же сохраняет повышенную яркость? На этот 
вопрос пока трудно ответить. Несомненно лишь, что случая резкого 
падения блеска (антнфуор) до сих по не было открыто. Поэтому 
остаются две возможности: сохранение достигнутого уровня блеска 
или постепенная ликвидация оболочки с падением блеска в течение 
десятилетий или столетий. Если была бы справедлива первая воз
можность, то в течение, скажем, сотни миллионов лет должно было 
бы накопиться до десяти миллионов постфуоров, имеющих видимый 
блеск ярче 1 1 величины. Однако такого количества звезд ярче 11 ве
личины вообще нет Поэтому приходится сделать заключение, что че
рез короткое время блеск звезды должен вновь падать.

6 О природе источника нетеплового и корпускулярного излучения 
префуора. В  настоящее время трудно сказать что-либо определенное 
о природе источника нетеплового и корпускулярного излучения пре
фуора. Мы сознательно не касались этого вопроса, так как знание 
природы источника может быть существенно лишь при более деталь
ном исследовании фуоров. Отметим лишь, что нельзя сразу исклю
чить предположение, что таким источником является сверхплотный 
спутник тон звезды (красного карлика), который дает тепловое излу
чение префуора. Нельзя, далее, исключить того, что оболочка выб
расывается сверхплотным компонентом. В  этом случае необязательно, 
чтобы красный карлик в постфуорной стадии находился внутри обо
лочки. Его излучение будет просто незаметно в присутствии излуче
ния оболочки. В  этом случае расстояние между компонентами может 
быть велико. Если даже оно будет равно десяткам астрономических 
единиц, это не будет противоречить наблюдениям.

Наоборот, если оболочка выбрасывается красным карликом, то 
сверхплотный спутник должен затем оказаться внутри оболочки, а 
это означает, что расстояние между компонентами не должно превос
ходить нескольких миллионов километрор что, вероятно, может при
вести к некоторым трудностям в объяснении деталей явления.

Возможны и другие предположения о природе источника. На 
данном этапе мы воздерживаемся от их подробного обсуждения.

Автор выражает глубокую благодарность д-ру Г. веллину за1
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присылку извещения о фуоре в Лебеде, проф. Г. Аро за 
письменное сообщение, в котором он независимо от автора пришел к 
представлению о новом классе объектов и подчеркнул возможную 
связь со звездными вспышками, а также Э. Парсамян за дополни
тельное освещение вопросов, относящихся к медленным вспышкам. 
Автор обязан покойному К. Григоряну за устное сообщение о произ
веденных им оценках блеска фуора в Лебеде в нюне 1971 года

Примечание. Работа В. А Амбарцумяна о фуорах вызвала большой интерес у ас
трофизиков. Кроме двух изученных в ней фуоров, были найдены еще 
четыре фуороиодобных объекта. Были также предприняты попытки объя«. 
нить явление фуоров с других позиций. Однако большинство из пред 
ложенных с этой целыо . гипотез к настоящему времени отвергнуто. Обзир 
работ по фуорам дается в статьях Г. Хербш а (Ар. I 217, 693, 1977) и Л. В. 
Мирзояна (Астрофизика, 18, 463, 1982).
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В С П Ы Х И В А Ю Щ И Е  З В Е З Д Ы  В З В Е З Д Н Ы Х  С К О П Л Е Н И Я Х
И А С С О Ц И А Ц И Я Х

Проблема возникновения и эволюции звезд уже давно привле
кает внимание исследователей. Неизменно растет число работ, посвя
щенных этой проблеме.

При этом четко выделяются два разных подхода к проблеме 
происхождения и эволюции звезд {1 ] .

В  подавляющем большинстве раоот для определения путей эво
люции звезд применяется чисто теоретический # (умозрительный) ме
тод. Теоретический метод основан на построении мыслимо возможных 
моделей звезд и вычислении изменении их параметров во времена 
[2—5]. Постулируется, что в начальных стадиях развития, до дос
тижения звездами главной последовательности на диаграмме Герц- 
шпрунга-Рессела, эволюция звезд обусловлена гравитационной кон
денсацией диффузной материи в звезды, сопровождаемой превраще
нием гравитационной энергии в звездное излучение [4, 5]. В  даль
нейшем, после достижения звездами главной последовательности, эво
люция звезд обусловлена термоядерными реакциями, вступающим»! в 
действие в недрах звезд, в качестве источников энергии, излучаемой 
звездами [2, 3].

Таким образом, теоретический подход исходит нз двух гипотез: 
о формировании звезд в результате конденсации диффузной материи, 
при гравитационной природе их излучения до достижения главной 
последовательности, и о термоядерной природе источников звездной 
энергии после достижения этой последовательности.

Несмотря на большую ценность отдельных работ, выполненных 
в указанном направлении, обе гипотезы, лежащие в его основе, дале
ко не очевидны и нуждаются в подтверждении.

С другой стороны, так как астрофизика является прежде всего 
наблюдательной наукой, то естественно требовать, чтобы закономер
ности происхождения и эволюции звезд определялись главным обра
зом на основе обобщения и всестороннего анализа данных наблюде
ний. При этом крайне желательно, чтобы при таком обобщении и 
анализе наблюдательных данных ограничиваться минимальным чис
лом гипотез, могущих предопределит!» выводы о закономерностях 
процессов происхождения и эволюции звезд.

Изложенные принципы определяют наблюдательный подход к 
проблеме происхождения и эволюции звезд [1 ].

Рассмотренные выше два подхода возможны, в частности, при
определении путей развития звезд, на ранних стадиях их эволюции.

Здесь мы остановимся на вспыхивающих звездах типа ЫУ Кита
и тех, которые находятся в открытых скоплениях и звездных ассо-

Доклал па симпозиуме М АС № 07 .Переменные звезды п звездных системах", 
19/4, 3, . УапаЫе $!агч ап6 $!еМаг Е\ч>1иИоп“ ес1. V. Е. 5>|1е̂ \VОО'̂  ап<1 Ь . Р1аи1, 1975 
(Соавтор Л. В. Мирзоян).
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циациях. Это значит, что нас интересуют проблемы развития звезд 
малой массы (карлики, с массой меньше 1 М . ) .

*  •  *

Открытие и исследование звездных ассоциаций, физических сис
тем недавно возникших молодых звезд [0— 8], позволило выявить 
некоторые закономерности звездообразоьа тельного процесса исклю
чительно на основе наблюдательных данных. Выяснилось, напримеп. 
что звезды возникают сообща, группами, е*то важное положение о 
групповом возникновении звезд, остававшееся до этого вообще вне 
рассмотрения со стороны представителей теоретического направления, 
во многом способствовало изучению ранних стадий эволюции звезд.

В  частности, исследование Т-ассоциаций, состоящих из молодых 
карликовых звезд типа Т Тельца, привело к выводу [6— 8] о том, 
что при своем рождении эти звезды выходят на главную последова
тельность в различных ее частях.

Наблюдательные данные свидетельствуют об активных динами
ческих процессах, происходящих в фотосферах, хромосферах и вооб
ще во внешних слоях молодых карликовых звезд [8— 11].

В  самых ранних стадиях, ^длительностью порядка 10е лет, это 
переменность типа К  XV Возничего, весьма часто сопровождаемая хро- 
мосферной активностью, выражающейся в появлении эмиссионных 
линий и ультрафиолетовой непрерывной эмиссии в спектре (спектр 
типа Т Тельца)• Имеются основания допустить, что эта непрерывная 
эмиссия имеет нетепловую природу, а источники энергии, порождаю
щие эмиссионный спектр и вызывающие неправильные изменения 
мощности излучения указанных звезд, находятся или временами про
являются во внешних слоях [8— 13].

В  следующей стадии эволюции карликовых звезд, длительностью 
порядка 107— 5- 10ь лет и зависящей от массы звезды, появляется вспы- 
шечная активность. При этом имеются наблюдательные свидетель
ства о том, что стадия переменности типа К\\ Возничего и стадия 
вспышечной активноеIи (стадия Ьт V Кита) взаимно перекрываются. 
Так, например, статистика вспышек некоторой выборки переменных 
звезд типа К  XV Возничего в ассоциации Ориона показала (14), что 
вспышечная активность наступает лишь на более позднем этапе пе
ременности.

Сравнительно редко наблюдаемыми, но, вероятно, не менее важ 
ными формами активности карликовых звезд, имеющими эволюци
онное значение, являются переходы из состояния низкой светимости 
в состояние более высокой светимости на длительное время, что мы 
наблюдаем в фуорах [ I I ,  15, 16] и объектах Хербига-Аро [9, 11|. 
Заметим, что ни одна из этих форм активности, наблюдаемых на 
ранних стадиях эволюции звезд, не была ни предсказана, ни даже 
сколько-нибудь разумно объяснена теоретиками, принимающими за 
основу гипотезу о конденсации молодых звезд из диффузного вещее 
тва. М ежду тем, существование указанных форм активности является 
наиболее фундаментальной характерной особенностью этих звезд.

Д ля  подробного изучения характера физических процессов, про
исходящих во вспыхивающих звездах, и для более прямого исследова
ния природы вспышек удобнее всего концентрировать внимание 
отдельных вспыхивающих звездах типов Л\0е Мбе, находящихся а 
окрестностях Солнца [17 19].
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Некоторые аспекты этой проблемы рассмотрены нами в обзорном
докладе на Бамбергском коллоквиуме по переменным звездам [16].

Для изучения эволюции вспышечной активности и вывода стати
стических закономерностей целесообразно сосредоточить внимание 
прежде всего на вспыхивающих звездах в звездных агрегатах: ассо
циациях и скоплениях.

Открытие первых вспыхивающих звезд в звездной ассоциации 
Ориона, подтверждающее ранее предсказанную родственность этих 
звезд со звездами типа 1 1 ельца [ Ь ] , было сделано Аро и его колле
гами [20].

Б  дальнейшем вспыхивающие звезды были обнаружены и в срав
нительно более старых звездных скоплениях [21].

Уже первые исследования вспыхивающих звезд в ассоциациях и 
молодых звездных скоплениях позволили Аро [21—24] установить 
ряд важных закономерностей:

1. Бее звездные агрегаты, возраст которых порядка 10й лет или 
меньше, содержат вспыхивающие звезды.

2. Б  каждом агрегате можно определить некоторый спектраль
ный тип Ьро, который разграничивает нижнюю часть главной после
дов агельности, в которой встречаются вспыхивающие звезды, от верх
ней части, в которой нет вспыхивающих звезд. Эта последняя область 
соответствует спектральным типам более ранним, чем 5р0. Можно 
говорить и о граничной абсолютной величине Мо.

3. По мере перехода от более молодых агрегатов к более ста
рым этот граничный тип 5р0 перемещается к более поздним спек
тральным типам Б  старых скоплениях вспыхивающие звезды встре
чаются лишь среди типа М. Б  соответствии с изменением 5ро меня
ется также граничная абсолютная величина М<>.

Заметим, что определение граничного спектра 5р0 зависит от 
метода наблюдений, точнее от минимальной амплитуды вспышки, еще 
обнаруживаемой при зтом методе. Поэтому при сравнении статистики 
вспыхивающих звезд и вспышек в различных агрегатах надо поль
зоваться данными, полученными одинаковыми методами наблюде
нии, или вводить соответствующие поправки.

Изложенные выше закономерности допускают следующее простое 
истолкование. После происхождения стадии развития типа Т Тельца 
или в последней фазе этой стадии все молодые, недавно сформиро
вавшиеся звезды вступают в стадию вспышечной активности [14]. 
При этом следует считать, что стадия, когда звезда способна пока
зывать фотографические вспышки (амплитуда вспышек при фотогра
фическом методе их обнаружения больше О "О), длится тем короче, 
чем больше масса сформировавшейся звезды. Иначе говоря, темпы 
развития звезды определяются, как и следовало ожидать, ее массой.

Серьезным свидетельством в пользу такого истолкования заклю 
чений Аро, нашедших подтверждение в наблюдениях Розино и со
трудников [25], оказалась первая оценка полного числа вспыхиваю
щих звезд в Плеядах на основе статистического исследования уже 
известных вспыхивающих звезд.

Опишем вкратце примененный с этой целыо метод [26, 27].
Оценку полного числа вспыхивающих звезд в какой-либо систе

ме можно получить при двух следующих предположениях:
1. Последовательность вспышек у каждой вспыхивающей звезды— 

процесс случайный, который описывается законом Пуассона.
2. Средняя частота вспышек у всех вспыхивающих звезд данной 

системы одинакова
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В этом случае нетрудно показать, чю  число пк звезд системы у 
которых наблюдались по к вспышек, с приемлемым приближением 
определяется выражением

я к=|\е-*1 (1)к! { 1 )

где N — полное число вспыхивающих звезд в системе, V— средняя час
тота вспышек, а I— общая эффективная продолжительность всех на
блюдении системы.

Формула [1] позволяет выразить число п0 тех вспыхивающих
звезд системы, которые еще не были наблюдены во вспышке, через
числа п 1 и п2, известных вспыхивающих звезд, у которых уже наблю
дались, соответственно, по одной и по две вспышки:

III
п°  ~  2п7  <->

Тогда полное число вспыхивающих звезд в системе определяется 
как сумма уже известных и еще не известных вспыхивающих звезд

- я = 2 п к. (3)
Л

Следует добавить, что первое из сделанных предположений впол
не обосновано. Возможность представления последовательности вспы
шек у отдельных звезд законом Пуассона была подтверждена, напри
мер, в работе В. С. Осканяна и В. Ю . Теребижа [28], на основе ис
следования длинных рядов фотоэлектрических наблюдений некоторых 
вспыхивающих звезд типа Ь У  Кита окрестности Солнца. Кроме того, 
существуют дополнительные причины, благодаря которым числа наб 
люденных вспышек должны хорошо удовлетворять закону Пуассона. 
Именно вследствие отсутствия непрерывности в наблюдениях вспы
хивающих звезд и почти случайного их распределения во времени, 
определяемого независимыми от вспыхивающей звезды факторами 
(время года, время суток, погода, выделенное для этих наблюдении 
время на телескопе и т. д.), даже не вполне случайное распределение 
должно приблизиться к пуассоновскому, т. е. вероятность наблюдения 
к вспышек за эффективное время наблюдений I для каждой звезды 
с большей степенью приближения можно представить законом (1).

Что касается второго предположения, то от него можно и отка- 
алткга Однако при отличающихся средних частотах вспышек у раз
ных вспыхивающих звезд в системе равенство (2) превращается 
неравенство и применение (2) дает лишь нижний предел числа по.

В  этом более общем случае) мы имеем [2/]:

а вместо формулы (1) выражение

„ к а У М Г * ! 1— , ( ’5)
~  к!

где I— число групп с различными средними частотами вспышек, а 
N 1 и V,, соответственно, полное число вспыхивающих звезд и ере ш ян  
частота вспышек в данной группе.
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Наконец, формула (1), примененная для к=* 1 и к= 2 , позволяет
определить среднюю частоту вспышек для данной совокупности вспы
хивающих звзед на основе известных щ и Пг-

у1 = 2--*. (6)
"1

Первая оценка полного числа вспыхивающих звезд в Плеядах 
была получена в 1968 г. [26] с помощью формул (2) и (3). Было 
установлено, что скопление Плеяды должно содержать, по крайней 
мере, несколько сот вспыхивающих звезд. Вскоре выяснилось, что 
вспыхивающие звезды в этой системе обладают неодинаковыми сред
ними частотами вспышек. В  дальнейшем более точные оценки пол
ного числа вспыхивающих звезд в Плеядах основывались на пред
ставлении наблюденных чисел пк формулой (5) при 1 =  2 [27, 29— 
31].

Поскольку это сравнительно молодое скопление (возраст поряд
ка 20*10° лет [32]) находится относительно близко от нас и весьма 
богато вспыхивающими звездами, оно было выбрано для дальней
шего подробного исследования фотографическим методом, с помощью 
широкоугольных камер системы .Шмидта- Благодаря выполнению 
совместной программы наблюдений обсерваториями Гонанцинтла, 
Бюраканскон, Азнаго и Будапештской, число известных вспыхиваю
щих звезд в области Плеяд в настоящее время перевалило за 400 
[31].

Исследования Плеяд, основанные па данных этих наблюдений, 
привели к следующим заключениям [27, 29— 31]:

!. Число фотографических, т. е. показывающих вспышки с фото
графической амплитудой больше о 6, вспыхивающих звезд в этой 
системе порядка одной тысячи.

2. Средние частоты вспышек у различных вспыхивающих звезд в 
Плеядах вообще различны, но большинство из них испытывает в 
среднем одну фотографическую вспышку примерно за 3600 часов.

3. С понижением светимости в нормальном состоянии, вне вспы
шек (в минимуме блеска), средняя частота наблюдаемых вспышек 
возрастает.

4. Если ввести плотность числа вспышек, происходящих за не
который длительный (для получения более реальной статистики) про
межуток времени, то эта плотность имеет минимум в центральной 
области Плеяд. Это обусловлено тем, что звезды, находящиеся в 
центральной части скопления, имеют более низкие средние частоты 
вспышек. Этим обстоятельством, по-видимому, следует объяснить об 
наружениую ранее разреженную полость в пространственном распре 
делении известных вспыхивающих звезд г. Плеядах [33].

5. Абсолютное число вспыхивающих звезд, приходящихся на 
единичный интервал звездных величин, возрастает к низким светимо
стям и достигает максимума в интервале абсолютных фотографичес
ких величин М 1{Г=12.0— 12.5, после чего оно начинает падать. Д ля 
А\,,к >13.5, что соответствует видимой фотографической, звездной ве
личине + 19.0, на расстоянии Плеяд, трудно быть уверенным, что сре
ди вспыхивающих имеется сколько-нибудь заметное число членов 
скопления Плеяд- Иными словами, начиная с М , — + 19.0 (в мини
муме), число наблюдаемых в области Плеяд вспыхивающих звезд 
так мало, что их трудно выделить среди звезд фона.

Рассмотрим несколько подробнее некоторые нз этих заключений.
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Первое из них относительно обилии вспыхивающих звезд в Плея
дах, будучи сопоставлено с имеющимися представлениями о полном 
числе звезд в этом скоплении, может рассматриваться как веское 
свидетельство в пользу того, что стаОиа вспышечной активности явля
ется закономерной стаОией развития ^ьезО, через которую прохоОят 
все карликовые звезды. Это весьма важное заключение подтверждает, 
что характерной особенностью одной из наиболее ранних стадии раз
вития карликовых звезд является вснышечная деятельность.

Б  первых наших публикациях по этим вопросам делался вывод 
[26, 2'/], что вероятно все звезды Плеяд с видимой фотографической 
величиной> 14.3 являются вспыхивающими. Однако это заключение 
оказалось слишком поспешным. Оценка, основанная на применении 
формул (2) и (3), полного числа вспыхивающих среди выделенных 
Герцшпрунгом и др. [34] физических членов Плеяд, обладающих 
видимыми фотографическими величинами, заключенными меж д.. 
14"’ 5 и 16 "'О, показала [29, 30], что лишь немного более половины 
из них оказались вспыхивающими в период наблюдений (это не зна
чит, однако, что у всех них наблюдались вспышки, поскольку в пол 
ное число вспыхивающих звезд N входит и число п0 тех вспыхиваю
щих звезд, у которых вспышки не наблюдались).

С другой стороны, процент вспыхивающих в интервале фотогра
фических величин от 13 О до 14 ; 5, во всяком случае, намного мень
ше 50%. Ьсли допустим, что и при т г ч6 .5  только половина членов 
Плеяд вспыхивает, то полное число членов Плеяд окажется порядка 
2000, что слишком велико. Поэтому очень правдоподобно заключение, 
что процент звезд, являющихся в период наблюдений вспыхивающи
ми, возрастает с увеличением т рк и где-то близ ~  1» близко 
к 100%. Конечно, здесь всюду речь идет о звездах, способных произ
водить фотографические вспышки.

Что касается средней частоты вспышек, то следует отметить, что 
хотя большинство звезд в Плеядах имеет, в среднем, близкие дру» 
к другу частоты вспышек, однако максимальное и среднее значения 
наблюдаемых средних частот отличаются на один порядок. При этом 
число вспыхивающих звезд сильно возрастает с убыванием средней 
частоты-

Далее, факт возрастания средней частоты вспышек при пере .од • 
к вспыхивающим звездам низких светимостей, подтверждаемый дан
ными табл. 1 (п— число известных вспыхивающих звезд), можно лег
ко объяснить, если допустить, что истинная частота вспышек с энер
гией, превосходящей заданное Е 0, и распределение вспышек по энер
гиям для вспыхивающих звезд различных светимостей одинаковы, или 
же что средняя энергия вспышек прч переходе к шездам высокой 
светимости во всяком случае растет медленнее самой светимосш. В 
обоих этих случаях, при той же нижней границе для фотографичес
ких амплитуд вспышек (> 0  6) у более слабых звезд мы должны
наблюдать .заметно .больше вспышек. Эго и следует из данных 
табл. 1.

Таким образом, из наблюдаемого возрастания средней частоты 
вспышек с понижением светимости вовсе еще не следует, что слабыс 
вспыхивающие звезды обладают более высокой вспыше .нон актив
ностью, чем яркие. Наблюдаемая более высокая вспышечнаи .ж -яв
ность у слабых звезд может быть обусловлена только тем, что > этих 
звезд можно наблюдать более слабые по энергиям вспышки.

Данные о средней частоте вспышек тех же звезд, относящиеся



на этот раз только к вспышкам с близкими энергиями, подтверждаю!
это.

Таблица I

156 В. А Амбарцумян

т РЕ 11 и, пэ '/1

13.0 14-0 12 9 2 0.44
14.0— 15.0 оО 14 4 0. :.7
150- 16.0 57 27 8 0-59
1Ь.О 17.0 73 38 17 0.90
1/.0-18.0 10У Ь8 14 0.41
18.0 19.0 88 44 20 0.91
190 20.0 31 10 7 0.88

Взяв в качестве нижней границы энергии энергию вспышки с 
фотографической величиной т г= 14.0 и рассматривая все вспышки 
более мощные, мы получим данные, представленные в табл. 2 (во 
втором столбце приведены соответствующие средние для данного 
интервала т  ,к граничные амплитуды).

Т а б л и ц а  2

т Р*
Д тр8 

( т  1 п) п п,

13.0-14.0 0.53 8 6 2 0*67
14.0-15.0 1.03 14 10 4 0.80
15.0-16.0 1.75 7 6 1 033
16.0- 170 2.0 8 7 1 0-29
17.0 —180 3.6 12 10 2 0.40
18.0 19.0 4.5 14 12 2 033
19.0 -20.0 5.5 6 6 0 <0.33

Несмотря на некоторую неопределенность, связанную с недоста
точной статистикой, данные табл. 2, по-видимому, свидетельствуют, 
что в этом случае даже имеет место слабое убывание средней часто
ты вспышек с одинаковыми энергиями с уменьшением светимости. 
Это убывание может быть обусловлено как простым уменьшением 
частоты при неизменности распределения значений энергии, так и 
медленным убыванием средней энергии вспышек при уменьшении 
светимости вспыхивающих звезд.

Для решения этого вопроса разделим вспышки, включенные в 
статистику табл. 2, на две группы по энергиям, относя к группе 1 
вспышки с амплитудами от Л т  , к  (ппп) до Дт,,к ( т * п ) +1, а к
группе II вспышки с амплитудами > Л т (,к ( т т )  + 1. Мы получаем 
следующее распределение вспышек по этим группам (табл. 3).

Отношение числа вспышек второй группы к числу вспышек пер
вой группы в пределах точности не показывает систематических изме
нений со светимостью. Это означает, что вторая из перечисленных 
возможностей ближе к истине Интересно, что в среднем почти 80% 
всех вспышек ярче принятой граничной энергии т ,  = 14 не превы
шает по энергии этот предел более чем но Г ", а более [мощные 
вспышки составляют лишь около одной пятой части. Это дает не
которое представление о «функции светимости» больших вспышек.
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Таблица 3

|Г.рХ 1 р у т ы  1 Г ру ппа 11 Все 
испы шки

1 3 0 — 14.0 9 1 1014 0— 15.0 16 5 21
1 5 -0 -1 6  0 7 1• 8
1 6 -0 -1 7 .0 8 1
17-0— 18.0 10 4

г*
14

1&.0 -1 9 .0 15 1
• * 
16

19 .0 -21  .0 4 2 6

Всею 69 15 84

* • *

Среди ближайших скоплений, после Плеяд, сравнительно хорошо 
изучено п отношении вспыхивающих звезд скопление Ясли. В настоя
щее время уже известно 30 вспыхивающих звезд в этой области.

Так как расстояние скопления Ясли мало отличается от расстоя
ния Плеяд, то представляет, определенный интерес сравнение данных 
относительно вспыхивающих звезд для двух этих систем.

Оценки полного числа вспыхивающих звезд в системе Ясли, ос
нованные на статистике до сих пор наблюденных в этой области вспы
шек, показывают, что скопление Ясли содержит более 150 вспыхи
вающих звезд, способных к фотографическим вспышкам. Таким об
разом, полное число вспыхивающих звезд в Яслях значительно мень
ше их полного числа в Плеядах.

В  противоположность этому статистические оценки показывают, 
что средняя частота вспышек в скоплении Ясли несколько выше, чем 
п Плеядах.

Наконец, как и в Плеядах, в скоплении Ясли при убывании све
тимости сначала происходит возрастание абсолютного числа вспы
хивающих звезд, приходящихся на единичный интервал звездных ве 
личин. И в этом случае максимум абсолютного числа вспыхивающих 
звезд достигается в интервале фотографических абсолютных величин 
Мря = 12.0—12.5. При переходе к более слабым зиездным величинам 
число вспыхивающих звезд резко падает и притом принадлежность 
их к скоплению становится сомнительной.

Хотя число уже известных вспыхивающих звезд в Яслях не ю- 
статочно большое для надежной статистики (суммарная длитель
ность всех наблюдений Плеяд достигает примерно 2 300 часов, а 
Ясель— около 400 часов), тем не менее отмеченные выше различия 
между системами Плеяд и Ясель кажутся нам реальными.

Д ля проблемы эволюции звезд большое значение имеет опрете- 
ление начальной функции светимости, то есть функции светимости 
рождающихся звезд.

Как выше упоминалось, процент вспыхивающих звезд среди дос
таточно слабых членов Плеяд близок к !00 Предположив, что то 
же самое справедливо и для других не слишком старых скоплении, 
мы можем в качестве первого приближения определять количества 
очень слабых членов скоплений посредством нахождения полного
числа вспыхивающих звезд.

В этом случае становится возможным определить число очен»* 
слабых звезд в соответствующих скоплениях.
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Так как число ярких звезд в этих скоплениях достаточно хорошо 
известно на основе их собственных движений, то появляется воз
можность получить определенные сведения о начальной функции евс 
тимостн скоплений. Что касается абсолютно слабых звезд (М ре = 12 
и слабее), то соответствующие сведения можно надеяться получить 
из статистики наиболее слабых вспыхивающих звезд в рассматривае
мых системах-

С »той целью оценим отношение полного числа, N .. ярких, обыч
но вовсе не проходящих через фазу вспыше'нюй активности звезд со 
светимостями, заключенными Л интервале М р* = + 2-г- +4 (мы берем 
такой интервал, из которого звезды еще не могли уйти из главной 

последовательности) к полному ч и с л у  К  вспыхивающих звезд, об
ладающих в минимуме блеска абсолютными фотографическими све
тимостям!!, .4  ̂= -Ь 10.5 Ч-12.5, в рассмотренных нами скоплениях 
Плеяды и Ясли. Здесь мы берем настолько слабые вспыхивающие 
звезды, что они вря а ли могли успокоиться во время жизни Ясель. а 
тем более Плеяд. Необходимые для этой цели данные о ярких звез
дах Плеяд и Ясеть мы заимствовали из каталогов Э. Герцшпрунга и 
коллег [34] и Г. Вандгрлнндена [35] соответственно, а оценки пол
ного числа вспыхивающих звезд указанных светимостей в этих систе
мах получены на основе данных картотеки вспыхивающих звезд, со
ставленной в Бюракане. Результаты определения соответствующих 
чисел и их отношении приведены в нижеследующей таблице:

Т а б л и ц а  4

Тараметр 1Плеялы Ясли Г^ады Поло- м 
Рероимки Литература

О’ — М 5.5 Г> 0 3.0 4-5 (361
мг 363 7°' О Г*7 11 [94 31,40,41 1

31 43% ?в 10 [34.35,37,38 )
1̂ /Ыь 11.7 1 7 0.7 0.9

Из данных табл. 4 следует, что отношение полного числа вспы
хивающих звезд, к полному числу ярких, невспыхнвающих звезд со 
светимостями, заключенными в соответствующих интервалах, для скоп
ления Плеяд почти на порядок больше этого же отношения для скоп
ления Ясли.

Нетрудно показать, что это не обусловлено различием возрастов 
этих скоплений. Действительно, как указывалось выше, интервалы 
светимостей для невспыхнвающих и вспыхивающих звезд выбраны 
таким образом, что независимо от имеющегося различия в возрастах 
скоплений в них, этим интервалам соответствуют в первом случае 
яркие звезды, еще не ушедшие из главной последовательности, а 
во втором случае звезды, сохарняюшис вспышечную активность. По
этому наблюдаемое различие величин этого соотношения следует рас
сматривать как прямое свидетельство различия начальных функций 
светимости скоплений Плеяды и Ясли, так как при одинаковой на
чальной функции светимости мы имели бы одинаковую величину рас
сматриваемого отношения.

Следует добавить, что более скудные и менее надежные данные 
о вспыхивающих звездах в скоплении Гиады и Волосы Вероники, 
представленные в таблице, указывают величину порядка единицы 
для отношения то есть на то, что начальная функция свети
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мости этих скоплений мало отличается о т  начальной Ф у н к ц и и  свети
мости скопления Ясли.

Конечно, предположение о том, что все звезды, или но крайнем 
мере большая часть звезд рассматриваемых скоплений, имеющие аб
солютные величины между 10 я1 5 и 12ш 5. находятся в состоянии 
вспышечной активности, должно быть проверено. В пользу такого 
предположения говорит рассмотрение звезд главной последователь
ности, находящихся в том же интервале абсолютных величин п объе 
ме радиусом 10 парсек вокруг Солнца.

Оказывается, что из 65 таких звезд вспышечная активность обна
ружена только у шести. Однако при эгом следует учесть, что сколь
ко-нибудь длительное слежение происходило лишь за несколькими 
из остальных 59 звезд. Поэтому процент вспыхивающих звезд среди 
указанной группы может быть близок к 50 П о с к о л ь к у  среди звезд 
наших окрестностей наверняка должны быть объекты более старые, 
чем Плеяды и Ясли, то следует ожидать, что в указанных скоплениях 
большая часть звезд того же интервала светимостей -вспыхивающие.

Выше мы изложили некоторые результаты статистического иссле
дования вспыхивающих звезд в скоплениях, которые представляют 
значительный интерес для проблемы эволюции карликовых звезд

Д ля дальнейшего исследования первоочередной является расши
рение объема наблюдений с охзатом всех ближайших скоплений, в 
том числе более старых скоплений, с возрастом порядка 109 лет.

Накопление новых наблюдении бутет способствовать окончатель
ному решению рассмотренных в докладе вопросов, а также вопросов, 
не рассмотренных нами из-за отсутствия необходимых наблюдатель
ных данных.

Например, весьма важно выяснить, имеются ли вообще в ассо
циациях и скоплениях, в частности в Плеядах, вспыхивающие звез 1ы 
весьма низких светимостей (М рр>15), близких по светимости к звез
дам типа Ь1У Кита окрестностей Солнца. Имеющиеся очень скудные 
наблюдательные данные, по-видимому, свидетельствуют об отсутствии 
очень слабых звезд типа Т Тельца в ассоциации Ориона. Представля
ет определенный интерес вопрос о возможной связи между этими 
явлениями.

С этой точки зрения, а также для исследования влияния на ре
зультаты статистических подсчетов, относящихся к вспыхивающим 
звездам в звездных агрегатах, в частности на приведенные нами ре
зультаты, крайне необходимо сравнительное изучение вспыхивающих 
звезд в звездных агрегатах и в окружающем галактическом поле 
(среди звезд фона).

Авторы доклада выражают благодарность В. С. Осканяиу за све
дения о вспыхивающих звездах окрестностей Солнца и Г. В. Оганян 
за помощь в сборе статистических данных, использованных в док 
ладе.
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ИТОГИ  Н А БЛ Ю Д ЕН И И  ВС П Ы Х И ВА Ю Щ И Х  ЗВ ЕЗД  В 
З В Е З Д Н Ы Х  А ГРЕГА ТА Х

В в е д е н и е

Открытие звездных ассоциаций [1] сильно расширило возмож
ности изучения звезд, находящихся на ранних стадиях своего разви
тия. Выяснилось [2, 3], что характерной чертой молодых звезд яв
ляется их физическая нестационарность, которая обычно проявляется 
в изменениях мощности н состава их излучения, которые иногда 
трудно объяснимы в рамках обычных физических представлений. Для 
молодых карликовых звезд этот вопрос впервые был обсужден В. Д. 
Амбарцумяном [41 в связи с проблемой об источниках энергии звезч. 
Было обращено внимание на то, что и короткие периоды вспышек 
звезды типа Н У  Кита нробретают некоторые признаки, свойствен 
ные звездам тина Т Тельца, свидетельствующие о родственности объ
ектов этих д в у х  типов. Возникла идея о том. что вспыхивающие звез
ды типа Ц У  Кита так же, как и звезды типа Т Тельца, входящие в 
состав Т-ассоциаций, являются молодыми образованиями.

Эта идея вскоре была подтверждена открытием Аро [5] пер
вых вспыхивающих звезд в ассоциации Ориона (возраст порядка 
107 лет)-

Следующий важный шаг в изучении ранних стадий эволюции 
красных карликовых звезд—было открытие вспыхивающих звезд в 
сравнительно молодых звездных скоплениях.

В  1057 г. Митчелл и Джонсон [в], при электрофотометрии скоп
ления Плеяды, случайно обнаружили первую вспыхивающую звезду 
(М П 1306) в этой системе (возраст 7 х Ю 7 лет).

В дальнейшем в Плеядах и других сравнительно старых, по срав
нению со звездными ассоциациями, системах было обнаружено мно
жество вспыхивающих звезд.

Стало очевидным, что в процессе эволюции звезд фаза вспыхи
вающей звезды значительно более продолжительна, чем фаза звезды 
типа Т Тельца.

С другой стороны, наблюдения Аро и Чавира [7] вспыхивающих 
звезд в звездных агрегатах различного возраста показали, что они 
по своей природе не отличаются существенно от звезд типа П\ Кита, 
находящихся в окрестностях Солнца.

Уже первые наблюдения вспыхивающих звезд в звездных ж ре
гатах позволили Аро Г8] высказать идею о том, что молодая кар- 
ликовал звезда после фазы типа Т Тельца переходит в фазу вспыхи
вающей звезды, обладающей вспышечной активностью С этим соглп- 
суется и факт существования п ассоциации Ориона звезд, показываю 
щих одновременно характерные особенности звезд типа Т Тельца 
вспыхивающих. Некоторые подтверждения получили эти выводы

В « В с п ы х и в а ю щ и е  звезды» Труды симпозиума Бюракан. 5-3 октября 
1976 г. Ереван: Изд-во АН АрмССР, 63, 1977. (Соавтор Л  В Мирзоян)

Доклад был представлен Л. В. Мирзояном.
11— 321
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работах Розино и сотрудников [9- 12], 'открывших значительное 
число вспыхивающих звезд в звездных агрегатах.

После того, как статистическое исследование звездных вспышек 
на основе планомерных наблюдений вспыхивающих звезд в Плеядах 
в обсерваториях А зи а т  (Италия), Будапештской, Бюраканской и 
Тонанцинтла (Мексика) показало [13 18] необычное обилие
вспыхивающих звезд в этой системе, идея Аро оказалась важной за
кономерностью.

Этими успешными наблюдениями были в последующем охвачены 
также звездные агрегаты в Орионе, Яслях, Лебеде и др.

В последние годы некоторые наблюдения вспыхивающих звезд в 
агрегатах Ориона и Плеяд были проведены также в Абастуманской 
астрофизической обсерватории и обсерватории в Зоннеберге.

В предлагаемом обзоре подводятся некоторые итоги наблюдений 
вспыхивающих звезд в звездных агрегатах. Некоторые аспекты этой 
проблемы были рассмотрены нами в обзорной статье, представлен
ной на Бамбергском Коллоквиуме о переменных звездах и в симпо
зиуме МАС «Переменные звезды и звездная эволюция» [19, 20]. Это
му вопросу, с точки зрения наблюдательного подхода к проблеме 
эволюции звезд, посвящена также недавно вышедшая статья Аро
[21].

Плеяды

К 1 мая 1976 г. в области Плеяд было обнаружено 469 вспыхи
вающих звезд [18]. Большинство из них принадлежит самому 
скоплению. Статистика вспышек этих звезд показывает, в согласии 
с работами В Амбарцумяна и др. |[13— 18], что полное число 
вспыхивающих звезд в этой системе должно быть порядка 1000.

Среди известных вспыхивающих звезд Плеяд средняя частота 
вспышек самая разнообразная. Средняя частота наблюдаемых вспы
шек у отдельных звезд может отличаться от других по величине на 
целый порядок [18].

Сильно отличаются друг от друга вспыхивающие звезды Плеяд 
и по амплитудам вспышек по степени вспышечной активности. Об 
этом свидетельствуют, например, данные табл. 1, относящиеся к 
вспышкам с фотографическими амплитудами, соответственно мень
ше и больше 2'"0.

Таблица 1
Вспыхивающие звезды с фотографическими амплитудами

•}тРК<2.0 и >2.0

Л т РК п П1 п, п0 N

Все т 270 71 513 982
<2.0 252 171 3 385 637
>2.0 217 144 45 230 447

В последовательных строчках табл. 1 приведены П| и п2— числа 
вспыхивающих звезд, уже показавших по одной и, соответственно, по 
две вспышки, по—вычисленное число вспыхивающих звезд, еще не 
показавших ни одной вспышки и N -оценка полного числа вспы
хивающих звезд.

Из этих данных следует, что полное число вспыхивающих звезд, 
которые могут наблюдаться во вспышках с амплитудами Л ш |1К > 2
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^  ^ 7 * ;К .СОС^ 10В/ 1Я^Т О К (>л о  п о л о в и н ы  всех вспыхивающих звезд в
системе (N —982). Это не может быть следствием того, что наша 
статистика основана только на вспышках известных нам 217 вспы
хивающих звезд с (Ьотографическимм амплитудами >2.0. Как известно 
(см., например, [20]), метод определения полного числа вспыхиваю
щих звезд, основанный на вычислении числа вспыхивающих звезд, 
еще не показавших ни одной вспышки (Но), с помощью чисел звезд, 
уже показавших по одной (п() и по две (па) вспышки, практически 
не зависит от общего числа известных вспыхивающих звезд (п), 
использованных для статистики вспышек. Поэтому полученное полное 
число вспыхивающих звезд, для которых возможны вспышки с ам« 
плитудами Д т ' к ^2.0, отражает действительность.

т р 9
Рис. 1. Распределение вспыхиваю щ их звезд по фотографическим звездным величинам 
в агрегате Плеяды. 1—звезды  с Дп»Р4Г> 2 .0 ;  2 -звезды с Д т РВ< 2 .0 ;  3— все извесг 
ные вспыхиваю щ ие звезды  (наблю дения) и 4 - в с е  вспыхивающ ие звезды (вычисления)

Именно, из полного числа вспыхивающих звезд в системе мень- 
ше половины обладают способностью производить вспышки с фоно
графическими амплитудами > 2 " 0, а больше половины 
ющих звезд могут быть наблюдены только во вспышках с N с >
амплитудами (< 2  т 0).

На самом деле, по-видимому, следует считать, что отношение чи
сел вспышек с амплитудами больше и меньше определенной величин I 
меняется от звезды к звезде. Оно убывает, в среднем, с >велнчешкм
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яркости звезды. Крайним значениям лого отношения соответствуют 
случаи, когда вспышки с амплитудами больше указанной величины у 
звезды не бывают и когда из-ва 01 ранимений н точности наблюдений 
вспышки с меньшими амплитудами не могут наблюдаться..

Следует отметить, что если число звезд, способных произвести 
вспышки с амплитудами А т  ^>2.0. не может измениться о увеличением 
статистики вспышек в Плеядах вследствие новых наблюдений, то число 
звезд, показавших только вспышки с амплитудами < 2 т 0. может за
метно уменьшиться за счет тех звезд, которые в дальнейшем могут 
показать вспышки с амплитудами > 2 " 0. Ибо возможно, что для та
ких звезд вспышки с большой амплитудой не полностью запрещены, 
а лишь относительно гораздо менее вероятны, чем у звезд другой 
группы.

Распределение вспыхивающих звезд с амплитудами А т 1К^ 2  име
ет хорошо выраженный максимум в интервале т = 1 8 — 19, а вспыхи
вающих звезд с амплитудами Д и 1гв< 2.0 в интервале т= 1 6  I? 
(рис. 1). Отсюда следует, что светимости Первых из них в среднем на 
2.0 больше последних.

Рис. 1 свидетельствует о том, чго у абсолютно более слабых вспы
хивающих звезд относительная мощность вспышечной активности 
больше, чем у ярких вспыхивающих звезд. Этот факт согласуется с 
тем, что темпы развития звезд зависят от их масс, вследствие чего 
звезды с меньшими массами медленнее проходят вспышечный этап
Э В О Л Ю Ц И И .

Это утверждение находится в соответствии с представлением, 
выдвинутым Лро (см., например, Г211), о том, что чем старее звездный 
агрегат, тем более поздний спектральный класс наблюдается у наи
более ярких вспыхивающих звезд в нем.

Явно выраженный максимум в распределениях вспыхивающих 
звезд, по видимой величине, с амплитудами вспышек ДтлРк, <2.0 и 
^2.0 и быстрое падение чисел звезд при переходе к более" слабым 
вспыхивающим звездам, и в этом случае, отражает действительность. 
Изменение условной предельной амплитуды 2 т 0. разделяющей укатан
ные группы, может привести лишь к некоторому смещению наблюда
емого, реально существующего максимума. Учет наблюдательной се 
лекции не в состоянии приостановит!, быстрое падение чисел вспыхи
вающих звезд в сторону низких светимостей. Это хорошо видно на 
рис. 1 из распределений для всех вспыхивающих звезд и согласуется 
с оценками полного числа вспыхивающих звезд в Плеядах. При про
тивоположном допущении следовало бы считать, что в системе су
ществует гораздо больше вспыхивающих звезд, чем вытекает из ста
тистики вспышек, что привело бы к невероятно большой массе сис
темы.

Орион

Число известных к настоящему времени вспыхивающих звезд в 
области Ориона по работе Аро [21] равно 325, то есть несколько мень
ше. чем в Плеядах. Из них у 236 вспыхивающих звезд зарегистриро
ваны по одной и у 60 звезд по две вспышки. По этим данным число 
пока неизвестных вспыхивающих звезд в Орионе получается равным 
464, а полное число всех вспыхивающих звезд— всего 789. Это значи
тельно меньше той оценки, которая нами была получена ранее [22] 
на основе статистики вспышек 222 звеэд в этой области.

Однако, если учесть, что агрегат Ориона примерно в четыре раза 
дальше, чем Плеяды, вследствие чего при наблюдениях мы теряем, по



Нестационарны* процессы в звездах 105

крайней мере, одну треть вспышек— тех вспышек, которые могли бы 
наблюдаться на расстоянии Плеяд, можно допустить, что полное число 
вспыхивающих звезд в Орионе порядка 1000. Следовательно, по бо
гатству вспыхивающих звезд агрегат Ориона возможно не уступает 
агрегату Плеяд.

Агрегат в Орионе содержит большое число звезд типа Т Тельца, 
что обусловлено его молодостью. Примерно четверть из них показы
вает вспышки, характерные для вспыхивающих звезд [23]. Иначе го
воря, они являются одновременно вег.ыхш ающими звездами- Анали.) 
возможностей объяснения этою факга дает основание допустить, что 
вспышечная активность у звезд типа Г Тельца наступает незадолго до 
окончания этой наиболее ранней стадии развития звезд [23].

Следует добавить, что наблюдаемые в агрегате Ориона вспыхи
вающие звезды имеют средние светимости, на 2 3' превышающие
средние светпмосгп вспыхивающих звезд Плеяд.

Исли
Наиболее подробное исследование этою а!регата было выполнено 

Янковичем [24].
На основе фотографических наблюдений области этого агрегат.] 

нм были зарегистрированы вспышки 20 новых вспыхивающих звезд. 
В  результате число известных' вспыхивающих звезд в этой системе 
достигло 33. Их вспышки явились основой для исследования этого 
сравнительно старого агрегата (возраст- .̂4.10* ле1), содержащего по 
статистическим оценкам 300 вспыхивающих звезд. Небольшая разница 
расстояний агрегатов в Ясли и Плеядах позволила выполнить их срав
нительное исследование и показать сходство во многих отношениях.

Лебедь
Этот агрегат обратил на себя внимание после открытия в нем в 

1970 году фуора V 1057 Лебедя. После открытия первых вспыхиваю
щих звезд в этой системе этим агрегатом занялся Цветков [25], ко
торый довел число известных вспыхивающих звезд в нем до 51. Оцен
ка полного числа вспыхивающих звезд в это»» системе на основе ста
тистики всех наблюденных вспышек привела к значению "  400.

Агрегат в Лебеде по многим признакам, кажется, очень молодым 
Кроме вспыхивающих звезд в нем обнаружены более ста звезд с 11,- 
эмиссией в спектре. Однако этот агрегат, по-видимому, должен быть 
старше агрегата в Орионе, так как среди них до сих пор не обнару
жены звезды Т Тельца. Тем не менее, не исключена возможность, что 
дальнейшие наблюдения приведут к их открытию.

Интересно отметить, что среди известных в агрегате Лебедя звезд 
с И , -эмиссией в спектре, за все время наблюдений, ни одна не по
казала вспышки и, наоборот, все известные вспыхивающие звезды не 
имели эмиссию и Н ,. Между тем, судя по агрегатам в Орионе и N 00  
2264, в очень молодых системах некоторые вспыхивающие звезды об
ладают одновременно характерными особенностями звезд типа I Тель
ца.

Другие звездные агрегаты
Значительно хуже исследованы вспыхивающие звезды в других 

звездных агрегатах. Некоторые наблюдения выполнены для лре»ато! 
в N 0 0  2264, N 0 0  7023 и других. По продолжительность этих наблю
дений очень небольшая. Фотографические наблюдения дают основание
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думать, что агрегат в N 00  2264 имеет особенности, напоминающие
агрегат в Орионе. В нем много звезд »нпа Т Тельца, причем некото
рые из них показали вспышки. Это означает, что в N 0 0  2264, как и 
в Орионе, существуют молодые звезды, которые обладают одновре
менно особенностями звезд типа Т Тельца и вспыхивающих звезд. Об
шей особенностью для этих двух ассоциаций является присутствие в 
них значительных масс диффузной материи.

О других агрегатах известно очень мало. Немногочисленные наб
людения этих систем привели к открытию в них лишь отдельных вспы
хивающих звезд.

Некоторые общие замечании

Наблюдения вспыхивающих звезд в звездных агрегатах позволили 
установить эволюционное значение этих звезд и выявить некоторые 
закономерности эволюции молодых звезд.

Оказалось, что в зависимости от возраста звездных агрегатов ме
няется их состав. В очень молодых агрегатах в Орионе и N01.. 2264, 
являющихся звездными ассоциациями, присутствуют большей частью 
представители более ранних стадий развития звезд (звезды типа 
Т Тельца, объекты Хербига-Аро). Однако они содержат и значитель
ное число вспыхивающих звезд. В  сравнительно старых агрегатах— в 
скоплениях Плеяды и Ясли—эти ранние стадии отсутствуют и основ
ное звездное население составляют вспыхивающие звезды. В агре
гатах промежуточного возраста, каким, по-видимому, является агре
гат в Лебеде, наряду со вспыхивающими можно надеяться обнаружить 
некоторое число звезд типа Т Тельца. О с равнительной молодости этой 
системы свидетельствует наличие в 'цен многих звезд с Ц* -эмиссией 
в спектре.

Наличие звезд ранних спектральных классов в этой системе и 
фуора V 1057 Лебедя может оказаться важным для выяснения воз
можной эволюционной связи между звездами ранних и поздних спек
тральных классов.

Наблюдения показывают, что звездные агрегаты разного возрасо 
отличаются и по средней наблюдаемой ««астоге вспышек. Трудно объ
яснить иначе, например, тот факт, что вероятность открытия вспыхи
вающих звезд в агрегате Лебедя в 6 раз меньше, чем в Плеядах [25].

Средняя частота вспышек меняется и в пределах данного а! ре
гата. Наиболее хорошо изучен в этом отношении агрегат в Плеядах. 
Наблюдения вспышек в Плеядах дают основание считать, что средняя 
частота вспышек в этой системе изменяется от звезды к звезде би- 
лее. чем на порядок [18].

Трехцветная УВУ-фотометрия около 300 вспыхивающих звезд, 
агрегатов в Плеядах [26]. Ясли [24] и вокруг туманностей N 0 0  7000 
и 10 5068—70 [25], выполненная в Бюракане. показала, в сот ласпи с 
более ранней работой Эндрюса [27], касающейся агрегата в Орионе, 
что во всех случаях вспыхивающие з&езды расположены почти равно
мерно с обеих сторон главной последовательности.

Этот факт, установленный для многих звезд типа Т Тельца п 
попыхивающих звезд, имеет принципиальное значение для проблемы 
эволюции звезд. Как было отмечено Аро [8], впервые обратившего 
внимание на это важное обстоятельство, существование молодых 
звезд, расположенных ниже главной последовательности, является 
серьезной проверкой любой теории эволюции звезд.

Таким образом, фотографические наблюдения вспыхивающих звезд 
в звездных агрегатах показали их большое значение для проблем
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физики и эволюции звезд и привели к новым представлениям в этой области.
Подробное исследование этих систем и прежде всего разнообраз

ные их наблюдения будут, несомненно, способствовать решению мно
гих вопросов физики и эволюции звезд.
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Д И С КУ С С И Я  ПО Д О КЛ А Д У  В. А. А М БА РЦ У М Я Н А
И Л. В. М И РЗО Я И А

3. Р. Мустель. Мой первый вопрос такой. Скажите пожалуйста, 
если рассматривать вспышки в Плеядах, то какие физические процес
сы там происходят, за счет чего происходит увеличение блеска.-* с)то 
сейчас известно или неизвестно?

Л. В. Мирзоян. Точно неизвестно. Имеются только некоторые по
пытки объяснить излучение вспышек. Согласно представлению, раз
витому в Бюракане, звездные вспышки связаны с нетенловымн про
цессам и-

3. Р. Мустель. Я понимаю, что источник вспышки имеет нетепло
вую природу. Мы же видим энергию электромагнитного излучения, 
значит излучение вспышки результат, по видимому, просто увеличения 
температуры?

Л. В. Мирзоян. Бюраканская точка зрения изложена в статье 
В. А. Амбарцумяна о фуорах. Там все объясняется исходя из концеп
ции сверхплотной материи.

3. Р. Мустель. Я имею в виду, что во время вспышек мы наблю
даем чисто электромагнитное излучение. Значит ли это, что электро
магнитное излучение звезды во зремя вспышки увеличивается?

Л. В. Мирзоян. Мы точно не знаем, в особенности за короткий 
период возгорания вспышки. Мы знаем только, что из глубоких слоев 
звезды выходит какой-то источник энергии- Его энергия освобождается 
в фотосфере или над фотосферическимн слоями звезды, а как эго про
исходит мы не знаем. В. А. Амбарцумян в связи с этим поставил пе
ред нашими теоретиками следующую задачу: что будет, если неболь
шая порция сверхплотной материн \ выйдет из звезды э вакуум/

3. Р. Мустель. Наверное, возникнет то же электромагнитное излу
чение.

Л. В. Мирзоян. Я не знаю. Возможно, Вы правы.
В. А. Амбирцумян. По-виднмому будет, именно,, так.
3. Р. Мустель. Мон второй вопрос следующий- Вы рассматриваете 

эти вспышки, как признак развития, эволюции звезд. Что для Вас 
самое главное— просто наличие какой-то неустойчивости или что-ни
будь другое?

Л. В. Мирзоян. Известно, например, что в агрегате Плеяды около 
2000 звезд и, как показывают наши оценки, примерно 1000 из них 
являются вспыхивающими. Поскольку все эти звезды возникли вместе 
и на каком-то этапе своей жизни начали производить вспышки, мы 
говорим, что вспышечная активность звезд характеризует эволюцион
ную стадию в жизни звезд. При этом мы предполагаем, что ни одна 
звезда из них не избегает этой участи

3. Р. Мустель. Значит, для Вас неустойчивость самый главный 
критерий?

Л. В. Мирзоян. Вообще говоря, да. Неустойчивость присуща всем 
молодым образованиям.

3. р. Мустель. Может был, вспышки сопровождаются, скажем, 
мощным истечением корпускул. Интересно с этой точки зрения всесто
роннее изучение физических процессов при звездных вспышках.

Р. П. Гершберг. Мой вопрос насчет отношении чисел вспыхиваю
щих звезд и всех звезд в Плеядах. Вычисляли ли Вы это отношение 
для каждой звездной величины?

Л. В. Мирзоян. Пет. Дело в том, что существует довольно обос
нованное мнение о том, что не все вспыхивающие звезды, которые 
наблюдаются в этой области, являются членами звездного скопления



Плеяды. Некоторые из них просто проектируются на эту область И 
с другой стороны, фактически единственный критерий, который исполь 
зовался до сих пор для определения принадлежности к скоплению, это 
собственное движение звезды. А собственное движение измерено голI- 
ко для ярких овезд вентральной чаог»* Плеяд, для остальных же »зем 
собственные движения неизвестны. Поэтому определение этою о. но
шения связано с серьезными неопределенностями.

/. Е. [  ершберг. Мой вопрос связан с тем, что Вы, рассматривая 
Плеяды и др. агрегаты, говорили, что в них имеется разное число 
вспыхивающих звезд Но ведь и полное число звезд не одинаково и 
этих агрегатах?

.//. В. Мирзоян. Совершенно правил!.но. По я при этом скачал, чг > 
состав агрегаюв с их возрастом меняется. Следовательно, меняется 
и отношение чисел вспыхивающих звезд и всех звезд в данном а ц е 
тате. Например, мы думаем, что придет время, когда в Орионе не о\ 
дет ни одной звезды типа Г Тельца, все они постепенно превратятся 
во вспыхивающие звезды. Б зависимости массы все они рано или 
поздно перейдут в это, сравнительно более «равновесное» состояние.

Р. Е. I  ершйерг. Вы сейчас не можете сказать, какую долю всех 
звезд составляют вспыхивающие в разных системах/

Л. В. Мирзоян. Я уже говорил о трудностях, связанных с опре
делением этого отношения. У нас имееюя возможность получить оцен
ки полного числа вспыхивающих звезд в данной системе, а для исех 
остальных звезд у нас такой возможности нет.

В ■ А. Амбарцумян. Я немного подумал над вопросом насчет меха
низма звездных вспышек. Когда мы говорим о нетепловом механизме, 
мы имеем в виду механизм, служащий, так сказать, источником энер
гии. Нетепловым механизмом являются, например, радиоактивные про
цессы, всякие процессы распада чего-то очень плотного. Например, 
представые себе, что мы мысленно вырываем из вырожденной звезды 
какую-то массу, скажем, из нейтронной звезды, массу в один кубичес
кий сантиметр и переводим ее в пустоту. Такая штука будет дейст
вовать как гигантская бомба и может выделить энергию, в том числе 
в оптической области спектра. Вот такого типа процессы мы называем 
нетепловыми. Возможно, там происходят и другие процессы, связанные 
уже со свойствами ядер или элементарных частиц. Что на самом деле 
имеет место, мы хорошо не знаем. Поэтому желательно очень полное 
изучение физических процессов вспышек, а также больше обращать 
внимание на статистику вспышек. Повторяю, что очень и очень важ
но более подробно заниматься свойствами вспышек разных типов, хотя 
электромагнитное излучение является, вероятно, только вторичным 
явлением. Первичное связано с каким-то более глубоким процессом 
взаимодействия, которое мы незнаем. Это первое. Второе, по поводу пол
ного числа вспыхивающих звезд в данной системе. Поскольк) мы счита
ем, что каждая звезда после прохождения стадии типа Т Тельца становит
ся вспыхивающей звездой и что более слабые звезды, т. е. меньшей 
массы, медленнее эволюционируют и дальше сохраняют свойства, то 
совершенно естественно было бы предполагать, что очень слабые звез 
ды, г. е. звезды типа ДА, скажем, в Плеядах (они все очень слабые) и 
некоторая часть поздних К находятся пока в стадии вспыхивающих 
звезд. С другой стороны, звезды высоких светимостей, имеющие боль
шие массы, можно думать уже не испытывают вспышек с амплипда 
ми, при которых они обнаруживаются фотографически. В Плеядач 
эго звезды до 14 фотографической величины, а дальше можно пред 
полагать, что псе звезды слабее 10 вспыхивают Но тут есть другое 
обстоятельство, кроме того, о котором творил Л- В. ирзоян, <л1.«
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еще одно важное обстоятельство, Мы явно видим, что частота может
тоже меняться со временем, т. е. у вспыхивающей звезды может быть 
существуют периоды активности. Вот есть такой хороший случаи, ког
да звезда до 1965 года не показывала ни одной вспышки, а потом, 
после, скажем, 1969 года уже показала 1 наблюденные вспышки. Воз
никает мысль об изменении степени активности звезды. Может быть, 
имеет место периодическая, может быть, активность типа солнечной,
з может быть, имеет место непериодическое изменение активности. Е с 
ли так, то вполне возможно, что некоторые слабые звезды, которые 
сейчас не вспыхивают, па самом деле тоже являются вспыхивающими, 
в более широком потенциальном смысле этого слова. Вот эти пред 
ставлення, на которые нужно обратить внимание.

Г. Ф. Гаам. Как Вы оцениваете полное число вспыхивающих звезд 
в данной системе?

Л. В. Мирзоян. Мы знаем П1 и П2— числа известных вспыхивающих 
звезд, наблюденных соответственно в одной н в двух вспышках. Зная 
эти числа для данной системы и предполагая, что последовательность 
вспышек у отдельной вспыхивающей звезды процесс случайный, под 
чиняющийся закону Пуассона, мы можем оценить п0— число всех не
известных вспыхивающих звезд в этой системе, т. е. таких звезд, ко
торые являются вспыхивающими, но еще ни разу не были наблюдены 
во вспышках. Это дает нам возможность оценить полное число вспы
хивающих звезд в системе как сумму известных и пока неизвестных 
вспыхивающих звезд

Г. С. Саакян. Скажите пожалуйста, нет ли в звездных агрегатах 
звезд, которые совсем не вспыхивают?

Л. В. Мирзоян. Есть, конечно. Мы полагаем, что это звезды, ко
торые либо еще не достигли, либо уж е  прошли через эволюционную 
стадию, соответствующую вспыхивающим звездам.

Г. С. Саакян. Каково их число в рассмотренных Вами агрегатах? 
Л. В. Мирзоян. Отношение числа вспыхивающих звезд к числу всел 

звезд в агрегате меняется с возрастом последнего, и поэтому в систс 
мах разного возраста оно различно.

Г. С. Саакян. А каково пространстьениое распределение вспыхи
вающих звезд в этих системах, есть лч какая-нибудь концентрация 

Л. В • Мирзоян. Есть, они имеют в Плеядах, например, грубо сфе 
рнческое распределение.



В Ы В О Д  Р А С П Р Е Д Е Л Е Н И Я  ЧАСТОТ З В Е З Д Н Ы Х  
В С П Ы Ш Е К  В  З В Е З Д Н О М  А Г Р Е Г А Т Е

Семидесятилетию Хан нес а Альвена 
посвящает эту работу автор

Данные О вспыхивающих звездах п Плеядах прямо свидетели:г 
вуют в пользу того, что средняя частот** вспышек у различных вспы
хивающих звезд сильно различается. Решается задача об определении 
функции распределения средних частот рспыхивающих звезд на осно
ве статистических данных о всех вспышках, наблюденных в данном 
агрегате, поскольку определение средней частоты вспышек для инди
видуальных звезд практически невозможно. Задача решена на основе 
использования хронологии открытий («первых вспышек») и хроно
логии подтверждений, т. е. распределения по времени («вторых вспы
шек»). Дано конкретное решение для совокупности вспыхивающих 
звезд в 11леядах.

Как  это видно из текста, полученные результаты далеко не явля
ются окончательными. Однако возможность использования хронологии 
открытий вспыхивающих звезд и хронологии подтверждении для полу

чения серьезной информации, характеризующей скопление, представ
ляется автору настолько удивительной, чю  он решился посвятить дан
ную статью юбилею такого выдающегося астрофизика и физика, как 
профессор X. Альвен.

I. В  астрономии часто приходится иметь дело с такими случаями, 
когда по измерениям некоторых непосредственно наблюдаемых вели
чин ищутся значения других, связанных с ними величин или функций, 
которые непосредственно не могут быть измерены, но описывают сущ
ность явления или строение какого-либо объекта. Часто такие слу
чаи приводятся к решению математических задач, называемых обычно 
«обратными задачами математической физики».

Иногда же проблема приводится к решению математической за
дачи, не требующей особо сложного аппарата.

В качестве примера из классической астрономии можно привести 
решенную Гауссом задачу об определении элементов планетной орби
ты по трем наблюдениям, которая является обратной по отношению 
к «прямой задаче» вычисления эфемериды планеты по заданным эле
ментам ее орбиты.

Простым примером нз области звездной астрономии может (.л-
жить задача об определении пространственной звездной плотности в ша
рообразном звездном скоплении как функции расстояния до центра скоп
ления, исходя из найденного путем наблюдений распределения звезд
ной плотности п проекции на небесную сферу. Как известно эта «ада
ча сводится к решению интегрального уравнения Абеля. Конечно, * 
при решении этой задачи делаются некоторые предположения.

Астрофизика, М , 367, 1978.
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частности принимается, что можно пренебречь отклонениями от сфери
ческого распределения

В задаче о шарообразном скоплении довольно хорошо проявля
ется ее статистический характер и связанные с этим трудности. Дело 
в том, чю  поверхностная звездная плотность не может быть найдена 
из наблюдений со сколь угодно большой точностью. Последняя лими
тируется случайными флуктуациями. Возникшая таким образом неоп
ределенность (неточность) заданной функции вызывает еще большую 
неопределенность в искомой функции (пространственной плотности).

Третьим примером, в котором, однако, трудности, связанные со 
статистической природой, получаемой из наблюдений функции, еще 
более очевидны, является задача о нахождении функции распределения 
пространственных скоростей звезд ч (I» Л* &) по наблюденной функции 
\|'(\\ а, 6) распределения лучевых скоростей звезд в различных частях 
небесной сферы. Эга задача была поставлена в свое время Эддингто
ном и решена автором около 40 лет тому назад [1].

В качестве четвертого примера можно привести задачу об опреде
лении полного количества вспыхивающих звезд в скоплении (или в 
звездной ассоциации), когда известны числа звезд, которые претерпе
ли за определенный промежуток времени т по одной, по две, по три 
и т. д. вспышки, но еще остается неизвестное, но большое число не
открытых вспыхивающих. Эта обратили задача допускает простую 
математическую формулировку в том случае, когда вспышки каждой 
из вспыхивающих звезд представляют собой однородную (постоян
ной, средней частоты) пуассонову последовательность. В  том случае, 
когда средняя частота вспышек для всех вспыхивающих звезд одна 
и та же, то достаточно знать лишь числа звезд гг̂  и т 2, вспыхнув
ших по одному и соответственно по\два раза. Тогда число звезд тэ, 
еще не испытавших вспышки, т. е. не наблюденных во вспышках, оп
ределяется с помощью простой формулы >[2]

Па самом деле соотношение ( I )  имеет место Лишь между мате
матическими ожиданиями величин т 0, т а и пгг. Однако, за неимением 
лучшего, для вычисления математического ожидания т 0 мы обычно 
подставляем в (1) вместо математических ожидании т  1 и пт2 их наб
люденные значения за время т.

2. Изучение вопроса, однако, показывает, что по крайней мерс в 
некоторых звездных агрегатах имеются звезды с сильно отличающи
мися Оруг от друга средними частотами вспышек [3 ]. Примером та 
кого агрегата могут служить Плеяды. Вследствие этого применение 
формулы (1) дает грубый результат, пригодный лишь для нерпой 
ориентировки, и можно утверждать, что для описания совокупности 
вспыхивающих звезд необходимо знать как полное число вспыхиваю
щих М, так и функцию их распределения [(у ) по частотам V. Еще бо
лее полной была бы информация об этих количествах для каждого ин 
тервала видимой величины (в минимуме блеска)- Д ля точного реше
ния этой задачи следовало бы применить прямой метод, заключающий
ся в столь длительном слежении за скоплениями, чтобы каждая из 
вспыхивающих звезд успела претерпеть столь значительное число 
вспышек, что представилось бы возможным оценить значение сред
ней частоты для каждой индивидуальной звезды. Д ля находящихся в 
настоящее время под наблюдением астрономов звездных агрегатов, 
содержащих вспыхивающие звезды (например, Плеяды, Орион), это
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невозможно, ибо материал, собранный за несколько лет наблюдений, 
оставляет еще неоткрытой значительную часть вспыхивающих звезд, 
а звезды, у которых зарегистрированы б >.пее чем две вспышки, состав- 
ляют лишь незначительную часть всех вспыхивающих. Поэтому поста* 
пнм задачу статистического определении общего числа вспыхивающим 
звезд и их распределения по частотам вспышек без предварительного 
определения средних частот для каждой звезды. Предположим покя. 
что это распределение не зависит от звездной величины в минимуме 
блеска. Метод решения в принципе будет применим и к нахождению 
тех же данных для отдельных интервалов звездных величин.

Пусть в момент * =  0 мы начинаем слежение (регистрацию вспы
шек) за нашим агрегатом и пусть Р(1) будет вероятность того, что в 
промежутке (0, 1) произойдет хотя бы одна вспышка случайно выб- 
ранной в агрегате вспыхивающей звезды Пока мы допустим, что на
блюдения ведутся непрерывно. Это допущение делается лишь ради 
простоты рассуждений. Как увидим в дальнейшем, от этого условия 
можно отказаться, причем результаты останутся в силе, если только 
соответственно изменить способ отсчета времени от начала 1 = 0.

Тогда Р(1 ) выразится через функцию Г('*) распределения пуассо- 
нопского параметра V (средней частоты вспышек звезды) следующим 
образом:

Очевидно, что величина ЫР(1) будет математическим ожиданием 
числа происшедших к моменту I «первых» вспышек, т. е. математи
ческим ожиданием числа открытых к моменту 1 вспыхивающих звезд 
(предполагается, что до момента 1 =  0 не было известно ни одной 
вспыхивающей звезды).

Очевидно, что производная

будет означать математическое ожидание числа звезд, испытывающих 
свои «первые» вспышки (открываемых) в единицу времени в момент 1. 
Из (2) и (3) следует

(2)

и

(4)

о
откуда имеем

' М О  _____

п,(0

О
Вводя среднее значение V средней частоты вспышек, которое равно



174 В Л Амбарцумян

получаем уравнение

I I - 'Ч (> )(Ь ч ( 6 )

Леван часть этого уравнения может ‘ быть найдена из наблюдений.
Поскольку значение V в этом уравнении нам неизвестно, то мы, вы
полнив обращение интегрального преобразования Лапласа, можем 
найти Г(\) лишь с точностью до постоянного множителя. Поскольку, 
однако, Г (у) есть плотность вероятности, то условие нормировки

позволит всегда определить этот постоянный множитель.
Поскольку каждый пуассоновскнй процесс состоит из независи

мых друг от друга событий, то в результате вырезывания конечных 
отрезков оси времени и сшивания оставшихся отрезков опять мы 
будем иметь пуассонову последовательность вспышек для каждой звез
ды, если только это вырезывание производится совершенно независимо 
от имеющейся конкретной реализации процесса. В силу этого нару
шения (пропуски) непрерывности слежения, вызванные условиями ра
боты наблюдателей (смена дня и ночи, смена погоды и т. д.), не иг
рают роли. Нужно только, приняв в момент начала наблюдений 1 =  0, 
считать за входящее в формулу время I суммарное время регистра
ции (сумму экспозиций), выполненных, начиная с н е 

обратим теперь внимание на физический смысл левой части урав
нения (6). Поскольку при I, близких к нулю, все наблюдаемые вспыиь 
ки являются первыми вспышками соответствующих звезд за период 
наблюдений, то число П|(0)  одновременно означает и количество всех 
происходящих в агрегате вспышек, и количество всех «первых» вспы
шек в единицу времени. Но, с другой стороны, поток всех вспышек 
стационарен по предположению, ибо он составляет сумму пуассонов* 
ских процессов. Поэтому П| (0) является и числом всех вспышек в еди
ницу времени для любого момента. Поэтому левая часть (6) означает 
относительную долю «первых» вспышек П1 (1) среди всех вспышек, 
происходящих в единицу времени. Если 1 = 0 есть момент начала сле
жения за агрегатом вообще, то П|(1) есть число вспыхивающих звезд, 
открываемых вновь в единицу времени. Следовательно, уравнение (6) 
имеет и следующий смысл: относительная доля новооткрываемых вспы
хивающих звезд среди всех звезд, вспыхивающих в единицу времени, 
с точностью до постоянного множителя равна лаплассовскому преобра
зованию функции у Г ( у ) .

3. Пусть для решения уравнения ((>) мы определяем из наблюда
тельных данных отношение л, (1)/п, (0) путем подсчета первых вспы
шек для шести интервалов времени, т. е. разбиваем весь промежуток 
времени наблюдений на шесть равных частей. Поскольку соответ
ствующие числа п| (1) для Плеяд к настоящему моменту будут при 
этом в среднем порядка 80, то случайные отклонения наблюдаемых 
значений п, ( I ) от их математических ожиданий должны быть порядка 
Ю %  от значения самой величины. При этих условиях, когда заданная 
функция задана всего в шести точках и притом со столь малой точ
ностью, выполнение операции, обратной преобразованию Лапласа, при

(7)
о
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ведет к очень большим относительным ошибкам в определении искомой 
функции распределения [(у ).

Можно, однако, надеяться существенно улучшить положение дел, 
если мы используем еще возможность косвенного определения функ
ции Г (у) из других наблюдательных данных.

Для этого напишем формулу для ожидаемого числа звезд V 
которых за иремя I наблюдалась как первая, так и вторая вспышка 
т. с. за это время имели место две вспышки или больше;

или

где

М, — N |’ 1(0(1— Ч) ( Ь

N1, — 1М,-Ы Г 1Ые-*Ч(Ь,
•" о

М, =  ^ ( 0  — N I" ( ( , ) ( !—е- ')1Ь

(« )

(9)

(Ю )
-а

Легко видеть из (9), что

N ,=  N,+ N 1 —  I е - 'Ч Ы с К  (Ц )
о

И так как на основании (10) и (7)

получаем

N . »  N ,+  1 -  (К-1М ,). (12)
сИ

Поскольку с1 N7(11=0, то
<М,N  (13)
61

Рассматривая (13) как дифференциальное уравнение для N 1, мы 
получаем его решение как, функцию времени N 1(1):

N,(0  =  0 - 1  (14)
и*о

Для определения значения постоянной С продифференцируем это 
уравнение по I и учтем, что производная левой части равна

N ,(11),111 N,(0/и Г  Г ГчТа(1,К,и 1Ч*1,() = с~ I —, - »
О
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При 1 = 0 получаем
п,(0) =  С.

поскольку при малых 1 величина N«(0 должна быть порядка I2 Итак.
имеем

N , 0 ) - Г (15)
IIя

0
Дифференцируя по I и затем интегрируя по частям, имеем

Г , О ) - 4 , ( 0 ) -  Г мци),

ии

Очевидно, что поскольку г1\т2(1) (ОсИ. где п2(1) есть число 
вторых вспышек, регистрируемых в единицу времени, мы можем пе
реписать это равенство в виде

г 1(0  = г1(0>— (16)
IIО

Таким образом, мы получаем значения функции П|(1), выраженные 
через статистику моментов вторых вспышек, данные о которой, оче
видно. в какой-то степени независимы от распределения первых вспы
шек. Кроме того, искомые значения П\{\) определяются посредством
(16) путем интегрирования наблюдаемой функции п2(1), что приводит 
к меньшим относительным флуктуациям в получаемых значениях П|(П. 
Можно поэтому ожидать, что этот второй метод эмпирического опре
деления п ,(0  поможет более точному вычислению левой части урав
нения (6). Это, в свою очередь, крайне важно для более уверенного 
получения решения этого уравнения.

4. На основании сказанного можно составить следующую програм
му выпота функции распределения средних частот вспышек [(у ).

а) Вое вспышки располагаются в хронологическом порядке, после 
чего, выделяя «первые вспышки», мы можем посредством прямых под
счетов составить функцию П| (0/п, (0). представляющую долю пер
вых вспышек среди всех вспышек, как функцию времени. При этом 
речь идет не о календарном времени, а о времени, отсчитанном от на
чала наблюдении по воображаемым часам, которые идут только во 
время наблюдений данного агрегата. Для этого вся продолжительность 
полного времени наблюдений разбивается на интервалы, столь малые, 
что в них математическое ожидание изменения п, (I) должно быть не
большим по сравнению с самим п,(П- Например, продолжительность 
каждого интервала может быть порядка 30 или 50 часов. В этих ин
тервалах производятся подсчеты П|(М.

б) Таким же образом составляется функция п2(I) и на основании 
формулы (16) получается п 1 (1) посредством численного интегрирова
ния.

Вследствие своеобразной неустойчивости задачи обращения урав- 
нания (6), что математики называют «некорректностью» таких об
ратных задач, желательно использовать оба способа определения 
г», (1) /п 1 (0) как для проверки, так и дли усреднения.

в) Посредством обращения преобразования Лапласа на основе
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Т наблюдений к раз,

т * * Х  ( е-’Ч ( ' ) ~ к:;“ а* (17)

мы можем, зная Цу ), определить отношения
ГП |г 

П1 <
и затем сравнить с наблюденной реализацией чисел т к.

5. Разработанный таким образом способ был применен к сово
купности вспыхивающих звезд, наблюдаемых в Плеядах При этом 
мы решили пренебречь всеми вспышками, для которых наблюденная 
фотографическим способом амплитуда меньше одной величины. Таким 
образом, ищется функция - распределения частот таких «больших» 
вспышек. Это вызвано желанием совершенно исключить кажущиеся 
вспышки, вызванные случайными локальными отклонениями чувстви
тельности на фотопластинках.

Согласно данным, представленным мне Э. С. Парсамян и основан
ным на каталоге всех вспышек, взятых из литературы, полное число 
таких «больших» вспышек равно 822. Весь суммарный период наблю
дений составляет при этом 2(325 часов. К сожалению, не во всех слу
чаях мы знаем, как располагаются во времени эти часы наблюдений, 
поскольку авторы обычно не публикукп моменты всех снимков, а 
ограничиваются лишь публикацией моментов наблюденных вспышек и 
суммы длительностей всех экспозиций за отчетный период. Поэтому 
возникла трудность в определении моментов вспышек в нашем услов
ном времени 1. Однако обоснованно считая, что вспышечная деятель
ность шла равномерно в течение всего времени наблюдений т и по
скольку опубликованные моменты позволяют расположить их в хро
нологической последовательности, вполне достаточно принять, что мо
мент вспышки в условном времени пропорционален номеру вспышки 
г, т, е.

На рис. I пунктирная линия изображает данные о п 1 (<)/п 1 (0), 
полученные из непосредственных отсчетов, а плавная кривая есть 
интерполяция, основанная на тех же данных, но исходящая из пре I- 
ставлсиня. что математическое ожидание доли первых вспышек среди 
всех вспышек должно монотонно убывать со временем.

Наличие значительных колебаний пунктирной кривой по отноше
нию к монотонно убывающей линии хорошо иллюстрирует высказан
ное выше утверждение о трудности определения значений матсмаш- 
ческого ожидания величин пI (1)/г» 1 (0) на основе одних лишь прямых 
подсчетов.

Далее, на основе непосредственных подсчетов, была определена 
функция п2(1). Несмотря на то, что получаемая из наблюдений фун-
12—321
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кцпя п2(0  также содержит большие флуктуации, интегрирование по 
формуле (16) их сильно сглаживает. Мы были поражены тем, насколь
ко значения П|(()/П|(0), полученные таким способом и нанесенные на 
рисунок в виде точек, хорошо согласуются с проведенной до этого 
интерполяционной кривой.

Оказывается, что все эти данные удовлетворительно описываются 
простой интерполяционной формулой:

'М О  _  _ ! _
, , (0) ( 1 {-0.00200*.)

(И ))

з

г х ю ' г
Рис. I. Зависим ость П|(1)П,(0) от г. Крестиками отмечены значения 1.|(1)/П|(0), 
полученные непосредственно из наблюдений. Плавная кривая представляет собой 
проведенную от руки интерполяцию, основанную на тех же значениях (см. текст). 
Точками отмечены значения, вычисленные по формуле (16) на основе подсчетов

«вторых» вспышек.
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Легко увидеть, что решение уравнения (6) при таком 
ческом виде левой части должно иметь вид

(( О -  Се-'**
где параметр имеющий размерность времени, равен

аиалити-

(20)

5 =? 385 часов (-1)
О полученной функции распределения ((у ) следует сделать два

замечания:
а) значительная часть вспыхивающих звезд имеет средние часто

ты меньшие, чем 0.001 час б) имеется сингулярность в точке у = 0 
вследствие чего интеграл по всему промежутку частот расходится. Ко
нечно, при малых значениях V истинная функция должна вести себя 
иначе. Но дело в том, что наблюдения, длившиеся всего 2625 часов, 
очевидно, не могут дать нам никакой весомой информации о статисти
ке вспышек тех звезд, для которых средний промежуток между вспыш
ками больше, чем, скажем, 2500 часов. Для таких частот выражение 
(20) является чисто формальным результатом. Поэтому предположе
ния о том, что таких звезд с малой частотой вспышек очень мало или 
очень много, будут одинаково необоснованы. В этом проявляется «не
корректность» математической задачи, дающая себя чувствовать при 
недостатке соответствующих' наблюдательных «данных.

Конкретизируя, мо*кно сказать, что истинная функция должна 
иметь рид

где &(у ) может быть принято равным единице для больших V (скажем, 
для у>0.001 час-1) и стремится быстро к нулю при у-*0. Однако мы 
пока не можем описать количественно поведение ц (у ) при малых V.

Последнее обстоятельство не дает возможности определить зна
чение С на основании нормировки (7). Тем не менее, произведение 
N0, входящее в выражение

для математического ожидания числа звезд в интервале частот 
может быть оценено следующим образом.

Из (4) при 1 = 0 мы находим

Поскольку интеграл в правой части (24) сходится и при ^(\) 
то принятием к ( ' ’) = 1 н в той его части, которая относится к малым
V, мы не внесем уже крупной ошибки. Выполнив интегрирование, при 
этом допущении получаем

Подставляя сюда $=«385 часов, п 1 = 0.313 час-1, Г (2/3) 1.354, имеем

(22)

4' 1р(у)сЬ (23)

(24)

о

N0=12.2.
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Поэтому (23) для больших частот имеет ВИД
с!Ы =  12,2 е-*ч-</3( К

где V должно быть выражено п единицах час” 1.
Таково выражение для абсолютного числа вспыхивающих звезд 

в Плеядах для разных интервалов частот.
Для полного числа звезд, о б л а д а ю щ и х  частотой, большей неко* 

торого Уо» получаем

К'(у0)=  12.2 | е- ,,<-4/* с1*

или, вводя вместо V переменную х = гз
по

1М(*'0) =  12.2$,/3 | е \\ 1/3с!х,

учитывая значение 5, согласно (21) получаем

К ( '0) =88.7 | е— х - ^ х . (25)
3 5**

Входящий в правую часть интеграл может быть найден численно 
для различных значений параметра УоЗ- Отсюда получается табл 1 
значений N (у0) , где I I  обозначает, средний промежуток между вспыш
ками при частоте уо, выраженный в часах.

Конечно, последняя строчка этой таблицы представляет собой 
грубую экстраполяцию. Тем не менее следует обратить внимание на 
следующие два неожиданных обстоятельства.

а) Большая часть вспыхивающих звезд имеет средний интервал 
между вспышками, превосходящий 5000 часов.

б) Хотя численное значение N (\*о) ь последней строчке таблицы 
крайне ненадежно, по-видимому, следует считать, что по крайней мере 
некоторые звезды имеют средние интервалы, превосходящие 20 000 
часов.

Оба эти заключения относятся к интервалам между вспышками, 
амплитуда которых превосходит одну величину.

Таблица 1 
Вычисленные числа звезд 1Ч (уо) Млея л  с о  
средними частотами вспышек, большими су0

Таблиц а 2

$ч'о П О

5.0 77 0-04
4.0 96 0. 18
3-0 128 0.7
2.0 192 3. 1
1.0 3X5 ! 7
0.30 12Н0 94
0-10 3950 2
0.0^ 7700 34 ,
0.02 19250 • >Л»
0.01 38500 КЧА

к (пк)иа6л. Шк

1 213 (213)
2 62 62
3 16 30
4 20 17
5 9 1 1
6 29 30
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6. Полученная функция распределения (20) должна дать, как 
указывалось выше, возможность сосчитать на основании формулы (17) 
вытекающие из нее значения отношений математических ожиданий

П13 П1а
9 I • • •

П»* Ш,
и сравнить их с наблюдениями. Результаты сравнения приводятся п 
табл. 2.

Поскольку значение постоянной С в формуле (20) остается не
известным из-за неопределенности искомой функции н области малых 
частот, то приведенные в третьем столбце табл. 2 (вычисленные) 
числа И1ц получены путем умножения выведенных на основе формул
(17) и (20) отношений т к/ш, на наблюденное значение т , ( к  2. 3,...). 
Именно поэтому значение Ш| в третьем столбце совпадает со значением 
той же величины во втором столбце и взято в скобки.

7. В исследованиях по вспыхивающим звездам, выполненных бк>- 
раканской группой, всегда ставился вопрос об определении полного 
числа всех вспыхивающих звезд, а это требует значения числа вспы
хивающих п0. не испытавших за время наблюдении ни одной вспыш
ки. В  том приближении, в котором считается, что все вспыхивающие 
имеют одну и ту же среднюю частоту, значение п0 получилось из фор
мулы (1)- Однако оказывается, что значения у распределены в доволь
но широком интервале, а бесконечное возрастание Г (у) по формуле (20) 
при малых у , о котором говорилось выше, приводит к расходимости 
интеграла (17) при к = 0. По-видимому, должна быть изменена сама 
постановка задачи: следует искать не количество всех вспыхивающих 
звезд, а лишь количество тех вспыхивающих, у которых частоты пре
восходят некоторое у0.
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ЗА КЛ Ю Ч И Т ЕЛ ЬН Ы Е ЗАМ ЕЧАН И Я НА СИМ ПО ЗИУМ Е 
«О БЪЕКТЫ  НИ, ЗВЕЗДЫ Т ТЕЛ ЬЦ А  И РОДСТВЕННЫЕ

Я ВЛ ЕН И Я »  В М ЕКС И КЕ .

/. Введение
Мы закончили работу этого очень удачного симпозиума. И теперь 

пришло время отдать дань Организационному комитету за выбор столь 
интересного предмета наших дискуссий.

Так как симпозиум был посвящен профессору Г. Аро, желательно 
было выбран» темой обсуждения одну из областей его работы. Но 
мы знаем, что профессор Г. Аро с большим успехом работал во мно
гих областях, включая и проблему голубых галактик, в которой он 
был настоящим пионером, проблему вспыхивающих звезд, где он был 
вдохновляющей фигурой и т. д.

Однако Организационный комитет оказался мудрым в выборе
объектов Аро-Хербнга и звезд типа Т Тельца как главных тем сим
позиума. Как раз в течение последних пяти или шести лет мы наблю
даем быстрый прогресс в этих областях и наши идеи об этих объек
тах теперь основаны на сравнительно большом наблюдательном ма
териале. Обнаружены новые важные результаты. Они относятся к:

1) Физике и кинематике НН-объектов.
2) Связи между 1111-объектами и звездами типа Т Тельца.
3) Атмосферам звезд типа Т Тельца.
4) Месту этих явлений в общей картине потерн массы и истече

ния масс в ранних фазах образования и эволюции звезд.
Организационный комитет оказался мудрым и в том, что первой 

темой программы поставил объекты НН и только после этого, началось 
обсуждение звезд типа Т Тельца.

Такой выбор тем полностью соответствует наиболее разумной на 
учной стратегии, которая начинается изучением наиболее проницаемых 
частей проблемы и продолжается на части менее проницаемые.^ В на
шем случае, несмотря на то, что объекты НН содержат значительное 
количество пыли, они буквально прозрачны, по крайней мере, для не
которых длин волн, в то время как центральные части всех звезд 
(включая объекты Т Тельца) являются полностью недоступными- Ко
нечно, информация, которую мы можем иметь от внешних слоев звезд 
типа Т Тельца от истечения диффузной материн и от интегральных 
свойств этих звезл имеют большую ценность.

//. Возбуждение излучения ппъектпп НН
В настоящее время почти общепринято, что свет внешних нсточ* 

ников может играть только очень скромную роль как источник свети- 
мости объектов ПН. Рассеянный сьет в Ь’У спектре полностью пренеб 
режим.

Заключительная речь П. Д. Амбарцумяна на симпозиуме «ОЛы»кты Хсрбнга-Лрл. 
зпечди типа Т Гсльиа и родстпеиные япл<мшяэ и честь ГуИллорМо Аро, Мехико, 
24—26 февраля, 1983, 7, 253.
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Как наиболее вероятный источник интенсивных эмиссионных ли- 
НИН принимается ударная волна. Доводы приведены в обзорной статье 
I . Д. Шварца. Ьсгь объяснение и дли интенсивности непрерывного 
спектра. Можно считать его результатом двухфотонной эмиссии, воз
никающей при 2— 1 переходах атома водорода.

Труднее объяснить ультрафиолетовые эмиссионные линии принад 
лежащие высшим ионам, т. к. оптическая часть спектра говорит в 
пользу очень низкого возбуждения. Поэтому было предложено чт.> 
здесь активны две ударные волны разной скорости, но в настоящее 
время это объяснение кажется очень искусственным и необходимо 
дальнейшее изучение проблемы.

Может также случиться, что линии высоких и низких возбуждений 
образуются в различных частях объема данного объекта.

Крайне необходимы новые наблюдения высокой чувствительности 
в далеком ультрафиолете.

I I I .  Кинематика объектов НН
Основной вывод обширной работы, сделанной Джонсом и Херби 

гом в Ликской обсерватории по определению собственных движении, 
объектов НН заключается в том, что тангенциальные скорости боль
шие, достигая в некоторых случаях 300—350 км/с. После экстраполя
ции собственного движения обратно мы находим там зве!ду типа 
Т Тельца или инфракрасный объект, от которого объект НН удали 
ется.

Очень вероятно, что ветер от этих молодых звезд является основ
ным источником возбуждения объектов НН.

Теперь вопрос в следующем: выброшены ли объекты НН попросту 
из поверхностей соответствующих звезд, или они являются облачками 
ранее существовавшей здесь межзвездной материн, которые ускоряют
ся ветром. Теоретические статьи относительно взаимодействия ветер-об- 
лачко очень важны для решения этой альтернативы. Однако, кажется, 
что гипотеза выброса из поверхности звезды более естественна. Нуж
но также взять на заметку гот факт, что, как правило, имеются очень 
сильные ветры из ОВ звезд, но мы не наблюдаем в их окрестности 
что-либо подобное объектам НН.

Согласно Джонсу, существует большое различие между векторами 
скоростей разных узлов внутри некоторых изученных объектов НН. 
Гюльбудагян заметил, что есть указания на расхождение узлов и ино
гда мы можем говорить даже про расширение систем узлов. Если это 
так, то объекты должны распасться за короткое время и вывод о том, 
что когда-то это был компактный объект, который распался при его 
вылете из возбуждающей звезды неизбежен. Если это так, то дальней
шее изучение относительных скоростей узлов крайне необходимо.

/ I. Родственные объекты
Имея спектр, подобный спектрам объектов НН, туманность Бурн 

Гэма, по-видимому, кинематически отлична от них. Так как во многим 
звездах типа Т Тельца мы не наблюдаем прилегающей туманности та
кого типа, остается ответить на вопрос об условиях, которые благо 
приятны для образования таких туманностей» Очевидно, что некоторый 
обзор звезд типа Т Тельца с целью обнаружения таких туманностей
был бы очень полезным.

Оптические спектральные наблюдения СС.Д объектов очень же
лательны. В настоящее время кажется, что различие между эгимн 
объектами и объектами НИ не очень велико.
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Г. Звезды типа Т Тельца
Определение звезд типа Г Тельца было дано Джоем и было осно

вано на спектроскопическом критерии и переменности. Нет необхо
димости менять это определение- Однако многие нз нас не очень удов
летворены выбором звезды Т Тельца как прототипа и символа для 
этого класса. Может быть звезда К\\ Возничего, которая намного «ак
тивнее», более подходит для этой цели.

Многие астрономы рассматривают звезды типа 1 Тельца как «звез
ды предшествующие главной последовательности», представляя, что 
они двигаются к тлавной последовательности сверху. Профессор Аро 
много раз подчеркивал, что в Орионе есть звезды, которые определен
но находятся ниже главной последовательности. 1ем не менее, это 
очевидно, что объекты Г 1 ельца— молодые звезды с массами между
0.1 М . и 2 М ., которые еще не достигли главной последователь
ности Мы считаем очень вероятным, что все звезды в этом интервале 
масс проходят через эту эволюционную фазу, которая, будучи фазой 
формирования, является первой в жизни этих звезд. Ьот почему, мы 
всюду ищем звезды пост 1 тельца (1111), но не до I Тельца.

Ь  первом приближении проблема звезд пост Г Тельца была разре
шена Аро, когда он нашел большое число вспыхивающих звезд в скоп
лениях и ассоциациях. Но остается много неразрешенных вопросов. 
Например, иногда две фазы (1 Гельца и вспышек) перекрываются. 
Означает ли это, что в звездах, когда мы имеем одновременно два 
вида активности, активность 1 Гельца слабее, чем в чистых звездах 
тина Тельца.** Ж аль, что вопрос одновременного присутствия двух ви
дов активности в одной и той же звезде не обсуждался на этом симпо- 
зиу ме.

Однако в статье Мунда и ею коллег внимание было обращено на 
пять звезд в области 1 ельца Возничего со слабой активностью типа 
Г Тельца. Проблема их возраста остается открытой, но совершенно 
необходимо продолжать поиски таких звезд, которые имеют спектр 
промежуточный между звездами типа Г Iельца, <11\е и с1Мс.

Наиболее общий вывод относительно широкополосной перемен
ности звезд типа Тельца был сделан в статье, представленной Мен
дозой. Наблюдение значительного числа звезд типа Т Тельца в тече
ние трех различных эпох показывает, что изменения, хотя и иррегуляр
ные, имеют место во всех длинах волн от 160Ц А до 22 микрон.

Изменения эти очень сложны, и это показывает, что желательно 
ввести некоторую классификацию физических изменений для того, 
чтобы изучить их более подробно. Например, в некоторых работах 
авторы говорят о хромосферных и фотосферных изменениях. Проблема 
различных слоев (фотосфера, хромосфера и корона) обсуждалась в 
статье, представленной Калвет, которая также подчеркивала важ 
ность открытия очень горячего газа в атмосфере звезд типа Т Тельца. 
С этой точки зрения, трудно переоценить важность наблюдений, сде
ланных с Ш Е .

Конечно, вспышки, пятна и родственные явления очень важны 
для переменности звезд типа Т Тельца, но в то же время я не думаю, 
что, например, яркий максимум, который в некоторых случаях может 
быть стойким в течение долгого времени, объясняется суперпозицией 
большого числа вспышек. Хотя, конечно, вспышки играют роль во 
всех этих изменениях.
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VI. Истечение хатерии

Как известно, профили типа Р  Лебедя, наблюдаемые во многих 
звездах типа Т Тельца говорят в пользу непрерывного выброса мате
рии из атмосфер этих звезд. Потеря масс должна быть порядка о г
И) 6 до 10 ‘ в год. С другой стороны, в некоторых звездах типа 
Т Тельца наблюдались так называемые обратные профили Р  Лебедя. 
Уокером это было рассмотрено как признак, указывающий на падение 
вещества извне- Иногда это явление рассматривается как доказатель
ство «сжатия» межзвездного вещества.

Однако кажется, что это предположение «сжатия» или «аккреции» 
межзвездного вещества теперь должно быть полностью отброшено, 
гак как наблюдения движения газа вокруг звезд типа Г Тельца (в 
линии СО ) указывает на большие скорости, несовместимые с грави 
тационным сжатием.

С другой стороны, как видно из статьи, представленной Апнеп 
целлером, статистика запрещенных линии показывает преобладание 
отрицательных радиальных скоростей. I !  естественное объяснение 
этого факта, очевидно, должно быть подобно тому, которое дано для 
преобладания отрицательной радиальной скорости среди объектов ПП. 
Это означает, чго пыль, которая присутствует вокруг звезд, погло
щает кванты, испущенные топ частью оболочки, которая удаляется о г 
нас.

Наблюдения профилей эмиссионных линий М^ 11 (Репз1оп ам«1 
Ьа&о МЫ, 202, 77, 1983) также указывают на истечение газа в зве$дах, 
которые наблюдались.

Это означает, что падение или возрастание части выброшенного 
вещества невозможно. При условиях крайней неоднородности в атмос
ферах молодых звезд одна часть выброшенного вещества может при
обрести отрицательную радиальную скорость и вернуться в фотосферу.

Все это делает очень вероятным, что ветры, ответственные ?а 
возбуждение объектов ИМ, и истечение вещества из звезд типа 
'Г Тельца подобны друг другу. Но, возможно, что не всегда истечение 
из звезд типа Т Тельца достаточно для образования феномена 1111. 
Возможно, что лишь очень активные звезды типа Г Тельца могут об
разовать эти феномены.

V II. Биполярное истечение

Наблюдения в молекулярных линиях независимо установили су
ществование биполярного истечения в молекулярных облаках из неко
торых компактных объектов. В некоторых случаях такое истечение 
связано с присутствием объектов НИ. Естественная связь двух явлении 
очевидна. Но остается объяснить, почему скорость молекулярного ис
течения обычно меньше, чем скорость объектов I I I I .

Оптически эти истечения иногда проявляют себя как ко\и гарные 
туманности. Головы кометарных туманностей рассматриваются в этих 
случаях как источники истечения. Но есть указания, что в случае 
N 0 0  2261 действительный источник истечения не звезда К I динорогл, 
а объект, который, будучи расположен очень близко к источнику исте
чения, невидим в оптических частотах. Возникает вопрос: какова в 
этом случае роль и физическая природа К Единорога?

В  статье, представленной Леврольтом, исследовано биполярное 
истечение, ассоциированное с сильно переменной звездой Р\ Цефея 
Соответствующая кометарная туманность С М  29 также сильно пере
менная.
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Очень вероятно, что источники биполярного истечения, обнаружен
ные до снх пор, не такие, как средние звезды типа Т Тельца. Поэто
му один нз наиболее важных вопросов, а именно— природа, источни
ков биполярного истечения—заслуживает дальнейшей наблюдательной 
работы.

В течение времени жизни Галактики общее число образованных 
объектов НИ  должно быть очень большим, возможно, порядка 1012 
Это население должно образовать важный компонент межзвездной
среды, которая должна иметь более высокую дисперсию по оси г, чем 
другие компоненты межзвездной среды. Это может иметь некоторые
последствия для физики межзвездной срсды. Давайте подождем ис
следовании также в этом направлении.



З А М Е Ч А Н И Я  К  С Т А Т И С Т И К Е  С О С ТО ЯН И И  Н ЕС Т А Ц И О Н А РН Ы Х
З В Е З Д  В З В Е З Д Н Ы Х  С И С Т ЕМ А Х

Астрофизика часто имеет дело с совокупностями нестационарных 
звезд, входящих в состав тех или иных звездных систем. Классические 
примеры таких совокупностей составляют, например, звезды типа НК 
Лиры в шарообразных звездных скоплениях и в эллиптических галак
тиках. Представляют выдающийся интерес совокупности звезд типа 
К\\ Возничего в звездных ассоциациях. Мы сознательно употребляем 
термин «звезды типа К  и- Возничего» вместо термина «звезды типа 
Г 1 ельца», так как хотим сконцентрировать здесь внимание на фото
метрических свойствах этих звезд.

Уже много лет изучаются вспыхивающие звезды-карлики, входя
щие в звездные ассоциации, и-в молодые открытые скопления. Неда
леко то время, когда число систем, каждая из которых содержит по край
ней мере несколько сог известных, вспыхивающих звезд, будет исчислять
ся многими десятками. Поскольку каждая нз вспыхивающих звезд пред
ставляет собой некоторый случайный процесс, то определение ее ха
рактеристик представляет собой довольно трудоемкую задачу и тре
бует длительных, продолжающихся иногда годы наблюдений. Тем бо
лее трудно определить из наблюдений требуемые статистические ха
рактеристики даже для небольшой выборки вспыхивающих звезд из 
данной совокупности.

Между тем существование указанных совокупностей нестационар
ных звезд ставит вопрос о статистике параметров таких звезд и каж 
дой данной совокупности. Таким образом, в этом случае речь идет о 
составлении статистики статистических параметров или, короче, о 
статистике статистик. Такие «сверхстатистики» могут в дальнейшем 
сравниваться друг с другом и тем самым служить материалом для 
заключений об эволюционном статусе различных совокупностей.

Д ля достижения таких целей прямым путем, т. е. на основе опре
деления статистических или других параметров всех отдельных членов 
совокупности, как вытекает из вышесказанного, следовало бы выпол
нить неимоверную по объему работу.

Поэтому здесь, в Бюракане, мы неоднократно делали попытки по* 
лучить хотя бы частично такую сверхстатистическую информацию 
совокупностях переменных звезд в тех или иных системах, без подроб
ного определения значений интересующих нас параметров для каждой 
звезды совокупности. В частности, были сделаны первые попытки оп
ределения распределения средних частот ьспышск вспыхивающих 
в Плеядах [1] и в  ассоциации Ориона [2] без предварительного опре 
деления средней частоты вспышек для отдельных вспыхивающих звезд.

Д ля внесения ясности в вопрос о возможности такого подхода к 
совокупностям переменных звезд других типов, например, показы

В кн.: Вспыхивающие звезды и родственные объекты. Труды симпозиума, Пюра 
кон, 10— 19 октябри 198». Ереван: Изд во АН АрмССР, Ш ,  19̂ 5
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вающих периодические колебания блеска, мы рассмотрели один искус 
ственный, но заго простой и, так сказать, призрачный пример.

Представим себе совокупность звезд, блеск (звездная величина) 
которых меняется по следующему периодическому закону: прямоли
нейный подъем от минимума до максимума (обозначим разность блес
ка в минимуме и максимуме через ч и затем мгновенное падение до 
минимума. Пусть периоды этих изменений для различных звезд раз
личны, по ограничены каким-то верхним пределом (скажем, 
К) дней). Пусть, наконец, эти функции имеют различные амплитуды.

Ставится задача определения функции распределения Ц а) ампли
туд блеска без определения амплитуды для отдельных звезд. Как уви
дим, эта задача в принципе разрешима и без определения амплитуды 
а, хотя бы даже для одной звезды.

Д ля этого произведем измерения блеска всех членов нашей сово
купности в два различных момента времени, I, и 12, отделенных друг 
от друга промежутком, превосходящим одни год. В  таком случае, 
вследствие наличия хотя бы небольшой дисперсии периодов, разности 
фаз (для двух моментов) оудут распределены равномерно между 
нулем и 2л.

Тогда оказывается, чю  для разностей звездных величин с] для 
двух моментов мы будем иметь распределение ф(с1), связанное с 1 (а) 
следующей формулой:

и
которая можс! рассматриваться как интегральное уравнение для ис
комой функции 1(а).

Как это часто бывает, наша обратная задача привела к инте
гральному уравнению. В  данном случае это уравнение имеет простое 
решение:

\(а) =  а-г\а ). (2)
В  этом случае решение получается в результате двойного диффе

ренцирования некоторой функции, полученной из наблюдений, и по
этому будет определяйся с меньшей относительной точностью, чем 
наблюденное распределение разностей а. Как Вы  знаете, такое явле
ние характерно для обратных задач.

Таким образом, мы показали, что в рассматриваемом гипотети
ческом примере в принципе достаточно было бы получить два фото
метрических снимка нашей совокупности, разделенных длительным 
промежутком времени, чтобы получить такую  важную  характеристику 
рассматриваемой совокупности, как распределение амплитуд.

Очевидно, что от этого воображаемого примера можно перейти 
к более реалистическим моделям. I ак, более реалистической была бы 
совокупность кривых, зависящих от двух параметров. Конечно, для 
этого пришлось бы получить большее количество наблюдений, скажем, 
фотоснимков и притом распределенных во времени специально выбрав
шим образом. В дальнейшем мы предполагаем рассмотреть и эти, бо
лее сложные случаи.

В  рассмотренном примере кривая блеска каждой звезды является 
детерминированной, и поэтому задача не так сложна. В работе [1 ] мы 
рассмотрели совокупность вспыхивающих звезд, когда предполагается 
(а это разумное предположение), что последовательность вспышек
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каждой из звезд подчиняется закону Пуассона, но что при этом сред 
пне частоты у для разных звезд различны. Ставилась задача о нахож
дении функции распределения частот при отсутствии данных о значе 
нин V для каждой из вспыхивающих звезд. Практически это прихо
дится делать и условиях, когда часть вспыхивающих звезд еще* не 
открыта.

Оказалось, что исходной функцией для решения этой задачи мо
жет служить функция распределения по времени первых наблюдав * 
шихся у каждой из звезд совокупности вспышек. А поскольку первая 
наблюдавшаяся вспышка звезды является моментом ее открытия, то 
мы говорим, что исходным наблюдательным материалом для решения 
вопроса является «хронология открытий» вспыхивающих звезд данном
СОВОКУПНОСТИ.

Можно показать также, что исходным материалом может служить 
хронология вторых вспышек, т. е. подтверждений открытий вспыхиваю
щих звезд.

Таким образом, исходных данных о к а з ы в а е т с я  к а к  б ы  бо льш е , 
чем н у ж н о , т е. задача оказывается переопределенной . На самом 
деле это только помогает делу.

В  результате применения этого метода мы убедились п возмож
ности его использования на практике. Мы не будем вступать здесь 1: 
обсуждение степени надежности полученных результатов. Некоторые 
предварительные выводы в этом направлении содержатся в недавно 
опубликованной работе Арутюняна [3 ]. Здесь же отметим лишь, что 
для больших частот функция распределения определяется гораздо 
лучше, чем для малых частот. Это физически вполне понятно.
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Д И С К У С С И Я  ПО Д О К Л А Д У  В. А. А М Б А РЦ У М Я Н А

A. М. Чорепащцк. Какие ограничения накладывались на решение 
обратной задачи? В данном случае кажется естественным наложить 
условие неотрицательности на искомую функцию распределения, что 
может облегчить ее поиск.

B. А. Амбарцумян. Да, при решении практической задачи это 
должно облегчить.

В. П. Гринин. Предполагается ли постоянство (одинаковость) 
функции распределения амплитуд для всех членов скопления?

В. А. Амбарцумян. В первом примере мы рассматривали югерми- 
нированные процессы. Предполагалось, что звезды имеют различные 
амплитуды периодических колебаний, но амплитуды колебаний V каж 
дой звезды постоянны. Мы ищем функции распределения этих ампли
туд и выводим их из двух фотометрических обмеров совокупности. Сло
во «распределение амплитуд» для каждого члена скопления не имеет 
смысла. Ведь переменные представляют собой детерминированный про
цесс, а не случайный. О случайных процессах говорится в конце со
общения.

А. В. Тутуков. Для звезд с большими временами стационарного 
блеска число звезд с различающимися яркостями на двух снимках мо-
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жег оказаться слишком малым для уверенного восстановления иско
мой функции. Можно ли обобщить Ваш  метод на случаи нескольких, 
определенным образом расположенных во времени снимков?

В. А Амбарцумян. Рассмотрение двух снимков у меня предпола
галось для случая детерминированных периодических переменных. 
Длительные остановки характерны для тех случаев, когда каждая 
звезда представляется кривой, изображающей случайный процесс. Не» 
вообще, конечно, использование нескольких снимков может оказаться 
полезным для некоторых классов переменных звезд.

Р. М. М у рад ян. Мне бы хотелось обратить внимание па возмож-
Р *

нос обобщение замечательной формулы В. А. Амбарцумяна п0=
П̂о

справедливой для распределения Пуассона.
В  случае распределения Планка

соответствующая формула имеет вид

Для обобщенного распределения Планка
рп _  (пЧ-к-Щ  (*/к)п 

к п !(к — 1) * ’ ( 1+ */к )п+к’
частными случаями которого являются распределения Пуассона и
Планка, имеет место соотношение

к 4* 1 п*
Гг"~~ 2к пе *

которое при 1<=1 переходит в формулу для распределения Планка, а 
при к =  оо— п формулу Амбарцумяна. Более точно значение параметра 
к. имеющего определенный физический смысл, может быть определено 
из наблюдательных данных.

М. А. Мнацаканян. В  своем докладе Виктор Амазаспович под
черкнул некорректность обратных задач— она проявлялась в необхо
димости дифференцирования плотности наблюдаемой функции рас
пределения. В  рассмотренном нм здесь примере требуется нахождение 
второй производной, в задаче о восстановлении пространственного рас
пределения по его проекциям (задача томографии) требуется найти 
первую производную, а вот в задаче о нахождении функции частот 
звездных вспышек на деле мы должны уметь вычислять все производ
ные (теоретически бесконечное количество) от наблюдаемых распреде
лений. а практически, скажем, до двадцатого-тридцатого.

Л. М. Черепащуком было замечено, что задача существенно уп 
рощается в предположении о неотрицательности или монотонности ис
комой функции распределения. Такой подход используется в развитом 
академиком Тихоновым методе регуляризации. Однако следует за 
метить, что это вряд ли существенно облегчает решение задачи— кори
дор ошибок почти целиком переносится на случай монотонных фун
кций (не говоря о том, что предположение о монотонности может быть 
и неверным)-

Что мы можем здесь предложить? Главное в задаче уметь пра-
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вилыю и хороню описывать исходную наблюдаемую функцию распре 
деления. Дли каждом обратной задачи, по-видимому, существует спои 
собственная функция, характеризующая исходное распределение дай
ной операции «проецирования» оператора перевода оригинала в наб
людаемое представление. Например, в задаче томографии это фун
кции арксинуса, а в задаче о частотах звездных вспышек это функции 
биномиального распределения.

Если эти собственные функции правильно уметь определять, ис
ходя из характера и специфики обратной задачи, то наблюдаемое 
распределение представится в виде суперпозиции но ним с постоян
ными коэффициентами. Тогда операции дифференцирования не внесу! 
серьезной ошибки, так как они производятся над «правильными» соб
ственными функциями. Источником ошибок являются только неточнос
ти определения постоянных коэффициентов, которые (неточности) поч
ти того же порядка, что и в исходном распределении. В результате 
определение оригинала может быть осуществлено с той же точностью, 
с которой мы сможем описать наблюдаемое распределение.

Нами были проведены численные эксперименты решения задач 
томографии и о частотах вспышек. Оказывается, что решать их мож
но при очень малых статистиках, например, для 10—20 звезд. Исполь 
зование указанных собственных функции позволяет получить порази
тельные результаты, а именно ^можно восстановить оригинал по его 
изображению, который оказывается гораздо ближе к тому «теорети
ческому» распределению, которое заложено природой в искомое ори
гинальное распределение, чем то распределение, которое реализовано 
в случае исследуемого конкретного скопления или группы.



Р  Л Е Б Е Д Я  В Д А Л ЕК О М  У Л Ь Т Р А Ф И О Л Е Т Е

Описаны новые ультрафиолетовые наблюдения пекулярной звезды с потерей мас
сы Р Лебедя, полученные с помощью спутника Коперник. Они свидетельствуют, 
что петер от Р  Лебедя показывает небольшую конечную скорость и низкую степень 
ионизации и совершенно непохож на ветер других сверхгигантов ранних спектральных
подклассов. Это различие снизано с большой протяженностью ее фотосферы и с 
тем фактом, что ускорение истечения материн начинается ниже се фотосферы Су
ществование вокруг Р  Лебедя протяженной фоюсферы доказывается аномальным 
распределением энергии в ее спектре I I :  ггро^н.тя линии I , и интенсивностей диф

фузных полос ныведсна величина межзвездного поглощения: Г .(В— V) ~  0.35.
Это приводит к выводу, что Р  Лебедя имеет внутреннее покраснение. Величина 

избытка цвета Е ( В — V) приводит к расстоянию Р Лебедя от 0.6 до 1.8 кпс. Дли 
визуальной абсолютной величины это соответствует значению—7.6 М. 5 2

I. Введение. Звезда Р Лебедя (1113 193273) впервые наблюдалась 
в 1600 г. как объект около З "1. До этого, из-за слабости, она не была 
доступна наблюдению невооруженным глазом. С тех пор блеск звезды 
мало изменился, и она оставалась ярче 5"’ . В  последнее время звезда 
имела почти постоянный блеск, равный т ч=4.8 (см., например, [1 ]) .  
Наблюдались только небольшие, по-видимому, периодические, коле
бания блеска [2]. Присутствие в спектре Р Лебедя эмиссионных линий 
с абсорбционными компонентами с коротковолновой стороны дало ос
нование допустить, что вокруг звезды имеется расширяющаяся газовая 
оболочка, которая непрерывно заполняется за счет постоянно истекаю
щей с поверхности звезды материи.

Например, еще в 1929 г. М ак Крн [3 ]. обсуждая явление Новых, 
и Билс [4]. рассматривая спектры звезд типа Вольф-Райс, а также 
Р Лебедя, поняли, что наблюдаемые в спектрах этих объектов свое
образные профили линий свидетельствуют об истечении вещества с 
поверхностей этих звезд. Они показали, что в этом случае эмиссион
ные линии возникают по всей расширяющейся сферической околозвезд- 
ной оболочке, а абсорбционные компоненты, смещенные в коротковол
новую сторону, в той части оболочки, которая прямо направлена к 
наблюдател ю.

Спектр Р Лебедя в видимой части содержит более сотни линий 
с характерными для нее профилями. Смещения абсорбционных ком
понент спектральных линий соответствуют доплеровским скоростям

Работа выполнена п рамках программы «Оие^1 1п\е5Г1ка1ог» с телескопом Прин
стонского университета, установленным на спутнике Коперник, субсидированном и 
действующем с помощью Национального управления по аэронавтике и исследован «го 
космического пространства (СШ А).

Астрофизика 14, 3, 425, 1978.
(Соавторы: Л. В. Мирзоян, Т. П. СН О У).
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истечения материи до -300 км/сек [5 - 7 ]. Этот спектр хапактеп,,™ 
стся как В  (см., например. [8 )) .  хотя „  кем иискт-я и Е к о г о р ы е г
каки. соответствующие более поздний спектральным под,,.-,. ним(см., например, [б ] ) .  1 МИЙМ

Работы Струне [5 ]. Билса [9] и Струве и Роча [С], посвяще.....
изучению I Лебедя, показали, что истекающая материя у с к о р я е т с я  п , 
осей наблюдаемой области, гак как линии низкого возбуждения, ко- 
торые, надо полагать, формируются на самых высоких уровнях! с и 
стематически имеют более высокие скорости истечения. Более подроб
ный анализ соотношений скорость— возбуждение был выполнен хе 
Грутом [10] и Хатчингсом [11]. Предполагая, что возбуждение эм и с 
сионных линий вызывается ультрафиолетовым непрерывным и зл у ч е 
нием фотосферы звезды, и используя интенсивности этих линий, Стру
ве и Роч [6] заключили, что наблюдаемая материя находится вн утр и  
сферы с радиусом 2.5К, где К — радиус звезды.

Вопрос о зависимости скорости истечения материи от высоты в 
последнее время был пересмотрен Куаиом и Кухи [12]. В попытке 
согласовать вычисленные профили липни М, с наблюдаемым профи
лем они вынуждены были заключить, «то ветер от Р  Лебедя имеет 
зону торможения. В  противном случае вычисленные профили эмисси
онных линии все оказываются чересчур широкими. Однако представ
ление о ветре, имеющем отрицательное ускорение, очень трудно при
мирить с наблюдаемым соотношением возбуждение скорость и » 
особенности с инфракрасным спектральным индексом [13, 14], кото
рый совместим только с ускоряющимся истечением. Совсем недавно 
ван Блеркому [15] удалось согласовать вычисленные профили бальме- 
ровских эмиссионных линий с их наблюдаемыми профилями при уско
ряющемся потоке. Он получил хорошее согласие, принимая более мел 
ленное ускорение, чем ускорение, вытекающее из исследования К а с т о 
ра, Аббота и Клайна [16], чей закон изменения скорости с высотой 
был использован Куаном и Кухи. При законе изменения скорости с 
высотой, принятом ван Блеркомом [15]. представляющим собой прос
тую линейную зависимость от высоты (что, вероятно, не является 
единственной возможностью), максимальная скорость истечения~ 
300 км/сек достигается на высоте 10 К.

Светимость Р  Лебедя очень высокая. Копылов [17] и Хатчингс 
[11, 18], используя эмпирические корреляции между светимостью и 
эквивалентными ширинами абсорбционных компонентов спектральных 
линий, для визуальной абсолютной величины Р  Лебедя получили 
М у= — 8.4, а для ее болометрической абсолютной величины —
— 10.8. Отсюда следует, что Р Лебедя по светимости превышает [ру
гне сверхгиганты класса В1 более чем на 2 '.

Необходимо подчеркнуть, однако, что эквивалентные ширины аб
сорбционных линий в спектре Р  Лебедя сильно искажены п резуль
тате их блендироваиня с эмиссионными компонентами. Вследствие 
этого применение в этом случае существующих калибровок абсо,тю1 ны\ 
звездных величин, основанных на эквивалентных ширинах абсорбци
онных линий нормальных, не имеющих эмиссионных линий звезд, едет 
ли обосновано, в особенности если учесть, что речь идет о примене
нии соотношения, полученного из наблюдений обычных звезд к с юл . 
пекулярному объекту. По-видимому, оценки Копылова и Хагчишса 
светимости Р  Лебедя следует считать завышенными.

Темпы потерн массы Р Лебедя были определены Хатчингсом [ I* ]  
на основе градиента соотношения скорость— возбуждение. Полученная
13-321
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нм оценка потери массы п 3.5.10 4 А* . /год несколько меньше более 
ранней опенки 5.10 1ЛЛ . /год [ I I ] .  основанной на согласовании наб
людаемых профилей линий. Меданно Хатчингс [19], используя уль
трафиолетовые наблюдения линии ). I 175 С.III, выполненные с помощью 
спутника Коперник, подкрепил свой вывод о высоких темпах потери 
массы Р Лебедя, предполагая, что отсутствие эмиссионных линий СЛЦ 
обусловлено высокой плотностью материи в ветре, вследствие чего 
снятие возбуждения атомов в результате столкновений преобладает 
над снятием возбуждения под влиянием излучения нз верхнего уровня 
перехода. Основываясь на этом допущении, он получил для потери 
массы Р  Лебедя оценку в 5.10 4 .М<с/год,

Хотя нет никаких сомнений в том, что плотность ветра в случае 
Р  Лебедя столь значительна, что формируется большое число про* 
филеи типа Р Лебедя в видимой области спектра, кажется маловеро
ятным, чтобы она была настолько высока, как предполагает Хатчингс 
[19]. Дело в том, что в недавней работе Барлоу и Коэна [14], осно
ванной на инфракрасных радноизмерениях, дающих информацию об 
излучении истекающей нз Р  Лебедя материи, приводится значительно 
меньшая оценка потери массы: 1.5.10 5 Л'-, /год. А данные раднонаб- 
л юлений, позволяющих непосредственно измерять количество мате
рии, находящейся за зоной ускорения, обеспечивают более точную 
оценку потерн массы.

Резкое поярчанне на долгое время, а также профили типа Р 
Лебедя, как выяснилось недавно, характерны для несомненно моло
дых объектов типа Г У  Ориона— фуоров (см., например, [20 ]). Хотя в 
настоящее время нам известны только два типичных представителя 
этого класса, однако их исследование уже показало огромное значе
ние этих объектов для эволюции звезд.

Кривая блеска Р  Лебедя за весь период после 1600 г. весьма на
поминает кривые блеска фуоров. При этом на нынешней фазе интен
сивность излучения все еще находится на значительно более высоком 
уровне, чем до поярчання [20]. Очевидно, мы имеем дело со своеоб
разным сверхфуором. В связи с этим .значительный интерес представ
ляют наблюдения Р Лебедя в далеком ультрафиолете-

Вследствие такой особой эволюционной истории Р  Лебедя пред
ставляет первостепенный научный интерес. Эта звезда отличается от 
других сверхгигантов ранних подразделении спектрального класса В
и, насколько можно судить, имеет «протяженную фотосферу». Присут
ствие протяженной фотосферы уже означает, что существенная часть 
ускорения материн имеет место ниже слог с оптической глубиной т — 1 
в непрерывном спектре. Между тем V более нормальных звезд того 
же спектрального класса основная част*» Ускорения материи происхо
дит в значительно более высоких слоях. Поэтому п случае Р  Лебедя 
вся спектральная картина должна быть иной.

Настоящая статья посвящена результатам ультрафиолетовых наб
людений Р  Лебедя, выполненных с помощью спутника Коперник. В 
ней представлены новые данные об ультрафиолетовом спектре звезды.

2. Наблюдения. На снимке, полученном объективной призмой 
спутником Скайлеб. Ультрафиолетовый спектр Р  Лебедя очень слаб, и 
вначале казалось, что наблюдения этой звезды с помощью спутника 
Коперник полностью безнадежны. В последующем,- однако, удалось 
получить несколько десятков записей отдельных узких участков уль
трафиолетового спектра Р  Лебедя. Тем не менее спектр Р  Лебедя в 
далеком ультрафиолете весьма слаб, и для исключения шумов мно
гократные записи одних и тех же спектральных участков были усред-



участкои™' ПрНВеП°  К У " еньи*нию  числа наблюденных спектральных
Исс записи, использованные и пой работе, были получены фото- 

умножителем и  номинальное разрешение которого составляет 0.2Л 
1^4 •

Записи, охватывающие линию >. 1175 С Ш , которые уже были 
описаны Хатчингсом [19], получены 5 июня 1975 г. Последующие заии-
си, описанные о этой статье, были получены Ю июня 1975 г. и 12 ноя- 
Оря 1976 г.

Фон частиц был устранен с помощью стандартных процедур, раз
работанных в Принстоне Г22], а рассеянный свет, почти непрерывный 
в области спектра 1155— 1270А,— посредством алгоритма Болина [23]. 
Д ля некоторых изолированных участков спектра вблизи 1300А, для 
которых эта процедура не может быть применена, рассеянный свет 
был принят равным 35% от общего сигнала (после устранения фона). 
Поскольку в этой работе не сделаны фотометрические измерения, то 
эта оценка рассеянного света вполне приемлема.

3. Результаты. На рис. 1 представлена запись области /./. 1155— 
1270 в спектре Р  Лебедя. Кроме Ь ,  она охватывает и линии л 1175.7 
( ' I I I  и 1238.821 и 1242.804 ЫУ. Как уже было сообщено Хатчингсом 
[19], линия С Ш  не показывает никаких признаков эмиссии. Однако 
линия поглощения смещена, - н~ Центр линии соответствует скорости 
около— 190 км/сек в системе покоя звезды, а коротковолновый край ли
нии— скорости— 610 км/сек Нет никакого свидетельства наличия пог
лощения ионом Ы У в дублете 1240Д, хотя возможно, что слабые ли
нии Ы У  могли быть скрыты в шумах. Несомненно, однако, что ника
кой сильной эмиссии в этом месте нет.

На приведенной записи около длин ноли 1260А и 1264А наблюда
ются сильные линии поглощения, которые отождествляются с линиями 
ионизованного силиция (5П1): резонансной линией Л260.418А и сверх 
тонко-возбужденной линией 1264.730А. Центры этих линий поглоще
ния 5П1 смещены и имеют скорости около— 200 км/сек. Коротковол
новый край линии 1264А соответствует скорости—510 км/сек, а ли
ния 1260А так сильно блендирована с этой стороны, что полностью 
исключается оценка скорости ее края. Возможно, на красной стороне 
линии 1264А имеется эмиссия, однако сильные шумы не позволяют 
быть уверенным в этом. '

У  длины волны 1188 А наблюдается, возможно, реальная особен
ность, похожая на эмиссию, шириной около 4 А. Это падает на об
ласть спектра, которая наблюдалась лишь один раз и для котором 
шум соответственно больше, чем в примыкающих областях. Не по
лучается никакого очевидного отождествления для указанной особен
ности, если она действительно реальная. Резонансная линия 1190.206 \ 
8111 может быть возможным кандидатом для такого отождествления, 
однако в этом случае эмиссионная линия должна быть существенно 
смешенной в сторону коротких волн, чтобы она была бы ответственна 
за пик, наблюдаемый вблизи 1188 А. Имеется сильная линия погло
щения у 1190.2 А, которая может быть линией Я Ш  в поглощении, с 
небольшим смешением или, возможно, без смешения

Вблизи 1164А имеется линия с профилем типа Р  Лебедя, эмиссия 
которой значительно выше, чем фон соседних участков. Эта область 
хорошо сканирована, и имеется большая вероятность, что линия 
альная, так как ее высота над непрерывным спектром почти в четыре 
раза превышает фон, обусловленный статистикой фотонов. Маловер* »■

Нестационарные процессы в звездах 3 9 5
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ятно отождествление этой линии с субординатной линией Л 1164.545 
О IV.

Если это действительно линия ()1\\ то скорость абсорбционного 
компонента равна 200 км/сек, а эмиссионный компонент находится в 
положении покоя- Профиль типа Р  Лебедя, аналогично расположен
ный. иногда наблюдается п спектрах звезд типа Вольф-Рапе [24].

После того, как стало известно, что линии ЗЛ1 у 1260 А и 1264 А 
в спектре Р Лебедя показывают смешения, обусловленные движением,

24
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А был сканирован 11 раз. интервал от 1256 до 1268 А— 16 раз. Остальная часть бы 
ла сканирована от 6 до 8 раз. Вертикальные стрелки указывают на длины волн по
коя для сильных линий, которые наблюдаются на смешенных положениях из-за ис
течения. Отмечены принятый сглаженный профиль линии 1-» п предполагаемый кон
тинуум. а также точки, наилучшим образом представляющие этот континуум, полу

ченные методом, изложенным в тексте.

1 1 > 1  I Г
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в то время как линии высокого возбуждения, например, в нем отсут
ствуют, были выполнены наблюдении на длинах волн других резо
нансных линий низкого возбуждения, включая линии /. 1334.531 С. 11 и 
А. 1304.369 8П1 (рис. 2). В обоих случаях были обнаружены линии пог
лощения, центры которых смещены приблизительно на—80 км/сек 
для СП и 270 км/сек для 5П1. Правда, последнее значение довольно 
неопределенное вследствие блендов с коротковолновой стороны. Для 
линии СП коротковолновый край имеет скорость, равную—420 км/сек. 
Резкий ник, похожий на эмиссионную линию, наблюдается с длинно
волновой стороны линии СИ, высота которой находится выше локаль
ного континуума, превышающего фон почти в три раза. Если эта 
реальная эмиссионная линия СП, то она имеет скорость, равную 
+ 350 км/сек.

Наблюдение линии Ь  и спектре звезды нами было использовано 
для оценки количества водорода в межзвездном пространстве меж IV 
Р  Лебедя и наблюдателем. Как видно нз рис. 1, линия I., широкая 
и имеет затухающие крылья, что характерно для межзвездного погло
щения. Плотность Н1 в столбце с основанием в 1 см2 на пути луча 
мы определили, следуя Болину [23], следующим образом. Принимая 
пробные значения N(111) и умножая наблюдаемый профиль на с , где 
т(Л) = №  (X) =4.26.10 “ N (Н1)/[6 04.10 *°+ (X—А*)2], мы пригоняли эти 
значения до тех пор, пока результат не соответствовал ожидаемому 
уровню непрерывного спектра. На рис 1 показан принятый уровень 
вместе со сглаженным профилем I- , использованным для согласова
ния. Вследствие высокого уровня шумов имеется некоторая неопреде
ленность в положении этого сглаженного профиля, которая приводит 
к большей неопределенности в оценке плотности. В результате мы 
получили значение N ( I I I )  = 1.9.1021 см с неопределенностью в 50%.

4. Обсуждение. Как уже нами было отмечено, в недавней работе 
Барлоу и Коэна [14] скорость потери массы звездой Р Лебедя опреде
лена на основе инфракрасных и радионаблюденнй. Полученная ими 
оценка нам представляется правдоподобной и поэтому вероятнее счи
тать, что скорость потери массы у Р Лебедя не такая большая, как 
это вытекает из работ Хатчингса [ I I ,  18]. Если использовать выве
денный Барлоу и Коэном [14] закон изменения скорости истечения с 
высотой, а также скорость потери массы, то можно определить плот
ность в области, где образуются ультрафиолетовые резонансные ли
нии, если известна высота этой области в ветре.

Имея в виду, что смещения центров соответствуют скоростям око
ло 300 км/сек, следует считать, что они формируются на высоте более 
1Р над поверхностью. На этой высоте плотность частиц составляет 
<1010 см 3, что по крайней мере в 10г’ раз меньше плотности, требуе
мой в случае снятия возбуждения высоких уровней наблюдаемых ульт
рафиолетовых переходов. Следовательно, как было отмечено ранее, 
отсутствие эмиссий не является результатом очень большой плопюсн: 
ветра, как предполагал Хатчингс [19].

Кроме того, представленные нами данные показывают, что отсуди 
ствне сильной эмиссии не ограничивается только переходом.?.
С Ш  наблюденным Хатчингсом [19], но видно также в сл\ чае ‘.ме
шенных линий $1II и СП.

Существуют и другие возможные объяснения отсутствия сильны\ 
эмиссионных резонансных линий в спектре Р  Лебедя. Эти возможности 
будут подробно обсуждены Кассннеллн и С ноу [25].

Очевидно, однако, что ветер от Р Лебедя плотнее, чем от других 
горячих сверхгигантов. Все смещенные линии поглощении и далеком
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ультрафиолете соответствуют, как свидетельствуют их глубокие ядра, 
большим оптическим толщинам По этой причине мы не считаем, что 
коротковолновые края этих линий представляют максимальную ско
рость истечения. Более вероятно допустить, что линии расширены 
вследствие эффекта насыщения, что подтверждается их симметрич* 
ными профилями. Если коротковолновые края линий действительно 
представляли бы наибольшие скорости истечения, то следовало бы 
ожидать асимметричности с крыльями, протянутыми с коротковолно
вой стороны. Этот факт находится в полном согласии с картиной, ха
рактерной для протяженных фотосфер.

Имея в виду, что ветер от Р Лебедя значительно плотнее, а уско* 
рение истекающей материи происходи г в глубоких фотосферических 
слоях, приходится допустить, что механизм, ответственный за истечение 
материн от Р Лебедя, совершенно отличен от механизмов, действую
щих у других звезд с потерей массы..



Нестационарные процессы о звездах (09

Другая интересная аномалия, наблюдаемая у Р Лебедя, относится 
к ионизационному состоянию истекающей материи. В отличие от дру
гих В-звезд ранних спектральных подклассов с истечением материи, 
исследованных до сих пор, и этом случае не имеется никаких свиде
тельств присутствия в ветре атомов высокой ионизации, таких, как, на
пример, ЫУ. Во всех других случаях в ветре были обнаружены ионы, 
которые не имеются в фотосфере [26]. Присутствие этих ионов, веро
ятно, связано с образованием ветра и ею- ускорением.

Другие сверхгиганты ранних спектральных подклассов В  неизмен
но показывают профили типа Р  Лебедя у линий, например, N4, в го 
время, как сама Р  Лебедя вообще не показывает свидетельств присут
ствия этого иона. В  то же время Р  Лебедя имеет смещенные линии 
ионов Ы11 и СИ , которые не присутствуют в ветрах нормальных сверх
гигантов ранних подклассов В. Эти ионы обычно начинают появляться 
как индикаторы ветра у звезд спектральных классов В8 и более позд
них. Таким образом, соосгояние ионизации истекающей материи от 
Р  Лебедя крайне аномально, имея ь некоторых отношениях сходство с 
состоянием звезды более холодной. Внешним слоям, очевидно, со
ответствует более низкая температура.

Закон изменения скорости истечения с высотой, который лучше 
всего согласуется с ветром от Р  Лебедя [14, 15], характеризуется бо
лее медленным ускорением, -чем закон, который, очевидно, управляет 
истечением материи от других звезд (см., например, [16, 27, 2«]). Мо
жет быть, более медленное ускорение в случае Р Лебедя и обуслов
ливает отсутствие высокоионизованных атомов в ветре. В нормаль
ных случаях, вероятно, такие ионы, как ОУ1, в наиболее горячих звез
дах и ЫУ, ЗЛ У  или С1У, в более поздних типах, обеспечивают ускоре* 
ние с большими скоростями, благодаря сильным ультрафиолетовым 
резонансным линиям, которые не формнруклся на более низких уров
нях [26, 29]. В  случае Р  Лебедя, однако, где ветер во внешних частях, 
очевидно, холодный, не существуют такие переходы и ускорение мед
ленное.

Во всяком случае, ясно, что истечение материн из Р Лебедя со
вершенно непохоже па истечение из любых других, до сих пор изучен
ных звезд ранних спектральных классов.

С этой точки зрения кажется вполне вероятным, что механизм, 
приводящий к потере массы в звезде Р  Лебедя, также различен Плот
ность ветра исключительно высока и ответственна за большое богат
ство эмиссионных линий в видимой области спектра, так же, как и 
оптически толстых, смещенных ультрафиолетовых линий поглощения. 
Ист никаких свидетельств нагревания не нзлучательной природы, ко
торое присутствует в любой другой звезде раннего спектрального клас
са с потерей массы [26]. Ускорение медленнее, чем в других звездах, 
вследствие чего достигается относительно низкая конечная скорость.

Наблюдаемые аномалии в линейчатом спектре Р  Лебедя, так же. 
как и отличие наблюдаемого распределения энергии в ее спектре 01 
распределения, наблюдаемого у нормальных звезд сверхгигантов спек
трального подкласса В1, имеют, по-видимому, обшдю 111)1141111) и она 
заключается в характере строения фотосферы и и высокой плотности 
окружающей оболочки. Оказывается, что это различие в непрерывном 
спектре не обусловлено межзвездным или околозвездным поглощением
света звезды. ,

Полученная выше оценка плотности .111 в направлении Г Лсое п 
может быть использована для определения межзвездного поглощения 
для нее. Корреляция между N(111) и избытком цвета, опубликованная



?о о В. А. Амбарцумян

Болином, Дрейком и Саведж [30]. приводит к значению в интервале
0.30—0.60. с учетом неопределенности в величине N(141).

В частности, дли полученного нами значения N (Н1) = 1.9. Ю21 см 2 
избыток цвета Е ( В — V ) — 0.40. Эго существенно меньше значения 
Е (В —У)=0.67 для межзвездного поглощения, вытекающего непосред
ственно из наблюдений показателя цвета Р  Лебедя В — V при допу
щении, что распределение энергии и спектре Р  Лебедя совпадает с 
этим распределением для нормального сверхгиганта спектрального 
подкласса В1.

В пользу малого значения межзвездного поглощения свидетель
ствуют и интенсивности диффузных межзвездных полос в направлении 
Р Лебедя. Интенсивности полос лА 4430 и 57К0 в спектре Р  Лебедя с 
помощью корреляции, установленной Сноу, Йорком и Уелтн [31], меж
ду интенсивностью межзвездных полос и избытком цвета (обуслов
ленным межзвездным покраснением) приводят к величине Е ( В — V ) = 
= 0.30. Хотя имеются известные случаи звезд, имеющих в спектрах 
слабые диффузные полосы, отклоняющиеся от указанной корреляции, 
однако такие отклонения у звезд, расположенных в окрестностях Р 
Лебедя, неизвестны.

Трудно допустит!», что в случае Р  Лебедя существует околозвезд- 
ное покраснение, вызванное пылью, которое не сопровождается фор
мированием I I I ,  либо поглощением диффузных полос, вследствие че
го ее избыток цвета, вызванный межзвездным покраснением, дейст
вительно соответствует Е ( В — У)=0.67. Эго допущение кажется неверо
ятным в свете результатов инфракрасных наблюдений Барлоу и Коэ
на [14], хорошо согласующихся с представлением о том, что инфра
красный I ||сктр Р  Лебедя образуетсЯ^сзободно— свободными перехода
ми и не связан с силикатным излучением Кроме того, в случае при
сутствия вокруг звезды заметного количества пыли, вызывающей 
экстинкцню, напоминающую межзвездную, Р  Лебедя не могла бы 
наблюдаться с помощью спутника Коперник.

Если допустить, что Р  Лебедя излучает как абсолютно черное 
тело, то для межзвездного покраснения следует принять значение 
Е ( В —V) =0.35. И тогда возможное объяснение противоречия между 
этим значением избытка цвета Е ( В  V) и значением, полученным из 
непосредственно наблюдаемого показателя цвета В — V заключается 
в том, что Р Лебедя имеет протяженную фотосферу. А распределение 
энергии в спектрах звезд, обладающих протяженными фотосферами, 
согласно теории Козырева [32], должно сильно отклоняться от спек 
трального распределения чернотельного излучения. Это и является 
причиной тому, что еще в 1935 г. Струве [5], на основе исследования 
спектра Р Лебедя, отметил, что она холоднее своего спектрального 
класса В1.

Веским свидетельством в пользу итличпя протяженной фотосферы 
у Р Лебедя являются результаты ее спектрофотометрическнх измере
ний. выполненных Шалонжем и Дивам [33].

Принимая абсолютную величину Р  Лебедя равной М.. = — 8.4, 
для ее расстояния имеем г = 2.7кпс в случае Е (В  —V ) =0.35, в то 
время как при Е ( В —V ) - 0.67 это расстояние составляет только 
г = 1.7 кпс.

Просмотр корреляции между межзвездным покраснением и рас
стоянием для нормальных звезд в окрестностях Р Лебедя нз 1 )ВУ— 
каталога Бланко и др. [34] показывает, однако, что все звезды, рас
положенные дальше 2.0 кис, имеют избытки цвета Е ( В —У)^1 .0 .

Между тем ар!ументы, приведенные выше, свидетельствуют, что
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межзвездное покраснение для Р  Лебеди определяется избытком цве
та Е ( В — У)^=0.35. Это дает основание считать, что звезда находите»» 
ближе 2.0 кпс. В  этом случае эмпирическая корреляция межзвездное 
покраснение— расстояние в данном направлении для расстояния Р  Л е 
бедя указывает предельные значения 0.0 кис и 1.8 кпс. Это, в свою 
очередь, соответствует абсолютной визуальной величине Р  Лебедя 
в интервале значений— 5.2 и — 7.6, что несколько ниже значения, по
лученного Копыловым [17] и Хатчингсом [18]. Причина этого различия, 
как уже было отмечено, вероятно, заключается в том, чго для опре
деления абсолютной величины Р  Лебедя не обосновано применение 
калибровок, основанных на эквивалентных' ширинах линии поглоще
ния нормальных звезд.

Д ля понимания наблюдаемой у Р  Лебедя картины, по-видимому, 
следует привлечь процессы внутренней динамической неустойчивости. 
При этом необходимо учесть ее сходство с фуорами [20]. Можег быть, 
истечение материи от Р  Лебедя является результатом первоначальной 
«вспышки». Можег быть, звезда, подобно фуорам, находится в пово
ротной стадии развития, когда вследствие быстрых изменений начал 
ся выброс материи, продолжающийся в настоящее время в виде спо
койного истечения.

Наблюдения спектра Р Лебедя в далеком ультрафиолете приводят 
к следующим основным выводам:

1. Ветер от Р  Лебедя имеет аномально медленное ускорение п 
низкую ионизацию во внешних частях, как следует из факта отсутствия 
сильных эмиссионных линий в ультрафиолете, чем она более напоми
нает сверхгиганты поздних, чем ранних спектральных классов В.

2. Истинный избыток цвета Р  Лебедя Е ( В —V ).  обусловленный 
межзвездным покраснением, выведенный из набЛодаемон плотности 
Н1 и из интенсивностей диффузных межзвездных полос, значительно 
(около 0 П. 3) меньше, чем дают непосредственные наблюдения пока
зателя цвета В — V. Э ю  различие, по-видимому, обусловлено особой 
структурой ее протяженной фотосферы.

3. Расстояние Р  Лебедя, полученное с помощью наблюдаемой кор
реляции между величиной межзвездною покраснения и расстоянием 
для нормальных звезд в направлении Р  Лебедя и выведенного для 
межзвездного покраснения этой звезды избытка цвета Е ( В  V) ^ 0.35, 
ограничено снизу и сверху значениями 0.0 и 1.8 кпс соответственно. 
Это приводит для абсолютной визуальной величины звезды к значени
ям, заключенным в интервале М , = — 5.2-̂ -- 7.6, что несколько меньше
принятого до сих пор значения М у.

4. Р  Лебедя показывает аномальные особенности во мно!их отно
шениях. Вполне вероятно, что в случае Р  Лебедя ветер по природе 
совершенно отличен, чем в других звездах с потерей массы. Прежде 
всего это выражается в более высокой плотности ветра.

Первые два автора выражают благодарность проф. Л. (,питцеру и 
д-ру Д . Г. Йорку, которые сделали настоящее сотрудничество воз- 
можным. Авторы признательны также д-рам Д. ван Блеркому. 
Д ж . Касеннеллн и X  Ламерсу за полезные обсуждения.

Часть работы, выполненная в обсерватории Принстонского^ уни* 
верентета, поддерживалась Н АСА , по контракту КАЧ5 23576.
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ТЕОРИЯ РАССЕЯНИЯ СВЕТА





К ЗА Д А ЧЕ М Н О ГО КРАТНО ГО ' РАСС ЕЯН И Я С ВЕГЛ  13 П ЛО СКО 
П А РА Л Л ЕЛ ЬН О Й  С Р Е Д Е  С ВН У Т РЕН Н И М  О Т РА Ж ЕН И ЕМ  07

ГРА Н И ЧН О Й  П О ВЕРХНО СТИ

При решении задачи о световом режиме в плоскопараллельной 
среде, состоящей из мутной жидкости, следует учитывать внутреннее 
отражение от граничной поверхности. При этом в настоящей статье 
мы ограничимся случаем, когда среда освещена падающим снаружи 
потоком параллельных лучей л5, который после преломления на по
верхности и входа в среду образует угол О0 с внутренней нормалью.

Все величины, входящие в приведенные ниже уравнения, отно
сятся к полю излучения внутри среды, в том числе и предельные зна
чения рассматриваемых функции при оптической глубине т = 0. По
скольку одним нз главных результатов расчета должно быть значение 
интенсивности I (т, 0, ср) при т = 0, то для получения значения этой ин
тенсивности вне среды (т. е. для получения интенсивности диффузно- 
отраженного излучения вне среды) нужно будет ввести простые поп
равочные множители, учитывающие перераспределение по углам вы
ходящего из среды излучения вследствие преломления, с одной сто
роны, и внутреннее отражение, которое ослабляет выходящее излучение, 
с другой стороны. Эти множители могут быть составлены элементар
ным путем. Поэтому поставим задачу: найти 1(0, 0, <() на внутренней 
стороне границы среды.

При наличии внутреннего отражения основное интегральное урав 
нение теории рассеяния света будет иметь вид, несколько отличный о г 
обычного. Для вывода его напишем выражения интенсивности излу
чения.

Для лучей, идущих снизу вверх, на глубине т будем иметь, как 
в обычном случае,

где В (I, 0, <р) есть функция источника, а 6—угол с внешней нормалью. 
Для лучен, идущих сверху вниз,

Статья была написана в 1942 г., когда штор работал в ЛГУ . Уч. зап. ЛГУ 
1964, №323, серия мат. наук, вып. 37. 3.

<п

1(т. О, р)=  — | е - ^ - ^ ^ В П . о, е) вес0(11-
о

(2 )

о
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То сеть интенсивность луча, идущего » некотором направлении вниз, 
на глубине складывается из того, что доходит из вышележащих слоев 
( (< т ) . н нз того, что доходит от поверхности. Последнее представляет 
собою излучение, подвергшееся внутреннему отражению. Оно равно 
коэффициенту отражения р(0), умноженному на интенсивность на 
границе луча, идущего наружу. Кроме того, учитывается то обстоятель
ство, что это отраженное излучение по пути ослабляется в е~т>сс(г~ Ь) 
раз. Для *С>9. гте (Г—ую л полного внутреннего отражения, будем 
иметь р ( 9 )  = 1. Функция источника В (т. О, <р) выражается через ин
тенсивность 1 (т, 0, ф) следующим образом:

В(", 0, ? )=  ~  х(со$71)е"жТ80‘Пв4  —  I х(со$\')1(т, 6', <р')сЬо\ (3)
4 4“

где •; есть угол между направлениями 0, <р и О', с!оз' =51 пО'
7, есть угол между направлением 0о, у0 падающего извне параллель
ного пучка и направлением 0 ,? . Функция х(со$;) есть индикатриса 
рассеяния, а /-альбедо при элементарном акте рассеяния.

Подставляя выражения (1) и (2) в уравнение (3), находим
* О

В(т, О, »)-■ — х(со$71)е ” -$сс')'‘
4

* г/2
4  —  | (11 | 1^0'йО' | <1ф'е“ (|-г)*в1в х(со57)В(1% 0', .

4“   ̂ ./
г О О

г т: 2*
-  — I с11 | <К0\!6' I 0 ?'е  С - > ^  . (0057)3(1, 0', ? ' )  +

4” . ^
О * и

* Г 2?

4- —  ̂ (11 | 51пОЧ!0' | Ьсс<~” в >р(6 ) ;(со$ , ) ><
V I

~2
XВ(1 , ? ')5ес(- -0'). (4)

Можно указать общий метод решения этого уравнения. Однако 
это связано с громоздкими формулами. Поэтому здесь остановимся 
лишь на методе решения для частного случая сферической индикат
рисы, когда все формулы значительно упрощаются.

При сферической индикатрисе каждый элемент объема излучает 
одинаково во все стороны. Поэтому функция В не зависит от углов
г> и \|\ Принимая это во внимание, а также то, что х (с о з7 ) =  1,и ин
тегрируя в правой части (4) по ф', получаем

т
»8 00 *•%

=  | ,Ц | е- | ) 1рг0'с10/с11 —

0 1. 17
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V *

+ у  | (И ] 0 >р(0')В(1)1̂ (т: г/)а«'(И. (5)
о Г./2

Обозначая и первом, втором и третьем пше* рилэх -*есО'.= /, 
находим

• л * 9
Р(-)=* Ц- «- «« л г  1. | в(1)л | , . - * < > +

2 , ' г
\ 1

) ' *  °? ос
*+ "Г  ( В(1)<И I е-2*-0— -1—  I В(1)с11 I е~1(|+:,р(г)

 ̂ •> • г 2 ' .} г
0 1 о »

Введя функцию
ос
.« I  в

I е~2ир (г )—  =  Н(и) (6)
гI

и полагая 5 — 1, мы придем окончательно к уравнению
оо

В ( * ) =  —  е~ т« Л  — I Е||т—1| В(1)с11 -г —  | Н|т+1| В(1)И.
2 . —

(7)
О

Заметим, что р (г ), как коэффициент внутреннего отражении, всег
да меньше единицы или равен единице. Поэтому для функции Н (щ  
будем иметь

Н (и )< Е ;(и ).
Кроме того, обе функции Е1(и) и II (и) монотонно убывают пои 

возрастании аргумента.
Введем в (7) $ес0о= — . Кроме того, заметим, что В (т) зависит

У<0
от параметра т̂ о. входящего в свободный член уравнения (6), и явно 
отразим эту зависимость. Тогда (7) приводится к виду

В (т ,Ч 0)= » 4 - е - Ь +  4 Г1Е1М|+НМ-1|)В(1.Чо)с11. I»)4 2 о

Наряду с этим уравнением далее придется иметь дело с решением 
уравнения с измененным ядром:

С(-, =  -  е т. н I (ЕЦх- «|-Н|И 1| >с(1. т,0 )(1 * . (9)
О

Ядра уравнений (8) и (9) положительны. 
Напишем уравнение (8) в виде
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Чо) =  -7  е -  Г. +  ~  I !-:«(• « )В (« .  7)0)(|| +
I ЛФ

С
т

4 _ _ |  1.1(1--0 ВП . ч0М* 1 | П (т + и В {1. %)<И.
—» • # •? о

Обозначим в первом интеграле правой части 1— 1 = и, во втором 
I—т= и, в третьем—т + 1 =■« и. Тогда

*
/ * X 1%П(-, г<0) е ’  г„ 4- I Е 1(и )В (х— и, ^0)с1и -+■
4 2 о

Н ~  | Г1{и)Н(- | ч. ч ,) 1и *| — | Н (и )В (и  *,0Ы ч.
^ Лт щО -

Продифференцируем обе части по т н получим

В'(~. ч0) — - ге ~ ~  +  тг I т-(и В '( ? - и ,  *1пЫ п +4 2
©

сг> ап
— | В |(и ) * (- 1 и. ---- | Н (и )В '(и  Го)с1и г
«  «г

и 1
%

-  В(0. >70) : ! ( ' ) — В(0,
•* • ф

Переходя обратно от переменной и к I. соединяя получившиеся 
интегралы и пользуясь уравнением (б ), имеем

ОБ.
/* * КВ (*. т;,) = -  ■—  с г, - —  | ( Е ||1 —1|-Н|т -| 1|)В ([, у,и)(Щ -
»Чо 2 •о

г :о
Получившееся уравнение ( 10) для функции В ' (1, т|о) имеет та 

кос же ядро, как уравнение (У) для функпии С(1, Однако разница 
заключается в том. что свободный член уравнения (10) представляет
собою суперпозицию членов типа е 7̂. Поэтому и решения уравнения 
(10) можно представить как суперпозицию решений уравнения (9) 
при различных значениях параметра. Именно



Точно таким же образом продифференцировав уравнение (0). найдем
1

С'(-. тю) = --- В(-, гш) + 2С(0. ч,) | В(Т, ;)| 1 + р(:)| —. (12)
Г̂0 5
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Помножим обе части уравнений ( I I ;  и (12) на — с ,7 и проин
тегрируем но т от 0 до оо. При этом обозначим Т1

о
и

лиI
Г(ч, *,о> — I е- ,-В(т, Т,0 ) н ( . )

• т;

1
$(*>. *10) =  —  е ” 7 (:(*:• тю)(*“- (••)

./о

Тогда
со  ___  *

— I е- В̂ '(х.чЫт̂  - — 8(чГт10)-Ь2Н(0. ъ) Гв<Ч.*)И -рО>Г̂  (13)
 ̂ • Чо • . :о о

— Г е-7- С'(т, ЧвМ' = --г(ч. + 2С (0, г,0) Г г(г„с)|1+р(:)Г'-. (1+)
.1 г}0 ./о о

С другой стороны,
оо ае

— В(0. ■ % ) + !  I В(̂ ч*)е-Г<1'3
Г, ^ т уо о

— ---?-В(0, *1о)+ —  Г(ч, о̂)-

Подставляя его в уравнение (13), находим
I

—  г (•»!. -По") н— — •»?о):*В<0. -По) ! — + 2 1 «(ч- 5)11— Р (0 | у }-
То 71 о

Точно так же

— 5(т),т1оЬ- -/■К-Чо)=С(0.тм) ] - + 2  | г(т).Е)|1+р(01 у)-
V -По [ 71 X

Положим

г (*), т/о̂ = —  к(^. т-о);4г,

14-321
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5 К  т.о> =  — *,„).
4*,

Тогда

—  к ( т , ,  т(0) I -1 5(п . г<0) -  - 1  И ( 0, »,„) { И  ~  Г з ( ч . « ) 1 1 - р ( * > 1 ? - | .  пя>71 г<0 л 1 2 .; И

I
- 5 ( 1 ,  т)о) +  -  Р(Ч. *«,) =  -  С(0. т(0) ( 1 +  1  !' К (Ч, 1)1 н  Р ( « 1 т 1  • <16)
■»} г,0 А I 2 .1 и

Входящие в эти уравнения величины Б(0 , г|0) и С(0, т)0) находятся 
следующим образом: положим в уравнениях (8) и (9) т = 0. Тогда, 
принимая во внимание уравнение (6), а также (*) и (* + ), получим

I
В (0, т>)0) =  ~  | 1 +  27)0 | 'Но- 5)1 1 + Р Ш ]^ 1)

• I %)  ̂ .о

С(0. т,0) =  -1 ( 1+2т;0 | $(■»)„. $)| 1 — р(0| “  
4 1 . ;  «

или

В(0
О

1
С(0, Т)0) -  |1 +  ^  |' 5(Ч0. Е )|1-р (')1  7" (17)

Внося значения В (0, г|о) и С (0, г|о) в уравнения (15) и (16), получим

—  ъ )  г  —  к ( т „  г,,,) =  I I ’ в ( о .  г,0) . с ( о .  1)
г, Г м  Л *40

1
- 5 ( 7 ) .  Чо) +  1 р ( ^  ,  )  - ^ С ( 0  ■>>„)■ В ( 0 ,  Г,).
Ч >«*

Для сокращения обозначим

~  В(0. >)) -  <р(>з); —  С(0, г,) = ^(г,).
' >.

Тогда, складывая н вычитая уравнении (18), находим 

( — Ь — ) {^ (у3- ^о)+5(^, ^0)| ^ <р(*)0) 1й )  ? ( г<)'Игю)
\ г< 'По /

(■" ”  у*о) -3(т|1 Г,0)}^ р̂(̂ о)̂ С̂ ) — ̂ (чЖЧо)'
\ г( г»о '

Из (18) с учетом (19) получаем

(18)

(19)

(2 0 )
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2К(Ч, ~ л =  Ч’К Ж ч )  г ( ч Ж ч „ )  Ц гМ у )  г ( ч ) у ( Р
1 1  1 1
Ч Чо

2$(ч. Ч<,) =
— -Ь —
Ч Чо

1 1
Г<0

>,) — ? (Ч
1 1
Ъ Г<0

(2 1 )

Полстапляя значения (21) и (19) в выражение (17), получаем 
функциональные уравнения нашей задачи

I
Г |?(*1> Ч г ) -4- ?(5)-1,(у,) ч>ГТ1)-»«Е> — У(5)>(у,>? ( ч ) ~  1 +  ~ Ч

4 I ЧН-* ч ~ *

ф(г))= [ + - ъ Г [? (^ >  ?(г,УИ8)-д(;)^(ч)

ч + Е- Т - 5

|| + р (*)1<к  

(22) 

[ I — р(5)|<1;

или

* ( , , ) _ ,  + 1 ,  Г я Ь к о ;  -  у * »  , , +

(2 3 )

* ( , )  _  1 + 1 ,  Г  8* Ч ) И 8> -  у и м » .  | , _ р (5) № .
I  .» -Г* —г*

и
Эту систему двух функциональных уравнений удобно решать ме 

тодом последовательных приближений, При вычислении удобно вос
пользоваться ими в форме

о
%

-^ЧМЧ) |
• ^ ( Ч )  - : > ( : )

у, а __
11 Ч-р(5)|<15.

*(*) = 1 - 1  тМт,) |' ^  11- р (0 |«К -
2 . г< о

2 ./ Т —^о

124)

В качестве примера мы разрешили эту систему уравнений для 
воды, приняв, что в видимых лучах показатель преломления равен 
1,333. Этим определяется внутренняя отражательная способность по
верхности р (0) при различных углах.
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Определив выражения для ср(т]) и 1|*(т|). мы нашли на основании 
уравнений (21) Р(т], ^) и отсюда г(т|, ^). В частности, были вычис
лены значения г(ц, при 1 для различных ц, т. е при вертикаль
ном падении лучен внешнего источника на водную поверхность. Од
нако полученная по указанным формулам функция г(ц, ^) характери
зует интенсивность диффузно-отраженного света непосредственно под 
поверхностью воды при т = 0. Мри выходе лучей из воды вследствие их 
преломления происходит, как уже было укачано, их перераспределение 
по направлению и внутреннее отражение. Поэтому меняется и интен
сивность лучей. Эго изменение учитывается путем введения добавочно
го множителя, учитывающего перераспределение и внутреннее отра
жение.

Как показывают результаты вычислений, влияние внутреннего от
ражения сказывается двояко: I) происходит сильное общее умень
шение отраженного потока, т. е. уменьшение альбедо, и 2) лучи, диф 
фузно-отраженные под углами к вертикали, близкими к л/2, ослабляют
ся особенно сильно, и для 0 = л 72 интенсивность диффузно-отраженного 
света равна нулю. Это второе обстоятельство связано главным об
разом с перераспределением излучения в результате преломления при 
выходе излучения из воды.

Примечание Эт .1 статья имеет важное нлчепне ы я оптики водных бассейнов 
Автор для простоты рассмотрел случай изотропного рассеяния света. Позднее 

Долее общие результаты были получены в работах А К. Колесова (Вестник Ле
нинградского университета, 197Г», М 7 . 1977, М  I) ,  рассмотревшего задачу о рас
сеянии света в двуслойной среде с разными показа.лпямн преломления и инди
катрисами рассеяния а слоях. Результаты могут б» ть применены для определе
ния интенсивностей диффузного излучения в среде, еэстоящей из моря и атмс 
сферы.



О Ь О ДНОЙ ЗА Д А Ч Е  Н ЕЛ И Н ЕЙ Н О Й  Т ЕО РИ И  РАССЕЯНИЯ
С В ЕТ А  В  М УТНОЙ С Р Е Д Е

В  настоящее время все 6ольш>ю актуальность приобретают воп
росы нелинейной теории многократного рассеяния све1а [ 1, 2). Нели
нейные задачи возникают, например, при изучении процессов, в ко
торых существенную роль играет обмен энергиями между полями 
излучения, соответствующими частотам различных спектральных ли
нии атомов среды. Например, один из простейших случаев таких про
цессов, рассмотренный в [ 1] ,  соответствует среде, состоящей из ато
мов, имеющих три состояния и три спектральные линии. Однако име
ются и такие физические задачи, в которых можно ограничиться рас
смотрением излучения юлько в одной спектральной линии и дли ко
торых, тем не менее, при известных условиях ^высокая плотность из
лучения), линейное приближение является недостаточным. Простей
шим таким примером является проблема рассеяния монохроматическо-
1 о излучения в атмосферном слое, состоящем из атомов, имеющих два 
возможных состояния, когда учитывается «отрицательное поглощение». 
Характерной черюи нелинейных задач является наличие *ффекюь 
просветления и помутнения среды, т. е. изменения оптической юл- 
щины.

Представляет интерес выяснить, и /мной мере методы решеныч 
математических задач обычной линейной теории переноса излучении 
[3] могут быть применены в области нелинейных задач.

Для простоты рассмотрим одномерную задачу о рассеянии сие га 
в однородной среде конечной толщины. В [4] было показано, как эт а 
задача, взятая в линейном приближении, в результате применения 
метода сложения двух слоев (принцип инвариантности), приводится к 
сравнительно простым функциональным уравнениям, для которых по 
лучаются хорошо известные из обычной (еории решения.

С педаого взгляда может показаться, что принцип инвариантнос
ти не может быть применен в нелинейных задачах, так как оптичес
кие свойства (прозрачность и др.) прибавляемого слоя завися 1 от па
дающих на него потоков излучения. Однако на примере, рассмотрен
ном в настоящей работе, мы показываем, что эта трудность може: 
быть обойдена.

В  нелинейной кюрии толщина среды должна быть охарактерити 
вана некоторым параметром. В качестве такого параметра оказыва
ется неудобным взять реальную оптическую толщину, ибо вследствие 
упомянутых выше эффектов просветления и помутнения она оказыва 
с тс я переменной величиной, зависящей от существ) ющен» в с реп п«».м 
излучения. Вместо нее можно использовать в качестве параметра ша 
ченне оптической толщины, когда интенсивность излучения во всех 
точках среды стремится к нулю. Будем эту величину называть в 
дальнейшем предельной оптическом толщиной.

ДАН АрмССР. 39, №  3, 159. 1964.
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§ I. Рассмотрим для простоты следующую одномерную задачу.
На две границы среды, обладающей предельной оптической толщиной 
а,, падают потоки излучения Р, и Р2. Требуется найти соответствую
щие выходящие потоки Н, и Н 2 (рис. 1). При этом нас не будет ин
тересовать природа элементарных актов рассеянии. Будем лишь счи
тать, что среда имеет одинаковые свойства для лучей, идущих в обоих 
направлениях. При этом условии будем иметь

( 1)
( 2 )

н

Р1

Рис. I Рис. 2.

Г.жим образом, среда является как бы «черным ящиком», свойства 
ко тр ою  характеризуются функцией ср- Но в отличие от других «чер
ных ящиков» мы в этом случае знаем кое-что о его свойствах и, в

Нос г и, что среда с толщиной 0| - 4 - может рассматриваться как 
с> м ч а  д вух , п р авд а  взаимодействующих, сред с толщинами а\ и о**, 
благодаря этому требованию функции (, уже не может быть произ
вольной функцией от трех аргументов. Она должна подчиняться неко- 
горым условиям, которые мы постараемся отыскать. После этого сле
д и т  определить функцию (р, удовлетворяющую найденным условиям.

Используем метод сложения двух слоев. Пусть ст| и с,2 будут 
предельные оптические толщины этих слоев. Тогда нз схемы, представ
ленной на рис. 2, видно, что в дополнение к ( I )  и (2) мы будем иметь 
следующие соотношения:

Р * ~ ? ( Н в, Р ,;о в), 
Н , - * ( Р , .  Н8; а2),

(3)
(4)



• Н, =  « (Р „  Г л; 3,+ э,), (5)

1 «3 г (1'з’ 1*1* 51 ! °г)* (6)
Сравнивая (6) с (4), имеем:

<Р(рз. Рн  5, *-»*) =  ?(Рз* Н3; Зг)- 
Подставляя в правую масть вместо Н 2 его значение из (2), получаем

г (Р |1 Рг. -1-1 "*)=--®(Р,* *(Р,* Г*,; 3,); Га). (7)
С другой стороны, подставляя (2) в (3), находим

1*2в ?(<Р(Р*. Н,; з,). Р,; з2). (8)
Пусть решение этого уравнения относительно Р2 будет:

Р8 =  и (^1* 1*а; з,; з2).  ̂ 9̂)
Функция и целиком определяется за шннем ср. Поэтому мы можем 
•сказать, что, подставляя (9) в (7), мы будем иметь уравнение

? 0 :а. Нг. в1+ *2) =®<р(Рз-?(и(р 1» *»> Рг- ']); *2)« ( Ю)
обе части которого выражаются через <*. Следовательно, уравнение
(10) вместе с определением функции и из соотношений (8) и (9) есть 
некоторое весьма своеобразное ф у н к ц и о н а л ь н о е  у р а в н е н и е  
д л я  ф у н к ц и и  ф.

Попытаемся найти вместо полученного функционального уравне
ния дифференциальное. Для этого допустим, что о2 есть малая ве
личина. Тогда уравнение (3) перепишется в виде

Р ,  =  Р з 4  * ( / / . .  Р а ) * . -  ( И )

Вводя сюда вместо Н 2 его значение нз (2), получаем:

Р . — Р з + • < * ( ? . .  Р , ;  * | ) .  Р з ) ° 2.

С точностью до величин второго порядка малости мы можем в 
последнем члене заменить Р2 через Р3. Тогда

Р ,= Р #+ а (^ (Р „ Р,; 31) , Р , ) а 2. (12)

р  другой стороны, сравнивая (6) с (4), получаем:
<р(Р*» Рг, з1-|-за) =  « (Р „  На; аа), (13)

а из рис. 2 имеем
Из — ?(Рз» Н»; за) =* На4-2(|»3, На)зй. (14)

Внося (13) в ( 12), находим:
®(Рэ* На; в ,+ в |)- Н а +  й(Р|, Н8)а*. (15)

Подставляя сюда вместо Н 2 его значение нз (2), можем написать:

* (Р а> Р,; 31 + ° 2) *  (̂1*2* I*,; ° , )  +  а(1*з» ?(1*2* Рр ( 1ы
Внесем, наконец, сюда значение Р2 из (12). Имеем
<*(Ра. Р«; 01+ 0,)  = <р(Р,4  » (? (Р ,. к,; Р,)з,. Р ,; =,) » »(К,. 1*1:

(17)

Теория рассейния света 2)5



причем, в последнем члене, пренебрегая величинами порядка о*, мы
заменили Р2 через Р3.

Разлагая по степеням а2, отбрасывая члены второго порядка и 
выше, а также сокращая, мы находим отсюда

I-.; з.)_ _  д г О ^ ± ,±± г)_ а(?(Р1 р1; о,)р,)-{-а(р,, <р(Р„ Р,; а,)). ( 18)
д=, дР ,

Итак, мы получили нелинейное дифференциальное уравнение дли 
функции ф. Для упрощения переменим обозначения

Н ,=  ? (Р ,. °| )  =  г; Р , х; Ра = у; з,=о. (19)

Тогда

^ - = ^ а(2. у ) + а(у. 2). (20)
аз ау*

Прш о -*оо наша задача превращается в простую проблему нахож
дении диффузно-отраженного от бесконечно толстого слоя потока 
Н2 = г, когда на него падает поток Рз =  у. Очевидно, что в этом случае 
г будет зависеть только от у и от свойств среды, т. е формы функ
ции а (2, у). Поэтому, принимая во внимание, что при о-^оо имеем

— 0, получим для задачи диффузного отражения более простое
дз
уравнение

—  »(*, У) +  « (4 .У )  •= 0. (21)
а у

Остановимся сперва на этом случае.
§2. Выясним сначала свойства симметрии функции а (2, у ), характери
зующей свойства элементарного слоя и определяемой уравнением ( 11).

Если допустить, что элементарный слой толщиной о2 может, с 
одной стороны, ослаблять падающее и проходящее через него излу
чение. а с другой стороны, испускать в обе стороны поровну излуче
ние, интенсивность которого зависит от полной плотности излучения, 
то формулу ( 11) надо написать в виде

Р*= Рз—к(Р*+ Н в)Р л + л (|- а+ Н ,)»11 ( 22)
где к и д суть некоторые функции от аргумента, написанного в скоб
ках. В линейной теории переноса излучения д(х) просто пропорцио
нально х, а к— постоянно.

Сравнивая определение (11) с (22), имеем:
®<Н*. Р3) =  — к(Г:, -}-На)Р*з К ' ( Р ,  | Нв) 

или в сокращенных обозначениях

5( 2, у) =  — к(24 у )у  Ч- ? ( 2-| у). (23)
Поэтому уравнение (21) принимает вид:

ЗГ | к у - ^ | - ^ - к 2, 
ду

откуда придем к уравнению

216 Д. А. Ам&«риумян
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у $ + г - т 8 , , + у | ( | + ' >  т )

Введем функцию

\о
■ « а ж

■ о д ----(25)

Находим решение (24) в виде
уг =  0 (у + г ) +  С,

где С — постоянная интегрирования.
Если 2 =  0 при у =  0, то С = 0. Поэтому

у2 = - 0 (у+ 2). (2Г,)

Отсюда, в частности, К (5 ) “ Г.к5»т. е. в линейном случае, когда из40
поглощенной энергии рассеивается доля X, имеем:

У* *  “ (У+^Т*. (27)

Решение этого уравнения дае1 обычную формулу для «альбедо*

«_ =  ( Я ,

Пусть теперь

ь ( ! ) * 1 ‘ <0 ,7ТГ-- 1291
где а некоторая постоянная, т. е. внесем нелинейность, выражающую
ся в том, что при рассеянии элементарным слоем из поглощаемой
энергии рассеивается лишь доля

/. —а2
а2 -4-е*

т. е. при увеличении плотности энергии | эта доля уменьшается, а 
доля, приходящаяся на истинное поглощение, возрастает. Тогда

О (х) = -- а-1п I I , Ч- 
4 и2

и решение имеет вид
> о. I . (\' +  г)9уг - -га’,п * + — •—4 | а*

(30)

откуда видно, что при увеличении потока у  до бесконечности альбедо 
-7—стремится к нулю. Наоборот, при у <̂ .а будем иметь для альбе.ю
9

формулу, совпадающую с (28).
§3. В  случае слоя конечной оптической толщины следует вернуть

ся к уравнению (20), подставив в него выражение (23) для коэффи
циента а (г, у ). Найдем:
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— = —  I —к (2 4-у)у +-е( 2 + у )|- И — к (2 1- у ) 2 + д ( г + у ) | .  (31)
дз ду

Э го уравнение может быть решено известными методами, если только 
заданы функции к (х ) и ё (х ).

Мы не будем останавливаться здесь на характере решении для 
разных частных случаев Очевидно, что эти решения могут быть по
лучены и другими способами, в частности путем интегрирования урав
нении, описывающих условия внутри среды. По нашей задачей было 
показать, что рассматриваемая проблема допускает последовательное 
применение принципа инвариантности.

Надо, >днако, иметь в виду, что применение принципа инвариант
ности должно принести существенную пользу главным образом при 
решении сложных задач: многомерных или связанных с наличием 
нескольких взаимодействующих частот излучения.
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О Б О Д Н О М  С Л У Ч А Е  П Р О С В Е Т Л Е Н И Я  С Р Е Д Ы  ПОД
В О З Д Е Й С Т В И Е М  И З Л У Ч Е Н И Я

§ 1. Предварительные замечания. Значительная часть классических 
задач теории переноса излучения носит линеиный характер. В них 
пренебрегают возможным влиянием переносимого излучения 11а опти
ческие свойства среды. Однако при Оольших плотностях излучений 
уж е нельзя пренебрегать этим влиянием. Поэтому возникло с 1 рем
ление распространить современную теорию рассеяния света и мутной 
среде на нелинейные случаи. При этом наряду с анализом сложных 
случаев, связанных с процессами, встречающимися в эксперименте, 
целесообразно подвергнуть разбору относительно простые схемы, ко
торые позволяют выявить характерные эффекты. Мы имеем в виду 
прежде всего схемы, в которых имеем дело с некогерентными пучками, 
вследствие чего фазовые соотношения не играют заметной роли. Это 
мы будем предполагать и в разобранном ниже примере.

Гак, например, можно сосредоточить внимание на нелинейной 
зависимости диффузно-отраженного или диффузно-пропущенного 
потока от величины падающего на сред> стационарного потока [ 1]. 
С другой стороны нас могут интересовать физические эффекты просвет - 
ления или помутнения среды, возникающие вследствие изменения рас
пределения атомов по уровням энергии. Как ни странно, но оказыва
ется, что при определенном расположении уровней даже небольшие 
стационарные потоки могут иногда повести к существенному просвет
лению или помутнению- Как раз подобный эффект встречается в при
мере, который разобран в настоящей статье.

Эффекты, связанные с перераспределением атомов по состояниям, 
оказываются при больших плотностях излучения существенными даже 
в простейшей задаче переноса монохроматического излучения, когда 
среда состоит из атомов, которые имею г только два состояния, и речь 
идет о поле квантов, частота которых соответствует переходу между 
этими состояниями.

Как известно, в линейной теории, в случае чистого рассеяния (ис
тинное поглощение отсутствует), мы имеем для коэффициента диф
фузного пропускания через среду с конечной оптической толщиной г 
и одномерной задаче решение:

Где Н и Р  представляют собой интенсивности прошедшего и падающе» 
го потока.

Если же учитывается уменьшение коэффициента рассеяния вс.к* I- 
ствис перехода части атомов из первого состояния во второе (просвсе
ление), то получается выражение:

Д А Н  АрмССР, X X X IX , 159, 1964.
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Н
я - 7

1+аР
1 +- т + аР

(1 .2 )

где т уже представляет собой предельное значение оптической тол
щины среды, соответствующее случаю, когда все атомы находятся в 
нижнем состоянии и постоянная

&>1
зависит от весов и верхнего и нижнего состояний и планковско- 
го множителя

а= 8*Ь>3

Сравнивая формулы (1.1) и (1.2), мы видим, что в зависимости 
от значения величины зр возможны следующие случаи:

а) если просветление практически отсутствует;

б) если 1< а Р <  имеем значительное просветление;

в) если яр ;  1 |- ^ приближенно имеем Н'тт-Н. т. е. почти полное

просветление сре 1ы.
Таким обрезом, погок

р0= -
а \

1+ 81 
8а

(1.3)

является потоком, при котором просветление становится уже значи- 
тел ьным.

§ 2. Об одном частном случае задачи полихроматического чистого 
рассеяния н одномерной среде. Среди различных нелинейных задач 
теории переноса излучения в расссивзюшен и поглощающей среде 
видное место занимает группа проблем, относящихся к многократному 
рассеянию, сопровождающемуся перераспределением энергии между 
частотами различных спектральных линий. При этом уже схематичес
кий случай среды, состоящей нз атомов, имеющих три уровня эперпш, 
представляет принципиальный интерес. По и эта схематическая зада
ча весьма сложна для решения в ее общем случае. Здесь мы попыта
емся проанализировать один из частных случаев этой задачи, когда 
переход 1-^2 запрещен и состояние 2 является метастабильным. При 
этом будем предполагать, что поле излучения является стационарным. 
Будем также предполагать, что столкновения не играют роли.

В этом случае, вследствие отсутствия циклических переходов ти
па 1—*-2—►З—► 1 или 1—►3-**2-И и, как это следует нз уравнений ста
ционарности, в каждом объеме излучается столько квантов V* (соответ
ствующих переходу 3—И ) ,  сколько их поглощается, и то же самое 
справедливо по отношению к частоте V* (соответствующей переходу
• >-*-2). Поэтому проблема сводится по существу к чистому рассеянию 
в каждой из частот в отдельности.

Условия стационарности имеют вид:
В, *зп,с*,=П,В| ь(о1 1 з,),

(2. 1)
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1*2 *зПара= п 3В.т.:(р,-|-о9),

где 0|---  -— , а для остальных величин введены общепринятые обоз

начения. .
Для простоты допустим, что мы имеем дело с относительно ма

лыми интенсивностями излучения. Тогдз 1 и ''2< о 2- Получаем

О*. — ? !  Г  .'1*
"1

(2.2)
И.1 _  Ка Г
----------

"г

и
Будем считать, что рассеивающая среда одномерна и имеет ко

нечную оптическую толщину. Поскольку в каждой частоте мы имеем 
дело с чистым рассеянием, то зависимость всех интенсивностей излу
чения от оптической глубины будет такая же, как в обычной задаче 
монохроматического рассеяния.” Единственное различие будет заклю
чаться в том, что для каждой частоты мы должны ввести свою оп
тическую глубину. Обозначим их соответственно через Т| и т2.

Нелинейность задачи сказывается в том, что глубины т : и т2 в 
каждой точке зависят от самого поля излучения и должны в даль
нейшем быть определены нз самой задачи. Но независимо от этого 
мы можем написать обычные выражения для интенсивностей излуче
ния в каждой частоте, в зависимости от оптической глубины в той 
же частоте, используя результаты решения обычной одномерной за
дачи. Для излучений, направленных наружу, имеем:

1' =  —  Р 1 *1 3
' 2 1 +  2 '

2
а для излучений, направленных внутрь,—

I +  —  (т?— ">)
Ц=Р»---- -------  -

, + -5
где Р|— поток, падающий на границу Т| —О в частоте У|, а полная 
оптическая толщина слоя в частоте 

Для плотностей излучений имеем.

1‘ +  Ц Р,
Р г ---- — -------- ЗГ •

С с Ы  ^1 ' 9

С другой стороны, для отношения дифференциалов оптических 
толщин мы имеем:
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1к , = _ П, м1< (2 4)
(!', п, п,

где к — постоянная.
Отсюда на основании (2.2) получаем

(х на основании (2,3)

_ Р , Ж * ? - * , )  ... Р. 1 +  С'?- '. )
„о  ̂ .0 • (2«5 )

38 1 ♦ — °» 1+ -11 2 2
Интегрирование (2.5) при условии того, что при ц  = 0 имеем т 2 =  0,

дает:

с ,Р , ( ^ * -  т )  . в Л ' :,+  0 ' ' ' -  ъ )—  к --------------п---- • (^-Ь)_о -о
2 1+ тг  И  4-2 2

Положив здесь одновременно Т2 = т? и т| =  тV, получаем соотноше
ние между полными оптическими толщинами среды в двух частотах:

? ! 1*2*2 ^ 2̂ 1*1 (2 7)
~  '

Внося сюда значение к из (2.4), находим:

'?  __ с у 2В2~а Р|
'| Я1°1В|-.3 Р2

Обозначим далее через т0 оптическую толщину в частоте для то
го случая, когда все атомы находятся в первом состоянии.

Очевидно, что

'о =  •? +  7- -Г ( 2.8)$
Будем считать тР основным параметром, характеризующим тол

щину среды. Тогда из (2.7) и (2.8) получаем:

* ? = ------- ; 4 = ---- (2 9)
] . >̂Д2̂ 1 I К|°|^2

К ^ Р ?  ? 23гР 1
Рассмотрим теперь, чему равно выражение потока в частоте VI, про

шедшего через среду. По известной формуле из теории монохромати
ческого рассеяния этот поток Н| должен быть равен:

р ч р
Н, =  — 5 ==-----Ь ------ .

, х? 1 —____2®_________ (2.10)
*  г Л
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И здесь мы можем остановиться на трех различных случаях
а) Пусть Р | < Р 2, тогда

Н  Р 1н »------Г- (2.11)

,+?
б) Пусть р ! » р ?. тогда

И, =
в л Р ,+  - ^ в л Р ,  

р
Если при этом т0 имеем полное просветлен е среды в

* а
частоте >1 и

Р
Если же то > |г  >1» то

Н| 2 .. (2.12,

в) Наконец Р| и р2 могут быть одного порядка величины, и тог
да Н| будет того же порядка, как и при обычном рассеянии, когда оп
тическая толщина в VI несколько меньше т0.

Итак, в нашей схеме имеет место эффект просветления среды в 
одной нз частот, причем для этого не нужно очень интенсивного пото
ка излучения- Необходимо только, чтобы поток излучения в другой 
частоте был бы во много раз меньше потока излучения в данной час
тоте, в которой мы добиваемся просветления.

Если же поток Р2 = 0, то среда становится совершенно прозрач
ной в частоте у*. Точно так же, конечно, при Р| = 0 среда становится 
прозрачной для частоты у2.

Полученные результаты соблюдаются только лишь в случае, когда 
переход 1->-2 запрещен совершенно и второе состояние является совер
шенно стабильным. Однако на практике всегда с небольшой вероят
ностью возможны переходы 1—*-2. Это могут быть либо спонтанные 
переходы, либо же переходы в результате столкновений. Следователь
но, совершается некоторое количество циклических переходов. Из-за 
них условия чистого рассеяния в каждой частоте уже не будут соблю
даться. Вместо условий стационарности (2.1) будем иметь теперь урав
нения:

В 1-^П,р,= Вз-1Пз(р1 + в|)-|-П1Ь2-1
п2(В 2-̂ >а-рЬ2̂ 1)=п3В з ^ 1+о2), (2.13)

где вероятность перехода 2-И , обозначенную через 1ь  .1, будем считать 
независимой от плотностей излучения, так как актами поглощения в 
запрещенной линии можно пренебречь по сравнению с числом спон
танных переходов 2-И .

Из этих уравнений получаем в тех же предположениях о возмож
ности пренебречь по сравнению с величиной
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0*. = Ё1 ______________ ________________  /о 14)
" ,  К , р" +  &  I '

Рл Рз-гз, | 13.̂ 13,
Величина, стоящая и скобках, и знаменателе, порядка единицы 

и все зависит от соотношения порядком величин р3 и ---- . Оче-
Из-а'Ч

видно, что сделанные выше выводы останутся в силе, если в знаме
нателе (2.14) можно будет пренебречь вторым членом по сравнению с 
первым. Для этого нужно, чтобы было

(2.15)
С Вя-2

Поэтому, например, мы уже не можем вызвать просветления среды 
в частоте \’| сколь угодно сильным уменьшением Р2. Поскольку ус
ловие (2.15) определяет некоторое минимальное значение Р2, для 
полного просветления среды в частоте у* следует увеличить Р 1 до 
достаточно высокого уровня, определенного из (2.15) и условия

Р , » - „ К »  • (2.16)
.2

Вообще же случай, отличный от нуля, вероятности перехода 2-*-1 
заслуживает специального изучения. Этому случаю посвяшена 
статья А. Г. Никогосяна [2].
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О Н Е К О Т О Р Ы Х  Н Е Л И Н Е Й Н Ы Х  ЗА Ц А Ч А Х  Т ЕО РИ И  П ЕРЕН О С  \
И З Л У Ч Е Н И Я

1. Значительная часть классических задач теории переноса излу
чения ставится и решается в линейном приближении. В них пренебре
гают возможным влиянием переносимого излучения на оптические 
свойства среды. Так, например, мы говорим о задаче диффузного про
пускания и отражения света плоским слоем данной оптической тол
щины т. Между тем мы хорошо знаем, что оптическая толщина лю
бой заранее заданной среды, состоящей, скажем, из плоскопараллель
ных слоев, вообще зависит от плотности излучения на сс различных 
глубинах. Поэтому она будет зависеть от интенсивности падающем > 
на слой света. Только при определенных условиях эта зависимость 
может быть несущественной, и мы можем ею пренебречь. Так, если 
речь идет о плоском слое с конечным числом атомов, приходящихся на 
один квадратный сантиметр, и если рассматривается задача о диффу
зии в этом слое резонансного излучения, то такое пренебрежение воз
можно в том случае, когда плотность излучения повсюду мала, вслед
ствие чего мал и процент возбужденных атомов. В таких условиях 
оптическую толщину можно считать заданной. Однако при больших 
плотностях излучения мы и здесь не можем пренебречь влиянием из
лучения на оптические свойства среды, например, на объемный коэф
фициент поглощения.

По существу это положение дел всегда сознавалось в теоретичес
кой астрофизике и при решении некоторых классических задач ста
рались учесть воздействие излучения на среду. Это особенно относит
ся к задаче переноса ионизующего излучения. Учет его воздействия 
на среду является характерной чертой классической теории Н11-об
ластей. С другой стороны, именно недостаточно последовательный учет 
нелинейных эффектов заставлял многих теоретиков скептически отно
ситься к попыткам применения существующих теорий линий погло
щения к тем спектральным линиям, которые соответствуют переходам 
между возбужденными состояниями (линии субордипатных серии). 
Однако область нелинейных задач все же остается весьма мало разра
ботанной.

П оэтому естественно возникло стремление подвергнуть более сис
тематическому изучению нелинейные задачи. Известное повышение 
интереса к экспериментам, в которых плотности световых потоков
очень велики, у с и л и л о  это  стремление.

При таком систематическом изучении вопроса, наряду с анализом 
сложных случаев связанных с процессами, встречающимися в экспе
рименте. целесообразно подвергнут!» разбору относительно простые 
схемы, которые позволяют бо.пее рельефно выявить те или иные харак
терные нелинейные эффекты. При этом мы имеем в виду прежде всею 
схемы, в которых имеем дело с некогерентными пучками. В  этих слу-

В кн.: Теория звездных спектров. М.: Наука, 1966, с. 91.
15—321
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чаях фазовые соотношения не будут играть заметной роли. Таково, п 
частности, положение дел в разобранных ниже примерах.

При рассмотрении нелинейных задач открывается весьма широ
кое разнообразие явлении и для получения определенных результатов 
оказывается целесообразным сосредоточить внимание на конкретных 
процессах и явлениях того или иного типа.

Вначале мы остановимся на физических эффектах просветления 
или помутнения среды, возникающих вследствие перераспределения 
атомов по уровням энергии. Как ни странно, но оказывается, что при 
определенном расположении уровней энергии рассматриваемого ато
ма даже небольшие падающие стационарные потоки могут повести к 
существенному просветлению или помутнению, как это будет показано 
на конкретном примере.

С другой стороны, можно сосредоточить внимание на нелинейной 
зависимости диффузно-отраженного или диффузно-пропущенного пото
ка от величины падающего на среду стационарного потока. Нами бу
дет-рассмотрен и такой пример, в котором наиболее важным является 
выявление этой зависимости.

2 Эффекты, связанные с перераспределением атомов по состояни
ям. оказываются при больших плотностях излучения существенными 
чаже в простейшей задаче переноса монохроматического излучения че
рез среду конечной толщины, когда эта среда состоит из атомов, имею
щих только два уровня энергии и речь идет о поле квантов, частота 
к о т о р ы х  соответствует переходу между этими состояниями.

Как известно, в линейной теории в случае чистого рассеяния мы 
имеем для коэффициента диффузного пропускания через среду с ко
нечной оптической толщиной т в одномерной задаче (или, лучше ска
зать, п одномерном приближении) решение

-ч-  «>
1 ' т" 2

где Н и Р  представляют собой соответственно интенсивности прошед
шего и падающего потоков.

Если же при расчете учитывать вызываемое излучением уменьшение 
объемного коэффициента рассеяния вследствие перехода части атомов 
из первого состояния во второе (просветление), то получается

ч =  (2) 
Ь 1 4 - ^ + а Р

где то— уже представляет собой предельное значение оптической тол
щины среды, соответствующее случаю, когда все атомы находятся в 
нижнем состоянии, а постоянная

а V р, /
зависит от весов м 1̂ состояний и множителя

8-Ь*
с*

Сравнивая формулы ( 1) и (2), мы видим, что в зависимости от 
значения падающего потока Р  возможны следующие случаи:



Теория рассеяния света 227

а) 'Р < 1  В  этом случае просветление практически отсутствует и
можно пользоваться классической формулой (!)•

б) 1<  Г< тп /2 имеем значительное просветление;
в) 7Г » 1+То/2 приближенно имеем: Ц « р ,  т. е. почти полное

просветление среды.
Таким образом, псе зависит от значения

« Р = - (  1+ —V (3)

Вывод формулы (2) основан на следующих простых соображе
ниях. Очевидно, что формула ( 1) является правильным решением за
дачи при заданной реальной оптической глубине т (т. е. той. которая 
будет иметь место при данном значении потока Р ), не равной т0. Все 
дело заключается в том, что в новой постановке задачи (нелинейной) 
т есть величина, которая должна быть найдена по заданным Р и т,. 
Однако, оставляя пока т неопределенным, мы можем по обычной ли
нейной теории для каждого т рассчитать иоле излучения, а отсюда и 
возбуждение атомов п2/м, как функцию оптической глубины х (эта 
функция будет также зависеть от Р и полной оптической толщины т 
Как параметров)

пг
— - р(х).

Если к— коэффициент нй один атом, то можно написать такое 
равенство:

1 Ь - 2
Н п ,+  п2) =  к ---- — - (п\— —  га ^   ̂Г - —

^  V ? ,  >  1 _ Е | . 0 Г х ,  4,81 — —  ~   ̂ ^  '  1 — —  р( х)
Ра пт **

где с1з—элемент линейной глубины. Умножая на сЗз и интегрируя по 
всей линейной толщине слоя, получаем:

•о (* к(п1+п2)(1$= Г —— -(Х  ̂- д х .
' 1 — — р(х)

Р.

(4)

Первая часть этого уравнения будет, таким образом, определена 
как некоторая определенная функция т. Обращая эту функцию, най
дем т в зависимости от т« и Р, поскольку р(х) зависела от этих ве
личин как параметров (завися также и от х). Подставляя выражение 
т через то и Р  и (1), мы приходим легко к формуле (2).

Этому простому методу решения нелинейной задачи, который в 
данном случае не требует особой догадливости, мы дадим несколько 
громкое название: метод самосогласованных оптических глубин. Как 
будет видно из следующего примера, о:» может применяться и в неко
торых более сложных случаях, что в известной мере оправдывает вве
дение специального названия.

3. Как известно, к числу мало изученных задач теории переноса 
излучения в рассеивающей и поглощающей среде относится гр>ппа 
проблем, относящихся к такому типу многократного рассеяния, при 
котором происходит перераспределение энергии между частотами раз-
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личных линии. В )тнх задачах ноля излучений вг частотах разных ли
нии взаимодействуют между собой. При /гом уже схематический слу
чай среды, состоящей из атомов, имеющих три уровня энергии, пред
ставляет в общем случае большие трудности. Правда, при некоторых 
частных предположениях, соответствующих малости некоторых пара
метров. входящих в уравнение, эта задача решается. Например, 32 го
да назад удалось разработать метод «разделения полей» для решения 
задачи лучистого равновесия в водородной планетарной туманности. 
Однако рассмотрение других случаев требует систематического разви
тия методов решения нелинейных задач.

Рассмотрим здесь частный случай, когда переход 1-*-2 запрещен 
и состояние 2 является метастабильным. При этом будем считать 
поле излучения стационарным, а также считать, что столкновения не 
играют роли.

В этом случае, вследствие отсутствия циклических переходов 
1 —*-2—►З—► 1 и противоположных, в каждом объеме излучается столько 
квантов у, (соответствующих переходу 1-*3), сколько их поглощается. 
То же самое справедливо для частоты \»2 (соответствующей переходу
2-^3). Поэтому проблема сводится по с\щсству к чистому рассеянию 
в каждой нз частот в отдельности.

Распределение атомов по уровням определяется уравнениями ста
ционарности, которые в данном случае принимают простой вид:

В^эп,?, = ПдВ3-1(3, | 'п )  (5)
В ^ з !у '? =  п,Ва-?(а? +р?). (6)

где
8гЪ,з

Тогда

— гс1
Допустим, что мы имеем дело с малыми интенсивностями:

Ра< °2«

где

пз Кэ -
------ Рп — ---- Р2* (7)

1 1 1  п ,

Р,

Теперь еще более конкретизируем задачу. Допустим, что на одну 
сторону среды конечной толщины надают потоки излучения Р| и Р 2 в 
частотах VI и у2 соответственно. Требуется найти диффузно-пропущеи- 
иые потоки Н, и Н 2, рассматривая одномерное приближение.

Применяем гог же метод самосогласованных оптических глубин.
Заданным параметром является число атомов, приходящихся на 

одни квадратный сантиметр. Если через и обозначит!» реальные 
оптические толщины в соответствующих частотах, то это означает, что 
нам задана величина

(8)к, к 2
где к1 и к2— соответствующие коэффициенты поглощения на один 
атом.



Однако величины и в отдельности неизвестны и должны 
быть определены нз задачи как функции параметров Р,. Р2 и N.

Поскольку в каждой частоте имеет место чистое рассеяние, то 
мы можем определить интенсивность излучения в каждой частоте как 
функцию соответствующей оптической глубины х* и параметров Р, и 

и найти отношения, которые характеризуют возбуждение атомов:

—  =Р1^Х,). --  = Р * (Х 2), (9)
П, П2

где, повторяем, р, и р2 должны зависеть еще от параметров Р,. -° и Р2, 
т? соответственно.

Из (9) имеем

П,р,( X,) = п=рг( ха) ( 10)
или

М ,р;(х,)(1$=  ; 1 1:гРг(хй)(1з. ( 11)

где к! и к2— соответствующие коэффициенты поглощения на один 
атом.

Интегрируя (11) по всей толщине слоя, получаем
• т5

| р,(хх)<1х,= Ь . [р ^ х .^ х ,. (12)
о 7 о

Левая часть этого равенства есть некоторая определенная функции 
от и р ь а правая—от и Р2.

Из двух уравнений, (12) и (8), можно найти и как функ
ции ог N. Р| и Рг, а отсюда найти значения потоков И, по фор
муле

н , —  V - .  (13)

Как показывает проведенное таким образом вычисление, 'для 
потока Н|, например, получается выражение

н >~ ~ — — “ • (14)
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Здесь представляют интерес три различных случая:
а) р !< р 2, тогда

г,Н,
1+ 4 -к.Н

Иными словами, когда поток Рг по порядку величины больше потока 
Р,, то поток П| получается таким же, как п линейной задаче, в пред
положении, что все атомы находятся в состоянии 1,
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б) Тогда
н 1= е.г-У 

&2̂ 1 ^
В 1

и) Р|^>Рак|1М. В этом случае имеем полное просоетлснне среды и 
частоте VI и

П ^ Р , .
Итак, и нашей схсме имеет место эффект просветления среды в 

одной из частит, причем для этого не гребуется очень интенсивного 
потока излучения. Необходимо только, чтобы поток излучения в 
другой частоте был бы во много раз меньше потока излучения в той 
частоте, и которой мы добиваемся просветления.

Таким образом, у нас и руках имеется простои способ регулиро
вания прозрачности данной среды в каждой нз двух частот.

В рассмотренных физических предположениях другая задача—о 
диффузном отражении от слоя бесконечно большой толщины— имеет 
тривиальное решение: в обеих частотах отраженные потоки равны па
дающим, ибо, как было упомянуто, в каждой частоте имеет место 
чистое рассеяние

Положение дел сильно осложняется, если мы допускаем перехо
ды 2—И . Если мы допустим, что эти переходы происходят без излучения, 
т. е. соответствующая энергия передается среде, а обратными переходами 
1-*-2 можно пренебречь, то оказывается, что соответствующая задача о 
диффузном отражении можег быть легко решена, но уже не методом 
самосогласованных оптических глубин, а путем применения принципа 
инвариантности. Такое решение было найдено одним из моих диплом
ников, участником ереванского семинара по теории переноса излучения. 
Мы здесь не приводим это решение.

В с 1ает, однако, вопрос, как можно применять принцип инвариант
ности для нелинейных задач. Ведь причиной нелинейности является то, 
что мы уже не пренебрегаем влиянием излучения на оптические свой
ства среды, на значения оптических характеристик в каждой точке 
среды. Между тем операция прибавления некоторого, скажем, элемен
тарного слоя к уже существующему, выполняемая при решении задач 
на основе принципа инвариантности, основана на допущении, что сре
да и прибавляемый слой имеют повсюду одни и те же значения опти
ческих характеристик (например, значение X— отношение коэффициен* 
та рассеяния к коэффициенту экстинкции).

Однако более внимательное рассмотрение вопроса показывает, 
что принцип инвариантности можно применять и в том случае, когда 
зависимость оптических характеристик от поля излучения одна и та 
же для всех точек среды.

4. Для примера рассмотрим применение принципа инвариантности 
к задаче диффузного пропускания и отражения света через среду ко* 
Печной толщины. При этом опять остановимся на одномерном при* 
ближении, чтобы не иметь дела с углами падения и диффузного от 
ражения, а также допустим, что имеем дело с чистым рассеянием.

Вспомним, как решалась эта задача в линейной теории. Задава
лась оптическая толщина слоя то. Предполагалось, что на одну сто
рону слоя падает поток Р (рис. 1); нужно было отыскать поток И, 
который выходит с противоположной стороны. Вследствие линейности 
задачи предполагалось, что поток I I  пропорционален Р  и, следова-
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телыю, остается лишь отыскать «коэффициент диффузного пропуска
ния» с], входящий в формулу П=(|Н. Если мы имеем дело с чисто рас
сеивающей средой, то тем самым определяется и диффузно-отряжен
ный поток, который по закону сохранения энергии должен быть равен 
(1— я )Р . Искомый коэффициент (| должен зависеть от т0 и задача со
стояла в отыскании функции <1(т0)

То
Р и с . I .

Довольно изящный способ отыскания функции я (т0) заключался 
в получении функционального уравнение путем рассмотрения картины 
сложения двух слоев с оптическ'ими толщинами и тг, которые вмес
те составляют один слой с оптической толщиной Т1+Т2 (рис. 2).

I

11

Н

Т 1 Т з

РиС* 2.

Как  показано на рис. 2, мы можем рассмотреть потоки I, и Ь, ко
торые получаются на границе между двумя слоями и идут ь п р о .ив 
положных направлениях. Из постулированных выше свойств рассеи 
вающих сред мы легко получаем уравнения

ГI =
и — ч Ю Р + П -*1чЮ Н*»
12 =  11 Ч( "а) Па-

Рассматривая эти уравнения как систему четырех однородных 
уравнений с четырьмя неизвестными И. К  I. и 1з, мы можем п.проо.» 
пять, чтобы ее определитель был равен нулю (условие разрешимости). 
Отсюда сразу получаем функциональное уравнение дли ц(т;.
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---!--- = — + —----1. (15)
Ч ( х1 I ”а) 1| (х1  ̂ Ч ( та)

коюрое удовлетворяется решением

Ч ( ' )= Т “ --- ( 1° )1-р и~
В  нелинейном случае тон же самой проблемы возникают следую

щие осложнения и трудности.
Прежде всего в схеме рис. 1 мы не можем уже писать Н = д(т0)Р , 

а должны принять, что I I  есть некоторая функция от Р  и от некото
рого параметра, характеризующего толщину слоя. Удобно и качестве 
такого параметра принять оптическую толщину в пределе, когда ин
тенсивности всех излучений равны нулю. Обозначим эту «предельную» 
оптическую толщину о0. .Тогда мы должны иметь П = МГ(Р, а0). По 
и это не все. При попытке применения метода сложения слоев мы 
сталкиваемся с тем фактом, что в один нз рассматриваемых слоев 
входят два потока Р  и Вследствие нелинейности явления поток, 
входящий с противоположной стороны, меняет оптические свойства 
среды, а следовательно, и ту долю потока Р, которая подвергается диф
фузному пропусканию. Поэтому волей-неволей мы вынуждены ввести 
в рассмотрение более общий случай и изучать результат вхождения и 
среду двух потоков, р, и Р 2. Подлежащая рассмотрению картина изоб-
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ражена на рис. 3. Величина Н| должна зависеть от рь Р2 и о0. Точно 
так же Н 2 должна зависеть от этих величин- Имеем, очевидно,

, — ^р(р1в Нв;в 0), (17)

н 1в— ?\Ра. р »; *©)• 08 )
и речь идет об отыскании этой функции.

РассмаIривая схему сложения двух слоев, представленную на 
рис. 4, мы найдем между шестью величинами П ь Н2, Н 3, Рь  Р2 и 
Р3 наряду с (17) и (18), еще следующие четыре зависимости:

з2), (19)
На==г (1*а» з8), ( ‘20)

Р«; (21)
* ? ( ! * * •  1 'Г ,  - 1 ~т ° а ) «  ( 2 2 )

Теперь надо попытаться свести задачу к одному функциональном) 
уравнению.

Сравнивая (20) и (22), имеем

*Р(Рз» РГ» э1 1 3 )Ж1'т'1рз* На; са)- 
Подставляя в правую часть этого равенства И 2 из (18), находим

?(Рз* 1\; ° 1+ 32) =  ?(Рз» ?(Ра. Рг» 31 ); са)- (23)
С другой стороны, подставляя (18) в <|9), найдем

Ра=?('г(Ра» Р 1* )• Р 3; с«) (24)
Пусть решение этого уравнения относительно Р2 будет

Ь2--//(Г*1, Г3; 2̂)• (25)
Функция и целиком определяется заданием и. Исходя из этого, 

мы можем утверждать, что, подставляя (25) в (23), мы будем иметь 
уравнение

?(Р«. РГ» 01+ °* ) = ?(Р«» * ( и(Р|» Рз? ° 1* °а). Р»; 31); -2). (26)
обе части которого выражаются через Ф. Следовательно, уравнение 
(26) вместе с определением функции и из соотношений (24) и 
(25) есть некоторое весьма своеобразное функциональное уравнение 
для ф.

Поскольку весьма трудно прямо решить полученное функциональ
ное уравнение, мы свели его к дифференциальному уравнению, для 
чего приняли, что а2— малая величина. Тогда вместо уравнения (19) 
можем написать

Р2=*Р3+<х(Н2. Р,)'а» (27>
где в (Н я, Рз )— некоторая функция, характеризующая среду. Точно 
так же вместо (20) имеем

Ц ,= Н ,-М (Р ,. <2Н)
Исключая теперь нз систсмы уравнений (17), (18), (21), (22), (-< > 
и (28) величины Н,. Н2, П3 и Р , и отбрасывая мри атом члены с вые- 
шнмн степенями о2, мьг получаем следующее уравнение.



<МР,. Р»; а,) с *Т(Рц , Р|Ц .1 а (у (К |. Ь1. 31), Р>) (.-„(Р,, Т( Р „  а,)). (29) 
д 'г о1'э

IСлучилось нелинейное дифференциальное ураиненне для ф. Для уп
рощения обозначим:

Нл=г(Ь',. К.; эж)=г; Р ,= х ; Р ,= у ; =>,=«.
Г01 да

^  -  ^ « ( г ,  у ) +  а(у, г). (30)аз оу
При о—►оо наша задача превращается в проблему нахождения

интенсивности диффузно-отраженною ог бесконечного слоя потока ', 
ко! (а на него падает поток у. Уравнение (30) сводится тогда к более
простому:

; Г “ (г. У) +  “ <У> г)= 0. (31)ду
где 2 уже не зависит от х = Рр

Нели допустить, что при элементарном акте рассеяния имеет место 
изотропия, то а (2, у) должно иметь следующий вид:

а (2, у )— - у к (2Н у ) +  ё(г +  у). (32)
При начальном условии 2 = 0 при у = 0 решение этого уравнения

имеет простой вид
у 2= 0 (у  +  2), (33)

где О (^) есть функция, равная
*

0 (« )=  I -77—7 (34)^ к (х )
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О
Для примера разберем частный случай, когда

8(х )
к(х)  2 а "+ *2‘

Это значит, что нз энергии, поглощенной в элементарном акте, рас
сеивается доля

г/*
*  »

<78-Н*
т. е. при возрастании интенсивности спета рассеиваемая доля умень
шается- Тогда

0 ( х ) =  —  «*1 п Г 1 -1- —
4 [. а9

и решение имеет вид
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Из этого решения видно, что при у-*оо альбедо г/у стремится к 
нулю. Наоборот, при у с  а будем иметь обычную для линейного слу
чаи формулу

г 2 —  >■ — /Г^~/
У >•

Мы нс будем останавливаться на других примерах. Нашей целью 
было показать, что принцип инвариантности с успехом может приме
няться при'решении по крайней мере некоторых задач нелинейной тео
рии переноса излучения. Но практическое значение, конечно, будет 
иметь применение принципа инвариантности к более сложным задачам, 
чем разобранная здесь простая схема.

Примечание В  трех предыдущих статьях рассматриваются нелинейные
теории переноса излучения. Характерная черта этих задач состоит и том, что оп
тические толщины и различных частотах являются не заданными, ;> искомыми. 
Для их определения В. А. Амбарцумян предложил «метод самосогласованных 
оптических глубин». Впоследствии развитие этого метода и его применения были 
выполнены Н. Б. Енгибаряном, А. Г. Никогосяном и др. Следует отметить, что в 
современной астрофизике с помощью Э ВМ  решаются нелинейные задачи для 
реальных млогоуровенных атомов. Однако результаты, содержащиеся в приведен
ных статьях, имеют важное значение, по крайней мере, в том отношении, что она 
дают качественную картину явлений.



О П Р И Н Ц И П Е  И Н В А Р И А Н Т Н О С Т И  II  Е Е  Н Е К О Т О Р Ы Х
П Р И М Е Н Е Н И Я Х

В 1911 году, после начала Велнкон Отечественной войны, часть 
Ленинградского университета, в котором работал и я, была эвакуи
рована в г. Елабугу. Гам мы оылн свободны от лекций и поэтому 
имели возможность отдавать все свое время научно-исследовательской 
работе. Почти сразу после приезда в Елабугу был организован семн- 
нар, на котором докладывались работы сотрудников филиала Ленин-
I радского университета по математический и теоретической физике. 
Участниками семинара были академики В. А. Фок и В. И. Смир
нов, активное участие принимал тогда еще молодой астрофизик, ны
не член-корреспондент АН  С С С Р  В. В Соболев*. Поздней осенью 
10И года мною был сделан доклад по проблеме рассеяния света в 
плоскопараллельной среде. В этой работе был применен способ реше
ния задачи, основанный на принципе, который в дальнейших наших 
работах получил название принципа инвариантности (Г1И).

О принципе инвариантности. Отличие П И  от применявшихся 
прежде методов заключается в том, что он рассматривает свойства 
сред, как целых объектов. Между тем в прежних работах использо
вались уравнения, относящиеся к локальным процессам в различных 
точках среды. При этом в процессе решения приходилось использо
вать величины, характеризующие поле излучения во всех различных 
точках среды. Конечно, в работах, в которых применяется П И , тоже 
используются данные о локальных, микроскопических процессах. Но 
теория в основном строится не на интегрировании локальных процес
сов, а на свойствах инвариантности.

Работы 1941 года, выполненные в Ленинградском университете, 
как это выяснилось впоследствии, имели некоторых предшественников. 
В 1862 году Стокс рассмотрел вопрос об отражении света от сово
купности (стопка) рассеивающих пластинок (плоских), способных к 
отражению и поляризации света. Со свойственной ему глубиной мы
сли он решил задачу, про которую мы бы сейчас сказали, что приме
нил некий «метод сложения слоев» к дискретной последовательности 
отражающих и пропускающих слоев.

Прежде чем перейти к сущности П И . коротко упомяну о некото
рых результатах, которые были получены в довоенные годы. Пепо* 
средствемНо перед войной (1938- 1941 гг.), читая студентам Ленин- 
градского университета лекции но теоретической астрофизике, я стре
мился показать, что к проблеме переноса излучения можно подходить

Доклад прочитан па Всесоюзном симпозиуме «Принцип инвариантности и его 
приложения», приуроченном к 40-летию ннеденич принципа ннпарнантностн и теорию 
рассеяния спета и посвящен обсуждению результатов применения принципа инвариант
ности и ею  развития и различных областях современной науки. Труды Всесоюзного 
симпо*н) ма Бюракан. 25 30 октября. 1<Ы. Ереван: И*д-во ЛИ АрмССР, 1988.

С 1981 г В. В  Соболей действительный член ЛИ СССР
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по-разному. В  частности, можно применять метод сложения двух сло- 
'41, который, например, при чистом рассеянии и одномерном случае 
приводит к функциональному уравнению

I - » ”| )ч( ~2 ̂Ч1т1"гт*1— -—г---  -------- ----. ( I )
Ч(м) И|('!> Ч(Т»)Ч(Т«)

Решение «того уравнения есть:

Ч(*>= - (2)1 -Ь а-*
Здесь а пока неопределенная постоянная.

Повторяю, что для вывода был применен только Г1И. Если спра
шивать о допущениях, то сделано естественное для задачи переноса 
излучения предположение, что перенос совершается в виде двух по
токов излучения (вверх и вниз). Правда, при этом появилась одна не
определенная постоянная. При таком подходе все равно, откуда мы 
будем определять «и* нз опыта—или из соображении о локальных 
процессах. Укажем только, что при >ьогропном рассеянии </=1/2.

Конечно, данная проблема может быть сведена и к простому диф
ференциальному уравнению, но метод сложения слоев мне казался 
многообещающим. Значительно позже об этом подходе мною была 
опубликована статья, ц которой указанная одномерная задача была ре
шена в более общем случае, когда наряду с рассеянием происходит 
также и истинное поглощение.

В этом случае, когда мы отказываемся от гипотезы чистого рас
сеяния, но среда продолжает считаться однородной, нам следует най
ти параметры г и с|, причем

г ~ 1— с|,
где г— коэффициент диффузного отражения. Получается уже система 
двух функциональных уравнений для величин г и я

, " У Ч У  . (3)
1— г(-,)г(',)

И(-,> <♦>1— г (т ,)г (т ,)

(общее решение содержит две неопределенные постоянные: одна нз
них нидикатрпса, другая— вероятность сохранения кванта при рас
сеянии).

Опять прошу обратить внимание все сделано лишь на основе 1111. 
без привлечения уравнения переноса излучения, в данном случае вы
ступающего как некий способ сложения слоев. Он же диктует сколь
ко должно быть произвольных постоянных, тех самых, которые при 
локальном рассмотрении кладутся в основу расчетов.

Можно подумать, что в трехмерном случае плоскопараллельных 
слоев положение другое. Дело в том, чю  в этом случае для построения 
системы функциональных уравнений нужно учитывать угловую зави
симость величин и знать индикатрису рассеяния как функцию от угла
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рассеяния. Если м ы  знаем ее, то легко можем построить систему со- 
о т в е т с т п у ю ш н х  функциональных уравнений.

Р а с с м о т р и м  з а д а ч у ,  индикатриса рассеяния в которой будет фи
г у р и р о в а т ь  как входящая в общее решение произвольная функция, 
п о т л е ж а ш а я  определению либо из опыта, либо на основе изучения ха
рактера элементарных (локальных) процессов рассеяния. Возьмем 
с х е м у  П у с т ь  на слой падает излучение интенсивности 1о пропущенного 
и отраженного слоем излучения и обозначим 1ц и 1г соответствен
но.

Пишем
1,-СХхМ .,

!г~ Р (- )1о
Здесь Р ( т )  и Р ( т )  уже операторы, поскольку 10. 1П и 1г есть функции, 
характеризующие интенсивность в зависимости от направлений. Эти 
операторы и являются неизвестными. Их следует найти по тому же 
метолу сложения слоев конечной толщины.

Получается система д в у х  уравнении в линейных операторах аб
солютно аналогичная приведенной системе двух функциональных урав
нении для одномерного случая

( в )
Р (т1 + ̂ )= Р ( т2)Р (т, ) { Е - Р (- 8)Р (т1)}->0( т2) +  Р (хг).

Именно эти уравнения должны дать общее решение задачи, куда 
индикатриса должна входить как произвольная функция.

Рели это все верно, то получается, что при настоящем подходе с 
позиций ПН. псе параметры и функции, характеризующие элементар
ные процессы, играют роль произвольных параметров, входящих в об* 
шее решение.

В у п о м я н у т о м  выше докладе (Елабуга, осень 1941 г.), метод сло
жения слоев уже был применен к трехмерной задаче, когда элемен
тарный акт рассеяния является изотропным и на плоскопараллельную 
среду бесконечной Гили конечной) толщины падает параллельный пу
чок излучения и н у ж н о  вычислить коэффициент диффузного отраже
ния (и коэффициент «диффузного пропускания»). Здесь важным шагом 
явился вывод о том, что в случае сферической индикатрисы рассеяния 
коэффициент диффузного отражения от иолубесконечной атмосферы 
имеет вид

( 7 )

4 у} V ,
|де фчикипя <((ц) удовлетворяет функциональному уравнению

I
? ( ч )  = 1 ( - ^ 4 - (Г., (8)

О
здесь ц косинус угла, вероятность выживания кванта при одно
кратном рассеянии.

Наш вывод был основан на том положении, что если к поверхно
сти рассеивающего и поглощающего слоя бесконечной оптической тол
щины прибавить слой с толщиной Лт (в котором значения параметра
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>. гс же, что и в бесконечном слое), то интенсивность диффузно-отра-
иого излучения не должна измениться. Это положение нами было 

тогда названо ПИ . Очевидно, что прибавление слоя Ат ведет к появ
лению дополнительных актов рассеяния и поглощения в этом слое, 
гуммарным эффект которых, согласно этому принципу, должен быть 
нулевым. С другой стороны, оказывается, что все эти дополнительные 
количества излучаемой и поглощаемой энергии выражаются через по 
личины.' характеризующие положение дел на Гранине слоя. Иными 
словами, приравнивая их сумму н у л ю , мы получаем некоторое урав. 
пение, связывающее диффузно-отраженное и падающее излучения 
Именно отсюда и получается выражение Г7) для коэффициента отра
жения, куда входит вспомогательная функция <р(т]), удовлетворяющая 
уравнению (8).

Совершенно ясно, что в данном случае П И  эквивалентен методу 
сложения слоев. При этом в результате сложения в рассматриваемом 
частном случае не происходит изменения интегральных свойств среды 
Однако никто не мешает нам рассматривать и более общие случаи, 
когда прибавление может привести их к изменениям. Именно такое 
рассмотрение является одним из возможных способов решения задачи 
для слоя конечной оптической Толщины. В  гопетской литературе обыч
но и такой подход называют применением ПИ . В  иностранной же ли
тературе такой, более общий подход стал в дальнейшем называться 
пршшнпом ннвапнантиого вложения (Веллман и сотр.).

В  течение 1042 года были выполнены работы, которые давали ре
шение задачи для среды конечной оптической толщины. В  этом слу
чае П И  был применен в другой форме. Очевидно, что интегральные 
свойства среды конечной оптической толщины, относящиеся к диффуз
ному отражению и диффузному пропусканию, не должны изменяться, 
если к среде прибавить, с одной стороны, слой толщины Ат, а с дру
г о й  стороны, вычесть слой такой же толшнны. И  в этом случае все до
полнительные количества излучаемой и поглощаемой энергии должны 
давать в сумме нулевой результат ка к для одного, так и другого про
цессов. Поэтому здесь в предположении изотропии элементарного акта 
мы получаем систему, состоящую из двух уравнений с двумя неизвест
ными функциями: коэффициент диффузного рассеяния г(г), ?;) и коэф
фициент диффузного пропускания (|(г|, !:), которые в случае сфери
ческой индикатрисы рассеяния выражаются через две вспомогатель
ные функции ф (т ,  г|) и Ч 'С т , л ) ,  удовлетворяющие системе двух функ
циональных уравнений, являющихся обобщением уравнения (8).

Далее в том же году нам удалось обобщить все эти результаты на 
случай любой индикатрисы рассеяния. При этом большую роль сыгра
ло то обстоятельство, что нами было использовано разложение инди
катрис!»! рассеяния по полиномам Лежандра, введенное еще в одной из
наших довоенных работ.

В  результате появления П И  профессором Чандрасекаром, профес
сором Соболевым I! многими другими исследователями было достигну
то много различных ценных результатов. С) некоторых нз них мы услы
шим в докладах на этой конференции.

О некоторых применениях ПИ. Все. что было сказано выше, о тн о 
сится к линейной задаче рассеяния света. Такой же лнненныи характер 
носят и некоторые другие задачи, в которых успешно применяется ПИ. 
Здесь я могу упомянуть, например, рассмотренную мною, а затем Чан
драсекаром и Мюнчем теорию флуктуации света вдоль Млечного Пути 
при наличии однородного слоя поглощающих облаков.
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Однако следует иметь к пилу, что линейный характер задачи яв
ляется идеализацией физических условии при переносе излучения. В 
самом деле, излучение всегда влияет на состояние среды. Если даже мы 
возьмем самый простои пример среды, состоящей нз двухуровенпых 
атомов, мы убедимся, что наличие излучения вызывает накопление ато
мов в возбужденном состоянии и делает среду более прозрачной.

Были сделаны попытки применения ПН  и к нелинейному случаю. 
Однако здесь удалось найти решение лишь для очень частных задач.

Существенно нелинейными являются задачи, относящиеся к средам, 
состоящим из многоуровенных атомов, когда нас интересует не излуче
ние в частоте резонансной линии, а. скажем, интенсивности в субордн- 
натных сериях. Здесь уже даже для приближенного сведения пробле
мы к линейной задаче в каждом случае встречаются огромные труд
ности.

ПИ  как один из способов решения задач математической физики на
шел первые и притом весьма обширные применения в вопросах теории 
многократного рассеяния света в мутных средах. При переходе от са
мых элементарных задач (монохроматическое и изотропное рассея: 
ння и плосконараллсльных слоях) к более сложным, в смысле физики 
»лемснтарны\ процессов и геометрии среды, случаям наблюдалось 

следующее: когда усложнялась физика элементарных процессов, на
пример. при переходе от изотропного рассеяния к анизотропному, от 
чисто монохроматического рассеяния к перераспределению энергии 
внутри спектральной линии, применение П И  давало еще больше вы 
год, чем в элементарном случае. Усложнения геометрического ха
рактера (например, отказ от предположения о илосконараллельностн 
слоев), наоборот, приводили к большим трудностям. Однако задачи со 
сложной геометрией вообще являются трудным делом и их решение, 
по-видимому, целесообразнее делить па этапы. Как  будет показано в 
одном нз докладов от нашей обсерватории, можно предложить та 
кой подход, основанный на применении П И , который, в определенных 
этапах решения, может иметь решающее значение в задачах с весь
ма обшей геометрией.

Кроме указанных направлений обобщения теории переноса излу
чения упомянем здесь еще три. в которых, по нашему мнению, П И  вы 
ступает или может выступить с большим успехом.

1. Перенос излучения в стохастических средах. Частным случаем 
такой задачи п явилось упомянутое выч-е рассмотрение бесконечной 
среды, состоящей нз поглощающих облаков, распределенных по П уас
сону. ре зультатом которой стала теория флуктуаций яркости в поясе 
Млечного Пути.

2. Проблема переноса излучения в частотах разных линий задан
ного атома с учетом перераспределения энергии между линиями. Эта 
задача как указывалось, существенно нелинейная, особенно в отно
шении нолей излучения в субординатных сериях. Задача еще более 
усложняется, если учитывать конечную ширину каждой линии. В  этом 
последнем случае уяснение даже элементарных процессов преобразо
вания квантов является сложной задачей. И хотя решение таких за
дач может иметь самое широкое применение, до сих пор здесь сдела
ны лишь первые шаги. Тем не менее, нам кажется, что дальнейшее 
существенное продвижение возможно главным образом с помощью 
ПИ. Конечно, можно добиваться решения задач для отдельных част
ных случаев и чисто машинными методами. В качестве же аналити
ческого решения рассмотрим лишь один простой пример.

I
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Ьольшон задачей расчетного характера, стоящей перед астрофи
зикой, является проблема рассеяния света средой, в которой атомы
могут находиться более чем в двух состояниях. Монохроматическое 
рассеяние- неплохое приближение для резонансных линий атомов. 
Представляется нам, что общее решение задачи должно состоять из 
двух этапов:

а) Слабые ноля, когда процессы поглощения в субординациях 
сериях не играют большой роли.

б) Поля больших плотностей.
Пример первой задачи— газовые туманности, для которых задача 

переноса при трех состояниях рассмотрена в одномерном приближе
нии.

Оказывается, что с помощью Г1И можно рассмотреть и трехмер
ную задачу прямого и флуоресцентного рассеяния.

В этом случае мы имеем дело с двумя частотами \\? и V|з (в слу
чае водорода Ц , и  и л и  Ь0. Ьс).

Интересно, что в данном случае эта последняя задача решается на
столько легко, что решение нетрудно полностью изложить.

Пусгь 1 —). есть вероятность превращения У13-*-\»,2 при каждом ак
те рассеяния кванта \|р. Призедем^решенне для того частного случая, 
когда коэффициенты поглощения в обоих линиях \12 и \ ,3 равны. Вы 
ражая интенсивности п числах квантов, содержащихся в потоках, мо
жем утверждать, что по отношению к суммарному полю в частотах 
У|2 и Ун будут происходить лишь процессы чистого рассеяния, посколь
ку переходы 2-*3 не играют существенной роли из-за слабости поля 
Ставится задача о диффузном отражении в частоте \М2 и флуоресцент
но-диффузном в г 13 при падении на полубесконечную среду излучения 
интенсивности (З12 на частоте \\2 и Оп на частоте Г|з. Д*тя построения, 
таким образом, суммарной интенсивности диффузно-отраженного све
та, включая и флуоресцентное диффузное отражение, будем иметь

а величина Р и + п - О и ^
С другой стороны, проследим только поле У|3, где вероятность со

хранения кванта в той же частоте при рассеянии равна X. Для нею 
имеем

(9)

где

о
(Ю )

( 11)

где фх удовлетворяет известному уравнению
1

(12)

тогда
1 6 -3 2 1
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1 ю =  —  Г1 ---------------------------------------------:------------------------------------I т?4- -
( 1 3 )

Если падающее в пг излучение имеет интенсивность, равную нулю, то 
есть (?12= 0, то будем иметь

? 1( ^ ? 1СО-->ЛР>И)?*СО (И)

В частном случае, когда наблюдатель рассматривает с того же на
правления, откуда падает свет, то есть при || = ̂ , получится:

Ьз^СО-^СО. (15)
Эта формула, очевидно, дает распределение по диску флуорес-

центно-рассеянно!о излучения.
При >.= 1/2 для различных значении в этом случае имеем

С *?(С)

1 1.038 1.109
0-5 0.507 0.551
о.о 0.125 0. 156

то есть диск менее контрастен, чем при чистом монохроматическом
рассеянии.

3. Задачи, относящиеся к непрерывным спектрам за границами 
серии спектральных линии атомов. Здесь иногда можно добиться су
щественных упрощений.

Другая область применения ПИ  связана с переходом от поля из
лучения как поля фогонов к газу, состоящему из частиц. Речь идет об 
осложнениях, связанных с решением кинетического уравнения теории 
газов. В частности, для практики важны случаи размножающихся ча
стиц (например, нейтронов), возникающие в теории реакторов.

Нам кажется, что практически необозримое поле применения от
крывается перед ПН в некоторых областях математики. Упомяну здесь 
две области: дифференциальные уравнения и стохастическую гео
метрию. Этим вопросам будут посвящены специальные сообщения, и 
мы на них не останавливаемся. Укажем только, что в последнем слу
чае речь идет о роли, которую играет П И  при доказательстве ряда 
теорем интегральной геометрии.

Мы всегда рассматривали П И  как полезный прием для решения 
трудных задач математической физики, теоретической астрофизики, 
ряда разделов математики. II как всякий другой прием он может пло
дотворно развиваться лишь в тесном взаимодействии с другими прие
мами и способами решения. Пам кажется, что особенно важно до
биться хорошего сочетания этого приема с чисто численными метода
ми машинных вычислений.

Призываю научную молодежь обратить особое внимание на эти
возможности.
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О Р А В Н О В Е С Н Ы Х  К О Н Ф И ГУ Р А Ц И Я Х  С В ЕРХ П Л О Т Н Ы Х  
В Ы Р О Ж Д Е Н Н Ы Х  ГА ЗО В Ы Х  МАСС

$ /. Введение

Как известно [1,2], при плотностях материи «*>109г/см3 сложные 
атомные ядра не могуг существова гь. Когда п л о т н о с т ь  вещества, по
вышаясь, достигает этого значения, совокупность ядер превращается в 
совокупность простых нуклонов. Если температура настолько низка, 
что электроны и нуклоны выро.кдены, то при дальнейшем повышении 
плотности, а именно при — 3-1011 г/см*, нейтроны начинают числен
но преобладать над протонами и электронами, а при ,«»~1012 т/см3 
они начинают преобладать и по создаваемому ими давлению [3]. Та
ким образом, сверхплотные звездные массы при Р >  1012 Мг/см3 должны 
состоять преимущественно нз нейтронов.

Равновесные конфигурации нейтронных звезд были исследованы 
Оппенгеймером и Волковым [4], Ими было показано, что массы ней
тронных звезд должны иметь значения, заключенные в интервале 0.3® 
< Мг^О.7®, а радиус—в пределах 6 _ К _ 2 0  км. Это является основ
ным результатом их работы. В их расчетах принималось, что вплоть 
до сколь угодно больших плотностей нейтроны образуют идеальный 
газ (конечно, вырожденный).

Некоторое дальнейшее развитие вопроса было достигнуто в недав
ней работе Камерона [5]. Им были учтены силы взаимного отталки
вания нейтронов, действующие на малых расстояниях между ними. В 
результате оказалось, что массы некоторых конфигураций нейтрон
ных звезд могут достигать 2©. Камерон, независимо от авторов настоя
щей статьи, отметил, что при достаточно больших плотностях ь вы
рожденных звездах должны появиться гипероны. Однако этот вопрос 
не был нм исследован.

Настоящая статья является продолжением нашей предыдущей ра 
боты [6], в которой был исследован вопрос о появлении гиперонов при 
высоких плотностях вырожденного газа и рассмотрено влияние гипе
ронов па уравнение состояния последнего.

Напомним некоторые основные результаты указанной работы.
' При плотности барнонов N>6.4* К )'*8 см 3 (т. е. при

г/см3) сильно вырожденное вещество помимо нуклонов должно неиз
бежно содержать гипероны п ц. .-мезоны. При более высоких плот
ностях должны появиться также и л -мезоны. Поэтому при плотно
стях материи, заключенных в пределах 10,2_р< ;1016 г/см\ мы имеем 
дело с нейтронным газом, а при р > 10,л г/см3—с газом, представляю
щим собой смесь гиперонов н нуклонов, причем процент гиперонов
быстро растет при увеличении плотности.

Концентрации разных частиц в равновесном вырожденном газе 
определяются следующими уравнениями, содержащими |раннчные 
лIерI ни Ферми Е и, следовательно, концентрации различных чаепщ.

Астрон. ж . 38, 785, 1961 (Соавтор Г. С. Саакян).
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Еу* - Еп; Еу-» ЕптчгПс;
Еу- — Е „+ Е е; Е е= ^  =  тпС8; (1.1)
2 Ы у,— 2ДОу—  N<,-N„-N« — 0,

где значки V0, У \  V", п, е, и и - означают соответственно нейтраль
ные, положительные и отрицательные барноны (общее название нук
лонов и гиперонов), нейтрон, электрон, н - и - -мезоны.

Каждой частице соответствует некоторое пороговое значение плот
ности. начиная с которого она может присутствовать в среде в качест
ве стабильной компоненты вещества. Приведенные уравнения целиком
определяют концентрации всех частик если задано полное число ба
рнонов в единице объема. Однако для каждого значения концентра
ции всех бариопов должна быть взята система лишь тех уравнений, 
которые совместимы с этой концентрацией, а концентрации тех барно
нов. которые не войдут при этом в систему уравнений, следует поло
жить равными нулю.

Решая уравнения (1.1), мы находим концентрации частиц. Эти 
концентрации можно выразить через параметры:

1к = 4 агзЬ (рК/ т кс), (1.2)

где т к— масса /г-ой частицы, рк~  граничный импульс Ферми,
Рк =  (6^ к) ’/2Ы\«/з ( 1<3)

для ^-частицы, ык =  25кЧ-1 число спиновых состояний частицы.
Параметры 1к в случае сферической звезды должны быть функ* 

ЦИяМи расстояния г от ее центра. Различные <к выражаются через 1„ 
следующими соотношениями.

В случае нейтральных частиц, т. е. При 6 =  11*, А, 1 ° и Н»

1к =  4 агсН ( — с Ь — \  ( 1.4)
\ шк 4 /

в случае положительных барнонов, т. е. при /г= р , р*,

»к == 4 агсИ (̂ П1псн Ь - - - ^ - Л  ( 1.5)
\ т к 4 т кс* /

и, наконец, в случае отрицательных барионов» т. е, при к=~~ и

и = М й г с Ь ( '— ! сЬ ^  +  *- ?ц Л , (1.6)
\П1к 4 шкс* /

* -меЗойЫ существуют в звезде лишь при Концентрации барионов 
N^>5.9 • 1040 см \  т. е. р>1.4 • 1017 г/см3. При достаточно больших 
плотностях нет существенной разницы между правыми частями фор
мул (1.4), (1.5) и (1.0). Погкольку 1:е^ и 1-с2, это всегда будет иметь
место, когда

сЬ .
4 ш„
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§ 2. Основные уравнения, равновесных конфигураций

В  случае звездных конфигураций обычного типа (например, для 
Солнца) фактический радиус звезды очень велик по сравнению с ее 
гравитационным радиусом. В случае же сверхплотных конфигурации 
эти две величины становятся сравнимыми. Это означает, что нельзя 
пренебречь эффектами общей теории относительности. Иными слова
ми, все расчеты следует вести исходя и.; уравнении тяготения Эйн
штейна.

Будем искать решение уравнений Эйнштейна для случая цент
рально-симметрического распределения вещества. Известно, что при 
этом мо:хно воспользоваться произвольностью выбора системы отсче
та в общей теории относительности таким образом, чтобы четырехмер
ный интервал имел бы вид [7 ]:

с!̂ а= сае''с11*—г2(с10;* еМг*, (2. 1)
где V п X функции от г. В каждой конкретной задаче они подлежат 
определению. Формула (2.1) справедлива не только для случая ста
ционарного распределения вещества в звезде, но и в том случае, ког
да в ней происходят радиальные- движения, причем скорость зависит 
только от г и I, так что сферическая симметрия распределения ве
щества не нарушается. Конечно, в этом случае функции V и >. должны 
зависеть не только от г, но и от I. Оппенгеймером и Волковым было 
показано [4 ], что в статическом случае задача решения уравнений 
Эйнштейна сводится к решению следующих, сравнительно простых 
дифференциальных уравнений:

^  = 4* 4  Г*Р! (2.2)
Ог с*

ур  = Р-н>
с!г

< г '- )
( 4 . 1  л > + » ) (2.3)

где Р  (г )—  давление, к— постоянная тяготения, а и (г )—определяется 
формулой

и(г)== — (1—е“х). (2-4)
2к

На границе звезды, где г =  К. Величина и ( Р )  равняется массе 
Звезды, воспринимаемой внешним наблюдателем. Что касается смыс 
ла и (г) для меньших значений г, то из (2.2) видно, что эта величина 
в известной степени характеризует количество вещества, заключен
ного внутри сферы радиуса г. Однако в рассматриваемых условиях, 
когда поле тяготения очень сильное и I равитационный деф ект массы 
может быть большим, понятие «массы, заключенной внутри сферы е 
радиусом г», нуждается в точном определении. Д\ы здесь этим занн- 
маться не будем. Для нас достаточно определение (-.*!).

Дальше будем пользоваться системой единиц, при которых
„,ЧГ5 1 . г* г  \



В этих единицах массы и расстояния имеют одинаковую размер
ность.

Единица расстояния н этой системе равна
/ Н \3/2 с~  =1.37 • 10е см. (2.6)
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/кИ 1п
Единица массы равна

с*Ь= в — =1.85- 10м г = 9.29©. (2.7)
к

Наконец, единица времени равна
3 ^  а/с 4.57- 10“ 5 сек. (2.8)

И г го и системе единиц уравнения (2.2) и (2.3) перепишутся в ви
де:

^= 4кг*р (г). ( 2.2')
с! г

“  -  — ‘ ( ^ г Ф  +  и )  (2 .3 ')(1г Г ( Г — 211)
Уравнения (2.2') и (2.3') содержат три неизвестные функции р, Р

и и. К ним следует присоединить в качестве третьего уравнения— 
уравнение состояния, о котором будет идти речь в следующем пара
графе.

Решая систему этих уравнений, мы пандем семейство решении,
каждому нз которых будет соответствовать определенная масса, ра
диус, внутреннее распределение вещества и метрика пространства.

Интегрирование было проведено методом Руп.е-Кутта для не
скольких вариантов уравнении состояния.

§ 3. Конфигурации, состоящие из идеального газа

Для идеально вырожденного газа уравнение состояния в парамет
рическом виде представляется в следующей форме (6):

к " 2  7Г* < ( — ) '  («Ы к-У+ М .т.с», (3.1)• « V 1Пр/

+31к), (3.2)

М---Плотность л -мезонов. Определение К п дано в (2.5). Сум* 
МИрование производится по всем типам частиц, присутствующих в 
данной точке звезды. Все параметры Ц (а значит, и концентрации 

). а такЖе являются функцией плотности вещества. Д ля расче
том удобно принять и качестве независимой переменной параметр 1„, 
т. е. концентрацию N1,,. Уравнения (3.1) и (3.2; написаны в единицах
С08. В системе едини,1 (2.5) К п следует заменить через 1/4л.

Подставив (3.1) и (3.2) в (2.2')  и (2.3 '), получаем
(1и
0г- (3.3)
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сИп
От г( г—  2 и)

Г  2 “̂ " С " ”)  ( з1)'к—2з11 7г )  +  ЗЫ.т,с*/1К„

2  4  М  ~ У  ( сЬ4‘  -  4сЬ ̂  + 3 )  —к 2 \ ш „ /  \  2 /  а\„
X

*!иЧ '* ? Ь © ’(-"“ “ у 4 з,-)1 (3.4)

Итак, для определения внутреннего строения звезды мы должны 
интегрировать уравнение (3.3) и (о.4). Мы можем также исходить не
посредственно из (2.2') и (2.3'). В последнем случае целесообразно 
предварительно построить на основе фор.иул (3.1) и (3.2) график за
висимости '* р ( Р ), т. е. иметь кривую состояния.

Интегрирование (3.3) и (3.4) необходимо начать с центра звезды,
где

11(0)=0; 1„ {„(О). (3.5)
Здесь 1„(0) определяет плотность вещества и центре звезды. При этом 
различным конфшураииям соответствуют различные значения 1„ (0). 
11а практике мы получаем ряд решений, задаваясь различными про
извольными значениями 1П(0). Найдя, как это описано в дальнейшем, 
эти решения, мы можем определить для каждого из них значения на
блюдаемых параметров, например, таких, как радиус или масса кон
фигурации. Таким образом устанавливаемся зависимость наблюдаемых 
параметров от 1п(0). После этого, исключив 1п(0), мы можем опре
делить любой нз наблюдаемых параметров как функцию одного из них.

Таблица I
Некоторые наиболее впжные парпметры гиперонных звезд, 

состоящих Н1 идеального газа бариоиов

Звезда

Центральная плотность

Оар'-оиов 
N(0). см-3

материи 
4г. (0), 
Т/СМ-*

. _____

Л’.аССа Координат
ный радиус

0.5^6 1

1 . — Л  

00. 10” 1 6 •->•Ю13
1.0 6 5о* 10я 1■ 00. 10м
1.3 1 36 •Ю « 2 24- 10“
1.5 2 20. 1039 Л 62- 10м
1.8 3 85* 10э» 6 00- 10”
2 4 1 25* 10“* 2 •34- №”
?.Т5 3 1 •10” 5 да 10”

5 • 45» Ц»э* 1>09 10*
3.3 1•08- |()40 3• 63. 10й
4.0 3 г>о. 11 )<° н•29* 10,в
5 0 1 26. |040 3 16 10”
0.0 3 •>з- 1041 1 16» 10,в
7.0 9 .6- Ю41 3 ЗУ- 10”

ЭО ОС 8 29- 10”

ю © ю•

о
Xг*

•XX
о **

а т са

0.0147 0.136 12.090
0.0329 0. 3< 6 1.537
0 0443 0411 1.345
0.04 5 0.460 1.170
И.0600 0-657 1.065
0.01 8 ■0.634 0.805
о .0622 0.578 0 753
0.0 >59 0-519 0.703
0.0484 0.450 0.670
0 0354 0.329 0.594
0.0245 0.2-8 0.506
0-0191 0. 177 0.5 >7
0.0237 0.220 0 • 767
п.0349 0.324 0808

*

28-7 
21.1
18.4 
16.0 
14.6 
11.0 
10.3
9.63 
У. 18 
8. 14 
6.93
7.63

10.5 
11.1

Гнперонное ядро звезды

Масса Координат
ный радиус

ю
СЧ

по
X

0
•X

X в 
ед

ин
. 

(2
.5

)

аж
г

— -- —-
—

—
—

0.0132 о. 123 0.215 3.36
0.0234 0-217 0-270 3.20
0.0255 0.237 0-254 3.48
0.0258 0.240 0 232 3.18
0-0225 0-20:» 0 185 2.54
0-0173 0 161 0.137 1.88
0.0135 0.125 0.115 1.57
0.0115 0-107 0.112 1.53
0.0130 1121 0-14'> 1.99

Приметшие. Под координатными радиусами иодразуменэются знамени» ! ил по 
ворхностн звезды п пшсронноП сфери



В частности, таким образом, можно получить зависимость между мас
сой и радиусом для нашего семейства конфигураций. Что касается пер
вого из начальных условии (3.5), то оно означает, что в центре звезды 
нет точечной массы.

В случае, когда мы непосредственно пользуемся уравнениями 
( 2 .2 ' )  н ( 2 . 3 ' ) ,  начальные условия будут иметь вид:

ч(0) = 0; ?= '( ( ) ) ;  Р = Р(о (())), (3.6)
где Г'(0) плотность в центре данной конфигурации.

Исходя нз начальных условии, интегрирование выполняется шаг 
за шагом, вплоть до г =  К. где К  определяется нз условия о ( К )  =  
=  Р(К)=1П(1\)— Тогда Р оудет означать координатный радиус конфи
гурации, а и ( К ) =■= Л\ —ее массу.

Для характеристики звездной конфигурации представляет инте-- 
рес масса тон области, в которой имеются гипероны, т. е. масса гипе- 
рониого ядра. Г ипероны могут существовать в равновесном состоя
нии. начиная с („=2.1. Следовательно, величина Ки» при которой 1„ 
( Р ь ) = 2.1 будет представлять собой координатный радиус гипероннон 
сферы. Что касается до массы, сосредоточенной в этой сфере, то неко
торой ее мерой будет величина и (К Г|), которую мы обозначим через 
М „ . Результаты вычислений собраны в табл. 1. В  ней наряду с дан-

2 6 0  В. А. Амбарцумян

а г с  Т!г,(0 )

Рис. 1. Зависимость массы от параметра 1(,(0 ). определяющего Плотность материн в 
центре Определение дано и (1.2). Кривые 1а и 1Ь изображают массу звезды и 
ее гнперонного ядра в том случае, когда члем< тарны е частицы при любых плотнос
тях образуют идеальный газ. Кривые 2а  и Г2Ь изображают то же самое, когда 
учитываются силы отталкивании, действующие между б.фионами при очень больших 
плотностях (реальный газ). Черные кружки изображают массу конфигурации, состоя
щих нз нейтронов, с учетом сил отталкивании. Белые кружочки изображаю! массу 
конфигураций, состоящих и. идеального «а а пен тронов (расчет Оппенгенмсра— Вол

кова). Масса выражена в единицах массы Солнца
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нымн о концентрации Ларионов и плотности в центре звезды приве
дены значения массы и координатного радиуса как для всей звезды, 
так н для гиперонного ядра, причем масса гиперонного ядра условно 
понимается в приведенном выше смысле. Первые пять моделей (пер
вые пять строчек таблицы) не содержат гнперонных ядер. Они яв
ляются чисто нейтронными. Данные этих пяти строк хорошо соответ
ствуют результату работы Оппснгеймера и Волкова. Начиная со зна
чения центральной плотности, соответствующего 1„ (0) = 2.1, характе
ристики наших конфигураций расходятся с характеристиками чисто 
нейтронных конфигураций.

Па рис. I кривая 1а изображает зависимость массы конфигура
ции от 1п(0). Для сравнения даны кру^кочкн, изображающие резуль
таты Оппсигеймсра и Волкова, в которых существование гиперонов не 
учитывалось. Как видно из рисунка, учет гиперонов ведет к уменьше
нию мяссы конфигурации.

I
аС

аг с 1д *„(0)
Рис. 2. Зависимость координатного радиуса звезды и координатного ради»™ < '■
неронного ядра от параметра 1и(0) Обозначения те же 1амые, что н на |

выражен о километрах.
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Кривая 1в па том же рис. I представляет массу гиперонного ядра 
в указанном выше смысле. Как видно из рисунка, при 3< 1п(0 )< 7  
значительная часть массы конфигурации содержится в гнперонном 
ядре. Значение массы звезды имеет минимум при 1Л(0) ж 6, что соот
ветствует концентрации барнонов порядка 3.5-1041 см“ 3. При этих 
плотностях материн вырожденный газ барионов становится реляти
вистским.

На рис. 2 кривая 1а изображает зависимость координатного ра
диуса от 1 л(0>» а кривая 1Ь -зависимость координатного радиуса ги
перонного ядра от той же величины.

На рис. 3 кривая I изображает зависимость между координатным 
радиусом и массой для конфигурации, рассчитанных в настоящей ра
бот е.

Рис. 3 Соотношение масса—радиус для ба- 
рионных звезд. Кривая 1 отноечтея к кон
фигурациям, состоящим из идеального га

за барионов, а кривая 2— нз реального га
за барночов. Радиус измерен в километ
рах. Иод радиусом нодрамеваетси па 
чение координаты г на гюиерхноелн звез- 

0 0.4 0 8 1 2 ды.

М/О

ф А, Случай бесконечной плотности в центре

В общем случае численное интегрирование наших уравнений не 
связано с затруднениями, когда плотность в центре представляет ко
нечную величину. Является, однако, интересным рассмотреть предель
ный случай, когда 1„ (0)= о о . Как видно из рис. 3, радиус и масса 
стремятся при этом к конечным пределам. Следовательно, должна су
ществовать предельная конфигурация, для которой Г'(0)= о о . При 
очень больших плотностях барионный газ становится крайне реляти
вистским. При таких плотностях можно принять, что Р « * / 3 .  Однако 
мы будем писать

Р го, (4.1)
так как в дальнейшем такое же рассуждение нами будет применено 
к другому случаю, где г Ф  1/3. Итак, в рассматриваемом здесь случае
>*=1/3 соотношение (4.1) выполняется приближенно, начиная от
центра до тех расстояний, где* барионный газ перестает быть крайне
релятивистским.
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12 2м'иУ7 2 г 7 ^ п * п Ц ТРМЬНОЙ Г , | > , ' Р Ы  ' " ( г ) > |  " Ре'пение уравне-инй (I.г. ) и (/.о ) можно искать п следующем виде:

4 / V я4кр(г) = — ,
гII (4 2)

п= *2; и —

Подстановка (4.2) и (4.1) в уравнения (2.2')  н (2.3')  сразу дает
27__________

4г4 (1 ! г)*~ (4Л)
В  результате получаем решение в виде;

и(г) — «г. (4.4)

В частности, при г =  1 /3, имеем <7 =  3/14

4т: • Г,(Г)= - ^  -1; и(г )= “  г. (4.5)
14 г2 14

Решение (4 5) нами было принято до расстояния г =  0.0* 10 *. \-\я 
этом расстоянии мы имеем Г'=3,58-101; Р  =  1.М • 104 и ц =  1,18* Iо *. 
Здесь все величины даются п единицах (2 5). Принимая эти значения 
г, р, I* и и за начальные условия, уравнения (2,2') и (2.3') проинте
грированы затем численно до границы звезды, т. е. до расстояния, где 
р= р*= 0 . В ходе численного решения выяснилось, что полученное на
ми асимптотическое решение продолжает оставаться удовлетворитель
ным даже при значениях г. значительно превосходящих 0.9-10 *. т. **. 
то значение г, с которого мы начали численное интегрирование. Так, 
например, на расстоянии г =  5.5-10” 3 значение и. вычисленное сог
ласно асимптотическому решению, лишь на 1 %  отличается от точного.

Как видно нз последней строки табл. 1, предельная масса, соот
ветствующая рассматриваемому здесь решению, равна 0.324 ., а Р 
=  11.1 км.

Соответствующая конфигурация в теории Опненгеймера и Вол
кова имеет массу 0.43*?. а радиус 6.2 км. Очевидно, по ошибке в рабо
те Оппенгеймера и Волкова приводятся значения М =  0.340, Р = 3.1 км.

§ Г). Конфигурации нсидсального газа Ларионов

Анализ экспериментов, относящихся к изучению столкновении 
нуклонов высоких энергий, показал, что на малых расстояниях^ поряд
ка 0.4 ферми п меньше между частицами, по-виднмому, действуют 
весьма мощные силы отталкивания. Эти силы иногда аппроксимируют 
в виде о-функцни Дирака, т. е. предполагается, что нуклон имеет 
твердую сердцевину с радиусом порядка 0.2 ферми. Из сказанного 
следует, что при плотностях барнонов N Ю 10 см 3 (1„ _ '  3.2), когда 
среднее расстояние между частицами /<0.5 ферми, барионный гат
уже нельзя считать идеальным.

К  сожалению, нам плохо известно поведение ядерных сил при 
больших скоростях частиц. Очевидно, что эти силы зависят сущест
венным образом не только от расстояния, но и от скоростей и спинов 
частиц. Однако строгого описания взаимодействия нуклонов при боль
ших скоростях мы еще не имеем. Что касается гиперонов, то о харак
тере их взаимодействия ничего не известно. Можно только сказать.
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что они также являются сильно взаимодействующими (ядерно-актив-
нымп) частицами.

Ирм таком положении дел, конечно, трудно построить строгую тео
рию сверхплотных конфигураций, учитывающую взаимодействие ба- 
рнопов. Однако можно попытаться грубо учесть в уравнении состоя- 
пня эффект лого взаимодействия с тем, чтобы определить направле
ние и порядок изменений параметров (масса, радиус и другие), харак
теризующих звезду. Очевидно, что введение на малых расстояниях 
сил отталкивания между барнонамн приведет к увеличению внутрен
него давления и, следовательно, масс конфигураций.

Нами было предположено, что, независимо от вида барионов, на 
каждую частицу приходится потенциальная энергия

1ДГч) =  3.2 . 10~вз 1М1—6.4 • 10-*, (5.1)
где К-плотность барионов. Эта формула подобрана таким образом, 
чтобы при Ы > 1040 см_3 она превысила кинетическую энергию (вклю 
чая энергию покоя), а при плотностях более низкого порядка совпала 
бы с глубиной потенциальной ямы в обычной ядерной материи. Так, 
согласно (5.1), при Ы= 1.5-1040см 3 имеем П / Е « 4 ;  а при М =  Ю 11, 
1:/К^-125. При этом Е  =  шс2(1 — 3*) 1 '2 представляет собою верхнюю 
границу кинетической энергии при данной плотности. Как мы 
видим, формула (5.1) качественно соответствует реальной картине. 
Однако ппн наших расчетах звездных конфигураций мы пренебрегли
постоянным членом в ( “>.!). Это не имеет существенного значения, и,
по-видимому, учет этого члена привел\бы лишь к небольшому уменьше
нию массы. Повторяем, что здесь пашей целыо является получение 
лишь качественной картины.

Учитывая (5.1), мы найдем для уравнения состояния [ 6]:

Р =  Р*г | - Ш ( Ю ;  Р = Р 0 +  Ы * ^ .  (5 .2 )

где Г' и Ро означают плотность энергии и давление для идеального га
за барионов. Формулы (5.2) в случае малых плотностей превращаются 
в (3.1) и (3.2)

Подставляя (5.2) в уравнение (2.2') и (2 .3 '), находим-
(1и-  =  г2
с!г - 4  "кС— У(*Ь1к-П )+ ^* + ■ т.с*||. (5.3)

к 2, \ П1„/ К п  I

4 х
с1г г( г —2и )

X
-  V ' ' -’8Ь %  )  I N4 , X )  { М* —  + \ .т ,с *2 ' т п / \ ___2 /  4Кп | с1ГМ

V  I „ к ( ! ± ) '  ( сН1к_ с1, к  + 3 ) 2!* 4 А  л / м . «!У \  « 1
“ 2 \ т „ /  V 2 /<*(„ К п «11Ч’\ <Ш/с11п

X

X 1
з г> ?  { " '  © ‘  К - 8 Л  т 1 3 , > ) : ( Г . № 1 1 + " ( " 1  ( З А >

Интегрирование этой системы уравнений выполнялось численно, 
для чего заранее были построены графики, представляющие первые 
части (5.3) и (5.4) как функции параметра 1„.
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Результаты расчетов приведены п табл. 2 и на рис. 1, 2 и 3 Кри
вые 2а и 2» на рис. I изображают зависимость массы звезды и ее гн- 
пероииою ядра от 1„ (0) .  Мы видим, что введение сил отталкивания 
действующих на малых расстояниях, приводит к заметному увеличе
нию возможных значении массы звезды но сравнению с массой кон
фигурации, состоящих из идеального газа

Таблица з
Некоторые наиболее важные параметры ги т  ройных звезд, состоящих нз

реального газа барионоп

3 п о з д а Г иперонное ядро звезды

4 0 )
Плотность в венгре Масса Координат

ный радиус Масса Координат* 
ный радиус

&• © ю 1/Э 0<М СЧ

барионоп материи •
•

• •
Г •

N(0), см-3 4пр(0) г/см3
по о 4>

2*Ж
X
г:о

5
О

Г
Г?
О

У
X

в — С. а а С 2 е

2.1 6.40.1038 1.12-10” 0.0770 0.7)5 0.892 12.2
2.2 7.80-103® 1-44.11» 0 0818 0.760 0.855 11.7 ".0073 0.067' 0-220 301
2 4 1 .25-1039 2.Я6-Ю » 0.0920 «'.860 0-740 10.0 0-038 0.353 0-346 4.742.6 2-10 -103» : .31 • Ю 1* 0-108 1.007 0.607 8.32 0 079 0.7.34 0.393 5-383.0 5.45*1О39 1.67-10™ 0111 1.028 0-394 5-40 0-104 0 966 0.325 4.45
3.1 6-95 1039 3-5Г». 10,в 0- 102 0-947 0-370 5-07 0.098 0.910 0.3ц5 ■ 4.18
3.2 8.75-103» 5 .75 . :о>л 0 0912 0-847 0.348 4.77 0 0Я8 0-*17 0.281 3-85
3.3 1.08. Ю4° 9.68- 10,в 0 0836 0.777 0.311 4.67 0.080 0.743 0.26Я 3-67
3.4 1.20-1040 1.38.10’ " '•0724 0 673 0-328 4-50 0.070 0-650 0.247 3.38
3.8 2.00-10«° 5.46- 10” 0-0717 0-666 0.349 4-79 0.06650-М8 0.252 3-46
4.0 3-50-И 40 1.61* Ю,в 0.0722 0.670 0 358 4.90 ,0.0663 0.615 0.257 3.52
5.0 1.26-10«* 7 .25 .1019 0 0738 0 686 0.360 4.93 0.0*8 0.631 0.259 3-55
5-32 1.80- 10«* 2 .0 1 .1020 0.0738 0.686 0 360 4-93 0.068 0.631 0 259 3.55
6-00 3 .5 ?. 10«* 1.55.10” 0.073^ 0.686 0.360 4.93 0-068 0.631 0.259 3-55
7-00 0 .36* 1041 2.88.10” 0.0 38 0.686 0..-60 4-93 0.068 0.631 0.259 3.55

ос сю 0.(744 0.69050.3615
1

4-95 0.0692 0.113 0.2625 8.60

Спрашивается, насколько существенно связан этот вывод с спе
циальным видом потенциала сил отталкивания? Можно ли для гнпе- 
ронных звезд получить массы, во много раз превышающие массу 
Солнца, если подходящим образом выбрать функцию потенциала от
талкивания? Для статических конфигураций ответ отрицателен. Про
изведенные нами расчеты убеждают, что при разумном выборе вели
чины радиуса действия сил отталкивания, независимо от их интенсив
ности, невозможно получить статические конфигурации с большими 
массами. Фактически >то показано в следующем параграфе на приме
ре модели несжимаемой жидкости.' Причиной невозможности получе
ния больших масс (по сравнению с солнечной) является то обстоя- 
тсльство, что, согласно теории тяготения Эйнштейна, размеры стати
ческих конфигураций, в которых плотность выше некоторой границы, 
не могут превысить некоторый предел, так как гравитационный радиус 
не может превысить половину обычного радиуса.

К ак  показывает кривая 2а. значение массы имеет хорошо выра
женный максимум при 1 „ ( 0 ) « 3  (М « 5.э- 1039 см 3). При 1„(0) . 
( N > 3.5 - 1010 с м "3) масса звезды остается почти постоянной, т. е. 
не зависит от плотности в центре конфигурации. При этом интересно.
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что для всех лих шачеинй 1„ ( 0) большая часть вещества звезды со
средоточена в гиперонпом ядре. Точно так же для 1„ ( 0 ) > 4  очень ма* 
ло меняется радиус конфигурации.

Кривые 2а и 2Ь на рис. 2 изображают зависимость координатного 
радиуса звезды и координатного радиуса гнперонного ядра от 1„ ( 0). 
Как видим радиус звезды при возрастании центральной плотности 
сначала убывает, а затем остается приблизительно постоянным. Срав
нение кривых 1а и 2а показывает, что в случае реального газа ради
ус конфигурации заметно меньше, чем в случае идеального газа. Для 
радиуса гиперонных ядер тех же конфигураций соотношение является 
обратным.

На рис. 3 (кривая 2) представлено соотношение между массой и 
координатным радиусом конфигурации, состоящей из реального газа. 
М ы видим, что не для всех значений массы радиус является однознач
ной функцией от нее.

Заметим, однако, что, строго говоря, в нашей теории основным па
раметром, характеризующим конфигурацию, является число барионов 
в звезде, а не значение массы. Две конфигурации с одним и тем же 
числом барионов п могут обладать не только различными радиусами, 
по н различными массами, поскольку дефект массы у них может быть 
различным. Устойчивой будет та конфигурация, которой соответству
ет меньшая масса 'больший дефект массы). Поэтому отбор устойчи
вых конфигураций может быть произведен строго лишь на основании 
диаграммы, связывающей величины п и М.

Для сравнения были вычислены также конфигурации из нейтрон
ного реального газа в предположеншО что потенциальная энергия в 
этом случае определяется выражением (5.1). Полученные результаты 
представлены на рис. 1 зачерненными кружочками. Из рисунка вид
но, что при данной центральной плотности масса конфигураций, со-, 
держащих гипероны, заметно меньше массы гипотетической чисто 
нейтронной звезды.

Отметим, наконец, что и в случае неидеального газа была отдель
но исследована модель, для которой |п(0)= о о . Исследование было 
проведено тем же способом, который был применен в предыдущем па
раграфе к случаю идеального газа. Нетрудно видеть, что в этом слу
чае при <„->00 имеем

Р=2о, (5.5)
иными словами, / ~ 2  Пт (5.5) получаем асимптотическое решение

г-'г) - ^  .V -  <5*6>17 г3 17

Это решение мы считали приемлемым до расстояния г =  2-10 \ где 
1п =6.3, р(г) =4.7* 105; Р =  9.410'  Далее, принимая эти значения за 
начальные условия, было проведено интегрирование до той точки, в 
которой плотность обращается в нуль.

Посте того, как была проведена значительная часть наших вычис
лений, нам стала известна работа Камерона [5] .В  ней рассчитаны 
нейтронные конфигурации в предположении, что плотность энергии рав
на

. =  7.98 . 10Ут/3+9.79 • Ю -врЦ/®-1.381 • 105*>(Г. (5.7)

рДе ? т = К т п—плотность в г/см3, е-|-Ктп соответствует нашему р. 
В формуле (5.7) первый член представляет собою кинетическую энер-
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пно нейтронов, а два последних члена— плотность потенциальном энер
гии.

Описываемое формулой (5.7) взаимодействие нейтронов стано
вится заметным на более далеких расстояниях, чем взаимодействие, 
описываемое нашей формулой (5.1). Поэтому модели, получаемые Ка 
мероном, должны отличаться от моделей, вычисленных для идеально
го ферми газа, насколько больше, чем модели нейтронных звезд, вы
численные на основании формулы взаимодействия (5.1).

И действительно, полученные Камероном значения масс конфи
гураций при заданных 1п (0) значительно превышают вычисленные, 
исходя из (5.1), значения массы, которые нанесены на рис. 1 черными 
кружками.

Впрочем, значения массы, полученные Камероном, нам кажутся 
слишком большими, и было бы желательно провести более подробные 
количественные сравнения.

$ 6. Модель несжимаемой жидкости

В настоящем параграфе мы будем рассматривать «идеальный 
газ», состоящий нз барионов. имеющих конечные размеры. Когда ча
стицы не соприкасаются друг с другом, энергия взаимодействия рав
на нулю. С другой стороны, частицы являются абсолютно твердыми 
п взаимно непроницаемыми.

Мы допустим также, что частицы всех типов имеют один м тот 
Же собственный радиус, однако будем учитывать лорениово сжатие.

Для подобного газа должна существовать некоторая максималь
ная плотность , при которой пространство упаковано частицами с 
максимальной плотностью. Может случиться, что в данной конфигура
ции эта максимальная плотность достшается на некотором расстоянии 
Ро от центра.

Мы будем иметь следующее выражение для плотности

Г'(0  =
-  41 — <1у(— \ (5Н1к— 1„)- гтьс'Мл. при Г > Р „  ..
4г Т 1 2 \ т „ /  1
О «СОП§(. При г< к0

Что касается давления Р, то при гГ>Ко, оно определяется форму
лой (3.2) а при г<Кг> оно будет расти до некоторого максимального
значения в центре.

Выясним, при каких значениях параметра 1П наступает несжи
маемость. Очевидно, что для этого значения 1п мы должны иметь

■5(1п)% 1 . <6--)
, т— суммарный объем частиц, заключенных в единице объема звез
ды, вычисленный с учетом сокращения Лоренца. При этом, к ° " еч"°- 
мы должны в т включить также промежужн, остающиеся при плотной
упаковке частиц. Для объема т имеем

Рк

„ ь 2 т « .  С — — • , 6 3 >

О
Е к(р)-*НЭ

[ Де Ь—собственный объем, приходящийся на один барнон.
Выполняя интегрирование, получаем

17-321
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'О п )= Ь  (6  4)

где введено обозначение
Дк / т и с у  

10-* \ Ь /
л

*к-

Таким образом нз (6.2) и (0.4) следует, что несжимаемость начи
нается со значения параметра 1п, удовлетворяющего уравнению

Ъ 'Х ^ Ь О к / г )- 1*1 =  1. (6.5)

Для решения уравнения (0.5) необходимо иметь значение пара
метра Ь. Мы примем, что значение Ь равняется учетверенному собст
венному объему керна. Имея в виду, что это значение должно быть 
порядка 10~40 см3. Подставляя это значение в уравнение (0.5), най
дем для 1п

13 = 2.65.
Теперь определим массу и радиус центрального ядра, состоящего 

из несжимаемой материи. Согласно (2.2') и (2.3') имеем
<1и , «—  = 4-го
с1г

— ---- Р+р-" Х ^ Р + и ) ,  (6.6)
с1 г г(г—2и)

где рт и есть наша максимальная плотность, равная 0.63, при кото
рой наступает несжимаемость. Приведенное значение [>т определено
нз уравнения:

р„,= г 2 - 7 а|‘(5,,‘! - 1“ )’ *67)4*» к 2

где 1®=. М О  постоянные числа.
Интегрируя (0.5) в пределах от пуля до г и учитывая, что и (0 )= 0 ,

получаем

1,(0 = ^  Р„,г3. (6.8)

Подставляя (0.8) в (0.0) н интегрируя от центра звезды до гра
ницы несжимаемой сферы, получаем для координатного радиуса этой 
сферы

р — ! 2 I ,  / ЗР-^РП, РсЧРп, V  Ц1/2
I 8” РИ I \Рш  + г-.,. ЗР .+  ы) ’

где Рс и Р т соответственно давление в центре звезды и на поверх
ности несжимаемой сферы. И уравнение (3.2'), подставляя 1°=2,05, 
находим =0.625; Р т =  0 0342.

Из (0.9) и (6.8) получаем массу всей несжимаемой сферы:
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(6 . 10)

и ( К0)—0.22 I - 1.22 ^ ,
ЧЗРс+Р- / I * (6.11)

Рассматривая п частности, конфигурации, для которых Р > р „ . 
получаем для массы и радиуса несжимаемой сферы при 1 ?= 26 5

и (К0)=Ю.175; К=0.406. ( 6. 12)

Далее, считая, что уравнение состояния определяется формулами 
(3.1) и (3.2). и, исходя из начальных условии (6.12), мы можем про
интегрировать уравнение (2.2) л  {-2.3) до границы звезды, т. е. до та
кого расстояния К, где

Выбирая для объема Ь большее значение, мы могли бы получить 
большую массу конфигурации.

Проведенные расчеты показывают, чю  массы равновесных кон
фигурации вырожденного, нсврзщающегося барнонного газа в том 
случае, когда мы считаем 1аз идеальным, оказываются порядка поло
вины массы Солнца, а радиусы достигают нескольких километров.

Массы вырожденных конфигурации, рассчитанных для реального 
фермн газа барионов в предположении, что на малых расстояниях меж
ду барионамн действуют силы отталкивания, заметно больше масс 
конфигурации нз идеального газа. Однако и в этом случае получаются 
небольшие массы порядка массы Солнца Даже если изменить при
нятый закон отталкивания, мы все же не можем получить конфшура- 
цнй с массами, сильно превосходящими по порядку массу Солнца.

При достаточно больших центральных плотностях размеры и мас
сы наружных областей барионов звезды, т е. нейтронного слоя про
тонно-электронного слоя, составляют небольшую часть общей массы 
и размеров звезды. Основная часть массы в этих случаях входит в гн- 
перонное ядро. Поэтому эти конфигурации удобно называть I иперон- 
ными.

Конфигурации с несколько меньшими центральными плотностями 
( р < 1015 г/см3) не имеют гинероиных ядер и состоят целиком из 
нейтронов.

(к )= Р (Ю = ') ,
в результате мы получили

р =6 км; М = 1 .70. (6.13)

З а к л ю ч е н и е
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В Н У Т Р Е Н Н Е Е  С Т Р О Е Н И Е  П .'П Е Р О Н Н Ы Х  К О Н Ф И ГУ РА Ц И И
З В Е З Д Н Ы Х  М АСС

$ 1. Структура конф иг и наций, состоящих из 
идеального га*п Оапионов

В нашей предыдущей работе [1], допуская различные уравнения 
состояния, мы получили значения некоторых важных параметров, ха
рактеризующих сверхплотные конфигурации, состоящие нз вырожден
ного барионного газа. При численных расчетах по ходу дела нами бы
ли также получены все необходимые параметры, характеризующие 
внутреннее строение конфигураций. Ниже рассмотрено несколько по
дробнее строение конфигурации, вычисленных в предположении 
идеального ферми газа .

Г ( км)
Рис. 1. Зависимость параметра I „  (г) от координаты г. Расстояния даются п кило

метрах. Определение 1ц дано (1.2) нашей работы [1].

На рис. I даны кривые, характеризующие изменение параметра 
!„ (г) внутри звезды для четырех конфигураций, соответствующих раз
личным значениям 1ц(0). Как это вытекает нз предыдущею материала 
[ 1], плотность определяется в зависимости от 1„(г) .  поэтому эти кри
вые определяют собой распределение плотности материн вп> три звез
ды.

Астрой, ж., 38, 1016, 1961. (Соавтор Г . С. Саакян).
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На рис. 2 даны кривые зависимости и (г) для шести различных 
конфигурации идеального газа. Эти конфигурации отличаются друг от 
друга значениями которые нанесены на каждой кривой.

Кривая, относящаяся к 1п (0) =  1, не кончается в пределах рисун
ка. Она простирается до г =  21.1 км .

Па основании полученных результатов можно вычислить также 
компоненты метрического тензора (г) и КооС1)-

О
\
о

Г ( км)

Рис. 2. Зависимость функции Ы(г) от координаты г. Расстояния измерены в кило
метрах. Числа на кривых дают значения параметра I „ (0 ). Кривая, относящаяся к 
*п (0 )в 1, простирается до г —21.1 км. Щ г) дает приближенное представление о мас
се, сосредоточенной в сфере с радиусом г. Значения У даны в единицах массы Солнца.

Д ЛЯ &гг(0  внутри звезды имеем |2 |:

Е г г ( г )

а в пространстве вне звезды:

1

? г г ( г )  Г

где М — масса, а К — радиус звезды. Последняя формула представляет 
собой известное внешнее решение Шварцшильда.

Па рис. 3 дана зависимость компоненты $*гг метрического тензора 
величины радиуса вектора для пяти различных конфигураций. Чис

ла на кривых указывают значение параметра 1„ ( 0). Мы видим, что мет
рика довольно сильно отклоняется от евклидовой. Поэтому теории 
сверхплотных конфигураций, основанные на теории тяготения Ньюто
на, содержали бы большие ошибки.
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СХ>

Г (КМ)
Рис. 3. Зависимость компоненты метрического тензора &Гг от 1\ При г-*- ос 

функция 8гг стремится к своему евклидовому значению, равному единице, г изме
ряется в километрах.

Временная компонента Коо метрическою тензора вне объема кон
фигурации определяется формулой:

- 8оо(г) =
1 =  1 2 М ; г> к. ( 1 . 3 )

& г , ( 0  г

Внутри же объема конфигурации значение р̂оо может быть вычис
лено исходя из того, что материя находится в состоянии термодинами
ческого и механического равновесия. Условия равновесии для нейтрон
ной компоненты имеют вид [3]:

V - 8 о о ( 0  Р , . ( г ) = / - г о о ( К ) 1* п ( К ) - с : о п < , 1. ( 1 - 4 )

где |1п(г)- химический потенциал нейтронного газа на расстоянии гот
центра конфигурации.

Поскольку мы рассматриваем сильно вырожденное состояние, 
химический потенциал газа равен граничной энергии Ферми для его 
частиц:

Л .(г )= с[т*св г Рп(г)Г ’• ( 1 . 5 )

Формула (1.4) справедлива, строго юворя, лишь для той облас
ти, где имеются нейтроны. Однако практчески в наших конфш^ра- 
циях нейтроны появляются уже на небольшой глубине 01 поверхнос
ти звезды. Внешний слой, состоящий только нз протонов «электро
нов, очень тонок. Пренебрегая им, мы можем написать рп( К ) -и и 
М Р )  шпс2. Учитывая это, а также (1.3) и (1.4), мы находим из (1.4)
ДЛЯ 8оо:

V I )  ( 1*6)

Кривые I(г) приведены на рис. 1. При г> К  имеем 1„(г)  0 и
формула (16) переходит в (1.3).
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Зависимости &оо(г) изображены на рис. 4. Числа рядом с кривы-
ми указывают значение 1„ (0) для данном конфигурации. Интересна 
кривая &оо(г) Для конфигурации, в центре которой плотность, а следо
вательно, и 1 п(0) равны бесконечности. В  этом случае &оо(0) обраща
ется в нуль, и четырехмсрнын интервал превращается в чисто прост
ранственный. С точки зрения внешнего наблюдателя, явления в цент
ре такой конфигурации должны происходить бесконечно медленно.

Г ( К М )
Рис. 4. Зависимость временной компоненты метрического Цензора— &0о(г) лт рас* 

стояния г. Евклидовому пространству соответствует— 8оо= 1.

ЗаМ^.Тйм, что метрические свойства трехмерного пространства 
(определяются тензором • &о,*/?оо» г^е а» ? — Ь 2, 3. Однако
в нашем случае (статическое поле) этот тензор имеет лишь диаго
нальные элементы о01=-. о л *'гг =^гг.

Мы Не будем приводить соответствующие данные, характеризую* 
Шне внутреннее строение конфигурации, состоящих из реального газа. 
По очевидным причинам неевклидовым характер пространства в этом 
случае более сильно выражен в объеме" конфигураций и прилегающих 
к ним областях.

В  нашей предыдущей работе [ 1] под радиусом подразумевалось 
значение координаты г на поверхности звезды. Собственный радиус 
звезды Р.) определяется формулой



к

Ко5== I ^г7г6т\ (1.7) ̂о и
его величина для рассматриваемых нами конфш > раций заметно отли
чается от координатного радиуса К. Численные значения Р 0 приведе
ны в табл. 1.

§2. Число барионов в звезде
Изложенный в предыдущих параграфах материал дает нам осно

вание утверждать, что все параметры, характеризующие устойчивые
сверхплотные конфигурации, являются однозначной функцией цент
ральной плотности материи, представителем которой является пара
метр 1„(0). С другой стороны, мы видим, что обратное утверждение 
не всегда правильно. Л именно: в некоторой области значений того 
или иного наблюдаемого параметра (например, массы или радиуса) 
одному и тому же значению ^того параметра может соответствовать 
два и даже три существенно разных значения плотности материн в 
центре (см. рис. 1 и 2 нашей предыдущей работы [ 1] ) .

Таблица 1
Зависимость числа барионов, радиуса и коэффициентов упаковки

€троенпв и эволюция чвеэд 2 6 5

а, и чг от параметра 1П(0)

Идеальный газ Реал ьн ы й  газ

Ч И Г Л О радиус В К .4 число радиус в км
«п(0)

■ • 1 V- • 1 » *
барионов 102Я| Ю3з2 1п(0) барно- Ю3*1 10?а,•НОВ

п * 105в звез гипер. 1 1 I 9 
10** звез ги. ер.

ды идра ды ядра

0.556 1 .70 4 .9 0.508 2 1 9. '33 13.0 9 .3 7.32
1.0 •1.03 -- — 10.0 1.80 2 .2 9.75 12.7 2-91 7.4 10.0
1.3 5.34 18.7 8.7 2.68 2 4 11.0 П -2 4.9 7.1 14.5
1.5 С .07 16-3 — 9.0 3.92 2.6 13.1 9.53 5.81 7-7 28.5
1.8 7.23 15 2 — 8.5 5.52 з .о 12.7 6.90 5.66 3.9 39-У
2.4 8.00 11.8 3.37 5 8 8.76 3.1 11.5 6.97 5.68 2-3 45.0
2.75 7.30 11*1 3.74 6.0 9 .Ь7 3.2 9 .8 6-81 5.33 - 2 .7 47.2
3.0 6.56 10.4 3.4'» 6.0 10.4 3 .3 8.22 6.69 5-.* 4 - 1 2 48-8
3.3 5.52 9-98 3.^8 3.2 10.9 3-4 6*55 6 56 5-00 -22 .54.6
4.0 4.01 9.12 279 2.4 12.9 3 .8 6-72 6.98 5.09 - 1 8 55.6
5.0 2.48 7.48 2.13 9. 1 15-9 4.0 6.83 7.15 5.29 - 1 6 55*2
6*0 1 % 8.21 1.83 ; .3 19.8 5.0 7.00 7.11 5.32 -1 6 54.5V/ • V
7.0 2-46 11.1 1.67 6.3 15.4 7.0 7 00 7.21 5.32 - 1 6 54.5

3.70 11.1 231 3.8 10.9 оэ 7.03 7.19 5.30 -16 54.8

Большой интерес представляет исследование зависимости пара
метров звезды от числа барионов в ней и зависимости эгою ’пкла 
от значения плотности в центре. Число барионов в звезде, коюрое 
мы обозначим через п, определяется формулой

( 2. 1)
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где 1Чт(г )= ЕМ к(г )—полная плотность барнонов на расстоянии г от

центра^звезды.
Интеграл (2.1) был вычислен для различных конфигураций 

идеального и реального газов. С этой целью нам пришлось сначала 
построить кривые зависимости N ( г) от г. Результаты расчетов приве
дены во втором и восьмом столбцах табл. I.

Следует остановиться на конфигурациях с бесконечно большой 
плотностью в центре. В  этом случае можно получить асимптотическое 
выражение для числа барнонов в центральной сфере с достаточно ма
лым радиусом г.

Чтобы получить асимптотическую формулу для л(г) ,  заметим, что 
при 1п>1 имеет место з М ^ в с Ь 4(1„ 4).
Далее, из условии равновесий (см. (1.4) и (1.5) работы [1] )  следует,
что

т ксЬ(1к/4 )^тпсЬ(1п/4) (2.2)
(в случае нейтральных частиц будет иметь место точное равенство).
Учитывая соотношение (2.2) для плотности бариопов, находим

М = — У  — </к сНа ( 2.3)
3 т пс8 Т  2 \ т 0 4 / З т „с 2 4

где В = - (*к/2= 11.
к

В случае идеального газа для п л о т н о с т и  м а т е р и и  и м е е м

К„ 2  ~  ("“ У  (5Ь1к —1к)+пьс*Г,:з=8$Кпс114(»„/4). (2.4)к 2 \ тп/
С|)авннвая (2.3) и (2.4), находим

М<г> * 3^ 11]Ч г 1 РЯ/4( г)- (2.5)о ' Ь  '  Ш ПС

Отсюда, учитывая асимптотическое решение (4.4), найденное в 
работе ( 1], получаем

Ы (г )^ г - 3/2, (2.6)
где

К !/4с =3.86 —  ш,
Для областей пространства, где применимо асимптотическое ре-

шение, " гг имеет постоянное значение Кгг'^7/1- 
Подставив (2.6) в (2.1), получим

Г

п (г )= 1 г  | / ^ ( г ) г , <1г»7.83 • Ю 4®^/2. (2 .7 )
О

В [ I ]  было показано, что асимптотическое решение является хо
рошим до расстояний, несколько превышающих г «  К )3 см. Для этого 
значения г из (2.7) получаем п =2.28* 10 ’3 барнонов. Далее, число ба-
рионов в остальной части звезды было получено численным интегри
рованием. В результате для конфигурации с 1п(0 )= о о  число барио- 
нов оказалось равным 3.7- Ю50.

С,1/4 / с4 \3/| 
|„с* \4-к /
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Теперь перейдем к выводу асимптотического выражения для л (г) 
п случае иеидсальпого газа. В этом случае при

Р = К „ 2  (зЬ4к- 1 к)+ ш ,с ^ ,,+  Ки(1\1)^Ш(Гд).
 ̂ \И1п/

Для рассмотренной нами модели реального газа (см. (5.1) в ГП . 
получаем •*

Р-3.2 • 10" м№. (2.8,
Учитывая асимптотическое решение (5.6) в работе [1], находим

N (0 *1 .9 4 -  1°*7 3 г~2/3. (2.9)

В  области применимости асимптотического решения %гг=\7/9.
Из (2.1), учитывая (2.9), получаем

п(г)^1.42 • 1044 • г7'3. (2.10)
Мы видели, что асимптотическое решение является хорошим до 

расстоянии г ~  300 см. Из (2.10) для числа барионов в сфере с ука
занным радиусом н (г) =0.94-104 Начиная с расстояния г =  274 см, 
число барионов для конфигурации с 1„ ( 0)= о о  вычислялось путем 
численного интегрирования. Б  результате получили л = 7 1 0 50 частиц.

11а рис. 5 изображены кривые зависимости массы вычисленных 
конфигураций от полного числа барионов в них. Сплошная кривая от
носится к случаю, когда в основу кладется уравнение «реального» 
ферми газа. Пунктирная кривая представляет случай идеального фер- 
ми газа. Па некоторых точках кривых для ясности указаны значения 
параметра 1П (0) в центре соответствующей конфигурации. При 1П (0) 
<1.8 обе кривые совпадают. 13 эго»! части начерчена лишь одна сплош
ная кривая, но она представляет здесь оба случая: реального и иде
ального газов. Из I рафика видно, что М  (п ) для реального газа явля
ется однозначной при п<6.5-1056, двузначной при 7.1 • Ю5ъ< п <  13.о- 
•1056 и трехзначной в промежуточной области 6.5- 105о<п<7.1 • 104 
В  случае моделей из идеального газа функция М (п ) является одно
значной при п *<2• 1056, двузначной при 3.1056< п<С8.1 • 1056 и трех- 
значной в промежуточной области 2* 1056<п<3-1056.

Модели из идеального газа, соответствующие точкам на нижней 
ветви графика, являются чисто нейтронными. Точки верхней ветви со
ответствуют гниеронным конфигурациям. В случае реальною газа ги* 
перонные конфигурации имеются на обеих ветвях, но состояния, соот
ветствующие точкам верхней ветви, содержат более высокий процент
1 иперонов.

Тот факг, что начиная с некоторого значения п (равного при 
реальном газе'6.5-1056) , каждому п соошетствуют две или три равно
весные конфигурации, является очень существенным. Очевидно, что из 
двух (или треч) равновесных конфигурации, соответствующих данному 
п, устойчивой будет конфигурация с наименьшей массой. Рассмотре
ние графика показывает, что конфигурация с большей массой облада
ет большей плотностью в центре.

Казалось бы, что большая плотность в центре должна оыла бы 
означать больший гравитационным дефект массы, вследствие чего пол
ная масса конфигурации должна быть в этом случае меньше. Однако 
на самом деле масса конфигурации получается большой вследствие
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©
N
Г

Г» * 1 0 56

Рис. 5. Зави си м о сть  массы конф игураций от полного числа Ларионов в них. Число  
при к р уж ках  п оказы ваю т значения параметра 1п в центре конф игураций дли этих 
точек. С плош ная кр и вая  относится к моделям  из реального газа , а п ун кти р н ая— к 
моделям из идеального газа. О трезок 0 .6<  *п(0) ^  I 8 я в л я е тс я  общ им дня обеих

кривых.

того, что велик процент гиперонов, имеющих большие собственные мас
сы.

Очевидно, что под влиянием определенных возмущений звезда, на
ходящаяся на верхней ветви кривой, должна перейти в состояние, 
принадлежащее нижней ветви. Такой переход должен сопровождаться 
выделением нз звезды колоссального количества энергии, порядка 10% 
собственной энергии звезды (М с2).

Возникают следующие два вопроса: 1) Как велико и какого рода 
должно быть возмущение состояния для тсго, чтобы звезда совершила 
переход, нз верхнего состояния равновесия в нижнее. Является ли до
статочным бесконечно малое возмущение. 2) Как быстро произойдет 
*тот переход при наличии достаточного возмущения.

Оба эти вопроса заслуживают специального изучения. Если беско
нечно малое по величине возмущение недостаточно и для вызова пере
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хода требуется какое-то конечное изменение в конечном объеме, то это 
будет означать, что верхние состояния являются метастабильными и мо
гут существовать более или менее продолжительное время. С другой 
стороны, представляется вероятным, что раз начавшийся процесс пере
хода вряд ли будет сдерживаться какими-либо силами. Поэтому, ве
роятнее всего, переход будет носить характер взрыва. Таким образом, 
нам представляется неисключеннон возможность того, что рассматри
ваемый переход окажется взрывоподобным переходом из некоторою 
метастабильного состояния в совершенно устойчивое состояние с вы
делением огромного количества энергии.

Имея число барнонов в звезде, мы можем вычислить гравитацион
ный дефект массы, т. е. величину

где го — масса атома водорода, М -масса звезды, а п число барно
нов. Введем обозначение

и назовем его коэффициентом упаковки. Результаты вычислений для 
конфигураций идеального и реального газов приведены в пятом и 
одиннадцатом столбцах табл. 1.

В отличие от значений масс М  вычисленные значения «I меняются 
недостаточно плавно. Причина этого состоит в ошибках, которые не
избежно возникают при расчетах (3.1). По известным причинам (мы 
совершаем ошибки как при вычислении М, так и п) относительная 
ошибка в этом случае должна быть значительно больше.

Просмотр значений си, приведенных в табл. 1, показывает, что аб* 
солютно устойчивыми являются в случае идеального газа конфигура
ции с 1П(6)^Т 2.4, а в случае реа ыюго газа с 1П(0) ; 2.9. Остальные 
же конфигурации являются метастабильными, либо нестабильными. В 
нестабильных ветвях имеется интересная особенность, а именно в слу
чае идеального газа при ( „ (О ) '!  1.2. а в случае реального газа при 
«„<0)5-3.15 энергия связи \М имеет отрицательное значение. Это свя
зано с тем, что собственная масса гиперонов превосходит массу нук
лонов, а между тем при рассеянии газа он будет целиком состоять нз 
нуклонов (точнее, протонов и электронов». Не исключено, что конфи
гурации с отрицательным значением ЛМ могут существовать в приро
де. но они будут менее устойчивыми по сравнению с другими*. Под воз
действием внешних возмущений такие конфигурации в конце концов 
перейдут в устойчивое состояние, соответствующее верхней ветви кри
вой си (п ) (чему соответствует нижняя ветвь кривой рис. 5). При этом 
должна выделиться колоссальная энергия в виде взрыва.

В  заключение этого параграфа рассмотрим другой гравитационны I
дефект массы ДМ8=»М0—М. где

§ 3. Гравитационный дефект массы

(3.1)

ДМ (3.2)
п-т.,

(3.3)

о
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\М_. мы будем называть макроскопическим дефектом массы. Введем 
также понятие макроскопического коэффициента упаковки

А Л \ 2 _ /о л \—ГГ “  72* (3*4)М
Таким образом, а2 есть дефект массы, отнесенный к единице массы 
вырожденного ферми газа барионов.

Значения «2 были вычислен!,1 студентом Ереванского университе
та Д. Седракяпом. Результаты приведены в шестом и двенадцатом 
столбцах табл. 1. Как мы видим, дефект массы ДМ2 для рассматри
ваемых конфигурации очень велик. Для наиболее плотных конфигу
раций этот дефект массы по величине такого же порядка, что и вели
чина массы самой звезды.

$ 4. О чрезвычайно больших плотностях материи
Выше мы рассмотрели формально случай даже бесконечно боль

шой плотности. Однако вопрос о состоянии материн в тех случаях, 
когда средние расстояния между частицами становятся значительно 
меньше радиуса р-мезонного облака вокруг барионов (1.4 ферми), 
остается открытым.

Если у всех барионов или у некоторых из них керны тождествен
ны, как правильно было отмечено Зельдовичем [41, при очень тесном 
сближении частиц, вследствие принципа Паули, должны возникать до-, 
волнительные силы отталкиватсльной природы. Если это справедливо, 
то теорию сверхплотного вырожденного состояния, изложенную в на
шей первой работе [5 ], уже нельзя применять, когда N Ю11 см 3 
(< „> 4 .8 ).

Для описания состояния вещества при подобных плотностях тре
буется, как нам кажется, введение новых физических представлений. 
По претендуя даже па грубое решение этого вопроса, мы хотели бы 
указать здесь на существующие возможности.

При увеличении плотности материн л-мезонные облака соседних 
частиц взаимно деформируют друг друга. При достаточно высокой 
плотности уже нельзя говорить об отдельных л-мезопных облаках, 
окружающих индивидуальные корны. Получается коллектив кернов в 
сплошном л-мезоппом поле. Если керны всех типов барионов тождест
венны между собой, то но существу следует говорить о вырожденном 
газе кернов, т. е. о вырожденном газе, состоящем нз тяжелых частиц 
одного типа и некоторого количества л-мезонов.

Может случиться, что существуют два или несколько разных ви
дов кернов. Пусть, например, имеются нейтральные и положительно 
заряженные керны, которые мы обозначим V 0 и V . Далее допустим, 
что спин каждого нз них равняется половине.

В  этом случае стабильными компонентами материи, кроме этих 
двух кернов, могут быть электроны и - и л~-мезоны. Аналогично тому, 
как это было сделано в предыдущей работе, мы можем получить сос
тояние такого газа из соответствующего вариационного принципа, пред
полагая заданным общее число кернов и Доставив условие нейтрально
сти. В результате получим условия равновесия:

Еу» |-тгС* = Еуо. (4.1)
Е с =  Е,х - ш* • с8. (4 2)

где Е с индексами— граничная энергия соответствующих частиц. Из
(4.1) получаем
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т*сН(1,/4)* т 0-сН(10/4) — т „
а из (4.2) следует

^ __ I 1.20 • 103' см-3 при 
I 3.38 • 10зв см-3 при

Концентрация л"-мезоиор определяется из условий нейтральности
^ = М - К \ .- Ы ,4. (4.5,

Поскольку концентрация электронов и р"-мезонов должны быть 
малы по сравнению с концентрацией остальных частиц, то можно ут
верждать, что •

Возвращаясь к предположению, что существует только один вид 
керна, отмстим, что тдесь возможны два варианта. Если этот керн яв
ляется нейтральным, никаких других элементарных частиц материя не
бу дет содержать.

Если же у всех барнонов керн имеет положительный заряд, то кро
ме кернов будут присутствовать электроны, л"- и р "-мезоны. В состоя
нии термодинамического равновесия имеем

Г\ = Е и=гпгС2. (4.6)
Наконец, условие нейтральности дает для концентрации барнонов

(4.7)
Дальнейшее рассмотрение этих вопросов содержало бы много га

дательного. Поэтому мы остановимся на этом, тем более, что введение 
вещества, состоящего из кернов, не может, очевидно, повлиять на по
рядок величины массы равновесных конфигураций.

З а к л ю ч е н и е

Исследование внутренней структуры сверхплотных конфигурации, 
состоящих нз (*нлыю вырождение го барноиного газа, показывает, что 
внутри звезды г в областях пространства, непосредственно окружаю
щих ее, метрика существенно отличается от евклидовой. Поэтому при 
расчетах конфигураций гнпероиных звезд нужно всегда исходить нз 
теории тяготения Эйнштейна.

Основной характеристикой каждой конфигурации является числ > 
барнонов в звезде п. Однако оказывается, что некоторым значениям 
п соответствуют две или три конфигурации равновесия с различными 
значениями массы., Из них вполне устойчивой должна быть конфигу
рация с наименьшим значением массы. Поставлен вопрос о возможной 
метастабнлыюстн состояния с большей шергией. Представляет также 
интерес изучение процесса перехода из состояния большей энершн в 
состояние меньшей энергии.
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I В работе [1]было предсказано существование барнонных кем- 
фигураций с аномальным (отрицательным) дефектом массы. Суть ано
малии состоит в том, что масса сверхплотного тела оказывается боль
ше суммы масс покоя входящих в него барионов. В  упомянутой рабо
те подчеркивалась важность таких звездных конфигураций для астро
физики, но детальное исследование не было проведено. Позже этот 
вопрос был поднят в работе Зельдовича [2]. Им было показано, что 
.\\<Тп-тп. где М —наблюдаемая масса звезды, п— число нейтронов в
ней, п „  — масса нейтрона, I '  1 5»Л-ГГ (1 ) К —радиус звезды и 8.. — 
компонента метрического тензора. Такая оценка верхнего предела мас
сы М не исключает существования равновесных конфигураций с мас
сой М > п т „ .  В  настоящей статье дается более подробный анализ этд-
го вопроса.

В случае сферических барнонных звезд гравитационный дефект
массы равен

тде (г)-собственная плотность энергии, К — координатный радиус 
звезды, г (г ,— радиальная компонента метрическою тензора для 
внутреннего решения Шварцшильда. По сути дела (1.1) представляет 
собою разность масс конфигурации без учета гравитационного взаи
модействия (собственная масса) и с учетом его, поэтому всегда 6М> 
> 0  (везде > 1 ). В работе [1] был вычислен коэффициент упаков
ки йМ/М, где М — наблюдаемая масса звезды. Оказалось, что он до
стигает доьольно большн значений (см. табл. 1 упомянутой работы). 
Ь  ( : .мги \Окфигураци/|, состоящих нз идеальною газа барионов, 
коэффициент упаковки изменяется от нескольких процентов до 20%. 
Для наиболее плотной конфигурации, т и случае моделей с определен 
ным вариантом реального газа он доходит даже до 55%.

В этой статье нас будет интересовать не дефект массы (1.1), а 
некоторая другая величина, определяемая соотношением

где п—число барионов в звезде, т —сумма масс покоя протона и электро
на, М — наблюдаемая масса звезды. В дальнейшем выражение (1.2) бу
дем называть абсолютным гравитационным дефектом массы. Для 
астрофизики особенно интересна именно эта величина. Заметим, что 
в отличие от (1.2) величина дефекта массы (1.1) до некоторой степе
ни зависит от выбора системы отсчета, а поэтому не является инва-

о

АМ =гтп~ М, ( 1.2'

Астрофизика, 1, 7, 1965. (Соавтор Г. С. Саакян).
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рнантной характеристикой звезчы. Д снствтелыю , (1.1) не изменяется 
лишь при преобразованиях типа х ' — 1( 4*’ ). (/,  ̂ _  1, 2, 3) или

( ° (х ° ) , тогда как (1.2) инвариантно относительно любых преоб
разовании координат и времени.

Очевидно, что для обычных небесных тел всегда Д М > 0 . Расчеты 
барионных конфигураций показали [ I ,  4, 11], что, когда централь
ные плотности становится выше определенною значения М О ),  абсо
лютный дефект массы имеет обратный знак—он отрицателен. Значение 
р!(0) зависит от используемою в расчетах вида уравнения состояния 
для барнонного газа. В моделях с реальным газом барионов р^О) 
имеет меньшее значение, чем в моделях с идеальным газом. Причина 
этого состоит в том, что в случае реального газа, при плотностях вы
ше идерной, существенную роль играют идерные силы отталкивания 
между барионамн. Разумеется, силы отталкивания способствуют по
явлению рассматриваемого эффекта. Из последнего замечания сле
дует, что значения (1.1) и (1.2) гравитационных дефектов массы для 
моделей с реальным газом не вполне корректны, поскольку они в этом 
случае определяются не только гравитацией, но и эффектом ядерных 
сил (притяжения и отталкивания,^ Чтобы исключить влияние ядерных 
сил на абсолютный дефект массы и исследовать явление в более 
чистом виде, ниже речь будет идти только о моделях сверхплотных 
звезд, состоящих из идеального газа барионов. Тогда (1.2) действи
тельно будет представлять собою абсолютный гравитационный дефект 
массы.

2. В работах [1, 4, 11] не ставилась цель вычисления дефекта 
массы. Он получался по ходу дела после того, как были рассчитаны 
массы конфигураций и число барионов в них. Число барионов в ы ч и 
с л я л о с ь  графически, с точностью до трех знаков. Поэтому точность в 
значениях Д М , пожалуй, была не более двух знаков. В целях получе
ния более точных результатов были заново проведены специальные 
расчеты дефекта массы. Чтобы избежать усложнений, не имеющих от
ношении к рассматриваемому вопросу, не было учтено наличие гипе
ронов и взаимодействие между барионамн. Расчеты нейтронных кон
фигураций проводились на электронно-вычислительных машинах в 
объединенном Вычислительном центре АН  АрмССР и Ереванского ю-
сударственного университета.

Ь  случае, когда мы исходим нз теории тяготения Эйнштейна, кон
фигурации, состоящие из идеального га^а нейтронов, определяются 
следующей системой уравнений [3, 10]:

=  га($Н1 —О,
0г 1

4^ зН! —2$Ь —  ) , ч ,
<Л _________ _̂__________2_ ------------и _|_ 1 -  / $111— 8511 —  + З Л  .
(,г г(г—2и)^*1»1—4сЬ-^- +-3  ̂ ^

■ * I 0 - т )
— 1 /• IьЬ3 —г2(1г. 

4
( 2 . 1)

18—321
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Здесь г— радиальная координате, и (г)— „масса" п сфере с радиусом г,
II — число нейтронов п звезде, К коор шилтнмй радиус звезды (он опре
деляется из условия 1(г) 0), и (К ) = М - масса звезды, Л=п1^с3/(3 )  -
постоянная, шп-м асса нейтрона, и, наконец,

1=?4аг$Ь( рп/т„с ), (2.2)
где р, = ( 5гг) ,/МЖ,|/3— грпничпьп) импульс ней тронов. N (0 — плотность 
нейтронов. И уравнениях (2.1) использована система единиц, где ско* 
рость света и гравитационная постоянная раины единице с « & ~ 1  и 
К п=П1̂ с5/(32-, Ь3)=» 1/4г. В этих единицах 1.174 • 105®.

В качестве начальных условий необходимо задать значения функ
ции и(г) и 1 (г) в центре конфигураций. Имеем

и(0) =  0; 1(0) ̂ 0 . (2-3)
При этом каждому конкретному значению параметра 1(0) будет со
ответствовать определенная нейтронная конфигурация.

Расчеты нейтронных конфигураций были выполнены также и для 
случая, когда за основу принимается закон тяготения Ньютона. При 
этом мы сознательно допустили некоторую непоследовательность, рас
пространяя паши расчеты и па конфигурации, состоящие нз реляти
вистского газа нейтронов. 11о в этом случае мы преследовали опреде
ленную цель, а именно путем сравнения точных и приближенных рас
четов выяснить роль релятивизма бЬрнонного газа, искривления про
странства и тем самым лучше уяснить причину аномалии в абсолют
ном гравитационном дефекте массы. При использовании ньютоновско
го закона тяготения параметры нейтронных конфигураций опреде
ляются из уравнений

С ,и  2/— « г я($М —1)
с!т
(11 Зи($№— ()
11т г2| с1Н—4с1)(1/2) +  3|

(2.4)
к

п =  А | зЬ3 —  г2(1г,
4о

М =  ч (к )  - 1  Г >,г(г),|г,
2К 2 )  г2

о
Здесь первое уравнение определяет массу звезды (напомним, что плот
ность массы равна р=(зН1— 1)/4л, без учета гравитационного взаимо
действия между частицами. Для обычных звезд и (К )  с большой точ
ностью совпадает с наблюдаемой массой. Для нейтронных конфигура
ций, где дефект массы сравним с массой, величина и (К )  заметно от
личается от последней. Второе уравнение получено из условия равен
ства градиента давления и ньютоновского притяжения. В последнем 
соотношении М  есть истинная масса звезды. Она определена следую
щим образом:
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и  ,  Таблица
ианоолес важные параметры конфигураций, состоящих нз вырожденного 

___________  идеального газа нейтронов

По теории тяготения '<1111111 ейна По теории тяготения Ньютона

К М п. 10 5* ДМ/.М0 К
Ф

и(К) М п-10-5'*

1 1.5133 П. 032459.*) 1’б0)~8 0-008249 1•55668 0.0354367 0-0347413 3.86171 0.0099772 0 .С5ЯЗ 0-0658900 7 - 44366 0•025880 1-05'37 0-0901267 0-0833362 9.535-54 0.0382403 0-6696 0.0766367 4-74018 0.035075 0-805802 0.1391840 0-1171330 14 0320 0.0813754 0.5074 0-0710653 8.02574 0-025570 0•640732 0.1691480 0.1259460 16.0083 0.1341905 0 4060 0-0598619 6 •56506 -0.003436 0.о2161Ь 0.1778630 0.1142420 15•5392 0-1909406 0 .3640 0-04923*4 5-18517 -0.045005 0.434748 0.1689490 0-0928140 13-54о4 0.2456707 0 ■3670 0-0419996 4•26480 —0*083740 0.37414? 0.1503140 0.0709330 11.0402 0.2929408 0-4130 0.0396985 3-975.05 -0.0' 7925 0 • 33698' 0-1290290 0-0535240 8.75917 0-327540
10 0*4^10 0*04584IV 4-72655 -0-067306 0-333 <20 0-0970354 0.0362572 6.09621 0-345490
11 -- -- 0.365932 0.0"» 18297 0.0371440 5-92353 0-309930
12 0.4530 О-0473537 4-91175 0-01095 0- 40437.5 •>.0948718 0-04>4497 6-46310 0.277200
»х: 0.4506 0-0456743 4.72432 -0.06858 0•362325 0-1092030 0.0435033 7.43305(0-355920

Примечание к п и  б  лицо 1(0 ) 4агь!)((Зг7)1/ЗЬ\(0)'/Зт п С ), , де N(0) плош ость ней-
троио» в ц е н гре, К — радиус зпезды, М — наблюдаемая масса, и(Р) —масса звезды 6е « 
учета нью тоновского  притяжения (плог кий мир;, п чигло нейтронов в звезде и 
ЛМ/.М0— гравитационны !! коэф ф ицчеч- \ п :конки О М  М0— М, М ,  п - т „ ) .  Размерные 
величины даны п единицах с к I, К „  - 1 4 *. Для выражения массы п единицах 
мдссы Соли по н радиуса в километра ч табличные данные следует соответственно

умн >жить на 9.29 и 13,7,

г?
М =4- С Г-(г)г2с1г, (2.5)

где р— плотность массы, ^ (г )—гравитационный потенциал на расстоя 
нии г (напомним, что с =  1< =  1). Легко показать, что

/?
с(г ) =  — -  4- Г^1г)гс1г.

г ./
(2 6)

После подстановки (2.6) в (2.5) и ряда простых преобразований мы 
приходим к последнему соотношению « истомы (2.4). Начальные дан
ные для (2.4) по-прежнему определяются условиями (2.3).

Результаты численных расчетов наиболее важных параметров 
нейтронных конфигурации приведены в таблице. Здесь для нас о с о 
бый интерес представляет гравитационный коэффициент упаковки

ДМ
м

М „ -  М
'И.

М 0 =  ПП1„. (2.7)

Значения физических величин, обладающих размерностью, в таблице
даны в единицах с =  к =  I . К П“  1/4 я. „

3. Табличные данные не могут дать наглядного представления о
зависимостях характеристик конфигураций от числа барионов
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н.тн от плотности в центре. Поэтому мы приводим также графики не
которых наиболее важных параметров. Па рис. I и 2 изображены за
висимости массы конфигурации и числа Парнонов в них от значений

а гс  *д  и о

Риг. 1 Зависимость массы нейтронных кон
фигураций от параметра агс 1д1(0) по 
теориям тяготения Эйнштейна (нижняя 
кривая) и Ньютона. Параметр I (0) сияэаи 
• центральной плотностью соотношени

ем (2.2).

(Н К

I
г
<1

- 0 0  А -

-008

агс *д КО)
Рис. 2. Зависимость числа нейтронов и 
нейтронных звездах от параметра аг* 

(0) по теориям тяготения Эйнштейна 
(нижняя кривая) и Ныотоиа.

параметра агс 1%1 (0),где 1(0) оп
ределяется плотностью нейтронов 
в центре N4 0 ) по формуле (2.2) 
Бросается в глаза поразительное 
сходство кривых массы и числа 
нейтронов. На рис. 3 и 4 приведе
ны графики коэффициента уиаков 
ки ДМ/М,,. Подписи под рисунка
ми дают достаточное представле
ние- о сущности графиков, поэтому 
мы избегаем их подробного об
суждения. Отметим только неко
торые общие и наиболее важные 
моменты зависимостей, представ 
лепных на рисунках.

а г с  *д Н О )

Рис. 3 Зависимость коэффициента уна- 
м “.я и нейтронных конфигураций от пара- 

71/ 2  метра агс!д1(0) по теории тяготении 
Эйнштейна. Определение коэффициента 

упаковки дано в (2.7).
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а) Хотя в результатах расчетов параметров нейтронных звезд но 
теориям тяготения Иыотона и Эйнштейна замечается существенное ко
личественное отличие, тем не менее в некоторых наиболее важных мо
ментах имеется хорошее качественное согласие. Так, ньютоновская тео
рия для массы, радиуса и числа барионоь в звезде дает правильный 
порядок величин. Болес того, кривые для этих параметров (так. на
пример, для М (х ) и //(х), где х агс 1̂ 1 ц)) имеют близкое сходство.

б) По обеим теориям все параметры конфигураций являются од
нозначными функциями центральной плотности N (0 ) (или эквивалент
ного ей параметра 1(0). Обратное утверждение, вообще говоря, невер
но. Одному н тому же значению некоторых параметров звезды, на
пример, массы, в определенных областях соответствуют два (и даже 
более) значения центральной плотности (об этом см. [ I ,  3, 4. 10]).

в) По теории тяготения Эйнштейна кривые зависимостей пара
метров звезды от х обладают рядом максимумов и минимумов. Па 
рис. 1,2,3 хорошо заметны два максимума и один минимум, соответст
венно при 1(0) =3.34, 12.35 и 8.24 (Ы (0) = 3 .0-1039, 4.84-1042 и 2.1 -1041 
с м ' 3). Однако за последним максимумом при х =  1.49 существует мно
жество экстремумов, которые незаметны на рисунках. При х>1.5 
кривые, осциллируя (с сильно затухающей амплитудой), стремятся к 
определенному пределу, когда плотность в центре стремится к беско
нечности. Эти осцилляции кривых при релятивистских плотностях ис
следовались в работе [5].

П х  1 0 ’ 56
рис. 4. Зависимость коэффициента упаковки нейтронных конфигураций от полною 
числа нейтронов в них. Цифрами на кривом указаны соответствующие значения па

раметра I (0) для точек, отмеченных черными кружками.

г) Д ля ньютоновских моделей абсолютный дефект массы для всех 
возможных статических конфигураций имеет положительную велнчинх. 
Как  мы видим из последнего столбца таблицы, коэффициент упаковки
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везде является растущей функцией центральной плотности, за исклю
чением области чрезвычайно больших центральных плотностей (см. 
предпоследнюю строку таблицы при 1(0) л  12), где наблюдается за 
метный минимум.

Д ля релятивистских моделей гравитационный коэффициент упа
ковки имеет аномальное поведение (см. рнс. 3). Сначала с ростом 
центральной плотности он растет, при х=1.27 (1(0) =3.34, N (0) =
=  3 1 0 зэ см-3) достигает максимума, затем начинает спадать.

При х>1.30 (1(0) >-4.(37, N (0) >  1.12- 1040 см- 3 ) коэффициент 
упаковки становится отрицательным, в точке х=1.45 '(1(0) =8.2; 
N (0) = 2* 1041 см л) наблюдается глубокий минимум, приблизительно 
равный— 0.1, затем коэффициент упаковки, осциллируя с малой и вдоба
вок сильно затухающей амплитудой и продолжая оставаться отрица- 
гсльным при |*(0)—►<», стремится к пределу, равному— 0.069.

д) Интересный вид имеет кривая ..авнсимости коэффициента упа
ковки от числа нейтронов в звезде ДМ/М0 Ч п)» которая приведена 
на рнс. 4. Цифрами при жирных точках па кривой отмечены соответ
ствующие значения параметра 1(0). М ы замечаем, что в точках с 
1(0) = 3 ; 8; 12 и т. д. наклон кривой испытывает скачок. Наличие этих 
скачков становится очевидным, если мы обратим внимание на то об
стоятельство, что до и после этих точек производная Г  (п) имеет оди
наковый (в данном случае положительный) знак. Такое поведение 
кривой М (п ) было замечено в работе [2 ]. Учитывая, что [2]

е м  _  / .  2м  \ 1у2 

<11
Для производной функции ДМ/Мо находим

Это выражение не может обращаться н бесконечность, и кроме того, 
используя данные, приведенные в таблице, можно убедиться, что оно 
действительно всюду имеет положительный знак. За точкой 1(0) =  12 
функция Г(п) :акж е осциллирует, но ил-за тесного расположения зиг
загов и быстрого затухания амплитуды за этой осцилляцией трудно 
проследить.

Обсудим подробнее аномальное поведение дефекта массы. М ы ви
дели. что в вопросе дефекта массы теории тяготений Ныотона н Эйн
штейна дают различные не только в количественном, но и в качествен
ном отношении результаты. Это сопоставление явно указывает на то, 
что здесь существенную роль играет искривление пространства, т. е. 
мы имеем дело с эффектом обшей теории относительности.

Из условия равновесия вдоль радиуса звезды следует, что

Е „ ( г ) / - 8 „ 0( г )  =  т п( 1 - 2 М / к  ( 3 .2 )

где К „ (г )— граничная энергия нейтронов па расстоянии г, &»о— вре
менная компонента метрического тензора, М  н К — соответственно мас
са и радиус звезды. Здесь мы замечаем, что в отличие от нагретых
звезд в сверхплотных холодных телах существует резкая граница. Так,
для нейтронных конфигураций радиус определяется из условия Е„(г)=*= 
=  !па> т. е. поверхность тела находится там, где граничный уровень
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Ферми пересекается со стенкой «гравитационной потенциальной ямы». 
Из (3.2)  ̂ видно, что наивысший уровень Ферми находится в потен
циальной яме. Это означает, что отдельные частицы в звезде образуют 
связанное состояние, и поэтому они не могут покидать ее. С другой сто
роны, расчеты показывают, что для некоторых наиболее плотных кон
фигураций

п кт к. (3 .3 )к
Как совмещаются эти два факта? Дело в том, что неравенства

(3.2) п (3.3) не противоречат друг другу, если учесть, что полная внут
ренняя энергия '.вс <ды не равна сумме энергий (кинетической, по
тенциальной) входящих в нее частиц.

Если внутренняя энергия обладала бы свойством аддитивности, то 
для массы имели бы

М,-™4«  ̂Чг(г)р(г)г*с1г<пт1,, (3.4)
О

где п— число нейтронов в звезде и

Ч ’( г ) - / — Роо<г)?гг(г) ■ (3 .5 )

С другой стороны, согласно первому уравнению системы (2.1), наблю
даемая масса звезды равна

к
АЛ =  4 ^  р ( г ) г М г .  (3 .6 )

О
Сравнение (3.4) с (3.(>) показывает, Что энергйя не обладает свойством 
аддитивности, причем мерой нарушения се может служить диапазон 
изменений Ч . На рис. 5 представлены кривые этой функции для кон
фигураций с 1(0) = 4 , 5, 0, 7 и оо. Они сходны с кривыми—&ю(г) (см. 
рис. 4 в работе [ I ] ) .  4 в центре имеет минимум, при возрастании г 
монотонно растет и у поверхности мало отличается от единицы. При 
строгом соблюдении аддитивности мы имели бы Ч’=1, а максималь
ное нарушение ее будет при Ч =  0. С ростом параметра 1(0) значение 
«Г( , )  в центральной области уменьшается. Итак, наибольшее наруше
ние аддитивности энергии получается за счет центральной части.

Наиболее наглядное представление об области звезды, за счет ко
торой получается отрицательное значение дефекта массы, нам дает 
рис. (>, на котором изображены графики функции

Ф ( г )  =
2 ф ! у / ^ _ р ( г ) _ | / 1 —  г и т - 1"  « ,  ( 3 7 )

\  г /  т „ Ы ( г )  IV г ./

где N (г)-—плотность нейтронов. Интеграл от этой функции определяет 
дефект массы

я
АМ = 4ят,| I Ф(г)(1г. (3.8)

Функция Ф (г )  при малых г— отрицательная, имеет одни минимум 
И один максимум, » центре и на поверхности обращается в нуль. I-
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ростом 1(0) возрастает роль площади, расположенной ниже оси аб
сцисс. и при 1(0) >4.7 алгебраическая сумма площадей, образованных 
кривой Ф (г ) с осыо абсцисс, становится отрицательной.

Г
Рнс. 5. Зависимость функции 'I (г) /  — й^0(п К гг(О  от радиального
расстояния Яоо(0 11 8 гг (0 — временная и радиальная компоненты мет
рического тензора. Расстояния измерены в единицах с к 1 и К п= 1 /4 " .  
Значения функции 'Г (г) дают представление о степени нарушения ад

дитивности внутренней энергии звезды.

Итак, мы приходим к выводу, что эффект аномалии в дефекте 
массы обусловлен катастрофическим нарушением аддитивности внут
ренней энергии, вызванным сильным искривлением пространственной 
метрики в соответствующих бариопных конфигурациях. В этих кон
фигурациях и в ньютоновском приближении имеется сильное наруше
ние аддитивности (здесь кинетическая энергия аддитивна, а потен
циальная—нет) энергии, тем не менее оно оказывается недостаточным 
для изменения знака дефекта массы. В самом деле, из теоремы вириа- 
ла следует [1], что

- Щ *  ^  ткС« (- ^ Ь --- 1^> 0 . (3.9)

Укажем, что для доказательства (3.9) предположение о периоДнч-
Мости или квазипериодичности движения частиц не является обяза*
Н’льныМ.

1. Обратимся снова к рис. 4. Очевидно, что конфигурации, соот
ветствующие нижней ветви кривой ДМ/Мо=1(п) при 3< 1(0) <4.67, 
являются неустойчивыми по отношению к переходам на верхнюю ветвь, 
где дефект массы имеет нормальное поведение. Конфигурации же с 
1(0) >4.67, обладающие отрицательным абсолютным дефектом мас- 
< ы. неустойчивы не только в отношении перехода на верхнюю вечвь, 
но и в отношении распада на диффузное состояние. Поскольку дефект 
Массы составляет несколько процентов от самой массы звезды, то при
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этих переходах будет выделяться невероятно большая энергия Эта 
энергия, отнесенная на один грамм звездного вещества, на порядок 
выше соответствующей энергии, выделяемой в термоядерных реакциях 
при выгорании водорода. Важно отметить, что энергия связи каждой 
частицы в звезде отрицательна, поэтому частицы не могут по одной 
уходить в бесконечность. Вывод некоторого количества барнонов из 
звезды требует прибавления извне дополнительной энергии к остав-

Рис. I». По оси абсцисс отложено расстояние 
от центра звезды в единицах, принятых в
работе. По оси ординат отложены ша- 
чепия функции Ф (г) (теория Эннштон ^  
на). Цифры на кривых указывают значе
ния параметра 1 (0 ) для соотсстсш ум тих 
конфигураций. По оси ординат масштаб 
разный, а именно для 1(0) = 2 , 3, 5, 7 за 
единицу приняты соответственно а, 2а.
5а и 10а, где и— известное постоянное

число.

шейся конфигурации. Поэтому он не может происходить спонтанно. 
Это означает, что переход системы в более устойчивое состояние мо
жет совершаться лишь под влиянием очень больших возмущений. При 
этом будет происходить расширение, сопровождаемо? нагреванием не
бесного тела. Соответствующий переход будет носить характер косми
ческого взрыва Изложенные здесь рассуждения о судьбе барионных 
конфигураций с аномальным абсолютным дефектом массы приводи
лись в работе [1].

Нам кажется, что конфигурации с аномальным значением абсо
лютного дефекта массы (здесь мы подразумеваем всю ветвь кривой 
с 1(0) > 3 ) могут иметь некоторое значение для космогонической проб
лемы.

Согласно одной из современных космогонических концепций [8, 
9], звезды, различные группы звезд, а также межзвездный газ образу
ются из некоторых сверхплотных дозвездных тел путем извержения из 
недр последних различных порций вещества.

Масса дозвездного тела должна быть по порядку больше массы 
.звезды, тогда как выше речь шла о статических небесных телах с мас
сой порядка массы Солнца и даже меньше. Чтобы вышеизложенные 
Соображения о поведении барионных конфигураций с аномальным 
ченнем абсолют ною дефекта массы связат ь с упомянутой концепцией, 
необходимо построит!» модели сверхплотных дозвездных тел с масса
ми намного высокого порядка, чем масса Солнца. Тогда в принципе 
была бы решена проблема «сверхплотной» космогонии. Однако пост
роение физических моделей сверхплотных дозвездных тел большой
массы связано с трудностями.

Возможно, что решение эт'их трудностей будет связано с необхо
димостью рассмотрения нестационарных и неравновесных моделей В 
этой связи представляет интерес недавняя работа И. Д. Новикова [12], 
в которой высказана гипотеза о том, что в начальный момент, кома 
плотность была бесконечно велика, не вся материя равномерно расти-
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рялась, некоторые области могли па некоторое время задержаться в
своем развитии. Эти области могут быть отождествлены с дозвсздиымн
телами.

Авторы выражают благодарность Э. В. Чубарину, Ю. Л. Варта
няну и Д. М. Седракяну за обсуждение статьи, а также сотрудникам 
Вычислительного центра А. Г. Пнлнпосяну и А. К. Варданяну за орга
низацию и проведение численных расчетов.

Л  И Т Е Р А Т У Р А

1 А м б а р ц \ м я н В А . С а а к я н  Г. С. Астрой ж.. 38, 1016. 1961.
2 З е л ь д о в и ч  Я Б. Ж Э ’ГФ. Г2, 1667, 1962.
3. О р р с п Ь е 1 т  е г 1. Р., V о 1 к о И  О. М . РЬуз. Кеу., 55, 374, 1939.
4. С а л к я н Г С.. В л р т а н я н Ю. Л . Астрой. ж., 41, 193, 1964.
5. Д м и т р и е в  II. А., Х о л и  и С А. Вопросы космогонии, 9. 254, 1963.
6 А м 6 а р ц у м я п В. А., С л а к я и Г. С А п  рои. ж., 37, 193, 1960
7. С а а к я н Г С.. В а р т а н я н  Ю. Л . Сообщ Бюракан. обе. 33, 55, 1963; \ ’ ио\ о

С ли , 30, 82. 1963.
8 А м б а р ц у м я н  В А. Изв. АН  Арм ССР (гг.| ня фнз.-мат. наук), I I ,  9. 1958; Сб. 

докладов Солвейской конференции, с. 241, Брюссель, 1958; Научные труды, т. I I ,  
Ереван, 1960

9 А м б а р ц у м я н  В. А. Сообщ. Бюракан. обе,, 13, 1954; Нестационарные звезды, 
с. 16, Ереван, 1957.

10. А м б а р п у м я н В. А. С а а к я и Г. С. Астрон. ж  , 38, 785, 1961. ,
I I  С а а к я н  Г. С. Докторская диссертация, Ф Й А Н , 1962.
12. Н о в и к о в  И. Д . Астрон. ж ., 41, 1075, 1964
13 Л а н д а у  Л  Д., Л  и ф ш и и, Е. М. Теория поли, М., 1960.



О П Р О И С Х О Ж Д Е Н И И  ТУМ А Н Н О С ТЕЙ

С большим удовольствием и теплой сим
патией автор посвящает работу ака
демику Д ж . Ксантакису

I. в в о д н ы е  ЗАМ1.ЧАНИЯ

Происхождение и эволюция звезд всегда привлекали внимание 
астрофизиков. Решение этой проблемы многими из них считалось глав
ной целыо их науки. Большие усилия уделяли этой проблеме теорети
ки.

Намного меньше внимания было уделено проблеме происхожде
ния и эволюции туманностей как отдельных объектов. В учебниках 
туманности часто рассматриваются в главах, посвященных «межзвезд
ной среде». Косвенным образом это создает впечатление, что туман
ность— *то нечто лишенное индивидуальности или нечто вроде флук
туаций «межтуманкостной материи». В действительности же туманно
сти являются дискретными объектами и их взаимные расстояния, как 
правило, намного превосходят их диаметры. Поэтому следует пред
положить, что они должны оыть взаимно независимыми.

Правда, некоторые туманности в течение времени рассеиваются в 
окружающем пространстве (например, планетарные туманности). Но 
л о т  факт скорее связан с их конечной судьбой, нежели с происхожде
нием.

Д аж е поверхностное изучение изво.ных фактов относительно га
лактических туманностей достаточно, чтобы заключить, что:

а) Наблюдения нам дают намного больше прямой и богатой ин
формации о динамических изменениях и физических процессах, проис
ходящих в туманностях, чем в случае звезд, где наши надежды полу- 
чип» скромное количество прямой информации о внутренней структу
ре нз наблюдений нейтринных потоков хотя бы для одной звезды, по
ка еще не вполне материализованы.

б) Изменения, которые имеют место в туманностях, во многих 
случаях тесно связаны с какими-то нерелемнымн точками в жизни не
которых звезд. Поэтому любой вывод о происхождении и эволюции 
туманностей может служить в качестве ценной информации об эволю
ции и, может быть, даже о происхождении звезд.

Имея в виду связь между указанными двумя проблемами, мы 
здесь постараемся дать краткий обзор идей о происхождении «уман 
ностей. Наша цель привлечь внимание читателей к этой более до
ступной стороне сложных эволюционных процессов, имеющих место в 
Галактике.

Е О. Маг1о1ороп1о& е1 а1. (еи>). С о т р ге п Л ш т  т  А М го по ту . I) Ке!<1е1, О-эЫ 
гес!п -ВоМоп Ьопйоп, 1982,211.



2 С Л У Ч А И , К О Г Д А  ТУМ АН Н О С ТЬ С В Я ЗА Н А  Л И Ш Ь  С О Д Н О Й  ЗВ Е ЗД О Й

Существует несколько классов туманностей более или менее пра
вильной формы, для которых та или икай форма связи с определенной 
звездой почти очевидна. Решение проблемы происхождения для не
которых из таких классов туманностей, с точки зрения современной 
астрофизики, можно считать почти тривиальным. Давайте рассмотрим 
ли случаи.

а) В течение вспышки Новых мы наблюдаем образование не
больших расширяющихся гуманностей вокруг них. Они расширяются 
со скоростью около 1000 км/сек, и через несколько десятилетий рас
ширяющаяся туманность исчезает в пространстве, которое окружает 
Новую. Нет сомнений, что туманность выброшена из звезды и состоит 
нз вещества, принадлежащего прежде внешним слоям звезды. В ы 
брошенная масса обычно бывает порядка 10 ' Л\^в

б) Образование планетарных гуманностей является результатом 
выбрасывания внешних слоев их звездных ядер. Образованный в этом 
случае туманный объект намного более массивен, чем оболочки, вы
брасываемые Новыми, и имеет массу между 0.01 М© и 0.1 М э. Плане
тарные туманности тоже расширяются в окружающем пространстве, 
однако они доступны наблюдениям в течение около 105 лет. По-види
мому, в течение жизни нашей Галактики возникли и исчезли сотни 
миллионов планетарных туманностей.

в) Остатки сверхновых (О С Н )— туманности, которые образовались 
вследствие огромных звездных взрывов. Считается, что их первона
чал!,пая масса приблизительно порядка^ одной солнечной массы. Одна
ко в течение расширение первоначальная масса часто увлекает окру
жающее межзвездное вещество. Таким образом, масса расширяющейся 
оболочки может расти чрезмерным образом. Так иногда образуются 
туманности большой массы.

г) Теперь кажется совершенно определенным, что комет ирные ту
манности образуются из вещества, которое выброшено переменными 
звездами, находящимися в области их «головы».

д) Некоторые звезды класса Вольфа-Райе (В Р )  нашей Галакти
ки окружены круглыми туманностями, похожими на N 0 0  0888. По
добные случаи наблюдаются и в Большом Магеллановом Облаке 
(Б М О ). Наблюдательные данные, связанные как с этими звездами, так 
и с окружающими туманностями, подсказывают, что такие туманно
сти образуются из вещества, изверженного звездами В Р  таким же пу
тем, как ОСН образовались вследствие взрыва сверхновой.

Рассмотренные выше пять случаев охватывают все известные 
классы туманностей более или менее правильной формы. М ы видим, 
что во всех пяти случаях эволюционные переходы материи между 
плотными звездными телами и разреженным туманным состоянием 
идут в одном и только в одном направлении:

плотное вещество —* диффузное вещество.

3. ПРО ЦЕССЫ  В Д И Ф Ф У З Н Ы Х  ТУМ А Н Н О С ТЯ Х
■

Около 36 лет назад, когда мы начали исследование звездных ас
социаций, па нас произвел огромное впечатление тот факт, что .почти 
каждая ОВ*ассоцпацнн содержит одну или несколько диффузных ту 
манностей. Исходя из этого, был сделан вывод о том, что образование 
!рунп молодых звезд должно происходить одновременно с образова-

^в4 И. А. ЛмОарцумян
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пнем туманностей, поскольку сами формы туманностей указывали на 
их неустойчивость и молодость.

Тем не менее многие теоретики, исходя из идей классической кос
могонии, поспешили из факта существования молодых туманностей в 
звездных ассоциациях сделать заключение, что здесь мы являемся сви
детелями непосредственного преобразовании массу туманностей в мо
лодые звезды.

Пыли предложены различные механизмы так называемого коллап
са. но п го время мы нуждались больше в наблюдательных данных, 
чем п разработках моделей конденсации вещества.

В  результате применения новых наблюдательных методов (наблю
дения водорода на 21 см. радионаблюдение молекул, инфракрасные 
наблюдения, наблюдения тонких деталей с помощью И С Д П *) в сле
дующем периоде ускорилось накопление необходимых данных. Были 
обнаружены некоторые качественно новые явления. Среди них: ком
пактные Н И  области, находящиеся глубоко в холодных и темных 
частях туманностей, мазеры ОН ?! Н 20 , горячие области инфракрас
ного излучения. Было показано, что многие оптические яркие эмис
сионные туманности, которые окружают группы молодых ОВ-звсзд. 
расширяются со значительной -с кттпостыо. Например, в туманности Ро 
зетка вокруг скопления МПС 2244 скорость расширения доходит л > 
20 км/сек. Совершенно ясно, что такие случаи прямо противоречат 
идее конденсации.

Однако, позднее, когтя было показано, что туманности п ОВ-аг- 
соцнаниях содержат большие холодные облака водородных и других 
молекул и что градиент скорости в них, как правило, очень мал, науч
ное мнение снопа склонилось в пользу процессов конденсации А от
крытие компактных областей ионизованного водорода внутри молеку
лярных облаков было расценено как прямое доказательство процессов 
коллапса внутри молекулярных облаков

Истина же такова, что открытие компактных областей ионизован
ного водорода в таких облаках может служить лишь прямым свиде
тельством о процессах образования звезд но отнюдь не является пря
мым свидетельством о процессах коллапса

4 И Н Ф Р А К Р А С Н Ы Е  И С Т О Ч Н И К И  В Д И Ф Ф У З И О Н Н Ы Х  ТУМ АННО СТЯХ

Согласно классификации Роуэна-Робинсона Г41 все диффузные 
туманности принадлежат одному нз следующих двух классов:

а) Холодные туманности без заметного инфракрасного излучения
в области 1 10 мкм и

б) Облака, которые содержат инфракрасный источник (П К И ):
(или источники). Средние массы облаков второго типа превосходят 
средние массы холодных облаков. Облака второго типа, как правило.
находятся в О В  ассоциациях

Присутствие П К И  очень часто совпадает с присутствием ком
пактных Н И  областей. В  этих случаях есть вполне естественное 
объяснение происхождения П К  излучения Пыль в облаке полностью 
поглотает излучение ОВ-звезды (звезд) и нагрета до температур не-
скольких сотен градусов. ^

Однако есть случаи, когда облако содержит И К И  без радио-кон- 
тииуума. К ак  известно, подобный континуум является неизбежным по
следствием присутствия Н И  области.

* И н тер ф ер о м етр  со  свер х д л и н н ы м  плечом
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Приверженцами гипотезы коллапса эти случаи были рассмотрены 
как области, в которых окружающее молекулярное облако вследствие 
коллапса образовало очень молодую звезду, на которую все еще ак- 
крецнрует вещество, падающее из облака. Лучшим примером подоб
ного П К  источника может служить источник Клейнмана-Лоу со своим 
инфракрасным максимумом 1Кс.. Было предположено, что поглоще
ние ланмановского континуума падающей пылью и такой ранней ста- 
чин формирования звезды может быть достаточно сильным, чтобы 
предотвратить образование И П  области.

Наблюдения показали, что в обоих случаях (при присутствии или 
отсутствии компактной НИ  области) источник сопровождается ма* 
зером или группой мазеров (в молекулярных линиях О Н  или Н 2О ). 
Они были объяснены как следствие возбуждения газов инфракрасным
излучением источника.

В конце семидесятых годов многие теоретики были убеждены, что 
дальнейшее детальное исследование объектов, похожих на область 
Клейнмана-Лоу в Орионе, даст в результате ясную картину процесса 
коллапса в молекулярных облаках и образования звезд-коконов,

5 НОВЫЕ НАБЛЮ ДАТЕЛЬНЫЕ ДАННЫЕ

1а последние три года были получены новые наблюдательные 
данные, которые полностью изменили ситуацию, описанную выше.

а) Измерения профилей радиолинии СО инфракрасных источни
ков, описанных выше типов со значительным угловым разрешением 
(десятки арксекунд) показали их доплеровское уширение со скоростя
ми 80—90 км/сек п даже больше. Это значит, что скорости по отноше
нию к центру масс объекта порядка 40 км/сек. В  случае падения ве
щества при конденсации массы 103 М  . ожидаемые скорости с тру
дом могут превысить 10 км/сек. Одного лишь этого достаточно, чтобы 
отрицать картину гравитационного сжатия.

В случае туманностей Клейнмана-Лоу профили похожи на супер
позицию двух профилей: одни профиль показывает высокую скорость 
(плато шириною в 100 км/сек), другой— низкую скорость (ширина 40 
км/сек).

б) В  каждом случае дисперсия радиальных скоростей мазеров 
Н 20  в таких И К  источниках и вокруг них находится в хорошем согла
сии с шириной профилей СО в областях инфракрасного излучения. 
Очевидно, что это свидетельствует о тесной связи между системами 
НоО мазеров и молекулярным потоком, уширяющим линию. Мазеры 
погружены в потоки.

в) В результате ряда высокоточных наблюдений посредством ин
терферометров со свсрхдлинным плечом положений и определения 
собственных движении Н 20  мазеров было установлено, что система 
мазеров внутри инфракрасной области Клейнмана-Лоу в туманности 
Ориона и вокру| нее расширяется [2 ]. Центр расширения был опре
делен с достаточно высокой точностью.

В этой туманности есть две расширяющиеся группы мазеров. Одна 
группа расширяется со скоростью 18 км/сек, другая— со скоростью 
более л0 км/сек. Это находится в довольно хорошем согласии как с 
дисперсией лучевых скоростей мазеров, так и с профилями линий СО.

Более запутанная картина для ташенциа.тьпых движений была по
лучена из аналогичного исследования собственных движений Н 20  мазе
ров в \\ 51 — Главной. Число Н 20  мазеров здесь больше, и общий ри
сунок отклоняется от картины раОиальнпго расширения. Тем не менее
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вся область находится в энергичных движениях и нет сомнении что 
большие скорости стимулированы процессами истечения. В любом 
случае модель коллзпсироваиия туманности кажется совершенно не
возможной,

6 ОЦЕНКА в ы б р о ш е н н о й  МАССЫ

По оценке Гензела и др [2] в случае истечения из Молекулярно
го Облака Ориона (МОО) интенсивное и» выброса массы составляет 
около 10 3 М© за год. В то же время продолжительность истечения, 
как можно заключить нз размеров туманности КлеПнмана-Лоу, не 
меньше 2• 103 лет. Следовательно, полная масса, выброшенная из цент
рального тела в течение процесса истечения должна превышать 2М..

Первый важный вывод нз этих наблюдений тот. что прирост мас
сы молекулярного облака в Орионе (МОО— 1) получает от тела, рас
положенного в инфракрасном источнике 1К',.

Мы не знаем точного значения массы МОО— 1. Однако КРМ . нам 
кажется приблизительно правильным значением этой величины Срав
нивая прирост массы вследствие истечения, наблюдаемого в области 
туманности КЛ, с этой массой-МОО 1, мы видим, чти относительное 
увеличение массы туманности сравнительно мало—около 10 3 на
стоящей массы МОО— I.

Однако, если явление истечения иовторимо, такой прирост может 
•грать важную роль в образовании массы МОО— 1. Рассмотрим те
перь свидетельства и пользу повторности истечения.

7. ПОВТОРНОСТЬ ЕЫБРОСОВ

Согласно Даунсу и др. [21 некоторые свойства, наблюдаемые в 
МОО 1 и XV'51 Главной (широкие молекулярные линии, присутствие 
мазеров), типичны для молекулярных облаков, содержащих инфра
красные источники. Поэтому очень возможно, что наблюдения моле
кулярных линий в таких облаках с большим угловым разрешением, 
так же как и определения собственных движений находящихся там 
Н20  мазеров, откроют в них похожую кинематическую картину. И, по
скольку большинство ОВ-ассоциаций содержит диффузные туманности 
с инфракрасным ядром, это означает, что подобное явление выбросов 
в течение большей части жизни ОВ-ассоциаций в них сохраняется.

Так как продолжительность жизни ОВ-ассоциаций составляет око
ло 107 лет, мы можем считать с некоторой уверенностью, что в течение 
5-106 лет продолжается обогащение облаков, принадлежащих ассоциа
ции. Конечно, центр истечения может менять свое место, процесс вы
бросов может произойти из различных тел. Но полный прирост массы 
облаков в ассоциациях за время их жизни может дойти до 104 М ..

Таким образом, мы можем предположить, что выбросы из некото
рых неизвестных источников, похожих на тех, какие мы наблюдаем в 
МОО I, могут играть важную, если не сказать решающую, роль в 
формировании рассматриваемых облаков.

Конечно, мы не знаем, какие звезды или другие плотные тела яв
ляются источниками выбросов таких больших масс. По мы знаем, что 
бок о бок с явлением истечения в К* I-подобных областях происходит 
ьыброс из В Р  и О звезд, которые наблюдаются в ассоциациях. Коли
чество веществ, которое выбрасывается 0-звездой за год. по крайней 
мере, на два порядка меньше, чем в случае КЛ-области, но зато ооль- 
:ие продолжительность выброса. Необходимо принять во внимание и
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то что в О-ассоцнацнях одновременно существует несколько О звезд. 
Однако вполне возможно, что полное количество вещества, привноси
мою О и И звездами в туманности, меньше, чем молекулярное пстсче- 
пне типа К. 1. Другим т  ючпиком массы туманностей является Соль* 
икк* количество переменных звезд типа Г Тельца. Может быть, даже 
интегральный выброс массы, обусловленный их деятельностью, больше, 
чем полная масса, выбрасываемая звездами пша О В. Известно, чтл 
наблюдения с помощью Ш Е  показали, что большая часть звезд типа 
Т Тельиа показывает в линиях ультрафиолетовой части спектра ком
понент поглощения типа Р  Лебедя, но не показывает красносмещен- 
ный компонент поглощения. И вполне может оказаться, что вводимая 
ими масса больше ожидаемой.

Наш вывод таков, что исходя исключительно нз наблюдательных 
данных, мы можем допустить, что большие туманности в ОВ-ассоциа- 
циях находятся и процессе роста. Они снабжаются массами, выбро
шенными плотными телами, находящимися внутри них.

Существует ли необходимость в других факторах, образующих ту
манности? Па лот вопрос мы не можем дать окончательного ответа. 
Однако обобщенная картина происхождения всех туманностей в Га 
лактике из масе, выброшенных плотными телами, в настоящее время 
кажется Солсе привлекательной, чем когда-либо.

8. О БЩ ЕЕ П Р О И С Х О Ж Д Е Н И Е  З В Е З Д  И ТУ М А Н Н О С Т И

Целью настоящей статьи было показать, что мы можем попытать
ся проследить происхождение диффузных туманностей без умозри- 
тельных предположений, оставаясь на чисто наблюдательной почве. 
Возможность такого подхода связана с фактором, что каждая туман
ность прозрачна для некоторых частот, которые мы имеем возмож
ность использовать для наблюдений. В случае некоторых туманностей 
правильной формы одни оптические наблюдения дают необходимые 
данные. Теперь раднонаблюдення в частотах молекулярных линий 
дают решение для диффузных туманностей. И С Д П  измерения мазе
ров обеспечивают нас чувствительными данными о внутренней кине
матике туманностей в областях сравнительно современного или срав
нительно недавнего звездообразования. Но мы не можем получить 
аналогичных данных о внутренней структуре и динамических процес
сах в звездах, которые находятся в процессе формирования.

Однако даже частичное решение задачи происхождения туманно
стей содержит очень важную информацию о происхождении звезд. 
Первой и самой важной информацией является почти полное отсутст
вие свидетельств в пользу явления коллапса в туманностях. Вместо 
этого там встречаются явления выброса и сильных движений боль
шого количества вещества, имеющих место в областях формирования 
звезд. Поэтому ясно, что процессы образования звезд и туманностей 
идут вместе. Идея об их общем происхождении теперь кажется очень 
вероятной.

Во время наших исследований ОВ-ассоциаций, нами было выска
зано мнение о том. что процесс образования звезд в ассоциациях про
должается в небольших труппах. Трапеция Ориона— одна из таких 
групп. Поскольку туманность Клейнмана-Лоу. расположена очень близ
ко к .лой кратной системе, создается впечатление, что здесь мы на
блюдаем одновременный процесс образования новой звездной группы 
и выброса туманной массы из некоторого очень массивного тела. Воз-
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можно также, что сначала было выброшено туманное вещество, а за
тем образовались звезды.

В  обоих случаях должно было существовать некоторое тело, из 
которого получается и вещество звезд и выброшенная диффузная ма
терия. Таким образом, мы возвращаемся к идее протозвезд [1].

В середине этого столетия идея о массивных протозвездных (по
ка еще не доступных для наблюдателей) встретила мало симпатии 
среди теоретиков, которые предпочитают продолжать создание моде
лей гравитационного коллапса. Целое поколение было вскормлено по
строением этих моделей. Хотя идея коллапса произвела на свет боль
шое число диссертаций о моделях конденсаций, она оказалась почти 
бесплодной в объяснении того, как образуются звезды.
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З В Е З Д Н Ы Е  А С С О Ц И А Ц И И  И О БЛ А С Т И  А К Т И В Н О Г О  
З В Е З Д О О Б Р А З О В А Н И Я  В  Н И Х

1. Введение. Распознание очагов звездообразования в звездных ассо
циациях. содержащих группы недавно возникших звезд [1 ]. имело 
принципиальное значение для нашего понимания происхождения и
эволюции звезд.

Среди первых аргументов в пользу недавнего возникновения на
блюдаемых в Галактике ОВ-ассоциацин особое место занимало пред
ставление об их неустойчивости. Именно анализ ситуации в этих сис
темах дал серьезное основание предсказать явление расширения звезд
ных ассоциаций [2].

Первое подтверждение этого предсказания было получено сегод
няшним юбиляром, Адрианом Блаау [3 ], более 30 лет назад. На осно
ве анализа собственных движений звезд им было показано, что одна 
из ближайших групп звезд ранних спектральных классов в области 
неба вокруг звезды 'Р е г  (Рег ОВ2 ) расширяется со скоростью, в 
среднем, 12 км/с. «Кинематический ч^озраст» этой группы был оце
нен равным, всего 1.3X10° лет.

Работа Блаау [3] была весьма важной с двух точек зрения. Во- 
первых, она содержала прямое наблюдательное свидетельство в поль
зу представления о расширении и. следовательно, динамической не
устойчивости группировок молодых ОВ-звезд. А этот факт подтвер
дил вывод о том, что звездные ассоциации представляют собой очаги 
звездообразования в Галактике, где процесс группового образования 
звезд в настоящее время продолжается. Во-вторых, она показала, что 
в звездных ассоциациях имеют место движения нового типа— расхожде
ние звезд из области звездообразовании, которые сильно отличаются 
от движений, ранее известных в звездной динамике, как но характеру, 
так и по причинам их вызывающим (см., например, [4 ]) .

В настоящем докладе приводится краткий обзор некоторых ре
зультатов, полученных о нестационарных движениях звезд в звездных 
ассоциациях, инициированных нерьой работой Блаау [3].

2. Расширение звездных ассоциаций, определенные по собствен
ным движениям. Работа Блаау [3] о системе Рег ОВ2, а также после
дующие исследования внутренних движений ОВ-звезд в ассоциациях 
основывались на собственных движениях.

Расширение ассоциации Рег ОВ2 было вновь подтверждено в ра
боте Делея и Блаау [5 ], основанной на более богатом наблюдатель
ном материале о собственных движениях звезд в этой системе.

Результаты, свидетельствующие о расширительных движениях, в 
некоторых ближайших ОВ-ассоцианиях были получены в исследова
ниях других авторов (см., например, [6 ]) .

Доклад на симпозиуме .В1г(Ь апс! Е\о1и!1сп о( М ач*1У0 51агя ап<1 5(е11аг Огоир$* 
«?<Ь. \У. Но1апЛ зп<1 М. \а п  \\'оег4еп. 1985, 67—78. (Соаитор Л . В. М ирзоян).



Все эти результаты свидетельствуют о расширении возникающих 
молодых звездных групп.

Среди исследовании этого периода имеются и такие, которые
ставят под сомнение некоторые нз вышеуказанных результатов. На.
пример в исследовании Вулли и Эггена [8], посвященном ассоциации
иас ОВ1, оспаривается вывод Блаау и Моргана [71 о расширении этой 
системы.

Однако эти сомнения в настоящее время, по-видимому, следует 
объяснить большими ошибками определения собственных движений 
звезд, использованных в указанных работах.

В  этом смысле примечательно недавнее исследование Блаау [9], 
посвященное анализу собственных движений звезд в субассоциации 
Верхний Скорпион. В нем показано, что эта часть более протяженной 
системы (комплекса) В-звезд Скорпион— Центавр в настоящее время 
расширяется, со скоростью, соответствующей «кинематическому воз
расту» 5Х106 лет. Подчеркнем, что здесь речь идет о закономерности, 
относящейся к части звезд этой ассоциации о группе звезд примерно 
одинакового возраста.

Этот результат для рассматриваемой проблемы весьма важен, так 
как он получен на основе изучения.собственных движений звезд, опре
деленных с более высокой точностью.

3. Движения звезд в звездных ассоциациях, определенные по ради 
альным скоростям. При отсутствии точных собственных движений тля ис
следования внутренних движений звезд в ассоциациях можно исполь
зовать радиальные скорости, определения которых, в отличие от соб- 
ственных движений, не так сильно отягощены ошибками, возрастающи- 
ми с расстоянием звезд.

Метод использования радиальных скоростей звезд исходит из на
блюдательного факта, что дисперсия пространственных скоростей 
звезд, возникающих в ассоциациях, значительная. Например, если в 
первых работах о движениях звезд в ассоциациях считалось, что эти 
скорости порядка 5— 10 км/с (см., например, [2 ,4 ]), то последующие 
исследования показали, что они в ассоциации Рег ОВ1 доходят до 40 
км/с [10], а среди ОВ-звезд встречаются и быстролетящие, обла гаю
щие пространственными скоростями порядка 100 км/с [11 — 13].

Можно показать, что при формировании звезд в ассоциациях и 
их вылете из ядер ассоциаций (центров звездообразования) из-за этой 
значительной дисперсии средняя скорость удаления от ядра должна 
монотонно возрастать при удалении от ядра.

Имея в виду ограниченное число ОВ-звезд .с измеренными ради
альными скоростями, в отдельных ассоциациях, этот вопрос был рас
смотрен статистическим методом, для совокупности всех известных 
ОВ-ассоцнацнй. При этом учитывался тот факт, что во многих ассо
циациях имеется несколько ядер.

С этой целью суперпозицией подсистем ОВ-звезд вокруг отдель
ных ядер наблюдаемых ассоциации была составлена единственная од
ноядерная «синтетическая» ассоциация.

Очевидно, что в синтетической ассоциации можно допустить сфе
рическую симметрию распределения звезд вокруг «ядра» центра си
стемы." В этом случае пространственные скорости звезд определятся их 
радиальными скоростями и поэтому можно заменить ими.

Применение этого метода с использованием радиальных скоростей 
около 300 ОВ-звезд и данных об известных ОВ-ассоцнацнях показа
ло (см., например, [14, 15], что в синтетической ассоциации, как и 
следовало ожидать при ее расширении, средняя пространственная ско
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рость звезд возрастает е расстоянием от центра системы из-за тою, 
что медленно дни кущисся звезды за время их пребывания в классе
О В не могут уйти далеко от центра ассоциации.

В последующем лот метод был разработан математически и при
менен как к синтетической ассоциации [10], так и к отдельной ассо
циации Рег О В 1, где известны радиальные скорости около 40 ОВ-звезд 
Г17]. Полученные результаты указывают на расширение в обеих систе
мах. „4. Области активного звездообразования в звездных ассоциациях. 
Первая работа Блаау [3] о движениях группы звезд ранних спектраль
ных классов в области вокруг -Рег (Рег О В2) указывала на расши
рение этой группы ярких звезд. Очевидно, что определенный по этим 
движениям «кинематический возраст» относился только к этой груп
пе. О движениях остальных, более слабых звезд ассоциации ОВ2 мы 
знаем очень мало. Поэтому, вероятно, было бы достаточно осторожно 
сказать, что ассоциация содержит расширяющуюся группу звезд, имею
щую возраст порядка 1.3 миллиона лет.

До этой работы Блаау [3] указание на то, что в ассоциациях мо
гут существовать несколько центров формирования звезд содержалось 
в работе Амбарцумяна и Маркаряна [18], посвященной исследованию 
звездной ассоциации в области вокруг Р  С у ".

II в дальнейшем морфологическое исследование ближайших ОВ- 
ассоциаций показало, что в некоторых ассоциациях существуют не
сколько центров звездообразовании (см., например, [4 ]).

С этой точки зрения группу вокруг -Рег в ассоциации Рег ОВ2 
[3], субассоциашпо Верхний Скорпион [9 ], а также быстролетящие 
ОВ-звсзды из области ассоциации Ориона, можно рассматривать как 
части (подсистемы) более крупных систем, где идут процессы звездо
образования.

Эта особенность указывает на существование в ассоциациях от
дельных областей активного звездообразования.

Именно это обстоятельство было учтено, при составлении синте
тической ассоциации, как суперпозиции подсистем ОВ-звезд вокруг 
материнских ядер— центров их Формирования, для изучения движений 
звезд в ассоциациях но их радиальным скоростям [14, 17].

Открытие Блаау и Морганом [11 — 13] быстролетящнх ОВ-звезд 
дало, по-видимому, указание па то, что формирование звезд в ассо
циациях длится довольно долго.

Направления движений звезд А Р Аиг, иСо1 и 53 Ап, обладающих 
большими пространственными скоростями, дали им основание допу
стить, что эти ОВ-звезды вылетели из ассоциации Ориона примерно в 
несколько миллионов лет назад, однако не одновременно. На основе 
полученных авторами данных можно допустить, что звезды А Е  Аиг н 
рС01 в о з н и к л и  в одной группе 2.6 миллиона лет назад и удаляются 
от места формирования п противоположных направлениях со ско
ростью около 130 км/с. а 53 Ап возникла, по-видимому, ранее, 4.8 
миллиона лет назад в другой группе и удаляется со сравнительно 
меньшей скоростью (около 70 км/с).

Хотя о судьбе других членов этих групп мы ничего не знаем, од
ни ко имеющиеся данные можно рассматривать как свидетельство о 
гом, «по в ассоциации Ориона возникли и. возможно, еще возникают 
небольшие группы звезд, расширяющиеся с разными скоростями.

Рассмотрим этот вопрос на основе современных наблюдательных 
данных, на примере ассоциации Ориона.

Выше было отмечено, что работы Блаау и Моргана [11 — 13] по-
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называют, что в ассоциации Ориона, в области (или областях) неда
леко от Трапеции Ориона, несколько миллионов лет тому назад имело 
место формирование звезд н возникшие в это время быстролетящие 
ОВ-звезды А Е  Аиг, цСоЬ н 53 А п  вылетели в разных направлениях.

Затем, имея в виду, что Трапеция Ориона— прототип систем типа 
Трапеции, является группой, принадлежащей по своему строению к 
распадающимся механическим системам (см. следующий раздел) и 
применяя для ее возраста оценку < 1 0  лет, мы можем говорить о 
том, что район Трапеции Ориона являлся областью звездообразова 
ния, где-то около 5x10 ’ лет тому назад.

Наконец, .\ ы теперь, на основании последних данных, относящих
ся к инфракрасным источникам, движениям СО-газа и Н 20-мазеров, 
можем говорить о современной области звездообразования в Орионе— 
области, составляющей лишь небольшую часть (меньше миллионной) 
объема звездной ассоциации. Именно и в нашу эпоху, вне всякого сом
нения, в ассоциации Ориона наблюдаем области активного звездообра
зования в районе инфракрасных объектов 1Кс2 (см., например, [19 
20 ]).

Все это свидетельствует о том, что в звездных ассоциациях звез
ды формируются группами, в разных местах и в разное время. Вслед
ствие этого в современных звездных ассоциациях мы наблюдаем в об
щем случае звезды, возникшие в разных областях и в разное время, 
то есть несколько поколений звезд.

5. Кратные системы типа Трапеции. Существование таких систем 
типа Трапеции в звездных ассоциациях является одним нз важных 
свидетельств в пользу группового характера процесса звездообразо
вания в них [21].

Как  известно, особенностью строения систем типа Трапеции яв
ляется наличие в них, по крайней мере, трех компонентов, взаимные 
расстояния между которыми одного и того ж е  порядка величины (от
ношение наибольшего расстояния к наименьшему не больше несколь
ких единиц, например 3).

В отличие от кратных систем обыкновенного (или иерархическо
го) типа (например, тройные звезды, состоящие нз более тесной пары 
и одного значительно более удаленного компонента, четверные звез
ды типа е Лиры и т. д.), где движения звезд ксплеровскне или почти 
кеплеровекпе, в кратных системах типа Трапеции движения звезд 
должны быть некеплеровскими и, как правило, непериодическими. 
Речь, конечно, идет о реальных Трапециях, а не о тех системах, в ко
торых такое устройство является результатом проектирования.

К ак  известно, реальные Трапеции встречаются преимущественно 
среди кратных звезд, ярчайшие (главные) компоненты которых явля
ются звездами спектральных классов ОВ2, и относительно редко 
среди кратных звезд с более поздними < пектральнымн типами ярчай
ших звезд [21, 22].

По своему строению, а следовательно, и по характеру движении 
членов кратные системы типа Трапеции похожи на типичные галакти
ческие скопления звезд, отличаясь от них лишь гораздо меньшим ко.п- 
чеством звезд. Более того, они иногда представляют собой конфигура
цию ярких звезд, погруженную в бо..се протяженное скопление, кот- 
рос с о с т о и т  из более слабых звездк окружающих эту конфигурацию. 
Таким скоплением окружен, в частности, прототип таких систем са
ма О1 Ориона.

К ак  и открыт ые звездные скопления, кратные системы гнпа I ра
нении должны распадаться вследствие происходящих время 01 време
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ни сближений компонентов. Согласно формулам, применяемым к от* 
крытым скоплениям (см., например, [23|) время распада наблюдае
мых Трапецией должно быть порядка 2 х Ю 6 лет, хотя и возможны 
значительные отклонения от этой цифры. При этом мы предполагаем, 
что кратная система имеет отрицательную полную энергию. Если же 
предположить, в отличие от большинства скоплений, что полная энер
г и я  системы положительна, то для времени распада мы получаем все
го лишь 105 лет. За такое время по крайней мере часть звезд непо
средственно уйдет из системы.

Это означает, что в обоих случаях система должна успевать рас
пасться за время, сравнимое со временем пребывания звезд ОВ2 
в соответствующих спектральных подтипах.

С этими выводами находятся в согласии многие статистические 
данные, а также результаты компьютерного моделирования динами
ческой эволюции систем типа Трапеции (см. подробнее в [22 ]).

Существенно, что при всех предположениях продолжительность 
жизни систем типа Трапеции меньше, чем возраст ассоциаций (поряд
ка 107 лет) [1, 4]. Все это означает, что 1рапецнн в наблюдаемых ас
социациях являются результатом процессов, происходящих в области 
с диаметром от 0.1 до 0.4 парсек, имевших место за последние 106 лет. 
Иными словами, здесь речь идет о процессе образования группы в 
объеме, который более чем в одни миллион раз меньше, чем объем ти
пичной ОВ-ассоцнацнн.

Возраст порядка 106 лет относится к Трапеции, как кратной си
стеме. Его не следует путать с продолжительностью того интервала 
времени, когда происходило становление самих звезд как светящихся 
объектов. Этот последний интервал, судя по тому, что происходит не
далеко от самой Трапеции Ориона в туманности Клейнмана-Лоу (К1-) 
(см., например, [20 ]), должен быть существенно короче. Процессы ин
тенсивного выбрасывания вещества, характерные для этого наиболее 
раннего этапа формирования звезд, длятся не более 105 лет. Поэтому 
если объект К Е  можно назвать областью современного активного звез
дообразования, то Трапецию Ориона, которая, вероятно, проходила 
такую же стадию, как туманность К Ц  следовало бы считать уже 
областью недавнего звездообразования.

Остановимся вкратце на судьбе систем типа Трапеции. М ы виде
ли, что за время, оцененное в первых работах по Трапециям в 2 х !0 г‘ 
лет, Трапеции перестают быть таковыми. В  дальнейшем был выполнен 
ряд численных экспериментов, подтвердивших, что взаимодействие 
членов Трапеций в большинстве случаев ведет к их распаду.

Весьма подробное изложение численного эксперимента мы нахо
дим в статье Аллен и Поведа [24]. К  сожалению, авторы изложили 
свои результаты таким образом, что могло создаться впечатление, что 
результаты экспериментов противоречат выводу о неизбежной (или 
почти неизбежной) дезинтеграции первоначальной системы. Между 
тем результаты этих экспериментов целиком подтверждают эти выво
ды (см. [25]).

Действительно, в работе Аллен и Повсды [24] рассмотрены 30 
шестикратных систем. В течение миллиона лет 10 из них распались. 
В трех случаях распад дошел до конца (т. е. в конце этого промежут
ка времени от них осталась лишь но двойной системе и двенадцать 
одиночных звезд), а в остальных 13 случаях были выброшены одна 
или лвс звезды. По эти системы остались опять Трапециями, и очевид
но, чю  дезинтеграция будет продолжаться. Из статистических сообра
жении можно ожидать, что система, потерявшая один член, должна
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дальше распадаться в среднем быстрее. Это и наблюдалось в экспе
рименте. Из указанных 13 случаев частичного распада в шести слу
чаях было потеряно по одной звезде, а в семи системах оказались вы
брошенными по две звезды, т. е. после выброса одной звезды дальней
ший распад ускоряется.

Из оставшихся 14 первоначальных шестикратных систем шесть со
хранили конфигурацию типа Трапеции, и нет сомнения, что боль
шинство их распадается в течение следующих одного или двух миллио
нов лет.

Несколько неожиданным результатом численного эксперимента 
Г24] явилось то, что к концу промежутка в миллион лет 8 систем пре
вратились в системы обыкновенного типа (иерархические), не потеряв 
при этом ни одного своего члена.

Д ля выяснения того, что можно ожидать в этом случае, вспомним, 
что в силу инвариантности законов движения в отношении обращения 
времени возможны н обратные превращения систем обыкновенною ти
па в Трапеции.

Па примере тронной системы можно убедиться, что вероятность 
такого обратного превращения не должна быть очень мала. В самом 
деле, что значит превращение тронной системы типа Трапеции в обык
новенный триплет. Это означает, что одна нз звезд выбрасывается нз 
системы на большое расстояние. Получи1Ся тесная пара, а выброшен
ная звезда уходит по вытянутой орбите. Но тогда она должна и вер
нуться к тесной паре по этой же вытянутой орбите, где опять откры
вается возможность тройного сильного взаимодействия и, в частности, 
возможность потерн выброшенной звездной кинетической энергии, в 
результате чего мы вновь получаем систему типа Трапеции. Конечно, 
это качественное рассуждение должно быть подкреплено количествен
ными расчетами.

Таким образом, очевидно, что обратные превращения вообще дол
жны иметь место, что их вероятность за большой промежуток времени 
не мала. Поэтому влияние выявленною в эксперименте относительно 
большого процента превращений Трапеции в обычные системы долж
но уменьшиться в связи с неизбежностью указанных обратных про
цессов, ведущих к возобновлению у системы способности распадаться. 
Если так, то некоторый процент наблюдаемых Трапеций может иметь 
возрасты, в несколько раз превышающие цифру в два миллиона лет.

Существенно, однако, что если сделать условное предположение, 
что все звезды возникают как члены систем типа Трапеции, то мате
матические эксперименты рассмотренного типа могут привести к ин
тересным результатам, которые можно было бы сравнить с наблюде
ниями.

В  частности, уже сейчас напрашиваются следующие выводы:
1. В  результате распада от каждой бывшей Трапеции остается по 

мемынеп мере одна пара с отрицательной энергией или одна кратная 
система обыкновенного типа, возникшая нз числа трех или четырех
наиболее массивных звезд.

2. Выбросы одиночных звезд очень часты. Это главным образом 
звезды малых масс. Создается впечатление, что по меньшей мерс од
на треть всех звезд, входящих в Грапецни, должна превра гнться в оди
ночные звезды.

Заметим, что в окрестностях Солнца реальный процент одиноч
ных звезд, согласно наблюдениям [26], порядка 35%. Если считать, 
что наряду с Трапециями играет значительную роль и какои-лноо дру
гой независимый путь пополнения звезд поля, то, очевидно, надо от
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него потребовать, чтобы он тоже давал лишь около трети или меньше
одиночных звезд. •

В качестве такого примера достаточно частного пути пополнения 
общего звездного поля I алактики следует привести изученную Блаау 
систему в Персее ОВ2 [3 ], т. е. возможное возникновение сравнитель
но более богатых, чем 1рапецнн, групп звезд с положительной энерги- 
ей.

Но тут возникает вопрос, не сводится ли происхождение расширя
ющейся группы в Персеи ОВ2 к разложению нескольких Трапеций? 
Па этот вопрос пока трудно ответить.

Итак, можно не сомневаться, что дальнейшие более реалистич
ные расчеты приведут к определенному ответу на вопрос: какой процен/ 
всех звезд, возникших в 1рапециях появится в общем звездном поле 
как одиночные или члены двойных, тройных и т. д. систем. Сравне
ние таких результатов с наблюдаемым распределением позволит сде
лать некоторые выводы о процессах возникновения звезд, в частности 
ответить на вопрос, какую роль могли бы играть процессы деления, 
отличные ог тех, которые ведут к образованию Трапеций.

Следует отметить, что в работе Лллен и Поведа [24], как и дру
гих исследованиях по компьютерному моделированию движений звезд 
в системах типа Трапеции, для изучения их динамической эволюции, 
принимается допущение, что полная энергия этих систем отрицатель
ная.

По этому поводу, следует сказать, что наблюдения дают некото
рые (хотя не очень строгие) свидетельства в пользу положительности 
полных энергий для ряда Трапеции. Дискуссия таких наблюдений про
должается, и мы здесь не будем приводить аргументы за и против. О т
метим только, что по возможности более точные наблюдения кратных 
систем типа 1 ранении, приводимых в раоогах Салуквадзе (см., напри
мер, [22]), могут уже в блнжаншие годы дать решение этого вопроса. 
Можно, в частности, его ожидать, после успешной работы астрономи
ческого спутника «Н 1РРА КС О З».

6. Проявления динамической и физической нестационарности в 
других молодых объектах. Нестационарные (расширительные) дви
жения наблюдаются также в системах других молодых объектов.

Следует прежде всего отметить, что значительное число динами
чески неустойчивых, распадающихся кратных звезд типа Трапеции об
наружены в Т-ассоциациях, среди звезд типа Г Тельца ( см., например, 
[20 ,27]).

На нестационарные, распадающиеся движения указывают соб
ственные движения некоторых объектов Хербига-Аро (см., например, 
[28, 29]). Р

Свидетельства расширительных движении в областях звездооб
разования содержатся в последних радиоастрономических наблюде
ниях диффузной материн и космических мазеров (см., например, [3 ]) .

Особое значение имеют те проявления нестационарности, которые 
обусловлены физической настациопарносгыо молодых звезд.

Давно известно, что у многих молодых звезд наблюдается явле
ние спокойного истечения материи с поверхностных слоев. Об этом 
свидетельствуют наблюдаемые в их спектрах эмиссионные линии 
(звезды типов Р  Лебедя, Вольф-Райе, Ве, Т Тельца и др.), которые 
возникают в газовых оболочках, образующихся в результате этого ис
течения.

! 1овые наблюдения ОВ-звезд показали, что истечение значитель
ного количества газовой материи наблюдается даже у звезд, не пока
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зывающих эмиссионные линии в видимой части спектра (см., напри
мер, 131]).

Следовательно, наряду с динамической неустойчивостью групп мо
лодых звезд, истечение материн нз молодых, недавно возникших 
звезд, обусловленное физической нестационарностью, является харак
терным их свойством.

7. Заключение. Рассмотренные выше результаты исследований 
движении звезд в звездных ассоциациях, начатых исторической рабо
той Блаау [3 ], посвященной движениям ОВ-звезд в ассоциации Рег 
ОВ2, свидетельствуют о том, что в этих системах имеют место неста
ционарные, расширительные движения (расхождение звезд из >6.1 1- 
стей звездообразования), которые приводя- к расширению, а в итоге 
распаду этих систем.

Исследования внутренних движении и структуры звездных ассо
циации позволили а настоящее ьремя вскрыть некоторые важные осо
бенности процесса звездообразования, в которых можно было лишь 
подозревать.

Именно эти исследования определенно указывают на то, что в 
звездных ассоциациях звезды формирую 1ся в отдельных, распадаю
щихся группах, которые имеют небольшие размеры по сравнению с 
размерами самих ассоциаций. 'Причем  новые в данной ассоциации 
группы имеют разные «кинематические» возрасты, то есть процесс 
звездообразования в ассоциациях довольно длительный процесс.

Вследствие этого, возраст ассоциации всегда больше возрастов 
распадающихся групп, ее составляющих. Иначе говоря, в ассоциациях 
обычно существуют звезды нескольких поколений. Несмотря на это, 
возраст самой ассоциации в целом на несколько порядков величины 
меньше, чем возраст Галактики. В  каждый период жизни они содер
жат в себе активные области звездообразования, наблюдаемые в ви
де динамически неустойчивых, расходящихся групп молодых звездных 
объектов.

Таким образом, наблюдательные данные полностью подтверждают 
представление о том, что звездные ассоциации являются очагами 
звездообразования в Галактике, где групповое возникновение звезд 
продолжается и в наше время. Вместе с тем они показывают, что 
звезды в ассоциациях формируются в разное время, сравнительно не
большими распадающимися группами.

Следует добавить, что наблюдаемые в звездных ассоциациях не
стационарные явления динамической и физической природы, которые 
характерны для ранних стадий эволюции звезд [4, б, 30]. по всей ве
роятности, указывают на общее направление процессов, связанных с 
образованием и эволюцией звезд в современной Галактике: распад и 
рассеяние материи.
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В З Г Л Я Д Ы  ИЛ П Р О Б Л Е М Ы  П Р О И С Х О Ж Д Е Н И Я  З В Е З Д

Р е з ю м е

Изложены представления о процессе звездообразования, развиваемые в Бюра
канской обсерватории за последние 35 лет. Они во многих отношениях противополож
ны распространенным среди теоретиков представлениям о конденсации звезд нз ту 
манностей Именно отказ от традиционных представлений привел в свое время 
(1947— 1949) к  открытию звездообразования в звездных ассоциациях. Теперь, ко г
да выяснилось, что рождение звезд сопровождается истечением из них вещества в 
окружающее пространство, нужны весьма искусственные схемы для примирения , го- 
го факта с представлениями о коллапсе диффузной материи. На самом деле истече
ние вещества нз молодых звезд есть продолжение процесса дробления и распада, в 
результате которого звезды возникают из неизвестных, но более плотных 1ел. Поэ
тому истечение вещества нз звезд имеет фундаментальное значение для будущей тео
рии происхождения звезд.

I. П Р Е Д С Т А В Л Е Н И Я  ПО ВО ПРО САМ  П Р О И С ХО Ж ДЕ Н И Я  ЗВЕЗД

Развитие астрофизики за последние СО лет показало, что астро
физические наблюдения дают нам очень обширные данные, имеющие 
отношение к эволюции звезд и (пока еще в более скромной степени) 
к происхождению звезд. Из всех этих данных можно сделать некото
рые общие заключения, которые еше далеко не являются окончатель
ными, но содержат довольно определенное указание на желательное 
направление дальнейших исследовании и поисков. Мы имеем здесь в 
виду взгляды, которые стали формироваться в Бюраканской обсерва
тории, начиная с конца 40-х годов [1]. И хотя они перетерпели с те
чением времени некоторые изменения, они помогали нам в составлении 
программ дальнейшей работы нашего института. В частности, именно 
они позволили нам понять значение звездных ассоциации и составить 
первые представления о процессах звездообразования в них, предви
деть явления распада звездных ассоциации [2], обнаружить явление 
активности ядер галактик, понять значение сверхассоцнацин и многих 
других явлений в активных галактиках [3]. Они обусловили также 
направление наших исследований в области вспыхивающих звезд [4].

1. В настоящее время некоторые эволюционные процессы, отно
сящиеся к звездам и туманностям, поддаются почти непосредственно
му наблюдению. Если большинство из них не настолько быстротечны, 
чтобы совершаться па наших глазах, все же мы часто наблюдаем те
ла и системы в такой последовательности их состояний, что иногда уда
ется связать эти состояния в некоторые эволюционные цепи.

Уже рассмотрение этих, более простых для понимания случаев 
(более прозрачных случаев) показало, что имеет место большое раз-

Доклад представлен на Третьей региональной астрономической конференции в 
Буэнос-Айресе. 2 3 декабря 1983 г.

Доклад представлен Э. С. Парсамян.
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нообразие эволюционных процессов. Пример: область звездообразова
ния в ассоциации Ориона совершенно не похожа на такую же область 
в ассоциации XV 49 или в комплексе \\ 51. От них всех отличается 
комплекс, связанный с туманностью N 0 0  2244.

Буквально всюду мы замечаем различия в состояниях систем, 
представляющих собой только что возникшую группу звезд и истекаю
щую из них диффузную материю, и, следовательно, можем заключить
о различиях в характере процесса эволюции.

Нужна большая работа для того, чтобы в этих различных на
блюдаемых примерах найти общие закономерности. Это самая труд
ная задача в рассматриваемой области. М ежду тем большое число 
астрофизиков, считающих себя теоретиками, по-видимому, думает, что 
задачу о происхождении звезд можно решить одним ударом, введя ка 
кую-либо одну остроумную схему-1 нпотез). При этом они уделяют ма
ло внимания указанному выше разнообразию наблюдаемых явлений. 
Мы даже начинаем подозревать, что разнообразие наблюдаемых фак
тов. не укладывающихся в простые схемы, начинает их раздражать.

С нашей точки зрения, будущая теория происхождения звезд 
должна явиться результатом правильной интерпретации и обобщения 
этих наблюдательных данных. Отсюда и различие в подходе к наблю
дательным данным. Для нас эти последние составляют основу. Обоб
щение этих данных позволит найти те основные положения, из кото
рых должна исходить будущая теория. Д ля них это средство провер
ки их умозрительных теоретических построений. М ы  не отрицаем неко
торой пользы, которая может быть получена при втором подходе. Но 
нас несколько удивляет, что во многихчоаботах, посвященных разра
ботке этого направления, предположение о том, что звезды возникают 
нз диффузном материи, принимается как нечто само собой разумею
щееся. Между тем, на наш взгляд, первый подход оказался гораздо 
более плодотворным, и мы предпочитаем отдавать свои силы его раз
работке.

2. Наблюдательные данные позволили установить, что подавляю
щее большинство звезд находится в более или менее стационарном со
стоянии в течение многих сотен лет. С другой стороны, небольшая 
часть звезд, в частности наиболее массивные звезды, а также туман
ности (в том числе и диффузные), переживают быстрые изменения. 
Эти объекты, по крайней мере в той форме, в которой мы их наблю
даем, либо возникли недавно, либо же и сейчас находятся в стадии 
формирования. Особенно это относится к туманностям.

Продолжая уделять внимание проблеме происхождения звезд, мы 
должны, как это явствует из сказанного, сосредоточить свое внимание 
также на происхождении и эволюции туманностей. Замечательно, что, 
как показывают наблюдения, массы почти всех гигантских комплек
сов туманностей возрастают в результате процессов интенсивного ис
течения вещества из находящихся в них массивных тел. Это, по-види- 
мому, проливает свет на механизм образования диффузных туманно
стей. Вероятно, близка к разгадке и конечная судьба таких комплек
сов. Все данные говорят в пользу их неустойчивости и, в конечном сче
те, рассеяния в межзвездном пространстве.

I аким образом, имеется надежда, что как возникновение, так и 
конечная судьба больших комплексов диффузных туманностей (подоб
ных комплексу в ассоциации Ориона) будут в ближайшее время поня
ты. Наблюдения дают прямые указания на то, что они возникают из 
вещества, выбрасываемого массивными объектами (в том числе и мо
лодыми звездами), и затем исчезают с результат с рассеяния и рас па-
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да. Иными словами, наблюдения, не принеся прямых подтверждений 
предположения о коллапсе диффузной материи, свидетельствуют о 
том, что н п/т/оде доминирует прямо противоположный процесс.

3. В то же время изучение результатов наблюдений дает нозмож* 
нооть высказать некоторые утверждения о характере процесса звезда» 
рбразования. В  самой краткой форме они сводятся к следуюшщему:

а. Звезды возникают группами в ОВ-ассоциациях и в Т-ассоци- 
ациях. Каждая из ОВ-ассоциаций, как правило, содержит гигантский 
комплекс диффузного вещества, большая часть которого представля
ется в виде молекулярного облака, обладающего массой порядка Ю4 
М ® и больше. Возникающая в составе ассоциации группа звезд бы» 
вает окружена большим диффузным молекулярным облаком. Из само* 
го центра звездообразования, т. е. из только что сформировавшихся 
звезд, а возможно, также нз еще присутствующих в центре области 
звездообразования дозвездных тел. происходит мощное истечение ве
щества, по меньшей мере в десятки раз более интенсивное, чем то исте
чение, которое происходит из уже сформировавшихся ОВ-звезд, нахо
дящихся вне молекулярного облака.

Этот факт я хотел бы сформулировать в виде одного простого 
вопроса и ответа. Вопрос: С чего „начинается жизнь звезды?
Ответ: С весьма мощного истечения вещества из нее, которое за время 
порядка Ю5 лет существенно слабеет. В это же самое время начинает
ся испускание электромагнитного излучения, которое не слабеет, а. 
возможно, даже на этом этапе усиливается со временем.

Как  мы сказали выше, фаза, когда происходит мощное истечение, 
продолжается не более чем 105 лет. Между тем, согласно теоретичес
ким расчетам, процесс гравитационного сгущения должен был бы за
нимать время порядка 10г> лет и больше. Совершенно очевидно, что 
наблюдаемую фазу мощного истечения никак нельзя отождествлять с 
такой, теоретически предполагаемой фазой сжатия. В связи с этих! 
теоретики, исходящие из гипотезы сжатия, должны допустит!., что 
длительная фаза сжатия предшествует короткой, почти взрывной фа
зе истечения и последующего расширения окружающей туманности. 
По поводу такой картины (сперва сжатия, а потом расширения) мож
но сказать, что почему-то первая, более длительная фаза нигде не на
блюдается, и утверждение о ее существовании основано лишь на пред
взятых идеях. По дело не только в этом. Можно спросить: откуда взя
лись п ассоциациях гигантские молекулярные облака? Изучая окрест
ности Солнца (радиусом порядка 200 пс), мы видим, что гигантские 
молекулярные облака или комплексы в подавляющем большинстве на
ходятся в звездных ассоциациях [5 ]. Значит, продолжительность их 
жизни должна быть того же порядка, что и продолжительность жиз
ни ассоциации (Ю 7 лет). Тогда остаются только две возможности: ли
бо они возникли непосредственно перед возникновением соответствую
щей ассоциации, либо же они возникли внутри ассоциации за время ее 
жизни. От первого нз этих предположений следует, по-видимому, от
казаться. Никто не согласится считать, что гигантское молекулярное 
облако может возникнуть в пустоте, нз ничего. А выдвигаемые неко
торыми исследователями предположение о том, что в результате ка
ких-то причин большое число диффузных туманностей малой массы 
может слипаться в гигантский молекулярный комплекс, неприемлемо. 
Такой процесс схождения туманностей потребовал бы 108 лет. Иными 
словами, мы должны были бы наблюдать в пространстве по крайней 
мере в несколько раз больше сближающихся между собой туманностей, 
чем количество ОВ-ассоциаций. Ничего подобного не наблюдается-
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Остается только второе предположение, что гигантское молекулярное 
облако (С М С ) возникает в ассоциации в процессе ее развития нз тех 
же объектов, которые дают начало звездам, и нз вещества, выброшен» 
ного только что сформировавшимися звездами. Остается предполо^ 
жить, что вся масса ассоциации, включая сюда и СМ С , возникает В 
конечном счсте нз весьма плотных невидимых тел.

Уместно здесь отметить, что гипотезу о возникновении диффузных 
туманностей нз вещества, выбрасываемого массивными звездами, выд
вигал еще в тридцатых годах профессор Б. А. Воронцов-Вельяминов.

б. Сторонники сгущения могут указать на класс диффузных ту. 
манностей, которые по первому впечатлению могли бы казаться дей
ствительно сжимающимися объектами. Это темные глобулы Бока.

Привлекательность гипотезы об их везможном сжатии обусловле
на тем. что скорости движения вещества в них. определенные по ли
ниям СО, очень малы— порядка 1— 3 км/сек. Это значит, что такие 
движения но могли оы прямо запретить коллапс. И поскольку массы 
глобул невелики, то могли бы образоваться либо массивные олнноч- 
ные звезды, либо небольшие группы тезд  малой массы. Некоторое 
время тому назад такая гипотеза представлялась нам приемлемой. 
Однако обнаружение в небольшой части таких глобул кометарных ту
манностей изменяло все дело Наиболее замечательным примером яв
ляется кометарная туманность, связанная со звездой Р \ г Цефея, от
крытая в Бюракане. Наличие кометарной туманности означает не
сомненное истечение вещества из уже сформировавшейся звезды. Т а 
ким образом, и здесь, вместо предполагаемой теоретической схемы 
сжатия, имеет место реальный процесс истечения.

Могут возразить, что кометариые туманности наблюдаются не го 
всех темных глобулах. Однако надо учесть, что кометарную туман
ность и возбуждающую ее звезду мы можем наблюдать только в тех 
случаях, когда она находится в той части глобулы, которая обращена 
к нам. В более глубокой части и на противоположной стороне глобу
лы мы их увидеть не можем. Если оптическая толщина глобулы изме
ряется десятками единиц, то обнаружить кометарную туманность 
можно в редких случаях. Таким образом, скорее всего большинство 
глобул содержит такие туманности. Было бы весьма желательно по
пытаться обнаружить кометариые туманности с помощью инфракрас
ных наблюдений в области 2— 3 мкм.

Итак, попытки где-либо обнаружит! процесс сжатия в областях 
звездообразования пока не привели к положительным результатам.

в. Изложенные соображения позволяют думать, что представле
ния об одновременном возникновении звезд и дуффузной материн из 
более плотных и более массивных тел являются более плодотворными 
и соответствующими реальности. Надо радоваться, что астрофизики- 
наблюдатели не оказались исключительно под влиянием только гипо
тезы о сжатии диффузного вещества и начинают приподнимать зана
вес. скрывающий картину процессов, сопровождающих звездообразо
вание.

Нам кажется, что исходя из идей о том, что звезды и дуффузная 
материя совместно возникают из неизвестных массивных объектов, 
можно было бы наметить многообещающие программы новых наблю
дений.

Что касается теоретической астрофизики, то здесь хотелось бы со
средоточить усилия на физике истекающей из звезд материи. Теория 
этого вопроса помогла бы достигнуть более полной и точной интер
претации всех явлений, наблюдаемых в областях звездообразования.
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I I .  П Р Е Д С Т А В Л Е Н И Я  ПО ВОПРОСАМ ПРОИСХОЖДЕНИИ ГАЛАКТИК

Тот факт, что возникновение звездных групп происходит в цент
рах звездообразования и что эти группы (например, системы типа Тра- 
пеции Ориона) сначала занимают очень малый объем, натолкнул на 
мысль о возможной эволюционной роли таких очень плотных образа, 
ваний, как ядра галактик.

В  результате в середине 50-х годов у нас в Бюракане. взамен 
старого представления о том, что ядро каждой галактики является 
просто областью максимальной плотности звездного населения, воз
никла идея об активности ядер галактик, получившая в дальнейшем 
всеобщее распространение. Мы здесь не будем останавливаться на 
многочисленных работах по изучению процессов активности ядер в раз
личных галактиках, которые выполнены в Бюракане. Эти результаты 
хорошо известны Однако хочется отметить, что к правильной оценке 
значения активности ядер в Бюракане пришли только после того, как 
нами было опровергнуто ошибочное представление о радиогалактиках 
как сталкивающихся галактиках, и они стали сперва у нас, а затем по
всюду рассматриваться как результат активности ядер.

Дальнейшее развитие идеи об активности ядер галактик привело 
нас в конечном счете к предположению о том, что каждая галактика 
является как бы суммарным результатом длительной активности ее 
ядра. Иными словами, жизнь галактики начинается с активных про
цессов в ее ядре.

М ы понимаем, что в те годы, когда это предположение было 
высказано, оно могло показаться чрезвычайно смелым. Однако поело 
открытии квазаров стало очевидным, что ядро галактики в начальный 
период ее существования может обладать энергией, а также свойст
вом выбрасывать материю, вполне достаточными для формирования 
многих деталей галактики, а может быть и всей галактики. Теперь уже 
эту гипотезу можно не считать чрезмерно смелой. Ведь в самом деле 
изучение галактик типа Сейферта позволяет сказать, что ядро дает 
начало, по крайней мере, значительной части находящегося в них меж
звездного вещества. Поэтому, скорее, сейчас дискуссии подлежит воп
рос, какие детали, какие массы данной галактики обязаны в конечном 
счете своим появлением ядру п какие могут иметь иное происхожде
ние. Окончательный ответ на этот вопрос будет получен, конечно, еще 
не скоро, но необходимость получения наблюдательного материала 
для его решения открывает интересные пути для развития наших наб
людательных работ.

Однако и здесь имеется фундаментальное различие между наши
ми взглядами и воззрениями большинства теоретиков. Если указан
ные теоретики считают, что истечение вещества и другие признаки ак
тивности ядра являются вторичными явлениями, а первичной являет
ся гипотетическая «аккреция» диффузного вещества на ядро, мы 
склонны думать, что основным фактором является истечение вещестна 
и энергии нз ядра, которое сначала было изолированным и постепен
но создавало вокруг себя галактику.

Мне хочется только обратить внимание на недавнюю статью про
фессора Оорта «О ядре нашей Галактик.!». В этом обзоре приведены 
чрезвычайно интересные данные об интенсивных истечениях нз срав
нительно мало массивного ядра нашей Галактики и о мини-спиралях, 
расположенных в области размерами 2 пс вокруг ядра. Эти новые дан
ные, хотя и относящиеся к сравнительно мало активному ядру, несо
мненно помогут решению указанных вопросов. Отмечу также .что мно
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гое можно ожидать та к же от изучения сперхассоциацпн. Изучение 
сзерхассоцнаций (иначе называемых 1111-областями) было начато и 
Бюраканс, но сейчас ведется но многих обсерваториях мира. Особен
ного внимания заслуживают рабо.ы профессора Хачикяна и его груп
пы о связи, существующей между сверхассоцнациями и ультрафиоле
товыми галактиками, большие списки которых опубликованы бюракан- 
сними астрономами. Интересно, в частности, что некоторые из этих уль
трафиолетовых галактик по существу являются изолированными сверх* 
ассоциациями.
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Д И С К У С С И И

Маррако. Вы отвергаете коллапс массивных молекулярных облаков 
как источник звездообразования, так к^к вы не можете сказать, отку
да появляются массивные облака.

Скажите пожалуйста нам, откуда появляется массивное плотное
вещество?
Парсамян. Наблюдения показывают, что расширение (истечение) игра
ет доминирующую роль в природе.
Феррер. Я хотел бы узнать, есть ли некоторый прогресс в познании 
физических свойств дозвездного вещества за последние годы? 
Парсамян. Самое важное, это наблюдательные данные относительно
молекулярных облаков в звездных ассоциациях.
Неизвестный. Есть ли советские астрономы, кроме Амбарцумяна, рабо
тающие над идеей образования звезд путем расширения массивного 
дозвездного вещества?
Парсамян. Группа физиков под руководством проф. Г. Саакяна из Ере
ванского университета.
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СОВРЕМЕННОЕ ЕСТЕСТВОЗНАНИЕ И ФИЛОСОФИЯ

Развитие современного естествознания остро поставило множест
во философских проблем, которые являются объектом пристального 
внимания как философов, так и естествоиспытателей. Вот почему, яв
ляясь специалистом в области астрофизики, я с удовольствием при
нял любезное приглашение выступить перед участниками X IV  Между
народного философского конгресса. Конечно, я хорошо сознаю возни
кающие при этом трудности. Во-первых, как справедливо говорил Эйн
штейн, «если вы хотите кое-что выяснить у физиков-теоретиков о мето
дах. которые они применяют, я советую вам твердо придерживаться 
одного принципа: не слушайте, что они говорят, а лучше изучайте их 
действия» [1]. Эти слова, разумеется, могут быть отнесены и к астро
физикам. Во-вторых, не следует забывать, что естествоиспытатели не 
всегда в достаточной степени компетентны в различных философских 
тонкостях, так как философия имеет свою собственную область, лишь 
в некоторой «пограничной зоне» пересекающуюся с проблемами естест
вознания. Тем не менее, поскольку философские проблемы естество
знания вызывают сейчас довольно частые дискуссии среди естествоис
пытателей, в том числе в СССР, я все же позволю себе высказать свое 
мнение по некоторым нз них.

I Р Е В О Л Ю Ц И Я  В ЕС ТЕС ТВО ЗН АН И И  XX В

Характерной чертой современного естествознания является про
никновение его в новые, ранее неизвестные или недоступные для ис
следования области природы. Это привело к революции в наших пред
ставлениях о природе. Теории, считавшиеся универсальными, оказа
лись применимыми лишь в определенных и довольно узких пределах. 
Многие укоренившиеся догмы, предвзятые утверждения и предрассуд
ки, которые рассматривались как «незыблемые», стали теперь достоя
нием истории естествознания. Современное естествознание создало но
вые фундаментальные понятия и теории, новую естественнонаучную 
картину мира, более глубоко отражающую объективную реальность 
природы.

Многие результаты современного естествознания были необычны
ми, ненаглядными, противоречащими так называемому «здравому смы
слу». От привычного-—к непривычному, «диковинному»—так опреде
лил суть «новейшей революции в естествознании» В. И. Ленин, анали
зируя в своей работе «Материализм и эмпириокритицизм» начальную 
фазу этой революции, связанную с формированием современной фи
зики. Дальнейшее развитие естествознания доказало справедливое ь
такого вывода.

Доклад на X IV  Международном философском конгрессе (Вена. 1968 г )  Усп 
физ. наук, т. 96, 3, 1968.
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В настоящее время физика, которая была и остается лидером сов
ременного естествознания, развивается значительно более «спокойно», 
чем в начале XX  в.: революция в иен пока закончилась. Выдающиеся 
достижения последних грех десятилетий основаны на применении уже 
известных физических понятий, законов и теорий.

Вместе с тем проникновение методов и достижений современной 
физики в другие науки— химию, биологию и т. д.— привело к их бур
ному развитию, созданию принципиально новых представлений, что с 
полным правом рассматривается как продолжение революции в сов*
ременном естествознании.

В этой связи нередко высказывается мнение, что роль лидера ес
тествознания уже переходит или в ближайшем будущем перейдет к 
биологии. Но с этим вряд ли можно согласиться. Конечно, следует 
ожидать, что проблемы биологии, привлекающие сейчас все больший 
интерес, могут оказаться в центре внимания всего естествознания, как 
это было в свое время с физическими проблемами. Однако нет основа
нии ожидать, что решение чрезвычайно сложных задач, связанных с 
выяснением сущности живого, потребует создания новых фундамен
тальных законов и теории физики.

Временно уступив биологии свое место в отношении бурных тем
пов развития, физика все же сохраняет свое первенствующее положе
ние в качестве фундамента всех других естественных наук, револю
ционные изменения в котором неизбежно сказываются и на всех других 
науках о природе.

Серьезные шансы стаи» в ближайшем будущем подлинным лиде
ром современного естествознания— есл\ уже говорить об этом— имеет 
астрономия. Вплоть до последних десятилетий астрономы изучали объ
екты. известные фактически уже тысячи лет: планеты, кометы, звезды, 
рассеянное газово-пылевое вещество. Однако сейчас во Вселенной от
крыты объекты принципиально нового типа: ядра галактик, в которых 
происходят грандиозные взрывы, квазнзвездиые раднонсточннки (ква 
зары) и др. Попытки описать их в рамках известных сейчас фундамен
тальных физических теории встречаются с огромными, возможно, не
преодолимыми трудностями. Я считаю, что именно от астрономии сле
дует уже в недалеком будущем ожидать выявления новых фактов, ко
торые потребуют формулировки новых физических теорий, более об
щих, чем известные сейчас. Подробнее об этом будет сказано в п. 3.

В числе основных особенностей современного естествознания часто 
называют его «математизацию», «кибернетизацию», «коемпзацию»; ав 
торов, которые считают подобные термины излишними, иногда обвиня
ют даже в «консерватизме». И все же введение этих «модных» ныне 
терминов лишь отчасти вызвано интересами существа дела.

Пстествознанис всегда стремилось везде, где возможно, изучать 
явления в количественном аспекте, описывая их математически. П о 
нятно. что по мере усложнения изучаемых в естествознании явлений 
используется также все более сложный математический аппарат, по
лучают применение все новые разделы математики. Но это не означа
ет никакого принципиального изменения в задачах и методах естество
знания. Соответственно, называя применение в естествознании дости
жении 1с\ническон кибернетики, которые сами являются следствием 
развития естествознания, его «кибернетизацией», сторонники этого 
«модного» термина не ставят никакой реальной проблемы, ограничи
ваясь довольно бесплодными рассуждениями. Наконец, несомненно, 
тто выход человечества в космос является мощным стимулом для раз
вития всех естественных наук, поскольку они тесно взаимосвязаны. Но
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и здесь пока не видно каких-либо особых тенденций, которые могли 
бы характеризоваться термином «космизаиия».

Вместо применения этих терминов лучше со всей силой подчерк
нуть разнообразие средств, методов и направлений исследования, ко
торое характерно в наше время для всех естественных наук.

2. ПРОБЛЕМА СУБЪЕКТА И ОБЪЕКТА ПОЗНАНИЯ

Естествознание X V II  - X IX  вв. исходило нз ряда гносеологических 
предпосылок, основанных в конечном счете на философии метафизиче
ского материализма,— о пассивном, созерцательном характере процес
са познания, о том, чго объектом естествознания является непосредст
венно внешний мир, материя «сама по себе», о возможности получения 
полностью адекватного, «'абсолютного* знания объективной реально
сти.

В ходе научной революции XX  в. все эти предпосылки были оп
ровергнуты, что дало повод для многочисленных утверждении о «кру
шении материализма» и появления ряда философских концепций в ду
хе позитивизма, субъективного и объективного идеализма. Однако ме
тафизический материализм нельзя отождествлять со всяким материа
лизмом вообще. Более ста лет -назад Карлом Марксом был создан 
диалектический материализм— новая, высшая форма материализма,— 
развитый затем В. II. Лениным.

С диалектико-материалистической точки зрения явления внешнего 
мира существуют до и независимо от сознания человека или человече
ства. Но объектом познания становятся фрагменты, аспекты, части ма
териального мира, выделенные субъектом познания (под которым по
нимается человеческое общество, взятое с определенной его стороны) 
в процессе общественно-исторической практики и им «активно усваи
ваемые». (Таким образом, категория «материя» и «объект», «созна
ние» и «субъект» оказываются не тождественными). Активность субъ
екта познания приводит в конечном счете к приближенному отраже
нию объективной реальности в знании, причем в ходе научного разви
тия достигается все большая точность, адекватность знания.

Многие стороны проблемы субъекта и объекта познания за по
следние годы получили дальнейшее развитие в марксистской философ
ской литературе, прежде всего в работах С. Л. Рубинштейна [2]. П. В. 
Копнипа [3 ], В. Д. Лекторского [4 ], анализу проблемы субъекта и объ
екта познания в физике посвящены исследования М. А. Маркова [5], 
В. А. Фока [в ], М. Э. Омельяновского [7], С. Г. Суворова [8], П. С. 
Дышлового [9] и др. В этих работах убедительно показано, что идеи, 
высказанные основоположниками марксистской философии, в частно
сти, по проблеме субъекта и объекта, не только не устарели, но и 
позволяют дать правильный анализ того «гносеологического урока», 
который, по словам Вора, преподала нам современная физика.

Когда сторонники субъективного идеализма, исходя из того, что 
познание прироДы возможно лишь на основе активного взаимодейст
вия субъекта и объекта, стали утверждать, что тем самым навсегда по
кончено с объективной реальностью и ее независимым от субъекта 
существованием, то они. как выяснено ч указанных работах, смеши
вали два разных вопроса: 1) существует ли объективная реальность 
вне и независимо от субъекта; 2) как она может быть отражена в зна
нии.

Если говорить об активности субъекта на эмпирическом хровн* 
познания, то, конечно, постановкой все более изощренных эксперимсн-
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тов и наблюдений мы задаем природе вес большее число вопросов, при.
чем направленность этих вопросов зависит как 01 круга интересов субъ 
екта, так и от существующей системы знаний. Бесчисленное множество 
экспериментов ставится таким образом, чтобы ответить «да» или «нет» 
относительно предсказания той или ннон теории. Прекрасным приме
ром здесь могут служить наблюдения во время полных солнечных зат
мений для обнаружения эффекта искривления световых лучей в иоле 
тяготения Солнца, предсказанного общей теорией относительности 
Эйнштейна. Несомненно, направленное! о наших вопросов природе 
должна оказывать известное влияние и на характер общих представ
лений о природе, составляемых на основе полученных ответов. Однако 
хорошо известно, что в процессе экспериментов н наблюдений приро
да, со своей стороны, ставит перед субъектом еще большее число воп
росов. и подчас очень неожиданных. Например, астрофизик, изучаю
щий строение отдаленных галактик, интересуется тем, что нз каких 
типов звезд, хорошо известных нам в нашей Галактике, они состоят. 
И вот при этих наблюдениях обнаруживаются вспышки сверхновых, и 
таким образом открывается не только новый тип звездного «населе
ния», но и новые процессы освобождения гигантских количеств энер
гии в природе, сущность которых является совершенно новой пробле
мой. Другой пример. Сейчас мы уже не удивляемся тому, что в косми
ческих лучах были открыты новые типы элементарных частиц, при
чем, возможно, мы знаем йе все нз них. Однако Первое такое откры
тие—открытие позитрона в 1932 г.— было совершенно неожиданным, 
так как до тех пор были известны всего две элементарные частицы, 
протон и электрон. Казалось, что других частиц и не должно быть, и 
исследователи космических лучей вовсЬ не ставили своей целью обна
ружение каких-либо новых частиц. Те, кто плохо знает историю нау
ки, могут возразить, что существование позитрона было предсказано 
Дираком и что физики искали именно предсказанную им частицу. Но 
открытие позитрона оказалось неожиданным, поскольку Дирак в своей 
работе ошибочно отождествил предсказанные им «дырки», с протона
ми. и вплоть до открытия позитрона теоретики бились над вопросом, 
чем же в таком случае объясняется столь большое различие в массах 
частицы и античастицы.

Эти. может быть, довольно случайные примеры показывают, на
сколько неожиданными с точки зрения первоначальных интересов субъ
екта познания бывают вопросы, поставленные природой. Бывает и так, 
что в ответ на довольно неопределенные наши вопросы природа отве
чает другими— весьма определенными, но трудными вопросами. Так, 
когда астрономы стали вести с помощью радиотелескопов наблюдения 
монохроматических линий гидроксила для выяснения пространствен
ного распределения молекул ОН в Галактике, то с первых же шагов 
они столкнулись с крайне компактными источниками, испускающими 
радиоволны в тех же спектральных линиях, и таким образом неожи
данно возник очень интересный и трудный вопрос о природе этих объ
ектов.

Конечно, для науки представляет определенную ценность резуль
тат л 10001 о правильно поставленного опыта; но все же следует при
жать, что наибольшим стимулом для научного прогресса являлись те 
случаи, когда природа давала неожиданные для исследователя ответы 
или ставила сама еще более неожиданные вопросы.

Что касается теоретическою уровня познания, то следует преж
де всею остановиться на изменении способа описания природы, кото
рое- произошло в современной физике. Квантовая физика показала, что
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возмущения в состоянии микрообъекта, вносимые его взаимодействием 
с Макроприбором, не могут быть сделаны сколь угодно малыми. По
этому классическое описание квантовой системы становится невозмож
ным. В  связи с этим Вор обосновал необходимость принципиально но
вого, квантовомеханического (дополнительного) способа описания [10] 
Этот способ описания был развит затем В. А. Фоком. Квантовомеха
нический способ описания является крупнейшим завоеванием не только 
физики, но и всего естествознания, так как он позволил в отношении 
очень широкой области качественно новых явлений отказаться от пред
рассудков, основанных на наивных представлениях, возникших нз пов
седневного опыта.

Итак, и здесь попытки естествоиспытателей понять новую область 
явлений привели не юлько к неожиданным ответам, но и к неожидан
но новой форме описания этих явлений. Физики должны были еще раз 
ощутить, с какой настойчивостью природа может заставить нас отка
заться от старых представлении и ввести новые, предсказываемые на
блюдением и экспериментом.

Современная теоретическая физика использует все новые и новые 
разделы математики. Многие разделы математики, которые родились 
в результате внутренней логики развития самой математики, вне вся
кой связи с физикой, оказались с течением времени необходимыми при 
построении фундаментальных теории современной физики (неевклидо
ва геометрия, тензорный анализ, теория групп). Это явление сталч 
иногда рассматривать как «навязывание» субъектом природе ряда 
сложных математических закономерностей. Очевидно, однако, что имен
но бесконечное многообразие открываемых в природе новых явлении и 
возникающая в связи с этим необходимость обобщения результатов 
наблюдений и экспериментов вызывают потребность во все более мощ
ном и сложном математическом аппарате. Было бы странно, если бы 
наблюдалась обратная картина, т. е. увеличивающееся разнообразие 
изучаемых явлении и законов природы укладывалось бы в сравнитель
но ограниченное число возможных простых математических схем. По
этому вполне естественно, что некоторые типы математических теорий, 
разрабатывавшихся сначала в рамках «чистой» математики, с тече
нием времени находят различные практические применения. Здесь иг
рает большую роль также то, что математика применяется физикой 
для создания все более общих теорий и схем. Однако не всякая об
щая математическая схема находит свое применение в физике или в 
других отраслях естествознания. Например, риманова геометрия явля
ется одним нз многих обобщений геометрии Евклида, но именно она 
нашла себе применение в общей теории относительности, тогда как 
многие другие варианты таких обобщений остаются чисто математи
ческими построениями. Вероятно, многие из «воображаемых» геомет
рий так гг останутся «свободными созданиями человеческого разума».

Все же это не дает никаких оснований недооценивать эвристиче
скую  роль математики. Достаточно напомнить, например, работы Шре- 
дингера, который, исходя из эмпирически установленного спектра зна
чении энергии атома, понял, что можно надеяться найти дифферен
циальное уравнение, для которого этот спектр является решением за
дачи о собственных значениях. Конкретную форму этою уравнения ом 
нашел из ряда дополнительных соображений, быть может, недостаточ
но строгих с точки зрения сегодняшних физических представлений, од
нако эвристическая роль математики для его открытия была очень ь̂  
лика. Тем гге менее решающим был тот эмпирический факт, что спектр 
собственных значений энергии атома сразу напоминал спектр соост-
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венных значений дифференциального уравнения. Еще более интерес
ным является создание Дираком его уравнения электрона, на основе 
которого не только были описаны известные свойства электрона, но и, 
как уже упоминалось, была впервые поставлена проблема античастиц 
(хотя, повторяю, первоначально Дирак думал, что античастицей для 
электрона является протон). Здесь мы имеем дело со случаем, когда 
математическая теория неожиданно для самого ее автора оказалась 
способной объяснить непредвидимый заранее круг явлений.

Вероятно, можно привести еще более разительные примеры от
крытия новых явлений, исходя нз описывающих природу математиче
ских законов Но значит ли это, что физические теории, как правило, 
могут развиваться без обращения к опыту и должны лишь «в конеч
ном счете» находить опытное «оправдание»? Не может быть ничего 
ошибочнее такого заключения. И самом деле, вернемся к рассмотрен
ным нами примерам. Уравнение Шрёдингера, как и все законы кванто
вой механики, учитывало огромное количество эмпирических данных 
атомной физики, являясь их обобщением. Уравнение Дирака было по
лучено исходя нз релятивистского уравнения Шрёдингера и некото
рых дополнительных требований, наложенных необходимостью учета 
спина электрона и исключения всех высших производных по времени. 
Последнее требование в конечном счете также было обусловлено опыт
ными данными. Поэтому уравнение Дирака явилось новым, более точ
ным и логически более правильным обобщенным описанием свойств 
электрона. I I  нет ничего удивительного, что это новое обобщение од
ного нз законов природы привело к следствиям, которые нельзя было 
предвидеть при самом составлении уравнения. Здесь в определенном 
смысле повторилась старая история. Закон Ньютона был сначала по
лучен для солнечной системы, имеющей, как известно, весьма своеоб
разное строение, но он оказался применимым и к далеким звездным 
системам.

Таким образом, дело не в том, что физические теории должны соз
даваться непременно на основе метода «'математических гипотез», но 
и в том, что законы природы обладают иногда общностью, далеко пре
восходящей ограниченный круг явлений, из изучения которого они по
лучены. Известно множество примеров того, как важнейшие законы и 
закономерности природы были найдены именно из обобщения опыт
ных данных, а не из построения математических гипотез. Сошлемся 
также на свидетельство Гейзенберга о методе исследования Бора: «Для 
Бора признание взаимосвязей исходило не из математического анали
за положенных в основу теории предположений, а из интенсивного изу
чения самих явлений, что позволяло ему "увствовать взаимосвязи ско
рее интуитивно, нежели выводить их формально» [ I I ] .

Вопрос о роли интуиции в естественнонаучном исследовании пред
ставляет большой интерес. Иногда дело изображается таким образом, 
что интуиция— это какое-то «прозрение», ни на чем объективном не ос
нованное. Однако «пророческие» выводы в естествознании, намного 
опережающие свое время, чаще всего основаны на тщательном про
думывании имеющихся фактических данных и умении нз многих воз
можных вариантов их объяснения выбрать тот, который имеет неко
торый, быть может, едва заметный перевес по сравнению с другими, 
являясь более близким к истине. В  этом умении правильно оценить си
туацию и состоит интуиция естествоиспытателя.

Итак, современное развитие наук о природе и, в частности, физи
ки убеждает нас, что, несмотря на все возрастающую активность субъ
екта познания, выводы этих наук сейчас, как и раньше, соответствуют
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существующей вне н независимо от субъекта объективной реальности 
точнее, определенным ее сторонам.

Природа бесконечно многообразна в своих проявлениях, а выбор 
путей ее исследования, как уже отмечалось, обладает значительной 
неоднозначностью. В  этих условиях естествознание на каждом этапе 
развития способно охватить лишь определенные области явлении при
роды, причем, как правило, лишь отдельные их аспекты и стороны 
Правда, объект исследования естествознания все более расширяется, 
а наши знания о природе становятся все более адекватными ей. но это 
не меняет то!о факта, что в каждым данным момент естествознание 
имеет дело лишь с ограниченным количеством аспектов той части объ
ективной реальности, которая выделена имеющимися эмпирическими 
и теоретическими средствами м представляет собой «мир» естествоис
пытатели. Выбор этих аспектов исследования природы обусловлен по
требностями общественно-исторической практики человечества, усло
виями и логикой развития науки.

Те аспекты объективной реальности, с которыми имеет дело физи
ка, удобно называть физической реальностью. В  области квантовых 
явлений понятие физической реальности включает не только микро
объект, но и условия познания, поскольку мы должны учитывать здесь 
конечную величину взаимодействия макроприбора с мнкрообьектом. 
Многие авторы, ссылаясь на прежние работы Бора, говорят о наличии 
«принципиальной неконтролируемое™» во взаимодействии микрообъ
екта и макроприбора. Следует отметить, что термин «неконтролируе
мое™» в данном случае является неудачным, так как он создает впе
чатление, что могут существовать взаимодействия, не поддающиеся 
физическому исследованию. Па самом деле, как подчеркнул В. А. 
Фок [12], речь идет о логической взаимосвязи между квантоиомехамм 
ческим и классическим способами описания, причем при переходе с 
квантового языка на классический происходит как бы утрата точности. 
Именно это и имел в виду Бор, говоря с «неконтролируемом взаимо
действии». В самых последних своих работах он уже не применял это
го термина.

В  области астрофизических явлений точность информации о со
стоянии изучаемых объектов практически не зависит от обратного воз
действия на них прибора и наблюдателя Однако астрономия, наряду 
с такими объектами, как планеты, звезды, галактики, сделала объек
том изучения всю систему галактик, пределов которой мы еще не до
стигли. Поэтому как различные количественные характеристики, при
писываемые этой области, так и ее теоретические описания, даваемые 
различными космологическими теориями, являются экстраполяциями, 
иногда очень смелыми, по пока недостаточно плодотворными. Особен
ность ситуации, создавшейся в современной космологии, состоит в тем, 
что для описания Метагалактики вводятся математические модели. 

* построенные на основе общей теории относительности, причем Мета
галактика отождествляется со Вселенной как целым.

Оказывается, что такие модели могут описать в определенном 
приближении некоторые уже известные свойства Метагалактики. В 
последнее время они позволили даже описать один новый факт—на
личие «реликтового» микроволнового излучения в Метагалактике и 
распределение энергии в нем. М ы особо подчеркиваем этот успех, так 
как еще недавно могло казаться, что указанные модели не описывают 
ничего сверх тех данных, которые использовались при их построении. 
Таким образом, способность теории описать даже один только новый 
факт не следует недооценивать. Вместе с тем это обстоятельство сви



314 В. А. Амбарцумян

детельствует о том. что упомянутые модели—не окончательные теории, 
а лишь первые попытки построения общей теории Метагалактики

Вопрос же о единственности последней нельзя считать решенный. 
Данные современной астрофизики не исключают предположения о су
ществовании других метагалактик, единственное, что можно утверж
дать. это то, что мы не имеем никаких данных о них и о способах 
их связи и взаимодействии с нашей Метагалактикой. Вероятно, эти 
«.посоОы окажутся совершенно отличными от тех, которые мы можем 
себе так наглядно представить, как, напрьмер, мы представляем взаи
модействие двух систем, находящихся на некотором расстоянии друг 
от друга и евклидовом пространстве.

Проблема построения и интерпретации космологических моделей 
приводит нас к более общей проблеме--о роли моделей в познании и 
их адекватности моделируемому объекту.

Несмотря на формальную безукоризненность той или иной моде
ли. часто оказывается, что она вовсе не соответствует моделируемому 
объекту или удовлетворительно описывает только отдельные несуще
ственные его стороны. Это бывает в случаях, когда исходные допуще
ния. принятые при построении модели, далеки от условий, соответст
вующих реальному объекту. Интересным примером может служить мо
дель «атома Бора», которая, базируясь на несколько измененной фор
ме классической механики, описывала определенный, довольно узкий 
круг атомных явлений. Однако, строю говоря, она не была адекватна 
этим явлениям, так как принципы, положенные в основу модели, бы
ли неприменимы к условиям микромира. Возможность построения мо
лелен. очень близко описывающих атомные явления, появилась лишь 
после создания квантовой механики.

Еще один пример. Когда А. Д. Белопольский сделал свое знаме
нитое открытие периодического изменения лучевых скоростей цефеид, 
сразу же была предложена модель, объясняющая наблюдаемые явле
ния двойственностью этих звезд. В дальнейшем, однако, выявилось 
полное несоответствие этой модели статистическим данным об измене
ниях лучевых скоростей цефеид, установленным из наблюдений. Дол
жна была появиться смелая идея о пульсациях цефеид, чтобы на ее ос
нове стало возможно приблизиться к действительному пониманию про
цессов в этих звездах. Первые модели пульсаций, исходившие нз допу
щения об их линейном характере, были крайне грубыми и описывали 
лишь отдельные аспекты изучаемого явления. Только нелинейная тео
рия пульсаций, созданная в самые последние годы, позволила онисагь 
их сравнительно адекватно. Но на этом этапе теория пульсаций полу
чила столь значительное развитие и вместе с тем позволила обратить 
внимание на такое большое количество новых фактов, еще требующих 
истолкования, что астрофизики говорят теперь уже не столько о моде
лях. сколько о математическом описании сложнейших явлений в це
феидах.

До сих пор речь шла о том, что допущения, положенные в основу 
модели, должны быть по возможности более адекватны реальным усло
виям в моделируемом объекте. Но успех моделирования в решающей 
степени зависит от того, достаточны ли в изучаемых условиях исполь
зуемые нами физические закономерности, законы и теории, в том чис
ле и фундаментальные законы и теории физики.

Принятая сейчас форма основных законов физики базируется па 
изучении свойств вещества хотя и в широком, но ограниченном диапа
зоне физических условий. В условиях, резко отличных от уже извест
ных, эти законы могут оказаться неприменимыми и должны будут под
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вергнуться дальнейшим уточнениям и обобщению, что лишь усилит их 
значение и расширит область их применимости. В  самом деле, законы 
физики представляют собой обобщение определенной совокупности 
фактических данных, выраженное в возможно более простой и крат
кой форме. Однако нельзя думать, что система законов теоретической 
физики, полученная на каком-то определенном этапе развития науки, 
является абсолютно точной, законченной и не подлежащей дальней
шему обобщению. Эти законы лишь неполно, приближенно отражают 
объективную реальность и не только могу», но и должны подвергаться 
уточнениям и обобщению. (Уточнение н обобщение законов природы 
это обычно единый процесс. Например, переход от классической меха
ники к специальной теории относительности явился и уточнением клас
сической механики, и обобщением ее на случай больших скоростей).

Такой взгляд исходит из анализа развития современного естест
вознания, которое открывает с течением времени все большое много
образие новых, ранее неизвестных явлений, качественно отличных от 
тех, с которыми оно имело дело прежде. Для их описания мы уже не 
раз оказывались вынужденными обобщать физические законы и тео
рии.

Я хотел бы быть правильно понятый. Когда мы говорим о воз
можности того, что даже такие- хорошо обоснованные физические тео
рии, как квантовая механика, специальная и общая теория относитель
ности, имеют лишь ограниченную область применимости, это может 
дать повод радоваться людям, для которых они являются слишком 
«странными» и далеко идущими в отказе от привычных представле
ний. На самом же деле мы хотим сказать, что там. где кончается об
ласть применимости известных сейчас фундаментальных физических 
теорий, должны существовать еще более необычные условия, описание 
которых потребует создания более общих фундаментальных теорий, 
еще решительнее порывающих с классическими представлениями, а не 
представляющих какой-то «возврат» к ним.

Критикуя некоторые стороны применения метода моделей в естест
вознании, особенно в той форме, какую оно приняло в астрофи «икс и 
космологии, мы, конечно, не стремимся бросить тень на сам *тот ме
тод. Все дело лишь в том, что очень часто модели строятся без пред
варительною (или параллельного) анализа их исходных предпосылок. 
Но нельзя забывать, что построение моделей оказывается полезным 
тогда, когда оно исходит нз тщательною изучения фактических дан
ных и, но возможности, достаточно надежных предположений. Чем 
более точно удается обеспечить степень адекватности исходных пред
посылок условиям, в которых происходит явление, тем более ценной 
может оказаться модель. Ценность модели наиболее полно выражается 
в том, что она позволяет предсказывать какие-то новые явления. Из
вестно, что астрофизики уже десятки лет разрабатывают модели внут
реннего строения звезд главной последовательности на диаграмме 
Герцшпрунга Рессела, основанные, как всем нам кажется, на доволь
но разумных предпосылках. Но, несмотря на гигантскую по объему 
работу, несмотря на то. что астрофизика буквально переполнена нео
жиданными открытиями, на основе современной теории внутреннею 
строения звезд не было предсказано какого-либо принципиально но
вого явления, которое было бы затем обнаружено наблюдениями. С 
другой стороны, после открытия новых фактов их обычно удавалось 
«согласовать» с теорией путем введения более или менее произволь
ных дополнительных гипотез. Все это лишает разработанные в настоя
щее время модели внутреннего строения звезд значительной части их
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ценности, говорит об их недостаточности. Гщ е хуже обстоит дело с «мо
делями Вселенной* в космологии.

Итак, природ?» снова оказывается гораздо богаче представлений 
о ней. сложившихся в современном естествознании, а бесчисленные 
«сюрпризы», которые она преподносит исследователям, делают ее изу
чение захватывающе интересным.

3 ПРОГ>Л1МА ЕДИНСТВА НСТЕСТВПШОНАУЧНОП К А Р Т И Н Ы  М И Р А

До начала XX  в. в естествознании было общепринятым представ-
лепие об универсальности законов классической механики, «сводимо
сти» к ним всех других закономерностей природы. На основе этою 
представления и была построена механическая картина мира. Тому, 
что далеко не всем явлениям природы удалось дать механическое обь- 
яснение, не придавалось существенного значения. Считалось, что это— 
временно.

Научная революция XX  в. разрушила эти метафизические воз
зрения: стало совершенно очевидным, ь10 многообразие известных 
явлений природы невозможно втиснуть в узкие механистические рам
ки. С другой стороны, грандиозные успехи современной фнзнки и ее 
впечатляющих применений привели к соблазну считать, что некоторое 
новое, но опять завершенное, по крайней мере в общих чертах, единст
во естественнонаучной картины мира может быть достигнуто на основе 
фундаментальных законов современной физики, т. е. вся совокупность 
известных явлений природы—физических, астрофизических, химиче
ских, геологических, биологических и т. причем как уже известных, 
так*и еше не открытых— может быть сведена к этим законам.

Между тем ясно, что хотя при изучении, например, явлении жиз
ни методами физики мы имеем дело с обычными физическими про
цессами, но чрезвычайно сложная структура молекул, белков, наслед
ственною вещества хромосом и клетки в целом определяет ряд спе
цифических новых качеств живого, которые и изучаются биологией 
(применение к этим системам принципа дополнительности Бора выяв
ляет серьезные трудности, относящиеся к описанию состояния этих си
стем; их дальнейшее изучение привести к новым способам описания, 
адекватным системам данного типа).

Для дальнейшею обсуждения вопроса о возможности «сведения» 
явлений жизни к физике мы остановимся на двух важнейших тенден
циях в развитии современного естествознания. Первая из них, которую 
можно назвать аналитической, заключается в сведении изучаемых на
ми сложных явлений к простым и, далее, в нахождении наиболее про
стых и вместе с тем возможно более общих закономерностей природы. 
Например, разнообразие планетных движении и их возмущений уда- 
лось свести к закону тяготения Ныотона. Многие свойства вещества 
удалось объяснить па основе представления, что во всех трех агрегат
ных состояниях вещества— твердом, жидком и газообразном— оно сос
тоит из молекул и атомов. Сложнейшая структура атомных и молеку
лярных спектров была описана исходя из относительно простых и об
щих законов квантовой механики. Все разнообразие химических сое
динений удалось свести всего лишь к сотне с небольшим элементов пе
риодической системы Менделеева. Таким образом, аналитический ме- 
год одерживал победу за победой (иногда заставляя нас, естествоис- 
1'ытателей, думать, что только он является единственным подлинно 
научным методом познания природы).

По история естествознания за последнее столетие свидетельствует
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о том. «пи блестящие успехи в познании природы часто являлись так* 
же результатом применения синтетическою метода, возникшего из тен
денции выводить закономерности сложных явлений на основе знания 
элементарных (часто называемых фундаментальными) законов приро* 
яы. Простейшим примером может служить создание кинетической тео* 
рии газов. Совершенно очевидно, что рассмотрение поведения отдель
ной молекулы не позволяет вывести законы идеальных газов, тогда как 
статистическое рассмотрение ансамбля молекул дает возможность по
строить кинетическую теорию не только идеальных, но и реальных га
зов. При этом в ансамбле из большого числа частиц появляются новые 
свойства— как следствие не только свойств отдельной молекулы, но. в 
значительно большей степени, статистических закономерностей, прису
щих только ансамблю частиц (диффузия, теплопроводность и др). На 
этом простом примере мы видим, что система обладает закономерно
стями. качественно отличными от тех. которыми обладает каждый ее 
элемент в отдельности. Еще более поразительны свойства тел с упоря
доченным расположением частиц, о чем свидетельствуют, например, яв
ления проводимости, сверх проволи мости, ферромагнетизма. (И  было 
бы неверно считать, что исследования на основе синтетическою мето
па не наука, я. так сказать, уже ее приложения). Очень важную роль 
синтетический метод играет в астрономии. Теория переноса излучения 
в газовых туманностях, теория внутреннею строения звезд, теория 
звездных систем примеры подобного синтеза. Выясняется, что астро
номии необходим не только теоретический синтез систем, состоящих нз 
атомов, но и синтез, например, нейтронных и гнперонных конфигура
ции звездных масс, т. е. конфигурации, состоящих нз элементарных 
частиц П З , И ] .

Пели в астрономии синтез производится теоретически и преследу
ет цель глубже понять изучаемый космический объект, то в лаборатор
ной физике, химии, биологии наряду с теоретическим синтезом боль
шую роль играет экспериментальная реализация сложных систем, как 
предварительно рассмотренных теоретически, так и построенных мето
дом проб н ошибок.

Чем выше уровень организации системы, тем в большей степени 
на первый план выдвигаются взаимосвязь и взаимодействие ее эле
ментов. В  результате у системы появляются все более сложные качест
ва. закономерности ко.торых могут оказаться настолько существенны
ми для системы, что элементарные законы, которым подчиняются от
дельные части этой системы, начинают играть лишь подчиненную роль. 
В  этом смысле биологические системы должны рассматриваться как 
результат естественного синтеза, ведущею к появлению новых свойств, 
по сравнению с которыми первоначальные Физико-химические свойст
ва элементов этих систем являются трш-иальиымн. и просто смешно 
«сводить» живые организмы к простои сумме составляющих ее эле
ментов. (Разумеется, многие менее существенные свойства живых ор
ганизмов могут получиться именно путем простого суммирования; на
пример, вес организма равен сумме весов его элементов и т. д.).

Синтетические тенденции в развитии естествознания оказали ог
ромное влияние на современную технику. Атомные котлы, полупровод
ники, тонкий химический синтез—все это примеры возникновения, в 
результате научных открытий, целых направлении новой техники Мож
но упомянуть н такие факты, когда области науки, созданные на ос - 
новс синтетического метода и уже получившие широкое применение в 
технике, продолжают свое дальнейшее развитие в рамках науки. При
мером может служить создание лазеров и мазеров. Вероятно, такое же
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положение еще долго будет иметь место в отношении синтеза белка.
Подобно тому как аналитический метод, несмотря на псе свои ус

пехи, не привел и не может привести к установлению каких-то «окон
чательных» и «самых общих» законов элементарных явлений, так и 
успехи синтетического метода при всем его могуществе и значении для 
самых разных областей естествознания не дают оснований считать, 
что мы находимся на пороге синтеза «окончательной», хотя бы в основ
ных чертах, единой естественнонаучной картины мира, в которой ос
тались только мелкие «недоделки», в частности в области физики вы
соких энергий. Подобные взгляды, высказываемые время от времени 
ювольно многими естествоиспытателями, представляются такими же 
наивными, как и гордая уверенность физиков конца X IX  в. в том, что 
на долю потомков в их науке не остается почти ничего существенно
го. Лорд Кельвин был одним из очень немногих, заметивших на небо
своде классической физики два «маленьких» облачка: «ультрафиоле
товую катастрофу» в теории излучения и отрицательный результат 
опыта Манкельсона при попытке обнаружить скорость Земли относи
тельно эфира. Но из этих двух «облачков» родились такие научные 
исполины, как квантовая механика и теория относительности! В  наши 
дни аналогичное положение сложилось в астрономии.

Занимаясь теоретическим синтезом звездных систем, состоящих из 
большого числа звезд, астрономы смогли понять многие свойства 
звездных групп, скоплении и галактик. Ещ е в конце 40-х годов каза
лось, что ядра галактик также состоят из одних только звезд. Однако 
наблюдения показали, что явления в ядрах галактик— прежде всего 
происходящие в них грандиозные взрывы, по сравнению с которыми 
взрывы свер .новых, считавшиеся до сих нор самыми мощными про
цессами выделения энергии в природе, кажутся детскими игрушка
ми. нельзя объяснить, если считать их совокупностями звезд. О ка
залось. что в состав, по крайней мере некоторых, ядер галактик вхо
дят отличные от звезд сверхмасспвныс тела, способные к таким взры
вам. В настоящее время есть веские основания допустить, что про
цессы, обусловливающие эти взрывы, вряд ли смогут быть описаны 
в рамках известных физических законов. То же самое следует сказать 
и о про ;ессах выделения энергии в открытых в 1963 г. квазарах

1е физики, которые считают, что известные сейчас фундаменталь
ные физические теории достаточны для описания всего многообразия 
явлений во Вселенной, сначала с недоверием отнеслись к фактам, сви
детельствующим о громадных запасах энергии в ядрах многих галак
тик. а когда такие факты были установлены вполне надежно, пытаются 
объяснить их с точки зрения известных физических представлении, на
пример, на основе механизма гравитационного коллапса. Но посколь
ку новые исследования показывают, что этим ничего добиться нельзя, 
их точка зрения об универсальности фундаментальных теории совре
менной физики буквально повисает в воздухе. Здесь уместно вспом
нить глубокую мысль Гейзенберга: «... Переход точных естественных 
наук от ранее исследованных областей опыта к новым областям никог
да не будет означать простого применения уже известных законов к 
этим новым областям. Наоборот, действительно новые области опыта 
всегда будут вести к возникновению новых систем научных понятий и 
законов, не хуже старых поддающихся рациональному анализу, но об
ладающих существенно отличной природой» Г15].

С нашей точки зрения, идея о том, что бесконечное число явлений 
природы может быть понято на основании ограниченного числа фун
даментальных законов и теории, является недостаточной. Природа
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бесконечна в своем многообразии даже в отношении уровня законов. 
т. е. какие бы общие и «окончательные» законы, описывающие фунда
ментальные свойства материн, мы ни установили, они всегда в прин
ципе имеют лишь ограниченную область применимости. Следователь
но, любая единая естественнонаучная картина мира представляет со
бой лишь относительно завершенный теоретический синтез знаний и 
по мере дальнейшего исследования природы будет сменяться новыми, 
но всегда лишь относительно завершенными «едиными картинами ми
ра» все большей степени общности и точности.

4. П Р О Б Л Е М А  РАЗВИТИЯ В СОВРЕМЕННОМ ЕСТЕСТВОЗНАНИИ

Хорошо известно, что идея развития пробила себе дорогу в естест
вознании уже в конце X V I I I  в. Мы имеем в виду знаменитую космого
ническую гипотезу Лапласа, историческое значение которой трудно пе
реоценить. Однако конкретная форма идеи развития в естествознании 
того времени—форма механистического эволюционизма—была еще 
крайне несовершенна. Кроме того, многие естествоиспытатели, быть 
может, бессознательно находясь под сильным влиянием примеров цик
лической (периодической) смены явлений, хорошо известных из повсе
дневной жизни (смена дня и ночи, смена времен года, сезонные изме
нения в природе и т. д.), рассматривали развитие как механический 
круговорот, в котором происходит интеграция систем из некоторых 
«простейших» элементов и последующий распад их на эти же элемен
ты, причем каждый цикл развития завершается возвращением к исход
ному пункту. Правда, дальнейшее проникновение идеи развития в ес
тественные науки все больше подрывало как механистический эволю
ционизм (огромное значение здесь имело создание теории Дарвина и 
впоследствии теории мутаций), так и представление о механическом 
круговороте (открытие принципа возрастания энтропии и его приме
нение ко все большему числу более разнообразных систем).
Все же в некоторых областях естествознания механистический эволю
ционизм находил себе убежище вплоть до конца первой трети XX в., 
например, в астрономии, где ряд специфических трудностей изучения 
космогонических процессов и отсутствие достаточного количества эм
пирических данных приводили к появлению великого множества не
обоснованных, часто лишенных эвристической ценности «космогони
ческих гипотез». В этих гипотезах принималось, что все состояния не
бесных объектов почти стационарны, так что их эволюция состоит в 
плавном, крайне медленном переходе от одного стационарного состоя
ния к другому стационарному состоянию.

В соответствии с традицией, восходящей к космогоническим гипо
тезам X V I I I— X IX  вв., считалось, что все небесные тела возникли из 
некогда существовавшей протяженной туманности. Гот факт, что в на
шей Галактике мы не наблюдали очень больших масс диффузной ма
терии и подавляющая часть ее вещества сосредоточена в звездах, с 
этой точки зрения означал, что процесс образования звезд Галактики 
в основном завершился в какую-то отдаленную эпоху в прошлом, при
чем Галактика в ее современном состоянии не переживает сколько- 
нибудь быстрого, доступного наблюдениям развития.

Очевидно, однако, что при изучении эволюции того или иного обь- 
екта особенно важно исходить не из априорных допущений, а из анали
за свойств данного объекта, выведенных на основе оооощеннн наолю- 
дательных данных, поскольку каждому уровню материальною мира
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соответствуют не только свои собственные структурные, но и отлич» 
мыс от других уровнен эволюционные закономерности.

Ясно также, что закономерности развития объекта на любом 
структурном уровне организации материн могут быть обусловлены та« 
кнми факторами, которые мало заметны при рассмотрении стационар» 
ных, равновесных состояний объекта, так что особое внимание следу
ет обратить на поиски и изучение нестационарных, неравновесных со
стояний различных объектов, тем более что уже сравнительно давно 
астрономия открыла много типов космических тел, в которых происхо
дят относительно быстрые изменения, иногда носящие катастрофиче
ский характер.

Исследования, основанные на систематическом применении такого 
подхода, были начаты нами впервые в 30-х годах в Ленинградском 
университете и продолжаются сейчас в Бюраканской обсерватории. 
Они привели к формулировке новых представлений о темпах и путях
развития многих типов звезд и звездных систем.

Анализ наблюдательных данных относительно стационарности или 
нестациопариости звезд и звездных групп, входящих в Галактику, по
каза I, что наша Галактика, в противоположность общепринятым ра
нее представлениям, является системой, в которой происходят бурные 
и подчас весьма быстрые изменения.

Применение принципов звездной динамики к открытым звездным 
скоплениям привело к ныводу, что, даже если такие скопления нахо
дятся в <стационарном» состоянии, в результате взаимодействия звезд 
они должны как 61,1 «испаряться». В результате этого процесса мно
гие скопления должны будут исчезнуть в\теченне всего лишь несколь
ких сотен миллионов лег, а некоторые нз них даже и течение немно
гих десятков миллионов лет.

Такому же анализу была подвергнута совокупность визуально- 
двойных звезд Галактики. Выяснилось, что процессы распада звезд
ных пар. происходящие вследствие их встреч со звездами окружающе
го поля, доминируют над процессами возникновения новых пар при 
случайных сближениях звезд.

Количество одиночных звезд в общем звездном поле Галактики 
постоянно растет за счет распада скоплений и визуально-двойных 
звезд, причем этот процесс идет только в одном направлении. Таким 
образом, распад и рассеяние (в полном соответствии со вторым нача
лом термодинамики) характеризуют общую направленность процес
сов в нашей Галактике и, как оказалось впоследствии, также и в дру
гих галактиках.

В лих работах также было сформулировано понятие «короткой 
шкалы» возраста Галактики и образующих ее звезд [16]. Согласно 
«долгой шкале», принятой в начале 30-х годов, предполагалось, что 
возраст звезд Галактики составляет 101*— 1013 лет. Но открытие неиз
бежного распада звездных групп и скоплений за сравнительно корот
кие сроки свидетельствовало, что Галактика в ее современном состоя
нии не может иметь возраст, превосходящий (по порядку величины)
109— I О10 лет.

В 30—40-е годы были получены новые важные данные о направ
ленности процессов в звездных системах и о возрастах звезд в Галак
тике.

Факты доказывали, что возникновение туманностей из звезд— до
вольно распространенное явление. Наоборот, мы не знаем пока ни од
ного случая, когда из диффузной материн возникал бы плотный объ
ект, хотя такие переходы, допускавшиеся в старых космогонических
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гипотезах, допускаются и по многих распространенных до сих пор кос
могонических теориях.

В результате работ бюраканских астрономов в конце 40-х голов 
было установлено существование нового типа звездных систем—звезд
ных ассоциациА-1-недавно возникших групп звезд, распадающихся не
посредственно после своего рождения [17]. Эти системы в своем боль
шинстве оказались нестационарными в полном смысле слова, посколь
ку входящие в них звезды быстро удаляются друг от друга. Тем са
мым оказалась нестационарной и наша Галактика, поскольку процесс 
возникновения новых звезд (в виде звездных ассоциаций) продолжает
ся в ней и в современную эпоху.

Вместе с тем это открытие явилось сильным аргументом в пользу 
представления о рассеянии вещества из первоначальных малых объе
мов как важнейшей части процесса космической эволюции С другой 
сторон!»!, наблюдения по-прежнему не давали никаких указании отно
сительно возможности перехода нз диффузного состояния в более плот
ное состояние.

Дальнейшие исследования, особенно в области внегалактической 
астрономии, привели к обнаружению многочисленных новых свиде
тельств в пользу того, что во Вселенной пропессы развития связаны с 
рассеянием вещества, т. е. с переходом от более плотного вещества к 
менее плотному, в противовес устаревшим взглядам о сгущении кос
мических тел нз разреженной материи.

В  50-х годах было показано существование значительного про
цента явно нестационарных групп и систем также среди галактик, их 
групп и скоплений. Для очень многих групп и скоплений галактик бы
ла обнаружена большая дисперсия скоростей, что свидетельствует о 
неустойчивости соответствующих групп Для объяснения этого явле
ния было выдвинуто следующее представление: галактики каждого
скопления с момента его возникновения получили столь большие ско
рости , что силы взаимного притяжения недостаточны для сохранения 
скопления как системы. Более того, оказалось, чго среди кратных га
лактик процент неустойчивых систем типа Трапеции во много раз вы
ше. чем среди кратных .звезп. Иными словами, вместо отдельных про
явлений нестационарности мы наблюдаем повсеместные процессы рас
пада скоплений I! групп галактик [ 1Я].

Новые возможности изучения нестационарных явлений в галакти
ках дало открытие радиогалактик. которые являются резко нестацио
нарным!! объектами и могут испускать радиоизлучение лишь в тече
ние коротких промежутков времени. Хотя длительность их радиоизлу
чения измеряется миллионами лет, все же этот срок мал по сравнению 
с возрастом галактик. Иными словами, радногалактнки— краткая, пре
ходящая фаза эволюции галактик.

Именно изучение радиогалактик привело к обоснованию идеи о 
гигантских взрывных процессах, происходящих в ядрах галактик. 
Нел!! тот период в жизни галактики, когда она испускает интенсив
ное радиоизлучение, назвать радиовспышкой галактики, то, как было 
показано, радиовспытнка галактики является результатом гигантско
го взрыва в ее ядре. Представление о взрывах в ядрах галактик встре
тило сначала огромное сопротивление со стороны тех астрономов, ко
торые продолжал!! считать, что космическая эволюция заключается 
прежде всего в концентрации диффузного вещества. В противовес 
представлению о взрывах была предложена и приобрела широкую по
пулярность ни на чем не основанная гипотеза о том. что причиной ра
диовспышек являются столкновения галактик. Понадобилось почти 
21—321
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десять лет. чтобы эта необоснованная н неплодотворная гипотеза по
теряла всякий научный кредит. Однако лаже для сторонников пред
ставления о взрывах в ялпах галактик оказались неожиданными те 
прямые подтверждения, которые это представление п о л у ч и л и  уже п на
чале 60-х годов, когда был о т к р ы т  взрыв, происшедший всего 1.5 мли. 
лет назад в ядре галактики М82. и изучены движения в околоядерных 
областях так называемых сейфертовскнх галактик. Тем самым было 
обосновано введенное несколько ранее понятие космогонической ак
тивности ядер галактики. Дальнейшим подтверждением этих идей яви
лось открытие квазизвездных радионсточников (квазаров).

При изучении нестационарных процессов в ядрах галактик и ква- 
зизвездных объектах мы имеем дело с изучением концентрации огром
ных масс в относительно малых объемах. Речь идет о массах поряд
ка 10ю (а иногда даже более) солнечных масс, сосредоточенных в 
объемах, во много раз меньших, чем объем какого-либо звездного 
скопления. Речь идет о превращениях вещества, при которых плот
ность меняется в миллиарды раз. а напряженность гравитационного 
поля может юстигать неслыханных величин. Как уже говорилось, нет 
и иг может быть никакой гарантии, что известные нам законы физики 
соблюдаются и в этих у с л о в и я х . И совсем неудивительно поэтому, если 
окажется, что имеющиеся сейчас большие трудности теоретического 
истолкования рята нестационарных процессов могут перерасти с тече
нием времени в прямое противоречие с известными нам законами тео
ретической физики.

Попытки математической формулировки части таких процессов 
были впервые сделаны Иорланом |"19] .'фн считал, что его построения 
относятся к происхождению звезд. На самом деле они, вероятно, более 
применимы к вопросу о происхождении галактик.

Итак, хотя длительность космогонических процессов в большинст
ве случаев велика по сравнению с периодом астрономических наблю
дений. в жизни космических тел и их систем есть и такие этапы, ког
да в них возникают, в ходе самого процесса развития, новые силы, ко
ренным образом меняющие их состояние. Быстрота происходящих при 
этом изменений создает возможность либо наблюдать эти изменения 
непосредственно (вспышки новых, сверхновых и т. д.), либо делать вы
воды о них на основе очень ясных косвенных данных (распад откры
тых звездных скоплении и звездных ассоциаций, взрывы в ядрах га
лактик).

Стоит отметить любопытный с точки зрения истории науки курь
ез' те астрономы, которые не понимали роли нестационарных объек
тов в космической эволюции, обычно бывали склонны закрывать гла
за на трудности, связанные с их истолкованием, рассматривая их как 
каких-то «уродов», выходящих за рамки общих закономерностей раз
вития.

Однако правильной оказалась противоположная точка зрения, ис
ходящая из того, что нестационарные процессы представляют собой 
закономерные фазы космической эволюции, хотя в каждый данный мо
мент процент космических объектов, переживающих поворотную эпоху 
развития, обычно мал и. во всяком случае, гораздо меньше, чем про
цент объектов, находящихся в стационарном состоянии (например, 
число звезд в ассоциациях мало по сравнению с числом звезд в об
щем поле Галактики).

Нестационарные состояния обычно являются поворотным пунктом 
м. развитии объекта, связанным с рождением новых тел (например, 
звездные ассоциации) или с переходом объекта из одного класса в
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другой (например, вспышки сверхновых, приводящих к превращению 
звезды в туманность).

Следовательно, подробное изучение нестационарных или переход
ных явлении открыло путь для более полного понимания эволюции 
космических объектов. В  самом деле, до середины 30-х годов, когда 
были получены первые важные данные относительно нестационарных 
объектов, эволюционные идеи не играли в астрофизике существенной 
роли, хотя большинство астрофизиков прекрасно понимали, что они 
имеют дело с изменяющимися, развивающимися объектами. И если 
сегодня вся астрофизика оказалась буквально пронизанной идеей эво
люции звезд, звездных скоплений и галактик, то это, несомненно, яви
лось результатом большого внимания к изучению нестационарных объ
ектов во Вселенной.

Современная космогония свидетельствует о том. что важнейшей 
чертой процессов развития космических объектов является их необра
тимый характер. Циклические изменения в них если и происходят, то 
лишь как элементы опщего необратимого изменения структуры этих 
объектов. В  сущности, когда в естествознании говорят о развитии той 
или иной системы, то всегда имеют в виду именно чеобратнмое изме
нение ее структуры, в пяле важных, но частных случаев принимающее 
форму прогресса и регресса Г20].- —

Итак, революция в естествознании XX  в. сделала актуальными 
среди других и такие философские вопросы, как проблема субъекта и 
объекта познания, проблема построения единой естественнонаучной 
картины мира (включающая вопрос о степени общности и границах 
применимости фундаментальных законов и теорий современной физи
ки), проблема развития. Выводы нз анализа этих проблем находятся в 
соответствии с основными положениями диалектического материализ
ма. Ф акт  остается фактом: многим естествоиспытателям, к числу ко
торых я отношу ч самого себя, философия диалектического материа
лизма помогала и помогает в осмыслении ряда трудных проблем. Ко 
нечно. эта философия не представляет собой какой-то догмы или уни
версального рецепта на все случаи жизни. Она является определен
ным способом мышления, который можег привести к интересным и пло
дотворным результатам. Вот почему я присоединяюсь к тем авторам, 
которые считают необходимым тесное сотрудничество философов и 
естествоиспытателей в решении принципиальных проблем наук о при
роде.

В  заключение доклада я должен выразить глубокую благодар
ность кандидату философских наук В. В. Казютннскому, который при
нял самое деятельное участие в его составлении. Если доклад пред
ставляется только от моего имени, то лишь потому, что за высказан
ные в нем взгляды в конечном счете должен отвечать я.
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Н ЕС Т А Ц И О Н А РН Ы Е  Я В Л Е Н И Я  В М И РЕ  З В Е З Д
И ГА Л А К Т И К

Вполне естественно, что Академия наук СССР назвала свою выс
шую награду именем Михаила Васильевича Ломоносова. Но тем са
мым она предопределила, что всякий, кто удостаивается этой награ
ды, оказывается в трудном положении: вся жизнедеятельность Ломоно
сова являет собой пример такого беззаветного служения науке и вме
сте с тем беспредельной преданности своей родине, что каждый из на
граждаемых поневоле терзается сомнениями, достоин ли он столь вы
сокой награды. Вы поймете мои чувства, если учтете, что, подобно 
многим моим товарищам, я постоянно испытывал и испытываю глу
бочайшее благоговение перед эти м. дорогим и священным именем.

Смущение, которое вызвала во мне ьта награда, усиливается еще 
и тем, что в прошлом году она была вручена ученому, чья деятель
ность мне всегда представлялась недосягаемым образцом научного 
творчества,— академику Ивану Матвеевичу Виноградову. Еще в 20-х 
годах в Ленинградском университете Иван Матвеевич внушал нам, что 
в науке важно не модное, а трудное и полезное. И именно потому, что 
Иван Матвеевич сам строго придерживался этого правила, его имя 
стало знаком качества в любимой им науке.

Что касается меня, то пример Ивана Матвеевича Виноградова в 
моей работе и жизни имел такое же большое значение, как советы 
моего наставника и руководителя Аристарха Аполлоновича Белополь
ского по конкретным методам астрофизических исследований. При по
лучении почетной на! рады в моих мыслях вновь возникает образ это
го большого труженика науки, одного 113 основателей астрофизики, 
выдающегося русского ученого. В  результате работы под руководст
вом Белопольскою в 1928— 1932 гг. для меня стали яснее специфиче
ские особенности астрофизических исследований, что оказало боль
шое влияние на мою дальнейшую деятельность.

Переходя к теме своего доклада, хочу отметить, что и в этом воп
росе я нахожусь в трудном положении. Дело в том, что самым серьез
ным моим достижением и одним из главных достижений коллектива 
Бюраканской обсерватории я считаю открытие активности ядер галак
тик. Однако на эту тему я уже делал доклад на Общем собрании Ака
демии наук С С С Р в 1968 г. К  тому же. в отличие ог ситуации, имев
шей место лет 15 назад, когда вне Ьюракана никто не верил в суще
ствование такой активности, сегодня о ней говорят почти на каждом 
углу, а раз это стало модой, то я имею еще одно основание коснуться
лишь вскользь этой темы.

В 1927— 1928 гг., когда я и мои сверстники оканчивали Ленин
градский университет, все большее развитие получала интерпреш цня 
звездных спектров на основе хорошо разработанной к тому времени

Доклад на Годичном общем собрании ЛИ СССР 2 марта 1972 г. Вестник АН 
СССР. 5. 33. 1972.
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систематики атомных спектров и представлений о переносе излучений
как основной форме энергообмена в звезде и в ее атмосфере. 1еория 
переноса излучения, носившая также название теории лучевого рав- 
новесия звездных атмосфер, стала широко применяться. Молодежь 
была увлечена идеен, что подобно тому, как атомные спектры яв
ляются языком, на котором атомы говорят нам о своем строении, так 
и спектры звезд при надлежащей их теоретической интерпретации, 
главным образом на основе теории лучистого переноса, рассказывают 
об устройстве звездных атмосфер. Именно поэтому уже югда меня 
сильно привлекали задачи теории лучистого переноса, и я стал до
вольно прилежно заниматься ими.

Нели уж я не удержался и сказал здесь о том, что спектры ато
мов являются языком, на котором атомы говорят о своем строении, 
не могу не упомянуть, что именно в то время я задал себе вопрос: а 
насколько однозначно спектр собственных значении какой-либо систе
мы определяет ее устройство? Так впервые возникла задача, обратная 
задаче Ш турма— Лиувилля. На короткий срок я отошел от своих аст
рофизических занятии и вскоре после окончания университета напеча
тал в журнале « 2е11$сйгП1 1иг Рпу$1к » маленькую статью, в ко
торой поставил эту обратную задачу и нашел ее решение для очень 
частного случая. Ьсли астроном выполнил математическую работу и 
напечатал ее в физическом журнале, то, ясно, что на нее никто не об
ратит внимания. Только через 15 лет после ее опубликования шведский 
математик Борг раскопал ее, в результате чего он и труппа советских 
математиков уже в послевоенный период выполнила ряд интересных и 
более общих исследований по «обратно»\ задаче» теории собственных 
значений дифференциальных уравнений.

Эпизод с этой работой не отвлек меня от теории переноса излу
чения. Я все больше занимался как вопросами применения этой теории 
к звездным спектрам, так и попытками найти математические методы 
решения задач теории переноса. К  сожалению, теория переноса, в ос
новном задача математической физики, одинаково применимая и в 
астрофизике, и в геофизике, и в оптике моря, и в расчетах по много
кратному рассеянию нейтронов, иногда увлекала меня больше, чем 
первая, чисто астрофизическая.

В разработке математических методов наиболее значительных ре
зультатов нам удалось добиться лишь в 1939— 1942 гг. Первый из этих 
результатов заключался в том, что было найдено решение уравнения 
переноса излучения для глубоких слоев рассеивающей и поглощающей 
плоскопараллельной среды при любой форме индикатрисы рассеяния 
и тем самым, заодно, решена чисто геофизическая задача изменения 
освещенности в морских глубинах, куда проникает лишь многократно 
рассеянный свет. Второй, более значительный результат состоял в на
хождении приема, с помощью которого уравнения переноса излучения 
(тогда рассматривались лишь линейные задачи переноса) сводятся к 
некоторым простым легко решаемым функциональным уравнениям. 
Этот прием заключался в применении так называемого принципа ин
вариантности. Поэтому иногда наш метод называют также методом 
или принципом инвариантного вложения.

Поясним его суть на одном примере. Представим себе однородную 
рассеивающую и поглощающую среду, заполняющую полупространст
во, ограниченное некоторой плоскостью. Па эту граничную плоскость 
падает параллельный пучок лучей. Он входит в среду и там претерпе
вает многократные рассеяния и поглощения. Спрашивается, какой по
ток рассеянного излучения выйдет из среды наружу в каком-нибудь за 
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данном направлении? Для решения этой задачи раньше поступали 
следующим образом. Анализировали процессы поглощении и испуска
ния света в каждой точке, расположенной внутри рассеивающей сре
ды, устанавливали, какое количество света должна рассеивать едини
ца объема на различных глубинах и затем вычисляли поток выходя
щего в заданном направлении излучения. Поскольку на каждый эле
мент объема падают какие-то доли свега, рассеянного всеми другими 
объемами, то задача оказывалась весьма сложной и приводила к труд
ным для практического решения интегральным уравнениям.

Предложенный нами метод заключался в том, что к границе сре
ды прикладывался дополнительный слои, обладающий темн же свойст
вами, что и среда. Полупространство после прибавления слоя малой 
толщины остается полупространством и имеет те же интегральные 
свойства, поэтому выходящее из него излучение от прибавления до
полнительного слоя не должно изменит вся. Однако наш тонкий слой 
сам обладает свойством поглощать и рачсенвать. Поглощая, он что-то 
убавляет нз падающего на него со всех сторон света, а рассеивая,— 
добавляет. Из сказанного следует, что сумма изменении, внесенных 
дополнительным тонким слоем, должна быть равна нулю. Л так как 
все эти изменения непосредственно выражаются через интенсивности 
падающего и выходящего излучения^ иолу чается некоторое простое 
функциональное уравнение, связывающее эти интенсивности. Из урав
нения выводится решение задачи. Гаким образом, уже не надо «вле
зать» внутрь среды и анализировать происходящие там явления. По
скольку для построения этого метода существенно то, что конечный 
результат не изменяется от прибавления дополнительного слоя, основ
ная его идея была названа нами, быть мсжет, несколько претенциозно 
«принципом инвариантности».

Элегантность и простота метода заставили меня заняться ею при
менением сперва к другим задачам теории переноса излучения (обоб
щить его), а затем и к задачам совершенно других типов. Например, 
с его помощью удалось легко справиться с трудной проблемой флук
туации интенсивностей в звездной системе, содержащей случайно рас
пределенные поглощающие облака.

Этот метод решения задач переноса получил дальнейшее разви
тие в трудах В. В. Соболева и его учеников, в работах С. Чандрасека
ра и его школы, Р. Веллмана и его группы и в последние годы в рабо
тах группы бюраканскнх исследователей. Было показано также, что 
принцип инвариантности позволяет найти простые пути решения боль- 
итого класса других задач математической физики и является доволь
но сильным орудием и в некоторых других областях математики. Как 
ни удивительно, но недавно было показано, что этот метод, казалось 
бы, целиком основанный на линейности соответствующих задач, может 
быть применен и в области нелинейных задач.

Я назвал одну область, увлекавшую молодых астрофизиков в кон
це 20-х годов,— теорию звездных атмоецкр и ее аппарат— теорию пе
реноса излучения. 11о в тот же период стали известны важные резуль
таты по физике газовых туманностей (в частности, планетарных), по
лученных Хабблом и Боуэном. Боуэну удалось отождествить таинст
венные эмиссионные спектральные линии, наблюдавшиеся в спектрах 
планетарных и шнУши ;■ х гуманностей и условно приписывав
шиеся гипотетическому .тс*:сн<у исо\. ;по Ока ктось, что это просто 
запрещенные лишм ионов кислорода и азота, соответствующие пере
ходам из мстастаСильных состоянии вниз. Выяснилось также, что в 
газовых туманностях создаются благоприятные условия для накоплс-
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л л я атомов в метастабильных состояниях, в результате чего соответст
вующие спектральные линии достигают большой интенсивности.

При построении теории этого явления на основе расчета возбуж
дения и ионизации в газовых туманностях Росселаидом была допуще
на ошибка в оценке заселенности метастабильных уровней атомов и 
ионов в туманностях: полученные им оценки оказались верны лишь в 
случае, когда условия таковы, что запрещенные линии не должны на
блюдаться. Между тем, как раз нужно было объяснить, почему эти 
линии наблюдаются и имеют измеренные астрономами интенсивности. 
Это дало мне повод построить в 1932* I. улучшенную теорию возбуж
дения запрещенных линии в газовых гуманностях, а затем вообще за
няться газовыми туманностями. Изучение работ юлландского астро
физика Цанстра показало нам, что в этой области возникают сущест
венно новые задачи теории переноса излучения. Стало ясно, что здесь 
мы имеем дело с задачей переноса полихроматического излучения, т. е. 
одновременного взаимодействия материи с полями излучения в раз
ных частотах.

Нам удалось найти адекватную этой задаче разрешимую схему и 
показать, что дело сводится к расчету двух полей излучения Ь* и Ьс 
(лаймаи-альфа и лаймановский континуум) и что каждое из этих по
лей можно последовательно определить нз условий и уравнений зада
чи.

Вместе с тем удалось выяснить, что хотя в стационарной туман
ности световое давление должно было бы играть огромную роль, учет 
его приводит лишь к выводу о том, что планетарные туманности на
блюдаемой формы вообще не могут находиться в стационарном состоя
нии. Отсюда было сделано заключение о нсстацноиарности этих объек
тов. А в нестационарных туманностях световое давление уже не вели
ко. Сейчас мы имеем многочисленные свидетельства в пользу того, что 
планетарные туманности расширяются и, удаляясь от своей централь
ной звезды, рассеиваются в окружающем пространстве.

Очевидно, планетарная туманность возникает из вещества, вы
брошенного из звезды. Еще задолго до этого наблюдениями было уста
новлено, что во время вспышек новые звезды выбрасывают газовые 
расширяющиеся оболочки, которые видны вокруг этих звезд в тече
ние десятков лет как маленькие туманности, а затем рассеиваются в 
окружающем пространстве. Теперь стало ясно, что гораздо более со
лидные, более долгоживущие и хорошо известные планетарные гуман
ности тоже порождаются отдельными звездами.

Продолжительность жизни планетарных туманностей была рядом 
авторов оценена примерно в 104— 105 лет. Тем самым был сделан важ 
ный шаг в констатации наличия быстропротекающих явлений и неста
ционарных объектов в Галактике.

Следующим важным шагом было доказательство того , что откры
тые звездные скопления, являющиеся существенными составными об
разованиями в Галактике, не могут существовать больше ;0У— Ю 10 лет. 
Еще до наших работ по проблеме возраста скоплений высказывалась 
мысль, что внешние возмущения должны разрушать эти образования 
и сокращать время их существования. Однако нами было показано, 
что основным процессом, ограничивающим продолжительность сущест
вования этих систем, является, так сказать, процесс самоиспарення. 
1лены звездного скопления, двигаясь, иногда сближаются друг с дру

гом и обмениваются при >том энергиями. В результате таких обменов 
отдельные звезды приобретают столь большие кинетические энергии,
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что безвозвратно покидают скопление. С течением времени так долж
но испариться все скопление.

Таким образом, стало ясно и то, что скопления не возникают нз 
независимых друг от друга звезд общею звездною ноля Галактики, а, 
наоборот, разрушаясь, как бы становятся источником, питающим это 
общее поле. Стало ясно, что звезды каждого скопления возникли сов
местно, имеют общее происхождение.

Здесь следует сказать, в какой обстановке были получены эти вы
воды. Б тот период благодаря работам Эддингтона и Джинса счита
лась установленной так называемая «долгая шкала» эволюции зве.д 
в нашей Галактике, согласно которой возраст последних оценивался в 
1013 лет. Предполагалось, что за такой короткий срок звезды вслед 
ствие излучения постепенно теряют св^ю массу и что именно в потере 
массы и заключается сущность их эволюции . Вместе с тем тогда уже 
было известно явление расширения системы галактик (расширяющаяся 
Вселенная), откуда возникла мысль, что возраст всей системы галак
тик не превосходит нескольких миллиардов лет, во всяком случае 1010 
лет. Эта цифра тогда называлась «короткой шкалой» эволюции Все
ленной. Некоторое время обе шкалы странным образом уживались 
между собой. Парадоксальность ситуации заключалась в том, что сис
теме более высокого порядка приписывался более короткий возраст, 
чем входящим в нее системам и телам низшего порядка (галактикам, 
звездам). Трудно сказать, чего ждало юг да большинство астрономов. 
Какою-нибудь компромисса или какою-нибудь неожиданного объяс
нения противоречия? Но некоторым это положение казалось невыно
симым.

Наши исследования показали, что открытые звездные скопления 
имеют короткую шкалу эволюции (это еше ничего не решало в отно
шении звезд общего звездного ноля и Галактики вообще). Но если бы 
оказалась справедлива длинная шкала времени, то все звезды наблю
даемых скоплений, например Плеяд, должны были бы считаться бук
вально только что возникшими. Тогда нужно было бы удивляться, по
чему слабые звезды в Плеядах, являющиеся такими молодыми объек
тами, столь похожи на равных им по светимости карликов общего 
звездною поля.

Появилось первое серьезное сомнение в справедливости долгой 
шкалы звездной эволюции.

Для то1о чтобы окончательно решить вопрос о долгой шкале, мы 
приступили тогда к изучению распределения элементов орбит двойных 
звезд. С самого начала этого исследования нам стало ясно, что на
блюдаемое распределение больших полуосей орбит широких звездных 
пар полностью противоречит долгой шкале звездной эволюции. Я еше 
не успел опубликовать свои результаты, как в «\а(иге» появилась 
статья Джинса, который тоже начал изучать этот вопрос и приходил 
к выводу, что распределение эксцентриситетов известных орбит двой
ных звезд хорошо подтверждает долгую шкалу. Легко было найти, в 
чем ошибка Джинса, и начавшаяся между нами полемика быстро за
кончилась.

Таким образом, па основе изучения нестационарных процессов, 
в данном случае темпов установления равновесного распределения 
элементов орбит двойных звезд, была доказана справедливость корот
кой шкалы звездной эволюции, и парадокс, о котором говорилось, был
устранен.

Другой неизбежный вывод из работы по статистике широких 
звездных пар - в Галактике благодаря случайным встречам двойных
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звезд с одиночными происходит процесс разрушения широких пар.
Возможные же противоположные процессы возникновения таких пар 
при тройных сближениях практически не имеют места. Таким образом, 
не оставалось сомнения в гом, что компоненты каждой пары возникли
одновременно.

Примерно в те же годы ряд других авторов на основании изуче
ния звезд типа Р  Лебедя и Вольфа-Рапе пришел к выводу о неста
ционарном состоянии звезд с непрерывным истечением вещества, веду
щим к существенному уменьшению их массы. Здесь особо следует от
метить важную роль, которую еьирали выполненные в гот период (30-е 
годы) работы советских астрофизиков* Козырева —о протяженных 
фотосферах у таких звезд и Воронцова-Вельяминова— о природе горя
чих звезд. Становилось очевидным, что на смену классическому мето
ду умозрительных гипотез, касающихся эволюции небесных тел, при
ходят полученные на основе хорошо установленных фактов и связы 
вающих их между собой довольно строгих теоретических рассуждений 
картины отдельных этапов развития звезд. Эти картины относились к 
разным объектам, к разным этапам их эволюции, не давая полного 
представления об эволюции звездного мира. Однако они свидетельст
вовали, что современная астрофизика все более становится эволю
ционной наукой.

Несколько меньше внимания в то время обращали на другое об
стоятельство: везде, где удавалось на основе наблюдательных данных 
установить наличие эволюционных изменений, процесс шел в одном 
направлении—от более концентрированных тел и систем к более раз
реженным, везде мы встречали процессы рассеяния. М ежду тем все 
созданные до тою  и даже продолжавшие пЪявляться умозрительные 
схемы и гипотезы о звездной эволюции неизменно говорили о возник
новении и эволюции этих объектов в процессе конденсации. Собст
венно говоря, все такие гипотезы и модели в большей или меньшей 
мере примыкали к классическим космогоническим гипотезам прошлого. 
Авторы упомянутых умозрительных схем и гипотез в большинстве сто
ронились достаточно радикальных выводов о направлении эволюции 
космических систем, они искали новые варианты теории конденсаций, 
в которых может появиться расширение и рассеяние, но уже как вто
ричное явление, как следствие конденсации.

С 1947 г. началось исследование звездных систем нового типа— 
звездных ассоциаций. Эти звездные группировки выделяются тем, что 
содержат горячие звезды-гиганты типов О и В или неправильные пере
менные звезды-карлнки, называемые звездами типа Т Тельца. Иногда 
ассоциации содержат и те и другие объекты в значительном количест
ве. Мы назвали эти системы соответственно О-ассоциациями и О+Т- 
ассоциациями. Поскольку О-ассоциации включают, как правило, звез
ды типа В  (а не только типа О ), в употребление вошло и обозначение 
их как ОВ-ассоциаций.

Изучение этого нового класса звездных группировок, особенно О- 
ассопнаций, показало, что они должны быть гораздо менее устойчи
выми, чем скопления, а подчас просто распадающимися системами. 
Действительно, голландскому астрофизику Блаау удалось обнаружить 
расширяющуюся ассоциацию в Персее. Другая труппа быстро расхо
дящихся звезд была найдена в районе созвездия Ориона. Такие груп
пы получили название систем с положительной энергией. Все происхо
дит так, как если бы звезды данной ассоциации образовались внутри 
одного или нескольких малых объемов пространства, а после этою 
стали удаляться о г центров этих объектов со значительными скоро
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стями— порядка нескольких (иногда свыше десяти) километров в се
кунду. Б  одном случае -лих скоростей бывает достаточно, чтобы соот
ветствующая группировка быстро рассеялась в пространстве, в дру
гом— получается очень широкая неустойчивая группировка слабо свя
занных силами притяжения звезд, в третьем— возникают обычные от
крытые звездные скопления, о судьбах которых мы уже говорили. Ь 
первых двух случаях продолжительность жизни группировки измеря
ется сроками порядка 10' лет или даже меньше.

К ак  видно нз сказанного, общее звездное поле непрерывно пита
ется за счет звезд, сформировавшихся в ассоциациях.

М ы  не будем останавливаться здесь на тонкостях, связанных с 
тем, что в одной ассоциации часто имеется несколько центров звездо
образования, вследствие чем о внутренние движения звезд в ассоци
ациях не всегда можно истолковать как простую экспансию из одной 
точки. Важно, что в результате проведенных исследований удалось 
сформулировать две истины: процесс звездообразования в Галактике 
продолжается в нашу эпоху, заезды, как правило, возникают не но 
одиночке, а группами.

Эти исследования укрепили убеждение, что эволюционные про
цессы, относящиеся к звездам и их агрегатам, связаны с расширением 
и рассеянием, что формирование звезд происходит в каких-то малых 
объемах. Не оставалось ничего другого, как отбросив ни на чем не ос
нованные предвзятые представления о сгущении рассеянного вещест
ва в звезды, просто экстраполируя наблюдательные данные, выдви
нуть диаметрально противоположную 1нпотезу о том, что звезды воз
никают из плотного, скорее сверхплотного вещества, путем разделения 
(фрагментации) массивных дозвездныл тел на отдельные куски. По
скольку в ассоциациях наряду со звездами имеются диффузные газо
вые и пылевые туманности, пришлось также допустить, что при фраг
ментации дозвездныл тел могут выделяться и потом рассеиваться зна
чительные массы диффузного вещества.

Если это так, если звезды и диффузные туманности возникают сов
местно, ю  там, где наблюдаются наиболее тесные комбинации звезд и 
газовых облаков, мы должны искать наиболее молодые объекты звезд
ного мира.

В  тот период в результате анализа совокупности данных о крат
ных звездах нами был выделен класс неустойчивых кратных систем, 
получивших название систем типа Трапеции. Оказалось, что Трапеции 
встречаются в ассоциациях особенно часто и в тесной связи с диф
фузной материей. По всей видимости, возраст этих систем измеряется 
сроком порядка одного миллиона лет и даже меньше. Само существо
вание систем типа Трапеции как весьма ранней фазы развития звезд
ных групп явилось новым указанием на то, что сейчас же после свое
го возникновения звезды составляют весьма тесные группы, а это в 
свою очередь свидетельствует о направлении эволюции от плотною к 
рассеянному.

Параллельно с этим в 50-х годах шло изучение Т-ассопнаций и их 
Отдельных членов— звезд типа Т Тельца. Оказалось, что целый ряд яв
ление! свидетельствует о необычайно бурных процессах, происходящих 
во внешних слоях этих звезд. К  их числу относится появление време
нами непрерывной эмиссии вуалирующей линии поглощения, что 
особенно подробно было изучено американским астрономом Джоем.

Вскоре к звездам типа I Тельца были присоединены две новоот
крытые категории объектов: так называемые вспыхивающие звезды, 
в частности звезды типа И V  Кита и объекты Хербнга Аро. Все эш
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классы вместе составили обширную категорию нестационарных моло
дых звезд.

На основе огромной наблюдательной работы, направленной на ис
следование нестационарных звезд, мексиканский астроном Аро пока
зал, что при переходе от молодых звездных группировок типа ассо
циаций к более поздних! тина классических звездных скоплений, 
вместо звезд типа Т Тельца появляются вспыхивающие звезды, т. е. 
такие, которые обычно имеют постоянный блеск, но время от времени 
переживают вспышки, когда яркость звезды буквально за десятки се
кунд возрастает в несколько, а иногда в сотни раз. Б  дальнейшем 
вспышки ослабевают и звезда превращается в обыкновенного карли
ка.

Если фаза изменений типа Т Тельца продолжается в течение по
рядка 10 лет, то фаза вспыиечнои активности гораздо более длитель
на и у звезд с малой массой может продолжаться до 10ч лет.

Недавно нам удалось найти способ оценки общего числа вспыхи
вающих звезд в каждом данном скоплении. Первые же такие оценки 
привели к выводу, что все звезды-карлики, входящие в скопления, про
ходят через длительную стадию вспышечнои активности. Иными сло
вами, высокая вспышечная активность является фазой эволюции кар
ликовых звезд, непосредственно следующей за фазой Т Тельца.

Еще недавно было принято считать вспыхивающие звезды отно
сительно редкими объектами. В результате работ, выполненных в Бю 
ракане за последние годы, мы знаем, что число вспыхивающих звезд 
в одном лишь скоплении Плеяд не меньше 700 и, возможно, даже до
стигает одной тысячи. Иными словами, большинство членов Плеяд, 
как ло  можно наблюдать, и сейчас проходят бспышечную фазу.

Выдвинутая нами гипотеза о том, что молодые звезды сохраняют 
в себе какое-то количество дозвездного вещества, которое время от 
времени в виде дискретных порций выносится во внешние слои звезды 
и даже в окружающее звезду пространство, является спорной. Но она 
оказалась в высшей степени плодотворной, позволив предсказать ряд 
интересных явлений, а том числе разделение вспышек на два класса — 
^быстрые» и «медленные», с различными физическими особенностями.

Наш переход (середина 50-х годов) от нестационарных явлений в 
мире звезд к нестационарным явлениям внегалактической астроно
мии был вызван стремлением найти объекты, у которых ранняя фаза 
развития космического вещества, выраженная в абсолютной мере, мо
жет продолжаться достаточно долю и 1де дозвездное состояние и 
свойства дозвездного вещества могут длительно проявляться в более 
явной форме. Некоторые факты говорили, что как раз во внегалакти
ческой астрономии имеются необходимые для этого условия.

Как мы показали, уже в 30-е годы стгло ясно, что шкала времени 
эволюции для звезд, галактик и даже больших групп галактик одна и 
та же— порядка Ю ‘°  лет. Но очевидно, что изменения в галактиках, в 
частности процессы их становления, должны занимать гораздо дли
тельные сроки, чем аналогичные процессы в звездах, поэтому среди 
галактик можно ожидать гораздо более высокий процент объектов, 
проходящих через этапы молодости. А если принять точку зрения 
(ставшую к этому времени для нас исходной) о связи начального эта
па развития космических тел и систем с высокими плотностями и энер
гиями, следовало ожидать, что в мире галактик мы должны особенно 
час го вс тречать бурные нестационарные процессы.

Поэтому значительный интерес вызывало то обстоятельство, что 
определенные уже к началу 50-х годов лучевые скорости галактик, вхо-
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дитих в некоторые скопления галактик, обладают гораздо большей 
дисперсией, чем это можно было предполагать на основании представ
ления о стационарности скоплений (теорема внриала). Различные ги
потезы такого типа, как, например, о наличии в скоплениях значитель
ных масс сильно ионизованных межгалактических газов, были неспо
собны спасти гипотезу о стационарности скоплений, но крайней мере в 
ряде хорошо изученных случаев. Приходится считаться с тем, что хотя 
бы часть скоплений галактик находится в состоянии экспансии. Это не 
так уже удивительно, когда мы знаем о грандиозном явлении расши
рения всей системы галактик, включая их скопления,—явлении, назы
ваемом расширением Вселенной. Л так как большинство галактик вхо
дит в скопления, ожидание того, что нестационарность в мире галак
тик встречается гораздо чаще, чем в мире звезд, оказывалось еще бо
лее оправданным.

Наконец, в 1952 г. произошло отождествление некоторых наблю
даемых космических радионсточников с определенными галактиками и 
появился термин «радиогалактики». Астрономы, выполнившие в 1952 г. 
первые такие отождествления. Бааде и Мннковскнн. тогда же указа
ли на то, что радногалактнкн по своему виду (в оптических лучах) до
вольно резко отличаются от обычных галактик и выдвинули гипотезу, 
что каждая радногалактика является результатом столкновения двух 
галактик. В течение почти десяти лет -та гипотеза излагалась как 
единственно прпгдоподобная в учебниках и популярных статьях. Пред
полагалось. что при столкновении двух галактик возникают огромные 
облака релятивистских электронов, которые и ответственны за радио
излучение.

Однако сразу же после появления *той гипотезы нами было ука
зано. что она находится в резком противоречии с некоторыми твердо 
установленными данными. Изучение вопроса в 1953— 1954 гг. привело 
пас к выводу, что радиогалактикн- результат сильных критических яв
лений. возникающих вследствие внутреннею развития галактики В 
1955 г. стало ясно, что мы здесь имеем тело г послетстпичмп взрыв
ных процессов гигантской силы, происходящих в ядрах галактик.

Несколько лет после ^того я и мол <*отрутникп работали над изу
чением оптических изображении галактик, главным образом по кар
там знаменитого Ппломарского Атласа и частично но снимкам, полу
ченным на скромном 21-дюймовом телескопе Шмидта Бюраканской 
обсерватории.

Именно результатом этих дополыю трудоемких исследовании было 
обнаружение таких явлений, как голубые выбросы из ядер галактик, 
и других фактов, которые привели к рождению идеи о разнообразной 
активности ядер галактик. Более полные формулировки этой идеи бы
ли даны в нашем докладе на Солвсйской конференции 19̂ Я г. .Может 
быть, небезынтересно напомнить, как участники конференции встре
тили эту идею: одни отнеслись к ней отрицательно, другие приняли ее 
холодно, как одну нз мыслимых возможностей. Между тем идея актив
ности ядер к тому времени уже была неизбежной для всех, кто серьез
но изучил соответствующие наблюдательные данные. Подтвержде
нием того, что большинство астрофизиков еше не п р и н я л о  в  тот период 
идеи активности ядер, было продолжавшееся появление больших ста
тей, хорошо иллюстрированных прекрасными фотоснимками, в кото
рых повторялась версия о возникновении радиогалактик вследствие 
столкновений. Даже значительно позже, когда в 1961 г. я в своем 1л- 
уПеП Г)1зсоиг$е. прочитанном на пленарном заседании съезда Меж
дународного астрономического союза в Беркли, представил в более
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подробно разработанном и п более радикальном пиле идею об актип- 
ностн ядер галактик, многие астрономы еше не соглашались с ней. И 
только еще через два года после открытия квазаров. которые по су- 
ществу оказались темн же ядрами, только более высокой светимости 
и более мошной активности, а также после обнаружения Сандейджем 
и Линдсом большого взрыва в ядре галактики М82. происшедшего пол
тора миллиона лет назад, все стало на свое место.

Поскольку я уже имел честь докладывать Общему собранию то, 
что мы знаем о сущности и внешних формах проявления активности 
ядер галактик, я не буду приводить эти данные. Теперь, конечно, все 
признают огромную роль этой активности в развитии галактик.

Но я хочу совершенно четко здесь заявить, что последние годы 
приносят все новые свидетельства в пользу самой крайней формы идеи
об активности ядер, которая может быть выражена так: каждая галак
тика образуется в результате активности своего ядра и выделившихся 
чз него вторичных центров активности. Только дальнейшая эволюция 
галактики протекает главным образом по законам взаимодействия и 
саморазвития звезд и туманностей при относительно слабом внешнем 
воздействии самого ядра.

При этом иногда разным подсистемам, возникающим в галактике, 
соответствуют в качестве основных причин разные формы активности 
ядра. В одном случае это взрывы, при которых выбрасываются значи
тельные по массе плотные сгустки , в другом— истечение потоков клас
сического газа, в третьем—выбрасывание облаков релятивистского га
за. в четвертом длительное и, может быть, относительно более спо
койное истечение спиральных рукавов.

Возникает вопрос: каков механизм этих различных форм актив
ности^ Ответить на него—значит полностью понять проблемы проис
хождения галактик. Следует признать, что мы пока очень далеки от 
возможности д а ' ь такой ответ. I I  это естественно. Уж е тысячелетня 
человек собирает данные о звездах и еще не смог разгадать механизм 
их происхождения. Более того, нспокон веков человек живет на Зем 
ле. но еще не смог понять механизма с< г.озннкновения. Однако нахо- 
тятся смелые люди, которые читают доклады не только о происхожде
нии галактик, пс и о механизме происхождения ядер галактик— кваза
ров. Мы не отрицаем огромной важности этих проблем. Но для их раз
решения надо сперва накопить необходимые фактические данные, по
нять природу ядер галактик квазаров и на этой основе начать решать 
отдельные проблемы, связанные с их происхождением. М ы не будем 
пытаться ответить на такие трудные вопросы. Очень трудным является 
и вопрос о том, что представляют собой ядра галактик. Пока можно 
лишь сказать, что это сверхмасснвные объекты. Можно утвержать, что 
это не просто большие, очень плотные звездные группы, подобные ша
ровым звездным скоплениям, как думали еще четверть века назад 
почти все астрономы; последние наблюдения ядра галактики МЗЗ. 
проведенные группой Мартина Шварцшнльда с помощью аппарату
ры. установленной на баллоне, говорят о том. что диаметр ядра, воз
можно, значительно меньше полпарсека, а средняя плотность вещества 
по крайней мере в миллионы раз выше, чем в шаровых скопле
ниях.

В  ^том вопросе необходимо боль.мое терпение. М ожет быть, в 
X X I столетни нам удастся лучше понять подлинную природу ядер и 
квазаров. Что касается происхождения угих объектов, то это кажется 
делом еше более отдаленного будущего.

Я не буду, как уже обещал, останавливаться подробно на сущно
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сти вопроса об активности ядер и многообразии проблем, с которыми 
здесь сталкивается астрофизика. Рассмотрю лишь два направления 
исследований, которые привели к новым успехам.

В упоминавшемся последнем моем локладе Общему собранию 
Академии я рассказывал об открытии в Бюраканской обсерватории 
большого числа галактик с аномально яркей ультрафиолетовой частью 
спектра. По имени их открывателя, действительного члена АН АрмССР 
Б. Е. Маркаряна, они получили название галактик Маркаряна. Оказа
лось. что ультрафиолетовым избытком обладают два типа галактик: 
галактики с особо активными ядрами, во многом схожими с квази- 
звездными объектами, и галактики, содержащие очень высокий про
цент горячих звезд. Оба типа галактик примерно в равном количестве 
входят в списки Маркаряна и одинаково интересны для прояснения 
проблем эволюции галактик.

За последние два года число открытых галактик этих типов прев
зошло 500. и среди них все время обнаруживаются отдельные галак
тики. представляющие исключительный интерес. Благодаря работам 
Хачнкяна и Видмана, Сарджента. Арпа, Аракеляна. Днбая. Есипова 
и самого Маркаряна достигнуты большие успехи в подробном исследо
вании спектров галактик Маркаряна с относительно большой дисперси
ей.

Я упомяну здесь лишь об обнаружении Хачикяном и Вндманом в 
водородных эмиссионных линиях галактики Маркарян-6 существен
ных изменений (появление нового компонента, смещенного по отноше
нию к старому), которые свидетельствуют о быстром (в течение двух 
лет) появлении расширяющегося газорого облака, выброшенного из 
ядра или, может быть, какого-нибудь вторичного центра и имеющего 
массу одного лишь водорода порядка двух-трех солнечных масс. Это 
явление истолковывается как выброс из ядра газовой массы букваль
но на наших глазах. Следует с нетерпением ждать следующих подоб
ных выбросов нз активных ядер галактик, гак как их изучение не
сомненно прольет свет на механизм выброса.

Открытие галактик Маркаряна— крупное достижение нашей нау
ки. Сейчас все больше астрономов у нас и за рубежом с помощью са 
мых крупных телескопов стремятся подробнее изучить природу этих 
объектов. Укажем также, что А\аркарян включил в свои списки не
сколько новооткрытых нм квазаров В частности, объектМаркарян-132 
оказался чрезвычайно интересным квазнзвездным объектом (оп
тическим квазаром). По всей абсолютной яркости в оптических лучах 
(исследования, выполненные пятиметровым телескопом) этот квазар 
ярче всех известных в настоящее время науке квазизвездных объек
тов, т. е. ярче всех других объектов Вселенной.

Присутствующие здесь астрономы хорошо знают о широко попу- 
пяризируемой в последние годы гипотезе возникновения спиральных 
рукавов галактик как волн плотности в самогравнтнрующей среде. 
Обсуждению этой гипотезы было посвяшоио даже специальное ^заседа
ние на съезде Международного астрономического союза в Брайтоне в 
1970 г. Такое понимание происхождения спиральных рукавов по су
ществу полностью игнорирует роль ядра спиральной галактики, не
смотря на общеизвестную закономерность, заключающуюся в том, что 
спиральные рукава геометрически исходят нз ядра, даже в тех сл\- 
чаях, когда ядро очень мало. В отличие от этой гипотезы наша точка 
зрения связывает появление спиральных рукавов с истечением вещест
ва нз ядра.
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Какая мз двух точек зрения справедлива, решат наблюдения. Д ля 
этого необходимы наблюдения с таком разрешающей силой, которая 
позволит подробнее исследовать поведение спиральных рукавов в 
околоядерной области.

Неожиданно большое значение для решения этого вопроса приоб
ретают раднонаблюдения. Многие знают, что недавно в Голландии 
был введен в действие новым мощный радиотелескоп, работающий по 
принципу апертурною синтеза и имеющий огромную разрешающую си
лу. Этот новый телескоп позволяет производить детальные исследова
ния распределения раднояркостн по диску галактик.

Как установлено наблюдениями первых же спиральных галактик 
с помощью нового радиотелескопа, сипхротронпое излучение, исходя
щее из обыкновенных спиральных галактик (не радиогалактнк!), рас
пределено по диску галактик?! в форме выделяющихся из ядра спи
ральных рукавов, которые, однако, не совпадают с оптическими рука
вам!!. хотя тоже исходят из ядра. На днях нами получены от профес
сора Оорта письмо и препринт. Он сообщает, что расположение и 
строение спиральных радиорукавов и их сравнение с расположением 
оптических рукавов в изученной им м его сотрудниками галактике 
N 0 0  4258 заставляют считать правильной именно гипотезу истечения 
рукавов мз ядра. Наблюдения группы Оорта еще подлежат дальней
шему обсуждению. Однако всех!, кто в последние годы серьезно сле
дил за развитием внегалактической астрономии, ясно, в каком направ
лении пойдет решение этого вопроса.

В  последовательности работ, выполненных нами и нашими сотруд
никам!! по изучению нестационарных явлений в мире звезд, туманно
стей м галактик, как вы могли убедиться, маш.тН свое отражение те ин
тересные. порой драматические открытия, которые за последние десяти
летия буквально преобразил!! астрофизику и всю астрономию. В  астро
номии. которая в течение тысячелетии имела дело с одними и теми же 
небесными телами, планетами и звездами, спутниками I! кометами, се
го тмя появляются все новые объекты наследования, открываются новые 
типы явлений, которые изучаются новыми, немыслимыми в прошлом 
методами.

Вы видели также, что в наших работах наряду с исследованием 
отдельных конкретных процессов делалась попытка помять основное 
направление эволюционных пронесеоп Вселенной. Моя оценка такова, 
что факт!»! свидетельствуют, и притом довольно настойчиво, в пользу 
развития от плотного к рассеянному. Должен, однако, предупредить, 
что такая точка зрения стала распространят!,ся преимущественно по 
внегалактической астрономии, да и то главным образом лишь в по
следнее время. Эта точка зрения, как признают даже ее противники, 
оказалась продуктивном. Если нам удалось предвидеть ряд новых яв 
лении, то именно потому, что мы, по-видимому, смогли несколько рань
ше других уловить, какова основная тенденция развития.

Могут спросить, неужели исходя из противоположной картины, 
т. е. гипотезы о конденсациях и коллапсах, не было предсказано ни 
одного качественно нового явления? Объективность требует отметить 
один пример важного и правильного предсказания, сделанного на ос
нове представления о конденсации и коллапсе. Это предсказание о 
том, что после взрыва нормальной звезды, который мы наблюдаем в 
виде вспышки сверхновой, на ее месте должна оставаться сверхплот
ная (барионная) звезда. Открытие пульсара в Крабовидной туманно
сти и данные о некоторых других пульсарах подтверждают правнль-
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ность пторой части этого предсказания, т. с. после вспышки сверхно
вой образуется сверхплотное тело.

Однако подчеркиваем еще раз, что подтверждается лишь вторая 
часть указанного предсказания. По является ли начальным состоя
нием вспыхнувшего объекта состояние нормальной звезды, нейтраль
ная часть которой сжалась в сверхплотную звезду,— на это мы не 
имеем ответа. Неизвестно, что за объект вспыхивает.

М ы считаем возможной и такую картину, когда вспыхивающий 
объект до его вспышки тоже является сверхплотным телом. Тогда 
вспышка— это лишь процесс перехода между двумя состояниями 
сверхплотного тела, связанный с выбросом значительной массы. Не 
исключено также, что здесь может иметь место явление фрагментации 
сверхплотного тела.

Должен предупредить, что такая картина еше почти не разработа
на и в ее пользу можно привести лишь отдельные, не связанные меж
ду собой доводы. Однако важно, что пока оправдалась лишь та часть 
упомянутого предсказания, которая далеко еще не свидетельствует од
нозначно об имевшем место коллапсе. Очевидно, что дело решат даль
нейшие исследования.

Астрономия—наука наблюдательная-—Имея дело с отдаленными 
объектами, она стремится к тому, чтобы выявляемые ею факты были 
установлены как можно более достоверно, а выполняемые измерения 
были как можно более точными. Тогда и обобщения астрономов и 
строящиеся ими теории становятся более надежными

Д ля меня истолкование, астрономических теорий связано прежде 
всего, в широком смысле' слова, с решением обратных задач. Решая 
обратную задачу, мы находим закономерности, которые присутствуют 
в изучаемых явлениях. Чем точнее результат!»! наблюдений, тем с 
большей однозначностью можно найти решение. Другим исследовате
лям кажется плодотворным метот придумывания моделей и гипотез, 
которыо в конечном счете призваны объяснить те же наблюдаемые яв
ления. Конечно, было бы неправильным считать, что справедливо при 
менять лишь одни из этих подходов. Д ля раскрытия тайн природы на
до использовать и тот и другой. Опыт показывает, что результаты обо
их путей сходятся. Однако специфика астрономических исследований, 
условия, в которых мы находимся при изучении процессов, происходя
щих в отдаленных от нас частях Вселенной, таковы, что в наиболее 
трудных случаях, в поворотные моменты развития астрономии подход 
к проблемам истолкования наблюдений именно как к обратной задаче 
оказывается более плодотворным.

Не следует, однако, забывать, что основой развития астрономии 
всегда остается умножение, направленное программирование, углубле
ние т! расширение наблюдений. Только это является залогом новых 
успехов. Только таким путем, путем упорного труда многих и многих 
исследователей, астрономия обнаруживает качественно новые явле
ния, вскрывает бесконечное многообразие проявлении свойств мате
рии. вновь и вновь подтверждая, что природа действительно неисчер
паема.

В  отличие от тех, кто думает, что почти все фундаментальные за
коны природы уже известны и в этой области осталось лишь 
доделать, зашить некоторые маленькие прорехи, я думаю, что в . / 
веке будут открыты принципиально новые аспекты явлении природы и 
что X X I век тоже будет полон новыми фундаментальными открытия
ми.

22—321
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В этот радостный для меня день я с признательностью вспоминаю
своих многочисленных коллег, которые поддерживали эти исследова
ния. часто подсказывали новые мысли, с самого начала признавали 
новое направление и работали вместе со мной.

С. особой благодарностью вспоминаю и тех, кто своей настончн- 
гюстыо в защите противоположных взглядов возбуждал во мне задор 
и вызывал стремление искать новые доказательства и новые аргумен
та. Тем самым они тоже помогали становлению нового. Без противо
речий нет развития.

\



О Н Е К О Т О Р Ы Х  Т Е Н Д Е Н Ц И Я Х  В Р А З В И Т И И  
С О В Р Е М Е Н Н О Й  А С Т Р О Ф И З И К И

Введение

В  годы моего обучения в Ленинградском университете (1925—
1928) я уделял главное внимание астрономическим и математическим 
предметам. Я всегда сознавал необходимость лучшего знания физики. 
Однако в то время занятия этой дисциплиной не очень привлекали ме
ня. Правда, на двух последних курсах университета логическая строй
ность квантовой механики, а также некоторых глав статистической 
физики произвела на меня глубокое впечатление. Все же и теперь я 
чувствую, что мои познания по физике неполны и недостаточны для 
астрофизика-теоретика.

М ожет быть, благодаря этому обстоятельству, а также недостат
ку физической интуиции, я стремился в течение 50 лет моей научной 
работы сосредоточить се в таких направлениях, где последовательная 
логика имеет более важное значение, чем физическое понимание. В то 
же самое время я потратил много времени на изучение данных, полу
чаемых наблюдателями.

Современная астрофизика имеет деле с удивительным богатством 
и разнообразием наблюдательных данных, со многими типами косми
ческих тел и систем. Последние часто различаются по масштабам и 
основным свойствам. Вместе с тем изучающий сталкивается с разно
образными путями научных исследовании и с различными формами
мышления.

Тем не менее, случилось так, что мои личные усилия в науке ока
зались почти целиком посвящены трем основным направлениям теоре
тической работы.

1. Принципы инвариантности в применении к теории лучистого пе
реноса.

2. Обратные задачи в астрофизике.
3. Эмпирический подход к проблемам происхождения и эволюции 

звезд и галактик. .
На следующих страницах я даю краткий обзор результатов, полу

ченных в каждом нз этих трех направлений.

/. Принципы инвариантности и теория лучистого переноса

Проблема рассеяния и поглощения света в плоскопараллельных 
слоях некоторой среды была рассмотрена в классических работах 
Ш варцшильда, Шустера, Милна и Чандрасекара. По существу их ме
тод был связан с рассмотрением баланса лучистой энергии во всех 
элементарных объемах внутри среды. В  результате в каждом случае
проблема может быть сведена к некоторому интегральному уравнению
с ядром Р.,( т—1|), где Е | есть интегральный логарифм

Апп. Кеу. Аь1гоп. АМгорЬу5. 18, 1, 1980.
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Е|(у ) =  С е~у'у -
I

Случаи изотропного и монохроматического рассеяния сравнитель
но прост. Но общая задача анизотропного рассеяния с некоторым пе
рераспределением частот (это важно дли теории линии поглощения)
связана со многими сложностями и трудностями.

Сначала, еше будучи студентом университета, я пробовал внести 
вклад в эту область. Моя дипломная раГота была посвящена инте
гральным уравнениям лучистого равновесия. Однако первые сущест
венные результаты были достигнуты только в 1932— 1933 годах, когда 
я разработал успешный метод расчета Лаймановского континуума и 
поля излучения Г* применительно к лучистому равновесию в плане
тарных туманностях. До второй мировой войны я нашел также прос
той путь решения проблемы монохроматического рассеяния в глубо
ких слоях вещества (например, в глубоких слоях моря) с произволь
ным показателем рассеяния. По все это было сделано в рамках клас
сических методов. Только в 1941 году я нашел, что существуют другие 
возможности.

Предположим, что мы имеем среду, состоящую нз плоскопарал
лельных слоев, которая занимает полупространство 2 < 0  с границей
7 =  0 Параллельный пучок света с плотностью потока л 5, падающий 
на эту границу под углом агс созт] к нормали, будет проникать в среду 
I! претерпевать там бесчисленное количество актов рассеяния и погло
щения. В  результате некоторая часть вошедшего пучка будет отраже
на обратно в полупространство 2 =  0 в различных направлениях. Это 
явление называется «диффузным отражением» света от среды. Интен
сивность света Н е ), диффузно отраженная под углом агс со$|, будет 
зависеть от т| и |

Т($)=3г(*>7* <)•
Согласно классическим методам, для того чтобы найти функцию 

г(т),Б), нужно решить вышеупомянутое интегральное уравнение для 
различных значений параметра п. чтобы найти поле излучения для 
каждого “п. как функцию от глубины. Однако мы используем затем 
только интенсивности в 2 — 0, которые определяют г(г|. | ) .

Для того, чтобы избежать расчетов, которые описывают поле из
лучения в слоях 7< 0. я решил попробовать сделать следующее пред
положение. Очевидно, что функция г (т), ? ) не изменится, если добавить 
к границе 2 =  0 дополнительный слой толщины Дг, которая обладает 
теми же оптическими свойствами, что и первоначальная среда.

Это значит, что различные дополнительные явления рассеяния и 
поглощения будут в этом случае в точности компенсировать друг дру
га Написав условие компенсации, можно получить уравнение для 
г(т|.-). Решающим было понимание того факта, что ни одна величина, 
непосредственно относящаяся к внутренним слоям, не входит в это 
уравнение. Уравнение содержит только неизвестную функцию г(т|,Б). 
То же самое уравнение, полученное этим путем, после было найдено 
так>1 ■ из самого интегрального уравнения лучистого равновесия.

Условие, что г(т],5) должна оставаться неизменной с добавлением 
дополнительного слоя.к границе, называется принципом инвариантно-
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В простейшем случае монохроматического и изотропного элемен
тарного процесса, согласно этому принципу, мы находим, что г(тк-), 
как функция двух переменных, должна иметь следующий вид:

где Л— это отношение коэффициентов рассеяния к поглощению (погло- 
щепне-Нрассеяние), а ^ вспомогательная функция только оиной пе
ременной, которая удовлетворяет весьма простому функциональному 
уравнению

Гаким образом, вместо исследования множества решений сложно
го линейного интегрального уравнения для различных значений п мы 
можем найти г(ц, ё), решая только одно, очень простое, нелинейное 
функциональное уравнение.

В последующих работах мы показали, что можно находить реше
ния в более сложных случаях анизотропного рассеяния (случай несфе
рической индикатрисы), применяя ют же принцип инвариантности.

Ьыло показано также, что в случае конечной оптической толщины 
то решение возможно посредством некоторого обобщения этого прин
ципа. Добавляя слон толщины Д7. к одной нз границ среды, необходи
мо вычесть слой той же толщины от другой границы с тем, чтобы как 
функция г (1),ё;, описывающая диффузное отражение, так и 
описывающая диффузное пропускание, оставались неизменными. Оче
видно, что в этом случае обе функции будут зависеть также от значе
ния конечной оптической толщины то, которая входит как параметр.

Таким путем был развит мощный аппарат для решения наиболее 
сложных проблем переноса излучения н нейтронов, которые часто 
имеют более общую природу, чем задачи диффузного отражения и 
пропускания.

В годы, предшествовавшие второй мировой воине, мною была 
предложена формализованная схема пылевого слоя в Галактике, про
изводящею межзвездное поглощение. Она состоит из совокупности 
распределенных в пространстве плоскопараллельных слоев поглощаю- 
щих облаков. Эта совокупность облаков, благодаря случайности рас
положения их центров, должна вызывать статистические флуктуации 
в видимом распределении яркости вдоль Млечною Пути. Конечно, эта 
модель была создана только для изучения флуктуации яркости и не
достаточна для применения в других задачах, например, к динамике 
поглощающею вещества. Принцип инвариантности открыл удивитель
ную возможность свести теорию этой модели флуктуаций блеска к 
простым функциональным уравнениям. дальнейшем, более глубоко 
эти вопросы были разработаны в работах С. Чандрасекара и I . Мюн- 
ча.

Позже, после войны, нам удалось показать, что принцип инвари
антности можно применить к решению некоторых нелинейных ш^ич 
теории переноса. Однако значительных успехов в этой облает доспи-
иуто не было.

Совсем недавно армянский математик Р. В. Амбарцумян нашел, 
что принцип инвариантности может быть широко и с успехом приме*

(2)

—  1
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нен в развиваемой им математической дисциплине— комбинаторной
интегральной геометрии.

В  то же время необходимо подчеркнуть, что, несмотря на изуми
тельную логическую красоту этого метода и на простоту, принцип ин
вариантности в применении к астрофизике несколько ограничен необ
ходимостью упрощающих предположении геометрического характера 
(в некоторых случаях плоские слои, в других—однородность среды).

Должен признать, что я всегда неодобрительно относился к не
достаточно обоснованным «моделям» и *ас! 1юс», гипотезам, приме
няемым в астрофизике многими теоретиками. Видимо, эго недоверие 
основано на произвольности характера таких приближений и частых 
ошибках, возникающих при их применении. Конечно, теория переноса 
излучения так же, как и принцип инвариантности, в отличие от таких 
ас! Ьос моделей, скорее полезна как магматический и логический ап
парат для исследовании. Однако некоторые довольно узкие предполо
жения, которые мы делаем, используя лот аппарат, схожи с «созда
нием моделей». Это привело к тому, что я не стал ограничивать свои 
исследования только в этом направлени !. Я всегда стремился найти 
новые пути непосредственного использования эмпирических данных с 
целью обнаружения закономерностей, описывающих астрофизические 
явления. В связи с этим я всегда считал подход, называемый в настоя
щее время «обратные задачи», очень многообещающим.

//. Обратные задачи

Непосредственно после окончания Ленинградского университета 
мое внимание было привлечено к следующему вопросу: в какой степе
ни совокупность эмпирических данных атомной физики (частоты спект
ральных линии, вероятности переходов и т. д.) определяет однознач
но систему правил и законов квантовой механики или, конкретно, фор
му уравнения Шредингера. Я скоро понял, что, конечно, строгое реше
ние такой задачи мне не иод силу, но решил, однако, сосредоточиться 
на более скромной и более простои задаче такого же типа. Я нашел, 
что больше подходит следующая узкая проблема: в какой степени со
вокупность собственных значений обыкновенного дифференциального 
оператора определяет те функции и параметры, которые входят в этот 
оператор? Даже решение этой обратной задачи связано с большими 
трудностями. Поэтому я ограничился опубликованием в « 2еи$с1иП1 
1йг Р Ь у 51 к» за 1929 год статьи, которая содержала общую проблему и 
доказательство теоремы, что среди всех струн только однородная стру
на имеет свойственную ей систему часто» собственных колебаний.По- 
видимому, в последующие пятнадцать лет эта работа оставалась не
замеченной (когда астроном публикует математическую  работу в фи
зическом журнале, трудно ожидать, что найдется много читателей). 
Однако с начала 1944 года эта работа была замечена и продолжена в 
статьях многих выдающихся математиков, которые добились больших 
результатов, относящихся к «обратной задаче Штурма-Лнувилля».

Что касается меня, то в течение многих лет я упорно искал дру
гие случаи, где можно было 61,! прямо из наблюдательных данных вы
вести законы природы. Невозможно забыть, что одно нз величайших 
открытий в истории астрономии—установление законов движения пла
нет Кеплером по существу было найдено решением следующей об
ратной задачи: две планеты обращаются вокруг Солнца по орбитам, 
из которых одна помещается целиком внутри другой (для простоты 
предположим, что обе орбиты находятся в одной плоскости). Движе-
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пия периодические, но периоды несоизмеримы. Наблюдатель на внут
ренней планете непрерывно измеряет местонахождение внешней пла
неты и Солнца. Необходимо определить из этих наблюдений как фо»>- 
му и относительные размеры орбит, так и скорости в различных точ
ках орбиты. Результатом решения этой задачи было открытие законов 
Кеплера. Правда, для нахождения траектории движения Маоса, Кеп
лер применил метод «проб и ошибок», стремясь представить эту траек
торию одной нз известных геометрических фигур, однако ясно, что ос
новной результат был достигнут анализом и решением обратной зада
чи.

Были и другие интересные примеры решения замечательных об
ратных задач в классической астрономии. Однако только отдельные 
случаи имели место в астрофизике. Широко известным примером из 
ляется выведение пространственного распределения звезд в шаровом 
звездном скоплении из наблюдаемого распределения их проекций на 
небе. Проблема была сведена к интегральному уравнению Абеля, ко
торое имеет простое решение.

В одной нз своих популярных статей Эддингтон выдвинул сле
дующий вопрос: возможно ли определить функцию распределения 
ф (1. Л*6) компонент пространственных скоростей звезд в окрестности 
Солнца, исходя только нз одних шшь иаблн I радиальных скоро
стей, не делая при этом никаких особых предположений о гиде функ
ции ф. Решение этой задачи приводится в статье, которую 51 написал в 
1935 г. и которая была представлена для опубликования в . о т !  1\ 
МоИсез о! ТНе Коуа1 Л$1гопот1са1 $ос1е1у “ А. С Эддип: юкчм.

В этой работе было показано, что математически эта проблема 
сводится к нахождению значений функции трех координат в простран
стве скоростей, где значения интегралов лих функций по любой плос
кости в этом пространстве заданы как функция трех параметров, оп
ределяющих эту плоскость. Задача решается в конечном виде и пер
вые же попытки показали возможности применения ь>того метода на 
основе существующих данных о радиальных скоростях звезд. Думаю, 
что теперь, когда мы имеем каталоги радиальных скоростей много бо
гаче прежних, было бы неплохо снова попробовать применить этот ме
тод.

Совеем недавно метод обратных задач нашел широкое применение 
в статистике вспыхивающих звезд в открытых звездных скоплениях и 
ассоциациях. Давайте рассмотрим здесь одну из простейших задач от
носительно вспыхивающих зпезд. Есть серьезные основания считать, 
что последовательность вспышек каждой вспыхивающей звезды может 
быть представлена как процесс Пуассона, с некоторой средней часто
той событий V. Тогда возможно показать, что между математическими 
ожиданиями пк количества звезд, вспыхивающих к раз за т время на
блюдений, мы имеем следующее соотношение:

Согласно определению, По— это ожидаемое количество вспыхиваю
щих звезд, которые ни разу не вспыхнули за все время 
Другими словами, это количество вспыхивающих горые еще
не обнаружены. Следовательно, убавив 1о к с • всех
звезд, наблюдавшихся во вспышке (это значит к колнчсс1ву извест
ных вспыхивающих звезд), мы можем н.мтп общее коли юство вены 
хивающнх звезд в данном звездном а з и а т е . Конечно, на практике.
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вместо математического ожидания гп и па мы используем наблюдаемое
количество звезд, вспыхнувших одни или два раза соответственно, и 
рассматриваем полученное значение п0 как приблизительное. Для кор
ректности (3) необходимо предположит*», что средняя частота вспышек 
одинакова для всех вспыхивающих звезд. У нас есть сильные аргумен
ты. что это предположение определенно неверно. Однако нетрудно по
казать, что в этом случае мы вместо (о) имеем неравенство

которое дает возможность оценить нижнюю границу общего числа вс
пыхивающих звезд. Этим путем было определено, что общее количест
во вспыхивающих звезд в Плеядах должно превышать тысячу. Перво
начально эта оценка была сочтена завышенной, поскольку общая мас
са Плеяд по теореме вириала составляет около 400 солнечных масс. 
Но сейчас нет никаких сомнении в столь большом количестве вспыхи
вающих звезд в Плеядах.

Позже в этом свете обсуждалась много более сложная и тонкая 
задача определения функции 1 (V) распределения средних частот звезд
ных вспышек среди членов звездного а! регата.

Интересно, что в этом случае мы приходим к обратной задаче, где 
распределение наблюдавшихся первых вспышек различных звезд в те
чение всего периода патрулирования а1 регата играет роль «известной 
функции». Так как «первая вспышка» о то же самое время является 
моментом открытия вспыхивающей звезды, значит, знание распреде
ления открытии важно для нахождения 1(\\). Таким образом, хроно
логия открытий вспыхивающих звезд содержит важную информацию 
об I (V). Было также показано, что распределение «вторых вспышек», 
выраженных как функция от времени патрулирования, тоже содержит 
очень важную информацию о 1(у ). Но момент второй вспышки явля
ется моментом подтверждения открытия. Поэтому хронология под
тверждений также важна для рассматриваемой проблемы.

Значимость обратных задач для астрофизики была подробно об
суждена нами в отдельной статье, представленной недавно на М ежду
народный симпозиум фундаментальных проблем теоретической и мате
матической физики в Дубне (август, 1979;, которая увидит свет в тру
дах этого симпозиума. Гам приводятся и другие примеры.

///. Эмпирический подход к эволюционным 
процессам во Вселенной

С самого начала моей работы в астрофизике меня интересовали 
вопросы происхождения и эволюции звезд и галактик. Для меня бы
ло ясно, что старый подход с помощью космогонических гипотез и умо
зрительных моделей вряд ли может привести к серьезным результа
там. Ьыло ясно, что следует начинать с эмпирических данных, с их со
поставления и анализа.

Эволюционные процессы во Вселенной крайне сложны и многооб
разны. Поэтому нет шансов понять их на основе одной или несколь
ких моделей или гипотез, которые должны дать нам объяснение всей 
совокупности наблюдаемых фактов. Вместо того, чтобы делать в той 
или иной степени произвольные предположения, мы должны терпели
во анализировать полученные до сих пор эмпирические данные и по- 
пыта гься вывести из них заключения о различных звеньях тех много



Статьи общего характера 345

численных эволюционных цепей, которые на самом деле существуют 
в действительности. Необходимо было найти общую идею относитель
но путей, как это сделать. В середине 30-х юдов я решил применить 
этот подход в моей работе об этих проблемах.

Основная мысль заключалась в том, чтобы находить ситуации, 
когда можно относительно легко, на основании простых и более или 
менее очевидных соображений определить, исходя нз известного совре
менного состояния астрономического обьекта или системы, направле
ние изменений, которые должны происходить в этом состоянии, даже 
не зная других фаз его эволюции. Грубо говоря, мы должны попробо
вать собрать данные о первом производном состояния, которое наблю
даем. Такой подход во многих случаях может дать нам возможность 
связать в единую цепь разные наблюдаемые состояния некоторых о б ъ 
ектов без каких-либо искусственных предположений. В  некоторых слу
чаях такие цепи (или, скорее, части цепей) могут сами по себе быть 
очень короткими, но упорный труд в свое время приведет к успеху в 
решении все более сложных проблем. >1 считаю очень важным для се
бя, что решил следовать этому пути насколько возможно строго.

Так, изучая проблему планетарных туманностей, я нашел, что они 
находятся в равновесном состоянии.-Но решающее значение для по
нимания путей эволюции планетарных туманностей имел вывод Цан- 
стра о структуре эмиссионных линий этих объектов. Он показал, что 
единственным объяснением необычною вида этих линий является рас
ширение этих туманностей. Таким образом, скоро стало очевидным, 
что планетарные туманности появляются в результате выброса внеш
них слоев центральных звезд в окружающее пространство.

При анализе последствий взаимодействия членов звезОного скоп
ления при близких прохождениях их дру* около друга мы нашли, чго 
эти взаимодействия должны приводить к относительно быстрому 
«испарению» таких скоплений. Время жизни, полученное на основании 
этоУо для наблюдаемых открытых скоплении оказалось порядка 108— 
109 лет, что значительно меньше времени жизни Галактики.

Таким образом, было найдено, что наблюдаемые открытые скоп
ления являются относительно молодыми и быстро эволюционирующи
ми системами, а также, что общее звездное поле Галактики постепен
но обогащается за их счет. В  то же время образование скоплений нз 
отдельных звезд поля практически невозможно.

Уже после второй мировой войны я пришел к выводу, что в Галак
тике наблюдаются еще более молодые группы звезд, которые получи
ли название звездных ассоциаций. Они содержат часто горячие гиган
ты (О и В-звезд) и всегда большой процент переменных карликов 
(звезды типа Т Тельца и вспыхивающие звезды). Возраст многих ас
социаций измеряется временем порядка от 10б до 107 лет. Само их су
ществование было доказательством двух фундаментальных положений, 
касающихся происхождения членов Галактики: 1) возникновение звезд 
в нашей Галактике продолжается в нынешней фазе ее развития и 2) 
звезды возникают относительно большими группами (ассоциации и 
и скопления).

Последовавшее обнаружение наличия в некоторых ассоциациях 
кратных звезд специальною типа—систем типа Грапецнн- показало, 
что ассоциации содержат подгруппы звезд, которые моложе, чем ассо
циация в целом, и имеют возраст между 105 и 106 лет, т. с. на одни 
порядок моложе, чем возраст ассоциации в целом.

С другой стороны, еще в тридцатых юлах я пытался исследовать 
статистику элементов орбит двойных звезд в Галактике, чтобы наитн
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некоторые указания относительно направлении се динамической эво
люции В результате оказалось, что широкие звездные пары быстро 
распадаются. Л существование очень широких пар дало возможность 
оценить верхний предел возраста 1 алакгнкн, по крайней мере, в дан
ном состоянии. Этот предел совершенно независимо от космологичес
ких соображении оказался около 101 лет.

Для достижения дальнейшего прогресса в понимании эволюцион
ных процессов необходимо не только избегать искусственных моделей, 
но надо стараться избавиться о г некоторых предрассудков, кажущих
ся с первого взгляда вполне логичными и остающихся от классичес
ких космогоний. Первый из таких предрассудков— это представление
о том, что в начале космической эволюции материя должна находиться 
в диффузном (главным образом в газовом) состоянии. Многие теоре
тики придерживаются эгого мнения и до сих пор. Но трудно найти ка
кие-либо прямые свидетельства в пользу такого допущения среди аст
рономических данных.

Вторым предрассудком, связанным с первым, является убеждение, 
что главная проблема космогонии заключается в объяснении возник
новения конденсированных тел, конечно, из диффузных облаков. Но, 
изучая положения тел в нашей Галактике, так же, как и во внешних 
галактиках, можно непосредственно увидеть, что туманности (и не 
только планетарные пли кометарные) находятся в состоянии весьма 
быстрых изменений. Очевидно, что их время жизни во много раз ко
роче, чем время жизни плотных тел— таких, как звезды и планеты. 
Поэтому вообще гораздо правильней начать выяснять направление 
эволюции с изучения переменности туманностей.\

В случае планетарных туманностей почти очевидно их образова
ние выбросом внешних чаете»! звезды и их конечная судьба— в полной 
диссипации в окружающем пространстве. Радиотуманности, лучший 
вид которых Крабовндная туманность, являются результатом вспыш
ки сверхновой и диссипации подобным образом. Есть много свиде
тельств о расширении некоторых массивных диффузных туманностей. 
То же самое можно сказать о так называемых компактных //// обла
стях. Следовательно, остается фактом, что почти везде мы прямо или 
косвенно наблюдаем образование туманностей путем выброса нз групп 
или отдельных звезд. Но свидетельств в пользу обратного (коллапсов 
туманностей, аккреции диффузной матери»») встречается редко, и по
рою они очень сомнительны. Конечно, не исключено, что в будущем 
могут быть найдены более веские аргументы подобного типа, но в на
стоящее время в сложившейся картине Вселенной преобладают про
цессы взрывов из массивных объектов с последующим образованием 
таких недолго существующих объектов, как туманности. Кажется, что 
если бы проблема образования и эволюции туманностей была бы сфор
мулирована ранее, то решения многих более общих проблем, связан
ных с эволюционными процессами во Вселенной, могли бы быть до
стигнуты намного скорее.

Одним из наиболее интересных вопросов, связанных со звездными 
ассоциациями, является расширение некоторых из них или содержа
ние в них расширяющихся групп звезд. В  наших перв»>»х работах по 
звездным ассоциациям (1947— 1051) было высказано предложение, 
что расширение—общее явление для ассоциаций. Профессор Блаау, на 
основании^изучения собственных движений членов звездной ассоциа
ции Персей II, заключил, что о»»а действительно в стадии расширения. 
В дальнейшем он нашел явление рас»ннрения в одной из частей ассо
циации Скорпион— Центавр. В то же время, во многих других ассо
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циациях заметного расширения не было найдено. Правда, отрицатель- 
нын результат окончателен только для нескольких близких ассоциа
ции. Следовательно, есть только один или два случая, где мы опреде
ленно не имеем явления простого расширения. Однако существование 
некоторого числа расширяющихся групп является свидетельством о 
каких-то взрывных процессах, сопровождающих рождение звезд или с 
ранней стадией эволюции молодых групп. .Здесь опять эмпирические 
данные находятся в резком противоречии с гипотезой конденсации 
диффузного вещества в звезде.

В  последующие годы (1955— 19(35) я обратил внимание на явле 
ния, происходящие в ядрах галактик и вокруг них. В прошлом астро
номы и особенно теоретики проявили мало интереса к свойствам ядер 
галактик. На Сольвейскои конференции 1956 года я представил док
лад, в котором показал, что эти ядра иногда являются центрами круп
номасштабной активности, которая проявляется в различной форме. 
Было показано, что радиогалактнки не являются результатом столк
новений галактик, как это было принято в это время, а являются сис
темами, в Которых имеет место выброс материи огромной мощности из 
ядер. Следствием таких взрывов является образование облаков частиц 
высоких энергий. _ —

Последовавшее затем открытие квазаров показало, что существу
ет еще одна форма активности ядер, выражающаяся в том, что значи
тельная часть испускаемой энергии излучается как незвездное опти
ческое излучение ядер. Ь таких случаях светимость ядер часто превы
шает в 10й или в 1012 раз, и даже больше, светимость Солнца.

Важным достижением Б. Е. Маркаряна, Э. Е. Хачнкяна и других 
работающих со мной в Бюраканской обсерватории астрономов явля
ется более детальное наблюдательное изучение оптических проявлений 
активности галактик таких, как ультрафиолетовый избыток и силь
ные эмиссионные линии. Десятикратное увеличение числа сейфертов- 
ских галактик, которое явилось одним нз результатов этой их работы 
открыло новые возможности в понимании процессов активности ядер.

В  1960 г. н Бюраканской обсерватории и в 1970 г. в Академии 
наук Ватикана были организованы международные симпозиумы, пос
вященные обсуждению различных форм активности ядер, включая яв
ления в квазарах и галактиках Сейферта. С тех пор выполнен отром- 
ный объем наблюдательной работы в различных обсерваториях мира 
с целью достичь лучшего понимания рассматриваемых процессов. Од
нако следует признать, что в теоретическом истолковании пока успехи 
невелики.

В  то время как наблюдаемые формы активности «ядер прямо гово
рят о явлениях взрывов и расширений в центральных частях галактик, 
некоторые теоретики еще продолжают строить модели ядерных явле
ний, в которых явлениям выброса вещества из ядра обязательно пред
шествует какой-либо коллапс большой массы диффузного вещества. 
Согласно таким моделям выброс вещества является лишь вторичным 
эффектом, вызванным процессом коллапса. Вряд ли следует снова под
черкивать, что я весьма скептически отношусь к этим умозрительным 
конструкциям. Я не вижу ни малейших наблюдательных свидетельств 
в их пользу. Здесь опять мы имеем дело с влиянием старых предрас
судков. согласно которым эволюционные процессы во Вселенной сво
дятся к разным явлениям сжатия и конденсации.
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IV . Заключительные замечания

Б заключение я хотел бы дать оценку степени успешности в каж 
дом из обсужденных выше направлении н исследований.

1. Я весьма удовлетворен, что в течение 37 лет, прошедших после 
опубликования моей первой работы о применении принципа инвари
антности. были достигнуты многочисленные новые важные результа
ты. Исследования были расширены в блестящих работах В. В. Собо
лева и его сотрудников. • Профессор Р. Ьеллман ввел «инвариантное 
вложение». Участие профессора С. Чандрасекара в разработке этой 
области чрезвычайно обрадовало как меня, так и моих молодых со
трудников. Я предвижу еще более широкое применение принципа ин
вариантности ко многим вопросам математической физики и даже к 
другим областям точных наук.

2. Очевидно, что успех в области обратных задач в астрофизике 
оказался весьма скромным. Дело в том, что с самого начала к этому 
направлению я относился с большим энтузиазмом, чем к двум другим. 
Это показывает, что во всех случаях успех зависит не столько от же
ланий или способностей исследователя, но прежде всего от общего по
ложения дел в рассматриваемой области и, конечно, от трудностей за
дачи. Но и сейчас я не сомневаюсь, что это направление является весь
ма обешающнм для астрофизики. Я пользуюсь этой возможностью, 
чтобы выразить мою убежденность, что в будущем оно сыграет боль
шую роль, в частности, в космологии.

3. Подход к изучению эволюционных процессов, который был 
представлен выше как третье направление мои&ч изысканий, получил 
за последнее десятилетне широкое распространение в астрофизике. Он 
проник почти во все области нашей науки. Может быть, не было бы 
преувеличением сказать, что отчасти благодаря этому подходу и упор
ной работе целого поколения астрофизиков, астрофизика как наука 
превратилась в эволюционную науку.

Всякому теперь очевидно, что совокупность проблем происхожде
ния и эволюции небесных тел нельзя решить с помощью одной или не
скольких спекулятивных моделей. Новые открытия расширяют объем 
задач, стоящих в этой области перед нами.

Мое скептическое отношение ко многим предложенным формаль
ным теоретическим моделям подтверждается тем, что почти все новые 
интересные открытия, которыми особенно были богаты последние три 
десятилетия, явились неожиданными для таких моделей. Попытки при
способить эти модели к новым наблюдательным данным обычно не 
приносит особого успеха.

Приведем здесь два примера полной несостоятельности спекуля
тивного подхода.

а) Многие теоретики считают, что мы уже обладаем более или ме
нее последовательной теорией звездной эволюции. Сотни моделей были 
рассчитаны, в частности, для ранних стадий эволюции. Но именно эта 
теория оказалась не в состоянии предвидеть такое важное явление, 
как звездные вспышки. Сейчас нет никаких сомнений, что большинст
во звезд после периода формирования (стадия Т Тельца) проходят 
эту фазу эволюции. Поэтому первоочередной задачей любой эволю
ционной теории должно быть объяснение особенностей вспышечных 
процессов. Одна ко большинство моделей до сих пор игнорируют эту 
потребность.

б) Положение дел еше хуже с проблемой фуоров (термин, употре
бляемый в Советском Союзе для обозначения звезд типа Р У  Ориона).
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Осознание факта, что эта стадия развития должна играть существен
ную роль в жизни, по крайней мере, определенной категории звезд, 
может иметь фатальное значение для многих умозрительных теорий. 
Положение этих теорий становится еще более критическим, если учи
тывать, что существует целая последовательность различных звезд, ко 
торые в фотометрическом отношении ведут себя более или менее по
добно фуорам. .

Звезда Р  Лебедя, которая поярчала почти четыре века тому на
зад, является примером такой звезды. Хорошо известно, что в каждой 
спиральной и иррегулярной галактике имеется много сверхгигантов. 
Поэтому явления поярчання звезд типа пре-Р Лебедя очень важны 
для понимания эволюции супергигантов.

Пет сомнений, что наблюдательное исследование подобных звезд 
и процессов должно дать хороший строительный материал для пост
роения картины звездной эволюции.

Хочется добавить несколько слов для того, чтобы моя критика 
умозрительных теорий и моделей былэ бы правильно понята Ведь 
никто не может отрицать роли, которую они сыграли в науке. Первое 
из направлений моих изысканий, о котором говорилось выше (принци
пы инвариантности), гораздо ближе к построению моделей, чем к эм
пирическому исследованию. Но я возражаю против умозрительных по
строений в случаях, обсужденных выше, когда игнорируются важные 
наблюдательные данные. Это вряд ли приведет к хорошим результа
там.

Природа до сих пор хранит многие свои секреты. Наша задача 
раскрыть их. Естественно пытаться делать это наблюдением тех мест, 
где они скрыты. Вряд ли мы добьемся нашей цели только построе
нием теорий.



А С Т РО Ф И ЗИ К А

Древнейшая наука астрономия в последние десятилетия пережи
вает небывалое развитие. Астрономические исследования, посвящен
ные физическому изучению систем и явлений, наблюдаемых во Вселен
ной, привели к открытию космических объектов, в которых материя 
находится в совершенно необычных, неизвестных на земле состояниях, 
и серьезно расширили наши представления о Вселенной, вскрыли важ 
ные закономерности происхождения и эволюции звезд и звездных сис
тем.

В современный прогресс астрономии свою лепту внесли армянские 
астрофизики сотрудники ордена Ленина Бюраканской астрофизичес
кой обсерватории Академии наук Армянской ССР.

Бюраканская обсерватория была основана в 1946 г. и начала 
свою деятельность одновременно со строительством. Наблюдения обсер
ватории осуществлялись небольшими телескопами, прямо под откры
тым небом.

Первые телескоп!»! в обсерватории (5 дюймовый двойной астрограф 
и 8-дюймовая камера Шмидта) имели небольшие размеры и были соб
раны из оптических и механических деталей, изготовленных различны
ми иностранными фирмами. Однако уже в 1919 г. в Бюракане были 
установлен!,I приборы отечественного производства: оригинальной кон
струкции 25-сантиметровый телескоп-спектрограф и крупнейший небу
лярный спектрограф. Наряду с первыми телескопами они сыграли за
метную рол!» в астрономических наблюдениях, прежде всего с целью 
исследования звездных ассоциаций.

В дальнейшем размеры и значения новых телескопов, установлен
ных в обсерватории, постепенно возросли (16- и 20-дюймовый телеско
пы классической системы и 21-дюймовая камера Ш мидта).

Введение в строи 21-дюймового широкоугольного телескопа, круп
нейшего в С С С Р в то время, позволило обсерватории начать работы 
по изучению галактик—огромных звездных систем типа нашей Галак
тики (Млечною Пути).

Особое значение не только для обсерватории, по и для всей совет
ской астрономии имело вступление в строй в 1960— 1961 гг. второго 
по величине в мире метрового телескопа системы Шмидта, обладаю
щего крупнейшими в мире метровыми объективными призмами. Уже 
почти 20 лет он служит источником уникальной и разнообразной аст- 
рофн < и ческой информации о слабых звездах и галактиках.

1аконец, в октябре 1976 г. в Бюракане состоялось открытие круп
ней шею телескопа классической системы, с диаметром зеркала 2.6 м.
1 ели метровый телескоп системы Шмидта, благодаря большому ис
правленному полю, позволяет получать на одном снимке сразу тыся
чи пнмд п I ала к гик и среди них выорать объекты, наиболее интерес-

^г'0С<?по^Ц° ^ ИЖе,,ИЯ НЗуКИ В Советской Армении Ереван: Изд-во АН Армянской СС1 , 1984. (Соавтор Л. В. Мирзоян)
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ные для дальнейшего исследования, то новый телескоп, имея неболь
шое полезное поле, обладает несравненно большим масштабом полу
чаемых изображений и предназначен для глубокого исследования от
дельных звезд, туманностей и галактик. Эффективная п согласованная 
работа этих двух телескопов является залогом дальнейшей плодотвор
ной работы Бюраканской обсерватории.

Следует добавить, что в Вюракане, кроме оптических методов на
блюдения, развиваются и радиоастрономические, а в последнее время 
также инфракрасные методы наблюдений. Причем развертывание как 
оптических, так и радиоастрономических наблюдений нестационарных 
звезд и галактик в значительной мере было обусловлено возможностью 
совместных исследований армянских астрономов с учеными других со
ветских и зарубежных (Австралия, Болгария, Венгрия, ГД Р, СШ А, 
Франция, Ф Р Г  и др.) обсерватории, с использованием крупнейших те
лескопов мира.

Серьезные задачи стояли перед Бюраканской обсерваторией в пер
вые годы существования по подготовке необходимых специалистов В 
отличие от других обсерваторий, которые обычно привлекают астро
номов нз разных университетов страны, в Бюракане с первых дней ос
нования обсерватории были намечены-мероприятия по подготовке соб
ственных специалистов, воспитанных в соответствии с тематикой ее 
работ.

В  1947 г. в Ереванском университете по инициативе и с помошыо 
Бюраканской обсерватории была введена специализация по астрофи
зике, а через пять лет в Бюракане появились первые выпускники-аст
рофизики. В  дальнейшем эта практика была продолжена, и в настоя
щее время все специалисты-астрофизики в Бюракане являются почти 
исключительно выпускниками Ереванского университета. Более высо
кую квалификацию эти специалисты получили через аспирантуру. 
Причем в первое время в этом вопросе Бюраканской обсерватории 
большую помошь оказали ученые из других советских астрономических 
учреждений, в первую очередь Ленинграда. В  последующем Бюракан- 
ская обсерватория сама оказывала соответствующую помошь другим 
советским, а также некоторым зарубежным (Венгрия. Болгария) об
серваториям.

За последние десятилетия окрепла и лабораторная база обсерва
тории, возникли и развивались отделы и лаборатории по отдельным 
проблемам и методам исследований, значительное внимание было уде
лено внедрению в астрофизические наблюдения и измерения автомати
ки и вычислительной техники.

Целеустремленная ч последовательная работа вооруженной со
временными наблюдательными и лабораторными приборами астрофи
зической обсерватории, плодотворное сотрудничество с другими совет
скими и зарубежными учреждениями в решении актуальных проблем 
привели к серьезным научным достижениям.

Из первых работ Бюраканской обсерватории наиболее важными 
являются исследования по разработке теории флуктуаций поверхност
ной яркости Млечного П у т и , которая исходила из представления о 
клочковатой структуре межзвездной поглашаюшей материи. Используя 
данные о наблюдаемых флуктуациях в распределении звезд и галак
тик на небе, а также в распределении яркости Млечного Пути с уче
том флуктуаций, обусловленных существованием физических групп 
звезд и галактик, теория флуктуаций позволила определить средние 
параметры (размеры, мера поглощения света, пространственная плот
ность и др.) поглощающих облаков, составляющих межзвездную мате*



352 В. А. Амбарцумян

пию в Галактике, покрыть некоторые закономерности пространствен
ного распределения звезд п ней.

В 1947 г. в Бюракане были открыты звездные ассоциации звезд
ные системы попою типа, являющиеся, как выяснилось тогда же, оча
гами звездообразования. Открытие звездных ассоциации во многом 
предопределило дальнейшую деятельность новой обсерватории. Проб
лема изучения нестационарных явлении в звездах и звездных систе
мах, вызванных их динамической и физической неустойчивостью в на
чальных стадиях эволюции, стала определяющей в деятельности об
серватории. Открытие звездных ассоциаций подтвердило представле
ние о том. что для изучения вопросов физики и эволюции звезд и 
звездных систем принципиально важное значение имеют нестационар
ные объекты н системы, т. е. такие объекты и системы, состояние ко
торых за короткое время подвергается резким изменениям.

Действительно, анализ сил. действующих в ассоциациях, показал, 
что они являются динамически неустойчивыми образованиями, многие 
из которых вследствие этого в настоящее время расширяются. Прин
ципиально новое представление о динамической неустойчивости звезд
ных ассоциаций и основанное на нем предсказание о расширении этих 
систем, о движениях звезд, по своему характеру коренным образом от
личающихся от всех видов движений ранее изучавшихся в звездной 
динамике, подтвердились наблюдениями внутренних движении звезд 
в ряде близких ассоциаций.

Было показано, что в результате расширения звездные ассоциации 
должны полностью распасться за время порядка 107 лет. Это время 
на три порядка меньше возраста большинства >звезд Галактики, в том 
числе Солнца. Поэтому динамическая неустойчивость звездных ассо
циации свидетельствует о недавнем их возникновении. Это. в свою оче
редь, говорит о крайней молодости звезд, составляющих ассоциации. 
Таким образом, открытие звездных ассоциаций было первым наблю
дательным свидетельством в пользу представления о продолжающемся 
в настоящее время в Галактике процессе звездообразования.

Население звездных ассоциаций характеризуется обилием горячих 
гигантов и сверхгигантов спектральных классов О-В, либо же карли
ковых звезд г эмиссионными линиями в спектрах (переменные звезды 
типа Т Тсльиа и примыкающие объекты) Соответствующие системы 
получили название О- и Т-ассоинаций.

Изучение структурных особенностей звездных ассоциаций привело 
к выделению в их составе специального класса кратных звезд типа 
Трапенин Ориона. Было показано, что вследствие своеобразия прост
ранственных конфигураций, образуемых членами этих систем, они дол
жны распасться значительно быстрее самих материнских ассоциаций— 
за время порядка 106 лет.

Звезды в ассоциациях обычно проявляют сильную физическую 
нестаинонарность (неправильную переменность излучения, истечение 
материн с поверхностных слоев, вспышки и т. д.). Изучение этого яв- 

ноказало, что оно, как правиле», характеризует неравновесное 
состояние звезды в начальных стадиях эволюции.

Исследования звездных ассоциаций позволили найти важные за
кономерности эволюции звезд исходя не из умозрительных заключе
нии. основанных на произвольных предположениях, во многом предо
пределяющих эти заключения, а на основе обобщения и анализа на
блюдательных данных о звездах и звездных системах.

Основываясь на наблюдательных фактах, свидетельствующих о 
расширении и последующем распаде звездных ассоциаций, была раз
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работай* гипотеза о сверхплотной дозвездиой материи. В противопо
ложность классической гипотезе, допускающей формирование звезд и 
звездных систем нз разреженной газовой материи путем ее конденса
ции, в новой гипотезе возникновение небесных тел рассматривается 
как результат распада сверхплотных дозвездных тел неизвестной при
роды— протозвезд.

Выл внесен существенный вклад в разработку теории сверхплот
ной газовой материн (наличие гиперонов в сверхплотных звездах, урав
нение состояния и другие вопросы), свчдетельствующий о принципи
альной возможности существования равновесных конфигураций вырож
денного газа, обладающего плотностью атомных ядер и выше*.

Посредством статистического изучения звездных вспышек было 
показано обилие вспыхивающих звезд в а! регатах— ассоциациях и мо
лодых скоплениях. Отсюда был получен вывод о том, что стадия вспы
хивающей звезды является закономерной стадией звездной эволюции, 
через которую проходят все карликовые звезды, вслед за стадией ти
па Т Тельца, для которой характерны непрерывные и неправильные 
изменения блеска.

В подтверждение этой закономерности в звездных агрегатах Плея
ды, Ясли, Орион и в Лебеде посредством длительных фотографических 
наблюдений, выполненных на телескопах обсерватории, были открыты 
и исследованы несколько сот вспыхивающих звезд.

Д ля объяснения необычных изменений излучения звезд типа Т 
Тельца и вспыхивающих было развито несколько условное представ
ление о выносе дискретных порций внутризвездной энергии в поверх
ностные слон звезды сгустками—осколками дозвездной материи, еще 
сохранившейся в недрах молодых звезд. Распад этой материи приво
дит к освобождению отдельных порций энергии, вызывающих непра
вильные изменения излучения или звездные вспышки. Это представ
ление позволило предсказать существование двух классов вспышек— 
«быстрых» и «медленных», обладающих различными физическими осо
бенностями, что было подтверждено наблюдениями. Оно оказалось пло
дотворным н для объяснения явления фуора— необычных изменений 
излучения объектов типа РИ  Ориона.

Фотоэлектрическими и фотографическими наблюдениями звезд
ных вспышек звезд типа П У  Кита окрестности Солнца и в звездных 
агрегатах (Плеяды, Орион) были выявлены характерные световые и 
цветовые их особенности.

Всестороннее изучение звездных ассоциаций, таким образом, по
казало огромное значение нестационарных звезд и звездных систем-— 
объектов, находящихся на поворотных стадиях своего развития для 
вопросов эволюции и физики космических состояний материи.

Начиная с 50-х годов Бюраканская астрофизическая обсерватория 
большое внимание уделяет внегалактическим исследованиям. Исклю
чительно интересные результаты получены при изучении нестационар
ных явлений в галактиках. Исходным для этих исследовании явился 
вывод теории звездных ассоциаций о том. что начальные стадии раз
вития космической материи связаны с высокими плотностями н колос
сальными энергиями. Поскольку в мире галактик стадии эволюции.

• Веским свидетельством существования в природе сверхплотных тел явилось 
открытие английскими радиоастрономами п 1068 г. п у л ь с а р о в — космических радионс
точников, излучающих крайне короткие радиоимпульсы и, по современным предст 
леш|ям, обладающих очень высокими плотностями.
23—321
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космическом материи продолжаются сравнительно долго, то допуска
лось, что свойства дозвездной материи в галактиках могут проявлям»- 
я в течение более длительного времени и в более явной форме.

Уже первые работы, выполненные непосредственно после откры
тия в СШ А радногалактик—галактик, обладающих мощным радиоиз
лучением. показали, что иестацнонарность в мире галактик встречает
ся чаше, притом в особенно бурной форме и несравненно больших 
масштабах, чем в мире звезд. Оказалось, например, что динамически 
неустойчивых систем, в частности, типа Трапеции, в мире галактик 
относительно больше, чем в мире звезд.

В Бюракане были обнаружены голубые выбросы из ядер галак
тик. открыты и исследованы грандиозные нестационарные явления — 
колосса л ы ые взрывы, сопровождаемые выбросами и извержениями 
огромных масс, мощных струй материн, а иногда и целых компактных 
галактик; спокойное истечение материн; необычно мощное радио- и оп
тическое излучение и др.

Эти исследования привели в 1954 1955 гг. к фундаментальному
вывод\ о том. что наиболее мощные нестационарные явления, наблю
даемые в мире галактик, почти всегда являются результатом активно
сти наблюдаемых в их центральных частях небольших сгущений- 
ядер. В частности, явление радногалактик было объяснено как одно 
нз проявлении активности ядер галактик. Было обосновано положе
ние о том, что ни звезды, ни газо-пылевая материя, содержащиеся в 
ядрах галактик, не могут быть причиной этих поразительных явлений. 
Их объяснение требует допустить, что в ядрах галактик имеются сверх
плотные массивные образования неизвестной природы, физические ус
ловия в которых сильно отличаются от условий, наблюдаемых в из
вестных космических образованиях или изученных в земных лаборато
риях.

Блестящим подтверждением идеи об активности ядер галактик 
явились обнаружение колоссального взрыва, происшедшего в ядре га
лактики М82, и открытие квазаров— квазизвездных внегалактических 
объектов. Последние представляют собой галактики, обладающие чрез
вычайно активными ядрами, причем активность выражается прежде 
всего в огромной, чудовищной светимости ядер. Новые свидетельства 
в пользу идеи об активности ядер галактик, играющей определяющую 
роль в эволюции галактик и их систем, получены на основе детально
го изучения крупнейшими телескопами и радиотелескопами мира га
лактик, показывающих необычно сильное ультрафиолетовое излучение, 
обнаруженных в Бюракане.

Начиная с 1905 г. в Бюракане было обнаружено около 2000 та- 
ких галактик. Спектральные и радиоастрономические исследования 
этих ультрафиолетовых галактик, выполненные бюраканскими астро
номами совместно с учеными из других советских и зарубежных (Ан 
глия. Оранция, Ф Р 1 , С Ш А ) обсерваторий, показали, что многие из 
них обладаю! высокой активностью ядер. Среди них встречаются раз- 
п.1с проявления этой активности. Около 10% галактик с необычайно 
интенсивным ультрафиолетовым излучением обладают свойствами сей- 
фертоиския галактик—физически и динамически крайне нестационар- 

В ряде случаев ядра ультрафиолетовых галактик являются двой
ными или кратными. У них обычно чаше, чем у нормальных галактик, 
наблюдается радиоизлучение.

Кроме изложенных результатов, достигнутых в Бюракане и отно
сящихся непосредственно к изучению нестационарных явлений в мире
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звезд и галактик, следует отметить и некоторые другие результаты, но 
многом способствовавшие развитию новых представлении.

Заслуживают упоминания прежде всего детальные исследования 
по фотометрии, спектроскопии, колориметрии и полярнметрин неста
ционарных звезд, туманностей п галактик. Этими исследованиями 
вскрыты важные закономерности физики и эволюции указанных обра
зовании, определен .ход дальнейшей рабсты в этой области. Вместе с 
этим в ходе упомянутых исследований были открыты три сверхновые, 
несколько сот вспыхивающих и переменных звезд, более сотни коме- 
тарных туманностей и объектов Хербига-Аро, около сотни звезд с II,- 
эмиссней в спектре, десятки планетарных туманностей и открытых 
звездных скоплений, сотни голубых объектов галактической и внега- 
лактнческой природы и т. д.

Следует особо отметить открытие в 1949 г. в Бюракане. независи
мо от американских астрономов, явления поляризации света звезд, от
крытие наряду с межзвездной поляризацией поляризации, обуслов
ленной околозвездными оболочками, открытие переменности звездной 
поляризации, наконец, открытие необычно высокой степени поляриза
ции Крабовидной туманности.

Кроме того, в Бюраканской обсерватории выполнены теоретические 
работы по теории переноса излучения, теоретические и наблюдатель
ные исследования, посвященные межзвездному поглощению света, по
ляризации света звезд, физике и динамике планетарных и диффузных 
туманностей, статистике двойных и кратных звезд типа Трапеции и 
т. д., которые являются ценным вкладом в современную астрофизику.

Дальнейшим развитием исследований по звездным ассоциациям 
явились начатые в Бюракане и лишь затем продолженные за грани
цей работы по сверхассоциациям в отдельных галактиках.

Многие из изложенных выше научных результатов оказали замет
ное влияние на развитие астрофизики во всем мире. Это главным об
разом результаты, относящиеся к проблемам возникновения звезд и 
звездных систем в нашу эпоху и активности ядер галактик. Новые пло
дотворные идеи, характеризующие бурные процессы во Вселенной, 
возникшие и разработанные в Бюракане и часто подхватывавшиеся и 
развивавшиеся в других обсерваториях мира, твердо вошли в науку и 
окончательно заменили господствовавшее представление о спокойной, 
неизменной Вселенной.

Следует подчеркнуть, что не всегда результаты, полученные в Бю 
ракане, находили немедленно всеобщее признание. Достаточно вспом
нить, что в начале 50-х годов часть астрономов отрицала существова
ние звездных ассоциаций. Гипотеза о сверхплотной природе дозве ино
го состояния вещества до сих пор встречает возражения со стороны 
большинства астрофизнков-теоретиков, хотя наблюдатели уже давно 
убедились, что подавляющее большинство непосредственно наблюда
емых нами разнообразных эволюционных процессов Вселенной сво
дится к переходам от плотного состояния к разреженному. Например, 
идея об активности ядер галактик, которая в настоящее время уже не 
только никем не оспаривается, но н усиленно разрабатывается многн- 

• ми специалистами по галактикам, была встречена «в штыки» на Соль
вейской конференции в 1958 г. Только после того, как астрофизические 
наблюдения принесли блестящие подтверждения этой идеи, она стала 
общепринятой.

В  нашем обзоре мы привели краткое изложение истории развития 
Бюраканской астрофизической обсерватории, построив его вокруг тех ос
новных идей, которые лежали в основе всей деятельности обсерватории.
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Это идеи о возникновении и развитии звезд и звездных систем в сов
ременную эпоху и об активности ядер галактик, играющей определяю
щую роль в эволюции этих звездных систем. Разработанные в Бюра
кане благодаря применению нового наблюдательного подхода к эволю
ции звезд и галактик*, они обусловили серьезные успехи Бюраканской 
обсерватории.

С другой стороны, современная наука и астрономия, и частности, 
развиваются главным образом благодаря совместным исследованиям 
коллективов ученых целой страны, нно1Да даже разных стран, посвя
щенных актуальным проблемам науки В астрономии это относится, 
прежде всего, к исследованиям наблюдательного характера, являющи
мися основой астрономии. Недаром считается, что астрономия— нау
ка наблюдательная. Поэтому создание и установка нового телескопа 
или более совершенной приемной и измерительной аппаратуры в об
серватории порою важнее для ее деятельности, чем многие научные 
исследования, выполненные в ее стенал менее совершенными прибора
ми.

Теоретические же исследования в Бюраканской астрофизической 
обсерватории всегда основывались па богатом наблюдательном мате
риале, накопленном во всем мире, и способствовали большей целеуст
ремленности наблюдательных программ и правильной интерпретации 
результатов наблюдений.

Исходя нз этих соображений трудно было точно определить долю 
участи каждого члена коллектива обсерватории в тех или иных дости
жениях обсерватории и указать в изложении обзора. Тем не менее, 
мы сочли возможным привести в конце настоящей статьи небольшой 
список трудов, относящихся к отдельным наблюдательным открытиям 
и новым теоретическим концепциям, сделанным или разработанным в 
Бюраканской астрофизической обсерватории. Естественно, что он да
ет лишь приблизительное предсгавленис об участии сотрудников об
серватории в основных научных работах, выполненных в Бюракане,

Несколько более полное представление о работах сотрудников об
серватории, опубликованных до 1007 г., дает список наиболее важных 
трудов, приведенный в статье авторов в сборнике «Академия наук А р 
мянской ССР за 25 лет» (Ереван, Изд-во А Н  \рмОСР, 1908, с. 34). 
Однако и его нельзя считать полным. Помимо того, что в этих спис
ках не могли бы отражаться важные работы, связанные с оснащением 
обсерватории новыми телескопами и лабораторным оборудованием, 
или необходимые для обшей деятельности обсерватории текущие ис
следования, само понятие «наиболее важные труды» является относи
тельным и в будущем может несколько меняться в том смысле, что 
работа, которая сегодня выглядит не очень важной, завтра может ока
заться весьма важной и наоборот.

Помимо большого количества текущих исследований и рутинных, 
но важных для науки наблюдений и в связи с ними, в результате ис
следовании Бюраканской обсерватории сделаны многие наблюдатель
ные и теоретические открытия. Их одно лишь перечисление дает пред
ставление о влиянии обсерватории на современное развитие астрофи
зики Поэтому резюмируя сказанное, приведем перечень некоторых из 
них.

См. Л . В. Мирзоян. Наблюдательный подход к эволюции звезд и галактик.— В 
кн Вопросы физики и эволюции Космоса. Ереван: Изд во АН АрмССР, 1978, с. 197.
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?. Наблюдательные работы

1. Открытие поляризации света звезд [1|.
2. Открытие высокой степени иоляризамш света Крабовидной туман

ности [21.
3. Открытие переменности поляризации света звезд— красных сверх

гигантов и карликов типа Т Тельна [31.
4. Открытие нескольких сотой вспыхивающих звезд в звездных агре

гатах. Вскрытие эволюционного значения стадии всиышечиой ак
тивности в жизни карликовых звезд [41.

5. Доказательство истепловой природы непрерывной эмиссии, наблю
даемой у звезд типа Т Тельца и вспыхивающих звезд [5].

6. Открытие голубых галактик— выбросов из ядер гигантских галак
тик [в ].

7. Открытие сверхассоциацнй— гигантских систем молодых звезд по 
внешних галактиках [71.

8. Открытие галактик с ультрафиолетовым избытком излучения [81.
9. Открытие компактных групп компактных галактик [9].

10. Открытие большого числа кометарных туманностей, п том числе 
таких, которые обладают особо быстрыми изменениями строения 
и блеска [10].

11. Открытие значительного числа объектов Хербига-Аро [111.
12. Вскрытие особенностей излучения и морфологии галактик с актив

ными ядрами, в частности с избытком ультрафиолетового излуче
ния [12].

II. Истолкование наблюдательных данных.
Новые теоретические концепции

1. Разработка теории флуктуации в яркости Млечного Пути [13].
2. Выявление нового класса звездных систем— звездных ассоциаций.

Гипотеза о сверхплотной дозвездной материи [14].
3. Введение понятия о кратных системах типа Трапеции как ранних

фаз эволюции '[15].
4. Разработка теории сверхплотной вырожденной газовой материи

[16].
5. Разработка концепции об активности ядер галактик [17].
6. Разработка теории перераспределения энергии внутри линий погло

щения в звездных атмосферах [18].
Интересно добавить, что в связи с перечисленными открытиями 

новых объектов и разработкой новых концепций бюраканскими иссле
дователями в мировую науку был введен ряд новых терминов, которые 
нашли повсеместное распространение: звездные ассоциации, системы 
типа Трапеции, сверхассоциацнн, активность ядер галактик, фуоры и 
т. л.

В  заключение отметим, что работа Бюраканской астрофизической 
обсерватории была высоко оценена. Еше в 1967 г. она. первая (и по
ка единственная) среди астрономических учреждений СССР, удостои
лась высшей правительственной награды—ордена Ленина.

Подробнее с исследованиями армянских астрофизиков можно оз
накомиться в следующих книгах:

Амбарцумян В. Л.. Мирзоян Л. В., Саакян Г. С. I— I I I  главы в 
кн.: Проблемы современной космогонии. Ред. В. А. Амбарцумян, М., 
1969 и 1972 (имеются переводы на французский и немецкий языки).
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Амбарц'/чян В  А. Проблемы эволюции Вселенной (на русск и

ЯрМ Мирзоян Л  П Вспыхивающие звезды Ереван, 1973 (на арм. яз.).
Товмасян Г. М. Неистовые галактики Ереван, 1974 (на арм. яз.).
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О Б Р А Т Н Ы Е  ЗА Д А ЧИ  А С Т РО Ф И ЗИ К И

Тот факт, что большинство присутствующих здесь работают в об
ласти теоретической или математической физики, освобождает меня 
от необходимости останавливаться подробно на том. что означают об
ратные задачи в математике. Отметим лишь, что в этой науке часто 
«прямыми задачами» считают более привычные и традиционные за
дачи, а обратными по отношению к ним считают такие, в которых про
изведен обмен ролями между заданными и искомыми величинами или 
функциями.

Несколько иначе обстоит дело в естествознании: здесь, изучая ка
кое-либо явление, мы часто пытаемся объяснить его на основе каких- 
то установленных или гипотетических законов и закономерностей. Для 
этого обычно строится «модель», применение которой требует решения 
определенных уравнений, содержащих в себе некоторые параметры и 
заданные функции (в дальнейшем N4.! будем употреблять только сло
во «параметры», но будет подразумеваться, что ими могут быть и 
функции каких-то переменных или даже операторы, действующие на 
такие функции). Результаты решения уравнений затем сравниваются 
с наблюдениями. Такой метод моделей и гипотез считается «прямым» 
методом и возникающие тут математические задачи—прямыми зада
чами.

Обратными задачами в естествознании следует считать такие, ко
гда по данным наблюдений или отитов ищутся значения параметров, 
входящих в поинятые закономерности или даже сами закономерности.

Для настоящего естественника подлинное изучение природы сво
дится к нахождению ее законов и закономерностей на основе данных, 
полученных нз наблюдений и экспериментов. П о э т о м у  кажется, что 
основным его телом должно быть решение обратных задач. Прямые 
же задачи должны главным образом решаться в работах по примене
нию выявленных законов и закономерностей к конкретным явлениям.

По это"! причине было бы логичнее те задачи, которые сейчас на
зываются обратными, называть прямыми и наоборот. Но мы не пред
лагаем здесь осуществить такой решительный переворот в терминоло
гии. В настоящем докладе мы стремимся лишь подчеркнуть важную 
роль и значение обратных задач в одной из наук—в астрофизике.

Математическая формулировка обратных задач в естествознании, 
исследование и решение этих задач позволяет не только находить ис
комые закономерности и входящие в них параметры, но и судить час
то о степени их надежности и однозначности. В этом преимущество 
данного подхода по сравнению с модельным, т. е. основанным на со- 
вершенно конкретных, хотя иногда и произвольных предположениях.

Доклад па симпозиуме «Фундаментальные проблемы теоретической и математи
ческой физик и». Дубна. 23—27 августа 1979 г.
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Прекрасные примеры в этом отношении дала классическая астро
номия.

1. Обратные задачи классической астрономии

а) Задача Кеплера. Установление законов Кеплера по существу 
имело место в результате решения следующей обратной задачи: най
ти закономерности истинных, т. е. гелж центрических движении пла
нет в пространстве на основе наблюдений над их условными переме
щениями по небесному своду. История открытия законов Кеплера хо
рошо известна.

Приведем формулировку частного и несколько схематизированно
го случая решенной им задачи.

С движущейся равномерно вокруг Солнца но кругу Земли произ
водятся непрерывные измерения разности долгот Солнца и планеты, 
обращающейся вокруг Солнца по замкнутой выпуклой орбите, нахо
дящейся в плоскости земной орбиты и целиком расположенной вне 
последней. Периоды обращения планеты и Земли несоизмеримы. Тре
буется определить функции г (0) и 0(1) (где 0 есть гелиоцентрическая 
долгота планеты), т. е. форму, размеры орбиты планеты и закономер
ность ее движения по орбите. Благодаря счастливому стечению обстоя
тельств, имевшиеся наблюдения оказались во времена Кеплера доста
точными по точности и количеству для решения этой задачи.

б) Задача Ньютона. По известным закономерностям движении 
планет (т. е. по законам Кеплера) найти более основной закон- закон 
силы, действующей в солнечной систем»*. Результатом решения был 
закон обратных квадратов Ньютона.

в) Задача Гаусса. По измеренным для трех моментов времени 
сферическим координатам планеты определить элемешы ее орбиты. 
Полученное Гауссом решение этой задачи применяется до сих пор.

Приведенные три примера не только показывают огромную роль 
обратных задач в классической астрономии, но и дают одновременно 
примеры иерархических соотношении между ними. Открытие законов 
Кеплера предоставило как бы эмпирические данные для вывода зако
на тяготения Пыотона.

Вместе с тем законы Кеплера явились основой для решения част
ной практической задачи Гаусса о вычислении элементов орбит. Столь 
грандиозный успех был возможен только благодаря тому, что астроно
мические измерения достигли высокой точности и регулярности.

г) Теория возмущений и небесная механика. Что касается учета 
влияния взаимных возмущений планет на их движение, то, поскольку 
речь идет об улучшении эфемерид.их движений, это составляет прямую 
задачу. Однако на небесную механику можно смотреть как на дисцип
лину, основная задача которой состоит г определении фундаменталь
ных астрономических постоянных в солнечной системе, включая сюда 
все массы более или менее значительных планет, а также их началь
ные положения и скорости. В  таком случае небесная механика в основ
ном сводится к решению одной весьма сложной обратной задачи. На 
основе такого решения могут затем решаться н более специальные 
вопросы, относящиеся к движению тел с малыми массами.

д) Открытие новых планет. При достаточно большом числе на
блюдений положений планет в разные моменты времени задача небес
ной механики будет вообще переопределенной. Если при этом окажет
ся, что при уточнении наблюдении задача в пределе не имеет удовло!- 
ворнгельного решения, то одной нз возможных причин этого может
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быть наличие одной или нескольких неизвестных планет в системе, 
причем таких, массой которых нельзя пренебречь. Тогда возникает до
полнительная задача определения масс и элементов таких неизвестных 
планет. Это также обратная задача. Решение подобной задачи приве
ло Леверье к открытию Нептуна.

2. Астрофизика. Обратные задачи на фотометрической основе

Как только мы переходим к задачам, в которых исходные данные 
получаются нз астрофизических измерений, мы встречаемся с резко 
отличной ситуацией. С одной стороны, задачи становятся более раз
нообразными, а с другой стороны, относительная точность измеренных 
данных по крайней мере на два порядка ниже, чем в случае наблю
дений координат планет, используемых в классической астрономии.

Приведем здесь более простые задачи.
а) Затменные переменные (фотометрические двойные). У затмен- 

ных переменных одна нз звезд в момент затмения полностью или ча
стично закрывает собой диск другой звезды. В случае полного затме
ния является вполне реальной постановка вопроса о выводе распреде
ления яркости по диску затмеваемо!! звезды из кривой блеска во вре
мя затмения (когда этот диск постепенно закрывается, а затем откры
вается) в предположении о круговой симметрии искомого распределе
ния но отношению к центру диска. Ьла.одаря работам профессора 
В. Г1. Цесевича, выполненным еще в тридцатых годах, мы сейчас обла
даем решением этой задачи.

К  сожалению, лучшие фотоэлектрические измерения блеска звезд 
имеют точность порядка 0.1%. С другой стороны, измеренный блеск 
характеризует в каждый момент интеграл от яркости по некоторой 
(незакрытой) части диска. Только производная от кривой блеска со
держит информацию о яркости диска в разных точках. Но производ
ная, естественно, определяется с гораздо меньшей относительной точ
ностью, чем значения интегрального блеска. Тем не менее, почти ис
ключительно благодаря применению полученного решения мы имеем 
очень важные, хотя и неточные данные о распределении яркости по 
диску звезд.

б) Пространственное распределение светимости в сферических га- 
лактиках и звезд в шарообразных скоплениях. В этих случаях речь 
идет о вычислении пространственного распределения звезд по наблю
денному распределению их в проекции на небесную сферу. Вследствие 
малых угловых размеров рассматриваемых систем можно считать, что 
мы имеем дело с проекцией на плоскость, касательную к небесной сфе
ре в центре системы. В случае прозрачности систем требование, со
блюдающееся в большинстве случаев, довольно строго—задача сво
дится к иигег ральному уравнению Абеля. Решая его, мы получаем 
пространственную плотность г> как функцию расстояния до центра о(г) 
Это решение применимо ко многим галактикам и шаровым скопле
ниям. В частности, его можно применять для нахождения потенциала 
ноля и тяготения в системе как функции г.

в) Фазовая плотность в сферической звездной системе. На осно
вании полученной функции распределения пространственной плотности 
звезд р(г) мы можем тогда пытаться решить и другую обратную за
дачу. нахождение плошостн в фазовом пространстве. Таким образом, 
и здесь мы имеем дело как бы с иерархией обратных задач.
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Вводя вместо плотности массы ,ф ) пространственную конщ.мтр.1-

тайного на ее основе потенциала 11(г). мы можем представить и как 
функцию II. Такая функция п(Ь’) и служиI в ново»; обратной задаче 
заданной функцией.

По определению

(I)

где интегрирование ведется по всей области пространства скоростей..; 
которой фазовая плотность отлична от нуля.

С другой стороны, условие стационарности системы приводит к 
тому, что в ней не должно быть звезд с положительной полной энер
гией, т. е. всегда у8Д <  У. Вместе с тем фазовая плотность \ долж
на быть функцией интегралов движения. Учитывая, что исследуется 
система, имеющая сферическую симметрию, принимали, что фазовая 
плотность есть функция только энергии е =  у2/г У . В таком случае 
уравнение (1) приводится к виду

т. е. к интегральному уравнению Абеля, с той лишь разницей, что в 
данном случае неизвестной функцией является фазовая плотность Це). 
Она легко определяется.

На самом деле, как указал еще Эддингтон, из условия сгационар- 
ности сферической системы следует, что фазовая плотность вообще 
может быть функцией 1(к, I) двух интегралов движения: 1) энергии и 
2) величины момента количества движения.

Если поставить задачей учет зависимости фазовой плотности I 
также от I, т. е. определение 1 как функции уже двух перс менных, то 
очевидно, что знание одного лишь п (г) не может быть достаточно для 
однозначного вывода 1(е, I) .

Но если нз наблюдении кроме распределения плотности звезд бу 
дет известно также распределение лучевых скоростей V в каждой 
точке проекции скопления, то задача становится определенной и, как 
мы показали, сводится к некотором) обобщению уравнения Абеля.

К  сожалению, до последнего времени трудно было и мечтать ' 
достаточно точном измерении лучевых скоростей большого количества 
звезд-членов одного шарового скопления. С развитием наблюдатель
ной техники приближается момент, когда это будет вполне возможно.

Созданные в результате более чем 150-летнего напряженного тру
да наблюдателей каталоги собственных движении и радиальных ско
ростей звезд содержат огромную информацию статистического харак
тера о движениях звезд различных физических типов. Особенно мною 
данных имеется о !В< *дах, расположенных в окрестностях Солнца. 
Вместе с тем эти каталоги обременены значительными систематичес
кими н случайными ошибками. Но астрофизика интересуют шачет:*. 
пространственной скорости. К  сожалению, для получения пространс!-

0

12)

3. Обратные задачи звездной кинема . ..
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венной скорости каждой звезды следует произвести векторное сложе
ние двух величин, определяемых совершенно различными способами, а 
потому и наделенных различного типа ошибками: тангенциальной ско
рости, вычисляемой на основании измеренного собственного движения 
и параллакса, с одной стороны, и радиальной скорости — с другой. Осо
бенно плохо то, что ошибки параллаксов во многих случаях достигают 
порядка самого параллакса. Лишь в редких случаях параллакс опреде
лен с точностью до 10%  или точнее. Га кон же будет точность опреде
ленных на основе этих параллаксов тангенциальных скоростей.

Поэтому уже давно возникла идея определения функции распре
деления пространственных скоростей околосолнечных звезд разных 
физических типов на основе одних лишь лучевых скоростей или же 
выделения надежной информации о пространственных скоростях из 
данных об одних лишь собственных движениях.

Сравнительно удачными оказались попытки представить распре
деление скоростей с помощью эллипсоидального закона Шварцшиль- 
да, параметры которого (направления осей эллипсоида и величины дис
персии вдоль каждого нз них) принято определять для каждого физи
ческого типа звезд отдельно, на основании их радиальных скоростей. 
Но скоро стало очевидным, что это приолиженне имеет ограниченную 
применимость. Была поставлена задача получения закона распределе
ния Ф (| , ц»С) трех пространственных компонент скорости нз наблюден
ного распределения радиальных скоростей 1 (V ,  а, 6) для любого на
правления, определяемою сферическими координатами а и 6 без ка- 
ких-либо специальных гипотез о ииОе функции Ф . Изучение вопроса, 
проведенное нами в тридцатых годах, показало,\что задача сводится 
к решению интегрального уравнения

где интегрирование производится по топ плоскости (V, а, 6) в прост
ранстве скоростей, которая перпендикулярна направлению а, 6 и нахо
дится на расстоянии V от начала координат. Левая часть этого уравне
ния известна нз наблюдений. Следует обратить внимание на то, что из
вестная функция I зависит здесь от трех аргументов, так же как сама 
неизвестная функция Ф. Это уравнение означает, что все сводится к 
следующей решаемой в конечной форме задаче: по значениям интегра
ла от Ф по любой плоскости в пространстве 9, т|,  ̂ найти саму функцию.

Соответствующая двумерная задача также разрешима. Эта по
следняя, очевидно, сводится к тому, что даны значения интеграла от 
неизвестной функции на плоскости по любой проведенной по ней пря
мой и следует найти по ним саму функцию.

Заметим, что к этой математической задаче сводится и проблема 
выявления значения коэффициента 1101 лощения (а тем самым в какой- 
то мере и внутренней структуры) во всех точках какого-либо тела, по 
значениям интеграла от коэффициента поглощения по любой прямой, 
проходящей через это тело. Соответствующие медицинские разработ
ки (томография) были выполнены в последние десятилетия, и созда
на аппаратура для выявления на основе анализа данных об экстинк- 
Ции рентгеновских лучей внутреннею состояния любого сечения тела 
пациента.

Кстати, возможность применения решения одной и той же обрат
ной задачи к двум столь отдаленным друг от друга областям и столь

(3 )
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непохожим друг на друга явлениям напоминает нам, что как астрофи
зик, так и медик часто оказываются в одинаковом положении: они 
ставят диагноз на основе внешних наблюдений, и математические фор
мулировки соответствующих обратных задач могут совпадать.

Естественно, что статистические флуктуации приводят к неточно
стям при определении 1(у,а,6). В  результате гораздо большими ошиб
ками обременена бывает искомая функция Ф (<=, г\9 !;). В  утешение мож
но сказать, что часто знание функции распределения ^  необходимо 
для того, чтобы, сравнивая между собой такие функции для двух фи
зических типов звезд, установить степень их близости, что иногда мо
жет служить основанием для вывода об их тесной эволюционной свя
зи. Но если это так, то можно сравнивать не функции Ф (4, т|, 2;), а за
данные функции I(V , а,6) для этих типов, получаемые прямо нз ката
логов собственных движении.

4. Статистика вспышек у членов ассоциаций и скоплений

К ак  известно, в звездных ассоциациях и в молодых звездных 
скоплениях присутствует, как правило, значительное количество вспы
хивающих звезд. К ак  их количество, выраженное в процентах к числу 
всех звезд, так и занимаемый ими вместе интервал спектральных ти
пов меняются от скопления к скоплению. Есть все основания полагать, 
что различия численных значений параметров, характеризующих со
вокупность вспыхивающих звезд данною звездного агрегата, связаны 
в основном с различиями их возраста. Первые указания на эго были 
найдены и подробно изучены мексиканским астрофизиком Аро.

Последовательность вспышек каждой из вспыхивающих звезд 
представляет собой некоторый стационарный случайный процесс и, на
ряду с другими величинами, характеризуется значением и такою па
раметра, как средняя частота вспышек V . При этом, поскольку наблю
дения вспышек в звездных агрегатах ведутся пока довольно грубым, 
фотографическим способом, не позволяющим обнаруживать вспышки 
с малой амплитудой, можно для определенности ограничиться вспыш
ками, амплитуда которых (или энергия) превосходит некоторую ниж
нюю границу. В  дальнейшем мы будем считать, что используемый ма
териал наблюдении удовлетворяет такому ограничению.

Если для каждой вспыхивающей звезды характерна некоторая 
средняя частота V, то скопление в целом будет описываться распреде
лением средних частот среди совокупности входящих в него вспыхи
вающих звезд. Нормированную плотное 1ь этого распределения частот 
обозначим через ! (у ) .  Казалось бы, что для ее определения нужно с 
большей или меньшей точностью узнать среднюю частоту для каждой 
из вспыхивающих звезд. Но для этого нужно было оы у каждой из них 
пронаблюдать не менее полдюжины вспышек, что потребовало бы про
должать наблюдения еще много и много десятков лет.

Так, в скоплении Плеяд, которое подвергнуто длительному изуче
нию в Бюраканской обсерватории и которое можно считать с этой 
точки зрения лучше всего исследованным, на каждую вспыхивающую 
звезду в среднем приходится лишь одна зарегистрированная вспышка. 
Более того, примерно у половины вспыхивающих звезд этого скопле
ния не наблюдалось еще ни одной вспышки. Они еще не открыты на
ми, об их существовании мы знаем лишь нз косвенных статистических 
соображении, которые мы здесь не будем приводить. Менее чем у де
сяти процентов вспыхивающих звезд в Плеядах наблюдалось более 
чем по две вспышки. Очевидно, что при таких условиях не может быть
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и речь об определении средней частоты в индивидуальном порядке. 
Иными словами, определение I (у) способом таких прямых подсчетов
пока практически невозможно.

Однако оказалось возможным предложить статистический метод 
определения 1(\), основанный на решении обратной задачи. При этом 
ограничимся простейшим предположением, что у каждой звезды^ по
следовательность вспышек описывается законом Пуассона. По крайней 
мере для некоторых звезд это предположение проверено и по ряду со
ображений его в данном случае можно принять.

Поскольку условия погоды и другие обстоятельства не позволяют 
вести непрерывную регистрацию вспышек, целесообразно ввести неко
торое условное время т для данной совокупности наблюдений, которое 
является функцией обычного времени I, т. е. т(1), означающее сумму 
тех промежутков времени, протекающих до момента I, в течение кото
рых велась регистрация вспышек. При фотографических наблюдениях 
т(1) означает сумму экспозиций, сделанных для обнаружения вспы
шек и выполненных до момента 1. При этом, конечно, опускаются па
раллельные экспозиции.

В таком случае можно ввести функцию П1(т), показывающую чие 
ло звезд, у которых в промежутке от т до т+1 наблюдались первые 
вспышки. Это будет число открываемых в единицу времени новых 
вспыхивающих звезд дяиного агрегата, ибо только при наблюдении 
первой вспышки выясняется, что мы имеем дело со вспыхивающей 
звездой. Заметим, что число П|(0) (точнее, его математическое ожи
дание), вместе с тем, равно среднему числу всех вспышек в агрегате 
за единицу времени. П оскольку эволюционные эффекты сказываются 
только за сотни тысяч или миллионы лет, то состояние всей совокуп
ности вспыхивающих звезд за период наших наблюдении можно счи
тать практически неизменным. Поэтому П1(0) будет характеризовать 
плотность вспышек во времени не только для т =  0 и не только для 
всего периода наблюдений, но и на десятки тысяч лет вперед.

С другой стороны, математическое ожидание П1(т) должно моно
тонно убывать, ибо вспышки уже открытых звезд не учитываются при 
вычислении пМт). поскольку П|(т) означает количество вспышек в еди
ницу времени еше не открытых к моменту т звезд, число которых убы
вает с ростом т.

Оказывается, что при рассматриваемых условиях поведение мате
матического ожидания пI (т) целиком определяется законом распреде
ления частот 1 (у) и между ними существует простое соотношение:

с**
п,(-)= К ( е —Ы (у ) 1', (4)

% /О
где N —общее число вспыхивающих звезд. Таким образом, вопрос об 
определении I (у) сводится к обращению преобразования Лапласа, т. с. 
к решению обратной задачи.

Практически, конечно, мы определяем из наблюдений распределе
ние открытий вспыхивающих звезд по условному времени только один 
раз и тем самым вместо математического ожидания (м. о.) числа от
крытий в единицу времени вынуждены ограничиться знанием значения 
этой функции лишь для одной реализации. В  результате на вывод 
функции !(\ ) сильно влияют флуктуации, неизбежные у один раз на
блюдаемой реализации функции П|(т). Поэтому при поисках решения 
нужно выполнить предварительное сглаживание. Тем не менее такие
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опыты были сделаны, и отсюда посредством обращения преобразова
ния Лапласа получено приближенное представление функции.

Любопытно отметить, что поскольку наблюдение первой вспышки 
у звезды есть открытие вспыхивающей, т. е. научное открытие, то по
лучается, что в данном случае хронология открытий объектив является 
исходным материалом для построения распределения частот вспышек.

В  этой связи интересно и другое. Можно легко показать, что м. о. 
числа открываемых в единицу времени вспыхивающих звезд п,(т) и м. 
о. числа вторых вспышек тех же звезд п2^т) связаны между собой сле
дующим соотношением:

Оказывается, что поскольку наблюдаемая функция 112(и) входит 
здесь под знаком интеграла, получаемые отсюда значения пЦт) гораз
до менее подвержены флуктуациям, чем непосредственно определяемые 
«подсчетом открытий» в одной реализации. -

Кажется парадоксальным, но написанная формула даст возмож
ность получить на основании хронологии вторых вспышек, т. е. хроно
логии подтверждений открытий, более достоверную кривую м. о. «01- 
крытнй», чем получаемая по хронологии открытии.

Произведенные для случая Плеяд, где уже известно около 500 
вспыхивающих звезд, вычисления показали, чго значения 111(1), полу
ченные по формуле (5 ), дают довольно гладкую кривую, которая близ
ко совпадает с выглаженной кривой для гц(т), определенной из непо
средственных подсчетов. Оба эти результата находятся в удовлетвори
тельном согласии с предположением, что Г(у) имеет форму

Однако эта формула теряет свою силу для очень малых частот, 
где, впрочем, определение [(у ) становится невозможным, так как 
звезды с такими частотами практически не успевают дать за все вре
мя наблюдений даже одну вспышку. Они практически не отличимы от 
невспыхнвающих звезд.

Вспышки сверхновых в галактиках. Хотя каждая сверхновая вспы
хивает только один раз, все же нетрудно увидеть полную аналогию 
между проблемами статистики вспыхивающих звезд и статистики 
сверхновых. Д ля этого следует рассматривать в качестве «вспыхиваю
щих объектов» галактики. Тогда стоит заменить в вышеприведенных 
рассуждениях слово «вспыхивающая зьезйа» словом «галактика», а по
нятие «вспышка звезды» понятием «вспышка сверхновой в галакти
ке». Таким образом может быть по аналогии рассмотрена возможность 
вывода функции распределения частот для разных совокупностей га
лактик.

Здесь, подобно случаю вспыхивающих звезд, не можег быть и ре
чи об определении средней частоты вспышек для определенных инди
видуальных галактик. Однако здесь данных недостаточно и для при
менения развитого выше статистического метода, ибо вспышки наблю
дались пока в столь малом числе галактик, что изменения в величине 
п| (т ), которые мы попытались бы определить, совершенно затерялись

(5)

(6)
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бы в флуктуациях этой величины. Представляется, что только через 
двадцать или тридцать лет систематических наблюдений некоторых со
вокупностей галактик удастся собрать материал для решения обрат
ной задачи рассмотренного типа в применении к вспышкам сверхно
вых.

5. Заключительные замечания

а) Недостаточное использование рассматриваемого подхода. При
водя здесь *ти интересные гримеры, следует отметить, что подход к 
астрофизическим задачам как к обратным начинает только пробивать 
себе дорогу, в то время как обсуждению различных моделей в астро
физической литературе ежегодно посвящаются многие сотни работ. 
Вся огромная масса астрофизических данных, относящихся к десяткам 
и сотням тысяч звезд и галактик, не используется с этой точки зрения, 
а ждет скорее удачных моделей, могущих объяснить хоть часть этих 
фактов. Думается, что глубокое проникновение в сущность некоторых 
явлений, связанных с атмосферами звезд и их спектрами, даст со вре
менем возможность использовать данные о внешних параметрах, в том 
числе о спектральных параметрах звезд, и посредством решения об
ратных задач находить закономерности самых глубоких астрофизиче
ских процессов вплоть до характера явлений, происходящих внутри 
звезд. \

б) Точность и однозначность решений. Большая часть обратных 
задач астрофизики приводится к уравнениям типа интегральных урав
нений первого рода или сходным с ними. Поскольку исходные данные 
(заданные нз наблюдений функции) определяются не всегда точно, т\> 
решения могут оказаться отягощенными очень большими ошибками. 
Иногда эти последние могут быть ограничены на основе дополнитель
ных соображений. В ряде работ академик А. Н. Тихонов указал, как 
такие соображения могут быть использованы для более правильной 
постановки некоторых обратных задач физики, например, спектроско
пии.

Особенно велики ошибки в значениях заданных функций, когда эти 
значения основаны на статистических подсчетах и когда приходится 
вместо выведенных из наблюдений усредненных по многим реализа
циям значений вводить числа, основанные на одной лишь реализации. 
Тем не менее следует считать ценным, что анализ математической при
роды задачи может позволить и здесь судить в определенной мере о 
степени и характере неопределенностей и неточностей решений.

Заметим, что уменьшение, а тем более полное устранение указан
ных неопределенностей может оказаться невозможным в рамках ис
пользования данных наблюдения определенного типа, даже при неог
раниченном умножении числа и уточнении этих данных, и может по
требовать постановки наблюдений или опытов совершенно другого ро
да.

Все это говорит не о слабости, а скорее о силе подхода с точки 
зрения обратных задач, поскольку в этом случае в отличие от метода 
моделей остаются открытыми возможности оценки точности, однознач
ности и пределов применимости получаемых решений.
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В  прямых задачах меньше возможностей для выяснения этих воп
росов.

Примечание. Интерес В  Л Амбарцумяна к обратным з: дачам проходит красной нитью 
через всю его научную деятельность. Еще п молодости им были решены важные за
дачи такого рода, относящиеся к математической физике и звездной астрономии (см 
т. 1. с. 107 и 411). Обратные задачи сравнительно легко решаются в случаях, ког
да физическая картина явления уже ясна и речь идет лишь об определении парамет
ров изучаемого обт>екта Однако в астрофизике подобные случаи встречаются ред
ко. обычно же необходимо выяснять и физическую сущность явлений.

В  последнее время стали решаться обратные «адачн в теории переноса излучения 
Они заключаются в нахождении оптических свойств среды по наблюдаемым интен
сивностям выходящего нз нее излучения. Можно думать, что достижения в этой об 
ласти будут полезными для ряда разделов астрофизики (в частности, для физики 
звездных атмосфер».

24—3*21
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