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ЯРКИХ ЗВЕЗДНЫХ АССОЦИАЦИЙ

Э. Е. ХАЧИКЯН, К. А. СААКЯН 
Поступила 16 сентября 1969

Приводятся результаты двухцветного фотометрического исследования ярких 
ассоциаций в спиральной галактике NGC 6946. Измерены звездные величины и по
казатели цвета (В—V) 148 ассоциаций. Оценены их абсолютные величины. Приве
дена карта распределения ассоциаций по галактике. Оценивается расстояние до га
лактики.

В предыдущей статье [1] были приведены результаты фотометри
ческого исследования галактики NGC 6946. Там же указывалось, что 
галактика богата звездными ассоциациями. В настоящей работе при
ведены результаты фотометрии этих ассоциаций. Использован наблю
дательный материал, полученный одним из авторов (Э.Е.Х.) на 2-х 
метровом телескопе Таутенбургской обсерватории АН ГДР. Подроб
ное описание наблюдательного материала и методики наблюдений при
ведено в [1]. Там же отмечалось, что замечательной особенностью 
этой галактики является появление в ней трех Сверхновых в интер
вале времени всего около 30 лет. Недавно произошла вспышка чет
вертой Сверхновой в этой галактике (1968 г.) [2]. Большая частота 
Сверхновых позволяет отнести галактику NGC 6946 к группе гигант
ских галактик [3, 4], что в дальнейшем используется для оценки 
расстояния до нее.

1. Отбор ассоциаций. Так как галактика NGC 6946 находится 
на низкой галактической широте (6 = + 1Г’)> то на нее проектируются 
многочисленные звезды фона. Ассоциации на фотопластинках полу
чаются в виде компактных образований, но они отличаются от звезд, 
во-первых, своей низкой поверхностной яркостью и, во-вторых, не
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сколько диффузным изображением, слегка напоминающим внефокаль- 
ные изображения звезд. Это позволило на основе просмотра пласти
нок с наиболее резким изображением звезд выделить О-ассоциации. 
Если на ассоциацию или очень близко к ней проектировалась звезда- 
фона, то она не измерялась. Некоторые ассоциации расположены на
столько близко друг к другу, что разделить их очень трудно. Мы не 
включили их в список измеряемых объектов. Одна сверхассоциация, 
имеющаяся в NGC 6946, была измерена в [1]. Таким образом, для 
измерений было выделено всего 148 ассоциаций.

Измерение пластинок. Для измерений было выбрано по три 
пластинки в каждом цвете (для фотографических лучей использованы, 
пластинки Agfa Astro-Platten Spezial с фильтром GG—13, а для фо֊ 
товизуальных,—Agfa Astro-Platten Panchrom с фильтром GG—11). Ас
социации измерялись круглой диафрагмой, вырезающей на пластинке 
область диаметром около 10". Фон самой галактики, который в неко
торых областях был довольно ярким, исключался следующим образом. 
Вокруг каждой ассоциации в ее непосредственной близости измеря
лись четыре области. Среднее значение таким образом измеренного 
фона вычиталось из яркости ассоциации. Таким способом измерялись 
все три пластинки в каждом цвете, а затем звездные величины ассо
циаций усреднялись по трем пластинкам. Для оценки точности наших

измерений высчитано следующее значение Дт = ' 1 ----- • где Ьт, —

средняя ошибка измерения звездной величины для z-ой ассоциации, а 
п — число ассоциаций. Значение Д/n для В и V пластинок равно соот
ветственно 0ш12 и 0?15.

Результаты измерений. Результаты измерений для 148 ассоциа
ций приведены в приложении в табл. 1, в столбцах которой помещены со
ответственно: 1) порядковый номер ассоциации, 2) наблюденная В-ве- 
личина с кв.секунды дуги, 3) интегральная видимая В-величина, 4) В—V 
наблюденное, 5) (В—V)o исправленное за межзвездное поглощение^ 
6) интегральная абсолютная В-величина.

При вычислении В и V величин использованы уравнения цвета., 
связывающие нашу систему с системой В, V [1].

В = Вт-0.13 (В- V),
V = Vt + 0.20 (В ֊ V),

(В - V) = 0.752 (В - V)t, 
где индекс „T“ относится к таутенбургской цветовой системе-
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Расстояние галактики NGC 6946. Уверенной оценки расстояния 
галактики NGC 6946 нет. Вопрос затрудняется тем, что она нахо
дится на низкой галактической широте со значительным межзвездным 
поглощением. Согласно Шарову [5], поглощение в этом участке неба 
порядка 2.3—2.4 звездных величин. Эта оценка неплохо согласуется 
с данными Бархатовой и Штейнберг [6] и Чинкарини [7], которые 
оценили избыток цвета открытого звездного скопления NGC 6939, 
расположенного в 40' к северо-западу от исследуемой галактики. Со
гласно их измерениям избыток цвета равен 0Т5—ОТб, что при 7 = 4 
приводит к тому же значению фотографического поглощения, как и у 
Шарова. С другой стороны, как уже отмечалось многими авторами, 
показатель цвета NGC 6946 довольно велик: +0т71 по Холмбергу [8], 
+ 0т79 по Петтиту [9]. Принимая для даннного типа спиралей для 
истинного показателя цвета значение 0т20 [8], для избытка цвета ис
следуемой галактики находим значение 0т5, что неплохо согласуется 
с вышеприведенными значениями. Наконец, мы можем оценить это 
поглощение по избытку цвета ассоциаций NGC 6946. Для этой цели 
мы можем сравнить цвета звездных ассоциаций в М <51 (38 ассоциа
ций), М 101 (41) и БМО (14), исследованных Маркаряном [10] и Бо
ками [11], с цветами исследованных ассоциаций. По их измерениям 
среднее значение показателя цвета звездных ассоциаций в этих га
лактиках равно соответственно — 0?12, — 0т07 и 0т16. Согласно на
шим измерениям, средний наблюденный показатель цвета для 140 ас
социаций NGC 6946 равен 4՜ 0?59 (см. ниже). Принимая, что в сред
нем цвет ассоциации не меняется от галактики к галактике, находим 
для избытка цвета наших ассоциаций значение порядка О.П17.

Что же касается расстояния до галактики, то по довольно ста
рой оценке Бааде [12], сделанной на основании неуверенных наблю
дений Сверхновой 1917 г., модуль расстояния NGC 6946 равен 26.9 в 
новой шкале расстояний. Ниже приводится ряд доводов, показывающих, 
что это значение модуля расстояния является сильно заниженным.

а) Как уже отмечалось выше, согласно [3, 4], NGC 6946 должна 
быть гигантской галактикой (так как в ней вспыхивали четыре Сверх
новые за очень короткий промежуток времени). Наличие большого 
числа звездных ассоциаций также говорит в пользу этого мнения. По 
морфологическому типу и классу светимости NGC 6946 похожа на 
галактики NGC 3184, 4303, 4321, в которых Сверхновые вспыхивали 
по три раза [13]. Поэтому она по светимости, вероятно, не должна 
уступать ни одной из этих галактик. Согласно [8], фотографические 
абсолютные величины этих галактик равны соответственно —19?8, 
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—21.ш2, —211П0. Таким образом, для светимости NGC 6946 мы мо
жем принять как нижнюю границу среднее из этих значений, т. е. 
—20т6. Видимая интегральная фотографическая величина галактики 
измерена многими авторами: 10?33—по Петтиту [9], 11т1— по Стеб
бинсу и Уитфорду [14], 9т77 —по Холмбергу [8], 10?31 — по Бёрнгену 
и др. [1]. Можно принять для среднего значения видимой интеграль
ной величины значение 10™0. Тогда, учитывая поглощение (2ТЗ), для 
истинного модуля расстояния NGC 6946 получаем значение 28.3.

б) Будучи гигантской галактикой, NGC 6946 по размерам должна 
быть не меньше, если не больше, спиральных галактик своего же 
типа, например М 101, которая по де Вокулеру имеет тот же, что 
и NGC 6946 морфологический тип [15]. Лучевые скорости этих галак
тик друг от друга сильно не отличаются. Но по своим угловым раз
мерам NGC 6946 почти в два раза меньше, чем М 101 (NGC 5457) 
(согласно [16], соответственно: 8X8' и 22 X 22')- Такое различие 
размеров может быть обусловлено: 1) или различием их расстояний, 
2) или, возможно, поглощением, которое может ослабить периферий
ные области галактики. Нам кажется, что вторая причина играет го
раздо меньшую роль, поскольку рукава системы обрываются довольно 
резко. Отсюда следует, что NGC 6946 находится на расстоянии, по 
крайней мере в два раза превышающем расстояние NGC 5457. Так 
как модуль расстояния для М 101 равен 27 [10], то для модуля рас
стояния NGC 6946 получаем значение 28.5.

в) Примерно такую же оценку модуля расстояния для NGC 
6946 — 28.1 дают Гордон и др. [17]. Однако следует обратить внима
ние на отношение масса—светимость, вычисленное ими для NGC 6946 
и равное MfL= 17.7 Mq)Lq. Это слишком большая величина для га
лактик типа Sc, к которым относится NGC 6946. Согласно же Холм
бергу [18], среднее значение отношения масса—светимость для десяти 
Sc галактик равно 1.4. Ни для одной из них это отношение не пре
восходит 6.7. Между тем, если приписываемое галактике расстояние 
увеличить, то определенное на основании наблюдаемого вращения 
отношение М/L уменьшится. Поэтому значение 28.1 можно считать 
нижним пределом для модуля расстояния NGC 6946.

Окончательно при последующем изложении нами приняты сле
дующие данные для NGC 6946: (ш — М)0 = 28.3 (истинное), А = 2т3, 

М = — 20™6 (Когда статья была закончена, появилась работа Ковала 
[19], в которой по наблюдениям Сверхновой 1939 г. истинный модуль 
расстояния этой галактики также оценивается равным 28.3).
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Распределение ассоциаций. Карта распределения ассоциаций в 
NGC 6946 приведена на рис. 1. Ассоциации пронумерованы от 1 до

N

Рис. 1. Карта распределения ассоциаций NGC 6946.

148, соответственно данным табл. 1. На рис. 1 ассоциации показаны 
на фоне спиральной структуры, обозначенной жирными линиями, со
гласно снимкам в лучах V. Как видно из этого рисунка, ассоциации 
в основном расположены в спиральных ветвях. Два спиральных рукава, 
выходящие непосредственно из ядра галактики, на расстоянии при
мерно 1' от центра разделяются каждый на три ветви, при чем внут
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ренние ветви, лежащие ближе всего к центру галактики, содержат 
наибольшее число ассоциаций — около 35 каждая. Вне ветвей число 
ассоциаций резко падает.

Светимости ассоциаций. В шестом столбце табл. 1 приведены 
интегральные абсолютные величины звездных ассоциаций в лучах В. 
Как видно из табл. 1, абсолютные величины ассоциаций меняются в 
интервале между — 9”6 и — 12”б. Средняя абсолютная величина ас
социаций равна — 11?1. Эти данные находятся в хорошем согласии 
с данными Маркаряна [10] и Боков [11]. Согласно их исследова
ниям, средние абсолютные величины ассоциаций в галактиках М 51, 
М 101 и в БМО равны соответственно —11“2, —11?1 и — 10т6. Та
кое согласие данных указывает на правильную оценку расстояния 
NGC 6946 и поглощения до нее.

Рассмотрим вопрос распределения ассоциаций в галактике в за
висимости от их светимости. Для этой цели разделим ассоциации на 
четыре группы следующим образом:

В > 20т0

19.5 < В<20т0

19.0 < В< 19т5

В <19.0

На рис. 2 схематически показано, как распределены представи
тели этих групп по галактике. Из этого рисунка видно, что четкой 
разницы в распределении этих групп в зависимости от расстояния 
от центра не наблюдается. Однако замечается следующая особен
ность в распределении ассоциаций: чем ярче асссоциации, тем 
больше они имеют тенденцию к скучиванию. Так, если ассоциации с 
В^>19т5 не показывают заметной скученности, то ассоциации с 
В < 19?5 эту тенденцию имеют: из 70 таких ассоциаций почти поло
вина встречается группами по две, три и четыре ассоциации. Причем 
некоторые из этих групп находятся в тех частях спиралей, в которых 
последние разветвляются. Интересно, что большинство ассоциаций с 
19т0 < В < 19?5 расположено в двух внутренних спиралях. Среди сла
бых ассоциаций с В^>20?0 имеются четыре, которые составляют це
почку. Цепочка располагается близко у ядра между двумя спиралями.

Показатели цвета. Наблюденные показатели цвета ассоциаций 
находятся в интервале от —0ш1 до 4֊ 1”3. При значении избытка
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■цвета, равном'0^6, истинные показатели цвета оказываются в пределах 
от — 0™7 до — 0шб. Средний показатель цвета по всем ассоциациям 
оказывается равным нулю (В — У)о^О. Основная масса ассоциаций 
имеет наблюденный показатель цвета между 0тЗ и 0?8. На рис. 3 при
ведена схема распределения ассоциаций по галактике в зависимости 

• от цвета. Как видно из рисунков, ассоциации не показывают какой-либо
N

о

Тис. '2. Распределение разных групп ассоциаций по галактике: О — В > 20т0,
Ч- - 19?5 < В < 20?0, • - 19?0 < В < 19?5, д — В < 19?0.

.зависимости цвета от их расстояния до ядра. Ассоциации с разными 
цветами встречаются во всех спиралях и на всевозможных расстоя
ниях от ядра. На рис. 4 приведена диаграмма показатель цвета — 
звездная величина для всех исследованных ассоциаций. Заметна сла
бая корреляция между этими параметрами, а именно: чем ярче ассо
циация, тем она кажется голубее. Распределение числа ассоциаций по 
В напоминает гауссовскую кривую, где максимум приходится на 19?5.

НИ области в NGC 6946. Известно, что звездные ассоциации 
•часто содержат в себе эмиссионные туманности. И так как О-ассо-
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циации включают в себя звезды ранних спектральных классов, то они 
и ответственны за создание вокруг них областей ионизованного водо
рода. Поэтому при достаточно большом количестве водорода такие 

§о"°

Рис. 3. Распределение ассоциаций зависимости
'8,

от их цвета: • — В — V <
< + 0?3, О ֊  + 0?3 < В + -В—V> + 0m8.

области могут быть наблюдены как эмиссионные туманности и в- 
далеких галактиках. Поэтому многие ассоциации должны вместе с 
тем наблюдаться в качестве НИ областей. Можно утверждать и об
ратное: если наблюдаются НИ области в галактиках, то в большин
стве случаев они должны быть связаны с группами горячих звезд, то 
есть совпадать с ассоциациями. В NGC 6946 действительно наблю
даются НИ области. Согласно данным Ходжа [20], в ней имеется 40 
областей НИ. Можно ожидать, что многие из этих областей должны: 
совпадать со звездными ассоциациями, исследованными нами. В табл. 1 
те из ассоциаций, которые в списке Ходжа фигурируют как НИ об
ласти, отмечены звездочкой. Из 40 НИ областей 26 отождествляются 
с нашими ассоциациями. Интересно, что среди: них. находятся, объекты 
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с различными показателями цвета от — 0т45 до — 0т35. Однако боль
шинство из них (17) имеет отрицательный показатель цвета. Среднее 
значение (В — У)о для всех областей НИ, отождествленных с нашими 
ассоциациями, также отрицательное и равно — 0т07.

В—V
Рис. 4. Диаграмма показатель цвета—звездная величина для всех ассоциаций.

Выводы. 1. Галактика NGC 6946 богата звездными ассоциациями,, 
которые очерчивают всю ее спиральную структуру. Наиболее яркие 
ассоциации имеют тенденцию к скучиванию, причем это скучивание в 
большинстве случаев наблюдается в местах разветвлений спиральных 
рукавов. Большинство ассоциаций находится в двух внутренних рука
вах галактики.

2. Ассоциации не показывают какой-либо зависимости цвета или 
светимости от их расстояния до центра галактики. Это обстоятель
ство было отмечено и Маркаряном относительно ассоциаций в галак
тиках М 51 и М 101 [10]. По-видимому, независимо от своего место
положения ассоциации имеют сходные характеристики. Таким образом,։, 
процесс звездообразования происходит одновременно вдоль всей про-- 
тяженности спиральных рукавов. Следовательно, и источники, приво
дящие к рождению звездных ассоциаций, распределены более или 
менее равномерно по всей длине спиралей.

3. Средняя абсолютная яркость ассоциаций равна — 11ш1, а сред
няя величина показателя цвета близка к нулю. Истинный модуль рас
стояния галактики оценивается равным 28.3, а наблюденный — 30.6. 
Это окончательно подтверждает, что галактика не принадлежит 
Местной системе. NGC 6946 является гигантской галактикой с абсо
лютной величиной порядка — 2О.т6,
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В заключение считаем своим приятным долгом выразить глу
бокую благодарность академику В. А. Амбарцумяну за ценные советы 
и член-корр. АН АрмССР Б. Е. Маркаряну за интерес к работе.

Бюракаиская астрофизическая
.обсерватория

THE COLORIMETRY OF GALAXY NGC 6946.
II. THE INTEGRAL PHOTOMETRIC CHARACTERISTICS 

OF BRIGHT STELLAR ASSOCIATIONS

E. Ye. KHACHIK1AN, K. A. SAHAKIAN

The results of a detailed two-color photometric investigation of 
bright stellar associations in spiral galaxy NGC 6946 are presented. 
The В, V magnitudes of associations are measured. The absolute mag
nitudes of associations are estimated. The distribution of associations 
in the galaxy is given. The distance of NGC 6946 is discussed.
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Приложение

Таблица 1

№ в՜ В В-У (В-У)о Мв

1 2 3 4 5 6

1 23™14 19т86 +0. 57
_т _ _

—0. 03 -10т74

2 22.14 18.85 0.46 -0.14 -11.74

3* 22.14 18.86 0.44 -0.16 -11.74
4 22.94 19.66 0.76 4-0.16 -10.94

5 22.83 19.55 0.95 +0.35 -10.05

6 22.37 19.09 0.76 +0.16 -11.51

7 23.15 19.87 0.48 -0.12 -10.73

8 22.85 19.57 0.47 -0.13 -11.03

9 23.25 19.97 1.02 +0.42 -10.63

10 22.95 19.67 0.80 +0.20 -10:93

11 22.76 19.46 0.30 -0.30 -11.14

12 22.48 19.20 0.27 -0.33 -11.40

13 22.71 19.47 0.63 +0.03 -11.13

14* 21.92 18.64 0.65 +0.05 -11.96

15 22.64 19.36 0.70 +0.10 -11.24

16 22.92 19.64 0.87 +0.27 -10.96

17 22.52 19.24 0.22 -0.38 -11.36

18 22.84 19-56 0.48 -0.12 -11.04

19 22.70 19.42 0.46 -0,14 -11.18

20 22.38 19.10 0.44 -0.16 -11.50

21* 21.98 18.70 0.56 -0.04 -11.90

да 23.46 20.18 0.74 +0.14 -10.42

23 23.41 20.13 0.90 +0.30 -10.47

24 22.23 18.95 0.46 -0.14 -11.65

25* 21.84 18.56 0.79 +0,19 -12.04

26 22.14 18.86 0.26 -0.34 -11.74

■27 23.34 20.06 0.93 +0.33 -10.54

28 22.50 19.22 0.73 +0.13 -11.38

29 22.81 19.53 0.73 +0.13 -11.07

30 22.67 19.39 0.82 +0.22 -11.21

31 22.70 19.42 0.11 -0.49 -11.18

32 22.42 19.14 0.70 +0.10 -11-46

33 22.67 19.39 0.71 +0.11 -11.21

34 21.78 18.50 0.53 -0.07 -12.10

35 .23.04 19.76 0.42 -0.18 -10.84
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Таблица 1 (продолжение)
1 2 4 < 5 6

36 22т33 19т05 +от73 +о”13 —П™55
37 23.30 20.06 0.93 +0.33 -10.54
38 22.66 19.68 0.57 ֊0.03 -10.92
39 23.15 19.87 0.46 ֊0.14 -10.73
40 22.48 19.20 0.32 ֊0.28 -11.40
41 22.65 19.37 0.52 -0.08 -11.23
42 22.23 18.95 0.58 -0.02 -11.65
43 22.93 19.65 0.65 4-0.05 -10.95
44 23.04 19.76 0.28 ֊0.32 -10.84
45 23.12 19.84 0.92 +0.32 -10.76
46 22.85 19.57 -11.03
47 22.48 19.20 0.41 ֊0.19 -11.40
48 22.31 19.03 0.36 -0.24 -11.57
49 23.34 20.06 0.68 +0.08 ֊10.54
50 23.12 39.84 0.57 ֊0.03 ֊10.76
51 22.89 19.61 0.62 +0.02 -10.99
52 22.54 19.26 -11.34
53 22.58 19.30 0.48 ֊0.12 -11.30
54 22.77 19.49 0.83 -0.23 -11.11
55* 22.85 19.57 0.41 -0.19 -11.03
56 22.08 18.80 0,68 +0.08 -11.80
57 22.99 19.71 0.78 +0.18 ֊10.89
58 22.91 19.63 0.63 +0.03 -10.97
59* 22.02 18.74 0.51 ֊0.09 -11,86
60 23.23 19.95 0.47 ֊0,13 ֊10.65
61* 22.25 18.97 0.56 —0,04 -11.63
62 22.41 19.13 0.41 ֊0.19 -11.47

63* 22.91 19.63 0.95 +0.35 -10.97
64* 21.80 18.52 0.36 ֊0.24 -12.08
65 22.08 18.80 0.51 +0.09 -11.80

66* 22.44 19.16 0.36 ֊0.24 -11.44
67 24.32 21.04 1.32 +0.72 - 9.56

68 22.20 18.92 0.13 ֊0.47 -11.68

69 22.59 19.31 0.73 +0.13 -11.29

70 22.85 19.57 0.79 +0.19 -11.03

71 22.96 19.68 0.30 -0.30 -10.92

72 22.68 19.40. 0.00 -0.60 -11.20

73 23.64 20.36 9.68 +0.08 -10.24
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 1 3 4 1 5 6

74 23п,66 19™71 +0т78 +0т18 - 10т89
75* 22.97 19,69 0.62 ֊0.02 -10.91
76 22.50 19.22 0.89 4-0.29 -11.38
77 23.53 20.25 0.67 т0.07 -10.35
78 22.81 19.53 0.16 +0.44 -11.07
79 22.41 19.13 0.67 + 0.07 —11.47
80 22.26 18.98 0.55 ֊0.05 —11.62
81* 21.94 18.66 0.71 +0.11 -11.94
82* 22.60 19.32 0.38 -0.22 -11.28
83 22.21 18.93 0.62 +0.02 ֊11.67
.84 22.76 19.48 1.14 +0.54 -11.12
.85 21.87 18.59 0.68 +0.08 -12.01
86 22.66 19.38 0.11 -0.49 -11.22
87 21.17'[У *] 17.89:[У}
88 22.98 19.70 0.88 +0.28 -10.90
89 21.88 18.60 0.56 -0.04 -12.00
90 23.48 20.20 1.30 +0.70 -10.40
91* 23.04 19.76 0.87 +0.27 -10.84
92* 22.79 [V Ч 18.51 ;[У]
93 23.56 20.28 0.20 -0.40 -10.32
94 21.53 18.25 0.34 -0.26 -12.35
95 23.72 20.44 0.23 -0.37 -10.16
96 42.53 21.25 1,09 +0.49 — 9.35
97 22.90 19.62 0,35 -0.25 -11.98
98 23.16 19.88 0,78 +0.18 -10.72
99 22.74 19.46 0,55 -0.05 -11.14

100 23.16 19.88 0,57 -0.03 -10.72
101 22.81 19.60 ■0,73 +0.13 -11.00
102 23.21 19.93 0,65 +0.05 -10.67
юз 21.20 [Ус*] 17.92 [V]
104 22.21 18.97 0,41 -0.19 -11.63
105 24.10 20.82 0.80 +0.20 — 9.78
106 23.35 20.07 0.74 +0.14 —10.53
107 22.19 18.91 0,43 -0.17 -11.69
108* 22.57 19.29 0.54 -0.06 -11.31
109 22.98 19.70 0.84 +0.24 -10.90
110 23.79 20.51 0.77 +0.17 —10.09
111 23.15 19.8,7 । .0.35 -0.25 -10.73
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 3 4 5 6

112 22т89 19^61 +0?56 - 0т04 -10ш99
из 23.21 19.93 0.71 +0.11 -10.67
114* 22.62 19.34 0.50 —0.10 —11.26
115 22.84 19.56 0.74 +0.14 -11.04
116 22.96 19.68 0.66 +0.06 -10.92
117 23.14 19.86 0.52 -0.58 —10.74
118 22.80 19.52 0.43 -0.17 -11.08
119 23.03 19.75 0.20 -0.40 -10.85
120 22.91 19.63 0.98 +0.38 —10.97
121* 23.24 19.96 0.16 ֊0.44 -10.64
122* 22.29 19.01 0.79 +0.19 —11.59
123 22.53 19.25 0.64 +0.04 -11.35
124 23.44 20.16 0.98 +0.38 -10.44
125 23.04 19.76 0.42 -0.18 -10..84
126 28.29 20.01 0.79 . +0.19 -10.59
127 23.29 20.01 0.38 -0.22 —11.59
128 22.34 19.04 0.44 -0.16 —11.56
129 21.59 18.31 0.25 ֊0.35 —12.29
130 23.05 19.77 1.11 +0.51 —10.83
131* 21.69 18.41 0.14 -0.46 -12.19
132 21.25 17.97 0.38 -0.22 ֊12.13
133 23.44 20.16 0.77 +0.17 -10.44
134 22.53 19.25 0.81 4-0.21 -11.35-
135 22.91 19.63 0.39 . —0.21 -10.97
136 23.65 20.37 1.08 +0.48 -10.23
137 22.65 19.37 0.62 . 40.02 —11.23
138* 22.22 18.74 0.59 ֊0.01 -11.86
139* 22.74 19.46 0.32 . ֊0.28 -11.14
140* 22.36 19.08 0.62 +0.02 -11.52
141* 23.58 20.30 0.50 —0.10 -10.30
142 22.06 18.78 0.55 ֊0.05 -11.82
143 22.62 19.38 0.86 +0.26 —11.82
144 23.11 19.83 0.42 —0.18 -10.77
145* 21.40 18.12 0.34 -0.26 —12.48
146 23.21 19.93 1.15 0.55 -10.67
147 23.33 20.05 1.08 +0.48. -10.55
148 22.54 19.26 1.02 +0.42. -11.34
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ХРОМОСФЕРЫ ЗВЕЗД ТИПА UV СЕТ

P. Е. ГЕРШБЕРГ

Поступила 20 ноября 1969

Приведены результаты спектрофотометрического изучения 5 вспыхивающих 
звезд типа UV Cet в спокойном состоянии: относительные интенсивности эмиссион
ных линий, их абсолютные светимости и контуры эмиссионной линии На. Эти данные 
сопоставляются с соответствующими характеристиками солнечной хромосферы, причем 
частично учитываются различные условия видимости протяженной хромосферы Солнца 
и „точечной“ звездной хромосферы. Из такого сопоставления следует значительное 
сходство областей в солнечной и звездных хромосферах, ответственных за излучение 
бальмеровских линий, но плотность в этих областях на вспыхивающих звездах, по-вн- 
димому, в десятки раз выше, чем на Солнце. Кратко обсуждаются свойства нижних 
хромосфер и корон вспыхивающих звезд.

В спектрах вспыхивающих звезд типа UV Cet, полученных во 
время спокойного состояния этих объектов, обнаруживаются сильные 
эмиссионные линии водорода и ионизованного кальция. Это обстоятель
ство дает основание подозревать существование хромосфер—то есть 
областей с инверсным температурным градиентом—у звезд типа 
UV Cet. На спектрограмме EV Lac, полученной с высокой дисперсией 
в спокойном состоянии звезды, Вильсон [1] обнаружил еще несколько 
эмиссионных линий нейтральных атомов, характерных для спектра 
солнечной хромосферы: линии гелия, железа, кремния; по ширине во
дородных линий он оценил Тг -С 14 000° К, что также не противоречит 
хромосферной природе этой эмиссии. Исследования вспышек звезд 
типа UV Cet обнаружили ряд важных аналогий между этими эруптив
ными процессами и хромосферными вспышками на Солнце. Наконец, 
согласно современным представлениям о внутреннем строении звезд, 
красные карлики являются полностью конвективными звездами, и с 
теоретической точки зрения у них можно ожидать сильные конвектив-



•192 P. E. ГЕРШБЕРГ

ные движения под фотосферой и заметный нерадиативный поток энергии 
в фотосфере, что должно привести к появлению хромосферы и короны.

В течение нескольких лет на 2.6 м рефлекторе им. академика 
Г. А. Шайна (ЗТШ) проводились спектрографические исследования 
вспыхивающих звезд. Полученный материал позволяет определить 
некоторые количественные характеристики спокойных атмосфер звезд 
типа UV Cet и сопоставить их со свойствами солнечной хромосферы.

Относительные интенсивности эмиссионных линий, бальме
ровский декремент. В табл. 1 перечислены спектрограммы EV Lac и 
AD Leo, сфотографированные на щелевом спектрографе СП-72 (с 
дисперсией 80А/жл<) и использованные для определения относитель
ных интенсивностей эмиссионных линий. Все снимки получены на пла
стинках ОаО. Наблюдения велись вблизи меридиана, так что эффекты 
атмосферной экстинкции и дифференциальной рефракции оказались 
пренебрежимо малы. При обработке снимков использовалась спектраль
ная чувствительность инструментальной системы, определенная А. А. 
Боярчуком в ходе спектрофотометрических исследований симбиотичес
ких звезд в те же наблюдательные сезоны. Во время большей части 
экспозиции 11.1.66 (3h45m) блеск звезды AD Leo находился под не- 
лрерывным фотоэлектрическим контролем, который проводился T. С. 
Белякиной на 64 см менисковом телескопе; при этом не было обнару
жено каких-либо изменений блеска звезды. Результаты обработки 
спектрограмм ^приведены в табл. 1. В последней строке табли
цы даны относительные интенсивности эмиссионных линий в спектре 
EV Lac перед вспышкой 11.12.6.5, вычисленные по данным В. Е. Кун
келя [2].

Таблица 1

Экспо- Относительные интенсивности линий
Звезда Дата зиция нэ н7 нг H+H.I к н8 н, 1 >4471 Х4026

EV Lac 11. 8.64. 4h 1 0.72 0.52 0.78 0.69 0.25 0.18 <0.08 <0.08
11. 8.65. 4 40” 1 0.72 0.48 0.72 0.72 '0.07 <0.09
19. 8.65. 4 50 1 0.73 0.42 0.91 0.94 0.30

AD Leo 10. 1.66. 5 20 1 0.91 0.63 1.26 1.30 0.39
11. 1.66 5 30 1 0.63 0.52 0.91 0.98 0.26 0.16

EV Lac 11.12.65. 1 0.96 0.44 0.70

В общем бальмеровский эмиссионный декремент EV Lac и AD Leo 
оказывается весьма пологим. Все три крымских определения бальме
ровского декремента EV Lac находятся в хорошем согласии друг с 
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другом. К этому декременту EV Lac близок и эмиссионный декремент 
AD Leo, полученный по снимку 11.1.66, когда звезда с наибольшей 
степенью вероятности была в спокойном состоянии. Но относительные 
интенсивности эмиссионных линий в спектре AD Leo 10.1.66 заметно 
отличаются от этого „среднего“ декремента; на этой спектрограмме 
также аномально мал скачок непрерывного излучения звезды у преде
ла молекулярной полосы Ti 0/4954 А: J.+/J._ = 0.67, тогда как на сним
ках 12.6.65. и 11.1.66. он равен 0.42 и 0.41 соответственно. Можно 
подозревать, что во время получения этого снимка AD Leo была в 
возбужденном состоянии, так как декремент AD Leo 10.1.66 самый 
пологий и приближается к виду, характерному для вспышек этих звезд 
[2, 3].

На рис. 1 приведено сопоставление относительных интенсивностей 
эмиссионных линий водорода в спектрах вспыхивающих звезд и в сол-

Рис. 1. Относительные интенсивности эмиссионных линий водорода в спектрах 
■солнечной хромосферы—тонкие линии; в спектрах EV Lac— толстые линии и AD Leo— 
пунктир. Цифры справа соответствуют высотам в хромосфере над солнечным диском 
(в километрах).

нечной хромосфере [4]; последние данные были получены во время 
солнечного затмения при разных высотах края Луны над лимбом Солн- 
2-135 
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ца. Из рисунка следует, что бальмеровский эмиссионный декремент 
EV Lac и AD Leo в спокойном состоянии неплохо согласуется с ин
тегральным спектром средней хромосферы, а самый пологий бальме
ровский декремент AD Leo 10Л.66. близок к декременту в спектре 
хромосферы, когда луч зрения проходит через нижние слои хромо
сферы в непосредственной близости от солнечного лимба (При таком 
сопоставлении следует иметь в виду, что в нижней хромосфере Соле. 
ца существенный вклад в эмиссионную линию Н։ дает рассеянный свет 
фотосферы; в линии Нр он мал и в более высоких членах серии, а 
также по мере подъема, во всех линиях серии становится пренеб- 
режимым.)

Если считать, что верхние границы интенсивностей гелиевых 
линий, приведенные в табл. 1, близки к реальным интенсивностям 
этих линий, то отношение JHe//Hp в спектре EV Lac в несколько раз 
выше, чем в солнечной хромосфере. Но отношение ֊/с>+/։/н? определен
но в несколько раз выше в спектре солнечной хромосферы, чем в спек
трах EV Lac и AD Leo.

Контуры эмиссионной, линии На. В табл. 2 перечислены спект
рограммы вспыхивающих звезд, полученные на спектрографе кудэ ЗТШ 
для изучения эмиссии На. Использовалась короткофокусная камера

Таблица 2

Звезда Дата Экспозиция 
(часы) дх,,.։(А)

EV Lac 3.12.68. 5.0 1.2
AD Leo 18. 5.68. 2.0 1.3

2. 3.69. 2.7 ' 1.2
6- 3.69. 1.0 , 1.1

YZ CMi 22. 2.69. 6.0 1.2
6. 3.69. 3.0 1.2

23. 3.69. 4.0 1.0
26. 3.69. 3.8 1.4

спектрографа с дисперсией 24 А/мм и астрономическая плевка А—700. 
Во время спектрографирования СМ! 23 и 26.2.69. Н. И. Шахов
ская на 64 см менисковом телескопе вела фотоэлектрическое патрулиро
вание блеска звезды, но плохая погода резко снизила эффективность 
такого патруля; ни в ходе этих фотоэлектрических наблюдений, ни при 
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визуальном гидировании на щьли спектрографа блеск исследуемых 
звезд не испытывал заметных глазу изменений, которые можно было 
бы уверенно отличить от изменений условий видимости.

На всех этих спектрограммах были профотометрированы эмис
сионные линии Нв в звездных спектрах и по 2—4 линии неона в 
спектрах сравнения, причем линии неона выбирались близкими к линии 
Н, по длине волны и по интенсивности. Измерения проводились через 
0.01 мм со щелью, >соответствующей 0.02 мм на негативе.

Полученные таким образом контуры звездной эмиссии Нв и ин
струментальные контуры приведены на рис. 2. Как следует из графи
ков, измеренные полуширины эмиссионных линий На в спектрах звезд 
примерно лишь в два раза превышают полуширины инструментальных 
контуров, так что в данном случае не удается уверенно учесть эф
фект инструментального уширения и можно обсуждать лишь самые 
общие свойства контуров.

ЕУ 1-ас АО Ьео Ай Ьео АО Lee
3.12.68 13.5.68 2.3.69 6.3.69

Рис. 2. Контуры эмиссионной линии Нв в спектрах вспыхивающих звезд несо
ответствующие им инструментальные контуры.

Построенные контуры эмиссии На в пределах точности измере
ний имеют, как правило, простой колоколообразный вид, без замет" 
ной асимметрии, депрессии в центре или широких крыльев. Неболь
шие „зазубрины" на трех профилях линии На в спектрах У2 СМ! не 
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превышают ширины шумовой дорожки. Приближенно истинную полуши
рину таких эмиссионных линий можно оценить как квадратный корень 
из разности квадратов наблюдаемой звездной и инструментальной 
полуширин; такие оценки приведены в последнем столбце табл. 2. Од
нако спектр AD Leo 6.3.69. отличен от других снимков тем, что об
наруживает неоднородность эмиссии по высоте спектра: в направле
нии, перпендикулярном дисперсии, видна эмиссионная линия, сходная 
с эмиссией на других спектрограммах, но недалеко от края этой обыч
ной линии ее пересекает под заметным углом короткий и довольно 
резкий штрих, длина которого составляет примерно треть нормальной 
высоты щели. Эта деталь дает вторичный максимум на контуре линии 
с коротковолновой стороны от главного максимума. Тщательное рас
смотрение этого штриха не позволяет с полной уверенностью отбро
сить возможность дефекта эмульсии. Другая возможность—привлече
ние гипотезы о кратковременной вспышке, давшей всплеск яркости в 
линии На со смещением по частоте и растянутую по высоте расшире
нием спектра. В этой дополнительной детали содержится около 1/30 
полной интенсивности линии, и ее излучение с учетом скорости расши
рения спектра могло длиться не более 6—10 сек. Поскольку полная 
экспозиция этого снимка составляла 1 час, то надо предполагать при
близительно 15-кратное усиление яркости эмиссии На во вспышке. Та
кая оценка не представляется абсурдной, но столь коротких вспышек 
AD Leo до сих пор не регистрировали. Если принять гипотезу быст
рой вспышки, то протяженность штриха по дисперсии соответствует 
изменению лучевой скорости вещества в этой возможной На - вспышке 
на 100 км/сек.

В' солнечной хромосфере профили линии На зависят от высоты 
области над фотосферой и от активности соответствующего участка 
солнечной поверхности. Еще Кинан [5] обнаружил убывание полуши
рины А?1/2 линии На от 1.9 А на высоте 200 км до 1.3 А на высоте 
4500 км. Клюбе [6] получил, что убывает от 2.3 А на высоте 200 км 
до 1.6 А на высоте 3200 км, причем ца высоте 200 км видна слабая 
депрессия в центре контура, на высотах 800 и 1400 км — следы этой 
депрессии, и на больших высотах профиль имеет колоколообразный 
вид. Наиболее детальная спектрофотометрия эмиссии Н։ в солнечной 
хромосфере выполнена Кратами [7], Смит [8] и Кононовичем [9]. Кра- 
ты нашли ДХ]/2 = 1.8 1.4 А на высотах 1110-«-4450 км для одной обла
сти, АХде =2.1 А для 900-1-2200 км в другой области и =2.5 н- 2.0 А 
для 3700 -+- 6450 км в области над факельной площадкой; в последнем 
случае депрессия в центре контура была видна вплоть до 6450 км, 
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тогда как в двух предыдущих областях профили становились одновер
шинными уже на высоте около 3000 км. Смит построила профили Н։ от 
основания хромосферы до 12500 км и нашла, что А/.р2 изменяется от 
2.0 до 1.4 А, причем центральная депрессия видна вплоть до высоты 
5000 км. Кононович нашел, что на высоте 1500 км Д/.1/2 = 1.0А и бо
ковые максимумы на 40 °/0 превышают интенсивность в центре линии; 
на высоте 3000 км полуширина линии практически такая же, но боко
вые максимумы едва заметны на краях плоской вершины контура; на 
высоте 5600 км колоколообразный профиль имеет полуширину 0.8 А.

Сопоставляя эти многочисленные данные по контурам На в сол
нечной хромосфере с приведенными выше результатами изучения Н։ 
эмиссии в хромосфере UV Cet-звезд, можно лишь заключить, что кон
туры звездной эмиссии, по-видимому, несколько уже, чем в нижней и 
средней хромосферах Солнца. В контурах звездной эмиссии не обнару
живается столь характерная для солнечной хромосферы центральная 
депрессия профиля, но для уверенной констатации этого различия 
необходимы наблюдения звезд с лучшим разрешением по спектру. С 
другой стороны, возможно, что различие реально, но связано оно не 
с различием самих хромосфер, а с разным вкладом рассеянного хро
мосферой света фотосферы в контур эмиссионной линии Н,,: на Солнце 
этот вклад весьма существенный [7, 9], а на вспыхивающих звездах 
он, видимо, пренебрежимо мал.

Абсолютные светимости эмиссионных линий. В табл. 3 соб; 
раны сведения об эквивалентных ширинах эмиссионных линий в спек
трах 5 звезд типа UV Cet, полученных в результате наблюдений на 
различных спектрографах ЗТШ. Спектрографирование AD Léo и 
UV Cet на СПЭМ-2 велось параллельно с фотоэлектрическим патрулем 
блеска этих звезд П. Ф. Чугайновым [10], так что соответствующие 
эквивалентные ширины измерены определенно вне вспышек, но посто
янство блеска звезд, когда их спектры фотографировались на СП—72 
и СПП—16, подтверждалось лишь в ходе визуального гидирования. 
Помимо крымских наблюдений в табл. 3 включены также эквива
лентные ширины эмиссионных линий в спектре EV Lac 11.12.65., вы
численные по данным Кункеля [2].

Судя по табл. 3, имеют место различия эквивалентных ширин на 
разных спектрах одной и той же звезды. Эмиссия кальция, например, 
в спектре EV Lac 8.8.68. явно слабее, чем в спектрах 11.8.64. и 11.8.65.; 
столь же явно кальциевая эмиссия усилена на спектре AD Léo 11.1.66. 
Следует, однако, иметь в виду, что различия эквивалентных ширин в 
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табл. 3 могут быть не только отражением реальных, физических 
различий, но и следствием случайных фотометрических ошибок (види
мо, до 30 % в ) и результатом сопоставления спектров разной
чистоты.

Таблица 3

Звезда Дата Спектро
граф

Дисперсия 
{к/мм)

Эквивалентные ширины линий (А)
Н. 1 Hß нт н։ н,+н|к н,

EV Lac 11. 8.64. СП-72 80 6.7 4.6 4.7 12 13 5.4
11. 8.65. и 80 7.5 5.5 5.9 14
19. 8.65. »։ 80 5.6 5.4 5.1
11.12.65. [2] 260 5.2 11 6.1 19
8. 8.68. СП-72 160 5.5 5.2 4.7 7.2 7.8 4.5
9. 8.68. n 160 6.0
3.12.68. кудэ 24 2.6

AD Leo 19. 3.65. СПЭМ-2 55* 7.5 • .
3. 6.65. »» 55 7.5
4. 6.65. ։» 55 8.4 6.8 7.4 3.5 8.0 6.0

14. 6.65. СП-72 80 3.4 2.7 2.4
11. 1.66. »» 80 4.7 5.4 3.6 16 14 5.7
22. 5.68. СПП-16 375 4.2 5.0 7.2 9,5
18. 5.68. кудэ 24 2.5
2. 3.69. W 24 2.5
6. 3.69. и 24 4.2

UV Cet 21. 9.65. СПЭМ-2 55 14
23. 9.65. и 55 18
24. 9.65. II 55 21
25. 9.65. II 55 1.5
26. 9.65. W 55 23

Y Z CMi 22. 2.69. куда 24 7.5
26. 3.69. II 24 4.2

Wolf630 11. 8.68. СП-72 160 5.5 2.0

* Реальное разрешение спектрограмм, полученных на СПЭМ-2, соответствует 
снимкам на обычных спектрографах с дисперсией 100 —150 к/мм.

Для перехода от эквивалентных ширин к абсолютной светимости 
эмиссионных линий необходимо знать абсолютную интенсивность не
прерывного излучения исследуемых звезд. На рис. 3 приведены отно
сительные распределения энергии в спектрах EV Lac и AD Leo, по
строенные по спектрограммам, снятым на ЗТШ, по трехцветным фо
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тоэлектрическим наблюдениям этих звезд [11] и по спектрофотометрии 
EV Lac [2]. Как показал Чугайнов [11], эмиссионные М-карлики обнару- 
.живают при широкополосных фотометрических наблюдениях систематиче
ские избытки в ультрафиолете по сравнению с неэмиссионными dM-звез- 
дам'4 соответствующих спектральных классов. Учет этого эффекта эмис
сии понизит на рис. 3 точку U-континуума примерно на AlgJ~0.15,

Рис. 3. Относительные распределения энергии в спектрах EV Lac и AD Léo 
■по UBV - фотометрии и по снимкам, полученным в разные дни.

после чего согласие спектрофотометрических фотографических данных 
и широкополосных фотоэлектрических результатов оказывается вполне 
удовлетворительным. Используя это обстоятельство, можно принять 
яркостную температуру поверхности звезд в частотах рассматривае
мых хромосферных линий равной цветовой температуре, определяемой 
по UBV-фотометрии; для UV Cet получается TVBV = 2700 ± 100° К, 
для остальных звезд табл. 3— 3000 ±100° К. По-видимому, такая 
оценка абсолютной поверхностной яркости звезды может дать ошибку 
не более, чем в два раза. Абсолютный поток в линии с 1 см2 поверхности 
хромосферы 7" можно подсчитать тогда по формуле

■ (1)

где — измеренная эквивалентная ширина линии, Bt(TVBV)—функция 
Планка и Ф — фактор, учитывающий эффект двойственности звезд« 
Как известно, звезды типа UV Cet — это в большинстве случаев слабые 
компоненты в двойных системах, состоящих из звезд близких спект
ральных классов, причем яркий компонент часто вообще не имеет 
эмиссионных деталей в спектре. В последнем случае имеет место про
стое соотношение:

•Ф = 1Оо.4лт + (2) 
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где Am — разность блеска компонентов системы. К сожалению, оно не 
применимо ни к одной из рассмотренных выше звезд. В системе- 
L — 726 — 8 АВ, куда входит UV Cet, оба компонента имеют заметную 
эмиссию; в системе Wolf 630 АВ компоненты столь близки, что нет 
сведений об их спектральных различиях. О двойственности AD Leo и 
EV Lac свидетельствуют, видимо, лишь некоторые астрометрические 
особенности этих объектов, а о двойственности YZ CMi вообще ничего 
не известно. Из-за отсутствия данных для определения Ф приходится 
полагать эту величину равной единице, что может привести к систе
матической недооценке F\ до нескольких раз.

Вычисленные по (1) и данным табл. 3 величины позволяют 
оценить энергетические потери звездных хромосфер на излучение в 
бальмеровской серии: для EV Lac и AD Leo F^M = (1.5 -+֊ 2.4) X 
X 10*  эрг]смгсек и (1,1+ 3.0) X 10е эрг/смгсек соответственно , для 
UV Cet F^ = (1.7 -+- 2.0) X 10е эрг/смгсек для Wolf 630 АВ F^ = 1.3 X 

X 10 ’ эрг/смгсек и для YZ CMi F, = (0.9 -+-1.6) X 10° эрг1смгсек. Ины
ми словами, для всех 5 рассмотренных звезд FB։ = (2-+4) Х10°эрг/слгсек. 

В солнечной хромосфере, согласно [12, 13], FBa =(1+-2)Х эрг!см*сек.

Обсуждение результатов. Сопоставление звездных хромосфер, 
наблюдаемых в интегральном свете точечного источника, и хромос
феры Солнца, видимой в различных точках над фотосферой и над 
лимбом, требует предварительной оценки тех эффектов усреднения, 
которые неизбежны при наблюдениях звездных оболочек. Существую
щие экспериментальные возможности приводят к усреднению харак
теристик звездных хромосфер, по крайней мере, на трех „уровнях“: 
усреднение микрохарактеристик масштаба спикульной структуры и 
хромосферной сетки, размазывание по всей поверхности звезды 
возможных образований типа активных областей и усреднение систе
матических различий оптических свойств хромосферы на диске и над 
лимбом звезды. Наблюдения UV Cet-звезд- не дают пока какой-либо 
информации о микроструктуре хромосферы. Неоднородности типа ак
тивных областей можно было бы, видимо, обнаружить с помощью ста
тистической обработки продолжительных рядов фотометрических наблю
дений. Что касается усреднения на третьем „уровне“, то здесь можно 
получить некоторые количественные оценки.

Рассмотрим простейшую модель: звезда радиуса R окружена сфе
рически симметричной оболочкой с экспоненциально убывающей плот
ностью

п (Л), = nQ е~А/А’ (3)
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(постоянство Ао соответствует барометрической модели с пренебре
жимо малыми градиентами температуры и силы тяжести). Можно по
казать, что в такой оболочке отношение массы вещества в единичном 
столбе, расположенном на расстоянии г = R + А от центра звезды 
(рис. 4), к массе вещества в единичном столбе, перпендикулярном по
верхности звезды, определяется соотношением:

Если просуммировать эту величину по всем г и сумму отнести к дис
ку звезды, то

( , / Ч А„ 1= 2!1+]/ гк +2^- + -}=2- 

В применении к Солнцу (R = 7 X ЮВ * 10 см, Ло ~ 5 X 10' см [4] ) от
ношение (4) показывает, что масса вещества в хромосфере на луче 
зрения /П1ах, касательном к диску (А = 0), в 100 раз больше, чем на луче 
зрения /±, проходящем через центр диска. На луче зрения, проходя
щем на высоте А = (1.5 3) Ао , где, согласно рис. 1, бальмеровский
декремент солнечной хромосферы близок к бальмеровскому декременту 
в интегральном спектре спокойных НУ СеЬзвезд, масса вещества

(5)

(АГ и — цилиндрические функции соответствующих порядков)..
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Примерно в 5-+20 раз больше, чем на луче зрения /х. С другой сто
роны, согласно (5), бальмеровский декремент в интегральном свете 
звезды соответствует декременту „удвоенной“ звездной хромосферы. 
-Строго говоря, бальмеровский декремент может зависеть от несколь
ких физических параметров излучающей среды: от конкретного меха
низма возбуждения, от электронной температуры и характерных внут- 
тренних движений, от оптической толщи в линиях. Общность механиз
ма возбуждения солнечной и звездных хромосфер лежит в основе всей 
рассматриваемой концепции. Судя по числу и виду эмиссионных линий 
звездных хромосфер, внутреннее состояние вещества, где эффективно 
излучает водород, в обоих случаях также достаточно близко; следова
тельно, при наблюдаемом сходстве декрементов должны быть сходны 
и оптические толщи в частотах бальмеровских линий. Таким образом, 
наблюдаемый бальмеровский декремент спокойных UV Cet-звезд позво
ляет заключить, что общее число атомов водорода на втором уровне 
(Nt) над 1 см2 фотосферы вспыхивающей звезды в 3 +10 раз больше, 
чем над 1 см*  солнечной фотосферы.

Исследование абсолютной светимости хромосферных линий пока
зывает, что интенсивность излучения хромосферного столба единично
го сечения вспыхивающих звезд в частотах бальмеровских линий при
мерно вдвое превышает соответствующую интенсивность излучения в 
солнечной хромосфере. Поскольку бальмеровский декремент свидетель
ствует о самопоглощении, то хромосферное излучение в водородных 
линиях не может соответствовать линейной части кривой роста; но оно 
не может соответствовать и верхней части этой кривой, так как кон
туры На не обнаруживают столь характерных для этой части кривой 
роста сильных крыльев. Остается промежуточная часть кривой роста, 
где выход энергии из слоя пропорционален (ln N*  )12; различие в све
тимости вдвое соответствует здесь 50-кратному различию в N2 .

В оптически тонкой среде плотность водородных атомов на вто
ром уровне пропорциональна квадрату полной плотности вещества. Но 
в хромосфере, где •։ а ^>1, эта зависимость приближается к линейной. 
Следовательно, на основании всех предыдующих оценок можно утвер
ждать, что общее число атомов водорода над 1 см*  фотосферы звезды 
.типа UV Cet в 3 ֊+ 50 раз больше, чем над 1 см*  солнечной фотосферы.

Заключение. Теоретическое рассмотрение звездной хромосферы 
и короны в принципе сводится к расчету самосогласованной задачи об 
энергетическом балансе среды, которая нагревается потоком нерадиа- 
тивной энергии и охлаждается за счет излучения во всем объеме и за 
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счет расширения короны. Независимой переменной в этой задаче явля
ется мощность приходящего потока энергии, параметрами—условия на 
границе „невозмущенной“ фотосферы: сила тяжести, плотность и хими
ческий состав вещества, его температура. Решение такой задачи сопря
жено с громоздкими расчетами радиативных потерь среды сложного хи
мического состава с заметными градиентами температуры и плотности 
и со значительной оптической толщей в частотах многих линий. В за
висимости от конкретного вида нерадиативного потока энергии, при
ходящего снизу, в хромосфере и короне могут диссипировать и пере
ходить друг в друга различного вида гидродинамические и гидромаг- 
нитные возмущения, и расчет такой стационарной системы возмущений 
представляет принципиальную трудность в теоретическом расчете 
звездных хромосфер. Поэтому с помощью наблюдений приходится ре
шать обратную задачу: по физическим параметрам реальных хромо
сфер оценивать мощность идущего снизу потока энергии.

Основной результат изложенного выше исследования сводится к 
утверждению, что в единичном столбе звездной хромосферы число 
водородных атомов, эффективно излучающих в бальмеровской серии, в 
3-ь50 раз больше, чем соответствующее число в солнечной хромосфере. 
Геометрическая структура хромосферы определяется величиной hQ , ко
торая, в свою очередь, зависит от тепловой (и турбулентной) энергии 
газа—выше отмечалось, что они достаточно близки к соответствующей 
энергии в солнечной хромосфере—и от гравитационного потенциала. 
Для UV Cet

Мл 0.04Мп =_ © =05 -
/?*  о.о8 Æq • /го (6)

для других звезд табл. 3 данных об их массах нет, но вообще для 
вспыхивающих звезд характерно соотношение В®. Поэ
тому Ло /В*  — Кр/В^ и геометрические структуры солнечной и звезд
ной хромосфер должны быть сходны. Следовательно, плотности веще
ства в тех слоях хромосфер, где эффективно излучает водород, на 
вспыхивающих звездах в десятки раз выше, чем на Солнце.

Несмотря на сходство „водородных“ областей хромосфер, более 
глубокие хромосферные слои на Солнце и на вспыхизающих звездах 
должны существенно различаться. Дело в том, что на Солнце, где 
эффективная температура поверхности около 6Э00 °К, кинетическая 
температура в области инверсии около 4200°К, а на вспыхивающих 
звездах 7’еГ~3000 К; при большой силе тяжести это приводит к боль
шей плотности вещества на поверхности красных карликовых звезд, и
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для прогрева этого более плотного и более холодного вещества до 
хромосферных условий необходим гораздо больший поток нерадиатив- 
ной энергии. Согласно [13], 18°/0 общих энергетических потерь солнеч
ной хромосферы приходится на излучение в бальмеровских линиях и 
70% — на излучение нижних слоев хромосферы; на вспыхивающих 
звездах относительный вклад бальмеровских линий должен быть 
существенно меньшим и подавляющая часть излучения хромосферы 
должна быть связана с радиативным охлаждением нижних слоев. Та. 
ким образом, можно думать, что плотность потока нерадиативной 
энергии в фотосферах вспыхивающих звезд по крайней мере на 1 2
порядка величины превышает соответствующую плотность потока от 
конвективной зоны на Солнце.

Звездные короны определяются двумя основными параметрами: 
гравитационным потенциалом и плотностью вещества в основании. 
Гравитационный потенциал определяет и геометрическую структуру, 
и температуру короны, и в этом отношении солнечная и звездная ко
роны должны быть подобны. Поскольку температурный режим в звезд
ной хромосфере и в нижней короне оказывается близким к соответствую
щим условиям на Солнце, то можно ожидать, что и плотность веще
ства в основании звездных корон в десятки раз превышает соответ
ствующую плотность в солнечной короне. Однако это условие не же
сткое: из-за небольших различий в эффективности механизма нагрева 
„склейка“ хромосферы с короной звезды может произойти на несколь
ко ином расстоянии от основания хромосферы, в результате чего 
плотность вещества в основании короны может существенно изменить
ся, а на интегральные свойства хромосферы усечение или удлинение 
экспоненциально убывающей верхушки не скажется. По радиоизлуче
нию вспышки У2 СМ1 Кан [14] оценил электронную плотность в коро
не этой звезды 2 X Ю8 см՜3 и 7 X 10ь см՜3 на высотах 7-5 X 10° см 
и 18 X Ю8 см над поверхностью звезды соответственно; в солнечной 
короне на тех же высотах электронная плотность в 20 раз меньше 
[15]. Следует, однако, иметь в виду, что эти оценки Кана выполнены 
для сильно возмущенной, а не спокойной короны; кроме того, в [14] 
сделано допущение, что дрейф по частоте радиоизлучения вспышки 
обусловлен чисто гидродинамическим распространением возмущающе
го агента, но справедливость такого допущения не очевидна.

Выражаю глубокую благодарность Т. С. Белякиной, В. И. Бур- 
нашеву, Э. А. Витриченко, П. Ф. Чугайнову и Н. И. Шаховской за 
фотоэлектрическое патрулирование звезд во время получения их спек
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Крымская астрофизическая 
обсерватория

CHROMOSPHERES OF THE UV CET-TYPE STARS

R. E. GERSHBERG

Results of spectrophotometric investigations of 5 flare UV Cet- 
type stars in quiet state—relative intensities of emission lines, their ab
solute luminsities and Ha — line emission profiles—are given. These data 
are compared to corresponding solar chromosphere characteristics taking 
partly into account the different observational conditions for the ex
tended solar chromosphere and point-like stellar ones. From this compari
son one concludes that there is a close similarity between the regions 
in solar and stellar chromospheres which are responsible for the Balmer 
line emission; but the densities in these stellar regions seem to be 
ten times higher compared to solar densities. Low chromospheres and 
coronae of flare stars are discussed briefly.
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ПОЛЯРИЗАЦИЯ ИЗЛУЧЕНИЯ КРАСНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ 
ЗВЕЗД ВЫСОКОЙ СВЕТИМОСТИ

В. А. ДОМБРОВСКИЙ

Поступила 25 декабря 1969

Рассмотрены результаты многоцветных поляриметрических наблюдений ряда . 
красных переменных звезд высокой светимости, сделанных в течение, нескольких пос
ледних лет в АО ЛГУ. Излучение многих из етих звезд обладает собственной 
поляризацией, которая во всех случаях найдена переменней. Установлено, что сте
пень поляризации и пределы ее изменений возрастают с уменьшением, длины волны, . 
позиционный же угол плоскости колебаний для большинства звезд оказался в общем 
независящим от длины волны, хотя его значения в отдельные моменты, времени най
дены заметно различными в разных цветах. Поведение поляризации со временем ֊ 
найдено различным у разных звезд, меняющимся со временем у каждой звезды и об-- 
ремененвым множеством неправильностей. Для ряда звезд установлена связь между 
изменениями поляризации, блеска и цвета. На рис. 1—3 представлено, поведение 
поляризации — р и (I — , блеска V и показателя цвета В — V для V CVn, X Her и . 
Z UMa. Для нескольких звезд длинноволновая зависимость поляризации была про
слежена до К я։ 2.5 р (рис. 4). АК Peg изучена спектрополяриметрически (рис. 5).

Обсуждены различные гипотезы, выдвинутые для объяснения собственной , 
поляризация в излучении красных переменных звезд высокой светимости. Найдено., 
что наиболее вероятным представляется механизм возникновения поляризации в из
лучении этих звезд при его рассеяяин в облаках околозвездной материи.

В последние годы было установлено, что излучение многих крас-- 
ных переменных звезд высокой светимости — долгопериодических, полу- 
правильных, неправильных переменных—заметно поляризовано. Эта 
поляризация в большинстве случаев должна быть-признана.„собствен-- 
ной“. То, что ее, как правило, нельзя считать межзвездной, вытекает 
из следующего: 1) Значительная поляризация найдена у многих звезд, 
расположенных в высоких галактических широтах, где нельзя ожидать 
сколько-нибудь заметной межзвездной поляризации. 2) Ее длинновол
новая зависимость оказалась отличной от длирнрврлнрврй зависимое--
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ти межзвездной поляризации. 3) Для большинства звезд была уста
новлена переменность поляризации и для некоторых из них найдена 
связь изменений поляризации с изменениями других характеристик звезд. 
Конечно, можно не сомневаться, что в отдельных случаях мы должны 
иметь дело и с поляризацией, возникшей от сложения собственной и 
межзвездной поляризации и нужно заметить, что тогда выделение соб
ственной поляризации оказывается довольно сложной задачей.

Несмотря на то, что с момента открытия собственной поляри. 
зации в излучении красных переменных звезд высокой светимости прош
ло уже несколько лет, ее характер и, самое главное, закономерно
сти поведения со временем и, особенно, в связи с изменением других 
параметров звезды все еще изучены плохо и это до сих пор не дало 
возможности предложить достаточно обоснованную ее интерпретацию.

Исходя из желания получить материал для суждения об основ
ных чертах собственной поляризации в излучении красных переменных 
звезд высокой светимости и, самое главное, об особенностях ее пове
дения со временем, в Астрономической обсерватории Ленинградского 
государственного университета еще в 1964 г. были начаты системати
ческие наблюдения некоторых из этих звезд. Программа наблюдений 
затем, в 1967 г. и последующих годах, была значительно расширена. 
Сейчас в нее входят наблюдения ряда переменных звезд ранних ти
пов, в том числе Миры Кита, ИУ Тельца, полуправильных и непра
вильных переменных звезд, принадлежащих к различным спектральным 
классам: К — М, С, 5.

Большинство поляриметрических наблюдений, которые, начиная с 
1965 года, было найдено полезным сопровождать фотометрическими и 
колориметрическими оценками, выполнено на 20" рефлекторе с одно
канальным электрофотометром, приспособленном для фотометрических 
и поляриметрических наблюдений, установленном на Бюраканской аст
рофизической станции Астрономической обсерватории Ленинградского 
государственного университета [1]. Методика поляризационных изме
рений была обычной, принятой в АО ЛГУ [2]. Сведения о всех усо
вершенствованиях в аппаратуре или в методике наблюдений, произве
денных за эти годы, содержатся в работах [3—5]. Начиная с 1965 
года, поляризационные измерения обычно делались уже отдельно в 
разных спектральных областях, как правило, полосах стандартной фо
тометрической системы иВУЯ, хотя при ослаблении блеска звезды 
иногда приходилось переходить к более широким полосам. В этой же 
стандартной системе делались и фотометрические оценки. Точность 
.измерений степени поляризации, определяемая через ар, нормально 
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была порядка 0.10 — 0.15% и, соответственно, ае составляло 28°5 ар/р . 
Эта точность, как правило, падала при наблюдениях в полосе Ы, при 
ослаблении блеска звезды ниже 10т или при наблюдениях в особо не
благоприятных условиях. Точность фотометрических оценок была 
обычной для фотоэлектрической методики.

Некоторое количество наблюдений было получено на 9" рефрак
торе с одноканальным электрофотометром, тоже приспособленном для 
проведения фотометрических и поляриметрических наблюдений, уста
новленном на учебной обсерватории в Ленинграде. Из-за неблагопри
ятных атмосферных условий в Ленинграде точность этих наблюдений 
была несколько ниже точности наблюдений в Бюракане.

В 1969 году, для того, чтобы расширить спектральный интервал, 
охватываемый поляриметрическими и фотометрическими наблюдениями, 
параллельно с описанными выше наблюдениями в видимой области спек
тра были поставлены для некоторых наиболее ярких звезд эпизоди
ческие наблюдения и в инфракрасной области. Для этой цели исполь
зовались созданные в АО ЛГУ два ИК-фотометра—один с фотоумножи
телем, имеющим кислородно-цезиевый фотокатод (ФЭУ—62), другой— 
с серно-свинцовым фотосопротивлением [7]. Питающей системой в обо
их случаях служил 25" зеркальный телескоп, установленный на Бюра- 
канской станции АО ЛГУ. Поляриметрические и фотометрические 
наблюдения делались обычно в полосах } и К. К сожалению, этим 
наблюдениям, особенно в полосе К, оказались доступными лишь очень 
немногие из объектов, наблюдаемых нами в видимой области спектра. 
Чтобы охватить наблюдениями возможно большее число объектов, 
часть наблюдений более слабых звезд была сделана в широкой спек
тральной области 0.8—2.5 ц. Точность ИК-наблюдений благодаря тому, 
что аппаратура обычно использовалась на пределе возможностей, была 
заметно ниже точности наблюдений в видимой области спектра.

В том же 1969 году, для получения дополнительного материала 
для интерпретации собственной поляризации излучения красных пере
менных звезд высокой светимости, некоторые из этих звезд, уже вклю
ченные в нашу программу поляризационных исследований, были до
полнительно изучены спектрополяриметрически. Изучение было прове
дено фотографическим путем. Для наблюдений использовался сконстру
ированный и изготовленный в АО ЛГУ дифракционный спектрограф с 
дисперсией 340 к мм, установленный в ньютоновском фокусе 18" зер
кального телескопа Бюраканской станции АО ЛГУ. Для каждой изу
чаемой звезды получалось по нескольку пар спектрограмм с поляроидом, 
помещенным перед диагональным зеркалом 18" телескопа таким обра

3—135
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зом, что его плоскость пропускания в одном снимке совпадала с плос
костью преимущественных колебаний в излучении звезды, в другом бы
ла ей перпендикулярна. Каждая такая спектрограмма сопровождалась 
калибровочным снимком. Так как не принималось никаких специальных 
мер, обеспечивающих сравнение полученных пар снимков между собой, 
они не позволяли выводить абсолютные значения поляризации в раз
ных длинах волн, но позволяли судить о ее изменении в зависимости 
от длины волны.

Оригинальные наблюдения частично уже опубликованы в „Тру
дах АО ЛГУ“ [4, 5], остальные будут опубликованы в ближайших то
мах „Трудов“. Настоящее исследование основывается прежде всего на 
результатах этих наблюдений, однако были привлечены и известные 
нам результаты других наблюдателей.

Этот материал уже сейчас позволяет сделать ряд заключений, 
которые, естественно, должны будут приниматься в расчет при любой 
попытке дать интерпретацию собственной поляризации. Здесь нам 
представляется нужным отметить прежде всего то, что собственная 
поляризация до сих пор была найдена лишь в излучении переменных 
звезд; в излучении же красных звезд высокой светимости, но постоян
ных по блеску, собственная поляризация найдена не была. Это заклю
чение основывается на поисках собственной поляризации в излучении 
красных гигантов, предпринятых Р. Р. Цаппала [8] и Р. А. Вардан
яном [9]. Однако их поиски не обладают необходимой полнотой, чтобы 
это заключение могло считаться окончательным. Далее, представляет« 
ся важным отметить, что собственную поляризацию до сих пор уда
лось открыть в излучении даже далеко не всех переменных звезд. 
Можно принять, что современные наблюдения позволяют ее уверенно 
выявлять, когда она составляет не менее нескольких десятых долей про
цента. При этом ограничении наблюдения показывают, что излучение 
многих красных переменных звезд должно считаться практически не 
отягченным собственной поляризацией. Так наши, охватывающие доста
точно длительные интервалы времени, наблюдения Y CVn, Т Сер, 
аНег, рРег и ряда других звезд не показали присутствия поляризации 
более 0.2—0. 3%. У некоторых же звезд она была найдена значитель
ной, но постоянной, и мы не нашли оснований считать ее не меж
звездной (например, поляризация с р = 0.8% при 6 = 170° у UX Dra). 
Аналогичное заключение об отсутствии собственной поляриза
ции, большей 0.2—0. 3% У ряда красных переменных звезд высокой 
светимости можно сделать и из наблюдений других наблюдателей, 
например X. Дика [10].



ПОЛЯРИЗАЦИЯ ИЗЛУЧЕНИЯ КРАСНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗД 2Ц

И, вместе с тем, сейчас можно назвать много красных перемен
ных звезд высокой светимости, присутствие собственной поляризации в 
излучении которых является несомненным. Эта поляризация по нашим 
данным и данным других наблюдателей в коротковолновой области 
спектра может достигать очень больших значений (порядка 20% У 
УУ СМа по наблюдениям АО АГУ, данным К. Серковского [11] и др., 
порядка 10% у V СУп и ЦРир, согласно работе А. Крушевского, 
Т. Герелса, К. Серковского [12] и т. д).

Число переменных, в излучении которых присутствие собствен
ной поляризации установлено достаточно уверенно, достигает сейчас, 
по крайней мере, 50 звезд, и несомненно этот список отнюдь не по
лон, т. к. работы по поискам собственной поляризации еще - весьма 
далеки от завершения. При этом собственная поляризация найдена в 
излучении красных переменных звезд самых различных типов перемен
ности: Миры Кита, полуправильных и неправильных переменных, при
мыкающих к ним звездах типа ИУ Тельца; у звезд, принадлежащих, 
вместе с тем, к различным спектральным классам: К—М, С, Б. Но 
необходимо заметить, что материал пока еще слишком мал и неодно
роден, чтобы служить основой для каких-либо статистических изысканий.

Для разработки теории возникновения собственной поляризации 
в излучении красных переменных звезд высокой светимости, нам кажет
ся, очень большое значение должно иметь заключение, полученное 
нами из рассмотрения звезд с поляризованным и неполяризованным 
излучением, что сейчас представляется невозможным указать какое-либо 
очевидное различие между ними. И те, и другие могут обладать совер
шенно одинаковым характером переменности, и у тех, и у других мо
гут быть совершенно одинаковые спектры.

Имеющийся сейчас наблюдательный материал свидетельствует о 
том, что собственная поляризация в излучении красных переменных 
звезд высокой светимости во всех случаях является переменной. Одна
ко не следует забывать, что именно переменность поляризации всег
да служила одним из основных аргументов в пользу того, чтобы приз
нать ее собственной.

Попытки установить закономерности в поведении собственной 
поляризации в излучении красных переменных звезд высокой светимос
ти со временем, используя длительные ряды наблюдений отдельных 
звезд, полученью в АО ЛГУ, выявили очень сложную картину ее по
ведения. Характер изменений оказался весьма различным у разных 
звезд, и для каждой звезды сами изменения были найдены в свою 
очередь меняющимися со временем. Эти ряды наблюдений показывают 
также, что многочисленные сообщения о том или ином поведении 
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поляризации в излучении отдельных звезд, неоднократно делавшиеся 
различными наблюдателями на основании весьма непродолжительных 
рядов их наблюдений, как правило, не могут претендовать на сколь
ко-нибудь общее значение. При установлении закономерностей в по
ведении поляризации нужно также иметь в виду, что наложение на 
собственную поляризацию межзвездной может существенно исказить 
ее поведение. Поэтому нам представляется целесообразным такие 
случаи, до надежного учета действия межзвездной поляризации, ис
ключить из рассмотрения. Из-за этого к настоящему рассмотрению не 
привлекались звезды, в излучении которых предполагается присутствие 
межзвездной поляризации. Именно по этим соображениям и была ис
ключена из рассмотрения рСер, хотя для нее мы располагаем серией 
наблюдений наибольшей продолжительности.

Ниже рассматривается поведение поляризации у трех полупра- 
вильных переменных, которые наблюдались в АО ЛГУ в течение не
скольких лет.

V Canum Venaticorum является полуправильной переменной звез
дой с довольно четко выражённой переменностью (тип S Ra, период 192 
дня). Ее спектральный класс М4е — Мбе. Большая галактическая широ
та звезды (Ь = 4՜ 71е) не дает оснований предполагать присутствие в 
ее излучении сколько-нибудь значительной межзвездной поляризации.

V CVn регулярно наблюдалась в АО ЛГУ на предмет изучения 
поведения поляризации в ее излучении с 1966 по 1969 г. На основа
нии, прежде всего, этих наблюдений, а также небольшого количества 
наблюдений, опубликованных в работах К. Серковского [13, 14] и 
А. Крушевского, Т. Герелса и К. Серковского [12] и единичных оце
нок других наблюдателей, на рис. 1 в его полосах а) и б) представ
лено поведение поляризации— р и 9 —V CVn в цветах В и V с 1966 г. 
по 1969 г. Сплошными кружками представлены значения рв и , а 
незаполненными кружками — значения р v и 9 и. Неуверенно определен
ным значениям соответствуют кружки меньшего размера. На том же 
рис. 1 в полосах в) и г) представлено поведение блеска и цвета—V 
и (В — V)—V CVn тоже, прежде всего, на основании наблюдений 
АО ЛГУ . В полосе г) точками нанесены кроме того значения блеска 
звезды, полученные из усредненных и редуцированных к нашей систе
ме ее визуальных оценок, взятых из [15].

Из рис. 1 видно, что изменение степени поляризации V CVn 
в рассматриваемый период времени происходило в цветах В и V в 
общем синхронно. При этом р в обычно было больше р v и амплитуда 
колебаний рв также была большей; что же касается позиционного





ПОЛЯРИЗАЦИЯ ИЗЛУЧЕНИЯ КРАСНЫХ ПЕРЕхЧЕННЫХ ЗВЕЗД 213

угла плоскости преимущественных колебаний 6, то хотя 0Д в некото
рые периоды заметно и отличалось от 0И в целом, для всего перио
да наблюдений, сколько-нибудь значительных систематических разли
чий между ними отметить нельзя.

Заключения такого же характера можно получить и из не пред
ставленных на рисунке наблюдений в других цветах U, R, I. Таким 
образом наблюдения позволяют утверждать, что степень поляризации 
в излучении V CVn зависит от длины волны, увеличиваясь с ее уменьше
нием. При этом изменения величины поляризации происходят синхронно 
во всех длинах волн, но с амплитудой, увеличивающейся с уменьшением 
длины волны. Положение же плоскости преимущественных колебаний, 
несмотря на некоторые ее различия для разных цветов в отдельные 
моменты времени, в общем должно быть признано от длины волны 
независящим и меняющимся во всех длинах волн одинаково.

Степень поляризации в излучении V CVn в 1966 и 1969 гг. была 
всегда значительной и явно переменной. При этом в переменности 
нетрудно усмотреть черты периодичности. Обычно поляризация более 
или менее плавно колебалась около уровня 2°/0 и на эту поляризацию 
периодически, через интервалы времени примерно равные периоду из
менения блеска звезды, накладывались как бы „всплески“ поляризации, 
когда она в лучах В достигала 6 — 7°/0, а в лучах U еще больших 
значений. Однако вся картина изменений степени поляризации пред
ставляется крайне нестационарной, подтвержденная многими иррегуляр
ностями, вплоть до того, что в 1969 г. на месте ожидаемого „всплеска“ 
поляризации наблюдалось лишь плавное и очень незначительное ее 
повышение. Позиционный угол плоскости преимущественных колеба
ний испытывал сравнительно небольшие изменения в пределах примерно 
15 в ту и другую сторону от среднего значения ПО—115°. При этом 
мы не смогли заметить никаких закономерностей, тем более периодич
ности в этих изменениях или связи в изменении 0 с изменениями р.

Изменение блеска V CVn в 1966 — 1969 гг. являлось, как это вид
но из рис. 1, обычным для звезд типа SRa. Кривые изменения блес
ка в рассматриваемый период времени были весьма сходные с теми, 
которые для нее получались ранее. При этом максимумы блеска опе
режали эфемериду от элементов ОКПЗ примерно на 45 дней. Измене
ние блеска сопровождалось изменением цвета. Обращает на себя 
внимание, что показатель цвета В — V достигал наибольших значений 
обычно несколько ранее минимумов блеска. Изменение показателя 
и ֊ В, не представленного на рисунке, происходило гораздо более 
иррегулярно в пределах 1”07 — l.m54 и связь его изменений со свето
вой кривой кажется выражена гораздо слабее.
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Сопоставление фотометрических наблюдений с поляризационными 
показывает, что между изменениями поляризации и блеска V CVn су
ществует вполне определенная зависимость—всплески поляризации всег
да приходятся на эпохи минимумов блеска. Интересно отметить, что 
в 1969 году, когда не наблюдался очередной „всплеск“ поляризации, 
минимум блеска звезды был заметно менее глубоким, чем обычно.

X Herculis является полуправильной переменной (тип S Rb) 
с колебаниями блеска, не превосходящими в фотографических лучах Г"1. 
Временами четко выявляется 95 дневный период этих колебаний, иног
да же они вообще почти совершенно исчезают. Спектральный класс 
звезды определен как Мбе. Достаточно большая галактическая широта 
звезды (Ь = + 47е) не допускает, так же, как и в случае V CVn, при
сутствия в ее излучении значительной межзвездной поляризации.

Результаты поляриметрических и фотометрических наблюдений 
X Her в цветах В и V, выполненных в АО ЛГУ в 1967—1968 гг., при
ведены на рис. 2. Построение этого рисунка и принятые на нем 
обозначения аналогичны таковым рис. 1. В полосе г) рис. 2, по
мимо полученных в АО ЛГУ фотоэлектрических оценок величины V, 
использованы усредненные и редуцированные к нашей системе визуаль
ные оценки блеска X Her из [15] (они представлены точками).

Из рис. 2 видно, что поляризация излучении X Her в рас
сматриваемый период в цветах В и V вела себя сходным образом. 
При этом у X Her, также, как и у V CVn, величина р в всегда была 
заметно больше р v, a 0Д от 0И систематически не отличалось. За
ключения такого же характера могут быть сделаны и на основании 
наблюдений в других цветах U, R, I, которые на рисунке не пред
ставлены, но являются достаточно многочисленными для получения 
уверенных выводов. Таким образом изменение степени поляризации 
излучения X Her может быть принято происходящим подобным обра
зом во всех цветах, но ри всегда больше р в, р в, в свою очередь, боль
ше pv и, далее, pR и р, ; положение же плоскости поляризации пред
ставляется в целом независимым от цвета.

Поляризация излучения X Her вообще невелика. В 1967 г. она поч
ти все время была мала, в 1968 г. заметно возросла, а в 1969 г. сно
ва уменьшилась. При этом изменения ее величины носили плавный ха
рактер. Положение плоскости преимущественных колебаний также 
менялось плавно между, примерно, 30 и 70 , но без всякой видимой 
связи с изменением степени поляризации. Большой разброс значений 
0 в 1967 г. объясняется, очевидно, прежде всего малостью в этот год 
самой величины поляризации.







ПОЛЯРИЗАЦИЯ ИЗЛУЧЕНИЯ КРАСНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗД 215

В 1967 г. блеск X Her менялся мало и был близок к максималь
ному; в 1968 г. звезда была заметно более активна и в изменениях ее 
блеска можно проследить 95-дневний период; в 1969 г. снова звезда 
стала более спокойной. Изменения показателя цвета В—V были наи
более значительными также в 1968 г., но мы не усмотрели связи в из
менениях величины В—V с изменением блеска. То же самое можно ска
зать и об изменении не представленного на рисунке показателя цвета 
U-В.

Изменения поляризации излучения X Her в 1967 г. не кажутся нахо
дящимися в зависимости от изменений ее блеска. Единственное, что, веро
ятно, можно отметить, это то, что наиболее значительная поляризация 
в излучении звезды наблюдалась в то время, когда она находилась в 
активной стадии.

Z Ursae Majoris принадлежит к полуправильным переменным звез
дам (тип SRb). Кривая изменения блеска имеет черты звезд типа RV 
Тельца. Период изменения блеска Z UMa был найден равным 198 
дням, амплитуда колебаний блеска — 2”5 (в фотографических лучах), 
спектральный класс — М 5 III с небольшими изменениями в течение 
периода. Высокая галактическая широта Z UMa (b = 4֊ 58°) снова, как 
и для рассмотренных выше звезд V CVn и X Her, делает невероятным 
присутствие в ее излучении сколько-нибудь заметной межзвездной поля
ризации.

На рис. 3 в полосах а) и б) представлено поведение поляри
зации—р и 6 — Z UMa в лучах В и V на основании наблюдений АО 
ЛГУ за 1967—1968 гг. и наблюдений К. Серковского [14] за 1966 г. 
В полосах в) и г) того же рисунка представлены параллельно выпол
ненные измерения величин V и В—V. Обозначения на рис. 3 те же 
самые, что и на предыдущих рисунках. Точками в полосе г) представ
лены усредненные и приведенные к нашей системе оценки блеска, вы
веденные из визуальных наблюдений в [15, 16].

Поляризация в излучении Z UMa в рассматриваемый период бы
ла обычно мала, как правило меньше 0.5 °/0, причем в цвете В несколь
ко больше, чем в V и явно переменна. Изменения поляризации носили 
в основном характер „всплесков“ не вполне одинаковых, гораздо мень
ших, чем у V CVn, но повторявшихся так же, как у нее, периодически, 
примерно через каждые 200 дней. Во время них поляризация доходила 
до 2.5 % в цвете В и 1.5% в цвете V. Положение плоскости преиму
щественных колебаний испытывало большие, в пределах приблизитель
но 160—60°, плавно протекающие изменения, одинаковые в цветах В и 
V, без видимой регулярности и связи с изменениям в степени поляри
зации. Измерения поляризации в цветах U и R были немногочисленны. 
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но они согласуются с представлением об увеличении степени поляри
зации с уменьшением длины волны и о независимости от нее положения 
плоскости колебаний.

В колебаниях блеска Z UMa в излучаемый период можно четка 
проследить главные минимумы, которые происходили с опережением 
эфемериды по элементам ОКПЗ примерно на 20 дней. Парал
лельно менялся показатель цвета В—V от 1т3 в максимуме бле
ска до 1Т75 в моменты, немного предшествующие минимумам. Сопо
ставление кривых изменения поляризации и блеска показывает, что 
все вспышки поляризации Z UMa в 1966—1968 гг. падали на минимум 
блеска.

Столь же различное поведение поляризации было найдено и у 
других изучавшихся в АО ЛГУ красных переменных звезд высокой 
светимости. На основании наблюдений АО ЛГУ и опубликованных 
наблюдений других авторов у одних звезд были установлены большие 
изменения в степени поляризации при относительно малых изменениях 
в положении плоскости поляризации, так что картина напоминала най- 

. денную выше для V CVn. Например, у АК Peg наблюдалась поляри
зация, доходящая в цвете В почти до 6%, при изменениях положения 
плоскости преимущественных колебаний в пределах меньших 20°. У 
R Gem была найдена поляризация с р в в пределах от значений, близ
ких к нулю до, примерно, 5.5 °/0, в то время как 0 менялось в преде
лах меньших 40՜1. У других звезд, наоборот, были отмечены значи
тельные изменения в положении плоскости преимущественных колеба
ний при относительно небольших изменениях в величине поляризации, 
так что картина напоминала наблюденную у Z UMa. Например, у 
S UMa были зарегистрированы] значения 0 в пределах от 30 до 170°, 
в то время как рв никогда не превышало 2%. Кажется, что наиболее 
значительные изменения положения плоскости преимущественных коле
баний имеют место тогда, когда сама поляризация невелика и՛ наобо
рот. Однако у U Her обнаружены значительные колебания величины 
поляризации— рв найдено меняющимся в пределах от 0.2—0.3 °/0 до- 
4.5 %» но и положение плоскости преимущественных колебаний от 
одного наблюдательного сезона к другому в 1966—1968 гг. менялось 
почти на 90°, хотя внутри сезонов, изменения ее положения были не
велики.

В ряде случаев, как по наблюдениям АО ЛГУ, так и по опубли
кованным- наблюдениям других авторов,, была обнаружена довольно
четкая связь изменений поляризации с изменениями блеска звезды. 
Наиболее часто наблюдается увеличение поляризации при уменьшении 
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блеска. Однако это имеет место не всегда, например у U Her в; 
1967—1969 гг. максимумы поляризации приходились на эпохи, лишь 
немного предваряющие максимумы блеска. Кроме того, как уже отмеча
лось выше, поведение поляризации у всех звезд является настолько 
нестационарным, меняющимся от цикла к циклу изменений блеска, что 
и зависимость изменений поляризации от изменения блеска в разных 
циклах имеет сплошь и рядом совершенно различный характер. При
мером этого, помимо случаев, которые можно найти в вышеприведен
ном наблюдательном материале, может служить S СгВ—звезда типа 
Миры Кита с весьма регулярным характером изменений блеска, у ко
торой в разных циклах этих изменений найдена весьма различная по
ляризация. Вместе с тем в отдельные интервалы времени у многих из. 
этих звезд можно проследить очень четкую связь между изменениями 
поляризации и изменениями блеска. К сожалению, наблюдательный, 
материал пока еще совершенно недостаточен для изучения всех этих 
особенностей в поведении поляризации.

Поляризация, одновременно измеренная в разных цветовых поло
сах, почти всегда была найдена тем большей, чем меньше эффективная 
длина волны цветовой полосы. Изменения поляризации со временем, 
найдены почти во всех случаях происходящими синхронно в разных 
цветах, с амплитудой, обычно растущей с уменьшением длины волны 
и при наложении многих иррегулярностей, подчас значительно искажав
ших общую картину.

Положение плоскости преимущественных колебаний для всего՝ 
ряда измерений какой-либо звезды в целом, как правило, оказывается՛ 
независимым от цвета, хотя в отдельные эпохи зависимость ее поло
жения от цвета проступает достаточно отчетливо. Однако есть звез
ды, у которых различие положения плоскости колебаний в разных цве
тах весьма значительно и, по-видимому, присутствует постоянно. При
мером этого может служить VY СМа, позиционный угол плоскости 
преимущественных колебаний для которой, согласно наблюдениям АО 
АГУ, осенью 1966 года найден меняющимся, примерно, на 60° при пе
реходе от полосы К к полосе U. К. Серковский [16] весной 1969 г. 
нашел значения: 9^=162° и 9^=185° и О. Шол [17] тоже весной 
1969 г. нашел ряд значений 9 от 125° для )•«// = 0.94 р до 185° для 
X,// = 0.36 р.

Сильная зависимость степени поляризации от длины волны яв
ляется характерной особенностью собственной поляризации звездного 
излучения. Очевидно, выяснение характера этой зависимости представ
ляет большой интерес. Наиболее обширные ее исследования выпол
нены А. Крушевским,. Т.. Герелсом и К. Серковским [12]. Они нашли 
из измерений поляризации, в области, от. 0.33 до 0.95 р, что ее непре- 
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-рывное уменьшение с увеличением длины волны, известное раньше для 
видимой области, простирается и на ИК-область. Однако зависимость 
•поляризации от длины волны оказалась несколько различной у разных 
звезд и, в частности, у звезд спектральных классов М и С.

Пользуюсь случаем отметить, что наложение на собственную поля
ризацию межзвездной должно приводить к искажению длинноволновой 
зависимости собственной поляризации. Это, например, имеет место у 
■р. Сер. Вполне понятно, что такие звезды должны быть исключены из 
рассмотрения при изучении закономерностей длинноволновой зависи
мости собственной поляризации.

Наблюдения АО ЛГУ, поскольку они выполнялись в нескольких 
цветах, также могут быть использованы для изучения длинноволновой 
зависимости поляризации. Они подтверждают непрерывное уменьше
ние степени поляризации с увеличением длины волны в области до 1р, 
найденное ранее. Вместе с тем, распространение этих наблюдений на 
-более далекую ИК-область позволило проследить эту зависимость до 
цветовой полосы К. На рис. 4 представлены нормированные зна
чения поляризации в функции 1/Х по наблюдениям в цветовых полосах 
U, В, V, R, I, К и других для X Her и VY СМа. Из рисунка видно, 
что зависимость р от X в ИК-области продолжает зависимость, найден
ную для видимой области.

Рис. 4. Длинноволновая зависимость поляризации для VY СМа (1) X Her (2) и 
V CVn (3).

Наблюдения в АО ЛГУ, поскольку они продолжаются уже дли
тельное время позволяют рассмотреть изменение длинноволновой зави
симости поляризации со временем. Еще в 1967 г. мы нашли [18], что 
у V CVn эта зависимость меняется с фазой, становясь более кру
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той в то время, когда звезда находится в минимуме блеска и когда 
ее поляризация становится максимальной. Новые дискутируемые здесь 
наблюдения V CVn подтверждают это заключение. На рис. 4 эта 
зависимость представлена по всем наблюдениям V CVn отдельно для 
р}>3.0% и р< 3.0%. С таким же поведением длинноволновой зависи
мости поляризации мы встречаемся у АК Peg и, по-видимому, у неко
торых других звезд. Нам представляется важным отметить, что изме
нение длинноволновой зависимости поляризации с величиной поляриза
ции есть вместе с тем ее изменение с блеском и цветом звезды. 
Причем в отдельные эпохи корреляция с изменением цвета проступает 
наиболее отчетливо.

Программа спектрополяриметрических наблюдений красных пере
менных звезд высокой светимости, начатая, как указывалось выше, в 
АО ЛГУ недавно, еще не закончена. К настоящему времени выполне
на обработка лишь первой серии наблюдений АК Peg. Предварительным 
результатом этих наблюдений является вывод об отсутствии сколько-ни
будь значительного различия поляризации внутри молекулярных полос 
и в непрерывном спектре. На рис. 5 приведены профили моле
кулярной полосы Ti О в области л 0.6—0.65 н для АК Peg при поло
жениях поляроида б = 53° и б = 143°. Хорошее их согласие между со
бой свидетельствует о том, что поляризация излучения АК Peg, со
ставлявшая по электрополяриметрическим наблюдениям в цветовой полосе 
В в момент, когда делалась спектрополяриметрия, около 4% при 6=53° 
•с точностью до нескольких процентов распространяется и на молеку
лярную полосу.

В заключение рассмотрим, хотя бы в самом общем виде, вопрос 
о возникновении поляризации в излучении красных переменных звезд 
высокой светимости. При этом в основу рассмотрения положим сооб
ражения о возможности объяснения характера и поведения собственной 
поляризации, выявленных в результате приведенных выше наблюда
тельных данных. Мы будем также считать, что собственная поляриза
ция в излучении красных переменных звезд высокой светимости, не
смотря на ее подчас, видимо, весьма различное поведение у разных 
звезд, во всех случаях вызывается одним и тем же механизмом*.

* Мы пока исключаем из рассмотрения VY СМа. Она будет рассмотрена от
дельно после получения достаточного наблюдательного материала.

По-видимому, необходимо сразу же отвергнуть возможность объ
яснения собственной поляризации в излучении красных звезд наложе
нием на их обычное, тепловое излучение некоего дополнительного 
сильно поляризованного излучения особой, конкретнее, синхротронной 
природы. Наблюдения не дают никаких указаний на присутствие в из
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лучении красных звезд такого дополнительного излучения, а при поля
ризации, доходящей до 10—20 °/0, его присутствие не могло бы остать
ся незамеченным. Далее, для объяснения наблюдаемой длинновол
новой зависимости поляризации необходимо принять, что интенсивность 
этого дополнительного излучения должна очень сильно, во много 
десятков раз, возрастать при переходе от голубых к красным лучам, 
что для синхротронного излучения представляется крайне невероят
ным. Затем, общее поведение собственной поляризации, в частности 
изменения плоскости поляризации трудно примирить с этой гипотезой.

С (мм)

Рис. 5. Профиль молекулярной полосы Т! О (Л 0.6—0.65 ;л) у АК Peg при двух 
взаимно перпендикулярных положениях поляроида О — 53’ и 143°.

И, наконец, сейчас можно привести много случаев, когда весьма скром-. 
ным изменениям собственной поляризации в излучении звезд сопутст
вуют изменения их блеска в тысячи раз, что, нам кажется, трудно 
понять, считая, что возникновение поляризации связано с наложением 
какого-то дополнительного, сильно^ поляризованного излучения и, на
оборот, является вполне естественным при допущении действия некое
го механизма, тем или иным образом поляризующего обычное излуче
ние звезд.

Механизмом, поляризующим обычное и изначально неполяризован- 
ное излучение звезд, может быть, во-первых, механизм избирательного 
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ослабления этого излучения анизотропными ориентированными частица
ми вроде того, который вызывает межзвездную поляризацию. Подоб
ное объяснение собственной поляризации в излучении красных пере
менных звезд высокой светимости было предложено В. Донном и др. 
[19] и продолжено К. Шмидтом [20]. Ими развита теория поляризации 
звездного излучения графитовыми зернами, вероятно имеющимися в 
верхних слоях атмосфер холодных звезд. Основное возражение против 
этого объяснения, как уже указывалось в литературе, связано с сомне
ниями в возможности образования достаточного числа графитовых 
частиц, чтобы вызвать наблюдаемую поляризацию. В этой связи умест
но вспомнить, что поляризованным бывает излучение как красных звезд 
различных спектральных типов—М, С и 5, так и их разных подразде
лений, что может рассматриваться как указание на независимость по
явления поляризующего свет агента как от химического состава, так 
и, в определенных пределах, температуры звездной атмосферы. Эта 
гипотеза может объяснять длинноволновую зависимость поляризации, 
но для объяснения всех особенностей ее поведения со временем необ
ходимо допустить, что в звездной атмосфере происходят изменения 
как числа, так и размеров поляризующих свет зерен, а также напряжен
ности и ориентировки выравнивающего их магнитного поля. При этом 
в разных случаях эти изменения оказываются совершенно различными 
при одном и том же физическом состоянии атмосферы. Все это соз
дает значительные трудности для указанной гипотезы, и поэтому 
представляется необходимым рассмотреть и другую возможность вне
сения поляризации в звездное излучение — его поляризацию при рас
сеянии света. В этом случае длинноволновая зависимость поляризации 
должна отражать зависимость от длины волны коэффициента рассе
яния. Кажется, что механизм рассеяния может представить более гиб
кие возможности для объяснения особенностей поведения собственной 
поляризации в излучении красных переменных звезд высокой свети
мости.

Гипотеза о возникновении собственной поляризации в излучении 
красных переменных звезд высокой светимости при молекулярном рас
сеянии света в их атмосферах была выдвинута и разрабатывалась 
Н. М. Шаховским [21], А. Крушевским и др. [12] и Дж. Харрингтоном 
[22]. Однако объяснение всех наблюдаемых особенностей собственной 
поляризации в излучении красных переменных звезд через молекуляр
ное рассеяние света в их атмосферах снова встречается со значитель
ными трудностями. Наблюдаемая зависимость поляризации от длины 
волны не согласуется с релеевским законом молекулярного рассеяния. 
И хотя был указан путь преодоления этой трудности [22], ее отнюдь 
нельзя считать снятой.. На основе этой гипотезы трудно также объяснить 
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большую поляризацию, найденную в коротковолновой области спектра 
некоторых звезд. И, наконец, возникновение поляризации в звездной 
атмосфере, в которой формируются и молекулярные полосы, не может 
не привести к различию поляризации в непрерывном спектре и в мо
лекулярных полосах. А приведенные выше спектрополяриметрические 
наблюдения показывают, что такого различия, по-видимому, нет.

Некоторое время тому назад мы высказали предположение [23], 
что поляризация в излучении красных переменных звезд высокой свети
мости возникает при его рассеянии в околозвездной среде, например 
в облаках пылевой материи, окружающих звезду. Для того, чтобы на
блюдаемое излучение оказалось заметно поляризованным, необходимо 
постулировать крайне асимметричное распределение этой материи, на
пример, предположив концентрацию пылевых облаков к некоторой плос
кости. (В этом, кстати говоря, нет ничего невероятного.) При этих 
предположениях становится понятным присутствие поляризации в из
лучении самых различных звезд. Более того,, две звезды, неотличимые 
друг от друга спектрально, обе с пылевыми оболочками могут: одна 
иметь поляризованное, другая — неполяризованное излучение, так как 
появление поляризации в их излучении должно дополнительно опре
деляться еще наличием асимметрии в видимом распределении этой 
пылевой, рассеивающей свет материи.

Это объяснение привлекательно возможностью просто объяснить 
длинноволновую зависимость собственной поляризации.. Для этого 
достаточно принять, что околозвездные частицы подобны межзвездным 
пылевым частицам, ответственным за межзвездное ослабление света.. 
Оно открывает также простую возможность понять различное поведе
ние поляризации в разных случаях — значительные изменения р в од
них и б в других. Для этого достаточно рассмотреть различный наклон 
плоскости концентрации пылевых облаков к плоскости неба. При на
клоне, близком к нормальному, видимая асимметрия в распределении 
пылевой материи в проекции на плоскость неба будет всегда велика. 
Соответственно всегда будет значительна и собственная поляризация. 
Позиционный же угол плоскости поляризации должен меняться мало 
и в среднем будет определяться позиционным углом плоскости кон
центрации пылевой материи. По-видимому, с таким положением ве
щей мы сталкиваемся в случае V CVn, АК Peg и некоторых других 
звезд.

Если же плоскость концентрации рассеивающей свет материи 
мало наклонена к плоскости неба, то видимая асимметрия в ее рас
пределении по небу должна быть связана только со случайной асимме
трией в расположении пылевых облаков. Поляризация в этом случае 
будет, как правило, малой. Позиционный же угол плоскости поляри-
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займи может оказаться любым и сможет меняться в широких пределах. 
С таким положением вещей мы, вероятно встречаемся у Z UMa и S UMa.

Так как формирование и распределение пылевых облаков должны 
быть, естественно, подвержены многочисленным случайностям, то 
представляется вполне понятным появление многочисленных иррегу
лярностей в поведении поляризации. Однако количество диффузной 
материи в окрестностях звезд, вероятно, должно быть связано с их ак
тивностью, что, возможно, объясняет поведение поляризации у X Her. 
Также нетрудно представить себе такое положение, когда количест
во пыли будет расти при уменьшении звездной температуры, что от
крывает возможность к объяснению зависимости величины поляриза
ции от блеска звезды.

Из-за того, что коэффициент рассеяния излучения является функ
цией длины волны, объемы, в которых возникает рассеянное излучение 
разных длин волн, будут, вообще говоря, существенно разные. И 
это при неравномерном пространственном распределении рассеивающей 
свет пылевой материи может объяснить несовпадение плоскостей поля
ризации при наблюдениях в разных цветах.

Можно попытаться оценить количество поляризованного излуче
ния, которое сможет внести в излучение звезды отдельное пылевое 
облако. Пусть оно расположено около звезды в направлении, нор
мальном к направлению на наблюдателя. Примем, что оно на небе 
звезды кроет площадь, например, 60X60° и имеет оптическую толщину 
•с порядка, допустим, 0.7. Тогда количество поляризованного излуче
ния, рассеянного им в направлении наблюдателя, вообще говоря, 
зависящее от индикатрисы рассеяния, конфигурации облака и т. д., в 
благоприятном случае легко может достичь 2% и даже более от из
лучения звезды. Два таких облака, расположенные по разные стороны 
от звезды, удвоят количество поляризованного света. Таким образом 
предлагаемый механизм вполне достаточен для объяснения обычно на
блюдаемой поляризации в излучении красных переменных звезд высокой 
светимости порядка 2—3%. Это количество может быть еще большим, 
если принять, что облака имеют большую оптическую толщину или 
что, например, существует ряд облаков, окружающих звезду кольцом 
в плоскости, направленной на наблюдателя. Но оно явно недостаточ
но для объяснения высокой поляризации, найденной у некоторых звезд 
в коротковолновой области спектра, преимущественно при „всплесках“ 
поляризации, в исследованных случаях, сопутствующих падению их 
блеска. Однако, если предположить, что в эти периоды происходит эк
ранирование прямого излучения звезды, допустим, одним из подобных 
пылевых облаков оптической толщиной т, то поляризация наблюдаемо- 
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;го излучения должна увеличиться в е раз. При значении ~~0.7 это 
приведет к удвоению поляризации. Так как ослабление излучения 
звезды должно происходить селективно (" зависит от >֊), то из-за од
ного »того должно наблюдаться изменение длинноволновой зависимости 
поляризации при ее „всплесках“. По-видимому, именно с таким явле
нием мы и столкнулись при изучении V СУп, когда нашли увеличение 
крутизны длинноволновой зависимости поляризации ее излучения при 
увеличении поляризации, падении блеска и покраснении звезды. Под
тверждением большой роли экранировки прямого излучения звезды в 
возрастании поляризации, а также в колебаниях ее блеска может 
■служить случай с V СУп, когда у нее пропал .всплеск“ поляризации 
и соответствующий ему минимум блеска.

Развиваемые здесь представления о существовании вблизи крас
ных холодных звезд пылевых оболочек не являются новыми. Такие 
■оболочки неоднократно привлекались для объяснения переменности 
.этих звезд и в последнее время избытков ИК-излучения.

.Ленинградский государственный
университет

POLARIZATION OF LIGHT OF RED VARIABLE STARS 
OF HIGH LUMINOSITY

V. A. DOMBROVSKY

The results of multicolored polarimetric observations of red vari
able stars of high luminosity, made for some years in the Leningrad 
University Observatory, are discussed in the paper.

The radiation of many of these stars has intrinsic polarization 
which was in all the cases found to be variable; the degree of polariza
tion and the range of variablity increase with the decrease of the wave
length; the position angle of plane of vibrations for most of the stars 
proved to be independent of the wavelength, though at some moments 
its values were found to be strongly different in different colors.

The behaviour of polarization changes of stars is different, varying- 
with time and having many irregularities. There is a correlation be 
tween the changes of polarization, brightness and colour in some stars.

The changes in polarization— p, 6—, brightness V and B—V color 
index are plotted for V CVn, X Her, Z UMa in Fig. 1—3.

For some stars the wavelength dependence of polarization was 
followed up to k~2.5p (Fig. 4). AK Peg was additionly studied in a 
spectropolarimetric way (Fig. 5).
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То explain intrinsic polarization of light in red variable stars of 
high luminosity various hypotheses are discussed.

It is very likely that the origin of polarization of light of these stars 
is due to the light scattering in clouds of circumstellar matter.
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СПЕКТРАЛЬНО-ПЕРЕМЕННАЯ ЗВЕЗДА CU VIR И 
МОДЕЛЬ НАКЛОННОГО РОТАТОРА

В. Л. ХОХЛОВА, Т. А. РЯБЧИКОВА 
Поступила 15 апреля 1969 

Пересмотрена 20 октября 1969

Изучено изменение интентивностей и контуров линий в спектре переменной 
Ар-звезды CU Vir (HD 124224). Показано, что наблюдаемое изменение интенсивно
стей линий Si II и Не I не связано с изменением условий возбуждения. Различие по
луширин линий разных злементов, изменение лучевых скоростей и эквивалентных 
ширин могут быть объяснены моделью наклонного рататорз, предложенной Дейчем 
для магнитно-переменных и спектрально-переменных Ар-звезд. Оценен угол между 
лучом зрения и осью вращения i—47’ и угол между осью вращения и магнитной 
осью р ~ 20".

Предполагается, что линии Si II образуются преимущественно в областях, распо
ложенных вблизи магнитных полюсов, а линии Не I — в области магнитного экватора. 
Области с концентрацией Si II являются более устойчивыми, чем области с концен
трацией Не I.

Звезда CUVir (HD 124224) В8р имеет наиболее короткий из 
всех известных периодов для Ар-звезд — Р = 0d52. Спектр этой звез
ды изучался Дейчем [1, 2] и Петерсоном [3]. Согласно Дейчу, Р = 0, 52 
согласуется с определенной им по ширине линий экваториальной ско
ростью вращения, если принять, что звезда видна почти с экватора и 
R* = 2Rq. В спектре, кроме бальмеровских линий водорода, были об
наружены сильно меняющие интенсивность линии Sill и Hel, линия 
>-4481 Mg II и ряд других, в то время не отождествленных линий. 
Линии сильно размыты вращением, однако Дейч [2] отметил систе
матическое изменение лучевых скоростей по группе линий Si II 
от — 40 rt м/сек до + 40 км/сек, причем лучевая скорость равна 
нулю в момент максимума эквивалентной ширины линий Wsiii. По 
линиям водорода и Х4481 Mg II Дейч получил разброс лучевых ско-
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ростей ± 40 км/сек без какого-либо систематического хода. Наблю
дения Дейча [2] и Петерсона [3] показали, что в фазе максимума 
Wsi ii значения Whci имеют минимум и, наоборот, в момент минимума 
Wsin значения Whci максимальны.

Дейч отмечает, что перед максимумом интенсивности линии Не I 
смещены на 4 -+- 5 А в фиолетовую сторону [1]. Петерсон также от
мечает возможное смещение линии в фиолетовую сторону перед мак
симумом и в красную— после максимума, не приводя количественных 
измерений.

Фотометрические кривые блеска CU Vir получены Харди в 1955 г. 
[4] и Абуладзе в 1964, 1965 и 1966 гг. [5]. Фотометрический период 
равен периоду спектральной переменности и максимум блеска совпа
дает с минимумом интенсивности линий Hei.

Магнитное поле CU Vir не может быть измерено из-за большой 
ширины линий, однако сходство других характеристик (аномальная 
интенсивность линий Si II, спектральная переменность и переменность 
блеска) с характеристиками типичных магнитно-переменных и спек
трально-переменных Ар-звезд позволяет предполагать наличие на 
CU Vir магнитного поля.

Упомянутые выше спектральные исследования CUVir [1—3] 
производились со сравнительно небольшой дисперсией. Более деталь
ное изучение спектров CU Vir с высокой дисперсией представляет 
интерес в связи с тем, что надежно определенные контуры и доп
плеровские смещения линий в спектре этой звезды позволяют прове
рить и уточнить предложенное Стиббсом [13] и Дейчем [1, 2] пред
ставление об Ар-эвездах как о „наклонных ротаторах“ с неоднород
ным распределением элементов и, может быть, физических характе
ристик по поверхности звезды. Крайне интересно было бы также выяс
нить вопрос о том, насколько устойчивы такие неоднородности и не 
происходит ли каких-либо изменений их положения и размеров со вре
менем. Следует ожидать, что у звезды с более быстрым вращением 
такие изменения могут возникнуть и быть обнаружены скорее, чем 
у звезды с медленным вращением.

Спектры CU Vir были получены одним из авторов (В. Л. Хохло
вой) на Крымской астрофизической обсерватории в 1967 г. на ди
фракционном спектрографе 125 см рефлектора с дисперсией 15 к/мм 
на пластинках ОаО и в 1968 г. на спектрографе кудэ 2.6-метрового 
рефлектора ЗТШ с дисперсией 4 к/мм на пленке А-500. В 1968 г. 
было также получено 2 спектра звезды сравнения a Del В9 V. В табл. 1 
приведены даты наблюдений, фаза и эквивалентные ширины линии 
Si II Х4128, 4130 А.
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Для вычисления фазы использовался фотометрический период 
Абуладзе [5] Р = 0.<1520679, который отличается от периода спектраль
ных изменений, определенного Петерсоном [3], только в пятом знаке 
после запятой.

Таблица 1

Дета ит W4W+W4I3o(A) Дата ит W4։։։֊W4Uo(A)

1967 г. 1968 г.
16 мая «"гб՞1 0.00 0.32 10 июня 20h05m 0.97 0.35

11 20 06 0.05 0.43 11 июня 18 25 0.76 0.63

и 20 15 0.11 0.30 »I 19 05 0.81 0.66

»» 21 36 0.17 0.43 »» 19 40 0.86 0.40

։։ 22 21 0.23 0.57 м 20 15 0.90 0.93

»1 22 56 0.28 0.74 и 22 07 0.05 0.60
19 мая 19 42 0.87 0.61 19 июня 18 30 0.18 0.64
22 мая 19 30 0.53 1.02 11 19 00 0.17 0.64

1» 20 50 0.64 0.60 п 19 42 0.22 0.71
28 мая 19 00 0.55 0.76 20 20 0.28 0.86
30 июня 19 50 0.46 1.07

■
21 10 0.34 1.16

В спектре CU Vir в интервале >13850 — 4650 А зарегистрированы, 
помимо водородных, 67 линий. Линия считалась реальной, если при
сутствовала на 3-х или более спектрограммах, включая спектр звезды 
сравнения a Del. В табл. 2 приведен список линий в спектре CU Vir с 
ссылкой на источник для отождествления.

Изменение интенсивности линий. На рис. 1 представлены из
менения W>. некоторых линий Sill и Не! с фазой по наблюдениям Пе
терсона [3] и нашим.

На рис. 2 представлена зависимость Wx линий других элементов 
от фазы по нашим наблюдениям 1968 г. Следует заметить, что из-за 
большой ширины и малой глубины линий ошибка в определении Wx 
велика, и линии с Wx < 0.1 А трудно поддаются выявлению.

В согласии с [2, 3] линии Si И и Не I значительно меняются в 
противофазе друг с другом. Рассмотрим, могут ли какие-либо измене
ния температуры и давления в атмосфере звезды привести к наблю
даемым изменениям Wx. Зависимость эквивалентной ширины линий Sill 
и Не I от эффективной температуры звезды и силы тяжести вычислена 
по теоретическим моделям в работе Михаласа [9] и Михаласа и Хен
шоу [10]. Вблизи Т9фф = 14000°, соответствующей (В—V) ■= — 0.13 для 
CU Vir, Wx линии Helx 4121 сильно зависит от температуры и слабо
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Таблица 2
№ 

п/п X измер. X лаборат. Отождествление
Источникэлемент, № мультиплета

1 2 3 4 5

1 3853.7 3853.664 Б1 II (1) 8
2 3856.2 3856.017 51 II (1) 8
3 3862.6 3862.595 51 II (1) 8
4 3865.9 3865.59 Сг II (167) 7
5 3989.0 н8
6 3905 3905.527

3905.64
51 I (3) + Сг II (167) 7

7 3933.6 3933.664 Са II (1) 7
8 3938.8 3938.969 Ге II (190) 6,7
9 3949.3

10 3954.3 3954.296
3954.507

3։ II (7.07) 8

11 3970 н«
12 3991.0 3991.77 31II (20) 8
13 3996.8 3996.36 Ре II (190) 7

3998.0 51II (20) 8
14 4001.7 4002.073

4002.549
Ре II (29)
Ре П (190)

6,7 
7

15 4015.2
16 4026.4 4026.189 Не I (18) 7
17 4037.3 4037.332

4037.897
сап (49) 7

18 4056.7 4056.993 31II (7.18) 8
19

20

4071.5 
/4075.45 4075.45 51 11 (3.01) 8
(4076.78 4076.78 31 II (3.01) 8

21 4084.4
22 4086.8 4086.72 Ьа П (10) 7
23 4102 Нг
24 4121 4120.812 Не I (16) 7
25 4128 4128.067 31 11 (3) 8
26 4131 4130.893 3։ и (3) 8
27 4137.6 4137.646
28 4142.4
29 4149.7 4149.22 1г II (51) 6,7
30 4172.7 4173.450 Ге II (27) 7
31 4178.4 4178.855 Ге II (28) 6,7
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Таблица 2 (продолжение)

1 1 2 • 1 3 1 4 1 5

32 4184.2 . 4183.345 Б1 11 (7.26) 8
33 4187.0 4187.137 Б! 11 (7.17) 8
34 4191 4190.724 б։ п (7.26) 8
35 4198.1 4198.133 б։ п (7.26) 8
36 4201 4200.657 Б1II (7.06) •8

4200.898
37 4204.8 4205.05 Ей II (1) •6,7
38 4232.8 4232.864 Б! II (7.01) 8

4233.167 Ее II (27) 7
39 4293.8 4294.101 Т1II (20) 6,7
40 4394.3 4303.57 ыа п (Ю) 7
41 4314.3 4314.289 Ее II (32) 7

4314.979 И II (41)
42 4318.8
43 4325.4
44 4334.2
45 4340 Н7
46 4377.0 4376.957 Б1II (7.16) 8
47 4385.3 4385.381 Ее II (27) 6,7
48 4389.0 4387.928 Не I (51) 7
49 4395.1 4395.031 П II (19) 6,7
50 4468.0 4468.49 П II (31) 7

.51 4471.6 4471.477 Но! (14) 7
52 4475.3
53 4481.3 4481.129 МКП(4) 7
54 (4488.2՛ 4489.185 Ге II (37) 7
55 (4493.2 4491.401 Ее Ц (37) 7
56 4499.2 -

57 (4504.4

58 (4506.5

59 4520.9 4520.225 Ее II (37) 7
•60 4534.7 4533.966 Т1 II (50) 7

4534.166 Ге II (37) 6,7
61 4540.35
52 /4549.4 4549.214 Ге II (185) 7

4549.467 Ге II (37) 6.7
53 4553.6 4354.03 Ва II (1) 7

4555.890 Ге II (28) 7
64 4557.7 4558.659 Сг II (44) 6.7
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Таблица 2 {продолжение)

1 2 3 4 . 5

65 4583.7 4583.829 Fe II (37) 6,7
66 4610.2
67 {4621.0 4621.48

4621.721
Si II (7.05) а

68 4628.0 4629.336 Fe II (28) 7

69 4665.2
70 4669.5
71 4673.3 4673.273 Si II (7.15) ____ 8

Рис. 1. Изменение вквивалентной тъирины линий Si II и Не I с фазой в спектр» 
CU Vir. X— наблюдения 1964г. [3], •—наблюдения 1967 г. и С—наблюдения 1968 г._
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зависит от плотности (lgg). Wк линий Sill в этой области темпера
тур слабо зависит как от температуры, так и от lg g. Эти вычислен
ные зависимости приведены на графике рис. За и Зб, причем при ра
счетах Wx Sill л4130.9 принималось, что содержание Si в звезде 
Nsi» в 100 раз превышает содержание [Si на Солнце Nsiq. Аналогич
ные зависимости следуют и из вычислений де Ягера [11], а также со
гласуются с эмпирическими зависимостями, известными из работ по 
спектральной классификации. Согласно рис. За, наблюдаемые измене
ния W,. для линий Не I в 4 раза потребовали бы изменения температуры 
на 3000 °К. При этом, согласно рис. Зб, эквивалентная ширина линий 
Si И практически не должна измениться. На самом деле, как видно 
из рис. 1, Wz 4130 также меняется более чем в 3 раза. Другое про
тиворечие заключается в том, что изменение ТЭфф на 1000° повлекло 
бы за собой, согласно [12], изменение цвета (В—V) на 0т08. Фотоме
трические наблюдения [4, 5] показывают, что изменение цвета не пре
восходит 0“02. Таким образом, изменение температуры или плотно
сти в атмосфере этой звезды не может быть причиной изменения эк
вивалентных ширин линий Не I и Si II.

0.6

0.4

02

о

___________________ г *Мд|| А4481 ___ ,__  
о Till А4293.8 
«Call ХЗ933.6

; в • 

<f о 
S О ООк X о >• о

X 
к *

-I--------------------------------- 1___________________ I__
О '05 to

Ф
Рис. 2. Изменение эквивалентной ширины ливвб Mg II, Till, Call по наблю

дениям 1968 г.

Модель наклонного ротатора, ширины и допплеровские сме
щения линий. Согласно модели наклонного ротатора, рассмотренной 
в работах Стиббса [13], Дейча [2] и Бём-Витензе [14, 15] для спек
трально- и магнитно-переменных Ар-звезд, на звезде имеются раз
личные области с преимущественной концентрацией различных эле
ментов и, вследствие вращения звезды, эти области попеременно 
бывают обращены к наблюдателю. Бём-Витензе провела расчеты, 
предположив, что звезда имеет цилиндрическую симметрию отно
сительно՝ магнитной оси, которая составляет с осью вращения 
угол р. Одни элементы концентрируются у магнитного полюса, дру
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гие — у магнитного экватора. Линии элементов, концентрирующихся 
уТмагнитных полюсов, должны быть более узкими и показывать пе
риодическое изменение лучевых скоростей по мере того, как поляр
ная область. описывает круг с центром в полюсе вращения. Линии эле-

Тэфф °Кх10-*
Ряс. 3. Зависимость ажвивалентных ширин лини! X. 4121 Не I и X 4130. Б1II от 

Тэфф и 1^ по вычислениям՜[9, 10].

ментов, рассредоточенных вдоль экваториальной области, должны быть
֊.более широкими, и лучевая скорость должна меняться сложным обра
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зом. Линии, образующиеся равномерно на всей поверхности звезды, 
будут иметь обычные расширенные вращением профили.

Сравнительно подробно изучить полуширины и допплеровские 
смещения линий в спектре CU Vir нам удалось лишь по спектрам 
1968 г. с дисперсией 4 К!мм. Дело в том, что, несмотря на большую 
ширину линий, при умеренной дисперсии трудно надежно выделить 
линии на фоне зерна фотопластинки из-за их малой глубины и поэтому 
для усреднения зерна требуется достаточно широкая щель фотометра. 
При обработке пластинок у нас была использована щель, соответст
вующая 0.35 А.

В табл. 3 приведены полуширины тех линий, контуры которых 
могли быть определены надежно. Прежде всего обращает на себя 
внимание тот факт, что все линии Si II в спектре CU Vir имеют си
стематически меньшую полуширину, чем линии других элементов. В 
спектре нормальной звезды <х Del линии всех элементов имеют с точ
ностью до ошибок измерений одинаковую полуширину. На рис. 4а

Рис. 4. а. Изменение лучевых скоростей с фазой для линий 31II (усреднены 
измерения по пяти линиям), б. X 4481 Мд II и X 4293,8 Т1 II по наблюдениям 1968 г.

приведены усредненные значения лучевых скоростей, определенные 
по линиям Sill XX 4128—4130, 4328, 4021, 4191, 3991 и 3954,3. Нуле-
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вая лучевая скорость соответствует фазам максимальной и минималь
ной интенсивностей линий Si II. На рис. 46 приведены лучевые ско
рости по линиям Mg II и Ti II.

Линии Не I очень широки (рис. 5), иногда намечается разделе
ние на отдельные компоненты. Аналогичная картина наблюдалась и 
на спектрах 1967 г. при О = 15А/лгл*. Большая полуширина линий 
Hel может быть частично отнесена за счет появления дисперсионных 
крыльев, как это хорошо видно у контуров линии Не I в спектре 
a Del (рис. 5). Вероятно, с этим обстоятельством и связана слишком 
большая величина смещения линий Не I (до 5 А), оцененная Дей
чем по спектрам с небольшой дисперсией. Смещение ядра линий 
Не I не имеет систематического характера и не превосходит вели
чины, определяемой экваториальной скоростью вращения CLI Vir, то 
есть ± 2.5 А.

Исходя из наблюдаемых полуширин линий, можно предположить, 
что в CU Vir Si II концентрируется в основном вблизи магнитных 
полюсов звезды, а гелий — вблизи магнитного экватора. Предпо
ложим также, что Mg II распределен более или менее равномерно по 
поверхности звезды. В этом случае можно попытаться оценить мини
мальное значение угла i между лучом зрения и осью вращения по 
полуширине линии Mg И, а также угла ß между магнитной осью и 
осью вращения по амплитуде лучевых скоростей и полуширине линий 
Si II следующим образом: экваториальная скорость ИЭКв = (2^/Р) Л* = 
= 210 км/см при R* = 27?q. Соответствующая этой скорости полуши
рина линии ДХ1/2 = 2 X 4481 X (210 кл</сек)/с-0.8 = 5 А. Множитель 0.8 
появляется из-за того, что скорость, определяемая по полуширине 
профиля линии в спектре расширенной вращением звезды, составляет 
0.8 от Иэхв, как следует из расчетов [16].

Наблюдаемая полуширина линии >. 4481 Mg II AXja = 3.7 + 0.6 А, 
откуда sin i = (3.7 ± 0.6)/5 = 0.74 ± 0.12, a i = 47 ± 13°. Очевидно, 
что если линия Mg II образуется не на всей поверхности звезды, 
то в действительности величина угла г больше. .Полярная“ 
область с повышенной концентрацией Si II описывает при вращении 
звезды малый круг. Проекция скорости „полюса“ на луч зрения равна 
Иг = Иэкв sin i sin ß. Считая, что наблюдаемое по линиям Si II смеще
ние ± 50 км/сек характеризует лучевую скорость полярных областей, 
получим:

■ о И- 50 км/сек nsm ß =------------- = ----------- '■-------- = 0.32.
Ивкв sin i 210 км/сек • 0.74

то есть ß = 19°.
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a Del.
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Другой способ оценки угла 3 учитывает полуширину линий Si IL. 
Будем считать, что диаметрально расположенные по „магнитному“ ме
ридиану края области Sill описывают малые круги с проекцией ско
рости на луч зрения, равной 50 + 85 км!сек (85 км!сек соот
ветствует половинной полуширине линий Si II 0.5 AXj/j = 1.25 (А). Снова 
используя соотношение sin ß= 16/И9К»- sin i, получаем ß1 = 61’ и ß։ = —13°,. 
то есть в меридиональном направлении область концентрации Si II 
имеет протяженность 61° в одну сторону от полюса вращения и 13° в 
другую с центром, смещенным на 24е от оси вращения.

Таким образом, по приведенным оценкам угол между „магнитной“ 
осью и осью вращения у CU Vir составляет величину ß ~ 19 24°.

Наблюдения спектров CU Vir в течение ряда лет позволили бы 
заметить изменения в положении и размерах „пятен“ на поверхности 
звезды, если они имеют место. Такие изменения должны проявиться в 
расхождении кривых для разных лет на рис. 1. Имеющаяся неопреде-- 
ленность периода в пятом знаке может привести к ошибке в фазе на 
0.05 Р за интервал времени, равный 7 годам. Кривые W;.siii на рис. 1 
хорошо согласуются по форме и амплитуде, хотя наблюдения с интер
валом времени 4 года показывают сдвиг по фазе, чуть превышающий 
0.05 Р. Кривые для Не I показывают заметные расхождения по ампли
туде и форме. Частично это может быть объяснено неопределенно
стью в проведении контуров линий Не! из-за их сложной формы. Воз
можно также, что экваториальные области с повышенной концентра-- 
цией в них Не I являются менее устойчивыми.

В заключение авторы приносят искреннюю благодарность дирек
ции и сотрудникам отдела физики звезд и туманностей КрАО АН 
СССР за предоставленную возможность и помощь при получении 
спектров на телескопах обсерватории.

Астрономический совет
АН СССР

SPECTRUM VARIABLE STAR CU V1R AND OBLIQUE 
ROTATOR MODEL

V. L. KHOKHLOVA, T. V. RIABCHIKOVA

The variations of line intensities and profiles in the spectrum va
riable Ap-star CU Vir (HD 124224) are studied using high dispersion 
spectrograms. The variation in intensities of Sill aud Hei lines of 
this star was shown to be disconnected with the change of exitation,. 



240 В. Л. ХОХЛОВА, Т. А. РЯБЧИКОВА

temperature or density. A difference in half widths for different elements , 
variations of radial velocities and W>. are consistent with the oblique 
rotator model proposed by Deutsch for magnetic-variable and spectrum
variable .Ap stars. It is supposed that Sill lines are predominantly formed 
near the magnetic poles and He I lines near the magnetic equator. 
The angles i = 47’ and p = 20’ are estimated. The Si II regions near the 
poles are probably more stable than Hei regions near the equator zone.
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ГАЛАКТИКА АНДРОМЕДЫ М31
III. ГИДРОДИНАМИЧЕСКАЯ МОДЕЛЬ. РЕЗУЛЬТАТЫ

Я. ЭЙНАСТО, У. РЮММЕЛЬ 
Поступила 14 марта 1969

По модели распределения массы с использованием методики, описанной в пер
вых работах данной серии, для оси и плоскости симметрии галактики Андромеды М 31 
найдены кинематические функции описания: дисперсии скоростей в радиальном и 
вертикальном направлении — з^, з>։ скорость центроида 1^, отношения квадратов 

дисперсии и к. = я^/з^ и параметр у = 1/21£2з, где а — угол наклона боль
шой оси эллипсоида скоростей к плоскости галактики. Функции найдены для отдель
ных составляющих (плоская составляющая, диск, ядро с гало, нуклеус). С учетом 
толщины галактики заново вычислены и динамические функции описания: круговая 
скорость и параметры Оорта-Кузмина Ас, Ве, Сс; максимальное значение кру
говой скорости получается теперь 328 км)свк на расстоянии 1 кпс от центра.

Полученные результаты в общих чертах соответствуют тому, что можно было 
ожидать па основании аналогии с нашей Галактикой. Вычисленная по модели дис
персия лучевых скоростей в центре галактики меньше наблюденной. По разности 
вычисленной и наблюденной дисперсии можно уточнить модель распределения массы.

Удельный угловой момент сферической составляющей по меньшей мере в 4.5 
раза меньше среднего. Это можно объяснить двумя причинами: а) в первоначальной 
фазе развития галактики процесс звездообразования имел место только во внутрен
ней области галактики, имеющей малый удельный угловой момент, б) сферическая 
составляющая потеряла свои внешние слои.

7. Введение. В предыдущей работе данной серии [1] был изло
жен способ построения гидродинамической модели галактики по задан
ному распределению массы. В этом способе учитывается теория тре
тьего интеграла движения звезд и теория иррегулярных гравитацион
ных сил. Способ пригоден для вычисления кинематических функций 
описания как на плоскости галактики, так и вне ее.

Целью настоящей работы является определение кинематических 
функций для галактики Андромеды. У нас нет пока полной уверен- 
5—135
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ности в том, пригодны ли использованные в первой работе серии [2] 
выражения для плотности составляющих во всем диапазоне расстоя
ний. Поэтому в данной работе мы выведем лишь предварительные 
значения кинематических функций галактики М 31 и выясним необхо
димость исправления исходной модели распределения массы.

Для решения поставленной задачи мы будем использовать опи
санную в работе [1] методику. При этом нет необходимости вычис
лять кинематические функции во всем объеме пространства, доста
точно определить их для плоскости и оси галактики, что сильно 
упрощает задачу. Дисперсия на плоскости может быть найдена по 
дифференциальной формуле (2.3.1)*,  минуя интегрирования по я и вы
числения вертикального ускорения для всего диапазона г. На оси га
лактики задача также упрощается, так как нет необходимости вычис
лять скорость вращения составляющей, равную здесь нулю.

* Первая цифра указывает на номер предыдущей статьи данной серин.

2. Определение вспомогательных функций. А. Функция % 
вычислялась по формуле (2.4.3), причем усредненные значения г’ опре
делялись по (2.5.9), с использованием составной плоской модели Куз- 
мина. Параметры этой модели приведены в табл. 1. Они найдены 
так, чтобы масса составной модели Кузмина равнялась массе нашей 
модели, а значения потенциала в плоскости г = 0 по возможности 
точнее совпадали. Изолинии и ] изображены на рис. 1 сплошными 
линиями. Прерывистыми линиями нанесены соответствующие изолинии 
при постоянном я0. В этом случае в качестве эффективного г0 бра
лось 0.5 кпс, что соответствует точке г  (0, я) = г1 на оси R = 0.*

Таб лица 1

1 Хо/ кпс
(км/свк)гкпс

Ф,(0, 0) 
(км/сек)1

1 0.05 0.05-10« 1.10«
2 0.5 17.5 35
3 2 20 10
4 8 72 9
5 30 -23 -0.8

Дальнейшие вычисления мы сделаем в двух вариантах: для по
стоянного г0, приняв г0 = 0.5 кпс и г? = (R, г) согласно результа
там, полученным по составной модели Кузмина.
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На больших расстояниях от центра функция г20(^, &) становится 
отрицательной. Это вызвано тем, что на периферии галактики плот
ность убывает быстрее, чем в модели Кузмина.

Рис. 1а. Изолинии Хд. б. Изолинии ։ при 
хо = 0.5 кпс (прерывистые линии).

= Хд (/?, х) (сплошные линии) и при

Из формулы (2.4.3) следует, что

ПК
R2

R' +£
(2.1)

С другой стороны, для модели Кузмина 
р2

СНр} = ֊4-֊7^ 
R +го

(2.2)

Сравнивая (2.1) и (2.2) с (2.2.16), видим, что последняя формула, ко
торая в общем случае приближенная, является для плоской модели 
Кузмина точной. Если Ся {р,} < — 4 (на периферии галактики это 
всегда имеет место), то пя > 1 и г? < 0.

Б. Функции и к, были вычислены в нескольких вариантах.
В плоскости галактики для плоской и промежуточной составляю

щих было принято Ио~ Ус, а для сферической составляющей Уе вы
числялась по формуле (1.3.3). Функции ка и к*  были найдены в пер
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вом случае по (2.2.3) и (2.2.17), во втором случае — по (2.2.3) в пред
положении, что кг = 1а.

На оси галактики ко = 1, а кг вычислялось по (2.5.3), причем 
функция /(х) принималась в трех вариантах. Параметры этой функ
ции даны в табл. 2. В одном варианте мы приняли г0 = 0, в осталь
ных вариантах х0 = 0.5 кпс. При малых х была использована интер
поляционная формула

/(х) = 1 + д(5/-уо) (2 3)
[1 + (х/х0)"]։ 1 ’

параметры которой даны в табл. 2.

Таблица 2

• х0 кпс /(«о) п *о кпс

0 1.0 — —
0.5 1.5 1.5 3.66
0.5 2.0 1 4.38

3. Выражение для дисперсии скоростей, на периферии модели. 
Определение дисперсии скоростей на периферии модели непосред
ственным численным интегрированием второго гидродинамического 
уравнения неудобно. Характер зависимости дисперсии скоростей от 
расстояния может быть установлен более простым образом.

На периферии модели вертикальное притяжение меняется вдоль 
оси галактики приближенно по закону

(3.1)

где С — гравитационная постоянная и ЯХ — полная масса галактики. 
Рассмотрим несколько законов плотности

(3.2)

Дисперсия скоростей в джинсовском приближении вычисляется 
по формуле
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(3«)0 =Р-1 (3.3)

После интегрирования имеем в первом варианте (индекс нуль при 
дисперсии опускаем)

, <73Х 1З2 — ------- (3.4)

во втором варианте (см. формулы (3.351.4) и (8.215) в [4])

О2 = У7<?-Ж- (I 1 - (1 + ТУ) (—¥+ (1 + ТУ) (2 + ТУ) (, 
г \ г / \ \ г / \ г /

(3.5)

причем ^ = ՝^~x, и в третьем варианте

02 = I ֊□— 4֊ -----1. (З.б)
гх [1+т гх 2-|-/п\ гг /

Найденные формулы показывают, что характер изменения дис
персии скоростей существенно зависит от закона плотности, а при 
данном законе плотности — от его структурных параметров.

4. Дисперсия скоростей на оси галактики определялась по 
формуле (2.1.5). На оси системы Ск |р) = Ся (1 — к,} = 0 и (?я (т} = 1; 
следовательно, коэффициент <? формулы (2.1.5) на оси выражается 
так:

2г /1_ (4.1)

Уравнение (2.1.5) решается последовательными приближениями. Нуле
вое (джинсовское) приближение получаем, приняв <?*  = 0. (3.3). Сле
дующие приближения вычисляются по формуле

ОО

(Зж )/ = (Фо + Р՜’ <7*Р  (°* (4.2)

Процесс последовательных приближений сходится весьма мед
ленно. Для ускорения сходимости целесообразно применить следую
щий способ. Вычисления показали, что Ду = (=2 )^ — (з2 ) является с 
достаточной точностью линейной функцией (а2 )^. Это позволяет найти 
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исправленное значение дисперсии (0*) А как место, где разность Д/ 
равна нулю. Следовательно, для (з? )к имеем

«)»-«),+ . . • (<-3>
Ду_։ - Ду

Проверка показала, что для всех составляющих галактики уже при 
у = 2 можно получить хорошую оценку дисперсии (относительная 
ошибка не превышает 0.1 %)•

Дисперсия определялась для трех составляющих галактики (пло
ская составляющая на оси R = 0 отсутствует). Была найдена также 
средняя дисперсия

(4.4)

2^/3
Рис. 2. Вертикальная дисперсия скоростей составляющих М 31 на оси галак

тики: 1 — нуклеус, 2 — ядро и гало, 3 — диск, Е — галактика в целом.

Результаты приводятся в приложении в табл. 3 и на рис. 2. Чтобы лучше 
п роследить за изменением дисперсии при малых г, вместо г в качестве 



ГАЛАКТИКА АНДРОМЕДЫ М 31. Ш 247

аргумента выбрано г,/3. При больших г (х > 25 кпс) дисперсия экстра
полировалась по формуле (3.5).

На рис. 3 изображена зависимость средней дисперсии а’ от вы
бора функции /(х). Видно, что варианты /(г0)=2 и /(г0) = 1.5 мало 
отличаются друг от друга, вариант же / (х0) = 1 резко отличается 
от остальных. В качестве основного мы приняли вариант /(г0) = 2.

Рис. 3. Вертикальная средняя дисперсия скоростей на оси галактики: 0—джин- 
совское приближение, 1, 1.5, 2 — значения / (*о)-

5. Дисперсия скоростей, и скорость центроида в плоскости 
симметрии галактики. Дисперсия скоростей в плоскости галактики 
была вычислена 'из второго гидродинамического уравнения в диффе
ренциальном виде (2.3.1), а скорость центроида — из первого гидро- 
-динамического уравнения (2.1.4). Вспомогательные функции кв, к„, пя 
были найдены по (2.1), (2.2.3), (2.2.17) и (2.5.9). Отметим, что гра
диент плотности экспоненциальной модели выражается формулой 
(см. [5])

СЛ{р} = -^-7—У’ (5.1)
\ а0 /

где к, *,  и а0 — соответственно нормирующий, структурный и масш
табный параметр модели. Функции, определяющие форму и располо
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жение эллипсоида скоростей, вычислялись, как было указано в раз
деле 2, в двух вариантах, в предположении, что г0 = 0.5 кпс и

Дисперсию скоростей нужно искать последовательными прибли
жениями, так как коэффициент <2 формулы (2.3.2) зависит от градиента 
Ся {ф- В нулевом приближении этот градиент был принят равным 
нулю, в следующих приближениях вычислен согласно результатам 
предыдущего приближения; отношение полуосей изоповерхностей дис
персии е» определялось из сравнения дисперсий на оси и плоскости 
галактики, при допущении (согласно [6]), что эти поверхности явля
ются в первом приближении эллипсоидами вращения. Вычисления 
проводились для плоской, промежуточной (диск) и сферической (ядро 
с гало) составляющих галактики.

Ход дисперсии определяется при заданном гравитационном поле 
функцией (2.3.2). Для плоской и промежуточной составляющих 
преобладает второй член (2, в первом случае — настолько, что осталь
ными членами можно пренебречь. Фактически дисперсия плоской со
ставляющей определяется формулой (2.3.6). Так как первый и третий 
член в <2 малы, то нет необходимости вычислять их с большой точ
ностью. Принятие постоянного г0 и общего для этих составляющих 
Ле и кг, найденных при допущении 1Л~ Ус, вполне оправдывает себя.

Иначе обстоит дело для сферической составляющей. Все члены 
имеют одинаковый порядок. Результат для дисперсии существенно 

зависит от того, какие значения принять для функций кй, к-, 7 и 
параметров ер, е3 (см. 2.3.4) и (2.3.5). В первом варианте вычислений 
мы приняли г0 = 0.5 кпс, V) ~ Уе, ер = 0.57 и е։ > 1 (е, вычислялась 
на основании сравнения дисперсий на оси и в плоскости). Резуль
таты оказались неудовлетворительными. Как в вертикальном,, так и в 
радиальном направлениях дисперсия получилась слишком большой.

Правильность вертикальной дисперсии можно проверить по фор
муле (2.3.11). В этой формуле- фигурирует средняя дисперсия ско
ростей [см. (4.4)] в джинсовском. приближении. Дисперсии скоростей 
звезд плоской и промежуточной составляющих установлены достаточно 
надежно, так что несовпадение результатов можно отнести в основ
ном за счет неточности дисперсии сферической составляющей.

Радиальная дисперсия скоростей входит в первое гидродинами
ческое уравнение (2.1.4). По результатам первого варианта получается 
при R ^>4 кпс — Уе> что физически невозможно в стационар
ных системах.

Более реальные значения гидродинамических функций для сфе
рической составляющей могут быть, выведены следующим, образом.
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Скорость вращения сферической составляющей может быть за-- 
дана некоторой интерполяционной формулой, например вида (1.3.3). 
Параметры этой формулы можно подобрать так, чтобы получить мак
симум V։ в области максимальных значений круговой скорости Ие, а 
на расстоянии R = 10 кпс от центра иметь И9, сходное с тем; что 
наблюдается в нашей Галактике в окрестности Солнца. Мы остано
вились на следующих значениях параметров: п = 0.5; /?0 = 0.2 кпс,. 
Ио = 5260 км1сек1кпс.

Кинематические функции Аг, и пл вычислялись по (2.2.3) и (2.1).. 
Параметр считался переменной величиной (см.раздел 2), а функция 
Аг, равной функции ко. Дисперсия вычислялась по (2.1.4). Затем 
по ал и ке вычислялась дисперсия а, и вспомогательная функция <2.

Полученные значения <2 в среднем в два раза больше найденных 
в первом варианте. Расхождение можно объяснить следующим обра
зом. Реальная галактика состоит не из трех, а из большего количе
ства подсистем. Рассматриваемая нами сферическая составляющая 
представляет целую совокупность подсистем старых звезд. Вблизи՛ 
плоскости галактики преобладают более сплюснутые подсистемы,, 
вследствие чего изолинии суммарной плотности составляющей имеют 
около плоскости я = 0 несколько большую кривизну, т. е. меньшее 
эффективное значение ер, что и вызывает увеличение £).

Результаты вычислений даны в табл. 4 и 5 и на рис. 4—6. - 
В табл. 4 приведена также круговая скорость и параметры Ас, 
Вс, Сс. Они вычислены заново с учетом толщины галактики, которая 
при определении указанных величин в работе [2] не была учтена.

6. Кинетическая энергия и угловой момент составляющих. 
Допустим, следуя [9—11], что как дисперсия скоростей, так и ско
рость вращения не зависят от г. В таком предположении кинетиче
ская энергия и угловой момент могут быть вычислены по формулам

1 2Е(/?)=-±-Рл(Я)(02 4՜ °9 + + И>), (6.1)

Ж/?) = /грй(/г)ие(/?), (6.2)

где
рл(/г) = 2,г/гр(/г) (б.з)

— масса цилиндрического слоя единичной толщины и Р (R) — спроек
тированная на плоскость галактики плотность.



R

Рис. 4. Вертикальная дисперсия скоростей составляющих М 31 на плоскости 
алактики: I—ядро и гало, 3—диск, 4—плоская составляющая, Е—галактика в целом.

R

Рис. 5. Радиальная дисперсия скоростей составляющих галактики М 31. Обо
значения составляющих те же, что и на рис. 4. Прерывистая линия—предполагаемая 
средняя дисперсия при малых R.
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На рис. 7 и 8 изображено распределение удельной кинетической 
энергии Е/ЗХ и удельного углового момента Н'ЗХ для трех основных 
составляющих галактики М 31. В качестве аргумента использована 
величина

= ---- (6,4)
1+ *//?<>

R

Рис. 6. Скорость центроида составляющих. Усредненная по лучу зрения ско
рость вращения второй составляющей изображена пунктиром, точки—наблюдения

Рис. 7. Удельный угловой момент составляющих в единицах 10’ (км/свк)кпс.
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причем взято 7?0 = 10 кпс. Кривые дают кинетическую энергию и 
угловой момент на единичный интервал аргумента I. Интегрированные 
по I полные кинетические энергии и угловые моменты даны в табл. 6.

Таблица б

Г - 
Рис. 8. Удельная кинетическая анергия составляющих в единицах 104(кж/сек)]

1
Величина Единица Ядро Диск Плоская 

составляющая
Галактика 

в целом

ЗИ 10" 2ИО 85.5 111.5 4.3 201.3
Е 10” эрг 0.705 0.760 0.028 1.493

Б/ЗЛ 104 (км/сек)2 4.14 3.43 3.29 3.73
н 10п (км/сек)кпс 3.20 28.2 1.14 32.5

н/т 10’ (км/сек)кпс 3.74 25.3 26.5 16.2

7. Анализ результатов. Найденные кинематические функции 
соответствуют в пределах точности использованной методике обра
ботки предложенной в работе [2] модели распределения массы. Чтобы 
выяснить, какие исходные параметры модели требуют уточнения, 
нужно сравнить полученные кинематические характеристики с прямыми 
или косвенными данными о кинематической структуре М 31.

А. Дисперсии скоростей всех составляющих соответст
вуют в общих чертах тому, что можно было ожидать по аналогии с 
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кинематической структурой нашей Галактики. Исключением является 
лишь центральная область галактики М 31, где дисперсия неожиданно 
имеет глубокий минимум, а также внешняя область системы, где 
уменьшение дисперсии с увеличением расстояния от центра гораздо 
медленнее ожидаемого.

Чрезмерно медленное уменьшение дисперсии на периферии объяс
няется тем, что исходная модель имеет бесконечный внешний радиус. 
Этот недостаток может быть устранен отрезанием внешней части 
модели.

Дисперсия лучевых скоростей в центре М 31 определяется из 
наблюдений и равна по [7] ал (0, 0) = 225 км/сек. В нашей модели 
средняя дисперсия в центре получается только около 100 км/сек. 
Это расхождение может быть объяснено неправильным выбором гра
диента плотности и отношения массы к светимости в центральной 
области модели.

Время релаксации звездно-звездных сближений в центральной 
области галактики имеет порядок 10’ лет. Это время достаточно ко
роткое для того, чтобы в центральной области образовалось почти 
изотермическое ядро. Поэтому можно предположить, что дисперсия 
при уменьшении расстояния монотонно приближается к центральному 
значению оя (0, 0) = 225 км/сек. Предполагаемый ход средней дис
персии указан на рис. 5 прерывистой кривой.

Отметим, что волны на ходе дисперсии (и скорости центроида) 
при малых г вызваны почти скачкообразным изменением градиента 
функций Кц и Кт при а = П.02 кпс. Эти волны исчезают, если выбрать 
функции Кц и К- более гладкими.

. Б. Скорость центроида может быть получена из наблю
дений для сферической составляющей в области R < 3 кпс, а для 
плоской составляющей — в области R 4 кпс.

Сравнение модели с радиоданными о вращении М31 (плоская 
составляющая), выполненное в работе [2], показало хорошее согласие 
между ними.

Найденное по модели асимметричное смещение скорости цен
троида А V = — И։ около R = 10 кпс хорошо согласуется с ана
логичными данными в нашей Галактике. Это относится как к проме
жуточной, так и к сферической составляющим.

Сравнение модели с наблюдениями для сферической составляю
щей проведено на рис. 6. Непрерывной линией дан принятый в модели 
ход скорости вращения, прерывистой линией — усредненная по лучу 
зрения радиальная составляющая скорости, точками — оптические 
наблюдения [8]. Видно, что скорости по модели систематически боль
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ше наблюденных значений. Это расхождение было бы нетрудно устра
нить изменением соответствующего масштабного параметра Ио закона 
скорости. В таком случае, однако, в области R = 10 кпс смещение 
центроида А И получается неправдоподобно большим (около 190 км/сек). 
На 40 °/0 уменьшается и без того малый удельный угловой момент 
сферической составляющей (см. раздел &)- Поэтому вопрос о выборе 
параметров закона вращения сферической составляющей нельзя счи
тать окончательно решенным.

Весьма странно ведет себя скорость вращения промежуточной 
составляющей при /?-<0.05 кпс, где Странным представ
ляется также сильное увеличение дисперсии скоростей этой состав
ляющей в центральной области галактики- Динамически это можно 
объяснить тем, что большинство звезд составляющей находится около 
ядра галактики лишь временно, будучи вблизи перигалактик своих 
орбит. Такое объяснение, хотя динамически возможное, маловероятно 
с космогонической точки зрения. Видимо, здесь мы опять встречаемся 
с недостатком модели — при другом выборе параметра V закона плот
ности можно было бы избежать такого результата.

В. Кинетическая энергия и угловой момент получи
лись в общих чертах такими, какие можно было ожидать по имеющимся 
кинематическим данным.

Следует обратить внимание на то, что удельный угловой момент*  
сферической составляющей в 4.5 раза меньше среднего удельного 
углового момента галактики в целом.

Как известно, угловой момент в течение эволюции галактики 
внутренними силами не меняется, а внешние силы вряд ли могли так 
сильно повлиять на кинематику системы. Можно допустить, что при 
конденсации звезд из газа передается [и соответствующий момент. 
Большая разница в моменте объясняется, по-видимому, тем, что обра
зование звезд началось в первой фазе развития галактики лишь в 
центральной части ее, где момент был меньше среднего. Другое воз
можное объяснение — потеря внешних областей сферической состав
ляющей вследствие возмущений со стороны других галактик.

Авторы выражают благодарность Г. Г. Кузмину за критический 
просмотр рукописи статьи.

Дополнение при корректуре.
После сдачи работы в печать авторы стремились устранить от

меченные там недостатки модели М 31. Путем изменения плотности 
сферической составляющей и диска в центральных областях модели 
удалось исключить минимум в ходе дисперсии скоростей [12].
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Сомнения относительно возможности наличия минимума диспер
сии скоростей в центре М 31 были высказаны нами на основе оценки 
времени релаксации нуклеуса 10’ лет. Новая оценка массы нуклеуса 
2Х = 6-10’£0?0, полученная по теореме о вириале [13], дает, однако,, 
время релаксации нуклеуса порядка 1011 лет, что превышает воз- • 
раст всей галактики. Но недавно получено непосредственное наблю
дательное подтверждение отсутствия минимума в ходе дисперсии ско
ростей. По данным ван ден Берга [14] средняя дисперсия скоростей : 
шаровых скоплений в М 31 получается 122 км!сек (всего наблюдалось 
44 объекта), тогда как дисперсия скоростей звезд в нуклеусе равна 
225 км)сек [7]. Отсюда можно заключить, что дисперсия скоростей : 
объектов старого населения монотонно убывает с увеличением рас-- 
стояния от центра.

Наличие массивного нуклеуса в галактике М 31 хорошо согла
суется с концепцией В. А. Амбарцумяна [15] о существенной роли 
ядер галактик в их динамике и эволюции.

Астрофизическая обсерватория
им. В. Струве

THE ANDROMEDA GALAXY М 31
III. A HYDRODYNAMICAL MODEL. RESULTS

J. EINASTO, U. RÜMMEL

On the basis of the mass-distribution-model, described in the first 
paper of the series, and by using the method, given in the second pa
per, a hydrodynamical model of the Andromeda galaxy, M 31, is con
structed.

For the plane, and the axis of the symmetry of the galaxy the 
following kinematical functions are found: the velocity dispersions, 
Cjj, 3«, the centroid velocity, Vo, the ratios of dispersions, kB = 
and k- = o’/°ri and the inclination angle a of the major axis of the 
velocity ellipsoid to the plane of symmetry of the galaxy. The functions 
are calculated for the four principal components of the galaxy, the 
flat component, the disc, the bulge with the halo, and the nucleus. 
The dynamical functions: the circular velocity, Vc, and the Oort-Kuzmin 
parameters j4c, Bc, Cc, are calculated once again using the real thickness 
of the galaxy (in the first paper these functions were found for the 
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plane disc model). The maximum of the circular velocity is now 
328 km/s at R = 1 kpc. The distribution of kinetic energy, E, and 
angular momentum, H, of components are also derived.

The results obtained correspond in general to those anticipated 
from an analogy with our Galaxy. In the centre of the galaxy the cal
culated dispersion is smaller than the observed dispersion. From the 
difference a new improved mass-distribution-model can be derived.

The angular momentum per unit mass for the bulge (the spheroidal 
component) is at least 4.5 times smaller than its mean value for the 
galaxy as a whole. This difference can be explained on the assumption, 
that during the first stage of the evolution of the galaxy, stars were 
born in the inner regions only, where the angular momentum was 
smaller. Another explanation lies in the supposition that the galaxy 
has lost its outer halo members.
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Приложение
Таблица 3

X кпс
1/к, (’2)А 10*  («*/сех) ։ в’ 10։ (км/сек)2

1 1.5 2 1 2 3 0 1 1.5 2

0.000 1.000 1.500 2.000 0.50 0.58 20.2 0.50 1.00 0.50 0.50
0.004 0.731 1.500 1.981 0.73 2.61 19.2 0.91 2.15 0.91 0.91
0.008 0.538 1.499 1.962 0.50 2.53 17.9 1.10 3.99 1.10 1.10
0.012 0.465 1.498 1.943 0.34 2.44 17.1 1.72 6.60 1.74 1.75
•0.016 0.454 1.496 1.926 0.28 2.46 16.6 2.21 7.27 2.26 2.27

0.02 0.483 1.494 1.907 0.45 2.54 16.3 2.43 7.56 2.49 2.50
0.04 0.634 1.482 1.821 3.05 15.3 2.92 6.03 3.04 3.06
0.06 0.674 1.467 1.746 3.48 14.6 3.30 6.15 3.49 3.51
0.08 0.681 1.449 1.676 3.83 14.0 3.57 6.37 3.83 3.86
0.10 0.679 1.430 1.615 4.09 13.6 3.77 6.56 4.11 4.12

0.14 0.656 1.388 1.504 4.463 12.58 4.038 6.777 4.515 4.512
0.18 0.636 1.343 1.414 4.695 11.73 4.194 6.867 4.809 4.776
0.22 0.623 1.297 1.335 4.878 10.98 4.270 6.864 5.009 4.942
0.26 0.614 1.250 1.266 4.990 10.30 4.312 6.829 5.168 5.061
0.30 0.606 1.204 1.208 5.070 9.70 4.328 6.777 5.283 5.139

0.4 0.584 1.096 1.089 5.121 8.40 4.278 6.546 5.443 5.198
0.5 0.566 1.000 1.000 5.053 7.34 4.152 6.259 5.474 5.124
0.6 0.550 0.916 0.930 4.943 6.46 4.010 5.979 5.414 5.000
0.7 0.536 0.844 0.875 4.867 5.74 3.891 5.732 5.333 4.905
0.8 0.523 0.783 0.830 4.719 5.13 3.734 5.459 5.188 4.740

1.0 0.504 0.686 0.760 4.468 4.180 3.436 4.965 4.862 4.400
1.2 0.487 0.615 0.712 4.225 3.589 3.277 4.679 4.634 4.190
1.4 0.474 0.563 0.676 3.990 3.076 3.087 4.356 4.360 3.936
1.6 0.463 0.524 0.648 3.764 2.661 2.910 4.069 4.097 3.708
1-8 0.459 0.495 0.628 3.559 2.324 2.748 3.816 3.852 3.494

•2.0 0.447 0.473 0.612 3.366 2.060 2.607 3.599 3.637 3.305
2.5 0.435 0.441 0.587 2.962 1.572 2.320 3.156 3.188 2.916
3.0 0.430 0.428 0.574 2.648 1.235 2.102 2.821 2.843 2.619
4.0 0.435 0.426 0.569 2.176 0.850 1.766 2.312 2.326 2.154
5.0 0.438 0.433 0.578 1.843 0.620 1.535 1.988 1.977 1.840

6 0.441 0.440 0.586 1.599 0.478 1.352 1.710 1.714 1.598
7 0.445 0.444 0.592 1.415 0.384 1.210 1.511 1.512 1.414
в 0.445 0.446 0.594 1.267 0.317 1.097 1.347 1.350 1.264
9 0.442 0.447 0.596 1.148 0.267 1.004 1.213 1.216 1.143

10 0.436 0.444 0.592 1.043 0.227 0.920 1.021 1.026 1.036

11 0.426 0.436 0.582 0.951 0.191 0.848 0.985 0.992 0.940
12 0.415 0.429 0.572 0.880 0.164 0.786 0.882 0.895 0.858
13 0.403 0.417 0.556 0.815 0.142 0.734 0.800 0.808 0.784
14 0.390 0.408 0.544 0.760 0.124 0.694 0.728 0.734 0.722
15 0.376 0.396 0.528 0.708 0.109 0.650 0.655 0.656 0.654

К ст. Я. Эйнасто, У. Рюммеля
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Таблица 4

R Ис Лс -Вс Сс nR k,
кпс км/свк км/сек! кпс 2 3 3 2 3

0.000 0 0 55700 64500 0.000 0.000 0.500 1.000 1.000
0.004 . 116 7800 21200 32500 0.000 0.000 0.425 0.907 0.731
0.01 , 145 7290 7200 15870 0.001 0.000 0.332 0.863 0.497
0.02 137 3550 3320 7910 0.006 0.002 0.326 0.820 0.483
0.04 149 1370 2370 4632 0.022 0.006 0,388 0.768 0.634

0.06 i 170 922 1906 3591 0.047 0.014 0.403 0.735 0.674
0.1 ; 204 658 1379 2621 0.111 0.038 0.404 0.689 0.677
0.2 255 476 801 1666 0.267 0.138 0.385 0.625 0.627
0.3 284 371 572 1212 0.360 0.265 0.377 0.587 0.606
0.4 300 312 438 932 0.410 0.390 0.369 0.561 0.584

0.5 311 270 • 352 790 0.438 0.500 0.361 0.541 0.56fr
0.6 318 238 292 671 0.456 0.590 0.355 0.524 0.550
0.8 325 193 213 515 0.474 0.719 0.344 0.500 0.525
1.0 328 163 165 418 0.483 0.800 0.335 0.482 0.504
1.5 323 ' 114 102 283 0.492 0.900 0.321 0.451 0.472

2.0 315. 86 71 218 0.495 0.941 0.311 0.430 0.452
2.5 306 68 55 • 180 0.496 0.962 0,308 0.415 0.444
3 299 56 44 1 156 0.498 0.973 0.304 0.404 0.437
4 287 40 31 127 0.500 0.985 0.304 0.387 0.437
5 278 31 25 109 0.510 0.990 0.309 0.375 0.447

6 272 25.0 20.4 96.1 0.529 0.993 0.310 0.366 0.449
7 268 21.0 17.3 85.7 0.561 0.995 0.311 0.358 0.451
8 264 18.1 14.8 76.8 0.610 0.996 0.310 0.352 0.450»
9 261 16.1 12.9 69.1 0.658 0.997 0.308 0.347 C.44fr

10 257 14.5 11.3 62,2 0.704 0.998 0.305 0.343 0.438

11 1 254 13.2 9.9 56.1 0.747 0,998 0.300 0.339 0.428
12 251 12.2 8.7 . 50.7 0.787 0.998 0.294 0.336 0.417
13 247 И.З 7J7 , 45.9 0.828 0.998 0.288 0.333 0.404
14 243 10.6 6.8 ,՛ 41.5 0.863 0.999 0.281 0.330 0.39ft
15 240 10.0 6.0 37.8 0.900 0.999 0.273 0.328 0.375

16 235 9.41 5.30 34.1 0.931 0.999 0.265 0.325 0.361
17 231 8.89. 4.71 31.0 0.963 0.999 0.257 0.323 0.34fr
18 227 8.43 4.18 28.2 0.994 0.999 0.249 0.322 0.332
19 223 7.99 3.74 25.6 1.023 0.999 0.242 0.320 0.31»
20 218 7.59 3.34 23.4 1.050 0.999 0.234 0.318 0.306

22 210 6.84 2.71 19.4 1.105 1.000 0.221 0.315 0.284
24 202 6.20 2.22 16.2. 1.159 1.000 0.209 0.313 0.264
26 194 5Л1 1.96 13.5 1.205 1.000 0.200 0.310 0.250՛
28 187. 5.09 1.58 11.6 1.252 1.000 0.192 0.308 0.237
30 180 4.64 1.37 9.8 1.289 кооо 0.186 0.307 0.228

К՜ ст.. Я. Эйнасто, У. Рюммелю



Таблица 5

R кпс
(км/сек)1 а1 (км/сек)1 6₽ Ие км/сек

2 3 4 £ 2 4 2 * 3

■10« •10« • 10* • 10* • 10* •10«
0.000 0.58 40.4 1.00 0.58 20.2 0.50 0.840 0 0
0.004 1.99 23.2 1.10 1.80 9.8 1.08 0.820 13 197
0.01 2.С8 19.3 1.43 1.80 6.4 1.32 0.811 29 280

0.02 1.99 16.2 1.95 1.63 5.3 1.60 0.800 46 246
0.04 2.61 13.0 2.62 2.00 5.0 2.00 0.712 69 165

0.06 3.20 11.22 3.21 2.35 4.52 2.35 0.695 85 153
0.1 3.95 9.02 3.96 2.72 3.64 2.72 0.674 106 177

0.2 4.67 6.48 4.68 2.92 2.50 2.92 0.641 132 238
0.3 4.85 5.17 4.85 2.85 1.95 2.84 0.620 143 276
0.4 4.90 4.16 4.88 2.75 1.53 2.73 0.600 150 294

0.5 4.81 3.75 69 4.78 2.60 1.356 25 2.56 0.575 153 305
0.6 4.67 3.26 71 4.61 2.45 1.158 25 2.40 0.570 155 313
0.8 4.36 2.58 74 4.23 2.18 0.888 26 2.09 0.547 156 320
1.0 4.11 2.14 75 3.88 1.98 0.718 25 1.84 0.527 155 321
1.5 3.50 1.51 71 2.99 1.58 0.485 23 1.31 0.486 151 316

2.0 3.121 1.218 68 2.317 1.343 0.379 21 0.951 0.451 146 309
2.5 2.826 1.048 66 1.796 1.174 0.322 20 0.698 0.420 141 306
3 2.607 0.956 66 1.430 1.053 0.291 20 0.529 0.391 136 302
4 2.309 0.840 66 1.004 0.894 0.255 20 0.346 0.343 128 287
5 2.125 0.763 64 0.786 0.797 0.236 20 0.262 0.309 122 276

6 1.974 0.708 62 0.660 0.772 0.219 19 0.214 0.285 116 267
7 1.876 0.654 60 0.578 0.673 0.203 19 0.185 0.269 111 258
8 1.795 0.601 56 0.515 0.632 0.186 18 0.163 0.259 105 251
9 1.676 0.551 52 0.461 0.582 0.170 16 0.145 0.249 103 245

10 1.573 0.502 48 0.416 0.540 0.153 15 0.128 0.243 100 240

11 1.476 0.457 44.4 0.377 0.501 0.1370 13.3 0.114 0.239 97 235
12 1.388 0.414 40.8 0.342 0.466 0.1218 12.0 0.102 0.236 94 231
13 1.308 0.377 37.2 0.310 0.435 0.1085 10.7 0.090 0.235 92 226
14 1.225 0.340 33.8 0.282 0.404 0.0954 9.5 0.080 0.234 90 222
15 1.148 0.310 30.8 0.256 0.376 0.0847 8.4 0.071 0.235 88 217

16 1.084 0.277 27.8 0.233 0.353 0.0735 7.4 0.0626 0.238 86 213
17 1.021 0.251 25.2 0.215 0.330 0.0645 6.5 0.0552 0.240 84 209
18 0.962 0.226 22.8 0.193 0.309 0.0564 5.7 0.0488 0.243 82 205
19 0.906 0.204 20.6 0.175 0.290 0.0492 5.0 0.0430 0.247 80 202
20 0.854 0.183 18.6 0.158 0.272 0.0429 4.4 0.0379 0.251 79 197

22 0.764 0.146 15.0 0.130 0.241 0.0324 3.3 0.0295 0.264 76 191
24 0.684 0.119 12.1 0.107 0.214 0.0248 2.5 0.0229 0.274 74 184
26 0.614 0.090 9.5 0.083 0.191 0.0187 1.9 0.0177 0.290 72 178
28 0.553 0.076 7.8 0.070 0.171 0.0146 1.5 0.0141 0.302 70 173

30 0.499 0.061 6.2 0.058 0.153 0.0113 1.2 0.0113 °.31б 68 166

К ст. Я. Эйнасто, У. Рюммеля
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Рассматривается применимость эргодической теории в звездной динамике. Ука
зывается на возможность непосредственного определения временных средних в си
стемах не очень высокой кратности. Методом численного эксперимента построена 
модель квазистационарной сферической системы пяти тел разных масс. Построены 
распределения звездной плотности, потенциала, дисперсий остаточных скоростей в 
радиальном и трансверсальном направлениях, а также некоторых других характе- 
ристик.

1. В работе [1] предложен численно-экспериментальный метод 
построения моделей звездных систем, основанный на эквивалентности 
пространственных средних и временных средних, вычисленных вдоль 
орбит системы. Гипотезы такого рода называются эргодическими ги
потезами. Рассмотрим сущность эргодической проблемы в звездной 
динамике.

В теоретических исследованиях звездные системы полнее всего 
описываются с помощью физических величин, являющихся фазовыми 
функциями. Наблюдения дают физические величины в некоторый мо
мент времени. Желая сверить теорию с практикой, мы, как указы
вается в [2], должны были бы иметь возможность физическую ве
личину, полученную из наблюдений, сравнивать с теоретическим 
значением соответствующей фазовой функции, отнесенным к мо
менту наблюдения. Последнее требование можно в принципе выпол
нить, лишь построив траекторию, что не осуществимо для интересую
щих нас систем, составленных из большого числа объектов. Допустим, 
однако, что траектория все-таки построена. Тогда, согласно эргоди-
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ческой теореме (см. [3], а также [4], [2]), фазовые функции вдоль 
траектории, вычисленные для достаточно больших интервалов вре
мени, будут совпадать между собой с точностью до множества меры 
нуль. Эти временные средние и естественно сравнивать с наблюде
ниями. В общем случае мы можем найти лишь часть интегралов урав
нений движения. Совокупность однозначных интегралов определяет в 
фазовом пространстве гиперповерхность, на которой находится иско
мая траектория. Эргодическая гипотеза утверждает равенство с точ
ностью до множества меры нуль для фазовой функции ее фазовых 
средних на гиперповерхности однозначных интегралов уравнений дви
жения и временных средних, вычисленных вдоль траектории системы. 
Это дает возможность заменять временные средние наиболее удоб
ными в теоретических методах фазовыми средними. Но для систем 
малой кратности траектории могут быть построены, что позволяет 
определять непосредственно временные средние. Именно для таких 
систем в [1] был предложен метод численного эксперимента.

Из-за диссипации время существования каждой конкретной си
стемы конечно, а совокупность состояний, в которых может находиться 
одна и та же система с фи ксированными генеральными характеристи
ками, неограниченна. Это позволяет утверждать, что существует мно
жество начальных состояний, для которых траектории всех тел могут 
быть продолжены сколь угодно долго. Однако найти эти начальные 
состояния нелегко. В действительности нам безразлично, рассматриваем 
ли мы одну систему в различных состояниях или большое число си
стем, обладающих одинаковыми значениями основных фиксированных 
параметров. В последнем случае временным средним функции / есте
ственно назвать величину /,

(1)

причем
т,

К = ֊У/(<7, Р, «)Л, (2)

и

где Л՜ — число рассмотренных систем, 77 — определяет время суще
ствования ' ։'-й системы на данной эволюционной стадии, д, р — сово
купность переменных.

Важной составной частью эргодической проблемы в звездной 
динамике является вопрос о характере зависимости распределений 
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физических параметров, определяемых регулярными силами, при фик
сированных основных характеристиках от числа тел п, если такая 
зависимость существует вообще. Определив вид зависимости или 
доказав, что, напротив, ее не существует, можно полностью решить 
задачу построения моделей квазистационарных систем.

2. В настоящей работе решалась более частная задача: построение 
модели квазистационарной сферической системы, состоящей из пяти 
тел, массы которых, выраженные в условных единицах, равны: т1=1, 
тп2 = 2, тпд = 3, тп4 = 4. тп5 = 5. Задача решалась методом численного 
эксперимента, изложенным в [1]: начальные координаты и скорости 
выбирались так, чтобы начало координат находилось в центре инер
ции системы, центр системы был неподвижен, полный кинетический 
момент равнялся нулю, а энергия — некоторому фиксированному зна
чению- В нашей модели в качестве единицы расстояния было взято 
3.08101’ см, единицы массы — 2.10м г, единицы времени—1.07-1011 сек. 
В соответствии с этим гравитационная постоянная С= 0.052. Энергия 
построенной системы Е — — 5.3 условных единиц. Кроме того, в на
чальный момент выполнялась общая теорема вириала, а индивидуаль
ные отклонения каждого компонента от нее были невелики. После 
выбора начальных условий численно решались уравнения движения. 
Контролем служили интегралы уравнений движения. Вычисление звезд
ной плотности Е, дисперсий скоростей П2 и В2 соответственно в ра
диальном и трансверсальном направлениях, а также потенциала Фо, 
согласно формулам статьи [1], начиналось по истечении утроенного 
среднего времени "0 пересечения компонентом системы, необходимого, 

’чтобы система безусловно достигла квазистационарного состояния,

х0 = —°» (3)
•ш

где г0 — эффективный радиус системы, 'ш — средняя квадратичная 
•скорость компонентов системы.

Вычисления с каждой комбинацией начальных условий велись до 
тех пор, пока один из компонентов не удалялся от центра инерции 
на расстояние, превышающее удесятеренный эффективный радиус г0. 
Этот момент мы условно называем моментом распада. Всего было 
использовано 148 комбинаций начальных условий. В 92 случаях отор
вался компонент с массой т1։ в 33 — компонент с массой тг, в 9 — 
компонент с массой т3. В 14 вариантах вычисления не были доведены 
до распада, так как накапливающаяся ошибка в энергии очень замед
ляла работу.
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Проведем концентрические сферические поверхности так, чтобы 
радиус каждой сферы был связан с радиусом r(f) предыдущей 
сферы соотношением:

r(/+i) = r(/) 4՜ 0-1 U= 1» 2»«”> 45; r(i) = О՝-!». r(42j = Ю» го = 4.2)-

Тогда пространство системы разобьется на 45 сферических слоев. 
Вычисления выполнялись до тех пор, пока во всей системе плотность 
не стала монотонно убывающей функцией расстояния. В этот момент 
стали заметно сглажены флуктуации, отвечающие данному разбиению 
пространства системы на сферические слои. Средние по использован
ным комбинациям начальных условий приведены в таблицах и на гра
фиках. Графы табл. 1 дают Dt— звездную плотность звезд с массой 
mt и общую плотность

2 rrifDi
Я=~------ i= 1,2,. 3,4, 5- (4)

2jm,

В табл. 2 приведены вычисленные последовательными приближениями 
сглаженные парциальные плотности Di и сглаженная общая плотность

5

2 mlD!
Я = ------- (5)

2m< 

f—i

Ход логарифмов плотностей изображен на рис. 1. Табл. 3 и 4’ дают 
П, и —парциальные дисперсии скоростей соответственно в радиаль
ном и трансверсальном направлениях, если П? в первом объеме при
нята равной единице. Здесь же приведены полные дисперсии скоро
стей в радиальном и трансверсальном направлениях, равные соответ
ственно:

_ 2 mfii • 0;
б2 = _£-------------



ЧИСЛЕННО-ЭКСПЕРИМЕНТАЛЬНОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ 265

Таблица 1

№ £>։-10‘ £>։-10‘ £>,•10« Я«-10« £>։-10։ £>•10«

1 205400 374100 425800 483300 483300 438700

2 202700 264700 2718С0 275900 254800 261700

3 194200 144200 147300 114200 131900 136100

4 144300 92490 66260 47590 58210 67300

5 75920 57140 47410 34220 34690 42850

б 42480 28940 24750 23070 15930 23100

7 33950 12280 8910 9613 9181 11310

8 32020 6683 3302 5854 5760 7167

9 23570 4717 1760 4045 4658 5184

10 12390 3294 860.7 1417 1267 2238

2 5107 2046 235.4 78.25 52.74 698.В

4 3047 1146 136.3 30.67 36.12 403.5

б 1440 736.1 93.89 212.9

8 816.0 482.4 39.44 126.6՝

20 695.4 408.2 38.67 108.5

2 481.6 69.25 36.57 48.65

4 282.5 32.69 34.90 л 30.17

б 217.1 25.67 28.89 23.67

8 152.8 22.45 22.32 17.64

30 48.30 19.68 21.58 10.16

2 42.69 17.89 17.43 8.718

4 37.20 15.08 12.13 6.917

6 36.57 14.05 5.471 5.406,

8 34.04 13.08 2.868 4.587

40 32.77 9.451 2.119 3.869

2 26.89 5.784 1.614 2.887

4 24.80 5.012 1.098 2.542-
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Таблица 2

№ Вг1о» £>□-10« £>3-10* £>г10« Пз-Ю» £>-10*

1 205700 367400 433300 488000 514400 451000
2 200400?; 250600 267000 258400 261500 256300
3 177100 160100 144100 125300 118500 134900
4 131400 91380 68520 60590 56440 69610
5 97610 54640 42320 33550 27080 40230
6 61740 28260 23680 17040 12200 21230
7 36970 17430 10180 8798 5194 10900
8 26260 10830 4534 4417 2586 6142
9 17490 5652 2418 2075 1245 3372

10 12480 3768 1310 1010 491.4 2029
2 6031 1743 493.7 200.2 85.10 814.9
.4 3237 962.8 241.8 35.01 16.27 407.3
б 1868 562.8 ' 133.0 226.2
8 1055 345.1 74.56 131.3

20 622.5 198.5 -42.32 76.43
2 375.4 116.3 31.34 46.80

•4 226.9 74.49 .22.17 26.49
б 143.7 51.74 16.02 19.68
8 101.9 37.48 11.79 14.15

30 77.21 27.86 8.766 10.61
2 61.66 .21.80 6.348 8.287
4 48.63 116.64 4.837 6.428
б 40.34 13.67 3.829 5.278
8 34.37 10.97 2.821 4.319

40 29.85 3.879 .2.096 3.593
2 25.39 "7.305 1.612 2.989
4 22.62 6.130 1.270 2.579
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Таблица 3

№ П?10* 11^-10« п!-ю» и П’-10« П?-10» О И2-10«

1 1000000 572500 455100 228000 232500 337000
2 852500 413300 222700 110900 107500 222100
3 389400 103100 89020 55140 35020 94550
4 223800 46000 38210 29220 16630 58250
5 103800 26030 24220 14020 8888 27630
6 60300 11990 10560 10460 4596 15500
7 37200 4510 4007 4260 2393 10340
8 22090 3038 1278 2404 1417 7978
9 16530 1870 539.7 2256 1299 6134

10 9298 1230 380.7 724.9 354.7 3893
2 3596 499.1 138.6 92.00 48.78 1960
4 2112 256.8 68.76 43.41 12.66 1166
4 901.4 152.2 44.62 480.5
8 547.6 96.41 29.69 286.1

20 489.1 54.81 20.12 237.9
2 305.5 37.46 16.72 211.2
4 192.9 29.12 13.86 127.8
6 144.6 18.32 8.825 93.19
8 91.44 14.85 6.758 57.02

30 73.80 13.36 4.465 28.74
2 69.07 10.77 2.834 26.63
4 60.82 9.416 2.503 25.42
6 50.11 6.756 2.087 25.37
8 45.07 6.067 1.659 24.81

40 40.00 5.090 1.326 24.39
2 35.66 4.104 1.148 23.37
4 31.87 3.346 0.9968 21.70



№ ej. io« в|-10« o|.io«

1 2447000'. 1081000 713700
2 991100 726800 537300
3 765900 , 215000 145200
4 412500 117300 51200
5 169600 53850 34140
б 70360 31020 15320
7 56720 7751 4542
8 37630 2755 1260
9 23190 1398 294.3

10 16400 1206 92.55
2 1870 415.0 32.16
4 884.7 115.0 3.136
б 510.4 87.89 2.066
8 327.2 48.36 1.810

20 288.5 6.148 1.492
2 89.70 2.237 1.289
4 16.49 1.449 0.9757
8 9.286 1.207 0.8293
8 5.700 0.8102 0.7690

30 3.949 0.6172 0.3707
2 3.781 0.4626 0.2313
4 3.358 0.3685 0.1552
0 2.548 0.3006 0,03679
8 2.161 0.2678 0.007610

40 1.897 0.1551 0.002556
2 1.680 0.07551 0.001800
4 0.9715 0.06232 0.001132



Таблица 4

в?- ю» 01-10« О2-10« «’• 10« г2-10«

604800 416500 668400 1005000 1000000
228000 146500 372500 584600 554200

89860 52070 171600 266200 281700
53730 34990 110800 169000 148300
27670 14500 46970 74600 83240
16480 8306 23390 38890 44950
7915 3885 16040 26380 26400
5694 3134 13740 21720 17780
4555 2670 8968 15100 11490

1037 586.8 6586 10480 7763
178.4 84.65 1083 3043 3631

41.71 2.580 490.1 1656 1841
270.8 751.3 977.2
165.3 451.4 549.7
126.4 364.3 354.8
59.82 271.0 218.8
10.73 138.5 144.0
6.053 99.24 93.33
3.623 60.64 63.10
1.568 30.31 44.77
1.453 28.08 33.50
1.365 26.78 28.18
1.261 26.63 26.08
1.172 25.98 24.65
1.122 25.51 23.65
1.064 24.43 22.81
0.6485 22.35 22.03
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Две последних графы табл. 4 дают кинетическую температуру
V5՜ = П2 + б2 (7)

и сглаженную кинетическую температуру V2. Ход логарифмов диспер
сий скоростей изображен на рис. 2—3.

В процессе интегрирования уравнений движения в каждый момент 
времени определялись средние расстояния звезд от центра инерции и 
геометрического центра. Последний не совпадает с центром инерции 
исходной системы пяти тел из-за дисперсии масс. Средние расстоя
ния звезд каждой массы от центра инерции и от геометрического цен
тра системы пяти тел, а также сглаженные соответствующие расстоя- 
.ния представлены в табл. 5.
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Графы табл. 6 дают: Ф — потенциал, полученный решением 
уравнения Пуассона для звездной плотности О, Ф — решение урав-

Ржс. 2.

нения Пуассона для сглаженной звездной плотности 2/, Фо — непо
средственно вычисленный потенциал регулярного поля, (Ф*)о— дис
персию регулярного потенциала, (с/Ф/Л)о — непосредственно опреде-
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ленную производную потенциала Фо по времени. Логарифм вычислен
ного различными способами потенциала регулярного поля изобра
жен на рис. 4. Как показывают табл. 6 и рис. 4, непосред—

стгенно Еычксленгый потенциал согласуется со значением потенциала,., 
найденным из решения уравнения Пуассона, однако это согласие не 
вполне удовлетворительное, что должно объясняться недостаточным 
временем вычисления. В табл. 6 приведена также корреляционная 
функция иррегулярного потенциала в нуле

* = [(Ф*)о-(Фо)Ч1'2. (8)

Таблица 5

т Расстояние гн 
от центра инерции

Сглаженное расстоя
ние гн от центра 

инерции

Расстояние гг от 
геометрического 

центра

Сглаженное рас
стояние гг от гео

метрического 
центра

1 1.81 1.84 1.68 1.71
2 1.68 1.63 1.64 1.60
3 1.26 1.23 1.47 1.40
4 0.582 0.691 0.779 0.984
5 0.578 0-525 0.777 0.802
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Таблица 6

№ ФЛО’ ФЛО’ Ф„Л0’ (Ф։)вЛ0։ 7. ЛО’ (<7Ф/Л)0 10’

1 10000000 10000000 10000000 1530000
а 770900 767200 626300 600400
3 524400 517500 404900 260500
4 345500 336100 368700 239000
5 226800 218000 270600 120000
6 148100 140300 201700 101100
7 97220 90230 156000 79900
8 65260 59690 118300 68120
9 44960 40960 100800 50030

'10 32090 29260 86200 24390
2 18500 16880 38870 16400

-4 12230 НПО 18510 12460
-6 8779 7964 _ 14680 3384
8 6616 6025 9722 1156

20 4640 4195 8349 803.7
2 2752 2392 4365 370.6
4 1910 1635 3455 124.9
6 1421 1209 2877 71.83
8 1095 929.1 2?84 22.53

■30 855.8 726.3 1430 8.694
2 671.3 569.7 1248 3.749
.4 521.3 442.9 1014 1.483
6 397.8 338.4 926.0 1.078
8 293.9 250.1 726.0 0.6195

-40 204.7 174.3 446.4 0.2479
2 127.4 108.5 171.8 0.07031
4 59.86 50.98 50.69 0.01997

728200
456200
310800
321000
216200
245700
235700
232600
199700
130200
122000
110100
56290
32580

1000000
413500
328300
253800
204800
118300
60690
43750
26190
20070
13400

5546
2590
1666

27090
18750
10630
7972
4104
2579
1480
674.8
470.0
304.1
220.0
202.0
131.9

1213
910.6
454.3
371.4
200.7
123.2
77.93 
43,96 
33.64 
25.73
17.
14.
7.

й 3 Й

Как показывает табл, б, в центральной области системы ре
гулярный потенциал больше иррегулярного. Начиная с расстояния, 
приблизительно равного эффективному радиусу, напротив, преобладает 
иррегулярный потенциал. На периферии оба потенциала примерно рав
ны. Результат сравнения потенциалов требует объяснения. Нам ка. 
.жется, что он не вызван естественными флуктуациями потенциала.
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Выводы. 1) Распределения физических характеристик в системе, 
построенной численно-экспериментальным методом, прослеживаются 
весьма уверенно. Относительно не очень малые флуктуации объяс
няются ограниченностью использованного времени вычисления.

Рис. 4.

2) Как и следовало ожидать, градиент парциальной плотности 
тем больше, чем больше соответствующая масса.

3) Градиент дисперсии скоростей в обоих направлениях возра
стает с увеличением массы.

Распределение скоростей в самом центре в точности сфериче
ское. По мере удаления от центра эллипсоид скоростей становится 
все более вытянутым в радиальном направлении, однако в централь
ной области полный трансверсальный компонент больше радиального. 
Размер этой области несколько возрастает с увеличением массы 
звезды (исключение составляет звезда тг), однако эта зависимость 
выражена крайне слабо и, возможно, объясняется естественными флук
туациями. Расстояние от центра, на котором радиальный и трансвер
сальный компоненты равны между собой, составляет примерно утроен
ный эффективный радиус системы.

4) Сильное изменение кинетической температуры показывает, 
что система не изотермична. Поэтому модели, построенные на пред- 
7-135
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положении сб изотермичное™ квазистационарных скоплений, не՛ мо— 
гут считаться обоснованными.

5) Представляет интерес сравнение полученной модели с дру
гими моделями сферических систем, в частности с политропными. 
Можно найти индекс политропы, для которого решение уравнения 
Эмдена лучше всего соответствует полученным нами законам.

6) Как и следовало ожидать, „тяжелые“ звезды располагаются 
ближе к центру инерции и к геометрическому центру, чем звезды с 
малыми массами. „Тяжелые“ звезды располагаются ближе к центру 
инерции, чем к геометрическому центру, звезды с малыми массами в 
среднем ближе к геометрическому центру, чем к центру инерции.

7) Звезды с большими массами вносят основной вклад в общую 
звездную плотность в центральных областях и практически не оказы
вают влияния на плотность в периферийных областях.

8) Иррегулярное поле системы, построенной путем интегриро
вания уравнений движения исходной системы пяти тел, того же по
рядка, что и регулярное поле. Возможно, что иррегулярный потенциал 
финальной системы в сильной степени зависит от кратности исход
ной системы. По-видимому, иррегулярные силы в звездных скопле
ниях играют более существенную роль, чем это считается.

Автор искренне благодарен Т. А. Агекяну за руководство и по
мощь в работе.
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NUMERICAL-EXPERIMENTAL INVESTIGATION OF 
QUASI-STAT1ONARY SPHERICAL SYSTEM WITH STARS OF 

DIFFERENT MASSES

A. S. BARANOV

The application of the ergodic theory in stellar dynamics is con
sidered. The possibility of the direct determination of time-averages 
in systems of not very high multiplicity is pointed out. By numerical 
experiment, quasi-stationary spherical system model of 5 bodies of dif
ferent masses is constructed. Distributions of stellar density, potential,֊ 
dispersions of peculiar velocities in radial and transversal directions
and some other characteristics are considered.
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К 252 долгопернодическим переменным звездам был применен метод Стерне 
с целью' выявления звезд, изменяющих период. Выделено 43 переменных, у кото
рых изменяемость периода не может быть объяснена одними статистическими флук
туациями. Для всех звезд сопоставлена величина кумулятивной ошибки с периодом 
звезды.

Одной из характерных особенностей долгопериодических пере
менных звезд является не очень строгая периодичность. Длина пе
риода их подвержена колебаниям, которые в большинстве случаев 
носят неправильный характер. Наблюдаемые у переменных звезд ко
лебания периодов могут объясняться помимо эволюционных изменений 
наличием ошибок наблюдений и неточностью самого звездного меха
низма, как показали Эддингтон и Плакидис в 1929 г.

Подробная теория кажущихся изменений периодов переменных 
звезд дана в работе Стерне [1]. Чтобы объяснить непостоянство пе
риодов, им было допущено существование так называемой кумулятив
ной ошибки в циклах переменных звезд. Период переменной в силу 
каких-то внутренних причин может быть неточным в определенных 
узких пределах. Эти случайные ошибки способны со временем накап
ливаться и создавать впечатление реальных изменений. Такие ошибки 
и называются кумулятивными. Метод Стерне позволяет разделить 
ошибки и исследовать реальное существование действительных коле
баний периодов, выходящих за пределы влияния кумулятивных ошибок.

По методу Стерне на ЭВМ „Урал-2“ были обработаны моменты 
максимумов 252 мирид. Основным материалом послужили наблюдения,



Таблица 7

№№ Звезда Эпохи Циклы в н(») в н(») У р 1*(Р) ДР

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13

1 и Ап<1 0—62 
13—33

57
20 ±3^14 ±0^80 +7?14 ±0*73 1

347Й24
342.65 ±1?61 ±7^35 +1^Т

33-53 21 6.08 0.66 1.97 2.30 2 350.00 0.55
2 ИО Ап<1 0—78 72

0.5 0.5
235.04

1.910-18 19 3.36 7.05 1 241.44 1.68 10.02
18-54 37 3.78 0.32 5.36 0.43 1 231.42 0.91

3 R Ац1 0-60 61 307.50
13.73 2.090—26 27 0.00 10.76

0.21
1 315.31 1.72

26-60 35 3.25 0.22 6.83 1 301.53 1.18
4 R Лиг 20-68 49 457.38

12.3420-43 24 3.16 10.08 1 451.22 2.11 2.60
43-68 26 9.12 0.26 7.28 0.57 2 463.56 1.52

5 R Саш 26-122 97 270.29
1.24 2.2042-96 55 4.14 0.36 9.08 0.32 1 273.24 8.43

96-122 27 0.00 9.26 1 264.81 1.80

(6 X Саш 1—113 112 143.44
0.04 2.14 0.191-49 49 3.78 0.17 0.09 1.22 16 142.28

49-103 55 3.87 0.08 1.34 0.28 4 144.42 0.19
7 R Сцс 0-60 59 361.85

16.15 2.560—20 20 7.01 1.21 9.28 1.71 2 354.71 2.13
20-35 16 3.44 0.16 5.37 0.22 2 370.86 1.41

в R СУп 0-64 62 327.91
8.59 2.220-30 31 3.36 0.55 8.45 0.46 1 324.33 1.55

30-55 16 0.00 7.94 1 332.88 1.59

9 8 Ст! 49-102 54 333.26
0.97 8.51 2.158—85 24 3.10 0.09 4.97 0.11 1 337.04

85-102 18 0.00 7.68 1 328.53 1.86

10 Т Ст! 0—57 53 319.38
12.39 2.890-20 21 6.28 0.43 11.94 0.42 1 324.15 2.72

20-44 25 5.71 0.08 5.00 0.16 2 311.76 1.06

§
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1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 и 12 13

и Т Сер 2-73 72 (1 б 389^8
2-36 15 +10 43 +0 26 +6 31 +0 65 3 386.91 +1^13 8й07 +1%5

30—63 28 5.66 0.56 4.56 1.15 2 394.98 0.91
12 и СуЯ 0-63 64 464.40

0-25 26 14.62 0.44 0.00 5 462.40 0.43 7.47 2 6133-48 16 0.00 9.99 1 454.93 2.58 17.58 2.9848—63 16 9.14 0.05 5.17 0.62 3 472.51 1.50
13 и Он. 8-58 50 317.58

8-31 23 3.28 0.08 3.08 0.16 2 313.32 0.67 8.60 0.6934-58 25 6.70 0 0.00 8 321.92 0.20
14 № Ога 0-62 63 261.42

0-20 21 4.83 0.48 3.56 1.07 2 257.37 0.84 5.87 0.8920-62 43 6.57 0.39 1.73 1.50 3 263.24 0.27
15 V Сет 44-91 48 275.45

48-68 21 6.51 0.26 0.00 7 270.43 0.25 11.95 3.05
1 72-91 20 5.96 0.41 11.91 0.42 1 282.38

16 Б Нег 70-137 67 307.76
70—99 30 5.64 0.07 4.38 0.15 2 301.64 0.85 11.05 1.27

102-137 35 4.13 0.19 3.86 0.36 2 312.69 0.67
17 ЗБ Нег 0-179 148 107.37

33—73 40 3.58 0.08 2.32 0,18 2 108.34 0.38 2.66 0.38
73-106 33 3.49 0.11 0.00 11 105.68 0.06 1.69 0.49

106-134 29 . 3.60 0.14 2.45 0.34 3 107.37 0.48
18 R Нуа 0-45 44 401.20

0-30 31 2.10 0.95 9.66 0.51 1 408.30 1.77 21.30 3.33
30-45 14 0.00 10.80 1 387.00 2.83

19 Т Нуа 0-61 56 287.43
15-29 15 4.9 0.00 5 294.32 0.31 10.68 1.22
29-54 26 4.02 0.09 5.80 0.12 1 283.64 1.18

$



Таблица 1 (продолжение)

1 1 2 3 1 5 6 7 8 9 10 11 12 1 13
20 Б Lee 16-84 68 240^76 .а

16-60
65-84

44
20

±4.70
2.16

+0 14 
0.32

±2779 
6.57

+0 34 
0.22

2
1

242.20
237.16

+0 44
1.52

5.04 ±1 58

21 R Еео 0-53 54 313.48
1.870-18 19 5.55 0.19 4.89 0.38 2 318.03 1.21 7.23

18-53 36 0.00 13.55 1 310.80 1.42
22 R Еер 0-51 41 433.51

0-15 15 (I) 417.87 3.5 24.67 4.3?
15-41 24 0.00 13.55 1 442.54 2.66

23 RU ЦЪ 0-59 52 317.73
0-22 20 6.13 0.42 4.84 0.82 2 320.82 1.08 7.42 1.40

22—45 24 4.98 0.15 4.07 0.32 2 313.40 0.89
24 Б Цуг 8-61 54 298.23

5.588-39 32 3.64 0.21 4.26 0.33 2 300.60 0.77 1.22
39-61 23 5.89 0.19 4.14 0.46 2 295.02 0.94

25 V Ьуг 0-95 96 196.18
4.01 1.1016-47 32 1.70 0.07 4.23 0.06 1 184.26 0.76

47-77 31 2.27 0.71 4.34 0.78 1 198.27 0.80

26 2 Ьуг 0-63 58 287.25
7.07 1.570—19 19 5.23 0.64 5.23 1.07 2 284.70 1.25

19-44 26 4.82 0.10 4.63 0.18 2 291.77 0.96
27 R Б Ьуг 5-57 47 303.88

(1.90) (10.08) 2.585—28 18 (1) 298.56
28-55 27 0.94 1.05 9.08 0.34 1 308.64 1.75

28 У Мои 6-76 71 231.04
0.2 8.46 1.326-41 36 5.91 0.29 0.96 1.44 6 228.74

47-76 30 3.66 0.32 6.98 0.33 1 333.72 1.31

29 г оРь 0-58 57 349.83
1.67 6.02 1.680-28 29 5.82 0.65 8.68 0.85 1 351.61

28-47 20 5.58 0.00 7 345.59 0.23
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Таблица 1 (продолжение)
1 2 1 3 4 1 5 1 6 7 8 9 10 11 12 13

30 5 Оп 30-73 44 416.74
30-41 12 (1 . с! (1 а (1) 422.82 ֊Н(2?97) +14й57 ±3Ц63
45—64 20 ±3 68 ±0.76 +9 74 ±0 52 1 408.32 2.25

31 V Оп 0-68 63 268.41
0—29 29 6.55 0.37 3.40 0.96 4 271.44 0.65 7.63 1.02

29—50 22 6.53 0.55 1.03 2.66 3 263.81 0.78
32 Т Ре? 0-48 40 373.71

13-29 17 8.24 0.23 4.81 0.69 5 362.23 0.60 15.04 0.78
29-48 16 (5) 377.27 (0.51)

33 О Рег 5—75 70 322.14
5-46 41 3.31 0.14 7.32 0.13 1 318.49 1.15 8.82 2.52

46—75 30 2.65 0.79 12.18 0.39 1 327.31 2.24
34 7> Б со 11-57 47 351.04

11-38 28 5.90 0.31 7.15 0.55 2 354.69 1.41 8.69 2.40
38-57 20 0.00 8.46 1 346.00 1.94

35 R 7. Бсо 0-110 95 159.24
0—25 18 4.58 0.45 6.11 0.46 2 161.90 1.25 6.00 1.25

32-69 37 3.36 0.27 0.00 14 155.90 0.05
36 Т Бег 0-50 45 340.48

0-22 20 2.17 3.18 13.03 1.53 1 345.77 2.78 12.82 3.19
22—43 22 0.00 7.18 1 332.95 1.56
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1 2 3 4 5 6

37 SUMa 0-166 158
26-48 20 +4 11 +1 02
48-100 53 ~6.83 0.36

100-152 53 5.40 0.24
38 SUMi 11-76 65

11-32 22 2.37 0.62
32-61 30 3.85 0.31

39 TUMi 0-64 60 •
0-41 42 4.88 0.18

41-64 19 3.74 1.18
40 U Umi 4-51 48

14-39 26 2.26 0.40
39-51 13

41 R Vir 0-138 127
60-90 31 1.91 0.13
90 ֊131 38 3.57 0.11

•42 S Vir 49-91 43
49-64 16 3.60 0.57
64-91 28 4.06 0.61

43 SS Vir 0-43 44
0-25 26 4.52 0.12

25-43 19 5.98 0.73



Таблица / (продолжение)
7 8 9 10 Ч 12 I3

d d 225*95 d d
7.01 +1 09 2 229.98 +1 51 +6 26 -t-i.6o:
3.66 0.93 2 223.72 0.53 3.76 0.58'
1.90 0.83 4 227.48

326.14
0.27

8.60 0.38 1 320.67 1.88 10.53 2.05
4.28 0.51 2 331.20

313.34
0.81

4.15 0.36 2 315.55 0.65 5.90 1.60
6.90 1.10 1 309.65

327.70
1.46

3.56 0.50 1 331.00 0.72 9.83 1.29
(1) 321.17

145.86
(1.06)

3.31 0.15 1 144.47 0.60 3.07 0.66
1.45 0.34 4 147.54

378.67
0.24

4.74 0.85 1 372.86 1.27 9.03 1. 7
5.80 0.83 1 381.89

355.02
1.14

7.26 0.15 1 359.12 1.48 9.79 2.39
7.71 1.10 1 349.33 1.88
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Ряс. 1. Зависимость кумулятивной ошибки от периода звезды: О — звезды, изменяющие период, • — звезды,
тне изменяющие период.
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выполненные AAVSO и опубликованные Кемпбеллом [2]. Были вклю
чены также 22 момента максимумов для 12 звезд, полученные нами 
по пластинкам Одесской астрономической обсерватории. Собранные 
моменты максимумов охватывают период с 1882 по 1962 г. Наимень
шее число использованных циклов 27, наибольшее — 210. Выделено 43 
переменных, у которых изменяемость периодов нельзя объяснить одними 
статистическими флуктуациями. Результаты исследований помещены 
в табл. 1. Первый столбец этой таблицы содержит название 
звезды, второй — число эпох, на протяжении которых рассматривалась 
звезда, третий — число циклов, использованных при вычислениях, 
е — некумулятивная ошибка, р- (е) — средняя ошибка е, s — кумулятив
ная ошибка, p.(s) — средняя ошибка s, j — число циклов, взятое с конца 
и начала ряда для определения истинного периода, Р—в первой 
строке средний период, в последующих — исправленные периоды, 
р (Р) —средняя ошибка Р, &Р—разности исправленных периодов, 
|1(ДР) — средние ошибки этих разностей.

Другие авторы указывали на изменяемость периода у U Воо и 
R Peg. Нами эти звезды рассматривались в течение того промежутка 
времени, когда период сохранял постоянное значение. Кривизна О—С 
диаграммы в обоих случаях может быть объяснена наличием в цик
лах переменных кумулятивных ошибок.

Возможно, что число звезд, изменяющих период, больше, чем 
нами обнаружено из числа 252 мирид, вследствие того, что у неко
торых из них промежуток наблюдений приходился на участок дей
ствия постоянного периода, а изменения периода могли произойти 
вне этого промежутка, как видно из примера с U Воо и R Peg.

Для всех исследуемых звезд были вычислены некумулятивные и 
кумулятивные ошибки. Поскольку кумулятивная ошибка накапливается 
в основном из-за неточности механизма пульсаций звезды, она яв
ляется определенной физической характеристикой переменной. Нами 
сопоставлена величина кумулятивной ошибки с периодом звезды 
(рис. 1). Наблюдается общая тенденция увеличения кумулятивной 
ошибки с ростом периода.

Одесская астрономическая
обсерватория
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'ON THE CHANGES OF PERIODS OF THE LONG-PERIOD 
VARIABLE STARS

A. G. NUDJENKO

Sterne’s method was applied to 252 long-period variable stars in 
order to reveal stars changing their periods. 43 variable stars whose 
variability of periods cannot be explained only by statistic fluctuations 
are chosen. For all stars, the value of cumulative error is compared 
with the period of the star.
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Рассматривается генерация общего магнитного поля вращающихся, звезд кон-, 
вективными оболочками с частичной ионизацией в результате возникновения инер
ционных ЭДС при кориолисовом ускорении конвективных потоков. В предположении.. 
что обмен количеством движения между конвективными влемевтами осуществляется 
только благодаря их гидродивамичесхому вгавмодсйствию (как показано, последнее... 
способно обеспечить необходимую величину кориолисовых сил), вычисляется напря
женность магнитного поля Нр на полюсах Солвца. Вычисления произведены, с уче-. 
том влияния кориолисовых сил на параметры частично иовизовавной плазмы в пре
делах конвективных элементов. Получено значение Нр я: 5-10~1 эрстед, что значи
тельно меньше величины (~ 1 эрстед), приписываемой в настоящее время напря
женности общего магнитного поля Солнца в приполярных областях. Такое расхож
дение может служить указанием на вегидродинамическую природу кориолисовых сил 
или на существование некоего механизма усиления поля.1. В предыдущей работе [1] была произведена оценка напряжен-. . ности общего магнитного поля, генерируемого азимутальными токами инерционного происхождения во внешних конвективных зонах горячих вращающихся звезд главной последовательности. Результаты расчета магнитных полей для звезд ранних спектральных классов (начиная-, с А5) неплохо согласуются с измерениями [2]. Для звезд более поздних классов расчет дает значения меньше наблюдаемых, причем рас--. хождение возрастает по мере уменьшения эффективной температуры звезды. Поскольку ошибка измерений составляет обычно величину порядка 100 эрстед [2], из-за чего слабые магнитные поля не могут, быть обнаружены, то отмеченное расхождение можно попытаться объяснить наблюдательной селекцией.



288 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙС другой стороны, как было указано в [1], учет неполной ионизации газа во внешних слоях мог бы увеличить расчетные значения магнитного поля. Действительно, повышение степени ионизации газа в горячих восходящих конвективных потоках и уменьшение ее в холодных нисходящих должно, на первый взгляд, привести к увеличению результирующего азимутального тока.В настоящей работе рассматривается генерация магнитного поля конвективными зонами с частичной ионизацией газа, причем уделяется внимание выяснению природы сил, сообщающих конвективным потокам кориолисово ускорение. Попутно проводится более детальное рассмотрение основных предположений. Гидромагнитные явления и процессы, связанные с достижением стационарного состояния, не принимаются во внимание.2. Величина инерционной ЭДС в частично ионизованной плазме определяется выражением [3]:
г' 1 (г . . (1)

, р %„-%./.< ау ՛ «о х(1+/.,) +(1-х)/я, л ՛Здесь подстрочные индексы п, /, е относятся к нейтральной, ионной и электронной компонентам; п — концентрация частиц (п«=п/; По = пп + щ); р = Пчтп, + тц ггц п,т, — плотность плазмы; х = гц/п^— .степень ионизации; т — масса отдельной частицы; V и И/ — среднемассовые скорости газа и ионной компоненты; и /п1 — отношение ускоряющей силы, приходящейся в среднем на одну частицу (на электрон или нейтральный атом), к силе, действующей на ион (имеются в виду, силы любой природы, кроме трения между компонентами); комплекс а<я определяется через частоту столкновений V электрона с нейтральными атомами: а(я = у<я (т,т„)/(т,п, + тпплп).В рассматриваемых условиях с большой точностью </16/Л =
= dV|dt, л,пт.1՝^ ч{пт.,, и можно считать тп = т/; при х<1/2-а при х«1 а„»а/я.Имея это в виду, нетрудно видеть, что благодаря наличию нейтральной компоненты инерционная ЭДС гораздо сильнее, нежели в двухкомпонентной плазме, зависит от природы приводящих ее в дви



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. 1. 289жение сил. Если при изменении /։£ от 1 до оо величина Е' в двухкомпонентной плазме увеличивается только вдвое и становится равной
Е1 = - — (2)е atто в плазме с нейтральным газом инерционная ЭДС изменяется от

r-<i ТПп 1 d /О\Е 1 + х T~dt՜ (3)в случае = 1 и /„, = 1 до
г' — тп ...Л “ х е dt ’ ™при fti — оо и /л,= 1; таким образом, при малой степени ионизации ЭДС могут отличаться на несколько порядков (-֊-в 1/х раз).Отсюда следует некритичность выполненных в [1] оценок напряженности магнитного поля .горячих вращающихся звезд по отношению к природе кориолисовых сил и, наоборот, возможность выяснения природы последних, а тем самым механизма обмена количеством движения в зоне конвекции, путем вычисления и сравнения с наблюдаемыми величинами магнитных полей более холодных звезд.3. Чтобы выяснить, какие силы могут сообщать конвективным элементам кориолисово ускорение, рассмотрим отдельный поднимающийся объем. Благодаря действию инерции он должен проскальзывать относительно окружающей среды в азимутальном направлении, и его траектория будет отклоняться от вертикали к западу. Скорость проскальзывания Дг>? не будет слишком большой хотя бы вследствие гидродинамического сопротивления окружающей среды.Достаточна ли сила гидродинамического сопротивления для сообщения конвективному элементу азимутального ускорения, равного 2 2 Vr cos & (угол & — широта)? Предположим, что конвективный элемент поднимается со скоростью VT в однородной турбулизованной среде, вращающейся с постоянной угловой скоростью 2. Плотности элемента и среды отличаются слабо. Турбулентная вязкость среды

* При вычислении магнитных полей звезд в [1] величина ЭДС определялась 
именно с помощью этого выражения.

8-135
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т) = Zp V,h [4]; здесь Л — высота однородной атмосферы j {‘drr
Г

h<&.r)r характеризующая масштаб турбулентности в конвективной зоне (размер конвективного элемента приближенно равен Л) [5, 6]; X — безразмерный коэффициент (0.1 < 1). Действующая на элементв азимутальном направлении инерционная кориолисова сила
Г*°р- ~ “о՜я

О
2 Д»? \ л ------- — ) cos » 

г cos V /уравновешивается силой сопротивления Рсопр. = 6 тт( (Л/2) Ди?. Поскольку число Рейнольдса,, вычисленное для скорости проскальзывания по турбулентной вязкости, оказывается меньше единицы, используется формула Стокса. Отметим, что она дает меньшую по сравнению с прочими (например, формулой Озеена) величину сопротивления [4, 7]; возможное отличие формы конвективного элемента от сферической несколько меняет в ней численный коэффициент.Из равенства Гкор = Гс<тр с учетом г Л получается_ _Д^_ h
Q г cos в 9 yrОтсюда следует, что сила сопротивления достаточна, чтобы сообщить конвективному элементу ускорение, с большой точностью равное (</И/Л)? = 2ИГ 2 cos Я. Это тем более верно, поскольку поднимающиеся элементы движутся не в покоящейся среде, а окружены опускающимся газом, из-за чего удваивается относительная величина скорости проскальзывания и соответственно растет сила FCOnp •Таким образом, восходящие и нисходящие конвективные поток» имеют возможность приобретать азимутальное кориолисово ускорение за счет гидродинамического взаимодействия. Как известно [4, 7], треть величины сопротивления, даваемого формулой Стокса, обусловлена распределением давления по поверхности тела, остальное — трением о поверхность. Трение в данном случае есть следствие турбулентного обмена объемами, меньшими, но сравнимыми по величине с самими конвективными элементами, так что сопротивление движению таких объемов также, в свою очередь, складывается из сил давления; и „вязких“ сил и т. д. Молекулярная вязкость играет ничтожную роль в передаче импульса по сравнению с градиентами давления, возникающими при турбулентном, перемешивании,, и поэтому можно счи



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. I. 291тать, что кориолисово ускорение конвективных потоков осуществляется градиентами давлений*

* Впервые на возможность генерации азимутального электрического тока гра
диентами давления, возникающими под действием кориолисовых сил, указал Каулннг 
[8, 9], который для величины генерируемого таким образом магнитного поля Солнца 
получил значение около 10՜® эрстед. Вычисления выполнялись в предположении 
существования конвективного ядра.

/d£\ = 2 2 Vr cos ft =-----— gradf p. (5)Полный массовый расход через поверхность произвольного радиуса равен нулю, и избыточные давления в восходящих и нисходящих потоках на данном радиусе в среднем уравновешиваются ( 1 gradT pd<? 1 + ( I grad¥ pd? ) =0.\J / и,>о \J / vr<oДля вычисления величины кориолисова ускорения необходимо знать зависимость 2 (г). Обычно считается (см., например, [10]), что в пределах конвективных зон вращающихся звезд угловая скорость постоянна ввиду очень сильного перемешивания. Именно это предположение и использовалось выше при оценках. Существует, однако, мнение, что реализуется отличающийся от 2 = const закон вращения. Это может быть, например, следствием анизотропии турбулентной вязкости, обусловленной турбулентным переносом [11]. Проведенное Киппенханом рассмотрение [12] показало, что лучшее согласие с наблюдениями (имеется ввиду экваториальное ускорение Солнца) дает предположение о большей величине горизонтальных компонент тензор а вязкости по сравнению с вертикальной компонентой. Такая анизотропия приводит к закону 2 = const-г’ (где <?^>0). К заключению о падении угловой скорости с глубиной или, по крайней мере, ее постоянстве в подфотосферных слоях приходит на основе анализа баланса углового момента Рубашев [13]. Поскольку эти выводы носят предварительный характер, далее везде принято 2 = const.4. Чтобы определить радиальные компоненты скорости и отыскать осредненные электрические параметры среды, можно воспользоваться двухсоставной моделью конвекции, которая для солнечной грануляции дает неплохое согласие с наблюдениями [5]. Нагретый газ поднимается в виде отдельных „пузырей“, беспорядочно расположенных в среде охлажденного опускающегося газа (или наоборот). Параметры первого обозначены индексом 1, второго — индексом 2. Обо



292 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙзначения, относящиеся к осредненным на данном радиусе величинам, даны без индекса; поэтому, например, 1">TV Считается, что Г։ — Тг 7\ + Тя. Доля объема, занимаемая движущимся вверх более горячим газом, составляет ?.Обычно принимается, что давление на данном радиусе постоянно [5]. Однако, поскольку конвективные элементы, как было показано, могут приобретать кориолисово ускорение под действием азимутальных градиентов давления, следует выяснить, насколько велики флуктуации давления в направлении вращения по сравнению со средним давлением на данном радиусе и как их существование отразится на величине инерционной ЭДС и других электрических параметрах. Так как основной вклад в генерацию магнитного поля дают относительно тонкие внешние слои конвективной зоны [1], то в приводимых ниже оценках используются характерные для указанных слоев величины.На длине конвективного элемента (~ А) перепад давления Дтр будет gradT р — — 2Ар2 Vr cos ft,ООа полное давление p = g^dr (g—ускорение силы тяжести; g~const). 
ГВспоминая определение высоты однородной атмосферы А, имеем Д-р 22 К л 

р gчто в конвективных оболочках звезд главной последовательности (2<10՜4 1/сек; g ~ 104 см/сек2) составляет не более 0.01, а в большинстве случаев гораздо меньше.Флуктуации давления приводят к появлению градиентов температуры в пределах отдельного конвективного элемента. Эффект максимален в случае адиабатического процесса с показателем адиабаты 7^5/3: Л т I ■— 1 А 7 — 1 т 22 И, а Д_ Т = - -----------Д?р = 1------- Т---------cose.7 • Р 7 gРазнссть температур между восходящими и нисходящими потоками 
Т\ — Т2 и скорость конвекции Иг определяются выражениями [5]Л- т-

Л» *где v — 7ад — разность структурного и адиабатического логарифми-



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. I. 293ческих градиентов температуры. В наружных слоях конвективных оболочек V — Г։д~0.01 [14, 15], Л~10 10 см и
- Л''Г- = 2^2 1------2 ֊֊֊֊^------;
1\-Тг 7

։/։соз < 0.1.
Поэтому при сравнении параметров восходящих и нисходящих потоков можно не учитывать изменений, обусловленных наличием кориолисовых сил, полагая рг = рг = р, а 7\ и Т։ и связанные с ними величины постоянными в пределах конвективных элементов.Однако если рассматриваемая величина зависит от градиента некоторого параметра в пределах отдельного конвективного элемента, то указанные изменения необходимо принимать во внимание. Это касается, в первую очередь, вычисления инерционной ЭДС, а именно, параметра /п/, который в данном случае определяется выражением-^-ггас1трл 1-х2_2р^.

т----------- = (6)
л(1 + х)+р^.

Поскольку плазма предполагается термически равновесной и однократно ионизованной, то р,= рс и /։/=1.Для отыскания производной dx|dp можно воспользоваться уравнением состояния газа и уравнением Саха [16], определяющим степень ионизации в условиях термодинамического равновесия. Кроме того, следует сделать некие предположения о характере процесса сжатия газа кориолисовыми силами.Ввиду большой оптической толщины конвективных элементов в большей части конвективной зоны допустимо считать, что изменения параметров газа в них происходят адиабатически [5]. Тогда при малых степенях ионизации (<7х/с/р)3։^>0, а это значит, что благодаря гидродинамическому взаимодействию восходящих и нисходящих потоков имеет место увеличение градиента парциального давления плазменной компоненты за счет уменьшения такового для нейтральной компоненты, т. е. падение величины параметра /п|. и возрастание инерционной ЭДС. С ростом х значение (/Ьс^р) аг уменьшается, проходит через ноль (когда Лх^р = 0, /Л/ = 1), становится отрицательным, но при х -> 1 снова стремится к 0.Адиабатичность процесса может нарушаться только в самых внешних слоях конвективной зоны, где конвективный перенос энергии 



294 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙстановится малым по сравнению с радиационным переносом. В предельном случае изотермического процесса, когда кориолисов градиент давления (5) совершенно не влияет на температуру газа в пределах конвективной ячейки (что фактически не реализуется, пока существует конвекция), /Л, = 2.5. В восходящих и нисходящих конвективных элементах действуют противоположно направленные кориолисовы ЭДС. Для вычисления результирующего азимутального электрического тока следует воспользоваться какой-либо конкретной моделью конвекции, например, упоминавшейся выше двухсоставной моделью. При этом необходимо несколько конкретизировать модель, приписывая беспорядочно расположенным восходящим элементам определенную форму, например, сферическую. Пользуясь формальной аналогией между электростатикой диэлектриков и теорией постоянного электрического тока [17, 18], когда диэлектрическая проницаемость сопоставляется с проводимостью, можно определить усредненную электропроводность такой среды [17—20], а также результурующий ток, если известны значения ЭДС, действующих в отдельных элементах.Численный анализ показывает, что при изменении параметров в интересующих нас пределах (0.1 < Е[/Е2< 10.0; 1.0 <^о1/а։< 10.0; 0.5 < Е 0.6) найденная вышеупомянутым способом средняя плотность тока имеет значение, промежуточное между значениями тока в двух предельных случаях слоистых моделей.Модели эти таковы, что плоские слои одного вещества чередуются со слоями другого вещества, и электродвижущие силы в однсм случае действуют параллельно слоям, а в другом — нормально им. В первом случае („экваториальная“ модель) средняя плотность азимутального тока будетД экв!= + (1 - ’)Во втором случае („меридиональная“ модель). Е£ц+(1-е)£у27’ыер $ ! 1—е
°1 31Истинный средний ток в конвективной зоне у будет

7? экв + (1 мер’где г лежит в пределах 1/2<г<3/4; если у9КВ .// =2.5, что имеет 

(7)
(8)
(9)



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. I. 295вместо при рассмотрении конвекции сильно ионизованной плазмы [1], то /«2/3.Азимутальная составляющая инерционной ЭДС (кориолисова ЭДС) Е-г в восходящих и нисходящих конвективных потоках будет .вычисляться по формуле
т„ 22 Уге 2х + (1 — х)/л, соз &, (Ю)

которая получается из (1) для частично ионизованного газа (х < 1/2) при т„ — пч, = 1. Выражение (10) применимо и к более глубоким•слоям конвективной зоны, где х^>1/2, поскольку при х^>1/2 оно дает очень слабо отличающееся от истинного значение, которое при 
х = 1 совпадает с точным. Можно также добавить, что в рассмотренном ниже примере основной вклад в генерацию поля дают именно слои с х<1/2.Проводимость а определяется частотой столкновений V электронов с ионами (= ~՜ х = 3-10‘ СГСЕ — постоянная, вклю- 

\ т, Гчающая кулоновский логарифм [21]) и нейтральными атомами водорода ( <7 _ 1/ о = 32 ~а2 = 2.8 10՜15 см2 — сечение взаимо-действия электрона с атомом водорода при 7’~0<7 эв [22])пеев а =------------------
т«(*н  + *.„)

(П)

Необходимы также условие равенства нулю потока массы через ^поверхность произвольного радиуса^^ + (1֊^,^ = ° <12)и уравнение конвективного переноса энергии
Г, Т,

^ = ֊ (13)
4кг- ,1

и ос учетом (12)
т,

«Л = К։ Т = ;?1 Иг1 |сР + ± (ЛГа ֊ Д Та) | ( Л - Т2). (14)

т,



296 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙВторой член в квадратных скобках, как показывают оценки, мал по՛ сравнению с предыдущим членом, и поэтому его можно опустить.Здесь Ь — светимость звезды; а — доля энергии, переносимой конвекцией; ср — теплоемкость газа при постоянном давлении; "/ч — осредненный поток энергии, переносимый конвекцией; А 7\ = 7\ - Т; 
ЬТа= Т - Тг.После подстановки в (7) и (8) величины кориолисовой ЭДС (10) из -полученных выражений с учетом (12) и уравнения состояния 
[> = (тпр)/(1 + х) к Т выносится общий множитель Оставшиесяв числителе разности разлагаются в ряд по степеням АТ՝, и &Т2, и члены второго и более порядка относительно АТ՝ опускаются. Знаменатель в выражении (8) также следует разложить в ряд по степеням А 7; в результате он ► △ Л ] . ] .— ?---- * где !, монотонно 

1_2 А Тпринимает видизменяется от 3, в случае полностьюионизованной плазмы, до (3/2 4֊ е У)/к Т) — для слабо ионизованной. Как показывают оценки (численные значения для Т\ и Г2 можно найти, например, в [5]; Е^0.5), абсолютная величина второго слагаемого в фигурных скобках едва ли достигает 0.2 -ь 0.3, и поэтому оно также опускается.Окончательно плотности токов для обеих моделей с учетом (14) выражаются через величину конвективного потока энергии и осред- ненные для данного уровня конвективной зоны параметры:
2к а-Ь 2 <7 То (1 + х) 

е 4кг։ рс„ (1Т 2х + (1 — х)/„, (15).
2к

Лыср е 4Кг» рСр
2 <1 Ш + х) 2х + (1 - х) С05 1>. (16)

Производные в (15) и (16) легко вычислить, если воспользоваться (6) и уравнением Саха.Напряженность магнитного поля на полюсе звезды вычисляется по формуле [1]:
8я 1 Г . г3с1г Зс R3 3 соз & к, (17)֊

где с — скорость света, R— радиус звезды, R!— внутренний радиус конвективной зоны, R/։ — внешний радиус конвективной зоны.



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. I. 2976. Для звезд поздних спектральных классов, настолько холодных, чтобы внешние слои были слабо ионизованы, пока отсутствуют сведения относительно величины их магнитных полей. Поэтому вычисление напряженности общего магнитного поля, генерируемого рассматриваемым механизмом, было произведено для Солнца, хотя его едва ли можно считать магнитной звездой. Действительно, измеряемое среднее приполярное магнитное поле его довольно мало (~ 1 эрстед) не только по сравнению с известными полями других звезд и его собственных активных областей (~ 103 эрстед), но и по сравнению с хаотическими полями, коррелирующими с солнечной грануляцией (~ 10 эрстед) [23]. Последнее, отчасти, давало повод к сомнению в существовании у Солнца общего магнитного поля названной величины [9, 24].В расчетах использовалась модель водородной конвективной зоны, приведенная в [14]. Конвекция в этой модели имеет место вплоть до оптической глубины ՜ւ- = 0.8 (геометрическая глубина Z*  = R — Rk = = 505 км; 7’= 6200°К; р = 1.1 • 105 дин/см"; ре = 36.8 дин'см2). Так как вблизи этого слоя происходит переход от конвективного переноса энергии к лучистому, то принималось, что а. = 1 при Z > Zk = 505 км и о = 0 при Z <Հ Zk- Более тщательный учет изменения а вблизи 
Z—Zk не имеет смысла, так как здесь же происходит резкое уменьшение плотности тока, вызванное падением электропроводности газа.На рисунке представлены зависимости величины азимутального тока / от глубины Z в диапазоне от Z*  = 505 км до Z~1000 км, 
где протекают токи, дающие более половины вклада в генерацию магнитного поля. Плотности токов вычислены для экваториальных и меридиональных моделей при fnl = var (в адиабатическом приближении), /п։. = 2 (в изотермическом приближении), а также при fni = 1 (случай, когда влияние кориолисовых сил на параметры газа не учитывается).Общим для всех кривых является наличие сильного максимума приблизительно в 100 км от внешней границы конвективной зоны, что является следствием, с одной стороны, быстрого нарастания скорости конвективных движений из-за падения плотности газа, а с другой стороны, более резкого падения электропроводности из-за малой ионизации.Положительный знак /?ыер при fn{ — var объясняется большей величиной инерционной ЭДС в холодных конвективных потоках, вследствие меньшего значения в них fn{ по сравнению с горячими потоками во внешних слабоионизованных слоях (см. (10)). Этим же



298 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙ•объясняется быстрое падение с увеличением глубины после достижения максимума плотности тока для экваториальной модели /. '(А, = уаг).

• ]<#>(СГСЕ)

Рис. 1. Распределение плотности азимутального тока а водородной конвек
тивной зоне Солнца для „экваториальной" (кривые 1, 3, 5) и „меридиональной" (кри
вые 2, 4, 6) моделей с учетом и без учета влияния кориолисовых сил на параметры 
газа в конвективных потоках (1 и 2 — /п{ = уаг — адиабатический процесс; 3 и 4 — 
/п1 = 2 — изотермический процесс; 5 и б — /п< = 1 — степень ионизации в пределах 
конвективного элемента постоянна).На большой глубине, где газ сильно ионизован, различие в значениях /п{ перестает сказываться, влиянием кориолисовых сил на параметры газа можно полностью пренебречь, и величина азимутального тока для экваториальной модели в 2.5 раза превосходит величину, соответствующую меридиональной модели, что совпадает с картиной, имеющей место в конвективных зонах горячих звезд [1].. Результаты вычислений напряженности магнитного поля на полюсе, выполненных по формуле (17) для всех приведенных на рисунке распределений плотности тока, сведены в таблицу. Истинная величина Нр, как отмечалось [9], равна или больше среднего арифметического Нр Ср. из величин, вычисленных с помощью экваториальной и меридиональной моделей. Значения НрС9. также приведены в таблице, причем во всех 



ГЕНЕРАЦИЯ ОБЩЕГО МАГНИТНОГО ПОЛЯ ЗВЕЗД. I. 299трех рассмотренных случаях она практически одинакова и равна 
Нр ~ — 5 • 10՜4 эрстед.Величина эта слишком мала, хотя и превосходит почти на три порядка значение, полученное Каулингом [8, 9].

Таблица 1

/„/
Lf
Up 9KB 
(эрстед)

IJ
, puep 
(эрстед)

•4>cp
(эрстед)

var —1.35-10՜3 +3.3-10՜4 -5.1-10-*
2 - 8.0-10՜4 —3.0-10՜4 —5.5-10՜4
1 -1.06-10՜3 —2.5-10՜4 —6.5-10՜4

Учитывая совпадение теории с наблюдениями для более горячих магнитных звезд [1], следует, по-видимому, принимать во внимание силы иного, негазодинамического, происхождения, которые могли бы сообщать конвективным потокам кориолисово ускорение.Не исключено, что существенную роль в генерации общего магнитного поля в рассмотренных случаях могут играть кориолисовы силы, возникающие в крупномасштабных меридиональных течениях, о которых, к сожалению, пока известно слишком мало (приводимые в литературе значения скорости меридиональных течений для Солнца отличаются очень сильно: от 10՜՜1 см'сек— эддингтоновы перетекания [11] до —200 м!сек [25]; чаще всего называется значение 3-ь 5 м/сек, определяемое по широтному дрейфу пятен [5]).Возможно, наконец, что общее магнитное поле Солнца, как упоминалось выше, имеет в полярных областях напряженность гораздо меньшую, чем ~ 1 эрстед, или действует некий эффективный механизм усиления поля.
Физико-технический институт
нм. А. Ф. Иоффе АН СССР

GENERATION OF STELLAR MAGNETIC FIELD BY PARTIALLY IONIZED CONVECTIVE ENVELOPES. I.
E. M. DROB1SHEVSKYGeneration of magnetic field of rotating stars with partially ionized convective envelopes is considered. The generation occurs under the influence of the inertial EMF produced by Coriolis accele



300 Э. М. ДРОБЫШЕВСКИЙration of convective streams. Under the assumption that the impulsive exchange between the convective elements includes purely hydrodynamical interactions (this process is able to provide sufficient value of the Coriolis force) the polar magnetic field strength Hp is calculated for the Sun. In these calculations, the influence of the Coriolis forces on parameters of partially ionized plasma inside the convective elements is taken into account. The value /7p~510՜4 oe of the magnetic field is obtained which is much less than'//p~l oe accepted as traditional value of the polar field at present. Such discordance may imply the nonhydrodynamical nature of the Coriolis forces or existence of some mechanism of field amplification.
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А КАЛ ЕМ'/ Я НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 6 МАЙ, 1970 ВЫПУСК 2

ПЕРИОДЫ ПУЛЬСАЦИЙ ВРАЩАЮЩИХСЯ БЕЛЫХ 
КАРЛИКОВ ВБЛИЗИ ЧАНДРАСЕКАРОВСКОГО ПРЕДЕЛА

В. С. ИМШЕННИК, 3. Ф. СЕИДОВ

Поступала 16 сентября 1969 
Пересмотрена 3 января 1970

При помощи простого анергетичесаого метода рассчитаны периоды радиальных 
пульсаций холодных, однородно вращающихся белых карликов вблизи чандрасекаров- 
ского предела. В частности, определены минимальные периоды пульсаций. Показано, 
что твердотельное вращение, близкое к предельно возможному, приводит к снижению 
минимального периода пульсаций больше, чем в три раза (от ~1.8 сек до ~ 0.5 сек). 
В расчетах принято уравнение состояния Чандрасекара и учтены поправки ОТО.

Открытие пульсаров [1] повысило интерес к пульсационным 
свойствам очень плотных звезд. Хотя пульсары, как сейчас представ
ляется [2, 3], связаны скорее с нейтронными звездами, все же инте
ресен вопрос о минимальном периоде пульсаций белых карликов и, в 
частности, о влиянии вращения на его величину.

Расчет периодов пульсаций белых карликов при учете вращения 
в строгой постановке является весьма сложной задачей. В случае 
твердотельного вращения путем трудоемких вычислений построен ряд 
моделей вблизи чандрасекаровского предела [4—9]. В данной заметке 
мы с помощью энергетического метода [10] найдем зависимость массы 
белого карлика от его центральной плотности с учетом твердотельного 
вращения вблизи предела гидродинамической устойчивости. Затем 
установим периоды пульсаций этих конфигураций, опять-таки ис
пользуя энергетический метод [11, 12] и варьируя угловую скорость 
вращения вплоть до предельно большой. В заключение проведем крат
кое сравнение с результатами других авторов.

В уравнении состояния вещества белого карлика учтем первую 
поправку к ультрарелятивистскому выражению, а в гравитационной 
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энергии — первую и вторую поправки на ОТО [10]. Для распределе
ния плотности по звезде примем политропу п = 3, что асимптотически 
точно на пределе гидродинамической устойчивости.

При таких предположениях полная энергия конфигурации имеет 
вид

Е = 0.584 аМр1/3 + 2.14 ЬМр։"1/3 - 0.639СЛ/5/3 р1® -
(1)

- 0.936* с"։ М113р213 + 1.20К* М֊5/3р2;3 - 6’ С -* М3 Рс,
где

а = 3.74 -1018 и՜4'8, Ь = 3.67-10” |Га/8. (2)-

Здесь М — масса звезды, рс — центральная плотность, К — пол
ный момент вращения, 6 — гравитационная постоянная, с — скорость 
света, р.--молекулярный вес на один электрон (в дальнейшем прини
маем р=2). Все величины даны в единицах ССБ Равновесная конфигура
ция массы М определяется экстремумом Е (рс): (= 0, то есть 

\ <*с / м. к

0.584 аМ - 2.14 ЬМ р՜*3 - 0.639 СМ5/3 -
(3)

֊ 1.86 О* с -՝М713 рст'3 Н- 2.40 № М՜3'3 рЧ3 - Зб3 с՜4 М3 р = 0.

Момент вращения с угловой скоростью 2 равен
Як я

Г 2 Г 2ргЧг зш’ = 4 24к ргЧг =-^1, (4)
) О 1 О

о и о
где 0 — полярный угол, R — радиус звезды, /—центральный момент 
инерции

/= 0.622 М613?;213. (5}

Предельно быстрое вращение определяется из условия

СМ „
= р = ($)

где ивк — линейная скорость вращения на экваторе. Отсюда, используя 
— ?евыражение для средней плотности р = •, выразим 2ш։х через ре и

с помощью (4), (5) получим для максимального при данной конфигура
ции момента вращения:
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= 134- 10՜2 GM'^ Ре՜1՞- (7)

0.31Л/5 *'\-2'3
(10).

Легко проверить, что обращение в нуль числителя правой части соот
ношения (10) соответствует известному условию чандрасекаровского

/ д* е \
предела —обращению в нуль величины ( - 2 ■ 1 [10].

\ д ре / м. к
Результаты расчетов по формулам (3), (7), (9), (10) для различных 

значений параметра s показаны на рис. 1, 2 и в табл. 1, 2. Наиболь
шее значение центральной плотности рс при фиксированном значении
s соответствует чандрасекаровскому пределу. С увеличением s для 
критического состояния растут как масса, так и центральная плот
ность, причем особенно сильно растет критическая плотность. Обратим, 
внимание, что на кривой М (рс t (рис. 1) предельная масса кон
фигураций не является максимальной, в особенности для больших 
значений параметра s (s = 0.6; 0.8).

На рис. 2 показаны графики круговой частоты пульсаций ш для рас
считанных конфигураций. Минимальные периоды пульсаций Т՝^ = 2К/Штвх 
даны в табл. 2. За счет твердотельного вращения минимальный пе
риод пульсаций может понизиться более чем в три раза. Заметим, что 
во всех соотношениях принималась во внимание вторая поправка ОТО, 
пропорциональная G3. Это делалось с целью контроля за сходимо
стью использованного разложения по G. В ходе расчета показано, что 
вторая поправка ОТО составляла от первой поправки самое большее 
1%. Учет второй поправки повышает центральную плотность чандра
секаровского предела всего на 1 — 3 %. Изменение (уменьшение) массы, 
совсем ничтожно.

Если угловая скорость составляет долю s от предельно большой, 
для данной конфигурации

2 = s2m։x, з<1, (8)՛
то, согласно (4),

*=s*n,.x- (9)

Величину s примем в последующем расчете в качестве безразмер
ного параметра, характеризующего степень вращения модели.

Квадрат частоты основного тона радиальных пульсаций и>, со
гласно энергетическому методу [11, 12], определяется выражением:

2.14 ЬМ(.;113 - 0.93 G’ ? М7'3 р2/3 -I- 1.20 К* М~3'3 р2'3—3G։ с֊4 М3 рс
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Заметим, что решение уравнения (3) путем разложения По' малому 
изменению массы конфигурации от чандрасекаровского предела с 
учетом только лишь первого члена разложения (линейное приближе
ние) дает практически те же численные результаты, что и непосред
ственное решение этого алгебраического уравнения, изображенное на 
рис. 1.

Рис. 1. Зависимости величины (М/М®)11 от величины (р։/1О10 )‘/։ для различных 

, степеней вращения холодных белых карликов. (М— масса модели в ։, рс — централь
ная плотность в. г/см3). Крайние правые точки всех графиков соответствуют крити- 

, ческим параметрам модели.

Таблица 7 
КРИТИЧЕСКИЕ ПАРАМЕТРЫ ОДНО
РОДНО ВРАЩАЮЩИХСЯ ХОЛОДНЫХ 
՛. БЕЛЫХ КАРЛИКОВ С УЧЕТОМ ОТО

. в 0 0-2 0.4 0.6 0.8

• ^°р

'ма 1.386 1.394 1.404 1.420 1.428

Рс 2.81 3.31 5.36 13.5 44.7
■ 10։ох/сл<։

Наконец, легко .доказать, что отношение вращательной энергии к 
ньютоновской гравитационной энергии не зависит от М и рс, а опреде
ляется только параметром в:
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^враш. 

^грав

1.2о№м3/3рс23
0.639 6ЛГ 3?'/3

2.52 10՜2 5®. (12)

Даже в случае предельно быстрого вращения ($ = 1) это отноше
ние не превышает нескольких процентов. Тем не менее параметры

Рис. 2. Круговые частоты радиальных пульсаций (основной тон) холодных бе
лых карликов ш (в сек՜ 1 в зависимости от величины (рс /1О10 )'>3 для различных сте

пеней вращения (сплошные кривые). Пунктирные кривые описывают результаты дру
гих авторов. Рассчитанные модели изображены значками:

О ֊Ш »=0.285; X—[7], » = 0; □ - [4]. Д ֊ [6). » = 0; • = 0.

Таблица 2 
МИНИМАЛЬНЫЕ ПЕРИОДЫ РАДИАЛЬНЫХ ПУЛЬ
САЦИЙ ХОЛОДНЫХ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ С РАЗ

ЛИЧНОЙ СТЕПЕНЬЮ ВРАЩЕНИЯ

9 0 0.2 0.4 0.6 0.8

т —‘т|п й 
шах

1.83 1.76 1.51 1-05 0.552

чандрасекаровского предела (особенно центральная плотность рс ) и 
периоды пульсаций изменяются заметным образом.

9-135
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Для сравнения на рис. 2 показаны также результаты расчетов- 
других авторов. Нижняя штриховая линия проведена согласно работам 
[4, 6, 7], в которых путем решения с учетом ОТО уравнений малых 
колебаний вокруг положения равновесия [13, 14] вычислены частоты 
радиальных колебаний невращающихся белых карликов. Во всех трех 
работах получены очень близкие результаты. При сравнении с полу
ченными зависимостями М(рс), <» (рс) для 5 = 0 видно, что в данном: 
расчете завышены в критическом состоянии как масса, так и централь
ная плотность, и при данном рс у нас М больше. Это означает, что 
в энергетическом методе с полной энергией в виде (1) выбирается 
слишком, жесткое уравнение состояния (это повышает массу при дан
ном значении р,), а роль ОТО несколько занижена (критическая плот
ность в данном расчете Рсшах = 2.8-101и г)см* больше, чем в [ 4, 6, 7 ] 
рстах = 2.3-1О10 г/сл<3). Далее, представленные значения о> превышают 
результаты [4, 6, 7] на ~ 10 %. Это превышение может быть обус
ловлено общим свойством энергетического метода [15].

Как продемонстрировано в работе [12], частота пульсаций в ги
дродинамической модели оказалась примерно на столько же ниже ча
стоты пульсаций, вычисленной при помощи энергетического метода.

Расчеты частот основного тона (псевдо-) радиальных колеба
ний сделаны в [4, 5] для значения параметра Р = 2*/2п6ре равного 
10՜3. Легко убедиться, что это соответствует значению используе
мого нами параметра $ = 0.285.

Результаты показаны на рис. 2 (верхняя штриховая линия).,. 
Опять-таки разница составляет около 10%.

В заключение—несколько слов о дифференциальном вращении- 
Как показано в [9, 16], в этом случае возможны устойчивые состоя
ния холодных белых карликов с массами, значительно превышающими 
чандрасекаровский предел в отсутствие вращения. Дифференциальное 
вращение приводит к значительному уменьшению периода радиальных 
пульсаций белых карликов по сравнению с твердотельным вращением..

Представленное нами рассмотрение, конечно, просто распрост
ранить на любой закон вращения модели, отличный от твердотель
ного. При этом изменится связь энергии вращения с моментом враще
ния, использованная в (1), и все другие соотношения, относящиеся к 
вращению (4), (8). Однако в общем случае линейная скорость враще
ния V? может быть функцией только расстояния от оси, так как в. 
.противном случае нарушается гидростатическое равновесие [12}.
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THE PERIODS OF PULSATIONS OF ROTATING WHITE 
DWARFS NEAR CHANDRASEKHAR’S LIMIT

V. S. IMSHENNIK, Z. F. SEYIDOV

The periods of radial pulsations of cold uniform rotating white dwarfs 
near Chandrasekhar’s limit are calculated with the help of a simple 
energetic method.

The minimum period of pulsations is defined. It is shown, that the 
uniform rotation near the possible limit decreases the minimum period of 
pulsations more than 3 times (from 1.8 sec to 0.5 sec). The Chandrasek
har equation of state is adopted and G-R corrections taken £into 
account in the calculations.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

ТОМ 6 МАЙ, 1970 ВЫПУСК 2

О ГЕНЕРАЦИИ РЕЛЯТИВИСТСКИХ ЧАСТИЦ НЕЙТРОННЫМИ 
ЗВЕЗДАМИ, НАХОДЯЩИМИСЯ В СОСТОЯНИИ АККРЕЦИИ

В. Ф. ШВАРЦМАН

Поступила 26 апреля 1969

Аккреция газа на нейтронную звезду должна сопровождаться, помимо рентге
новской и гамма-светимостей, инжекцией в космическое пространство релятивистских 
электронов и позитронов. Эти частицы могут входить в состав космических лучей и 
обуславливать радиоизлучение нейтронных звезд. Если мощность аккреции достаточно 
велика, становится существенным обратный комптон-эффект на рентгеновских кван
тах, рассеянных падающим на звезду веществом. Энергия частиц переходит в анер
гию гамма и жесткого рентгеновского излучения. Указанный процесс не приводит, 
однако, к полному торможению и аннигиляции позитронов, т. к. одновременно дейст
вует специфический электростатический механизм ускорения, обеспечивающий их 
релятивистские энергии. Если нейтронная звезда колеблется, генерация релятивист
ских частиц должна иметь пульсирующий характер, что может обусловить периодич
ность радиосигнала.

Вероятно, некоторые из наблюдаемых в настоящее время рентге
новских источников представляют собой нейтронные звезды (НЗ), на
ходящиеся в состоянии аккреции*  [1—3] (см. примечание при коррек
туре).

* Имеются основания предполагать, что недавно открытые пульсары [10] явля
ются нейтронными звездами [11].

Недавно в [4] было рассчитано 7-излучение, сопровождающее 
рентгеновское и обладающее характерным спектром; его детектирова
ние позволило бы надежно идентифицировать НЗ. Там же было ука
зано, что излучению -квантов сопутствует инжекция в космическое 
пространство релятивистских электронов и позитронов, свечение кото
рых в магнитных полях может быть наблюдаемо современными радио
средствами. Настоящая заметка посвящена рассмотрению эффектов, 
возникающих при больших потоках газа на звезду:
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1. Обратный комптон-эффект релятивистских частиц на рентге
новских квантах, рассеянных по направлению к звезде электронами 
падающего газа;

2. Ускорение электростатической силой позитронов, рожденных 
на НЗ.

Кроме того, в статье рассматриваются следствия, к которым 
должны приводить колебания поверхности НЗ, а также обсуждаются 
экспериментальные аспекты проблемы.

1. Возникновение релятивистских частиц. Процессы, приво
дящие к возникновению релятивистских электронов и позитронов, по
дробно рассмотрены в [4]. Когда гравитационный потенциал на по
верхности НЗ <[>0.15с’, определяющим оказывается рождение "-мезо
нов при столкновении падающих частиц с ядрами атмосферы НЗ и 
последующее*

* Впервые возможность мезонообразования при аккреции была отмечена в [14].
** Падение частиц сопровождается вытягиванием силовых линий вдоль ра

диуса, поэтому влияние магнитного поля на скорость падения пренебрежимо. Ситуа
ция меняется, однако, если собственное поле НЗ (например, дипольное) велико [9].

(А)

Последняя реакция: комптон-эффект 7-квантов на электронах атмо
сферы и падающего газа. Энергия частиц, рождающихся в перечислен
ных процессах, 20—50 мэв. Когда <р<0.15 с’, позитроны возникают 
за счет образования пар в поле ядер 7 - квантами с энергией 
2—20 мэв, а релятивистские электроны —при рассеянии этих 7-кван
тов на электронах атмосферы и падающего газа.

Отметим, что эффективность рождения зависит не только от ве
личины <р, но и от механизмов торможения падающих частиц в атмо
сфере НЗ (соответствующие таблицы см. в [4]). На эффективность 
рождения может также влиять отличие скорости падения от параболи
ческой, которое может быть обусловлено взаимодействием аккрецируе
мого газа с идущим навстречу излучением, а также наличием у частиц 
момента относительно звезды**.



ГЕНЕРАЦИЯ ЧАСТИЦ НЕЙТРОННЫМИ ЗВЕЗДАМИ 311

2. Обратный комптон-эффект. При мощной аккреции заметная 
доля рентгеновских квантов, испущенных .поверхностью НЗ, рассе
ивается на электронах падающего газа. Поле излучения теряет свой 
одномерный (радиальный) характер, в нем появляется компонент, 
близкий к изотропному. В указанных условиях релятивистские частицы, 
движущиеся от звезды, могут при столкновениях отдать идущим на
встречу квантам значительную часть своей энергии (обратный ком- 
птон-эффект). На важность учета этого обстоятельства наше внимание 
обратил Я. Б. Зельдович.

Введем параметр, характеризующий число столкновений выходя
щего электрона (позитрона) с рентгеновскими квантами:

'('')= < Зп7 с1г >.,

где з — сечение рассеяния, — функция распределения квантов, скоб
ки обозначают усреднение по углам (мы пользуемся томсоновским 
приближением). Пусть т. относится к столкновениям в атмосфере НЗ, 

•а — в падающем потоке. Тогда легко получить*

* Спектр рентгеновского излучения, сопровождающего аккрецию на НЗ, был 
рассчитан при определенных упрощающих предположениях в [3]. Он заметно отли
чается от чернотельного, особенно в области высоких и низких частот. Для наших це
лей, однако, можно пользоваться равновесным приближением; при этом средняя энер
гия кванта в = 6,5 (1/£е)'/։ (ЛГ/ЛГд )*✓* кэв.

ч(/) 

л/ь М\Ч*/0.4с*\ ’л/10\’-'«
V. и \г)

(1)

(2)

Здесь I — пробег падающих ядер водорода и гелия в атмосфере звезды 
(0.15 </<50 г/с-и®, см. [4] ), £—светимость звезды, Хе —критическая 
светимость, при которой лучистое давление на газ равно гравитацион
ной силе (Ьс ~ 1.3-1038-֊£- эрг/секУ , М — масса НЗ, г — расстояние 

\ с ^0 /
от звезды в км, г0 — радиус звезды, —гравитационный потенциал на 
поверхности НЗ (в модели Саакяна—Вартаняна [5] О.5Л/0<^ М 1.57И© 
соответствует 0.06 с® ? -С 0.4 с2).
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Отношение энергии,, передаваемой рассеянному кванту, ^Е~у к 
энергии электрона Е, при тс*  <£ Е, (тс1)2 / е (е — начальная энер
гия кванта) равно

* Давление выходящего излучения на ультрарелятивистские позитроны,, движу
щиеся от звезды (механизм,, рассмотренный в [.12] ), пренебрежимо.

•• Можно показать, что кулоновские потери пренебрежимы.

Из условия т; ~ 1 легко оценить светимости, начиная с которых обрат
ный комптон-эффект играет роль для частиц с энергией Е, (Е, —в мэв)

_ 2 4-Ю՜2 Е~Ч'(__ -___ ' (—(֊֊Г. (4)
Дг “ А 1 • \ 0.4 с*  / \ М )\ 10/ 1 '

Взяв типичную НЗ с М® и полагая Е, = 10 мэв, найдем.՛ 
Ьк ~ 10'*  эрг)сек֊

3. Ускорение позитронов. При больших светимостях на позитроны 
одновременно с тормозящей силой, обусловленной обратным комптон- 
эффектом, действует ускоряющая их электростатическая сила. Дело в 
том, что давление выходящего излучения на падающий газ приложено 
в газе к электронам, а гравитационная сила—в основном к ядрам. Раз
деление зарядов приводит к возникновению компенсационной электро
статической силы, увлекающей электроны за ядрами к звезде. Для 
позитронов, однако, эта сила направлена от звезды, что и՛ 
приводит к их ускорению. Из условия՛электронейтральности падающей 
плазмы легко получить*

Здесь Г, и Е,—электростатическая и лучистая силы, тр и т,—массы 
протона и электрона соответственно; ради краткости рассматриваем 
чисто водородную плазму. Энергия,, набираемая позитронами между 
радиусами г и г + <1г

В отличие от потерь на обратный комптон-эффект (см. (3).), электро
статическое ускорение не зависит от энергии позитрона. Это значит, 
что установится стационарный режим,, в котором потеря энергии при 
каждом столкновении будет; равна ее приращению между столкнове
ниями. Из (2), (3), (6). имеем**
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Учитывая, что (7) справедливо лишь в области, где "^>1, легко 
чить для энергии позитрона на бесконечности:
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(7)

полу-

(8)

Эта формула позволяет определить энергию позитрона при достаточ
но больших £ и г, когда успевает установиться стационарный режим: 

£>10-2£е

(см. [4] и [7]), в противном случае энергия, набираемая при ускоре
нии, складывается с энергией, выделяемой в процессах (А), и £’<+ (ос) 
может достигать нескольких десятков мае.

4. Пульсации радио- и рентгеновской светимостей. На возмож
ность длительно существующих радиальных колебаний поверхности 
НЗ давно указывали теоретики (см. [14—16]); открытие у некото
рых пульсаров подпериодов с "~0.01 сек [И], по-видимому, дает 
экспериментальное подтверждение этой гипотезы. Основной период 
Т~ 1 сек большинство авторов (см. обзор [22]) рассматривает как 
период вращения НЗ вокруг- своей оси, а подпериод связывает с 
пульсациями объекта. При этом возникает вопрос о способах перекачки 
энергии механических колебаний звезды в энергию радиоволн.

Ниже мы хотим привлечь внимание к тому факту, что эффектив
ность возникновения релятивистских электронов и позитронов на НЗ 
вследствие механизмов, обсуждающихся в настоящей статье (см. так
же [4]), резко зависит от относительной скорости падающих частиц и 
атмосферы НЗ. Так, согласно таблицам, приведенным в [4], для „элек
тронно-позитронной“ светимости НЗ от ее общей светимости при ско
рости падения г>=0.50 с (соответствующей гравитационному потенциалу 
на поверхности звезды =0.15 с8) равна к=3-10՜9, а когда и = 0.58 с,. 
к = 10՜°. Относительные скорости V = 0.58 с и и = 0.50 с (= и0 ± 
± 0.04 с) достигаются при скорости поверхности НЗ ои = 
= (и— и0)/(1 —иг,о) ~ 0.055 с. Какова должна быть амплитуда колебаний 
звезды, чтобы обеспечить такую скорость поверхности? Согласно [23], 
частоты основных гармоник для НЗ с М = 0.5 —1.5 равны*  

* Отметим, что подпериод т ~ 0.01 сек (՝и> ~ 103 ), о котором шла речь выше, 
мыслим лишь у сравнительно небольших НЗ, ЛГНЗ ~ 0.1 — 0.2 [24].
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и) = (1.5—3)10՛ (уравнение состояния Саакяна — Камерона — Скирма); 
отсюда 8г/г= Ъи/шг = (0.3—1)10՜'. Более реальным ьг/г—10 '՜ отвеча
ют изменения в интенсивности генерации релятивистских частиц при
мерно на порядок.

Если релятивистские частицы, возникающие при аккреции, излу
чают в магнитных полях, генерируют плазменные колебания в набе
гающем потоке и т. п., пульсация поверхности НЗ приведет к всплес
кам радиосветимости объекта. Для интересующих нас НЗ с большими 
гравитационными потенциалами характерные частоты пульсаций <» ~ 10*.

* Аналогичный механизм рождения 7 - квантов, возможно, имеет место в ква- 
.здрах [13].

Вне всякой связи с мезонообразованием, колебания звезды должны 
обусловить вариации в общем выделении энергии из расчета на еди
ницу массы падающего газа, т. е. периодичность рентгеновского излу
чения. При указанных выше значениях <р и ог(» = 0.15 с։; ог/г~0.05) 
•отношение рентгеновской светимости в максимуме к светимости в ми
нимуме равно 1.8. Напомним, что мы рассматриваем плотные НЗ и 
мощную аккрецию, обеспечивающую светимость в рентгене Ь— 1035 — 
—1038 эрг/сеж. О светимости остывших одиночных НЗ, которыми, 
возможно, являются некоторые пульсары, см. ниже.

5. Экспериментальные аспекты проблемы. 1. Обратный комптон- 
: эффект рождающихся в атмосфере НЗ электронов и позитронов 
(Е. ~30 мэв) на рентгеновских квантах должен приводить к появлению 
д-квантов,  причем*

Возникающий поток 7 -лучей порядка „позитронной“ светимости НЗ 
■и может составлять 3-10՜4 —10՜5 от общей светимости звезды. Его 
детектирование, наряду с детектированием у -квантов, рождающихся 

. в других процессах (см. [4] ), позволило бы однозначно идентифициро
вать рентгеновский источник как НЗ, находящуюся в состоянии ак
креции.

2. Обратный комптон-эффект „медленных“ (диффундирующих) 
позитронов должен приводить к появлению жестких рентгеновских 
квантов со спектром, имеющим максимум при энергии
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и спадающим в сторону больших частот пропорционально Е* 3. Отно
шение соответствующей светимости к обсуждающейся в разделе 1 гам
ма-светимости ~10£/£с. Не исключено, что наблюденный у БсоХ—1 
дополнительный максимум в области 45 кэв [6] (см., однако, [17]) 
обусловлен именно этой причиной: интенсивность его также совпадает 
с указанной оценкой.

‘ I ~ 101։ см соответствует периоду Т ~ 14 суток оптического объекта, отожде
ствляемого со Бсо ХИ—1 [17], напряженность магнитного поля выбрана из условия 
равенства анергии поля кинетической энергии газа. Большой интерес представляют 
также вариации светимости с характерными временами от нескольких минут до не
скольких часов, зарегистрированные в рентгеновском [17], оптическом [19] и радио? 
диапазонах [20].

3. Следуя Шкловскому [2], будем рассматривать рентгеновский 
источник как НЗ, являющуюся компонентом тесной пары и аккрециру
ющую на себя газ другого компонента. Положим характерные размеры 
системы I ~ 101гсм, магнитное поле в области газовых потоков

1 э*.  Тогда, учитывая самопоглощение синхротронного излучения, 
найдем для радиосветимости, обусловленной частицами с энергией 
Е = 30 мэв,

£ (/. > 4.6 см) ~ 10 £х (/. < 50А),

что близко к обнаруженной у БсоХ — 1 [8].

4. Важной экспериментальной задачей сегодняшнего дня сле
дует считать поиск высокочастотной составляющей (ш~104 сек՜1) в 
рентгеновском излучении хорошо известных объектов типа Бсо ХИ—1. 
Предварительные эксперименты пока (февраль 1969) не дали положи
тельных результатов. Так как при больших рентгеновских светимо
стях имеют место эффекты, гасящие энергию релятивистских частиц, 
периоды —10՜4 сек в радиоизлучении подобных объектов кажутся ма
ловероятными.

5. Если по крайней мере некоторые из старых пульсаров являются 
НЗ в состоянии аккреции, то можно ожидать, что они светят в мягком 
рентгене и ультрафиолете. Поиск от подобных объектов жесткого рент
геновского излучения, не имеет особого смысла; светимость одиночной 



316 В. Ф. ШВАРЦМАН

НЗ вследствие аккреции, при учете ионизации падающего газа излуче
нием самой НЗ (самосогласованная задача), ~1030— 1031эрг/сек, макси
мум излучения при этом лежит в области >-~100—250 А. С другой 
стороны, согласно оценкам [18], до температуры 7’=3 10՝ь (А = 5 -10?° 
эрг/сек, ՝1-т»х = 160 А) НЗ должна охладиться за 10’ лет.

6. Наконец, не исключено, что часть позитронов космических 
лучей обязана своим происхождением рассматривавшемуся механизму, 
ибо энергия частиц, испускаемых НЗ, заведомо больше энергии, инжек
ции. Отметим, что для поддержания плотности позитронного компо
нента п~10՜13 см 3 в объеме гало галактики V = (1—SJ-lO^CAt3 при 
характерном времени высвечивания t~10® лет, необходимо одновремен
ное „функционирование“ 10—100 НЗ с позитронной светимостью 
L  ~ 10м эрг/сек.*

Автор благодарит Я. Б. Зельдовича за интерес к работе,, стиму
лирующие обсуждения и важные замечания.

Примечание при корректуре. Есть веские основания полагать, что через 
101 лет после рождения пульсара' выбрасывание вещества с НЗ обязано сменяться 
падением межзвездного газа на нее (В. Ф. Шварцман, Изв. высш. уч. зав,—Радио
физика, 13. № 9, 1970). Там же аналогичные доводы в пользу существования двух 
поколений пульсаров и модель старого пульсара; светимость и другие свойства по
следнего объясняются аккрецией на магнитосферу НЗ.

Институт прикладной математики 
АН СССР

ON THE GENERATION OF RELATIVISTIC PARTICLES BY 
NEUTRON STARS IN THE STATE OF ACCRETION

V. F. SCHVARTZMAN

The accretion of gas on the neutron star must be accompanied by 
injection of relativistic electrons and positrons in cosmic space besides 
X and gamma radiations. These particles can become a part of cos
mic rays and can cause radioluminosity of neutron stars. If the po
wer of accretion is sufficiently great, the inverse Compton-effect on the 
X-quanta, scattered by the particles dropping on the star, is of impor
tance. The energy of the particles is transformed into the energy of 
gamma and hard X-radiation. The process pointed out does not lead, 
however, to complete retardation and annihilation of the positrons while 
at the same time a specific electrostatic mechanism of their acceleration 
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works and secures their relativistic energies. If the neutron star oscil
lates, the generation of relativistic particles must be of pulsing charac
ter; the fact that can cause the periodicity of the radiosignal.
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РАСПАД ОДНОРОДНОГО ВЕЩЕСТВА НА ЧАСТИ 
ПОД ДЕЙСТВИЕМ ТЯГОТЕНИЯ

Я. Б. ЗЕЛЬДОВИЧ

Поступила 28 ноября 1969

Получено приближенное решение для задачи о росте возмущений в расширяю
щемся веществе без давления.

Решение качественно правильно, даже тогда, когда возмущения не малы. Бес
конечная плотность получается вначале на дископодобвой поверхности в результате 
сжатия по одной из осей.

Следующие слои сжимаются вначале адиабатически, а потом ударной волной. 
Анализируются физические условия в. сжимающемся веществе.

Предлагается приближенное решение задачи о развитии крупно
масштабной гравитационной неустойчивости на поздней нелинейной 
стадии, когда возмущения плотности отнюдь не малы по сравнению 
со средней плотностью.

Хорошо известно решение линейной задачи об эволюции малых 

возмущений плотности ор/р и скорости и = V — Нг-, легко также найти 

и смещения частиц з = У и Л в этом приближении. Естественная гипо

теза заключается в том, что смещение з, рассматриваемое как функ

ция от времени и начального положения частицы д, подчиняется фор
мулам линейного приближения даже тогда, когда возмущения плотности 
велики.

Решение задачи получается записанным в лагранжевых координа
тах. В невозмущенном решении

г0 = ֊Ч = АЦ)д. (1)
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Для крупномасштабных возмущений, с длиной волны во много раз боль
ше джинсовской, влиянием давления можно пренебречь; возмущение 
развивается, сохраняя свою форму. Значит в предлагаемом решении

Г = 3 + г0 = В (0 5 ( <?) -г А (() д, (2)

где Л (/) и В (0 — известные функции времени и притом В растет 

быстрее, чем А; функция з (д) определяется по начальным возмуще
ниям плотности и скорости, которые считаются заданными на стадии, 
когда возмущения еще малы и линейная теория применима точно. 

Формула (2) для смещения позволяет вычислить и все остальные 
величины: скорость и ускорение

и=^=/?з(д)-|-Д(7,

(3) 

то — Вз (д') + А д 
и плотность

= <4>
с1г д(Гх> гз> Г,)

д(Ях> Яя. Я») 
где —тт------------- ;— есть якобиан.д^ж, Гу, г,)

При этом и, ш, р получаются выраженными через д и I. Для 
того, чтобы получить наглядную картину в эйлеровых координатах, 

нужно еще с помощью (2) выразить д через г.
Характерная особенность решения (2) заключается в том, что с 

увеличением возмущения наступает момент пересечения траекторий, 
т. е. появляются такие пары частиц, эйлеровы координаты которых 
совпадают

г <яс + л я с, *«)  = т(яс. *«)•
Это совпадение происходит при определенном выборе направления 

и дс. Критерием совпадения является как раз равенство нулю якобиа- 
д(Гх> ГЯ> Г,) 

на ~——— . Другими словами, пересечение траекторий сопро

вождается обращением в бесконечность плотности вещества.
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Сравнительно сложное изложение с применением якобиана и 
(дальше) тензора деформаций связано с тем, что рассматривается 
задача в трехмерном пространстве- Если бы мы рассматривали одно

мерную задачу, то не было бы вопроса о выборе направления (1дс, и

Рис. 1. Рис. 2.

пересечение траекторий можно было бы удобно проследить на графи
ках г — д для разных моментов времени

На рис. 1 пересечения нет, на рис. 2 пересечение (или, точнее,

г

касание) двух соседних траекторий впервые появилось в точке дС։в 
момент С,- На рис. 3 при касание траекторий имеет место в 
двух точках дс и д.

10-135
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В трехмерном случае происходит, по-существу, то же самое, но 
вдоль оси, направление которой заранее неизвестно и должно быть 
найдено из решения задачи.

Удобно ввести тензор деформаций к = 1, 2, 3), определяя 
его условием

Л, = ол = в (0 + А (I) I,,.

Возмущения, растущие под влиянием тяготения, являются безвих
ревыми, откуда следует, что д5(1ддк — дЗк!дд1 и тензор Э{к симме
тричен. Его можно привести к главным осям; направление осей для 
разных частиц различно, но для данной частицы постоянно. Обозначая 
диагональные члены в главных осях дЗ-^дд^ ——Х։, д3^дд2= — Х^ 
д З3/дд3 = — Х3, получим

* / В \-1 / В \~։ / В \-։
₽(<?, > <5>

где Х։, Х3 — функции лагранжевой координаты частицы <у, а отноше
ние В/А зависит только от времени. Если хотя бы одна из величин 
X/ положительна, то к моменту tc, когда В(/£)/Л (<։) = 1/|Х, |։ произой
дет обращение плотности в бесконечность.

Обращение плотности вещества в бесконечность в приближенном, 
решении, очевидно, кладет предел применимости решения. Ясно, что 
в реальной задаче при увеличении плотности наступит момент, когда, 
нельзя будет пренебречь давлением, учет которого и ограничит рост 
плотности.

Однако, рассматривая задачу в целом, мы не считаем пересечение- 
траекторий и обращение р —» со недостатком приближенного метода.. 
Напротив, можно доказать, что в точном, истинном решении при рав
ном нулю давлении события развиваются качественно точно так, как 
это предсказывает приближенное решение.

Приближенным решением можно воспользоваться для того, чтобы 
понять закономерности нарастания плотности.

В заданной совокупности частиц (в данной области изменения 

?) есть определенная частица, первой достигающая бесконечной плот
ности в момент £ . После этого бесконечная плотность достигается в 
соседних частицах. В физическом пространстве (т. е. в эйлеровых ко- 

ординатах г) область бесконечной плотности представляет собой бес-
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конечно тонкий диск. Количество сжатого вещества на единицу по
верхности диска а г) см2 конечно. Плотность максимальна в центре ди
ска, где она возрастает как V ~ .

Размеры диска растут так же, как У {—1е , так что общая масса 
диска пропорциональна (£ — <с) .

В предлагаемом решении момент /с, когда в данной частице воз
никает р = оо, не является особым для зависимости скорости и смеще
ния частицы от времени. Но точно так же ведет себя частица и в 
точном решении: если р—*°°,  но а конечно на всей поверхности диска, 
то гравитационный потенциал и сила тяготения остаются конечными 
сколь угодно близко к диску. Значит и в самом деле ускорение 
остается конечным, скорость и смещение остаются гладкими функци
ями времени вплоть до момента, когда давление, возникшее на диске, 
остановит частицу.

Возникновение дисков с большой плотностью на первый взгляд 
является чисто кинематическим эффектом; выше мы подчеркивали, 
что даже бесконечная плотность вещества в диске не вызывает осо
бенностей скорости. Однако следует помнить, что сам закон измене- 

ния скорости, от которого зависят функции В(<) и 5 (д), в формуле 
(2) определяется гравитационным взаимодействием неоднородностей 
на всем протяжении времени до столкновения частиц.

Сжатие в диск идет за счет деформации по одной оси, перпенди
кулярной диску. По двум осям, лежащим в плоскости диска, может в 
это время происходить как сжатие, так и расширение. Поэтому сово
купность частиц, образующих диск, в одних случаях может быть гра
витационно связанной системой, в других же случаях диск может рас
ширяться и в конце концов рассеяться. Таким образом, предлагаемое 
решение не исчерпывает вопроса о распаде однородного вещества на 
отдельные гравитационно связанные обособленные объекты. Но если 
вопрос и не решен до конца, то все же можно констатировать, что 
значительный этап эволюции возмущений удается описать приближен
ным, но качественно правильным и простым решением.

Образование дисков большой плотности является неизбежным 
следствием развития длинноволновых возмущений достаточной ампли
туды. Вещество, которое в приближенном решении не конденсируется 
в диск, останется несвязанным и в точной теории. Предлагаемое 
приближенное решение дает возможность выразить количество остаю
щегося межгалактического вещества через параметры космологической 
модели и спектр возмущений.
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Предлагаемое решение особенно хорошо подходит для рассмот
рения адиабатических возмущений горячей модели.

В адиабатических возмущениях в горячей Вселенной на стадии до 
рекомбинации плотность барионов и температура связаны — Т3, Как по
казал Силк [1], такие возмущения при длине волны меньше определенного 

^3 1О
предела (соответствующего М5 = -д' ~ 10 ТИд) затухают из-за фо

тонной вязкости. Таким образом, к моменту после рекомбинации оста
ются только возмущения с ббльшей длиной волны.

Однако после рекомбинации излучение не препятствует собира
нию в сгустки нейтрального газа.

При этом джинсовская длина волны, зависящая теперь только от 
газового давления, сразу падает до величины*,  соответствующей 
Л/у = 10’Л/д. Таким образом, те возмущения, которые остались от 
периода до рекомбинации, действительно могут рассматриваться как 
длинноволновые в период после рекомбинации. Роль давления для этих 
возмущений мала, как и предполагается при пользовании решением (2).

• Оба числа Мв и Му даны для критической, средней плотности р = р е =

~ 2 -10՜29 г/см3. Если р = 2рс, то ОГ*1* Если 2 < 0.05, нужно учи

тывать гравитационное влияние излучения даже после рекомбинации [2].

Развивая теорию и сопоставляя ее с наблюдениями, мы либо най
дем следы первичных плотных дисков в современных структурах, ли
бо мы должны будем сделать вывод, что возмущения других типов— 
энтропийные, магнитные, но не адиабатические — играли главную роль 
в эволюции Вселенной. Для энтропийных возмущений нужно предпола
гать, что максимум соответствовал как раз М, = 10’ М®; для таких 
возмущений теория неприменима и нельзя пренебречь давлением.

Потенциальность скорости. Покажем, что приближенное ре
шение обладает также важным качественным свойством точного реше
ния: описываемое им движение является безвихревым.

Для доказательства исходим из выражений

г = А д + В' (д),

V = А д + В ; (д).

В этих выражениях ? (д) удовлетворяет условию отсутствия вихря в 
д-пространстве. Физически это следует из условия рассмотрения 
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возмущений, растущих под влиянием силы тяжести. Пока Ь а; Ь «а 
решение является точным (ошибка порядка 6։/а’).

Но в точном решении вихрь равен нулю по общим теоремам для 
движения, происходящего под действием силы, обладающей потенциа
лом (силы тяготения).

Иначе можно увидеть то же самое, замечая, что в фурье - пред
ставлении растущим модам возмущения соответствуют продольные 
волны. Поэтому пекулярная скорость имеет вид

и = v — A q = iB (t) J с (к) ке' * ’ <Рк— В 3 (д),

откуда сразу видно, что вихрь 3 равен нулю. Однако необходимо 
доказать нечто большее: для конечного (не малого) отношения 6/а. и

Ь /а нужно доказать точное отсутствие вихря, притом в г -простран
стве. Прямолинейное решение задачи включает в себя решение перво

го уравнения относительно q как функции г . Подставляя затем 

q (г) во второе уравнение в принципе можно получить v (г) и вычис- 

лить искомый (rot v)։ = г{к/ dvlc/drl. Понятно, что фактически с о (д ), 
заданным в статистическом смысле, такая процедура неосуществима; 
она здесь описана с единственной целью пояснить сущность задачи.

Для решения задачи нужно использовать тот факт, что вихря 
нет в линейном приближении: ведь именно экстраполяция линейного 
приближения является существом предлагаемого решения.

Один способ заключается в том, что записываем
-+■ -♦

5 (<?) = v, t (<?)•

В самом деле, если 3 безвихревое, то его можно записать как гра

диент скалярной функции поля ф(д).
Итак

г = A q -г (g) = v, + В^ , 

V = V4 (ф՜ + '

Для доказательства того, что вихрь v (г) равен нулю, рассмотрим 

интеграл по замкнутому контуру (V) v d г. В силу однозначной связи 
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г и д, контуру интегрирования, замкнутому в г -пространстве, соот
ветствует замкнутый контур в д - пространстве.

Остается переписать в д-пространстве выражение скалярного 

произведения (и</г). Получим, вводя обозначения

Г (X, у, г), ч (;, 7), 5), ,

юх(с!х) = (А; + В Ф;) Ас! 5 4՜ В с! 5 + В «рц </ 4՜ В '1>;Е с! 5,

; £ = а № 4֊ А В<1 ( 6) 4- А В[</(д- VЛ) <1 -}] 4- —<1 (у,ф)։ •

Поскольку юс! г удалось записать как сумму полных дифференциалов в 
<7-пространстве, очевидно, что ф = 0 и вихря нет.

Второй способ доказательства того же основан на локальном 
подходе.

Рассмотрим тензор деформаций в «/-пространстве:

Т — 
1к'~ дЧк‘

Этот тензор симметричен — его симметрия выражает отсутствие вихря 
в </ - пространстве, является следствием того, что д уддк = дск/ д д(, 
так как 5, есть V, Ф*

Переход в г-пространство локально является афинным преоб
разованием координат; произвольное афинное преобразовение могло бы 

нарушить симметрию (поскольку преобразуются компоненты д, но не 

компоненты 8). Для правильного ответа существенно то, что совпа
дают главные оси тензора Т(к и тензора преобразования.

Выберем в данной точке д-пространства главные оси тензора 
Т1к, после чего он записывается

Л О О 
О Т2 0 . 
О О Т3

В этой системе скорость (г, у, к — орты)

« = ® (<70 ) + * + ’о ) + <71 — % ) + * ~ ’о

Преобразование координат
х = хо ) + (а + Ь Т1) 0 — и

и аналогично для у и г.
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Следовательно

(Х֊ХО) + ---

Тензор деформации остался диагональным в r-пространстве в ука
занных осях, хотя отношение значений по разным осям изменилось. 
Диагональность в одной избранной системе означает симметрию как 
в этой, так и в любой другой системе, а симметрия тензора деформа
ций (в г-пространстве) совпадает с условием безвихревости.

Внутренней причиной является тот факт, что одна и та же без
вихревая (по q) функция ’1» определяет и скорость движения, и дефор
мацию координат.

Заметим, что отсюда следует отсутствие вихря и в начале сжатия 
вещества ударной волной после достижения сингулярности (р = оо). В 

первом приближении, без учета второй производной о, ударная волна 
также лежит в плоскости 2 главных значений тензора Ttlr, деформация 
в 4 раза (в соответстии с изменением плотности в волне) координаты, 
нормальной волне, не меняет диагональности тензора деформации.

Физические условия в сжатом газе. Общая картина сжатия, 
■вытекающая из предыдущего, заключается в том, что процесс дости
жения большой плотности идет одномерно, решающим является дви
жение вдоль одного из направлений. На соответствующей оси суще
ствует одна точка, в которой сжатие идет наиболее быстро и впервые 
достигается бесконечная плотность (в приближении нулевого началь
ного давления). В действительности в этой точке сжатие происходит 
адиабатически. Ближайшие частицы также сжимаются адиабатически, 
но еще раньше, чем будет достигнута бесконечная плотность, эти ча
стицы наталкиваются на слой ранее сжатого газа. Таким образом, для 
всех частиц, кроме одной, сжатие происходит в два этапа: сперва 
адиабатическое, а затем в ударной волне, останавливающей вещество.

В результате в диске возникает распределение плотности сжато
го газа поперек диска с острым максимумом в середине, р /։, где 
с— расстояние от средней плоскости. Покажем, как выводится этот 
асимптотический закон и дадим оценку входящей в него константы, 
рассматривая упрощенную одномерную модель.

Зададимся законом движения

х= t1л q —A t11 sin kq.

Здесь рассматривается плоская космологическая модель 2 «= 1 



328 Я. Б ЗЕЛЬДОВИЧ

р = 1/6л С А Единицу времени удобно выбрать 2/3 Но \ //0~паРаметр 
Хаббла, так, чтобы в настоящее время < = 1; тогда (= (1 -(-г)՜ /։, где 
г — красное смещение.

За единицу скорости выберем скорость света, так что единица 
£

длины равна 2/3 тт ■
П»

Характерная масса равна
/ ՝> \з / - \з "=р(т) =₽(т) ֊

В принятых единицах

М 1 _,/с с\3 !_* ’ с3 1 А
MQ ~MQ 8*G  “ I 3 Ho) к3 9 GH0MQk3 ~U k3

к = 4000
1012Afo 4,

Массу M не следует смешивать с массой одного диска, особенно в 
момент возникновения диска. Константу А — амплитуду возмущения — 
выразим через момент возникновения бесконечной плотности. Из 
условия

= t/։— At/։ к cos kq = 0, q = 0

получим
Л = /с'Ч-1 = (1 + ^

Итак, основное уравнение перепишем в виде

кх = Л’ ф — t1* t~ /։ sin ф, о = kq

и займемся динамикой сжатия.
В порядке последовательных приближений примем, что толщина, 

диска мала, и вещество останавливается именно там, где впервые- 
получено р = со, т. е. в начале координат,, х — 0..
Отсюда

t ( sin <р _ 1 । ф4
te '4 ? / “ 4"

Величина ф удобна, поскольку через нее выражается количество веще
ства, приходящееся на единицу площади диска (от —ф до + ф).
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1 2 с
k 3 Но 8~G (1+-е)

В рассматриваемом одномерном приближении доля вещества, подверг
шегося сжатию, равна ®/к.

Если бы вещество не наталкивалось на плоскости х = 0, то бес
конечная плотность за счет касания соседних траекторий при до
стигалась бы там, где

з— = t 1 — I — I cos <p = 0.д(1 I Ve/ J

Сравнивая два условия

х = 0, (f/<։),/։ = ®/sin <р = 1 4- э2/б,

дх = 0, '±У'*  = 1 = 1 ՛ 21 
tc) cos ? 2 ’

мы видим, что при равном t/tc = 1 + е,

® (х = 0) =

? (х = 0) — /6s >

Y^- = oWt.
\дч /

Это соотношение сохраняется в начале конденсации в любой модели,.
независимо от упрощающих предположений.

Асимптотически в упрощенной модели при / —»ос, ®(х=0)->тс 

(конденсируется все вещество), <р (т. е. без учета
к
2

столкновения конденсируется половина вещества). Однако здесь одно
мерное рассмотрение не обобщается на трехмерную задачу.

Выразим через <р скорость, с которой вещество ударяется о диск;.; 
после точной формулы приводим простое выражение для <р 1.

</х 1 / 2 „ 4 t4> \ 2 <рГ'/։
—— = — I — <pt ’ —------я- sin <р ) ----------------- ---

dt kt\3 3 i'' / 3 к

2 eV I+ zc / M \'i, 
T T 4000 \10«Mo)
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- -ф-5-Ю’Г 1+* с / м
\10“мо

см]сек.

Отметим простое правило: скорость падения частицы на диск равна 
той скорости, с которой данная частица удалялась бы от центральной 
частицы в невозмущенном движении. Найдем плотность, до которой 
сжимается частица перед ударом, 

дх *՛'  = > (։-■
■причем ill/tlc1= (sin ®/<? )-1 из условия х = 0 окончательно (р,. ։А — пе- 

А
ред ударом, р0< ,А = 4р0< ։А — после удара)

р
Рр. ih <р cos <Р

sin ф

-1
= 3/ф։.

Давление, 

вещество,

Получим 
4

Р=3՜

которое достигается в ударной волне, останавливающей

равно ֊з-р0>,Аы։- .

А 2. ю-« (1 + z,)։ т։-25-10« (10^)։/з П + z) = 

= 1о-и(1 + г։)<даоим0),/՛.

Таким образом, при ? 1, t — /с 1С, ге — оказывается, что
давление на поверхности диска остается постоянным, не обращается 
яи в 0, ни в со, при <р -»0.

Отсюда следует, что после прохождения фронта ударной волны 
вещество остается при постоянном давлении (по крайней мере пока 
<р<£1), а значит и не меняет свою плотность и не движется. Масса 
на единицу поверхности пропорциональна ф, р = аф. Следовательно 
распределение плотности по толщине найдем из условия

□
= рб/х = -^(1х =

откуда
х = ТФ։, р = о/х* /։.

Дадим оценку максимальной и минимальной температуры сжатого веще
ства с учетом того, что начальная температура газа Тг отлична от нуля.

По-видимому, Т = Тг при г > гг , где порядка 400 за счет не
полной рекомбинации и связи электронов с излучением, а Тг—темпе
ратура излучения.
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Следовательно при 2 — имеем

Г, = 2.7(14-^), ₽, =21(Гм(14-* 1 )’,

= /?7’р = 8.3107-2.7-210-։’(1 + г1 )4 = 5-10'и(1 + ։։ )*  •

В момент максимального сжатия дано давление р (см. выше), и по 
адиабатическим формулам получим

7 = г‘ (£)'“250 (1 ~*» г'"‘1+ 

и соответственно для плотности

Р = 2-10-։։(1+ж1)։,

( Р V’ - 1П-։в И 4- ■, V'» Л 4- , V’'« ( М

\ • р / х ку /

^41О'И(1 +г )“/։ <V*

Однако эти величины относятся лишь к самой центральной плоскости.
Рассмотрим физические условия в веществе, сжатом ударной вол

ной. При и <1-6-10е, 7’<^104°К, и водород остается нейтральным. 
При ц^>6-10в происходит практически полная ионизация водорода. 
Рассмотрим скорость рекомбинации, сравнивая ее со скоростью роста 
диска. Зададимся М = 10»М® для масштаба возмущения и г. = 4. 
Получим

Р = 1.510՜“, |и1 = ?-107, #е = -=|г(Ц-ге)-'/* = 2.1017-0.1 =

> о 2
= 2-10» сек, ֊֊=1 + ^., <-#с = #։ ^- = 5-10»?».

При температуре 104°К в ионизованном газе плотность т) = р)2КТ = 
= 0.05 11см*  и характерное время рекомбинации

~ = (ап)՜1, где а =4-10՜“, т = 5-10» сек.

Полная ионизация происходит при и = б-10в, ® = 0.6, при этом / = 
= 510и 0.3б = 2 10« сек.

Таким образом, время рекомбинации несколько меньше общего вре
мени образования диска. В первом приближении можно считать (в типич
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ных условиях, выбранных выше для численного примера), что большая 
часть вещества диска представляет собой нейтральный атомный водо
род с температурой ниже 104 °К.

Образование молекул и дальнейшее охлаждение [3] здесь не рас
сматриваем.

Остановимся в заключение на роли тяготения в диске. Сравним 
с давлением ударной волны то давление, которое в середине диска 
создается тяготением. При поверхностной плотности |1 г1смг давление 

тяготения равно рт — С|Л Подставляя выражение н, получим

Таким образом, отношение Рт1Р,ь зависит только от и достигает 1 
лишь при ® ~ 1.

Р /Р =1.6 а2.

Следовательно, при приближении конденсации к середине 
(<р~1-+-1.5) тяготение в диске увеличивает в 2—3 раза давление, и 
диск оказывается в среднем гравитационно связанным по отношению 
к расширению вдоль оси конденсации.

Статистический, аспект приближенной теории. Рассмотрим 
трехмерную задачу со спектрально заданным возмущением.

С учетом того, что в растущем типе возмущений заданы лишь 
продольные волны, запишем

г=Ад-\-В^1кс(к)е1кч с13к,

где А и В суть две известные (зависящие только от космологической 
модели, т. е. от 2) функции времени или красного смещения г, отно
шение В/А = /.

Тензор деформаций
дх С "*  “*

иЧк о

Отсюда для плотности получим

_ _______________ Р______________
Р (1֊֊\/) (!->֊,/) (!->֊,/)
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В линейном приближении

у = /С'1+ '•»-'։) =7 5р£>/А; и = ? а2.

Обратимся к статистическому анализу нелинейного выражения 
р(х), следующего из приближенной теории.

Как показал А. Г. Дорошкевич, в сделанных предположениях 
функция распределения вероятности по трем /1, Х։> имеет довольно 
сложный вид.

До диагонализации отдельно взятая компонента О .к является га
уссовой. Поворот тензора представляет собой линейное преобразова
ние при данных углах поворота — но при диагонализации углы пово
рота зависят от самих значений компонент, поэтому ,Х3 выража
ются нелинейно через компоненты (корни кубичного уравнения). Сюда 
добавляется еще неаналитическая процедура выбора названий: услав
ливаемся > Х2 > л3. Из размерности очевидно, что вероятности зависят 
только от безразмерных отношений гт^ = )п/а, шТ| = Х^о, Л1з = Х^ а. 
Любопытной особенностью функции Р , т3) является наличие
в ней множителя (т1 — т2 ) (т1 — тз) (ш2 — т3). Вероятность совпа
дения или близости двух главных значений меньше, чем вероятность 
совпадения или близости двух независимых величин. Это обстоятель
ство дает дополнительный аргумент в пользу собирания вещества в 
диск, а не в линии или точки.

Для дальнейшего перейдем к функции одной переменной Ф (т), 
дающей вероятность того, что > то; т3 >т. Функция Ф получается 
интегрированием Р(>ч, X,, Х3) по Х3, Х^ в пределах — со<^Х3<^)^, 
— /пз<^>п<^оо. Согласно Дорошкевичу, об Ф (т) известно

Ф (т)~0.92 ֊0.4-0,74 т2-т«1,

Ф(т)~0.12т/-2-5т։ I 1 - Ц/ 1-^4 + ^֊ ֊• 
। т у т т

0.145 -3.75т’ ------- е т
0.13 , 0.26
_։ г —4 т»1,

Теперь можно дать выражение для доли вещества, подвергшегося 
бесконечному сжатию

р (#) = Ф (т), Х1/= 1, ֊■ о/ = тпа/= 1, т = 1/а/, 
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где о характеризует начальную амплитуду возмущения плотности,, 
а / (0 — закон нарастания возмущений. Так как (вр/р)*  = з2/2 при ли
нейной экстраполяции самой плотности, то можно сформулировать ре
зультат следующим образом: нелинейная приближенная теория дает 
долю вещества, подвергшегося бесконечному сжатию, как однознач
ную функцию от одного только параметра—линейно экстраполиро
ванного среднего отклонения плотности. Эта связь не зависит ни от 
вида спектра, ни от космологической модели.

Приведем таблицу

Таблица 7

У (8р/р)> 0.5 0.83 1 1.33 1.5 2 2.2 3 10

р. = Ф 10՜6 10՜’ 0.023 0.16 0.2 0.33 0.48 0.62 0.873

Согласно предыдущему, на ранней стадии доля вещества, сжатого 
ударной волной, по крайней мере в ]' 3 раз больше, чем количество ве
щества, подвергшегося бесконечному сжатию, без учета удара. Приблизи
тельно р р З = 0.3 в момент, когда по линейной теории ор/р = 1.45.

С помощью таблицы и функций /(7, 2) можно дать ответ на 
следующий вопрос: пусть задано значение Р = сегодня; при каком 
г в среднем происходила конденсация? Более конкретно дадим 
при котором Р = Ро /2.

Приводим несколько численных примеров

2 =

о = 1 :;,1 0.1
0.09

0.5
0.5

1 % 0.5 0.85
30 гч. 4.2 — 21

Возможности элементарной теории без применения счетных машин,
по-видимому, исчерпываются информацией того типа, который приведен 
выше.

Решение таких вопросов, как статистика размеров дисков, доля 
гравитационно-связанных пар (или групп) дисков и т. п., по-видимому, 
легче проводить грубым численным счетом реализаций, а не сверх- 
уточненной аналитико-вероятностной теорией общего случая.

Тем более это относится к расчету дальнейшей судьбы дисков.
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АН СССР

THE SEPARATION OF UNIFORM MATTER INTO PARTS 
UNDER THE ACTION OF GRAVITATION

Ya. B. ZELDOVICH

An approximate solution is given for the problem of growth of 
perturbations during the expansion of matter without pressure.

The solution is qualitatively correct also when the perturbations 
are not small. Infinite density is obtained first on disclike surfaces by 
unilateral compression.

The following layers are compressed first adiabatically and then 
by a shock wave. Physical conditions in compressed matter are ana
lysed.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 6 МАЙ, 1970 ВЫПУСК 2

КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

К ВОПРОСУ О ДИНАМИЧЕСКОЙ УСТОЙЧИВОСТИ 
АССОЦИАЦИИ /. И Ь ПЕРСЕЯ

Недавно авторами [1] был предложен метод исследования распре
деления скоростей звезд в сферически-симметричных системах, с по
мощью остаточных лучевых скоростей этих звезд и наблюдаемого их 
распределения, в проекции на небесную сферу. Применение этого 
метода к синтетической ассоциации О—В звезд указывает на регу
лярное возрастание средней скорости с расстоянием от центра си
стемы [1, 2]. Как раз такую зависимость следует ожидать [3] для 
расширяющейся системы, в которой скорости расширения обладают 
заметной дисперсией. Этот факт нами рассматривался как свидетель
ство в пользу расширения звездных ассоциаций и, следовательно, их 
динамической неустойчивости.

Зависимость между средней скоростью расширения и соответ
ствующим расстоянием от центра системы, выведенная в [1, 2], а 
также менее точным методом в более ранних работах [3, 4], отно
сится к синтетической ассоциации О-В звезд, то есть к совокуп
ности известных О-ассоциаций в целом. Поэтому полученный в них 
вывод о расширении и динамической неустойчивости этих систем 
справедлив лишь в среднем. Этот вывод не исключает возможности 
того, что некоторые из составляющих синтетическую ассоциацию 
систем—звездных ассоциаций могут оказаться устойчивыми.

В связи с этим определенный интерес представляет вывод, полу
ченный в недавней работе П. Н. Холопова [5], о том, что в ряде 
случаев О-ассоциации являются обыкновенными динамически устой
чивыми, молодыми звездными скоплениями. В этой работе в числе 
П-135
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динамически устойчивых систем упоминается, в частности, система 
7. и И Персея.

К сожалению, применение предложенного нами метода [1] к от
дельным ассоциациям для выяснения вопроса об их динамической 
неустойчивости затруднено отсутствием лучевых скоростей для до
статочно большого числа их членов. Однако система 7. и Ь Персея 
составляет в этом отношении исключение. Ниже приводятся резуль
таты применения этого метода к системе 7. и И Персея.

Нами использованы лучевые скорости и распределение в проек
ции на небесную сферу 38 звезд классов О—В ассоциации 7. и Ь Пер
сея по данным, приведенным в [6]. За центр распределения принята 
середина отрезка, соединяющего два ядра системы в проекции 
на небесную сферу, а в качестве лучевой скорости центра си
стемы взята средняя лучевая скорость всех 38 звезд (—’40.7 км/сек). 
Расстояние ассоциации принято равным 2.1 кпс [6]. На основе этих 
данных по формулам (19)—(21) работы [1] для различных плоскопа
раллельных разрезов системы 7. и Ь Персея были вычислены: и —сред
нее значение пространственной скорости звезд, расположенных внутри 
данного плоскопараллельного разреза иг — среднее пространствен
ное расстояние этих звезд от центра ассоциации [1]. Полученные ре
зультаты графически представлены на рис. 1. Прямая линия на этом 
рисунке проведена методом наименьших квадратов. Из рис. 1 видно 
что функция V (г) является линейно возрастающей. Как показано в [1], 
возрастание функции V (г) означает возрастание и функции V (г), пред
ставляющей собой зависимость средней пространственной скорости 
V от расстояния г до центра системы- Причем если зависимость 
V (г) является линейной, то линейной должна быть и зависимость 
у(г). Важно отметить, что, согласно [1], линейность функции V (г) или 
V (г) сохраняется вплоть до окрестностей центра системы*.

* Согласно полученной зависимости г> (г) (рис. 1), V стремится к нулю на ко
нечном расстоянии от принятого центра системы. Это можно объяснить, по-видииому, 
тем, что в действительности система имеет два ядра, что не учтено в наших расчетах. 
Однако для нашей цели вполне достаточно определение качественного поведения 
функции V (г), а именно, возрастающего характера атой функции.

Таким образом, анализ, основанный на данных о 38 звездах клас
сов О—В ассоциации 7. и Ь Персея с известными лучевыми скоро
стями, свидетельствует о возрастании их средней пространственной 
скорости с удалением от центра системы. Как уже было отмечено [3], 
именно такой зависимостью между V и (г) характеризуются расширяю
щееся системы, обладающие значительной дисперсией скоростей рас
ширения составляющих.
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Поэтому полученная зависимость V (г) (рис. 1) может быть рассмо
трена как свидетельство в пользу динамической неустойчивости ас
социации /- и И Персея.

Следует лишь добавить, что динамические оценки возраста ас
социации, основанные на этом представлении, приводят к величине 
порядка 10’ .лет (б—8]*.  Это на порядок выше, чем принято в ра-

* Очевидно, что динамический возраст ассоциации всегда больше отношения 
г/г вследствие наличия значительной дисперсии в скоростях расширения для каждого 
значения г.

Г(ПС}
Ряс. 1.

боте П. Н. Холопова. Учет этого обстоятельства позволяет объяс
нить, не прибегая к очень большим скоростям расширения, распреде
ление О—В звезд вокруг ядер ассоциации, исходя из представления 
о возникновении звезд, занимающих объем „короны“, в этих ядрах. 
Это объяснение находится в полном согласии с представлениями, раз
витыми В. А. Амбарцумяном [9], о возникновении и развитии звезд 
в звездных ассоциациях.

Ради полноты следует указать, что возрастающий ход V с г в 
принципе допускает также другие, хотя и крайне неправдоподобные, 
интерпретации, не связанные с представлением о расширении звезд
ных ассоциаций [1, 3]. Одна из этих интерпретаций исходит из до
пущения, что существует галактический фон О—В звезд, проектирую
щихся на данную ассоциацию, причем звезды этого фона обладают по 



340 КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

отношению к центру тяжести ассоциации скоростями, значительно» 
превышающими скорости членов ассоциации. Тогда наблюдаемую за
висимость v (г) можно истолковать как следствие различного процент
ного содержания О—В звезд указанных двух типов на разных рас
стояниях от центра ассоциации. Иначе говоря, следует считать, что 
большие значения v при удалении от центра системы обусловлены 
тем, что с удалением от центра убывает число О—В звезд, входя
щих в систему, и, наоборот, растет число О—В звезд общего галак
тического поля. Наряду с искусственностью этой интерпретации, при 
ее справедливости в рассматриваемом нами случае отпадает представ
ление о существовании „короны“ О—В звезд вокруг скопления X и 
h Персея.

On the dynamical instability of the X and h Persei asscciaticn- 
The distribution of space velocities of stars in the X and h Persei sys
tem determined by means of the residual radial velocities of 38 О—В 
stars and their distribution on the sky indicates the increase of the 
mean space velocity with the distance from the centre of the system. 
This fact is considered as an evidence of the expansion of this asso
ciation, i. e. its dynamical instability,

24 января 1970
Бюраканская астрофизическая

обсерватория Л. В. МИРЗОЯН
М. А. МНАЦАКАНЯН
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КЛОЧКОВАТАЯ МОДЕЛЬ РАДИОИЗЛУЧАЮЩИХ 
ОБЛАКОВ РАДИОГАЛАКТИК

В [1] рассмотрена модель радиоисточника, состоящего из отдель
ных конденсаций. В рамках предложенного В. А. Амбарцумяном пред
ставления о радиогалактиках [2] эти конденсации можно считать ре
зультатом фрагментации выброшенного из ядра галактики дозвездного 
вещества. Можно полагать, что эти конденсации являются областями 
более сильного магнитного поля—намагниченными облачками. Для про
стоты поле между облачками будем считать равным нулю. Оказы
вается, что при этом можно сформулировать определенные требования 
к структуре такого облака.

С этой целью воспользуемся полученными в [3] результатами. 
Согласно [3] наблюдаемая мощность Р* радиоизлучения галактик, по 
крайней мере в некоторой фазе, убывает с увеличением расстояния 
радиоизлучающего облака от ядра радиогалактики следующим образом:

(1) 
Зависимость (1) соответствует адиабатическому расширению облака

Г*-/՜2*, (2)

где I—радиус облака, а т = 2.6.
С другой стороны, спектральная плотность Р радиоизлучения ре

лятивистских электронов и включенных в этот релятивистский газ 
отдельных намагниченных облачков определяется известной формулой 
синхротронной теории:

т+2
К-Я/ К,, (3)

где V — суммарный эффективный объем намагниченных облачков, 
— перпендикулярная лучу зрения составляющая магнитного поля, 

Кг — рассчитанный на единицу объема коэффициент в спектре реляти
вистских электронов.

Из условия „вмороженности“ магнитных силовых линий имеем

Н^г~\ (4)
где г — радиус облачка.

Предположим, что облачка находятся в динамическом равновесии 
с релятивистским газом

Лаз = Лбл. (5)

Давление релятивистского газа пропорционально плотности в 
степени 4/3:

Лаз~Р- (6)
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Следовательно

Р)

Будем считать, что давление облачков обусловлено только их 
магнитным полем

(8)

Из (7) и (8) следует, что

г~/. (9)

Сравнивая (4) й (9), получаем

Н~Г2. (10)

Используя адиабатический инвариант, можно показать, что

К,-/՜1՜2. (11)

По формулам (3), (10) и (11) получается

(12)

Такая зависимость спектральной плотности потока радиоизлуче
ния от размеров радиоизлучающего облака, соответствует наблюда
тельным данным (2).

Выражение (12) справедливо лишь в том случае, когда не проис
ходит диффузии релятивистских электронов из облака. Коэффициент 
диффузии О определяется известной формулой

£>= 1?.«, 
о (13)

где X — длина свободного пробега частиц, V — скорость их движения. 
Для рассматриваемых здесь релятивистских электронов и^с.

Пробег ). частиц определяется по формуле

, 1). — ** , 
а« (14)

где а — эффективное поперечное сечение облака, аз — концентрация 
облачков.

Выражая концентрацию з через полное число облачков 5 в обла
ке и радиус облака I, а также полагая а = 4&га, получим:
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(15)

Радиус облака I зависит от возраста радиогалактики #, согласно 
[4], следующим образом:

I = , (16)
\ 1>0 /

где а — коэффициент порядка единицы, Ео—полная энергия взрыва, 
Ро — плотность межгалактической среды. -

Пользуясь приведенными выше соотношениями, легко показать, что 
за время I частица удалится от своего первоначального положения на 
расстояние £■, равное:

Очевидно, что для выполнения соотношения (12) необходимо, 
чтобы отношение £// оставалось много меньше единицы, например 
£//<0.1. Из этого условия получается зависимость между числом об
лачков 5 и возрастом I радиогалактики

5>4.8-1011а՜1^— \ У ՛՛’<?• (18)

Очевидно также, что суммарный объем облачков не может пре
вышать объем всего облака:

(19)

Из двух последних соотношений, принимая £’о = 1О5՛ эрг, а 
Ро = 10 мг/см3, а = 1 и 1д = 10е лет, получаем

„ / 1 \2
5>510-(-), (20)\ г / 

а также

У >5-10*. (21)

Можно предположить, что рассматриваемая диффузия релятиви
стских электронов из облака и является причиной завершения радио
излучающей стадии радиогалактики. Такое предположение весьма прав
доподобно, так как все другие, рассмотренные в [5] процессы, проис
ходящие в радиоизлучающем облаке на поздней стадии, не могут ус
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корить эволюцию по сравнению с адиабатическим расширением. Как 
показывает анализ наблюдательных данных, такое ускорение эволюции 
имеет место.

Действительно, рассмотрим галактики обзора [6], имеющие абсо
лютные радиовеличины Л/>—25т5. Все эти 5 галактик перечислены 
в табл. 1.

Таблица 1

зс X м

386 0.0008 -19.4 -15.4
231 0.0013 -19.9 —19.7

272.1 0.0029 -22.0 —19.2
71 0.0038 -22.4 -20.4

270 0.0070 -24.9 —20.8

Из табл. 1 можно видеть, что ни одна из этих галактик не 
имеет абсолютной визуальной величины ЛГо, меньше —21!”0. Хорошо 
известно, однако, что радиогалактики по своей оптической светимости 
являются, как правило, галактиками-сверхгигантами. Таким образом, ве
роятно, среди известных в настоящее время радиоисточников нет 
радиогалактик с М > — 25Г5.

С другой стороны, число /V радиогалактик с абсолютной радио
величиной М в некотором интервале М1 — М1 можно подсчитать по 
формуле 

м,
Ы = п(М)№(М)(1М, (22)

л,
где п (М) — дифференциальная функция радиосветимости радиогалактик, 

(М) — „доступный“ объем.
Функцию радиосветимости радиогалактик возьмем в форме [8]:

1? п (М) = 0.50 М 4- 7.7.

Тогда вместо (22) будем иметь

0.1 (1О-о’1М։ - Ю-0'ЬИ1

(23)

(24)

Для интервала абсолютных радиовеличин от — 25 т5 до —22” 0 
по формуле (22) должо быть

7У^4О. (25)
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Таким образом, отсутствие среди известных объектов радиога
лактик с М > — 25т5 свидетельствует об ускорении эволюции радио
галактик на поздних стадиях их развития. Если причина этого заклю
чается в диффузии релятивистских частиц из радиоизлучающего обла
ка, то вместо (20) получается следующая оценка числа облачков в 
облаке՜.

5 = 5-10։ /- (26)

Если принять, согласно [1], что Z/r<—'103 , то полное число об
лачков в радиоизлучающем облаке составит ~5-108.

В заключение приношу благодарность академику В. А. Амбар- 
•цумяну за обсуждение работы и полезные замечания.

Patchy model of radioemiting clouds of radiogalaxies. Some pro
perties of radioemiting clouds of radiogalaxies are considered. It is sup
posed that these clouds consist of separate condensations of the magne
tic field.

29 января 1970 
Бюраканская астрофизическая 
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ОБ УРАВНЕНИИ ДЛЯ ФАЗОВОЙ ПЛОТНОСТИ В՜. 
СИСТЕМЕ ГРАВИТИРУГОЩИХ ТОЧЕК

Эволюция звездной системы в регулярном самосогласованном гра
витационном поле описывается уравнениями Больцмана-Лиувилля и 
Пуассона

Л дг дгдю

— 4кСт I / дю

/ (Г, ю, 0) = Д ( г, ю),

(1)՛

('2>

(3)’

где /(г, ю, /)— фазовая плотность, 6(г, — гравитационный потен
циал, т — масса звезды и Д (г, ю) — заданная функция.

То обстоятельство, что уравнения (1) и (2) являются уравнени
ями в частных производных, значительно затрудняет проведение как 
аналитического^ так и численного анализа. Поэтому было бы желатель
ным получение интегрального кинетического уравнения. В настоящей 
заметке выводится интегральное уравнение для трансформанты Фурье- 
фазовой плотности֊

Введем обозначение

«> /(г, ю, 1)с1гс1ю (4>е

и применим преобразование Фурье к уравнению (1). Учитывая, что

(*' д']* > е -т— а г 
дхк

У е,о7(г, ю, =

= У (2^ ]е՜'" г 0 (5>

О(А=1, 2,.Э),.

где
Ф(5, 0 = Ге** Г' р(г, (6>

находим 
дГ дР 1 С
ТГ-* Т" + " а>' < 3‘՝ ^'в> 5£/ = = °- <7>дди (2к) 3
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Преобразование Фурье потенциала можно выразить при помощи 
уравнения Пуассона через функцию F. Из (2) получаем (см., напри
мер, [1], стр. 163)

Ф ( S, 0 = - 4тс^ст F(s, 0, /). (8)
3

Подставляя это выражение в (7), приходим к уравнению, которое со
держит только F (s, и, f);

dF(s, a, t) dF(s,u, t) Gm С r. _--S--- ’-- =27 Г x
(9>

X F( <T, 0, t)u a ~, 

причем
F(s, «, 0) = JJe"r+'DV /0( r, v)drdv = F0(s. a) (10) 

является заданной функцией.
Интегро-дифференциальное уравнение (9) соответствует уравне

ниям (1) и (2) для фазовой плотности. Формальное интегрирование (9) 
с учетом начального условия (10) приводит к искомому интегральному 
уравнению

F (S, и, t) = FQ( s, и+ St) +

F (s — a, a + s (t — -), т) X (11)

XF(<j, 0, t) [« +s(f —1)]>—j-.

Если функция Р($, и, Г) известна, то фазовая плотность нахо
дится путем обращения преобразования Фурье

/(Г, V, 1)=֊ [ и, t)dsdu. (12)
(2՞) Л л

Следует, однако, иметь в виду, что ряд интегральных характеристик 
звездной системы можно найти при помощи Р, не пользуясь форму
лой обращения. Приведем некоторые наиболее важные соотношения. 
Как нетрудно показать, число звезд № в системе, полная кинетичес
кая энергия Т, полная потенциальная энергия 6/, момент инерции ] и. 
импульс Р определяются следующими формулами:.
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N = F(0, 0, t), Т = - -^vsF(0, », О 
2 и—О

P=_/m-ÉF(0’ а> F (s О, t) (13)
ди и_о 4it J s

J=-m^F(s, 0, f)l,_0 •

Компоненты полного момента импульса L равны

, Г à'F д'F ]
1 ds.du. ds,du. IL K J J * J3'=U’^0

где (/, /, 1с) — циклическая перестановка чисел 1, 2, 3.
Дифференцируя надлежащим образом уравнение (9), можно пока

зать, что в системе выполняются законы сохранения числа звезд, пол
ной энергии, импульса и момента импульса. Кроме того, из (9) сле
дует соотношение

— —•{- = 27’+Ц (15)
2 Л՝ ’

обычно называемое уравнением вириала.
Обратимся к рассмотрению стационарного состояния звездной 

системы. Обозначим фазовую плотность в стационарном состоянии че
рез f(r, v), а ее преобразование Фурье — через F (s, и).

Как видно из (9), функция F(S, и) удовлетворяет уравнению

dF(s, и) Gm Ç г-,, . —. d<is—S----- — -g- Г($-а, и) F (а, 0) а-а ֊— • (16)
д и 2к J о2

֊Соответствующее интегральное уравнение проще всего получить сле
дующим образом. Возьмем в качестве начального состояния звездной 

^.системы стационарное состояние

F0(s, ») =F(s, а). (17)

Тогда, в соответствии с определением стационарного состояния, дол
жно быть

F (s, и, t) = F (s, a) (18)

.для всех t. Подставляя (17) и (18) в уравнение (И), находим
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I
Т(5, «) = / (5, «-+ «О + <1- Г($ — а, « + в՜-) X

(19)
Х?(', 0)(« + $х) 9-^. 

□

Таким образом, функция /■’($, «) должна определяться из уравнений 
(16) или (19).

Рассмотрим теперь интегральное уравнение (11). Это уравнение 
связывает значения функции Р в некоторый момент времени с ее зна
чениями в предыдущие моменты времени. Поэтому значения Р можно 
последовательно найти для всех то есть изучить эволюцию звезд- 
.ной системы с течением времени.

Практически это можно сделать при помощи следующего извест
ного способа. Выберем дискретный набор значений / : £0 = 0,

• и заменим интеграл по г в правой части (11) квадратурной сум
мой по формуле 

(20)

где А(л) — соответствующие весовые коэффициенты. Полагая в урав
нении (11) I — {п , получаем систему рекуррентных соотношений

Л®, »,*„) = %(«> « + «/„) +

+ «+«(/„-^.), *.)Х (21)
у-0

ХГ(а, 0, <у)[в + в(г<|_</)]0-^, (п = 0, !,•■•),

из которой последовательно находятся Р ( 8, а, ^ ), Р ( 5, а, /։) и т. д. 
Если нас интересуют значения Р лишь для одного какого-либо мо
мента времени, то уравнение (11) можно решить способом итераций.

Обычно применяемые в настоящее время численные методы рас
чета эволюции звездных систем связаны с интегрированием уравнений 
движения в системе N гравитирующих тел; необходимое при этом для 
расчетов время быстро возрастает с ростом М. Предложенный выше 
метод связан с вычислением определенных интегралов, причем число 



350 КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ՜

звезд в системе не играет роли. Необходимо отметить также, что в 
том случае, когда система обладает определенной симметрией, урав
нение (11) значительно упрощается.

On equation for the phase density in a system of gravitating par
ticles. The differential and integral equations for the Fourier-transform 
of the phase density is found. The numerical method- of the solution of 
the basic integral equation is discussed.
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ОЦЕНКИ БЛЕСКА ИЗБРАННЫХ ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА

В 1967—69 годах Б. Е. Маркарян опубликовал два списка от
крытых им галактик с ультрафиолетовым континуумом в спектре [1, 2]. 
В настоящей работе приводятся фотоэлектрические оценки блеска и 
цвета для двадцати объектов из второго списка Б. Е. Маркаряна [2], 
большинство из которых обнаруживают эмиссии в видимой части 
спектра [3]. Фотоэлектрические измерения галактик Маркаряна дела
лись ранее Д. В. Видманом и Э. Е. Хачикяном [4, 5].

Наблюдения проводились в ноябре 1969 года с помощью 125-cjw 
рефлектора Крымской станции ГАИШ. В качестве приемника излу
чения использовался электрофотометр В. М. Лютого [6] с английским 
фотоумножителем EMI, работающий в схеме счета импульсов. Изме
нения пелись дифференциальным способом относительно звезд с извест
ными внеатмосферными величинами; коэффициенты прозрачности оп
ределялись каждую ночь. Все наблюдения проведены с круглыми кон
центрическими диафрагмами диаметром 10 и 25 секунд дуги. Для окон
чательной обработки отобраны результаты четырех ночей (5/6, 11/12, 
13/14 и 15/16 ноября) с хорошими атмосферными условиями, с тур
булентным диском не более 1—1.5 сек.

Результаты измерений приведены в нижеследующей таблице, ко
торая содержит номера галактик согласно Б. Е. Маркаряну [2], вели
чину диафрагмы фотометра, блеск и цвет галактики, среднюю квадра
тичную ошибку и число проведенных оценок. Каждая оценка состоит 
из трех—десяти индивидуальных отсчетов. В. таблице первая строка V>.



350 КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ՜

звезд в системе не играет роли. Необходимо отметить также, что в 
том случае, когда система обладает определенной симметрией, урав
нение (11) значительно упрощается.

On equation for the phase density in a system of gravitating par
ticles. The differential and integral equations for the Fourier-transform 
of the phase density is found. The numerical method- of the solution of 
the basic integral equation is discussed.

13 явваря 1970
Бюраканская астрофизическая

обсерватория В. Ю. ТЕРЕБИЖ.

ЛИТЕРАТУРА

1. В. С. Владимиров, Уравнения математической физики. Наука, М., 19671

ОЦЕНКИ БЛЕСКА ИЗБРАННЫХ ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА

В 1967—69 годах Б. Е. Маркарян опубликовал два списка от
крытых им галактик с ультрафиолетовым континуумом в спектре [1, 2]. 
В настоящей работе приводятся фотоэлектрические оценки блеска и 
цвета для двадцати объектов из второго списка Б. Е. Маркаряна [2], 
большинство из которых обнаруживают эмиссии в видимой части 
спектра [3]. Фотоэлектрические измерения галактик Маркаряна дела
лись ранее Д. В. Видманом и Э. Е. Хачикяном [4, 5].

Наблюдения проводились в ноябре 1969 года с помощью 125-cjw 
рефлектора Крымской станции ГАИШ. В качестве приемника излу
чения использовался электрофотометр В. М. Лютого [6] с английским 
фотоумножителем EMI, работающий в схеме счета импульсов. Изме
нения пелись дифференциальным способом относительно звезд с извест
ными внеатмосферными величинами; коэффициенты прозрачности оп
ределялись каждую ночь. Все наблюдения проведены с круглыми кон
центрическими диафрагмами диаметром 10 и 25 секунд дуги. Для окон
чательной обработки отобраны результаты четырех ночей (5/6, 11/12, 
13/14 и 15/16 ноября) с хорошими атмосферными условиями, с тур
булентным диском не более 1—1.5 сек.

Результаты измерений приведены в нижеследующей таблице, ко
торая содержит номера галактик согласно Б. Е. Маркаряну [2], вели
чину диафрагмы фотометра, блеск и цвет галактики, среднюю квадра
тичную ошибку и число проведенных оценок. Каждая оценка состоит 
из трех—десяти индивидуальных отсчетов. В. таблице первая строка V>. 



КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ 351

далее В— V и 13—В. Величины, не имеющие средних квадратичных 
ошибок, следует рассматривать как предварительные. Измерения с 25" 
диафрагмой для объектов с малыми угловыми размерами №№ 106 и 
205 не приводятся, как не имеющие физического смысла ввиду помех 
со стороны близких галактик.

Полученные величины могут быть представлены на двухцветной 
диаграмме (рис. 1). Кроме наших измерений, приведены фотоэлектри
ческие данные для некоторых галактик Маркаряна, согласно [5], а 
также цвета ядер галактик Сейферта с 5" диафрагмой [7].

На диаграмме различными символами обозначены галактики Мар
каряна без эмиссий, галактики Маркаряна с эмиссиями и галактики Мар
каряна с широкими эмиссиями в спектре, подобные ядрам Сейфертов
ских галактик. Явно заметна корреляция характера эмиссий с цветом. 
Галактики с широкими эмиссиями в спектре обладают также более 
голубым цветом. По-видимому, как широкие эмиссии, соответствующие 
большим скоростям разлета газа, так и интенсивный голубой цвет 
характеризуют ядра галактик в стадии максимума активности.
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Таблица Г

№№ Диафрагма В֊У и-в 0- л

1 2 3 4 5

71 10' 14.11 1
.48

- .58
73 10 15.17 1

.74
—

79 10 14.27 ±0.04 7
.47 .03

- .78 .04
25 13.82 .03 5

.54 .02
- .70 .02

89 10 15.35 1
.56

- .40
25 14.83 .01 2.

.55 .02
- .33 .00

92 10 15.02 1
.53

— .41
25 14.30 .01 2

.50 .03
— .20 .15

93 10 15.63 1
.63

— .29
25 15.23 .02 2

.70 .02
- .27 .01

95 10 16.21 • 1.
.46

- .34
25 15.40 1.

.46
— .11

96 10 15.30 1
.63

— .59
25 14.95 .00 2

.39 .03
- .30 .02

98 25 14.78 .03 3
.51 .02

— .16 .02
99 25 15.86 .06 4.

.49 .06

.38 .10
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Таблица 7 (продолжение)
1 2 1 3 « 5

101 10' 14.29 
.64 
.05

1

25 13.58 
.59 
.03

1

104 10 15.39 
.45 

- .38

1

25 14.43 
.45 

— .28

.15 

.05 

.05

2

105 25 15.81 
.68 

— .10

.10

.02

.09

4

106 10 16.22 
.22 

— .90

.05 

.Of.

.06

4

111 25 14.20 
.51 

- .20

.06 

.01 

.02

3

113 10 14.49 
.57 
.15

1

124 25 15.33 
.61 

— .47

.02 

.04

.06

5

141 10 15.09 
.60 

- .45

1

25 14.90 
.63 

- .36

.07

.00 

.00

2

142 10 15.77 
.44 

— .58

.02 

.10

.11

2

205 10 15.16 
.31 

— .90

.07

.02

.04

3

Автор признателен Б. Е. Маркаряну за любезное предоставление, 
поисковых карт голубых галактик до публикации, а также В. Г. Еф
ремову за помощь в наблюдениях.

The estimation of brightness of selected Markarian galaxies. Re
sults of the photoelectrical UBV — observations of the blue Markarian 
galaxies by means of the 125-cm reflector are given. On the two-color
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U—B, B—V diagram the blue galaxies with broad emission lines like 
the Seyfert galaxy nuclei fall to the quasi-stellar object region.

10 января 1970 
Крымская станция Г АИШ Э. А. ДИБАЙ
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