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На снимках, полученных н шмидтовск фокусе 2-.м телескопа Таутенбургской 
обсерватории, определены морфологические типы и описаны структурные детали 40 
галактик Маркаряна с ультрафиолетовым континуумом. Более 50 °/0 изученных га
лактик имеет спиральное строение. Большинство галактик имеет структурные пе- 
кулярности.

Систематическое морфологическое изучение галактик Маркаряна с 
ультрафиолетовым избытком излучения было начато одним из авторов [1| 
на снимках, полученных в шмидтовском фокусе двухметрового универсаль
ного телескопа Таутенбургской обсерватории в ГДР. В настоящей статье 
.мы приводим морфологические типы и описание структурных деталей 
40 галактик Маркаряна, еннмки которых в цвете В получены на том же 
телескопе. Масштаб снимков 51" на .«.и. Для трех галактик — Маркарян 
185. 186 и 190 — снимки получены в лучах U, В и V с целью дальнейшего 
фотометрического исследования. Описание этих галактик основывается на 
просмотре их на всех полученных снимках.

Из списков [2—6] были избраны, в основном, галактики со сравнитель
но большими угловыми размерами. Поэтому наша выборка непригодна для 
статистики компактных объектов. В настоящей статье мы не приводим опи
сание галактик, данное в примечаниях к спискам (2—6| их авторами. В не
которых случаях на наших негативах подтверждаются типы галактик, опре
деленных ими. Для каждой изученной галактики ниже мы приводим опи
сание морфологической структуры, а также абсолютные звездные величи
ны, взятые из [7— 10i или вычисленные нами по известным красным сме
щениям. В этих случаях использованы видимые звездные величины, опре
деленные в [2—6]. При этом во все определения абсолютных величин вне-
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сена поправка за межзвездное поглощение по формуле Aw=0.24 cosec b. ч 
дли постоянной Хаббла взято значение 75 к.ч сек~'Мпс

Маркарян 4. Спиральная галактика с перемычкой типа SBc; обладае! 
очень ярким звездообразным ядром. В северной ветви имеются три ярких 
сгущения, а южная ветвь состоит из более слабых сгущений (М —18.1)

Маркарян 5. Пекулярная галактика. От звездоподобного ядра тянетгя 
слабый изогнутый хвост к северу. Объект похож на Маркарян 22 (11) (в 
этой работе номера отпечатков Маркарян 22 и 49 перепутаны). Для обеих 
галактик длина хвоста порядка 1000 пс (М —13.9).

Маркарян 6. 1 алактнка типа SO/а. На нашем снимке она имеет яркое 
звездообразное ядро с угловым диаметром 9". Внешние части галактики 
очень слабые. На красной карте Паломарского атласа яркая центральная 
часть галактики имеет размеры 27" на 20". На синей карте размеры цен
тральной яркой области меньше (17"Х 13") (типа Сейферта, М —19.9).

Маркарян 33. Галактика типа S0. Обладает продолговатым ярким цен
тральным телом, окруженным слабой бесструктурной оболочкой. На сним
ке с короткой экспозицией не видно звездообразного ядра (М =—17.8)

Маркарян 35. Пекулярная галактика. Центральная часть состоит ил 
трех тесно расположенных конденсаций. Наиболее яркой из них является 
северо-западная, расположенная асимметрично относительно главного тела 
галактики. В юго-восточной части галактики из основного тела выходит 
струя, состоящая из двух сгущений. В юго-западной части галактики 
имеется вытянутое яркое сгущение (М=—17.6).

Маркарян 175. Галактика типа S0 с маленьким звездоподобным ядром 
н слабой вытянутой оболочкой (М — 19.1).

Маркарян 179. Галактика типа SB (г)Ьс. Обладает маленьким звездо
подобным ядром и хорошо выраженными спиральными рукавами, исходящи
ми из внутреннего кольца. Перемычка несколько слабее кольца 
(М= — 19.7).

Маркарян 185. Галактика типа SB(r)b со звездоподобным ядром. В 
лучах U и В ядро имеет более диффузный вид. В цвете V оно более звездо
образное. В лучах U и В перемычка более слабая, чем в лучах V 
(М= —20.3).

Маркарян 186. По-видимому. типа SBO/а. Обладает сложным ядром, 
состоящим из трех сгущений. Два из них находятся в контакте. Сложная 
структура ядра видна на снимках с короткими экспозициями во всех трех 
лучах (М=—15.7).
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Маркарян 190. Галактика типа SO. Центральное тело имеет сложную 
структуру. В самом центре наблюдается слабое звездообразное ядро, окру
женное прерывающимся кольцом неоднородной яркости. Эта структура 
хорошо видна в лучах U (М = —17.6).

Маркарян 319. Галактика типа Sb. Имеет яркое ядро, массивные спи
ральные рукава, на концах которых яркость заметно увеличивается 
(М= — 20.5).

Маркарян 321. Галактика типа Sc с маленьким звездоподобным ядром. 
Спиральные рукава значительно ярче в непосредственной близости от ядра. 
Имеются яркие сгущения в рукавах как вблизи ядра, так и на больших рас
стояниях от него (М= — 21.2).

Маркарян 325. Пекулярная галактика, состоящая из нескольких сгу
щений разных яркостей. Три из них расположены на одной прямой н со
ставляют основное тело галактики. Три других сгущения, находящихся вне 
основного тела, связаны с последним мостиками. Северное из этих сгуще
ний имеет красный цвет (М — 19.6).

Маркарян 326. Галактика типа SB(r)bc. Имеет очень яркое маленькое 
звездообразное ядро и слабую короткую перемычку (М= — 18.7).

Маркарян 331. Галактика типа Sa. Сгущение, находящееся близко от 
ядра, кажется проектирующейся звездой (М=—18.7).

Маркарян 332. Галактика с перемычкой типа SB(b) Имеет маленькое 
звездообразное ядро. Северный рукав кончается сгущением невысокой яр
кости (М= — 20.2).

Маркарян 334. Пекулярная спиральная галактика с деформированны
ми рукавами. Имеет яркую вытянутую центральную часть (М —20.6)

Маркарян 404. Этот объект является сгущением в спиральном рукаве 
яркой галактики NGC 2964 типа SABR Ьс по де Вокулёру (12] 
(М= — 19.0).

Маркарян 405. Эллиптическая галактика по де Вокулёру [12|. На на
ших снимках она имеет сравнительно большую и яркую центральную часть 
(М=>).

Маркарян 408. Компактная галактика высокой поверхностной яркоспи. 
Окружена слабой оболочкой (М -— 16.7).

Маркарян 409. Галактика типа 60 с ярким звездообразным ядром.
внешняя оболочка обладает низкой поверхностной яркостью (М=— 17.3).
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Маркарян 411. Компактная галактика. Нет признаков двойственности 
как это предполагалось в ,5] (М՜ —16.8).

Маркарян 412. Вытянутая некомпактная галактика. В центре имеется 
яркая структура, похожая на перемычку. Если эта структура реальна, то 
объект принадлежит к типу 5Вс (М= — 18.6).

Маркарян 413. Компактный объект с ярким центральным сгущением 
окруженным более слабой оболочкой. (М —20.7).

Маркарян 518. Галактика типа 50. Центральная яркая часть окруже
на слабой оболочкой (М—— 21.7).

Маркарян 519. Галактика типа 5а с ярким звездообразным ядром 
(М=?).

Маркарян 520. Пекулярная галактика. Общее строение такое, как опи
сано в [6 . На наших снимках с различными экспозициями видно централь
ное сферическое яркое тело диффузного вида, с северо-восточной стороны 
которого имеется сгущение более низкой поверхностной яркости 
(М= —21.0).

Маркарян 521. Галактика с не очень конденсированной, но яркой цеп 
тральной частью. Имеет очень слабую оболочку неправильной формы 
(М =?).

Маркарян 523. Галактика типа 5а. На снимке с малой экспозицией 
видны звездоподобное ядро и мало развитые толстые спиральные рукава 
(М —20.2).

Маркарян 524. Эллиптическая галактика (М — 19.8).

Маркарян 572. Сильно наклоненная спиральная галактика типа 5։ 
с маленьким, слегка вытянутым ядром невысокой поверхностной яркости 
(М= — 19.5).

Маркарян 574. На наших снимках совершенно не отличается от звезд 
(М= ?).

Маркарян 575. Галактика типа 5ВЬ со звездоподобным ядром и яркой 
перемычкой (М= — 20.9).

Маркарян 577. Галактика типа 50 с ярким ядром. Вне ядра поверх
ностная яркость очень низкая (типа Сейферта. М = —22.2)

Маркарян 590. Согласно [6] является галактикой типа 50/а. На нашем 
снимке с короткой экспозицией она имеет яркое звездообразное ядро (тн- 
иа Сейферта. М= —20.7).
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Маркарян 591. На Паломарских картах кажется сильно конденсиро
ванным компактным объектом. На нашем снимке обладает низкой однород
ной поверхностной яркостью без центрального сгущения (М = —21.2).

Маркарян 592. Пекулярная спиральная галактика с двумя короткими 
яркими рукавами. По относительным размерам центральной части она 
должна быть классифицирована как За. а по степени открытости спираль
ных рукавов—как Ьс. Галактика обладает очень ярким звездоподобным 
ядром (М =—20.7).

Маркарян 596. Пекулярная спиральная галактика. В центре объекта 
наблюдается очень слабое продолговатое сгущение (М= ?).

Маркарян 599. Пекулярная галактика. Нет признаков двойственности, 
подозреваемой в [6, (М — 20.6).

Маркарян 600. Спиральная галактика типа ЗВЬ или Б Вс. Передержан
ная на Паломарских картах центральная часть представляет собой пере
мычку и внутреннее кольцо. Видимые на картах внешние рукава исходят н£ 
внутреннего кольца (М= — 15.5).

Обсуждение. В табл. 1 приведено распределение галактик по морфоло
гическим типам и по видам спектра согласно Б. Е. Маркаряну [2], При этом 
тип 5 объединен с типом 8(1, а тип (1—с типом (18. Первая половина таблицы 
включает галактики, изученные в настоящей статье, а во второй половине 
таблицы эти галактики рассматриваются совместно с 26 галактиками из ра
боты (1|. В обоих случаях исключены компактные объекты и галактики с нс* 
определенными морфологическими типами. Как видим, максимум рас
пределения достигается в случае спиральных галактик, нормальных и с пе
ремычкой. составляющих около 55% всех изученных. Такой высокий про
цент спиральных галактик среди галактик с ультрафиолетовым контину
умом находится в хорошем соответствии с тем. что спирали составляют 
большинство среди хаббловских типов вообще. По данным второй полови
ны табл. 1 имеется некоторый избыток относительного числа галактик с пе
ремычкой. Как было отмечено в работе [Г], это находится в согласии с фак
том преобладания пекулярных ядер у этого типа спиралей.

Сравнение вида спектров с морфологическими типами галактик пока
зывает определенный избыток звездоподобных спектров по сравнению с 
диффузными в случае галактик с перемычкой и линзовидных Это указывает 
на относительное преобладание звездоподобных ядер у этих типов галактик.

В табл. 1 приведены средние по морфологическим типам абсолютные 
величины М. И? этих данных видно, что среди галактик с ультрафиолето
вым континуумом (исключая компактные объекты) ярчайшими являются 
нормальные спирали. Следующим по светимости типом является тип 80 
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Однако все три галактики Сейфертовского типа, включенные в настоящую 
работу, принадлежат типу 80. При их исключении средняя абсолютная ве
личина 50-галактик оказывается равной— 18'"7.

Таблица /

Морфологи
ческий тип

По 34 галактикам По 6'J галактикам

» n.+.a lna+a. 1 M N % |N. ,a|Nd+d։ M

E 2 5.9 1 1 — 2 3.3 i ! i —

SO 8 23.5 6 2 -19T2 9 15.0 7 । 2 -19”5
S 10 29.4 5 5 -20.0 14 23.4 7 1 7 -19.9
SB 9 26.4 6 3 -18.4 19 31.6 12 1 7 -18.7
Pcc. 5 14.8 1 4 -17.9 12 20.0 4 1 8 -18.7
Irr. 4 6.7 1 1 з 

1
-18.5

Основным результатом морфологического исследования галактик Мар
каряна является установление наличия у большинства из них структурных 
пекулярностей. Как было отмечено в [1], получается как бы своеобразная 
корреляция между наличием ультрафиолетового избытка излучения и мор
фологией галактик. С другой стороны, есть основания полагать, что галак
тики с ультрафиолетовым континуумом являются молодыми образования
ми [2. 13]. Поэтому можно предположить, что обе особенности галактик 
Маркаряна являются следствием процессов, приводящих к формированию 
галактик из первоначального тела.

Авторы выражают благодарность Е. Бартлу. Н. Цннеру и П. Лохно за 
содействие в наблюдениях. Одни из авторов (А. Т. К.) глубоко благода
рен руководству ЦИА АН ГДР за предоставленную возможность наблю
дать на двухметровом телескопе.

Центральный институт астрофизики
АН ГДР

Бюрзканская астрофизическая
обсерватория

MORPHOLOGICAL INVESTIGATION 
OF 40 MARKAR1AN GALAXIES
F. BÖRNGEN, А. T. KALLOGHL1AN

Morphological types are determined and structural details are 
described for 40 Markarian galaxies on the plates obtained with 2-m 
Tautenburg telescope. More then 50 % of the studied galaxies have 
spiral structure. Most of galaxies have structural peculiarities.





АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

( ЦЕНТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ ГАЛАК I ПК ВЫСОКОЙ 
ПОВЕРХНОСТНОЙ ЯРКОСТИ II

М Л АРАКЕЛЯН. Э. Л ДИВАЙ, В. Ф. ЕСИПОВ 
Поступнлл 3(1 млртй 1։>75

Принпденм ргяультаты сш лтрлльиы■ нлПалм»ннЛ ։>К обю'яоы к« списка |2| 
1ЛЛЛЯГНЯ ИЫГОВоП nont'p «IHM'гной И|1ИО' 111. В СППНТрЛЖ 50 ГЛАЛЯН1Я оби Л ру жены »Hin: 
• 1ННН1ЫГ ЛИНИИ И нлмгргны ярлгны՛1 ГЫГ|Ц|<|||1Н ОбЪГЯТШ V/ 42, 7՝*. HI II Г2П проил 
лини гионтрпAI.HMI՝ oiiiAriiiKiriH ядер талаятмя Спйфсртл. B<i«m<hriio. что mimip«՝ ярмо 
тирлян ннмо огобгпног»и л»н» галантна икает и объеят NO. В лшм случае обю'ятм 
V НО и HI 1О('1ляляип 1г«<»Анропл11нум1 пару <«■ Ai|n'pи>н<ян« 1ллая1ия < юнниимм рас
стоянием пяоло 30 кис.

Подчсрннмаится нчОмгом объектпи яысояпй гйгтимоетн '|м*дн о՛« гяллятип ни 

соя о Л iiiiiti’ptiHiciiiiiA яркостм, и гилятрак яотормя имеются awihtiioiihm»՛ линии,

В 11| были изложены результаты спектральных наблюдении галактик 
высокой поверхностной яркости ил списка |2|. проведенных весной 1974 г 
in 125 < w рефлектором Крымской станции ГАНИI В настоящей статье 
прингдены результаты а на мничных наблюдении, произведенных осенью 
того же Года.

В сентябре и октябре 1974 г с аппаратурой, описанной в |1[, были 
получены спектры 98 объектов списка |2| и и спектрах 50 ил них наблюл*- 
лнсь эмиссионные линии Красные смещения и глазомерные оценки нитгн* 
chiiihk ni пмиссиинных линий .»тих 50 галактик приведены и табл. I В«՛ 
игором столбце таблицы припедены видимые пелнчниы >пг по Каталогу 
галактик и скоплении галактик Цпнккн и соаптороп |3, 4|. п гретым 

красные смещения Z, и четвертом средние поперхиосгные яркости /Г в 
ПЯТОМ седьмом интенсивности ЭМИССИОННЫХ ЛИНИИ, причем »(Ни и 
ü’m обозначают coot неге iiichho сильную, умеренную и слабую эмиссии 
Наконец, в восьмом столбце таблицы приведены абсолютные величины 
М|м нычислснпыс при постоянной Хаббла 75 к.н сск 1 Лш< 1 и с поправ
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кой за поглошенне в Галактике, равной 0.25 СО$ес | 6” |. Некоторые сведе

ния о галактиках с эмиссионными линиями и их спектрах даны в примеча

ниях к таблице.

Таблица 1

№ п'р ■ В
Интенсивность вмнссиоиных линий

М,
|5 11| 1.1 6717 31 (МП) >>. 6548/83 н.

1 * 4 ։ 7 8

1 14.6 0.013 21.8 0՛ т Я - 19.3

II 15.0 0.015 2’ .9 — — 0' -19.2

15 15.0 0.034 21.9 0' т » -21.1

16 15.4 0.005 21.8 О» а> о> -16.3

18 15.1 0.006 21.» — ш т -17.1

19 14.1 0.017 22.0 «» т я ֊20.5

20 15.3 0.023 21.5 — а* 0' ֊20.0

23 15.0 0.018 21.8 — 0» а> -19.8

25 15.0 0.032 21.6 — — и՛ —21.0

26 14.3 0.015 21.2 — — О' -20.1

33 14.2 0.023 21.2 О' т я -20.9

36 14.3 0.063 21.7 — — 0' -23.2

37 11.4 0.018 21.5 п՛ «• т -20 4

41 13.4 0.020 20.8 т я 21.6

42 14.2 0.036 21 8 т -22.1

44 15.4 0.056 21.9 — и> -21.6

47 15.2 0.016 21.9 — о» «■ -19.1

50 14.7 0.003 21.6 — — о» - 16.0

52 15.0 0.084 21.3 — — а> -23.0

54 15.5 0.046 22.0 — ы Л1 -21.1

58 14.3 0.058 21.7 — о> т -23.2

60 15.3 0.019 21.6 и» т —19.4

68 15.0 0.034 21.5 — — т -21.1

69 14.9 0.027 21.9 — — о> 20.6

70 13.4 0.015 21 6 — и՛ т -21.0

71 14.4 0.017 21.9 — — т -20.2

72 14.0 0.017 21.5 О' ։։՛ т -20.7

77 13.2 0.016 21.6 — т я -21.5

79 13.6 0.020 21.0 «• — т -21.6

80 15.2 0.035 21.9 0» т я -21.1

81 14.9 0.035 21.7 И» и> я -21.4

83 15.3 0.013 22.0 Я я я ֊18.1

86 15.4 0 046 21.2 — — а՛ ֊21.5
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 3 4 5 ь 7 8

87 14.6 0.017 21.6 — а» > -20.1
88 13.5 0.015 22.0 — и՛ и» —20.8
8ч 13.9 0.017 21 8 т т т ֊20.9

99 15.2 0.003 21.3 — — и» ֊15.6
10<» 15.7 0.022 22.0 — и* т ֊19 4
101 14.2 0.001 21.5 — а» (-15 5)
108 14.8 0.067 21.3 — и» и> ֊22.8
113 15.1 0.007 22.0 — — и> -17.7
114 14.6 0.059 20.8 — ал. и՛ -22.8
115 15.5 0.007 21.9 — а՛ ш ֊17.3
116 14.7 0.015 21.6 — — и» -19.8
117 15.5 0.046 21.9 — — О» -21.4
118 15.4 0.010 21.4 — — и» -18.3
119 15.4 0.028 21.1 — — и» -20.5
120 14.6 0.033 21.3 — — 1 -21 7
590 15.6 0.018 21.4 — О» и» -19.0
591 15.5 0.021 21.8 и> ГА» т 19.7

1. Лннэонидная галактика |5] с сильной Нт . умеренной интенсивности дубле
том II] XX 6548/83 и слабым дублетом |5 П| 6717/31.

11. Компактный эллиптичный голубой объект со слабой Н> .
15. Нейтрального цвета компактный эллиптичный объект с сильной Н։ , уме

ренной интенсивности дублетом II] ' '■ 6548 8л и слабым дублетом |8 П| XX 6717 31- 
Линни наклонны-

16. Нейтрального цвета компактный эллиптичный объект со слабыми Нт .
II) X/. 6548 83 и (5 II] XX 6717/31.

18. Нейтрального цвета компактный эллиптичный объект с умеренной интен
сивности Н։ и слабым дублетом ]№ П| ЛА 6548 83.

19. Пекулярном голубам галактика с сильной Нт . умеренной интенсивности 
дублетом |№ II] а/ 6548,83 и слабым дублетом |5 П| Хл 6717/31.

20. Нейтрального цвета очень компактный эллиптичный объект со слабыми 
Н, и |Ы II] Хл 6548 83.

23. Нейтрального цвета эллиптичный объект со слабыми Н։ и |И II] н 6548 83.
25. Компактный эллиптичный красный объект со слабой Н> .
26. Лннзовидная галактика со слабой Нт . Кроеное смещение по линиям по

глощения было определено ранее М. Л. Хьюмасоиом. Н. У. Мэйоллом и А. Р. Сан- 
дейджем ]6].

33. Пекулярная галактика или несколько галактик. В спектре наблюдались 
сильная Нт . умеренной интенсивности |М II] а/, 6548/83 и слабый дублет (5 II] аа 
6717/31.

37. Пекулярная очень голубая галактика с умеренной интенсивности Н> н 
слабыми дублетами II] XX 6548,83 и |5 II] ла 6717 31.
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41. Эллиптнпнын голубой объект С СИЛЬНОЙ Hi . умеренной ИНТСНС1ПМГОСТИ 
|N II] t.t. 6548 83 и слабым дублетом (S П| " 6717/31. Линии наклонны

42. Галактика типа .Sn |5|. В красной части спектра наблюдалась лишь уме
ренной интенсивности Hi шириной около 60 А. что свидетельствует о принадлеж
ности объекта r галактикам сгйфертонского тина. Наблюдалась также и видимой 
области спектра, где присутствуют слабая узкая линии |О1П| ' 5007 и широкая H՛ •

44. Эллиптичный объект с красной оболочкой. В спектре наблюдались слабые 
Нч и |N II | л) 6548 83.

47. Компактный, почти симметричный голубой объект со слабыми Hili |N II | //. 
6548 83.

50. Лин.зопиднлн галактика |5], по-виднмому. голубая. В спектре наблюдалась 
лишь слабая Н< .

52. Компактный »длин гичнын красный объект со слабой диффузной Н> .
54. Нейтрального инета эллиптичный объект с умеренной интенсивности Н. и 

слабым дублетом |N II| X). 6548/83.
58. Линзопиднам галактика |5| с ярким голубым ядром. В спектре содержатся 

умеренной интенсивности Н» и слабый дублет |N II| >./. 6548 83.
60. Компактный объект с красной оболочкой. В спектре наблюдались умерен

ной интенсивности Н. н слабый дублет |N II] /л 6548 83.
68. (V Zw 149). Компактный симметричный, очень голубой объект с Н-. уме

ренной интенсивности.
69. Нейтрального цвета аллиптичныЙ объект со слабой Hi
70. Спиральная галактика с ярким голубым ядром. В спектре наблюдались 

умеренной интенсивности Н- и слабый дублет |N II] " 6544/83
71. Голубая плоская система с Н, умеренной интснсипногтп.
72. Компактный пекулярный голубой объект с умеренной интенсивности Н. и 

слабыми |.N П| м 6548 83 и (S 11| >• 6717 31
77 Спиральная галактика 15] нейтрального циста с сильной Н։ и умеренной 

интенсивности (N II | 6548/83. Линин наклонны.
7). Нейтрального цвета спиральная галактика |5|. В красной области спектра 

наблюдались умеренной интенсивности Hi шириной — 60 А и слабые узкие линии 
дублета [S II] п 6717.31. Таким образом, объект обладает спея iралънычи особен
ностями ядер сенфертопскнх галактик. В видимой области наблюдались слабая у »кан 
линия |О III] / 5007 и широкая Hi .

80. Юго-западный компонент пары V Zw 233 |7|. Согласно |7| нейтрального 
цвета спиральная галактика с перемычкой. В красной области спектра нами наблю
дались сильная очень диффузная Нч . умеренной интенсивности |N II| Л/. 6548 83 и 
слабый дублет |S П| .՛> 6717 31. Объект, возможно, обладает спектральными особен
ностями ядер Сейфертовских галактик. В видимой области имеются слабая линия 
|О III] А 5007 и диффузная H.i

81. Северо-восточный компонент пары V 7.w 233 |7|. янлию1цн'1ся. согласно |7|, 
нейтрального цвета вллиптичсской галактикой. Обладает особенностями ядер сей- 
фсргонских галактик. Спектр сходен со спектром предыдущего объекта, но ширина 
Н. несколько больше 60 А), а дублет Ииннионанного азота в ятой галактике 
слабее. Если объект № 80 действительно обладает спектральными особенное гимн 
ядер Сейфертовских галактик, то мы имеем изолировочную пару Сейфертовских га
лактик на угловом расстоянии -» 45՜ |7|. чему соответствует линейное расстояние 
около 30 кпе.

83. Спиральная галактики с перемычкой [5]. В спектре содержатся исключи
тельно сильные линии Нч , |N llj 'f 6548/83 и |S II] >> 6717 31.
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86. Нейтрального циста почти звездообразный объект со слабой Н« .
87. (V Хмг 261). Компактный эллиптичный голубой объект с сильной Н. и сла

бым дублетом II| /> 6548/83.
88. Пекулярная спираль [51 голубого циста со слабыми наклонными Н-. и 

[14 1Ц / > 6548 83.
89. Галактика типа БВа с ярким голубым ядром. Спектр ранее наблюдался 

Р. Мннконскнм (см |6|), однако о наличии линии г 3727 анторы |6] нс сообщают. 
Мы наблюдали умеренной интснснкиостн (диффузную) II] " 6548 83 и [5 П|
՛՛ 6717 31 с красны* смещением, хорошо согласующимся со значением, прикедсн- 
ным и |6|.

9”. Компактный эллиптичный красный объект со слабой диффузной Нт .
КМ). Компактный сильно иытянутый голубой объект с умеренной интенсивности 

Н. и слабым дублетом |14 II| н 6548,83.
101. Эллиптическая га клитика |5| со слабой Н։ .
108. Эллиптичный голубой объект с оболочкой. В спектре ноблюдались слабые 

Н. и |И II] /> 6548 83.
113. Нейтрального циста плоская система со слабой Н. .
114. Эллиптическая или линзоииднан галактика |5| со слабой Нт .
115. Симметричный объект е красной оболочкой. В спектре наблюдались 

слабые Н. и |№ П| '՛ 6548 83. Линии наклонны.
116. Нейтрального цвета эллиптичный объект со слабой наклонной Нт .
117. Нейтрального цнега аллипгичный объект со слабой диффузной Нт .
118. Нейтрального цпетп аллипгичный объект со слабой Н։ .
119. Нейтрального цвета эллиптичный объект со слабой диффузной Н-» .
120. Нейтрального цвета почти симметричный объект с искривленной струей 

или слабым спиральным рукаяом В спектре имеется исключительно сильная Н. с 
шириной не менее, чем 150 А. Объект с ярко пыраженными спектральными особен
ностями ядер галактик Сейферта.

54>О. Почти звездообразный красный объект со слабыми Н։ и |М II | >' 6548/83.
5“1. Почти звездообразный голубой объект с умеренной интенсивности Н и 

слабыми П| 6548/83 и |Б II] •» 6717 31. Линии наклонны.

Кроме перечисленных галактик осенью 1974 года наблюдались также 
объекты №№ 2. 4. 5. 6. 8. 10. 13. 17. 21. 22. 27. 28. 29. 30. 31. 32. 34. 38. 39. 
43. 45. 48. 49. 51. 53. 55. 56. 61. 63. 67. 73. 74. 75. 76. 78. 82. 90. 91. 
92, 93, 94. 95. 102, 103, 105. 110. 111. 589. в спектрах которых эмиссион
ные линии обнаружены не были

Обращает на себя внимание избыток объектов высокой светимости 
среди галактик высокой поверхностной яркости. Для количественной оцем- 
кн различия в средних светимостях галактик высокой поверхностно»։ ярко
сти и нормальных галактик необходимо рассмотреть функции светимости 
тех и других. Однако избыток объектов высокой светимости можно про 
иллюстрировать с помощью диаграммы Хаббла. Эта диаграмма, построен
ная по данным |1] и настоящей статьи (без объекта № 359, имеющего от
рицательную лучевую скорость), приведена на рис. 1. где прямая — стан
дартная зависимость между IgC* и видимой величиной, построенная в [6]. 
Как видим. 60 процентов галактик высокой поверхностной яркости нахи- 
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дятся выше прямой, изображающей эту зависимость для нормальных га
лактик. Избыток объектов высокой светимости средн галактик высокой по
верхностной яркости станет особенно наглядным, если сравнить рис. 1 г 
рис. 10 из [6]. Как видно из последнего, лишь для пяти процентов из 474 
галактик поля, исследованных в (6), выполняется условие сг 0.2 /п®

1.15 , т. е. М'։' <- 21.5. Между тем. указанным неравенствам удовлетве,-

т;

Рис. 1. Диаграмма Хаббла для галактик высокой поверхностной яркости, в 
спектрах которых обнаружены амиссионные липни. По оси абсцисс отложена вели
чина /Пр = тр — 0.25 (сохес | 6։։ | — 1) ■ К, где /^-поправка вычислена согласно 

|6|. Прямая — зависимость между с: и тр , построенная по всем галактикам, ис

следованным и |6|.

ряет почти пятая часть объектов рис. 1. На аналогичное обстоятельство 
для компактных галактик Цвиккн было обращено внимание Н. Кароззи, 
11. Шамаро и Р. Дюфло [в], отмстившими, что компактные галактики на 
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диаграмме Хаббла расположены между квазизвездными объектами и нор
мальными галактиками.

Разница между средними светимостями галактик высокой повсрхност 
нон яркости и нормальных галактик могла бы быть приписана разлнчииу 
в шкалах видимых величин в (6] и Каталоге галактик и скоплении галах- 
гик |3, 4]. Однако на самом деле звездные величины в Каталоге галактик 
и скоплении галактик в среднем, во всяком случае, нс меньше, чем в (6).

Наконец, следует отметить, что указанное выше различие в средних 
светимостях установлено пока лишь для галактик с эмиссионными линия
ми. Для того, чтобы выяснить, в какой мере это распространяется на га
лактики без эмиссионных линий, необходимы спектральные наблюдения 
с разрешением, лучшим, чем использованное нами.

Бюра канская астрофизическая 
обсеркаторня

Государстаонный астрономический 
институт им. П. К. Штернберга

THE SPECTRAL OBSERVATIONS OF GALAXIES 
OF HIGH SURFACE BRIGHTNESS. II

M. A. ARAKELIAN. E. A. DIBAY. V. F. YESIPOV

The results of spectral observations of 98 objects from the list 
[2| of galaxies of high surface brightness are presented. The emission 
lines are detected and the redshifts are measured in the spectra of 50 
galaxies. The objects No. 42, 79, 81 and 120 reveal the spectral pro
perties of nuclei of Seyfert galaxies. The object No. 80 has possibly 
less prominent Seyfert-type features as well. If so, the objects No. 80 
and 81 form isolated pair of Seyfert-type objects with mutual distance 
about 30 kpc.

The abundance of objects of high luminosity between the galaxies 
of high surface brightness having emission lines i» emphasized.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

ПОЛЯРИЗАЦИОННЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ КОМПАКТНЫХ 
ВНЕГАЛАКТИЧЕСКИХ ОБЪЕКТОВ

М. К. БАБАДЖАНЯНЦ. В. А. ГАГЕН-ТОРН 
Поступила 4 икмя 1 *«74

Приходятся результаты полмричационнык наблюдений ядер ссйфертопскнв га
лактик. N-галакгик ЗС 371 и ЗС 390.3 и квазара ЗС 345, выполненных я 1971 72 и. 
Изменения параметров поляризации у трех последних объектом сопостамлены с из
менениями блеска. Для ЗС 371 установлено сущее гни па ине детальной корреляции 
между изменениями степени поляризации и блеска и августе 1972 г. и получена 
оценке степени иолмризвцни у переменного компонента (14.4 ։/0). У ЗС 39<).3 на ос
новании всех имеющихся данных о поляризации и блеске обнаружена корреляции 
на временной шкале в несколько лет. Степень поляризации у переменного компо
нента (3.7 ° ф) и общее поведение поляризации очень похожи на таковые у NGC 
4151. По своим оптическим характеристикам ЗС 390.3. ио-видимому, ближе к Сей
фертовским галактикам, чем к ЗС 371.

Поляризационные наблюдения ядер Сейфертовских и N-галактнк и 
квазнзвездных объектов (в особенности сопровождаемые оценками блеска) 
очень важны для выяснения природы переменных компактных источников 
излучения, находящихся в этих объектах. Такне наблюдения проводятся 
в Астрономической обсерватории Ленинградского университета с 1965 г., 
и результаты их за 1965—1970 гг. собраны в работах (1. 2}. Здесь будут 
приведены результаты наблюдении, выполненных в 1971. 1972 и частично 
1973 годах.

Аппаратура и методика поляризационных наблюдении остались 
прежними (2). Для некоторых объектов параллельно с наблюдениями поля
ризации были получены фотоэлектрические опенки блеска в системе В. V 
(относительно звезд сравнения, указанных в [2։), для других оказалось 
возможным использовать фотограф։, ческис данные о блеске, полученные в 
ходе выполнения программы слежения за компактными внегалактическими 
объектами, ведущейся в АО ЛГУ. 
2-591
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Сейфертовские галактики. Наблюдения Сейфертовских галактик, по
лученные в 1966—70 гг.. уже позволили сделать заключения о природе ло
кализованных в их ядрах источников, ответственных за поляризацию и пе
ременность [3/. Поэтому в 1971—73 гг. были выполнены лишь отдельные, 
отрывочные наблюдения, результаты которых мы тем не менее считаем по
лезным привести здесь. Они даются в табл. 1. Всегда использовалась 
диафрагма диаметром 26". Столбец пг/п*  дает отношение потока от галак
тики к потоку от фона неба во время проведения поляризационных наблю
дений. — среднеквадратичное уклонение, оцененное из внутренней схо
димости результатов отдельных серий (как правило, наблюдение состоял՛*  
из четырех серин, в каждой из которых определялись относительные пара
метры Стокса pt и ру1 и занимало около 1ь5). Знаком (:) помечены 

неуверенные наблюдения — для них значение ол чисто формальное. Точ
ность наблюдений NGC 1275 осенью 1972 г. оказалась ниже обычной из-за 
неблагоприятных атмосферных условий.

* Пользуясь случаем, мы хотим испраннть допущенную нами а работе |3| 
ошибку п оценке напряженности магнитного поля и ядре NGC -1151. На самом дело 
вместо рапенстпа 1g-.։ 10.0 имеет место неравенство Ig '։ 10.0, а и атом случае
получить оценку напряженности ноля, используя полученное в [3| неравенство 
A' < 0.008 пс, нельзя.

В целом результаты наблюдений Сейфертовских галактик, приведенные 
в табл. 1. нс противоречат данным работ (1, 2] и выводам, сделанным в (3|՞.

N-ia.iaKTUKu. Наблюдения N-галактик ЗС 371 н ЗС 390.3. выполнен
ные в 1968—1970 гг., показали, что параметры поляризации их излучения 
переменны, причем у ЗС 271 было отмечено увеличение степени поляриза
ции во время всплеска излучения (2]. Поэтому именно этому объекту было 
уделено основное внимание в 1971—72 гг. Результаты наблюдении ЗС 371 
и ЗС 390.3 приводятся в табл. 2, которая построена аналогично табл. 1. Все 
наблюдения выполнены с диафрагмой 26" в интегральном свете (мультишс- 
лочной катод, = 0.53 |Q.

ЗС 371.— Результаты наблюдений ЗС 371 представлены графически 
на рнс. 1. где они сопоставляются с кривой блеска, нанесенной по данным 
работ [4. 5'. Точки, соответствующие неуверенным поляризационным на
блюдениям. обведены кружком.

Рассмотрение табл. 2 и рнс. 1 позволяет сделать следующие заключе
ния. Степень поляризации изменяется от 1.5 до 6.5%; существование из
менений в направлении поляризации также несомненно. Если взять только 
уверенные наблюдения, то для 1971 г. 0о=21°±6°, для 1972 г.—0q = 84°± 
±2° (сюда не включено наблюдение 20—21.6.72 г., явно свидетельствующее 
о существовании довольно быстрых изменений; некоторые изменения угла.
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Галактика л... ] И. 
2441000+ Фильтр р±-р

<*/.)
••±4 

0 %
В В-У Примечания

МСС 1068 14-15.10.71 239.48 11.08 +0.63
239.52 В 0.6+0.2 112+ 9 26.0
239.55 V 0.7+0.4: 94+15: 17.5 Мала продолж. набл.

ИСС 1275 26-27. 8.71 190.49 13.20 +0.61
15-16.10.71 240.43 13.21 +0.55

240.51 В 3.1+0.5 98+ 4 6.6
17-18.10.71 242.51 V 1.7+0.6: 77*10: 3.9 Неувер. учет фона
17 -18. 8.72 547.44 13 20: +0.51: 1 Нестабильи. проэр.

547.48 В 1.6+0.5: 106+ 9: 4.2
2- 3.10.72 593.45 В 2.1+0.6 141+ 8 6.7

593.54 R 3.1 10.6 149*  6 5.6
6- 7.10.72 597.41 В 0.8+0.5 152+18 6.0

597.43 13.28 —

397.51 V 1.3*05 125+12 5.3
8— 9.10.72 599.54 R 1.3+0.8: 136 ±19: 4.2 Мала продолж. иабл.

599.56 13.35 + 0.67
10-11.11.72 632.27 В 0.9+0.7: 141+22: 3 6 Нестабильи. прозр.
29-30.11.72 651.23 V 1.7x0.4 122± 7 4.0
30- 1.12.72 652.37 V 1.4+0.7 105+14 3.9

652.52 13.63 +0.62
24-25. 1.73 707.22 V 1.0+0.6 134+17 2.6

№С 3516 15 16. 3.72 392.51 12.91 —

392.53 В <0.3 — 6.0

1ЧСС 4151 23-24. 5.71 0Я5 35 12.07 +0.43
10-И. 7.72 509.27 12.48 +0.51
11-12. 7.72 511.28 12.54 +0.58

ЗС 120 25-26.10.71 249.51 14.85 +0.53

4- 5. 3.73 746.24 6. ф- 1.5+0.7 142+12 0.7
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РЕЗУЛЬТАТЫ НАБЛЮДЕНИЙ И-ГАЛАКТИК
Таблица 2

Обымт Дата ]. О. 
2441000

р ф 5р 15- Примечания

ЗС 371 23—24. 5.71 095.5 3.7*1.2: 61+ 9: 0.9 Мала продол ж. набл.
22-23. 7.71 155.5 1.7+0.7 30+12 1.2
26 -27- 7.71 159.5 6.3+0.7 27*  3 0.8
29-30. 7.71 162.5 6.5*1.0 18+ 4 1.0
31- 1. 8.71 164.5 5.2+0.8 38+ 4 0.7
18-19. 8.71 182.5 1.5+0.5 172+10 0.9
21-22. 9.71 216.5 5.5+0 4 18+ 2 1.4
6- 7. 4 72 414.5 4.0*1.6: 112+11: 0.7 мни

15-16 4.72 423.5 2.1+0.7: 45+ 9: 1.1 Неуиср. учет фона
21-22. 5.72 459.5 1.4+1.0: 54+20: 0.7 Мала продолж. набл.
20 21 6.72 489.5 4.3+0.6 154+ 4 1.1
18-19. 7.72 517.5 4.0+0.5 85 ± 4 1.0

4— 5. 8 72 534.5 3.5+0.7 78+ 6 1.3
5- 6. 8.72 535.5 4.2+0.5 89— 3 1.0
6- 7. 8.72 536.5 3.7+0.8 8М ՛ 6 0.8

8 9. 8.72 538.5 5.Н-0.3 88+ 2 1.1
10-11. 8.72 540.5 4.7+0.5 74+ 3 1.2
15-16. 8.72 545.5 3.7x0.5 77+ 4 1.2
2֊ 3. 9.72 563.3 5.9x0.8 741: 4 0.9

10-11. 9.72 571.5 5.2+0.6 85*  3 1.0
16-17. 9.72 577.5 5.6+0.8 82+ 4 0.8
17 -18. 9.72 578.5 5.9+0.6 90+ 3 0.5
30 31.10.72 621.5 5.6+0.8 95+ 4 0.9
9—10.11.72 631.5 1.8*0.9 90+ 5 0.7

ЗС 3903 24-25. 7.71 157.5 1.6+0.5 162+ 5 1.0
18-19. 8.71 182.5 3.5+0.8: 153 7: 0.8 Нсстабилън. нролр.

23-24. 8.71 187.5 1.6+0.6 4±10 3.7 Диафрагма 13'
4- 5. 8.72 534.5 1.6±1.5: 142+26: 0.5 Мала продолж. набл.
7 8. 8.72 537.5 1.6+1.6 165+28 0.6

10-11. 8.72 540.5 1.6+2.4 168+42 0.4
16 -17. 9.72 577.5 4.1+1.0 161+ 7 0.4
27-28. 6.73 861.5 1.7+1.2 163120 0.4

вероятно, имели место н в 1971 г.). Таким образом от сезона к сезону на
правление поляризации изменилось примерно на 60°. Вместе с тем. начинал 
с июля 1972 г. и до конца года, оно оставалось практически неизменным.
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Связь между степенью поляризации и блеском носит сложный харак
тер. В 1971 г. плавное изменение блеска в период Л. В. 2441159.5—216.5 
как будто бы сопровождалось изменением степени поляризации., коррели
рующим с изменением блеска. Однако наблюдение .1. □. 2441155.5, полу
ченное при приблизительно том же блеске, что и последующие два наблю
дения. дает существенно меньшую степень поляризации. В 1972 г. степень 
поляризации в сентябре в среднем была больше, чем в августе, хотя блеск, 
был заметно меньше.

Рис. 1. Сопостлнлсьнг результатов поляризационных наблюдений ЗС 371 с 
кривой блеска (1971—72 гг.).

Чрезвычайно интересным нам представляется существование деталь
ной корреляции между изменениями степени поляризации и блеска в авгу
сте 1972 г. Необходимые данные собраны в табл. 3. В первом столбце даст
ся Л. □.. во втором—степень поляризации, в третьем — величина В и се 
среднеквадратичная ошибка по данным работы (5] (в скобках указано число 
негативов, по которому получена оценка блеска). Результаты представле
ны графически на рис. 2. Изменения превышают возможные ошибки на
блюдений (хотя и незначительно), и мы считаем их реальными и взаимо
связанными, поскольку вероятность подобного случайного совпадения в по
ведении степени поляризации н блеска крайне мала. Отмстим, что наблю
дения получены при превосходных атмосферных условиях.

Наблюдаемая корреляция получает наиболее естественное объяснение, 
если считать, что в излучении ЗС 371 имеется компонент переменной ни- 
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тенсивностн, ответственный также н за изменения степени поляризации. 
Поскольку направление поляризации можно считать неизменным 
(Оо=82’±3° и ни для одного наблюдения уклонение не достигает За),

JD

Рис. 2. Детальная корреляция между ижменеииями степени полкрилации и 
блеска у ЗС 371 а августе 1972 г.

можно для изучения свойств этого компонента использовать тот же метод, 
что был применен нами ранее при изучении свойств переменного источника 
в ядре NGC 4151 [3]. Перейдем от звездных величин к потокам (мы приня 
ли за единицу поток F 2.94 10 ^вт/м1 гц, соответствующий В= 15"'50) 
и сопоставим величины полного и поляризованного потоков. При нахожде*  
иии поляризованных потоков мы используем данные поляризационных на
блюдений. полученных без фильтра, считая согласно (2), что параметры по
ляризации от длины волны практически не зависят. Величины полных и по
ляризованных потоков приводятся в четвертом и пятом столбцах табл. 3. и 
связь между ними графически представлена на рис. 3. Ошибки указаны в 
соответствии с данными табл. 2 и 3 (1а).

Таблица 3
СВЯЗЬ МЕЖДУ СТЕПЕНЬЮ ПОЛЯРИЗАЦИИ И 

БЛЕСКОМ У ЗС 371 В АВГУСТЕ 1972 г.

J. D.
2441000-i р (“/о) Дг=.

F 
(15m50~ 1)

534.5 3.5 14т79д:0Т,02(8) 1.923 0.0673
535.5 4.2 14.71+0.03(7) 2.070 0.0868
536.5 3.7 14.77+0.01(8) 1.959 0.0725
538.5 5.4 14.62+0.00(2) 2.249 0.1214
540.5 4.7 14.67±0.04(10) 2.148 0.1010
545.5 3.7 14.82+0.03(8) 1.871 0.0692

Точки удовлетворительно ложатся на прямую линию, так что измене
ния. наблюдавшиеся в августе 1972 г., могут быть объяснены существова-
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ином источника, интенсивность которого переменна, но степень поляриза
ции постоянна. Уравнение прямой, найденное способом наименьших квадра
тов.

Гр= 0.144 Г 0.208.

+ 0.015 ± 0.031

Степень поляризации излучения переменного источника дастся угловым 
коэффициентом н составляет, следовательно, 14.4% ±1.5%. Столь высокое 
се значение указывает на нетепловую, вероятно, синхротронную природу 
переменного источника.

Рис. 3. Связь между полным и поляризованным потоком у ЗС 371 п август«- 
\ЧП г.

В случае, если излучение, на которое накладывается переменное излу
чение. не поляризовано, поток его дастся точкой пересечения прямой с осью 
абсцисс. Для ГР —0 получаем Г=1.44, что соответствует В 15"1. По
скольку это превышает минимальный наблюдавшийся блеск (В= 15‘"8), 
можно заключить, что в ЗС 371 имеется еще по крайней мерс один перемен
ный компонент Излучение его. вообще говоря, также может быть поляризо
ванным. Тогда на основании данных табл. 3 оценить вклад отдельных ком
понентов в суммарное излучение нельзя, но оценка степени поляризации у 
переменного источника остается прежней.

Заметим еще. что если на графике, дающем зависимость В * от В, точ
ки располагаются вдоль кривой, это означает, что степень поляризации пе
ременного источника непостоянна. Расположение точек на рис. 3, возмож
но, указывает на очень слабую тенденцию к увеличению степени поляриза
ции переменного источника с увеличением блеска Однако систематическое 
уклонение точек от прямой гораздо меньше, чем ошибки наблюдений.

ЗС 390.3.— Для этой М-галактнкн в 1971—73 гг. были выполнены 
лишь отрывочные наблюдения Блеск ее в 1972—73 гг. сильно ослабел, так 
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что точность в определении параметров поляризации заметно уменьшилась. 
Тем не менее можно заметить общую тенденцию к уменьшению степени по
ляризации с уменьшением блеска, подтверждаемую табл. 4. в которой дают
ся средние по годам значения параметров поляризации (для 1968—70 гг. 
использованы данные работы [2], для 1971—73 гг.— результаты из табл. 2) 
и средний блеск во время проведения поляризационных наблюдений (для 
1968—72 гг. в соответствии со сводной кривой блеска из (5), для 1973 г. 
согласно нашим фотографическим определениям). Графически данные 
табл. 4 представлены на рис. 4. где отмечены периоды времени, на которые 
производилось усреднение. Корреляция между изменениями степени поля
ризации и блеска хорошо заметна.

СВЯЗЬ МЕЖДУ СРЕДНИМИ ПО ГОДАМ ПАРАМЕТРАМИ 
ПОЛЯРИЗАЦИИ И БЛЕСКОМ У ЭС 3903.

Таблица 4

Год Р+’Р
(%)

1 я Г 
(16т3-1)

1968 3.0+0.2 159 + 9 15”1 3.02 0.091
1969 2.6+0.7 153 +15 15.8 1.58 0.041
1970 3.4+0.3 146 + 5 15.0 3.32 0.113
1971 2.2+0.6 166 + 9 15.2 2.76 0.061
1972 2.2+0.6 159 + 5 15.7 1.74 0.038
1973 1.7+1.2 163 +20 16.3 1.00 0.017

Отметим, что направление поляризации от сезона к сезону почти не 
изменяется. Эго позволяет построить график Г■ зависимости от Г. при
веденный на рис. 5 (значения ( и 7^ даются в пятом и шестом столбцах 
табл. 4). и определить степень поляризации переменного компонента и по
ток от галактической подложки. Уравнение прямой на рис. 5. полученное 
способом наименьших квадратов.

0.037 Г—0.023.

0.006 ± 0.014.

Следовательно, Р = 3.7 = 0.6%. Ггяд ֊0.62, чему соответствует 
Гг«л ~ 16”8. Это значение находится в неплохом согласии с оценкой, по
лученной в работе [6. где по фотометрическим наблюдениям ЗС 390.3, вы
полненным с разными диафрагмами, найдено ВГВл ֊ 16л6. Мы отдаем себе 
отчет в том. что построение графика на рис. 5 не вполне законно, так как 
у ЗС 390.3 в действительности имеются некоторые изменения направления 
поляризации (2). Поэтому полученные нами значения р- 3.7% и 
Вглл = 16га8 следует рассматривать лишь как оценки.
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Рис. 4. Корреляция между средней по годам степс։ ыо поляризации и средним 
блеском у ЗС 390.3.

Рис. 5. Связь между полным и полярняонанныч потоком у ЗС 3)0.3

В заключение этого раздела мы хотим отметить, что N-галактикп 
ЗС 371 и ЗС 390.3. названия которых сплошь и рядом встречаются вместе, 
в сущности совсем не похожи друг на друга по своим оптическим характе
ристикам. У ЗС 371 эмиссионные линии в спектре крайне слабы [7/։ тогда 
как ЗС 390.3 показывает сильнейший, возможно переменный эмиссионный 
спектр сейфсотовского типа (8.: у ЗС 371 наблюдаются быстрые, тип«։ 
«вспышек», изменения блеска и поляризации, у ЗС 390.3 их нет (5?. пов»- 
дение поляризации ЗС 390.3 очень похоже на таковое у NGC 4151 (3». По 
оптическим характеристикам ЗС 390.3 несравненно ближе к Сейфертовским 
галактикам, чем к ЗС 371. Возможно, правда, что эти различия вызваны 
просто гораздо более высокой активностью нетеплового компонента в ядре 
ЗС 371.
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Каазизвездный объект ЗС 345. В минимуме блеска (В 17"' 0) квазар 
ЗС 345 недоступен для фотоэлектрических наблюдений на нашем телескопе 
В 1971 г., однако, он был ярче 16 "'0, н нам удалось выполнить его поля
ризационные наблюдения в интегральном свете. Результаты их приводят
ся в табл. 5. Там же указан блеск квазара в цвете В согласно |4։. Степень 
поляризации в 1971 г. нс превышала 4% и была примерно постоянной. 
Правда, во время вспышки 29—30.7 она. может быть, несколько уменьши
лась. Рансе уменьшение степени поляризации у ЗС 345 во время вспышек 
отмечалось в [9 . где был сделан вывод, что излучение, непосредственно от
ветственнее за вспышку, либо не поляризовано, либо направление его по
ляризации не совпадает с тем, которое было до вспышки. Если считать, что 
увеличение 0о до 66' 29—30.7 реально, это подтверждает вторую возмож
ность. Вообще же изменения направления поляризации в 1971 г. были не
велики — все значения 0о заключены в пределах от 39 до 66°. Согласно 
Висванатану (10, в 1967—69 гг. направление поляризации также большей 
частью было заключено в интервале 36—79°.

РЕЗУЛЬТАТЫ НАБЛЮДЕНИЙ КВАЗАРА ЗС 345
Табл чип 5

Дата '|±7^ ֊ МО“ 
ирг/Сек-см: - щ »Р1/ССХ см3- 1и

26 27.5.71 098.5 3.5±1.1 46 и 8 0.5 15'”57 2.7 9.4
21-22.7.71 154.5 3.8-1.5 39 11 0.5 15.75 2.3 8.7
29 - 30.7.71 162.5 16 гО.5 66 ± 9 0.8 15.16 4.0 6.4
19 20.8.71 183.5 2.8x1.5: 46 ±13: 1.3* 15.94 1.9 5.3
28 29.8.71 192.5 2.6x1.4 54 ±15 0.5 15.73 2.3 6.0

• Наблюдение сделано с диафрагмой 13' (остальные с диафрагмой 26՜).

В [10; найдено, что поляризация имеется и при минимальном блеске 
квазара, причем величина поляризованного потока в цвете В в это время 
составляет около 4X10 эрг>сск‘см2՛ ги. Значения поляризованного по
тока. приведенные в восьмом столбце табл. 5. заметно превышают эту ве
личину (при нахождении их мы воспользовались тем. что степень поляри
зации у ЗС 345 не зависит от длины волны [10։). Это указывает, что излу
чение, ответственное за увеличение блеска ЗС 345 в 1971 г., поляризовано. 
Для проведения более детального рассмотрения необходимо иметь более об
ширные и точные наблюдательные данные.

Ленинградский государственный 
университет
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POLARIMETRIC OBSERVATIONS OF COMPACT 
EXTRAGALACTIC OBJECTS

M. K. BABADZHANIANTS. V. A. HAGEN-THORN

The results are given of the polarimetric observations made in 
1971 1972 of nuclei Seyfert galaxies, N-galaxies 3C 371 and 3C 390.3 
and QSS 3C 345. The variations of the parameters of polarization for 
the last three objects are compared with brightness variations. For 
3C 371 the existence of detailed correlation between the variations of 
the degree of polarization and brightness in August 1972 is established. 
The degree of polarization of the variable component is found to be 
equal to 14.4%. For 3C 390.3 all available data on polarization and bright
ness show that there is a correlation on a time-scale of years. The 
degree of polarization of the variable component (3.7 %) and general 
behaviour of polarization strongly resemble those of NGC 4151. By its 
optical properties 3C 3^0.3 seems to be closer to Seyfert galaxies 
rather than to 3C 371.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

УЛЬТРАФИОЛЕТОВАЯ СПЕКТРОФОТОМЕТРИЯ ГРУППЫ 
ГОРЯЧИХ ЗВЕЗД В ПАРУСАХ

Г. А. ГУРЗАДЯН. Р X. ОГАНЕСЯН 
Поступила 10 ноября 1974 

Пересмотрена 22 ннпарн 1975

Прииедгны ргхультагы и«мерепий 62 ультрафиолетовых спектрограмм, полу
ченных с помощью „Ориона-2М для группы ил 12-и горячих звезд класса В и Пару
сах. Найденные их наблюдений и нгпракленныг за аффект меж чиелдпого седея тин
ного поглощения рас и ре деления анергии п непрерыннм X спектрах этих ЗВСЗД и НН- 
термалс длин коли 3700—2200 Л хорошо согласуются с теорией.

Представлены наблюдаемые, а также исправленные за влияние межзпехдиого 
мони «опанного магния величины акнивалентных ширин ультрафиолетового дублета 
*2.4« X) Мя II для исследуемых звезд.

1. Наблюдения. В период проведения внеатмосферных наблюдении с 
помощью космическом обсерватории «Орион-2» |1| были получены ультра
фиолетовые спектрограммы, в области длин волн короче 3000 А. для груп
пы горячих звезд класса В. находящейся на южной полусфере неба, в со
звездии Парусов, в окрестностях звезды Л \ с1. Список 12-и из этой группы 
звезд, изученных в первую очередь, приведен в табл. I с указанием, в част
ности. количества обработанных спектрограмм II. Спектры получены на фо
топленке Кодак 103-0-1 V с помощью менискового телескопа и объектив
ной призмы, с экспозицией около 15 сек.

Здесь следует сделать следующее замечание. Во время программно»'։ 
работы «Ориона-2» на некоторых витках орбиты имели место случайные 
расстройства следящей системы по одно»՝» из трех осей, к счастью, чаще все
го по оси, перпендикулярно»» дисперсии. Обычно режим расстройства* 
сохранялся в течение данного витка орбиты и мог исчезнуть на следующем 
витке Само расе тройство заключалось в скачкообразном и ритмичном из
менении положения ос»» стабилизации и кратковременной, но вполне устои- 
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чипом остановке всей системы в этом положении в течение 10—15 сек. В ре
зультате для одной и той же звезды мы имели на кадре большое количество 
узких, шириною около 0.1 .мм, спектрограмм, расположенных строго па
раллельно друг другу и на одинаковых расстояниях друг от друга. Эффек-

СПИСОК ИЗУЧЕННЫХ ЗВЕЗД
Тиблица I

Звезда в։»5о Чмо V Спектр г (ле) п

HD 76838 8h55“3 43 54 7.31 ВЗ V 430 3
7ь8О8 8 55.7 -44 05 7.39 В5 V(B3) 500 7
77320 8 58.5 —42 59 6.08 В2֊3 Vr 290 4
77475 8 59.4 -41 40 5.54 В5 V 190 15
78616 9 05.9 44 26 6.78 В1 700 4
79186 9 09.2 44 39 5.00 ВЗ Ь 1400 7
79416 9 10.5 -43 38 5.56 В8 V 200 4
79694 9 12.2 43 56 5.84 Вб IV 190 2
79735 9 12.4 -43 01 5.24 В4 V 180 7
79900 9 13.4 45 20 6.24 АО 140 5
80205 9 15.1 -44 48 6.73 АО 140 1

SA0 221041 9 16.2 45 26 7.2 В8 260 3

тинная экспозиция и таких случаях определялась нами, как правило, по из
вестной полной продолжительности фотографирования данного кадра и пол
ному количеству спектрограмм, зафиксированных для одной (яркой) звез
ды на этом кадре. В числе областей неба, экспонированных в таких усло
виях. оказалась и интересующая нас область вокруг A Vel; для нее получе
ны четыре кадра (F 53. F 54, F 55. F 56) с изображением многих сотен спек
трограмм. часть которых и была использована в настоящей работе. Па 
рис. 1 приведены образцы микрофотометрическнх записей этих спектров 
для двух из изученных звезд, по две записи на каждую звезду.

Дснснтометрическис записи спектров сняты на микрофотометре МФ-4 
Сама обработка спектрограмм произведена обычным способом. Остальные 
подробности, касающиеся, в частности, калибровки аппаратуры и стандар
тизации фотопленки, приведены в [2. 3].

2. Распределение энергии в непрерывном спектре. Для указанных в 
табл. 1 звезд всего были обработаны 62 спектрограммы. Измерения их не
прерывных спектров с коротковолновой стороны были доведены до 2400 А. 
иногда до 2200 А. Результатом спектрофотометрических измерений явилось 
нахождение наблюдаемого распределения энергии, то есть величины отно
сительной интенсивности, выраженной в звездных величинах \/Р., на дан-



УЛЬТРАФИОЛЕТОВАЯ СПЕКТРОФОТОМЕТРИЯ ГОРЯЧИХ ЗВЕЗД 399

Рис. 1. Образцы ммкрофотомстрических записей ультрафиолетовых спектров 
заезд НО 79735 и НО 77475, по два спектральных снимка для каждой звезды, по
лученных с помощью „Ориона-2“.
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нон волне непрерывного спектра звезды в интервале длин волн от 3700 А 
до 2400 А или 2200 А. При этом интенсивность непрерывного спектра на 
3200 А принята за единицу. В случае, когда я>1, числовое значение Дш> 
для данной звезды представлено как среднеарифметическое от П измерен
ных спектрограмм.

Наблюдаемые величины Дшх были затем исправлены за эффект меж
звездного селективного поглощения, то есть были найдены величины Лш, 
согласно соотношению:

Дт* = Ат, (а, — а32Оо) (О

где г — расстояние звезды в килопарсеках взято в основном из {4J.
а,.— коэффициент межзвездного поглощения в звездных величинах на 

данной волне и на 1 кпс. Из-за отсутствия конкретных данных для интересу
ющей нас области неба (около л Vel), пришлось ограничиться использовани
ем результатов наблюдений над звездой a Cam, проведенных Блесом и Са- 
ваджем |5). Снятые из среднесглаженной кривой зависимости а՛ от Л для 
этой звезды величины а , рассчитанные на 1 кпс, приведены в табл. 2. Эти 
данные были использованы нами при нахождении величины Дш*.

ЛИЧИНАХ НА 1 кпс)

Таблица 2 
ПРИНЯТЫЕ ЗНАЧЕНИЯ ДЛЯ КОЭФФИЦИЕНТА МЕЖ
ЗВЕЗДНОГО СЕЛЕКТИВНОГО ПОГЛОЩЕНИЯ а, В ИН
ТЕРВАЛЕ ДЛИН ВОЛН 3700 2000 А (В ЗВЕЗДНЫХ ВЕ

л. А ах '■ А «>. X, А ал

2000 2'”80 2600 2т20 3200 |“75

2100 3.15 2700 2.10 3300 1.70
2200 3.24 2800 2.00 3400 1.66
2300 3.00 2900 1.92 3500 1.62
2400 2.60 3000 2.85 3600 1.60
2500 2.35 3100 1.80 3700 1.56

Числовые значения о найдены также и нами для направления звезды 
SAO 040183 (около Капеллы) на основе обработки данных наблюдении 
«Ориона-2» (6,. При этом значения а, для интервала длин волн 3700— 
2500 А оказались совпадающими со значениями а., данными Блесом и 
Саваджем. Более того, найденные в обоих случаях зависимости а. от / 

.-1 хорошо представляются законом вида а, л в указанном выше ин
тервале длин волн. Отсюда мы можем сделать заключение, что. во-первых, 
закон межзвездного поглощения в ультрафиолете по крайней мере в двух 

направлениях — Возничего и <i Cam и до расстояний 1000 парсек одни и тот



ИНТЕНСИВНОСТИ (ПРИНЯТА Ат (3200 А) 0)

Таблица 3
РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ЭНЕРГИИ В УЛЬТРАФИОЛЕТОВОЙ ОБЛАСТИ СПЕКТРА 12-И ГОРЯЧИХ ЗВЕЗД В ПАРУ
САХ: Ат, И Ат,’ НАБЛЮДАЕМЫЕ И ИСПРАВЛЕННЫЕ ЗА МЕЖЗВЕЗДНОЕ ПОГЛОЩЕНИЕ ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ

1 

А

НО 76838 НО 76898 но 77320 НО 77475 НО 79186 НО 79416
Ат, | ^т>. 1 Ат. 1 ^т, Ат, Ат, Ат> | Ат, Ат, Ат> Ат> Ат,

2200 — — — — -0.70 -1.15 — — — —- — —

2250 — — — — -0.68 -1.10 — — — — — —

2300 — — — — -0.65 -1.02 -0.40 —0.65 — — — —

2350 — — — — -0.65 ֊0.96 -0.35 -0.56 4 0.50 -0.96 — —

2400 —0.60 -0.96 -0.70 -1.12 0.68 -0.92 -0.43 -0.60 +0.31 -0.87 -0.55 -0.72
2450 -0.60 -0.91 -0.70 -1.06 -0.73 ֊0.93 ֊0.50 -0.64 +0.15 ֊0.85 -0.70 -0.83

2500 -0.52 -0.78 -0.67 -0.97 -0.73 ֊0.90 ֊0.55 -0.67 +0.10 -0.73 -0.63 -0.72

2600 —0.45 -0.64 ֊0.53 -0.75 ֊0.63 -0.75 ֊0.50 -0.59 -0.04 -0.67 -0.48 -0.54

2700 -0 35 -0.50 ֊0.50 -0.67 -0.48 -0.58 ֊0.35 -0.42 ֊0.075 -0.56 —0.40 ֊0.45
2600 ֊0.25 -0.36 -0.30 -0.43 ֊0.23 -0.30 -0.25 -0.30 -0.050 ֊0.38 -0.25 -0.28

2900 -0.10 -0.17 -0.18 ֊0.26 -0.10 -0.15 ֊0.10 -0.13 -0.050 -0.29 ֊0.13 -0.16

3000 ֊0.04 -0.08 ֊0.11 -0.16 -0.05 -0.08 -0.10 ֊0.12 -0.035 -0.17 -0.11 -0.12

3100 -0.03 -0.05 -0 -0.03 -0.03 -0.04 -0.03 —0.04 -0.010 -0.08 -0.04 -0.06

3300 Ч-о.Об 0 08 4-0.06 4-0.09 0.05 4-0.07 + 0.08 -1-0.09 0 4-о.ю +0.09 +0.10

3400 4-0.14 -4-0-18 4-0.14 4-0.19 4-о.п +0.14 +0.17 +0.18 + 0.03 + 0.155 +0.18 +0.21

3500 4-0.24 4 0.29 4-0.24 0.30 4 0.19 + 0.24 0.29 +0.32 + 0.065 +0.245 ֊7-0.23 г0.25

3600 -0.40 4-0.46 4-0.35 +0.42 +0.28 +0.33 +0.41 +0.44 ֊1-0.055 + 0.260 +0.20 +0.23

3700 4-0.42 4-0.50 4-0.25 + 0.34 +0.25 4-0.32 + 0.49 4-0.52 +0.050 + 0.310 +0.07 r0.ll
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X
A

2250
2300
2350
2400
2450
2500
2600
2700
2800
2900
3000
3100
3300
3400
3500
3600
3700

Таблица 3 (продолжение

HD 78616 HD 7964 1 HD 79735 HD 79900 HD 80205 SAO 221041

ձրո, ձ/ո. ձ/ո, 1 ձ/ո, ձ/Ո, 1 ձ/ո, ձ/Ո; 1 ձ/Ոյ ձ/ո, J ձ/ո. ձ/ո, 1 ձ/ո*

— __ — ֊0.75 -0.98 — — — —- — —

-0.40 —1.28 — — -0.72 -0.94 — — — — — —

-0.43 -1.16 -0.62 -0.83 ֊0.75 -0.97 — — — — — —

-0.48 —1.07 -0.65 -0.82 -0.75 0.96 ֊0.33 -0.45 — — — —

-0.57 ֊1.08 -0.61 -0.75 -0.72 -0.94 ֊0.41 -0.51 — — — —

-0.62 ֊1.03 -0.62 ֊0.74 -0.68 -0.78 -0.37 -0.45 ֊0.01 -0.11 -0.40 -0.56

-0.53 -0.94 -0.50 -0.59 ֊0.60 -0.68 -0.24 -0.30 -0.01 -0.07 ֊0.29 — 0.41

֊0.35 -0.60 -0.42 ֊0.49 -0.45 -0.51 -0.23 -0.28 -0.03 -0.08 -0.22 -0.31

-0.21 -0.39 -0.35 -0.40 -0.33 ֊0.37 -0.25 -0.28 -0.035 -0.07 -0.19 -0.26

-0.04 -0.16 -0.24 -0.27 -0.23 -0.26 -0.24 ֊0.26 -0.040 ֊0.07 -0.14 —0.18

-0.05 -0.12 —0.18 -0.20 -0.14 -0.16 -0.10 -0.12 -0.025 ֊0.04 - 0.06 ֊0.09

-0.03 -0.06 —0.07 -0.08 -0.09 -0.11 -0.06 -0.07 -0.06 -0.07 -0.01 ֊0.03

+0.05 4-0.09 +0.10 +0.11 +0.12 +0.13 +0.07 +-Ü.08 ֊ր-0.025 40.04 +0.06 +0.07

+0.16 +0.23 4-0.17 +0.19 +0.23 4 0.15 4-0.06 -0.08 +0.040 +0.06 +0.12 -0 14

+0.25 4-0.34 +0.19 +0.22 +0.32 + 0.35 ֊0.03 0.00 + 0.055 +0 08 +0.20 + 0.24

+ 0.42 4-052 — — 4-0.41 4-0.44 -0.21 -0.18 +0.00 +0.03 + 0.25 4-0.30

+0.60 4-0.70 4-0.27 +0.32 4 0.43 + 0.46
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же н, во-вторых, этот закон до 2500 А нс отличается от того, что .мы имели 
в случае обычного оптического диапазона.

С использованием данных табл. 2 и известных расстоянии изучаемых 
нами звезд найдены величины Д<П*։ которые приведены, наряду с Лш., в 
табл. 3 в зависимости от длины волны и для каждой звезды в отдельности. 
Были рассчитаны также среднеквадратичные ошибки для одного определе
ния Ат.: она оказалась равной 0"'10—(ж15 или порядка 10—15% на раз
ных участках длин волн от 2300 А до 3300 А.

С целью сравнения результатов наших наблюдений с теорией, найден
ные величины ЛШ х и Ам’ нанесены на рнс. 2 и 3 наряду с теоретиче
скими кривыми распределения непрерывного спектра, построенными по дан
ным Михаласа (71 при заданной эффективной температуре фотосфернческо- 
го излучения исследуемой звезды и при 1# 6 = 4.0.

Представленные на рис 2 и 3 результаты и их сопоставление с тео
рией позволяют сделать ряд интересных выводов.

Прежде всего, найденные непосредственно из наблюдений распределе
ния энергии в непрерывных спектрах исследуемых звезд (кружки) су
щественно отличаются от теоретически ожидаемых распределений. При 
этом расхождение между наблюдениями и теорией тем значительнее, чем 
больше расстояние звезды от нас, и оно исчезает почти полностью, когда 
звезда расположена совсем недалеко от нас. Примером первого случая мо
жет служить звезда НО 76616 (г 7 700 пс) и в особенности НО 79186 
(г=1400 пс), примером второго—НИ 79416, НО 79694 или НО 80205, 
расстояние которых порядка 100—200 пс.

Однако картина резко меняется, когда принимается во внимание дей
ствие межзвездного селективного поглощения. С учетом этого эффекта най
денное из наблюдений распределение энергии в непрерывном спектре изу
ченных нами звезд уже находится в согласии с теорией, по крайней мере до 
2400—2200 А. Особенно примечательна в этом отношении уже упоминав
шаяся звезда НО 79186, для которой все точки ложатся на теоретической 
кривой почти без отклонений. Также обстоит дело и в случаях звезд 
НО 79735, 79694, 80205 и т. д.

Хорошее согласие наблюдений с теорией позволяет устранить некото
рые разногласия, существующие в оценках спектрального класса или рас
стоянии той или иной звезды. Например, по одним определениям звезда 
НО 79186 принадлежит к спектральному классу В5 1а при расстоянии 
1600 пс [4], а по другим определениям она должна быть типа ВЗ 1а, а рас
стояние — 1400 пс [8. 9]. Наши измерения лучше согласуются со вторым 
определением. Также обстоит дело и со звездою НО 76898; по одним оцен
кам се спектр должен быть В5. по другим — ВЗ (12], а по нашим данным хо
рошее согласие наблюдений с теорией получается, если принять се спектр 
ВЗ.



404 Г. А ГУРЗАДЯН, Р. X. ОГАНЕСЯН

Рис. 2. Наблюдаемые (кружки) и исправленные (точки) ла аффект 1 ожэвсзд- 
кого селективного поглощения распределении вноргии в спсктрпх шести В звезд н 
Парусах. Сплошные кривые — теории.

Еще один пример. В каталогах есть указание о принадлежности звезды 
НИ 79900 к спектральному классу АО. Между тем, найденное нами рас
пределение энергии в ультрафиолете этой звезды указывает скорее всего на 

•се принадлежность к классу В8 с эффективной температурой 12600 К. Кета- 
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ти, класс В8 лучше соответствует также известным цветовым характеристи
кам этой звезды (В—У=—0.08. и—В = —0.26) (12].

Рис. 3. Наблюдаемые (кружки) и исправленные (точки) распределении анер
гии в спектрах четырех В и двух АО звезд и Парусах. Сплошные линии теория.

11о-вндимому, подлежит уточнению также расстояние звезды HD 76898; 
вероятно, оно должно быть не более 300 пс (взамен 500 не), и при этом согла
сие наблюдений с теорией будет полное, если считать, что существующее 
оно должно быть, вероятно, не более 300 пс (взамен 500 пс), и при этом со
гласие наблюдений с теорией будет полное, если считать, что существующее 
г = 500 пс при условии, что спектр звезды есть Bl (Т=28000°К).
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Мы пришли к заключению, что для нормальных звезд, какими явля
ются рассмотренные в настоящей статье объекты, наблюдаемое распреде
ление энергии а их спектрах, с учетом возможных уточнений спектральных 
классов или расстояний, находится в полном согласии с теорией. Важно от
мстить. что согласно наблюдений с теорией имеет место как в случае звезд 
главной последовательности (III) 76838. 79416 и т. д.. принадлежащие к 
классу светимости V), так н в случае сверхгигантов (III) 79186, класс све
тимости I).

Таким образом, хорошее согласие наблюдений с теорией указывает на 
правильность принятых нами величин (табл. 2) межзвездного поглощения 
в ультрафиолете в рассматриваемой области неба — обстоятельство, от
нюдь немаловажное, если иметь в виду возможность использования этих 
величин и в будущем. Трудно представить себе, что ошибки в наших на
блюдениях. с одной стороны, и возможные ошибки по части принятых до
пущений о характере межзвездного поглощения в рассматриваемой области 
неба — с другой, так компенсируют друг друга, чтобы получить совпадение 
наблюдений с теорией.

3. Дублет 2800 М(*П а звездных спектрах. Спектральное разрешение 
■ орионовскнх • спектрограмм на 2800 А сравнительно невысоко — около 
20—24 А и. несмотря на это. выделение на спектрограммах изучаемых нами 
звезд известного ультрафиолетового дублета ионизованного магния — 
2800 М^П и измерение его эквивалентной ширины в некоторых случаях 
стало возможным. Трудности были вызваны главным образом тем, что 
ожидаемые величины эквивалентных ширин самого дублета в спектрах 
звезд класса В. в особенности в его ранних подклассах, невелики—порядка 
одного ангстрема.

Найденные из непосредственных измерений эквивалентные ширины IV' 
для этого дублета приведены в третьем столбце табл. 4 с указанием средне
квадратичной ошибки при П измеренных спектрограммах. Величины В 
исправлены затем за эффект межзвездного ионизованного магния, сле
дующим образом:

Г. 1Г- 1Г0= — 0.14—• (2)
100

где г—расстояние звезды в парсеках. 0.14 А—эквивалентная ширина 
дублета 2800 МцН. соответствующая одному прохождению непрерывного 
излучения звезды через облако ионизованного магния размером в 100 пс в 
диаметре (10]. Величины как самих Н'. так и исправленных эквивалентных 
ширин приведены в двух предпоследних столбцах табл. 4. Наконец, в 
последнем столбце приведены величины теоретически ожидаемых эквнва- 
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лентных ширни. 1Г/, для звезд разных спектральных классов (разных эф
фективных температур) по данным 110, 11].

Таблица 4
ЭКВИВАЛЕНТНЫЕ ШИРИНЫ ДУБЛЕТА 2800 Мх11 У ЗВЕЗД СПЕКТРАЛЬНЫХ 

КЛАССОВ В1 А»

Заезда Си.-ктр Г(А> 
наблюдаем. п И",<А) 

межзв.
II-. «А > 

испраил.
Г, (А) 

теоретик.

НВ 78616 В1 3.2+0.8 4 1.0 2.2 0.544
77320 В2 2.7+0.4 4 0.4 2.3 0.651
76838 ВЗ 4 1 0.6 — 0.767
79186 ВЗ 3.5 : 0.7 3 2.0 1.5 0.767
79735 В4 2.1+0.4 8 0.2 1.9 1.4
77475 В5 4.5+0.7 3 0.3 4.2 1.8
7о896 В5 5.4 1 0.7 4.7 1.8
7 694 Вб 4.7+1.3 2 0.3 4.4 2.1
79416 В8 5.6+1.6 2 0.3 5.3 3.8

БАО 221041 В8 3.8+0 2 0.4 3.4 3.8
НВ 79^00 АО 7.0*1.5 4 0.2 6.8 5.4

80205 АО 4.0 1 0.2 3.8 5.4

Ввиду невысокой точности наших измерении эквивалентных ширин де
лать далеко идущие выводы из данных табл. 4 преждевременно.

ВО
Рис. 4. Зависимость величины вквнвалентных ширин ультрафиолетового дуб- 

лгга ионилопанного магния 2800 Мя II от спектрального класса а интервале клас
сов ВО АО.

Это относится, в частности, к расхождениям, которые обнаружи
ваются между наблюдаемыми величинами И' (2800 Мц11) для звезд ран
них подклассов В и их теоретически ожидаемыми величинами, хотя подоб
ные расхождения были обнаружены и раньше {10]. В одном случае, одна
ко,— мы имеем н виду звезду ПО 79735, класса В4.— согласие наблюдае
мой величины IV’ (2800) с теоретической вполне хорошее, и в этом случае 
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мы имеем как раз наибольшее число измеренных спектрограмм (и = 8). 
вместе с тем, заметна тенденция увеличения эквивалентных ширин 
2800 Мй!1 с переходом от ранних спектральных классов к поздним даже в 
пределах одного спектрального подкласса ВО—АО (рис. 4). Для звезд 
класса В8—АО наблюдаемые величины (2800) оказались в согласии г 
теоретически ожидаемыми.

В заключение авторы выражают глубокую благодарность академику 
В. А. Амбарцумяну за интересное и разностороннее обсуждение настоящей 
работы, а также А. С. Акопяну за помощь, оказанную при измерениях 
спектрограмм.
Гпрпийскач лаборатория
космической астрономии

ULTRAVIOLET SPECTROPHOTOMETRY Or A GROUP OF HOT 
STARS IN VELA

G. A. GURZADYAN. R. KH. OHANESSYAN

The results of the measurements of the 62 ultraviolet spectro
grams, obtained by means of „Orion-2“, for 12 B-type hot stars in 
Vela are given. The observed and corrected to the effect of inter
stellar selective absorption distributions of the energy in the conti' 
nuous spectrum of the stars under examination are in good accordance 
with theory in the wavelength region 3700-2200 A.

Observed and corrected to the influence of the interstellar ionized 
magnesium 2800 Mg II, the equivalent widths of the ultraviolet doublet» 
for these stars are also presented.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 АВГУСТ. 1975 ВЫПУСК 3

УРАВНЕНИЯ ПЕРЕНОСА ЭЛЕКТРОМАГНИТНОГО 
ИЗЛУЧЕНИЯ И ВОЗБУЖДЕНИЯ ЛЕНГМЮРОВСКОЙ 

ТУРБУЛЕНТНОСТИ ПРИ РАСПАДНОМ ВЗАИМОДЕЙСТВИИ

Р. Д. ЛОМАДЗЕ 

Поступила 9 декабря 1974

Получена полная система урапнениА для нелинейного переноса через плазм ՝и- 
пую среду электромагнитного излучения и возбуждения ленгмюровской турбулент
ности при распадном взаимодействии. Рассмотрен случай, когда частота излучения 
существенно превосходит плазменную электронную частоту. Предполагается, что как 
плазма, так и излучение и ленгмюровская турбулентность изотропны.

В книге В. Н. Цытовича (1] приведены общие кинетические уравнения, 
описывающие процесс распада электромагнитном волны на электромагнит
ную и плазменную волны. Уравнение для плазменных волн имеет следу
ющий вид:

</ЛС д№. . дЛГ

<н д։ Ог (1)

и-՛; (к,. к„ жм. м г
(2г)« • *.  *,  *.  * * *

Здесь и в дальнейшем мы пренебрегаем спонтанным аффектом излучения 
плазменных волн электромагнитными. Индекс □ обозначает моду 

плазменных колебаний, /— электромагнитное излучение, к, 4'։ и к*  
волновые векторы соответственно плазменной и электромагнитных 

волн, М — плотности числа квантов (например, для плазменных волн
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Д’= | у к,, к) вероятность распада электромагнит

ной волны с волновым вектором к։ на электромагнитную волну к*  и 

плазменную к н единицу времени. Интегрирование подразумевается 

по всем возможным кх и к:, В (I) учитывается автоматически также 

слияние ноли 4*,  с волной к. Аналогичное уравнение для электро
магнитных квантов выглядит так:

с/Л''. д№>
1, с. ՛» с,

ю»(4 к.. к) (N'.N1. 4- N'.HZ- N'.N՝.) (2)
J (2-)* ' ‘ ‘ *

+ k„ k)(N'.NL -N'.N՝. + N\N’ )|.
*. 4, i| 1 4r, к

Первая тройка слагаемых в правой части (2) описывает изменение

N՛. при переходе волн kt в волны к. с излучением волн к, а вторая 
к,

с поглощением. Вероятности последнего процесса равны вероятно

стям распада волн к: на волны kt и к.
Используя уравнение (1). Э. Н. Криворуцкий и В Н. Цытович рас

смотрели |2j возбуждение в плазме воли различных типов излучением. 
В частности, было показано, что наиболее аффективно генерируются ленг
мюровские пульсации и что в ряде космических объектов с большой плот
ностью излучения уровень плазменной турбулентности должен быть вы
соким.

Целью настоящей работы является приведение уравнении ( 1) и (2) к 
виду, позволяющему применять их для исследования задачи о нелинейном 
переносе излучения с учетом ленгмюровских волн.

Описание распадного взаимодействия значительно упрощается при 
следующих предположениях. Во-первых, ограничимся случаем, когда влия
нием магнитного поля на плазму можно пренебречь. Тогда, согласно |11 
вероятность распада поперечной волны на поперечную и ленгмюровскую 
равна

^(2z)‘^m F h + ка-к)Ц~ -.(М-Д
16'лпг՛»*՝ ’ (kJ [ к\ к? |
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где | ———— —плазменная электронная частота, равной которой 

мы принимаем частоту ленгмюровских волн (т. с. не учитываем теплового 
движения электронов), у частот электромагнитных волн опущен индекс / и 
обозначено ’" — *՛>(<•,).  Во-вторых, допустим, что излучение и возбуждаемая 
им турбулентность изотропны по направлениям волновых векторов Для 
описания изотропной плазменной турбулентности удобно пользоваться 
спектральной плотностью энергии, отнесенной к единичному интервалу вол

новых чисел <1к№ь — полная плотность энергии

\еигмюровских пульсаций). Изотропное излучение будем характеризовать 
аналогичной величиной, рассчитанной, однако, на единичный частотный ин 

.«•рвал IV! = (злссь использованы дисперсионное соот

ношение ՝" | <■»£, с3!-, и тот факт, что электромагнитные кванты имею:
дна состояния поляризации). Ввиду того, что разные волны мы описываем 
различными функциями, у последних можно опустить индексы. В-третьих, 
рассмотрим излучение на частотах, много больших ленгмюровской часто
ты плазмы.

В ходе вычислений будем сохранять везде величины до второго поряд
ка малости по включительно — именно такая степень точности оказы
вается необходимой в уравнении (2).

Хотя ( I) уже было преобразовано в [2]. мы приведем здесь соответ
ствующие расчеты. Это представляется целесообразным, поскольку в ука
занной работе подробности счета отсутствуют, и часть вычислений для (2) 
аналогична.

Законы сохранения импульса и энергии в рассматриваемом распаде 
связывают углы между волновыми векторами излучающей и излучаемых 
поли следующим образом:

- - 4- С’к"
соз -----=====-------»

2с | «и*  <«>^ к

— 2«<».1Г«1» 2«<Л — с*к 3
еоь^к, ------- ______ ------- —----- ---

2 | «о= | «и։ 2ш^и>

Минимальная частота электромагнитных волн, способных излучать ленгмю
ровскую волну с данным волновым числом,есть
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Такая электромагнитная волна излучает вперед и при этом изменяет на
правление своего распространения на обратное. Для 3>‘”mie излучение 
происходит под углом, тем большим, чем больше частота. Соответственно, 
с ростом <՛• уменьшается угол отдачи. Отмстим, что u>Mta представляет с>- 
бой возрастающую функцию к. При Ic^w^/c эта связь имеет простой вид:

с к
“»mln

Наибольшему возможному значению волнового числа продольных плазмо
нов ‘։>г/3«гг» определяемому затуханием Ландау, соответствует

та*  = (С’Оре/б^Г,)-
При Ш >> <%,

*• — 1ав* rL
COskxk ֊ ֊֊'''֊

ск 2*՛՛  2с՝»к
/ wp*  I ск \ , 

2<»>։ \ ск 2*՛*  /
(3>

cos кхк9 =
С'к" с^к* 
2м.2 2«?

(4>

Подобно тому, как это 
т. е. ленгмюровские волны с

делалось в (2|, рассмотрим к 
малыми фазовыми скоростями. Тогда

н (3) можно пренебречь первым слагаемым в скобках, а для cos кхк- 
остается в силе соотношение (4) полностью.

Перейдем в (1) к спектральным плотностям энергии волн:

= С(1 + \ -Е= Г1 + -^֊ I 4-
<// 2/1 (2֊г '\ 2^/ V? I 2о>=(* ։) I

г dk.dk, . /л < \ г. _ | _ | 1
Л .1 (2г)" ' |\ 2»7 I 2о.-(* ։) | ..?(*,)  I

Рассмотрим первое слагаемое правой части этого уравнения. Интегри

руя по </к.,, выражая (1^ в сферических координатах и интегрируя по 
азимутальному углу, имеем

т.-сле^гк*  р
16 mJ J ш2

dkxk s\nkxk (1 cos’ Âj, kt — Jt)*#[*•* —w( | 4։—&!)— <%,]•

1 +
r . ..

* (I*.-  Ah
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Интегрируя по дкхк с учетом (3) и (4), получаем

</•» (
32т, л, *՛» 3 («> — Шд,)3 \ «>’

2

В этом выражении можно пренебречь членами порядка »՛>/»,/”• и 
и, если зависимость 1₽’.. от частоты не слишком резкая, принять 
1Г/ = 1Г

Для второго н третьего слагаемых вычисления, подобные описанным, 
приводят к следующему выражению:

Второй интеграл в фигурных скобках можно представить в виде суммы 
интегралов от <от(и до ос и от шт111 до «»пип °т выражения

Вычтем первый из этих интегралов из первого интеграла в фигурных скоб
ках. Тогда имеем
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Ограничиваясь, как и раньше, лишь низшими по порядку малости неиечс- 
заюшнми членами, отбросим п последнем интеграле величины, содержащие

Собирая выражения, полученные для отдельных слагаемых правого 
части уравнения (1), запишем его окончательно:

rfir, _ 1՛ </..> / _ с»* ։ , сЧ։\ ^,1

• Это соотношение не полностью соппадает с соответствующим результатом |2j. 
а именно, первое слагаемое праной части (5) меньше в четыре раза, первый член в 
квадратных скобках больше а 4՜’ pas, а второй, помимо того, что так же отличается 
множителем 8г.а, содержит другую функцию в скобках под знаком интеграла.

dt 32m. п. .1 \ 2<“։ 8и>։/
fit

c’Vbr
I 16m.n. J v? V 2«>V " 

tk

+ Ir,.-

16cm,n, J u? \ 2<u’ 8«>V
tk 

2 *

Преобразуем уравнение (2).
Электромагнитная волна данной частоты ш не может ВОЗ- 

21»» / ։>»р, ։՛»2 \
буждать ленгмюровские пульсации с /г^>—( 1-----—2^/ $то

значение следует сравнить с наибольшей допустимой величиной вол
нового числа для ленгмюровских волн <«* Л</Зот>. Если первое из них
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меньше, т. е. если < (с^/бт’г,), то максимальное возможное к в 
2«> / \

рассматриваемом процессе ктач 'г՜ V 12<7— 2^/ Соответствую

щая продольная волна излучается вперед, и волновой вектор элек
тромагнитной волны поворачивается на угол к. При к<^ктл1 угол 
излучения тем больше, а угол отдачи тем меньше, чем меньше /-. 
Если же выполнено обратное неравенство, т. е. «•> > (с^/б^г*)*  то

распад для — О, кхк2 невозможен. В этом случае ктл՝ “></Зиг„ 
что соответствует испусканию ленгмюровского кванта под углом 

*
тем большим, чем больше <». При увеличении частоты угол кхк2 умень
шается.

Разрешенные к тянутся до значения Для к < ы,,,1с второй 
член в скобках в соотношении (3), а также третье слагаемое и вто
рой член в скобках в (4) можно отбросить.

Для последних трех слагаемых праной части уравнения (2), со
ответствующих слиянию волны ш с плазменными колебаниями, вместо 
(3) и (4) имеют место

Т 7 ск 'УСО5 кхк = —7------- -л- -? л—-Г
ск 2« 2с»>к

••»2, /“’₽*  \
+ 2^=\сЛ ’ 2^7՛

При этом в случае ш<^С">р,/Ьуг» максимальное разрешенное к имеет 
несколько большую величину, чем для распада. Действительно, ука
занный процесс слияния является обратным по отношению к распаду 

I 2‘” Л волны ш т֊ ”>рГ, при котором предельное значение к равно — 1

Для _> -7-----  такогооо г. различия не будет, поскольку

ленгмюровских пульсаций с к (՝%«/Зит>) нее равно не существует.
В соответствии со сказанным введем ктл„ которое в случае
С’Чрг 2"> / м5 \ <•>„,

“<■6^ ра1’"° ~(14 а " противоположном-^—

Тогда результат вычислений для (2). аналогичных тем, что были 
приведены выше, можно записать для обоих случаев так:
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ԺԱՀ. с2к" с'к' Ъ»„/ ic-k' , Sc’fc*  \
--------------------------- ------ i dkk 1------ -  -Ւ ---- г----- i I------- ----  —- )

dt 16 m,ո,՝՛՛5 J I 2*՚>՜  8ю։ w У Зю 24w /

15 e>Jr / 5c2k'
2<՚ր \ 6ю3

ЗсЧ*  
ÏÔ^ r IT...

îîvi2 р I
--------------- I dkk
8cn։rnr»"3 J I

с*к г сЧ3 с*Шр Гк՛ Л _ сЧ* \
2ւ՚ւ։ Зю**  2ш3 \ 2о»3 /

3c’F՜ ՜շ~ 11сЧ։
16 ю1Դ ir4 ir 4-

£2:(^;^Հւ֊-2^,^։-Ն
8cm,nf^‘ J I 2ю- 8՝"՜*  ю У Зю- 24ю‘/

"•րր

7.Հ 6сЧ’ 5с 7? А
16 ш< у

2Ճ^ + 5ՃՃ\
J I 2<u- 8ю’ vi у Зю- 24»՛»*  /
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Г ^./.1] с'к\ Зи^А 2е^ , 5сЧ*  
8ст,п,^ 3 1 2«»1 8»»* 4 ш ՝ 3»’»*  24м»4

4 591

■’■/■г

7< / 6с=* ։
֊т 1------- 7ПГ

<«»• \ /։»>•

Рассмотрим случай и» <(с»'>,/6Vг#).
Сумма членов, содержащих преобразуется к виду:

2с-к-
3֊.,’

1_^+ 

2ш»

24֊.,' 7
"1Г-*г +

I 
8֊՛,' / I

Необходимая степень точности будет достигнута, если в первых трех 
интегралах для ограничиться величиной 2*՛  с, а в четвертом счи- 

. 2"» /. <*»х\  2‘” /, ‘ч-Д ,
тать *.«,»  = — ^1 — и Агж.» = —\ }՜ 2՜'/' ՝:’лесь ВВИДУ Узости

промежутка интегрирования можно вынести значение при
к 2<»‘с за знак интеграла. Тогда последний легко вычисляется

Первое и четвертое слагаемые правой части рассматриваемого уравне
ния дают
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/2^?“^, [ _3Л _^+5с21\1г.+
16/ЛгЛ,«* 5 \ <•» [ \ 3«»’ 24ш4 /

с

, А <ЯР , с^Х //Г. | ,
-4-11----------- 1------- ) ш--------- I 4֊\ 2 »’ 8*՛»*  / дю |

Ш I V Зю1 24и>4 / V 2«л 8<.л / (М ])/

Интегралы равны

Производя сложение, получаем

д / М^.„ \2*
6с*/п»л»  д^> \ Ш /

Эта величнна прнапднтся и книге С. А. Каплана, В. Н. Цытопича [3|.
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В итоге, для случая »•» <С(см^/6утг) уравнение (2) записывается 
в следующем виде:

д /1Р-. \5
<// 6с՝т,п, дт \ и*  /

-6ра(։-^+^)г,^+ (6>
,) \ 3<‘>* 24»* / (/։•>

е 

8Г_

, Г Л,./, с’4*  с'1’\ д- №■'4՜ | акк I 1----------- Ь ----- ) ------- -|-
.) \ 2.՛»’ &..< / Ло=

*иС д / 1ГС.,
---- ------- Ц7 ( ___ 

2слт,п, к — д։’Л О»1

При »»> (си»рг/6ип) член с И՜'’ 2« . очевидно, будет отсутство

вать. Интегралы, необходимые при вычислении суммы слагаемых, не 
зависящих от 1Рк, равны
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Здесь в выражении, содержащем 1^1, пренебрежено членами, содержащи
ми степени отношения <?£/«>, которое в рассматриваемом случае мало.

Уравнения (6) и (7) состоят из нелинейных членов, пропорциональных 
квадрату спектральной плотности энергии электромагнитных волн и чле
нов описывающих обратное влияние на излучение возбужденной ленгмю
ровской турбулентности. Совместно с (5) они составляют систему уравне
ний, описывающую распадный перенос излучения в плазме. Исследование 
этой системы предполагается предпринять в дальнейшем.

Автор благодарит С. А. Каплана за обсуждения и внимание к работе.

Абастуманская
астрофизическая обсерватория

EQUATIONS FOR THE NONLINEAR TRANSFER OF 
ELECTROMAGNETIC RADIATION AND EXCITATION OF 

LANGMUIR TURBULENCE AT THE DECAY INTERACTION

R. D. LOMADZE

A complete system of equations describing nonlinear transfer of 
electromagnetic radiation through plasma medium and excitation of 
Langmuir turbulence in the same plasma when decay interaction takes 
place is obtained. The case when the frequency of radiation is con
siderably higher than the electronic plasma frequency is considered. 
Plasma as well as radiation and Langmuir turbulence are supposed to 
be isotropic.
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Рассматринлстсм нелинейный перенос излучения я водородных линиях в средь 
просветленной мощным излучением. Получено аналитические решение стационарной 
задачи для случая, когда просветление настолько велико, что оптическая толщина 
п линиях меньше единицы. Рассчитаны эмиссионные и абсорбционные декременты 
лаймановской, бальмеровской и других серий.

Предлагается алгоритм численного решения более общей нестационарной за
дачи.

Одной из старых и часто рассматриваемых задач астрофизики являет
ся вычисление бальмеровского декремента. Было рассмотрено много са
мых различных условии создания эмиссионного или абсорбционного спек
тра водородных линий и рассчитано много различных декрементов и инкре
ментов бальмеровской серии. Проводились к неоднократные сопоставле
ния расчетов с наблюдательными данными

Чаще всего рассматривались случаи, когда среда прозрачна в линиях 
бальмеровской серин или непрозрачна лишь в первой линии Н,. Во всех 
этих случаях бальмеровский декремент эмиссионных линии ведет себя бо
лее или менее одинаковым образом — спадение интенсивности с увеличе
нием номера линии. При непрозрачности в линии Н се интенсивность мо
жет быть н большой.

Случай, когда среда непрозрачна для большого числа уровнен бальме
ровской серии, был рассмотрен, например, в работе (1). Здесь предполага
лось. что кванты в бальмеровских линиях выходят из среды благодаря эф
фекту Доплера из-за неоднородности расширения среды. Расчет показал, 
что в этом случае появляется бальмеровский инкремент — интенсивность 
линии растет с се номером. Спектры с бальмеровским инкрементом действи
тельно наблюдаются.
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Открытие очень мощных космических источников излучения в непре
рывном диапазоне спектра вплоть до рентгеновских частот приводит к рас
смотрению еще одной модели излучения водородного спектра, которая и бу
дет рассматриваться в настоящей работе.

Предположим, что мощный источник непрерывного спектра с максиму
мом спектральной интенсивности за пределами частот водородных линии 
(т. с. в утрафиолетовой или рентгеновской области) окружен водородной 
оболочкой. Размеры оболочки могут быть много больше размеров источни
ка. В такой оболочке, во-первых, возникает эмиссионный водородный 
спектр, а, во-вторых, благодаря мощности источника, может быть заметен 
и абсорбционный спектр, возникающий в части оболочки, проектирующей
ся на источник Особенностью спектра в данной задаче является необходи
мость учета нелинейности переноса излучения во всех водородных линиях

Учет нелинейности переноса лучистой энергии вообще представляет 
собой важную и интересную задачу. Здесь имеет место эффект «просветле
ния». Падающее на среду излучение в линиях при поглощении существен
но уменьшает населенности нижних уровней и тем самым уменьшает и не
прозрачность среды в линиях. Населенности как верхних, так и нижних 
уровней определяются полем излучения и в этом проявляется эффект не
линейности. В физике эффектам нелинейности переноса излучения и про
светления среды уделяется большое внимание при исследовании распро
странения мощных лазерных лучей (см., например. [2j). Расчет нелинейно
го распространения излучения в среде представляет собой сложную задачу, 
для решения которой было предложено несколько методов: как аналитиче
ских (как. например, метод самосогласованных оптических глубин [3], [4]). 
так и численных (алгоритмы дайны в (5]. (6]). В настоящей работе эта задача 
решается другими методами.

/. Основная система уравнений. Система уравнений, описывающих пе
ренос излучения в спектральных линиях, хорошо известна. Однако, прежде 
чем записать се. мы сделаем одно замечание. Перенос излучения в линиях 
связан с перераспределением рассеянного излучения по частотам. Этот эф
фект всегда надо учитывать при рассмотрении переноса излучения в опти
чески плотной среде 17]. [8]. В рассматриваемой здесь задаче предполагает
ся, что падающее излучение настолько сильно просветляет среду, что опти
ческая толщина во всех линиях оказывается малой, поэтому перераспреде
ление по частотам мы учитывать не будем.

Пусть л, есть число атомов водорода в (-состоянии в единице объ
ема и hj есть спектральная интенсивность рассеянного излучения (на 
единичный интервал частот) в линии, у которой / есть нижний уровень, а 
j — верхний уровень. Будем считать контур линии прямоугольным и коэф- 
фнцнент поглощения в линии не зависящим от частоты. Это ограннчс- 
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яке несущественно при условии малой оптической толщины просветленной 
оболочки. Ограничимся также случаем плоскопараллельной среды. Тогда 
уравнение переноса в линии:

1 д!„ д1ц | ( \ 2№ и, |
• !"57 — — п,|- (1)

Здесь ^—частота линии, - статистический вес, р —сояб, 
где О угол между направлением луча и нормалью к слоям.

Населенности уровней определяются уравнениями баланса или стацио
нарности. если населенности не меняются со временем. Запишем эти урав
нения в следующем виде:

—- - ''4' (У (Лк. п. ) Лк),

(5)

к.-Т^ к 1
(2)

где суммирование проводится по всем состояниям, включая и переходы в 
непрерывный спектр (индекс «с*). Функции С7(лх, п,) записываются в 
виде:

С(т,,п,) Аг,, | л* 4- (л> ^7՜”' ) Л, | 4* (ск<л* здл/)л/. (3)

Здесь Аг,, вероятность спонтанного перехода А • 7, ֊ усред
ненная по направлениям полная интенсивность излучения в линии 
4 • Г, си и г։. вероятность переходов в линии под действием элек
тронных ударов первого и второго родов. Выражения для входящих 
в (3) коэффициентов для переходов в непрерывный спектр даны, на
пример, в [8]. Аналогично записывается функция О’ (л,, Лк).

Для величины имеем, учитывая симметрию относительно нор
мали к слоям:

- ։

где / интенсивность прямого излучения в частоте >, идущего от 
источника. Определим эту величину.

Будем считать, что максимум излучения мощного источника находится 
за пределом всех рассматриваемых линий. Тогда интенсивность излучения 
в непрерывном спектре на поверхности источника есть 5 
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где е(*) энергия частиц в источнике, излучающих на частоте •/. 
Если излучение источника имеет тепловой характер, то е(*) = &Г и 
(5) сводится к обычной формуле Релея Джинса. Для непрозрачного 
источника синхротронного излучения £ (*) т,с‘ (^,\/г)։ 2, где есть 

гирочастота и из (5) следует известная зависимость / *** V5'2. Нако
нец, в том случае, когда излучает релятивистская плазма в очень 
сильном магнитном поле [9], имеем:

• (у) ас т.с'фН'

и, следовательно, /, ~ А
Если оболочка находится далеко от источника, то при вычи

слении /. следует учесть фактор дилюции И/ — где R раз
мер источника и г —расстояние от источника до рассматриваемого слоя.

Окончательно получаем:

Л(/ = 1Гехр | -Л„(Пу- ֊^'пу) ։ |. (6)

где г глубина слоя, отсчитываемая от внутренней границы. Интен
сивность (6) направлена вдоль нормали, т. е. здесь р = 1.

В дальнейшем удобнее вместо интенсивности рассеянного излу
чения 1ц ввести число этих квантов в единице фазового объема по 
соотношению:

Л,-
2лл 

с» (7)

Подставляя (6) и (7) в (4), получаем:

1 
~ехР (8>

где параметр

. 1
(9)

Как мы увидим ниже, случаю существенного просветления среды соот
ветствует условие 5 < 1. В общем случае величина : различна для разных 
\иннй. Но мы здесь предположим, что ; одинакова для всех рассматривае
мых линий. Это условие будет точно выполнено, если излучение мощного 
источника обязано циклотронному механизму в релятивистской плазме, где 
с(у)~у. Но даже в случае синхротронного источника, где « (*) ~ это 
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ограничение нс приведет к большой ошибке, поскольку, например, бальме
ровские линии занимают небольшой интервал частот.

Таким образом, рассматриваемая задача сводится к решению системы 
сравнений (1). (2). (3), (8). В общем случае это можно сделать только 
численными методами. Алгоритм для такого решения дается в разделе 3 
Но можно получить и простое полуаналитнчсское решение в предельном 
случае очень сильного просветления, когда ; << I и оптическая толщина 
среды во всех линиях много меньше единицы.

Чтобы найти это решение, учтем следующие особенности. Во-первых, 
полное просветление среды соответствует перераспределению атомов по- 
состояниям в соответствии со статическими весами, т. е. здесь

— - - - const. (10)
g< g.

Поскольку мы рассматриваем не полное просветление, то предположим, что 
отклонения от распределения (10) малы. Примем

■— = а(1 - Ixi), 
gj

(11)

где и некоторая константа, а — есть отклонение от распреде
ления (10). Параметр а определен условием нормировки величины х1 . 
Если нормировать х{ так, чтобы среднее отклонение от распределе
ния (10) было равно нулю, т. е.

ОО
2*< = 0, (12>
1-1

то а определено полной концентрацией атомов водорода. Можно использо
вать и другую нормировку.

л, = 0; ИЗ)

тогда а - nl!gi определяется населенностью первого уровня. Очевидно, 
бальмеровский декремент не должен зависеть от условии нормировки (12) 
или (13). и это может служить контролем правильности вычислений. Усло
вие (12) кажется более предпочтительным, поскольку заданным является 
именно полная концентрация атомов, а нс населенность первого уровня Н 
условие (12) сильнее зависит от ограничения, связанного с необходимо
стью учета лишь конечного числа уровней при конкретном расчете, что мы 
и увидим ниже.

Во-вторых, предположим, что электронная температура газа много вы
ше энергии рассматриваемых переходов, т. е. примем к Те Тогда 
имеем:



426 С А КАПЛАН, В В КУЛИНИЧ

Теперь подставим (14). (11). (8) и (7) в уравнения (1)—(3) и разложим 
их в ряды по малой величине Получим систему:

— ОЫ,, 4 и = ак (, . _. ( ) № (15)
с 01 Ог • I •

Ох, ' 
= £ С<хе *() - 2 6(х(. л4); (16)

С(х4, х,) = Ан#4[1—|(х։-х,)-

: | х4 (х4 х,) (М( -֊- ая,к.,.г ) | + ...I— с.с^։ (х4 - х.) +...(17) 

где среднее по направлениям число квантов в единице фазового объема:

No, = -֊ ( (18)

- 1

Систему (15)—(18) можно решать методом последовательных приближе
ний. используя для решения (15) метод Эддингтона. Интегрируя (15) по 

</;» и |ч/р, получаем систему:

7՜ ՝ ^2^՜ + ~ ։•*/ ~ '(Х/—Х,.)№,]; (19)

1 , 1 0^‘> ■ 1 I \ г
Т ~ОГ + 3՜ Ог՜ = :оА"«' (х< - х>} Г/-

при граничных условиях:

= — 2Л5/ при г ֊ 0 $0)

Nil — при г = гс,

где : толщина слоя, а Г,, есть поток:
+ ։

^.7 =-֊-1 1>^1*. (21)

Решение этой системы н первом приближении рассматривается в следу
ющем разделе.
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2. Стауионарный источник. Первое приближение аналитического ре
шения. Рассмотрим случаи, когда водородная оболочка освещается стацио
нарным источником очень большой мощности. Тогда в уравнениях ( 16), 
(17). (19) и (20) можно опустить производные по времени. В первом при
ближении в этих уравнениях можно также сохранить лишь члены, не зави
сящие от параметра с.Тогда решения систем (16)—( 17) и (19)—(20) ока
зываются не зависящими друг от друга.

Из (16)—(17) следует уравнение для нахождения отклонении от рав
нораспределения по статистическим весам:

֊(*. X,) | £а„л|1_1-(х, xjj. (22)

коюрое легко решается численно при условии нормировки (12) или (13). 
Естественно, чго при численном решении приходится ограничиваться конеч
ным числом уравнении. Для того, чтобы быть уверенным в том, что огра
ничение числа уровней нс вносит большой ошибки, мы вычисляем значения 
хр последовательно увеличивая число уровнен и проверяя сходимость по
лученных решений. Значения коэффициентов Эйнштейна Ан. были взяты 
из работы [10].

Результаты вычислений (случай нормировки ( 13) ) приведены в табл. I 
для различного числа учитываемых уровней. Данные этой таблицы показы
вают независимость величин х. на первых уровнях от учета полного числа 
уровней, что и естественно, поскольку при больших индексах коэффициенты 
Ай малы.

Вычисления, проведенные в случае нормировки ( 12) (табл. 2), не 
позволяют сделать какие-либо выводы относительно учета конечности чис- 
ла уровней, но здесь следует отметить, что разности значений xt - xt не 
зависят от способа нормировки и мало изменяются при рассмотрении 
систем с различным числом уровней. Приведенные в последнем столбце 
табл. 2 значения разности — х։ оказываются в хорошем согласии с по
следним столбцом табл. 1, что и указывает на независимость решения (22) 
при достаточно большом числе уровней от условий нормировки.

При рассмотрении уравнений стационарности в первом приближении 
из них выпали члены, учитывающие роль столкновении. Это связано с тем. 
что здесь рассчитывается предельный случай &<^1, т. с. предполагается, 
что источник возбуждения настолько мощный, что радиационные процес
сы оказываются существеннее столкновительных.

Существенно также, что в первом приближении значение отклонений 
от равнораспределения по статическим весам не зависят от поля излучения 
М/ »I от оптической глубины. Поэтому полученные здесь значения х. 
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являются универсальными величинами, характеризующими предельные 
отклонения от равнораспределения по статистическим лесам для широкого 
класса задач.

ОТКЛОНЕНИЯ ОТ РАВНОРАСПРЕДЕЛЕНИЯ ПО УРОВНЯМ х,
Таблица /

1
4 5 6 7 8 9 16 11 12 13 14

2 + 1.54 1 1.49 + 1.46 • 1.44 + 1.43 1 1.42 + 1.42 1.11 и.41 1.41 { 1.41
3 2.79 4-2.61 4-2.52 +2 46 ‘2.42 4-2 40 2.39 2.39 2.37 2 36 ‘ 2.35
4 4 18 ; 3.66 {-3.43 3.30 4-3.23 4-3.17 +3.14 3 11 3.09 3.07 3.06
5 4-4.91 +4.35 + 4.09 3.95 3.85 3.79 ; 3.74 4 3.70 4-3.67 + 3.66
6 4 5.51 4.93 + 4.66 1 4.48 4.38 | 4.31 4-4.25 4 21 4 18
7 6.01 + 5.43 5.14 4-4.96 4.84 +4.75 4.6'» 4.64
8 тб.45 5.86 5.57 • 5.38 1-5.25 5.16 4-5.08
9 4-6.85 + 6.25 +5.95 4-5.75 5.62 5.52

10 7.12 4-6.60 I 6.29 6.0» +5.95
11 -17.5! 4 6.92 + 6.61 + 6.40
12 +7.79 +7 21 , 6.89
13 8.06 ■ 7 18
14 8 30

I номер уропня, р—полное число уропнгА.

Во втором приближении появятся зависимости от конкретных 
условии.

Система ( 19)—(20) в стационарном случае при предельном переходе 
: -* 0 решается элементарно. Учитывая граничные условия (21), находим:

/V,; =■ - —&,/П։г0;
81

(23)

(24)

I аким образом, в случае сильного просветления плотность рассеянного 
излучения в первом приближении также не зависит от оптической глубины. 
Напомним, что мы рассматриваем случай, когда из-за нелинейности рассея
ния среда стала прозрачной во всех водородных линиях.

Для расчета следующего приближения следует подставить в ( 19)— 
(20) значения х1 полученные при решении (22). а в (17) — величину /У/, 
из (23) и т. д. Последовательными приближениями можно рассчитать слу
чай и не очень малых
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Таким методом решается задача расчета населенностей уровнен и ин
тенсивности рассеянного излучения в линиях водородных серий в среде, 
просветленной мощным источником непрерывного спектра.

ОТКЛОНЕНИЯ ОТ РАВНОРАСПРЕДЕЛЕНИЯ ПО УРОВНЯМ ж,
Тлбл:цч 2

X 1 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 х, ~ х»

I -2.13 2.53 ֊2.88 -3.18 3.45 3.69 -3.91 -4.11 -4.30 4 48 -4.64 0
2 ֊0.58 -1.01 1.41 -1.73 -2.01 -2.26 -2.49 -2.70 -2.89 -3.07 ■3.23 1.41
3 0.66 1 0.08 0.36 —0.72 -1.02 -1.29 -1.53 -1 74 -1.94 ֊2.12 2.29 2.35
4 ‘2.05 1 1.12 4-0.55 0.23 -0.22 ֊0.51 ֊0.77 -1.00 ֊1.21 -1.40 -1.58 3.01
5 2.37 1.47 П.92 0.50 1 0.16 -0.12 -0.37 ֊0.59 -0.79 0.98 3.66
6 » 2.63 1.75 ‘ 1.21 ■{-0.81 -{-0.48 1.68 4-0.05 -0.26 ֊0.46 4.18
7 +2.83 4-2,98 М.45 4 1.05 0.73 0.46 0.22 |0.006 4 64
8 4-3.01 2.19 |-1 66 +1.27 10.95 0 68 4 0.45 5.08
9 13.16 ‘ 2.35 1-1.84 1.46 + 1.14 4-0.88 5.52

10 1 3.28 4-2.49 4-1.99 4-1 62 1 1.31 5.95
II 3.40 4-2.62 2.13 +1.76 6.40
12 3.49 1-2.74 • 2.25 6.89
13 +3.58 : 2 .84 7.48
14 +3.66 8.30

/—номер урони«, р полное число уропней

Для сравнения с наблюдательными данными необходим« вычисление 
декрементов различных серии, т. к. расширение наблюдаемого в астрономии 
диапазона электромагнитного излучения позволяет наблюдать не только 
бальмеровский декремент. Сама водородная оболочка дает эмиссионный 
спектр и отношение полных мощностей излучения в сериях определяется 
очевидной формулой:

= А,, /Уна
«‘и-ЧЛ’бМ А... 1 \ У (25)

где л. — полная мощность в /-серии, а у номер линии. В табл. 3 
приведены значения декрементов эмиссии для разных серий: лайманов
ской (/-). бальмеровской (//), пашеновской (Р), брскстовской (В). Зна
чения этих декрементов оказываются очень крутыми и крутизна незначи
тельно уменьшается с увеличением номера серии.

Часть оболочки, которая проектируется на источник, дает абсорбцион
ный спектр. Легко убедиться, что н рассматриваемом нами случае остаточ
ная интенсивность в линии есть



430 С. Л КАПЛАН. В В. КУЛИНИЧ

Д (։։) ~ А/ _
~"/~0)— ” 5' а8<к։>(х1~ х'‘ ~ ^"1 =

= [(•»;-*,) Ч- (26>

Определяем здесь декременты как отношение эквива \ентных ширин 

линий, т. е. I получаем:

г'Л, (*,֊*,) - 1 А„ /», у
{ич’и.։ (*. х,.2)~ 1 Лл։ \ *,7 / (27)

В табл. 4 приведены значения декрементов для разных серий. Данные 
этой таблицы показывают сильную крутизну декрементов и уменьшение 
крутизны с номером серии. В первых линиях бальмеровской, пашсновскон 
и брекетовской серий наблюдается эмиссия. В реальных условиях эмиссион
ные линии всей водородной оболочки и возникающие в ней абсорбционные 
линии могут быть разделены из-за различных доплеровских смещений и 
расширений линий. Естественно, что наблюдаемый спектр зависит также 
от геометрии конкретных объектов.

Таблица 4
ДЕКРЕМЕНТЫ АБСОРБЦИОННЫХ 

ВОДОРОДНЫХ ЛИНИЙ

Таблица 3 
ДЕКРЕМЕНТЫ ЭМИССИОННЫХ 

ВОДОРОДНЫХ СЕРИЙ

£ р в 1- Н Р

1184 955 873 832 357 -86.9 -789 -2946
& 100 100 100 100 109 100 100 100

I 20.6 24.0 25.7 26.8 т 31.6 45.6 68.7 135
& 6.34 8.23 9.37 10.1 а 12.5 22.1 39.9 90.6

2.47 3.48 4.15 4.64 с 5.84 11.8 23.2 56.8
с 1.11 1.68 2.08 2.40 ч 3.03 6.85 14.5 39.4

0.56 0.89 1.15 1.35 *1 1.72 4.25 9.69 25.6
б 0.31 0.51 0.68 0.82 0 1.04 2.78 6.72 20.2
1 0.18 0.31 0.42 0.52 1 0.67 1.90 4.87 15.4
* 0.11 0.20 0.27 0.34 ж 0.42 1.36 3.71 12.7

I. даВкановский декремент, Н — бальмсрон< кий декремент, Р — пашенонскнй 
декремент, И — брекетонехки декремент.

До сих пор мы не учитывали вырождение уровнен по азимутальным 
квантовым числам, т. е. здесь предполагалось, что атомы внутри одного 
состояния / распределены по подуровням в соответствии со статистически
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ми весами. В действительности и здесь имеются отклонения, которые те
перь могут быть записаны в виде

^2-=0(1-Ех( ,), (28>
I

где Иг, I + 1 (/ есть квантовое число полного момента), а х, ։ 
учитывают отклонения от равновесного распределения каждого из 
подуровней.

Система уравнении, учитывающая азимутальное вырождение, анало
гична такой же системе без учета этого эффекта. В первом приближении, 
вместо (22) теперь получим:

2 Л*/./.!?,!1--֊ (*, , -X,. ,±1) | =

= У й, | 1 — — (х,| — х/()1) |- (29>

Здесь учтено, что отличны от нуля лишь вероятности переходов, при кото
рых азимутальное число меняется на ± 1.

Система (29) решалась для случая 6 уровнен с использованием значе
нии вероятностей переходов из [13]. Соответствующие значения хн приве
дены в табл. 5. Здесь также даны средние значения этих отклонений, вы
численных по формуле

/

(30)

Полученные здесь значения х։ отличаются от приведенных в табл. I на 
10—20%. Следует отметить, что в пределах одного уровня отклонения от 
равнсраспределенного по подуровням также значительно меняются. Наи
меньшие отклонения у р-состояння.

Эти особенности учета азимутального вырождения аналогичны расче
ту обычного бальмеровского декремента, где также заметны значительные 
отклонения от равнораспределенного по подуровням [14].

Впрочем, на вычисление бальмеровского и других декрементов эти из
менения существенного влияния не оказывают и все полученные выше ре
зультаты остаются в силе.

3. Случай мгновенного включения источника. Численное решение. 
Предположим, что расположенный внутри водородной оболочки источник 
резко увеличил свою яркость (в момент времени /=0) и затем остался.



ОТКЛОНЕНИЯ ОТ РАВНОРАСПРЕДЕЛЕНИЯ С УЧЕТОМ АЗИМУТАЛЬНЫХ КВАНТОВЫХ ЧИСЕЛ
Таблица 5

(^ОСТОЯ- 

иис
* 3« 1 3</ 4« 4я 4</ 4/ 5. | 5р| 5</1 5/ 5у о. 6р бс/ 6/ «V | 66

*11 0 1.80 1.54 1.78 2.12 3.51 3.27 3.26 3.23 3.65 2.39 3.73 5.52 
1

7.48 4.14 2.56 3.85 5.60
7.50^9.48

О 1.22 1.84 2.46 3.17 3.82

С 
X КАП

ЛАН
. В 

В 
КУЛИ

Н
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постоянным по мощности излучения. Тогда решение системы, сформули
рованной в разделе 1. можно получить численным методом. Кроме того, от
кажемся здесь oi требования с<£ 1. Разумеется, задача сразу усложняет
ся. и для численного решения се требуется использование мощных ЭВМ. 
В настоящей работе мы предлагаем использовать численный алгоритм ре
шения этой задачи и иллюстрируем его на примере трехуровенного водо
родного атома (т. е. рассмотрим лишь перенос энергии в линиях Lt, Lfl нН,).

Для построения численного алгоритма решения уравнения (1) заме
тим. что его характеристиками является однопарамстричсскос семейство 
прямых:

z — -—|- const. (31)
с

Поэтому уравнение (1) в двух частных производныхd/dt и d/dz можно пре
образовать в уравнение вдоль характеристик с одной производной tydl. 
Этот метод для решения уравнения переноса уже применялся в работах 111].
112]. но там считались заданными населенности уровней. Построенный здесь 
алгоритм включает в себя и уравнение стационарности.

При интегрировании пространство (z, I1) было разделено на сетку и 
характеристики проводились из всех узлов сетки на t -f- 1 шаге до сетки 
на предыдущем шаге. В общем случае, характеристики, проведенные из од
ного узла сетки, не попадают в другой узел, поэтому приходится использо
вать интерполяцию. При вычислении необходимо запоминать Л/ и п, 
в каждом слое для того, чтобы продвинуться на один шаг по времени. По
этому подобный алгоритм, обеспечивая хорошую точность, требует боль
шой памяти ЭВМ.

Этот метод можно обобщить и для перераспределения по частотам. 
Тогда следует ввести сетку в трехмерном пространстве г» ри*. Требова
ния к объему памяти резко возрастают. Учет перераспределения ио часто
там важен, как \же отмечалось, при слабом просветлении.

К сожалению, в нашем распоряжении нс было ЭВМ с достаточно боль
шим объемом памяти. Поэтому в конкретном расчете пришлось пренебречь 
перераспределением по частотам и ограничиться лишь тремя первыми уров
нями. Однако даже в этом простом случае можно изучить все основные 
особенности прсцесса. Для большей наглядности решения статистические 
веса всех трех уровней были приняты одинаковыми и использовано усло
вие для нормировки населенностей:

П| 4֊ п* + п3 =1. (32)
Вероятности атомных переходов взяты соответствующие линиям 
Li и Н,. Кроме того, считалось, что среда освещается лишь излуче
нием в частотах линии Д;5. Все эти ограничения мало существенны и 
не влияют на иллюстративный xi эактер расчета.
5-591
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На рис. 1—3 приведены изменение значений населенностей вто
рого и третьего уровней с оптической глубиной ' ~ г и временем /. 
а на рис. 4 6 даны изменения средних интенсивностей (т. е. про- 
интегрировании по узлам) линий /ч рассеянного излучения для раз
ных значений ; (на рисунках обозначено ։ - 1/;).

Из” ри с. 1 3 следует, что действительно при малых ; населен
ности очень быстро достигают равнораспределения (в данном случае 
п, — 1/3), одинакового по всей оптической толщине. Однако при не 
слишком малых ; на больших оптических глубинах населенности п, и 
лЛ оказываются заметно меньшими. Это и понятно, поскольку в силу 
условия (29) нет существенного просветления. При : » 1 состояние 
равнораспределения не достигается вообще.
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Средние интенсивности линий /,„ /„ и /а при очень малых Е 
также оказываются почти постоянными по оптической глубине, в пол
ном согласии с (23). Как и следовало ожидать, при не слитком ма
лых с и, в частности, при ; = 1, поведение средних интенсивностей 
сложное. Здесь образуется как бы фронт максимума интенсивности.

Рис. 4.

перемещающийся в глубь среды с течением времени. Положение этого 
фронта обозначено жирной линией на рис. 4. При : <& 1 интенсив
ность излучения в линиях почти линейно растет со временем. Этот 
результат также легко получить из (19). Ограничиваясь здесь членами 
первого порядка, т. е. опуская также и получим:

М/ - акцй,1 (33)



Рис. 6.
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Насыщение требует времени, и первом приближении пропорциональна!-> 
V։-

Мы надеемся в дальнейшем рассмотреть более полные модели.

НИРФИ. г. Горький

BALMER DECREMENT IN A MEDIUM WHICH IS MADE 
TRANPARENT BY VERY POWERFUL RADIATION

S. A. KAPLAN. V. V. KULINICH

The nonlinear transfer of radiation in hydrogen lines are consider
ed. Il is assumed that the medium is made transparent in the same 
lines by very strong radiation from a background source. The analytic 
solutions have been found for the case of a small optical depth. The 
emission and absorbtion decrement of Lajman. Balmer and other series 
have been found. The numerical algorythm for more general nonsteady 
problem has been given.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

НЕСТАЦИОНАРНЫЙ ПЕРЕНОС ИЗЛУЧЕНИЯ 
В РАССЕИВАЮЩИХ СРЕД АХ

И. Н РОГОВЦОВ. Л М. САМСОН

Поступил« I'1 марта 1974
Пересмотрена 10 ноября 1974

Рассматрннагтсм нестационарное поле излучении н стационарных однородных 
средах Предложен метод расчета временных моментом функций, которые определяют 
нестационарное излучение. Получен рнд формул для моментом при проиэполъиом по:«- 
бужд-пии среды. С помощью »тих формул найдены общие пыраженпя дли средних 

длительностей и и дисперсии г. Величины и и з вычислены дли случпеп плоскопа- 

раллел1»1ого слоя и шара при различных типах нолбужденнн. Найдена сии о. и со 
средним числом рассеяний фотона и шаре дли некоторых режимов возбуждении. 
Оценено плимнне конечности скорости света на нестационарное резонансное излу
чение Вычислено среднее время свечения и шара при мгновенной вспышке точеч

ного источника, находящегося в его центре.

Закономерности нестационарного переноса излучения изучены для ря
да задач [1—9|. В редких случаях удается получить решения соответствую
щих уравнений в достаточно удобной для анализа форме. Существенные 
упрощения появляются только при отыскании асимптотик 11. 7—10]. По- 
згому при изучении нестационарного поля излучения в работах |11—15j 
применялся подход, основанный ил отыскании временных моментов. Он. 
несмотря на свою неполноту, значительно облегчает исследование неста
ционарного поля излучения. Временные моменты зачастую имеют непосред
ственный физический смысл, через них выражаются важные характеристи
ки (средние времена разгорания, послесвечения, дисперсия, асимметрия 
импульса, сформировавшегося в рассеивающей среде) Отмстим, что в тео
рии переноса излучения рассматривались также характеристики (средние 
значения числа рассеяний и его степеней 116 19]). родственные указанным 
выше
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В данной статье изложен метод расчета временных моментов функций, 
описывающих нестационарное поле излучения в рассеивающих средах, при
годный для исследования свечения при различных режимах возбуждения. 
В отличие от работ (11—15]. на функциональный вид первичных источни
ков не наложено ограничений, кроме некоторых слабых условий, при кото
рых временные моменты имеют смысл. Предлагаемый подход может исполь
зоваться для исследования более широкого круга задач по сравнению с ме
тодами. изложенными в (12. 13]. Найден ряд соотношений, которые исполь
зованы при расчете временных моментов и параметров импульса примени
тельно к конкретным типам возбуждения плоскопараллельной и сфериче
ски симметричной сред.

1. Мсто.ч расчета, а) Нестационарное резонансное излучение. Рас
смотрим объем И. заполненный двухуровенным газом. Будем считать, чти 
при рассеянии происходит полное перераспределение излучения по часто
там [18]. параметры среды не зависят от времени и координат. Предполо
жим. что задержка излучения обуславливается только конечным временем 
пребывания частицы газа в возбужденном состоянии.

При указанных условиях отыскание населенности верхнего уровня 

п .(', и) в случае нестационарного возбуждения сводится к решению ура 
нения

</п, (". л) /.----------------=
ди

. г „ - (1)
- п: ( ’, и) + — I К( | т I) п.. и)д1^ I 1Г и).

Здесь т оптический радиус-вектор точки объема И(’ = л։ г , 

где г радиус-вектор точки объема V, пх — населенность нижнего 
уровня, з>-..(*0) - коэффициент поглощения в центре линии на частоте 
>0, рассчитанный на один атом); /. — вероятность выживания кванта; 
и (А ։ вероятность спонтанного испускания со второго уровня

на первый, / время); 1^(՜, и) = л։/г(’. м)/Д.Л (л։/7'(*, м)— число ча

стиц, возбужденных в единице объема около точки . в единицу вре
мени за счет первичных источников возбуждения). Зависимость на

селенности л...(', м) от многократных процессов поглощения и испу
скания излучения описывается интегральным членом уравнения (1).
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Ядро К ( | - '*|) совпадает с ядром интегрального уравнения для
функции источников при стационарном возбуждении. Выражение для 

А (|՜- ’’ I) приведено в монографии [18].
Преобразуем уравнение (I) к виду, который позволяет единообразна 

изложить метод расчета временных моментов прн различных режимах воз

буждения средь. Предположим, что при и величина И^(՜, о} и соот

ветственно пг (“, и) стремятся к стационарным значениям. Введем обозна
чения

- [R (:, и) — R (т, -«՝՝) при R (т, и) R (*, 1,
R*«'. </)= _ _ (2)

(R (7, - ) R (-7. и) при R (г ■ ) R (•, М)|и

где R (т, «) представляет собой п, (т, и) или IFh, </). Случаи, для 
которых не выполняется ни одно из неравенств в (2). рассматривать нс 
будем поскольку моменты в таких ситуациях, вообще говоря, не являют, я 
.'накоопределеннымв. С учетом (2) уравнение ( I) можно переписать в виде:

. </лз(т, и)

du
к Г - - - _ . (3)

я;(-, <0+֊ К(|: .о«и-" • /1Г-(:.«).

й
Используя уравнение (3), исследуем временные моменты функ

ции п.(', и), которые определяются формулами:
ОО

Мп (-) и) du; п 0, 1, 2,... (4)

X

Применяя к (3) преобразование Лапласа, получим

п?(՜. р) . '—p}dv t-
4-(l

+ ' (tP-(-'p) njc՜. 0)). (5).
1 +- P>

где функции n>(՜, p) и (-, p) являются образами по Лапласу от 
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л';(՜, и) и !#'*(•:, и). Как легко заметить, Мп(~) выражаются через 

/?.] (', р) по формулам

л/..(՜) ( • (6)
(1р |р.о

Из (5) найдем уравнения для моментов. Для этого будем искать ре
шение (5) в окрестности р = 0 в виде

пА՜, р)-У, р‘. (7)
г-о

Подставляя этот ряд в (5), для ^/(’) получим систему интегральных 
уравнений:

/?<,<-՛> = -- т-|)/?։(-/)</й' + > ( - »;<•’. о».

(8)

= '•'(>л.б)</й' ' «■'”<•՛> *֊■ >е՝)’
V

л = 1. 2.......

где
ОО

Г.(7)=. и) ди. т = 0, 1,2,... <9»

ч

Соотношения (6) и (7) показывают, что

Л/„(т) = (- 1Гл!Я„(7). (10)

Если учесть (10), то видно, что (8) фактически является си

стемой уравнений для М„ (:). Система (8), вообще говоря, позво
ляет рассчитать моменты для произвольных условий возбужде

ния среды при и < 0, если известно п'0). Однако здесь будет рас
смотрен только самый интересный случай, когда до и = 0 среда воз

буждается стационарно. Из сказанного следует, что п.(՝, 0) будет 
удовлетворять стационарному интегральному уравнению. Соответст
вующие первичные функции возбуждения, входящие в стационарные
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-уравнения для п.(~, 0) и п.(~, ), обозначим через'• П'՜’1 (‘) и * (1)

= >ЛР(-, ее).

Пусть Л^п (х), М՝(~) я М՝,' (’) являются соответственно л-ми вре

менными моментами лг(", и) при импульсных возбуждениях, задавае

мых л / 1Г'(՜) Ъ(и), / (')о (м) функция Дирака). Бу

дем считать при этом, что л_. (", «)|ч 0 = 0. Для вычисления величин 

Мп(‘), Мп(') нМ"(՜) можно использовать систему (8) с учетом (10). 

Но в этом случае в (8) необходимо положить 1ГП(-) 0 (л 1), а

при л - 0 заменить выражение (1Гф(й 0)) соответственно на

1Г,('), М՜1 \՜), И5'11 ('.). Используя указанные системы интегральных 
уравнений, можно выразить л-ые моменты через нулевые. Для дока
зательства этого достаточно последовательно продифференцировать 

по (1/М уравнения, составленные для определения ЛУп('), Л/„("), 

и М" ('). Сравнивая получающиеся после диц>ференцирования уравне
ния с первоначальными, получаем

(11)

где обозначает любой из моментов Л/,!»*) и Л/" (-) {(/ 0: 

л). При выводе (11) предполагалось, что 1^Д’)> (') и 11''" (■) не за
висят от Это не ограничивает общности. Если эти величины зави
сят от л, то можно всегда формально считать входящее в них, 
постоянными и при диЦкреренцировании учитывать только зависимость 

от #•, возникающую из самой структуры уравнений для М\, (’), М\ ( ") 

и
Учитывая (8) (11), окончательно находим для временных мо

ментов Мп ( ’) при произвольном возбуждении среды (при 0 ^ «) сле
дующие выражения:

п - 0. 1, 2, ...
(12)
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где С* — число сочетаний из п по к (Со = 1). Знак в (12) выбирается 
соответственно в зависимости от того, какое из неравенств в (2)

выполняется. Формула (12) сводит вычисление Л/„(*) для общего 

случая к нахождению нулевых моментов Л/о(т). Л/^х), Л^/,։ (х), кото
рые являются решениями соответствующих стационарных задач.

6) Нестационарное монохроматическое рассеяние. Подход, изложении и 
в разделе 1а, может быть использован при расчете временных моментов R 
случае нестационарного монохроматического рассеяния (теперь будем учи
тывать время пребывания фотона в пути между двумя последовательными 
рассеяниями). Поскольку метод расчета моментов для данного случая, в 
основном, совпадает с изложенным в разделе 1а, в этом пункте ограничим
ся только схематическим описанием вычислительной процедуры. Для просто
ты предположим, что рассеяние и первичные источники возбуждения, они 

сынаемые функцией / (', и) ъг, где г — коэффициент поглощения; 
и - хи/, V скорость спета), изотропны, среда однородна и ограни
чена невогнутой поверхностью. Будем считать, что при н<0 среда 
не возбуждается. Уравнение переноса излучения с учетом сделанных 
предположения можно снести к интегральному уравнению для функ- 
ции 13(-.и, ... , /։) = (1 + р)-.,, I = 1. 2.......... ₽; набор пара-
метров, характеризующих решение соответствующей стационарной 
задачи (т. е. при р - 0) и имеющих смысл оптических расстояний),

которая является образом по Лапласу от функции источников /?(:, и) 
нестационарной задачи. Для этого достаточно применить к уравнению 
переноса излучения преобразование Лапласа по и (р—параметр пре
образования', а затем, считая, что /т р 0, перейти по известной 
методике |20] к интегральному уравнению, формально совпадающему 
с уравнением Пайерлса. Сделаем в этом уравнении замену р — /р и 
введем обозначения

где /(х։, ... , т-; р) является образом по Лапласу от /(х, и). Для еди

нообразия принято, что / зависит от 3 параметров, хотя их число 
может быть меньше, чем количество параметрон, входящих в В. Теперь, 
отыскивая решение указанного интегрального уравнения в виде
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Я(>к.-. ъ. • = S в՛ <Ч.»......W х> Р( • < 14>
1—0

можно получить систему уравнений для В, , которая подобна (8), но 
вместо Ri и W, нужно подставить соответственно В, и /\, (ядро К 
интегральных уравнений, конечно, тоже изменяет свой вид). Времен
ные моменты М„, определяемые формулами, аналогичными (4), можно 
найти, используя соотношения

Величины В{ удовлетворяют формулам типа (11), (12) (при дифферен
цировании по 1 '• учитываем только явную зависимость В, от /, счи
тая, что т։#>> не зависят от относительно зависимости /! от '

будем предполагать то же самое, что и о функциях It7, в разделе 1а). 
Принимая во внимание эти формулы и соотношения (14), (15), окон

чательно для временных моментов от В I", и) при произвольном воз
буждении (при и 0) имеем

М. - — У (- nVcfy*(—1)"'С , 

t- п m О

(16)

Суммирование в последней сумме (16) производится по нсем значе
ниям индексов «д, ........а,, которые удовлетворяют условию т։ аг4-...

I- = к. В (16) представляет собой решение интегрального урав
нения для функции источников при стационарном возбуждении, опи
сываемом первичной функцией источников I./1, (т|а...» -.).

Отметим, что ( 16) позволяет получить также общие выражения для 
моментов интенсивности излучения.

в) Замечания. Общий случай, когда необходимо учитывать время, про
водимое фотоном в полете между последовательными двумя рассеяниями, 
и время нахождения кванта в поглощенном состоянии (без учета перерас
пределения излучения но частотам), здесь рассматриваться нс будет, по
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скольку при произвольном возбуждении формулы для моментов любого 
порядка имеют громоздкий вид.

В данной статье при выводе формул для временных моментов были 
использованы не только известные замены • >■/(1 -Ь р), ' —• • (1 + р), 
которые формально связывают нестационарные и стационарные уравнения 
переноса при следующих предположениях:

7г(^.. ггр: ....
но и учтены зависимости и / от р, не описываемые указанными за
менами (т с. принималось во внимание, что связь между нестационарным и 
стационарным уравнениями определяется также и членами, описывающи
ми первичные источники возбуждения [21[). Условия (17). которые факти
чески предполагались в работах [11—15]. сужают круг задач, которые мож
но рассмотреть на основе изложенных там формул. Если, в частности 
источники возбуждения меняют спектральный состав, направленность 

и т. д.. неоднородны относительно т, то формулы для моментов, най
денные в [11 —151 применять нельзя. Изложенный выше подход свободен 
от »того недостатка, поскольку справедливость условий (17) не предпола
галась. Формулы (11). (12) справедливы, вообще говоря, для среды, огра
ниченной произвольной поверхностью.

Заметим, что при выполнении второго из соотношений (17) формула 
( 16) дает выражения для моментов в случае анизотропного рассеяния, если 
положить т п к. Под нужно понимать решение соответствующей ста
ционарной задачи.

Достаточные условия существования временных моментов приводить 
не будем, но отметим, что этот вопрос сводится к доказательству сходи
мости рядов (7). (14) и возможности дифференцирования ряда (14).

2. Характеристики нестационарною по.1я излучения, выражающиеся 
через моменты. Кроме самостоятельного интереса временные моменты по 
лезны еще и тем. что через них выражаются параметры, которые удобны 
при описании нестационарного переноса излучения. Наиболее важными и.- 
них и имеющими простой смысл, являются средняя длительность и н дис
персия з, которые определяются формулами

ОО

и \иС(и)ди О (и) ди;

6 I о
со

:■ (и — и)* 6'(п1 с/м 

и

ОО

С (и) ди,

(18)
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где 6(м) любая из функций, характеризующих нестационарное поле 
излучения. Используя (12), (16) можно записать м и з2 в явном виде 
через нулевые моменты. Эти выражения позволяют рассчитывать и 
и з* при различных режимах возбуждения среды.

3. Вычисление временных моментов, средней длительности и дисперсии 
для с и/часн плоской и сферически симметричной среды. Найденные в п 1а. 
формулы (II). (12) справедливы также для временных моментов величин, 

которые выражаются через л2(х, и) посредством операций относительна 

т, коммутирующими с интегрированием по и. В дальнейшем при вычис
лении моментов различных величин будем использовать те же обозначения 
для них. что и в п. 1а. Уравнениям (8) с учетом (9). ( 10) с точностью до 

обозначений удовлетворяют и моменты функции источников 5(з, и)

А .,п. ('-,</)/В։2л։ (В։2 — эйнштейновский коэффициент вынужденного 
поглощения, рассчитанный на среднюю интенсивность излучения).

а) Предположим, что на границе полубесконсчной плоскопараллельной 
среды, состоящей из двухуровенного газа, происходит мгновенная вспыш
ка изотропного плоского источника, интенсивность которого пропорциональ
на профилю коэффициента поглощения и мощность на единицу площади 
равна 4՜ (Л Для полного числа возбужденных атомов R (о, /•)» находя
щихся в момент времени и в цилиндре единичного сечения, ось которог 
перпендикулярна к границе слоя, получим

00

К(„, >.)=<2^.Сф(т, (19)

и

где з оптическая глубина слоя 118], Ф (-, и, /.) функция источников 
задачи о вспыхивающей плоскости |9] (первичные источники в этом 
случае задаются выражением (л/2) К (г) '• (и)). Как известно [18], для 
соответствующей стационарной задачи имеем соотношение

IФ (■։, >.) <Л - ■ ? . ■ - 1. (20)
II-'

О

Здесь Ф (з, /) функция источников при стационарном возбуждении, 
описываемом функцией (л/2) ЛГ('). С помощью формул (11). (19), (20) 
для временных моментов М, величины R (и, ') при мгновенном воз
буждении находим выражения
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М„ I — -------у л.(1 -
А» I (1 ֊ »)՛”" • »

n 0,1.2..... <21)

где

О,4 = (-!)* С1{\» + (1 «о»>п (֊-"•)) 

. »-1՞ (22>

(1 Ч(. 4|) Г1 m ))'

В формуле (22) о4/ - символ Кронекера. Учитывая (12), (18), (21), 
(22) для м|։ м. и 5։ и з... которые являются средними длительностями 
и дисперсиями соответственно для случаен мгновенного и стационар
ного при </<20 возбуждений, имеем

- =________- = >(4֊')
°’ 2(1֊/)(1 - |1 ֊/.)’ 4(1 /)

_ х____________ (23)
5j I u։ (2u. — U։)» Oa = -------  |/ 16—4/ /2 .

1 — A

6) Пусть возбуждение полубесконечного слоя производится им
пульсом бесконечно широкого пучка света, падающего на границу под 
углом :։ arc cos С) и имеющего безразмерную частоту х։ (х ~ (*—%)/Д*, 
ч частота, Д՛# полуширина линии). Будем учитывать конечность 
времени перемещения в слое возбуждающего светового пучка. Пер
вичные источники возбуждения в уравнении для функции источников 
нестационарной задачи тогда имеют вид

с> ехр ( — 0-) о (и — *,-:), 

где 

(24)

(25)

а с — константа, г — скорость света, з (х) профиль коэффициента 
поглощения (з(0) = 1) (18]. Используя уравнения для временных мо
ментов, формулы (12), (18) и метод, изложенный в монографии [18] 
(гл. VI, £ 6, 7). для среднего времени свечения и (под 6’(п) в (18) по
нимаем интенсивность излучения выходящего из слоя) при указанном 
возбуждении получим
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- ,zp , /)] } [

+ v?(-֊f^- 2 "(*.• '))• <2bb

z — —-—•
3(x)

где : are cos Z - угол между внешней нормалью к слою и направле
нием выходящего излучения, л- его частота, Н (z, X) — обобщение 
функции Амбарцумяна на случай переноса излучения в частотах 
спектральной линии [18], функция 2 (г, /) определена в [18] (гл. VI* 
$ 6.7). Если второй член в (26) сравним с первым, то нельзя прене
брегать даже конечностью скорости перемещения возбуждающего им
пульса Но эффект затягивания свечения слоя из-за многократных рас
сеяний еще более усилится. Поэтому оценка этого члена дает ниж
нюю границу вклада в задержку резонансного излучения из-за конеч
ности времени пребывания фронта в пути между рассеяниями. Ис
пользуя легко проверяемое соотношение

<ж
՛-• (2, <) > 2/1 ( Р (х) dx) (in (1—-) - 2«(z), (27),

1՝

со
А 1 = з (.с) </х,

ОО

получаем, что второй член м», в (26) удовлетворяет неравенству

(2в)

Оценим параметр », применительно к задаче о переносе излуче
ния в линии Л, водорода. Допустим, что концентрация атомов водо
рода равна П| 10й’ см •*, а температура Т - 10* К. Учитывая вы
ражения для коэффициента поглощения в случае доплеровского кон
тура |22| и вторую из формул (25), находим, что по порядку равно 

При уменьшении п։ и увеличении Т, растет (л — 1/п։). Поскольку 
п, в астрофизических объектах (планетарных туманностях, хромосфе
рах) мала |22, 23] и соответствен։ о т4 велико, то конечностью вре
мени пребывания фотона в полете, вообще говоря, пренебрегать 
нельзя (даже и, может быть сравнимым с первым членом в (26)). 
0-591



450 II >1 РОГОВЦОВ. /\ М САМСОН

Однако, как видно из (26) (28), учет конечности скорости света не
обходим и при достаточно больших концентрациях п} 1 О’- ел»
если среда возбуждается в частотах, лежащих на кры\е коэффициента 
поглощения, т. е. г։^>1.

в) Рассчитаем среднее время м выхода энергии из сферически 
симметричной среды. Используя метод, предложенный в работе [24], 
нетрудно найти светимость шара для случая переноса излучения в 
частотах спектральной линии при стационарном возбуждении

рл*(•)<*(! (1 ИЛ-С,. <)>. (29)

о

Здесь 5* (’) первичная функция источников на оптическом расстоя
нии т от центра шара, т0 оптический радиус шара, >•) сред
нее число рассеяний фотона [17, 19]

* * • ։
ЛЧ-о. Л) =0:Ч>(-) (-)</■ ) • <30>

О <1

где 5(') — функция источников для шара [19]. Учитывая (12), (18), 
(29), для среднего времени свечения м։ в случае мгновенного возбуж
дения, мощность которого пропорциональна 5* (•), имеем

и, =>.«(Л(т։1 ' * ) (1 - (1 - ') М(-.„ ,))'. (31)

Если > <^1, и, не совпадает со средним числом рассеяний фотона. При 
консервативном рассеянии

и։ = А^0. 1). (32)

Найдем среднее время и., установления лучистого равновесия 
(совпадает со временем разгорания свечения) считая, что источники 
возбуждения при и<и отсутствовали, а после и - 0 шар стацио
нарно возбуждается. Из (12), (18), (29), получим

-_, +
2 ՝, о> /

Х^(-„ /.)-(! - ) '•
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В случае консервативного рассеяния

и. = 1 + |п.77 > I . (34)
|х-։

Средние длительности, описывающие изменение светимости шара, 
вообще говоря, не равны среднему числу рассеяний фотона.

В случае консервативного рассеяния и, и ма, можно рассчитать, 
принимая во внимание результаты | 19]. Приведем только асимпто
тику для среднего времени и. разгорания 
ном возбуждении шара

свечения при равномер-

».------------------ ;----------------- 7тт’ (35>Г(1 -|-т)Г(2 + 2-,)|(2- + 2^

где 1' — гамма-функция, величины •՛ и Ио введены при исследовании 
асимптотических свойств поля излучения в частотах спектральной 
линии [18, 19]. Для случая доплеровского профиля из (35) с учетом 
выражения для А (:0, 1) [24] получим и. = 2* А//45г։ 1.15 А, т. е.

при К = 1 и '0 1 совпадают по порядку величины. Используя
первую из формул во второй строке (23) и (31), (33), можно найти 
дисперсию при мгновенном возбуждении шара.

г) Допустим, что в центре шара происходит мгновенная вспышка то
чечного источника. Будем считать для простоты, что рассеяние изотропно 
Первичная функция источников нестационарной задачи для случая моно
хроматического рассеяния при данных условиях возбуждения имеет вид 

и) = / *—■ (и — •>,
4к

<36>

где У- — определяется мощностью источника. Из (36) получим

7^. ₽) = ՛^֊(’ + ₽)’Ч2- (37)
\ц-р / 4- ’V

В качестве величины, описывающей нестационарное поле излучения, возь
мем поток излучения, выходящего с поверхности шара. Используя метод, 
описанный в разделе 1б и первую из формул ( 18), найдем для средней дли
тельности и свечения шара выражение

<■) _ «|1пН(-0, >■) _ 2 (38>
Л.
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где /7('о, /•) поток излучения |24] в случае стационарного возбуж
дения шара точечным источником, находящимся в центре. Для Л/("о, г), 
как следует из (24], имеем

Я(-о. >) = 4<1 <■-’•)(! (1 — ') ЛЧ'О.'))■

*0
(39)

Здесь М('0, 1) среднее число рассеяний фотона, которое опреде
ляется ио формуле, аналогичной (30), для случая точечного источника 
в центре шара. Формула для /V(~0, л) найдена в статье (24]. Подстав
ляя (39) в (38), можно найти и через /V (“0, >) и его производные по >. 
и "0. Приведем лишь формулу для случая консервативного рассеяния

и 1) (40)

При больших "0 и > | величина и фактически равна среднему числу 
рассеяний. Для л<1 или не слишком больших *0 средняя длитель
ность и не совпадает с М, причем при малых “0 различие будет 
сильное. Если вести отсчет времени от начала прихода света к гра
нице шара, то средняя длительность свечения и примет вид

и' = /УОо, 1)~та/(1-е֊-). (41)

Например, для “0 — 0.5, используя данные работ (24 26], найдем, 
что и 0.325. Полученные формулы можно применить для оценки 
среднего времени свечения пылевой туманности, в центре которой 
происходит вспышка звезды (при более строгом рассмотрении необ
ходимо учесть анизотропность рассеяния). Истинное среднее время 
свечения туманности / = и/еи. В частности, при консервативном рас
сеянии для “0=0.5 и ——3-10 20 с.и * (27] получаем, что /^10 лет.

В заключение отметим, что в изложенном в статье подходе нетрудна 
учесть неоднородность среды. Можно показать, что если известна функция 
Грина стационарной задачи в случае неоднородной среды, то временные 
моменты при произвольном возбуждении будут вычисляться по формулам, 
формально мало отличающимся от полученных в данной работе.

Иионтут физики АН БССР
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THE NONSTATIONARY RADIATION TRANSFER 
IN SCATTERING MEDIA

N. ROGOVTSOV, A. M SAMSON

The nonstationary radiation field in stationary homogeneous me
dia is considered. The calculation method for temporal moments of 
functions defining nonstationary radiation is suggested. Several for
mulae for moments at arbitrary function of excitation are obtained. 
Using these formulae the generalized expressions for average time u and 
dispersion 3 are found. The quantities u and 3 for the cases of the flat 
parallel layer and a sphere at various kinds of excitation are calculated. 

The connections of u with the mean number of photon scattering in the 
sphere of some regimes of excitation are found. The influence of time 
lag due to the finiteness of velocity of light on nonstationary resonance 
radiation field is estimated. The average time lag u lumination of a 
sphere at instantaneous flash of the point source located at its centre 
is calculated.
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В работе з.1трлгнп.11отся некоторые вопросы, связанные с решением задач перенос.» 
излучения в обще:» случае нс когерентного рассеяния. Рассматриваются различные спи* 
««»бы представления функции перераспределения в виде билинейного разложения и яоэнь* 
кающие при этом вопросы, касающиеся удобства их применения при численных расче
тах. а также точнестн аппроксимации истинного закона перераспределения Обсужда- 
1О1СЯ также вопреки существования н единственности решения уравнении тип? (2.1) и 
некоторых функциональных пространствах н приводятся оценки по метрикам соответ
ствующих пространств для близости решений исходного и усеченного уравнений 11рн- 
видятся численные результаты, касающиеся профилен спектральных линий, возникающих 
при диффузном отражении ог полубесконечной среды, на которых иллюстрируете л 
в сияние на конечным результат различных приближений для закона персраспредслен:1:1

В предыдущих частях данном серии [1—4j, а также п работах [5, 6] под

робно разбирался круг вопросов, касающихся переноса излучения в часто
тах спектральных линии н общем случае нскогерентного рассеяния. От

правным пунктом этих исследований служило представление функции пе
рераспределения в виде

ОО
г(х', х) = ^Лп(х')1Их), О

I -1

• де (х)‘, — некоторая, нормированная в том или ином смысле, система 
функции; — неотрицательные постоянные. Указанное представление 

позволяет выработать новый подход и построить новые схемы, приводя
щие к существенному упрощению решения задач переноса в спектральной 
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линии при общем законе перераспределения. В этой связи особое значение 

приобретают вопросы, связанные с построением и выбором того или иного 
разложения вида (’)• При каждом конкретном законе перераспределения 

можно указать на несколько удобных способов построения вышеупомяну
того разложения. Так. в случае доплеровского уширения линии, когда

г (х'։ х) = ег(с (тах | х'|, |х|) (1)

представление вида (*) можно получить, например, разлагал функцию 
г(х', х) по своим собственным функциям на ( , ). В этом слу
чае Л* •— где величины /.* суть собственные значения ядра 
г(х', х). Ниже мы укажем на другие возможности построения грел* 
стаяления (*), причем как в случае доплеровского закона перераспре

деления, так и в случае, когда уширение линии обусловлено совме
стным действием эффекта Доплера и затуханием вследствие ։злучс- 

ния и столкновений.
Таким образом, в каждом отдельном случае мы располагаем различны

ми способами построения необходимого нам разложения (*), в связи с чем 

важно выделить тс критерии, которыми необходимо руководствоваться пр.։ 
выборе того или иного разложения при решении конкретной физической 
задачи. При сравнении различных способов мы сталкиваемся, с одной сто
роны. с вопросами, имеющими сугубо прикладное значение (например, ка

кое из возможных разложении является наиболее удобным с точки зрения 
численного решения той или иной задачи переноса), с другой стороны — 
с вопросами, представляющими интерес с математической точки зрения. 
Первый круг вопросов связан прежде всего со степенью простоты построе
ния разложения (*) нс компактностью вида функций ’а(■<)• При этом 

следует также учесть, насколько простой вид имеют системы уравнений, по
лучаемые из уравнении переноса при замене функции перераспределения 
г(х', х) се разложением и, наконец, как легко вычисляются фигурирующие 

в указанных системах и подлежащие определению вспомогательные функ
ции и параметры. Важно также учесть вопросы, связанные с устойчивостью 

счета и с уменьшением объема машинной памяти.
С другой стороны, как уже было отмечено, возникают вопросы мате

матического характера, связанные с обоснованием законности замены беско
нечной системы уравнений усеченной конечной системой в том или ином 
функциональном пространстве [см. 6’, и получением оценок погрешностей по 

соответствующим метрикам.
На некоторые из поставленных здесь вопросов мы постараемся отве

тить во втором и третьем пунктах настоящей работы. В четвертом пункте 

будет рассмотрена одномерная задача диффузного отражения излучения в 
спектральной линии от полубесконечной среды. Будут приведены числен

ные результаты, касающиеся профилей эмиссионных линий, на которых 
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можно проиллюстрировать влияние на конечный результат предположения 
о полном перераспределении по частотам, а также некоторые особенности, 
характерные для разложения функции г(х', х), принятого при выполнении 

численных расчетов.

I. Построение представления (*)• В работе (6' подробно были рас

смотрены некоторые методы построения разложения (*) в случае совмест
ного действия аффекта Доплера и затухания, обусловленного излучением 
и столкновениями. Здесь мы вкратце напомним суть некоторых из этих 

методон.
Как известно, при указанных механизмах уширения функция исрсрл» - 

пределения по частотам имеет следующий вид՛

ОО
/■(Л х) —г (ехр( и՝)/(х, u)f(x’, uydu, (2)

-3L/ (0, з) J
о 

где
// i . л +« . x - и
J (х, и) arctg -------- arctg--------- •

3 3

CQ

(/(.у, 3) - — ( функция ФоЙгта.

* J (у֊֊«)- I «•
— ОО

4- Дуе
Здесь з -- --------—--------- и ширины линии, обусловленные зату

ханием вследствие излучения и столкновений, соответственно;

֊ — | --------- доплеровская ширина линии.

Одним из способов получения представления (*) является разложение 

функции /(х, и) н ряд по полиномам Эрмита. В этом случае

я* (х) = 04 ехр( — о3)/ (х. о) Нл . ։ (о) </«, (3)

- 00

А вдт гдс “* (2’‘”(2A՛ 1)!1;|1-
I lanoMHiiM. что полиномы Эрмита задаются посредством

/7. («) = (֊ l)V ֊n- 
du
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и являются ортогональной системой функций с несом ехр( ։г) в 
промежутке (— , 4" *э). Разложение вида (*) можно также полу

чить непосредственным применением к интегралу в правой части (2) 
квадратурной формулы Гаусса.

В работе Хаммера |7| приводится следующее разложение функции пе
рераспределения (2):

г(х-.х) - м 3 S (2п 4֊ 1)1] ' Къ. (3. X) КъЛ’. Х-). (4) 

“ Сци, п

где

ОО
(э, х) - ехр -у ) cos xt(n dt. (5)

о

Заметим, что функцию /С։п(3, х) можно представить и в несколько 

другом виде

(0, ,) (_ 1Г1 ; = <-1)՝ ’ f

dx Г • J (х — и)* 4- э3
— 00

В частности, при з 0, то есть в случае, когда учитывается лишь 

доплеровский механизм перераспределения, имеем

К?,. (О, х) - 1)"| -ехр (— х") Ни (х). (6)

В последнем случае функция перераспределения г(х', л), задающаяся 
посредством (1), оказывается представленной в виде (*), причем 
Ja*(x) х'} представляет собой систему функций, ортогональ
ных с весом ехр(х’) на (— -с, оо).

В /»-ом приближении функция перераспределения аппроксими

руется конечной суммой

г„(х', х) А*лл (х‘) а* (х). <7)

В этой связи, представляет несомненный интерес как сравнение приближе

ний различного порядка для одного и того же разложения, так и сравнение 
друг с другом различных разложений.

Для наглядности такого сравнения на рис. 1 приводятся кривые, изобра 
жающие функцию г (0, х) при доплеровском уширении линии. При этом на

ряду с истинным законом перераспределения, задающимся формулой (։)
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(при х'=0), приводятся кривые, рассчитанные по формуле Хаммера, когда 

берутся первые четыре члена в разложении (4). а также графики, соответ
ствующие четвертому приближению разложения г (х', х) по собственным

Рис. 1. Функция г (0, *): а) ----- истинный закон перераспределении. 6) -«—4м»
приближение разложении по собственным функциям, п) • •- --4-е приближение
Хаммера, г) полное перераспределение по частотам.

функциям и случаю полного перераспределения по частотам Последний 
случаи, как нетрудно убедиться, совпадает с первым приближением Хамме
ра. Действительно, с учетом формулы (5) мы находим

1_____
I ^(0, о)

’։(х')а։(х), (8)
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где 1։(х) - и (л\ з), а в случае доплеровского закона перераспреде
ления схр( х?), и (0, 0) 1.

Здесь мы приводим также таблицу для значения г(0. х), содержащую 

помимо перечисленных случаев данные, относящиеся к десятому приближе
нию Хаммера. Болес подробные таблицы, содержащие данные для других 

значений х. а также для значений з» отличных от нуля, будут приведе
ны в одной из последующих работ. Здесь же мы отмстим, что эти резуль

таты качественно хороню согласуются с выводами, основанными на рас
сматриваемом частном случае.

Таблица I
РАЗЛИЧНЫЕ ПРИБЛИЖЕНИЯ К ФУНКЦИИ г (0. *) В СЛУЧАЕ 

ДОПЛЕРОВСКОГО УШИРЕНИЯ

ИегиннмЯ 
закон

IV прибл. разло
жение по еоЬстп. 

функцикм
IV прибл. 
Хаммера

X прибл. 
Хаммера

Полное 
персраенр.

0.0 88623 82827 72572 78518 56419
0.1 78656 79516 71348 76559 55858

0.2 63886 70940 67797 71024 54207
0.3 59499 60138 62259 62839 5156$
0 4 50657 49891 55248 53263 48077
0.5 42495 41441 47369 43565 43939

0.6 35107 34533 39239 34744 31352

0.7 23554 28817 32412 27365 34564

0.« 22856 23535 24317 21550 29749

0.9 17^8 18697 18233 17095 25098

0.1 13940 14413 13281 13541 20755

1.1 10516 10802 09447 10837 16824

1.2 07948 07905 06619 08441 13367

13 05843 05576 01622 06356 10410

1.4 04229 04014 03265 04566 07947

1.5 03004 02805 02365 03115 05947

1.6 02096 01940 01768 02021 04362

1.7 01437 01329 01360 01266 03136

1.8 00957 00901 01063 00793 02210

1.9 00639 00505 00829 00521 01526

2.0 00415 09401 00635 00370 01033

Уже беглое знакомство с приведенной таблицей позволяет заключить, 
что лучше других функцию перераспределения (1) описывает ее разложе
ние по собственным функциям. Однако ниже будут указаны причины, 
ограничивающие область применения этого разложения. Отметим здесь 



НЕКОГЁРЕНТНОЕ РАССЕЯНИЕ V 461

также, что обращает иа себя внимание медленная сходимость разложе
ния (4)

2. Разрешимость уравнения переноса о различных функциональные 
пространствах.. Как известно (см., например, [18]). решение весьма широкого 

класса задач некогерентного изотропного рассеяния в плоскопараллельной 
атмосфере сводится к следующему двойному интегральному уравнению:

ОО
5(-, х) $□(-, х) 4 г(х', х)</х'^К(»(х')|*

-« о

(9)

Функция Кравна Е{либо ехр (—'), в заннсимости от того, рас
сматривается трехмерная задача, или одномерная. Свободный член 
уравнения 5в(*. л) зависит от конкретной физической задачи, однако 

здесь вид этой функции нас не будет интересовать.

Параллельно введем в рассмотрение функцию 5(', х), удовле
творяющую усеченному уравнению, которое получается из (9) заменой 
функции перераспределения г (х‘, х) частичной суммой (7) разло
жения (*)

5(-. х) = 50 (-, х) г. (х', х) </х' К’(։(х ) - |) 5(- ’, х')

-ОО и
(10)

Введем операторы А и Ап, задающиеся посредством 

со Т,
= I г(х', х)йх‘ ( Х’(«(х’)|х — -* )5(Л 

*
.. . (11)

4.5= — г. (х՜, х) </х' ( К(ч (х'11 - | х’)'Ас'-

---ОО

Указанные операторы рассмотрим в пространствах и В?, определяе

мых следующим образом:

ОО
^,('> х) С: если |5(й> ֊՜ </х ^ |5(т, х)|</:< ! оо
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5(-, х)£В» если '15|^ | р(х)с/х ( $(?, х)|</х) | <4֊ .

— 30 о

где р(х) — некоторая весовая функция. 
Нетрудно показать, что оператор А отображает пространство В. в се

бя, причем

М|<д = >ф(т0), (12>

где 

I -Л 
Ег-(Ь 1 Е- ( в трехмерном случае

. (13> 

е"*сЛ — 1 — е , в одномерном случае 

о 

Во втором случае оператор А является оператором сжатия, если 

только 

(14)

где ^{х', х) г(х', х),։(х')-

Выражение для интеграла в левой части неравенства ( 14) указываем 
на особую роль весовой функции р(х) = 1/и(х). Действительно, в этом слу
чае помимо тоги, что выполняется неравенство (14), подынтегральное вы
ражение становится симметричной функцией относительно х и х . Необхо

димо также отмстить, что такой выбор весовой функции позволяет значи 
тельно упростить решение задач некогерентного рассеяния, что в первую 
очередь следует отнести к методу решения, предложенному в (6). Исходя из 

указанных преимуществ и ряда других соображений, о которых пойдет речь 
ниже, выбор в качестве весовой функции р(х) = 1/«(х) следует, по-видимо- 
му. признать наиболее естественным. С другой стороны, для выполнении 
условия (14) необходимо, чтобы функция г(х'. х) допускала разложение 
вида (՛), где («х (х)| представляла бы собой пронормированную с весом 
1/«(х) систему функций, а числа Да удовлетворяли условию
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что представляет собой, по сути дела, записанное в иной форме неравенство՛

( 14). так что в этом случае Д’= Ак. Как нетрудно теперь убедиться, 

к I
представление Хаммера (4) для функции перераспределения представляет 
собой разложение вида (*), причем в этом случае

А' 2,(24֊1)= 8 1,232...

Как было установлено вышее. оператор А является оператором сжатия 
в ВА'/а), если только Х|1(то)<։Л4о. В силу принципа сжатых отображении 
уравнение (9) при Ч<\ имеет единственное решение в пространствах В\ и 

/?2. причем для 115|| справедлива оценка

1 — д

Переходя далее к оценке близости функций 5 и 5 по метрикам

Вх и В: (1/а), введем функцию £/(՜, х) 5(:, х) 5(т, х), а также 
Д„(х', х) = г(х', х) гп(х', х), тогда с учетом (11) будем иметь:

и Щ Апи,

где

^о('. *) Л„(х', х)дх' |5(Л х)К (а (х')| т —<| )<Л'.

о

Из приведенного соотношения имеем

||4/)<- |г/о< = *4-—41 (5|. 1 — ч„ ։ — ч.
Тогда для относительной погрешности, образующейся при замене 
уравнения (9) на (10), получаем

, |£/|| ИЛ»-Л И
* = ТТ = -ё^-

причем в случае, когда В В.,

М„֊/1| = V
Дг*« л +1

1
(24 1)= ’
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3. Ра зле инче переменных. В настоящем пункте мы останонн.мся на 

применении метола разделения переменных к решению одномерно»“։ задачи 
переноса, что позволит по-новому взглянуть на значение весовой функции 
Мх) 1/а (х) и задачах некогерентного рассеяния. Будет также предложен 
новы»“։ подход к приближенному решению задачи в случае доплеровского уши
рения лини»։. Приложение метода разделения переменных к задачам пере
нос.» наиболее полно освещается Кейзом (9։. Нижеизложенные результаты 

не опираются на теорию Кейза и представляют собой, по сут»։ дела, первый 

шаг к изучению задач нскогеренгкого рассеяния указанным методом.
Рассмотрим следующую задачу

(Т, хН 4՜ ( г (х'.х)[ Г + 1՜ «')]ЛЛ (15) 

(Л 2

/ (0. х) /«(*); *) о. (16)

Для простоты здесь будем считать, что /0(х) О(т (х)), пр»։ х —* ՛ , 

хотя ннжеследуемые соображения можно провеет»։ и для классической за
дач»» Шустер«։ об образовании линий поглощения.

11։нсм специальные решения однородного уравнения (15) в виде

1 ('. X՝ = Я <*)։՛ .

где р, ("), вообще говоря, являются обобщенными функциями. Тогда 

из (15) имеем

['(л) - ч (х) ’ ‘у I г(лг', х) 6/(х'| </.<■ , (17)

где введено обозначение

Щх) - р (Х)+Я (х).

Далее, умножая первое из уравнений (17) на о (х) х, а второе 
на а(х) т 5. а затем сложив результаты, для определения функции 
и (х) получаем следующую задачу на собственные значения:

[/ (л) $,]6/(х) =/։(х) г(х'. х)и(х’)дх. (18)

Из физических соображений можно ожидать, что спектр задачи ( 18) — не

прерывный и заключен в промежутке |— 1.1]. Не вдаваясь в математические 
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тонкости рассматриваемого вопроса, остановимся на некоторых результа
тах. представляющих интерес с точки зрения наших исследований.

Докажем, что собственные функции задачи (18). соответствующие 

различным значениям параметра представляют собой ортогональ
ную с несом 1/а(х) систему функций.

Действительно, пусть функции £/*(х) (к 1, 2) удовлетворяют 
уравнению (18) при = $5» соответственно, и

[<**(*) ?Д£Л(х) /т(х) \ г<х', х)1Л(х’)дх' (А = 1, 2). (19)

Умножая первое из уравнений (19) на 6/2(х)/а(х) и интегрируя по х, 

получаем

-
| Чх)£/։(х)£/,(х)</х Ч

1’ 6/։(х)^.(х) . 
I ----------------------- (]Х
3 *(*)

| 1г(х', х) 4/,(х') и..(х)дх </х.

Аналогично, из второго уравнения имеем

։ (х) 4/, (х! и, (х) </х - ^--- —-Их

։ (х)

х)4/,(х)4Л(х’)Л«/х'.

Вычтя из первого соотношения второе, с учетом симметричности 
функции г(х‘, х) получаем: 

откуда непосредственно вытекает наше утверждение.
Доказанное свойство ортогональности еще раз указывает на органи

ческую связь весовой функции 1'’(х) с задачами нскогерентного рассеяния.

7-591
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Построение сингулярных собственных функции задачи (18) сопряже
но со значительными аналитическими трудностями. Здесь мы более под

робно остановимся на одном важном частном случае, когда указанные соб
ственные функции можно приближенно построить относительно легко, что 
представляет определенный интерес с точки зрения численного решения 
задачи (15). В случае доплеровского уширения линии, когда функция пе
рераспределения г(х', х) задается посредством (1). уравнение (18) запи

сывается в виде

[е-ь‘ - 5’] £/(х) = 2Хе ֊'' [Ф (х) у (х) 4֊ х(х)|, (20)

где введены следующие обозначения

ж оо
ж(х) = \utt\dt-. х(х) = (ф(/) «/(/)<//; Ф(х) = |е'Л.

6 I ж
• > 3 «

Умножая (20) на ехр(х’) и дифференцируя по х, относительно у(х) 

получаем следующее уравнение

— I (<•֊-֊ ։’е") ^-1 +-2/^-’у = 0 (21>

</х | дх |

с краевыми условиями

1/(0) —0, у՛ (х) = 0 (е ’ ), при х—со. (22)

Полученная задача представляет собой новый тип спектральных задач для 
линейных дифференциальных уравнений второго порядка Ее принципиаль
ное отличие от классической задачи Штурма—Лиувилля заключается в том. 
что параметр $՛* стоит при старшей производной-

Решение задачи (21—22) сообщает локальный экстремум следующе

му функционалу:

со
= рСе՜*՞ ——2>«—У]</х, (23)

О

Применяя метод, родственный с методом Ритца, можно приближенно По

строить собственные функции нашей задачи.
Введем для этого координатные функции

з«(х)= ехр ( тР)сН т — 1, 2,... 
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которые удовлетворяют граничным условиям вида (22). Экстремали функ

ционала J (у) ищем в пространстве линейных комбинаций коорди
натных функций (х).

»»(*) = 2 ст»’«(*։։ 2 *„»ехр(-т*’)-
m — 1 л» -1

Тогда для определения постоянных cmk имеем следующую однород

ную систему

ш- 1

где величины sJ определяются из характеристического уравнения 

d«;»!?-/ — ***.(1 = 0.

где <
й si / т՛

2 1 rn+y+J \'mj I (m + l)(/ + u

* ‘ - 'К*

2/m+/-։

Теперь общее решение исходной задачи (15) записывается в виде

7՜ (‘, х) = V Lk (1 — s4e։ 1 Ui (х)е**՜, 

k- - H

причем s_à = — sk.

Постоянные интегрирования Lk можно определить из условий

(0, х) — /0(x)L, = min

8/ ( ч>. x)L. ֊ min,

что приводит к линейной алгебраической системе относительно 7.x 
(к = ± 1, ±2...........± л).

В заключение настоящего пункта заметим, что в случае полного пере
распределения по частотам решение уравнения (19) имеет вид:

Щх) = С’։<х)

и в этом частном случае с успехом может быть применен метод Кейза

4. Одномерная задача диффузного отражения от подубссконсчной сре

ды. В настоящем разделе мы рассмотрим задачу о диффузном отражении 
излучения в частотах спектральной линии от одномерной полубесконсчной 
среды. На примере этой несложной задачи наглядно можно пронллюстри- 
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ропать влияние того или иного представления функции перераспределения 
на наблюдаемые характеристики поля излучения. Параллельно мы рассмот
рим ряд других вопросов, представляющих известный интерес и имеющих 
самостоятельное значение.

Закон отражения от одномерной полубескнечной среды можно описать 

функцией р(х, х'). имеющей следующий вероятностный смысл: если 
на среду падает квант частоты х', то р(х, х')<1х представляет собой 

вероятность того, что после многократных рассеяний отразится из 
среды квант с частотой, лежащей в интервале х, х дх. Примене
нием принципа инвариантности Амбарцумяна [10| для функции р(х, х') 

получаем следующее уравнение:

со

[а(х)+«(х')]р(х, х') = уг(х, х^+у ( ₽(х, х")г(х", х')<*х' +

(24)

+ у [ г(х. х")р(х’. х')</х’+ у |՜ р(х. [ г(х". /)МС х')Л.

—СО — .— 00

Займемся вопросом сходимости последовательных приближении к ре
шению (24). Рассмотрим с этой целью итерационный процесс, определяе

мый посредством

[«(х) + а(х')]р„ ,(х, х') = — г (х, х') + у ;.„(х, х")г(х". х') </х"

—ао
(25)

ОО

+ у г(х, х")р.(х", х’)</х’+ у ),(х, х')</х" Их՞,О;-,(/>х’)«// 

— СО —ОО —ОО

М*. х') = 0.

Нетрудно убедиться, что последовательность (х, х) обладает сле

дующими свойствами: а) (х, х') 0; б) (х, х') монотонно возра

стает по п; в) ря(х, х') = х) для всех п 0.

Методом индукции докажем, что имеет место оценка:

/п (х') — (х, х') </х < (26)

— ОО
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Действительно, пусть неравенство (26) выполняется для некоторого п. 
Интегрируя обе части (25) по х и считывая (26). получаем:

?, 1 (х') + а (х') /„ 1 (х') < М (х') 4֊ '% (х ), (27)

где

a(x)pn(x, x)dx.

Если теперь принять во внимание, что в силу свойства (6)

3« I (*') М*') > *₽" (*')»

то из (27) приходим непосредственно к оценке (26).
Из доказанной оценки и известной теоремы Леви (111 следует сходи

мость итераций ря (.с, х') к решению уравнения (24), при этом > (х. х') = 

֊ р(х', х). Можно также доказать, что предел последовательности 
ря (х, х') является единственным решением уравнения (24), удовле - 

творяющим требованию

р(х, х)дх‘ 1, 

— ею

вытекающему из вероятностного смысла этой функции.

Нетрудно также показать, что в консервативном случае (' 1)՛
со

справедливо равенство /(х) р (х, х'^х - I.

В заключение, остановимся на решении уравнения (24). Заменяя 
г(х', х) ее разложением (•), получаем

V (х) ?А(х') 

/ А *-1 р(х, х ) ֊--------------------------------------------- -
2 а(х)4-а(х')

где

(*) = (*) 4 [ Р (•*» *') -

—со

Подставляя в полученное соотношение выражение для р(х, х ). при-
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Рис. 2. Функция ?(х) я случае полного перераспределения по частотам.

Ф
։х

)

Рис 3. Функции ?т(х) я случае четвертого приближения Хаммера.
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ходим к следующей системе уравнений относительно функций фя։ (х):

?.(х) = «.М + -^ 2 Л։,(х) С --■*<Х 1 * <Х > </х'. 

2 11 3 а (х) + а (х )
(28)

Ниже мы приводим результаты численных расчетов, относящихся к 
1-му (полное перераспределение по частотам), 4-му и 8-му приближе
ниям Хаммера, а также к случаю разложения функции перераспределения 
г(х , х) по собственным функциям (4-ос приближение). При этом интеграл, 
входящий в (28). был заменен интегральной суммой согласно квадратур
ной формуле Гаусса—Эрмита.

Рис 4. Профили спектральных линий: а) ------ 4-е (8-е) приближение Хаммера
6) полное перераспределение по частотам, п) случай разложения по соб
ственным функциям (4-е приближение).

На приведенных рисунках даются функции ф (х) и (х) для случаев 

полного перераспределения по частотам и 4-го приближения Хаммера, 

соответственно.
Далее, на рис. 4 изображены профили спектральных линий для некоторых 

приближенных случаев. Различие между данными, полученными на основе 
4-го и 8-го приближений Хаммера незначительное (в четвертом знаке 

после запятой и меньше), ввиду чего указанным случаям на рисунке соот
ветствует одна кривая. Из приведенных графиков можно заключить о удов

летворительном согласии между различными приближениями соответ
ствующими 4-му (8-му) приближению Хаммера, с одной стороны, и слу
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чаям полного перераспределения по частотам и 4-му приближению разло
жения по собственным функциям.— с другой, становится значительным. 
В последнем случае указанное расхождение может явиться следствием на

рушения условия нормировки, характерного разложению функции перерас
пределения по собственным функциям. Отметим, что разложение Хаммера 

(4) лишено этого недостатка.
В заключение, авторы выражают искреннюю признательность акаде

мику В. А. Амбарцумяну за многократные обсуждения, а Г. А. Арутюняну 

за помощь при выполнении численных расчетов.

Ереванский педагогический
институт

Бюраяинская астрофизическая 
обсерватория

NON-COHERENT SCATTERING. V.

М. S. GEVORKIAN. N В. YENGIBARIAN. A. G. NICOGHOSSIAN

Some questions are discussed concering the solution of radiative 
transfer problems in the general case of non-coherent scattering. Va
rious methods of representation of the redistribution function as a bi
linear expansion are considered. In this connection the following 
questions arise; the convenience of their application for numerical cal
culations and the accuracy of approximation of the real redistribution 
law. The existence and uniqueness of the solution of (2.1) — type of 
equations in some functional spaces are discussed. The estimates of the 
proximity of solutions both of initial and truncated equations in the 
corresponding spaces are presented. The numerical calculations concer
ning spectral line profiles originated as a result of diffuse reflection 
from a semi-infinite medium are given. The influence of various appro
ximations of the redistribution law on the final results is shown.
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Теоретически։» потоки, полученные я предположении, что излучение и непре
рывном спектре звезд МК есть сумма планкокского излучения звезды и рекомбина
ционного излучения оболочки, сравнивались с наблюдаемыми потоками анергии для 
20 звезд МИ. При условии, что основным элементом в оболо» в »т звезд является 
гелий, получены оценки электронных температур в оболочках иотиолений светимости 
оболочки к светимости звезды. Это позволило оценить для каждой звезды 'Х’К элек
тронную плотность на границе фотосферы и потерю массы звездой п год

Целью настоящей работы является исследование непрерывного 
спектра звезд с протяженными оболочками типа Вольфа-Райе на осно
ве теории свечения звезд с оболочками, разработанной В. В. Соболе
вым |1]. Предполагая, что главным химическим элементом в звездах 

является гелий, будем вычислять потоки энергии, выходящие 
из фотосфер этих звезд, чтобы, сравнив их с наблюдаемыми потоками, 
получить ряд характеристик излучения и состояния вещества в обо
лочках. В качестве основного наблюдательного материала возьмем по
лученные и исправленные за межзвездное поглощение потоки энергии 
в непрерывном спектре 20 звезд типа ВольфгРдЯе из р дзоты Кухи [2].

Основные формулы. Принято считать, что в результате непре
рывного истечения вещества вокруг звезд № R образуются протяжен
ные оболочки. Происходящая в них переработка высокочастотного из
лучения звезды в кванты меньших частот приводит к излучению энер
гии как в широких эмиссионных линиях, так и в непрерывном спектре. 
При этом энергия, излучаемая оболочкой в видимой части спектра, 
сравнима с энергией, излучаемой звездой в той же части спектра. По
скольку оболочка является прозрачной в частотах непрерывного спектра» 
то суммарное излучение от звезды с оболочкой £(•#) в частоте * наблю
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даемой области спектра слагается из энергии излучаемой самой 
звездой, и энергии £*(*) излучаемой оболочкой:

£«= £•(>) 4- £*(») (1)

Предполагая, что звезда излучзет как абсолютно черное тело с 
•температурой Г*, светимость ее в любой частоте * можно вычислять 
по формуле:

■ (2)
<г е — 1

где г0 радиус фотосферы звезды, а остальные символы имеют обыч
ное значение.

Свечение оболочки в непрерывном спектре происходит путем ре
комбинаций и свободно-свободных переходов электронов в полях ио
нон.. Чтобы найти светимость оболочки в частоте V, необходимо знать 
значение средней электронной температуры Т, в ней,закон изменения 
плотности» вещества вдоль радиуса и объем светящейся части оболочки. 
Будем считать, что вследствие высокой температуры звезды, гелий в 
оболочках звезд типа Вольфа-Райе находится преимущественно в 
дважды ионизованном состоянии и зона его свечения простирается от 
границы фотосферы г0 до бесконечности. Принимая, что плотность 
вещества меняется обратно пропорционально квадрату расстояния от 
центра звезды, имеем:

П, = 2П’+=п^-^֊у. (3)

где л,, л‘" ил" соответственно число свободных электронов, число 
дважды ионизованных атомов гелия и число электронов на границе 
фотосферы (при г = г0) в единице объема.

Энергия V), рассчитанная на единичный интервал частот, опре 
деляется по формуле (см., например, |3|, стр. 236):

ос
Г‘0) = 4ку.(,)[1-Г]г։Л-. (4)

Г»
Здесь коэффициент дилюции излучения; множитель 11 И7] учи
тывает экранирование звездой части излучения оболочки, при вычис
лениях берется его среднее значение, ранное 2/3; ։(*) энергия, излу
чаемая единицей объема в частоте V при рекомбинациях и свободно
свободных переходах электронов в полях дважды ионизованных атомов 
гелия, определяемая по формуле:
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т-> г
(6^)՜’ ՜' тгс

1Л ОО X/
2/,у «I. 1Т.
кТ.£ Р

А-.
,Т-п.п\ <5)

где д. и 7,։. — поправочные множители Гаунта, принимаемые обычно 
при расчетах равными единице, /.—энергия ионизации из 7-го со
стояния Не II.

После подстановки (5) в (4), интегрирования по всем телесным 
углам и по всему объему оболочки, используя при этом соотношение 
(3). получим формулу для вычисления светимости оболочки (՝/) в 
любой частоте

где

Л- е"
З(6п)3 ? т'с3

-у У’ 1-145 10՜“. (7)

Наблюдаемые потоки излучения Пу) связаны со светимостями 
/-!*) соотношением:

Г(*) = /0)
4л/?։ ’

(8)

где R — расстояние от звезды до наблюдателя. Поскольку расстояния 
до звезд типа Вольфа-Райе весьма неопределенны, будем рассматри
вать относительные величины потоков энергии, приняв за опорный 
поток излучение в частоте *0, соответствующей длине волны » 5000:

Г(у) £(у)

/■(»о) ^(’о*
(9)

Для удобства сравнения теоретически рассчитываемых и наблюдаемых 
энергетических потоков звезд №Р, значения которых взяты из таблиц 
4 и 5 работы Кухи |2]. вычисляем величину

/Ь)=֊2.51КА’Ь). (Ю)

Принимая /(*0) — !• Для теоретического потока энергии от звезды № R 
получим:

/(*) = 1 2.5 1?
/■*(») + £•*(»)

(И)
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Преобразуя правую часть, введем новый параметр А., означающий 
отношение светимости оболочки к светимости звезды в частоте х

А. = ■ —(12) 
/-• (V)

и, учитывая выражение для светимости звезды в частоте *, получим

/Ь) = 1-2.51г^.|Гг. 2.518։— - (13>

Параметр А. вычисляется по формуле

А а —1) ( 1 + 1 У — е47՜' ) е кТ՛ • (14)
* X к Тг/а /

Чтобы упростить вычисления и уменьшить число параметров, А вы
числяется в зависимости от параметра А , означающего отношение 
оболочки к светимости звезды в частоте *։ по формуле

А. = А Т„ Г,), (16>

где

При наложении спектра оболочки на спектр горячей звезды 
доля светимости оболочки в общей светимости звезды с оболочкой в 
видимой части спектра увеличивается с длиной волны, т. е. функция 
/?(•*, 7\, Тг) растет с уменьшением частоты V.

Интерпретация наблюдательных данных. Вычисления теоре
тических энергетических потоков для некоторых частот непрерывного 
спектра проводились по формуле (13), с использованием (16) и (17), 
в зависимости от трех параметров: температуры звезды Г*, средней 
электронной температуры 7\ в оболочке и отношения А светимости 
оболочки к светимости звезды в частоте *։. Результаты вычислений
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Таблица I
НАБЛЮДАЕМЫЕ II ТЕОРЕТИЧЕСКИЕ ПОТОКИ ЭНЕРГИИ ЗВЕЗД

WR, НОРМАЛИЗОВАННЫЕ К ЕДИНИЦЕ В > 5000

-10 3 к
Т, • 

10‘3Ж
д,. </з500 Ж /Ьз) 

5700 6750
/Ы 
7500 9500

1 г 4 5 6 7 8 9

НО 192163 0.43 0.65 1.21 1.45 1.60 1.95

60 40 0.14 0.42 0.67 1.21 1.47 1.60 1.93
80 50 0.14 0.40 0 66 1.21 1.47 1.61 1.93

100 би 0.14 0.39 0.65 1.21 1.48 1.61 1.93

НО 191765 0.40 0-64 1.19 1.42 1.55 1.83

60 20 0.26 0.42 0.74 1.19 1.45 1.53 1.83
80 20 0.28 0.40 0.74 1.20 1.45 1.53 1.82

100 30 0.24 0.40 0.71 1.20 1.44 1.54 1.62

НО 187282 0.30 0.58 1.21 1.48 1.66 2.05

70 20 0.10 0.36 0 65 1.23 1.52 1.67 2 06
90 30 0.10 0.35 0.63 1.23 1.52 1.67 2 04

ПО 30 0.10 0.34 0.62 1.23 1.53 1.68 2.05

НО 5089ь 0.50 0.70 1.14 1.31 1.43 1.64

60 30 0.44 0.49 0.80 1.16 1.36 1.42 1.64
80 50 0.40 0.50 0.76 1.16 1.35 1.42 1.63

10(1 70 0.38 0.49 0.74 1 16 1.35 1.43 1-62

НО 9974 0.48 0.70 1.17 1.40 1.53 1.62

60 30 0.24 0.44 0.73 1.19 1.43 1.53 1.81
80 50 0.22 0.43 0.70 1.19 1.43 1.54 1.81

100 60 0.22 0.43 0.69 1.19 1.43 1.54 1.80

НО 190918 0.53 0.69 1.19 1.46 1.62 1 99

60 40 0.12 0.41 0.66 1 21 1.48 1.62 1.96
8о 50 0.12 0.39 0.64 1.22 1 49 1.63 1.97

1(Ю 60 0.12 0.38 0.63 1.22 1.49 1.64 1.97

НО 193576 0.53 0.68 1.21 1.49 1.66 2.01

50 30 0.10 0.42 0.67 1 21 1.49 1.64 2.00
70 40 0.12 0.39 0.65 1.22 1.49 1.63 1.97
90 60 0.10 0.37 0.63 1.22 1.50 1.66 2.01
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Таблица 1 (ародолжгнигУ

1 2 ’ i • < 1 5 6 7-V-l 8 9

HD 193928 0.54 0.71 1.18 1.40 1.53 1.90

50 40 0.18 0.44 0.71 1.20 1.45 1 1.57 1.88

70 40 0.18 0.42 0.68 1.20 1.45 1.57 1.87

90 so 0.16 0.40 0.66 1.21 1.46 1.59 1.90

HD 211853 0.54 0.71 1.19 1.42 1.58 1.98

50 30 0.12 0.42 0.68 1.21 1.48 >62 1.97

70 50 0.12 0.40 0.65 1.21 1.48 1.63 1.96

90 70 0.12 0.39 0.64 1.22 1.49 1.63 1.96

HD 214419 0.42 0.62 1.20 1.46 1.62 2.02

60 30 0.12 0.40 0.66 1.22 4.49 1.63 1.98

80 50 0.10 0.38 0.63 1.22 1.50 1.66 2.01

100 70 0.10 0.37 0.62 1.22 1.50 1 66 2.01

HD 219460 0.62 0.75 1.22 1.48 1.62 1 99

40 20 0 10 0.44 0.69 1.21 1.49 1.63 2.00

60 40 0.12 0.41 0.66 ։ .21 1.48 1.62 1.96

80 40 0.12 0.38 0.65 1.22 1.49 1.64 1.98

HD 193077 0.53 0.69 1.20 1.48 1.65 2.05

50 20 0.10 0 40 0.67 1.22 1.50 1.65 2.03

70 40 0.10 0.38 0.64 1.22 1.50 1-66 2.01

90 60 0.10 0.37 0.63 1.22 1.50 1.66 2.01

HD 185943 0.54 0.71 1.19 1.44 1.58 1.86

60 40 0.20 0.44 0.70 1.19 1 44 Լ.55 1.84

80 50 0.18 0.42 0.68 1.20 1.45 1.57 1.86

100 60 0.18 0 41 0.67 1.20 1.45 1.57 1.86

HD 17638 0.42 0.67 1.20 1.42 1.55 1.89

50 30 0.18 0.44 0.71 1.20 1.45 1.57 1.88

70 40 0.18 0.42 0.69 1.20 1.45 1.57 1.87

90 50 0.18 0.41 0.67 1.20 1.45 1.57 1.87

HD 16523 0.38 0.65 1.19 1.43 1.60 1.93

50 20 0.16 0.42 0.70 1.21 1.48 1.60 1.94

70 30 0 16 O.4Û 0.68 1.21 1.47 1.60 1.92

90 40 0.16 0.39 U.66 1.21 1.47 1.60 1.91
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Таблица / {окончание}

• 7 3 4 5 6 8 9

НО 165763 0.51 0.70 1.16՝ 1*36 1.46 1.73

60 40 0.30 0.48 0.74 1 18 1.39 1.48 1.73
80 50 , 0.28 0.46 0.72 1.18 1.40 1.49 1 73

100 60 0.28 0.45 0.71 1.18 1.39 1*49 1.73

НО 192103 0.48 0.69 1.17 1.40 1.54 1 85

50 30 0.20 0.45 0.72 1.19 1.44 1 55 1.85
70 40 0.20 0 43 0.69 1.20 1 44 1.56 1.81
<ю 60 0.18 0.41 0.67 1.20 1.45 1.57' 1.86ч

НО 168206 0.40 0.66 1.17. Ь40 1.52 .1-80

60 20 0.30 0.43 0.76 1*19 1.43 1.51 1.79

80 30 0.26 0.42 0.72 1.19 1.43 1.52 1.80
100 40 0.24 0.42 0.70 1.19 1.43 •* 1.53 ’* 1.80

НО 192641 0.49 0 68 1.15 1 36 1.50 1.81

50 30 0.24 0.46 0-74 1.19 1 .42 1.52 1.81
70 50 0.22 0.44 0.70 1.19 1.42 1.53 180

90 70 0.22 0.44 0.69 1.19 1 42 ..1.53 1.79

НО 193793 0.55 о.п 1.14 1.36 1.46 1 77

60 40 0.26 0.46 0.73 1.18 1.41 1.50 1.77

80 60 0.26 0.46 0.71 1.18 1 40. 1.50 1.75
100 70 0.24 0.44 0.69 1.19 1 41 1.52 1.77

для 6 частот •*, соответствующих длинам волн )■ 3500, 4000, 5700, 6750, 
7500 и 9500, отобранные по принципу наилучшего согласия теорети
ческих и наблюдаемых потоков, для всех 20звезд №И приведены в 
таблице 1. Наблюдаемые потоки представлены в этой же таблице для 
каждой звезды в строке, где указан ее номер. Среди исследуемых 
звезд 13 принадлежат к азотной последовательности (№Г4) и 7 звезд 
к углеродной (№С). В каждой группе из и №С звезд по четыре 
звезды одиночные, остальные спектрально-двойные.

Результаты вычислений показывают, что девять звезд №К: НО 
192163 (№№), НО 191765 (\Х^М5). НО 50896 (№№). НО 9974 
(№№ + 06). НО 214419 (№Ы6 + О7), НО 17638 (№С6). НО 16523 
(№С6), НО 165763 (№С6) и НО 192103 (№С7) дают хорошее согла
сие теоретического и наблюдаемого потока излучения, причем звезды 
№С в целом дают лучшее согласие потоков, чем звезда №М. Неболь
шие расхождения обнаруживаются вблизи УФ-участка спектра (макси.
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мальные для звезды НЭ219460 (№Ы5 ВО)), которые с увеличением
длины волны уменьшаются, а в видимой и вблизи ИК*области спектра 
становятся незначительными по сравнению с погрешностью наблюдений.

Одной из причин расхождения потоков в УФ-части спектра 
является, возможно, ошибочное проведение уровня непрерывного 
спектра в этой области в наблюдаемом излучении звезды. Это вызы
вается трудностью учета межзвездного селективного поглощения при 
переходе от видимых градиентов к истинным и присутствием я УФ 
большого количества слабых эмиссионных линий. По оценке Кухи 
ошибка в проведении континуума в УФ-части спектра может дости
гать О'" 10. В красной и вблизи ИК-области нет никакого сомнения 
в том. что континуум определяется верно, особенно для звезд, 
которые в этих областях спектра имеют мало линий.

Кроме того, причиной расхождений между наблюдаемыми и теорети
ческими потоками может быть двойственность большинства звезд 
Из девяти звезд дающих хорошее согласие потоков, семь звезд 
одиночные звезды типа или №С.

Из анализа табл. 1 ясно, что определить температуру звезды 
и среднюю электронную температуру Т, путем сравнения тео

ретических и наблюдаемых энергетических потоков невозможно, вслед
ствие большого диапазона изменения этих параметров, дающих хоро
шее согласие потоков. Для всех 20 звезд были приняты значения 
параметров 7\,, Тг и А ,. исходя из соображения удовлетворительного 
согласия теоретических и наблюдаемых потоков и из оценок темпе
ратур звезд сделанных Б. А. Воронцовым-Вельяминовым [4] и 
Билсом |5]. Эти значения 7\, Т, и А,։ помещены в 3, 4, 5 столбцах 
табл. 2.

Довольно уверенно из сопоставления потоков энергии определяется 
параметр А , отношение светимости оболочки к светимости звезды в 
частотеРазброс значений А.։ при изменении параметров Т՝* и 7*, неве
лик, что позволяет в дальнейшем уверенно оценить параметр п” или г0. 
Доля оболочки в суммарной светимости звезды с оболочкой не превы
шает для всех звезд XVR величины 0.30 в частоте *, соответствующей 
/3500. Эта доля увеличивается в видимой области спектра с уменьшением 
частоты, что соответствует теории свечения звезд с оболочками [1]. 
Для звезд типа \Х/Ы вклад оболочки в общую светимость оценивается 
величиной от 0.09 до 0.17, исключение составляют НО 191765(№Ы5) 
и НО 50896 (№Н5), у которых доля оболочки в суммарном излучении 
равна соответственно 0.22 и 0.29 (все оценки приводятся для / 3500). 
Для звезд №С оболочка вносит более существенный вклад в общую 
светимость звезды с оболочкой, ее доля составляет величину от 0.17 
до 0.23 в / 3500.
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ВЕЛИЧИНЫ СКАЧКОВ ИНТЕНСИВНОСТИ Ig IF (ч с)]
У ПРЕДЕЛОВ 4. 5. 6. 7 СЕРИЙ Hell

Таблица 2

HD.V» Sp Т.10-1 Т. 10՜’ А՝\ > 3645
Л* 

А 5695 '8202
А: 

>11165

192163 WN6 80 50 0.14 0.019 0.019 0.018 0.016
191765 WN5 80 20 0.28 0.070 0.067 0.059 0.049
187282 WN5 90 30 0.10 0.021 0.022 0.022 0.021
50896 WN5 80 50 0.40 0.045 0.039 0.031 0.024

9974 WN5 4- Об 80 50 0.22 0.028 0.027 0.023 0.019
190918 WN5 09 80 50 0.12 0.017 0.017 0 016 0.015
193576 WN6֊f-O6 70 40 0.12 0.020 0.020 0.019 0.018
193928 WN5 4- * 70 40 0.18 0.029 0.028 0.025 0 022
211853 WN6 ВО 70 50 0.12 0.017 0 017 0 016 0 014
214419 WN6 07 80 50 0.10 0.014 0.015 0.014 0.013
219460 WN5 ВО 60 40 0.12 0.020 0.020 0 019 0.017
193077 WN5 -ь Об 70 40 0.10 0.017 0.017 0.017 0.016
186943 WN5 ■■ • 80 50 0.18 0.024 0.023 0.021 0 018
17638 WC6 70 40 0.18 0 029 0.028 0 025 0.022
16523 WC6 70 30 0.16 0-032 0 032 о.озо 0.026

165763 WC6 80 50 0.28 0.034 0.031 0-027 0.021
192103 WC7 70 40 0.20 0.031 0.030 0.027 0.023
168206 WC7 + ВО 80 40 0.26 0.049 0.04о 0.040 0.033
192641 WC6 + Во 70 50 0.22 0 028 0.026 0.023 0-019

193793 WC6 ‘ Об 70 60 0.26 0 027 0.025 0.022 0.017

Скачки интенсивности. В видимой области непрерывного спек
тра у обычных звезд наблюдается скачок интенсивности у предела 
бальмеровской серии. В спектрах звезд наблюдатели не отмечают 
бальмеровского скачка. Для исследования этого вопроса в гелиевой 
модели звезды будем вычислять для принятых параметрон 7\. 
Т,, А теоретические величины скачков интенсивности по формуле:

. । АК + 0
—

i)
(18)

где л частота, соответствующая пределу серии Не II. В диапазоне 
от • 3300 до / 11500 имеем четыре предела: / 3645 для 4-й серии, 
> 5695 для 5-й серии, /8202 для (-л серии и /11165 для 7-й серии. Ве
личины скачков интенсивности для всех исследуемых знезд WR по
мещены в табл. 2. Из рассмотрения табл. 2 следует, что скачки 
8-591 
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интенсивности н области непрерывного спектра звезд WR должны 
быть малы, гораздо меньше бальмеровского скачка звезд типа В, по
этому их трудно обнаружить в спектрах. Наибольшие скачки интен
сивности должны быть у предела 4-й серии в / 3645 у всех звезд WR, 
причем в целом у звезд типа WC они вдвое больше, чем у звезд 
типа WN . Исключение составляет звезда HD 191765 (WN5), для 
которой получаются величины А/ наибольшими, изменяющимися от 
0.07 в / 3645 до 0.05 в /11165, что близко к величине наблюда
емого бальмеровского скачка у звезд типа В2. Однако обнаружить 
эти скачки на спектрограммах не удается, так как вблизи пределов 
серий Не И в наблюдаемой части спектра расположено большое коли
чество эмиссионных линий |6J: например, в области /-5695 наблюда
ются линии С III / 5696, С IV / 5807 и др.

Погрешность наблюдений вблизи УФ-участка почти вдвое пре
вышает теоретические величины Д/, поэтому что-либо о существова
нии или отсутствии скачков интенсивности наблюдаемого излучения 
звезд WR в / 3645 и / 5695 сказать нельзя. В / 8202 и /. 11165 требует
ся более детальное исследование спектрограмм звезд WR, так как 
приводимые Кухи энергетические потоки имеют в этих областях малые 
значения. Для звезд типа WC даже по данным Кухи [2| вполне удов
летворительно можно получить в/ 5695 величины наблюдаемых скачков 
интенсивности порядка 0.01 0.04, такие'же примерно значения скачков 
Аь получены и для теоретических потоков.

Параметры оболочек. Определив величину А и значения /', и 
Л, для каждой звезды можно оценить по формуле (14) такую важную 
характеристику оболочки, как произведение nj‘ro. Для получения ве
личины п" числа электронов на границе фотосферы (при г - ги) в 
единице объема, необходимо знать значения радиусов звезд г0. Для 
13 звезд значения п° найдены с использованием радиусов звезд WR, 
определенных С. В. Рублевым [7], для остальных звезд произведена 
оценка nJ со средним значением г0 5/?., (оценочные величины поме
чены звездочками у г0); результаты вычислений собраны в табл. 3.

Значения электронной плотности nJ получились в пределах от 
3 10” сл։ ‘ до 9 10’- см ՝, что вполне согласуется с результатами 
других оценок nJ [3]. Вычисление произведения njro может служить 
проверкой согласия наблюдений с теорией, утверждающей, что в фото
сферах горячих звезд основную роль в переносе излучения играет рас
сеяние на свободных электронах. Оптическая глубина '3, вызванная 
электронным рассеянием, равна:
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оо
\n.dr , (19)

Г

где з0 — рассеивающая способность свободного электрона. Если упомя
нутое утверждение верно, то величина на границе фотосферы 
должна быть порядка единицы. Интегрируя (19) с учетом (3), получим

Ь = э0п2г0 (20)

Результаты вычислений величины ", помещены в табл. 3. Зна
чения '» на границе фотосферы составляют величину порядка единицы, 
что согласуется с теоретическим утверждением. Это говорит о том.

Таблица .1 
ХАРАКТЕРИСТИКИ ОБОЛОЧЕК ЗВЕЗД 

ТИПА ВОЛЬФА-РАЙЕ

НИ №
«!•

10 ««, 1
(Л/ Л/(. >10«

192163 5.8 5.58 1.49 0.605
191765 6.5 5.30 1.59 0.722
187282 5.5 4.35 1.11 0.424
50806 5.9 9.31 2.55 1.048

9974 5.0’ 7.52 1.74 0.606
190918 12.4 3.53 2.02 1.749
193576 2.1 7.27 0.71 0.104
193928 4.7 5.98 1.30 0.425
211853 5.0* 5.09 1.18 0.411
214419 5.5 4.83 1.23 0.472
219460 4.8 4.34 0.96 0.323
193077 4.8 4.40 0.98 0.327
186043 5.0* 6.80 1.57 0.549

17638 5.0’ 5.78 1.34 0.466
16523 5.0* 4.92 1.14 0 396

165763 5.0’ 8.48 1.96 0.68*1
192103 5 4 5.87 1.46 0.552
168206 5.0’ 6.83 1.58 0.551

192641 4.6 7.18 1.53 0.490

193793 4.8 8.85 1.97 0.658

что рассеяние излучения на свободных электронах необходимо особо 
учитывать при расчете непрерывных спектров звезд типа
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Воспользовавшись значениями п" и г„, можно подсчитать количество 
вещества, выбрасываемого звездой WR. Масса вещества, покидающего 
звезду за год, равна

Л/=4вг’-^-3.15610’, (21)

где тН։ масса атома гелия, и (/■<>) скорость расширения оболочки на 
уровне г0. Величина этой скорости для звезд WR может быть от несколь
ких сотен до нескольких тысяч километров в секунду. Значения величины 
М/М. для средней скорости расширения оболочки И(г0) 1000 км/сек
приведены в последнем столбце табл. 3. Мы видим, что потеря 
массы звездой WR в год составляет в среднем 5-10՜ ՝ М., подобные 
результаты были получены и ранее (см. |8], стр. 389). Это указывает 
на кратковременность пребывания звезды в стадии WR.

В заключение заметим, что, согласно существующим представле
ниям, к низким спектрофотометрическим температурам знезд WR при
водит наличие у них протяженных фотосфер. В настоящей же статье 
считается, что такие температуры являются следствием рекомбинацион
ного излучения, происходящего в фотосферах звезд. При этом для 
простоты принимается планковское распределение фотосферного из
лучения по частоте, поскольку теория протяженных фотосфер пока в 
должной степени не разработана. Однако и при этом простейшем 
предположении теория оказывается в удовлетворительном согласии с 
наблюдениями.

Ленинградский государственный
университет

THE CONTINOUS SPECTRA OF WR TYPE STARS

V. P. HILKOV

Theoretical WR fluxes received by summing Planck radiation of 
the star and recombination radiation of the shell has been compared 
with observed fluxes for 20 WR stars. Supposing the shell to consist 
mainly of Helium, estimations of electronic temperatures in the shell 
and ratios of shell to star luminoscities have been made. This permitted 
to evaluate for every star WR the electronic densities at the photo
sphere boundary and the WR star’s mass loss per year.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
том п АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

ЭЛЛИПСОИДАЛЬНЫЕ ФИГУРЫ РАВНОВЕС11Я 
МЕЖЗВЕЗДНОЙ СРЕДЫ В СФЕРОИДАЛЬНЫХ 

ГАЛАКТИКАХ

М. Г. АБРАМЯН
Поступила 22 ноября 1974

Исслгдугтся по и рос возможных эллипсоидальных фигур раиномгсия слоя мгж- 
<н< ։дной среды (жвсзднмх подсистем) внутри сфероидальных галактик. Покалено, что 
наряду со сфероидальными фигурами поэможпыми являются и трсхосио-эллипсои- 
дальнмг фигуры, не являющиеся эллипсоидом։։ Якоби. Исследован вопрос устойчи
вости сфероидальных фигур и переход к трехосно-эллипсоидальным формам рав
новесия.

В предыдущих работах этой серии [1—3| был поставлен и решен ряд 
проблем вложенных фигур равновесия. Полученные новые серии вложен
ных фигур в виде вытянутых сфероидов, плоских дисков, двуполостных 
гиперболоидов (вращающихся вокруг оси симметрии) н фигуры вида 
эллиптических цилиндров и однополостных гиперболоидов (вращающих 
ся вокруг оси. перпендикулярной к их оси симметрии) представляют как 
теоретический, так и некоторый астрофизический интерес, связанный с 
морфологией галактик.

В работе |1] были исследованы вопросы равновесия и устойчивости 
(по отношению к малым поверхностным возмущениям типа П —Ш= 2) сфе
роидальных фигур (межзвездной среды, звездных подсистем), вложенных 
и другую, большую по размерам сфероидальную систему (в сфероидаль
ную галактику). При этом оказалось, что гравитация внешней сфероидаль 
нон системы оказывает стабилизирующее влияние на рассматриваемые ос
цилляции внутреннего сфероида.

Из теории одиночных эллипсоидальных фигур равновесия известно, 
что на последовательности сфероидальных фигур (эллипсоидов Маклоре
на) существует точка, для которой отвечающий ей сфероид имеет нейтраль
ную форму колебания, относящуюся ко второй гармонике. Это означает. 
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что в этой точке начинается разветвление трехосных эллипсоидальных фи
гур Якоби.

С этой точки зрения, наряду со сфероидальной фигурой равновесия 
представляет интерес рассмотрение возможности сущсспвовання трех
осно-эллипсоидальных фигур вложенной массы (звездной подсистемы, 
слоя межзвездной среды) внутри сфероидальной гравитирующей системы 
(галактики), а также исследование вопроса перехода вложенных сферо
идальных фигур к трехосно-эллипсоидальным, что и является целью на
стоящей работы.

Предполагается, что параметры внешнего сфероида (эксцентриситет— 
со. однородная плотность—ро) заданы, и внутри него вращается твердо- 
тельно (£2) слой межзвездной среды (звездная подсистема (население) ) 
со средней плотностью распределения массы р. Так как заранее ищутся 
эллипсоидальные фигуры равновесия, то мы можем учитывать и эффект 
самогравитации межзвездной среды (звездной подсистемы).

Исследование проведено по методу вириальных уравнений в тензорном 
виде, развитому Чандрасекаром в течение шестидесятых годов 14].

1. Фшуры равновесия. Для случая, когда ось хз направлена вдоль оси 
вращения, тензорные уравнения вириала для вложенной эллипсоидальной 
системы имеют вид:

М! + + 2’ (Л/ - W3/) - - 6/Л (1.1)

где IF,/ тензор энергии гравитационного действия внешнего сфе
роида на вложенный эллипсоид (в единицах sGp):

Г,’ = ֊2С,

»֊< (Ь2>
С, = С, -֊------- J— arc sin е0--------- 5—.

ео еп

О О
где е0 эксцентриситет внешнего сфероида, - тензор собственной 
гравитационной энергии эллипсоида межзвездной среды (в ед. кф)

1Г/у = -2Л////, 
со

А/ = а ։а։о։ С—------ —՛
J °5 + s Л (s)

։ (։) - ( о] + + s) (а| + s).

(1.4)

(1.5)
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и, наконец. тензор момента инерции

г т
= Д.6>

где т — масса эллипсоида межзвездной среды (а^полуоси).
Записывая уравнение (1.1) для диагональных элементов, приравни

вая правые части, с учетом (1.2). (1.4), (1.6), получим

(гЛ,-г2-^С, 2’)а’= (гл, 4 2^-С, 2') о? 2(д։ + Лс.)о?.

(1.7)

Далее, исключая из (1.7) угловую скорость У, с учетом (1.5), получим 
соотношение, дающее геометрию возможных эллипсоидальных фигур меж
звездной среды (звездных подсистем)

оО
(« ֊ V) | [(1 - и ֊ V - ио։) - -£-С,| = 0. (1.8)

о

где введены следующие обозначения:

и а^/ар V — Оу/а^, О' (л) — (1 4 -г) (1 4- их) (1 -г иг). (1.9).

Здесь возможны два случая:

а) Сфероидальные фигуры (п=и) а։ — а3. Этот случай нами 
был исследован в работе [1]. Связь параметров системы с угловой 
скоростью вращения фигуры имеет вид:

а» = 2(Л, - (1 - е’)Л,] + 2-^-[С, ֊ (1 - е’) С,]и 2е’в„ + 2 С„.

(1.10)

При этом /1, и А3 имеют те же формы, что и С, и С3, только в их. 
выражениях следует вместо е0 вставить е I 1 а^/а, эксцентри
ситет сфероида межзвездной среды. При этом выражение (1.10) в 
точности совпадает с уравнением (6) работы [1].

б) Трехосно-эллипсоидальные фигуры (п=^=и). Геометрии» этих 
фигур дает соотношение (1.8):

со
1'(1_„_и_и„։)^.=кс,. (1-11))

.1 О‘(г} ՛,
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Для угловом скорости вращения с помощью уравнений ( 1.7) находим:

2’ - 2 (’--------------- —*----------------+ 4 С,. (1.12)
.) (1 ֊■ иг) (1 + иг) />(г) ;■
и

Вспомним, что в данной работе 2 измеряется в единицах | “Gp .
Как видно из условия (1.11), геометрия трехосно-эллипсоидальных 

фигур межзвездной среды сильно зависит от формы галактического сфе
роида (со) и от отношения плотностей р0/р. В общем случае, как слсдуе։ 
из (1.11). эти фигуры нс являются эллипсоидами Якоби и только в слу
чае, когда плотность межзвездной среды намного больше средней плотности 
звездной системы, они являются эллипсоидами Якоби (т е.. когда гравита
цией внешней системы можно пренебречь).

Каждому значению правой части (1.11) соответствует новая серия фи
гур трехосных эллипсоидов, для которых условие (1.11) удовлетворяется 
при иных значениях и и 1' по отношению к параметрам серии эллипсоидов 
Якоби. Так как правая часть (111) — величина положительная 

<2 3 С, (е0) < 2), то у этих серий каждому значению параметра 
1>и>0 соответствует значение v из интервала 1 где
v меньше по величине, чем и« у соответствующего эллипсоида Якоби. 
Притом, с увеличением величины (р0/р) С3 (т. е. внутри более сплю
щенных галактик или для галактик с большими значениями отноше
ния плотностей 4(j/f>), значения г, соответствующие данному и, все 
больше уменьшаются. Это обстоятельство хорошо видно на рис. 1, 
где приведены несколько кривых, представляющих зависимость и и ։• 
от значений (р^р) С3. С помощью этих данных легко установить, что 
л увеличением (р^р) Сл полуось, вокруг которой происходит враще
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ние фигуры, все больше уменьшается с одновременным вытягиванием 
фигуры вдоль одной из осей х։, или х.. С этой точки зрения гравита
ционное действие сфероидальной звездной системы на трехосно-эл
липсоидальные фигуры слоя межзвездной среды идентично действию 
„сплющивающих магнитных полей“ на одиночные трехосно-эллипсои
дальные фигуры, рассмотренные в работе [5].

2. Вторые гармоники форм колебания вложенных сфероидальных фи
гур. Линеаризованная форма вириальных уравнений второго порядка, опи
сывающая малые колебания вложенных сфероидальных фигур, ничем не 
отличается от уравнении, описывающих осцилляции сфероидов Маклорена, 
кроме того, что здесь фигурирует еще член

4^ = -2^-С(№(, (2.1 >

учитывающий влияние действия гравитации внешнего сфероида на осцилля
ции вложенного. В (2.1) через обозначена величина

Nl| = I Р (I, *; 4 ։ух,) <Гх = М., 4 М (2.2)

Предполагая, что лагранжево перемещение : (х, /) представляется в 
виде

0 = е,1(х). (2.3)

где X надлежащий определению постоянный параметр, линеаризо
ванная форма вириальных уравнений второго порядка [4] примет вид:

>։М, > - 2>.2։<а М., = 2 А С, ы„ 4 4 1Г,, + 2’ (- г,зМ;) (- 4„4П. (2.4)

Девять уравнений, к которым приводит уравнение (2.4), распадаются на 
две независимые группы из четырех и пяти уравнений, отличающихся их 
кратностью по отношению к индексу 3. Уравнения, нечетные по отноше
нию к индексу 3, имеют вид:

Х’№., = 41Г„ ֊ 2 СЛ„ = - 24 ֊° С, ) Л(„, (2.5)

Х«№. ։ = 4 - 2 С,Л(„ = 2 4 С,) (2.6)

«V,. 3 ֊ 2Х2М. 3 = (-2В,, ֊ 2 !4С, 4 2’) АЛ։. (2.7)
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(2.8)

<2.9)

(2.10)

(2.11)

<*№., + 2,2.%.з = (-2Я„ -2-£ С։+2’)лгя.

Здесь мы пользовались равенством [4] (в единицах ~Су) 

г1Г։7 2В.А/4-<г։,^

Л 1

где А,/ и Вц индексные символы, выражающиеся через 
да

^а2 “ 4- 5) А ($) ’
о

в»а-а» -I- 5) (а2 4-$)Д (5) 
о

В уравнениях (2.5) (2.8) учтено также, что в данном случае ВХ.: — В9У
Уравнения, четные по отношению к индексу 3, имеют вид: 

,=■№. э = ? и/и + г + гп, (2.12)

, =лб., ֊ 2,2М. I - г 1Г։1 + ՛. 1Г։? + 2’Л7„ + гп, (2.13)

, + 2».2Л/։. ։ = №„ + ЙИ>М + У‘Л(В + гп, (2.14)

,’М.г 2л2М,? (-2Й,,-2^ С, + 2г^,„ (2.15}

/;М. ■ + 2>”М ։ = ( 25„ • - 2-^-С, + 2») /У,г. (2.16)

Эти уравнения должны быть дополнены условием соленоидальности 

перемещения ։ (х)

Теперь рассмотрим различные формы осцилляции.

а) Поперсчно-скошснныс формы.
Почленно складывая (2.5) с (2.7). а также (2.6) н (2.8). получаем

<•‘ + 45,, Ь2֊^(С1 + С1) 2’|л?13 2/2М3 + 2<2М.։ = 0, (2.18)

+ 4ДП -1 2 (С, + С։) 2’ | /V« + 2>.2Л1։ - 2>2№.. = о.
(2-19)
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Исключая из этих уравнений AG,։ и Л/\.? с помощью (2.5) и (2.6), 
имеем: 

л|х» + 4В11 4-2-֊2-(С, С,)- V» |лГ.։-22(,* + 2В1։ 2-^С,)лС, О,

(2.20)

>.р + 4В,։+2-Ь(С։-<-С1)-и’ра + 22(,’ + 2В1։ I 2-^С,)л11։ = 0.

(2.21)

Для нетривиальных решений /У։з и ЛА»3 мы получим

>■- | >.* ; 4В,։ + 2 А( с, + С։) - 2*Р + 4 2’ (>.* + 2В,, + 2-^с.) = о,

(2.22)

полагая л -■ (з

з|э’֊4В1։-2-^(С, I Ср 2'] =
о 

(2.23)

и аналогичное уравнение с заменой 2 на В случае, когда внеш
няя система имеет форму сферы (С։ (0) Сг(0) 2/3), уравнение 
(2.20) можно разложить на множители:

(з ~) ( з2 — 4В։а

Корнями этого уравнения являются

-֊|М։6В» ?7 + ‘-2։)՛ 1' (2‘24)

Заменяя здесь £2 на —мы получим остальные корни Подкоренное вы
ражение в (2.21) — величина положительная. Так что сфера устойчива к 
поперечно-скошенным формам колебаний. Можно показать, что вложенные 
сфероиды также устойчивы по отношению к рассматриваемым формам 
осцилляции.

6) Тороидальные формы.
Скомбинируем уравнения (2.13) — (2.16) так. чтобы получить пару 

'равнений:

Х’Л/„ + / 2 (Л/„ 1УЯ) ■- 2 2В„ - 2 С, 2։) А/,.. (2.25)
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4՜ <■’ (М,֊ лу ֊ 2>.ал/„ 25,,֊ 2 Ас, + а*) (Л„ - лу, (2.2б>

где .мы пользовались соотношениями (2.1) и (2.9). Перегруппировав в 
(2.25) и (2.26), получим:

X’ +2 (-2В,, ♦ 2 А С, ֊ 2’) | А!,, + 2J.fi (/V,, ֊ ЛУ -֊ О, (2.27)

/’ +2^25,,+2 Ас, а’)|(ЛГ„-лу-4ХШУ1։ = о, (2.28)

откуда

|<* 4-2(2/?,,+2Ас,~а3)| 4-4л’а* о, 

полагая '• /з, получим уравнение

—2 (25„ +2 А с,— а*) ֊ 2з2 = о (2.29)

и аналогичное уравнение с заменой 2 на 2. Корнями уравнения 
(2.29) являются

о = а± |4В„+4Ас, 2’1'. (2.30)

Устойчивость определяется знаком подкоренного выражения. Заме
тим, что когда

р
2= =2ВП I- 2 у Ср (2.31 >

то имеем положение нейтральной стабильности (з ֊ 0), которую мож
но найти с помощью (1.10): она является корнем уравнения

В„ ֊ е'Я.» (-—(!֊ е‘) С, = 0, (2.32)

которое н развернутом виде имеет форму

(3 -ф 8е’ — 8е41 агезт е — е| 1 е" (3 ф 10 еа) —

Р Iх 1 — е* --------
= 8—е?'----- -=— (е0— | 1—е?агс$1п е„).

* е;

Как видно, эта точка (точка бнфурканни) сильно зависит от мерь« 
сплющенности внешнего гравнтирующего сфероида (со) и от отношения 
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плотностей В табл. 1 приведены несколько значений точки бифур
кации на последовательности сфероидальной подсистемы при различны.*;, 
значениях е0 и Р0/р.

Таблица /

г0 1

0.500000 0.84058« 0.899986 0.932726
0.812670 0 847547 0.912492 0 944273
0.952887 0.856878 0.927069 0.956582
0.990000 0.864299 0.936645 0.964016

Как видно из табл. 1. сплющенность сфероида бифуркации увелнчи 
вается как с ростом сплюснутости внешнего гравнтирующего сфероида. 
։ак и с ростом отношения плотностей р^р.

Легко видеть из формулы (2.30), что при условии 

2* АВ,, 4 4 ^-С,. (2.33)

п = ‘2 является двойным корнем. В этой точке вложенные сфероидальные 
фигуры становятся динамически неустойчивыми, вследствие существования 
колебаний с частотой 12 с возрастающей амплитудой. С учетом (1.10), для 
этой точки находим уравнение

2В„ ֊ [С, 4- (1 ֊ е’) С։] = 0. (2.34)

Правая часть (2.34) совпадает с подкоренным выражением формулы 
(9) работы |1]. где были рассмотрены вопросы устойчивости вложенных 
сфероидальных фигур. Здесь мы только напомним, что внешняя сферо
идальная система своим гравитационным действием оказывает стабилизи
рующее влияние на вложенный сфероид.

в) Пульсационные моды.
Комбинируем уравнения (2.12)—(2.14) так, чтобы исключить 611, 

после чего с учетом (2.2) и (2.1), получим:

-֊֊ (/V,, 4֊ ЛС) 4- 2/2 (№..։- Л’,.,) - >.ЧУМ =

~ (֊ 4Й„ 4- 2В„ - 2 у С, 4 2՛) (/V.» 4- ЛУ 4- (2.35)

2(зв„ -В„г2ЛС։)л/„.
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С другой стороны, из уравнений (2.15) и (2.16) получаем

2 ֊ М..) = Хй (>V„ 4- МЛ (2-36)

Если отбросить корень л — 0, то при помощи последнего равенства 
можно исключить из (2.35) выражение (A/»,2 N?. »). Таким образом,
мы получим

>=|4(tf„ + |=(- 4311 + 2£։-2-^С|-У’)(Л(,1+Л',։>»-

4-2(за։։- В„ + *֊C,)n„.
Здесь можно также исключить выражение (/V։1 4 МЛ используя ус
ловие соленоидальности (2.15). В результате для частоты колебаний 
получим уравнение

’’(у-«*) = (“»В,, -23» -I 2 А С, + 2։) +

+ 2(1-е։)(зВн-В,։+-^<). (2.37)

Подставляя сюда выражение (1.10) для 9?, получим другую форму этою 
уравнения:

= 4Д,,+4уС։-(-2 (!֊*’> (ЗВ„ 4SJ. (2.38)

Как видно, гравитирующин внешний сфероид приводит к увеличению 
(С|>0) частоты осцилляции пульсационных мод сфероида межзвездной 
среды. При этом эффект зависит от меры сплющенности внешнего гравити
рующего сфероида и or отношения плотностей

Правая часть уравнения (2.38) величина всегда положительная, так 
что вложенный сфероид всегда устойчив по отношению к пульсационным 
формам колебаний.

3. Влияние вязкой диссипации на устойчивость сфероидальных фигур. 
В предыдущем разделе было показано, что хотя сфероидальные фигуры, 
вложенные в гравитирующин сфероид, при Q2 = 2BH 4 2 допускают 
нейтральную форму колебания, не становятся неустойчивым»։ в этой точке. 
Они становятся динамически неустойчивыми лишь в точке определяемой 
уравнением (2.33). Эти результаты были получены в предположении от
сутствия механизма диссипации. В этом разделе будет исследована 
проблема пековой неустойчивости, связанная с учетом вязкости рассматрь- 
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васмых вложенных сфероидальных фигур. При этом будем предполагать, 
что напряжения, вызываемые обычной вязкостью, определяются коэффи
циентом кинематической вязкости V.

Исследование основывается опять на линеаризованной форме внриаль- 
ных уравнений, соответствующим образом обобщенных с тем, чтобы учесть 
наличие вязких напряжений. Это приводит к тому, что в правой части 
уравнения (2.4) прибавляется еще член 62// представляющий вариацию 
тензора энергии сдвига [41. Однако эта задача не решается методом пре
дыдущего раздела, так как в общем случае не выражается через ве
личины В частности, если ограничиваться приближением больших чи
сел Рейнольдса, т. е. когда эффекты диссипации считаются малыми и ио 
внимание принимаются лишь в первом порядке, принимает следую
щий простой вид [4|:

что и позволяет пользоваться методом невязкой задачи.
Так как к неустойчивости сфероидальных фигур приводит только то

роидальная форма колебаний, то будем исследовать систему уравнений 
(2ДЗ) — (2.16), в правых частях которых прибавлены члены типа

5 // N ./а]. Система таких уравнений приводит к характеристическому 
уравнению

о* 2<.2 2(2В„+2^-с, 2’) '-Ц^ = о- (3-2>

где п =—։).. Но, так как мы рассматриваем приближение больших чисел 
Рейнольдса, то можно положить (Т= (То՜)-՝։СТ|, где По—характеристическая 
частота для предельного случая невязкого вложенного сфероида (2.30) (для 
формы колебания, которая становится нейтральной при условии (2.31), 
н выражении (2.30) соответствует знак---- *>), а п, представляет эффект
малой вязкости. Тогда из (3.2). с учетом вышесказанного, получим

Из этого уравнения следует, что эта форма колебания возрастает в 
вале

4В„ +4 -£■ С, > ^>2В„ + 2 &С,.

(3.3)

интер-

(3.4)

9-591
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Следовательно, даже самая незначительная вязкость будет вызывать не
устойчивость в интервале между нейтральной точкой и точкой начала ди- 
иг. мической неустойчивости. Так что выше точки нейтральной устойчивости 
вложенные сфероидальные фигуры равновесия звездных подсистем и систе
мы межзвездной среды становятся неустойчивыми в вековом смысле. При 
этом энергетически выгодными состояниями являются вложенные трехосно- 
эллипсоидальные фигуры, рассмотренные нами в разделе 1 настоящей ра
боты.

Приношу искреннюю благодарность профессору С. А. Каплану за об
суждение результатов.
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THE ELLIPSOIDAL FIGURES OF EQUILIBRIUM OF 
INTERSTELLAR MEDIUM INSIDE THE SPHEROIDAL 

GALAXIES

M. G. ABRAHAM I AN

The question of possible ellipsoidal figures of equilibrium stratum 
of the interstellar medium (stellar subsets) inside the spheroidal gala
xies is considered here. It is shown that side by side with spheroidal 
figures three-planar ellipsoids are also possible figures not being ellip
soids of Jacoby. The question of stability of spheroidal figures and 
their transition to three-planar-ellipsoidal forms of equilibrium is also 
taken into consideration.
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Рассматрияастся проблема определения спектра звезды. п фотосфере которой, 
наряду с истинным поглощением, происходит также рассеяние излучения. При атом 
считается, что отношение коэффициента истинного поглощения к коэффициенту 
рассеяния зависит от глубины. Интенсивность излучения, пыходящего из фотосферы 
ныражена через функцию ՛; наеденную ранее (3, 5| при решении задачи о диф
фузном отражении снега неоднородной средой. Спсциольно рассмотрен случай, когда 
альбедо однократного рассеянии экспоненциально убывает с оптической глубиной. 
Для втого случая даны таблицы вспомогательных пелпчнн, через которые выражается 
искомая интенсивность излучения. Результаты могут быть применены к фотосферам 
горячих и холодных зпезд, в которых рассеяние проиэподк гея свободны мн электро
нами и молекулами соответственно.

В звездных фотосферах, кроме испускания и поглощения излу
чения, происходит также его рассеяние. В фотосферах горячих знезд 
рассеяние производится свободными электронами, и фотосферах хо
лодных знезд — молекулами.

Для решения проблемы образования непрерывных спектров звезд 
с рассеивающими фотосферами был разработан ряд методов (см., 
напр. [1]). В настоящей статье предлагается новый способ решения 
этой проблемы, основанный на ее связи с задачей о диффузном от
ражении света фотосферой.

Характерная черта рассеивающих фотосфер состоит в том, что 
они представляют собой неоднородные среды, в которых вероятность 
выживания фотона при рассеянии зависит от оптической глубины. 
Полученные в статье результаты могут быть применены и ко мно
гим другим неоднородным средам, обладающим подобными свой
ствами.
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В качестве возможных астрофизических применений теории, кроме 
знездных фотосфер, можно указать протяженные атмосферы звезд 
типа Вольфа-Райе, оболочки сверхновых звезд и рентгеновские источ
ники.

Основные уравнения. Пусть фотосфера состоит из плоскопа
раллельных слоев и /.(г, <>) — интенсивность излучения частоты \ 
идущего на расстоянии г от центра звезды под углом ՛* к радиусу- 
вектору. Как известно, величина I,(r, U) определяется следующим 
уравнением переноса излучения

cos II— 5. ( /.֊+։,Я. (Г), (1)
dr J 4՜

где х,— коэффициент истинного поглощения, з,—коэффициент рас
сеяния и В ( Г) планковская интенсивность излучения при темпера
туре Т. Зависимость Г от г считается известной из модели фото
сферы (построенной при учете непрозрачности, обусловленной как 
истинным поглощением, так и рассеянием). Интегрирование в (1) 
ведется по всем направлениям.

Уравнение (1) можно переписать в виде

cosll — = /.-<.(/. — — )Л <Г). (2»
d- J 4-

где — оптическая глубина в частоте т. е.

t. =J(x.(3)

и i. — вероятность выживания фотона при рассеянии, равная

Поскольку величина для разных частот различна, то влияние 
рассеяния на спектр звезды оказывается весьма сложным. В про
стейшем случае однородной фотосферы (т. е. когда ՛. не зависит от 
глубины) это влияние было исследовано С. Г. Слюсаревым |2| в при
ближении Эддингтона. Здесь мы, как уже сказано, будем считать, 
что I. зависит от глубины, причем решим задачу точно.

Заметим, что обычно в фотосферах величина л. убывает с глу
биной. Например, в случае, когда рассеяние производится свобод
ными электронами, коэффициент рассеяния пропорционален плот- 
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кости, в то время как коэффициент истинного поглощения пропор
ционален квадрату плотности, а плотность с глубиной растет.

В дальнейшем для упрощения записи зависимость всех величин 
от частоты V мы отмечать нс будем, хотя она всегда будет подра
зумеваться.

Вместо уравнения (2) можно написать интегральное уравнение 
для функции источников 5(*), равной

$(•)->(■) !-|1->(->!«(Г). (4)
J 4՜

Это уравнение имеет вид
ОО

Л(-)= -^1(1- /15(0Л-1 |1֊'(-)]Я(-). <5>

Если функция 5(') найдена, то интенсивность излучения, г.пло
дящего из фотосферы под углом arc cos л к нормали, дается <’г;:::улой

J *3
(6)

а для потока выходящего излучения имеем
I

Н=2г р(т()г,</г(. (7)

О

Так как нас интересует лишь распределение энергии в спектре звезды 
то наша задача будет состоять в нахождении величин / (г,՛) и Н.

Связь между двумя задачами. Кроме сформулированной выше 
задачи, рассмотрим также задачу о диффузном отражении света фо
тосферой. Пусть фотосфера освещена параллельными лучами, падаю
щими под углом arccos^ к нормали и создающими освещенность пер
пендикулярной к ним площади, равную В этом случае для опре

деления функции источников ') служит уравнение
со -

'.)Л + -֊Ге • (8)
о

а коэффициент отражения дается формулой
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си
₽(ч. 0 = 4(•*(•,։)« ''֊■• (9)

г.) ’АО

Для кас важно то, что интенсивность излучения, выходящего из 
фотосферы при расположенных н ней источниках энергии (т. е. вели
чина /(т4), определенная формулой (6)), может быть выражена через 

функцию 5(т, С). Чтобы получить это выражение, умножим уравнение 
(8) на 5 (’)/>(’) и проинтегрируем его по * от 0 до . Пользуясь 
уравнением (5) и формулой (6), находим

ОО

■ (Ю)
/՛л • (’) т<О

Таким образом, для определения интенсивности излучения /(*,) 
по формуле (10) при любой зависимости Т от ' достаточно знать 

лишь одну функцию 6’(*, С). Возможно, что в некоторых случаях на
хождение /(т։) по формуле (10) проще, чем по формуле (6).

Если обозначить |1 М*)]5(~) = £(’) и 5(՜, г,) ~Гр(~> т4), то
вместо (10) имеем

ОО

/(ч) = 4* ’։)— • (”).) '■(’) г,
о

Эта Цюрмула уже была написана ранее |3| при рассмотрении переноса 
излучения в неоднородной среде. Она имеет простой физический смысл, 
так как величина р (“, »,) </<• представляет собой вероятность того, что 
фотон, поглощенный на оптической глубине ", выйдет из среды пол 
углом аге соз к нормали внутри телесного угла </՛•՛ (вообще говоря, 
после многократных рассеяний).

Как следует из соотношений (7), (8) и (10), для определения по
тока излучения, выходящего из фотосферы, может быть использована 
формула

ОО
Н 1- Н(Т)3. (-)</-., (12)

V ? (')

где функция 5, (') определяется уравнением
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ОО
5. (•) = ֊֊ [е, (| • ֊ >,) S. (0 Л + >. (т) Е, (:). (13)

2 i
Представляет интерес получение выражения для величины I (/;) не 

через функцию S(~, С), а непосредственно через коэффициент отражения 
;>( ■„ Z). Такие выражения легко найти при простейших зависимостях 
функции В(Т) от оптической глубины ”. Примем, как это часто де
лается. что

В(Т\ = В( Го| (1 Н-). (И)

где То поверхностная температура звезды и 3 - некоторый параметр.
Умножая уравнение (8) на (1 ։3") ' / (”), интегрируя по ” от

0 до и пользуясь формулами (9) и (10), после небольших преобра
зований находим

/(ч) = Bir.Kl ֊ Л(ч) + М,(ч)Ь (15)
где обозначено 

։

3(>i) = 2 (16)

1

3,(4) = Т, + 2 (17)
о

Заметим, что величина А есть альбедо фотосферы, освещенной па
раллельными лучами, падающими под углом arc cos к нормали, а ве
личина 1 - А (т;) поглощающая способность фотосферы.

В случае изотермической фотосферы (т. е. когда 3 = 0) форму
ла (15) принимает вид

-^--В(Г0). (Ю

Она означает, что отношение интенсивности излучения, выходящего 
из изотермической фотосферы, к поглощательной способности фото
сферы при освещении ее параллельными лучами, идущими к обрат
ном направлении, равна планковской интенсивности излучения при 
температуре Го. Это частный случай более общего закона Кирхго- 
фа для рассеивающих сред |4].

Подставляя (15) в (17), получаем следующее выражение для по
тока излучения, выходящего из фотосферы:

(19)

где
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С = 1-2 (20»
6

1 о /• 
£>= у + 2 ,21)

О
Таким образом, в том случае, когда функция В(Т) дается фор

мулой (14), искомые величины /(>}) и Н определяются формулами 
(15) и (19).

Использование функции ? (т4, '). Для определения величин /(т4) 
и Н по формулам (15) и (19) надо найти величины А (т4) и А, (73), вы
ражающиеся через коэффициент отражения р('(, Способ для опре
деления коэффициента отражения неоднородной среды (в которой / за
висит от ") был дан в работах автора [3] и Беллмана и Калаба [5].

В этих работах показано, что величина р(т„ С) выражается через 
вспомогательную функцию ?(т4, -) при помощи формулы

1 • -(7 + т)^-
Г'К 0= р (■=)¥(>։,■:)? С, т)е ֊֊ • (22)

6
а функция ?(то -) определяется уравнением

При • const функция <?(>},/) переходит в функцию ?(*<), введен
ную впервые В. А. Амбарцумяном [6] и затем хорошо изученную.

Следует отметить, что знание функции *) позволяет опре
делить коэффициент отражения не только для данной полубесконечной 
среды, но и для любой другой среды, которая получается из данной 
отбрасыванием верхнего слоя произвольной оптической толщины "0. 
Для этого достаточно в формуле (22) положить / Он интервале от 
0 до и ввести множитель 

с целью исключения истинного поглощения в указанном слое.
Подстановка (22) в (19) и (17) приводит к формулам, выражаю

щим величины А (т4) и Д։(74) через функцию ? (т?, х). Однако можно 
получить и другие выражения для этих величин через ту же функцию-
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Умножая (23) на е и интегрируя по * от 0 до оо, находим

/(’,) = ։ р(ч.-)|1 -2— «„(-)[<• (24>

(I
где использовано обозначение

։
’х (') = I (25)

Умножение (23) на ~е и интегрирование по " от 0 до дает

и, (Л) [?(>„:)[: '֊֊^’оС) +'-у- ’.(•) |- (26)

О
Таким образом, функция у (г„ •), введенная ранее при решении 

задачи о диффузном отражении света неоднородной средой, может 
также служить для определения интенсивности излучения, выходяще
го из той же среды при различных источниках энергии. В частности, 
такой средой может быть звездная фотосфера.

Нахождгних функции ?(^, *). Уравнение (23), определяющее 
функцию ;(т»» *) может быть без труда решено численными мето
дам ։ при произвольной зависимости • от ". Однако представляет ин
терес и получение аналитических выражений для этой функции в раз
личных частных случаях.

Поскольку в фотосфере, как уже говорилось выше, величина > 
убывает с ростом то мы примем

где 0 и т некоторые параметры.
Легко убедиться, что в данном случае функция -(',» •) пред

ставляется н ниде

')= (ч) *՛*”’• (28)
<■«=() 

где 
1

?*(’<) = 2’11 жч, (29)
о 

и
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»-1
) 2 ?'<։)?, , ,(Q ПП1Mi. 0-■>'-=*—— —— (30)
4 ») 4- С 4* knvfa

а для коэффициента отражения имеем

Ж. У Мъ (31)
*• I

При подстановке (30) в (29) получается рекуррентная формула 
для определения функций •>*(■»!), причем ?0(’j) 1.

Из соотношений (29) и (30) видно, что значения функций pi('J и 
Г'*(Г6 ’) при произвольном /0 равны значениям этих функций при 
/•0 - 1, умноженным на /«. Поэтому при заданном т достаточно вы
числить функции ?*(*>■) лишь для случая '0 — 1.

Таблицы вспомогательных величин. Выше было показано, что 
интенсивность излучения, покидающего фотосферу под углом arc cos 
к нормали, т. е. величина /('J, дается формулой (15), а входящие в 
нее вспомогательные величины А (т() и A. (т4) выражаются через функ
цию ?(■»;, ■?) при помощи формул (24) и (25).

Функция © (л, “) была вычислена по формулам предыдущего раз
дела для случая, когда > (•), дается формулой (27). Это позволило вы
числить величины Л ( »■,) и /4, (■»}). В таблицах 1 и 2 содержатся значе
ния этих величин при >Q 1 и разных т

ВЕЛИЧИНА Л (г.) ПРИ /. - I
Таблица /

П1 0.1 0.2 0.5 1 2 ՝
0 1 0 793 0.757 0.706 0.667 0.628 0.584 0.557
0.1 1 0 731 0.682 0.602 0.531 0.451 0.333 0.242
0.2 1 0 686 0.624 0.527 0.443 0.353 0.234 0.155
0.3 1 6.644 0.574 0.468 0.380 0.290 0.181 0.114
0.4 1 0.606 0.532 0.421 0.333 0.237 0.147 0.090
0.5 1 0.573 0.494 0.382 0.296 0.214 0.124 0.075
0.6 1 0.542 0.462 0.350 0.267 0.190 0.107 0.064
0.7 I 0.514 0 433 0.323 0.242 0.170 0.095 0.056
0.8 1 0.489 0.408 0.300 0.222 0.154 0.044 0.049
0.9 1 0.466 0.385 0.279 0.205 0.141 0.076 0.044
1.0 1 0-145 0.365 0.261 0.191 0.130 0 070 0.040
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Та блица 2
ВЕЛИЧИНА /1 ։ 0,) ПРИ 'о 1

0 0.1 0.2 0.5 ՛ • 5 ։о

0 0.577 0.432 0.408 0.374 0.348 0.324 0.297 0.281
0.1 0.720 0.534 0.500 0.447 0.402 0.353 0.283 0.231
0.2 0.837 0.618 0.576 0.313 0.459 0.403 0.331 0.285
0.3 0.948 0.699 0.652 0.582 0.526 0.469 0.402 0.363
0 4 1.056 0.781 0.730 0.657 0.599 0.545 (1.483 0.450
0.5 1.162 0.862 0.809 0.735 0.678 0.626 0.571 0.541
0.6 1.267 0.945 0.891 0.816 0.761 0.712 0.661 0.635
0.7 1.371 1.030 0.974 0.900 0.847 0.801 0.754 0.731
0.8 1.474 1.115 1.059 0.986 0.936 0.892 0.848 0.827
0.9 1.577 1.201 1.146 1.074 1.025 •՛ '<Х4 0.844 0.925
1.0 1.679 1.288 1.234 1.164 1.127 1.077 1.040 1.022

Для потока излучения, выходящего из фотосферы, выше была по
лучена формула (19), в которой величины С и й выражаются через 
функцию А (т|) при помощи формул (20) и (21). В таблицах Зи 4 
приведены значения этих величин, вычисленные по указанным форму
лам при разных >0 и т .

ЗНАЧЕНИЯ ВЕЛИЧИНЫ С
Таблица 3

т 0 0.2 0.5 1 2 5 10

0 1.000 1.000 1.000 1.000 1.001 1 0(М» 1.000 1.000

0-50 0.853 0.861 0.867 0.883 0.900 0.921 0.950 0.968

0.60 0.805 0.817 0.828 0.850 0.874 0.002 0.938 0.961
0.70 0.743 0.764 0.780 0.812 0.845 0.881 0.927 0.954
0.80 0.658 0.696 0.721 0.768 0.812 0.859 0.914 0.946
0.90 0.562 0.604 0.646 0.717 0 776 0.834 • 1.901 0.939

0.95 0.403 0.543 0.600 0.687 0.756 и.821 0.89$ 0.935
1.00 0 0.568 0.546 0.654 0.734 0.808 0.931

Применение формул (15) и (19) и таблиц 1 4 дает возможность 
весьма просто определить искомые величины /(/<) и Н. Подчеркнем, 
что эти формулы получены при предположении о представлении плэн- 
конской интенсивности излучения в фотосфере выражением (14), а 
таблицы при допущении об экспоненциальном убывании величины 
X (') с оптической глубиной.
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ЗНАЧЕНИЯ ВЕЛИЧИНЫ D
Таблица 4

т "՛ 0.2 0.5 *
—

10

0 0.667 0.667 0.067 0.667 0.667 0.667 0.667 0.667

0.50 0.758 0.748 0.747 0.738 0.727 0.713 0.695 0.684

0.60 0.788 0.774 0.771 0.758 0.742 0.724 0.702 0.688

0.70 0.828 0.807 0.801 0.781 0.760 0.737 0.708 0.692

0.80 0.883 0.847 0.833 0.808 0.777 0.750 0.715 0.696
0.90 0.973 0.907 0.885 0.840 0.802 0.764 0.723 0.700

0.95 1.050 0.946 0.914 0.859 0 814 0.772 0.723 0.702
1.00 1.333 0.994 0.949 0.879 0.827 0.780 0 730 0.705

Влияние рассеяния на спектр. Входящие в формулы (15) и (19) 
величины В (ТА и / являются функцями частоты v. Величины А (т4), 
.4, (»<), С и D также зависят от частоты, поскольку от нее зависит 
величина / (:) (или параметры /„ и т. если • (-) дается выражением 
(27)). Величины /(rj и Н, вычисленные для разных частот, характери
зуют соответственно распределение яркости по диску звезды в разных 
лучах и распределение энергии в спектре звезды.

Вычисление величины /(*() и Н по формулам (15) и (19) с по за
шью таблиц 1 4 учитывает рассеяние излучения в фотосфере. Если 
рассеяние отсутствует, то мы, очевидно, имеем

/(ч) = В(Г0)(14֊Н. (32)

Н= -ВСГ'Ц} -г -Ъ). (33)

В данном случае А (rj ֊ 0, /!,(•/}) = tj, С = /, D = 2/3. Эти предель
ные значения достигаются при >0 =0 или при т = если л (’) пред
ставляется формулой 127).

Физический смысл влияния рассеяния на спектр состоит в том, 
что вследствие рассеяния увеличивается путь фотона в среде и, сле
довательно, возрастает вероятность истинного поглощения. Поскольку 
отношение коэффициента рассеяния к коэффициенту истинного погло
щения для разных частот различно^ то появление рассеяния приводит 
к изменению относительного распределения энергии в спектре.

Наиболее просто выясняется влияние рассеяния на спектр звез
ды при I - const. В данном случае функция ') превращается в 
функцию ? (т4) и мы получаем
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я = 2гВ(г0)|։, I 1 , +3(3.1'՜։-,. + (35)

где а։ и -х*—первый и второй моменты функции ?(/}) соответственно.
В случае изотермической фотосферы (т. е. при / 0) из формул

(34) и (35) следует

/('.) В(Го>?(',)| 7^7՛ (36)

Н = 2гВ(Ги)з, . (37)

где использована формула (4).
Однако н реальных фотосферах величина > сильно зависит от 

оптической глубины В настоящей статье это обстоятельство и при
нималось во внимание при определении интенсивности излучения, вы
ходящего из фотосферы.

Применение изложенных выше результатов к различным астрофи
зическим объектам будет сделано позднее.

Автор выражает благодарность В. М. Лоскутову за вычисления, 
выполненные для этой статьи.

ON THE THEORY OF SCATTERING PHOTOSPHERES

V. V. SOBOLEV

The problem is considered of the determination of spectrum of a 
star in the photosphere of which together with the true absorption scat
tering of radiation is important. The ratio of the coefficient of true 
absorption to that of scattering is assumed to depend on depth. The 
intensity of radiation emerging from the photosphere is expressed in 
terms of the function ? ('„ ") introduced earlier 13, 5| in solving 
the problem of diffuse reflection of light from inhomogeneous atmo
sphere. Special Cvnsideration is given to the case of single scatte
ring albedo exponentially decreasing with optical depth. Tables are 
given of the auxiliary quantities in terms of which the emergent intensi
ty is expressed in this case. The results may be applied to photospheres 
of hot and cold stars in which scattering is ^caused by free elec
trons and molecules, respectively.
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ОБЪЕКТЫ ХЕРВИГА АРО И ПОСТФУОРЫ

А Л. ГЮЛЬБУДАГЯН 

Поступил* 1 марта 1**75

Предложено рл «деление объектом Хербига Аро на дие группы. U мерную н« 
которых входят объекты, чью светимость можно объяснить отражением света бди*- 
лежащего источника, а во пторую объекты, не опнчулемыс плане. В отношении 
второго типа объект«»* предложена гипотеза, согласно которой они по своей при
роде аналогичны ПОСТфуорам 11<Э|. то есть »то фуоры, у которых выброшенная обо
лочка. расширяясь, стала достаточно разреженной.

Внесение. Объекты Хербига — Аро были открыты независимо друг 
от друга Хербнгом [1] и Аро [2]. Это звездообразные сгущения, спектр ко- 
торых состоит из сильных линии излучения и слабого, почти незаметно։ и 
непрерывного спектра. Хербнг в (3] приводит следующее определение: «Объ
екты Хербига—Аро имеют характерный эмиссионный спектр: эмиссионные 
линии водорода сильные, а [О I) и (S II) необычно интенсивные. Аннин [N 11} 
также сильные, а у объектов, покраснение которых (из-за поглощения) 
незначительно, присутствует также дублет [О II) 3726—3729՞ Значение 
объектов Хербига — Аро в процессе звездообразования впервые был', 
подчеркнуто В. А. Амбарцумяном в (4). где объекты Хербига — Аро рас
сматриваются в качестве стадии, предшествующей звездам Т Тельца.

Конденсационная и отражательная гипотезы. Объекты Хербига—Аро 
были рассмотрены с точки зрения гипотезы конденсации звезд из диффуз
ного вещества (см.. например. [5|). При этом, как и у В. А. Амбарцумяна, 
допускалась их дозвездная природа. Однако считалось, что они образова
ли։. не из сверхплотного дозвездного вещества, как предложено в [4]. а из 
сжимающегося пылевого облака, на которое продолжает падать вещество 
извне. Эту гипотезу, видимо, нужно оставить, так как в последнее время 
получены данные о больших отрицательных скоростях внутри этих объек 
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гон (в [6) приводятся значения в 50—100 км/сек), в то время как при паде
нии вещества извне нужно было бы ожидать положительных скоростей.

В 1974 г. появилась серия статей [6—8], в которых выдвигалась гипо
теза об объектах Хербига — Аро как об отражательных туманностях. Со
гласно этой гипотезе свет от предполагаемых звезд типа Т Тельца, нахо
дящихся в самой ранней стадии и расположенных на некоторых расстояни
ях от этих объектов (и скрытых от нас в результате большого поглощения, 
достигающего 10"—20го), пройдя через коридоры прозрачности, отра
жается от сгущений в облаке и доходит до нас. неся в своем спектре эмис
сионные линии и другие особенности, характерные для освещающих эти 
сгущения звезд. Авторы решили найти освещающие звезды посредством 
наблюдений в инфракрасной области и действительно нашли около некото
рых из групп объектов Хербига — Аро инфракрасные источники. Если для 
диффузных обьектон Хербига—Аро, например, Н-Н 24 (здесь употреблено 
принятое в литературе обозначение объектов Хербига—Аро как Н-Н, а так
же нумерация Хербига (9). а далее еще будет употреблена нумерация Стро
ма и др. [6—8] ) это объяснение и кажется правдоподобным, то во всяком 
случае для цепочки объектов Н-Н 7, 8. 10 и 11 это объяснение нс подходит, 
так как на эти объекты падает в лучшем случае 1/400 часть полной энергии 
«освещающей» звезды, что делает ее абсолютную величину 0‘", а это до
вольно много для ранних звезд типа Т Тельца. Неправдоподобно также 
расположение коридоров прозрачности, которые заканчиваются сгуще
ниями.

Для внесения ясности мы предлагаем разделить объекты Хербига — 
Аро на две группы. В первую группу внесем объекты, светимость которых 
можно количественно объяснить отражением света близлежащей звезды 
или иного объекта, а во вторую — объекты, светимость которых нельзя 
объяснить отражением света близлежащего объекта. По морфологическому 
признаку в первую группу войдут как диффузные (как Н-Н 101, 102. ЮЗ), 
так и компактные (как группа Н-Н 24 и Н-Н 29) объекты, а во вторую — 
только компактные (как Н-Н 1, 2. 3, 7. 8. 10 и 11). Такое разделение, 
по-виднмому, не является произвольным, так как. во-первых, для объектов 
из первой группы наблюдения дают большие значения поляризации (в {8| 
для Н-Н 24А получено около 24%). а для второй — сравнительно низкие 
(в |8] для Н-Н 1 и Н-Н 2 получено около 3%); во-вторых, отношение све
тимости в бальмеровских линиях к интенсивности в единичном интервале 
непрерывного спектра получается большим для второй группы [6]. Таким 
образом, различия между введенными двумя группами довольно большш

Объекты Хербига - Аро и постфуоры. Предлагаемая нами гипотеза 
относится к объектам второй группы, то есть компактным объектам, свети
мость которых нельзя объяснить отражением света близлежащей звезды.
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Согласно этой гипотезе объекты Хербига—Аро являются образованиями, 
подобными фуорам из концепции В. А. Амбарцумяна (10]. При этом, одна
ко. оболочка, которая выброшена при образовании фуора. является более 
протяженной и более разреженной (п,= — 10* см՜3). чем у класси
ческих фуоров FU Ориона и V 1057 Лебедя, причем из внутренней звезды 
продолжается выбрасывание вещества, а околозвездный источник протонэи 
продолжает испускать их. Эти протоны и являются основным источником 
ионизации оболочки (но не всей, а только внутренней части, которая состо
ит из выходящего из звезды со скоростью 50—100 км/сек вещества, чем и 
можно объяснить смещение линий в коротковолновую область). Предпола
гается. что внешняя часть оболочки состоит из нейтрального вещества, сме
шанного с пылью. На частицах последней и отражается свет, выходящий из 
внутренних областей (по этой причине и не видны внутренние области 
объектов Хербига — Аро). При рассеянии на частицах пыли свет поляри
зуется (этому также способствует эллиптическая форма объектов Херби
га — Аро).

Рассмотрим теперь отдельно объект H-H 1. Бем и др. [11] из отноше
ния интенсивностей линий излучения различных элементов получили сред
ние значения электронной плотности и температуры, а именно:

п. -֊ 2 10* см 3. Т,= 10* °К.

Из [12] имеем п,!пх ■- 0.5, отсюда получим плотность атомон водорода 

п — 6-10* см՝ 3.

Предполагая, что ионизация оболочки вызывается .протонами, можно 
найти их кинетическую энергию из уравнения энергетического баланса

/П|3|е (£ -i /п)г) + jnr Д (р, е) п.гГк | (s, Н hvlt) + /|’ (1)

где j — поток протонов, з1г эффективное сечение ионизиции про
тонами атомон водорода (можно приближенно принять з1г^2- 10’i։/t см3, 
где 8 — кинетическая энергия протона в эв), £ — средняя энергия 
вторичных электронов, /։v/r энергия ионизации с 7-го уровня, 
△ (р, е) — энергия, отдаваемая протонами свободным электронам при 
упругих столкновениях (из [13] можно вывести приближенное выра
жение Д(р, е)՜^ 1.2-10 ’/s). а н правой части коэффициент к введен 
для учета бальмеровских и запрещенных линий. Мы взяли k = 3 (зна
чение к мало влияет на результат, так как в левой части уравнения 
есть член, в котором, как будет показано далее, s входит в сте
пени 6).

Ввиду того, что вышеприведённые значения п, и Tf являются средни
ми. мы будем решать уравнение (1) для половины радиуса ионизованной 
10-591
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части оболочки. В качестве радиуса ионизованной зоны .мы берем путь, на 
кс-гором полностью расходуется кинетическая энергия протонов. Из [13J 
можно вывести для этого пути выражение R ег/2.4 10 ” (л, • 0.1 л։), 
где R в см, а е в эн.

При прохождении половины радиуса ионизованной зоны энергия про
тонов уменьшится в I 2 раз. Поэтому для потока протонов имеем выра
жение

Ер/у 2 ~
' 4֊(/?/2)=(։/1 2 > ’

где Ео — полная энергия протонов (мы ее берем равной полному излуче
нию объекта H-H 1, которое с употреблением данных Шварца [5] состав
ляет ~ 4- 1032 эрг/cexj.

Подставив в ( 1 ) вышеприведенные значения nt, Т, и л։, а также 
выражения для у, R, 3|Г иА(р, е), мы можем однозначно определить 
s из (1). Получим s<rl Мэн и отсюда R 1.7-1015 см.

В потоке протонов, ионизующих оболочку, в процессе взаимодействия 
с веществом образуются нейтральные атомы водорода, часть из которые 
оказывается на третьем уровне. Спонтанные переходы на второй уровень 
приводят к излучению этими атомами Н,- квантов, которые смещены по от
ношению к наблюдателю на величину проекции скорости протона на луч 
зрения.

Птак и Стонер в [14] рассчитали профили линии Н,, полученной излу
чением атомов водорода в потоке протонов. Там показано, что при энергии 
протонов более 200 Кэв профили линий излучения почти нечувствительны 
к значению энергии протонов. Линии излучения имеют максимум около 
6520 А, довольно крутон ход в сторону коротких волн и пологий в длннн. - 
волновую сторону.

В опубликованной недавно работе Бёма и др. [15] приводятся данные о 
наблюдениях непрерывного спектра объектов H-H 1 и H-H 2Н. Правда, 
эти данные настолько приближенные, что авторы сначала с уверенностью го
ворят лишь о наличии непрерывного спектра. Однако о еще двух фактал 
можно, видимо, говорить более или менее уверенно. Это, во-первых, нали
чие максимума в области 6500 А. во-вторых, подъем интенсивности от баль
меровского скачка в сторону коротких волн.

Второй факт можно объяснить тем, что непрерывный спектр в основ
ном образуется в более глубоких, следовательно, горячих слоях, чем лини»: 
излучения (по которым и получена оценка температуры 10* °К). Об этом 
свидетельствует и то обстоятельство, что Бём и др. получали большие зна
чения отношения непрерывного спектра к бальмеровским линиям при хоро
ших изображениях, чем при плохих (так как апертура их наблюдений была 
меньше изображения H-H 1. то в плохие ночи изображение размазывало^ 
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и вместе с излучением внутренних областей складывалось также излучение 
внешних частей H-H 1).

Первый же факт можно объяснить тем, что этот максимум соответ
ствует линии Необразованной движущимися атомами водорода (положе
ние этого максимума определяется с точностью до 20 А — разрешением 
этих наблюдений). Если посчитать энергию, излучаемую несмещенной ли
нией Н, из [5]. а также энергию, излучаемую в пике около 6500 А из [15] 
(с вычетом непрерывного спектра), то получится, что последняя в 
***100 раз меньше.

В [14] приводится оценка части энергии движущегося протона, идущей 
на излучение смещенной линии Н,. Для Е = 200 Кэн при п,/п~0.1 на из
лучение смещенной линии Н, идет ~ 10՜3 часть всей кинетической энер
гии протона. Для е = 1 Мэн это будет в ~5 раз меньше, то есть 2-10 4 
часть (здесь мы взяли п, л«0.1. так как л,/л, 0.5 лишь средняя вели
чина. а максимальная отдача Н, происходит при энергии ~ 50 Кэв. что со
ответствует тонкой оболочке на самом краю ионизованной зоны). Сама 
ионизованная зона дает линии излучения (несмещенные, или, как в данном 
случае, смещением их можно пренебречь) и непрерывный спектр. Если 
учесть, что в несмещенной линии Н, излучается примерно 1/10 часть всей 
излучаемой средой энергии и что в [14] допускается недооценка части энер
гии. идущей на излучение смещенной линии Н„ вдвое (а также то обстоя
тельство, что в тонкой оболочке на границе ионизованной среды л</л может 
быть меньше 0.1. а отдача Н. быстро растет с уменьшением ионизации), то 
можно получить для отношения энергии, излучаемой в смещенной линии 
Н։, к несмещенной ***1/100.

Заключение. В данной работе предложено разделить объекты Херби- 
га — Аро на две группы, в первую из которых войдут объекты, чью свети
мость можно количественно объяснить отражением света близлежащего 
источника, а во вторую — объекты, которые не освещаются извне. В отно
шении второго типа объектов предложена следующая гипотеза. Объекты 
Хербига — Аро по своей природе аналогичны постфуорам, то есть это 
фуоры, у которых выброшенная оболочка, расширяясь, стала достаточно 
разреженной. В пользу этой гипотезы говорят следующие факты: отрица 
тельные скорости, приписываемые веществу, выбрасываемому внутренней 
звездой: поляризация света, идущего от объектов Хербига—Аро. а так
же возможность представления максимума около 6500 А в непрерывном 
спектре H-H 1 (этот максимум, по-видимому. соответствует действитель
ности) в качестве излучения нейтральных атомов водорода, образованных 
в потоке протонов при движении последних через вещество.
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Бюрлкакская астрофизическая
обсерватория

HERBIG-HARO OBJECTS AND POSTFUORS

A L. CYULBUDAGHIAN

It is suggested in this рлрег to divide the Herbig Haro objects 
into two groups. The first group will involve objects the luminosity 
of which can be explained by the reflection of the light of a nearby 
source and the second group will involve objects, which are not illumina
ted from outside. A hypothesis is proposed for the second group, which 
asserts that there is an analogy, between the nature of these objects 
and postfuors [10], i. e. they are fuors, whose envelope after extention 
has become tenuous. Several observational facts have been suggested 
in favor of this hypothesis.
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Для различных фиксированных значений момента вращения энергетическим 
методом нычислены параметры дифференциально вращающихся белых яарликоп, и 
частности зависимость массы М от центральной плотности кривые Мк (?, ) При 
этом учтены эффекты /-захвата к общей теории относительности.

Показано, что быстрое вращение подавляет аффекты з-захватп и ОТО и 
делает возможным существование стабильных белых карликов с массами до 3-х 
солнечных масс и с центральными плотностями па два порядка пыше плотности ста
тических конфигураций.

Введение. В работах Острикера и его сотрудников [1—4] были рассмотре
ны дифференциально вращающиеся белые карлики. Было показано, что диф
ференциальное вращение в отличие от твердотельного может увеличить мас
су равновесных конфигурации до трех-четырех солнечных масс 13]. Причина 
этого заключается в том. что в случае дифференциального вращения цен
тральное ядро может вращаться значительно быстрее, чем оболочка, н без 
наступления истечения с экватора можно достичь значении энергий враще
ния. которые становятся сравнимыми с гравитационной энергией. Поэтому 
параметры таких равновесных конфигураций будут значительно отличны 
от параметров статических или твердотельно-вращающнхея.

Известно [5]. что вещество в белых карликах может иметь кристалли
ческую структуру, поэтому могут возникнуть сомнения в возможности диф
ференциального вращения таких небесных тел. Однако, если рассмотреть 
диаграмму плотность—температура, то на ней кристаллическая фаза нахо
дится значительно ниже кривой вырождения электронов, так что вырожден- 
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»ос вещество может находиться как в жидкой, так и кристаллической моди
фикациях. причем область жилкой фазы на плоскости плотность—темпера
тура тем шире, чем легче элемент (меньше порядковый номер Z).

Здесь так же. как в (3. 4] мы не учитываем эффекты вязкости, которые 
проявляются в больших временных масштабах. Подробное исследование 
влияния вязкое!и на эволюцию быстровращающнхся белых карликов бы
ло проведено в [6. 7].

При рассмотрении равновесия и устойчивости белых карликов суще
ственными являются эффекты p-захвата (нейтронизации). общей теории 
относительности (ОТО) и вращения. Для твердотельно вращающихся кон
фигураций одновременный учет всех этих трех эффектов был проведен в 
[8|. Здесь мы ставим перед собой задачу рассмотреть аналогичную пробле
му для дифференциально вращающихся белых карликов. В [3] рассмотре
ние таких конфигураций было проведено без учета эффектов ^-захвата и 
ОТО. поэтому, естественно, относительно устойчивости были приведены 
лишь качественные соображения, которые, как показывает настоящее ис
следование. нс всегда оказываются правильными. В частности, рассматри
ваемая область плотностей была ограничена значением 109 г/см3, что мо
тивировалось фактом начала p-захвата. который может привести к поте
ре устойчивости. Ниже будет показано, что в случае быстрого вращения 
эффекты вращения подавляют как p-захват, так и эффекты ОТО, что. 
конечно, априори ниоткуда не следует.

Исследование равновесия и устойчивости сверхплотных звезд—белых 
карликов и пульсаров удобно проводить рассмотрением зависимости мас
сы от центральной плотности. Здесь, в отличие от (3]. где исследование про
водилось на плоскости масса—момент количества движения, для дифферен
циально вращающихся белых карликов проводятся вычисления массы М в 
зависимости от центральной плотности для различных фиксированных 
значений момента К—кривые A/а (ре) (см. рис. 2). Исследование, как и и 
[8]. проводится энергетическим методом [9]. Здесь мы детально будем оста
навливаться лишь на тех моментах, которые непосредственно связаны <՝ 
дифференциальным вращением. Во всех же остальных случаях за справка
ми будем отсылать к [8].

В (10] этим же методом для дифференциально вращающихся белых кар
ликов была вычислена частота радиальных пульсаций. Однако, так как 
при этом ограничивались сферически-снммстрическнми конфигурациями, »<> 
именно поэтому рассматривались белые карлики, весьма близкие к чандра- 
секаровскому пределу. В общем же случае рассмотрение пульсаций быстро- 
вращающихся белых карликов без учета эффектов p-захвата и ОТО бы
ло проведено в |4]. использованием вирнально-тензорного метода Чандрасе
кара—Лебовица (11].
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Основные уравнения. При рассмотрении проблем равновесия и устой
чивости дифференциально вращающихся холодных белых карликов вместе 
с заданием массы (полного числа нуклонов), момента вращения К, цен
тральной плотности необходимо для замкнутости задачи также задать 
распределение вдоль радиуса момента вращения. Согласно теореме Пуан 
каре эта величина зависит от цилиндрической \агранжевон массы. Для 
этого распределения мы здесь используем следующие функции:

Л(и)֊-^-Л(и) 5[t-(1 - «)’ |/2. 11)
К

л (и) = 4.8239 1.8744(1 и)"-5“- 6.6983(1 и)“™'. (2)

где

К = М | к (и) dit, (3)

о

К — полный момент вращения (момент количества движения), М — мас
са покоя звезды, и — лагранжевая цилиндрическая координата, равная 
накопленной массе в цилиндре с образующими, параллельными осн враще
ния. деленная на полную массу звезды. Распределение момента (1) соот
ветствует твердг/тельно вращающемуся сфероиду Маклорена [12]. а (2) — 
интерполяционная формула (с точностью 1 % ), соответствующая твердо
го льно вращающейся политропе индекса 1.5 [3].

В случае дифференциально вращающихся конфигураций сплюснутость 
оказывается значительной и поэтому ее учет в уравнениях равновесия н 
устойчивое! и весьма существенен. В данной работе используется прибли
жение подобных эллипсоидов вращения Сравнение с результатами инте
грирования дифференциальных уравнений, проведенного в [3], показывает, 
что это приближение справедливо для внутренней области неоднородно 
вращающихся конфигурации, где сконцентрировано более 90% общей мас
сы заезды. Вычисленный здесь параметр сплюснутости относится не ко 
ясен звезде, а именно к этой области.

Полная энергия звезды Е для заданного распределения момента вра
щения Л (и) будет функцией от массы Л/, момента вращения К. сплюсну
тости f и центральной плотности '\.'Е Е(М, К, /•» р ), где /. = (с/а)' ; а и с 
соответственно. экваториальная и полярная полуоси эллипсоида вращения 
Из условия экстремальности энергии для заданных значений массы покои 
звезды, момента вращения и распределения момента вращения, для равно- 
вес.:я звезды имеем условия

(dE/fy ).w к.х ~ °- к.Рг ~ О- И)
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Необходимым условием устойчивого равновесия является минимальность 
энергии звезды-

(д։Е/д^) > 0, (д'Е1д^) > 0. (5)

(^£/^)(^£/^/.=) - (д-ЕМ»8 > 0. (6)

Для статических и медленно вращающихся звезд условия (5)—(6) яв
ляются одновременно и достаточными, что соответствует устойчивости по 
отношению к основной моде. В случае же быстрого вращения, когда сплюс
нутость не мал4. такой анализ устойчивости необходимо дополнить рас
смотрением других мод колебаний. В [4] было показано, что для дифферен
циально вращающихся белых карликов динамическая неустойчивость на
ступает аналогично эллипсоидам Маклорена, когда отношение энергии вра
щения Е, к гравитационной Ес становится равным 0.27. хотя при этом 
условия (5)—(6) не нарушаются. Это условие вместе с (5)—(6) мы примем 
критерием устойчивости конфигураций.

Таким образом, для исследования проблемы равновесия и устойчи
вости прежде всего необходимо иметь зависимость выражения энергии от 
заданных параметров. Полная энергия холодного произвольно вращающе
гося белого карлика может быть представлена в виде

Е = Е,-\- Ег,-\- Ег Т £ото (7)

Ег термодинамическая энергия (энергия вырожденных электронов), 
Ес. — ньютоновское выражение гравитационной энергии, Е, энергия 
вращения, £ото поправки общей теории относительности.

Здесь будем рассматривать конфигурации, для которых «0= А £=2. 
С учетом ^-захвата эту величину необходимо заменить через и, 
где |» — р0 (1 -♦ зд), я 5.317-10 3, д- рг!тгс, рг импульс Ферми 

вырожденных электронов, тг и с — соответственно масса электрона 
и скорость света, [8].

Рассмотрим энергию вращения. В декартовой координатной системе, 
ось вращения которой направлена пог, имеем

ТТН 1 Л’

где и — цилиндрическая лагранжевая масса.
С помощью линейных преобразований координат, которые оставляют 

объем постоянным, получим

Е, = (М. К, ) = 0.5 М м(Л>(3/4к(9)
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А = U Л’(»') (j"<*»/?) |<л'. (Ю)
о о

где / относительная цилиндрическая лагранжсная масса, v — отно
сительная масса в сфере, соприкасающейся с цилиндром, масса 
которого */, ф(*) функция распределения вещества. Численное зна
чение интеграла (10) Л показывает меру дифференциации враще
ния. При твердотельном вращении Л — 0.926, в случае же распреде
лений (1) и (2) он оказывается равным соответственно 1.1 и 1.001.

Отметим здесь одно обстоятельство. Если в случае твердотельного вра
щения предельное значение энергии вращения, при которой еще отсутству
ет истечение, оказывается того же порядка, что и Еото.то в случае диффе
ренциального вращения, так как Е, уже оказывается сравнимой с грави
тационной энергией Е с, то, вообще-то говоря, необходимо учитывать и 
поправки общей теории относительности к энергии вращения. Это можно 
сделать при помощи результатов, полученных в [13]. Однако в случае 6t 
лых карликов, как показывает расчет, поправки к энергии вращения об
щей теории относительности весьма незначительно влияют на результаты 
расчета (менее 1%) и поэтому мы здесь их приводить нс будем.

Имея выражения различных слагаемых энергий, из (4) для условии 
равновесия получим

4֊ а3хэ 4՜ а.*5 — во a 0, (11)

dgld»• - 0.0158 m ։а\К»£//с> 9

g у) = ՛՝ arccos». »

где функция g(>) связывает гравитационные энергии эллипсоида враще
ния и шара, одинаковых объемов (9. 14]. а коэффициенты равны

1

о(, = ог -= /։ \.2Т1Ь g ().) тгз/с»

и

а, 0.04037 Ki>m "\/, 0.00709 / 0.0002216 m",

а. = 0.0000716 Кют *’>/,.
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г |/з

Куу момент вращения звезды, умноженный на 1О“50, т - масса звез
ды в единицах солнечных масс (т М>М.},

Для конкретных численных расчетов необходимо задать вид 
функции распределения вещества ?, которым определяется распреде
ление плотности в звезде ь =?*?(*)•

На рнс. 1 кривая 2 показывает зависимость ф(*) для статических и 
гвердотельно вращающихся белых карликов [8] и соответствует функции 
распределения Лейна—Эмдена с показателем политропы д = 3. Для диф
ференциально вращающихся белых карликов нами были проведены расчс*

Рис. 1. Крипке 1 и 3 показывают область выбора функции распределении 
плотности вещества — ; ( <). К ри на и 2 соответствует функции ЛеЯне —Эмдоиа и = 3. 
Точки, отмеченные кружочками, относятся к распределению ('<) соответствующему 
дифференциально вращающемуся белому карлику с М 1.81 М., К^о 2.31, вы
численному а 13]. Кривые «1 и 5 показывают зависимость углии>й скорости 2'2г (*_'< 
знамени«.՝ 2 в центре) от накопленной массы соотпгтствозно дли и конов враще
ния (1) и (2).

ты для пятнадцати различных функций ? (*), расположенных между кривы
ми 1 и 3 рнс. 1 Результаты показали, что вычисленные параметры весьма 
нечувствительны к выбору ©(*). Поэтому здесь гак же, как в [8) для ? (Ч 
мы пользуемся кривой 2. Это оправдывается также тем фактом, что распрг- 

.деление ?('#)> вычисленное на основе результатов интегрирования диффс- 
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ренциальных уравнений для быстровращающихся белых карликов, оказы
вается весьма близким к кривой 2. Так, на рис. I по результатам (3] кру
жочками отмечено такое распределение для конфигурации с М 1.81Л/ 
и 2.31.

Результаты расчета. Все расчеты были проведены на ЭВМ <Наирн-2 
Для заданных значений массы и момента вращения система уравнении 
(11)—(12) решалась методом последовательных приближений. Во времк 
расчета в качестве первого приближения вычислялись параметры конфигу
раций. для которых л- 1 (сферические конфигурации). Сравнивая резуль
таты этих расчетов с конечными результатами, можно сделать заключение 

•о влиянии сплюснутости на параметры звезды. Здесь для краткости мы не 
будем отдельно приводить параметры сферических конфигурации (' =1). 
Отмстим лишь, что учет сплюснутости не изменяет общую картину зави
симости массы от центральной плотности (вид кривых ЛМ^))» а лишь изме
няет численные значения параметров.

Рнс. 2. Зависимость млеем от центральной плотности для дифференциально 
вращающихся белых карликов с распределением момента по формуле (1). Числа у 
кривых показывают полный момент вращения данной серии в единицах 10м api.сек. 
Пунктирные кривые показывают ту же зависимость для конфигураций с функцией 
распределения ç ( «) 1 и 3 из рис. 1. Область выше кривой аЬг относится к дина
мически неустойчивым конфигурациям, дли которых Ег /£с >0.27; область же выше 
а'Ьс к исковым неустойчивым конфигурациям (Ef, £с>0.15).

На рис. 2 приведена зависимость массы от центральной плотности для 
фиксированных значений момента вращения (кривые Л/л(рг)) соответствен
но для значений:
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К = (0.25, 0.5, 2, 5, 10. 15) 10* эр։. сек.

Серни с К’5Л<0.25 в рассматриваемой области плотностей имеют точку 
потери устойчивости (максимум), который на соответствующей криво!! 
(рис. 2) отмечен крестиком. Для значении же момента вращения Км >0.25 
кривые Л/л(р<.) имеют монотонный характер и все конфигурации устойчи
вы. Таким образом, определение устойчивости конфигурации по условиям 
(5)—(6) отлично согласуется со статическим критерием устойчивости для 
произвольно вращающихся конфигураций, полученным в [12]. Такое пове
дение кривых М«(?,) отлично от аналогичных кривых в случае твердо
тельного вращения, которое из-за малости энергии вращения нс изменяет 
общего хода зависимости массы от центральной плотности р, статистиче
ских конфигураций и всего лишь на несколько процентов повышает пре
дельную массу Чандрасекара [8]. Энергетическая картина резко меняется 
в случае быстрого (дифференциального) вращения. Энергию звезды с за
данным полным числом нуклонов (массой покоя звезды) и моментом вра
щения можно представить в виде

Е = 4 А .х‘ 4֊ Агх 4- 4՜ А \х

Здесь коэффициенты А, зависят от массы, момента вращения и параметра 
сплюснутости. Для краткости их вид не будем приводить.

Можно показать, что при Кь0 >0.25 знак энергии для больших плот
ностей (х> 1) определяется знаком Ач. Этот коэффициент генерируется 
только эффектами ОТО. нейтрониэации и вращения. При твердотельном 
вращении для \ Ач имеет отрицательный знак (.4з<0). чем и объяс
няется наличие двух экстремумов на энергетических кривых (см. рис. 3 
[15]). т. е. наличие двух равновесных состояний, одно из которых устойчи
вое. а другое — неустойчивое. При дифференциальном же вращении, когда 
4з может стать больше нуля, соответствующая энергетическая кривая бу

дет иметь только одно экстремальное значение—минимум, соответствующим 
устойчивому белому карлику. Приравнивая значение Ач нулю, получим 
предельное значение момента вращения, начиная с которого данная масса 
имеет только один экстремум, соответствующий устойчивому состоянию по 
основной моде (условия (5)—(6) ).

А'։о [(0.085 т” 4 0.0055 т’“)./, ’^0.4, т=г1. (13)

Для твердотельного вращения максимальное значение момента враще
ния. при котором наступает истечение с экватора, Ктв. <СЗ# 10*9 эр։.сск. 
что меньше значения, даваемого (13), в поэтому кривые Л7* (рр) имеют 
максимум — точку потерн устойчивости. Условие (13) можно проиллюстри
ровать на рис. 2. Так, кривая, соответствующая моменту Км=0.25, кото
рый меньше предела (13). имеет точку потери устойчивости (максимум), а 
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кривая. соответствующая значению /С5о=0.25, которое больше предела, 
даваемого (13). монотонна н все конфигурации устойчивы.

Как уже упоминалось, условия (5)—(6) недостаточны для определения 
устойчивости быстровращающихся белых карликов. На рис. 2 кривив 
аЬс отмечена область, выше которой отношение Ег) Ес >0.27 и со
гласно [4] такие конфигурации динамически неустойчивы. Из (9) и 
(12) можно сказать, что отношение Е^Ес- 0.27 соответствует зна
чению параметра сплюснутости /0 ֊ 0.53. Поэтому конфигурации, 
для которых /. <^Х0, динамически неустойчивы.

КЮ'°эрг/сед
Риг. 3. Зависимость параметра сплюснутости ՛ звездм от полного момента для 

звезд с массами 2Л/ . . 2.5 М и 3 М • .

В табл. 1 кроме зависимости массы от центральной плотности при
ведены также значения параметра сплюснутости гравитационной 
энергии Ес энергии вырожденных электронов Е», энергии вращения 
Е,, дефект массы Е/А/с2, а также момент инерции относительно центра 
/0 сферических конфигураций

г՝дт, (14)

через который определяются компоненты тензора инерции соответствующих 
сплюснутых конфигураций /„ 4» ~/0(1 4֊ ХЛ) 3'.; /,* = 2/^/Зл.

Для краткости в табл. 1 приведены значения не для всех серин момен
та вращения, а лишь для значении = 0.25: 0.5: 2: 10.
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Таблииа 1

ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ПАРАМЕТРЫ ВРАЩАЮЩИХСЯ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ 
С РАСПРЕДЕЛЕНИЕМ МОМЕНТА ПО ФОРМУЛЕ (1)

м м® Э> X Ес. 10
(»/>■)

Е,- 10 " 
(»/>»)

£,10 
(»₽•)

£10 ’ /о Ю՜50 
(»•гл»’)Л/с3

0.9 7.965 0.970 5.23 4.14 0.072 6.38 0.778

8 1.0 8.124 0.977 7.04 5.29 0.078 9.40 0.728
о 1.1 8.326 0.981 9.64 7.03 0.090 12.9 0.627
• 1.2 8.616 0.982 13.93 10.09 0.122 17.4 0.465

1.3 9.266 0.980 26.20 19.98 0.289 25.8 0.200

1.0 8.001 0.924 6.40 4.74 0.243 7.95 0.878

1.1 8.176 0.936 8.59 6.11 0 275 11.2 0.806

о 1.2 8.400 0.943 11.79 8.22 0.337 15.2 0.663
II 
Я 1.3 8.720 0.944 17.27 12.06 0.481 20.3 0.476

1.4 9.327 0.932 31.05 22.73 1.072 29 3 0.210

1.46 10.687 0.854 94.40 73.75 7.420 53.9 0.030

1.7 8.431 0.773 21.3 12.0 2.59 22.3 1.131

сч 1.9 8.944 0.770 38.0 21.7 4.72 34.6 0.612

2.1 9.610 0.740 74.6 43.7 10.7 54.9 0.263

2.3 10.357 0.690 153.0 8X4 27.0 92.9 0.101

2.5 11.131 0.627 314.0 177.4 70.6 165 0.037

3.0 8.069 0.552 39.4 15 1 10.6 26.3 5.060

© 3.4 8.525 <•570 69.4 26.2 17.4 42.9 3.111

7 3.« 9.046 0.563 124.0 47.8 31.8 67.3 1.700

* 4.2 9.588 00545 221.0 85.8 60.0 104.0 0.886

9.850 0.533 292.0 113 о 82.0 130.0 0 145

Интересно проследить за изменениями параметров звезды в зависи
мости от значений полного момента количества движения К (момента вра
щения). которые приведены в табл. 2 для двух конфигурации, соответ
ственно с массами покоя М ~ \М.; ЗА/. , в случае дифференциального вра
щения, с распределением момента (1). Из таблицы видно, что если для 
звезды с М 15/. с ростом момента вращения энергия вращения растет, 
то для конфигурации с большой массой (Л/= ЗЛ/ -) с ростом момента 
энергия вращения убывает. Качественно это можно объяснить тем фактом, 
что для конфигураций с большими массами с увеличением момента враще
ния момент инерции растет быстрее, нежели квадрат момента вращения.
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На рис. 3 для трех конфигураций с массами покоя 2Л/ , 2.5 М и 
ЗМ , дифференциально вращающихся с распределением момента (1). 
приведена зависимость параметра сплюснутости ' от момента вращения 
Как видно на рис. 3 эта зависимость в случае больших масс немонотонная.

Таблица 2
ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ПАРАМЕТРЫ ВРАЩАЮЩИХСЯ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ С 
РАСПРЕДЕЛЕНИЕМ МОМЕНТА ПО ФОРМУЛЕ (1) В ЗАВИСИМОСТИ ОТ 

ПОЛНОГО МОМЕНТА ЗВЕЗДЫ

Л' НГ5՛
(лр» сек) (|-с.« 3)

—£о-Ю “
<»Р0 («/>■)

£.10 л 
(•/>*)

£ 10 50 /.10 *՛ 
(>•։->)

0.1 8.170 0.996 7.30 5.52 0.014 1.77 0.678

0.2 8.143 0.985 7.15 5.38 0.052 1.71 0.710

0.3 8.102 0.968 6.93 5.19 П.Ю7 1 63 0.753
0.4 8.053 0.950 6.67 4.97 0.173 1.53 0.811

0.5 8.001 0.924 6.40 4.74 0.243 1.42 0.878

3 11.117 0.582 456.0 24 107.0 111.2 0.051

5 9.487 0.626 120.0 56.2 25.9 39.1 0.575
<

7 8.693 0.610 61.9 27.1 14.6 23.5 1.912

9 8.231 0.573 45.0 17.5 11.2 16.5 3.860

11 7.933 0.530 35.2 13.4 9.75 12.1 6.070

Исследование эволюционного пути дифференциально вращающейся 
звезды, вообще-то говоря, является временной задачей. Однако можно по
лучить ценную информацию, если рассматривать последовательность ква- 
знстацнонарных конфигураций. Так. как уже было отмечено, в энергети
ческом балансе мера дифференциации определяется значением интеграла 
Л (см. выражение 10). Значение этого интеграла в случае твердотельно
го вращения, к которому (если это возможно) должна придти звезда в кон
це своей эволюции, равно 4 =0.926. Поэтому если для фиксированного 
полного числа нуклонов (массы покоя звезды) и момента вращения изме
нять Л от больших разумных значений до значения при твердотельном 
вращении и при этом в зависимости от этого интеграла вычислять все 
остальные параметры звезды, то тем самым мы можем проследить за изме
нениями, происходящими со звездой в ходе эволюции.

Результаты такого исследования приведены в табл. 3 для двух кон
фигураций. Одна из них (М=1М.» К։0=0.25) имеет массу, меньшую
предельной массы твердотельно вращающихся белых карликов (8] (точка 
Чандрасекара). Поэтому область изменения Л выбрана от 1.18 до значе
ния 0.926. что соответствует твердотельному вращению. Для таких конфи
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гураций изменение основных характеристик в зависимости от Л имеег 
мсшотониый характер. Гравитационная анергия в ходе эволюции увеличи
вается весьма незначительно, в то время, как энергия вращения убывает. 
Это соответствует картине эволюции звезды, состоящей из «несжимаемо
го вязкого вещества. Так, для конфигурации с 1Л/ за счет энергии вра
щения в ходе эволюции освобождается энергия, равная 1.7’1048 эрг. а пол
ное изменение энергии звезды 2.3-104ъ эр։, что приблизительно на два по 
рядка выше запасов тепловой энергии такой звезды при центральной тем
пературе Т~ 107 °К, которая равна 4.3-1046 эр։. Приведенные данные пока
зывают. насколько важным в эволюции белого карлика может оказаться вы
деление тепловой энергии за счет сглаживания распределения угловой ско
рости.

ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ПАРАМЕТРЫ ВРАЩАЮЩИХСЯ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ 
В ЗАВИСИМОСТИ ОТ ИНТЕГРАЛА /.

Таблица 3

!, 1 >.<> СМ ’)
-Ес-ГО՜“ 

Ьр»)
£< 10 “ £.■10 5,1

<»р»)
£10 50 
(®р0

/0 ю

5
1.1а 7.829 0 976 7.02 5.27 0.083 1.672 0.735

1.10 7.832 0.977 7.04 5.29 0.078 1.680 0.728

I .02 7-835 0:979 7.06 5.31 0.072 1.687 0.725
«л см 0.94 7.839 0.980 7.08 5.33 0.067 1.694 0.720
см

0.926 7.840 0.981 7.09 5.33 0.066 1.696 0.720

с» 1.28
8.409 |о.639

38.9 17.3 7.96 13.7 2 22
•< 1.20 8.464 0.644 40.6 18.5 8.18 14.3 2.04

1.12 8.525 0.650 42.6 19.3 8.44 15.0 1.86
1.04 8.592 0.654 44.9 20.5 8.75 15.7 1.68

е* 1.00 8628 0.656 46.2 21.3 8.94 16.2 1.59

%

Примечание: В таблицах ирияедены параметры только устойчниых кон
фигураций.

В табл. 3 приводятся также результаты аналогичного исследования 
для звезды с М = 2.5М и Ку, =5. Такая конфигурация в случае твердо
тельного вращения не может находиться в стабильном состоянии, поэтом т 
распределение угловой скорости для нее не может выравняться до своего 
твердотельного значения. Здесь мы ограничимся для Л значениями 1.001, 
что соответствует распределению момента (2). Эволюция этой звезды силь
но отличается от вышерассмотренной. Так. с выравниванием угловой ско
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рост»։, у этой звезды энергия вращения растет. Причина этого в том. что 
данная конфигурация при эволюции чувствительно сжимается и здесь глав
ным являются эффекты, связанные с этим сжатием, которое в свою очередь 
обусловлено выравниванием дифференциального вращения. Здесь суммар
ная освобождаемая энергия оказывается порядка 2.4 Ю'9 эрг. что на три 
порядка выше тепловой энергии при центральной температуре Т ~ 107 °К.

Конечно, весьма интересно вычисление времени установления твердо
тельного вращения. Этим вопросам были посвящены исследования (6, 7).

Отметим, что вышеприведенные результаты могут иметь важное зна
чение для звезд, находящихся на поздней стадии эволюции, у которых мо
гут образоваться массивные вырожденные ядра, совершающие дифферен
циальное вращение, возникающие из-за неоднородного сжатия твердотель- 
но вращающейся центральной области, что, в свою очередь, сильно изменит 
дальнейший ход такой звезды.

Резюмируя полученные результаты, отметим как наиболее важны? 
следующие:

1. Применен энергетический метод для рассмотрения быстровра- 
щающнхея и сильно сплюснутых массивных белых карликов. Этим мето
дом прослежены квазистациоиарные изменения, происходящие со звездой 
в ходе сглаживания угловой скорости.

2. Проведено исследование равновесия и устойчивости таких конфигу
раций с одновременным учетом эффектов вращения. ОТО и иейтрониэа- 
ции. Показано, что в отличие от твердотельного вращения, эффекты быстро
го вращения подавляют эффекты Р-захвата и ОТО и поэтому нс исключена 
возможность существования быстровращающихся белых карликов с цен
тральными плотностями на два порядка выше (вплоть до возникновения вы
рожденного нейтронного газа), чем в случае статических и твердотельни 
вращающихся звезд.

3. Для быстровращающихся белых карликов вычислены кривые 
Ми (?,) и показано, что для больших моментов точка Чандрасекара исче
зает — кривые монотонны. Этот результат может быть весьма важен при 
рассмотрении эволюционных путей горячих массивных быстровращающих- 
ся звезд.

Ергвангхмй государственный
унмаорситст

1 1֊;91
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RAPID ROTATING MASSIVE WHITE DWARFS

G. S HAJIAN. JU. L. VARTANIAN

The dependence of mass and other parameters of differential ro
tating white dwarfs on central density have been studied by the ener
getic method. The effects of the general relativity and reverse* dacay are 
taken into account. It has been shown, that rapid rotation depresses 
these effects and makes possible the existence of stable white dwarfs 
with masses up to three solar masses and with central densities two 
orders higher than that of static configurations.

ЛИТЕРАТУРА

1. J. P. Ottriker. P. Badenheimer, D. Lynden-Bell. Phys. Rev. Ictt.. 17. 816, 1966.
2. J. P. Oltriker. J. Mark. Ap. J.. 151. 1075, 1968.
3. J. P. Otirikcr, P. Badenheimer. Ap. J.. 151, 1089. 1968.
4. J. P. Ottriker. J. L. Tauoul. Ap. J , 155. 987. 1959.
5. Д. А. Киржниц. ЖЭТФ. 38. 503. 1960.
6. R. H. Duriien. Ap. J.. 183. 305. 1973.
7. R. H Duri,en. Ap. J., 183, 215. 1973.
8. Ю. Л. Вартанян, А. В. Овсепян. Астрофнзихп. 6. 4. 1970.
9. Я. Б. Зельдович. И. Д. Новиков, Релятивистская пстрофн.тикп. Фиэматгиэ. М., 

1967.
10. М. М. Баско. В. С. Имшснник. Астрофизика. 8. 3, 1973.
И. С. Чандрасекар, Эллипсоидальные фигуры рпянохесия, Мир, М.. 1973.
12. Г. С. Бисноватый'Ктан, С. И. Блинников. Препринт № 72, ИПМ АН ('ССР, 

1973.
13. Г. С. Бисновитый-Коюн, А. /1. Рузмайкин. Препринт № 43. ИПМ АН СССР, 

1972.
14. Л. Д. Ландау, Е. М. Лифшиц, Теория поля. М., 1967.
15. К). Л. Вартанян, /1. В. Овсенмн. /’. С. Аджян. Астрой, ж.. 50, 989. 1973.



АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

ТОМ 11 АВГУСТ, 1975 ВЫПУСК 3

ПЕРЕХОДНОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ И ПЕКУЛЯРНЫЕ ТУМАННОСТИ

Г. А. ГУРЗАДЯН
Поступила 22 июля 1974 
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Переходное излучение, которое позникпет я результате электродинамического 
взаимодейстпия быстрых электроноп с частицами пыли, может объяснить некоторые 
факты, наблюдавшиеся я галактических пекулярных туманностях - объектах Хер- 
бига— Аро. кометарных туманностях, туманностях типа В 10, звездах типа Т Тельца 
и FU Ori и т. д. Вынсдены соотношения, необходимые для нахождения энергети
ческих и физических параметров пекулярных объектом. Вероятная величина энергии 
быстрых электронов оказалась и грядка 1.5 Mjh. Рассматриваются также вопросы 
возбуждения эмиссионных линий, показателей цвета п случае переходного излучения 
и т. д. Указывается возможность применения теории в отношении фуороп.

1. Введение. Существует категория галактических пекулярных туманно
стей и звездоподобных образований, свечение которых невозможно объяс
нить в рамках хорошо известных нам представлений о свечении эмиссион
ных и отражающих туманностей. Сюда относятся кометарные туманности, 
объекты Хербига—Аро, туманности типа В 10 ссильным нарушением соот
ношения Хаббла, крошечные пылевые туманности, часто переменные, свя
занные со звездами типа Т Тельца и разбросанные в окрестностях боль
ших диффузных туманностей, и т. д.

Впервые В. А. Амбарцумян [1] обратил внимание на то. что понимание 
всего комплекса наблюдательных фактов и явлений, связанных с пекуляр
ными туманностями, выходит далеко за пределы возможностей процессов 
теплового характера и что дальнейшие поиски следует вести с позиции их 
нетепловой природы.

В настоящей статье делается попытка показать, что многие факты на
блюдений, связанные с пекулярными туманностями, могут быть истолко
ваны с позиции так называемого переходною излучения, возникшего в ре
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зультате электромагнитного взаимодействия электронов высокой энергии 
(«быстрые электроны») с частицами пыли в туманности или в окружающих 
звезду пылевых облаках.

2. Основные свойства пекулярных туманностей. Наиболее важными 
<вонствами пекулярных туманностей нужно считать следующие.

1. Во всех «случаях, без исключения, пекулярные туманности являются 
•образованиями преимущественно пылевыми, с примесью газа.

2. По интегральному блеску пекулярные туманности очень часто ока
зываются ярче освещающих их звезд (2].

3. Цветовые характеристики пекулярных туманностей резко отличают
ся от тех. что мы имеем у обычных отражающих туманностей (см. табл. I 
и (2. 3. 4]).

4. Для пекулярных туманностей характерны довольно сильные коле
бания блеска, а также изменения структуры и формы (NGC 2261, 
NGC 1554). Бывают случаи почти полного исчезновения туманности и се 
повторного'появления (NGC 1555). Эти колебания, как правило, не нахо
дятся в согласии с изменениями блеска центральной звезды.

5. Характерной особенностью спектров пекулярных туманностей явля
ется наличие сильного непрерывного фона, иногда без следов спектральных 
линий, хотя в спектрах освещающих их звезд линии присутствуют 
(NGC 2247, туманность Mendez 11 |6]).

6. Относительные интенсивности эмиссионных линий в пекулярных 
образованиях (объекты Хербнга—Аро). как правило, существенно отлича
ются от того, что мы имеем в классических туманностях (7. 8’;.

7. Свет пекулярных туманностей поляризован. По характеру поляри
зация часто не радиальная.

8. Одной из особенностей пекулярных туманностей является их связь 
■со звездами типа Т Тельца — объектами низкотемпературными, очень мо
лодыми и заведомо нестационарными. В некоторых случаях погруженная 
в крошечную пекулярную туманность звезда оказывалась типичным ин
фракрасным объектом (Наго 7а, Наго 8а).

Тибл Uffft I
НАБЛЮДАЕМЫЕ ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА НЕКОТОРЫХ ПЕКУЛЯРНЫХ И 

ОТРАЖАЮЩИХ ТУМАННОСТЕЙ |2. 3. 4|_________

Пекулярные туманности | Отражающие туманности

U-B В—V и-в В—V

В 10 -о"Чо 4-0m67 NGC 6914 -0"07 - 0™20
NGC 2261 -0.71 i-0.49 Sod 201 4 0.08 4-0.28
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Факт присутствия в пекулярных туманностях пыли в очень большом 
количестве, с одной стороны, и их связь со звездами типа Т Тельца — с 
потенциальными источниками быстрых электронов, с другой, делает весь
ма вероятным объяснение этих свойств в рамках допущения о возможности 
генерации переходною излучения в пределах туманности. При этом сам.։ 
быстрые электроны появляются во внешних областях ядрах туманности—■ 
звезды типа Т Тельца в результате ядериого распада вещества, выброшен
ного из недр звезды (9. 10],

3. Переходное излучение. Сущность переходного излучения заряжен
ной частицы, предсказанного теоретически В. Л. Гинзбургом и И. М. Фран
ком |11]. заключается в следующем. При переходе заряженной частицы из 
одной среды в другую, то есть при пересечении границы раздела между 
средами с различными диэлектрическими свойствами, происходит деформа
ция или перестройка создаваемого частицей электромагнитного поля, в ре
зультате чего часть поля »отрывается» от частицы в виде излучения. 
Важно отметить, что это явление может иметь место как в случае реляти
вистских. так и нерелятивистских электронов.

Рассматривая вакуум и пылевую частицу как две разные среды, мы 
должны ожидать импульсивное появление переходного излучения дважды 
при одном акте прохождения быстрого электрона через частицы пыли — в 
момент перехода электрона из вакуума в частицу (размеры которой превы
шают некоторую критическую величину) и в момент выхода из нее в ва
куум. При нерелятнвнстскнх величинах энергии электрона появляется из
лучение. направленное как в сторону движения электрона, так и обратно. 
В случае же релятивистских электронов излучение направлено в сторону 
движения электрона и сосредоточено в пределах угла fj тс^/Е.

Теория переходного излучения разработана достаточно хорошо {12, 13. 
14]. В данном случае нас интересуют некоторые свойства этого излучения 
и прежде всего его спектральное распределение во всем диапазоне длин 
волн — от оптического до далекого ультрафиолета и рентгеновских лучей, 
а также при всех значениях энергии электрона—от нерелятивистских до 
релятивистских. Поэтому мы начнем наш анализ с вывода нужных нам 
соотношений.

Формальная теория дает следующее, весьма общее соотношение спек
трального ('“) и углового (0) распределения переходного излучения (11’:

. У(1 у) I U֊l)(l - иГ : 1 + у ।
л '' ~ r.‘c (1 .W| Г+7)(1 ±?l' z -1-W)

где тд = cos Ч, / ~ v^c> v — скорость электрона, • = с (<о) диэлектри
ческая постоянная частицы пыли. Знак минус в (1) соответствует из
лучению, направленному вперед, в сторону движения электрона, знак 
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плюс направленному назад излучению, а /«(▼,) есть интенсивность 
этого излучения в данной частоте (»•»), в данном направлении (т.) и 
относится к единичному интервалу частоты и телесного угла.

В общем случае диэлектрическая постоянная, помимо того что записи? 
от частоты излучения, есть величина комплексная и представляется п сле
дующем виде:

И "О »,(«») • М"'). (2)

где ц и суть действительная и мнимая составляющие диэлектри
ческой постоянной. Обычно найденные опытным путем кривые функ
ций г։(«>) и 5..(“0 имеют довольно сложный вид и не могут быть пред
ставлены простой зависимостью от V». Однако с целью получения 
общих качественных результатов, в определенных случаях можно 
исходить, для удобства, из некоей модели пылевых частиц, для ко
торой указанные функции могут быть представлены н ниде:

(3)

(4)

где ’ есть время релаксации электронов в среде атомов частицы пы
ли. <։»0 - плазменная частота; она зависит от заряда и массы элек
трона и плотности частицы:

(5)

Заметим, однако, что нее наши дальнейшие выкладки, связанные с 
выводом соответствующих соотношений по нахождению интенсивности 
переходного излучения, делаются совершенно независимо от принятой 
формы функций и Что касается применения основных
формул (см. раздел 4), то они делаются как для случая функции 
=1 («О и представленных в форме (3) и (4), так и для реальных 
частиц с найденными из непосредственных опытов эмпирических за 
висимостей ։։ и от <՛,.

Переходное излучение п области оптических, ультрафиолетовых лучен 
и отчасти мягкого рентгена, возникшее на внутренних границах пылевых 
частиц, будет поглощено уже в пределах самой частицы и практически не 
может выйти из нес. Поэтому, имея в виду наше основное намерение — при
менение теории переходного излучения в отношении реальных газо-пыле
вых туманностей, мы дальше ограничимся рассмотрением только того пере- 
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хо.'ного излучения, которое генерируется п момент выхода электрона нт 
частицы в вакуум.

Подставив (I) в (2) и произведя необходимые преобразования, мы 
найдем в результате выражение для интенсивности направленного вперед 
излучения (՛,) при любых значениях энергии электрона р(- Е}тс2) 
для произвольно взятой частоты и направлении Однако вил самой 
функции у. (т4) будет зависеть от знаков ։. и а также от условия 
-։ 1 — 4՜. В нашем случае возможны следующие комбинации.

I. «։ <С О, Это соответствует, согласно (3), случаю •՛>" 1.
то есть оптическому диапазону. В этом случае имеем:

«/£ <2
-֊с (1

Р.М. (6)

где
(։, 1)« + «» (1 - ₽*)’ -23(1 — ?') Ф sin ф |- ₽’Ф։

1 — 2jM> sin <|> 3:Ф: ’/(։? + ф + Ф։4-2’,Ф:4-2т.Ф(ч։>пф4-։-со5ф)

(7)

Эта формула справедлива при всех величинах 1 т/ и при

II. ։, >0, Это соответствует случаю •՛>■: 1, то есть об
ласти ультрафиолетовых и рентгеновских лучей. В этом случае за
дача имеет два решения, в зависимости от величины 1 — т/ по срав
нению с

В случае, когда г, > 1 - л'-‘. ф>ункцня /.(г,) представляется в 

виде (6), но с заменой на Р .. (Ч), причем

(=, - 1)- 4- Ц Ц - У)՜- - 2?(1 - ,3Q Ф cos ф -г ?:Ф՛

1 — 2.3Фcosф + р3Ф։ ։,։(։J 4-։^ ) 4-Ф։ 4-2',Ф( ։, со$ф - ։: sin ф)

(8)

В случае, когде ։, < I ’/.функция /.1ч) представляется опять 

и виде (6). но на этот раз с заменой Р (г,) на Р. (»,). причем

(«,-!)’4 s’ (I - ?»)՛ ֊- 2? (1 - ?’) Ф sin ф 4- УФ* 
/ 1 1 — 2?-<1> sin ф + ?’Ф։ (։} 4 ф 4- Ф* 4 2>,Ф (։, sin ф ։. cos ф)

(9)

Для других комбинаций (по знаку) ф>ункцнй ։,(՝») и -_■(•՛) соот
ветствующие решения приведены в [13, 14].

В пышенаписанных формулах обозначены-

Ф = ((։, - 1 4 ч’)’ 4-Г *. (10)
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'■’»-1.7^ (И)

Спектральное распределение переходного излучения интегриро
ванного по всей внешней полусфере, будет:

/-= р.(’.)<л-’ = 2= 

2« о

или. имея в виду (6), найдем:

Л- —(12) 
"С

где 
։

<13>

о

в случае :։ < 0, и

А*■ I «

г~ о

— в случае е, > 0.
Наконец, интегрируя (12) по всем частотам, найдем для полной интен

сивности переходного излучения /:

115)

В частном случае, когда электрон релятивистский (3 — 1) и 
<•> о)0, что обычно соответствует области жесткого и рентгеновского
излучения, имеем: £, = 1 — (‘«о/40)’» Тогда найдем из (12) и (15):

(17)

Выражения (16) и (17) относятся к одному акту пересечения электро
ном границы раздела частица—вакуум или наоборот; они впервые были пи- 
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лучены Г. М. Гарибяном [ 12ь Формула (17) по существу есть ни что иное, 
как полная потеря энергии электрона в виде переходного излучения; она. 
оказывается, пропорциональна первой степени энергии электрона (~ р). 
Для сравнения напомним, что в случае, например, обратного комптон-эф- 
фекта потеря энергии электрона (причем только релятивистского) на одни 
акт столкновения с фотоном пропорциональна р*. Потеря в случае синхро- 
.ройного излучения также пропорциональна рг (в среднем). Это значит, 
что при отсутствии последних двух типов потерь в среде переходное изле
чение является более «долговечным» механизмом свечения среды.

4. Спектральное распределение переходною излучения. На рис. I пред
ставлены кривые спектрального распределения интенсивности переходного 
излучения в интервале длин волн 3000—6500 А (охватывающие I)ВV 
диапазоны) при различных значениях энергии быстрых электронов — пт 
10 Мао до 0.1 Мао. Интенсивности приведены в шкале длин волн 

{_/■ ' */-.) и в единицах ег(т.с. Кривые рассчитаны для значений плаз
менной частоты *"0 ' 10й сек ’ и времени релаксации ? « 10՜։$ сек, 

то есть при значении множителя ։,'о՜ - 10. Это соответствует — в упо
мянутом выше диапазоне длин ноли — случаю •• ’-’/( 1 + 1. а

следовательно с 0 и Поэтому при построении этих кривых

Рис. 1. Кривые спектрального рлспрсде»синя переходного нзлучемик в опти
ческом днапаюне при энергиях электрона от 0.1 Мэа до 10 ЛЪа ("о 10’* г.-« 1
и ֊. 10՜ ։5 сом).

были использованы формулы (7). ( 13) и ( 12). При взятой величине ыот и 
в рассматриваемом диапазоне длин волн интенсивность переходного излу
чения. как следует из рис. 1. является монотонно меняющейся функцией 
от длины волны
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Вероятная величина плазменной частоты о»о может отличаться веет.» 
в несколько раз от принятого значения. Примерно во столько же раз может 
меняться и величина т. В результате разброс в величине множителя шот 
составит, вероятно, иг больше, чем одни порядок. Чтобы получить некото
рое представление о том. как это отразится на характере распределения 
интенсивности, были произведены вычисления для трех значении <овт: 3. 10 
и 30, но при одной и той же величине энергии электрона - 1.5 Мэч 
(р = 3); результаты представлены на рис. 2. Скачки на кривых соответству
ют длинам волн, где г։ меняет свой знак; то есть где :,(<%“) 0-
Длинноволновые участки кривых, лежащих справа от скачков (з, 0).
построены с помощью (12), (13) и (7), а коротковолновые участки 
(-։^>0) с помощью (12), (14), (8) и (9).

Рис. 2. Кривые спектрального распределения переходного излучении при 
Е 1 5 Мэи, ՛ 10՜’5 сек и трех значениях плазменной частоты: <"0 = 0.5. 1 и 2 

•(а единицах 10’* сск J)« Кривые рассчитаны: до скачка (с длинноволновой сторо
ны) - с ПОМОЩЬЮ формул (12), (13) н (7), после скачка (12). (14). (8) и (9).

Как следует из рис. 2, характер спектрального распределения переход
ного излучения на том или ином участке длин волн может заметно менять 
ся в зависимости от величины параметра В частности, это распрсде- 
\спие где-то имеет скачки, независимо от величины энергии электронов.

Аналогичные вычисления были выполнены также в отношении некото
рых частиц, наиболее часто встречающихся в составе межзвездного ве
щества и. можно полагать, пылевых образовании, а именно, графита, стек- 
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липидного углерода и окиси кремния (310); соответствующие кривые спек- 
рального распределения переходного излучения приведены на рисунках 5.

(А)Л

Рис. 3. Спок гральн ։֊• распргдвл-'ние п?роход«ого иялучс ши графита и опти
ческом и ультра риале гопам дилплээнзх при энергии электронов 1.5 Л/.-»в.

(Д)Л

Рис. 4. Спектральное распределение переходного излучении и оптическом и 
ультрафиолетовом диапазонах дли стекловидного углерода при Е 1.5 М:т.

4 и 5 (вычисления произведены Р. С. Асатряном и О. В. Оганесяном). При 
вычислениях использованы числовые значения функций -։ («'») и М“’)» 
найденные для этих частиц путем лабораторных измерений (15, 16, 17(.
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Формально, путем сравнения наблюдаемых кривых спектрального рас
пределения с тем. что найдено выше теоретически, можно сделать некоторые 
заключения о свойствах пыли в рассматриваемой туманности. К сожалению, 
такими кривыми мы не располагаем. Кроме того, имеющиеся, хотя и скуд
ные данные нс указывают на наличие каких-нибудь скачков в оптическом 
диапазоне спектра.

Рис. 5. Сиси тральное распределение переходного излучении п оптических и 
ультрафиолетовых лучах для окиси кремнии при Е 1.5 Мзп.

5- Эффект •'ЗОНЫ 
излучения играет так

формирования» Важную роль в теории переходного 
называемый эффект «'зоны формирования'». При пе

реходе из вакуума в вещественную среду заряженная частица начинает из
лучать задолго до пересечения геометрической границы раздела и продол
жает излучать еще на некоторых расстояниях после пересечения этой гра
ницы. Однако основной вклад в излучение вносит участок пути заряженной 
частицы в вакууме х, и в среде даваемый соотношениями (18. 19]:

с 1 с 1 с- ----------------- ----------------------------  IV
»•» 1 — Я соя О <** 1 За ш

с ________ £________

»•» 1 — 31 ։ я'։пг О

(18>

(19>

Переходное излучение будет испускаться в полном количестве лишь R 
случае, когда размер (диаметр) пылевой частицы равен или больше раз
меров «зоны формирования», то есть, когда

(20>
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Собственно говоря, все написанные в предыдущих разделах соотноше
ния справедливы только при наличии этого условия. Если оно нс будет вы
полняться. то процесс генерации переходного излучения «расстроится», что 
приведет к уменьшению общего количества выделяемой энергии.

Скрупулезный учет влияния «зоны формирования ՛ на излучательную 
способность среды — такая попытка была сделана, например, в [20, — сле
дует отнести к разряду тонких эффектов. При оценке же роли переходного 
излучения в интересующих нас астрофизических объектах достаточно к 
установления границы длины волны, /«.».» длиннее которой переходное из
лучение нс может быть генерировано при данном размере частицы и задан
ной энергии электрона.

В интересующем нас случае —формирование переходного излучения 
в вакууме— имеем из (18) и (20):

(21)

В табл. 2 приведены найденные с помощью этого соотношения значения 
Л».» для ряда значений энергии электрона Е и диаметра частиц с/. 
Из этих данных можно сделать следующие выводы.

Таблица 2 
МАКСИМАЛЬНАЯ ДЛИНА ВОЛНЫ (>«..), 
ГЕНЕРИРУЕМАЯ ПРИ ПЕРЕХОДНОМ ИЗЛУ
ЧЕНИИ ЭЛЕКТРОНАМИ ЭНЕРГИИ £ И ПРИ 
________ РАЗМЕРАХ ЧАСТИЦЫ </ .

£ ЛЬ.
/... <А(

rf=»10 * 5 см 1 d 10-4 см

0.5 6300 63000
1.5 700 7000
5 63 630

50 0.6 6 3
500 0.006 0.06

1. При размерах частиц </ 10 *—10 4 см переходное излучение п

оптическом диапазоне — короче 6000 А — может быть генерировано толь
ко электронами, энергия которых порядка 1—2 Мэв и меньше. Есть основа

ние полагать, что в пекулярных туманностях d не меньше 10 , а может 
быть и даже значительно больше этой величины. Поэтому переходное излу
чение. индуцированное электронами с очень низкой энергией — 1—2 Мэв— 
в пекулярных гуманностях, в принципе, может оказаться эффективным, г. 
зависимости от концентрации частиц пыли и быстрых электронов.
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2. Рентгеновское излучение в диапазоне, представляющем астрофизи
ческий интерес (1—10 А), может быть индуцировано переходным меха
низмом лишь электронами, энергия которых находится в пределах 10— 
100 Мэв.

3. Ультрарелятивистские электроны с энергией порядка одного Гэв и 
больше могут генерировать переходное излучение только в области гамма- 
фотонов (>.<001 А).

4 В принципе, инфракрасное излучение (1—10 р) также может быть 
индуцировано переходным механизмом, но при этом энергия электронов 
должна быть порядка и меньше 0.5 Мэв.

Все эти выводы справедливы при размерах частиц (/ 10 5—10 1 см.

6. Свечение пекулярных туманностей. Здесь мы подходим к самой сущ
ности обсуждаемой проблемы. Она заключается в следующем. Каждый вы
битый из центральной звезды быстрый электрон, независимо от способа 
его происхождения, нс покидает околозвездное пространство немедленно, а 
задерживается надолго в окружающем звезду облаке. Для этого достаточно 
иметь в облаке, в его слегка ионизованном газе, хотя бы очень слабые маг
нитные поля. Облако превращается о своего рода ловушку, где может идти 
процесс накопления быстрых электронов в течение очень длительного вре
мени. В результате за миллион лет концентрация быстрых электронов мо
жет достичь значительных величин даже при весьма умеренных темпах их 
выделения. Но за это время могут произойти и ряд весьма сильных, даже 
катастрофических выбросов быстрых электронов. Именно благодаря эффек
ту накопления пылевое облако вокруг звезд со временем может превратить
ся во вместилище огромных запасов энергии, в виде кинетической энергии 
быстрых электронов.

Далее, как видели выше, при тех размерах частиц пыли, которые наи
более вероятны в рассмотренных нами объектах, переходное излучение в 
оптическом диапазоне может быть индуцировано только при взаимодей
ствии с электронами очень низкой энергии — порядка одного Мэв. В этом 
и заключается особенность нашей постановки задачи, в отличие от тех слу
чаев. когда оперируют электронами с энергией в десятки и сотни Мэв. а то 
и Гэв. когда речь идет о применении теории переходного излучения в астро
физике 120 23]. Электроны с энергией порядка одного Мэв безусловно 
должны присутствовать во многих астрономических объектах. Более того, 
их концентрация должна быть на много порядков больше концентрации 
высокоэнергетических электронов. Между тем именно такие ниэкоэнергс- 
тические электроны по некоторым причинам остались вне рассмотрения.

Ниже будет сделана попытка, опираясь на результаты теории переход
ного излучения и на некоторые данные наблюдений, вывести энергетические 
и другие физические параметры пекулярных туманностей.
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Имеем для количества энергии, излучаемой частицами пыли в облак*. 
и оптическом диапазоне, в виде переходного излучения, в I ем' и за 1 сек

2'/\с!՝?ПрП' эр։'см* сек, (22)

где </՝\тр д*спр есть число актов прохождения за 1 сек одного бы
строго электрона сквозь частицы пыли сферической формы с диа
метром (/ и концентрацией п„, ъ^с и п, скорость и концентрация 
быстрых электронов. Наконец, через % обозначена доля энергии, из
лучаемая частицей в оптическом диапазоне:

Г </՛”,''о (23)

где и _/ даются (12) и (17).
Пренебрегая эффектом самопоглощения, имеем для светимости 

облака сферической формы: Л К, где И (4-/3) /?э, R радиус 
облака. Обозначим через 2*0 полную оптическую толщу облака в ви
димых лучах, причем "0 = ЗрПрК, а - '2~4: есть коэффициент погло
щения на одну частицу пыли [24]. Тогда из (17) и (22) найдем для 
концентрации быстрых электронов в туманности:

_9__1_____ £

4е3<‘»0К -(Л3
(24)

Здесь и дальше мы будем ограничиваться рассмотрением случая мо- 
ноэнергетических электронов. Мы увидим дальше, что наиболее веро
ятная величина энергии быстрых электронов порядка 1.5 Мэв (р — 3) 
немногим больше собственной энергии электрона. Примем также 
М1О -- 10"* сек 1. При этих значениях р и “>0 имеем ^-^0.2. Тогда най
дем из (24) для концентрации быстрых электронов:

1.6-10’ — см 3.

Суммарная по всему облаку энергия быстрых электронов будет:

Е, = Е.п. V 1.6 10 ’—Я эрг, (26)

где К, = р-пи? -- 3-тс* = 2.4 • 10 '' эр։ есть энергия одного электрона. 
По существу Е, есть запас энергии облака в виде кинетической энер
гии быстрых электронов. Интересно заметить, что ни п,, ни Ег не 
зависят от (/—размера частиц.
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Наконец, имеем для концентрации пылевых частиц:

=֊ •п
2г</-7?

0.2 —— см '3. 
d-R

(27)

Применим найденные формулы для двух случаев.

Туманность В10. Расстояние этой туманности оценивается 100 парсек 
[25], что дает R՜ 3.5- 10й см при ее видимом диаметре — 8'. Ин
тегральный блеск туманности в визуальных лучах равен 1О'"7 [2]. 
Отсюда имеем для ее светимости: £^.10м эр։}сек.

Далее, судя по тому, что центральная звезда этой туманности. 
DD Таи, все-таки видна, несмотря на сильное поглощение, можно 
заключить, что "0 во всяком случае не больше 3. Тогда мы найдем 
с помощью приведенных выше соотношений:

п, ~ 5 см *3

Е, 10“ эр։

[2-10 R с.и՜3 при d — 10 5 см

10 ** см 3 при с/=5-10 s см

По известному £, найдем для мощности потери внутренней энергии 
звезды в виде выброса быстрых электронов 1029 зр։1сск. при допущении, 
что этот уровень сохраняется в течение последнего миллиона лет.

Объект Xep6uia-Àро № 2. Предполагается, что этот объект (Н-Н № 2) 
находится в ассоциации Ориона, а следовательно, г = 500 парсек. 
Хербиг дает следующие данные для него [7]: m ՝-■ 17. D 3 
(R — 1.25-10м c.w). Отсюда найдем: L % 10й apijceK. Судя по тому, 
что центральная звезда не видна совсем (если она вообще суще
ствует), можно заключить, что *0 в этом случае по крайней мере не 
меньше 5. Этими данными найдем для Н-Н № 2:

п. =5:200 см3

£,^410“ эр։

1810 7 елг 3 при d = 10՜5 c.w 

13-10 * с.и՜3 при d 510 5 см

Заметим, кстати, что суммарная энергия быстрых электронов в слу
чае В10 порядка суммарной энергии релятивистских электронов в Крабо- 
видной туманности (~2,5- 104Я эр։), а в случае Н-Н № 2 она более чем на 
два порядка меньше.
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Потеря энергии электрона в виде переходного излучения на один акт 
прохождения через пылевую частицу равна

dE 

dt

2e1 u>0
—---------d npL apifceK,
3 me’

или, подставив из (27) d"‘np— -^-R и u»0 = 10” сеж՞՜’,

—— =3*10’—— Е эрг[сек. 
dt R

Интегрируя, найдем:

£ = £.ехР/֊310’j-A

Отсюда имеем для продолжительности свечения облака:

/ = 3,3 10՜’ —сеж. (29)
'о

что дает t 10* лет для В 10 и /=5:3 10* лет для Н-Н № 2.
Однако ионизационные потерн быстрых электронов внутри самих пы

левых частиц и. в особенности, на свободные водородные атомы, которые 
присутствуют в среде совместно с пылью, должны быть на два-три поряд
ка больше потери на переходное излучение. В результате мы будем иметь 

для продолжительности свечения /-***100 лет для Н-Н № 2 (Nu-֊ 10’сл<~3) 
и / —1000 лет для В10 (Л/н~֊105 сл<՜3) для электронов энергии 
1.5 Мэе. Соответственно этому внутренняя энергетическая потеря 
звезды в виде выброшенных быстрых электронов будет 10’՞ эр^сек 
для В 10 и **■* 10* эрг}сек для Н-Н № 2.

Из этих данных следует, что всего 10 часть кинетической энергии 
корпускулярного излучения центрального ядра (звезды*) превращает
ся — в условиях облака — в излучение в оптическом диапазоне.

7. Вклад различных типов излучений. Быстрые электроны могут гене
рировать излучение и в результате других процессов, в частности, нетепло
вого бремстралунга и обратного комптои-эффекта. Как велик их вклад по 
сравнению с переходным излучением?

Величина энергии, освобождаемой единицей объема пылевого облака 
за 1 сек в виде переходного излучения в интервале длин воли от А до 
/>+dl дается соотношением (см. (26)):

Е։0№> — 1.39-10՜” О ПрпЛ^>. эрг!см* сек (30)

12-591
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Те же самые быстрые электроны, независимо от присутствия пылевых 
частиц, должны индуцировать и в результате иетеплового тормозного из
лучения. Излучательная способность единицы объема в этом случае бу
дет [27]:

£,,(>.)<//. = 9.1-10'’/röi.JV, [“/(я». p)]d>- apijcM՝ сек, (31)

где N,— концентрация тепловых электронов.
Из (30) и (31) найдем, подставляя также числовые значения входя

щих в них функций для оптического диапазона (X ~ 5000 А) и при |Х=3:

я֊ 10“-2г-. (32)
Еьг N,

Отсюда найдем при пр 10 8 9 * * * см՜3 * и 1000 см 3: Er10’^1.

8. Возбуждение эмиссионных линии. Мы полагаем, что возбуждение 
эмиссионных линий в условиях пекулярных туманностей также может быть 
вызвано за счет ионизирующего излучения переходного происхождения.
При этом как плотность, так н жесткость ионизирующего излучения будут 
зависеть от энергии быстрых электронов.

В спектрах пекулярных туманностей присутствуют эмиссионные линии 
водорода, а также однажды ионизованные атомы различных элементов. Из 
этого условия мы можем найти нижнюю границу энергии быстрых электро
нов. С другой стороны, в пекулярных туманностях отсутствуют линии, при
надлежащие атомам и ионам с высоким потенциалом ионизации (см. табл
3). Это значит, что излучение, короче 600—650 А в этих объектах практи
чески отсутствует. Из этого условия можно найти верхнюю границу энер
гии быстрых электронов. Таким образом, из подобного рода анализа мы

Таким образом, в условиях пекулярных объектов переходное излуче
ние преобладает над нетепловым тормозным излучением. А вообще-то усло
вие, при котором последнее будет преобладать над переходным излучением 
(в оптическом диапазоне) имеет вид:

^-<10՜15. (33)
п,

В условиях межзвездной среды, например, —10 13 см~3 и 

п, 1 см 3. Поэтому и в межзвездной среде переходное излучение 
будет преобладающим процессом над нетепловым тормозным излу
чением.

Трудности, связанные с нахождением энергетических потерь электро
нов с пороговыми энергиями, общеизвестны. Поэтому приведенные выше 
оценки носят весьма качественный характер и нуждаются в уточнении. 
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приходим к возможности нахождения вероятной величины энергии быстрых 
электронов. С этой целью на рис. 6 нанесен ряд кривых (они рассчитаны 
по формуле (12) ), соответствующих спектральному распределению перс-

Таблица 3
ИОНЫ. ДОСТАТОЧНО СИЛЬНЫЕ линии 
КОТОРЫХ НАБЛЮДАЮТСЯ В СПЕКТРАХ 

ОБЪЕКТОВ ХЕРБИГА АРО |28|

Длина полны границы 
ионизации, Л

н 912
sr 1210
N* 850
О 911
Fr 1570
Fo^* 765
Са~ 2070

ходкого излучения при различных величинах энергии электронов. Из это
го рисунка следует, что искомая энергия быстрых электронов должна быть 
больше 100 Кэо. но и меньше 5 Мэв. Вероятная величина порядка 1.5 Мэн

Риг. 6. Кривые относительного спектрального распределения переходного излу
чении при энергиях электронов 0.1 — 20 M-J* и и области спектра короче 1500 Л 
(‘•»О՜ 10). Интенсивность излучении п максимуме по всех случаях принята ia еди
ницу.

Эта опенка близка к тон, что мы имеем в случае вспыхивающих звезд, у ко
торых явление вспышек связывается с быстрыми электронами [10].
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9. Показатели цвета. Были найдены теоретические показатели цвета 
длг. переходного излучения в системе С1ВУ. Для трех значений энергии 
электрона найденные результаты представлены в табл. 4 как для оптически 

тонкой так и оптически толстой (' 1) среды; в последнем
случае закон селективного поглощения принят в виде -** / . При 
вычислении использованы числовые значения „кривых реакций" II , 
В, и Ух, приведенных в [29].

Таблица 4
ТЕОРЕТИЧЕСКИЕ ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА ПЕРЕХОДНОГО ИЗЛУЧЕНИЯ ДЛЯ 

ОПТИЧЕСКИ ТОНКОЙ (• 1) И ОПТИЧЕСКИ ТОЛСТОЙ (֊4 1) СРЕД
————

1
10 1.5 0.5 ю 1.5 0.5

и-В —։жзо -1’24 1’16 Г04 —0^99 -0?93

B-V 4 0.12 (-0.13 4-0.13 +0.36 +0.39 +0.43

Найденные для переходного излучения величины В—V и и—в близ
ки к тому, что мы имеем из наблюдений для пекулярных туманностей 
(табл 1). Заметим, что показатели цвета при энергиях электронов больше 
одного Мэв практически нечувствительны к величинам их энергий.

10. Применение к фуорам. Название «фуор» присвоено В. А. Амбар
цумяном [30, звездам типа Т Тельца, у которых произошли сильные и срав
нительно быстрые повышения блеска на длительный срок, измеряемый де
сятками и сотнями лет. Пока известны два представителя этого типа объек
тов— звезды FU Ori и V1057 Cyg; у них были зафиксированы скачкооб
разные повышения блеска — в 1936 к 1971 годах соответственно — пример
но в 100 раз, и с тех пор этот уровень сохраняется почти неизменным.

Фуоры, как крайние представители звезд типа Т Тельца, могут иметь, 
как нам кажется, некоторое отношение к изложенным выше соображениям 
и в известном смысле могут быть причислены к группе пекулярных объек
тов.

Мы. конечно, еще далеки от понимания истинной природы происходя
щих у фуоров явлений. Особо впечатляет очень долгая «остановка» звезды 
в состоянии повышенного блеска. Несомненно, что должен существовать 
прежде всего огромный запас энергии нефотонного типа и именно во внеш
них областях звезды. 11 еще должен действовать некий «анкерный» меха
низм. допускающий освобождение энергии из этого запаса в умеренных 
количествах и с более или менее постоянным темпом в форме других видов 
энергии, в частности, лучистой.
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В (26) была сделана первая попытка применения теории переходного 
излучения в отношении звезд типа Т Тельца. При атом было показано, что 
у нормальных звезд Т Тельца переходное излучение играет огромную роль 
в коротковолновой части спектра — короче 3000 А. В оптическом диапазоне 
вклад переходного излучения невелик— вероятно порядка 1%. Само пере
ходное излучение генерируется в окружающей звезду газо-пылевон обо
лочке.

Представим теперь, что каким-то образом произошло резкое — сто
кратное—увеличение общего количества быстрых электронов в пылевой обо
лочке звезды. В результате во столько же раз увеличится—при той же 
концентрации пылевых частиц — поток переходного излучения. Если к то
му же эти новоявленные быстрые электроны не покинут звезду сразу и бу
дут перехвачены магнитной ловушкой се оболочки, то уровень повышенно
го излучения удержится надолго, до тех пор, пока не иссякнет энергия элек
тронов. либо же они нс будут днффунднрованы совсем.

Сильное повышение общего количества быстрых электронов в оболоч
ке звезды вызовет, помимо роста переходного излучения, также усиление 
излучения, обусловленного другими процессами (обратный комптон-эф- 
фект. нетепловое тормозное излучение).

Из всего этого следует, что внезапное и сильное увеличение блеска 
звездь՛ сводится по существу к крайне эпизодическому явлению — импуль
сивном появлению большого количества быстрых электронов, очевидно в 
резул aie ядерного распада (p-распада) выброшенного из недр звезды 
вещее ва 110_.

I /винутая здесь интерпретация явлений, наблюдавшихся у фуоров. 
есть । а не больше, чем гипотеза. Понадобится проведение более тщатель
ного а -. за с привлечением новых данных наблюдений (в частности, сред
ствам; внеатмосферной астрономии), прежде чем придти к разумным 
выводам.

Горний՛ кия лаборатория 
космической астрономии

TRANSITION RADIATION AND PECULIAR 
NEBULAE

G. A. GURZADYAN

Transition radiation arising as a result of the electrodynamic in
teraction of high energy electrons with dust particles may explain some 
observed properties of galactic peculiar objects, containing dust par- 
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tides in large amounts Herbig-Haro objects, cometary and Barnard 
10 type nebulae, T Tauri and FU Ori type stars etc. The general re
lationships for the calculation of the spectral distribution of the tran
sition radiation are derived for the arbitrary dielectric properties of 
dust particles. The probable value of the energy of fast electrons, 
1.5 MeV, is found by comparing the theory with the observations. The 
problem of the excitation of emission lines, colour indexes and the 
contribution of the various types of the radiation have also been exa
mined. A qualitative application of the theory to the FU Ori type 
stars (fuors) is made.
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КРАТКИ» СООБЩЕНИЯ

ДИНАМИЧЕСКАЯ ЭВОЛЮЦИЯ И НЕУСТОЙЧИВОСТЬ 
С11СТЕМ Т11ПЛ ТРАПЕЦИИ

В. А. Амбарцумян | I ] первым обратил внимание на то, что движения 
звезд и системах, по своей структуре напоминающих знаменитую Трапе
цию Ориона (системы типа Трапеции), должны сильно отличаться от 
движений в системах <■ обыкновенного» типа и установил их динамическую 
неустойчивость. Им было показано ( 1 ], что время жизни систем типа Тра
пеции. как таковых (сохраняющих конфигурацию типа Трапеции), должно 
быть порядка 2 10“ лет. если полная энергия системы отрицательна, и по
рядка 10е 1ст и меньше, если полная анергия системы положительна.

В недавнем работе Аллен и Повела [2] вопрос о динамической эволю
ции систем типа Трапеции рассмотрен на примере конкретных систем, в 
предположении об отрицательности их полной энергии. Авторы, с помощью 
вычислительном машины, провели исследование 30 шестикратных систем 
типа Трапеции Ориона с различными параметрами строения. Результаты* 
этих вычислений показали, что через 106 лет их жизни дне трети рассмот
ренных систем продолжают оставаться системами типа Трапеции. Этот 
весьма удивительным» результат, по мнению авторов, противоречит вы

воду В. А. Амбарцумяна [1] о динамической неустойчивости конфигура
ции типа Трапеции.

На самом деле, однако, это заключение Аллен и Поведа базируется на 
недоразумении, а результаты их исследования фактически являются новым 
свидетельством в пользу принципиально важного представления о динами
ческой неустойчивости систем типа Трапеции, которые за время порядка 
2՛ 10" лет должны либо распасться, либо потерять спою первоначальную 
конфигурацию |1).
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Действительно, согласно (2], вероятность для системы типа Трапеции 
сохранить свою конфигурацию в течение 10" лет равна 2/3. Это означает, 
что уже за время 2՜ 10° лет больше половины всех систем типа Трапеции, 
точнее их 1—(2/3)*= 5/9 часть, теряет свою характерную конфигурацию 
Иначе говоря, период полураспада систем типа Трапеции, обладающих о г 
рицательнон полной энергией, меньше 210е лет.

Отсюда следует, что системы типа Трапеции, обладающие отрицатель
ной полной энергией, теряют свою конфигурацию, в среднем, примерно за 
2 10е лет. Естественно, что это время должно быть значительно меньше для 
систем типа Трапеции с положительной полной энергией.

Таким образом, вычисления Аллеи и Повода [2\ вопреки мнению авто
ров. находятся в полном согласии с выводом [1] о динамической неустойчи
вости и быстром распаде систем типа Трапеции.

В этом отношении весьма красноречивы и результаты вычислении Ал
лен и Поведа (2|. относящиеся к рассмотренным ими системам типа Трапе
ции через 10е лет их динамической эволюции. Они показывают, что из 30 
первоначальных систем типа Трапеции 11 систем за эго время потеряли 
конфигурацию типа Трапеции, в том числе 3 системы разрушились, остав 
ляя двойную звезду, а 8 систем превратились в системы «иерархического- 
[21 или «обыкновенного» [1] типа. Из остальных 19 систем, сохранивших 
конфигурацию типа Трапеции, только у 6-и систем количество членов не 
изменилось, в го время как 13 систем выбросили по одному (6 систем) или 
по два (7 систем) члена. На самом деле, за 10е лет эти 13 систем также 
частично разрушились. Сохранившие все члены 6 систем пережили сравни
тельно небольшую эволюцию՛ 5 систем из них заметно увеличились в своих 
размерах. Все эти результаты находятся в хорошем согласии с представле
нием о динамической неустойчивости систем типа Трапеции [1].

С точки зрения рассматриваемого вопроса представляют значитель
ный интерес результаты вычислений для тех 8 систем типа Трапеции иссле
дованной выборки, которые за 10е лет в результате динамической эволю
ции потеряли конфигурацию типа Трапеции и превратились в системы 

обыкновенного» типа. Хотя, к сожалению, в работе Аллен и Поведа 12] 
приведены лишь данные относительно тесных двойных, возникших в этих 
системах, тем не менее можно утверждать, что их превращение в «обыкно
венные» системы либо было обусловлено выбросом из системы ее членов, 
то есть ее разрушением, либо, если система сохранила все члены, она 
должна снова вернуться к конфигурации типа Трапеции, то есть находи! ь 
ся в динамически неустойчивом состоянии.

Следует добавить, что в своих работах по исследованию систем типа 
Трапеции В. А. Амбарцумян 11. 3] ограничивался общетеоретическими 
соображениями о природе этих систем. Эти работы нс содержат вычисле
ния динамической эволюции систем типа Трапеции при конкретных на
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чальных условиях. Этим объясняется тот факт, что заключения указанных 
работ носят характер качественных оценок. Примечательно поэтому, что ре
зультаты конкретных вычислении Аллен и Повсда (2| динамической эволю
ции систем типа Трапеции так хорошо согласуются с этими оценками.

В заключение отмстим, что согласно fl, 4] подавляющее большинство 
реальных систем типа Трапеции встречается среди звезд высокой кратно
сти со спектрами О—В, в звездных ассоциациях, то есть среди систем не
давно возникших, молодых звезд. Этот факт, как неоднократно подчерки
вал В А. Амбарцумян 13]. имеет важное эволюционное значение.

Dynamical Evolution and Instability of the Trapezium type Sys
tems. Il Has been .shown that the calculations of the dynamical evo
lution of the Trapezium type systems made by Allen and Poveda [2] 
are in complete agreement with Ambartsumian's conclusion [1] on the 
dynamical instability and the disintegration of these systems.

2S апреля 1975
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ИНФРАКРАСНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ ОБЛАСТИ СКОПЛЕНИЯ 
NGC 7419

В 1971—1973 годах в Бюраканской астрофизической обсерватории 
были проведены наблюдения открытых звездных скоплений с целью обна
ружения холодных звезд. С помощью трехкаскадного ЭО11 (УМ-92) бы
ли получены непосредственные изображения 75 открытых скоплений а 
инфракрасной области спектра (0.9 р). Некоторые результаты обработка 
полученного материала приведены в работе Hl-

Открытое скопление .\’G( 7419 интересно тем. что в нем была обна
ружена 12) группа ярких звезд типа М. Результаты наблюдений (спек
тральным методом) NGC 7419 в инфракрасной области спектра опубли
кованы в работах |2] и [3].
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Наши наблюдения NGC 7419 с помощью ЭОП дали возможность 
отыскать, в той же области неба, более слабые красные звезды. С этой 
целью были построены зависимости величина R—диаметр изображения и 
величина I—диаметр изображения для звезд NGC 7419 (измерения диа
метров проведены на Паломарской Е-картс и на нашем снимке соответствен
но). При построении были использованы величины R н I ряда звезд, при
веденные в работе [2]. а также предельные звездные величины для Пало- 
марскич Е-карт и наших снимков (1-= 15'”5 — 16m0 [1]). Используя по
лученные экстраполяционные кривые, мы определили величины R, I 
и R I (с точностью 0га5) для 186 слабых звезд, расположенных 
в области с г 5’ от центра скопления NGC 7419. На приведенном 
снимке цшррами отмечены те звезды (найденные нами), для которых 
R 1 4* 3“0 [1], то есть холодные звезды, а в табл. 1 даны вели
чины R и R 1 этих звезд,

NGC 7419

Таблица !
ИНФРАКРАСНЫЕ ЗВЕЗДЫ. ОБНАРУ
ЖЕННЫЕ В ОБЛАСТИ СКОПЛЕНИЯ

ri ։ 1 2 3 ♦
К I4m4 14M8 is"s 15w0 1Г2

R —I 3.4 3 3 3.2 3.0 3.0

В работе [4] показано, что красные звезды типа М, наблюдаемые в об
ласти галактических скоплений, являющихся ядрами О-ассоциацнй. г. 
основном, принадлежат нм. Поэтому нельзя исключить, что по крайней 
мере некоторые из найденных нами холодных звезд принадлежат скопле
нию NGC 7419 а само скопление является ядром О-ассоциаини.

Infrared Observations о/ the Held Cluster NGC 7419. The field of 
stellar cluster NGC 7419 is observed by means of an image tube in 
the infrared (0.9 p). Five very red stars are detected.

11 апреля 1975
Бюракаиская астрофизическая

обсерватории Р. А. ВАРДАНЯН
Л. Г. АХВЕРДЯН

ЛИТЕРАТУРА

1. Р. Д. Варданян, Астрофизика, II. 351. 1975.
2. V. Blanco. /. /. Nauau. I. Stock. Wehlau. Ap. J.. 121. 637, 1955.
3. IF. M. Fawley, M. Cohen. Ap. J.. 193, 637, 1974.
4. P. А. Варданян. H. Г. Хачатрян. Астрофизика, 8. 613. J972



Рис. 1. Инфракрасный снимок скопления NGC 7419. Буквами отмечены звезды 
типа М, обнаруженные в работе |2|. Найденные в настоящей работе весьма красные 
звезды отмечены цифрами 1 —5 Их показатели циста R—I приведены п табл. 1.

К стать - Р А Варданяна. Л. Г. Ахвердмна
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ЯДРА II ОБЛАСТИ НИ.

В свете обшей идеи В. А. Амбарцумяна [1] о том, что ядра строят 
вокруг себя галактику, представилось интересным исследование завися* 
мости количества НИ областей от формы и светимости ядерных областей 
галактик. Для такой статистической работы нами была использована ра
бота Ходжа [2]. содержащая наибольшее число данных пп подсчетам об
ластей НИ во внешних галактиках. Мы взяли также данные о галактика; 
Местной группы М31 и МЗЗ [2. 3] и близких нам галактик M5I и 
NGC 4531 [4. 5

Из 61 галактики списка Ходжа в сводный список [6] подвергнутых 6ю 
раканской классификации галактик входят только 35. Из них 15 принад
лежат хаббловскому типу Sc, 9 SBc, 6 принадлежат типу Sb, 4 SBb, 
1 Sa. Согласно Ходжу максимальное число НН областей находится 
в типах Sc, SBc, Irrl.

Нами сделано количественное сопоставление числа НИ областей га
лактик с бюраканскнм классом независимо от их хаббловскнх типов. Все 
галактики, общие для списков (2, 6։ и работ |3—5). были распределены н<> 
бюраканскнм классам и выведены средине значения количества НИ об
ластей для каждого класса Данные приведены в табл I.

Таблица I

Бюраклнский класс (БК), 
(М т)

1 (28т‘ ) 
<28.6)

2 (VI՛ 0
(28.9)

з (зо”з)
(20.6)

4 (29т8) 
(27.5)

5 (2 >т3> 
(24.41

9 15 3 10 3Число галактик 8 6 2 * 1

Среднее число 1111 48 4» 12 87 131
областей 48 96 111 184 369

Чтобы составить представление о влиянии расстояния на это распреде
ление. то же распределение получено только для сравнительно близких 
галактик, модуль расстояния которых нс превышает 30 '. Данные даются 
в табл 1, во вторых дополнительных строках.

Тот факт, что галактики классов 5 и 4 очень богаты НН областями 
обусловлен тем, что в эти классы входят одна или две очень близкие галак 
тики, что и влияет на общую статистику. В действительности же картина 
такая, что галактики всех классов богаты НИ областями, за исключением 
галактик класса 3. Как видно из табл. 1, у близких галактик этого класса 
■ ֊казалось меньше НИ областей. Кстати, отметим здесь, чго класс 3 пол
ностью отсутствует среди 5с галактик (7].
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Мы составили также распределение чисел НИ областей в галактиках 
по пересмотренным подтипам де Вокулера и по бюраканским классам. Дан
ные приведены в табл. 2.

Таблица 2

БК

1

2

3

4

5

Среднее число НН 
областей

I >одтип де Вояудери

5 79 40 44 100 90

Каждое число показывает количество НН областей в индивидуальных 
галактиках Ходжа и галактиках из работ [3—5]. входящих в соответствую
щий бюраканский класс и подтип де Вокулера. Из таблицы видно: а) га
лактики с расщепленными ядрами |8) оказались в ранних подтипах (в таб
лице рядом с числом НН областей этих галактик поставлен знак •); б) в 
Магеллановом подтипе оказались галактики только из класса 1. прячем та
кие. которые содержат сравнительно мало НИ областей: в) в подтипе с1ш 
не оказалось ин одной галактики, что оставляет впечатление о мнимом су
ществовании этого подтипа. Как будто подтипы (1п> и П1 не являются мор- 
фолы нческим продолжением последовательности подтипов де Вокулера 
г) если не считать подтип П1, то среднее число НИ областей в ранних под
типах (аЬ. I), Ьс) в среднем больше, чем в поздних (с, с<1, (I) подтипах; 
д) если не считать галактики Местной группы М31 и МЗЗ. число НИ 
областей которых сильно влияет на общую статистику (рядом с этими чис
лами в габл. 2 поставлен знак *), то замечается монотонны։« рост среднего 
числа НИ областей с переходом от ранних подтипов де Вокулера к поздним

На рис. I приведена зависимость межде средними значениями чисел 
НИ областей и средними абсолютными величинами ядер галактик разных 
хаббловских типов и бюраканских классов. Эта зависимость явно показы
вает. что с уменьшением светимости ядер число НИ областей растет. Инте- 
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рессн тот факт на рис 1. что после какой-то точки пересечения, линии, пред
ставляющие совокупность точек для нормальных спиралей и спирален с 
перемычками, показывают параллельный подъем, причем линия нормаль 
ных спирален располагается выше. Если точка пересечения соответствует 
приблизительно тому значению светимости ядра, при которой образива- 
\ась перемычка то. как видно, из рис. 1. во время образования перемычки

Мя
Рис. 1 Смэь средних чисел НИ областей и средних абсолютных пелнчнн 

ядер галактик: • — галактики бюриканского класса 5. — класса 4. класса 3.
класса 2. - класса 1. Тс же тнаки больших размерен относятся к галактикам

с перемычкой.

эти галактики содержали в среднем большее число НИ областей, чем нор
мальные спирали с ядрами тех же абсолютных величин. На образование 
перемычки в ранних стадиях развития галактик указывается в работах 
[9—II]. В работе 110 . кроме того, указывается на необходимость образова
ния основной массы звезд на самой ранней стадии развития галактик до 
образования перемычки. С этой точки зрения вышеуказанный результат 
представляется весьма интересным. После образования перемычки колнче- 
тво НИ областей в галактиках с перемычками в среднем значительно 

меньше, чем в нормальных спиралях, с ядрами тех же светимостей. Не сви
детельствует ли это обстоятельство о том. что большая часть ресурсов ядер 
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подобных галактик расходуется на образование перемычки? В этом отно
шении интересно, что средняя абсолютная величина ядер галактик типа 
SВО, согласно работе [12]. равна 16 О (эти галактики можно рассмат
ривать как объекты, находящиеся близко ко времени образования пере
мычки, после ее образования). Следует отметить, что. составляя рис. 1. мы 
преднамеренно не включили данные о галактиках М31 и МЗЗ, заране» 
зная, что у обеих галактик очень слабые ядра [7, 13] и множество НИ об
ластей.

Все вышесказанное говорит в пользу тех идеи, которые связывают 
возникновение перемычки с той формой активности ядер, когда происходит 
извержение вещества из ядер галактик (1. 9].

Автор признает, что для такой статистической работы исследованный 
Ходжем материал слишком беден. Весьма желательны новые работы в об
ласти исследования НИ областей во внешних галактиках и в Галактике в 
частности. Затронутый здесь вопрос указывает на важность таких иссле
дований.

Автор выражает благодарность академику В. А. Амбарцумяну за ока
занное им внимание к настоящей работе.

The Nuclei and the HH Regions, Besides class 3, galaxies of all 
the other Byurakan classes, having low luminous nuclei, are rich in Hll 
regions. Among them the normal spiral galaxies are richer in Hll re
gions than the barred ones, having nuclei of the same luminosity.
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ОБ ОДНОМ МЕТОДЕ ПОСТРОЕНИЯ БЕССИЛОВЫХ 
МАГНИТНЫХ ПОЛЕЙ

1 Необходимость рассмотрения бессилового магнитного поля возни
кает в тех случаях, когда сила тяготения н газокннетнческое давление соот
ветствуют плотностям энергии, значительно меньшим, чем плотность энер
гии магнитного поля. В космической плазме часто ток течет параллельно 
магнитному полю, то есть поле является бессиловым ( 1].

Работы Чандрасекара и Вольтьера [2. 3. 4] убедительно показали, что 
бсссиловые магнитные поля с постоянной а являются конфигурациями с 
минимальной магнитной энергией и минимальными омическими потерями. 
Поэтому важно уметь эффективно находить бессиловые магнитные поля

2 Условие равенства нулю магнитной силы-

ÏJ «1 = 0. (1)

Его можно записать так:

rot Н - (2)

где 

(grad т)/7^=0. (3)

В остальном а — произвольная функция координат. 
Пусть a -const. Применяя к обеим частям уравнения (2) операцию 

roi. получим:

-f аТУ-0

div/7=0. (4)

Любое бесеиловое магнитное поле удовлетворяет (4). Однако не любое ре
шение уравнения (4) является бессиловым. Задача состоит в том. как из 
решений уравнения (4) получить бессиловое магнитное поле. Рассмотрим 

некоторый вектор А. удовлетворяющий (4). то есть

?Д+<Л4 = о]
(5) 

d iv А -=0 '

Построим вектор

Н = аД Е rot Д. (6)
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Если А удовлетворяет (5), то Н — бессиловой вектор. В этом легко убе
диться непосредственном подстановкой (6) в (2) с учетом (5). Таким об
разом при отыскании бессилового магнитного поля следует решать (5), а

затем строить Н по формуле (6).
Возникает вопрос, все ли бессиловые магнитные поля, соответствующие 

a—const, могут быть так получены? Сформулируем вопрос точно. Пуст։»

Н — бесснловое магнитное поле, то есть выполняется условие (2). Мож

но ли найти такой вектор А. удовлетворяющий (5). для которого выпох- 
няется соотношение (6)? Ответ положительный. Действительно, из усло
вия (2) следует равенство

,7>

Иными словами А ֊ (1/22)//, и в силу (4) А удовлетворяет (5). Этим 

доказано необходимое и достаточное условие того, что вектор Н бес
силовой.

Для a const связь уравнений (1) и (4) рассматривалась ранее [5|. 
В отличие от Чандрасекара и Кенделла мы получили решение (6). нс об 
ращаясь к скалярному уравнению Гельмгольца. Последнее обстоятельства 
позволяет сформулировать достаточное условие и в случае зависимости 
а от координат.

3. Вектор Н-■ *А 4 rot А является бессиловым, если А удовле
творяет уравнению

±А — grad div А 4֊ г՝ А — (Л X grad э] (8)

при условии

div (?А) ֊ 0.

Любому решению уравнения (5) на самом деле соответствуют два бе. - 
силовых магнитных поля, которые получаются заменой а на (—а). Если

вектор А квазипотенцнальный. то (6) дает разложение бессилового маг
нитного поля на две ортогональные составляющие.

В заключение автор выражает глубокую благодарность своему научно
му руководителю члену-корреспонденту АН СССР, профессору В. А. Кра
ту за ряд полезных указаний и обсуждение рабопы.
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On a Method of Constructing the F or ce-Free Magnetic Fields. 
A method of theoretical construction of the force-free magnetic field 
is discussed. The necessary and sufficient conditions of the fact that 
magnetic fields with a const are force-free are formulated. The ne
cessary condition is generalised for s being dependent on coordinates.

7 июня 1974
Пересмотрена 3 декабря 1974
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СВЕРХНОВАЯ В АНОНИМНОЙ ГАЛАКТИКЕ

В Бюраканскон обсерватории и течение нескольких лет на 21"—21" и 
40"—52" телескопах системы Шмидта фотографируется область звездного 
скопления Сота для поисков вспыхивающих звезд в нем.

С апреля 1969 г. по март 1975 г. получено 200 снимков области общей 
продолжительностью 164 часа.

На снимках 1970 г. рядом с безымянной галактикой, имеющей коорди
наты RA։>50.0 12Ь23։в8, DIMe.o ~ '28 02', был обнаружен звездо
образный переменный объект. Оказалось, что он является Сверхно
вой, ранее найденной Г. Романо (1]. Ниже приводятся оценки его 
блеска в фотографических лучах.

Дата UT п» »1

7 -8.03.1970 2 6-3 15.U2
8-9.04.1970 3 6-6 5 15.60

1.05.1970 2 6-7 16 79

п։ — количество пластинок, по которым оценивался блеск объекта. 
п2 количество десятиминутных изображений на каждой пластинке.

По карте Паломарского атласа сама галактика представляет 
довольно голубое аморфное образование без заметной структуры, 

/иР< ~ 17га5—-18П10. На некоторых наших снимках наблюдается ядро 
галактики. Сверхновая расположена в 7 к северу от него. 
13-591
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Если предположить, что около 2 февраля Сверхновая наблюдалась 
вблизи максимума блеска и принять, что ее абсолютная величина близка к 
средней абсолютной величине Сверхновых, то вспышка Сверхновой произо
шла в далекой галактике умеренной светимости.

Сверхновая была значительно ярче своей родительской галактики

Supernova in Anonymous Galaxy. Additional data about tight- 
corve of Romano’s Supernova are presented. It was registered at 
seven plates obtained with 21" 21" Schmidt telescope of the Byurakan 
observatory during March-June 1970. The Supernova was brighter, than 
parent galaxy.

30 июли 1975 
Бюрлклисмая астрофизическая 

обсерватории Л К ЕР АСТОВ,X
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