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Прнн'-.ип(4 результаты I В\-фотометрии 283 исимхпиающих эпсзд и минимуме блеска 
ь области Плеяд.

Разработан н применен новый метод учета пчияння фона при фотографической 
I ВУ-фоточетрин г нрнсопнм микрофотометром.

Полученные Данные пока пинают, что пепмхипакнцхе зкеэды Плеяд расположены 
по обе стороны гл.тннон посчедонателниости на диаграмме цвет—светимость (V. В—V). « 
на диаграмме (1!—В. В—V) расположены, главным образом, выше глинной поелгдопа- 
тсльности

Введение. В последние годы вспыхивающие звезды в скоплениях при
влекают внимание .многих исследователей. Интерес особенно возрос после 
того, как В. А. Амбарцумян статистически показал, что почти все звезды в 
скоплении Плеяды слабее П1։. = 13.3 должны быть вспыхивающими [1]. Вы
вод об обилии вспыхивающих звезд среди карликовых звезд Плеяд был 
подтвержден в последующих работах [2—5].

В настоящее время в области Плеяд известно около 450 вспыхивающих 
звезд, большинство которых принадлежит скоплению. Для изучения при
роды этих звезд, а также для проблем эволюции звезд большое значение 
имеют нх диаграмма цвет—светимость и двухцветная диаграмма (П-В. 
В—V).

Первые систематические фотографические исследования звезд в Плея
дах были выполнены Бинт пленкам [6] и Гсрцшпрупгом и др. |7|. Цвет.« 
большого количества звезд, в системе (ИВУ), фотографическим и фото
электрическим методами определены Джонсоном и Митчеллом [в]. Ахме
дом, Лоуренсом и Реддишем [9] и Ириартс | 10—12]. Однако в вышеука
занных работах содержатся лишь несколько десятков известных вспыхи
вающих звезд.



566 О С ЧЛВУШЯН. А. Т ГАРИБДЖАНЯН

Настоящая работа посвящена L’В V-фотографи ческой фотометрии 
вспыхивающих звезд в Плеядах.

Наблюдательный материал. Весь наблюдательный материал нами по
лучен на 40" телескопе системы Шмид га Бюраканскон астрофизической 
обсерватории. Снимки п V-лучах получены на пластинках Kodak ЮЗаП 
через светофильтр GG11, а в В- и U-дучах на пластинках Kodak ЮЗаО. че
рез светофильтр GG13 и UC2. соответственно. Данные об этих наблюде
ниях приведены в табл. 1.

Таблица / 
НАБЛЮДЕНИЯ ОБЛАСТИ ПЛЕЯД

пластинки
Д«т« 
(UT) Эмульсия Фильтр 1 Экспозиции

' (дшм)

1 6.02.1973 Kodak 103aD GG 11 15
2 6.02.1973 .. и 15
3 23.12.1973 .. н 15
4 25.01 1974 и - 5
5 25 01.1974 и - 5
6 28.01.1973 Kodak 103а О GG 13 10
7 4.02.1973 .. 10
8 25.01.1974 .. 5
9 25 01.1974 .. ֊ 5

10 2.02.1973 •• UG 2 30
11 2.02 1973 .. .. 30
12 3.02.1973 н *• 30
13 25.01 1974 •• - 30

Обработка наблюдений. Все фотометрические измерения осуществле
ны ирисовым микрофотометром типа «Askania* Бюраканскон обсервато
рии. В качестве стандартных звезд были использованы звезды из фото
электрического исследования Джонсона и Митчелла [8]. Помимо этого бы
ла произведена фотографическая привязка исследованных звезд к стан 
дартам шарового скопления NGC 2158 [13].

При фотометрии звезд в Плеядах возникает трудность, связанная с 
учетом черезвычайно неоднородного фона. Существующие методы учета 
фона Пурбоснсвоно и Аргю [14. 15] при использовании ирисовых фотомет
ров являются слишком трудоемкими и требуют больших затрат времени, л 
формула Уивера для учета фона при больших различиях последнего непри
менима [16]. В основе разработанного нами и использованного в настоя
щей работе метода лежит введение при измерениях снимков на ирисовом 
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фотометре искусственного фона и исследование влияния различий этого 
фона на рсзулыаты измерении.

Для построения характеристических кривых опорные звезды были 
выбраны в участках с одинаковым фоном, вне туманности и вдали от яр
ких звезд. На каждой пластинке они измерялись по нескольку раз, сперва 
без. а потом с нейтральными светофильтрами, которые ставились после 
пластинки сразу перед модулятором ирисового микрофотометра

Исследование характеристических кривых, полученных различными 
нейтральными светофильтрами, показало, что наложение добавочного фонч 
вызывает непараллельный сдвиг характеристической кривой, при этом воз
действие наложенного фона более ощутимо у слабых звезд.

Многократные измерения для разных пластинок в (ИВУ) показали, 
что имеет место следующее соотношение.

Ри Рок Рц, — Рчк
3, — ֊ ^0

Р,Л Р<&

</0
(1)К(Рщ),

где Л — средний отсчет фона ирисовой диафрагмы вокруг опорных звезд, 
Рпг. — отсчет Л-той звезды без светофильтра. </„ и /Лк — соответствующие 
отсчеты при измерении Я-ым светофильтром, а — величина, зави
сящая от Рок.

На рис. 1 показана зависимость К(/Лк) от /).„. Как видно, с уменьше
нием Р.,к функция К(Р^) стремится к единице в случае слабых звезд, а н 
случае ярких звезд меньше единицы, так как т ~ 1//).

Предполагая одинаковое воздействие искусственно наложенного н при
родного фонов на негатив и принимая во внимание соотношение (1). полу
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чаем ряд формул для приведения отсчетов ирисового микрофотометра к 
среднему стандартному фону:

Ои Ок + (4. <7.»

/Л? - Ок 4֊ к \Ос\)\с1, ./„]
(2)

Ок- .Ок Ь К(Оъ, й ։) |</. с/0|,

где —по-прежнему, отсчет для среднего стандартного фона, Р< и (1Я соот- 
ветственн«« отсчеты для Аг-тон звезды н среднего фона вокруг звезды, а 
О».—отсчет звезды, приведенный к среднему стандартному фону п-ым 
приближением.

Результаты измерения показывают, что можно ограничиваться третьим 
приближением, так как величины 0>. довольно быстро сходятся.

Обработка измерении была выполнена с помощью ЭВМ ■ Наири-2- 
Бюраканскон астрофизической обсерватории.

Многократные контрольные измерения звезд, находящихся в областях 
более плотного фона, чем фон вокруг опорных звезд, показали, что точ
ность измерений для звезд с известными цветами из [8, 10—12] является 
удовлетворительной.

Рис. 2. где на оси абсцисс отложены фотоэлектрические звездные ве
личины контрольных звезд [8. 10—12]. а на оси ординат — разности этих 
и определенных нами фотографических звездных величин, свидетельствует 
об отсутствии систематических отклонении, что позволил« нам обойти֊։» 
без цветовых поправок.

В работах Р. Г. Мнацаканян и К. А. Саакян (17] и И. Янковича [ 18]. 
показано, что цветовые поправки находятся в пределах фотометрических 
ошибок (телескоп н фотоматериалы, использованные в »тих работах, тс 
же. что и у нас). В работе [18] нссхедоваиы также ошибки поля телескопа 
в области вокруг центра диаметром в 3.3е, где оно достаточно однородна 
Здесь и расположено большинство измеренных нами звезд

Предлагаемый метод, таким образом, состоит из следующих этапов 
сначала измеряются отсчеты звезд и фона вокруг них. а затем с помощью 
функции рис. 1 и формулы (2) последовательным приближением
отыскивается нужный отсчет, соответствующий стандартному фону. Полу
ченные результаты показывают, что он является приемлемым при фотомет
рии звезд, расположенных в областях с неоднородным фоном, как, напри
мер, в случае Плеяд.

Результаты ОЬУ-фотометрии вспыхивающих звезд. В табл. 2 приве
дены полученные результаты: в первом столбце номер звезды по едини!
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Тчблица 2

ни В V I в ■* НН V В V и֊ в

1 12Л0 1 62 1.06 42 230 14.25 1.34 1 18
2 17.05 1 79 13 18.29 0.95
3 15.89 1 72 0.94 44 500 16.75 0.51 0.26
4 18.33 0.46 « 590 14.27 1.45 1.01
6 18.58 0.64 46 793 14.27 1.64 1.27
7 191 14.40 1.56 1.13 47 *М6 16 27 1.37 0.97
8 357 13 37 1 45 1 26 48 1061 14.22 1 33 1.00
0 16.30 1.57 49 18.02 1.08

10 15 48 1.41 1.11 50 18.46 0.75
11 17.98 1 20 51 1827 14.93 1.57 1 36
12 16.02 1.61 0.93 53 17 58 0.56 0 15
13 686 13.50 1 34 1.36 >1 18.18 1.06
н ‘06 15.26 1.73 1.26 55 2411 14 09 1 80 0,99
15 *М16 16.60 1.58 0.61 56 2601 15 (Й 1 61 0.95
16 1286 15 09 1.03 0.62 57 2879 15.30 0.37 0.57
17 1306 13.38 1 53 1.18 60 16 05 1 64 1 30
18 14.69 1 58 1.07 61 н.п 1.42 1 09
1‘* 1531 13 44 1.31 0.96 62 15.27 1 зп 1 .18
21 1653 13 55 1 20 1 II 63 16 45 1.24 0.60
22 16.25 1 05 1.05 64 16.07 1.56 1 м
23 17.31 1.46 66 17.90 1.26
24 17.74 1.77 67 17.00 0 99
25 13.88 1.50 0.60 68 134 14.27 1.68 1 03
26 17,04 1.34 69 16.45 1.52 0.63
27 17.37 1.26 70 212 14.38 1.56 1 29
28 16 85 1.07 0.66 71 15.57 1.67 1.13
20 17.08 1.31 72 17.40 1.64
30 3030 13.96 1.50 1.15 73 335 13.70 1 35 1 00
32 18.57 0.83 74 15.60 1 68 1.04
34 16.65 1.46 75 13 72 1.32 1 Ц
35 14 16 1.42 1.11 77 18.17 1 06
36 16 01 1.12 1 32 78 17.29 0 32 0.39
37 19 <»3 79 15.19 1.57 1 07
38 16.32 0.41 0.12 80 1069 13.49 1 77 1 45
39 15.66 1.68 о.% 81 1173 15.28 1 56 1 43
40 16 80 1.29 0.78 82 15.99 1.67 0.67

41 15.53 1.51 1.10 83 15.33 1 64 0.82
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Таблица 2 (продолжение)

№ ни V В—V и В V НИ v в \

84 17Я5 14.32 1.31 1.40 127 14.88 1.41 1.04
.46 15.64 1.68 0.74 131 924 16.08 1.27 0 89
87 14.41 1.67 0.96 132 17.68 1.40
88 2193 14.31 1.36 1.Î7 134 16.57 0.73 0.39
8*> 16.05 1.65 0.66 135 16 36 1.47 0.82
90 16 80 1.45 138 16 87 1.47 0.71
91 14.16 1.50 0.98 139 16.88 1.56 0.40
92 16.63 1.13 140 1547 15.97 0.75 0.4)
93 2602 15.57 1.84 1 '29 142 17.03 1.29 0.52
95 14.78 1.54 1.14 143 16 44 1.50 0.92
96 17.59 1.34 144 15 17 1.21 0.87
97 17.80 1 .<х> 145 18.85 0.75
98 18.35 loo 149 146 14.51 1.54 1.26
09 14.96 1.40 1.12 151 1103 14.83 1.66 1.29

100 14.91 1.44 1.26 156 16.20 1.59 0.57
101 16.70 1.66 0.45 157 15.28 1.68 0 97
102 17.63 1.19 О 37 158 17.04 1.58
103 14.98 1 61 1.07 160 347 13 93 1.48 1.17
105 13.07 0.97 0.58 162 676 13.66 1 34 1.29
106 16.84 1.55 0.75 165 2588 13.12 1.23 0.84
107 2208 16.50 0.90 0.73 166 2908 13.48 1.05 0.85
108 13.19 1 41 0.Q6 167 17.71 1.25
109 2927 13.73 1.73 0.99 168 17.79 1.10
ПО 3019 13.50 1 24 1.00 170 16.43 0.81 0.34
111 3104 13.45 1.33 1.08 171 3133 15.62 1.01 0 75
112 16.24 1.51 1.13 172 17.22 1.40
ИЗ 624 15.52 1.34 1.14 173 15.25 1.47 1.15
114 17.37 1 25 174 17.97 1.11
115 15.50 1 63 0.75 175 16.80 0.16 -0.01
116 17.45 1.24 176 17.30 1.40
118 16.07 1.83 0.64 178 16.03 1.42 1.25
119 18.38 0.94 179 17.00 1.29
120 17.62 1.30 180 16.64 1.55
121 17.91 1.34 -0.22 181 16.47 1.66
122 17.69 1.23 182 18.11 1.05
123 16.03 1.07 0 68 183 18.17 0.25 0.44
125 18.63 0.56 184 17.62 0.72 0.60

I
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Таблица 2 (прадолжени •

№ НИ V В֊ V Ги в » ни V В V ив

185 18.74 1.05 234 17.21 0.72 0.12
186 17 98 1 64 236 18.77 0.31
187 15.50 1.58 1.20 237 16 71 0 26 -0.09
1Я8 17.32 1.28 238 16.48 1.72 0.82
1<2 19 02 234 15.46 1.78 1 00
1“3 16.23 0.62 0.48 240 16 40 1 63 0 73
1“4 17.74 1 26 242 17.59 1.29
145 10'4 14.48 1.59 1.11 243 566 14 44 1.41 1 28
1“6 16.58 1.37 241 1128 16.21 0.38 0.22
197 15.37 1.51 1 32 245 17 65 1.15
2(М» 1172 15.36 1.59 1 44 246 18 11 1.15
201 17.90 0.55 0.06 248 16 44 1.57 0.84
202 18.03 1.09 24“ 17 56 1.18
203 17.20 1.33 250 15.80 1 35 1.19
205 17.89 1.15 251 17 44 0.69 0.67
206 1038 15.47 1.16 0.66 252 18 03 0.39 0.13
207 16.96 1.39 0.37 253 17 18 0.25 0.01
208 18.06 0.99 254 17 26 0 92 0.77
210 17 42 1.45 255 18 27 0.92
211 17.28 1.17 25b 14 58 1.35 1.1 1
212 1029 14 28 1 32 1.10 257 18.17 0.95
213 1б 78 1.65 0 60 258 17.20 0.75 0.3“
214 17.95 1.24 25“ 17.16 0.17 0.26
215 15.93 0.63 0 88 260 15.57 1 78 1 33
216 17.27 1.22 261 17.59 0.86
21՛» 16.28 1.31 0 69 2о2 17 1“ 0.78 1.04
220 289 16.09 Il •<] 0.33 263 17.77 0 28 0.52
222 14.87 1.15 0 59 264 17.47 0 41 0.01
223 16.81 0.47 265 18.15 0.91
224 13.61 0.55 0.41 266 1$ 0.61 0 27
225 18.28 0.75 267 16 42 0.75 0.47
227 17.92 0.23 " и2 268 15.74 0.92 0 52
228 16.07 0.81 0.81 26е 15.91 0.75 0 28
22“ 18.00 0.20 0.08 270 1532 13 85 1.29 1 05
230 14.78 0.23 0 1)0 271 1485 11.26 1 41 1 22
231 17.80 0.55 II 78 272 2662 14 72 0 46 " И
232 17.26 0.53 0 06 273 17 15 0.51 0 52
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Таблица 2 (продолжение)

НИ V B-V и֊в № ни v B-V и- в

274 17.51 1 34 358 1305 13.43 1.28 0.96

277 14.75 0.48 ֊0.27 359 17.31 1.09 0.72

278 17.07 1.58 360 16.52 1.79

279 17.99 1.03 зы 17.85 1 24
280 15.14 1 51 1.17 362 18.37 0.74

282 15.77 0.66 0.09 363 16.11 1.90 0.99

284 18.48 0.93 364 18.12 1.46

288 16.65 0.42 0.53 365 18.00 1.44
289 14.46 1.35 1.27 367 16.50 1.62
290 2892 16.21 0.69 -0.06 369 17.11 1.37 0 61

292 16.37 1.65 0.90 370 17.48 1.02 0.58

294 2591 13.30 1.17 1.00 371 16.10 1.15 1.25

295 3065 12.98 1 37 1.23 373 17.79 1 43
296 17.97 0.16 0.46 376 15.51 1.58 0.94

297 16.69 1 49 384 14.47 1.49 1 16

3412 324 12.98 1.12 0.87 397 133 14.30 1.29 1.30

310 16.72 1.47 0.74 401 1100 12.20 1.15 0.74

311 «79 16.45 0.44 0.97 402 1111 14.08 1.28 1.24

316 2034 12.51 1 03 0.71 403 1335 14 30 1.94 1.01

326 17.35 0.83 409 2244 12.77 1.00 0.60

329 628 14.29 0.62 0.47 413 3063 13.58 1.00 1.00

331 1009 15.99 1.03 0.15 414 16.54 0.57 0.07

334 1280 14.59 1.69 0.98 415 16 66 1 42

335 1324 15.37 1.57 1.19 117 17.61 0.77
343 19.02 418 18 84 0.54
344 18.38 0.90 419 1268 14.10 1 39 1.18

347 1491 16.46 0.50 0.20 422 17.55 1.58

351 17.88 1.11 424 17.22 1.57

352 17.81 1.20 427 12.99 1.00 0.71

354 17.62 1.15 429 16.99 1.25
357 18.48 0.93

нумерации вспыхивающих звезд, начатой Аро [19]. во втором — номер по 
Герцшпрунгу, а в последующих — звездная величина V и показатели цве
та (В—V) и (U—В). Среднеквадратичные ошибки определения звездных 
величин равны: зу + 0.07. зв ֊ ±0.10, зу 0.11. соответственно.

В табл. 3 приведены среднеквадратичные ошибки в зависимости от 
звездных величин.
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иву
Рн-֊ 2. Зависимости ЛИ, АВ, АВ от фотоэлектрических лвсядных величин П. В, V.

Тиблииа 3

Интервал 
уви 4 511 ’и

Число звезд

V в и

12 13 0.08 7
13-14 0.09 0.09 24 5
14 15 0.10 0 11 0.11 40 17 8
15- 16 0.12 0.13 0.12 40 35 16
16 17 0.13 0.15 0.16 64 48 35
17-18 0.15 0.19 0.21 73 55 53
18 Ю 0.17 0.23 0 23 32 « 64
19-20 0 22 0 2 ՛ 0 31 3 45 13

Примечание. При фотометрии нами были отмечены пенышки дпух известных вены* 
хннаЮ1Н11Х звезд № 244 и № 267 о В-лучлх с амплитудами 1.6*** и 1.0"' соответственно
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Диа։рамма ивст светимость вспыхивающих звезд. Диаграмма цвет— 
светимость, относящаяся к 280 вспыхивающим звездам, представлена на 
рис. 3. Сплошная линия на диаграмме представляет начальную главную 
последовательность по |20]. Как видно из диаграммы, вспыхивающие 
звезды расположены по обе стороны главной последовательности. Звезды 
с У>16"’ распределяются определенным образом ниже главной последо
вательности. но не все. причем отклонения увеличиваются в сторону сла
бых звезд. На -»тот факт впервые обратил внимание Хербнг в 1962 г. [21 
Впоследствии указанный факт был отмечен Джонсом (22[ Наши резуль
таты 1֊'В\;-фотометрнн вспыхивающих звезд в Плеядах подтверждают су
ществование н этой системе звезд, расположенных ниже главной последо
вательности Вспыхивающие звезды, находящиеся ниже главной последо
вательности обнаружены также в ассоциации Ориона Эндрюсом [23. 24).

Р»«։. 3. Дн.1гр.1мм.1 цнгт < пстнмость (V. В—V) для ш. пыхиппкицнх зпеэд и Плеядах. 
Сплошная линия сланная последовательность. большие кружки гспйхнняюцри 
звезды с амплитудами порядка 1"* и меньше.

Как видно из диаграммы (рнс 3) для измеренных вспыхивающих 
звезд с У<՜. 12т0, показатель цвета (В—У)<.1.9, а для слабых звезх 
(В—У) значительно меньше, чем нормальные цвета звезд тех же классов

Следует обратить внимание на группу звезд в области (У’^18'0, 
В У ^0.8) диаграммы цвет—светимость. Все они наблюдались во вспыш
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ках с амплитудами Ат1( и порядка 1"*0. На этой группе звезд бо
лее подробно мы остановимся в следующем разделе.

,1вухиостная дпи/рп.чмп (и—В. В—I / На основе показателей цве»а 
(1' — В) и (В—V) 189 вспыхивающих звезд в Плеядах нами построена и; 
двухцветная диаграмма (рис. 4). Сплошная кривая на диаграмме соответ
ствует цветам звезд главной последовательности по Джонсону и Моргану 
[25|. а прерывистая кривая — планковскому излучении». Обратим сначала 
внимание на ту область диаграммы, где (В—V)С^0.8. В этой области на
ходятся вспыхивающие звезды, наблюденные во вспышках с амплитудами 

Аш1, и порядка 1 0 и меньше, вспыхнувшие в основном по одно
му разу. Эта группа совпадает с упомянутой выше группой (У^1Й. 
В V ■ ֊().8) на диаграмме цвет—светимость. Большинство звезд этой труп

В-7
Рис 4 Дтяци<Т1ЫЯ диаграмма (I —В. В—Л ) для шпмхтыняуи\ льелд п Плеядах 

Сплошная линия - главная последовательность, прерывистая — иланковскос излучение, 
большие кружки ш .»ды I .■мплнтудами порядка Г* н меньше.

пы. по-видимому. является сомнительными с точки зрения вспышечной ак
тивности. Остальные звезды, у которых (В—V) '0.8. представляют собой 
сравнительно замкнутую группу несомненно вспыхивающих звезд.
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На двухцветной диаграмме большинство вспыхивающих звезд Плеяд 
находится выше главной последовательности н лишь небольшая часть 
звезд находится ниже нес. Это не противоречит результату Ириартс [ 12|. 
согласно которому яркие вспыхивающие звезды в Плеядах расположены 
на этой диаграмме выше главной последовательности.

Обсуждение. Анализ полученных диаграмм позволяет сделать неко
торые выводы. На диаграмме цвет—светимость для одного и того же цвета 
(В—V) дисперсия величины V довольно велика, что трудно объяснить 
только существованием вспыхивающих звезд поля. Вспыхивающие звезды 
распределены по обе стороны главной последовательности, а максималь
ные отклонения доходят до нескольких звездных величин. Диаграмма 
цвет—светимость становится совсем необычной для вспыхивающих звезд 
с У<16’"0. Основное различие между диаграммами цвет — светимость 
вспыхивающих звезд Плеяд и ассоциации Ориона заключается в том. чтз 
наиболее яркие вспыхивающие звезды Плеяд абсолютно слабее и принад
лежат к более позднему спектральному подклассу, чем в Орионе.

На двухцветной диаграмме (П—В. В—V) большинство вспыхиваю
щих звезд в Плеядах расположено выше главной последовательности, что 
ио характеру распределения находится в согласии с результатом Эндрюса, 
полученным для вспыхивающих звезд ассоциации Ориона [23, 24]. Это 
свидетельствует об одинаковой природе вспышечной активности в обоих 
агрегатах. Однако следует отметить следующую разницу между двухцвет
ными диаграммами (1)—В, В—V) вспыхивающих звезд для этих систем: 
вспыхивающие звезды Плеяд расположены заметно ниже, чем в Орионе.

Заключение В настоящей работе нами разработан и применен новый 
метод учета влияния фона при фотографической ПВУ-фотометрии с ири
совым микрофотометром.

Этот метод применен к вспыхивающим звездам области Плеяд. Все
го фотомстрировано 283 вспыхивающие звезды в У-лучах, 280 в В-лучах и 
189 звезд в П-лучах.

Для вспыхивающих звезд построены диаграмма цвет — светимость 
(V, В—V) и двухцветная диаграмма (И—В. В—V).

Распределения вспыхивающих звезд Плеяд на этих диаграммах срав
нены с соответствующими распределениями для вспыхивающих звезд 
Ориона.

Критически рассмотрен вопрос о вспышечной активности звезд, на
блюденных во вспышках, с амплитудами порядка Г и меньше.
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Бюрик лк кая астрофизическая
обсерватория

UBV-PHOTOMETRY OF FLARE STARS IN PLEIADES

H. S. CHAVUSHIAN. A T GHARIBJANIAN

The resulta of UBV-photemetry of 283 flare stars in the minimum 
in Pleiades region are presented.

A new method is applied in order to take into account the back 
ground influence on the UBV- photometric data obtained by an iris 
microphotometer. The results show that on the diagram (V, В —V) the 
flare stars are situated on both sides of the main sequence, while on 
the (U В. В V) diagram they lie mainly above the main sequence.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
том п НОЯБРЬ, W5 ВЫПУСК 4

НОВЫЕ Н. -ЭМИССИОННЫЕ ЗВЕЗДЫ В ОБЛАСТИ 
ТУМАННОСТЕЙ 1C 5068-70 и NÜC 7000

М К ЦВЕТКОВ 
Поступила 27 июня 1975

Приподят^я данные о 58 новых Ня-эмиссионных звездах. обнаруженных п об- 
н in гуманностей !С 5068—70 и XGC 7000 Наблюдения проведены на 40" ֊52" тс- 

х < и системы Шмидта Вюраканскон астрофизической обсерватории с 4 объектпанип 
призмой на пластинках Кодак IlaF в сочетании со светофильтром Schult RG1. Пре- 
ильная звездная пгличнна выделенных объектов раина 18m5 pg Приводятся карты 

.1'гождестпленпя новых 11, -эмиссионных звезд.

Но программе планомерных наблюдений вспыхивающих [ 1. 2] н не- 
стационарных звезд в области диффузных туманностей 1C 5068—70 и 
XGC 7000 осенью 1973 г. на 40" телескопе Шмидта Бюраканской астрофи
зической обсерватории были получены несколько снимков этой области с 
объективной призмой для поисков звезд с II -линией в эмиссии. Ц.ен1р 

исследуемой области в 16 кв. градусов дуги имеет координаты 7 '20 52 и
б- 42 40' (1950.0). Используя 4° объективную призму, которая дает дис
персию 275 Анн около Н;> пластинки Кодак HaF п сочетании со свето
фильтром Scholl RG1. мы выделили область спектра между 6100՛—6900 А 
Средняя дисперсия в этой спектральной области 800 Альм. Для обнару
живания предельно слабых Н,- эмиссионных звезх спектры нс расширя
лись. Предельная звездная величина, достигнутая с экспозицией в один 
час,— 18'п5 в фотографических лучах.

Данные об использованном наблюдательном материале приводятся 
в табл. 1.

На полученных снимках нами были обнаружены 58 новых Н -эмис
сионных звезд, не отмеченных в работах [3—10|, список которых приводит
ся в табл. 2.
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Таблииа I

№ № пластинки Д»Т. (1973) Эмульсия и 
светофильтр Экспозиция

1 В40'- 4977 25/26 ноября Кодак IlaF RGI 20 мин
2 и ֊4978 26/27 .. ■< и 55 • 5 мин
3 н 4989 27/28 60 мин
4 „ -5001 28/29 .. ,, и 80 • 20 гек
5 . 5002 28/29 • 15 мин
6 м 5006 28/29 - - 90 мин

В этот список были включены все звезды, которые показали Н,-эмис
сионную линию по крайней мере на одной пластинке.

В первом столбце табл. 2 приводятся порядковые номера Н, -эмис
сионных звезд, открытых в Бюраканс (ВН.), во втором и третьем—эква
ториальные координаты для эпохи 1950.0, в четвертом—фотографически«, 
звездные величины и в пятом—относительные интенсивности линии Н 
(IFL).

Приведенные в табл. 2 фотографические звездные величины были 
определены по картам О—1133 и О—754 Пало.марского атласа на основе 
фотографических стандартов избранной площадки SA 40 [11] методом из
мерения звездных диаметров [12]. Оценка относительной интенсивности 
линии Н. дается в условной трехбалльной системе: 1—сильная эмиссия. 
2—умеренная и 3—слабая (:—означает, что наличие эмиссии установлено 
неуверенно).

Кроме новых Н. -эмиссионных звезд, на наших пластинках были за
ново открыты 39 звезд, у которых эмиссия была обнаружена ранее други
ми авторами [3] (MWC). [4] (AS). [6] (LkH,), [9] (К). [10] (UH.). 
Эти звезды показывают эмиссию, по крайней мерс, на одной из наших пла
стинок. У фуора—V1057 Cygni не наблюдалась Н .-эмиссия. В табл. 3 да
стся список ранее известных эмиссионных звезд вместе с оценками относи
тельных интенсивностей (1Н> ) Н-.-эмиссионной линии, по нашим опреде
лениям.

В приложении к настоящему сообщению приводятся карты отожде
ствления новых Н .-эмиссионных объектов на репродукциях снимков, по
рченных нами 40" теелскопом Шмидта на пластинках Кодак 103aD в со
четании со светофильтром Schott GG 496 с экспозицией в 8 мин.

На рис. 1 приводится видимое распределение Н—эмиссионных звезд 
в исследуемой области. Кружками обозначены ранее известные звезды. \ 
которых Н,-эмиссия наблюдалась на наших пластинках, а треугольника
ми—обнаруженные нами Н>-эмиссионные звезды.
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Таблица 2

вн 31»У> т։чг 1Н. | вн, ®1М» | Чм» | т„ | 1Н.

1 тЛо"? +61-17' 14.9 3: 30 20’'52”9 41*  ••07' 16.6 3

2 41.5 42 33 12 6 3 31 52.9 42 06 18.8 3:

3 41.6 43 58 16.8 3 1 32 52.9 43 26 11.5 3:
4 41.6 43 13 15.1 2 33 53.2 41 23 16.9 3

5 43.6 42 54 17.0 34 53.2 41 23 17.5 3
6 44.0 43 51 16.5 2 35 53.3 43 01 15.7 3
7 45.1 42 11 14.8 3 36 54.0 44 19 18.4 3
8 45.6 44 25 17.2 3 1 37 54.1 42 44 16.5 3:
9 45.7 41 22 14.0 3 1 38 54.6 42 54 18.0 3

10 46.7 42 21 18.2 2 39 55.1 40 46 15.5 3
11 47.3 42 26 16.0 3 1 40 55.1 40 57 15.4 2
12 48.9 42 46 17.9 3 41 55.5 42 С9 16.5 3
13 49.0 40 58 15.6 1 42 55.8 44 21 14.9 2
14 49.0 42 09 17.1 3 13 55.9 40 55 15.8 3
15 50.0 43 37 13.2 3: 44 55 9 41 42 15.3 2
16 50.0 42 05 16.6 1 45 56.3 43 31 16.8 2
17 50.6 41 55 16.5 3 4*» 56.9 42 57 17.1 3
18 51.3 42 21 18.5 3 47” 56.9 43 52 17.5 3:
19 51.3 43 51 18.0 2 48 57.0 43 51 12.7 2
20 51.4 42 16 16.8 5 49 57.1 42 49 16.4 3:
21 51.8 40 57 16 4 2 50 57.2 43 00 17.0 2
22 51.9 43 20 16.6 3: Я 57.5 41 27 16.7 3
23 52.0 42 11 17.0 3 52 57.5 42 57 15.6 3
24 52.2 44 22 18.3 3. 53 58.2 42 21 13.5 2
25 52.4 43 01 17.2 3: 51 59.3 44 32 15.8 3:
26 52.4 44 03 12.8 3: 55 59.5 40 33 14.9 3
27’ 52.5 41 24 19.2 1 56 21 00.7 40 48 17.8 3
28 52.8 41 01 16.4 1 Я 01 0 43 20 18.3 3
29 52.8 41 45 15.1 3: 58 01.3 43 20 16.2 3:

• У1219 Суй. |7|.
•• У752 Суя. |7|.

749-2



Таблица

• Согласно |9), »то вероятная планетариям гуманность.

М«С. А5. К. ин. 1Н. 1ЛН. 1Н |.1сН 1Н, 1ЛН, 1Н

М«С 1029 1 131 1 158 3 192 3
Ю'С юзе 1 135 1 1Ы 3: 194 1
М№С 1032 1 137 2 163 2 195 1

А5 441 1 139 I 172 2
А8 442 2 111 3 176 1
А8 413 1 III 3 177 3

А8 454 1 145 3 179 2
ин, 9 2 147 2 181 2

СИ. 69 3 119 1 181 3:

ИН. 106 3: 153 2 185 1

ОН. 128 1 154 3 188 1
К 4 - 55* 1 155 1 191 3

И

1. Рис I Видимое распределение эмиссионных звезд и исследуемой области Север 
«верху, восток—слепа Кружками обозначены уже известные звезды V которых Н» 
эмиссия наблюдалась и на наших пластинках, а треугольниками— обнаруженные памп 

Н1 - эмиссионные зпезды.



КАРТЫ ОТОЖДЕСТВЛЕНИЯ ДЛЯ НОВЫХ КОМИССИОННЫХ ЗВЕЗД (ВНв)

Север—сверху, восток—слева. Масштаб—3 .мм на одну дуговую минуту. Нумерация 
звезд ВНа на картах отождествления, когда и.։ карте находится более одного Ид-объек
та, приведена по порядку прямых восхождений.
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Более подробное исследование Н, -эмиссионных звезд, обнаруженных 
нами в области туманностей 1C 5068—70 и NGC 7000, включая их 
I JBV-фотометрию. будет опубликовано позже.

Автор выражает глубокую благодарность профессору Л. В. Мирзояну 
за дискуссии при выполнении настоящей работы и доценту М. А. Каза
ряну за обсуждение настоящего сообщения.

Бюраканская астрофизическая обсерватория
Сектор астрономии Болгар։ кой Академии наук

NEW Н,-EMISSION STARS IN THE REGION OF NEBULAE 
IC 5068 70 AND NGC 7000

M. K. TSVETKOV

Data of 58 new H.-emission line stars, discovered in the region 
of the nebulae IC 5068 70 and NGC 7000 are presented. The obser
vations have been made by the 40' 52 Schmidt telescope of the 
Byurakan Astrophysical Observatory with a 4 objective prism on Ko
dak IlaF plates with a Schott RGI filter. The average limiting mag

nitude of the discovered objects is 18'"5 pg. The identification charts 

on the new H. emission line stars are given.
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СПЕКТРОФОТОМЕТРИЯ ДВУХ УЛЬТРАФИОЛЕТОВЫХ 
ЗВЕЗД. ОБНАРУЖЕННЫХ .ОРИОНОМ-2 ■>

Г. А. ГУРЗАДЯН. Дж. Б. ОГАНЕСЯН 
Поступила 10 ноября 1974 

Пересмотрена 13 ноября 1975

В ходе обработки материалом, полученных во время эксперимента Ориоп-2 . было 
обнаружено много «ультрафиолетовых» звеня. то сеть звезд, у которых исиргрыпнын 
.центр п области длин поли по крайней мере до 2500 А довольно сильный. В статье 
приводятся результаты обработки спектрограмм двух нз таких объектов—дпс«д 
№ 10 и 50; обе они слабее 10-ом величины. Найдено, что распределение энергии в 
спектрах этих am »д соответствует температурам выше 20000՜К. а оценка их нколют- 

о .пстимости не укапывает на их принадлежность к обычным горячим гигантам

В декабре 1973 г. с помощью космической обсерватории «Орион-2», 
становленной на космическом корабле Союз-13”, были получены спектро

граммы большего количества слабых звезд — слабее 12-ой величины—в 
.бласти длин ноли короче 3000 А и до 2000 А. При этом был использо

ван широкоугольных менисковый телескоп с объективной призмой (а = 4°). 
Основные данные этого телескопа кассегреновой системы следующие: диа
метр входного отверстия 240 лед։. эквивалентное фокусное расстояние 
НЮО лги. угловое поле зрения 5'. дисперсия 550, 280 и 170 А^лг.и на 3000, 
2500 и 2000 А соответственно, что обеспечивает спектральное разрешение, 
,-авнос 28, 14 и 8 Л на тех же длинах волн при достигнутой в условиях ор
битального полета точности работы следящей системы стабилизированном 
платформы "Орион-2» (±5"). Все оптические элементы телескопа были 
выполнены из плавленного кварца. Фотографирование спектров произве
дено на фотопленке Кодак 103-O-UV. сенсибилизированной раствором 
Л-3177 и ограничивающей длинноволновую границу спектров на 5000 А 
Подробности об аппаратуре «Орион-2», принципе се работы и методике 
управления космонавтами см. в [1].
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В ходе обработки материалов, полученных во время этого эксперимен
та. было обнаружено много «ультрафиолетовых» звезд, под которыми мы 
подразумеваем тс звезды на наших снимках, у которых непрерывный спектр 
в области длин волн по крайней мере до 2500 А вполне заметен. Так. на
пример, в созвездии Возничего, недалеко от Капеллы, была обнаружена 
группа примерно из двадцати «ультрафиолетовых* звезд слабее 10-он вс՝ 
личины, рассеянных в области неба (а/^05,*30м, 6՜՝*՜ 4՜ 47 ) площадью 
меньше 0.5 квадратных 1радуюи. Список этих звезд, репродукции их спектров 
и карта отождествления приведены в |2|. В настоящей статье приводятся 
результаты измерения спектров одной из этих звезд, обозначенной под 
№ 50. а также другой, похожей на нее звезды — № 10. находящемся в тон 
же области неба; ее местонахождение указано на рис. 1. Репродукция спект
ра звезды № 50 показана на рис. 2; две спектрограммы снизу принадлежат 
соседним звездам почти того же блеска, но заведомо поздних классов 
- Орионовский * снимок спектра звезды № 10 можно найти в [1].

Рис. 1. Карта отождествлении хкгздм № 10. а (SAO) 040137 (i OSHo'՞!. 
4-45*09'. В ‘».7. V 8.1).

Звезды № 50 и 10 отсутствуют в просмотренных нами каталогах, ч 
их звездные величины не были известны. По измерениям О. В. Оганеся
на. проведенным им по нашей просьбе на пластинках, полученных на



Рис. 2. Спектр звезды № 50. полученный •’Орионом-2». Экспозиции 18 л 
нижние спектрограммы принадлежат соседним звездам того же блеска, но 
классов

1Н Две 
ПОЗДННЧ

К ст. Г. А. Гурэадяна, Дж Б. Оганесян
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21-дюймовом телескопе Бюракаискок астрофизической обсерватории. фо
тометрические н колориметрические характеристики указанных звезд сле
дующие:

V В В - V

>яем« V Ю 10*75 1О"84 -г0"*0'>
11Й-.ДЛ ч М) II I* II 26 -оД<’

Из имеющихся двух спектрограмм для каждой из упомянутых звезд, 
полученных с «кпознцяями 18 чин (кадр Г 21) и 1.5 чин (Е 20) под
вигнуты окончательной обработке только Е 21. Мнкрофотомстрнческп* 
записи этих спектров, полученные на саморегистрирующем микрофотометре

I-՝ 1 М|о.|ни|ич<.мгтрн*нхк.н* запись спектра »везли № 10 (I 21), Пунктирной
мп»»« указав принятый уровень кенрермяннго спектра.

_________  _J1__________ 1_________I й    1     1   ■... 1-----------------
2500 2700 2900 3100 3500 3800 4861 А

1' 4 Мнь|'н ՛ <>т«»мггрнчг» к.»« мн».>. .тырь зыуды Xv '»0 (F 21 п I 20) П-.н
THpiiiui xtniiirM указав принятый урпмети* не Пре рыв н«>г о спектре

МФ-4 приведены на рис 3 и 4 Для звезды № 50 и.» рисунке изобра
жена также запись спектра с F 20. у которой непрерывный спектр, короче 
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3600 А. оказался недодержанным, а на длинноволновой части (3600 — 
5000 А), несмотря на крайне низкую дисперсию, можно заметить линии 
поглощения ба\ьмеровскон серии водорода.

Обработка самих спектрограмм производилась обычным способом. 
При этом характеристическая кривая была построена по чабораторным 
спектрограммам, сфотографированным на штатной пленке <Орион-2 . по
бывавшей в космосе и оставшейся неиспользованной в его кассете. Накло
ны характеристических кривых, построенных для трех участков длин 
волн — 2300—2550 А. 2500—3200 А и 3200 - 4000 А - оказались практи
чески одинаковыми. Поэтому при обработке спектрограмм была использо
вана одна общая характеристическая кривая для всего рабочего диапазона, 
в данном случае от 2500 А до 3600 А (звезда №’ 10) или до 3700 А (звезда 
№ 50). Сам рабочий диапазон определялся из требования использовать 
только прямолинейную часть характеристической кривой при обработке 
спектрограмм. Область от 3800 А до 5000 А на спектрограммах изучаемых 
нами звёЭД оказалась передержанной.

Кривая спектральной чувствительности оптической системы мениско
вого телескопа Орион-2*» с объективной призмой и использованной плен
ки была найдена путем сопоставления наблюдаемого и теоретического не
прерывных спектров трех близких к Солнцу звезд класса АО. для кото
рых наблюдаемые цвета В—V оказались равными нулю, а следователь!« >, 
они в меньшей степени подвержены влиянию межзвездною селективногэ 
поглощения (подробности даны в [3]).

Окончательные результаты по измерению непрерывных спектров звезд 
№ 10 и 50 представлены на рис. 5 и 6. где приведена относительная 
интенсивное и. излучения в координатах, звездная величина длина 
волны При этом интенсивность излучения на А = 3200 А принята за еди
ницу н '&т 2.5 Найденные непосредственно из наблю
дений величины Аш обозначены на этих же рисунках кружками, соеди
ненными сплошными линиями. Там же нанесены теоретические кривые рас
пределения энергии в спектре звезд с эффективными температуоами 10000”. 
20000е и 50000 К (во всех случаях 1^§ = 4): эти кривые построены по дан
ным таблиц Мнхаласа [4]. Кривая Т = оо соответствует планковскому рас
пределению при бесконечной температуре.

Контрольные измерения тех же спектрограмм, выполненные на дру
гом регистрирующем микрофотометре — ИФО-451. дали те же самые ре
зультаты.

Наблюдаемое распределение энергии в спектрах звезд № 10 и 50. 
как следует из рис. 5 и 6. соответствует темепратуре больше 10000 и 
меньше 20000 К Но это без учета влияния межзвездного селективною 
поглощения, которое, как известно, быстро увеличивается в сторону ко> <- 
ких волн. Мы попытались учесть этот эффект, вернее дифференциальный—
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Рис. 5 Распределение ьисргнп в спектре зигздм № 10 п области алии волн 3800— 
2500 А: кружки—наблюдения, точки — исправленные ла межзвездное поглощение 
Кривые суть теоретическое распределение непрерывного спектра по данным [4] Крн- 
...<я Т ©©соответствует плзиковскому распре делению при бесконечной температуре.

Рис. 6. То же самое для звезды № 30. см рис 5
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относительно 3200 А — эффект межзвездного поглощения, используя 
данные о самом поглощении | 5]. соответствующем направлению звезды 
а Саш. Эти величины, снятые из средней сглаженной кривой поглощения 
для а Саш. приведены в |9].

В нашем случае речь идет об относительной спектрофотометрии инте
ресующих на։ звезд. Поэтому, исправленная за эффект межзвездного по 
глощеиия, интенсивность излучения \/и , выраженная в звездных величи
нах. на данной длине волны, может быть найдена из следующего соотно
шения*

Длп* Ут. 4- г (а вод), 

где -Л/п, есть наблюдаемая интенсивность, г расстояние звезды.

Г75.
Мы ничего нс знаем об абсолютном светимости или расстоянии инте

ресующих нас звезд. Примем, поэтому, условно г I кпе, имея в вид) 
относительную слабость этих звезд. Тогда исправленное за эффект меж
звездного селективного поглощения распределение энергии в спектрах 
звезд № 10 и 50 получается в виде, изображенном на рис. 5 и 6 чер
ными кружками, соединенными пунктирными линиями.

У нас нет основания усомниться в том, что эффект межзвездного по
глощения был учтен нами в допущениях, выходящих за разумные преде
лы. Скорее всего, наоборот. С другой стороны, если мы примем расстояние 
этих звезд больше I кт. то получим для распределения энергии в их 
спектре результат просто неестественный, поскольку в этом случае исправ
ленные за эффект межзвездного поглощения точки окажутся выше кри
вых Т = оо на рис. 5 и 6. Поэтому мы вынуждены будем придти к за
ключению. что истинное распределение энергии в непрерывном спектре 
звезд № 10 и 50 соответствует эффективной температуре порядка 
50000 К. или. по крайней мере, выше 20000еК А это температура звезд 
класса О или, во всяком случае, нс позднее ВО. Исправленные за эффект 
межзвездного поглощения показатели цвета (В— \ )... с учетом приведен
ных выше данных и՛ и (В—V). оказались равными приблизительно 

0 20, что также свидетельствует о высокой эффективной температуре 
этих звезд. Заметим, что п<» данным существующих каталогов в области 
неба вокруг Капеллы, в пределах круга диаметром 5е. не существует ин од
ной звезды спектрального класса ранее В2 и ярче 10".

Таким образом. ио распределению энергии в непрерывном спектре 
в интервале длин воли 3500—2500 Д мы нс можем определить в точности 
температуру звезды, но можем утверждать, что она выше 20000'К. А это
го достаточно, чтобы »ти звезды привлекли к себе внимание. Во-первых, 
таких звезд со сходной структурой спектров, как было упомянуто выше, 
целая группа п обсуждаемой области неба. Во-вторых, они, по всей вероя - 
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ноет», не типичные горячие гиганты с абсолютной светимостью —4 или 
3”. гак как в этом случае их расстояние получится порядка 5 -10 кпс. чю 

мало вероятно, имея в виду, что эти заезды находятся в направлении анти
центра Галактики (1^ 173'. Ь — 4-7 ). По измерениям Мендозы [6]. для 
•одной звезды — ЬАО 040183 III) 33988 (г 1000 пс). находящейся в 
интересующей нас области неба и недалеко от звезд № 10 и № 50, 
Ен V - 4* 0 ’49. Учитывая это, найдем для интересующих нас звезд 
(опять при допущении Г I кис): М 0.7 для №' 10 и М 0.3 для 
.М* 50. что на несколько звездных величин меньше абсолютной светимости 
горячих гигантов. Среди известных нам высокотемпературных звезд труд
но отыскать объекты с такой низкой абсолютной светимостью. Можно по
ставить вопрос об их родстве с объектами типа Хыомасона—Цниккп 
По-видимому. вопрос о природе звезд № 10 и 50 нуждается в специаль
ном рассмотрении.

Непрерывные спектры звезд № 10 и 50 испещрены большим коли
чеством слабых линий поглощения, большинство из которых, по-вндимому. 
реально и не вызвано флуктуациями фотоэмульсии. Однако из-за слабости 
этих линий трудно осуществить сколь-нибудь уверенное отождествление, .» 
тем более измерение их интенсивностей. На этих регистрациях как будто 
инден ультрафиолетовый дублет 2800 М^ I! — более уверенно у звезды 
№ 10 и менее уверенно у № 50. Приблизительная оценка эквивалентной 
ширины (2800 М՝4 II) дает: 2.5 \ в случае звезды № 10 и 1.7 Л 
в случае № 50. Такие малые величины XV (2800 Мц И) обычно характер
ны для высокотемпературных звезд: по расчетам Михаласа [7]. например, 
XV (2800 Ми 11) * 0.1—0.5 А для звезд класса О—В. Наблюдения же дают 
\\ (2800 Ми 11)^ 1.5—2 А для очень ярких—2-4-3"—звезд класса В 
|8| Наши же звезды слабее 10'. Поэтому нс исключена возможность 
юго, что в случае звезд М* 10 и 50 линии 2800 Ми И могут иметь меж
звездное происхождение. Действительно, согласно сделанным в |8] оце
ночным расчетам, эквивалентная ширина резонансного дублета ионизован
ного магния, соответствующая одному межзвездному облаку диаметром в 
100 /н. равна 0.14 А. Это дает XV (2800 Ми II)'—՛ 1.4 А для интервала 
расстояния I кис. что по порядку величины сравнимо с найденной выше ве
личиной XV (2800) для звезд № 10 и 50.

В заключение считаем приятным долгом выразить глубокую благо
дарность академику В. А. Амбарцумяну за постоянное внимание и неоце
нимую помощь, оказанную в период подготовки и проведения эксперимен
га <Орион-2 , за интересное и многостороннее обсуждение первых получен
ных результатов и. в частности, настоящей статьи

Г ирпннск.1 М \auop.vl ирнл
>К<Н МПЧГСКОЬ .Н 1(М1Н«>М11И
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SPECTROPHOTOMETRY OF TWO „ULTRAVIOLET“ STARS 
DISCOVERED BY „ORION-2“

G. A. GURZADYAN, J. B. OHANESYAN

In the course of analysis of the observational material which were 
obtained during the ,,Orion-2“ experiment many „ultraviolet“ stars in 
which the continuous spectrum is strong at least up to 2500 A, were 
discovered. The results of the spectrophotometric mesurements of 
two such stars — No. 10 and 50 are derived in the article. Both 
are fainter than 10". It was revealed that the energy distribution in 
the continuous spectrum of these stars corresponds to temperature 
higher than 20000 K. and the estimation of their absolute luminosity 
does not indicate that they belong to the ordinary hot giants.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 НОЯБРЬ. 1975 ВЫПУСК 4

ЗАТМЕННАЯ СИСТЕМА V 444 CYG (WN 5+06) В СВЕТЕ ЭМИС
СИОННЫХ ЛИНИЙ Hell 4686, (HclI+Ho) 6563. N IV 7112

X. Ф ХАЛИУЛЛИН. А. М ЧЕРЕПАЩУК
Поступил« 13 мия 197$

Получен.. околс 400 фотоэлектрических измерений интенсивностей эмиссионных ли 
инн (60*4-70 н.н'»люд4тсльпых ночей). Это позволило выяснить роль эффектов близости 
компонент и усреднить физические флуктуации. Эффекты близости компонент умен»- 
шлют-я с увеличением потенциала ионизации. В эмиссионной полосе Hell. Н, 6563. 
по-пнднмому. существенен вклад яодородл Изменения интенсивности эмиссии Hell 4b86 
но вторичном минимуме не представляется возможным описать моделью геометрическо
го .ытмснин .шезлы WR спутником Об. Для эмиссии X IV 7112 во вторичном минимуме, 
но-иидпмому. применима модель геометрического затмения. Размеры эоны ионизации 
X V и долях радиуса ядра звезды WR составляют 3. l-j-4.6 на уровне 50% нптенсни- 
иен ти и 4.64-6.$ на уровне 10%. Электронная температура в оболочке \\ R составляет, 
по-ниднмому. 40000-4- 50000е. Оболочка WR описывается моделью Билса, однако роль 
коллизионных процессов в возбуждении «ми։»ионных хинин и< является пренебрежимо 
малой.

Введение. Для выяснения природы звезд типа Вольфа-Райс (WR) 
важно исследовать стратификацию излучения оболочки WR в эмиссионных 
линиях ионов с различными потенциалами ионизации. Определенно струк
туры стратификации можно проводить путем анализа затмений в двой
ных системах с компонентами WR. В 1968 г. появилась работа Кухи [1]. в 
которой были получены кривые изменения интенсивностей 11 эмиссион
ных полос в спектре V 444 Cyg. Однако наблюдения Кухи охватывают лишь 
несколько периодов двойной системы и нс все фазы кривой блеска (в ос 
ионном один, вторичный минимум). Это не позволяет делать заключения 

•о влиянии физической переменности системы V 444 Cyg и о роли аффектов 
близости компонент. Поэтому, хотя эти наблюдения представляют большой 
интерес, из них нельзя сделать окончательного вывода о наличии или от
сутствии стратификации в оболочке WR. В то же время новый метод ре
шения кривой блеска затменной системы с протяженной атмосферой [2| 
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даст возможность восстанавливать из кривых затмения в различных эмис
сионных линиях структуру диска пекулярной звезды [3). Последние ре
зультаты. касающиеся роли аффектов поглощения в протяженной атмосфе
ре в частотах эмиссионных линии [4]. позволяют объяснить пекулярное 
поведение отдельных эмиссионных линии при затмениях в двойных \\’Р. 
Поэтому в настоящее время можно корректно ставить задачу определении 
структуры стратификации излучения в оболочках \\ R из кривых затмении 
в различных эмиссионных линиях Для этого прежде всего необходимо по
лучить наблюдении интенсивностей эмиссионных линий для всех фаз орби
тального периода н для возможно большего числа периодов системы.

Наб.иодения. В настоящей работе определены интенсивности трех 
«мнсснонных линий в спектре V 444 СуЦ: НеП 4686. (НеНтН. ) 6563. 
X IV’ 7112 практически для всех фаз кривой блеска и охватывающие боль
шое число орбитальных периодов (604-70 наблюдательных ночей по‘*•400 
индивидуальных измерений). Это позволяет рассчитывать на хорошее 
усреднение физических флуктуаций и выделение регулярной составляющей 
в изменениях интенсивностей эмиссионных линии с фазой орбитального пе
риода

Наблюдения выполнены на 48-е ч и 60-сл< рефлекторах Крымской стаи- 
пни Г АИШ в 1970—1971 гг. Использовался узкополосный электрофот 
метре интерференционными клиновыми фильтрами (ИКФ) на счете фото
нов. описанный в [5]. Наблюдения в эмиссионных линиях проводились со
вместно с наблюдениями континуума, опубликованными в 16. 7|. Звездой 
сравнения была НГ) 193514 <7г5р։, 084 ). контрольной звездой —
НО 193595 (9"0,,х, В). Ширины полос пропускания на уровне половин
ной интенсивности составляют 60.5 А. 93 А и 105 А для да 4686. 6563 и 
7112. соответственно. Контуры полос пропускания приведены в |8| Эф
фективные ширины полос пропускания составляют 94 А. 140 А и 163 А для 
ла 4686. 6563 и 7112. соответственно

Наблюдения в каждой области спектра проводились дифференциаль
ным способом пи отношению к III) 1935 14 по следующей схеме: III) 193514 
V 444 Суд— III) 193514 -и т. д. Время между наведением на перемен 
ную звезду и звезду сравнения для данной Л не превышает 3 .инн, что 
позволяет свести к минимуму влияние нестабильности прозрачности зем
ной атмосферы. Серия таких измерении в течение^ 15 .чин давал«! отрезок 
кривой блеска в данной А (34-5 индивидуальных измерении), затем А ме
нялась. и наблюдения повторялись по той же схеме. Таким образом, ма. 
енмальное различие во времени наблюдений для разных л нс превышает 
I 1.3 часа. полому можно считать, что эффекты физической переменно
сти с характерным временем -> 1 часа сказались на наблюдениях во всех ' 
практически в одинаковой степени. Разность между интенсивностью налу- 
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чения и эмиссионной области спектра и интенсивностью соседнего конти
нуума. проннтсрполированнон на данную эмиссию, дает интенсивность 
эмиссионной линии, выраженную в долях интенсивности излучения звезды 
сравнения Если известно абсолютное распределение энергии в спектре 
III) 193514. то наши данные позволяют выразить интенсивности эмиссион
ных линий в абсолютных энергетических единицах. Таким образом, наши 
результаты дают возможность исследовать изменения интенсивностей 
эмиссионных линий независимо от изменений континуума.

Изменения интенсивностей эмиссионных линии с фазой орбитального 
периода представлены на рис. I. Каждая точка — среднее из 24 4 инди
видуальных измерении одной ночи. Среднеквадратичная ошибка для каж
дой точки составляет 2:6:6% для лХ 4686. 6563. 7112, соответ
ственно. Фазы вычислены с элементами [6]:

Min. I hel. J. D. 2441164.332 4'’212424 £.

На рис. I и далее за единицу интенсивности принята интенсивность 
излучения п фазе ~ д'2. Как видно из рисунка и анализа таблиц наблю
дений (которые приведены в |8|). на регулярные изменения интснснвни- 

ген линий, связанные с орбитальным обращением компонент в двойной 
.истеме. накладывается значительная хаотическая переменность с ампли
тудой до 25% интенсивности линии. Очевидно, что для надежного выяв
ления регулярных изменений интенсивностей линии необходимо усредне
ние наблюдений, охватывающих большое число периодов.

Средние копвые изменения интенсивностей линий. Эти кривые вриве- 
к иы па рис. 2. Сплошные линии при этом — сглаженные от руки кривы- 
Незаполненные кружки отражают более ранние наблюдения, полученные 
Черепащукэм [9]. Рассеяние нормальных точек обусловлено главным об
разом неполным усреднением физических флуктуаций.

Изменения интенсивностей зиний н течение ночи. Эти изменения по
казаны на рис. 3. Видно, что поведение интенсивностей эмиссионных ли
ний в течение ночи носит весьма индивидуальный характер. В частности, в 
интервале фаз 0т4 0 ’6 (вторичный минимум, соответствующий затме
нию звезды WR спутником Об), минимум интенсивности эмиссионных ли
ний нс всегда приходится на фазу 0р50. Сдвиг минимума интенсивности 
эмиссии N IV 7112 может достигать 0’02 0р03 в обе стороны относи
тельно момента минимума в континууме (последний всегда приходится на 
•разу 0р5). Эмиссии Hell 4668 и (Нс11 + Н ) 6563 зачастую вообще нс 
показывают какой-либо тенденции образовывать минимум в окрестности 
фазы 0Р50 в течение отдельной ночи. В такой же степени индивидуально
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поведение всех трех эмиссий и в интервале фаз 0*0 0'1 и 0р9 1р0, а
также в фазах ՝ 0р25 и —0р75, где также наблюдается большая физи
ческая переменность (существенно большая, чем в континууме). Например, 
эмиссия Hell 4686 уменьшилась за 1 час на 8% в момент I.D.2441199 (см 
рис. 3. фаза 0'30 0р35).

Фаза
Рис. 1. Интенсивности эмиссионных линий и спектре системы V 444 Cyg о зави

симости от фазы орбитального периода Экпипалентные ширины вне затмений составля
ют в среднем 48.5 А. 25.6 А. 37.5 А для 4686. 6563. 7112. соответственно.

Таким образом, в эмиссионных линиях наблюдается физическая пере
менность оболочки \УЙ. значительно большая, чем в континууме. Отмс
тим, что одиночные звезды \¥й. ио-видимому, не обнаруживают столь 
■сильной физической переменности эмиссионных линий [ 10]. Можно пред
полагать в связи с этим, что значительная физическая переменность в ли
лиях системы V 444 Су£ связана с эффектами близости компонент (газо-



ЗАТМЕННАЯ СИСТЕМА V 444 CYG (WX 5 + 06) 597

Pur 2 Средине кривые иэменепик интенсивностей эмиссионных линий. Светлые 
кружки— наблюдения Черепяруука |9] Сплошные линии—сглаженные от руки кривые.

749-3
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выми потокам;։, приливным воздействием спутника. Об на оболочку \\'R. 
переработкой коротковолнового излучения спутника Об в оболочке \\ R).

Рис. 3 Изменения интенсивное гей эмиссионных линий и континуум.» и течение ночи 
Точки — Hell. Н, 6563. кружки — Hell 468b. косые кресты—N IV 7112 прямые 
кресты — континуум д 4244 1։ —ннтгн» явность излучения звезды сравнения НО 
193514 По осн лбецнес отложены фазы п долях периода. числа внизу юлианские да 
гы.

Физически флуктуации линии от ночи к ночи. Среднеквадратичная 
амплитуда физических флуктуации от ночи к ночи составляет 5: 10 
и 10% для Hell 4686. (Нс11 + Н..) 6563 и N IV 7112. соответственно. 
На рис. 4 приведена зависимость между интенсивностями различных эмис
сионных линий в фазах вне затмений. Видно, что между изменениями ин- 
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тенсипностей Hell 4686 и (Hell+H.) 6565 существует грубая корреля
ция. и то же время между изменениями интенсивностей Hell 4686 И 
\ IV 7112 такая корреляция отсутствует. Это косвенно свидетельствует о 
г,,м. что в бленду /■ 6563 значительный вклад вносит ион Hell Между из
менениями интенсивности Hell 4686 и континуума л 4244 вне затмений 
корреляция отсутствует (см. рис. 4).

Л4686 Х4666 Л4244

Pin 4 Звшнскм.кть между интеиспянистями различных амнслиониых линии и нон- 
HWMOM /, 4244 в фазах ине мтмений. Точки сооткгп твуют ннтсриалу фаз 0.<>4-0‘< 

• заполненные кружки ннтерпалу фаз 0.14-0 4 Континуум /. 4244 — и мнтерпалах 
•л 0.24-0. J и 0 74-0.8.

.1на.1из средних кривых изменения интенсивностей линий. На рис. 2 
'Гчстлнво прослеживается эволюция кривой изменения интенсивностей ли
ний с изменением потенциала ионизации % (х = 13.5-Г-54. 54, 77 э-в для 
«миссии 6563, 4686, 7112, соответственно). Кривая л 6563 обнаруживает 
ильные аффекты близости компонент, индивидуальность оболочки, свя

занной с ядром WR, практически утеряна: кривук можно ннтерпрстиро- 
;агь как проявление газового потока, несимметрично обтекающего звезду 
Об. О наличии в системе V 444 Cyg газовых потоков в пространстве меж- 
iy компонентами свидетельствуют также спектроскопические данные [11]. 
Кривая Hell 4686 заметно меньше искажена подобными эффектами, а кри- 

in X IV 7112 обнаруживает практически полное отсутствие в регулярных 
изменениях эффектов близости компонент. Таким образом, наши данные 

»ядстельствуют, что эмиссия X IV 7112 наиболее перспективна для иссле
дования структуры оболочки WR. поскольку последняя в лучах данной 
'миссии сравнительно слабо возмущена эффектами близости спутника Об. 
Это еще раз подчеркивает необходимость исследования изменении ннтен- 
. юностей эмиссионных линий в фазах виг затмений при определении 
структуры эмиссионной оболочки WR из кривых затмения в линиях. От- 
и» -не кривых интенсивностей эмиссий Heli 4686 и (Hell-4-H,,) 6563 сви
детельствует о том. что в бленду /. 6563 существенный вклад вносит ли- 
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«ня Н ;. Ранее [4]. при анализе узкополосных наблюдении CQ Сер (WN 6-+ 
4*07). был выявлен подобный же эффект: кривая блеска CQ Сер в эмис
сионной хинин (Hell4-Н.,) 6563 имеет более пекулярное поведение с фа
зой. чем кривая Hell 4686. что было интерпретировано также вкладом во
дорода в бленду Л 6563. В связи с этим, можно заключить, что вещество 
оболочек звезд WR, обладая в основном гелиевым химсоставом, имеет за
метную примесь водорода. Этот вывод сделан нами независимо от конкрет
ной модели атмосферы VVR— только на основе сравнения кривых измене
ния интенсивностей отмеченных линий. Заметим, что подобное бленднро- 
вание линии с различными X может служить одной из причин пекулярного 
поведения некоторых эмиссионных полос с фазой затмения, обнаруженного 
Кухи | 11.

Таким образом, по мере роста потенциала ионизации X кривые изме
нения интенсивностей соответствующих линий обнаруживают прогрессив
ное уменьшение эффектов близости компонент. Поскольку, кроме того, 
естественно предположить, что анизотропия оболочки WR и эффекты бли
зости возрастают с увеличением характерных размеров оболочки, можно 
сделать вывод, как и в случае CQ Сер |4|. что размеры зон ионизации 
растут с уменьшением Z. как в модели Билса | 121.

Как видно из рис. 2. наряду с отмеченными выше эффектами близости 
компонент, интенсивности эмиссионных линии Hell 4686 и (НеН4"Н >) 6565 
уменьшаются на 204-25% в главном минимуме (0=0). соответствующем 
затмению звезды Об оболочкой звезды WR. Эмиссия N IV 7112 показывает 
резко пекулярное поведение в главном минимуме Все три эмиссии уменьша
ют свою интенсивность во вторичном минимуме, это уменьшение особенна 
сильно у линии X IV 7112 и достигает 40 >50%.

Уменьшение интенсивностей эмиссионных линии в главном минимум» 
связано, по-видн.мому, с селективным атмосферным затмением звезды Об 
оболочкой WR. В пользу этого свидетельствуют как спектроскопически'. 
| 131. так и фотометрические данные [4. 14]. Анализ наблюдений интенсив
ностей лини»« в главном минимуме, проведенный нами в [15]. показывает, 
что внешние части оболочки WR в значительной степени непрозрачны для 
собственного излучения в отдельных спектральных линиях и что в форми
ровании некоторых эмиссионных линий (в частности. Нс И 4686) большую 
роль играют процессы поглощения и самопоглощения. В то же время от
сутствие заметного минимума в кривой изменения интенсивности эмиссии 
N IV 7112 в окрестности фазы 0?0» свидетельствует о том. что оболочка 
WR, по-вндимому. прозрачна для собственного излучения в данной линии 
(пекулярное поведение интенсивности эмиссии N IV 7112 в окрестности фа
зы 0₽0, возможно, связано с физической переменностью и может исчез
нуть при усреднении большего числа периодов).
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Непрозрачность оболочки \\ R в частотах спектральных линий сильно 
усложняет интерпретацию наблюдений V 444 Cyg во вторичном минимуме 

частотах линий, так как при этом в лучах эмиссии становится непригод
ной модель чистого геометрического затмения. Действительно, если оболоч- 

* WR непрозрачна для собственного излучения в частотах данной эмис
сии. то, как показано в |4|, при затмении оболочки WR спутником Об эта 
\нння будет стремиться всплывать ՝ над уровнем соседнего континуум՝, 
увеличивая свою видимую интенсивность, которая определяется иепосред- 
< гвенно из наблюдений («эффект CQ Сер»). Если постулировать наличие 
под эмиссионной линией абсорбции с постоянной эквивалентной шири
ной А. образующейся в непрерывном спектре звезды WR в селективна 
поглощающей «собственно оболочке WR». то интенсивность видимой эмис
сии должна меняться зеркально симметрично относительно изменений кои- 
։инуума системы с амплитудой, пропорциональной А (если пренебречь 
другими причинами). Метод интерпретации затмений в частотах линий 
подробно описан в | 151. где. в частности, проведен учет эффектов селектив
ного поглощения в оболочке \\ R при затмении последней спутником. Зада
вая ряд фиксированных значений А. получим ряд теоретических кривых 
изменения интенсивностей эмиссии, обусловленных -'Эффектом CQ Сср»>. 
Вычитая из наблюденных изменений интенсивностей эмиссии эти теорети
ческие кривые, получим ряд действительных кривых изменения интен
сивности эмиссии, исправленных за влияние (Эффекта CQ Сер». Однако 
интерпретация полученных таким образом •’действительных» кривых изме
нения интенсивности эмиссии все еще остается неопределенной, поскольку 
из-за возможной анизотропии плотности и возбуждения в оболочке WR, 

ызванион радзативным и гравитационным воздействием спутника Об. 
картина геометрического затмения оболочки \\ R звездой Об может быть 
искажена усиленным поглощением континуума ядра звезды U R в частотах 
кинин материек, расположенной в пространстве между компонентами [4]. 
На основе наших данных не представляется возможным количественно оце
нить вклад каждого из этих эффектов в формирование наблюденных кри
вых изменения интенсивностей эмиссионных линий. Дальнейший анализ 
наших данных основан на предположении, что эффектами дополнительного 
поглощения континуума звезды WR веществом, расположенным r про- 
грансгвс между компонентами, можно пренебречь. Можно предполагать, 

что эта гипотеза разумна для линий с высокими у..

Возможная структура диска заезды U В в лучах эмиссионных линий.
В предположении о геометрической модели затмения нами была реше

на задача о восстановлении распределения яркости по диску \\ R из кри
вых изменения с фазой интенсивностей эмиссий Hell 4686 и N 1\ 7112. 
исправленных за эффект CQ Сер» при различных значениях величины А.
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Решение кривой (Нс114֊Н.) 6563 не проводилось из-за ее значительное 
искажения эффектами близости компонент. Кривая изменения интенсив
ности эмиссии Hell 4686 ректифицировалась по формуле, приведенной в 
| 16). с константами ректификации 6 = 0.037, С“ — 0.05 в законе Z~а— 
—6 cost)—с cos'll, в предположении, что эффектом эллипсоидальности мож
но пренебречь по сравнению с эффектом отражения. Ректификация кривой 
изменения интенсивности эмиссии N IV 7112 не проводилась, поскольку 
константы ректификации здесь близки к нулю. Использовался прямой ме
тод решения кривой блеска затменной системы с протяженной атмосферой 
| 171. Задача решалась при фиксированных значениях геометрических па
раметров г = 10/?., i - 78 . определенных в [16]. При этом искомая 
функция распределения яркости /г(:) имеет смысл:

Z(0 — I /, (։. '></'.

*։
где \/. = Z.—л,—полная ширина эмиссионной линии, с—полярное расстоя
ние на диске WR в долях радиуса относигельной орбиты. Отмстим, что по
скольку спутник не светит в эмиссионных линиях, светимость звезды \\ R

R г

L\v /. (*) 
о

полученная в результате интегрирования найденной функции /.(:) пи 
диску WR. должна быть больше или равна единице в том случае, если спра
ведлива модель геометрического затмения и светимость оболочки, общей для 
всей системы.равна нулю |3]. Исходя из этого условия, можно попытаться 
определить величину .1, поскольку искомые функции /< U, /4) и пара
метры Z-u (.4) сильно зависят от принятого значения величины 1. Для 
эмиссии Hell 4686 изменение величины А от нуля (прозрачная в линии 
оболочка WR) до предельного значения /1тич, при котором введенная ги
потетическая абсорбция имеет нулевую сста.точную интенсивноегь при ши 
рнне. равной 2000 км/сек, изменяет светимость звезды WR от 0.34 до 0.51, 
что сильно отличается от единицы. Это обстоятельство, наряду с сильны
ми эффектами близости для этой эмиссии, не позволяет надежно ннтерпрс 
тировать полученную функцию /. (:) для эмиссии Hell 4686 как распре
деление яркости по диску WR. Возможно, что вторичный минимум интен
сивности •миссии Hell 4686 нс отражает геометрическое затмение оболоч
ки W R спутником, а полученная в атом случае функция /«■(:) не описы
вает структуру диска звезды WR .что не позволяет использовать эту функ- 
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нию для решения вопроса о стратификации излучения в оболочке XX’R. Для 
.-»миссии X IV 7112 уже при >1 0 получается светимость, равная единице. 
Увеличение А увеличивает светимость звезды ХХФ, однако, поскольку, к и. 
отмечалось выше, оболочка XVR прозрачна в хинин X’ IV 7112. случай 
А (I наиболее близок к действительности. Таким образом, к изменениям 
интенсивности миссии X IV' 7112 по вторичном минимуме, по-виднмому. 
применима геометрическая модель затмения, и функция /. (։) в данном 
случае отражает структуру оболочки XX R. Функция /(։) в этом случае 
может быть использована для оценки размеров соответствующей зоны 
ионизации.

Рж 5. Сглажгннмс крнныг изменения ннтснсмпиистн континуум.» л 4244 и 7512. 
таю»;՛ крпная изменения ннтснснпкостн эмиссионной линии \ IV 7112 я фазах пгорпч- 
могн минимума. Крнпыг ирпвсдг»пи к одной глубине. /0—внг.злгмснн<»е значепнг ннггн- 
< нпн՛ ֊: и. (/|։ ֊/) -потеря ннтгнсипи<>стн Зашгрнхонл;1Нйя области отражает рлс- 
■ < ниш няблюленных точек.

На рис. 5 изображены сглаженные кривые изменения интенсивностей 
континуума 7 4244 и 7512. а также кривая изменения интенсивности .»мн.- 
спи X IV' 7112 г. фазах вторичного минимума. Видно, что ширина этого ми
нимума в частотах эмиссии X 1\ 7112 значительно больше, чем в конти
нууме. Сглаженные функции /. (:>. выражающие распределение яркости 
по диску XX՜R и частотах континуум.» л 4244. 7512. а также в частотах эмис
сии X IV 7112. приведены на рис. 6. Видно, что размеры оболочки XX R. 
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светящейся в частотах эмиссии X IV 7112, значительно превосходят раз
меры этой оболочки, светящейся в континууме. Накопление наблюдатель
ных данных по эмиссионным линиям с более высокими потенциалами иони
зации х (для которых, как можно предполагать, эффекты близости такжг 
должны быть малыми), позволит определить структуру стратификации 
излучения в оболочке н на этой основе выяснить природу образования 
мощного эмиссионного линейчатого спектра звезд В этой связи пред
ставляется весьма перспективным исследование системы V 444 Сур в часто
тах эмиссии X V 4609 (х 97 э-о). Отметим, что использование данных 
Кухи | 11 по эмиссии И V 4609 позволяет заподозрить, что оболочка

Рпс. 6. Сглаженные функция /с (£), пырАжаюцпте распределение яркости ш» пи
лимому диску ли՛ 1лы WR н континууме /. 4244 и 7512 и и »миссионной пппн 
N IV 7112. Злшгрнхппаннля область соответствует погрешности определения функции 

^г(£) из крнппй изменения ннтспспомостн »миссии N IV 7112 (см рис. 5),

в лучах этой эмиссии имеет примерно вдвое меньше размеры по сравнению 
с эмиссией X IV 7112 (у/ 77 э-в). Это может служить указанием на нали
чие прямой стратификации излучения в оболочке XVR (как н планетарных 
туманностях), что служит аргументом в пользу модели феномена XV R. пред
ложенной Билсом | 12]: излучение в линиях происходит за счет флуоре
сцентной переработки коротковолнового излучения горячего ядра (темпе
ратура которого, как следует из наших данных [ 181 по анализу затмений 
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в системе V 444 Суц в континууме, составляет ՛•֊ 100000 ). Однако, как 
отмечалось выше, наблюдательных данных Кухи недостаточно для надеж
ного выявления структуры стратификации излучения в оболочке WR. Для 
успешного решения этой важной задачи необходимо провести наблюдения 
эмиссии N V 4609 для большого числа орбитальных периодов и для всех 
фаз кривой блеска. Заметим, что эмиссия N V' 4609 значительно менее ин
тенсивна по сравнению с эмиссией N IV 7112 и потому се исследование в 
системе V 444 Cyg требует применения сравнительно крупных телескопов

Обсуждение результатов. Размеры оболочки WR. светящейся в лучах 
эмиссии N IV 7112, значительно превосходят размеры ядра звезды WR 
(-* 2.6R . [18]) и в долях радиуса ядра г., составляют г:г„ 3.1: 4.6 на 
уровне 50uZ» интенсивности и 4.64-6.5 на уровне 10% интенсивности. В слу
чае рекомбинационного механизма свечения в линии, отношение г.!ги задам 
радиус зоны ионизации для иона X V. Столь большой радиус зоны свече
ния оболочки WR в частотах эмиссии N IV 7112 не может быть обусловлен 
электронным рассеянием квантов линии в оболочке WR. поскольку оптиче
ская толща по томсоновскому рассеянию в оболочке WR на расстояни
ях >2с. меньше единицы. Роль электронного рассеяния существенна лишь 
в глубоких слоях, где рассеяние перераспределяет квапты внутри линии И 
приводит к се уширению | 13]. Поскольку, кроме того, как отмечалось вы
ше. роль эффектов близости для эмиссии N IV 7112 мала, можно предпола- 
• ать. что отношение Г/r., для этой эмиссии задает истинные размеры зоны 
ионизации для иона N V в оболочке звезды \\ R. В модели Билса [12]. ко
торая в последнее время получила много независимых подтверждений (см., 
например. | 18]. размеры зоны ионизации для иона HelII должны превы 
шать размеры зоны N V. поскольку ионизационный потенциал для Hell i 
существенно меньше. Таким образом, г г, для зоны Hel II. по-вндимому. 
составляет не меньше, чем 3.1 Количественная теория оболочки WR, осно
ванная на модели Билса, при электронной температуре в оболочке WR 
Т, 25000и приводит к выводу о том. что геометрическая протяженность 
зоны Hel II сравнительно невелика — от нескольких десятых до одного ра
диуса ядра [19]. В нашем случае протяженность зоны Helii в несколько 
раз больше. Это может свидетельствовать о том. что Г, в оболочке WR 
<начнгс\ьно превышает 25000 . Расчеты Слюсарёна | 201 (7 , 80000 ) да
ют для зоны Hel II г/г,," 54-8. Ильмас и Нугнс 121 ] при Т/ 6000(1 по
лучили для звезд WN 6 хорошее описание спектра Hell при г/г_ = 5 для 
зоны Helii. Таким образом, наши результаты дают основания считать, 
что Тт в оболочке WR не слишком низка и скорее всего составляв: 
400004-50000°. В то же время, из анализа затмений в континууме оболочки 
WR в системе V 444 Cyg следует, что 7\ в оболочке не очень высока- 
7*г < 100000' О не слишком высокой электронной температуре Т< веще
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ства оболочки WR свидетсльстнует также отсутствие запрещенных линии 
в спектре звезды WR (согласно расчетам Канно и др. 1221. при Т, 
>40000 должна иметь место заметная интенсивность линий |О1!1] ։ 
[X V] в спектре WR). В то же время, определенная эмпирически из ана
лиза затмений в континууме в системе V 444 Cyg | 18| температура по
верхности ядра звезды \\ R превышает 70000-:- 100000 .

Таким образом, анализ затмении п континууме | 181 и в эмиссионных 
линиях в системе \ 444 < уц приводит сильные эмпирические аргументы в 
пользу модели Билса ( 12|: в оболочке WR главная роль в возбуждении 
.֊»мисснонны х линий принадлежит раднативным процессам, роль коллизи
онных процессов вторична, но не пренебрежимо мала, поскольку 7 г в обо* 
\очкг не мала (4000(1 50000°). В связи с этим, при интерпретации линей 
чатого эмиссионного спектра звезд WR, наряду с радиатнвнымн процесса
ми. необходим учет влияния электронных ударов | 22, 23|.

Государегневным Астрономическим 
институт им. И К Штернберга

THE ECLIPSING SYSTEM V444 CYG iWN 5 06) 
IN THE LIGHT OF EMISSION LINES Hell 4686, 

(Hell I HJ 6563, N IV 7112

Kh. F. KHALIULI.IN, A. M CHERF.PASHCHUK

We obtained about 400 photoelectric intensity measurements for 
each of several emission lines (from 60 to 70 nights of observations). 
This enabled us to find out the role of the proximity effects in the 
double system and to take the average of the intrinsic fluctuations of 
the brightness. The proximity effects decrease when the ionization po
tential increases. The contribution of hydrogen to the emission band 
Hell. I I 6563 is probably significant. It seems to be impossible to 
describe the changes of the intensity of Hell 4686 during the secon
dary minimum with the help of the model of the geometric occultation 
of the WR star by the O> component. The model of the geometric 
occultation seems to be applicable for the emission feature N IV 7112 
I he N IV ionization zone has the following dimensions in the units of 
the radius of the WR stellar nucleus: 3.1 Ln at the 50 per cent inten
sity level and 4.6 6.5 at the 10 per cent level. The electron tempe
rature in the W.< envelope (4)0)0 50000 ) may be described with 
Beals model: howeve՛. the r.de of the collision process in the exci
tation of emission lines is not negligible.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 НОЯБРЬ, 1975 ВЫПУСК 4

О ФИЗИЧЕСКИХ УСЛОВИЯХ В ТУМАННОСТИ NGC 2359

II Ф МАЛОВ. В. С АРТЮХ, В. М. МАЛОФЕЕВ 
П«кгупплл 2 нюня 1975

В работе <<н»й|плсп'Я о наблюдениях радпоисточника. сиппадающсго по Коорднн<и | 
с туманностью XGC 2359 н имеющего на частоте 107 Л/։ и поток 3-10 ‘ ат'.и- ։ц. По
казано. что результаты оптических и радионаблюлсний хорошо согласуются с .моделью 
полон нзлучлющ՛ ՛ оболочки, Вычислены параметры оболочк։гЛ/г 156c.w *.  М 3-ЮЛ/•, 

ton - (6.10’-֊-1(1) лет. F (20 ֊40) км/сек Получена оценка концентрации среды, 
окружавшей ЗНС.|ДУ на начальной » ТДАНН Ис течении Nц ֊ 50 см I * 3-

I В настоящей работе исследуются физические условия в туманности
NGC 2359. связанной со звездой HD 56925 (WN 5). по данным оптических 
и радионаблюдеинн. Наиболее существенные для нас сведения об этой 
туманности приведены в табл. 1.

Мы рассмотрели модель однородной излучающей сферы (рис. 1), 

внутри котором вещество отсутствует (аргументы в пользу такого предпо
ложения приводятся в конце статьи). Использование формул теплового

Изучение взаимодействия вытекающего из звезды потока с окружаю

щем средой является одним из возможных методов исследования как 
звездного ветра. гак и самой среды. Геирстическнс аспекты проблемы рас 
сматривались. например, в [ 1—2]. Известно, что к наиболее интенсивным 
источникам звездного ветра принадлежат звезды Вольфа-Райе (WR). 
В оптическом диапазоне вокруг некоторых звезд WR наблюдаются кольце
образные туманности |3]. которые, по-виднмому, являются следствием 
нагребания межзвездного вещества вытекающим из звезды газом. В [4. 

5] сообщается о результатах раднонаблюдсний ряда таких туманностей г 
дециметровом диапазоне. Изучение объектов этого типа может дать инфор
мацию о среде, окружающей звезды WR. а также об интенсивности и ха

рактере истечения из этих звезд.
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Таблица 1

Координаты NGC 2359 (1950)

Расстояние до чпехды HD 56925 |7|
Внешний угловой диаметр оптического 

кольца*
Внутренний угловой диаметр оптического 

кольца
Температура туманности |8|

։ =. 7b|S”'2 
>: - I3 B7’ 
R 6.92 <гпг

2», » 4‘

2lt,s3’s 

т 120004։

5, 5.4
(3.7)

.5.9
(2.2)

6.7 
(4.5)Потоки на радиочастотах |-1| (к ед. потони)

• (10" ГВ) '' 1.4 0.75

Ри» I Модель н •лучмю1|1сй области (л) и соответствующее этой модели распре де
ление раднояркости по туманности на частотах, при которых ՛ 1 <Ь>

На фотографии туманности | 4 ] индно. что кольцо мнАЯстся аллиитичсскнм Мы. 
однако, и дальнейших расчетах дли простоты принимаем, что туманность имеет форму 
сферы с указанными имшт размерами
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радиоизлучения |6| с учетом геометрии нашей модели при малой оптнче- 

кой Толще приводит к следующему выражению для потока:

Л’-р / \
S 9.6 10”уу( 17.7 In J(0} •>’) (1)

В (1) R выражено в парсеках, 0, и 0; — в минутах дуги: при этом 5. 

получается в единицах потока (1 с.1. и.= 10 * вт1м*  1ц). С помощью этого 

выражения по потокам, приведенным в табл. I. получаем среднее значение 
«лектроннон плотности в излучающей сфере №.~ 187 гм

• Нами была предпринята попытка пронаблюдать туманность NGC 6888 

|> 20 |0*25*, & 38 14 4), однако близость мощного радиоисточникн Сух Л

(т 14I։57W45՝3; о 40 36 0) (координаты принсд<-ны на 1950 г.) не позполило 
СДГЛЯТЬ сколь-нибудь надежной оценки потока.

По имеющимся данным можно рассчитать спектр радиоизлучения ту
манности во всем диапазоне радиочастот. При произвольной оптическом 

толще имеем

4-*  Тг
г • )0Д Д/ =

2R (I ֊ •>’ 

при И W։;

2/? Г и’ II- 

при й ։>։

IP

(2)

Результаты вычисления приведены на рис. 2 (сплошная линия).
По наблюдениям на частоте 750 Мщ [4| размеры радиоизлучающей 

•бластн в NGC 2359 получились равными 10'X17'. Если считать область 
• гветствснную за радиоизлучение, сферической (с радиусом 13/5) и при
нять для нее значения температуры и расстояния из табл. 1. то по радио- 
потокам получаем V, 17 см~\ При этом значении N, и угловых разме- 

• IX из [41 спектр должен иметь вид, представленный на рис. 2 пунктиром 

Из рисунка видно, что в области метровых волн две рассмотренные модели 
дают различное поведение спектральной кривой.

2. Чтобы сделать окончательный выбор модели, мы провели наблюде
ния на волне 107 М։и с помощью плеча Восток—Запад крестообразного ра
диотелескопа ДКР-1000 Радиоастрономической станции ФИАН Размеры 
диаграммы по половинной мощности составляли 9'.6ХЗ°.4. Серия наблю

дений позволила выделить радиоисточннк. координаты которого по а совпа 
дают с координатами N.GC 2359‘ (рис. 3). В качестве калибровочных 
использовались раднонсточннкн ЗС 178 и ЗС 180, потоки которых из
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Рис. 2. Радиоспектр \GC 2359, При вычислении спектра .» размер туманно, гн 
принимался диаметр оптнчггкого ком»?« (сплошная кряяля). Пунктир соотпстстоугт 
данным работы |4|.

10’
Рис. 3. Пример записи исследуемого источника ни высоте 20°. Пунктиром нанесем! 

диаграмма антенны на этой же высоте.

107 Мгц были вычислены по потокам на 86 Miu. н спектральным индексам 

этих источников [9]:

S,., (ЗС 179) = 22.6 ел. n . S, (ЗС 180 ) 24.1 ед. п.
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Сканирование по Л показало, что наша запись шире диаграммы и 
представляет собой гумму откликов, по крайней мере, двух источников. 
Попытка представить наблюдаемую запись как результат прохождения од
ного источника привела к размерам последнего по 6~3։' (рис. 4). Суще-

ствование такого источника мы считаем невероятным, так как его размер 
ио и меньше 10’ (отклик на каждой из высот получается не шире, чем диа
грамма по а). Численное моделирование приводит к нанлучшему согласию 

с наблюдениями, если координаты одного из источников равны ’ 7 15’Т 5
и 6= —11°1Г, л другого совпадают с координатами NÜC 2359. При этом 
значения потоков получаются равными S, = 11.8 ед. п.. Л'лнвСЯУ» - 3 ед. п 
По нашим наблюдениям на 86 1Ч։и поток первого источника составляет 
14.0 сд. и. Спектральный индекс его п исследованном интервале равен—0.82 
Следовательно, этот объект является не вошедшим в известные нам ката

логи нетепловым источником.
749-4
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На рис. 4 кривые I—5 представляют вычисленные отклики при 
•9,= 11.2 ед ц и 5 I; 2: 3: 5 и 8.4 ед и (точками нанесена диаграмма 
ангенны). Кривая 5. соответствующая спектру 2 (рис. 2). противоречит на 
шим наблюдениям. Следовательно, указанные н |4| угловые размеры ян ха
ются завышенными. К этому же выводу приводят и прямые измерения ши
рины отклика на высоте 20 (рис. 3). где вклад более сильного источника 
ничтожен. Эти измерения дают максимальный размер радионсточника п 
NGC 2359 по <х на частоте 107 равный 4'. Поэтому в дальнейших
оценках мы принимаем модель полой излучающей сферы с внешним диа
метром 4 В соответствии с этим необходимо пересмотреть величины инте
гральных потоков, полученные в |4| (соответствующие значения приведе
ны в табл I в скобках). Надежными будут точки на 750 и 3000 Miu. так 
как для них поправка за размер источника примерно одна и та же (близ
кие размеры диаграммы), и наклон спектра не меняется. Мы в своих рас 
четах принимали значения потока 4.5 ед. п. на 750 Miu и 3.7 ед. п. на 
3000 Miu С учетом ошибок вписывания (обусловленных погрешностями 
наблюдении), получим на частоте 107 Mty поток, равный 3±1 ед. п*  
Оценка потока \<И. 2359 по методу наименьших квадратов приводи։ >с 
значению 3.3 ел. и.

3. С учетом исправленных значении потока, получим для средней элек

тронной плотности в оболочке N, 156 т.н Считая далее, что она состоит 
из ионизованного водорода, вычислим ее массу М = 34ОЛ/ .

Для образования такой оболочки окружающая звезду среда до сжа

тия должна иметь плотностьЛгн — 50 см .Таким образом, перед тем. как 

началось истечение, звезда была погружена п довольно плотную туман
ность. С использованием закона сохранения энергии можно рассчитать эво 
люцню оболочки. Если изменение энергии оболочки вызывается только исте
кающим из звезды веществом, а се масса полностью определяется «нагре
бенной» средой, уравнение сохранения энергии имеет вид:

Здесь М— скорость потери массы звездой, И. —скорость вещества на 

уровне, где оно уже практически нс связано со звездой. ?г—плотное« о

’ Следует заметить, чго и л »тон частоте лиачптельиук» ошибку может лапать аффект 
путаницы (cobIumihi), который по оценкам работы [ 10] соствпляет 2 ед. п. Одна».о 
иотпогк JHvioinnt расчеты ныполнены для и нс галактических нсточннкии. Для плоскости 

Галактики (и которой лежит NGC 2359) »тот эффект нс исследован. Кроме того, может 
■казаться, чти полученный отклик спязли < наличием более двух источников. В этом 

случае приведенная нами оценка является верхним пределом раднопотокд от NGC 25***  
на частоте 107 iW«։#
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околозвездной среды Учитывая, что радиус звезды значительно меньше 
•аднуса оболочки (г»<^»՜), положим г = 0 при /=0, Тогда из (!) получим

и

Для звезд можно принять V 1000 км/сек и I М\ — 10 ’ 10 
,И «։д|!1|. Принимая для околозвездной среды полученное значение 
;Уц 50 ем приходим к эволюционным кривым, показанным на 
рис. 5. По наблюдаемым размерам определяем возраст оболочки и 

современную скорость ее расширения. При I М| 10 М ю,г имеем

6 10*  лет и И 42 к.и/сек; если же |.1/| - 10 М юд, то /,л
105 лет, л V ~ 21 км/сек.

Риг. 5. Зависимость радиусе и скорости расширении тумиишичи от времени длл 
I Л! | 10 5 .V • /юл (сплошные липни) и для }М ' 10՜ ° М 1 «>а (пунктир).

Нам не известны измерения скорости расширения этой туманности, 
»днако для NGC 6«88 получено И '-«0 км/сек [ 12]. Мы видим, что эта ве- 

хинина по порядку совпадает с полученной нами.
В итого, к данным табл. 1 можно добавить следующие характеристики 

□болонки:
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А, = 156 ел» ’. М 340ЛЛ. /„, (6 10‘ + 10’) лет.

V (20-*  40) км сек

Оценим плотность вещества в пространстве между звездой и оболоч
кой. За время 6-10’ лет при |ЛГ| = 10 5 М./год нз звезды будет выбр - 

шено 0.6 М ■ Эта .масса распределится во внутреннем объеме оболочки а 
даст среднюю концентрацию Л/,^-0.35 см՜ ’. При I М ֊ 10 ՜" Л/../»од 

и возрасте 10 лет получаем Л’, ՝ 0.06 с.«՜’. Вклад этого вещества в 

меру эмиссии туманности будет ничтожным, и. следовательно, исполь
зованное выше предположение об ։тсутствин газа внутри оболочки 
вполне допустимо.

В заключение авторы выражают благодарность А Д. Кузьмину за 
полезные дискуссии и В В. Циановой за помощь в проведении наблюдений

'Физический институт 
нм. П Н Лебедева

ON THE PHYSICAL CONDITIONS IN NGC 2359

I. F. MALOV. V. S. ARTJUKH, V. M. MALOFEEV

The radio observations of NGC 2359 are described. Flux density 

•of this source at 107 MH: is 310 Win ' He
It is shown that optical and radio observations agree with the 

model of the radiating envelope. The estimated parameters of the enve
lope are: A/. 156 cm՜’. M 340 M.. (6՛10' IO՜’) years, ]/ -

(20 40) Am sec.

The estimated concentration of the medium which surrounded the 
star at initial stages of outflow is Nn - 50 cm ’.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
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ЧЕТЫРЕХЦВЕТНАЯ ПОВЕРХНОСТНАЯ ФОТОМЕТРИЯ
ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА III ГАЛАКТИКИ № II. 12 н 13

Ф БЕРНГЕН. А. Т. КАЛЛОГЛЯН
Постуи»։։4 4 апреля 1975

Прииидятся рглуЛЬТЛТМ иВУЙ ПОВГрМРХТЛоГ։ фотометрии 1АДЯКГНН ультрлф»1пле- 
гопнм континуумом Мярмряи 11, 12 и 13. Определены ннттгралиные яркости и циста 
। 1л<1ктик. Показатели циста 1>—В л ядсрных частях меньше, чем во внешних областях 

•<•։петстпующих галактик То же самое имеет место и В—V для Маркарян 11 и 13 
(рис. 2 И 4). Между тем. показатели цпетл V—R япцмстают к центру последим* двух 

Л.1КТНК В Маркарян 12 как В—V, так и V—R «зстактгся постоянными по всей галак
тике (рис. 3). В случае Маркарян 11 показатель цвета В—V уменьшается при увеличе
нии V—R (рис. 5).

Только незначительная доля интегральных излучений галактик Маркарян 11. 12 и 
I • обусловлена площадками. находящимися по твоим I - В н В—V цш-тям выше хинин 
осолютно ■ирного тела на диаграммах (I -В. В—V) Ядра всех трех галактик распо- 

хаглются ниже »т։>й липин.

1. Введение. По методике, нахоженной в первой работе этой серии [1], 
проведена детальная поверхностная фотометрия галактик Маркарян 11. 12 
и 13 из списка [2]. Снимки получены в шмидтовском фокусе универсально
го телескопа Таутенбургской обсерватории. Измерение изображении га- 
■■лктнк производилось на объективном фотометре с диафрагмой, вырезаю
щей на снимках квадрат со стороной около У'. Цветовая система и ошибки 
измерения приведены в [1|.

Об исследованных галактиках известны следующие данные.

Маркарян II. Согласно Б. Е. Маркаряну |2], галактика принадлежит 
к разновидности $3. т. с. обладает звездообразным спектром с умеренным 

нтннуумом в ультрафиолете. Б. А. Воронцов-Вельяминов классифици
ровал се как эллиптическую галактику [3], а А. Т. Каллоглян— типа 50 
|4|. По данным Д. В. Видмана и Э. Е. Хачик я на [5] в спектре галактики 
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не видны ни эмиссионные линии, ни линии поглощения. Поэтому радиаль
ная скорость галактики неизвестна.

Маркарян 12. Спектр галактики принадлежит к диффузной разновид
ности (I с умеренным ультрафиолетовым континуумом. Согласно |3|, она 
является галактикой типа 5Вс. а согласно [4| —типа $с. в южном рукаве 
которой имеется очень яркое сгущение, по яркости сравнимое с ядром га 
тактики. За этим сгущением поверхностная яркость рукава сильно падает 
Другой примечательно»! особенностью галактики, как это было выявлено 
в 141. является мостик, соединяющий сгущение на краю северной ветви 
ядром галактики. Однако на фото»рафиях, полученных Ж. Айдманном и 
Ж Лслсвром с большим масштабом, видно, что этот мостик не доходит до 
ядра |6].

По данным В. Сарджента |7| в спектре Маркарян 12 наблюдаются 
эмиссионные линии и линии поглощения Н и К Са II. Эмиссия приходит 
из области с размерами 6.7 кис. Радиальная скорость галактики 4140 к.ч сек

Угловое расстояние между Маркарян 11 и 12 равно 5'.9. Эти объекты 
входят как пара галактик Маркаряна в статистическую выборку, изучен
ную Айдманном и Каллогляном (8).

Маркарян 73. По виду спектра галактика принадлежит к промежуток 
ной разновидности -<(! с сильным ультрафиолетовым континуумом. Морфо
логический тип SBh(гs) по Ж. де Вокулёру |9| и 8ВЬ по |4|. В спектре 
имеется множество узких эмиссионных линий, радиальная скорость галак
тики 1560 ки сел |5].

2. Результаты измерении. В табл. 1—3 приводятся карты распределе 
нпя поверхностных яркостей с кв. секунды дуги в системе В и показателей 
цвета 13—В. В—V. V—R для Маркарян 11. 12 и 13. соответственно. Эти 
величины для каждой измеренной площадки в таблицах приводятся в ука
занном здесь порядке сверху вниз. Слева и сверху даются прямоугольные 
координаты центров площадок в секундах дуги относительно ядер галак
тик. Позиционные углы направления измерений по оси л равны I 14 6 для 
Маркарян II и 12, 43 .5 — для Маркарян 13. Первые площадки в левом 
верхнем углу табл. 2 и 3 находятся в северо-восточной части галактик Мар
карян 12 и 13 Соответствующая площадка в табл. I находится в юго-вос - 
точной части Маркарян II. При этом склонение начальных площадок 
всегда больше склонений первых площадок следующих разрезов. 
‘Отмстим, что Маркарян 11 измерялась параллельно большой осн. а пере
мычке Маркаряч 13 соответствует разрез с х = 0 (табл. I). Упомянутое вы
ше яркое сгушснис в южном рукаве Маркарян 12 имеет координаты л 0. 
у 13"



Рис. 1, д) Маркарян 11. Ь) Маркарян 12. с) Маркарян 13. Снимки сделаны в лу
чах V. Север сверх՛, восток слева.

К ст Ф Бернгена. А. Т. Каллогляна
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Таблица 1
РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПОВЕРХНОСТНОЙ ЯРКОСТИ В * И ПОКАЗАТЕЛЕЙ 

ЦВЕТА С В. В V. V R В ГАЛАКТИКЕ МАРКАРЯН II

-в *“ 0 5 -15 -» -я

4-10 в 21 8 24 10 24.72 23 83 23.65 24 7
и в
В V 0.69 1.35 " 75 0 35 1 3
V н 0 1« 0 II

$ 23.97 23 26 22 54 22.38 22 60 23 21 23.8 2 1 35
0 02 0 21 о .03 o.lh о 05 —

1 17 1 00 О 62 0 9« 0 6« 0.7п 0 83 0.77
-0.2 0 Об 0.11 -0.04 0.16 0 17 0.05 0 2

0 24.9 21 27 24.12 23 29 22 50 21.05 19.85 21 зо 22.48 23 43 24 17 24. б4
0.01 и II 1) 28 0.10 0.29 II 34 —

(•.67 1 22 1 01 0.79 0.45 II 22 о.«1 о 74 1 .00 1 Об 0 «Ц
— ֊0.20 0.14 0 38 0.55 0.51 0 21 0 22 0 1«

- 5 24.9 21.07 2з.зз 22 74 21 87 21.39 22.02 22.98 23 27 24 35 24 62
0.08 о 17 0 07 0.13 0.3« о 29 —

1 по 1 13 0.69 0 83 0 72 0 51 0.60 0 «5 0 63 0.92 II 72
— 0,44 0 33 0.29 0.48 0 41 0.26 0 01 0.0

ю 21 32 24.24 23 62 23.25 23 35 23 88 23 74 24 00
1.00 —— ֊ 0 21 0.04 0.20 —

0.55 0.«4 0 73 0.52 0.6« 1 .02 О 41 0 53
0.30 0 2б 0.47 0.33 0.29 0 23

15 24.5 24.6

а) Интегра и»ныс зведлныс величины и показатели цвета На основа 
ннн данных табл. 1—3 вычислены интегральные звездные величины и по
казатели инета Г—В, В—\ . \—R галактик. Полученные данные, вме« 
с <-оогветстнукииимн данными о ядрах галактик, приведены в табл. 4.

11з данных табл. 4 видно, что наиболее голубым объектом является 
Маркарян 12 типа Sc. а наиболее красным — Маркарян 11 типа S0. У всех 
галактик показатели цвета Г — В ядер меньше интегральных. То же сам .»е 
нмс< ։ место и для показателей цвета В—V, кроме галактики Маркарян 12. 
В случае показателя цвета \ —R наблюдается обратное явление: для ядер 
галактик он больше интегральных. Это явление наблюдалось также у яр- 
чанших сгущений Маркарян 7 и 8 | 1|.

б) Распре деление яркости и цветов. На рис. 2—4 приводится распре 
делен» г поверхностной яркости и показателен цвета по соответствующим ра «• 
резам л 0 для Маркарян 12 и 13 и у~0 для Маркарян 11 По осям орди
нат слева указаны поверхностные яркости в системе В, справа — показа ге
ли цвета По осям абсцисс отложены расстояния точек от центров галак 
тик в секундах дуги.

В случае Маркарян 11 (рис 2) заметно почти симметричное падение 
яркости в обе стороны от ядра Показатель цвета I —В только слегка
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Таблица 2 
РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПОВЕРХНОСТНОЙ ЯРКОСТИ В И ПОКАЗАТЕЛЕЙ

ЦВЕТА и В. В V, У-К В ГАЛАКТИКЕ МАРКАРЯН 12

• 20

15

10

5

О

- 5

-10

-15

-я

-25

+25 1 20 + 15 + 10 +5 0 -5 -10 -*’1
В ' 
и֊в
В V
У-Н

23.48
-0.17 

0.6՛ 
0.10

23.3«
-0.56 

0.90
0.04

22.33 
0 17 
0.18 
0.18

22.83
-0 32

0.41
0.24

22.33
֊0.10

0.38
0.10

21.63
0.07
0.41
0.30

23.00
֊0.25 

0 54
0 36

22.12
-0.01

0.33
0.17

21.34
-0.01 

0 32
0.22

23.55 
0.34 
0.69 
0.31

22.13 
0.05 
0.33 
0.26

21.34 
0.01 
0.28
0 33

22.43
-0.15 

0.43 
0.18

21.73 
0 10 
0.35 
0.30

23.61
-0.34

0.08
0.33

22.70 
0.0
0.13
0.41

22-42
0.04
0.36
0.19

23.62
0.12
0.84
0.40

23.83 22.27 21.83 2и 83 21 18 21.54 21.42 21.85 22.95
-0.06 -0.15 -0.18 -0.11 П.ОН 0.01 0.О2 о 22 0.0

0.73 0.20 о.зз 0.35 0.27 0.34 0.15 0 15 0.55
0.20 0.01 0.25 0.24 0.18 0.1« 0 27 о .24 0.10

23 12 22 07 21.27 20.73 20.85 21.30 21 54 21.51 22.40
0.27 (1 16 0.13 -0.12 0 17 -0.10 -0.1“ 0.05 -0 30
0.32 0.1(1 0.35 0.23 0.30 0.28 0.04 0.21 0.29
0.07 0.1< 0.15 0.41 0 28 0.19 0.35 0.25 0.17

22 87 22 37 21 55 20.44 20.02 21 12 21 54 21 26 22.08
О 22 0.26 -0.24 0 04 - 0.39 -0.21 -0.10 0 2С (».10
0.50 о.з1 0.47 о 34 0.39 0 23 0.06 0.27 0.24
0.1(1 о.22 0.26 0.37 0.28 0,25 0.16 0.09 0.21

22.56 22.40 21 72 21.04 20.36 21.26 21.92 21.86 22.17
0.26 -О.0* 0 Об 0 07 0.23 0 20 0 15 0 23 0.37
0 31 0 36 0 22 0 42 0.40 |>.4О 0 11 0 24 0.24
0.03 0.20 0.35 0.28 0.30 0.19 0.16 0.14 0.31

23.55 .2 54 22.48 22.00 21 54 20.64 21 62 22.72 22.53 22.80
-0.6« 0.09 0.11 0.03 0 13 0 27 о 23 0 31 0.02 -0.14

0.50 0.04 0.35 0.25 0 51 0.38 0.16 0.30 0.15 0.26
0.10 0.15 0.15 о.зо 0 22 0.33 0.42 0.32 0.11 0.3«

24.14 23.00 22.55 22.29 21.40 20.70 22 30 23.65 23 16 23.74
0.64 -0.16 0.02 0.05 0.14 -0 31 -0.21 0.67 -0.20 0.74
II 71 0.56 о 12 0.47 0.40 0 25 0.14 1.08 0.40 0.74
0.58 0.01

23.16 
֊ 0 25

0.36 
0 Об

0.1«

22 40 
о.12 
0.29 
0.04

23.61 
о.о 
0.30 
0.35

0.07

22.02 
0.04 
0.02 
0.35

23.53 
0.14 
0.58 
0.П5

0.12

21.94
0.01 
0.31
0.20

23.68 
0.41 
0.58
0 28

0.30 

22.55 
-0 он

0.О4 
0.60

/3.47
П 04

-0.03
0 60

0.54

23 «8
-0 78 
0.77 
0 28

24.30
0.94 
0.90 
0.50

0.1
23.58 
-0.27

0.39 
0.60

24 .40
1.01 
0 94 
0.30

м.21

23 «6
—о.зо 

0.76
0.50

0.2

25

23.52 
0.39 
0.52 
0.40

23.50 
0.30 
0.40 
0.36
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Таблица 3
РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПОВЕРХНОСТНОЙ ЯРКОСТИ В * И ПОКАЗА- 

ТЕЛЕЙ ЦВЕТА I) В. В V. V R В ГАЛАКТИКЕ МАРКАРЯН 13

20
и в 
в V

15

10

5

о

5

- 10

-15

20

■25

V

21 6

24.8

R

+20 +,։ +10 5 0

24.6 24.3 23.94 24 31

0.00 0 29 0 91
— — -оно

24.50 23.8 23.43 23.62 23.07
— 0 06

0.75 0.6 о.зъ 0.66 0 17
0.3 0.20 0 |<* 0 21

23.70 23.24 23 23 22 50 22 26
0.53 0.21 0 23 0.15 0.28
0.50 О.оО о 62 0 28 0 35

0.02 0.03 0.17 0 17
23.70 22.63 22 65 22.16 21 об

0.01 0 19 0 36 0.11
о 70 0.28 0 41 0.46 0 48

0.05 0 11 0 16 0.20

23.$0 22 20 22.25 21.«« 20 33
0.05! 0 24 0 17 0.14 0 30
0.72 0.33 0.5« 0 06

0.19 0 23 0.47
25.0 23 3 23 00 22.20 21 28

0 13 0 16 0 111
1.0 0.5 II 60 0.53 0.45

0.1 0.20 0 15 0 41

24.6 25.0 23.6« 22.82 22.22
0 (И 0 43

1.5 0.97 0.72 0.57
0.3 о о։ 0.06 0.07

24.3 24 25 23.55 23 15

1.2о 0.94 0 «6
0 13 0 21 -0 13

24.7 24.7 23.87 24.00 23.60

0 9 0 47 0.6’2 0.6«
0-67 0.0« 0 15

25.0 24 0 24 2 24 4

0.7 0.7

5 -10
15 I 20

24.3

0.8

24 13 24.30 24.7

23 2(> 
-0.27 

0.71 
0.06

22.71 
0.11
0.51
0.25

22.42 
0.20 
0.48 
О 32

21.82 
0.18 
О 35 
0.26

21 97 
О 17 
0.51 
О 26

22.51 
0.39 
0.61 
0.05

23 3‘ 
0.12 
О 75 
О '30

23 86

23.68 
0.31 
0-69 
0.37

23 27

0.44
0,Ч|

24 24

23.60
-0.28

23.38
0.23
0.58

-0.02

23 42

0.50 
О 40

23 22 
О 02 
0.67 
0 11

22 83 
0.07
0.61, 
О 1<|'

22.83 
0.03* 
0.58՛
О 17

23 го 
О 25 
О 70
О 14

23 8

0.9 
О 3

0.67

24.6

23.9
0.5

24.25

0.64
О 32

: 24.08
0.42-0.76
0.54 
О 18

23 61 
о.2з 
0.7о

-о 24

23 71 
0.16 
О 73 
0.34

23.6

0 4«

23.48 
0.01 
0.27

23/0

О 56

22 90
-0.38

24.2 23.Ч
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уменьшается в центре галактики. В распределении В—V наблюдается от
носительно более сильное падение к центру. Показатель цвета V—R. на
оборот. увеличивается в центральных частях галактики. В отношении по-

Таблица 4
ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ И ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА ГАЛАКТИК

Мпркпряп 11 Млрклрян 12 Мпрмармн 13

интсгр. ядро иктегр ядро яптггр. ядро

В 1*"31 13”« 1Лз 15'"01 1б”7»

и в +0.12 0 10 -0.15 0.31 +0 01 -0.30

В V 4 0 56 ; о 2՝> 0.3. 441.31 0.44 {0.06

V-« 0.36 +0.51 +0.25 +0.23 0.23 4-0.47

размеры 0 5 0 3 0 1 0 ՛ Х0 о 0 1 0 6 0 6 0 1

Ряс 2 Распределение поягрхнек ги«и» яркости В покяЗйтелгн цвета вдоль большом 
<к՝н Мл, клрян II. Сл«ч։а ш». । л.» лппсрхмостных яркостей, спрапл покаялтслей влета

ведения показателей цвета I—В и В—\ при приближении к центру Мар
карян 11 прямо противоположна галактике Маркарян 10 [10]. По-видн- 
мому. в последнем случае избыток излучения ядра локализован в ультра
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фиолетовой части спектра, а в случае Маркарян 11 он простирается до си
нен его части. При этом предположении можно ожидать более пологого 
распределения I В близ центра Маркарян II и более резкого уменьшения 
II—В к центру Маркарян 10. По поведению распределения показателя 
цвета V—R Маркарян 11 ведет себя как нормальная галактика.

Асимметрия, наблюдаемая в распределении яркости по большой оси 
Маркарян 12 (рис. 3). обусловлена наличием спиральных рукавов Пи 
этой же причине распределение показателей цвета В—V и V—R являегся 
пологим. Эти показатели цвета ядра не меньшие, чем в спиральных рука
вах. только показатель цвета I —В несколько уменьшается в области ядра

Ряс. Г Распределение поверхностной яркости и показателей цвета п Маркирмн 12 
и направлении север—юг.

По своим цветам И—В. В—V и V—R ядро Маркарян 12 идентично 
упомянутому выше яркому сгущению в южном рукаве галактики. Фото

метрические параметры этого сгущения следующие: В 16'85, 0 В
О'"36, В V О'."31, V R 0"23. Это сгущение лишь на О'" 4 

слабее ядра галактики (табл. 4). Абсолютная звездная величина сгущения, 
после исправления за галактическое поглощение и при Н = 75 килек. Мне. 
равна: Мн 17"*2. Но всей вероятности, это сгущение является сверхасги- 
ннацией
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В табл. 5 приводятся интегральные звездные величины и показатели 
цвета некоторых участков рукавов Маркарян 12. измеренных с той же 
диафрагмой, что и вся галактика. Показатели цвета 13—В существенно 
уменьшаются только у сверхассоциацнн .Хе 9 н у сгущения № I. находяще
гося на краю северной ветви галактики. Цвета сгущения № 8. находящего
ся между ядром н сверхассоцпацией № 9, подвержены влиянию излучения 
атнх образований.

Таблица 5
ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ И ЦВЕТА 
НЕКОТОРЫХ УЧАСТКОВ РУКАВОВ ГАЛАКТИКИ 

МАРКАРЯН 12

№ * V в и в В V V к

1 ֊!$• 0" 17*73 ото2о о"՝28 4-0*0*

2 —14 + 5 17 Л2 ֊0 02 0.19 • 0.25

3 - 12 • И» 17 Я -0 03 1 II 13 0.31

4 - 5 4 15 1՜ 80 0 01 0.27 0.35

5 4-2 15 1՜ 85 0.0? 0 34 0.31

6 ь 5 + 10 17 2» о.п 0 35 0.23

7 4- 7 5 17 ■>'> 0.18 • 0.37 4-9 34

8 - 2 5 16.81 -о.зо | 0 35 4-0.32

9 II -13 16.85 -0.36 о.з1 0.23

10 3 -18 17 7' 0.07 0 28 0 32

и + 12 1') 18.53 0 00 0.22 +0.30

Из данных табл. 5 видно, что нет заметного хода изменения цветов 
вдоль рукавов в отличие от Маркарян 10. где наблюдалось интенсивное по- 
синение рукавов при продвижении к краю [ 10).

На рис. 4 приведено распределение яркости и цветов вдоль направле
ния перемычки Маркарян 13. Асимметрия н распределении яркости об
условлена пекулярной структурой галактики. Показатели цвета I —В и 
В V заметно уменьшаются в центральной области галактики, а V—R. на
оборот, увеличивается к центру. В этом отношении Маркарян 13 похожа 
на Маркарян И. Абсолютная звездная величина ядра Маркарян 13 рав

на 14" 8. Из трех изученных в настоящей работе галактик Маркарян 13 
обладает наиболее слабым ядром с малыми значениями 13—В и В—\

3 Диаграммы (II—В, В—V) Н (В—V. V R). На этих диаграммах 
наблюдается довольно большая дисперсия точек, как это имело место и в 
случаях Маркарян 7. 8 и 10 [1. 10). Здесь мы приводим лишь диаграмму 
(В—V. V—R) для Маркарян 11 (рис. 5). Как видно Н1 этой диаграммы. 
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для Маркарян 11 имеется определенная связь между показателями цвета 
В—V и V—R: при уменьшении В—V показатель цвета V —R увеличивает
ся. Подобная зависимость наблюдалась также для Маркарян 8 [1]. По
строение аналогичной диаграммы для Маркарян 10 обнаруживает подоб
ную тенденцию Отметим, что для всех изученных галактик в одном И том 
же цвете использованы одни и тс же характеристические кривые. При этом 
галактики Маркарян 7. 8. II и 12 находятся в одной области и измерены на 
одних и тех же пластинках, а Маркарян 10 и 13 — на других. Поэтому нег 
никаких оснований полагать, что обнаруженная зависимость между В—\ 
и V—R для трех из шести галактик может быть объяснена какими-либо 
гнстсматвческимн ошибками в тех или иных цветах.

Ри,- 4. Рл< пр'лелсинг понсрхностиой яркости н понлэитслс)! чиста илоль нлпраплг- 
ччя перемычки Маркарян 13.

На диаграммах (П—В, В—V) исследовано распределение интенсив
ностей измеренных площадок относительно линии абсолютно черного тела. 
Проведенные параллельно этой линии полосы имеют ширину в 0"’2, л рас
положение и нумерация полос совпадают с таковыми в работах (1. 101.
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В табл. 6 приводятся интегральные интенсивности площадок. попадаю
щих в каждую полосу, в долях интегральных яркостей соответствующих га-

-0.2 0 0.2 0л 0.6

0.1

03

05

I 07 
со 

09

11

13

1.5

у-я

Рис. 5 Диаграмма (В—V. V—R) для Маркарян II.

Таблиц" б 
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ В ПОЛОСАХ. ПАРАЛЛЕЛЬНЫХ

ЛИНИИ АБСОЛЮТНО ЧЕРНОГО ТЕЛА

\.։ голая* 
тики

№ ПОЛОСЫ Морф, 
тип

пил 
епе,- 
трп ՛՛ I ՛■1 1 2 3 4 5 6 7

7 0.02 0.11 0.45 0.3‘» о.оз Згг1 02 0.13 0.87

8 0.01 0.03 11.0» 0 1 ՛ 0.55 0.15 0.01 ]гг! с!1 0.29 0.71

10 0.02 о. 44 0.11 0.22 0.12 0.06 8(В|1. »1 0.60 о 10

и 0.01 —. 0 01 0 114 0.36 (1.10 0.44 80 *3 0.10 О.'О

12 0.01 0.01 0.01 0.01 0.30 II 1* 0 17 8е аз 0.04 О.<»6

13 0.01 0.07 0.16 0.44 0 23 8ВЬ мП 0.08 0 2
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хактик. Дли сравнения в таблице приводятся также аналогичные данные 
■ » ранее исследованных галактиках | 1. 10|). I. означает сумму интенсивна 
с гей н полосах I—4. а I.—в полосах 5—7.

Как видно из данных табл. 6. только незначительная часть интеграль
ного излучения I, галактик Маркарян 7. II, 12 и 13 приходится на область 
выше линии абсолютно черного тела 11з всех шести галактик только у Мар
карян 10 максимум распределения попадает выше этой линии, что обуслов
ило наличием у этой галактики Сейфертовского ядра. Во всех остальных 
хучаях ядра галактик или ярчайшие сгущения в них, кроме сгущения № 1 

в Маркарян 8 | 11. по своим показателям цвета II—В и В—V занимают 
области ниже линии абсолютно черного тела на соответствующих диаграм 
мах. Доля излучения, приходящая на область выше линии абсолютно чер
ного тела, по-вмднмому, не зависит от морфологического типа галактики и 
аила спектра. Однако намечается некоторая тенденция к увеличению этой 
доли в зависимости от интенсивности ультрафиолетового избытка, что и 
можно было ожидать.

4 . Средневзвешенные поверхностные яркости. Средневзвешенные по
верхностные яркости 0., исследуемых галактик вычислены методом, изло
женным в | 1|՜ Полученные данные приведены в табл. 7, где для сравнения 
приводятся также средние поверхностные яркости ВЮ". вычисленные 
обычным способом деления интегральной интенсивности галактики на плз- 
щадь измеренной поверхности Как видно. Маркарян 13 является су
щественно более слабой, чем остальные галактики, в том числе и Маркарян 
7. 8 и 10 [1. 10|.

Тиб.ища 7
СРЕДНЕЗВЕШЕННЫЕ И СРЕДНИЕ ПОВЕРХНОСТНЫЕ 

ЯРКОСТИ ГАЛАКТИК

। Мпрхирян 11 Маркарян 12 Маркарли 13

'о эГбО 21'՞ 30 22" 1«

в 22.68 22.10 23.10

По поверхностной яркости наиболее яркой является Маркарян 12 
Дисперсия значений средневзвешенных поверхностных яркостей, вычислен
ная по шести галактикам, в 1.4 раза меньше дисперсии средних поверх
ностных яркостей В/О".

5 Заключение. Настоящее исследование показывает, что значения ։։<.- 
казателей цвета 1՜ — В для ядерных областей галактик Маркарян II. 12 и 
13 меньше значений их интегральных I)—В. Существенная разница имеет
ся также в показателях цвета В—V ядернон области и всей галактики для 
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Маркарян 11 н 13. У Маркарян 12 показатели цвета В—V ядра и всей га
лактики примерно равны. Отсюда следует, что ультрафиолетовый избы
ток в ядрах этих галактик с разной интенсивностью простирается д_* 
синен области спектра. В случае показателем цвета V—R картина меня
ется: этот показатель цвета для ядер больше, чем для все»« галактики. 
По-вндимо.му, излучение в этих участках спектра является обычным. Ха
рактер зависимости междг В—V и V—R цветами в случае Маркарян 1 ' 
позволяет предположить, что наряду с ультрафиолетовым избытком излу
чения иногда может присутствовать также избыток излучения в красной 
части спектра.

Ядро галактики Маркарян 12 по своим цветам и светимости почти нс 
отличается от яркого сгущения в южном рукаве галактики. По-видимому, 
это сгущение является соерхассоцнацней. Вероятно, ядро и сверхассоциа
ция Маркарян 12 имеют одинаковую природу. В связи с этим небезынте
ресно отметить, что Маркарян 404, с диффузным спектром d и умеренным 
ультрафиолетовым континуумом, представляет собой сгущение (или сасрх- 
ассоциацию) в рукаве яркой спиральной галактики [11].

Нами были составлены диаграммы (U—В, В—V) для каждой из рас
сматриваемых галактик. Мы их нс приводим из-за недостатка места. Ядра 
всех галактик располагаются ниже линии абсолютно черного тела. Тольк*, 
незначительная часть излучения галактик Маркарян 11. 12 н 13 обусловле
на излучением площадок, находящихся пи своим цветам выше этой линии 
Вопрос о характере излучения внеядерных областей галактик Маркаряна 
мы обсудим после завершения намеченной нами программы аналогичное.* 
исследования нормальных галактик разных морфологических типов, полу
ченных на тех же пластинках

Авторы признательны академику В А. Амбарцумяну за внимание ч 
работе и полезное обсуждение. Один из авторов (А. Т. К ) выражает глу
бокую благодарность руководству ЦИА АН ГДР за предоставление воз
можности наблюдать на двухметровом телескопе и гостеприимство.

Центральный институт астрофизики AI I ГЛР 
Бюраканская а< трифнапческаМ обсерватория

A FOUR-COLOUR SURFACE PHOTOMETRY OF MARKARIAN 
GALAXIES. Hl. GALAXIES No. 11. 12 and 13

F. BÔRNGEN. Л. T KALLOGHLIAN

The résulte of UBVR surface photometry of galaxies Markarian 
11. 12 and 13 with ultraviolet continuum are glvcn. The intégral brighl- 
nesses and U В, В—V and V R colours of galaxies hâve been 
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determined. In U- B the nuclear parts of all three galaxies are bluer 
than their outer parts. We have a similar difference in B—V for Mar
karian 11 and 13. On the contrary the V—R colours are redder in the 
central parts of Markarian 11 and 13 (Fig. 2 and 4) while the distri
bution of both B V and V—R in Markarian 12 is quite flat (Fig. 3). 
For Markarian 11 the values of V R and B V change in opposite 
directions (Fig. 5).

On the (U B, B —V) diagrams only a few percent age of integral 
brightness of the galaxies is due to the regions located above the 
black-body line (Table 6). The nuclei of all three galaxies are located 
below this line.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ и НОЯБРЬ, 1975 ВЫПУСК 4

СПЕКТРЫ ГАЛАКТИК ВЫСОКОЙ ПОВЕРХНОСТНОЙ 
ЯРКОСТИ

В. Т. ДОРОШЕНКО. В Ю ТЕРЕБИЖ 
Поступила I июля 1975

Получены ciicKiptit галактик высокой поверхностной яркости из списка М. А. Ара
келяна [1] Сорок из семидесяти грех галактик имеют эмиссионные линии в спектрах 
Для галактик с эмиссионными линиями определены красные смешения и абсолютные 

личины

В настоящем сообщении приводятся результаты выполненных в 1974— 
1975 гг. спектральных наблюдении галактик высокой поверхностной я»>- 
чости из списка М. А. Аракеляна [1]. Нерасширенные спектры в области 

\ин волн 5800—7500 А получены при помощи спектрографа с электронно 
птическнм преобразователем, установленного в кассегреновском фокусе 
25-сл! рефлектора Крымской станции Г АИШ. Дисперсия спектрограмм 
«ставляет 225 и 265 А им. инструментальная ширина линии около 10 Л 

Фотографирование производилось на эмульсии А-600
Как показали первые наблюдения галактик из списка [1|. в спектрах 

>олсе половины из них присутствуют эмиссионные линии водорода [2. 5]. 
1аши наблюдения включают 73 галактики, и в спектрах 40 из них обнару

жены эмиссионные линии. Данные о галактиках с эмиссионными линиями 
описание их спектров приведены в табл. 1. содержащей последовательна 

номер галактики согласно |11, видимую величину т։. по каталогу Цвикки 
* соавторов |4. 5|. красное смещение Л среднюю поверхностную яркость

квадратной секунды дуги В в системе [1|. оценки интенсивности эмис
сионных хинин [Slip.?. 6717 31. [NIlp.Z 6548 83. Н и абсолютную фото
графическую величину Мр. Индексы s. Ш и обозначают соответственно 
ильную, среднюю и слабую эмиссии. При вычислении М։, постоянная

Хаббла была принята равной 75 км'сск՝Мпс и введена поправка за погло
щение света в Галактике —0.25 cosec 16” | В примечаниях к табл. 1 от-



Таблица 1

№ ТПр X в |Я III |М III н, М|,

170 15.0 0.022 21 9 — — и» -20.4

173 14 5 0.00) 21.1 « -18.1

198 14.7 0.026 21.7 — а> т —20.7

201 14.7 0 023 21.9 • а 20.6

202 13. 9 0.026 21.8 — т т -21.5

205 11.8 0.020 22.0 — • -20.1

210 14.7 0.015 21.9 —4 и> а -19.6

214 12.5 0.011 21.4 Я» а> а 21.0

218 14.2 0.025 21.5 и> а 21.2

223 15.0 0.022 21 6 — т 2о.|

225 14.7 0.00) 21.7 — — т 18.5

226 11.7 0.018 21 3 — а» 19.9
224 13.6 0.003 21.4 Л» т -19.2

231 14 0 0.00) 21.8 я -19.1

236 14.7 0.031 21.0 т т « -21.1

237 13.4 0.012 21.8 и> — а 20 3

238 14.0 0.0045 21.5 и՝ т а -17.5

250 14.5 0.018 22.0 и» — а -20.0

251 14.2 0,026 22 0 ч< а 21.3

253 14.1 0.026 21.7 т т а 21.3

255 14.8 0.021: 21.4 — — 20.1:

258 12.9 0 014 21.4 т т -21.2

263 13.9 0.022 22.0 — т "՛։ -21.1

264 14.1 0.019 20.8 т т а 20.6
268 14.8 0.0035 21.1 т ю а 16.2

273 12.9 0.021 22.0 — «• < -22.0

281 14.7 0.018 22 о — — и։ 19.9
284 14.1 (».026 21.7 — я» т 21.3
297 14.3 0.023 21.9 — т а -20.8
301 14.4 0.022 22.0 — я> л։ 20.7
308 13.6 0.0055 21.9 — т Л1 18.2
312 13.7 0.018 20.6 > а а -20.9

325 15.0 0.041 21.3 И’ П1 а 21.4
327 14.1 0.012 21 9 — — т 19.6
332 13.7 0.0035 21.5 а а * —17.3
358 13.4 0.0075 22.0 го т Л1 -19.3
482 14.3 0.0065 22.0 т т а —18.1
517 13.5 0.016 22.0 т а а -21.0
534 13.9 0.016 22.0 — я* т -20.7
536 14.4 0.026 22.0 и» т я ■21.2
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Примечания к таблице I

170 —Голубая галактика со струен [1]. Ширина И։ заметно превосходит ширкну 
цн< тру ментального контура.

173 — Очень компактный голубой объект [I]. .Анння На яркая
198—NGC 2790. Цвет нейтральный.
201 — NGC 2877. Галактика нейтрального циста с яркими линиями
202 — Лннэотгдная галактика [6] с очень голубым ядром и рингом [1].
205—1C 545 Цвет голубой Красное смешение определено по одном линии.
210 — Голубой объект.
214 — NGC 2990. Согласно [6]. спиральная галактика. Цвет голубой.
218—NGC 3015. Цвет голубой.
223— Объект с очень голубым ядром. Широкая линия II , умеренной ннтеисипностп. 

Витможно, галактика относится к Сейфертовскому типу
225 — Объект с голубой оболочкой.
226 — 1C 584. Цвет нейтральный.
229 — Объект нейтрального цвета.
2 31 1C 591 Спнральнля галактика [6] голубого цвета.
236 — Голубой объект с лучами п направлении большой осн [1]
2 37 — 1C 602 Спиральная |6] голубая галактика с яркой линией Н •
238 — Очень компактный голубой объект [1]
250 — 1C 633. Компонент пары Holmberg № 206. Цист голубой. Линия I I очень 

яркая.
251 — \GC 3326. Согласно [6], галактика типа Sa Имеется спутник на конце спи

рального рукава.
253 - Компонент тройной системы Holmhcrg № 211. Голубой объект со слабым го- 

хубым спутником | I]. Линия II, широкая Фотоэлекгрнчесхме оценки блеска, получен
ные нами п марте 1975 г с диафрагмой 27,z. дают V 14.25. В—V — т 0.75. U—В - 0.25. 
Возможно, сейфгрговскиго типа

255 — Компактный голубой объект. Отождествление Н, ненадежное
258 — 1C 651. Голубая галактика.
263—NGC 3441. Спиральная галактика (6] с ярким, по-вмднмому голубым ядром.
264.—Голубой объект с красной оболочкой.
268— Компактный красный объект. Н, очень яркая.
273 — NGC 3506. Спиральная галактика типа Sc [6]. Цвет нейтральный.
281 — Цвет голубой.
284 — NGC. 3601 Спиральная галактика [6] голубого цвета.
297 — NGC 3714. Очень компактный, возможно, двойной объект [1]
301 — 1C 707. Спиральная галактика [6] голубого цвета.
308— 1C 719. Возможно, лннаовидная галактика [6]; цвет красный
312—Нейтрального цпетл эллиптический объект с конусообразным выбросом [1]. 

Эмиссионные линии очень яркие.
.325 — Входит и цепочку нэ пяти галактик; цвет голубой [1|.
327— NGC 3920. Голубой объект со спутником.
432—|С 745 Красный объект со спутником. Эмиссионные линии очень яркие
458— NGC 4275. Спиральная галактика [6] нейтрального цвета.
482—NGC 5974 Эллиптичный голубой объект.
517—NGC 6324. Пекулярная спираль [6] очень голубого цвета с сильными эмне- 

• ионными линиями
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534 - Согла» ч« [6], галактика типа S*b Цвгт голубо»”« Объект наблюдался рапсе, и 
[2] привидится * 0.017

5 Зь Пекулярная спираль |б|; компонент пары Цвет очень голубой

мечены некоторые особенности спектров и морфологии галактик. Более 
полное морфологическое описание дано в | 1]. откуда мы взяли оценки 
цвета галактик, основанные на сравнении их изображении на картах Па- 
ломарского обозрения неба.

В спектрах остальных наблюдавшихся нами галактик, а именно. 
№153.156.159,164.168. 172. 174.175. 187. 191. 192. 196, 197. 213, 
216, 217, 222, 227, 239, 240, 211. 242. 256. 259. 265. 272, 275, 277. 
288. 326, 484, 533, 539, эмиссионные линии не обнаружены.

В табл. 2 сопоставлены оценки цвета галактик и наличие эмиссионных 
линии в их спектрах. Из таблицы видно, что доля эмиссионных объектов 
среди галактик, выглядящих на Паломарскнх картах красными, существен
но меньше, чем среди галактик другого цвета.

Таблица 2

Цис г Число галактик И։ них ямкссионных

Красим А 2« 3
Нейтральный X 7
Голубой зь 30

Нг указан 1 0

Всего 73 40

Следует отметить и тот факт, что доля эмиссионных объектов повы
шена средн галактик, имеющих выбросы, входящих в пары или более слож
ные системы. Так. из 73 наблюдавшихся галактик 12 обладают указанны
ми характеристиками и 10 из них входят в число объектов с эмиссией в 
спектре.

Таким образом, наличие эмиссии в спектре галактики из рассматри
ваемой выборки тесно связано с ее цветом, морфологическими особенностя
ми и принадлежностью к системе галактик.

Авторы признательны М. А. Аракеляну. Э. А Дибаю и В. Ф. Есипо
ву за полезные обсуждения.

Крымская станция
Г«кудирстпсниого острономячесяого

ннститутл им II К Штгрпбгрг.»
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THE SPECTRA OF GALAXIES OF HIGH SURFACE 
BRIGHTNESS

V T. DOROSHENKO, V. Yu. TEREBIZH

The spectra of galaxies of high surface brightness from the list 
compiled by M. A. Arakelian [I] have been obtained. Forty of the 
seventy-three galaxies have emission line spectra. The redshifts and 
the absolute migiitudes of gdaxies with emission lines are determined.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР
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ЗАТМЕНИЕ ТРЕХ ГАЛАКТ1IK МАРКАРЯНА 
ЛУНОЮ НА ЧАСТОТЕ 327 М։ц

В. А. САНАМЯН. ГОПАЛ-КРИШНА 
Поступила 18 июня 1975

Пронгдгнм радшми՛'* моден их покрытия Луною галактик Маркарян-* $С>9, ПО и 384. 
Для Маркарян 369 и 384 наблюдался четкий ход затмения

Приводятся наблюденные н пы численные характеристики »тих галактик.

I Введение Галактики Маркаряна, для которых характерны избыток 
ультрафиолетового излучения и сильные эмиссионные линии, одновремен
но известны как источники повышенной радиос.ветнмостн по сравнению с 
нормальными галактиками, равной светимости я видимых лучах [1|. Не
большое число из них, главным образом те, которые имеют высокую све
тимость, имеют характеристики Сейфертовских галактик. Их радиоизлуче
ние имеет нетепловую природу и исходит из их центральных звездообраз
ных ядер. Те из остальных галактик Маркаряна, которые показывают мощ
ное радиоизлучение, возможно, также обладают активными ядрами с ин
тенсивным нетепловым радиоизлучением.

В настоящей статье приводятся результаты наблюдений затмения Лу
ною трех галактик Маркаряна — 369. 370 и 384 из списка IV [2]. Для 
двух из них. Маркарян 369 и $84, затмение было прослежено на частот- 
$27 Мги. Их радиоизлучение имеет нетепловую природу и исходит из их 

■ ктнвных ядер. Затмение Маркарян 370 не прослеживалось четко на ука
занной частоте Она является самой слабой и самой близкой среди трех 
!алактнк.

2 Результаты наб падении. Затмение вышеуказанных галактик наблю 
далось на частоте 327 Mtu с помощью уникального, специально построен
ного для такой пели, индийского радиотелескопа в Угакамунде (Ути) | 3’.
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Затмение Маркарян 384 произошло 22 октября 1970 г.. Маркарян 369 — 
I августа 1971 г. и Маркарян 370—31 января 1974 г

Наблюдения проводились одновременно на 12 веерообразных лучах 
шириной каждого луча 2 по прямому восхождению и 5' по склонению. Сме
шение центров двух соседних лучен равно У Сигнал на выходе каждого 
\уча регистрировался отдельно с помощью 12-ти канального радиометра 
работающего методом переключения фазы (и каждом канале). Антенн.։ 
радиотелескопа калибровалась с помощью эталонных радноисточников 
ЗС 28. ЗС 256 и ЗС 467. интенсивность которых на частоте 327 М։и состав
ляет 9.5, 6.0 и 5.5 ед. потока, соответственно ( 1 ед. потоки= 10 вт .м2пО 
Эти значения были получены после пересчета данных на 408 ЛЛп по шка
ле Вилли [4).

11релел путаницы радиотелескопа составлял 0.04 ед. потока при наблю
дениях методом лунного покрытия. В пределах области с радиусом 0.5 гра
дуса дуги вокруг наблюдаемой галактики не имеется радноисточников ка
талогов 4С и Маркса [5]. 11. наконец, (что самое важное) наблюденные 
моменты начала затмения находятся в полном согласии с точным оптиче
ским положением галактики [6]. Эти обстоятельства исключают возмож 
кость того, что эффект путаницы мог бы существенным образом влиять па 
результаты наблюдений, т. е. приведенные ниже результаты являются до 
статочно надежными.

Для галактик Маркарян 369 и 384 в процессе их покрытия Луною бы
ло возможно различить характерную фазу затмения на частоте 327 Л/т у. 
Для Маркарян 370 четкая картина кривой затмения не наблюдалась 
оценивался лишь верхний предел интенсивности ее радиоизлучения.

Наблюденные и вычисленные радиохарактеристикн указанных выше 
трех галактик Маркаряна приведены в табл 1. В ней радиосветимости вы

I 
НАБЛЮДЕННЫЕ И ВЫЧИСЛЕННЫЕ РАДИОХАРАКТЕРИСТИКН ГАЛАКТИК 

МАРКАРЯН 364. 37« И 384

Галактики 
Маркарига

Плотность 
потока

1 |оэициов- 
ншА угол 
< «г к.п/гы1

Угловыг ра »меры Радиосвотн- 
МОС1 ь 

' К/П 14 гпич )

Яркое г нам 
темпера
тура V К)егк) < Л пг)

ЗМ1
370

0.15±0 07 
0 2

2» $ <2 0 8 10”
<6Ю’о

1С<

3'4 0.3 г0.1 2 0 <5 ■г 2 4 2 5-10» ^1 5 10’

числились для значений постоянной Хаббла 50 ки'сск ■ Мпс и красных сме
щений 0.013, 0.003 и 0.016 для галактик Маркарян 369. 370 и 384. соответ
ственно |7. 8]. Известные видимые характеристики для этих жг галактн.. 
приведены в табл. 2.
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ИЗВЕСТНЫЕ ВИДИМЫЕ ХАРАКТЕРИСТИКИ ГАЛАКТИК
МАРКАРЯН 369. 370 И 384

Таблица 2

Га ллктнян
Маркаряна

Индимак 
дпоэдная 
КСЛИЧИНЛ

Абсолютная 
<пс«дная 
неднчннп

Красней 
емг|ц«*:смс

Т"" 
спектра

Видимые углоньи 
ри«игры 
(с К АЦО>)

364 15 -19 0.013 Ч<1 |о 12
370 13.5 17 0.003 а. 2 30 24

3^4 14 2 -20 0.016 * Зе 24

Оценка угловых размеров д\я Маркарян 369 приближенная, посколь
ку плотность се радиопотока мала.

3. Анализ уезу лыслоп. На основании данных табл. 1 и 2 нетрудно за
метить. что средн трех затмившихся галактик Маркаряна оптически более 
яркие галактики одновременно являются и более мощными радиоисточни
ками на частоте 327 Лйн. Обе определившиеся на этой частоте галактики 
Маркарян 369 и 384. имеют преимущественно * спектр, а их оптические ви
димые формы позволяют думать о наличии взрывной активности в них. 
13 спектрах обеих галактик содержатся сильные эмиссионные линии Н 
[7]. Радносветнмосги этих галактик на 327 М։и находятся в пределах, из 
вестных для галактик этого класса. Обе они являются более мощными ра- 
дионсточниками, чем типичные нормальные галактики равной видимой све
тимости.

Данные таблицы также показывают, что радноразмеры рассматривае
мых галактик намного меньше, чем их видимые размеры. Это свидетель
ствует в пользу того, что радиоизлучение этих галактик исходит из их 
плотных центральных частей, размеры которых не превышают нескольких 
килопарсеков. С другой стороны их высокие яркостные температуры позво
ляют предполагать, что природа их радиоизлучения нетепловая. Эти выводы 
вполне согласуются с данными, ранее полученными для других галактнт 
Маркаряна | 1. 9].

Сам факт, что из трех затмившихся по совершенно произвольному 
выбору галактик Маркаряна две оказались явными и достаточно мощны
ми радиоисточниками (а третья — вероятным радиоис гопником) на часто
те 327 М։у. представляет определенный интерес. Действительно, эти га
лактики. согласно | 10]. на длине волны 6 с.м не показали радиоизлучения 
уровень которого превышает 0.03 .мд. потока. А на частоте 327 Мш 
( 92 с.м) уровень их излучения во много раз превышает этот предел. На
основании простых вычислений нетрудно оценить, что в диапазоне волн 
6֊֊92 с.м спектральные индексы галактик Маркарян 369 и 384 превышаю 
0.5 и 0.8. соотнсгетвенно. т. е. их частотный спектр достаточно крутой. А это 
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значит, что их радиоизлучитсльная способность на длинноволновой части 
спектра больше, чем в коротковолновой части. Далее, если Маркарян 384 
имеет характеристики Сейфертовских галактик, у которых, как известно, рн- 
диосветимость в среднем выше, чем у других галактик Маркаряна, то га
лактика Маркарян 369 является представителем несейфертовских объек
тов списка Маркаряна. Следовательно, можно ожидать, что у многих дру
гих галактик Маркаряна обнаружится достаточно мощное радиоизлучение 
на метровых длинах волн, если их наблюдать с такой же чувствительно
стью. какую имеет радиотелескоп в Ути. когда наблюдения радиоисточни- 
ков производятся методом лунного покрытия. Другими словами, имеется 
веское основание предполагать, что число галактик Маркаряна, показы
вающих высокую радиосветимость на метровых длинах волн, вероятно, 
больше, чем на сантиметровых и более коротких длинах волн. Такое пред
положение, разумеется, нуждается в дальнейшем уточнении на основании 
данных наблюдений, полученных для большого числа объектов.

Авторы выражают глубокую благодарность академику В. А. Амбар
цумяну. проф. Г. Сварупу. д-ру В. Р. Вснугопалу и Д. С. Багри за чтение 
оукописн статьи и полезные замечания. Один из авторов (В. А. С.) выра
жает признательность также В. К. Капай из радиоастрономического центра 
Тата-йиститута за представление материалов наблюдении лунного покры
тия галактик Маркарян 369 и 384.

Бюраканскак астрофизическим
обсерватория

Радиоастрономический центр
Тата-институт« фундаменталь
ных исследований. Утаклмунд.

Инд и а

OCCULATION BY MOON OF THREE MARKARIAN 
GALAXIES AT 327 MHz

V. A. SANAMIAN. COPAL KRISHNA

The occulation by the Moon of three M.irkarian galaxies were ob
served at 327 MHz with the Ooty radio telescope. Two of these, Mar- 
karian 369 and 384 were detected at this frequency. The galax\ Mar- 
karian 370 was not detected.

The observational and the derived radio characteristics for these 
galaxies are adduced.
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АСТРОФИЗИКА
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О ВОЗМОЖНОМ МЕХАНИЗМЕ ОПТИЧЕСКОЙ 
ПЕРЕМЕННОСТИ ЯДЕР СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК

В А. ГАГЕН-ТОРН
I loCTVIIIfAît 16 шныря 1975 

Пересмотрена 17 февраля 1975

Вычисленные <емеигтп.1 синхротронных спектров, различающихся значением кри
тической частоты у, • достаточно хорошо предстал\яют результаты 1 BV-наблюдений пе
ременных ядер ։ сн<| гртопских галактик NGC 4151 н NGC 1275 Найдено, что нзменг 
ине V. обусловлен« сравнительно небольшими изменениями £п։вм. Для \'(։С 4151 по
ручено Н ^>0 06 тс, 1.7X10* 5эи.

В работе [1| было показано, что переменность оптического излучения 
ядер Сейфертовских галактик связана с существованием в них переменных 
инхротронных источников малого размера. Было отмечено, что на отдель

ных интервалах времени поведение этих источников в ядрах NGC 4151 и 
XGC 1275 качественно согласуется с предположением о том. что перемен 
кость связана с изменениями в высокоэнергетическом хвосте распределе
ния электронов по энергиям. Здесь мы приведем результаты расчета енн 
хротронных спектров. Детальные расчеты должны, разумеется, учитывать 
эффекты эволюции энергетических спектре.»։ электронов, но мы примем для 
простоты, «»то для разных моментов времени распределения электронов ио 
энергиям, будучи степенными, отличаются только значением £т«*. Мы по
кажем. что изменения £«,.» позволяют достаточно хорошо представить ре
зультаты наблюдений.

Результаты расчета для A’GC 4151. Как известно (см. напр., [2| ). 
зависимость плотности потока от частоты для синхротронного источника < 
распределением электронов по энергиям N{E)dE—kE dE длется 

выражением
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2J ..ц! 7
F. = CkH ։v ’ х 1 F(x}dx. (1>

■*/'<

Здесь С—постоянная (включающая в себя, в частности, расстояние до источ
ника), Н -перпендикулярная составляющая магнитного поля. А(х)— 
□»табулированная в |3| функция и

vr = 1.610" W (2)

(v. н »ц, если Н в гс и Етя՝ в Бэе}.
Данные о наблюдавшихся в 1968 г. в ядре NGC 4151 потоках синхро* 

тронного излучения в полосах I BV. взятые из [1]. нанесены на рис. I 
(точки). Поскольку наклон спектров изменяется, из формулы (1) следу
ет. что должно изменяться либо ß. либо vf. Как было указано в |1]. из
менения ß маловероятны. Покажем, что, меняя V. , можно получить се
мейство расчетных спектров, согласующихся с наблюдаемыми. Ясно, чт > 
уменьшение V« приводит к уменьшению потока Л. на данной частоте и к 
увеличению наклона спектра.

Сделаем два предположения. Во-первых, будем считать, что v. изме
няется за счет изменения Ewai. то есть Н — постоянно (в дальнейшем мы 
покажем справедливость этого предположения). Во-вторых, предположим 
что в максимуме блеска v, настолько велико, что в оптической области 
v<Cve. Тогда наблюдаемый в максимуме блеска спектральный индекс <•. 
позволяет найти 3(т= (ß- - 1 )/2, ß 1 г 2а). Зная 3 и заменив
нижний предел интегрирования в (1) на 0 (v ), можно, используя 
наблюдаемые в максимуме значения потока / в любом из цветов

А-1
найти постоянную С\ СкН . Теперь формула (1) может быть ис
пользована для расчета синхротронных спектров.

Если определять величину о по всем трем точкам (U, В. V), то в мак
симуме блеска а=֊֊0.08. Надо заметить, однако, что использование точ
ки. относящейся к цвету U. встречает следующее возражение. На поток в 
цвете U большое влияние оказывает эмиссионный бальмеровский конти
нуум. Поскольку v Сейфертовских галактик отмечена переменность поток.։ 
»H [41.можно ожидать и переменности континуума. Действительно, рас
считанный для NGC 4151 Оуком и Саржснтом [5] по интенсивностям 
бальмеровских линий поток в континууме для Х=0.36 р (Х„фф для цвета L' 
составляет 0.29X10 ’* вт/мг։и. Эта величина оказывается больше, чем 
поток от ядра в минимуме блеска для 27"-ой диафрагмы 0.17ХЮ * вт/м2/ц 
[ 11. Это определенно подтверждает переменность континуума тем более, 
что эмиссионные линии излучаются областью меньшей, чем 27„. Поэтому 
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дли определения наклона правильнее использовать только данные в цветах 
В и V. В этом случае а = 0.25, что дает р = 1.50.

Рве. 1 Результаты для XGC 4151

Вычисления были выполнены на ЭВМ студентами Ю. А. Шалберо- 
вым и С. В. Судаковым, за что автор приносит им благодарность. Верхний 
предел при интегрировании брался равным 10. Легко показать, исполь
зуя асимптотическое выражение для Г(х) при х>10. что ошибка при этом 
нс превзойдет 3%. Результаты расчета приведены в табл. 1 и представле
ны на рис 1 сплошными линиями. Согласие с наблюдениями следует при-

ВЫЧИСЛЕННЫЕ ЗНАЧЕНИЯ ly F ДЛЯ NGC 4151
Тоблицо 1

Nv кривой

1«

1 1 2 3 1 5

14.90 15.25 15.55 16.00 16.45

13.0 27.07 27 06 -27.06 -27.05 -27.05
14.0 — 27.44 27.40 -27.37 27.35 ֊27.33
14.5 27.82 -27.65 27.57 27.50 -27 47
14 8 -23.14 -27.85 -27.72 -27.62 27.57
15.0 -28.43 -23 04 ֊27.86 -27.71 27 64

знагь удовлетворительным, поскольку уклонения точек от кривых не пре
вышают возможных ошибок наблюдений. Небольшие систематические 
уклонения данных для цвета V' вверх от кривых, а для цвета В — вниз, воз
можно, связаны с небольшими неточностями (0’"01 0'"03) в уровне ми
нимального блеска NGC 4151. от которого отсчитывалось дополнительное 
излучение (см. [ 1]). 
749 -6
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Рассмотрение таблицы и рисунка показывает, что критическая часто
та изменяется в пределах 10й-9 -֊• 10 1 (примерно в 40 раз), для чего 
требуется, согласно формуле (2). ср.'.винтсльно небольшое изменение 

в 6.3 раза. Если же считать, что изменения V. связаны с изменением 
// , то величина магнитного поля должна измениться в 40 раз. В этом 
случае рассчитанные значения для кривой I по сравнению с кри
вой 5. например, должны из-за присутствия в формуле (1) множителя 

3*1
Н' уменьшиться еще на величину 1$40,г5 = 2, что, очевидно, не со
гласуется с наблюдениями.

Опенка напряженности магнитною поля и максимальной энер։ич 
электронов лля .\6С 4151. Представляет интерес оценить величины Н 
и по отдельности. Согласно |3| время в секундах, необходимое для 
уменьшения первоначальной энергии электрона Е(0) до величины £(/) (в 
Бзв) из-за синхротронных потерь при движении в магнитном поле Н гс, 
дается выражением

( = 1 I _1_____ 1_ I
3.810 '77 ■’ I £(/) £(0)|

Отсюда для уменьшения энергии в л раз требуется время

՛ ~ 3.810 "Н!Е{0) <3>

Обратим внимание (см. рис. 3 в |1]), что кривая 5 (< 101՛-՛ > от
носится к местному максимуму на кривой блеска (|.Э 2439984), а 
кривая 2 (у, Ю”’-՝) к непосредственно следующему за ним минимуму
^.0. 2439999). Интервал между этими датами составляет 15 дней, 
а отношение Е',^!'1Е!,^'’ - 4. Если отождествить уменьшение Е„. с 
высвечиванием электронов, то (3) дает

М;£Г.?’=0.61 (4)

С другой стороны, из формулы (2)следует

/■ЦЕ!,™'? =- 1.7610'. 15)

Решение (4)—(5) есть

Н. = 0.06 /с, 1
(6) 

Е™ 1.7 10= Бэе !

Необходимо отметить, однако, что время высвечивания может быть н мет.- 
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шс 15 дней (например, если в область с магнитным полем были впрысну- 
■ы дополнительные электроны). Поэтому равенства (6) должны быть за
менены неравенствами

Н 0.06 tc,

1.7 10’ Ä3«.
(7)

Выведенная нами оценка напряженности поля не противоречит результа
там. полученным для ряда разрешенных компактных радиоисточников во 
внегалактических объектах (Н » 1 ։с) [6], а максимальная энергия не 
представляется чрезмерной.

Результаты расчета для NGC 1275. Результаты наблюдении для этой 
галактики, взятые из [1], представлены на рис. 2. Для определения по
стоянной С, оптические данные сшивались с радио данными на миллимет
ровых волнах. Расчеты были проведены для трех значений а (—0.5, —0.6, 
—0.7). Для значения а= 0.7 удалось построить семейство различающих
ся значением V. синхгротронных спектров, проходящих через наблюдае
мые точки (сплошные линии на рисунке). Результаты вычислений содер
жатся п табл. 2.

Таблица 2 
ВЫЧИСЛЕННЫЕ ЗНАЧЕНИЯ IgF ДЛЯ 

NGC 1275

№ крхпой 1 2 3

•к՝
14.50 14.80 15.05

13 0 26.08 -26.08 26.03
14.4 —27.39 27.23 27.16
14 7 27.93 27.63 —27 47
15.0 ֊28.78 -28.15 -27.86

Кривая 3 (*с 10’'°') относится к максимальному наблюдавшемуся
’• леску, кривая 1 (л 10” 30) к блеску, близкому к минимальному. При этом 

изменилось всего в 1.9 раза. Поскольку данные для NGC 1275 менее 
подробны, чем для NGC 4151, мы не пытались получить одновременной 
оценки напряженности поля и Em«». Однако если считать, что магнитное 
поле в источнике, ответственном за оптическое излучение в ядре NGC 1275 
того же порядка, что и в компактном радиоисточннке (гз Л 1 ։с), то для 
максимальной энергии получаем заметно меньшее, чем в случае NGC 4151, 
значение Етл, 8.4 Бэе (для 1g ч 15.U5). Отмстим, что я [2] для 
объекта О.1 287 по результатам спектрофотометрии но время вспышки
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1972 г. получены приблизительно такие же значения максимальном энер
гии и напряженности поля (/7~0.6 ։с. Е,пв< ~8.6 Бэе).

В заключение отметим, что использованная нами схема является лишь 
довольно грубым приближением к действительности. Тем не менее она 
позволяет объяснить основные черты фотометрического поведения ядер 
Сейфертовских галактик. Полученные нами значения не оказываются 
неприемлемо высокими, а оценка напряженности поля не противоречит 
имеющимся данным о магнитных полях в компактных внегалактических ра
диоисточниках.

-Ленинградский государственный
университет
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ON A POSSIBLE MECHANISM OF THE OPTICAL 
VARIABILITY OF THE NUCLEI OF SEYFERT GALAXIES

V. A HAGEN-THORN

A family of calculated synchrotron spectra with differing critical 
frequency < represent reasonably well the results of UBV observations 
of the variable nuclei of Seyfert galaxies NGC 4151 and NGC 1275. 
It is shown that variations in are caused by rather small variations 
of For NGC 4151 it is found that H> 0.06 g, E„,. <1.7-10՜' Gev.
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Р Л С ПРЕ ДЕЛЕНИЕ ГАЛАК ТИК В ЯГЕЛЛОНСКОЙ 
ПЛОЩАДКЕ
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Для определения доли галактик, »ходящих п скопления н. и частное тп. п дновйыг 
иикмн, применяет« я iта1 нстическиц метод В Ягеллонской площадке ныиолнены под
счеты галактик ярчст^ц 21,,,П н малых областях вокруг 12276 галактик. Получено, 
что и видимые скопления входит около 50% галактик, причем 16% всех галактик при
надлежит к лнойным системам. Кроме того, показано, что характерный угловой радии 
скоплений галактик в .«топ площадке не превышает 7'.5. Угловое расстояние между со- 
«единч! членами одного екопления не больше 5—6'

Ягеллояскдя плошадка представляет собой область размерами в 6 <6 
и ՛ ;‘.ординатами центра: ’ - 11**19“* . 35 53'(201)0.0) Снимки обла
сти разными экспозициями и фильтрами получил К. Рудницкий на Па- 
ломарском телескопе Шмидта. На основе этого материала были созданы 
каталог и агл.ъ | 1|. которые послужили основой для данной работы. Важ
ным достоинством рассматриваемого материала является охват очень елг 
бых галактик (до 2 Г"0 в голубых лучах); кроме того, в данной области 
весьма мало поглошение света. Поэтому имеется хорошая возможность для 
ис< ’едования скоплений галактик

В этой работе мы используем статистический метод, впервые приме
ненный к звездам Б Фесенко [2] Метод основан на сравнении чисел объ
ектов в круговых областях в окрестностях фиксированных объектов с ана
логичными чис хами в таких же областях, но расположенных произвольно. 
К галактикам метод впервые применила Е. Звягина 13): впоследствии 
• •дин из вариантов этого метода II Караченцев применил для определен;։.। 
птш ситсльног • ‘тела двойных галактик [4]. В работе [3] исследовались 
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карликовые спутники вокруг галактик ярче 14'"0 (около тысячи галактик), 
в работе [14] рассмотрена выборка в 1016 галактик ярче14'"0 и изучена 
649 галактик до15т0 (звездные фотографические величины).

В данной работе подсчеты выполнены в окрестностях 12276 галактик 
до /ПрЬ^21т0. Кроме того, проведены специальные подсчеты с целью 
определения характерных угловых размеров скоплений и типичного угло
вого расстояния между соседними членами одного скопления. Определена 
доля галактик, входящих в видимые скопления (остальные галактики мо
гут быть одиночными или ярчайшими членами далеких скоплений, у ко
торых другие компоненты нс видны). Найдено относительное число двой
ных галактик. Результаты данной работы, полученные на новом материале 
и иным методом, подтверждают выводы работы [5] о распределении скоп
лений по числу видимых членов.

1. Характерный уг.ювой размер скоп.гений. Ягеллонскую площадку 
разделим на 49X49 областей размерами 7 5 7.5 каждая. Назовем А-об- 
ластями тс из них. в которых наблюдалось нс менее четырех галактик в 
интервале звездных величин тч от 17"'7 до 18”*6 (в желтых лучах). Эго 
области с заметно повышенным числом галактик рассматриваемого блеска. 
На всей площадке было выявлено 233 А-областн. В окрестностях А-об- 
ластей исследуем галактики с тч от 18’"6 до 19*"5 (слабые галактики). 
Определим среднее число п(<0 таких галактик, приходящееся на область 
размерами в 7 5 7 5 и находящуюся на расстоянии с! от центра А-области.

Рис. I.

На рис. I показано расположение таких областей при 1. 2 и 3: На
пример. предполагаем, что */=2, если |—2| ^0.5. Здесь и далее единица 
длины положена равной 5.
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Результаты вычислений, выполненных на ЭВМ «Мннск-32». пред
ставлены во второй строке табл. 1 н на рис. 2а. В третьей строке табли
цы 1 и на рис. 2б результаты вычислении приводятся для случая, когда 
вместо желтого фильтра используется голубой (тл 2Г"0). (Выявлено- 
349 А-областей).

<1 0 1 2 3

Таблица 1

1_____ 5 I " I -

I
1.112 1.079 1-085 1.082
2 557 12.548 2.522 2.4’9

1.652 1.159 1.105 1 115
3.054 2.679 2.570 2.584 

I

Рис. 2.

ям (</)
п4 <<Л

Слабая линейная зависимость /1 от <1 при объясняется, по-внди- 
мому. действием двух факторов: уменьшением предельной звездной вели
чины к краю пластинки и существованием неоднородностей в поглощающем 
слое Галактики. Определив коэффициенты указанной линейной зависимо
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сти способом наименьших квадратов при и проэкстраполировав эт;. 
зависимость на значения <1 — 1 и 0. находим освобожденное от влияния фо
на среднее чис ю галактик скопления в области:

для желтого фильтра

М0)=0.521±0.085.

н(1)=0.035±0.029;

для голубою фильтра

п(0)=0.428±0.094.

п( 1)=0.071 ±0.032.

Следовательно, типичный радиус скоплений галактик в Ягеллонскон 
площадке не больше единицы 17 5). Это. конечно, не исключает существо
вания небольшого числа значительно более обширных скоплений.

2 Доля га шктик. входящих а видимые скопления. Будем сравнивать 
два распределения чисел галактик: 1) в круговых областях с произволь
ными центрами и 2) в аналогичных областях, но с центрами в фиксиро
ванных галактиках; относительные частоты круговых областей, содержа
щих по П галактик, обозначим соответственно р,(л) и р.(н). Используя 
равенства (17)—(19) работы |2| (вместо чисел областей, рассмотренных 
в [2]. вводим соответствующие относительные частоты и применяем и- 
сколько иные обозначения), получаем:

Р.(п) 1>,(п / !)<?(/), (1)

Р\ <0)
(2)

, \ Р"(п 0 1 С? , .. .
<7(п)=г ■ У р,(п /!<?(<'.

Р> (0> Р, (0)
(3)

Здесь </(/)—вероятность того, что фиксированная галактика (она вы 
бнрается случайно) входит в скопление с числом видимых членов в данной 
круговой области, равным I. В частности. <?( 1) есть вероятность того, что 
фиксированная галактика окажется одиночной. Приближенные равенства 
(1). (2) и (3) превращаются в точные при неограниченном возрастании 
числа областей, по которым определяются относительные частоты Н 
Р9(п).



Таблица 5

к 17 1 3 0 <« 54 64 75 8 8

А', (0) 99С0 I 6953 4050 2465 1337 661 253
К, (О) 8721 4694 2357 1303 702 348 122

Ч <4 0.881+0.003 0.681+0.011 
t

0.587 +0.016 0 534 +0.021 0.531+0.029 0.531+0.042 0.486+0.065
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На картах атласа [1] были рассмотрены все галактики, сфотографиро
ванные с голубым фильтром — всего 12276 объектов ярче ‘21’0. Радиус 
элементарной круговой области взят равным 7 5: подсчеты выполнялись 
в такой области в окрестности каждой галактики и отсюда оценивались 
величины Р:(п). Для исключения возможных искажений, связанных с 
уменьшением предельной звездной величины к краям пластинки, а также 
с неравномерностью поглощения света в данной площадке, последняя бы
ла разбита на 36 площадок промежуточных размеров (1X1°). В каждой 
из этих промежуточных площадок рассматривалось почти столько же эле
ментарных круговых областей с произвольными положениями центров, 
сколько галактик оказывалась в этой площадке. Таким образом, число 
элементарных областей, не связанных с фиксированными галактиками, ма
ло отличалось от числа всех галактик и составило 12386.

Величины 12386 /’|(л) К,(") и 12276 р.(н) К:(п), полученные в 
результате подсчетов, приводятся в таблице 2. По этим данным определяем 
относительные числа одиночных и двойных галактик (см. равенства (2) 
и (3)

<7 (1) = 0.531 0.04'2 и ч (2) 0.164 г 0.095

Здесь средние квадратические ошибки оценивались по разбросу ре
зультатов в шести выборках. Этот результат хорошо согласуется с данны
ми. полученными в работе [5], в которой использовались иные метод и ма
териал (?(1)«0.61; <7(2)«0.15).

Итак, в скопления с двумя и более галактиками входит около 50% га
лактик Ягеллонской площадки. Здесь идет речь о видимых галактиках 
скоплений. Нс исключено, что вследствие наблюдательной селекции кажу
щиеся одиночные галактики в действительности являются лишь ярчайши
ми членами далеких скоплении, а двойные галактики входят в системы с 
гораздо большим числом членов.

3. Типичное угловое расстояние между соседними членами скопления. 
Если радиус R элементарной области, в которой ведутся подсчеты, суще
ственно меньше типичного расстояния р между соседними членами скопле
ния, то рассматриваемым методом скоплений обнаружить не удастся. По
этому, сравнивая результаты, соответствующие разным радиусам элемен
тарных областей, можно получить представление о величине р.

В таблице 3 приводятся данные о величинах К։(0) и К:(0) при ра
диусах R элементарных областей от 1 7 до 8 8.Соответствующие значения 
величин <?( 1) с их ошибками помещены в нижней строке таблицы 3.

При /?^5 4 значения <1(1) почти не изменяются при возрастании R. 
Следовательно, типичное расстояние р между соседними членами скоплс-
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ния среди галактик ярче21”0 и Ягсллонской площадке не больше 5—6'.
Тема работы предложена Б. И. Фесенко. Расчеты пыполиеиы на ЭВМ 

Минск-32».
Псковский государственный педагогический 

институт им С. М Кирова

THE DISTRIBUTION OF GALAXIES IN THE 
JAGELLONIAN FIELD

L. M. FESSENKO

The statistical method is applied for the determination of relative 
number of galaxies belonging to the binary and multiple systems. The 
counts of galaxies in small regions around 12276 galaxies in the Jagel- 
lonian Field are made. It is found that about 50% of the galaxies be
long to the visible multiple systems and about 16°/0 of galaxies 
belong to the binary systems. The characteristic radius of the ga
laxy systems in the Jagellonian Field does not exceed the Value of 
7 5. The typical distance between the neighbouring members of the 
same system is lover than 5' 6 . These results are applied to the 
objects brighter than mpi. 2T”0.
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ВАЗИАСИМП ГОТИЧЕСКИЕ РЕШЕНИЯ ЗАДАЧИ ПЕРЕНОСА 
ИЗЛУЧЕНИЯ В СЛОЕ КОНЕЧНОЙ ОПТИЧЕСКОЙ ТОЛЩИНЫ

I КОНСЕРВАТИВНОЕ РАССЕЯНИЕ

М. А. МНАЦАК АНЯН 
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I кргсмотргпл 5 октября 1975

Получены инии.и нм1потич<ч кне решения задачи переноса излучения н слое коисч*  
и >>пгич1ч:кпн толщины для консервативного случая монохроматического рассеяния со 

I 1ИЧГ1КОЙ ИНДИ1 атрнсой Эти решения по существу являются асимптотическими, и > 
"•лее точными, чем асимптотические решения Соболева, и практически применимы для 

он любом томи ины. При больших толщинах квазиаснмптотические решения переходя г 
и шестные асимптотики Соболева

1. Введение В недавней заметке | 1| автор установил принципиальную 
м< юность сведения задачи о диффузии света в слое конечной оптнчс- 

кой толщины к соответствующей задаче для полубесконсчного слоя. 11дся 
ыьлючается и том. что к рассматриваемому слою конечной толщины мы» 

• нно добавляется пилу бесконечный слои. В результате того, что суммар 
• ан среда также является иолубесконечнои, решения задач для конечной 

иолубесконечной сред связываются друг с другом посредством линейных 
отношений. Такой подход фактически представляет собой предельный 

случай метола сложения слоев Амбарцумяна [2|, когда добавляемый слой 
:чеет бесконечно большую оптическую толщину. В работе [3| автор ил
люстрирует этот путь решения задач для конечного слоя на примере мои«« 
хроматического рассеяния в однородной среде, а в [4| рассматривается уже 
рехмерная среда со сферической индикатрисой рассеяния. Эти пример»»: 
итаточно убедительно говорят в пользу эффективности предлагаемого 

пу ги исследования задач переноса в слое конечной оптической толщины
Что касается задач переноса в полубескоиечных средах, то можно счи

тать. что они в основном практически разрешены. Для решения этих задач 
^пользуется принцип инвариантности Амбарцумяна [5|. представляющий
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собой другой предельный случаи метода сложения слоев, когда добавляе
мый слон является бесконечно тонким. Задача для полубесконечной сре
ды. являясь частным случаем задачи о конечном слое, сравнительно про
ще последней и во многих случаях допускает даже точное аналитическое 
решение в замкнутой форме [7—9].

Получение аналитических решении в замкнутой форме для задач о ко
нечном слое представляется особенно важным и. строго говоря, пока это 
удается сделать только для частного случая монохроматического рассеяния 
в однородной одномерной среде. Поэтому для более сложных зада»։ жела
тельно было бы иметь приближенные решения, достаточно точные и до
статочно простые, позволяющие судить об аналитических свойствах реше
нии этих задач.

Первые аналитические результаты для слоя конечной толщины, нося
щие приближенный характер, принадлежат В. В. Соболеву [6]. Им полу
чены асимптотические решения для слоя большой толщины, то есть ре
шения. которые являются тем более точными, чем больше толщина слоя тп. 
Такне решения найдены почти во всех прикладных задачах теории перено
са и хорошо исследованы [7—9]. В частности, соболевские асимптотики по
лучены для задачи монохроматического рассеяния в однородной трехмер
ной среде с асферической индикатрисой для произвольного значения 7. (при 
наличии истинного поглощения).

Будучи асимптотическими по своему физическому смыслу, соболевские 
решения для слоя данной толщины т0 выполняются тем точнее, чем бли
же л к 1 и чем ближе к сферической индикатриса рассеяния. В лучшем, в 
смысле точности, случае—чистого рассеяния и сферической индикатри
сы, асимптотические решения, например, для функции Амбарцумяна 
<| (т,։, т|), гарантируют точность до единицы третьего знака, начиная с тол
щины ти~2. С уменьшением л и ростом вытянутости индикатрисы эти ре
шения сохраняют данную точность лишь при переходе к слоям большей 
оптической толщины Именно поэтому представляется важным получение 
таких приближенных решений, которые были бы более точными, чем Собо
левские, а следовательно, и были применимы к слоям меньшей оптической 
толщины.

Оказывается, что, исходя из полученных в работе [11 уравнений, уста
навливающих связь между решениями соответствующих задач переноса н 
конечном и полубесконечном слоях, можно получить асимптотические ре
шения, являющиеся более точными, чем соболевские. Для случая чистого 
рассеяния и при сферической индикатрисе рассеяния получаемые нами ре
шения. например, для функции Амбарцумяна ф(т0, т|), обладают точно
стью до нескольких процентов, начиная уже с толщины слоя тй = 0. При 
То~2 точность этих решений на порядок выше точности соответствующих
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Соболевских решении. При тв^> 1 наши решения переходят в асимптотиче
ские решения Соболева.

Аналогичное решение для частной задачи (для функции источников 
при чистом рассеянии и сферической индикатрисе) было «интуитивно• на
писано Ямамото [10] в 1955 г. Некоторое время подозревалось, что это 
решение является точным, так как вычисления по нему давали точность до 
третьего знака | 11|. пока в 1962 г. В. В. Соболев не показал [12], что ре
шение Ямамото не является точным.

Тем не менее. формула Ямамото продолжает привлекать к себе внима
ние своею загадочностью. Определенно, было бы интересно выяснить су.ь 
приближения, лежащего в основе формулы Ямамото, с тем чтобы получи։»» 
аналогичные решения для более общих задач переноса в слое конечной тол
щины. Получаемые нами здесь и в последующих работах решения как раз 
и являются такими обобщениями формулы Ямамото для более общих по 
постановке задач переноса на случаи произвольного л. асферической ин
дикатрисы, а также наличия перераспределения по частотам

Получаемые нами, по существу асимптотические, решения мы будем 
называть квазиасимптотнческими решениями, с тем. чтобы в дальнейшем 
отличать их от асимптотических решении Соболева. Настоящая статья по
священа выводу квазиасимптотических решений задачи об изотропном мо
нохроматическом рассеянии света в однородной трехмерной среде конечной 
оптической толщины для случая чистого рассеяния. Нсконсервативное рас
сеяние будет рассмотрено во второй части — продолжении данной статьи

'2. Уравнения для задачи о внутреннем световом режиме. 
Пусть г(՜', -. 'о, то ') есть вероятность того, что кнант, движущийся 
на глубине ' в направлении в слое конечной толщины '0, когда-либо 
пролетит на глубине * ••' в направлении т,. Эту же величину для полу- 
бесконечной среды обозначим через Г ('*,  та *).  Добавляя мысленно 
к слою конечной толщины полубесконечный слой [1]. получаем

• ^1. ^) = г(-',•> Г (•։', -0.՛„ ։>) г(-0. •. ։*. •)<*!՛. <А>
6

Это соотношение выражает функцию Грина г("', ", "0, т;, ') задачи 
переноса в слое конечной толщины через ее частное значение г("<„
•• -0. Ч> на границе слои и функцию Грина Г (т', т, ') задачи пе
реноса в полубесконечной среде.

Поверхностная функция Грина г (т0, т). ') в зависимости от
знака С совпадает с одной из величин у(~, 9. Э или д(՜, С),
введенных в [1]. Напомним смысл этих величин. Если в слое толщины 
*0 на глубине ' первоначально летит квант в направлении то веро- 
749-7
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ятность этому кванту выйти с той границы, в направлении которой 
первоначально летит квант, равна (", •., /„ <), а с противоположной 
г(т0 '• •«» ՝)• Те же величины для полубескоиечиой среды обо
значим через У и 7. При "’ — т,, из (А) следуют уравнения

։

< I > I
/(■0 ՛,. '.I ■- г(-„ ... | /(•<,, т„ ։»></(-, :֊, '.։</:■.

Если решена частная задача 11 >, то есть найдены у и г, то со
отношение (А) позволяет явным образом выразить функцию Грина 
г(՜ . ", "0, ՛) для слоя конечной толщины через функцию Грина 
Г (" , ", Л. •) для полупространства. Поэтому мы будем рассматривать 
только задачу (1).

В частном случае т„ = т наша задача переходит в задачу о вероятностях 
отражения /?(т. ц. £) и пропускания <?(т. »], с) слоем толщины т. а при 
£=0—в задачу о вероятности р(т. т,. ц) выхода поглощенного кванта из 
слоя толщины т0. В более частном случае, когда одновременно и т = 0 и X —0. 
мы имеем задачу о ф- и ф-функциях Амбарцумяна.

Складывая и вычитая уравнения (1). получаем независимые урав
нения

5(т,) ։(/,) -г | 2(’о. ՛„ :•) ։ (:>) </:*,

" Величины, относящие» я к среде конечной толщины, ниже обозначаются стр»»чны- 
мп букпамн. а к полубесконечиой среде (т0 = оо) — .чаглапнымн.

О
, (2)

II

для суммы и разности искомых величин

•’* ('։) 5 (т, "0, ,) =• у (.0, I), ,) ֊ (-о ■» п» ’)» (
М'Л М-» 'о» ги ’) =</(’» -О» го •) г (’о -О- 

связывающие их с соответствующими величинами для полупространства

5Ы 5(Т. ТО. ГО :) = У(Т, т„ ;) + 7(-о (4)

Н(т/) аг /7(Т, ТО> :) = У(т, - 2(т0 - т, <).
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Итак, мы рассматриваем уравнения (2) в общем случае, отвлекаясь 
■ •т того, какая конкретная задача решается — о внутреннем световом ре
жиме или об отражении и пропускании, поскольку все они описываются од
ним и тем же уравнением (2). Уравнениями (2) могут описываться в дру
гие задачи [ 11, например, о выходящем излучении при заданном распре
делении внутренних источников в слое толщины т... При этом соответ- 
i твующне величины S и Н для полубссконечнон среды должны считаться 
известными.

Уравнения (2) справедливы и для случая асферической индикатрисы 
рассеяния, но для вероятностей, проинтегрированных по азимуту. Они 
представляют собой независимые линейные интегральные уравнения. За
мечательно, что в этих уравнениях т, т„ и X являются параметрами, причем 
известные величины Y н Z зависят, вообще говоря, от трех аргументов. 
Для сферической же индикатрисы рассеяния ядро Z(t,»], £), как и 
Г(т. i|. X). выражается через функции всего лишь от двух аргументов [4J. 
По указанным причинам уравнения (2) особенно удобны для численного 
решения поставленной задачи.

Таким образом, нахождение точного решения задачи для слоя конеч
ной толщины т. сводится к решению интегрального уравнения (2). ядро 
которого при изотропном рассеянии, как показано в 11, 4], имеет вид 

где

>гС'} | (6)
Л (О, »,։ .1 С ‘ иО

а Ч) вероятность выхода кванта, поглощенного на глубине ' 
полубесконечной среды, в направлении причем, Р(0, >,) ֊ (/,2)

функция Амбарцумяна. В работе [4] функции Р и Г определены 
как

т.:)-: Г/1;’1*’?. -> = с 1՜ '■'՝ (7)
о 11 У И

Одновременно эти функции являются решениями дифференциальных урав
нений. приведенных н [4]. с начальными условиями

Г (0.0 = 1. НО, ,,)-?(»,)- I. (8)
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и соответственна представляются интегралами

е"Ч (е ’ Ф(т')</-', Р(-. '.) - [е (9)

О х

где Ф(т) — резольвентная функция Соболева.
Подставляя в (9) известную асимптотику для Ф(т) 

ФН։Л՜* ’,

получаем асимптотические выражения для Р и Р при тЭ>1:

/’(■. т.)«Д—-5— е Й-. ')~Л , ՝ (10)
1 — Ал 1 — к.

Здесь .4 н к — постоянные, определяемые соотношениями [6. 71

3. Асимптотические выражения. Приближенные решения интегрально
го уравнения (2) получаются использованием того или иного приближен
ного выражения для ядра 2.. Обратимся, например, к выводу асимптотиче
ских решений Соболева. Они получаются при замене 2(т. Т), £) его асимпто
тическим выражением при тЭ>1 [6, 71:

г(т, т„ О = Л А --------------------------- е՝*;, (11)
2 (1- Ал) (14֊'.)*

следующим из (10) н (5). Асимптотику Г можно получить также подста
новкой в (6) известной асимптотики Р(т. т|):

Р(-, л) = — А- е-*’. (12)
2 1 -Ал

В приближении (11) уравнение (2) имеет вид

5(л) = ։(л) + /’('о- у.)։4. «(л) = Л(л) — Р('ы л)Л4, (13)

где введено обозначение
1
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Из уравнений (13) делением на 1 — к՛, и интегрированием по г, 
определяются и величины и /ц:

, Н,---------------- • Лг    
! + />*(-*) ------------- 1֊ Л (֊о)

Выражения (13) совместно с (15) и определяют асимптотические ре
шения Соболева для величин 5 и Л, характеризующих внутренний режим 
в слое большой конечной толщины, через соответствующие величины 5 и Н 
для полубесконечной среды. Величины 5, и Н, можно вычислить по форму
лам. приводимым в Приложении.

Для получения же более точных асимптотических решений, или. как 
мы их называем, квазиасимптотнческнх решении, поступим следующим об
разом. Заметим, что в уравнении (2) ядро 2(т. Г), £) интегрируется по вто
рому угловому аргументу £. Имея в виду (5). замечаем, что на неизвестную 

функцию умножается н интегрируется величина Г(т,5). в то время как 
функция Р(х, ц) выходит из-под знака интеграла. Вся трудность решения 
уравнения (2) как раз и состоит в нахождении указанного интеграла, со

держащего /'՜.

Вспомним определения (7) функций к и к. Функции У(т, ц. С) и 
2(т, >), С) описывают одну и ту же физическую величину, но при разных 
знаках £: это — вероятность выхода кванта, движущегося в полубесконеч
нон среде на глубине т в направлении £ (положительном, к выходу — У. и 

отрицательном, вглубь — 2). Поэтому физически к и к также представля
ют собой одну и ту же величину, первая относится к выходящему кванту, 
первоначально двигавшемуся в сторону границы, вторая—внутрь среды.

Величинам к и Г можно придать следующий физический смысл. Пуст» 
на глубине т в полубесконечной среде в направлении £ движется квант. 
Тогда вероятность этому кванту поглотиться в бесконечном тонком слое 
толщины <1х. лежащем у границы среды, в зависимости от знака £, согласно 
физическому смыслу правых частей (7). равна к (х, 0^- или /•’(', 3 

(При С = 0 эта вероятность есть Ф (с) </-).
Сделанное выше замечание очень важно, и вот почему. Дело в том, что 

из-за указанной разницы в направлениях первоначального движения кван

та. величина Г, описывающая выходящий квант, первоначально двигавший
ся на глубине т внутрь полубесконечной среды, естественно, должна вы
ходить на свой асимптотический режим при меньших т. чем величина к, 
описывающая квант, первоначально двигавшийся в направлении к грани
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це. Ведь квант, движущийся вглубь среды, до первого своего поглощения 
успеет достаточно глубоко проникнуть в среду и прежде чем выйти из сре
ды — «<асимптотизироваться». Точнее, асимптотики этих величин для дан
ной глубины т выполняются тем лучше, чем ближе £ к — 1. и тем хуже, чем 
ближе £ к 4- 1

11так, наше основное заключение, на которое опираются дальнейшие

выводы, состоит в том. что асимптотика функции Л’(т. £) достигается при 
гораздо меньших т. чем асимптотика ^(т. ц).

Для приближенного решения уравнения (2) для нас важно, чтобы в

функции /*  (т, £) происходило разделение переменных Формула (10) дает 

асимптотическое разделение переменных у функции Р при больших т. По
скольку мы ожидаем, что оно приближенно будет иметь место и при мень

ших т то напишем для /(т. £) следующее квазиасимптотнческое выражение

Л-, ж-)?-*՛  ——=С(՛)—— (16)
1 ; К 1 К

то есть примем, что -4. вообще говоря, зависит от т. Если предположить, что 
представление (16) имеет место, то подстановка его г. выражение (5) для 
ядра 7. позволнч решить интегральное уравнение (2). При этом выраже
ние для /*(т.  ц) будет сохраняться точным. Получаемое таким путем реше
ние будет более точным и справедливым при меньших толщинах слоя, чем 
Соболевские асимптотики. При больших же толщинах слоя, когда для 
/*(т.  1]) можно ьзять асимптотику (10). наше решение переходит в асимпто
тическое решение Соболева.

Для того, чтобы получить количественное представление о точности 
приближения (16) для случая чистого рассеяния:

г(т. :)^с(п-:. (17)

мы приводим таблицу 1 значении функции / (т. £). вычисленной нами по 
формуле (9) (с точностью до единицы последнего знака). Мы видим, что 
приближение (17) прекрасно выполняется почти для всех т^О, исключая

разве лишь область малых £ при малых т. Это отклонение поведения Р 01 
квазиаснмптотического (17) при малых £ для малых т не может сильно по
влиять на точность квазнасимптотическнх решений, по той причине, чго

функция Р фигурирует в основном под знаком интеграла, и кроме того, 
помноженная на величины, в свою очередь также стремящиеся к нулю при 
£֊Ч).
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ЗНАЧЕНИЯ ФУНКЦИИ 7 | ДЛЯ СЛУЧАЯ ЧИСТОГО

РАССЕЯНИЯ

Тиблица 1

0 02 0.05 0.1 0 2 ... 07 *

0 I 0.25 0.23 0.22 <1 21 0.20 0 |ч 0 18 0.18 0.17
0.2 0.45 0.43 0.42 0.40 0.38 0.37 0.36 0 35 0 35
0.3 0.64 0.62 0.60 0.59 0.57 о 55 0.53 0 53 0 52
0 4 0.83 0.81 0.79 0.77 0.75 0.72 0.71 0.70 0.69
0 5 1.01 1 00 0.57 0'5 0.93 0.90 0.88 0.88 0.87
0.6 1.19 1.18 1.15 1.13 1.10 1.08 1.06 1.05 1.04
0.7 1 37 1 36 1.33 1.31 1.28 1.25 1.23 1.22 1.21
0.8 1.55 1.53 1.51 1.4 • 1.46 1.43 1 41 1.40 1.39
0 9 1.73 1 71 1.69 1 .6б 1.63 1.60 1 .58 1.57 1 56
1.0 1.91 1.89 1.87 1.84 1.81 1.73 1.76 1 75 1 73

Если же сравнить асимптотическое выражение функции Л(т. ц) с точ
ными значениями по таблице 22 из [7]. то увидим, что согласие может сч •- 
։аться удовлетворительным только начиная с ТА?2.

Относительно хуже всего квазиаснмптотическое выражение (17) вы
полняется при т —0: при этом согласно (8) оно соответствует приближению

Г(0. -(I) 1 С (0)' или (см. табл. 2)

г 1.91:. (18)

Этот линейный рост <|(1) при чистом рассеянии, как известно, неплохо вы
полняется [ 131.

Приближенное выражение (17) выполняется тем точнее, чем больше г. 
поэтому оно по существу асимптотическое, и все последующие наши выво
ды. основывающиеся на единственном приближении (17). также носят 
асимптотический характер, то есть выполняются тем точнее, чем больше 
значение т

4. Решение уравнений. Итак, мы рассматриваем трехмерную задачу о 
внутреннем световом режиме в слое конечной оптической толщины т... Сре
да предполагается однородной и изотропной, рассеяние — монохромати
ческим со сферической индикатрисой Ниже рассматривается случаи кон
сервативного. или чистого рассеяния. Ав1.

Конечно, случай чистого рассеяния может быть получен предельным 
переходом /.—1 в общем решении для произвольного Л. но этот путь пред
ставляется довольно громоздким. Как известно, в случае чистого рассеян тя 
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мы сталкиваемся с процедурой раскрытия неопределенности при решении 
уравнений. Мы рассматриваем уравнения (2). а не (1). по той причине, что 
эта неопределенность содержится только в одном из уравнений (2) — в 
уравнении для /1.

Наша задача состоит в решении уравнений (2) в квазиасимптотическом 
приближении (17). В этом приближении ядро (5) интегрального уравнения 
(2) переписывается в виде

/(-. Ть -.) = -у Ь (19)
2 4- * *

 3о = I. (26)
* Во избежание недоразумении заметим. что обозначения (23) и (14) не переходят 

друг В друга при 0 или V 1 1с.

Преобразуем это выражение к более удобному виду

А, '.) = а Т,) +- А<2гЛ2 , (20)
>4 + С 

где введены обозначения

а(՜. ».)-֊֊ Си) ^(7,), (21)

6 С. ».) = ».[₽(֊, Ч) а(т. г,)|. (22)

I 3При больших т имеем <։-*₽-*-»-  Лф(л)» а величина т)) обращает
ся в нуль, так что мы приходим к приближению для 2, использованному 
в асимптотических решениях Соболева. В этом смысле величина 6(т. >|) 
служит квазиасимптотнчсской поправкой к Соболевским асимптотикам. 
Введем обозначения’

I !
/.= (/(с)^. Я=(—(23>

V *1  + I*о о

Используя квазнасимптотическое выражение (20) для 2. перепишем 
уравнения (2) г. виде

2>(А) ^ ։('.) а Го. ’.)։« л 6 (՛«. т,)։., (24)

Н(’<) = л (<1) — а ч) Ло — Ь (•։,, т() А,,. (25)

Займемся определением величин А„, л, и А,,.
Так как при чистом рассеянии квант наверняка выходит из слоя, то
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Для того, чтобы найти 5,, и Л,, разделим уравнения (24), (25) на 
71 4՜ • и проинтегрируем по

5: = 5; 4֊ а. (-.,) + (27)
О

Н-. = Л: - а, (-,) Л„ СЛ,<Л). (28)
Л Ч о

Покажем, что интегралы в правых частях (27), (28) в квазиасимптоти
ческом приближении равны нулю. Рассмотрим, например, первый интеграл

6(ч>. 4)4',
ЧЧ -

5 (р) Ь -

Но

6„. = Г = _1_ I ГАМ _
(Ч + ') (Ч + Р) ՛- — И I 3 Ч + !‘ 

О о
, (20)

ч) I Ь,-Ь,
ч+» I ՝ — I*о

Интегрируя (20) по ц и замечая, что 2,»в 1. в квазиасимптотическом при
ближении находим

I I
Ь (-■) 1 ֊ Гае, ч)</ч = — р,-г(ч)</'. 1 -֊у- (30)

о и
Другими словами, в квазиасимптотическом приближении А;(՜) не за
висит от параметра I. Поэтому нз (29) следует, что 6.: = 0.

Итак, для определения и Л-. из (27), (28) имеем:
3 : = 5;-а;(-0), (31)

Л:= Н, + а:(:<,)Л4 (32)
Остается найти Л». Для этого проинтегрируем уравнение (2) для ՝ч 

при произвольном X:
I

Н0^/։а— ( 70 ('а- 1‘)Л(|‘)</Р-



670 М. А МНАЦАКАНЯН

Используя выражение (П.7) и приближение (17). получаем

Но - Ло[1 Ро(-„)] 4- I ~/ С(т0)Л,. (33)

Однако в (33) входит неизвестный первый момент Л։. Для его опредс- 
лення проинтегрируем уравнение (2) для Л. предварительно помножи.» 
его на 1]:

I
Н, = Л, г, (՛„. !>)Л

о

Используя здесь выражение (П.8)

:0 ?(') А’('. I З^д(’) ; Р Ч

где через 6 мы обозначили

4 = £Д —1. (34»
I 3 

имеем

/7։ - (1 — *)Л ։ Лод(-о)| ' = 1-

Введем еще одно обозначение

։ = 2 - = 1-4. (35)

Подставляй Л, из предыдущего выражения в (33). после несложных 
алгебраических преобразовании с использованием (П.6), окончательно на
ходим выражение 1։*  через величины, характеризующие полубесконечную 
среду:

, “ гтД=- - С<*Л н՝
к _ !__ V ' ՛- •*  ____ .

Заметим, что величина /7, содержит .множитель! 1 /.который сокра
щается, и процедуры раскрытия неопределенности типа «0/0», обычно при
сущей случаю чистого рассеяния, в данном случае нет.

Итак, последовательность решения уравнений (2) для задачи о внут
реннем световом режиме в слое конечной толщины т„. в квазиаенмптоти- 
ческом приближении, следующая:
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находим А„ из (36), 

находим Л; и на (3]) и (32), (37)

находим /1 и ։ из (24) и (25).

В выражения (31), (32) входит вели<ина а ('„). равная

<>;(•’ I °(՜' ' С(-) 1-^֊ </!' =■֊֊• (38)
.1 £ 2 .) !՝•*'• ?(->« о

Для вычисления /7. в II,. согласно (4) равных

Л.(-., ;> г„(-., -.) г0(ч-:). ч. •) Н(՜.') ■?,(:<,֊֊ •>. 

используем интегралы, приводимые в Приложении. Согласно (П.7) и 
(П.10), с учетом (П.6) имеем

-»I $(-, т) (?(-) 1-Л'С. '•) -Г/’(-о- <39>
II ->• |>.-I

Согласно (П.8) я (П.10), находим

//,{-. ч,'-) = </ь) <7(-о--) 2:--^[Г(т, :)+Г(т„ т. ’.)]. 
V з

Подставляя найденные //.. и /7, в (36). получаем 

О -
н-о -)֊ <;(-)] + —-•[/•՝(•, о । /-’(-о-'.:>֊Х’(-оН

I. • _____ ______________ .

5 Частные задачи. Рассмотрим задачу о нахождении функции источим*  
коп в слое, освещаемом с одной стороны изотропным излучением. Легко 
видеть, что в этом случае

1 
(* 11/>(-՛ Д (",-«> ’.)</а = —(։»+Ао) — (/։„ 1).

н

Положим в (40) 0 и заметим, что /'(т, 0) /'('. 0) = 0:

, , . , а(тг 2՜) Е 2(<?(т0 -•) Ч(Н]Лл ( ) --- ----- --------------------------------- -

(41)

Здесь использовано тождество

(42)



672 М. А. МНАЦАКАНЯН

1 4- = —• (43)
а/3 з

Теперь нетрудно найти выражение для функции источников (41):

Д(.) = И-О ■) 1 <?(•»֊ -) 4 <?(-„) <?(■) (44>
»•« + 2<?('о>

С точностью до обозначений это решение совпадает с решением 
Ямамото [12] (если заменить - —т0 1/а — к и к ('0) ^(т0) — О(* о)). 
В формуле Ямамото фигурировали две постоянные £(“0) и (2(’п)» 
подлежащие численному определению способом подгонки. Они не 
независимы и выражаются через величину С (т0), последняя и под
лежит определению (см. ниже). Такая связь между к и <2 была по
лучена и в работе Кинга [И, 12].

В задаче о вероятности выхода поглощенного кванта, согласно 
(3), р(", ’0, *,)  (8 + Л)/2. Складывая (24) и (25) при С = 0, по
лучаем

Л>(՜. "о. 1) = 1)4֊ ,2՜՜ °(~0' ' 2 **'  *’('«>

Вычисляем (см. (40), С — 0)

_Ао ~ 1 <7 (~о 7(~) <71 ~о) . 0$
2 «ч> 4~ 2<Г (’о)

Согласно (31) и (32) и (4) при I 0

/>..) ֊ (5, - Н,) а, = РД-<, ֊ ■> ~ «■МЖ

Учиты ная, что
Н,(-. 5,(-. Р,(Ч) + Р.(-о •).

и

рг(-) =. ГР(-’11).</.. = ~£11 (47)
.Н+Н ?и)
о

и принимая во внимание, что согласно (21) а ,(՜) С(") г (л), находим

Р(--. ֊-о, Л) ~ Р(֊.’() 4 а (4,1)4-
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Если разделить (48) на т/ и устремить *0,  то получим

Ф(-.-») = Ф(-) + ֊С(т0). (49)

Рассмотрим частный случай, когда ' — 0. Из (45> находим

После небольших преобразований из (48) получаем следующую квази*  
асимптотическую формулу для функции ?(* 0, у,) Амбарцумяна

1С(т0)|. (51)
| 3 ’"0 -

В приближении (17) ее можно переписать и в виде

5) 5(,() [?(ч)+Г(*„’.)-Г(т0, (,)|, (52)
«’о 2<7Г*о)

интересном тем, что при "0 0 она точна: ? (0. т<) - 1.

6. Функция С('). Функция С(") определяется как коэффициент

пропорциональности н выражении (17): /г(*,  ^С(-)С. Поскольку
оно приближенное, то функция С(') обладает некоторой неопреде
ленностью, тем большей, чем меньше ". В пределах этой неопреде
ленности положим, например, н (17) С 1:

С(^) = Г(т, 1). (53)

Тогда таблица этой функции дастся последней строкой табл. 1:

~0 0.02

С (-) 1.91 1.89
г 0.15 о.1з

ФУНКЦИЯ С (-) 
0.05 Год о.2 I 0.4

1.87 1.84 1.81 1.78 
0.10 0.06 0.05 0.03

Таблица 2

1.76 1.75 1.75 | 3
0.01 0.005 0

Во второй строке табл. 2 приведен порядок неопределенности

1 з с (54)
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При больших ", С(’) | 3. и наши формулы, учитывающие от
личие функции С(") от С I ) 13, переходят в Соболевские асимп
тотики.

Поскольку С(т) содержит неопределенность ~~ Л, то важно выяснить, 
насколько эта неопределенность может повлиять на численные результа
ты. Для этого рассмотрим, например, формулу (44) для функции источ
ников.

Варьируем выражение (44) по С(т„):

!-и '-j 1 (՛■*■  ~о)<?<-..) -о !</(■!,'■> «H')I 1S5.
'■С и :С 13 [«-.,+• 2<7 (-о)|г

Заметим, что при " т0/2, для середины слоя, как и для "0 0, фор
мула (44), согласно (55), дает точное выражение для В, то есть, 
•»В 0, независимо от выбора значения (’. Учитывая, «ito В I 2, 
легко оценить величину ошибки ‘>BtBt обусловленной неопределен
ностью выбора функции С. Оказывается, что при всех " и "0 
оВ/Z? 0.5 %. Итак, в пределах приближения (17), неопределенность 
н функции С('о), видимо, не должна существенно влиять на наши 
результаты.

Ниже (таблица 3) приводятся результаты вычислений, проведенных 
по квазиаснмптотическон формуле (52) для функции Амбарцумяна 
’|(т„,1]). При этом нами использованы таблица 22 работы [7] для f(T, t))

и таблица 1 для А(т, £). дающие значения этих функций с точностью до 
единицы третьего знака. Результаты также обладают таким порядком точ
ности (и большей). Точные значения <| (т0, ц) для сравнения взяты из таб- 
\ип 12 и 6 книг [7, 8] .

Таблица 3

1.153 1.156 1.162
1.15 1.16 1 160.1 1 ОСЮ

1.00
1 132
1.13

1.14«
1.15

0.2 1 000 1.197 1.239
1 000 1 198 1 236

0.4 1 000 1 264 1.353
1.000 1 261 1 344
1 .000 1.326 1 5(Ю
1 000 1.327 1.510

прибл. 
точи.

1.251
1.251

1.262
1.259

1 266
1 265

прибл. 
точи.

1.392 1 416 1 42« прибл.
1 390 1.413 1.429 точи.
1 624 1 702 1 757 прибл.
1 626 1.703 1 757 точи.

Полученные нами квазиасимптотические решения переходят в 
асимптотические решения Соболева при больших :0, когда С('о) I 3.
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Одновременно это означает замену всех величин на соответствующие 
асимптотические, например, a —1, Р(* о, ><) (| 3 2)*î?(rJ,  «(* 0«т/)՜*
-(| 3 2)л?(г։). Л ('и. yi) • 0 и т. д. Другими словами, кзазиаснмпто- 

тические решения учитывают отличие функции С('о) от С( ) 13
при малых По этой причине параметр < С ('«,)/1 3 1 можно 
назвать малым параметром квазиасимптотической теории. В этом 
смысле асимптотические решения Соболева соответствуют нулевому 
приближению по параметру то есть, пренебрежению членами по
рядка и выше Наша же кназиасимптотическая теория соответствует 
учету также членов порядка о, но пренебрежению величинами о2. 
Например, приближенное равенство нулю Ь, (29) на самом деле озна
чает, что *а.

В соответствии с этим, и закон сохранения числа (ротонов при 
чистом рассеянии, /0(т, •) = 1, выполняется с точностью до чле
нов порядка '•՝. В худшем случае, при ' = О,

I 1
—J ф (!»)</.»= — | (1 -U 1.91 ;,)</։» = 0.98. 

и и

закон сохранения справедлив с точностью до 2%.

7 Приложение. Множество полезных соотношений и интегралов мож
но найти из полугруппового соотношения ! 1. 4. 14. 15J

I
У(՜, + '•՛. '•) = р !•) !*.  •) (50)

О

или из

Z('։ + •) = р (-I. !‘) /(‘1. 1‘. •)</!■

О

при подстановке в них явного выражения для Y [ 1. 4] :

ТО, Ч, h) ? (՜՛ Т,) - ;) е ''Oi-o (57)

при значении т=т„ или подстановке Z(t., р. 1) из (5). и имея в виду раз-

Это пырвженне впервые получено в неопубликованной работе В. В. Инанопа в 
1958 г.
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личные соотношения между величинами У, 2, Г, Р, Р и <р. приведенные 
в [4]. а также используя их асимптотические выражения при т.-*оо.  Мы 
приводим только основные интегралы.

Нижеследующие выражения справедливы при произвольном значе
нии л.

гп)= А-. '-у ч)-А.,+у :> _
л 1‘+л ■ '

(ПЛ)
_ Г(т„ Т|) Г(т,, т,) — /г(т|, С) 

? (ч) ч -

Полагая т: = 0. находим

= _2_
.1 н-г'. ?(■',) ч֊'-

I»
Указанным путем находится и интеграл

I
4֊ч </р 4т՛ —г -л г(•• ՝)> <п.з)
2 ч — н 2 >։+(

/. 1 7
где Л (■/,) =1 — т, 1п —-—'• Это выражение можно рассматривать как 

сингулярное интегральное уравнение для /(т, •<;, (), обращающееся, в 
частности (при т 0 и ( 0), в известные сингулярные уравнения для
R. (т„ С) и Р(-., г).

Формулы (П.1) —(П.З) справедливы при любых значениях т„ в ча 
стности, и при ч = \/к. Например, из (П.З) при », 1/к получаем

3 1— 14-«
и

(П.4)

Выше в работе были использованы выражения для нескольких момен- 
I

тон С) = "Ц, С) дц. Укажем, как их можно вычислить.
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Полагая в (П.2) >1 = 0. имеем

Z-Л-. о = 1^՛'’^" ■* = !'(;՛ •*  ■ (П.5)

6

Это следует непосредственно и из определения (7) функции F.
Из дифференциального уравнения для Р(т, 1]) интегрированием по ц 

находим [7]

Л>(-) = 1 -r~QM. (П.6)

Здесь <?(•) 1 Ь ( Ф (/)<//, а при чистом рассеянии ' — 1,
6

QN= Г ЗЬ+</(-)].

где Ц(т) — функция Хопфа.
Вычислим 2в(т. £). Непосредственное интегрирование выражения (5) 

дает
1

= f rh ;)</,, = ± 71) + FO.OIrfr,

о о
(П.7)

՛•>- ~z •> = л><՜) । -,).

Найдем £,(т. £) для случая чистого рассеяния. Для этого разложим 
выражение (П.4) по степеням малого Аг:

1
^?(1 +•..)</,-Zo4 tZ,+--- =(1 -Л-: + ...)(1-К+ •■•)

Подставив сюда Zo из (П.7) и устремив k--0, получим

2,(֊, $ = Q//3. (П.8)

В частности, при J=0 отсюда следует

Р,(7) = <?('). (П.9)

Аналогично можно найти следующие моменты Z,. для случая чистого рас
сеяния. сравнивая коэффициенты при одинаковых степенях k в разложе
нии по степеням k выражения (П.4). 
749—8
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Соответствующие интегралы, содержащие диффузную часть У. полу
чаются из приведенных формул заменой [4]

Ft-, о. (П.ю>

За внимание к работе и обсуждение результатов автор выражает бла
годарность академику В. А. Амбарцумяну, член-корр. АН СССР В. В. Со
болеву в Э. X. Даниеляну. Последний вычислил интеграл (П.7) и другим 
путем получил (П.8). Автор выражает глубокую признательность В. В. Ива
нову за полезное обсуждение работы и ценные замечания. направленные 
к ее улучшению
Бюрлкаиская астрофизическая

обссрипТорня

THE QUAS1ASYMPTOTIC SOLUTIONS OF THE RADIATIVE 
TRANSFER PROBLEM IN AN OPTICALLY FINITE SHELL.

I. CONSERVATIVE SCATTERING

M. A. MNATSAKANIAN

The quasiasymptotic solutions of the radiative transfer problem in 
an optically finite shell in the case of monochromatic isotropic conser
vative scattering are obtained. These solutions are in fact asymptotic 
ones but they are more correct than the well known Sobolev’s asymp
totic solutions and can be practically applied to a shell of an arbitrary 
thickness. If the thickness is very large they turn into Sobolev’s 
asymptotics.
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КОСМИЧЕСКИЕ ЛУЧИ ОТ ПУЛЬСАРОВ

Г С СААКЯН. Д. М. СЕДРАКЯН. Э В. ЧУБАРЯН. Р М АВАКЯН. 
Г. П. АЛОДЖАНЦ

Поступила 12 июля 1974

В работе предлагается коиый механизм генерации космических лучен и магжпчифс- 
рс пульсаров Получены формулы полного числа частиц п магнитосфере, скорости умень
шения этого числа со временем и второй производной периода по времени. Исходя из 
наблюдаемого потока космических лучен, оценено полное число пульсаров и Галактике. 

■ также их распределение по периодам (предполагается, что космические лучи в 1>снов- 
ном генерируются пульсарами).

В ряде работ [1—31 высказывалась идея о том. что космическое излу
чение генерируется в пульсарах. В работах [2, 3] предполагается, что кос
мические лучи высоких энергий образуются путем ускорения частиц за 
световым цилиндром в волновом поле магнитно-дипольного излучения ко
сого ротатора.

В данной работе предлагается иной механизм генерации частиц косми
ческого излучения в магнитосфере пульсаров.

I Магнитосфера пульсаров. Параметры магнитосферы пульсаров ис
следованы в работе [4|. При наличии сильного магнитного поля, у вра
щающейся барионной звезды в окрестности ее магнитного экватора обра- 
•устся кольцеобразная плазменная магнитосфера со следующими пара
метрами: внутренний радиус кольца равен

-=(2^Г- <’>
где М — масса звезды. 52 — угловая скорость вращения. В области рас
стояний нет вещества. Здесь /?— радиус звезды. Плазма про
стирается до светового цилиндра, т. е. до расстояния
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(2)

где с — скорость света. Эффективная толщина магнитосферы порядка

7.42 10* (3)

где Т = 10'7՜,—температура плазмы. Предполагается, что ось вращения 
совпадает с направлением магнитного момента.

Радиальное распределение плотности частиц в плазме определяется 
уравнением диффузии [4]

дп (г, /) ~ I , , .---- ---- г ։г'п։(г, 1) I 11
| п*(г,/} к Т ]Г (4)

Здесь введены обозначения: 

где П — плотность частиц в водородной плазме, ц — магнитный моменг 
дипольного поля, «I — масса протона, г — расстояние от оси вращения. 
к— постоянная Больцмана, е — заряд электрона. Уравнение (4) допускает 
автомодельное решение вида

п(г, /)=№■ (5)

Подставляя (5) в (4) для 1(г) получаем следующее уравнение:

Г 7 "»Ц- г СтМ 1 _7\
• : \ кТ кТ г‘ Г г

, 4т'2' 2.5втМ 1 \ 1 0 (б)
\ кТ кТ Г3 ) 2тг*

где штрих означает дифференцирование* по г. Приближенное решение это
го уравнения с граничными условиями

/(<-,)=/(<=) ֊о
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имеет вид [4]:

Полное число частиц в магнитосфере равно 

00 г7У(/1 = [ е՜՜՜’1’«/։ \rf\ridr.

— ОО г>
Учитывая (3) и (7). находим

лг (О = -ЗУ-10* /(8)
I \ М /

где рм - 10 р. а р — 2՜ период вращения пульсара. Перепишем 
формулу (8) в виде

(9) 
1 4֊-//0

Здесь введено обозначение / = т=0 соответствует моменту наблюде
ния пульсара и

Ч(р) = -2-35 10*. у3 (10)
/0 \ Л7 /

представляет собой число частиц в момент времени т=0. Из (9) видно, что 
есть время, за которое число частиц в магнитосфере уменьшается вдвое.

2. Некоторые соотношения между параметрами пульсара. Предполо
жим. что наблюдаемое замедление скорости вращения пульсаров обусловле
но утечкой частиц у светового цилиндра. В соответствии с этим предполо
женном можно написать

</Т «Л
(И)

где Ь — момент количества движения звезды. / — момент одной частицы, 
покидающей звезду у светового цилиндра.
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/=г.— —. (12)
с И

г — энергия частицы. Из двух последних формул следует

= (13) 
р il“ d՜

/ — момент инерции барионной звезды. Легко заметить, что соотно
шение (13) следует также из закона сохранения энергии. Если теперь из 
(9) вычислять значение с/ЛМ/-в момент т=0 и подставить в (13). получив 
уравнение, определяющее

(f).
Здесь ps*dp[dt, a Nj9 и f являются функциями периодов вращения пуль
саров. Зависимость от р определяется формулой (10). Зная также за
висимость е от р и беря значения р и р в настоящий момент из наблюда
тельных данных, с помощью уравнения (14) можно определить зависи
мость t„ от параметров звезды.

Определим теперь зависимость е от р.
Вплоть до самого светового цилиндра плазма сильно замагничена и 

жестким образом вращается вместе со звездой. Инжекция частиц в косми
ческое пространство происходит у светового цилиндра на расстояниях, весь
ма близких к г. — c/Q. когда скорости частиц релятивистские. В этом случае 
радиус кривизны на траектории частицы в магнитном поле сильно возрас
тает и когда он начинает превышать радиус магнитосферы Г., частица, дви
гаясь по расходящейся спирали, покидает магнитосферу.

Очевидно, это произойдет тогда, когда, ларморовская частота станет 
равной угловой скорости вращения Q.

где « — энергия, а 2е— заряд частицы. Отсюда энергия частицы, поки
дающей магнитосферу, равна

ил (16>
с- р- р!

Подставляя (16) в (14) и учитывая (10), для 6 находим

4.,«.р.(х)։|՛՛. О’>
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Таким образом, зная массу звезды, ее момент инерции (см табл. I). 
магнитный момент, температуру магнитосферы и используя наблюдатель
ные данные для р и р. можно определить полное число частиц в магнито
сфере и время Уменьшения частиц в ней в два раза.

Для пульслр) в Кр1бовидной туманности, принимая М -0.5 М . 
/ 10й 1-см’. - 200 сек н = 10я 1аусс см . Т„ I, находим 
У, 2.43 10**; 250 лет.

ДИАПАЗОН ВАЖНЕЙШИХ ПАРАМЕТРОВ БАРИОННЫХ
ЗВЕЗД. КОТОРЫЕ МОГУТ БЫ1Ь ПУЛЫ АРАМИ |li. 1'|

Таблица I

7(01 
(./<■■«’> Л/ Л1 R 

(«л)
1 ю “ 
(••«’)

N-W ” L’m.6 10 • 
(сек Ь

8.69-10” 0.118 1Ы1 5.50 0.15 0 59
1.3710»» 0.115 66 4 4 0.16 2.2
1 78-10” 0.172 43 3 3 0.17 5.7
2 27 10” 0.208 25 2.2 0.22 10
2 88 10” 0.265 18 1.6 0 32 19

3.62 10” 0.372 15 2 6 0.472 23
4 56 10” 0.518 14 3.8 0 65 31
5.77 10” 0 672 14 5.2 0.85 44
7.3« 10” 0.845 13 6.9 1.1 57
9.51 10” 1.05 13 8.7 1.3 74
1.27 10” 1.26 13 10 1.7 89

1 75 10” 1.41 13 11 1 9 100
2 10” 1 46 12 11 1 9 110

Примечания. М. R и 1 масса, радиус и момент инерции энсздм, Л' - полное 
число барионов в ней, '• (0) — плотность и центре, 2М| (СМ R*)* ՝ максимальное 
значение углоиой скорости правде них.

Полученное значение С, примерно в четыре раза меньше известного 
возраста пульсара 0531 Это означает, что, несмотря на сравнительную мо
лодость этого пульсара, его магнитосфера уже успела придти в квазнста- 
ционарное состояние. С другой стороны, поток частиц в единицу времени 
порядка/V,, /м—3.11 10‘* сек Из формулы (16) видно, что энергия, уно
симая одним протоном и электроном, порядка 2՛ 10:’ эрг, энергетические по
тери. обусловленные корпускулярным излучением пульсара, порядка 
6- 103' эрг/сск. что по порядку величин согласуется с полным наблюдаемым 
рентгеновским излучением Крабовидной туманности [5]. Для того же пуль
сара можно рассчитать значение второй производной периода по времени. 
Согласно (9) и (13) в момент времени т = 0
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<18> | /0 3 \ р /0 9 \ р /о I

откуда для рассматриваемого нами пульсара получаем р~9- 10 ‘ сек՜1. 
Это значение в девять раз превышает наблюдаемое значение [6, 7]. что 
можно считать удовлетворительным согласием, так как значения парамет
ров М, Ц. Т и 1 могут несколько отличаться от выбранных нами значении 
Формула (18) может дать важную информацию о параметрах пульсаров, 
если удастся кроме р точно измерить н р.

3. Космическое излучение от пульсаров. Первичный спектр космиче
ского излучения аппроксимируется формулой [8. 9]

J(E)dE=\AE: ' dE при °-016<£<1280 ЭР'- Ц9)
1(1.236 0.25)• 10՜*Е■” nls dE при 1280<£<6.4-10’ эрг.

Здесь J (E)dE поток частиц, рассчитанный на единицу телесного 
угла (см - сек 1 стр՜1). Из условия сшинки при Е 1280 эр։ на
ходим, что А 1.69-10” . Число частиц с энергией E’ Еп обозначим 
через .А (£0).

Согласно формуле (16). наименьшей энергией обладают частицы, испу
скаемые пульсаром, имеющим максимальный период, равный 3.67 сек. Их 
энергия г =1.6 эр։. Воспользовавшись (19) для значения J, при 
£в=1.6 эрг. находим

У, (1.6 эрг) 5-10 5c.w 3 сек 1 стр ’.

Однако, по последним экспериментальным данным [10],

У, (1.6 эрг) = 1.34-10 5 см ՝ сек ’ стр՜

Оценим полное число пульсаров в нашей галактике, предполагая, что 
наблюдаемы!! поток космических лучей обусловлен только их корпускуляр
ным излучением. Будем также считать, что в нашей эпохе распределе
ние пульсаров по периодам является стационарным. Если — промежу
ток времени, проходящий после установления этого стационарного распре
деления. P(p)dp—число пульсаров в интервале (р, р+^Р) и V — объем 
галактики, то

с-1,— Рlp> dp - Ar.VJ (E)dE. (20)
d~

Подставляя в (20) значение dNjd~ из формулы (13), находим

P(p)dp = -^^--?- J (EidE. (21)
/с/։ р
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Для большинства старых пульсаров время замедления р/р порядка 
10*’—107 лет. поэтому при оценке полного числа пульсаров в Галактике р/р 
можно считать постоянным. Тогда

о ____
Р,|р„)= \Р(р)<1р^ (Л)/,(£„), (22)

р»

где Р։ (р0) — полное число пульсаров с периодами, меньше рп, а 
р, 3.67 сек. Подставляя и (22) значения объема Галактики, V ~К2вЬ 
— 7.3-10”7 с.и4 ֊ 12.5 кпс радиус, а Л 5 кпс толщина Галак
тики) и интенсивности космического излучения /,(£^1, получаем

Р, (а,) = 2.2-10” (23)

Здесь ( —измерено в единицах 10" лет. /,. 10՜**/« с.։г. Если при

нять для всех пульсаров р,„~ /„= 1 и 1е = 10’ лет, то их ожидаемое число в 
Галактике будет порядка 10”—10’. Известно, что большинство пульсаров на
ходится на расстоянии /? = 0.5 кпс. По оценке (22) число таких пульсаров 
приблизительно равно

Р= рЛр<,)(—\ 1.6 10 3Л(₽о). (24)
' IX ,> '

Для тех же значений параметров р/м и получаем 103—104. 
Если наши оценки верны, то нужно считать, что к настоящему вре
мени обнаружено менее чем 10% всех пульсаров, имеющихся в сфере с 
радиусом 0.5 кпс.

Наконец, используя соотношение (21), можно найти ожидаемое рас
пределение пульсаров по периодам, соответствующее наблюдаемому пото
ку космического излучения.

Время замедления р/р как функцию периода р можно получить, исхо
дя из имеющихся наблюдательных данных. На рис. 1 приведен график 
1'4 р/р от 1ц р. который можно аппроксимировать формулой

Л = 3.15 10“ р,п '»*• (25)
Р

В этой формуле не исключены ошибки до 50%, что обусловлено боль
шим разбросом значений р/р. Подстав\яя (19) и (25) в (21) и выразив Е 
«срез р по формуле (16). получаем следующее распределение пульсаров по 
периодам:
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/’(/•> = 34.9 р*51 '”1։ ՛ при р <. 0.128 сек.

Р[р) 2.97 р' 1 ПрИ р^>0.128 гск.
(26)

1д₽

Р... 1. График зависимости логарифма пизрмста пульсаров от логарифма периода.

В табл. 2 приведено число пульсаров в Галактике с периодом меньше 
заданного значения, в предположении, что весь поток первичного косми
ческого излучения обусловлен только пульсарами. Мы не считаем, что 
предложенный механизм является единственно возможным для объяснения 
космического излучения. Не исключена возможность существования и дру
гих механизмов генерации. Это в особенности относится к космическом/ 
изучению с энергией Е< 10” эн.

Таблица 2 
ЧИСЛО ПУЛЬСАРОВ В ГАЛАКТИКЕ

Период

Число пульсаром с периодом меньше р
теория

наблюдения
н Галактике

и объеме 
радиусом

2 кне

0 2 135 4 8
0.4 6.61 10» 169 27
0 6 5.50 10' 1.41-10» 50
0 8 2.1<мо> 5 61 10“ 69

1 0 6.35-10» 1.63 10' 7ь
1.2 1 45 10“ 3.72-10' 81
1 6 4 79 10* 1 22 10» 98
2.0 1.20 10’ 3.08-10» 101
3.0 6 31 10’ 1 61 10“ 104
4 0 1 66 1С» 4.27-10« 105
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Наличие других механизмов генерации космического излучения оче
видно приведет к уменьшению ожидаемого числа пульсаров в Галактике 
В этом смысле числа, приведенные во втором столбце, дают верхнюю гра
ницу числа пульсаров. Из данных таблицы, по-видимому. можно также 
заключить, что значительная часть медленных пульсаров еще не наблю
дена.
ЕреИЧНсКИН ПКУД.ЦЧ ТВСТШМЙ
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The new mechanism of cosmic ray generation by pulsars is consi
dered. Formulas for the total number of particles in the magnetosphere, 
the rate of their decrease and the second derivative of the period by 
time are obtained. The total number of pulsars in the Galaxies are cal
culated taking into account observation data of cosmic ray flux on 
the Earth.
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ГРАВИТАЦИОННОЕ ПОЛЕ ПЛОСКОГО ОДНОРОДНОГО СЛОЯ

Р М АВАКЯН. Я. ГОРСКИЙ 
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И« следом.« ՝■■ о 1 ратпацпонное иоле, создаваемое плоским однородным слоем. Внутр։՝ 
конфигурации найдены компоненты метрического тензора и распределение давления 
Произведена циника с внешним решением Таубл. Для малых центральных давлении 
найдено лри>'>лижеН1<1н* аналитическое выражение и выяснен физический смысл постоян
ной во внешнем решении

Задачам <о сфернчески-снмметричны.м распределением материи посвя
щен ряд работ. Детальный анализ их проведен в [1, 2]. В последние годы, п<» 
существу, решена также задача вращения В 13. 4| исследовалось внешнее 
решение для вращающихся конфигураций и найдены внутренние числен
ные решения

Представляет определенный интерес рассмотрение конфигураций, об
ладающих плоской симметрией |5|. В настоящей работе исследуется гра
витационное поле, создаваемое плоским однородным слоем.

2
4

8г£
(1.2)

I В статическом случае пространственно-временную метрику можно 
записать в виде (ось Ог перпендикулярна слою, а плоскость ху располо
жена в середине слоя):

с/.ч-՜ е 1' (Л" — е '1 (г/л' | <Л/’) (1/՝ (1.1)

Функции т(г), л(г). а также распределение плотности энергии р(2) и 
давления Р(г) внутри конфигурации находятся из решения уравнении 
Эйнштейна и гидродинамики:
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' Т-8?л

^ = ֊֊</’+?). '1.5)

где штрих означает дифференцирование по *. К полученной системе необ
ходимо добавить уравнение состояния Р^Р(р). Отметим, что одно и։ 
сравнений системы является следствием остальных, поэтому п качестве 
исходных удобно взять (1.2). (1.3). (1.5) и уравнение состояния.

Подставив (2.1) и (2.2) в (1.3), получим:

2. Рассмотрим модели с несжимаемой жидкостью: р-const. В этом
случае (1.2) и (1.5) легко интегрируются:

е (։| | С, sin | ^г-(|е| «о>| • (2.1)

P(z) -Р4-С.е (2.2)

где С,. С и 2„ — постоянные интегрирования.

Подстановкой т 21пр(г) н заменой независимой переменной 
2 = СО5’р(|г| -г,.) уравнение (2.3) сводится к следующему виду:

где ?'

*.>) t- |։| -о)֊у

4 4 С- — У f—3’—:е- ’,
3 3 Р

с*

/֊(֊------------1------(2.4)
\2.= 6(J—։)/ 2р;

Уравнение (2.4) легко интегрируется, в результате для метрического ко
эффициента е',г) получаем.

е"» =

I С, cos ? (| z 1 - z„) — F ( -Т’ — ' ' 4" cos: HI * 1 zo>) 
I / |

sln’4?(|։|- z„»
(2.5)
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где С, — постоянная интегрирования, а /(«. (4. у, ;) — гипергеометрическая 
функция.

3. Решение (2 1) и (2.5) на границе конфигурации, определяемой из 
условия Р(£) =0. должно быт» сшито с внешним решением, которое имеет 
пид [6|:

е-1«> ____ ____
(С—В е|)2’ (3.1»

е'«> (С-В|.’|»°. (3.21

На границе конфигурации мы должны потребовать непрерывность 
компонент метрического тензора и их первых производных, в результате 
■♦того найдем значения постоянных интегрирования А. В н С. Однако, ни
скольку (2.2) имеет сложный вид, явное нахождение границы конфигура
ции невозможно и по этой причине практически сшивка не может быть про
ведена. Поэтому удобно внутреннее решение находить численным интегри
рованием. С -ной целью сделаем упрощающую замену независимой пере
менной

<3-3>
после чего система уравнении примет вид 

3
= —1. (3.4)

4

аз» 
4 2

р = — (1 - р), (3.6)

где Р- р\՝. а штрих означает дифференцирование по г*.
Наряду с '(г). л(г) и р(г) целесообразно вычислять величину

т(х) 4У(Г1' Т‘ Т’ Г.:’)| “</.-= ֊((ЗР ֊?)е՜ </а. (3.7)

имеющую смысл «накопленной» поверхностной плотности массы. Величи
на о(Л) имеет смысл эффективной поверхностной плотности массы. Урав- 

. 1 '5^
нение. определяющее величину з I -— з» имеет нид:
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т1 к
□ '• = 2(1 Зр)е . (3.8)

Для численного интегрирования от центра конфигурации г* ֊ О 
необходимо задать значения р (0), ч(0), / (0), (0) и :* (0). Очевидно,
а* (0) = 0, кроме того, р(0) р0. Поскольку ч и < явным образом
в (3.4), (3.5) и (3.6) не входят, значения ч(0) и ՛ (0) можно зада
вать произвольно. Функции /(г) и >(г) определены с точностью до 
аддитивной постоянной, которую можно устранить простым масштаб
ным преобразованием: I - ։(. х ֊» ?х, у — '1у- Поэтому, не умаляя об
щности задачи, можно положить ч (0) — / (0) = 0 (ниже будет показано, 
как можно точно определить значения этих функций в центре конфи
гурации). Нам необходимо знать также и значение л'(0). Из симме
трии очевидно, что в центре конфигурации сила равна нулю, поэтому 
р' (0) = ч' (0) 0. Давление монотонно убывает (р‘ <^0), а »(г) ֊ мо
нотонно возрастает (ч' ' 0) внутри конфигурации. В точке г — Д дав
ление равно нулю, поэтому (Д) = 2ч'(Д). 0. Функция е'(г| внутри
конфигурации монотонна и не должна иметь особенности, поэтому и 
в центре конфигурации ։'(0)<0. Из (3.5) тогда следует, что /'(0) 
=—2) ра. Таким образом, система (3.4), (3.5), (3.6) и (3.8) интегри
руется От центра г* — 0 с начальными условиями: р (0) = р„; ч(0) = 0; 
' (0) = 0; /'(0)= - 2| р^ -* (0) 0 до границы конфигурации, в кото
рой выполнено условие /'(Д') = 0. Имея в точке Д* значения ч(Д*|, 
/ (Д*) и /'(Д’), мы можем из сшивки решений определить постоянные 
А. В и С как функции р<։. После этого внешняя метрика преобразо
ванием

л 
— — </(’; (3.9)
С

С43</х։ — </хг; С4 </р։ — ду" (3.10)

может быть приведена к более удобному виду:

= /-?—77-; ла -(1-61x1 )43 (</*» -г ву-) - (3.11)
(1 — 6|*|)

где Ь ~

Внутренняя же метрика принимает вид:

Л1 ~ ~А е — С 4 Зе (<1хх \-dij՝} — дг\ (3.12) 
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а поверхностная плотность преобразуется как

с”
---- ==- 3
I А

(3.131

При получении (3.13) необходимо учесть, что в плоскости ху площадь пре
образуется как 5 • С4 ‘5.

Численное интегрирование уравнений было проведено на ЭВМ - Наи- 
ри-2' для конфигураций со значениями параметра 1; 10 10 \ 10 6. 
Результаты численных расчетов приведены на рис. 1 и 2 к в табл. 1. Для

Рис. I. Зависимость функций г и <• от безразмерной координаты дли кон
фигурации с ро 10՜3. Точка 0.195 соответствует границе конфигурации.

всех конфигураций величинах« 6 ’ (х-х«— плоскость, на которой мет
рика имеет особенность) оказывается больше размеров конфигурации £. т. е 
статическая конфигурация находится внутри сингулярных «плоскостей>

± ь~\
749-9
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4. Учитывая вышеприведенный анализ поведения функций т(г), Х(г) 
и р(д) внутри конфигурации, результаты численных расчетов пр.1 
р„< 10՜ можно с достаточной степенью точности аппроксимировать сле
дующими формулами:

Граница г=£ определяется из условия Р(£) = 0:

‘■/нН таг'-՜-
В точке 2=£ имеем

Мд = Т(Д) = 2 £1; е'А 1 6 2 ;
р р

»4 = , (£) =-6^; (4.6)
(■ Г-

>.'(£) = ֊41 =(/.) = ^:./.= |
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Из условия сшивки компонент метрического тензора и их первых произ
водных в точке ?“£ получаем значения постоянных А. В и С

Л=1-----Р։ 5 = 31/-^-; С=1+-|-^-. (4.7)

Преобразованием

е՜*’’ <Л — <!1\ еР' с/х — с/х; е ‘с!у —• ду

внешняя метрика сводится к виду:

^։_ __________<Н*_________

/ 8->. р \«> <4՜8*
— (1—3| (с/х« (-</</’)— с/х2,

а внутренняя: , . »

</։’ => еР'' "*' Л2 е~"- м,) (с/х2 + </у«) - с/х«, (4.9)

откуда следует, что внутреннее решение сшивается с (4.8) при значениях 
постоянных \’(0)=2р<, и л(0)«—2ро.

5. Выясним теперь смысл постоянной в (3.11), которая, как это сле
дует из сравнения (3.11) и (4.8), равна:

6 = 3|. (5.1)

Для конфигураций с ро<ДО величина г, - Ь ' намного больше раз
мера конфигурации: при г С /. выполнено условие 6г ֊К,1. Разлагая 
е в ряд по степеням Ьг и ограничиваясь первыми двумя членами, 
получаем

2 2։
е — 1 + — Ьг = 1

3 с’
(5.2)

где у (с) гравитационный потенциал, создаваемый слоем и равный 
? - 2*/.-:г. Отсюда получаем значение 6:

Ь = “г՜՜ (5.3)
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Из сравнения (5 1) и (5.3) находим.

’=! 7Г

что согласуется с (4.6).
Метрика пространства—времени для конфигурации с 10 1 вблизи 

поверхности мало отличается от плоской, поэтому для них «накопленная'՝ 
поверхностная плотность пропорциональна толщине слоя. В случае же 

такая связь не имеет места: п(2) (2,/с’) у | г |.

Таблица I 
ПАРАМЕТРЫ ПЛОСКИХ КОНФИ- 
ГУРАЦИЙ ИЗ НЕСЖИМАЕМОЙ 

ЖИДКОСТИ

р. К »• (4*1

1 0.554 2.04
10՜’ 0.195 0.3<>
ю~* 0.02 0 04
10՜* 0.002 0.004

Примечания. />0 Ра р. давление и центре, — плотность энергии, £* — 
граница конфигурации, л ?”(£*)—«эффективная поверхностная плотность и безраз
мерных единицах.

6. Радиус к статических сферическн-симметричных конфигурации 
больше их гравитационного радиуса R,- Особенность метрики в точке /?г 
не физическая (в этой точке отличен от нуля детерминант метри
ческого тензора | £,*!)• Существенным отличием статических конфи
гураций с плоской симметрией от сферических является то, что конфигу
рация находится внутри сингулярных плоскостей. В точке 2=±Ь 1 детер
минант имеет особенность: |£^|=0. Вопрос устойчивости плоских конфи
гураций относительно малых возмущений будет исследован в дальнейшем.

В заключение выражаем глубокую благодарность профессору Г. С. 
Саакяну и доценту Э. В. Чубаряну за полезные обсуждения.

Еревангкнн государственный 
университет

-Университет Пуркнне.
Брно. ЧССР
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THE GRAVITATIONAL FIELD OF THE HOMOGENEOUS 
PLANE DESK

R. M. AVAKIAN. J. HORSKY

The gravitational field generated by a static homogeneous plane 
desk is studied. The metric tensor inside such a configuration is found 
as well as the pressure distribution in the desk. Our internal solution 
and Taub's external solution are matched on the boundary. For a small 
central pressure the metric tensor in the analytical form is presented 
and the physical context of the b constant is given.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ И НОЯБРЬ, 1975 ВЫПУСК 4

КР \TKI1E СООБЩЕНИЯ

ПОИСК ПЕРЕМЕННОСТИ ИЗЛУЧЕНИЯ КВАЗАРОВ ЗС 273
11 ЗС 279 Н А Ч АСТОТЕ 408 МГЦ

Квазары ЗС 273 и ЗС 279 наблюдались с помощью радиотелескопа 
Бюракаискон обсерватории, вместе с рядом других, переменных на более 
высоких частотах, радиоисточников, с целью обнаружения возможного из
менения их потоков на частоте 408 Мщ [1].

Период наблюдении охватывает примерно 2.5 года: с сентября 1972 г 
по январь 1975 । За этот промежуток времени были проведены три серии 
наблюдении. В качестве источника сравнения использовался ЗС 270, о ко
тором нет никаких данных, говорящих о переменности в раднодиапазоис 
(также в оптическом диапазоне). Измерялись отношения амплитуд запи
си ЗС 273. ЗС 279 и источника сравнения.

Отметим, что антенна радиотелескопа в вертикальной плоскости пере
мещается через дискретные значения углов места. Из-за этого во время 
кульминации разные источники по разному проходят относительно макси
мума диаграммы направленности антенны. Однако поскольку все наблюде
ния каждого объекта выполнялись при одинаково фиксированном положе 
нии антенны, это обстоятельство не может влиять на оценку переменное 1>: 
потока источника.

Результаты наблюдений приведены в табл. 1 и 2 и на рис. 1.
Из табл 1 и рис. 1 видно, что среднее отношение амплитуд записей 

ЗС 273 и ЗС 270 с августа 1972 г. по июнь 1973 г. (в геченне. примерим. 
10 месяцев) уменьшилось приблизительно на 25%. Это отношение практи
чески оставалось постоянным в период с июня 1973 г. до конца января 
1975 г. Конечно, сказанное не исключает, что за этот промежуток могли 
иметь место более кратковременные изменения.



ОТНОШЕНИЕ АМПЛИТУД ЗАПИСЕЙ ЗС 273 И ЗС 270
Таблица /

Периоды 
наблюдений

Количество исполь
зованных записей

Среднее отношение амплитуд записей 
ЗС 273 и ЗС 270 и соответствующие средне- 

квадратические ошибки

1972 
август, 10—29 11 2.06+0.08

1973 
июнь. 5—26 7 1.56+0.16

1975 
январь. 8 30 11 1.68+0.05

Таблица 2
ОТНОШЕНИЕ АМПЛИТУД ЗАПИСЕЙ <( 27'41 ЗС 270

Периоды 
наблюдений

Количество исполь
зованных записей

Среднее отношение амплитуд записей 
ЗС 27^ И ЗС 270 и соотвг1етяуЮ1Ц1<с средне- 

квадратические ошибки

1972 
август. 10 29 13 0.46+0.02

1973 
июнь, 5 — 26 9 0.45+0.03

1975 
инварь. 8—30 11 0.47+0.02

Рис 1 Зависимость отношения амплитуд записей ЗС 273. ЗС 274 и источника срав

нения ЗС 270 ( г~~~ ) от «»Р«мснн. Крестиками обозначены данные, относяши* I н к 
\ 'ЗС 270/ 

ЗС 273. точками—к ЗС 279.
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Отношения амплитуд записей ЗС 279 и ЗС 270, согласно табл. 2 н рис. 1, 
не показывают изменений плотности потока квазара ЗС 279.

Как показывают результаты наших наблюдений, по всей вероятности, 
квазар ЗС 273 переменен на частоте 408 М։и. Раисе была установлена пе
ременность квазаров ЗС 454.3, ЗС 380. СТА-102 и нескольких других 
источников на этой же частоте [2—1].

Таким образом, вопреки широко распространенному ранее мнению о 
том. что радноисточники нс могут быть переменными на волнах длиннее 
30—40 см, оказалось, что ряд источников показывает переменность и на 
более длинных волнах. Желательны дальнейшие регулярные поиски пере
менности квазаров и других радноисточников на волнах дециметрового и 
метрового диапазонов.

A Search of the Variability of the QSOs 3C 273 and 3C279 at 
֊108 MHz. 3C 273 and 3C 279 have been observed for nearly 2.5 years. 
The observations have shown that probably the flux density of 3C ‘273 
decreased approximately by 25°;y from August 1972 to June 1973. The 
flux density of 3C 279 was practically constant for the period mentioned 
above.

июни 1975 
Бюрлкаиская астрофизическая 

обсерватория В. Г. МАЛУМЯН
Б. Л. САНАМЯН
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АСТРОФИЗИКА
ТОМ 11 НОЯБРЬ, 1975 ВЫПУСК 4

ОБЗОРЫ

МОДЕЛИ АТМОСФЕР НОРМАЛЬНЫХ ЗВЕЗД 
(Обзор работ 1965—1973 гг.)

Л С. ЛЮБИМКОВ
Поступила 20 января 1‘>75

Приходятся основные дпнныс о моделях игчоефер звезд классом () М. рассчи
танных и 1965 14>73 гг Обсуждается влияние покровного аффекта конвекции, от
клонений от локального термодинамического равновесия и аномалий я химическом 
составе на структуру атмосферы и спектр выходящего излучения Для каждого 
спектрального класса указаны наиболее точные модели; рассмотрены результаты 
их сравнения с наблюдениями

I Введение. Решение ряда астрофизических задач основано на срав
нении наблюдаемых звездных спектров с теоретическими, рассчитанными 
с помощью моделей звездных атмосфер. Примером такой задачи может слу
жить определение химического состава звезд методом тонкого анализа (ме
тодом моделей атмосфер). Как известно, при наличии достаточно высок » 
качественного наблюдательного материала последний дает более точные ре
зультаты, чем метод кривых роста. Применение метода тонкого анализа 
связано с подбором модели атмосферы, наилучшим образом согласующей
ся с наблюдениями исследуемой звезды. Для такого подбора необходима 
сетка моделей, вычисленная для ряда значений эффективной температуры 
7\н и ускоренья силы тяжести Ц.

Модель атмосферы определяется заданием Тгц, $ и химическою 
состава. Оказывается, часто для расчета структуры атмосферы и потока 
излучения достаточно задать только относительное содержание гелия и 
водорода Не Н. в то время как обилие других элементов, менее распростри- 
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ненных, требуется лишь при вычислении про<рилей и эквивалентных ши
рин соответствующих линий. Отношение Не/Н (по числу атомов) в атмо
сферах нормальных звезд близко к 0.1. и. как показывают расчеты, увели
чение или уменьшение этой величины в два раза практически нс влияет на 
структуру атмосферы. Следовательно, для применения метода тонкого ана
лиза обычно не требуется никаких предварительных данных о химическом 
составе звезды, кроме грубой оценки отношения Нс Н. Однако в некото
рых случаях, рассмотренных в третьей части, на строение атмосферы мо
жет влиять и содержание других элементов. Например, в атмосферах звезд 
классов О н К заметную роль играет обилие металлов, от которого сильно 
зависит концентрация свободных электронов и коэффициент поглощения, 
а в атмосферах наиболее холодных звезд — содержание С. И и О. так как 
эти элементы участвуют в образовании некоторых важных молекул. В та
ких случаях, наряду с Т'сн и в сетке моделей должен варьироваться 
также и химический состав.

Расчеты моделей атмосфер, отвечающих современным требованиям, 
весьма громоздки и выполнимы лишь при наличии достаточно мощных 
электронно-вычислительных машин. С другой стороны, в течение послед
них десятки лет появилось множество работ, посвященных таким расчетам, 
поэтому имеется возможность использования уже опубликованных мо
делей

Значительный прогресс, достигнутый в последние годы в области по
строения моделей звездных атмосфер, объясняется широким применением 
ЭВМ и разработкой новых эффективных методов, позволяющих с большой 
точностью рассчитать структуру атмосферы. Прежде всего, здесь следуе։ 
отметить метод уточнения распределения температуры, предложенный 
Ю. Эвреттом и М. Круком | 1 ] в 1963 году и позже усовершенствованны!։ 
Д. Михаласом 12. 3։ для случая конвективной атмосферы. (Описание дру
гих методов температурной коррекции можно найти, например, в работе 
А. Сапара и А. Круусмаа (4,). Существенное повышение точности моделей 
атмосфер горячих звезд было достигнуто с помощью метода полной лине
аризации (5]. который позволил отказаться от предположения о локальном 
термодинамическом равновесии. 11нтенсивное использование этих методов 
стало возможным благодаря широкому применению ЭВМ.

Первые обширные сетки моделей, полностью рассчитанные с помощью 
ЭВМ. были опубликованы в 1965 году Д. Михаласом |6] и С. Стромом и 
Ю. Эвреттом [7|. В последующие годы были выполнены многочисленные 
вычисления моделей атмосфер звезд спектральных классов от О до М 
включительно. Так как на каждый спектральный класс приходится не
сколько сеток моделей, то необходимо отобрать средн них наиболее точные

В настоящем обзоре мы рассмотрим сетки моделей атмосфер нормаль 
ных звезд (подавляющее большинство расчетов относится именно к таким 
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звездам), рассчитанных в 1965—1973 гг. и частично в 1974 году. Сведе
ния о более ранних вычислениях, имеющих в настоящее время скорее исто
рическое. чем практическое значение, можно найти, например, в статье 
Г. Мюнча [8j и в обзоре А. Круусмаа [9]. Так как метод тонкого анализа 
связан с применением именно сеток моделей, мы не рассматриваем работы, 
посвященные построению модели атмосферы для какой-либо одной кон
кретной звезды. В частности, не обсуждаются различные модели солнеч
ной атмосферы. Далее, в обзоре не представлены немногочисленные моде- 
\»< атмосфер ядер планетарных туманностей, белых карликов и других 
звезд, которые в силу своих особенностей требуют отдельного рассмотре
ния Наконец, здесь мы обсуждаем преимущественно те работы, в которых 
приводятся результаты расчетов, то есть распределение температуры и 
гавления с глубиной и распределение энергии в непрерывном спектре.

В следующей части обзора дается сводка моделей звездных атмосфер 
и описывают*.,» их характерные особенности. В третьей части анализирует
ся влияние некоторых эффектов на строение атмосферы и спектр выходя
щего излучения. Список моделей, рекомендуемых для практического при
менения. приводится в четвертой части.

2. Mo.ic.ui звездных атмосфер. Основные данные о сетках моделей ат
мосфер. рассчитанных начиная с 1965 года, приведены в табл. 1 (см. при
ложение). Большинство этих моделей вычислялось на основе одних и тех 
же предположений, а именно:

|) атмосфера представляет собой плоскопараллельную среду;
2) строение атмосферы отвечает условию гидростатического равно

весия;
3) при отсутствии конвекции в атмосфере звезды осуществляется лу

чистое равновесие: учет конвекции производится на основе теории длины 
перемешивания;

4) в атмосфере имеет место локальное термодинамическое равновесие 
(ЛТР).

В последние годы ряд моделей атмосфер горячих звезд рассчитан при 
отказе от последнего предположения. Такие модели в табл. 1 отмечены 
особо. Кроме того, в табл. 1 указаны:

а) спектральные классы моделей;
б) область эффективных температур Т (в градусах Кельвина) и 

ускорений силы тяжести на поверхности звезды g (в см сек2):
в) химический состав атмосферы;
г) источники непрозрачности в непрерывном спектре:
д) учет поглощения в линиях (покровный эффект) и учет других эф

фектов (например, конвекции или отклонений от ЛТР):
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е) постоянство интегрального потока по глубине, то есть относитель
ная ошибка | А/-,'/• эта величина характеризует точность определения 
распределения температуры;

ж) физические величины, для которых приведены результаты вычис
лении:

з) область длин волн, в которой рассчитан монохроматический поток 
выходящего излучения;

и) автор работы
Задание химического состава часто сводится к заданию отношения 

Нс Н (по числу атомов). Однако в вычислении некоторых моделей уча
ствуют и другие элементы. Их содержание либо соответствует солнечному 
химическому составу (Л. Гольдберг и др. [10], здесь принято Не/Н=0.20). 
хибо отличается от него, тогда конкретные данные по химическому составу 
можно найти в соответствующей работе. Иногда в табл. 1 указывается 
среднее содержание металлов .*1. Отметим, что солнечный химический 
состав [10] принят в таблицах Г. Боде | 111. использованных в отдельных 
моделях для определения непрозрачности атмосферы.

В расчетах обычно применяется либо монохроматическая оптическая 
глубина , соответствующая длине волны • (А), либо оптическая глу
бина соответствующая среднему коэффициенту поглощения Росселан- 
да к'ц. В моделях, построенных при отказе от условия ЛТР. в качестве ар
гумента используется величина /Л. равная массе столба газа сечением 
I с.м2, расположенного над данным уровнем глубины в атмосфере.

Почти во всех рассматриваемых работах приводится распределение 
температуры 7 и газового давления Р՛ с глубиной. Кроме этих основных 
характеристик, отдельные сетки моделей содержат также результаты рас
четов таких величин, как

Л,л—полное давление (или п։.л полная концентрация частиц), 
Р, электронное давление (или п, концентрация свободных 

электронов), 
п,, концентрация протонов, 
Р, световое давление,

dPrld' градиент светового давления,
Pt турбулентное давление, 
vt турбулентная скорость, 
р — плотность, 
ji — средний молекулярный вес, 
Fr — конвективный поток, 

FtiF отношение конвективного потока к полному потоку, 
адиабатический и радиатиниый температурные градиенты, 

-¥н|, Анн- доля нейтрального и ионизованного водорода.
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Хнг1. Хн«-и . ЛнеШ доля нейтрального, ионизованного и дважды ио
низованного гелия,

5. функция источников,
£ и : - коэффициенты поглощения и рассеяния на грамм вещества..

В некоторых моделях шкале оптических глубин " противопостав
ляется шкала геометрических высот г, отсчитываемых от какого-то 
условного уровня в атмосфере (например, от уровня - 1).

Кроме строения атмосферы, которое определяется ходом пере
численных параметров с глубиной, в рассматриваемых работах обычно 
приводится распределение энергии в непрерывном спектре, то есть 
поток выходящего излучения Л в зависимости от частоты ՛* или длины 
волны /. Для ряда моделей рассчитан бальмеровский скачок [)ц, а 
также эквивалентные ширины (Г' и профили некоторых линий.

Заметим, что в пятом столбце табл. 1 для краткости через "(е ) 
обозначено рассеяние на свободных электронах, а через а(Н), з(Не) 
и з(Н;) рэлеевское рассеяние соответственно на атомах Н и Не 
и молекулах Н..

Обратимся теперь к анализу отдельных работ. Следует отметить, что 
некоторые из упомянутых здесь моделей атмосфер звезд классов О и В уже 
были рассмотрены в обзоре А. Круусмаа [9]. Однако в нем не представле
ны наиболее полные и точные сетки моделей для этих звезд, появившиеся 
и последнее время.

Первая обширная сетка моделей, рассчитанная с помощью метода 
бвретта-Крука (1.‘, опубликована Д. Михаласом [6] в 1965 году. Расчеты 
выполнены с высокой точностью и в широком диапазоне эффективных тем
ператур и ускорений силы тяжести (см. табл. 1). Распределение энергии в 
спектре приведено для 99 моделей, из них для 33 моделей одновременно 
■публикованы данные о строении атмосферы. Позже некоторые из этих мо- 
.слей были пересчитаны с учетом покровного эффекта (см. ниже). Имеет- 
я подробное описание методики вычислений (12,.

Сетка из 60 моделей в области спектральных классов О—И опублико
вана К. де Ягером и Л. Невеном [13,. Температурное распределение эти ав
торы определяли следующим образом. Используя модели атмосфер неко
торых звезд, рассчитанные в 50-х годах, они построили для каждой из них 
ависимость величины Т(') Тот найденная путем усреднения полу

ченных данных функция считалась искомой. Очевидно, что такой метод 
•пределения температуры в широком диапазоне значений 7*ен является 
весьма приближенным. К тому же точность моделей, использованных в ка
честве исходного материала, невысока. Поэтому модели де Ягера и Невена 
՛ ледует применять с большой осторожностью.
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Сетку из 17 моделей атмосфер звезд классов О и В рассчитала А. Кру» 
усмаа [14]. при этом уточнение распределения температуры было выполне
но по методу Люси (см. [4]).

Данные о 5 моделях, соответствующих приближенно звезде класса 
09. приведены в работе А. Андерхилл [15]. причем распределение темпе
ратуры и давления для двух моделей было опубликовано ранее [16. 17] 
Как будет показано в 3-ей части обзора, при расчетах моделей атмосфер 
необходимо принимать во внимание покровный эффект, то есть влияние ли
ний поглощения на структуру атмосферы и распределение энергии в непре
рывном спектре В частности, для горячих звезд особенно сильным оказы
вается влияние линии в ультрафиолетовой части спектра. В одной из упо 
мянутых моделей (Гиг = 32023 , lg« 4j приближенно учтен этот эф
фект. Опубликованы также данные о нескольких моделях атмосфер 
В-звезд. вычисленных Андерхилл [18] без учета покровного эффекта.

В. Куруч [19] рассчитал 18 моделей атмосфер звезд классов О и В. при
няв во внимание наряду с многочисленными источниками непрозрачноегн 
в непрерывном спектре поглощение в линиях серий Лаймана и Бальмера. 
Опубликована программа этих вычислений [20’, нашедшая применение в 
расчетах других авторов.

Около 100 лнний в ультрафиолетовой части спектра учтено в 19 моде
лях. построенных для О- и В-звезд Д. Мортоном и др. [21—25]. Согласно 
расчетам Мортона [26], доля энергии, поглощенной в этих линиях, состав
ляет 20% для звезд класса B0V и 31% — для звезд класса B2V. Это при
водит к такому перераспределению потока излучения / по частоте, ко
торое для моделей, рассчитанных без учета покровного эффекта, эквива
лентно увеличению Ггп на 1500—2000 градусов. Однако, как показали 
Д. Эберляйн и др. [27]. роль покровного эффекта в рассматриваемых моде
лях. по-виднмому, преувеличена, и поправка в 7 eff в действительности не 
превышает нескольких сотен градусов.

22 модели атмосфер в области эффективных температур от 10000° до 
20000՜ рассчитали С. Стром и Ю. Эвретт [7]. В той же области Гг»» 
Д. Клинглсмит [28] построил 120 моделей с учетом покровного эффекта. 
Следует отметить, что для большинства моделей Клинглсмита величина от
носительной ошибки |ДГ/Г|, характеризующая точность определения за
висимости Т от т. не превышает нескольких процентов. Однако имеются и 
такие модели, s которых значения |АГ/Г| достигают 20. 30 и даже 50 про
центов, что заметно ниже обычной точности (см. табл. 1). Существенной 
особенностью моделей Клинглсмита является широкий диапазон измене
ния величины Не^Н, что позволяет применять эти модели к звездам с ано
мальным содержанием гелия.

Все перечисленные выше модели основаны на предположении о ло
кальном термодинамическом равновесии (ЛТР). Однако, как показали
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исследования последних лет, в атмосферах горячих звезд существенную 
роль играют эффекты отклонений от ЛТР. Для учета этих эффектов 
Л. Ауэр и Д. Михалас [5] разработали метод полной линеаризации. Уже 
первые расчеты, выполненные с его помощью, показали, что отклонения от 
ЛТР оказывают значительное влияние на распределение температуры п 
верхних слоях атмосфер звезд классов В [29] и О (30]. Особенно сильное 
отличие от случая ЛТР было найдено для профилен и эквивалентных ши
рин водородных линий в спектрах О-звезд [30,. Из двух упомянутых работ 
в табл. I включена только одна, содержащая 5 моделей для 25000

Ткц 50000 , так как в ней приведены данные о строении атмосферы и 
потоке выходящего излучения; во второй работе, относящейся к поздним 
В-звездам |29 . такие данные фактически отсутствуют.

Более точные модели атмосфер, вычисленные при отказе от предполо
жения и ЛТР. опубликовал Михалас (31’ в 1972 году. Эта сетка содержит 
36 моделей; кроме того, приводятся данные для 36 ЛТР-моделен, рассчи
танных при тех же значениях 7\н и Здесь приближенно учтено погло
щение атомами С. .\ и О путем усреднения их свойств («средний легкий 
элемент»). Более подробно вопрос о влиянии отклонений от ЛТР на модели 
звездных атмосфер будет рассмотрен в третьей части.

Перейдем теперь к звездам классов А и Б. Кроме уже упомянутых ра
бот Михаласа [6, и де Ягера и Невена (13), здесь можно отметить вычисле
ния Н. С Комарова н др. (32, 33] Было рассчитано 6 моделей атмосфер 
при постоянном химическом составе ( = 11000° и 8100°) и 26 моделей 
для двух значении содержания металлов. Точность этих моделей сравни
тельно невысока, так как при определении температурного распределении 
не учитывалась несерость- атмосферы. Покровный эффект и конвекция 
также не принимались во внимание.

Михалас [34], продолжив начатые ранее вычисления [6], рассчитал 
20 моделей атмосфер для звезд классов В8—Б2. При этом учитывался по
кровный эффект за счет бальмеровских линий. Как известно, в классе А 
эти линии наиболее интенсивны и. кроме того, они приходятся на ту часть 
спектра, где рассматриваемые звезды излучают наибольшую энергию. За 
счет этого в бальмеровских линиях поглощается около 10—15 процентов 
полного потока.

В спектрах более холодных звезд присутствует множество линий сред
ней интенсивности, поэтому покровный эффект здесь приходится учиты
вать с помощью статистических методов. Такой метод был применен 
Д. Карбоном и О. Джинджеричем [35] при построении 50 моделей атмосфер 
звезд классов А—К. При 7\ц 8500е принималась во внимание также 
конвекция.

749-10
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В 9 моделях Т. Кнппера [36] распределение температуры задана чоч» 
п готовом виде

/(-) =- Ли/Г(-),

Причем значения функции / (') были взяты из работы Мнхаласа [34] для 
модели с параметрами Т, к 7200 , 1$# 4. Следовательно, здесь фак
тически был использован тот же приближенный метод определения темпе
ратуры, что и в работе де Ягера и Невена [13]. Однако точность моде чей 
Кнппера намного выше, чем моделей ле Ягера и Невена, так как Киппер 
использовал более точную исходную модель, а найденную из этой модели 
зависимость /(г) применил в гораздо более узкой области эффективных 
температур

15 моделей для сверхгигантов классов Б и С։ вычислены С. Б. Парсон 
сом [37] при учете конвекции, покровного эффекта и турбулентного дав
ления

В атмосферах звезд классов С։ и К металлы являются основными по 
сгавщиками свободных электронов. Поэтому их содержание может оказы
вать значительное влияние на концентрацию отрицательных ионов водоро
да Н и. следовательно, на непрозрачность атмосферы. К. С. Кришна 
Свэйми 138, 39]. исследуя данную проблему, построил несколько моделей 
атмосфер карликов и гигантов классов б и К с нормальным и пониженным 
содержанием металлов. Полученные им результаты обсуждаются в третьей 
части.

При построении моделей атмосфер звезд классов К и М необходим 
принимать во внимание присутствие различных молекул. Во-первых, кон
центрация их уже достаточно высока, чтобы оказывать заметное влияние 
на структуру атмосферы. Во-вторых, они дают многочисленные полосы 
поглощения в спектре, поэтому их влияние сказывается также через по 
кровны։։ эффект. Вклад молекул в непрозрачность атмосферы особенно вс 
лик в инфракрасной области спектра, где холодные звезды излучают наи
большую энергию. Здесь важен учет таких молекул, как Н?О и СО (поло
сы ТЮ сильны лишь в видимой части спектров М-звезд). Эти молекулы 
наряду с другими источниками непрозрачности приняты во внимание в 
расчетах Т. Кнппера [40. 41], построившего 14 моделей атмосфер звезд 
классов К и М с учетом конвекции. В двух моделях (3730 , 
I## 1-5 и Т.п - 2650 , « 0.8) относительное содержание ато
мов С, И и О изменено по сравнению с солнечным.

Как известно, в области низких значении 7.и наряду со звездам ։ 
класса М существуют менее многочисленные звезды классов Б и С, в спек
трах которых также присутствуют молекулярные полосы. Такое разветвле
ние спектральной последовательности на три класса объясняется, по-вндн- 
мому, различиями в химическом составе, в частности, различиями в отно 
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сятсльном содержании атомов С и О. В атмосферах С-звезд, где отноше
ние С О больше, чем в атмосферах М-эвезд, важную роль играет поглоще
ние молекулами Շշ. СМ и СО. Это обстоятельство учтено в 12 моделях ат
мосфер углеродных звезд, построенных Ф. Керси и др. (42]. В этой сетке 
моделей, как видно из табл. 1. значения Я соответствуют сверхгигантам и
игантам. что согласуется с наблюдениями С-звезд.

16 моделей атмосфер звезд классов К и М были вычислены Дж. Р Ам
маном (43]. причем учитывались конвекция и поглощение молекулами. 
Н О Монохроматический поток выходящего излучения дан в относитель
ных единицах.

9 моделей атмосфер сверхгигантов и гигантов класса М рассчитали 
Д. Александер и X. Джонсон (44]. Принимались во внимание конвекция и 
поглощение молекулами НгО, СО и СХ. Кроме того, варьировалось содер
жание атомов С. \ н О, чтобы изучить влияние химического состава на 
структуру атмосферы. Графики потока / приведены только для двух 
моделей (Гг« 3600 , I, С О 1.47 и 0.58).

Д. Кэрбон я др. (45] построили 8 моделей атмосфер карликов класса М 
учетом поглощения молекулами Н^О и частично Но. Точность этих рас

истов снижена из-за пренебрежения конвекцией, которая играет важную 
роль в атмосферах холодных карликовых звезд (см. ниже).

Еще более приближенными являются 5 моделей О. Джинджерича и др. 
' 46], рассчитанные при 2500 . Только в одной из них грубо учтено
поглощение молекулами НгО.

2 модели атмосферы при Тгн 3000 , соответствующие сверхгнган- 
V и карлику класса М. вычислил Т. Пуджи (47]. При этом рассматривалось 

«оглощение в полосах молекул Н?О, СО и ОН. Позже одна из указанных 
моделей ( Теи 3000 , Աւ» — 4.8) была пересчитана при более детальном 
учете молекулярных источников непрозрачности (48).

Завершая на этом краткое описание сеток моделей атмосфер, рассчи- 
анных разными авторами, следует отметить, что они значительно отли
ваются друг от друга как по числу содержащихся в них моделей, так и по 

диапазону изменения параметров Т„ц и %. Чтобы нагляднее оценить ука
занные особенности, все модели были нанесены на диаграмму Гсрцшпрун- 
■ а—Рссссла (рис. 1). При этом для определения абсолютной звездной вс- 

ичины была использована известная формула

Լ М1տ- Ա т.н 1?^ —10.611,
/- . /И.:

связывающая светимость звезды Լ с ее массой М, эффективной тем
пературой 7’.н и ускорением силы тяжести на поверхности £. Здесь 
Լ и М светимость и масса Солнца. Величины Ггц и հ заданы, 
однако масса Л/ неизвестна. Поэтому, кроме указанной формулы, 
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была использована также зависимость „масса светимость“ [49]. Най
денному таким путем значению Л Д. отвечает болометрическая аб
солютная величина

Мы = 4.72-2.51г -А-

На рис. 1 показана зависимость Л/ь..1 от 7\и и #. Так как боль
шинство моделей вычислялось при одном и том же наборе значении 

кратных 0.5, то на диаграмме эти модели образуют вытянутые 
цепочки. Число в скобках, стоящее в верхней части такой цепочки, 
относится к соответствующему значению 1^^.

В табл 1 приведены сведения о более, чем 600 моделях звездных атмо
сфер. Однако количество точек на рис. 1 несколько меньше этой величи
ны. так как диаграмма Гсрцшпрунга—Рессела не учитывает вариации хи
мического состава. Действительно, двум моделям с одинаковыми значе
ниями Ггн и #, но с разным обилием элементов на рис. 1 соответствует 
одна и та же точка. Кроме того, из-за ограниченности данных о завися 
мости «масса—светимость՝ на диаграмме не представлено несколько моде
лей атмосфер, для которых | Мъ..\ I 12.

11з рис. 1 видно, что в области спектральных классов О—I* число мо
делей велико и соответствующие им на диаграмме точки расположены очень 
плотно. В классах 6 и К число моделей уменьшается, а в классе М оно ста
новится особенно малым. Такое уменьшение количества моделей для звезд 
поздних спектральных классов объясняется тем. что их расчеты особенно 
сложны и трудоемки. В отличие от звезд ранних классов здесь приходится 
учитывать конвекцию и покровный эффект за счет множества линий сред
ней интенсивности. Кроме того, в атмосферах наиболее холодных звезд 
важную роль играют различные молекулы, для которых не всегда имеются 
достаточно надежные спектроскопические данные. Поэтому, если для звезд 
классов О—1՜' характерны сетки, насчитывающие несколько десятков и да
же около 100 моделей (см., например. [6] и [28»). то сетки для звезд клас
сов К, М и С содержат обычно не более 10—15 моделей.

3. Учет некоторых эффектов при вычислении моделей атмосфер. Из 
краткого обзора моделей звездных атмосфер, выполненного в предыдущей 
части, следуют два вывода. Во-первых, на каждый спектральный класс 
приходится несколько сеток моделей (см. табл. 1). Во-вторых, эти сетки 
весьма неоднородны по своей точности. Здесь имеется в виду учет таких 
эффектов, как покровный эффект, конвекция, отклонения от локального 
термодинамического равновесия. Кроме того, в некоторых моделях хими
ческий состав отличается от солнечного. Чтобы отобрать средн сеток моде
лей наиболее точные, необходимо рассмотреть, как указанные эффекты
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Рис- 1. Диаграмма Гсрцшпрунга - Ресседа для моделей атмосфер, представленных в табл 1.
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влияют на строение атмосферы и спектр выходящего излучения, то есп. 
насколько важен их учет при вычислении моделей атмосфер.

А. Покровный эффект (ПЭ). Из простых соображении следует, чтс 
при введении н расчеты моделей поглощения в линиях уровень непрерыв
ного спектра должен повышаться. Действительно, интегральный поток 
I выходящего из атмосферы излучения однозначно связан с эффективной 
температурой T*tii F=^T.], постоянная Стефана). Поэтому
при фиксированном значении учет покровного эффекта (ПЭ) не дол
жен приводить к изменению величины F. Это означает, что если в каких- 
либо участках спектра монохроматический поток /’ блокируется линия 
мн. то в других участках он должен соответственно увеличиться (по срав
нению с теми значениями, которые он имел без учета ПЭ) Только при 
этом условии полный поток

F= \ F <Ь 
О 

останется прежним.
Как показали Михалас и Мортон (24]. учет сильных линий в ультра

фиолетовом области спектра при Тгц — 21910 и 1g# 4 приводит к за
метному повышению потока 7* в других областях. Например, в районе 
бальмеровского скачка значения 7՞ возрастают приблизительно на 20%. 
Интересно, что модель с 7\ff - 21910 и с учетом ПЭ дает такое же рас
пределение энергии в видимой части спектра, как и модель с Тгц 24000 
в без учета ПЭ. Отсюда следует, что. определяя эффективную температуру 
звезды путем сравнения наблюдаемого непрерывного спектра с теоретиче
ским. мы получаем разные значения 7rt( в зависимости от того, прини
мается во внимание ПЭ или нет. В рассматриваемом случае пренебрежение 
этим эффектом приводит к завышению 7\н примерно на 2000е. Д. Эбер- 
ляйн и др. [27] указывают, что в расчетах Д. Мортона и др. (21—25] роль 
поглощения в ультрафиолетовых линиях, возможно, преувеличена, так как 
использовались завышенные значения постоянной затухания (тогда ошиб
ка и /<.(( составляет лишь несколько сотен градусов). В связи с этим не 
обходимо отметить, что нс только модели Мортона, но и модели других ав
торов не дают такого хорошего согласия с ультрафиолетовыми спектрам»։ 
горячих звезд, какое достигнуто в видимой области (см. ниже). Поэтому 
проблема точного учета линий поглощения в ультрафиолетовой части спек
тра еще требует своего решения.

При других значениях /ен покровный эффект также приводит к пе
рераспределению энергии в спектре, меняется лишь относительный вклад 
тех или иных линий. Например, в атмосферах звезд класса А важную
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роль играют бальмеровские линии (см. [34]). а в спектрах более поздних 
звезд — множество линий сроднен интенсивности, принадлежащих ра^ 
личным элементам. Согласно расчетам Карбона и Джинджерича [35]. ста
тистический учет этих линий при Г.н 6000 и 1^«» 4 приводит к
подъему уровня непрерывного спектра в видимой области примерно на 
20' В моделях с наиболее низкой эффективной температурой ведущие 
роль переходит к полосам различных молекул (НгО, СО и др.).

Учет ПЭ приводит к появлению дополнительного источника непро- 
|. нести в атмосфере звезды. Часть энергии, поглощенной в линиях на 

ной глубине, отражается в нижележащие атмосферные слои, где за 
»••.и этого возрастает плотность лучистой энергии, а вместе с ней и тем
пература. Например, при Т.н ֊21910 и <* 4, согласно Михаласу в
Мор гону |24|, на оптической глубине Т4000I за счет поглощения в силь
ных ультрафиолетовых линиях получается дополнительный нагрев поряд
ка 1<»00 градусов. Выше уже отмечалось, что роль ПЭ здесь, возможно 
прс\ г еличсна (см |27]). тогда дополнительный нагрев составляет не- 
I кг ՝ ко сотен градусов.

Рис. 2 Влипни- пэярон ՛•»!•> *|>фектл (ПЭ) на расиргд л-инг т«>мп.*рагу| М 
<’ -.ооч при ТгИ 8100 и 60<)(» и - "»еоо при Ти։ 3400 ).

Влияние ПЭ на распределение Г('. > в моделях атмосфер более хо
лодных звезд показано на рис. 2. Поглощение в бальмеровских линиях в 
модели с Гиг 8400 и 1ц 4, согласно Михаласу [6. 34], приводит к 
увеличению температуры на 200—300 градусов для оптических глубин 
г-<<. — 1. Такой же нагрев дает статистически»։ учет линии различных 
элементов при Гиг 6000 и |д •? 4 [35] (в это։։ модели учтена также
конвекция). К более заметному повышению температуры приводит вклм
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чение полос молекул СО, СМ и С\ в расчеты модели атмосферы с парамет
рами = 3400°, 1££ = 0 ис химическим составом, соответствующим 
звезде класса С [42’. При Те«оо =- 1 дополнительный нагрев составляет 
750 градусов. Интересно, что при » как видно из рис. 2. ПЭ
приводит не к увеличению, а, наоборот, к уменьшении» температуры. Ана
логичный результат (уменьшение Т прит<10 3) получен для модели атмо
сферы гиганта класса К. рассчитанной при Г, и 4500^ и = 2 [50], 
причем здесь учитывались уже нс полосы указанных молекул (их влияние 
при такой температуре мало, см. (42]), а атомные линии различных эле
ментов. По-видимому. такое же охлаждение поверхностных слоев за счет 
ПЭ имеет место и в моделях, соответствующих звездам других спектраль
ных классов. Р Г. Атен [51], подробно рассмотревший этот эффект, ука
зывает, например, что в атмосфере Солнца учет ПЭ приводит к пониже
нию температуры на глубине " = 10 * приблизительно на 300 градусов. 
Заметим, что з поверхностных слоях атмосфер звезд классов О и В бо
лее существенным является другой эффект — дополнительный нагрев за 
счет отклонений от локального термодинамического равновесия (см. 
ниже)

Вместе с непрозрачностью и темпера ту рой в модели атмосферы так
же несколько меняется распределение газового и электронного давления. 
Таким образом. ПЭ приводит к изменению структуры атмосферы и. сле
довательно. к изменению условий образования линий. Поэтому учет ПЭ 
может привести к изменению теоретических эквивалентных ширин IV 
Например, значения IV' (Н) н области 7200 Тгц 10100 , как по
казал Михалас [34], за счет поглощения в бальмеровских линиях ме
няются на 10 20%. При Ткц 12600 учет ПЭ уже не влияет на 
IV' (Л/;). а для модели с Т,и 6000 и 1$ с? 4 [35] увеличение IV (Л/) 
составляет 20%.

Таким образом, покровный эффект может оказывать заметное влия
ние на распределение температуры и давления в модели атмосферы. Пре
небрежение нм при вычислении распределения энергии в спектре 
может приводить к ошибкам порядка 20% и более. Его влияние 
может оказатыя существенным при расчетах эквивалентных ширин 
некоторых линий. Следовательно, при построении моделей атмосфер 
этот эффект необходимо принимать во внимание.

Б. Конвекция. Как известно, в конвективной модели атмосферы тем
пературный градиент уменьшен по сравнению с тем, который имеет мести 
при лучистом равновесии в атмосфере звезды. Это означает, что учет 
конвекции должен приводить к более медленному росту температуры с 
глубиной. Поэтому на достаточно больших глубинах температура в кон- 
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?ектнвной модели будет ниже, чем в неконвективной. В качестве приме
ра на рис. 3 показано влияние конвекции на распределение 7'(т) в моде- 
\и атмосферы, вычисленной Карбоном и Джинджеричем [35] при 
Т,н 6000 и 1*# = 4. Здесь на глубине Т'.ооо ~ 1 конвекции еще не иг
рает никакой роли в переносе энергии, но уже при Т5000 = 4 она переносит 
50% полного потока. Начиная примерно с этой глубины, кривые 7’(т) 
для конвективной и неконвективной моделей сильно расходятся. Напри
мер. на глубине Т5000 ~ 10. где конвекция переносит 87% полного потока, 
температура в конвективной модели на 1600 градусов ниже, чем в некон- 
вектнпной. Однако столь глубокие слои практически нс влияют на спектр 
выходящего излучения.

19*^5000

Рис. 3. Совместное влияние конпехции и похроиного .чффскго на распре деле
ние темпера гуры (по Карбону и Джинджеричу |35|)

Так как учет конвекции в модели атмосферы приводит к пониже
нию температуры при Т>1, а учет ПЭ. наоборот, к ее повышению, то ин
тересно рассмотреть вопрос о совместном действии этих эффектов. На 
рис. 3 наряду с распределением температуры в конвективной н неконвек- 
। ивной моделях (обе с учетом ПЭ) приведены также кривые Т(т) для 
модели, вычисленной без учета ПЭ (но с конвекцией), и для модели, вы
численной без учета как ПЭ, так и конвекции. Сравнение четырех рас
пределений температуры показывает, что на тех глубинах, где конвектив
ный перенос энергии превышает 50% полного потока, влияние конвекции 
намного сильнее, чем влияние ПЭ.
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Из сравнения распределений газового давления Рг для тех же че
тырех моделей следует, что конвекция, в отличие от ПЭ. повышает давле
ние на заданной оптической гхубине, причем се действие снова проявляет
ся в тех слоях. 1де она переносит более половины полного потока. Из [35] 
видно, что при т > 10 влияние конвекции и ПЭ на Р^ I') одного порядка

Расчеты моделей атмосфер звезд поздних спектральных классов по
казывают. что при Т.н 3000 4000 влияние конвекции на строение
атмосфер гигантов и сверхгигантов, с одной стороны, и атмосфер карлн 
ков. с другой, существенно различается. Причиной этого является силь
ное отличие в плотности вещества. Согласно Ауману [43]. в модели с па
раметрами Т.н 4000 и 1$ £ — 4.7 конвективный перенос энергии на 
глубине т I составляет 26% полного потока, а в модели с параметрами 
Т.н ֊ 3000 и 1г « 5 51 % полного потока. Последний результат
подтвержден расчетами Кнппера |40,. Хотя атмосферы красных гигантов 
и сверхгигантов также конвективно неустойчивы, но нз-за их низкой 
плотности конвекция здесь не играет заметной роли в переносе энергии 
для глубин " 3 5 (см. [40, 43, 44,). Паким образом, в атмосферах крас
ных карликовых звезд конвекция переносит значительную часть потока 
уже в тех слоях, где формируется спектр выходящего излучения, в то вре
мя как в атмосферах красных гигантов и сверхгигантов зона интенсивно
го конвективного переноса обычно залегает гораздо глубже. Отсюда по
нятна важность учета конвекции именно в моделях атмосфер карлнког 
поздних спектральных классов.

Кнппер [40։ оценил влияние конвекции на распределение температу
ры и модели с параметрами Т.н 3000 и ц 4.95, соответствующей 
примерно звезде класса М4У. Оказалось, что при т> 1. где конвекция 
переносит более половины полного потока, температура значительно по
нижается (при т — 10 более, чем на 1000 градусов), а при т<0.1. наобо
рот. повышается. Таким образом, учет конвекции в этой модели приводит 
к изменению зависимости Т от т даже в тех слоях, где фактически осу
ществляется лишь радпатнвнын перенос энергии. Аналогичный резуль
тат получил Ауман [43.: по его оценке температура в поверхностных сло
ях конвективной модели при Т.н 3000 и 1^ 5 примерно на 10%
выше, чем в такой же неконвектинной модели. При 7<н 4000 и

4.7 дополнительным нагрев этих слоев составляет только 3% 1431. 
а при Т.н 6000 и lg.fr 4, как нетрудно подсчитать (см. [35,). он не 
превышает 1%. Пи-видимому, данный эффект достаточно хорошо выра
жен лишь у наиболее холодных карликовых звезд.

Рассмотрим влияние конвекции на спектр выходящего из атмосфере! 
н: лу .ения. Как показали расчеты Карбона и Джинджерича [35], при 
Т.н 8000 и 6000 (1## 4| влиянием конвекции на распределение
-нергии в видимой и в инфракрасной области спектра можно пренебречь 
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Различие порядка 10% в значениях /•’ появляется лишь в ультрафиоле- 
юной области I' 2000 А). С другой стороны, эквивалентная ширина 
линии Н в тех же моделях уменьшается за счет конвекции на 10—20% 
(к сожалению, в упомянутых здесь работах данные по другим линиям от
сутствуют). Согласно Р. Канделу [52. в модели с Ли 4200 и 
lgV 4.6 конвекция также не оказывает практически никакого влияния 
на распределение F в видимой и инфракрасной области, и лишь при 
/.<3500 А ее роль становится заметной. Совсем иной результат получил 
Киппер [40, для модели атмосферы с параметрами Ли 3000 и 
1g Я = 4.95. Так как в атмосферах красных карликов конвекция перенося; 
значительную часть потока уже при т = 1. то есть в области формирова
ния непрерывного спектра, то она должна заметно сказываться на рас
пределении энергии в спектре. Действительно, в указанно»։ модели Кип 
пера значения /' и видимой и особенно в инфракрасной области сильн 
зависят от учета конвекции.

Завершая на этом краткое рассмотрение тех изменений в моделях 
атмосфер, к которым приводит учет конвекции, можно заключить, что 
этот эффект желательно принимать во внимание во всех моделях, где 
Лн <С 9000 , то есть начиная с поздних A-звезд. На примере линии 
Н видно, что пренебрежение конвекцией может привести здесь к ошиб
кам в теоретических значениях эквивалентных ширин линий и. следов*- 
»ельно. к ошибкам в определении содержания соответствующих элемен- 
гов. Совершенно необходим учет конвекции в моделях атмосфер красных 
карликов, где особенно заметно ее влияние на спектр выходящего из атм »- 
сферы излучения

В. Отклонения от локальною термодинамическою равновесия. В глу
боких слоях звездных атмосфер возбуждение атомов происходит главным 

•(’»разом под действием столкновений с окружающими частицами Так кт-, 
распределение последних по скоростям здесь соответствует закон» 
Максвелла, то распределение атомов по возбужденным уровням соответ
ствует закону Больцмана. Следовательно, можно считать, что в глубоких 
• \оях атмосферы устанавливается локальное термодинамическое равною - 
сие (ЛТР). При переходе к поверхностным слоям атмосферы из-за пони
жения плотности и температуры роль столкновений уменьшается, и основ
ным источником возбуждения атомов становится излучение. Выход излу
чения из атмосферы звезды приводит к сильно»։ его анизотропии, поэт«, 
му на малых оптических глубинах населенность атомных уровней уже не 
соответствует формуле Больцмана, то есть становятся существенными 
отклонения от ЛТР.

Точный учет этих отклонен»։»» достаточно сложен, поэтому подав
ляющее большинство моделей, представленных в табл. 1. рассчитано при 
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предположении о ЛТР. Вместе с тем в последние годы опубликован ряд 
интересных результатов, полученных при отказе от условия ЛТР. Эти 
результаты относятся, в основном, к моделям атмосфер горячих звезд и 
получены с помощью метода полной линеаризации Ауэра и Михаласа [5]. 
Рассмотрим кратко главные из них.

Рис. 4. Влияние отклонений от ЛТР но распре деление температуры (по Миха֊ 
асу (31 ]). Ро всех моделях 4-

Как оказалось, наиболее существенные изменения за счет отклонении 
от ЛТР в моделях атмосфер звезд классов О и В претерпевает распреде
ление температуры. На рис. 4 представлена зависимость Т от m (t см2) 
для трех моделей, рассчитанных Михаласом |31] как при условии ЛТР. 
гак и без него. Видно, что в верхних слоях, соответствующих глубинам 
т<1. отклонения от ЛТР приводят к повышению температуры на 2—3 
тысячи градусов. При этом она уже нс возрастает монотонно с глубиной, 
как в ЛТР-моделях. а меняется более сложным образом. Указанные 
изменения происходят как раз в тех слоях атмосферы, где образуются 
спектральные линии, поэтому профили и эквивалентные ширины послед
них также могут значительно меняться за счет отклонении от ЛТР.

Профили и эквивалентные ширины линий Hl, Hel и Hell для моде
лей атмосфер звезд классов О и В при отказе от условия ЛТР рассчитали
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Михалас и Ауэр {31. 53—55;. Влияние отклонении от ЛТР на профили 
бальмеровских линий показано на рис. 5. По оси абсцисс отложено рас
стояние от венгра линии АЛ в ангстремах, по осн ординат — отношение по
тока в линии Гл՝, к потоку в соседнем участке непрерывного спектра ГС։1|,։. 
Видно, что при Геп<^30000 , то есть в случае В-звезд. линии Н., Н и 
Н становятся более узкими и глубокими в центре, причем наибольший 
эффект получается для Н,, в то время как для Н., и Н7 при 

30000 различие незначительно. Усиление йдра линии компенси
руется подъемом в прилегающих участках профиля, поэтому эквивалентная 
ширина бальмеровских линии для В-звезд почти не меняется (рис. 6). От
метим, что учет отклонений от ЛТР существенно улучшает согласие между 
теоретическими и наблюдаемыми профилями этих линий (см., например. 
153]).

Рис. 5 Влияние отклонений от ЛТР на профили бальмеровских линий при 
Те<< ~ 15000°, 30000 , 45000 и 1« ц 4 (по Михалосу |31|). 'Штриховые линии полу
чены при условии ЛТР. сплошные при учете отклонений от ЛТР.

При переходе к О-звездам ( Г.» 30000 ) отличия от случая ЛТР
становятся особенно заметными. Профили бальмеровских линии делаются 
значительно глубже, чем при ЛТР (рис. 5), а эквивалентная ширина 
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возрастает в 2 раза и более (рис. 6). При этом значения IV остаются 
приблизительно постоянными, и то время как в случае ЛТР они быстро 
уменьшаются с ростом Тги. Измерения эквивалентных ширин бальмеров
ских линии в спектрах О-звезд главной последовательности хорошо согла
суются с расчетами Михаласа и Ауэра (см. [56—59]). С другой стороны 
значения , рассчитанные при условии ЛТР. лежат ниже наблюдаемых.

Среди других водородных линий, чувствительных к отклонениям ог 
ЛТР. следует отметить линии и В,. У Р, при 7\п^> 30000 пояи- 
՝яется сильная эмиссия в центре (30. 54;. Объясняется это тем. что в моде֊ 
\ях атмосфер горячих звезд, рассчитанных без предположения о ЛТР, име

ется слой, в котором температура растет с уменьшением глубины (см. 
рис. 4). и именно в этом слое при 7’чп\ЗОООО эбразуетсял иния Р,. Об
наружение указанной эмиссии с помощью наблюдений на спутниках и ра
кетах {_• = 18751 А) послужило бы хорошим подтверждением теории. 

I акос же эмиссионное ядре» должна иметь линия В։ в спектрах поздних 
В-звезд (29 .

Рве. 6. Влияние отклонений от ЛТР на эквивалентные ширины линий Нт. Н 
и *4471 Hel (по Михалосу и Ауэру |53 — 55|). Во всех моделях 1g g - 4.

Расчеты Ауэра и Михаласа (54, 55] показывают, что линии Не! и Hell 
п спектрах горячих звезд также могут быть чувствительными к отклоне
ниям от ЛТР. В качестве примера на рис. 6 приведена зависимость экви
валентной ширины линии Х4471 Hel от эффективной температуры. Видно, 
что при 7 и։ 30000 предположение о ЛТР почти не искажает значении 
IF,, в то время как при Тгц > 35000 эти значения оказываются занижен- 
нымй в два раза и более. Сравнение со спектрами звезд классов О и В по
казывает, что отказ от ЛТР в целом сильно улучшает согласие между 
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георетическнми и наблюдаемыми профилями 154. 55] и эквивалентными ши
ринами |57. 60. 61. гелиевых линии.

Метод полной линеаризации (этот метод запрограммирован (62]) 
позволяет рассчитать для заданной модели атмосферы линейчатый спектр 
*.юбого атома или нона, нс прибегая к предположению о ЛТР. С помощью 
•того метода и моделей Михаласа (311 были рассчитаны эквивалентные ши
рины ряда линии Mgll (63). Call (К-лнния) (64.. МП [65], Не! [66J. 
Sill! и SiIV [67] Оказалось, что условие ЛТР приводит к таким ошибкам 

значениях И7 ,в результате которых содержание Mg и Si в атмосферах 
О- и В-звсзд может быть завышено почти на порядок, а содержание Ne ч 
Са в атмосферах В-звезд — в 5 раз. Благодаря отказу от этого условия 
'-далось устранить давно существовавшее расхождение между обилием 
неона, найденным ранее для звездных атмосфер, с одной стороны, я для 
Солнца, туманностей и космических лучей, с другой [66]. Интересный ре 
.»ультат получен для некоторых линии МП. находящихся в спектрах 
О-звезд в эмиссии [65]. Оказалось, что эта эмиссия объясняется откло
нениями от ЛТР в обычной плоскопараллельной атмосфере и. следова
тельно. сама по себе не может служить доказательством существования 
протяженной оболочки, как это считалось еще недавно. Таким образом, 
при расчетах спектров горячих звезд не только линии водорода и гелия, 
нг» и линии других элементов демонстрируют существенные изменения, 
если учитывать отклонения от ЛТР.

Как показали вычисления Михаласа [31], предположение о ЛТР срав
нительно мало влияет на распределение энергии в видимой области спектра: 
оно может привести к значительным ошибкам лишь за лаймановским пре
делом. то есть при ).<912 А. Однако некоторые характеристики непре
рывного спектра в видимой области также могут служить индикатором 
отклонении от ЛТР. Для В-звезд (за исключением самых поздних) такой 
характеристикой является отношение величины пашеновского скачка Dp. 
к । елнчине бальмеровского скачка Dp- Михалас [53i нашел, что за счет от 
клонений от ЛТР значения Dp Dp увеличиваются, причем тем больше, чем 
мс ныне ß.

В случае О-звезд величина Dp становится столь малой, что ее невоз
можно измерить с достаточной точностью. Здесь индикатором отклонении 
"Т ЛТР может служить бальмеровский скачок Dp, который при учете 
этих отклонений заметно увеличивается [30. 53]. При этом новые значения 
Dh находятся в хорошем согласии с наблюдениями [54. 68.. С этой точки 
зрения представляет интерес шкала эффективных температур Д. Мортона 
и Т. Адамса [69.. Как известно, она была получена путем сравнения наблю
даемых значении Dh с теоретическими, найденными при предположении 
о ЛТР. Так как для звезд класса О это предположение приводит к зани
жению Dh, то в соответствующие значения Teff оказались заниженнь»-
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.мн. Сравнение шкалы Мортона—Адамса с более точной шкалой П. Конги 
[70. построенной для О-звсзд с учетом отклонений от ЛТР. показывает 
расхождение в несколько тысяч градусов.

На этом завершается краткое описание главных эффектов, к которым 
приводят отклонения от ЛТР. Отметим, что некоторые детали можно най
ти также в обзоре Д. Михаласа и Р. Атея [71 .

Из сказанного выше следует, что наибольшие изменения за счет откли 
нений от ЛТР в моделях атмосфер звезд классов О и В относятся к распре 
делению температуры в верхних слоях, а если говорить о выходящем нару
жу излучении, го к линейчатому спектру. Конечно, разные линии в неоди
наковой мере чувствительны к этим отклонениям. Более того, для одной и 
той же линии при одних значениях Г.н и 1» предположение о ЛТР со
вершенно не влияет на эквивалентную ширину, а при других приводит к 
существенным ошибкам (см., например, рис. 6). Если линия не исследова
лась ранее, то без предварительных вычислений трудно судить о величине 
такой ошибки. В этом случае при исследовании конкретной звезды необхо
димо отказаться от предположения о ЛТР как в применяемых моделях 
атмосфер, так и в расчетах профиля линии или ее эквивалентной ширины. 
К сожалению, наиболее полная и точная сетка таких моделей 131* рассчита
на лишь для Ген 15000 . В то же время, как показывают вычисления 
Ауэра и Михаласа [29 . отклонения от ЛТР оказывают сильное влияние на 
распределение температуры и при Г,к = 12500 . Аналогичный результат 
получен также для модели атмосферы с параметрами 7\и - 10000 и 

£Г1 [72), соответствующей сверхгиганту класса АО. Таким образом, 
расчеты моделей, подобных моделям Михаласа (31., необходимо продол
жить в область более низких эффективных температур.

Г. Изменения в химическом составе. В некоторых сетках моделей, пред
ставленных в табл. 1, наряду с параметрами Лн и ц меняется и химиче
ский состав. Рассмотрим сначала, как влияет на модели атмосфер относи
тельное содержание гелия Не/Н. Из расчетов Клинглсмита [28] можно ви
деть. что при изменении этой величины от 0 до 15 температура на глубине 
т = 1 возрастает на 60 градусов в модели с 7«н - 10000 и на 870 гра
дусов в модели с Ли =20000 (в обоих случаях 4!. Это показы
вает. что влияние содержания гелия на распределение температуры в атмо 
сферах В-звезд возрастает с увеличением Ли. Отметим, что для малых 
оптических глубин (например, т 10 ) увеличение Нс/Н может приво
дить к понижению температуры. В приведенном примере содержание гелия 
менялось очень сильно, на практике чаще встречаются менее значительные 
колебания величины Не'Н. Оказывается, им соответствуют сравнительно 
небольшие изменения в распределении температуры. Например, при уве
личении Нс'Н от 0 до 0.125 повышение температуры на глубине Т= • 
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составляет в тех же моделях ( Т,ц - 1ООЭЭ и 20000 , lg g — 4) соответ
ственно 20 н 90 градусов. (Напомним, что для звезд главной последова
тельности в среднем Не Н 0.10). При Тгц = 14400 и 1g £ — 4 замена 
значения Не/Н = 0.08 на Не Н — 0.15, согласно вычислениям Ван Ситтср- 
са и Мортона |23 . повышает температуру в области 10 т 10 не бо
лее. чем на 50 градусов. Р. Кудрицкнй [72]. построивший модель атмосферы 
сверхгиганта с параметрами Гец 10000 и Igg 1, нашел, что при из
менении Не Н от 10 до 0.3 температура на глубине т <1 уменьшается на 
100—200 градусов.

Как видно из расчетов Клинглсмита [28 . повышение содержания 
гелия приводит к увеличению газового и электронного давления на задан
ной оптической глубине. Для моделей с Гиг =10000°, 14000° 20000е и 
lg g = 4 при изменении Не/Н от 0 до 0.125 значения Рв на глубине т = 1 
увеличиваются соответственно на 40, 25 и 17%. В модели с 7иг 14400 
и lg g 4 при увеличении содержания гелия от 0.08 до 0.15 повыше
ние Рв на глубине * 1 составляет 11% |23]. Электронное давление
для тех же моделей атмосфер и при тех же изменениях в Не/Н возра
стает на 10 20%

По-ви димому, если содержание гелия близко к нормальному значению 
(Не Н = 0 10). то его изменение в два раза не должно приводить к зна
чительным изменениям в структуре атмосферы. Тогда можно ожидать, что 
и распределение энергии в спектре останется почти тем же. Расчеты моде 
лей атмосфер подтверждают это предположение. Мнхаллс [6] вычислил не
сколько моделей в области эффективных температур от 32000° до 40000 
для трех значений Не/Н: 0.30. 0.15 и 0.05. Оказалось, что изменение пото
ка в видимой области спектра за счет изменений величины Нс'Н состав
ляет всего лишо несколько единиц третьей значащей цифры. Более замет
ное различие появляется лишь в ультрафиолетовой области. К такому же 
заключению можно придти в результате анализа модели с Тгц = 14400 
и —4 |2Я» еСАИ сравнить значения потока при Не/Н =0.08 и при 
Не/Н = 0.15 Для модели с 7*^=6000 и Igg 2 {73] даже десятикрат
ное увеличение содержания гелия (от 0.1 до 1) почти не меняет распреде
ления энергии в видимой области.

Из сказанного выше можно сделать вывод, что при подборе подходя
щей модели атмосферы для какой-либо конкретной звезды достаточно по
ручить для нее лишь грубую предварительную оценку содержания гелия.

В табл. 1 содержится также несколько моделей, вычисленных при 
аномальном содержании металлов. Подробное исследование этого эффекта 
было выполнено К. С. Кришной Свэйми [38. 39 . который построил не
сколько моделей атмосфер карликов и гигантов классов G и К. В атмосфе
рах этих звезд от содержания металлов сильно зависит концентрация св*»- 
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бодиых электронов, а вместе с ней и концентрация отрицательных ионов во
дорода. которые у G- и К-звезд вносят основной вклад в коэффициент не
прерывного поглощения. Чем выше содержание металлов /1. тем больше 
образуется свободных электронов, а значит, и отрицательных ионов водо
рода, то есть атмосфера становится непрозрачнее. За счет этого возрастает 
плотность излучения на заданной глубине, а вместе с ней и температура. 
При понижения I непрозрачность атмосферы, наоборот, уменьшается, 
вследствие чего уменьшается и температура. Как показывают вычисления, 
выполненные Кришной Свэймн [38| при 4500 Т,н 6000 и 
g 2Х10* с.м сскг, чувствительност։» распределения температуры к выбе
ру значения А быстро растет с уменьшением Тгц.

Влияние содержания металлов на коэффициент поглощения в атмосфе
рах звезд классов G и К может оказаться весьма заметным. Например, при 
уменьшении А в 100 раз коэффициент поглощения может уменьшиться 
примерно в 10 раз. Поэтому при изменении содержания металлрв одновре
менно может значительно измениться шкала оптических глубин. По-вндн- 
мому, именно этим явлением объясняется roi факт, что при уменьшении 
•1 газовое давление на данной оптической глубине возрастает (см. | 381. | 391 
я [74 |). Действительно, если содержание металлов уменьшено, то атмосфе
ра становится прозрачнее и поэтому заданному значению т соответствует 
более глубокий (геометрически) слой с более высоким газовым давлением.

Этот эффект должен влиять и на распределение электронного давле
ния. однако здесь гораздо более существенным является действительно։ 
изменение концентрации свободных электронов вследствие изменения со
держания металлов. Поэтому при уменьшении .1. как показал Кришна 
Свэймн [38. 39] электронное давление на заданной оптической глубине то
же уменьшается.

Как и в случае температурного распределения, влияние содержания 
металлов на распределение газового и электронного давления сказывается 
сильнее при Т.н 4500 , чем при Тец 6000 . Этот вывод подтвержда
ют также расчеты Л. Трэвиса и С. Матсушимы [74]. Кроме того, роль рас
сматриваемого эффекта связана с величиной g: при уменьшении g, то 
есть при переходе от карликов к гигантам строение атмосферы становится 
менее чувствительным к выбору значения А ] 391.

Уменьшение .4 приводит к уменьшению плотности заряженных частиц 
в атмосфере, чго, в свою очередь, уменьшает действие эффекта Штарка. 
Поэтому спектральная линия, чувствительная к этому эффекту, должно 
быть менее расширена. Подобным образом, например, ведет себя профиль 
линии Н; при Тгп -- 4500°—5500° [38]. Вместе с уменьшением роли эф
фекта Штарка возрастает относительная роль других эффектов в расшире
нии спектральной линии. В частности, для Н. существенное значение при
обретает эффект собственного давления, то есть столкновения с атомами 
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водорода. При этом вследствие изменения строения атмосферы воз
растает не только относительная роль этого эффекта, но и его абсолют
ная величина. В результате в той же области Тги линия Н. при умень
шении А расширяется | 381. а не сужается, как \иния Н , для которой по
правка за счет эффекта собственного давления оказывается малой.

Наконец, содержание металлов может влиять на непрерывный спектр 
I1.» расчетов Кэрбона и Джинджерича |35] видно, что даже при ГгН 6000 
(1й£с=4) распределение энергии в спектре зависит от величины А. Так 
как с уменьшением Ггп модель атмосферы становится более чувствнтель- 
нои к выбору А. то при понижении эффективной температуры влияние со
держания металлов на поток выходящего излучения / должно увели
чиваться.

I аким образом, строение атмосферы звезды при Ли <С 6000' может 
сильно зависеть от содержания металлов. Действие этого эффекта умень
шается с ростом Ли и с уменьшением Он может влиять на расчеты как 
линейчатого, так и непрерывного спектра. Поэтому рассмотренный эффект 
следует иметь в виду при исследовании звезд классов О и К.

Как отмечалось выше, в расчетах моделей атмосфер наиболее холод
ных звезд необходимо учитывать присутствие таких молекул, как НгО. СО 
• СМ. Очевидно, что их концентрация в атмосфере зависит от относитель
ного содержания входящих в них элементов. В частности, строение атмо* 
«ферм существенно зависит от отношения ОО. Александер и Джонсон 
|44|, построившие несколько моделей атмосфер холодных сверхгигантов 
нашли, что в верхних слоях основной вклад в непрозрачность атмосферы в 
видимой и инфракрасной областях при СЮ< 1 вносят молекулы НгО, а 
при С'О>1—молекулы СК (в глубоких слоях ведущая роль переходит к 
нону I I ). При одних и тех же значениях Лиг и £ углеродные звезды 
(С/О>1) имеют на заданной глубине т более низкую температуру (на нс- 
. колько сотен градусов) и более низкое газовое давление, чем звезды, бо
гатые кислородом (С'О< 1). От величины СЮ существенно зависит и рас
пределение энергии в спектре. Вычисления Киппера (40. 41) при 
Лн 3730 . 1$# 1.5 и Керси и др. [42] также указывают на важную
роль относительного содержания С и О в моделях атмосфер холодных 
звезд. Подобные расчеты пока еще слишком немногочисленны, и вопрос ՛.՝ 
влиянии химического состава на строение атмосфер звезд поздних спек
тральных классов, несомненно, требует дальнейшего изучения.

На этом мы заканчиваем рассмотрение некоторых эффектов, которые 
могут играть важную роль при вычислении моделей звездных атмосфер. 
На основании полученных выводов из всего множества моделей, представ
ленных в табл. 1. необходимо отобрать наиболее точные.
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4. Наиболее точные модели и сравнение их с наблюдениями. Среди мо
делей атмосфер звезд классов О и В. представленных в табл. 1. наиболее 
точными, по-видимому, являются модели Мнхаласа [31]. вычисленные при 
учете отклонений от ЛТР. Отказ от предположения о Л ГР в целом сильно 
улучшает согласие с наблюдениями горячих звезд, однако в некоторых слу
чаях все еще имеется значительное расхождение между теоретическими и 
наблюдаемыми спектрами. Прежде всего, речь идет о сверхгигантах. для 
которых даже при учете отклонений от ЛТР не удается объяснить наблю
даемые профили бальмеровских линий [54] и эквивалентные ширины не
которых линий гелия (см., например, ։58] и [75]). Ауэр и Мнхалас [54/. а 
также ряд других авторов видят причину этого в том. что атмосферы сверх
гигантов являются протяженными и предположение о плоскопараллельном 
строении к ним неприменимо. Возможно, для улучшения согласия с наблю
дениями О- и В-свсрхгитактов придется ввести в расчеты моделей также 
поле скоростей Интересно отметить, что анализ наблюдений сверхгигантов 
чОг! (09.7 1Ь), - Ori (ВО 1а) и С Per (Bl lb), выполненный с помощью 
моделей атмосфер, не находящихся в состоянии ЛТР. показывает, что со
держание гелия у них в 2—3 раза выше, чем у звезд главной последова
тельности [76]. При этом значение Не'Н. найденное для Per, практически 
совпадает с результатом Р. Кэйреля [77], полученным с помощью ЛТР-мо- 
дели (Не Н = 0.23 и 0.20 соответственно). Может оказаться, что реаль
ное содержание гелия у горячих сверхгигантов и у звезд главной последо
вательности в среднем одинаково, а указанное выше расхождение снова 
объясняется несовершенством моделей атмосфер сверхгигантов. Тогда на 
примере - Per видно, что учет протяженности атмосферы здесь даже важ
нее. чем учет отклонений от ЛТР. Как отмечают Мнхалас и Атей [71], мо
дели атмосфер, в которых при отказе от ЛТР одновременно приняты я? 
внимание протяженность атмосферы и, возможно, поле скоростей, окажут
ся полезными при изучении не только О- и В-сверхгигакто ’.։. ио и WR-звезл 
и звезд типа Р Cyg.

Еще одна возможность повышения точности моделей Мнхаласа [^1] 
связана с учетом покровного эффекта в сильных ультрафиолетовых линиях 
Однако так;:е расчеты при отказе от ЛТР чрезвычайно сложны, так ка-< 
требуют совместного решения уравнений переноса и статистического рав
новесия для сотен линий одновременно. Как указываю! Ауэр и Мнхалас 
[55]. в настоящее время эта проблема представляется неразрешимой.

При вычислении эквивалентных ширин некоторых линий для звезд 
класса В даже ЛТР-модели могут дать достаточно надежные результаты 
Среди таких моделей наиболее точными являются модели Куруча [19]. 
Клннглсмита [28] и Мортона н др. (21—25], рассчитанные при учете покров
ного эффекта. Рассмотрим кратко, как согласуются указанные модели ат
мосфер.с наблюдениями В-звезд.
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Д. Стикланд [78] сравнил теоретическую величину бальмеровского 
скачка, а также наклон кривой в трех участках видимой области спектра 
с наблюдениями 29 звезд главной последовательности (классы 09—К7), 
Оказалось, что модели Куруча (19] довольно хорошо объясняют общие осо
бенности спектров звезд класса В, и только у самых горячих звезд (клас- 
ы 09. ВО) обнаружено несоответствие за бальмеровским пределом. Мож

но предположить, что оно вызвано отклонениями от ЛТР, которые в модс- 
\ях Куруча не учитывались.

Распределение потока А, в моделях атмосфер Клинглсмята (28] и (в 
одном случае) Ван Ситтерса и Мортона (23] сравнивалось с ультрафиолето
выми спектрами нескольких звезд классов В0.5У—АIV, полученными на 
ОАО II [79]. Отметим, что значения Р, в этих двух сетках моделей хоро
шо согласуются между собой в тех участках спектра, которые свободны от 
линии. Подбирая модели, удалось добиться очень хорошего согласия с на
блюдениями в области длин волн от 4000 А до 6000 А. Однако при этом 
наблюдаемый поток в ультрафиолетовой части спектра, начиная примерно 
с л = 2500 А для ранних В-звезд и с л 3500 А для поздних, оказался 
ниже теоретического, причем в некоторых случаях в два раза. По мнению 
А. Андерхилл [79], полученное несоответствие объясняется блокировкой 
непрерывного спектра какими-то линиями, не учтенными при вычислении 
моделей атмосфер.

Для звезд класса А и более поздних можно рекомендовать модели 
Мнхаласа [34], рассчитанные при учете ПЭ, а также модели Кэрбона и 
Джинджерича (35]. в которых, кроме ПЭ, при Т<-ц 8500՜ учтена кон
векция. В уже упоминавшейся работе Стикланда [78] эти сетки моделей 
«.равннвалнсь с наблюдениями звезд классов А-К в видимой области спек
тра. Оказалось, что сетка Мнхаласа хорошо описывает наблюдаемое рас
пределение энергии при всех значениях 7\н, которые использовались о 
моделях, то есть от 12600° до 7200°. Аналогичный результат в той же об
ласти Ли получен и для сетки Кэрбона и Джинджерича, однако при 
Твн < 6700 эти модели уже не могут объяснить наклон спектра за баль
меровским пределом, полученный из наблюдении О- и К-звезд. При этом 
расхождение нарастает с уменьшением 7\и. По-видимому. обнаруженное 
несоответствие хотя бы частично объясняется тем. что Кэрбои и Джиндже
рич при достаточно низких значениях Ли не учитывали влияние мо
лекул.

Представляет интерес также сравнение этих моделей с заатмосферны- 
ми наблюдениями. Как показали Дж. Дэвис и Р. Уэбб (80], модели Миха- 
часа [34] предсказывают значительно больший поток в области ЛА, 2100 А— 
2800 А. чем наблюдается в действительности. Другие авторы (81, 82] ука
зывают на дефицит наблюдаемого потока между 2000 А н 3000 А, обна
руженный при сравнении с моделями Кэрбона и Джинджерича. Таким об
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разом, как и п случае В-звезд. даже наиболее точные модели атмосфео 
звезд класса А и более поздних, хорошо согласуясь с наблюдаемым рас
пределением энергии в видимой части спектра, нс могут одновременно 
объяснить его поведение в ультрафиолетовой области. По-нидимому. для 
устранения этого несоответствия придется ввести в модели атмосфер ка
кие-то дополнительные источники непрозрачности.

Для сверхгигантов классов 1՜ и й наиболее детальные вычисления вы* 
полнил Парсонс (37]. Найдено хорошее соответствие между его моделями 
и моделями Кэрбона и Джинджерича (35] при близких значениях 7’гп и #.

С большими трудностями связано построение достаточно точных мо
делей атмосфер звезд классов К и М. Прежде всего, в них должны быт», 
учтены следующие эффекты: I) влияние молекул на структуру атмосферы 
и на спектр выходящего излучения. 2) покровный эффект за счет мно
жества атомных линий. 3) конвекция (особенно для холодных карликов). 
Ни одна из сеток моделей, представленных в табл. 1. не удовлетворяет всем 
этим требованиям сразу. Например, в наиболее точных моделях атмосфер 
карликов классов К и \1 (40. 43] учитывается образование молекул и кон
векция. но нс принимаются во внимание атомные линии. Далее, при вычис
лении потока излучения для холодных гигантов и сверхгигантов можн. 
пренебречь конвекцией, но при этом необходимо учитывать протяженност?, 
атмосферы и. вероятно, отклонения от Л ГР. на что указывает присутствие 
эмиссионных линий к спектрах этих звезд. Необходимо также отметит։, 
что при построении моделей атмосфер звезд поздних классов обычно рас
сматриваются лишь двуатомные молекулы, а роль многоатомных молекул 
по ряду причин все еще остается невыясненной. Более подробное обсужде
ние всех этих проблем можно найти в обзоре М. Вардиа (83].

Модели атмосфер холодных звезд, представленные в табл. 1, дают 
удовлетворительное объяснение наблюдаемому распределению энергии 
лишь в инфракрасной области спектра, в то время как в видимой области 
согласие отсутствует (см., например. |42] и (48]). Средн других возможных 
объяснении этого расхождения, о которых говорилось выше, следует отме
тить также сильное влияние химического состава: у исследуемой звезды он 
может оказаться несколько иным, чем в используемых при сравнении мо
делях. а это обстоятельство, как указывалось в предыдущей части, являет
ся особенно важным при низких значениях Т.п.

Таким образом, модели атмосфер звезд поздних спектральных клас
сов могут сильно зависеть от целого ряда различных факторов (химиче
ский состав, источники непрозрачности, предположение о ЛТР и т. д ). Их 
роль изучена еще слабо, и требуются дополнительные вычисления, чтобы 
иметь надежную основу для анализа наблюдений.

В заключение автор выражает искреннюю благодарность А. А. Бояр
чуку за ценные советы, использованные при работе над обзором. Автор 
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признателен также Л. С. Лууду. Т А Кипперу и А А. Сапару за поле« 
ные замечания.
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обетрПА горня

MODEL ATMOSPHERES FOR NORMAL STARS 
(a survey from 1965 to 1973)

L S. LYUBI.MKOV

Basic data are given on model atmospheres for O-M type stars 
calculated in 1965 1973. The influence of blanketing effect, convection, 
departures from LTE and abundance anomaly on atmospheric structure 
and emergent radiation is discussed. The most accurate models for each 
spectral type are pointedout. Its comparison with observations is consi
dered.
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Спектр.
КЛАСС л« •» я Химический ГОСТИИ Источники 

непрозрачности

1 з • 5

О А $0000 - 7200 10 4 S Нс Н 0.15; F и профи
ли линий дли некоторых 
моделей рассчитаны так
же при Нс Н 0.30 и 
0.05;

Н. Н . Н, .
Hel. Hell;՜ 

ï(»֊>. МН):

O-G 41600-47ôO 1.0-5.0 Нг Н - 41 182; указано 
также содержание
N. О. МК. Si. ( a. Sr;

H. H . Hel, Hell. С.
Ne. Si, металлы (см. 
таблицы |11|)

О-В 39800
31600
25100
20000

3.0 5.0 Не/Н 0.0512 H. Н . Hel. Hell. J(e );

О-В 33965-14870 3.7, 4.0 Не H 0.118 H. H . Hel. Hell. »(<■ ):

о в soooo-iiooo 2.0 5.0 Нг.Н- 0.10; указано 
также содержание С, N.
О. Ne. м2. Al. Si;

HI. Hei. Hell. H . He . 
H-, . ЧГТОЛЛЫ. î(e ), 
MHl. МНе);

о-в 37450 28o4o 3.5. 4.0 Hr H 0.15 Hl. Hel. Holl. H .j(r );

в 25200-14400 3.0. 3.5. 44) Hr H 0.15: дне модели 
вычислены при Не Н 

0.08;

HI. Hel, Hell. H՜. :(e ):

в 20000-10000 3.0. 4.0 Не Н 0.0512 HI. Hei. Hell. H . H,‘ . 
■ (» ». 5(H1

в 200041 100(10 2.5- 4.5 Не Н 15. 3 2. 1/8. 0: HI. Hel. Hell, H . He :
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Таблица I (Приложение)
Учет поглоще

нии II ЛИНИЯ! И 
др. Яффе К ТОК

Вычисленные величины
Область к (А), 
где рассчмгпн 

поток F
Автор

6 7 8 9 10

- I". II Г. I\. Р„ dP. dz. 4 •
■^НР -YHIP -VH.IP

>F F;
21 U' и профили Н и H,; 

И՜ ЛИНИЙ Не! и Hell;

1) Т. Pt. Ре. Ре. k;
2։ дли ряда значений

3) У.'’в՛.՛ V н О„:

4» профили Н: и Н»;
5) И и глубины образования 

78 линий:

227 Ы 58В при 
Т.н 24«Л> ;

911 -14675 при
Г.Н <24000 :

91t-6310

Михалос 
1М

ле Ягер.
Неиех |13|

2 5% 1) Т. Ре. Ре. dPr «Л. 5.
1 (Л i F-.

2) к • ' и для ряда 
значений л;

504 14635 Круусмда 
(141

при ТсН 32023 
и lg g 4 учтены 
линии II ультра
фиолетовой об
ласти

0,5»'. I) т. Pt. Ре. Гн. г р:
2) 1Г и профили некоторых

ЛИНИЙ

228 - 58353 Андерхилл 
(15 181

линии серий < ։«„ 1) Т. Р,. 4. ■. н 167 22794
Лаймана и Баль
мера

2) потемнение к лимбу для 
ряда значений

3) профили Н:;

При Tell 30000 . 
$04֊ 65647 

при Teil’ 30000

ПО линий и об
ласти 412 1700 
А

1) Т. Рв. Ре;
2) Hff, и болометрическая 

иопроняа;

228-14588 Мортон и 
др. (21. 221

98 линий п об
ласти 912 1600
А

.1-2"/. 1) Т. Р„ Р.. к ■. dP, dz,
2) U V. В V. DH. 6о»о- 

мггричесяяя иопраияя:

228-14588 Мортон и 
др (23 25(

0.5«, 1) Т. Р,. Р„ 
кЙ-.

2> ". . - <*; +»). <* -) *я-
.У, ДЛЯ ряда значений 
и л:

912 -44612: лля 
н.яоторых моде
лей 750 32800:

Стром, 
Эвретт (7|

Линии серий 
Лаймана и 
Бальмера

- 50»/. 11 Г. Р„ Р.. к. SF F. 
-՝Hdl • •*Н»П1:

2) циста. Пц. болометри
ческая поирапяа:

3) И՜ и центральная ннтен- 
еиипость Н;:

504 - 85275: Клинглсмит 
|28|
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2 3 4 5

О-В 50000 - 25000 4.0 н- н о.ю HI, Н«1. Нг||. .(г-):

о-в 55000-15000 2.5-4.5 Нс н о.ю НГ. Hel, Hell, „средина 
легкий алемеит" 
(С. N и О). : (с֊);

А 11000. 8100 3.5. 4.0, 4.5 Н.-Н 0.182; НГ, Hel. Hell. Н , ме
таллы. z (г ), з(Н):

А G 9000-5390 4.0 1.057 Нг Н 0.125;
А 0.002 и 0 0002;

Hl. H.I. Hell. Н-. Hj . 
։(е h :(Н>. ։(Н,1;

А—F 12600 72<Ю 2.0. 3.0. 4.0 Нг Н 0.15 Hl. Hel. НгН. Н . Н2 . 
։(•->. 5 (Hl:

А —К 10000֊ 4000 2.0-4.5 Нг Н 0.10;
указано также содержа
ние С, Na, MS. AI. Si, 
Fe:

Н. Н . Н,. С. Mg. Si. 
»(» ), =(Н|. г(Н։);

F 7200 6200 2.49. 3.40. 
4.35

солнечный |I0| см таблицы |11|

F-C «6X1 5400 1.2, 1.8. 2.4 Нг Н 0.125. А 0.002; Н. Н ". Н» . металлы, 
»(• ). 2(Н);

G-K 6000֊-4000 2.301, 3.301, 
4.301

Нг н 0.083; А умень
шено по отношению к 
Голицу и 1. 5, 10. 40 и 
100 раз;

Н. Н . Н. Не՜. :(Н). 
։(Н,1:

К-М 5040 2520 0.2 5.0 солнечный |Ю|: н дну ж 
миделях изменено содер
жание С. N. О;

Н. Н՜. Н, . Нг . И. ) 
= (Н|. — .Н։>;

С 4500 3400 -1, 0. +1 Н.- Н 0.162; С Н 
4.110 *;

N-H 1.48 10՜։;
ОН 125 10՞’;

Н. Н . Hj , н.-, С.
С ’. металлы (Si, Mg li
С.1, :(« 1. =(Н>. T(Hjl:
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Таблици 1 (продолжение)

6 7 8 9 10

отклонении от 
ЛТР

1) T(m);
2) лаймановский. бальме

ровский и др. скачки;
3) IF и профили Нт. Н-.; 

профили Li и Р :

114—14600; Михалас.
Ау»р 130|

отклонения от 
ЛТР

И Г. п<" "llrlll-
населенности нижних 
уровней HI. Hei и Hell;

2) И и профили Не. Н? 
и Н5;

114 Л - 30(1. при 
Ти, 30000;
228 А-300? при 
Г.,,<30000';

Михалас 
|ЗЦ

T.P,.P,.k„. А. „ 
и z;

1000-10000 Комаром.
Миськии |32|

1) Т. Р,. Р„ у.
2) модели оболочек (7*. Рк. 

'• в зависимости от рас
стояния до центра ЭВез- 
дм);

Г олииько. 
Комаров. 
Краснова 

|33)

бпЛЬМеронеКИе 

ЛИНИИ (На Н„)
0.5 % 11 Т. Р,. Ре-.

2i V. В V. и В. D„.
31 IF линий Н.. Н и Н,:

504-14588 Михалас 
|34]

линии подорода 
и Металлов: кон
векция (при
ТгН 8500 )

< 1% 1) Т. Pg. nr. к, ? и г;
2) потемнение к лимбу для 

ряда значений /;
3) профили Н;;

912-65647 Карбон. 
Джиндже
рич |35|

Т(-) найдено ио 
модели Милал.. 
га |34|, н кото
рой учтены ли
нии Н» —Нзо:

1) Т. Р։. Р,\
2» kt (-од») и \ (”w։e) 

при некоторых

Киппер [36|

линии подорода 
и металлом; кон
векции; турбу
лентное давле
ние;

<0.5% 
при 

т 10

Т. Р„ Р.. Р,л р, кК. V,.
F. F.

1500 - 50000 Пдреоис 1371

конвекция; по
ниженное содер
жание металлом;

1) т. Рв. Р,:
2) профили Н иН։;
3) глубина образования 

некоторых линий;

Кришна 
Сммйми 
|38. 391

полосы Н3О, СО 
и ОН; конвек
ция;

5 10%
-15%

Т. Ре. Ре. р. к. л. Fe/F. 
±Р Р. парциальные дав
ления для Н и некото
рых молекул;

5700 А-9ч Киппер 
(40. 41|

полосы Са, CN 
и СО; турбу
лентное давле
ние

sl*/t Т. Pg. AF F. Р„
Pr. Pi. Ры. р, парциаль
ные давления различных 
атомов и молежул;

2000 А 6р Керси и др.
(421



738 Л. С ЛЮБИМКОВ

1 * 3 4 5

к-м 4000 2000 ОТ -2.0
до 5.0

Не Н 0.12. А солнеч
ному значению 110J; при 
ТгП 4000 и lg tf 2 /1 
уменьшено в 10 и 100 
рд»:

Н. Н Не . Н, . Н . . 
металлы. - (е 1, ИН1. 
т(Н,С.

м. с 3600 2500 0. 1 солнечный |10|: варьи
руется содержание ('. 
N. О:

н. н . н,. н;. т(Н).
= <Н.):

м 3500. 2500.
1500

5.0 Не Н 0.10; А солнеч
ному значению | Ю|; п 
двух случаях А умень
шено в 100 рал;

Н. II .Нс . Н2 . ме
таллы, г (Н). г (И,);

м 2500 1.0. 3.0, 5.0 солнечный 110|: в одном 
случае значение /1 
уменьшено в 100 ра*

НН՜. Н.՜, Н,՜. ме
таллы. :(₽-), т (Н 
= (Н,>;

м 3000 1.0, 4.8 

___________

солнечный |10) Н.Н . Н, . :(е ). :(Н>, 
|Н,1:



МОДЕЛИ АТМОСФЕР НОРМАЛЬНЫХ ЗВЕЗД 73'»

Тоблици / (прадол жени*)

6 7 к 10

полосы НЭС); 
конвекции;

1“» Т. Р„ Р.. Р„ ЬР Р: 6250 А -10-> Ауя.н |-13]

ПОЛОСЫ 1 1,0. С№ 
и СО; жонвок* 
цмв;

».г „ Т. Р,. 5ПОО А 5;> Александер.
Джонсон 

|44|

полисы Н,0, II,; 1"« Т. Р. Р.. к. Ь г.
концентрации Н1. НИ. Н?.
Н,О и вклад ралличныт 
источников н »««‘прозрач
ность;

4000 А 2 .8-1 Карбон 
» лр |45|

о одном случае 
груби учтено 
•ЮГЛО1ЦГНМГ мо
лекулами Н,О;

1«» 1) Т. Р(. Р„ к. ■„ д. г. 
концентрации Н1, НН.
и Н,;

2) дли ряда значений •
и -|им;

2304 А-«3(1 Джиидж.- 
рич и др.

|4Ы

полосы Н,О.
СО. ОН ‘

Т. Рв, Р». парциальные 
давлении различных мо
лекул;

2000 А-10* иуд«« (47|
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