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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1.

ИССЛЕДОВАНИЕ СКОПЛЕНИЯ ГАЛАКТИК С1 1710.4+6401

Ф. БЕРНГЕН. А. Т. КАЛЛОГЛЯН 
Поступила 25 октября 1976

Приводятся результаты БУ фотографической фотометрии галактик скопления 
2«' С! 1710.4+6401 внутри радиуса 12/6. Измерены эквиденситкые диаметры и опре
делены средние поверхностные яркости галактик.

Показатели цвета В—V уменьшаются с убыванием светимости галактик в соответ
ствии с зависимостью (1). В функции светимости скопления в В и V нет явно выражен
ного локального максимума. Интегральные функции светимости в В и V выражаются 
уравнениями (2) и (3) соответственно. Различие между угловыми коэффициентами этих 
уравнений обусловлено наличием зависимости (1) между В—V и V.

В скоплении имеется много компактных галактик как согласно Цвнкки, так и по ме
тоду, предложенному авторами в [8].

«
Скопление галактик 7-\\՛ С1 1710.4+6401 =Эйбелл 2255 содержит мно

го компактных объектов. В каталоге [1] даются звездные величины 46 га
лактик, являющихся по критерию Цвнкки компактными. Согласно Эйбел
лу скопление принадлежит к классу богатства 2 [2]. Известны радиальные 
скорости пяти галактик, находящихся в области скопления. Средняя ра
диальная скорость по этим галактикам равна 23300 км/сек. Четыре из этих 
пяти галактик находятся на периферии скопления. У одной из двух ярчай
ших центральных галактик, обозначенной в каталоге Цвикки через А (в 
табл. 1 настоящей работы она стоит под номером 1), радиальная скорость 
равна 21818 км/сек. В дальнейшем мы будем использовать значение сред
ней радиальной скорости по пяти галактикам, считая, что вероятность про
ектирования ярких галактик поля на круг с радиусом в 17', в пределах ко
торого находятся упомянутые пять галактик, очень мала.

В настоящей работе определены В и V величины около 400 галактик 
в области скопления с радиусом около 13' или 1.6X10’ пс при // = 55 км+ек 
на Мпс. На основании этих данных исследовано распределение галактик по- 
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цветам, по поверхностным яркостям, построена функция светимости скоп
ления в обоих цветах.

1. Наблюдательный .материал и методика измерений. Наблюдательный 
.материал получен осенью 1975 г. в шмидтовском фокусе двухметрового уни
версального телескопа Таутенбургской обсерватории. В цвете В использо 
ваны пластинки 2Ы-2 со светофильтром 00-13, в цвете V—пластинки Ко
дак ЮЗа-Э со светофильтром 00-11. Стандартами послужили шаровые 
скопления и компактные галактики в области М31, В и V величины кото
рых приведены в [3—5]. Измерения велись на ирисовом фотометре Таутен
бургской обсерватории. Для построения характеристических кривых ис
пользовались 25—30 объектов в каждом из цветов, отобранных по возмож
ности дальше от основного тела М31. В каждом цвете измерены по две 
пластинки. \ -величины были определены для 470 объектов, однако после 
тщательного просмотра снимков и Паломарских карт в списке были остав
лены 396 объектов, уверенно отождествленных с галактиками. Предельна? 
\ -величина равна 18"'5. В-величины были измерены для 381 галактики 
до 19'"4. Отклонение отдельных измерений от средних значений в сред
нем составляет ± 0"'06 для обоих цветов.

Сотрудник Таутенбургской обсерватории В. Хёгнер любезно получил 
эквиденситы объектов в области скопления в цвете V. При этом были по
лучены два рода эквиденсит, соответствующие некоторой средней и не
которой низкой плотности, соответственно. Плотность в случае последних 
эквиденсит лишь немного превышает плотность фона пластинки. Угловые 
диаметры галактик, определенные по эквиденситам средних плотностей, 
соответствуют размерам, внутри которых определены звездные величины 
галактик. Ошибка измерения угловых диаметров около 0 5. Для очеио 
слабых галактик диаметры по эквиденситам средних плотностей трудно из
мерить.

На рис. 1 приведен снимок скопления /\у С! 1710.4+6401, полученный 
в цвете V. На снимке измеренные галактики пронумерованы по возрастаю
щим \ -величинам. С целью более удобного отождествления галактик, об
ласть скопления разбита на три концентрических кольца а, Ь и с. Снимок 
центрального круга с большим увеличением приведен на рис. 2.

В табл. 1 собраны данные об измеренных галактиках. В последующих 
столбцах таблицы приводятся номера галактик с индексами а. Ь и с, соот
ветствующие номерам галактик и колец на рис. 1 и 2, интегральные У-ве- 
личины, показатели цвета В—V, большие диаметры и +, определенные 
по двум эквиденситам, и средние поверхностные яркости, вычисленные по 
.значениям V и



Рис. 1. Снимок скопления галактик 7л\՛ С1 1710.4 + 6401 в цвете V. Масштаб 5" на .и.ч.



Рис. 2. Снимок центральной части скопления галактик Х\л С1 1710.4 + 6401 н цве
те V. Масштаб : 2."5 на .им.

К ст. Ф. Бёрнгена, А. Т. Калсогляш
1
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Таблици
ФЭТО МЕТРИЧЕСКИЕ ПАРАМЕТРЫ ГАЛАКТИК В СКОПЛЕНИИ 

2шС1 1710.44-6401

* V В-У <л </3 V/ *■ 1 № 1 V В -V </> ! V/-*

’ 1 2 з 1 4 5 1 6 1 1 2 3 4 1 5 1 6

1 а 14т42 2*41 13 4 27'2 19т81 36’с 16т85 1"։48 6 9 10 8 2О'"79
2 а 14.89 2.22 12.8 23.6 20.18 37 с 16.86 1.39 6.2 10.8 20.55
3 Ь 14.93 2.11 13.4 23.1 20.32 38 а 16.87 1.41 6.3 10.8 20.81
4 а 14.95 2.13 12.3 29.3 20.14 39*а 16.88 1.32 6.7 11.3 20.77
5*а 15.26 1.99 10.3 17.5 20.05 10*1. 16.88 1.39 6.2 12.1 20.57
6*а 15.45 1.75 10.8 17.5 20.34 41 с 16.88 1.33 8.2 14.9 21.17
7 а 15.58 1.83 10.3 18.0 20.37 42 а 16.89 1.33 7.7 13.4 21.08
8*а 15.70 1.78 9.8 15.4 20.39 43 с 16.89 1.35 6.7 10.8 20.78
9*а 15.73 1.62 10.3 13.9 20.52 44 с 16.90 1.36 6.2 11.3 20.59

10 а 15.85 1.57 10.3 15.9 20.64 45 с 16.90 1.10 6.7 11.3 20.79
11*а 15.90 1.71 8.2 14.4 20.19 46 Ь 16.93 1.27 7.7 13.9 21.12
12 Ь 15.91 1.91 10.0 19.5 20.65 47 с 16.93 0.96 6.2 12.1 20.62
13*Ь 16.06 1.58 8.7 15.4 20.50 48 с 16.94 1.15 7.2 13.9 20.98
14’а 16.11 1.62 8.2 14.4 20.40 49 а 16.95 1.44 6.7 12.3 20.84
15 а 16.14 1.70 8.7 15.4 20.58 50’ Ь 16.95 1.43 5.7 10.5 20.49
16*с 16.14 1.61 8.5 14.9 20.53 51'а 16.96 1.17 6.7 10.8 20.85
17 а 16.18 1.61 8.2 13.4 20.47 52 Ь 16.97 0.77 6.7 12.1 20.86
18’а 16.18 1.70 8.2 14.4 20.47 53*Ь 16.97 1.30 6.2 9.8 20.66

19 Ь 16.21 1.43 11.3 20.6 21.20 54*а 16.99 1.28 6.2 11.3 20.68

20 с 16.28 1.45 8.7 14.4 20.72 55 а 17.01 1.64 — — —

21 с 16.39 1.13 8.2 13.6 20.68 56 с 17.01 1.31 6.2 12.1 20.70

22 а 16.47 1.62 8.2 15.4 20.76 57 а 17.02 1.27 6.7 12.3 20.91

23 а 16.51 1.33 7.7 14.4 20.70 58 с 17.03 1.35 6.5 9.8 20.82

24’а 16.54 1.48 7.7 12.6 20.73 59*а 17.04 1 29 6.4 9.8 20.83

25’с 16.55 1.47 7.7 12.9 20.74 60 а 17.06 1.34 5.1 10.8 20.35

26 а 16.60 1.35 9.8 17.0 21.29 61 с 17.08 1.24 6.2 10.8 20.77

27 Ь 16.60 1.10 7.2 15.4 20.64 62*а 17.14 1.10 6.2 10.0 20.83

28*Ь 16.66 1.44 7.2 14.4 20.70 63 с 17.14 1.20 6.9 10.3 21.08

29 а 16.67 1.41 8.7 12.9 21.11 64 с 17.15 0.85 6.2 11.3 20.84

30 Ь 16.68 1.41 6.7 12.3 20.57 65 с 17.15 1.24 5.1 9.8 20.44

31 с 16.71 1.28 7.2 12.9 20.75 66*Ь 17.16 1.42 5.7 11.3 20.70

32 Ь 16.78 1.32 6.2 12.9 20.47 67 а 17.17 1.52 4.6 10.3 20.21

33 с 16.79 1.31 7.2 11.3 20.83 68 I. 17.17 1.23 6.2 10.8 20.86

34 1. 16.80 1.11 6.2 12 3 20.49 69 Ь 17.18 1.08 6.7 12.9 21.07

35 Ь 16.85 1.33 6.7 13.4 20.74 70 а 17.19 1.49 4.6 10.3 20.23
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Таблица 1 (продолжение)

։ 3 4 5 Г 6 1 2 3 4 5 6
71 b 17m19 lm23 5 7 io’o 20m73 109 b 17m58 im03 — — —
72 b 17.21 0.41 5.1 9.8 20.50 110 b 17.58 1.18 4.1 9 0 20m37
73' b 17.21 1.16 5.7 9.8 20.75 111 b 17.59 0.99 3.9 8.2 20.28
74 b 17.23 0 62 5.4 8.7 20.62 112 h 17.59 1.12 4.1 8.2 20.38
75 'b 17.23 1.23 0.2 12.3 20.92 113 b 17.60 1.14 4.6 8.2 20.64
76 b 17.23 1.35 5.6 9.3 20.72 114 C 17.60 1.07 4.6 9.3 20.64
77 c 17.24 1.21 6.2 10.8 20.93 115 a 17.62 1.20 4.6 8.2 20.66
78' b 17.26 1.19 4.9 8.2 20.45 116 b 17.63 1.15 4.1 8.2 20.42
79 a 17.34 1.64 4.1 8.7 20.13 117 c 17.63 1.06 4.6 8.2 20.67
80' b 17.34 1.09 5.1 11.3 20.03 118 b 17.6-1 1.16 3.1 6.7 19. аз
81 c 17.37 1.11 5.1 8.7 20.66 119 1. 17.64 1.16 4.1 7.2 20.43
82' c 17.37 1.28 4.1 10.3 20.16 120*1. 17.65 1.16 4.1 7.7 20.44
83 b 17.39 1.05 5.7 11.3 20.93 121 b 17.65 0.18 4.1 8.7 20.44
84 b 17.40 0.94 5.1 9.8 20.69 122 b 17.67 1.22 3.6 7.2 20.21
85 c 17.40 0.81 4.6 7.7 20.44 123 b 17.68 1.12 2.8 8.2 19.67
86 a 17.43 1.23 4.1 9.3 20.22 124 b 17.68 1.17 4.1 7.7 20.47
87 a 17.43 1.13 4.6 10.3 20.47 125 b 17.68 1.03 5.1 9.5 20.97
88*1. 17.45 1.19 5.1 8.7 20.74 126 c 17.69 0.84 — —
89 a 17.46 0.93 5.1 10.3 20.75 127 a 17.70 1.07 3.3 8.2 20.04
90 c 17.47 0.96 4.6 8.5 20.51 128 b 17.70 1.18 4.6 8.7 20.74
91 a 17.48 1.26 4.6 8.0 20.52 129 b 17.70 0.93 3.1 9.3 19.89
92 'b 17.48 1.21 4.6 9.3 20.52 130 a 17.71 1.05 4.6 9.8 20.75
93*  b 17.50 1.33 4.1 7.7 20.29 131 a 17.71 1.13 3.3 7.2 20.05
94 c 17.50 1.26 4.1 9.3 20.29 132 b 17.71 0.95 3.6 10.8 20.25
95 c 17.51 1.17 4.6 9.8 20.55 133 a 17.72 0.78 4.6 7.7 20.76
96 a 17.53 1.16 4.1 8.2 20.32 134 c 17.7. 1.18 3.6 7.7 20.26
97 b 17.53 0.71 4.6 8.2 20.57 135 b 17.73 1.11 3.6 8.2 20.27
98 c 17.53 0.81 3.6 8.7 20.07 136 a 17.74 1.28 3.6 7.7 20.28
99 a 17.54 1.19 4.9 10.3 20.73 137 b 17.77 1.19 3.9 7.7 20.46

100 b 17.54 1.11 5.1 10.8 20.83 138 c 17.77 0.63 4.1 7.7 20.56
101 c 17.54 1.18 4.9 8.0 20.73 139 c 17.77 0.97 2.1 10.8 19.11
102 a 17.55 1.15 3.9 9.8 20.24 140 c 17.79 0.73 — — —
103 c 17.55 1.03 4.1 8.7 20.34 141 a 17.80 1.05 2.6 8.2 19.62
104 a 17.56 0.43 4.6 8.2 20.60 142 b 17.80 0.93 3.9 9.3 20.49
105 a 17.56 1.08 3.6 10.3 20.10 143 c 17.80 1.13 — — —
106 a 17.56 1.16 4.1 7.7 20.35 144 c 17.80 1.08 3.6 7.2 20.34
107 c 17.56 1.01 3.9 9.8 20.25 145 a 17.81 1.10 3.6 7.2 20.35
j08 a 17.57 0.36 4.6 8.7 20.61 146 c 17.81 0.89 — — —
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 3 3 6 1 1 2 3 1 4 1 5 1 6

147 Ь 17т82 0т94 — — — 185 а 17т95 1'"08 — — —
148 с 17.82 0.70 3 9 8 5 20т51 186 с 17.95 1.12 1.8 6 2 18т99
149 с 17.82 1.04 3.1 9.3 20.01 187 а 17.96 1.04 2.1 7.7 19.30
150 а 17.83 0.94 — — 188 с 17.96 1.10 3.6 6.2 20.50
151 Ь 17.83 1.02 3.1 7.2 20.02 189 с 17.96 0.90 — — —
152 с 17.83 1.18 2.6 7.7 19.65 190 с 17.97 0.86 — —
153 а 17.84 1.04 3.1 8.0 20 03 191 а 17.98 0.77 — — —
154 Ь 17.85 1.24 3.6 7.2 20.39 192 Ь 17.98 1.07 3.1 6.7 20.17
155 1. 17.85 1.05 2.6 7.7 19.67 193 Ь 17.98 0.93 2.8 7.7 19.97
156 1. 17.85 1.07 3.1 7.7 20 04 194 с 17.98 0.74 2.6 7.5 19.80
157 Ь 17.85 1.33 2.6 6.4 19.67 195 а 17.99 0.91 3.1 7.7 20.18
158 Ь 17.86 1.06 — — - 196 а 18.00 1.00 , — — —
159 Ь 17.86 0.85 3.1 8.2 20.05 197 а 18.00 1.00 — — —
160 Ь 17.86 1.20 2.6 7.7 19.68 198 Ь 18.00 0.84 2.6 6.7 19.82
161 с 17.86 0.82 3.1 7.7 20.05 199 1> 18.00 1.04 — 6.1 —
162 Ь 17.87 0.98 2.6 8.2 19.69 200 с 18.00 0.87 1.8 6.2 19.04
163 Ь 17.88 1.15 4.1 8.2 20.67 201 с 18.00 0.47 3.1 6.7 20.19
164 Ь 17.88 0.50 3.6 7.7 20.42 202 с 18.00 0.93 3.6 6.7 20.54
165 с 17.88 0.94 3.1 7.7 20.07 203 а 18.01 1.00 1.8 6.2 19.05
166 а 17.89 1.02 3.1 6.2 20.08 204 Ь 18.02 1.15 — 5.1 —
167 с 17.89 0.96 2.3 7.7 19.43 205 Ь 18.02 1.01 — 7.7 —
168 а 17.90 0.90 — — - 206 Ь 18.02 0.87 — 5.1 —
169 1> 17.90 0.68 3.6 7.2 20.44 207 с 18.02 0.94 — 5.1 —
170 Ь 17.90 1.14 3.6 7.2 20.41 208 с 18.02 0.55 — 5.6 —
171 Ь 17.90 0.83 3.3 6.2 20.24 209 а 18.03 0.85 6.1 —
172 1. 17.90 1.03 2.1 5.7 19.24 210 Ь 18.03 1.04 2.3 6.7 19.57
173 а 17.91 1.15 3.1 6.7 20.10 211 Ь 18.03 0.98 — 6.1 —
174 Ь 17.91 1.06 1.5 7.2 18.55 212 Ь 18.03 1.09 — 5.6 —
175 Ь 17.91 1.03 2.1 7.2 19.25 213 с 18.03 0.75 — 6.1 —
176 с 17.91 0.62 3.3 7.7 20.25 214 с 18.03 0.67 3.1 6.7 20.22
177 1> 17.92 1.08 3.9 7.5 20.61 215 с 18.04 0.61 — 5.1 —
178 Ь 17.93 1.07 3.3 7.2 20.27 216 а 18.05 1.06 — 5.1 —
179 с 17.93 0.74 2.6 6.7 19.75 217 а 18.05 0.84 — 6.1 —
180 с 17.93 0.82 3.6 7.7 20.47 218 а 18.05 1.14 — 5.1 —
181 с 17.93 0.95 2.1 6.2 19.27 219 с 18.05 0.36 3.1 7.2 20.24
182 а 17.94 1.05 4.1 7.2 20.73 220 а 18.06 0.66 — 5.6 —
183 Ь 17.94 1.03 3.6 6.2 20.48 .221 Ь 18.06 1.00 2.8 6.7 20.05
184 с 17.94 0.81 3.1 7.2 20.13 222 1> 18.06 0.99 — 5.6 —
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Таблица 1 (продолжение}

2 з 4՜ 5 6 1 1 2 3 * 5 6

223 ь 1 Ց՞՛օշ 0га77 2՜6 7՚7 19ш89 261 с 18т16 0т80 2՜6 6՜2 19т98

224 с 18.07 1.06 — 5.1 — 262 с 18.16 0.81 — 5.1 —
225 с 18.07 1.11 — 5.6 — 263 b 18.17 0.69 — 5.6 —
226 с 18.07 1.14 5.1 — 264 с 18.17 0.91 — 5.1 —
227 а 18.08 0.86 — 5.1 — 265 а 18.18 1.00 — 5.1 —
228 Ь 18.08 1.00 2.6 6.2 19.90 266 а 18.18 0.80 — 7.1 —
229 с 18.08 0.88 — 5.6 — 267 Ь 18.18 0.75 — 5.1 —
230 а 18.09 1.04 2.6 6.2 19.91 268 b 18.18 0.89 — 5.1 —
231 с 18.09 0.94 — 5.1 — 269 с 18.18 0.86 — 6.1 —
232 а 18.10 0.92 — 7.1 — 270 с 18.18 1.05 — 5.6 —
233 а 18.10 0.91 — 5.6 — 271 а 18.19 — — 6.1 —
234 Ь 18.10 0.61 — 7.1 — 272 b 18.19 0.65 1.5 5.7 18.83
235 b 18.10 1.00 2.6 6.9 19.92 273 b 18.19 0.72 — 6.1 —
236 а 18.11 0.84 — 7.7 — 274 с 18.19 — — 5.6 —
237 с 18.11 0.93 — 6.1 — 275 с 18.19 1.01 — 6.6 —
238 с 18.11 0.61 — 5.6 — 276 с 18.19 0.78 — 5.1 —-
239 а 18.12 0.88 — 6.1 — 277 а 18.20 0.90 — 5.6 —
240 h 18.12 1.02 2.8 6.7 20.11 278 b 18.20 0.80 — 5.6 —
241 с 18.12 0.91 — 5.1 — 279 с 18.20 0.85 2.3 5.1 19.74
242 с 18.12 1.11 — 5.6 — 280 с 18.20 0.71 — 4.6 —
243 а 18.13 0.90 — 6.1 — 281 а 18.21 0.94 — 5.6
244 а 18.13 0.89 — 5.6 — 282 b 18.21 0.86 — 5.1 —
245 b 18.13 0.58 — 5.6 — 283 с 18.21 0.81 — 3.6 —
246 с 18.13 0.93 2.6 6.4 19.95 284 b 18.22 0.78 — 5.6 —
247 с 18.13 0.72 — 6.1 — 285 b 18.22 0.80 — 5.1 —
248 с 18.13 0.89 1.5 5.7 18.77 286 с 18.22 0.66 — 5.6 —
249 с 18.13 0.81 — 5.1 — 287 с 18.22 0.68 2.6 5.7 20.04
250 с 18.13 0.77 — 7.7 — 288 с 18.22 0.86 — 5.1 —
251 а 18.14 1.02 — 5.1 — 289 с 18.22 0.73 — 5.1 --

252 а 18.14 0.93 — 5.1 — 290 а 18.23 0.93 — 4.6 —
253 Ь 18.14 0.80 2.3 6.2 19.68 291 а 18.23 0.99 — 5.1 —
254 b 18.15 0.89 — 5.6 — 292 b 18.23 0.90 1.8 5.7 19.27

255 с 18.15 0.73 2.3 5.7 19.69 293 b 18.23 0.67 — 5.1 —
256 с 18.15 0.85 — 6.1 — 294 b 18.23 1.08 — 5.1 —
257 а 18.16 0.89 — 6.6 — 295 Ь 18.23 0.84 1.8 5.7 19.27

258 а 18.16 0.98 — 6.1 — 296 с 18.23 0.66 — 5.1 —

259 Ь 18.16 0.99 — 6.1 — 297 с 18.23 0.95 1.5 5.7 18.87
260 b 18.16 0.99 — 5.6 — 298 с 18.23 0.74 — 5.6 —
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Таблица 7 (продолжение)

։ 2 3 4 1 » 6 1 2 3 4 5 »
299 с 18т23 _ 1110. 99 — 2*6 — 337 Ь 18П'31 О^! — 4.6 —
300 а 18.24 0.87 — 5.1 — 338 Ь 18.31 0.84 — 4.1 —
301 Ь 18.24 0.68 — 5.6 — 339 с 18.31 — — 5.1 —
302 Ь 18.24 0.82 — 5.6 — 340 с 18.31 — — 3.6 —
303 с 18.24 0.80 — 5.1 — 341 с 18.31 0.91 — 4.1 —
304 с 18.24 0.73 — 5.6 — 342 с 18.31 0.84 — 5.6 —
305 с 18.24 0.90 — 5.1 — 343 с 18.31 0.71 — 5.1 —
306 с 18.24 0.82 — 5.1 — 344 с 18.31 0.73 — 5.1 —
307 с 18.24 0.57 1.5 7.2 18т88 345 а 18.32 0.82 — 4.6 — .
308 а 18.25 0.80 — 5.1 — 346 Ь 18.32 0.75 — 5.1 —
309 1> 18.25 0.75 — 5.6 — 347 Ь 18.32 0.81 — 5.1 —
310 с 18.25 0.80 — 5.1 — 348 с 18.32 0.80 — 4.6 —
311 с 18.25 0.76 — 5.6 — 349 Ь 18.33 0.76 — 5.1 —
312 с 18.25 0.74 — 5.6 — 350 Ь 18.33 — — 5.1 —
313 а 18.26 0.94 — 5.1 — 351 Ь 18.33 0.84 — 5.1 —
314 а 18.26 0.82 — 5.6 — 352 с 18.33 0.64 — 5.6 —
315 а 18.26 0.89 — 4.1 — 353 с 18.33 0.69 — 4.6 —
316 а 18.26 0.84 — 5.1 — 354 Ь 18.34 0.82 — 5.1 —
317 Ь 18.26 0.75 — 5.1 — 355 с 18.34 0.75 — 4.1 —
318 с 18.26 0.47 — 5.1 — 356 с 18.34 0.68 — 3.1 1
319 а 18.27 0.91 — 5.1 — 357 с 18.34 0.53 — 4.6 —
320 1» 18.27 0.63 — 5.1 — 358 с 18.34 — — 5.1 —
321 с 18.27 0.55 — 5.1 — 359 Ь 18.35 0.68 — 5.6 —
322 с 18.27 — — 5.1 — 360 с 18.35 0.93 — 5.1 —
323 с 18.27 0.79 — 4.6 — 361 а 18.36 0.70 — 3.6 —
324 а 18.28 0.82 — 5.6 — 362 с 18.36 0.80 — 5.1 —
325 а 18.28 0.87 — 5.6 — 363 с 18.36 — — 5.1 —
326 Ь 18.28 0.98 2.1 5.7 19.62 364 с 18.36 — — 3.1 —
327 с 18.28 0.82 — 5.1 — 365 с 18.36 — — 3.1 —
328 с 18.28 0.69 2.1 6.2 19.62 366 Ь 18.37 0.60 — 4.6 —
329 а 18.29 0.64 — 5.6 — 367 Ь 18.37 0.62 — 4.1 —
330 Ь 18.29 1.04 — 4.6 — 368 Ь 18.38 0.82 — 5.1 —
331 с 18.29 0.72 — 5.1 — 369 Ь 18.38 0.79 — 5.1 —
332 с 18.29 0.76 — 2.6 — 370 Ь 18.38 0.89 — 4.6 —
333 с 18.29 0.61 — 3.1 — 371 с 18.38 0.70 — 4.1 —
334 а 18.30 0.89 — 3.6 — 372 а 18.39 0.83 — 3.9 —
335 Ь 18.30 0.83 — 3.1 — 373 Ь 18.39 0.67 — 5.1 —
336 с 18.30 0.80 — 3.9 — 374 с 18.39 0.63 — 4.6 —
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Таблица / (окончание)

1 2 з 4 5 6 ;՝| 1 1 2 з 4 5 6

375 с 18га39 0га71 — 41 — 386 Ь 181П42 — — 5Л —
376 с 18.39 — — 4.6 — 387 с 18.42 0т44 — 7.7 —
377 Ь 18.40 — — 3.6 — 388 I» 18.43 0.51 — 4.1 —
378 Ь 18.40 0.68 — 3.6 — 389 Ь 18.43 — — 4.1 —
379 с 18.40 0.87 — 4.6 390 а 18.44 0.75 — 2.6 —
380 с 18.40 0.69 — 2.6 — 391 Ь 18.44 0.60 — 2.6 —
381 а 18.41 0.79 — 4.6 — 392 с 18.44 — — 2.6
382 Ь 18.41 0.49 — 5.1 — 393 с 18.44 0.52 — 3.6 —
383 Ь 18.41 0.86 — 4.6 — 394 с 18.44 0.64 — 4.1 —
384 Ь 18.41 0.79 — 3.1 — 395 с 18.46 0.77 — 4.1 —
385 с 18.41 0.72 — 5.1 — 396 с 18.53 0.58 2.6 —

2. Распределение галактик в скоплении и сегрегация галактик по яр- 
кости. Подсчеть. и измерения галактик до V = 18"5 произведены внутри 
радиуса 12/6. Вблизи центра скопления выделяются две яркие галактики 
(галактики № 1 и 2 в табл. 1). являющиеся согласно Цвикки нормальны
ми эллиптическими галактиками. Однако они не находятся в геометриче
ском центре скопления. За центр скопления в настоящей работе мы услов
но приняли галактику № 17 (рис. 2). Из 44 компактных галактик Цвикки 
внутри радиуса 12/6 попадают лишь 32 галактики. Эти галактики в табл. 1 
отмечены звездочкой.

Для изучения распределения галактик выбранная нами область скоп
ления разбита на шесть концентрических колец с шириной около 2 каждое. 
Радиальное распределение галактик показано на рис. 3. По оси абсцисс от
ложено расстояние середин колец от центра скопления в минутах дуги, по 
оси ординат — нормированное число галактик в соответствующих кольцах 
на квадратный градус. На среднем расстоянии последнего кольца (г—11 ) 
плотность галактик по сравнению с центральным кругом падает более чем 
в пять раз. Плотность галактик в центральном круге с радиусом около 2 
превышает среднюю плотность по всему скоплению (в радиусе 12. 6) в три 
раза. Компактные галактики Цвикки показывают более сильную тенден
цию к скучивачкю к центру скопления. Плотность компактных галактик в 
центральном круге с радиусом в 4' превышает плотность этих галактик вне 
этого радиуса в 7 раз. Это различие скорее всего указывает на наличие в 
скоплении сегрегации галактик по яркости.

Для исследования эффекта сегрегации область скопления была разби
та на две части: на центральный круг с радиусом около 6' и на внешнюю 
часть. Отношения чисел галактик ярче и слабее V = 16"’5 друг к другу 
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для центрального круга и для внешней области соответственно равны 0.15 
и 0.02. При выборе для граничной звездной величины значения V = 17,п0, 
эти отношения равняются 0.30 и 0.14, соответственно. Сопоставление при
веденных цифр показывает, что к центру скопления сильнее концентриру
ются более яркие галактики. При этом из 19 галактик ярче V=16m5, 
попадающих в область центрального круга, половина является компактны
ми галактиками.

3. Угловые диаметры галактик и распределение по поверхностным яр
костям. Угловы։ диаметры галактик были измерены на эквиденситных 
пленках. При этом размеры эквиденсит для средних плотностей соответ
ствуют размерам областей, внутри которых измерены яркости галактик. 
Размеры же галактик, определенные на эквиденситах для более низких 
плотностей существенно больше. В обоих случаях были измерены большие 
диаметры галактик. Распределение галактик по обоим эквиденситным диа
метрам (I, и d2 приведено в табл. 2. В первой строке таблицы приведены ин
тервалы диаметров, во второй и третьей — числа галактик И, и п, с угло
выми диаметрами dt и d2 соответственно.

Мы видим, что число галактик регулярно возрастает при уменьшении 
диаметров. Недостаток галактик в интервале 0—2" должен быть в основ
ном связан с тем, что при малых размерах галактики трудно отличить 
от звезд и поэтому много галактик теряется.

Отметим, что в случае скоплений галактик А193 и Сота в распреде
лении диаметров галактик по данным авторов [6] наблюдается минимум 
в интервале 7—11".

Средние поверхностные яркости галактик были вычислены по звездным 
величинам V и диаметрам d\ (табл. 1). Из 396 галактик только для 209 
были измерены диаметры d\. Для слабых галактик эти диаметры трудно 
измеримы, и в табл. 1 для них даются лишь диаметры d2.

Распределение галактик по интервалам поверхностной яркости приве
дено в табл. 3, где в первой строке даны интервалы поверхностных ярко
стей, во второй — число галактик в каждом интервале, в третьей — сред
ние диаметры галактик, имеющих поверхностную яркость в данном интер
вале, и в четвертой—средняя ошибка средних арифметических диаметров. 
Из данных таблицы видно, что 60% галактик имеют поверхностную яр
кость. превышающую 20"'5 с кв. секунды дуги в V. Это означает, что в 
красном цвете они удовлетворяют критерию компактности, принятому 
В. А. Амбарцумяном и др. [7]. Применение предложеного нами метода об
наружения компактных галактик в [8] по отношению исследуемого в на
стоящей работе скопления показало, что 40% галактик являются очень 
компактными. Таким образом, применение по существу двух разных критс- 
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ри»в приводит к одному и тому же выводу, что скопление Z\v CI 1710.4+ 
+6401 весьма богато компактными галактиками.

Второй вывод из данных табл. 3 заключается в том, что диаметры га
лактик в среднем уменьшаются при увеличении их поверхностной яркости. 
Как было показано в [6], то же самое имеет место и в скоплениях А193 и 
Сота. Из третьей строки таблицы видно, что дисперсия в диаметрах у га
лактик высокой поверхностной яркости существенно меньше, чем у галак
тик с более низкой поверхностной яркостью. Отсюда следует, что среди 
объектов с бо\ьшими размерами, компактные галактики высокой поверх
ностной яркости встречаются редко.

4. Распределение галактик по показателям цвета и зависимость В—V 
от V. Распределение галактик по показателям цвета приведено в табл. 4. 
В первой строке таблицы приведены интервалы показателя цвета, во вто
рой — число галактик п в каждом интервале, в третьей—доля п от обще
го числа галактик N с измеренными В—V.

По данным табл. 4 максимум распределения попадает в интервал 
0“8—ГО. Бросается в глаза довольно широкий диапазон показателей цве
та. Этим исследуемое скопление существенно отличается от скопления 
А193, также богатого компактными галактиками [6]. К тому же 75% га
лактик в исследуемом скоплении обладают показателями цвета от 0'г‘6 до 
Г2, а в скоплении А193 — от 0т9 до ГЗ. Для компактных галактик 
Цвикки, отмеченных в табл. 1 звездочками, В—V Г"0 со средним 
значением Г4, т. е. на О'"4 больше, чем для остальных галактик.

В табл. 5 приводится зависимость В—V от V. В первой строке табли
цы приведены интервалы V, во второй — показатели цвета В—V, усред
ненные по галактикам в данном интервале V, в третьей—число галактик п. 
Как видно, показатели цвета постепенно уменьшаются при ослаблении 
галактик. Этот эффект в исследуемом скоплении выражен сильнее, чем в 
других скоплениях. Данные табл. 5 хорошо аппроксимируются линейной 
функцией, выраженной следующим уравнением:

В — V = —0.389 V + 7.885 .
± 0.012 ± 0.205

Эффект посинения галактик с уменьшением светимости наблюдается 
также для компактных галактик Цвикки; от значения Г9 в интервале 
V = 15m0—15т5, показатель цвета В—V, постепенно убывая, доходит 
до значения Г2 в интервале V = 17'"5—18m0.



РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ГАЛАКТИК ПО УГЛОВЫМ ДИАМЕТРАМ <7, И <7,
Таблице 2

<7՞ 0-2 2—4 4-6 6-8 8 -10 10-12 12- 14 14-16 16-18 18-20 20-22 22-24 24-26 26-28 28-30

л1

п1
10
0

78
22

56
138

40
101

15
53

6
33

4
22 16 4 1 1 2 0 1 1

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ГАЛАКТИК ПО ПОВЕРХНОСТНЫМ ЯРКОСТЯМ
Таблица 3

V/ 18.5-19.0 19.0-19.5 19.5-20.0 20.0-20.5 20.5-21.0 21.0-21.5

п 6 10 25 82 77 8
1.6 2.0 2.6 4.7 6.1 8.4

±0.06 0.06 0.05 0.27 0.17 0.54

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ГАЛАКТИК ПО ПОКАЗАТЕЛЯМ ЦВЕТА
Таблица 4

В-У 0.0-0.2 0.2-0.4 0.4-0.6 0.6-0.8 0.8-1.0 1.0-1.2 1.2 -1.4 1.4-1.6 1.6-1.8 1.8-2.0 2.0 -2.2 2.2֊ 2.4

п 1 2 17 83 112 93 38 16 12 3 2 2
п/Ы 0 0.01 0.04 0.21 0.30 0.24 0.10 0.04 0.03 0.01 0.01 0.01

И
ССЛ

ЕД
О

ВА
Н

И
Е СКО

П
Л

ЕН
И

Я ГА
Л

А
КТИ

К

ЗАВИСИМОСТЬ В-У ОТ V
Таблица 5

V 14.5-15.5 15.5-16.0 16.0--16.5 16.5-17.0 17.0-17.5 17.5-18.0 18.0 18.5

В-У 2.10 1.73 1.54 1.30 1.18 0.99 0.81
п 6 6 10 32 40 108 179 ►—4



16 Ф. БЕРНГЕН. А. Т. КАЛЛОГЛЯН

5. Функция светимости галактик скопления. Дифференциальная и ин
тегральная функции светимости скопления в В и V, не исправленные за 
галактики поля, представлены на рис. 4 и 5. Как видно из рисунков, подсче
ты галактик являются полными до В = 19'"2 и V = 18п՝4.

Рис. 3. Распределение галактик в скоплении /и՛ С1 1710.44-6401.

В функции светимости скопления нет явно выраженного локального 
максимума, наблюдаемого в случае других скоплений галактик [6, 9, 10]. 
Интегральная логарифмическая функция светимости в обоих цветах хоро
шо представляется прямыми линиями, для которых способом наименьших 
квадратов получены следующие уравнения:

= 0.941 В-15.496
± 0,021 ± 0.381 '

1ИМ = 0.604 V-8.558 3
± 0.008 ± 0.145.

При этом первая точка, относящаяся к наиболее яркой галактике, в 
обоих уравнениях не учитывалась. В уравнении (3) угловой коэффициент 
меньше, чем в случае скоплений А193 [6] и Сота [9]. С другой стороны 
коэффициент при В существенно больше, чем при V. То же самое наблю
далось в случае скопления А 193. причем коэффициент при В для яркой 
части интегральной функции светимости этого скопления также ра
вен 0.94*.

*) В статье [6] значение углового коэффициента в уравнении (1) вместо 0.98 дол
жно быть 0.94.
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В работе [6] нами было высказано предположение, что различие в 
угловых коэффициентах интегральных функций светимости в В и V может 
быть вызвано тем, что галактики становятся менее красными с уменьше
нием их светимости. Это предположение может быть легко проверено в слу
чае исследуемого скопления, где имеется достаточно много галактик и за
висимость (1) между В—V и V является достоверной. Для этого инте-

Видимая звездная величина
Рис. 4. Дифференциальная функция светимости скопления галактик 2\у С1 1710.4 + 

+6401 в В и V.

тральную функцию светимости в V возьмем в качестве исходной. Тогда, за
меняя в (3) по зависимости (1) V через В и, следовательно, 1? М V через 
]$ Л/ц, для интегральной функции светимости в В получим следующее урав
нение:

= 0.988 В- 16.353.

2—132
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Мы видим, что коэффициенты при В в (4) и (2) мало отличаются друг 
от друга. В табл. 6 значения вычисленные по (4), сопоставлены со
значениями 1& Мв, вычисленными по (2).

Таблица б
«=

в 17.2 17.4 17.6 17.8 18.0 18.2 18.4 18.6 18.8 19.0 19.2

>8 "в 0.71 0.89 1.08 1.27 1.46 1.65 1.84 2.02 2.21 2.40 2.59
0.58 0.84 1.04 1.23 1.43 1 63 1.83 2.02 2.22 2.42 2.62

звездная величина
Рис. 5. Интегральная логарифмическая функция светимости скопления галактик 

ИлС! 1710.4+6401 В В И V.

Из данных '1абл. 6. видно, что расхождения между вычисленной и на
блюдаемой интегральными функциями светимости в В небольшие. Таким 
образом, различие между наклонами интегральных функций светимости и
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В и V в основном обусловлено наличием наблюдаемой зависимости (1) 
между В—V и V.

6. Заключение. Характерной особенностью скопления галактик 
Zw Cl 1710.4+6401 является наличие в нем большого количества компакт
ных галактик. 30% всех галактик ярче Mv = — 21"’О являются компакт
ными по Цвикки. Применение предложенного нами метода обнаружения 
компактных галактик показывает, что хотя бы 40% галактик скопления 
ярче Му = - 20"'0 должны быть очень компактными. Из 82 галактик, вы
деленных нами как очень компактные, только три имеют абсолютную 
звездную величину ярче Му — —21"5. Между тем из 32 компактных га
лактик Цвикки 10 обладают этими светимостями. Причина такого расхожде
ния заключается в том, что не все галактики с высокой средней поверх
ностной яркостью удовлетворяют критерию, принятому нами в [8J. Отме
тим, что максимум распределения по светимостям как для всех галактик 
скопления, так и для выделенных нами компактных галактик попадает в 
интервал от Му = —20"’5 до —2Г”0. При этом для ярчайшей галак
тики в скоплении Му = —24т1, а для самых слабых Му — — 20т0.

В отличие от ряда других скоплений галактик, в функции светимости 
скопления Zw Cl 1710.4+6401 не наблюдается явно выраженного локаль
ного максимума. Абсолютная звездная величина точки излома в интеграль
ных логарифмических функциях светимости скоплений Сота и Virgo равна 
—20т8 при Н = 55 км, сек на Мпс. В исследуемом скоплении этому 
значению абсолютной звездной величины соответствует видимая ве
личина V = 17т7. Наши же подсчеты являются полными до V = 18'"4. 
Это означает, что отсутствие аналогичного излома в интегральной 
функции светимости скопления Zw Cl 1710.4 + 6401 хотя бы при 
Му=—20т8 является реальным.

В скоплении имеется сегрегация галактик как по яркости, так и по цве
ту. Более яркие и при этом более красные галактики концентрируются к 
центру скопления более сильно, чем более слабые и менее красные галакти
ки. Наблюдаемое различие между наклонами интегральной функции свети
мости и В и V в основном объясняется наличием линейной зависимости 
между цветом и светимостью галактик.

Один из авторов (А. Т. К.) выражает глубокую благодарность руко
водству ЦИА за предоставленные возможности при выполнении настоящей: 
работы.

Центральный институт
астрофизики АН ГДР

Бюраканская астрофизическая
обсерватория
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A STUDY OF THE CLUSTER OF CALAXIES 
ZWCI 1710.4 + 6401

F. bGrngen. a. t. kalloghlian

The results of BV photometry of galaxies in the ZwCI 1710.4 4֊ 
4- 6401 within a radius 12 6 are presented. The equidensity diameters 
are measured and the mean surface brightnesses of galaxies are calcu
lated.

The В—V colour indices decrease with the decrease of galaxy lu
minosity in accordance with relation (1). There exists no local maximum 
in the luminosity function in В or V. The integral luminosity functions 
in В and V are given by equations (2) and (3) respectively. The dif
ference between the slopes of those lines is caused by relation (1).

There are many compact galaxies in the cluster according both to 
Zwicky and the method proposed by the authors in [8].
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

ОПТИЧЕСКИЕ ВСПЫШКИ В ГАЛАКТИКЕ СЕЙФЕРТА NGC 1275

3. И. ЦВЕТАНОВ, И. М. ЯНКУЛОВА 
Поступила 10 нюня 1976

Радионаблюдеьия галактики Сейферта NGC 1275 за период 1960—1973 гг. [1—21] 
представлены в функции времени. В оптической области использовались UBV наблюде
ния Лютого [27, 28]. На основе этих данных построен спектр источника в интервале 
Ю7—1015 гц.

В предположении, что нетепловое излучение имеет синхротронную природу, вычис
лены физические параметры, характеризирующие релятивистские электроны, излучаю
щие в радио и оптической областях. Получены также и энергетические спектры этих 
электронов. Сделан вывод, что оптические вспышки отличаются друг от друга только 
по числу инжектированных электронов. В минимуме вспышек плотность энергии реля
тивистских электронов в единичном энергетическом интервале меняется больше, чем в 
максимуме. Возможно, что эти вспышки (~ 150 дней) накладываются на другие, более 
длительные (~ 1.5 года) вариации.

За период времени с 1960 г. по 1973 г. частота ֊'т. при которой радиокомпонента 
С имеет максимум, уменьшается, в то время, как поток I,т при этой частоте увеличи
вается, т. е. наблюдения не согласуются с теорией ван дер Лаана [31].

1. Радиоспектр -галактики Сейферта NGC 1275. Рассмотренная в на
стоящей работе галактика NGC 1275 (Per А, ЗС 84) является одним из- 
наиболее сильных внегалактических радиоисточников. На рис. 1 в функ
ции времени представлены результаты наблюдательных данных за период 
1960—1973 гг. [1—21]. Поведение ЗС 84 на разных частотах в радиодиа
пазоне (рис. 1) приблизительно можно описать следующим образом. На 
22 с.и, 40 с.м и более длинных волнах поток не меняется. На 11 см он уве
личивается линейно со скоростью около 3% в год. В диапазоне от 6 до 
2.8 см также наблюдается увеличение потока. При этом, однако, скорость 
увеличения постепенно растет с уменьшением X, и на кривой непрерывного 
нарастания потока накладываются отдельные вспышки с амплитудой, до-



Рис. 1. Радионаблюдения NGC 1275 в области частот от 40 мм до 3.3 мм в 
функции времени. Значения величины потока излучения I. (в единицах 10՜26 вт/.и2։ц) 
брались согласно: 40 см — с Келлерманн, Паулини-Тот |1), 22 см - -• Келлерманн, 
Паулини-Тот [1], О Аллен и др. [2], И см — • Келлерманн, Паулини-Тот |1], Келлер
манн, Паулини-Тот, Тнлер [3], О Келлерманн [4], А Хишен |5|, 6 см— • Паулини-Тот, 
Келлерманн (6], О Келлерманн и др. (7). Л Берг, Сейелстад [8]. 4.5 см — » Медд 
и ЛР (9|, • Медд и др. [10], 3.8 см— • Дент и др. [11], А Адлер (12], ■Дент, 
Коиан [13], □ Роджерс и др. 114], △ Уиттелс и др. [15], 2.8 см— • Медд и др. [10], 
• Медд и др. |9|, О Дохерти и др. |16). △Келлерманн, Паулиии-Тот [17], 9.6 мм - 
• Хоббс и др. [18], •-Хоббс и др. [19], о Дент, Хоббс [20], 3.3 мм-» Фогарти 
и др.
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стирающей 4 Jy*  (при Х = 3.8 с.и [13]). При дальнейшем уменьшении дли
ны волны величина потока продолжает увеличиваться, однако скорость 
увеличения уменьшается с уменьшением X. При Х = 3.3 л(.и уже не наблю
дается увеличение потока и на постоянном континууме накладываются от
дельные повторяющиеся вспышки с амплитудой, достигающей 13 Jy [21].

* 1 Jy ед. потока 10 *" вт, м-։ц.

Полный спектр NGC 1275 представлен на рис. 2. В радиообласти ои 
состоит из трех хорошо определенных компонент А, В и С. Они представ
лены на рис. 2 пунктирными линиями, при этом спектр компоненты С от-

Рис. 2. Спектр излучения NGC 1275. В радиодиапазоне использованы наблюдения, 
представленные на рис. 1, а также наблюдения Келлерманна и др. [7] (38 Мгц и 
178 Miu). Роджери и др. [32] (22.25 Мгц). Ериксона и др. [33] (121.16 Miu). В 
инфракрасной области наблюдения брались по данным Клейнмана и Лоу [34], Рике и 
Лоу [35], а в оптической области согласно Лютому [27, 28].

носится к 1967 г Спектры оптически толстых компонент В и С получены 
вычитанием из общего наблюдаемого потока экстраполированного спектра 
низкочастотной компоненты А. Компонента С является самой внутрен
ней из трех. Она очень компактна и практически совпадает с ядром галак
тики. Угловые размеры этой компоненты, согласно радиоинтерферо- 
метрическим наблюдениям с межконтинентальными базами [22]. равны 
0."001. При /7=100 км/сек Мпс им отвечают линейные размеры
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dc ~ 0.25 пс. Недавние радиоинтерферометрические наблюдения NGC 
1275 на 2 и 2.8 С.м [23, 24] показывают, что радиокомпонента С имеет 
сложную структуру. В интервале частот 2.7 • 10’5^ 1.6-10'° гц в ней
имеет место самопоглощение, а в области частот 2.51 • Ю10^՝' 10'2 ги, она
является оптически тонкой. Поток излучения компоненты С меняется во 
времени и медленно увеличивается в коротком сантиметровом диапазоне. 
Поток излучения компонент А и В остается постоянным во времени.

Параметры, характеризующие физические условия радиокомпэнент, 
получены в предположении, что излучение имеет синхротронную природу. 
Некоторые параметры приведены в табл. 1, где использовались сле
дующие обозначения: Л—поток излучения; /.—значения частоты 
и потока при '(■<)-= 1.0; //—магнитное поле; N(Е) — К!Е' — энерге
тический спектр релятивистских электронов; Elt Е2 энергетические 
границы этих электронов; Wt—полная энергия релятивистских элек
тронов.

ПАРАМЕТРЫ, ХАРАКТЕРИЗУЮЩИЕ ФИЗИЧЕСКИЕ УСЛОВИЯ
В РАДИОКОМПОНЕНТАХ ЗС 84

Таблица /

Параметр А В С

■'т.('В) 5-10’ 1.6-10'°

/ (вт/м21ц) 9.6-10՝26 33.5-10՜ 26
т

/.,, (вт/л3։ц) 5.24.1О-М(2^)ои -25/9-10’°. о«
1.82-10 1—— |

Н (։с) 2-Ю՜5 3.5-10՜2 0.128
N (£) (элек-

/ - 3 - лтроны см эв )
7.37-Ю՜7 

£зл
1.55-10' 

£?.О6
2.69-10» 

£!.%

U7։ (эр։) 10” 10” 3.53-10”
(эв) 1.03-10’ 2.77-10’ 8.35-10’

£г (эв) 7.75-10’ 6.67-10’ 3.98-10»

Величина магнитного поля Н компоненты А получена на основе пред
положения о равнораспределении энергии космических лучей и магнитно
го поля. Для остальных двух компонент В и С величины магнитного поля 
определяются исходя из того, что в них имеет место самопоглощение, при 
этом значения частоты Ут и потока Ет, где -:(м) = 1.0, определяются из 
наблюдаемого спектра. Вычисленные значения магнитного поля 0.128 гаусс 
(С), 3.510 ՜ гаусс (В) и 2• 10՜5 гаусс (/4) показывают, что оно 
быстро уменьшается при переходе от центральных частей к гало. Вычис
ленные значения энергии магнитного поля
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Н՜ (3.73-105’ эрг для компоненты В 
8՜ |2-1050 эрг для компоненты С

показывают, что в области С энергия космических лучей Ю2 V/, на
три порядка превосходит энергию, содержащуюся в магнитном поле, тогда 
как в области В т. е. имеет место равнораспределение энер
гии космических лучей и поля. Необходимо сразу же отметить, что значе
ния Мак и для компонент В и С получены независимо друг от друга.

Рис. 3. Энергетический спектр Л'(£) (электроны, сл~3 эв ։) релятивистских 
электронов, ответственных за излучение радиокомпонент А. В, С и энергетический спектр 
релятивистских электронов, обуславливающих оптические вспышки.

На рис. 3 представлен полный энергетический спектр релятивистских 
электронов, ответственных за излучение всех трех радиокомпонент. Вид
но, чте между энергетическими спектрами компонент В и С нет больших 
различий и, в частности, что они имеют приблизительно одинаковые накло-
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ны —\в. С другой стороны, в области С IP'g/? » , т. е. здесь маг
нитное поле не может задержать релятивистские электроны и они быстро 
переходят в область В и обуславливают ее светимость. Далее можно ожи
дать. что электроны медленно вытекают из области В в гало. Необходимо, 
однако, отметить, что вычисленный энергетический спектр релятивистских 
электронов компоненты А имеет две важные особенности. Во-первых, сле
довало бы ожидать, что Ei' Ei, тогда как на рис. 3 наблюдается об
ратное. Причина этого несоответствия в том, что энергия Ei' определяе!- 
ся наименьшей частотой V ~ 10’ гц. для которой имеются наблюдения. Вто
рой важной особенностью является наблюдаемый избыток высокоэнерге- 
1ических электронов в гало.

2. Непрерывный оптический спектр. Определение физических пара
метров. характеризируюших оптические вспышки. В оптической области 
NGC 1275 является типичной галактикой Сейферта. Большинство более 
ранних наблюдений являются недостаточно полными в том смысле, что 
наблюдения проводились либо в одном цвете, либо с разными диафрагма
ми [25, 26]. С 1967 г. Лютый на Южной станции ГАИШ проводит регу
лярные трехцвегные UBV наблюдения, в программу которых включена и 
NGC 1275. В настоящей работе использованы наблюдения Лютого [27, 28], 
показанные на рис. 4. Довольно определенно наблюдаются вспышки про
должительностью ~ 150 дней, накладывающиеся на другие, более дли
тельные вариации (1.5 года [29])с меньшей амплитудой (0тЗ֊0"’5 в U). 
Поскольку нет достаточного количества трехцветных наблюдений, убеди
тельно указывающих на наличие полуторагодичных изменений, последние 
не рассматриваются. Время между двумя вспышками меняется от несколь
ких дней до несколько месяцев. Кроме того, различные вспышки имеют при
близительно одинаковые амплитуды (0"՝6, 0"'4 и О'.'З в U, В и V). 
Область, ответственная за эти изменения, имеет размеры X. ст. При 
т ~ 150 дней размеры этой области — 4X10” см и совпадают с размерами 
радиокомпоненты С. Кроме того, наблюдения с различными диафрагмами 
показывают, чго источник теплового излучения является центральным 
[28]. Тогда можно принять, что область, ответственная за изменения из
лучения в оптической области, совпадает пространственно с радиокомпо
нентой С. В таком случае электроны, светящиеся в оптике, движутся в том 
же магнитном поле, в котором движутся электроны, излучающие в мил
лиметровом и сантиметровом диапазонах, т. е. в поле, определенном для 
области С.

Физические параметры оптических вспышек в предположении, что из
лучение имеет синхротронную природу, получены для максимумов и мини
мумов отдельных вспышек и приведены в табл. 2. Значения потока /■.
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в максимуме и минимуме каждой вспышки определялись с использованием 
значения УВУ и калибровки Джонсона [30].
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Рис. 4. UBV—наблюдения NGC 1275. Две точки до 1968 г. соответствуют наблю 

дениям Петерсона [26]. остальные точки—наблюдениям Лютого [27, 28]. Числами 
1—5 условно отмечены наблюдаемые вспышки.

Энергетические спектры релятивистских электронов, излучающих в 
оптической области (см рис. 3), и полученные значения физических пара
метров показывают, что

1. Энергетические границы электронов £, и £г, их времена жизни /е, 
и /е։ как в минимуме, так и в максимуме каждой вспышки приблизитель
но одинаковы. Следовательно, при каждой вспышке инжектируются элек
троны в одних и тех же энергетических пределах и отдельные вспышки от
личаются друг от друга только по числу инжектированных электронов.

2. Энергетические спектры в максимуме можно отличить от энергети
ческих спектров в минимуме только по числу инжектированных электро
нов. Необходимо отметить, что в минимуме плотность энергии (Я) в еди
ничном энергетическом интервале меняется больше, чем в максимуме. Воз
можно, что это является следствием наличия полуторагодичных изменений.

Необходимо также отметить, что энергия -^£ , выделяемая во
время вспышки над уровнем контиуума (в интервале 3000—8000 А), 
приблизительно одна и та же для разных вспышек.



Таблица 2 
ПАРАМЕТРЫ. ХАРАКТЕРИЗУЮЩИЕ ФИЗИЧЕСКИЕ УСЛОВИЯ В ОБЛАСТИ, 

ОТВЕТСТВЕННОЙ ЗА ИЗЛУЧЕНИЕ В ОПТИКЕ

Параметр
Номер вспышки

। тих 2тах 2тт 4"”’ 4т!п 5П’“։ 5т!»

V,п 12.23 12.64 12.52 12.90 12.37 12.63 12.40 12.66
(В-У)га 0.61 0.66 0.66 0.68 0.64 0.66 0.64 0.66
(и-В)т -0.19 -0.14 -0.18 -0.09 -0.19 —0.08 -0.14 -0.06

/ V \2-21 / V-2-43 , V-34 / . \2.58 , \2-27 . • V2-56 2.38 ,2.62I: ■ 10-8 ։т м-щ 5-ю(֊г) 3.44(_^. ) 3.85(-^) 2.71| 4.421-X | 3.42(^) 4-з(֊1 3.38| -'»-)

Ы (£) (электро- 1.85-103 2.20-Юз 5.06-103 51.68 1.01-103 76.51 4.09-103 19.16
НЫ/ см Эв ) £5.52 £5.86 £5.68 £616 £5.54 £6.12 £5-76 £6.24

Г, (эР1) 11.30-1050 9.22-105° 9.73-105’ 8.08-105’ 10.54-Ю5’ 10.04105» 11.12-1050 10.35-1050
£։ (эв) 6.9-10’ 6.79-10’ 6.82-10’ 6.74-10’ 6.85-10’ 6.74-10’ 6.81-10’ 6.73-10’
£, (эв) 28.84-10’ 27.88-10’ 28.09-10’ 27.06-10’ 28.42-10’ 27.10-10’ 27.89-10’ 26.84-10’
/ р с 3.47-10« 3.52-10« 3.51-10« 3.55-10« 3.49-10« 3.55-10« 3.51-10« 3.56-10«

8.3-105 8.58-105 8.52-105 8.84-105 8.42 105 8.83-105 8.58-105 8.91-105

у. т? набд.□г эр։ 0.41- )05° 0.59-105’ 0.67 Ю5’ 0.61- 1050
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<£• , —времена жизни электронов с энергиями £։ и Е2 соответственно; А£"',вл-— энергия, излучаемая во время оп
тической вспышки над уровнем континуума; 5.451011 1ц. Остальные обозначения такие же, как в табл. 1.
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3. Переменность радиокомпоненты С. При определении физических 
параметров, характеризирующих оптическое излучение, существенное зна
чение имеет величина магнитного поля. Поскольку использовалась вели
чина Н. определенная для радиокомпоненты С, необходимо рассмотреть из
менение спектра этой компоненты во времени. Прежде всего, рассматривая 
спектр компоненты С (рис. 2), можно сделать следующие выводы о харак
тере изменений ее спектра:

1. Поток излучения в оптически толстой части кривой увеличивается 
линейно со временем, при этом скорость увеличения уменьшается, когда 
оптическая толща т ('') становится близкой к 1.0.

2. Частота т, при которой спектральная кривая имеет максимум, 
уменьшается со временем, в то время как плотность потока /.,т на этой 
частоте увеличивается.

*

Второй вывод показывает, что излучение области С не согласуется 
с теорией ван дер Лаана [31] об адиабатически расширяющемся облаке ре
лятивистских электронов в магнитном поле, которое требует, чтобы 

и /.,т уменьшались одновременно.
Для прослеживания изменений угловых размеров 0 и магнитного по

ля Н со временем, необходимо рассмотреть поведение выражения

64///=[8-9-10։1Г(а)։'2]Ч-^ (1)

при изменении *„■  и /><п. Из рис. 2 можно определить значения *т, /.,ю 
и величину спектрального индекса * для 1967 г., 1968 г. и 1972 г. Это 
дает возможность по формуле (1) рассчитать величину 0*1Н.  Результаты 
расчета приведены в табл. 3. Необходимо отметить, что ''т определяется 
не с высокой точностью, что приводит к относительно большой ошибке при

ЗНАЧЕНИЯ ЧАСТОТЫ •< , ПОТОКА I .п '*т
СПЕКТРАЛЬНОГО ИНДЕКСА ։ И <>*/И

Таблица 3

Параметр 1967 1968 1972

'В 1.6-210“ 1.4-1.в-Ю1’ 1.12-1.26-1010

։.и. 
т

33.5 37.67 46.77
а 0.48 0.4 0.25

оун 0.78-10՜” 1.5-10՜11 2.4810՜”

определении 041Н. Мала также и точность при определении а из-за малого 
количества наблюдений в миллиметровом диапазоне и относительно боль
шой ошибки измерений. Табл. 3 показывает, что величина 04/Н увеличива
ется со временем. Формально это может произойти в нескольких случаях. 
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например, когда 0 = соп*1,  а Н меняется; или /7 = сопз1, а 0 меняется и т. д. 
Если предположить, что размер компоненты С не меняется, т. е. остается 
таким же, как и в 1967 г., то в таком случае магнитное поле уменьшается 
примерно в 2—3 раза. В противном случае, если предположить, что маг
нитное поле остается постоянным, тогда согласно (1) в 1972 г, размеры 
компоненты С должны быть около 0 = 0."0018 и им соответствует скорость 
расширения примерно 4000՛—5000 км/сек. По-видимому, можно сказать, 
что магнитное поле Н и размеры компоненты С не менялись сущее (венно 
за период 1967—1972 гг. Однако, тем не менее, можно думать, что изме
нения и 1.,т являются результатом непрерывного увеличения числа 
инжектированных электронов.

Софийский университет 
нм. Климента Охридского

OPTICAL OUTBURSTS IN SEYFERT GALAXY NGC 1275

Z. I. TSVETANOV. I. M. YANKULOVA

The results of radio-observations of NGC 1275 made in 1960 — 1973 
that are available from literature are used, which occured in the op
tical region of the UBV observations made by V. M. Lyuty. On 
these data the spectrum of the source in the interval 10' —1015 Hz is 
given.

Considering the synchrotron nature of emission in the radio and 
optical regions, the physical parameters of the relativistic electrons are 
found.

Their energy distribution is also obtained. It is conculuded that 
the optical outbursts differ from one another by the number of the 
injected electrons.

The energy density per unit energy interval at the minimum of 
the outbursts varies more than at the maximum. It is possible that 
these outbursts (—150՛) may superpose on more prolonged (^1.5 year) 
variations.

For the period of 1960—1973 the frequency (at which the ra
diocomponent C has a maximum) decreases while the flux in this fre
quency increases, i. e. the observations do not agree with the van 
der Laan theory.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

СПЕКТРАЛЬНЫЕ И ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗДII. ЛИНИИ Н, И Н3 В СПЕКТРАХ WW Vul, VX Cas И UX Ori
Е. А. КОЛОТИЛОВ

Поступила 9 августа 1976

Получено в 1971 —1975 гг. 90 спектрограмм области Н, и 13 спектрограмм обла
сти Н3 в спектоах быстрых неправильных переменных WW Vul, VX Cas и UX Ori. 
Наблюдения проведены на 125-с.и рефлекторе Крымской станции ГАИШ с помощью 
спектрографа, работающего с контактным ЭОП, дисперсия спектрограмм 20 А/.и.и. При
ведены контуры переменной Н, -эмиссии и линии поглощения Н-, в спектрах наблю
давшихся переменных. Обсуждается характер переменности контуров линии На, а также 
зависимости потоков излучения в линии от флуктуаций блеска звезд. Контуры Нр хо
рошо согласуются с контурами линии поглощения Н3 у звезд спектральных классоа 
A0V — A3V. Предположено, что Н,-эмиссия возникает в газовых оболочках перемен
ных звезд; определены скорости вращения оболочек. Изменения интенсивности и струк
туры контура Н,-эмиссии вызваны, по-видимому, выбросами вещества у WW Vul и 
аккрецией у VX Cas и UX Ori.В работе I были проанализированы спектральные и фотометрические наблюдения быстрой неправильной переменной звезды BN Ori [1]. В данной работе, продолжающей изучение подобных по типу переменности звезд, представлены результаты наблюдений контуров линий Н։ и Н? в спектрах WW Vul, VX Cas и UX Ori.Присутствие в спектре эмиссионной линии Н, служит одним из критериев при обнаружении молодых звезд. Но обычно такие поисковые наблюдения проводятся со спектральным разрешением, недостаточным для построения контура эмиссионной линии. Анализ и сравнение наблюдаемых контуров эмиссионных линий с теоретическими позволяет получить информацию о физических свойствах и кинематических характеристиках газовой оболочки, что представляется интересным в процессе изучения таких нестационарных объектов, как молодые звезды. -эмиссия в спектрах многих из них является переменной, что приводит к необходимости прове- 3-132



34 Е. А. КОЛОТИЛОВдения достаточно длительных наблюдений с целью сопоставления интенсивности и контура линии с другими переменными характеристиками звезды.К настоящему времени результаты изучения эмиссионных линий в спектрах молодых звезд по спектрограммам с дисперсией, достаточной для анализа контуров, немногочисленны из-за слабости блеска звезд этого типа. Из работ, г которых содержатся результаты наблюдений, можно указать [2—10]. Здесь необходимо отметить, что существенный выигрыш в процесс наблюдений приносит применение усилителей изображения: электронных камер и электронно-оптических преобразователей. Теоретическая интерпретация наблюдаемых в спектрах молодых звезд контуров эмиссионных линий предпринята в [3] и | 11, 12].Переменность контуров Н,-эмиссии в спектрах WW Vul, VX Cas и UX Ori была обнаружена нами совместно с Г. В. Зайцевой в 1971—72 ;т. [5]. В дальнейшем, кроме слежения за переменностью линии Н,, были выполнены также наблюдения линии Н? в спектрах этих звезд.Спектральные классы изучаемых переменных были определены ранее как АЗ у WW Vul [13] и UX Ori [14] и АО у VX Cas [ 15]. Результаты фотоэлектрических UBV измерений блеска переменных в последние ю- ды приведены в [16—18].
Наблюдательный .материал. Все спектральные наблюдения выполнены на 125-сл! рефлекторе Крымской станции ГАИШ с помощью дифракционного спектрографа, работающего с контактным ЭОП. Размер экрана ЭОП ~ 10 .ил։, что при дисперсии спектрограмм 20 А/.ч.м позволяет наблюдать интервал ~ 200 А, спектральное разрешение ~ 1 А. Все спектры расширялись во время экспозиции до 0.2—0.5 .«.и, в качестве спектра сравнения использовался спектр неона. Ширина инструментального контура, определенная по линиям спектра неона, равна а; 110 км/сек (~ 2 А). Фотографирование спектра осуществлялось на предварительно подсвеченных эмульсиях Kodak 103aD и А-600.В большинстве случаев экспонировалось не более одной спектрограммы данной звезды в ночь и лишь в несколько ночей получено по 2—3 спектрограммы подряд. Всего получено для WW Vul 32 спектрограммы в области На (25 ночей) и 2 спектрограммы в области Hi (2 ночи), для VX Cas, соответственно, 29 (24 ночи) и 6 (4 ночи) спектрограмм и для UX Ori 31 (28 ночей) и 5 (4 ночи) спектрограмм. Для сравнения контуров линий Н, и Н;-., наблюдаемых в спектрах переменных звезд, с контурами линий у нормальных звезд тех же спектральных классов было получено несколько спектрограмм звезд BD + 61°212 (A0V) и HD 65145 (A3V).Все спектрограммы были записаны на микрофотометре в интенсивностях, образцы записей приведены на рис. 1. Наблюдаемые контуры линчи



НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. II 35Н и Н-. были затем выражены в единицах интенсивности непрерывного- спектра, длины волн измерялись относительно линий неона по регистро- граммам. Не обнаружено выходящих за пределы фотографической точности наблюдений изменений контуров линий в те ночи, когда получались 2—5 спектрограммы для одной звезды и в таких случаях строился средний контур. По наблюдениям стандартов были определены контуры линий поглощений Н, и Н3, причем при осреднении (по 5 спектрограмм для каждого контура) использовались как спектрограммы звезды АОУ, так и АЗУ. Здесь следует заметить, что сопоставление наших результатов, например, с [19] показывает, что мы систематически недоучитываем на наших спектрах протяженные крылья водородных линий поглощения, характерные для звезд в спектральном интервале АОУ — АЗУ.

Рис. I. Микрифотометричсскис записи в интенсивностях спектрограмм областей 
Н, И Н, у переменных звезд WW Vul, УХ Cas и UX Ori.

В некоторые ночи одновременно со спектральными наблюдениями Г. В. Зайцевой были выполнены фотоэлектрические UBV измерения блеска переменных на 60-сл< рефлекторе Крымской станции ГАИШ.Перейдем теперь к рассмотрению полученного спектрального материала.
Контуры линии H-,. Наблюдаемые в спектрах WW Vul, VX Cas и UX Ori контуры эмиссионной линии На приведены на рис: 2—4. На каждом՝ из рисунков контуры последовательно пронумерованы и по соответствующему номеру для определенной звезды в таблице можно найти следующее: а) дату наблюдения: 6) для некоторых дат показатели цвета U—В, В—V 



36 Е. А. КОЛОТИЛОВя величину V звезды; в) эквивалентную ширину эмиссии (Н։) в А. Несколько спектрограмм области Н։ в спектрах \\ \\ Уи1 и 15Х Ог>
Уи1

км/сек
Рис. 2. Контуры переменной эмиссионной линии На в спектре \У\\ \ 111. выражен

ные в единицах интенсивности непрерывного спектра (оси ординат), по осям абсцисс от
ложены ± к.к/сек. Все контуры построены в одинаковом масштабе (указан для контура 
№ 21). Штриховой линией изображен контур линии поглощения Н.։ у звезд спектраль
ных классов АОУ — АЗУ.получились плохого качества, соответствующие контуры отмечены на рис. 2 ч 4 звездочками, а вычисление XV». (Н,) по таким контурам не производилось. Контуры линии поглощения Н у звеЭд спектральных классов 



НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. 11 37АОУ — АЗУ нанесены на рис. 2—4 с учетом лучевых скоростей переменных, определенным по линии Нз (см. об этом ниже в соответствующем разделе).Рассмотрим сначала подробно и отдельно по каждой звезде структуру и переменность приведенных на рис. 2—4 контуров. Затем обсудим для всех трех звезд зависимости определенной с учетом изменений интенсивности непрерывного спектра эквивалентной ширины Н,-эмиссии от блеска (т. е. вариации потоков в линии).а) МИГ Уи1. Как видно из рис. 2, практически во все даты (исключая 15—16 и 18—19.VII.74) при использованном нами спектральном разрешении в спектре этой звезды наблюдался двухкомпонентный контур линии Н,, состоящий из хорошо разделенных синего и красного эмиссионных компонентов. Со временем вид контура менялся следующим образом: во-первых, изменялось отношение //</7/г, где 1ц и //?—центральные интенсивности, соответственно, синего и красного эмиссионных компонентов, максимальное отношение ~ 1.6 (контур № 1) и минимальное ~ 0.4 (№ 20. 21): во-вторых, по наблюдениям 15—16 и 18—19. VII. 74 (контуры № 9, Ю) обнаружено «раздвоение» синего эмиссионного компонента. На нескольких спектрограммах (контуры № 7, 12, 19, 22), когда непрерывный спектр хорошо экспонирован, обнаружены абсорбционные крылья. согласующиеся с крыльями фотосферной линии поглощения Н» у звезд спектральных классов в интервале АОУ — АЗУ.Так как \У\У Уи1 является переменной звездой и уровень соседнего с хинией континуума, в интенсивностях которого выражен контур линии, не остается со временем постоянным, нельзя априори заключить, какой из двух эмиссионных компонентов в большей степени ответственен за изменения отношений 1в!1к- Однако в данном случае знание из проведенных в 10 ночей одновременно фотоэлектрических измерений величин V (см. таблицу) позволяет учесть переменность блеска звезды, т. е. привести характеристики контура /« и !ц к одному уровню непрерывного спектра. Такое рассмотрение показало, что хотя переменными являются оба компонента и с ослаблением блеска звезды их интенсивности уменьшаются, интенсивность синего подвержена более значительным колебаниям и в большей степени вызывает изменения отношения 1в11к-Проанализируем подробнее примеры зависимости между изменениями вида контура Н,-эмиссии и характером изменений блеска \У\У Уи1. Из 25 представленных на рис. 2 контуров отношением 1в11и 1 характеризуются контуры в 11 ночей, причем для 6 из них определены величины V и они заключены в пределах 10"‘61- 11т09. Контуры № 3 и 4 получены осенью 1972 г. и блеск звезды был в эти моменты, соответственно. 1Г"71 и 127*19, т. е. заметный по сравнению с мартом, и ноябрем 1972 г.
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минимум (ДУ ~ Гб) оптического блеска звезды сопровождался уменьшением отношения в основном за счет ослабления интенсивности /в.Другое, но меньшее по амплитуде (△ V О'п3) ослабление блескаУи1 произошло в начале августа 1974 г. (контуры № 11 13) и оно также сопровождалось уменьшением отношения 1в11ц* обусловленным 'большим уменьшением интенсивности /«. Величина 1вЧк изменилась от =^1.06 до ~ 0.66 и блеск звезды в V ослабел от 1О'"86 до 11"15 на протяжении четырех дней (7 — 11.VIII.74).Особый интерес представляют контуры Н.,-эмиссии № 17—20, полученные последовательно в четыре ночи с 2 по 5 сентября 1974 г. Во-первых, за это время монотонно уменьшилось от ~ 1.14 до ~ 0.36 отношение 1в)1к, а далее, по-видимому, структура контура не менялась до 9—10.IX.74. как позволяет предположить идентичность контуров № 20 и 21. В сумме с наблюдениями 7 — 11. VIII. 74 (контуры № 11 — 13) эти наблюдения позволяют предположить, что характерное время переменности контура Н,-эмиссии в спектре VIII не меньше, по-видимому, суток (следует оговорить, конечно, необходимость подтверждения этого проведением специальных наблюдений в течение ночи). Во-вторых, хотя только для одной ночи из четырех, 4—5.IX.74, известна величина V — 10"’85, некоторые сопоставления переменности контура с блеском можно провести, но результаты не совсем тождественны вышеизложенным. Имеющиеся в дополнение к приведенным в таблице значения блеска 1—2.IX.74 V — 10п'84 и 14—15.IX.74 V = П"՝00 показывают, что интенсивность оптического излучения звезды в этот период уменьшалась. Однако происшедшее за четыре дня изменение контура Н,-эмиссии не было, по-види- мому, связано со значительными флуктуациями блеска звезды.В целом из проведенных параллельно спектральных и фотометрических UBV наблюдений Ш\\'՜ Vi.ll можно сформулировать следующее: а) двухкомпонентный контур Н,-эмиссии с отношением 1в!1п 1 соответствует некоторому «максимальному» уровню блеска звезды по сравнению с блеском в предыдущий и последующий периоды времени; б) ослабление блеска от «максимального» уровня сопровождается уменьшением в большей степени интенсивности синего эмиссионного компонента линии Некоторое происходит либо одновременно с этим, либо значительн > быстрее по сравнению со скоростью падения блеска.
б) VX Сав. Контуры Н,-эмиссии в спектре этой звезды для 24 ночей наблюдений приведены на рис. 3. Практически во всех случаях наблюдалась хорошо различимая двухкомпонентная структура контура эмиссии. Некоторое исключение представляют контуры № 18 — 20, когда центральный абсорбционный провал четко не выделяется. На многих спектро



НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. II 39граммах уверенно прослеживаются крылья фотосферной линии поглощения Я,, согласующиеся, как видно из рис. 3. со спектральным классом ДОУ — АЗУ.

км/сек
Рис. 3. Контуры переменной эмиссионной линии На в спектре VX Cas. Оси рисун

ка, их масштаб (указан для контуров № 17, 18, 19), а также штриховая линия 
тождественны рис. 2.Как показали наблюдения, со временем меняется отношение /« Ir, максимальное отношение ~2.1 (контур № 21) и минимальное ~ 0.8 (№ 5). Из 24 контуров Я,-эмиссии в спектре VX Cas 18 характеризуются отношением /«//«^>1 и 6 отношением <. 1.В 15 из 24 ночей спектральных наблюдений получены также UBV величины блеска VX Cas. Большая часть приведенных в таблице значений V заключена в пределах 1Г“03 — И "31, т. е. свидетельствует о небольших по амплитуде колебаниях блеска звезды около некоторого «максимального» уровня. Определенной зависимости вида контура от блеска в этот период не обнаруживается, т. е. наблюдается достаточно широкий (1.0—1.8) диапазон значений 1ц'Ir, обусловленный в основном изменениями интенсивности Ir при небольших флуктуациях блеска.В январе 1973 г. произошло глубокое (AV~ 1 4) ослабление оптического блеска VX Cas. Этот минимум определенно сопровождался (рис. 3, контуры № 8—13) уменьшением интенсивности /«•На основании полученного спектрального материала можно также предположить, что характерное время переменности контура Н։-эмиссии в 



40 Е. А. КОЛОТИЛОВспектре VX Cas не меньше суток (контуры № 17—19, период времени 2—5.X1I.74).

км/сек
Рис. 4. Контуры переменной эмиссионной лини:: II,, в спектре I X Ori. Оси рисун

ка. их масштаб (указан для контуров № 19 — 22). а также штриховая линия тожде
ственны рис. 2.в) UX Ori. На рис. 4 приведены контуры Н։-эмиссии в спектре UX Ori для 28 ночей наблюдений. Как видно из рис. 4, переменность структуры контура заключена в пределах от двухкомпонентной эмиссии с отношением (контуры № 11. 23) до контура типа «обратныйI3 Cyg» (пример № 1, 6, 27). На многих спектрограммах уверенно прослеживаются абсорбционные крылья фотосферной линии Н,, согласующиеся со спектральным классом A0V—A3V. Из рис. 4 также видно, что в тех случаях, когда наблюдается контур «обратный Р Cyg», остаточные интенсивности красного крыла поглощения не меньше соответствующих величин у стандартного контура сравнения.В 15 из 28 ночей спектральных наблюдений одновременно проведена UBV фотометрия UX Ori. Величины блеска в фильтре V заключены в достаточно широком диапазоне J0'"22—И"’90, при этом в большинстве случаев (11 из 15) звезда была ярче 1Г".Хотя сопоставление изменений контура На-эмиссии с флуктуациями оптического блеска UX Ori затруднено, в отличие от WW Vul и VX Cas, отсутствием серии достаточно близких по времени параллельных спектральных и фотометрических наблюдений, некоторые выводы из полученного материала сделать можно. Учет переменности уровня непрерывного спектра, по отношению к которому определялись интенсивности /в и /л>, показал, что с уменьшением блеска в V интенсивность/в также уменьшается.



НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. II 41Переменность интенсивности Ir определенной зависимости от блеска не- показывает. Так, по наблюдениям 1972 г. обнаружено, что излучение в красном крыле линии ослабляется при увеличении яркости звезды: контур № 3, дата 13—14.П.72, V = 11т75 и №6, 13-14.III.72, V = 10т56; контур № 7, 10-11.XI.72, V = 11т90 и № 8, 1 2.XII.72, V 11т41. С другой стороны, периоду уменьшения блеска от 10 "94 (12 13.III. 1974) до 1Г"52 (21֊ 22.III.74) соответствует изменение отношения 1 1к от ~ 1 (контур № 23) до s=1.5(№ 24) практически только за счет уменьшения интенсивности Ir. Контуры № 25 и 26 подобны контуру № 24 отношением 1цПц > 1 и также получены в период слабого блеска звезды по визуальным оценкам, сделанным во время гидиро- вания.По поводу характерного времени переменности контура можно отметить, что также, как в случае W W Vul и VX Cas, не меньше, по-зиди- мому, суток. Хорошо заметно, например, постепенное уменьшение интенсивности Ir по контурам № 11—14 (17 — 24. I. 73) или. наоборот, увеличение интенсивности этой эмиссии за одни сутки (контуры №№ 27 и 28).
Зависимость потоков излучения в линии Н, от блеска. Рассмотрим, зависят ли изменения потоков излучения в линии Н-. от изменений блеска звезд. Так как у всех трех звезд обнаружены по ряду спектрограмм крылья фотосферной линии поглощения Н , (отсутствие их на остальных спектрах объясняется как недостаточной плотностью континуума так и реальным, по-видимому, появлением эмиссии на этих длинах волн), то площадь эмиссии для вычисления эквивалентной ширины определялась с учетом соответствующего фотосфериого контура абсорбции на каждой спектрограмме. Величины W>.(H,) собраны, как уже упоминалось ранее, в таблице. Далее, значения V, полученные одновременно со спектральными наблюдениями, позволяют учесть изменения интенсивности непрерывного спектра около Н,-эмиссии и привести для каждой звезды W, (Н,) к одному уровню континуума, т. е. выделить вариации потока в линии. Полученные таким образом величины W,(Н,) можно сопоставить с флуктуациями блеска звезд. Для каждой звезды за начало отсчета величии △ V и ДпИНа) были приняты минимальное наблюдавшееся значение блеска в фильтре V и соответствующее этой дате значение W, (Н,). Зависимости Дт(Н,) от AV для WW Vul, VX Cas и UX Ori представлены на рис. 5.Как видно из рисунка, у WW Vul поток в линии Н, хорошо коррелирует с блеском звезды: чем ярче звезда, тем сильнее излучение в линии Н,. Такая же зависимость интенсивности Н0-эмиссии от величины V обнаружена и у UX Ori.
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У VX Cas при глубоком минимуме блеска (интервал -W ~0'п0 — — 0"'2 на рис. 5) произошло заметное уменьшение интенсивности Н,-эмис- сии по сравнению с остальным периодом. В диапазоне AV ~ 0"՝7—1'."3, от- относящемся в основном к периоду «максимальной» яркости звезды и частично захватывающем время выхода из минимума, значительное рас- ■ееяние точек на графике не позволяет уверенно судить о зависимости между потоком в линии Н, и блеском звезды.

Рис. 5. Зависимости потоков излучения в линии Н, от блеска переменных звезд 
\\'\\ Vul (темные кружки), VX Cas (открытые кружки) и UX Ori (крестики). За на
чало отсчета величин Ат (На) и AV приняты для каждой звезды минимальное на
блюдавшееся значение оптического блеска V и соответствующее ему значение эквива
лентной ширины W^(H,) (подробнее см. соответствующий раздел текста).

Контуры линии Н,. Сразу следует отметить, что для переменных звезд спектрограмм в области Нз получено значительно меньше, чем в области Н,. Даты наблюдений следующие (в скобках указаны число спектрограмм в нтчь и в большинстве случаев величины блеска звезд в V); WW Vul, 11-12X11.72 (1, 10"90), 10 11.1Х.74 (1); VX Cas, 6-7.ХП 1972) (2, Ш’ЧЗ), 13-14.XI1.72 (1, 11П117). 3-4.1.73 (1, 1Г. 29) и 13 - -14.1Х.74 (2); UX Ori, 2-3.1.73 (1, 10m49), 3-4.1.73 (1, 10n,54), 7֊ ֊8.111.73 (2, 1Г"01) и 8-9.111.73(1, 10m91).Контуры линии Нз, выраженные в единицах интенсивности непрерывного спектра, приведены на рис. 6. Для сравнения с контуром линии Нз в спектрах звезд спектральных классов A0V — A3V из рис. 6 по оси 



НАБЛЮДЕНИЯ БЫСТРЫХ НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. И 43абсцисс отложены значения ± ДА в А. Лучевые скорости линии Н> у переменных звезд, измеренные по микрофотометрическим записям, следующие: ~ 0 км/сск (значение не совсем уверенное, так как получено по двум

Рис. 6. Контуры линии Н, в спектрах переменных звезд WW Vul, VX Cas и 
L X Ori, для каждоГ звезды различные значки на рис. относятся к разным датам наблю
дений. Контуры выражены в единицах интенсивности непрерывного спектра (оси орди
нат). по осям абсцисс отложены ± Дд, в А. Штриховой линией изображен контур ли
пин поглощения Н.։ у звезд спектральных классов AOV — АЗУ.спектрограммам) у WW Vul, ~-}-58±5 км/сек у VX Cas и »-|-40± ±10 км/сек у ЬХ Ori. Перейдем теперь к более подробному рассмотрению приведенных на рис. 6 контуров линии Из в спектрах переменных звезд.



44 Е. А. КОЛОТИЛОВДля WW Vi:l получено всего две спектрограммы, но в разные годы. В целом контур линии Н3 хорошо согласуется с контуром линии поглощения у звезд спектральных классов A0V—A3V. Некоторое отличие в интервале длин волн 0-4-+8 А, свидетельствующее о вероятной эмиссии в этом участке, обнаружено 10— 11.IX.74 (более четко это видно на рис. I, где приведена микрофотометрическая запись спектрограммы). Эквивалентная ширина эмиссии W.(H?) = 0.5 А. Присутствие эмиссии в красном крыле линии Н3 согласуется с контуром Н,-эмиссии в спектре WW Vul, полученном 9—10.IX.74 (рис. 2, контур № 21). Хотя L В\ наблюдения в эти даты спектральных наблюдений не проводились, направление изменения блеска WW Vni в сентябре 1974 г. позволяет предположить, что наблюдениям линии Н3 в 1972 г. и в 1974 г. соответствуют близкие значения блеска звезды в V в пределах 10 90 11 00.Для VX Cas получено в 1972—74 гг. 6 спектрограмм в области Н,-. Как видно из рис. 6. все они хорошо согласуются между собой и, за исключением области Лл = ± 3 А, с контуром линии поглощения Нг у звезд спектральных классов A0V—A3V. В центре линии поглощения Н-. у VX Cas хорошо заметно (см. также рис. 1) резкое ядро, обусловленное поглощением в газовой оболочке звезды. Спектрограммы области Н3 в 1972—73 гг. получены при близких значениях блеска в V в пределах 1113—1Г"29, блеск звезды 13—14.IX.74 не отличался, по-видимому. значительно от этих значений, как следует из величины \ - 11 03 в соседнюю дату и данных таблицы для сентября—декабря 1974 г.Получено для UX Ori в январе и марте 1973 г. 5 спектрограмм линии Н-. Все они, как видно из рис. 6, хорошо согласуются между собой и с контуром линии Н> у звезд A0V — A3V в красном крыле линии. Заметный разброс то чек для разных спектрограмм в синем крыле можно объяснить, по-видимому, присутствием в нем переменной эмиссии. Это согласуется с контуром Н,-эмиссии в спектре UX Ori (рис. 4). у которой всегда присутствует достаточно интенсивная коротковолновая эмиссия 1ц и отношение 1д/Iк в большинстве случаев 1. Соответствующие наблюдениям линии Hi значения V заметно отличаются друг от друга и заключены в пределах 10'"49 — 11’"01,
Общие замечания. Рассмотрим в целом результаты проведенных спектральных наблюдений быстрых неправильных переменных W W Vu1, VX Cas и UX Ori.Интенсивности и контуры На-эмиссии, возникающей, по-видимому. в газовых оболочках, у всех трех звезд меняются со временем. В линии Н,< также, вероятно, присутствует небольшая переменная эмиссия в красном у WW Vul и в синем крыле у UX Ori, что согласуется со структурой конгу- ров Н,-эмиссии в спектрах этих звезд. Отношение интенсивностей эмис-
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СИИ В ЛИНИИ Н, К ЭМИССИИ В ЛИНИИ Hi довольно высоко — у WW V111 ПО наблюдениям 9—11.IX.74 отношение Н,/Нз составляет ~ 50, у других звезд оно, по-видимому, еще больше. В. П. Грининым [20] были рассчитаны относительные интенсивности линий излучения водорода в спектре оптически толстой плазмы при рекомбинационном механизме заселения уровней. Принимая, что в газовых оболочках переменных звезд электронная температура Т,=к 10 000’, т. е. порядка Т»фф звезд, и сравнивая наблюдаемое отношение Н,,’Н-, с рассчитанными в [20], можем оценить оптическую толщину в оболочках т0 (Н,) ^> 100.Как видно из рис. 2—4, у WW Vul, VX Cas и UX Ori наблюдаются на некоторых спектрограммах двухкомпонентные контуры Н ,-эмиссии с отношением /«//^^1. Предполагая, что газовые оболочки переменны:: звезд вращаются и расширение эмиссии обусловлено эффектом Доплера, можно оценить по полуширине эмиссии на половинном уровне интенсивности характерную скорость вращения оболочки (с точностью до множителя 1 sin/). Получены значения » 240 км/сек у WW Vul (по контурам № 5. 6, 8. 11. 24. 25), ~ 270 км'сек у VX Cas (по контурам № 4—8, 17, 22) и ~ 310 км/сек у UX Ori (по контурам № 10, 11, 23).Поток излучения в линии Н, у всех трех звезд в целом зависит от блеска (рис. 5) — при уменьшении оптического блеска звезд (по измерениям в фильтре V) поток в линии также уменьшается. У каждой из переменных звезд интенсивность одного из эмиссионных компонентов линии Н- подвержена большим изменениям по сравнению с другим. У WW Vui при ослаблении блеска происходит более значительное уменьшение интенсивности 1ц, у VX Cas, наоборот, интенсивности Ir, а у UX Ori интенсивность более переменного компонента Ir не зависит от переменности блеска звезды. Принимая во внимание наблюдавшееся „раздвоение“ синего эмиссионного компонента /д у WW Vul, статистику отношений 1нЧк (из 25 контуров 5 с отношением ^>1, 6 с отношением и 14 с <^1), а также лучевую скорость по линии Нр, можно предположить, что изменения интенсивности и структуры контура Н,-эмиссии в спектре этой звезды обусловлены, по-видимому, выбросами вещества. Статистика отношений IrIIr компонентов линии Н, (преобладающее число случаев с отношением >1) и лучевые скорости по линии Н, у VX Cas и UX Ori позволяют предположить наличие обратного процесса — аккреции вещества — у этих звезд. Интересно отметить здесь, что характерное время изменений структуры контуров, вызванное, по-видимому, движениями вещества, у WW Vul, VX Cas и UX Ori одинаково и составляет ~ 1 сутки.У всех трел звезд, результаты спектральных наблюдений которых были представлены выше, а также у BN Ori (работа I), обнаружены избытки излучения в ИК-области спектра, свидетельствующие о наличие пылевых



Таблица /

№
О Уи1 VX Саз УХ От!

Дата и-в В-У| V V (Н,) Дата и В | В-У V Дата 111—В | V \WJHJ

1 2 3 4 5 6 7 1 8 1 9 1 10 I ” 1 12 | 13 | 14 15 | 16

1 12-13. III. 72 — — 10.61 28.6 29-30.XII.71 4 0.43 + 0.30 11.31 17.3 15-16.XII.71 — 10.8
2 13-14.111.72 0.35 +0.38 10.62 33.7 4-5.1.72 — — 11.19 21.8 29-30.XII.71 — — 12.6
3 27- 28. IX. 72 +0.34 +0.53 11.71 35.9 1-2.11.72 0.30 +0.22 11.03 16.0 13 14.11.72 +0.38 + 0.45 11.75 23.0
4 29-30.IX.72 — +0.53 12.19 42.8 13-14.11.72 — — — 18.0 3-4.III.72 — — 19.3
5 4-5.XI.72 — — — 37.6 3-4.III.72 + — — 16.5 7-8.III.72 — — 24.5
6 10-11.XI.72 + 0.34 +0.41 10.74 33.7 10 -11.XI.72 0.24 + 0.28 11.06 18.0 13-14.111.72 +0.61 +0.41 10.56 10.6
7 2-3.IV.74 — — — 26.7 1-2.XII.72 + 0.24 +0.26 11.14 14.9 10-11.XI.72 +0.25 +0.35 11.90 28.5
8 13-14.IV.74 — — — 34.1 4-5.1.73 — — 11.50 19.5 1 2.XII.72 -0.39 +0.45 11.41 13.8
< 15-16.VII.74 — — — 27.2 17 18.1.73 — — >12.3 14.5 3-4.1.73 +0.51 +0.44 10.54 16.7

к 18 19.VII.74 — — — 23.7 24 25.1.73 — — =г12.3 36.0 4-5.1.73 - — 10.36 15.0
1 7-8. VIII.74 +0.39 +0.45 10.86 39.6 26-27.1.73 — — 12.13 24.5 17-18.1.73 — — — 16.6
12 9—0. VIII. 74 — — — 32.9 3-4.11.73 -0.49 +0.39 11.60 23.8 22-23.1.73 — 19.4
13 11- 2^111.74 ֊1 0.45 +0.50 11.15 28.3 5-6.11.73 0.45 +0.35 11.57 24.1 23-24.1.73 - — 10.97 18.3
14 18—'9 VIII.74 — — — — 4-5.IX.74 +0.21 + 0.27 11.10 17.1 24-25.1.73 — — 15.0
15 20-11. VI11.74 — — — — 9 10.IX.74 — — —- 16.6 3-4.11.73 - — 10.2
16 29—3). VIII.74 — — — — 26-27. IX. 74 — — — 14.7 5-6.II.73 +0.56 +0.48 10.60 15.0
17 2-3. IX.74 — — — 27.3 2-3.XII.74 +0.24 +0.26 11.10 20.1 25 26.111.73 +0.36 +0.48 10.8' 18.0
18 3-1.IX.74 — — — 23.7 3 -4.XII.74 — — — 17.1 26-27.111.73 +0.48 +0.49 10.81 17.3
19 4-5.1Х.74 ) 0.39 + 0.43 10.85 26.1 5- 6.XII.74 + 0.22 + 0.28 11.10 20.9 18-19.11.74 +0.50 • 0.41 10.33 15.4



Таблица / (продолжение)

1 1 2 3 4 5 6 1 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16

20 5-6.IX.74 — — — 32.2 21-22.XII.74 — — — 18.8 4-5.III.74 — — — 15.6
21 9-10.IX.74 — — — 35.8 28-29.XII.75 — . — — 17.7 6֊ 7.III.73 — — — 12.9
22 25-26. IX.74 — +0.46 11.09 24.4 15-16.IX.75 +0.34 +0.30 11.24 16.7 10-11.III.74 +0.58 0.55 10.65 13.4
23 26-27.IX.74 — — — 20.8 18-19.IX.75 +0.27 0.30 11.16 27.4 12-13.III.74 +0.60 4-0.55 10.94 20
24 2-3. XII. 74 — — — 26.1 15-16.X.75 — —֊ — 21.0 21-22.111.74 4-0.46 +0.49 11.52 22.5
25 5-6. XII. 74 +0.44 4-0.45 10.79 27.9 — — — — — 24-25.111.75 — -- — —
26 — — — — — — — — — — 31.111-1.IV.74 — — — —
27 — — — — — —- — — — — 1-2.XII.74 — — 9.6
28 — — — — — — — — — 2-3.XII.74 4-0.56 +0.40 10.22 10.6



48 Е. А. КОЛОТИЛОВ■оболочек [21]. Результаты фотометрических наблюдений этих звезд, проводимых на Крымской станции ГАИШ как в оптическом, так и в ИК-диапа- зонах спектра, будут изложены в работе III.В заключение выражаю искреннюю благодарность Г. В. Зайцевой за предоставление результатов СВУ фотометрии до их опубликования, а также В. П. Гринину за обсуждение статьи и ценные замечания.
Крымская станция Государственного

астрономического института
им. П. К. Штернберга

SPECTRAL AND PHOTOMETRIC OBSERVATIONS OF THE FAST IRREGULAR VARIABLES. 11. H, AND H3 LINES IN THE SPECTRUM OF WW Vul, VX Cas AND LX Ori
E. A. KOLOT1LOVIn 1971 1975 we have obtained 90 spectrograms of the H, region and 13 spectrograms of the H, region of the variables WW Vul, VX Cas and UX Ori. The observations were made with image tube spectrograph (dispersion 20 A mm) using 125 - cm reflector of the Sternberg Astronomical Institute Crimean Station. The profiles of H, emission and H? absorption lines in spectra of the variables are presented. The variation of H-, emission profiles and correlations between H. fluxes and brightness of the star are discussed. The profiles of H? absorption lines are in good agreement with H absorption lines of standard AOV—A3V type stars. We suppose that H։ emission is formed in the gaseous envelopes of the variables. Rotational velocities of the envelopes are estimated. The ejection of the matter in WW Vul and accretion on VX Cas and UX Ori seems to determine the variations of H, emission intensity and its profile.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

ГАЗОВЫЕ ОБОЛОЧКИ ЯДЕР СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК

В. И. ПРОНИК
Поступила 5 июля 1976 

Пересмотрена 5 ноября 1976

Обращается внимание на то. что запрещенные линии [OIII] дают для большинства- 
ядер Сейфертовских галактик практически одинаковую газовую плотность 1O'‘-j-5X 
4 10“ с.и ~3, несмотря на то. что диапазон плотности газа в ядрах составляет несколько 
порядков — от 10՝ до > 10’. Попытка совместить эти два обстоятельства привела к 
модели сферически симметричной оболочки ядра, в которой плотность газа уменьшается 
наружу по закону п(г) ~ Благодаря зависимости п(г) ~ г՜2 и существованию 
критической плотности для запрещенных линий, максимальный вклад в излучение за
прещенной линии вносит тот слой газа, плотность которого равна критической для дан
ной линии.

Уже первые определения плотности газа в ядрах Сейфертовских галак
тик [1, 2] показали, что результат сильно зависит от используемых запре
щенных линий. Это и послужило основанием рассматривать отдельно зоны 
свечения [ОН] и [ОШ], отличающиеся по плотности на два порядка. 
Кроме того, в силу особых физических и -кинематических характеристик, в 
отдельную зону был выделен также плотный газ, излучающий широкие во
дородные линии (для него оценивается только нижняя граница плотности).

По аналогии с газовыми туманностями принято считать, что страти
фикация излучения в ядре связана с изменением степени ионизации газа 
по мере удаления его от ионизующего источника: плотность газа и степень- 
ионизации растут по направлению к центру ядра. Большое различие плот
ности в разных зонах привело к большому различию размеров этих зон и 
массы газа, заключенного в них. Так, основная доля массы находится в 
зоне [О II], она составляет 10’—10՝ Mq; в зоне [ОШ] находится не- 
1колько десятков солнечных масс, а масса газа, излучающего широкие во
дородные лини ։. измеряется всего лишь несколькими солнечными масса
ми [3].
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Вывод о неравномерной плотности газа в ядрах Сейфертовских галак
тик последнее время подтверждается на более богатом материале [4—6]. 
К сожалению, остается неясным принципиальный момент, характеризую
щий степень взаимодействия различных зон и их эволюционную связь, а 
именно: меняется ли плотность газа в оболочке, при переходе от зоны [О 11] 
к зоне [О III], плавно или скачкообразно? Еще более важным является ана
логичный вопрос относительно границы между газом, излучающим широ
кие водородные линии, и областью, где возникают запрещенные линии. 
Четкое деление контура водородных линий на широкую компоненту и узкий 
центральный максимум, равный по ширине запрещенным линиям, свиде
тельствует о скачкообразном изменении плотности и скорости движения 
газа на границе плотный газ — область излучения запрещенных линии 
]6, 7]. Последнее обстоятельство, возможно, следует рассматривать как 
аргумент в пользу преобладания круговых движений газа в оболочке ядра 
{заметим, что общий вид контура водородных линий в ЗС 390.3 [5]) легки 
интерпретировать вращением газового кольца или оболочки).

То обстоятельство, что различные запрещенные линии дают разную 
плотность газа, в принципе, может быть использовано для получения функ
ции распределения плотности газа с радиусом, если будет найдена возмож
ность определять расстояние от центра ядра до зоны свечения данной за
прещенной линии. Зная радиус зоны свечения и вытекающую из ширины 
линий скорость движения газа в ней, мы сможем судить о характере дви
жения газа в оболочке и об изменении скорости с радиусом: в случае ра
диальных движений в сплошной оболочке, функции распределения плотно
сти и скорости газа связаны законом неразрывности.

В настоящей заметке сделана попытка получить закон распределения 
плотности газа, в предположении, что газовое образование в ядрах сфери
чески симметрично.

1. Функция распределения плотности. Возможность получить функцию 
распределения плотности газа в ядрах Сейфертовских галактик стала оче
видной, после того, как было замечено, что, несмотря на большой диапазон 
плотности газа, имеющий место в каждом ядре, от 10' до 10' ел»՜1 * 3 *, ли
нии [О III] для подавляющего большинства Сейфертовских галактик ука
зывают на одну и ту же плотность— 10е—5ХЮ‘; см՜3. В табл. 1 при
ведены значения электронной плотности в зоне свечения [О III] для разных 
галактик.

В табл. 1 не включены галактики с номерами NGC: 1068, 3227 и 
4151, для которых плотности заметно отличаются от значений, приведенных 
в таблице. Для ядер первых двух галактик n<.-<10s, для NGC 415!

3.10s [8]. Более поздние наблюдения NGC 4151 дают значение 
пе ~ 10՝ [5]. Причина столь низкой плотности достоверно известна толь
ко для NGC 1068: значение п, здесь относится к протяженному яркому га-
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зовому облаку, в которое погружено ядро [9]. Аналогичные облака, толь
ко меньше по размерам и яркости, наблюдаются также и вблизи ядра 
NGC 4151 [9]. Прежде чем объяснять наблюдаемые одинаковые значения

Таблица 1 
ЭЛЕКТРОННЫЕ ПЛОТНОСТИ В ЗОНЕ [ОШ| 
ДЛЯ ЯДЕР СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК

ПО ДАННЫМ [2] И [8]

NGC ". (21 ". [8]

1275 3-10« 3 10'
3516 — 4-10'
4051 5-10’ 5-10«
5548 — 10«
7469 5-Ю6 3 10'

ЗС 390.3 — 10“|5|

пе особенностями строения газовой оболочки ядра, выясним, не является 
ли причиной единообразия плотности сама методика определения пг . На
блюдаемое отношение линий 1ииз/1л', + л'։ [О III] есть функция двух пе
ременных п,- и Те. Чтобы исключить Г,, необходимо иметь еще одно 
уравнение, связывающее пе и Тс. Линии [О III] не позволяют получить 
второго уравнения, а аналогичные отношения для других ионов (напоимер, 
[SII] или [Ne III]) либо не имеют общего решения с уравнением для 
[ОШ], либо недоступны из-за слабой интенсивности линий, входящих в 
эти отношения. Поэтому определить пс без вспомогательного предположе
ния невозможно. В [2] предполагается, что химический состав газа в ядрах 
близок к нормальному (используется отношение, состоящее из интенсивно
стей Линий разных ионов). В [8] предполагается, что Те 20000°К. Сле
дует заметить, что диапазон наблюдаемых значений пс существенно уве
личится ( 10՛՛ -г- 10' вместо 10’ 4- 5 X 10“). если принять Тс равную не 
20000°К. а 200 000е К иля больше. Правда, такое предположение приводит 
к сильному отклонению химического состава газа в ядрах от нормального, 
что само по себе маловероятно. Кроме того, недавние детальные наблюдения 
ядра NGC 4151 показали, что если в определении плотности и существует 
неопределенность (п{ ~ 2 X Ю3 -j- 10J). то значение температуры опре
деляется уверенно и находится в пределах 11000— 15000°К [5]. Таким 
образом, предположение, что Tt та 10—20 тысяч градусов в ядрах Сей
фертовских галактик справедливо, а следовательно, равенство плотностей, 
полученных по линиям [О III], для большинства ядер — реально.

Попытка объяснить одновременно оба, на первый взгляд противоре
чащие друг другу, обстоятельства, а именно: 1) что в каждом ядре наблю
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дается широкий диапазон плотности газа от 10' до п, > 10’ и 2) что на
блюдаемые интенсивности линии [ОШ] неизменно указывают на одну и 
ту же плотность п,— 10“ во всех ядрах, привела к модели сферически сим
метричной газовой оболочки ядра, в которой плотность падает по законе 
п (г) — г՜֊.

Естественно предположить, что феномен одинаковой плотности (см. 
табл. 1) связан с особенностью самого механизма излучения запрещенных 
линий. Из теории свечения газовых туманностей известно, что каждой за
прещенной линии свойственна, так называемая, критическая плотность, при 
которой происходит смена зависимости излучательной способности газа з 
данной линии от плотности:

г(п)~л2 при л<лкр, 

е(л)~л при л>лкр.

Переход от одной зависимости к другой происходит плавно в пределах од
ного порядка плотности. Поскольку ядра галактик существенно отличают
ся друг от друга светимостью, массой газа и, возможно, размерами газовой 
оболочки, то наблюдаемую одинаковую плотность естественно отождествись 
с критической плотностью той линии, по которой определялась п,; точно 
так же, полученные для одного и того же ядра по разным линиям разные 
плотности разумно отождествить с лкр для этих линий. Однако для то
го, чтобы основной вклад в излучение запрещенной линии, независимо от 
размера ядра и его центральной плотности, вносила зона с критической для 
данной линии плотностью, необходимо, чтобы с ростом плотности, начиная 
от пкр, коли чес гво газа уменьшалось быстрее, чем увеличивается его излу
чательная способность к(н)— Н, а с уменьшением плотности, начиная ог 
лкр, излучательная способность е(н)—ч2 падала быстрее, чем происходит 
увеличение объема газа. Такая ситуация имеет место в сферически симмет
ричной модели с функцией распределения плотности и(г)~г՛ 2. Рис. 1 
поясняет, почему в оболочке с таким распределением плотности максимум 
излучения в запрещенной линии приходится на область с критической плот
ностью. Одинаковую наблюдаемую плотность можно объяснить и при дру
гом законе распределения плотности, например, ч(г)~г՜3 или л(г)~г՜*  , 
однако при этом должны быть наложены дополнительные условия, ограни
чивающие внешний радиус оболочки в случае п(г)~г՜*  (рис. 2Ь) или 
внутренний в случае ч(г)— г՜3 (рис. 2а). Модель с /1(/)~г՜2 чрезвы
чайно проста: из-за того, что поток излучения и плотность газа обратно 

■пропорциональны квадрату радиуса, ионизация газа в такой оболоч
ке не меняется с радиусом, а, следовательно, не может быть большим и из
менение электронной температуры.

В случае расширения оболочки или истечения газа из ядра каждой 
функции распределения плотности соответствует определенная кинемати
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ка оболочки: так при п(г)~г՜2 радиальная составляющая скорости по
стоянна. и(г) = СОП81, при л(г) — г՜3 * имеет место инерциальный разлет — 
С'(г)~г, Сопоставление контуров запрещенных линий, возникающих при 
разных плотностях на разных «глубинах», позволит в дальнейшем устано
вить характер движения и изменения скорости газа с радиусом в оболочке 
ядра.

2. Размеры газовой оболочки. Оценим размеры газовой оболочки для 
«среднего» ядра, считая, что скважность газа отсутствует. Для определе
ния радиуса сферического слоя с плотностью, равной критической для дан
ной линии, необходимо знать критическую плотность и наблюдаемую све
тимость в линии. Согласно [10] среднее значение светимости в линиях 
М, + М. [О III] для ядер Сейфертовских галактик составляет
~ 101։ эрг'сек. С другой стороны, для модели с п(г) — г՜2 полная све
тимость ядра в линии запишется:

ОО г։££ оо

Е= 4֊ г ( п) г2 <1г ~ 4֊ 5('։,р)-֊г։гг</г + ։(% ) у՜} гЧг | =

Рис. 1. Рисунок поясняющий, почему при функции распределения плотное г:։ 
п(г) г -2 в сферически симметричной модели максимальный вклад в излучение запре
щенных линии вносит область с плотностью, равной критической для данной линии, не 
зависимо от размеров газового шара и плотности газа в центре.
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где е (пкр) — излучательная способность единицы объема при п = .
Критическая плотность для линий + No равна:

А 1/2

п (Ы, + Ы2) = ------ ~ 10“ см-3, (2)
"р 8.5610-62

Рис. 2. а) То же, что и на рис. 1 для функции п(т)~г 3. Ь) То же, что И на рис. 1 
для функции — г—1.

где А — вероятность спонтанного перехода, (о — статистический вес верхне
го уровня, Q—параметр возбуждения. Примем нормальное обилие кисло
рода п (O)/n (Н) = 8-10 1 и будем считать, что в стадиях [ОН] и 
[О III] находится по 1/3 всех атомов кислорода. Тогда при Т, = 104 К 
получим:
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К„) =֊֊8.56.10£

л (О 111) -   п 7. 
_б л (Н )----“₽ о кТс

-------~еW /с 

= 7.510՜13 эрг ■ 
см’ сек

(3)

Здесь X—потенциал возбуждения линии, h'i—энергия кванта в данной 
линии. При таком значении ₽(»„,,) и наблюдаемой светимости £ из (1) 
находим радиус зоны свечения линий rcff (N։ + N.) равным 3.4ХЮ” см. 
Аналогичным образом находим расстояния от центра ядра к областям, из
лучающим линии X 4363 [О III], А 3727 [О II], ХА 7319 + 30 [ОН]. 
АА 4076+68 [S II] и АА 6717+31 [S II]. Относительное обилие ионов S II 
принято равным: o(S П)/м(Н) = 10 5. Средние значения светимостей ли
ний взяты из [10, 111. Результаты вычислений приведены в табл. 2 и

Таблица 2 
ПРИНЯТЫЕ ЗНАЧЕНИЯ АТОМНЫХ ПАРАМЕТРОВ. ОТНОСИТЕЛЬНОГО ОБИ- 
ЛИЯ ИОНОВ И СРЕДНЕЙ НАБЛЮДАЕМОЙ СВЕТИМОСТИ В ЛИНИИ, А ТАК
ЖЕ ВЫЧИСЛЕННЫЕ ЗНАЧЕНИЯ КРИТИЧЕСКОЙ ПЛОТНОСТИ И ЭФФЕКТИВ

НОГО РАДИУСА ОБОЛОЧКИ, ИЗЛУЧАЮЩЕЙ ДАННУЮ ЛИНИЮ

Лин ИЯ
А 

(сек՜1) 
ИЗ]

Ц3| О)
п (Ni ) 
п (H II )

7. (за)
£ 

(Эр։ сек) 
|10. 11|

П-₽ 
(см 3)

rcff 
(см)

3727 |О И] 10-4 0.5 10 ЗЮ՜4 3.33 2-10" 10« 6-10՝«

73204-30 [О II] 0.1 0.5 6 ЗЮ՜4 5.0 7 10'° 1.4-10’ 1.2-10«’

N, + N: |О 111) 0.03 1.59 5 3-Ю՜4 2.49 10« 10« 3.4 10«’

4363 |О III] 1.6 0.64 1 з-ю՜4 5.33 10" 310’ 4.310««

6730+16 ]S II] 10՜3 2 10 10՜ 5 1.84 210" 1.8-10« 4.4-10««

4068+76 [S 11| 0.3 0.38 6 10՜ 5 3.04 4 10” 6 10’ 5-Ю«8

на рис. 3. Следует подчеркнуть, что наклон прямых на рис. 3 не зависит от 
обилия ионов данного сорта, т. е. ни от принятого химического состава, ни 
от степени ионизации данного элемента. Обе эти величины влияют только 
на положение прямых в вертикальном направлении. Так, сдвиг прямых для 
линий [О II] и [ОШ] относительно друг друга по вертикали указывает 
на то, что принятая ионизация кислорода /г(О 111)/n(O 11 ) = 1 завышена; 
обе прямые хорошо совмещаются при ионизации п(О 111).'Н(О II) =0.25 
(рис. 4).

Оценим также .плотность и размеры плотной HI 1-зоны. Для этого 
воспользуемся тем обстоятельством, что в ядрах Сейфертовских галактик, 
как и в квазарах, имеет место примерное (с точностью до множителя 2) ра
венство бальмеровских квантов, найденных по светимости широкой линии 
Н,, и Le-квантов, полученных путем экстраполяции наблюдаемого кон
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тинуума в видимой области спектра до частот лаймановского континуума. 
■Согласно [ 10] светимость в линии Н? такая же. как и в линии М,-|-Мг и 
равна 10” эрг!сек или 2.5-10” квантов/сек.

Рис. 3. Зависимость между радиусом оболочки, эффективно излучающей данную 
запрещенную линию, и плотностью газа в ней для разных ионов. Вычисления сделаны при 
»(ОШ) Я(ОП) э1„-4 п(5П) ,0-5
»(НИ) Л (НИ) ’ Л (НИ)

Отсюда находим, что Ыв«| = 11.2 > Мн- = 2.8-10м кв сек =-141 . Для р *
того, чтобы плотный газ перехватывал практически все Ь,-кванты, 
излучаемые ядром, он должен образовывать некую оболочку. Пред
положим, что толщина оболочки сравнима с ее внутренним радиусом. 
Сравнивая число рекомбинаций в оболочке с количеством Ьг-квантов, 
находим оценку внешнего радиуса оболочки, излучающей широкую 
линию Н-.:

Плотность газа в этой оболочке не может быть много меньше 10", потому 
что тогда контуры линий л 4363 [О III] и Нз были бы одинаковыми. 
С другой стороны, она не может быть существенно больше 10՛”, так как 
.при этом размеры оболочки, излучающей Нз, получаются меньше 10'J с.и— 
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размеров области, в которой генерируется переменный континуум*).  От
сюда. приняв п(Н II) ~ 10“, получим г(Н II) ~ 1.2X10'" см. Эти значения 
плотности и радиуса Н 11-зоны также нанесены на рис. 4.

* Размер области, излучающей континуум. 10'• с.ч. получен из наблюдаемой пере
менное ти блеска ядер. Согласно наблюдениям В. М. Лютого [12] время, протекающее 
от начаха вспышки ядра до ее максимума, равно 10-и дням; оно не зависит от амплитуды 
вспышки и примерно одинаковое для всех ядер. Скорость передвижения возбуждающего 
агента пли скорость расширения нагретой плазмы принята равной 1/30 скорости света 
или 10 000 к.ч/сек.

Рис. 4. То же, что и на рис. 3 при 71 *0 1 210 *! 4.8-10 ՝•
п(НП) п(НП)

Относительное обилие ионов Б II то же. что и на рис. 3. Сплошной линией прове- 
—2дена зависимость п ~ г

Дискуссия. Диапазон значений вероятностей перехода для запрещен
ных линий [ОН], [О III] и [S II] составляет четыре порядка, диапазон 
значений остальных параметров (£, 2, 111, ехр (7-/1с Т՝,)) не превышает и 
полутора порядков. Поэтому, как следует из (1)—(3), эмпирически получен
ная функция распределения плотности (рис. 4) обязана быть близкой к 
п(г)՛—г՜32. И хотя поэтому рис. 4 не может считаться надежным под
тверждением принятой нами модели, он все же является хорошим свиде
тельством в ее пользу, поскольку все три пары линий [ОН]. [ОШ] и [S II] 
строго указывают на зависимость п( г) ~ г՜՜'. Дополнительным аргументом 
в пользу функции /г(г) ~г՜2 можно было бы считать одинаковую наблю
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даемую ширину всех запрещенных линий; к сожалению, имеющиеся эценки 
истинных ширин запрещенных линий приближенны.

Любопытно, что экстраполяция зависимости /?(/'), показанной на 
рис. 4, на расстояние порядка 100 пс от центра ядра галактики приводит к 
֊качению плотности газа на таком расстоянии около 1 атома в см՜3. Это 
весьма близко к наблюдаемым оценкам плотности межзвездного газа в цен- 
1ральном диске галактик. Полная масса газа в ядре, заключенного внутр։ 
феры радиусом 100 пс. равна 5X10՛Л/..

Обращает на себя внимание то обстоятельство, что параметры плот
ной Н 11-зоны удовлетворяют общему ходу изменения плотности с радиу
сом. Это противоречит наблюдаемому контуру широких водородных ли
ний, согласно которому >в газовой оболчке на внешней границе плотной зо
ны имеет место скачок плотности (и, возможно, скорости). Для того, что
бы скачок был заметным на рис. 4, радиус плотной газовой оболочки дол
жен превышать 10'“ сл։. Этого можно достичь, предположив, что толщина 
плотной оболочки намного меньше ее радиуса. Существенным здесь являет
ся то, что результат не зависит от плотности Н 11-зоны: приняв другую 
плотность, мы получим и другой радиус оболочки, которые вместе удовле
творяют зависимости п(г) ~ г՜3которая, как уже отмечалось, весьма 
близка к . Только предположение о малой линейной толщине обо
лочки (с/ ~ 0.001 г), при заданной плотности газа 10" сл։՜3, увеличивает 
ее радиус и, тем самым, приводит к скачку плотности в общем ходе изме
нения плотности с радиусом подобно тому, как показано на рнс. 4 пункти
ром. Совершенно очевидно, что радиус плотной оболочки ограничен сверху: 
он не может превышать радиус зоны свечения в линии /. 4363 [0111]. За
метим. что идея существования тонкой светящейся газовой оболочки в 
объектах подобного рода, высказывалась Шкловским [13] при анализе 
физических условий в квазаре ЗС 273. Она явилась неизбежным резуль
татом сравнения количества Ь. -квантов, полученных путем экстрапо՝яции 
оптического спектра в область лаймановского континуума, с наблюдаемым 
количеством бальмеровских квантов, если эффективный объем газа и его 
плотность оценивать соответственно по потоку в линии Ни запрещен
ным линиям. В [13] предполагается, что светящаяся тонкая оболочка яв
ляется внутренней Н 11-зоной обширной газовой оболочки, большая часть 
которой (~ 99%) осталась снаружи нейтральной и не наблюдается. Та
кая картина представляется вполне правдоподобной. В нашем случае тон
кую, плотную, слабо ионизованную и непрозрачную для 1--квантов обо
лочку, излучающую 90% всех квантов в линии Нз, окружает сильно иони
зованный газ меньшей плотности. Развитие такой модели в первую оче
редь будет зависеть от того, удастся ли ее согласовать с существующими 
представлениями об источниках ионизации в ядрах галактик.
Крымская астрофи :ическая

обсерватория
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GASEOUS ENVELOPES OF SEYFERT NUCLEI

V. 1. PRON1K

It is pointed out that the gas densities derived from the [O III] lines 
for the majority of Seyfert nuclei are of the same order (10՞ 5-10" cm՜՜3) 
whereas there is of a rather large interval of densities as obtained 
using other lines (from 10' to ^10’ cm՜3). An attempt to interpret 
this fact has led us to a spherical symmetric model of a nucleus, in which 
the gas density is changed n (r) ՝ r՜2. Because of this and of the exi
stence of a critical density for a forbidden line, the maximal contri
bution to the radiation in an emission line is given by the spherical 
layer with the density nearer the critical one for this line.
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АСТРОФИЗИКА
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КОСМИЧЕСКИЕ ЧИСЛА И ВРАЩЕНИЕ МЕТАГАЛАКТИКИ

Р. М. МУРАДЯН 
Поступила 5 июля 1976

Дан вывод двух хорошо известных космологических соотношений Дирака и Стюарта 
и получено новое выражение для возможного момента количества движения Метагалак
тики через фундаментальные постоянные.

В настоящей заметке показано, что предложенное нами ранее выраже
ние для момента количества движения галактик и их скоплений при экстра
поляции на Метагалактику в целом позволяет дать простой вывод изве
стных космологических соотношений Дирака и Стюарта, а также получить 
новое выражение для возможного момента количества движения Метага
лактики. Все гри соотношения, связывающие параметры Метагалактики 
с фундаментальными постоянными физики элементарных частиц, могут быть֊ 
представлены в весьма симметричной форме (см. ниже формулы (13) ).

Приведенный ниже вывод этих соотношений позволяет пролить свет 
на проблему происхождения и смысла «больших чисел», играющих важную 
роль в нашем понимании физической картины мира.

Как известно, существует уверенность в том, что между фундамен
тальными константами микро- и мегафизики имеется глубокая взаимосвязь 
[1]. Было сделано много попыток извлечь физическую и астрофизическую 
информацию о строении Вселенной, исходя из математических соотноше
ний между «большими числами», построенными из комбинаций фундамен
тальных констант [2а—2к].

Напомним, что по определению полное число нуклонов в Мета
галактике— число Эддингтона, ^E, равно отношению массы Метага- 
лактики тмс = 105в г к массе нуклона (протона) т„=1.6710 г:

— .2Д£~ю8о. (1)
/71 р
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Как показал Дирак [3]. число Эддингтона можно представить при по
мощи следующей комбинации фундаментальных констант*:

* Принято считать, что при рассмотрении космических чисел можно пренебречь 
отклонениями на два-три порядка величины. Выписанные здесь соотношения выполня
ются с этой степенью точности.

** Соотношение, полученное Стюартом, на самом деле имеет вид:

е’ 1 „где те — масса электрона, а з -— ]37 ~ ||остоя1|,<ая тонкой структуры. Соотно

си ение (3) соответствует замене здесь те — тр н а —» 1.

(2)

где

/1 = 1.0510 '1———----постоянная Планка,
сек

см с 3-1010---- скорость света,
сек

/•> г- *7  •« л Я С Л!и —6.7 10 -------- ----- гравитационная постоянная.
г•сек՜

Имеется также другое независимое космологическое соотношение, от
крытое Стюартом [4] в 1931 г. при помощи анализа размерностей. Оно 
связывает массу элементарной частицы с фундаментальными константами 
II, с О и с постоянной Хаббла Н., = 50 км/сек ММпс= 1.62-10 18 1/сек**:

(3)

Покажем, что соотношения (2) и (3) могут быть выведены при помощи 
гипотезы о возможном вращении Метагалактики. Как было показано в пре
дыдущей работе [5], порядок вличины угловых моментов галактик, их 
скоплений и сверхскоплений, имеющих массу Ш, дается соотношением:

(4)

Предположим, что это соотношение может быть экстраполировано на всю 
Метагалактику в целом. Тогда для углового момента Метагалактики мы 
получим следующее значение:

( 1,2Н« \' 3, 
\ вс ) ’те 7
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7мс =
тмс, 

тр

3.2
I й (5)

С другой стороны, угловой момент Метагалактики можно оценить с помо
щью обобщенного анализа размерностей. Принимая во внимание анизотро

пию задачи, обусловленную наличием выделенной оси — оси вращения — 
и используя векторные единицы длины в согласии с правилами, изложен
ными в монографии [6]. получим (ср. также [7]):

1/2 1 э о ч о ___ МС
мс — тм<;С гма -— с

Стмс \ 3/2 ։
Г / с гмв /

(6)

Здесь гма~с1Н0—хаббловский радиус Метагалактики. Согласно принци
пу Маха в формулировке Сиамы и Дикке, гравитационный радиус Мета
галактики должен быть равен «наблюдаемому», то есть

6,пмс _ 
с'гмс

(7)

Из (6) и (7) смдует, что угловой момент Метагалактики может быть пред
ставлен в следующих двух эквивалентных формах:

]мв =
Стмс

С
(8)

и
, г 1/2 3/2 1,2

уме = С> тмс гме- (9)

Приравняв фундаментальное соотношение (5) к выражению (8), получим

тмс ~ (10)

что представляет собой соотношение Дирака (2) для числа Эддингтона.
Соотношение Стюарта (3) получается, если приравнять (5) и (9). 

Если исключить из соотношения Стюарта (3) постоянную Хаббла 
при помощи определения Но =с1гм(;, то легко получить связь между 
радиусом Метагалактики и комптоновской длиной волны протона 
ър ֊ Н1тис:

кс .
мс ~ г 2 '>՝ (11)

5-132
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Можно подставить соотношение Дирака в форме (10) в выражение (5) для 
момента количества движения Метагалактики и получить

/ Лс \3/мо = (7^-)Л. (12)
\ Ьт /\ р /

Приведем сводку выведенных соотношений, связывающих основные 
параметры Метагалактики с фундаментальными константами физики эле
ментарных часгиц:

(֊у т р

/ //с \“
тмс. ~ ) тр — Мегпр (13)

\ (уГПр /

, / /1Г \3 . ж г 3/2,
/л/с = ( 2 ) Н = М Н.

\ т р ՛

В заключение заметим, что вращение Метагалактики до сих пор не 
наблюдалось [8]. Однако имеются косвенные свидетельства в пользу ги
потезы о возможном вращении Метагалактики, основанные на существова
нии предпочтительной ориентации малых осей скоплений галактик в ката
логе Цвикки и в Ликском подсчете [9].

Приведенные выше выводы могут в определенной степени рассматри
ваться как свидетельства в пользу того, что Метагалактика образовалась в 
результате распада сверхтяжелого адрона со спином, значение которого 
дается тем же соотношением (4), что и в случае образования галактик, их 
скоплений и сверхскоплений, как это подробно обсуждено в работе [5].

Автор выражает благодарность академику В. А. Амбарцумяну, ака
демику Н. Н. Боголюбову и доктору В. А. Матвееву за полезные и инте
ресные обсуждения.

Объединенный институт
ядсрных исследований

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

COSMIC NUMBERS AND THE ROTATION OF METAGALAXY

R. M. MURADIAN

The two well known Stewart’s and Dirac’s cosmological relations 
are derived and a new expression for the possible angular momentum 
of the Metagalaxy is obtained and expressed as a combination of the 
fundamental constants.
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О ПРОИСХОЖДЕНИИ ВРАЩЕНИЯ ГАЛАКТИК. II

А. Д. ЧЕРНИН
Поступила 27 февраля 1976

Картина догалактической турбулентности в метагалактической среде предполагает 
существование значительных сгущений вещества, «облаков», движущихся со сверхзвуко
выми скоростями. Они порождаются ударными волнами, возникающими благодаря раз
витию гравитационной неустойчивости. Облака могут сталкиваться между собой, при
чем столкновения имеют неупругий характер и при подходящих условиях сопровожда
ются коалесценцией. Значительная часть энергии первоначального относительного дви
жения облаков диссипирует, а соответствующий ему начальный орбитальный момент вы
зывает вращение образующегося при коалесценции сгустка. Сделаны оценки характер
ных параметров облаков, показано, что приобретаемый ими при столкновениях угловой 
момент может быть близок к моменту гигантских спиральных галактик.

1. Введение Формирование протогалактических газовых облаков, об
ладающих собственным вращением, было обязано, по-видимому, нелиней
ным гидродинамическим процессам в гравитирующей метагалактической 
среде. Нелинейность стала существенной в эпоху, когда первоначальные 
слабые возмущения в расширяющемся мире оказались значительно усилен
ными гравитационной неустойчивостью. Состояние среды в эту эпоху Га
мов [1] характеризовал как сверхзвуковую турбулентность, понимая под 
этим бурные хаотические движения сильно неоднородного сжимаемого га
за. Не существует количественного описания такого состояния, .подобного 
теории несжимаемой турбулентности, и можно лишь, следуя пионерским 
работам [1, 2], представить себе некоторую качественную картину явле
ния. Ее основным элементом служит представление о движущихся сгуще
ниях вещества, «облаках», плотность которых заметно больше плотности 
среды между ними.

Возникновение и поддержание динамической клочковатой, облачной 
структуры обязано сверхзвуковому характеру движений и формирующим
ся благодаря этому ударным волнам. Облака, не будучи, вообще говоря, 
ни стационарными, ни изолированными, сталкиваются между собой, ели- 
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лаются или рассеиваются, вновь образуются и т. д., причем эти неупругие 
процессы сопровождаются диссипацией части кинетической энергии их от
носительных движений.

Существенное влияние на эти сложные процессы оказывает самогра- 
витация среды. Она усиливает первоначальные возмущения и способна 
обеспечить также гравитационную связанность возникающих затем сгуще
ний вещества. Взаимное притяжение облаков может приводить к гравита
ционному захвату массивным облаком менее массивных сгущений, движу
щихся в зоне его влияния. При этом облако приобретает вращение за счет 
орбитального момента захватываемых сгущений, как показано в первой за
метке того же названия [3].

В простой модели [3] зона влияния массивного сгущения представля
лась вакуолью в изотропном мире, содержащей в центре массу, которая на
ходилась бы в гом же объеме при однородном распределении вещества. Вне 
вакуоли движение некоторого малого облака, рассматриваемого как проб
ное, происходит по прямой, но после пересечения границы вакуоли облако 
переходит (при.не слишком большой собственной скорости) на эллиптиче
скую орбит.у. Орбитальный момент относительно центральной массы, ко
торым облако с самого начала обладало при своем прямолинейном движе
нии, локализуется теперь в зоне влияния массивного облака и может пере
даваться ему при столкновениях, сообщая вращение. Оценки показывают, 
что при благоприятных условиях это вращение может оказаться достаточ
но сильным, чтобы обеспечить облаку подходящей массы угловой момент, 
сравнимый с моментом Галактики.

В среде, охваченной сверхзвуковой турбулентностью, эффективен, воз
можно, и другой механизм возникновения вращения первоначально не вра
щающихся облаков за счет их орбитальных движений. Это непосредствен
ное контактное столкновение (с отличным от нуля прицельным парамет
ром), сопровождающееся слипанием облаков, коалесценцией.

Мы рассмотрим здесь этот механизм, предполагая, что сгущения ве
щества, облака, образуются благодаря усилению первоначальных адиаба
тических и энтропийных возмущений. Последние представляли собой в эпо
ху до рекомбинации статические неоднородности плазмы на фоне изотроп
ного излучения и затухали лишь в очень малых (М<103 М^) масштабах. 
После рекомбинации ~ 10:), когда вещество становится незави
симым от излучения, контраст плотности в них нарастает и возникают их 
собственные движения. Возникновение движений, наложенных на общее 
космологическое расширение, обязано гравитации неоднородностей, чг՛ 
особенно ясно видно из уравнения [4]

— (Ек + Ес) = Н(2Ек + Ес), 
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являющегося следствием уравнений движения. Здесь Ек, Ес, — кинетиче
ская и потенциальная энергии неоднородностей, причем Ес служит мерой 
неоднородности распределения вещества и обращается в нуль при отсут
ствии возмущений. Но для Ес А 0 производная (<1Ек1с1С) =? О при г = гк 
даже если Ек{г^ = 0. Возникающие движения имеют потенциальный, без
вихревой характер, так как вызываются потенциальной силой. Завихрен
ность и вращение в среде возникают позднее при неупругих столкновениях 
облаков.

Общие вопросы нелинейной стадии развития гравитационной неустой
чивости и образования ударных волн рассматриваются в книге [4]; в ра
ботах [5—8] исследовалась генерация в ударных волнах вторичных вих
рей, способных обеспечить вращение протогалактик.

Укажем также работы, в которых исследуются иные возможности про
исхождения вращения галактик. Роль приливных эффектов в возникнове
нии вращения сгущений, возникающих на поздней стадии развития грави
тационной неустойчивости, обсуждается в работе [12]. Поведение первич
ных вихрей, существовавших «изначально» в горячей Вселенной, рассмотре
но в работах [13] (см. также [4] и цитируемую там литературу). В рам
ках космогонической концепции В. А. Амбарцумяна проблема происхожде
ния вращения галактик анализируется в работе [14], где сделано предпо
ложение, что галактики возникли благодаря распаду «сверхмассивноп 
дискообразного адрона с огромным спино м». Попытка синтеза идей 
В. А. Амбарцумяна с турбулентной гипотезой К. Вейцзеккера и стандарт
ной теорией горячей Вселенной предпринята в работе [15].

2. Ударные водны и образование догалактических облаков. Ведущая 
роль в космогоническом процессе на его активной фазе принадлежит, со
гласно сказанному выше, ударным волнам, сжимающим значительные мас
сы газа в слон, плотность которых может существенно превышать кос
мологическую плотность р в ту же эпоху. Для оценки степени сжатия 

т) = р,'? будем пользоваться такими суммарными характеристиками гид
родинамического движения в данной области среды, как его исходный 
пространственный масштаб Л и соответствующая скорость У. Они связаны 
условием /'г> — I (где I — космологическое время), означающим, что гид
родинамические скорости собственных, случайных движений не малы по 
сравнению с хаббловской скоростью регулярного расширения. Нелинейные 
гидродинамические эффекты становятся существенными, начиная с момен
та. когда это условие впервые оказалось выполненным.

Степень сжатия за фронтом сильной ударной волны определяется 
прежде всего скоростью охлаждения газа. Если охлаждение происходит 
медленно, то существенная часть газа, охваченного движением, сжимается 
адиабатически и средняя степень сжатия сравнительно невелика; 
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т(11 = (-[ т1)/('[ —1) = 4, где 7 = 5/3—показатель адиабаты. Если же охлажде
ние происходит быстро, то газ сжимается в изотермическом режиме и сте
пень сжатия гораздо больше:

(1)

где р — давление газа за фронтом.
Если ввести характерное время охлаждения ", то адиабатическому ре

жиму будет отвечать неравенство " > ՛*•/» — /, а изотермическому — про
тивоположное.

Мы увидим сейчас, что ударные волны масштаба скоплений галактик 
являются адиабатическими, а масштаба отдельных галактик — изотерми
ческими. Такое различие имеет место, если образование ударных волн на
чинается не ранее, чем при красном смещении гг^Ют1՛1, где <л> = /։5Й, 
Л — фактор Хаббла, измеренный в единицах 50 кл^сек Мпс, Й—отноше
ние современной космологической плотности к критической плотности. В бо
лее раннюю эпоху, г~>2с, существенно комптоновское охлаждение газа 
на холодном реликтовом излучении, которое способно обеспечить изотер- 
мичность независимо от масштаба ударной волны. При этом, однако, сте
пень сжатия недопустимо велика, особенно для протоскоплений. Достигае
мая за фронтом средняя плотность составляет, согласно (1), величину

5 10 28ш1/3(
:/зМ 

101;М.
(2)

которая при г > гс заведомо больше типичной плотности скопле
ний ~ Ю ՛՛՝— 10 77 гем3 (кроме формулы (1), соотношение (2) 
учитывает, что в каждый момент времени основная масса газа за 
фронтом успела охладиться до температуры ~ 10‘°К, при которой проис
ходит рекомбинация, и взаимодействие с фоновым излучением, а также и 
другие процессы охлаждения резко замедляются). По-видимому, это сле
дует понимать как указание на то, что активная фаза космогонического 
процесса в горячем мире наступила лишь после окончательного «отключе
ния» реликтового излучения (ср. [9]).

В эпоху 2<Сгс охлаждение на реликтовом излучении не может поме
шать адиабатичности сжатия в ударной волне, и характер тепловых про
цессов определяется уже главным образом охлаждением из-за тормозного 
излучения частиц плазмы. Соответствующее время

- = ^(Т) Т12(?,/т)-'сек, (3)

где Ш — масса атома водорода, а —3 1011 сек см~3 град՜12 —постоян
ный множитель, составленный из универсальных констант, Р(Г) —безраз
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мерная функция температуры, равная единице при Т^> Т/~ 5-105 К, и 
меньшая единицы при меньших температурах, вплоть до Т =2-10‘°К, с ми- 
нимальным значением 2^ 10 . Детальный ход функции р(7') для водо- 
родно-гелиевой плазмы рассчитан, например, в работе [10].

Температура газа за фронтом,

1 ,,, / М \2/зГ. — ти2~2-105(11 °К, (4>
6к \10։2М,£./

превосходит характерное значение Т если масштаб движения достаточ
но велик:

X > Ху == 7 • 1024 ш '1/2 (1 + г )՜3'2 см. (5)

Этим масштабам отвечают массы

М>/И/ = 4з-рХ^4-1012ш-1/2(1 +г)-3:2М., (6)

зависящие от 2 по тому же закону.
Условие адиабатичности, Т>/, устанавливает для Т>Т/ ограниче

ние снизу на масштабы и массы (ср. [11]):

X > Х„ 1/] 6-А1 2С-1т՜3 2 - З Ю23 см (7)
7 1

4?7 1М>М« —-֊ рХ3~З Ю8ш(1-Ь г)’М© (8)

Для всех красных смещений г<^гс величины Х„, М„ меньше со
ответственно величин Ху, Му, так что для масштабов и масс (5), (6) 
имеет место заведомая адиабатичность. При изменении г от г = г։. до 
г = 2 величина М( изменяется приблизительно от 10" до 101՜ Л/.; 
по порядку величины это совпадает с массами наиболее крупных 
галактик.

Другая область адиабатичности соответствует низким температурам, 
7'։ < 10' °К. при которых газ не ионизуется в ударной волне. Его сжатие 
идет без охлаждения, так как излучение (напр., молекул водорода) проис
ходит слишком медленно. Указанным температурам отвечают массы

М< М,- = (50)՜3'2 Му - 10։°и>-1/2(1 + г)-3‘2М^ (9)

При изменении г от г = гс до г — 2 величина М,- изменяется 
приблизительно от 3108 М.л до 310® Л/., что близко к массе кар
ликовых галактик.
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В интервале температур 1О‘<7'<;5-10'°К резкое возрастание скоро
сти охлаждения, благодаря излучению в линиях водорода и гелия, делает 
сжатие газа в ударной волне изотермическим. Легко проверить, что две до
бавочные зоны адиабатичности, появляющиеся внутри этого интервала 
при г<4, слишком узки, чтобы быть сколько-нибудь существенными для 
общей картины. «Окно изотермичности», ММ<^М/ включает в себя 
типичные массы галактик — от гигантов до карликов. При этом для 
г < плотность сжатого газа никогда не превосходит, согласно форму
лам (2), (6), типичную плотность галактик рс ՛—10 _1 г/см3. Степень 
сжатия тем выше, чем больше масса: т,։.— М՜ '.

Что же касается масштабов и масс, соответствующих группам и скопле
ниям галактик, М — 10|:—10'՝ М ■, то для них средняя плотность газа за 
фронтом определяется адиабатической формулой, Р, = (7+1)/(7 —1) 
и близка к плотности современных скоплений при г-с^>г^>2: р։(М

10 '' 10 27 г/см3. Детальный расчет для массы З Ю1’ М., про
деланный в теории «блинов» [4], показывает, что средняя степень сжа
тия газа за фронтом ударной волны раза в два выше, чем по указанной 
адиабатической формуле, так как приблизительно половина газа, прошед
шего через фронт, успевает охладиться до температуры — 10՝ °К и сжать
ся до плотности, даваемой формулой (2). В этом уплотненном слое, как 
предполагается, происходит фрагментация газа на протогалактики. В тео
рии «блинов» масса 3-10” М<> выделена по той причине, что в качестве 
исходных возмущений учитываются лишь совместные потенциальные дви
жения плазмы и излучения в эпоху до рекомбинации. Такие движения 
выживают только в больших масштабах и масса М֊3-10иМ. соответ
ствует их нижней границе. Эти возмущения при называют адиаба
тическими; они оказываются адиабатическими и в другом смысле, который 
имеется в виду выше, при 2<£<., когда из них возникают ударные вол
ны. Для энтропийных возмущений область выживающих масштабов огра
ничена. как сказано в разделе 1, гораздо слабее.

3. Коалесценция облаков и вращение протогалактик. Дальнейшая эво
люция сгущений, возникших благодаря гравитационной неустойчивости и 
ударным волнам, существенно зависит от того, взаимодействуют ли они 
друг с другом. В картине сверхзвуковой турбулентности, о которой гово
рилось в разделе 1, предполагается, что облака сталкиваются при их 
хаотических движениях. Эти последние также обязаны гравитационной 
неустойчивости, которая усиливает исходные движения соответствующих 
масштабов или порождает их, если, как в случае энтропийных возмущений, 
в «начальном состоянии», за которое следует принять эпоху рекомбнна- 
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ции. движения данного масштаба отсутствовали и имелись лишь неоднород
ности плотности.

Для самой грубой оценки эффективности столкновений предположим, 
что сгущения приблизительно одинаковы по массе и размеру. Тогда харак
терное время столкновений

*сс — ( ЗПТТс ) (Ю>

где п, г»,- — концентрация и относительная скорость облаков,

л г/т , 2СМ з = 4"гг ( 1 -|------ —
\ l’V՜e

(11>

— сечение столкновений, г = (Л7>։, (4"/3))' 1 — средний размер и М— 
масса сгущения. Контактные столкновения преобладают над гравита
ционными (второе слагаемое в (11) мало), когда

чем
С ----------------- * (12)

Если допустить, что в некоторой области среды на сгущения прихо
дится доля массы, сравнимая с единицей, то (10) при условии (12) можно 
представить в виде:

= 1/ЗтДг/Уе), т) = р։/р. (13)

Будем интересоваться сначала сгущениями с массой М~>Мкоторые 
формировались в адиабатических ударных волнах. Их средняя степень сжа
тия не слишком велика: ц ~ 4—8. Сравнительно низкий темп потери энер
гии на излучение, при котором время охлаждения больше и космологиче
ского возраста /, и характерного гравитационного времени сгущения 
/с — С1 2 6 означает, что температура сгущений в рассматриваемых процес
сах остается неизменной, причем ее значение, определяемое формулой (4), 
близко к значению вириальной температуры, необходимой для равновесия 
в собственном поле тяжести:

_ т СМ
к г

2 т / г \2 4 ~
-------Г11 — ) = — Т,.
9 к \ / / 3

Поэтому такие сгущения способны сферизоваться и достичь квазистацио- 
нарного состояния за времена — I с- Их средняя плотность при этом из
менится, по-видчгмому, не слишком сильно.

Если время столкновений не превосходит космологического возраста,
</, или сравнимо с ним, то можно ожидать, что значительное число 

сгущений успеет испытать столкновения, приняв до этого более или менее 
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сферическую форму. Указанное условие требует, как легко видеть из (13), 

чтобы относительная скорость облаков была не меньше величины к—(1/3)Х 
г( (г//), которая приблизительно совпадает со средней скоростью звука в 

материале сгущений —(СМ/г)1՜. При небольшой степени сжатия в 
сгущениях это требование, очевидно, не является жестким и естественно вы
полняется благодаря тому, что спектр возмущений в начальном состоянии 
должен, по-видимому, непрерывно продолжаться от масштаба, соответ
ствующего рассматриваемым сгущениям, к большим масштабам, которым 
отвечают пары и группы таких сгущений.

Сверхзвуковая скорость определяет неупругий характер столкновений, 
при котором часть кинетической энергии относительного движения облаков 
переходит в тепло. Облака разрушаются, если в результате разогрева их 
частицы не смогут удерживаться гравитационным полем. Энергия связи 
облаков в несколько раз больше величины бЛР/г; точный коэффициент 
определяется их структурой и равен, например, 6 для политропы индекса 3. 
При относительной скорости, которая, скажем, только вдвое превосходит 

величину г՛, разрушение вряд ли возможно и более вероятно слипание об
лаков. коалесценция, хотя некоторая часть их массы может и испариться. 
Важно, что возникающее при этом новое сгущение приобретает вращение, 
обязанное моменту импульса исходного относительного движения. Послед
ний отсутствует лишь при столкновении с нулевым прицельным парамет
ром, что возможно, но маловероятно. Потенциальный характер исходного 
движения не исключает наличия момента точно так же, как это было и в 
простой динамической модели гравитационного захвата [3].

Оценка приобретаемого момента может быть сделана, если принять, 
что прицельный параметр составляет некоторую долю от размера сгуще
ния. Тогда при Ус _(6Л//г)‘՜ найдем:

к -֊ I СМ\' 2 - Щ31 -1б>- -Ми .-ш/ V 3К I----  ) ;г =* 103 7; 1 (1 ֊; г ) ( — ---- ) слг сек.\ г / \ 10й М,У

Если М 10'* — 10х՜՜ Л/., з = 3, то момент, сравнимый по порядку 
величины с моментом гигантских спиралей ~ 10м слг/сек, приобре
тается при ; > 1/3.

При всей грубости, приведенные оценки показывают, что в хаотиче
ском состоянии сверхзвуковых движений, возникающем благодаря разви
тию гравитационной неустойчивости, столкновения галактических обла
ков могут приводить к возникновению их вращения с угловым моментом и 
скоростями, характерными для спиральных галактик.

Рассмотрим 1сперь эволюцию менее массивных сгущений, попадаю
щих в «окно изотермичности». Температура газа в них близка к 10՝ °К.
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При степени сжатия Т)(, создаваемой изотермической ударной волной, гид
ростатическому равновесию с этой температурой соответствует масса

М;.^3109(1 +г)'2М.. (15)
Эта масса больше, чем М,, только при 2<3. При красных смещениях из 
интервала г<->г>3 равновесных масс в «окне изотермичности՝» нет: 
все сгущения после сжатия ударной волной претерпевают сжатие в режиме 
свободного падения с характерным временем /с —то же происхо
дит. как легко видеть, и с массами, меньшими изотермического предела М(, 
но их время сжатия^ (1/2)/. Свободное падение останавливается лишь 
фрагментацией газа на протозвезды или протоскопления звезд.

Контактные столкновения таких облаков, быстро .уменьшающих свои 
размеры при коллапсе, затруднены, так как вместе с размером падает и 
сечение столкновений. Возможно, для них эффективнее гравитационны? 
столкновения друг с другом со скоростями

г,- ’Г
ведущие, как в модели [3], к захвату облаков на связанные орбиты. Если 
же в среде имеются и крупные, и малые облака, то столкновения вторых с 
первыми идет с большим сечением, определяемым размерами крупных об
лаков.

4. Заключение. Возможность коалесценции догалактических облаков 
существует лишь при сильной неупругости их столкновений. Только бла
годаря ударным волнам и происходящей в них быстрой диссипации отно
сительное движение сталкивающихся облаков может быть погашено, а соот
ветствующий ему начальный орбитальный момент станет спиновым. Этот 
механизм эффективен при достаточно больших массах облаков, отвечаю
щих группам и скоплениям галактик. Такие облака являются сначала до
вольно рыхлыми, но с течением времени их плотность должна возрастать 
и в них должны развиваться процессы фрагментации, при которых новые 
сгущения — протогалактики будут обособляться, сохраняя приходящуюся 
на их материал долю общего вращения.

Существенно, что при столкновении массивных облаков возникает, по
мимо общего вращения, еще и сильная завихренность сравнительно малых 
масштабов. Она способна дать начало внутренним хаотическим движениям 
вещества, которые, переходя после охлаждения газа в сверхзвуковой ре
жим. ведут к эффективной фрагментации плотного слоя газа, возникающе
го в зоне столкновения облаков. При подходящих массах такие сгущения 
можно сопоставить скоплениям галактик; возникающие в них фрагменты- 
протогалактики с самого начала обладали бы существенным вращением, 
обязанным вторичной завихренности. Подробнее этот вопрос обсуждается 
в работе [ 16].
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В общей картине сильно возбужденного состояния метагалактической 
среды в эпоху образования галактик значительная роль принадлежит та
ким массивным облакам, которые не испытали сверхзвуковых столкнове
ний и коалесценции; вероятно, они также превращаются в скопления галак
тик. Но эти скопления должны отличаться тем, что галактики в них обла
дают более слабым вращением. Можно предполагать, что именно так фор
мировались скопления, подобные скоплению Кома, в которых преобладают 
эллиптические галактики, тогда как скопления, подобные скоплению Дева, 
богатые спиральными галактиками, формировались благодаря рассматри
ваемым в настоящей работе сверхзвуковым столкновениям больших газо
вых масс.
Физико-технический институт

им. А. Ф. Иоффг АН СССР

ON THE ORIGIN OF GALAXY ROTATION. II
A. D. CHERNIN

The picture of pregalactic turbulence in the metagalactic medium 
indicates the existance of large condensations of matter that move with 
supersonic velocities. They are generated by shock waves induced by 
gravitational instability. Such clouds undergo inelastic collisions leading 
to their coalescence. A considerable part of the energy of the initial 
relative motion of the clouds is converted into heat, and corresponding 
initial orbital momentum causes rotation of the new cloud resulting 
from coalescence. Estimates show that parameters of the clouds allow 
final rotational momentum that can be adequated to the typical angular 
momentum of spiral galaxies.
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МАГНИТОГАЗОДИНАМИЧЕСКИЙ МЕХАНИЗМ ВРАЩЕНИЯ 
ГАЛАКТИК СО СПИРАЛЬНОЙ СТРУКТУРОЙ

В. А. КРОЛЬ, С. А. СИЛИЧ, П. И. ФОМИН 
Поступила 6 октября 1975

Развивается магнитогазодинамнческий подход к известной проблеме вращения спи
ральных галактик, опирающийся на следующие наблюдательные данные: продольную 
замагннчснность рукавов и существование рекуррентных выбросов сверхзвуковых газо
вых потоков нз центральных областей. Механизм вращения («сегнеров- механизм) 
состоит в передач- рукаву вращательного момента при прохождении ударных волн вдоль 
замагннченной спирали с падающей плотностью и последующем ударном сбросе газовых 
масс из конца рукава в пространство. Показано, что этот механизм может обеспечить 
накопление наблюдаемой скорости вращения спиралей за время порядка миллиарда лет 
и приводит к установлению стационарного режима вращения. Период установившегося 
вращения пропорционален радиусу галактики.

1. Введение. В настоящей работе развивается магнитогазодинамиче
ский подход к известной проблеме вращения спиральных галактик [1—5]. 
опирающийся на следующие наблюдательные данные [3—5]: продольную 
замагниченность рукавов и существование рекуррентных выбросов газовых 
потоков из центральных областей со сверхзвуковыми скоростями 
(а~200 км/сек). Такие выбросы должны порождать ударные волны в ру
кавах.

Мы рассматриваем механизм вращения спиральной структуры галак
тики, подобный «сегнерову» механизму и состоящий в передаче рукаву вра
щательного момента при прохождении ударных волн вдоль замагннченной 
спирали с падающей плотностью и последующем ударном сбросе газовых 
масс из конца рукава. Прохождение волн при учете градиента плотности и 
диссипации рассматривается методом Бринкли—Кирквуда [10]. Показано 
возникновение квазистационарного режима движения газа в средних частях 
рукава со скоростями — 10 км/сек, что соответствует наблюдениям [4]. 
В конце рукава, при предположении, что он определяется замыканием маг
нитных силовых линий, имеющих, как известно [5], противоположное иа- 
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правление над и под экваториальной галактической плоскостью, в уравне
ниях магнитной газодинамики учитывается поперечное магнитное поле. На? 
ходится автомодельные асимптотические решения, описывающие выход удар
ной волны на границу рукава с нарастающей скоростью, и вычисляются 
сбрасываемая масса газа и импульс. Показано, что рассматриваемый здесь 
«сегнеров» механизм может обеспечить накопление наблюдаемой угловой 
скорости вращения галактик за время порядка одного миллиарда лет и при
водит к возникновению стационарного режима вращения*'.

* Отметим, что вопрос о возможном существовании механизма перераспределения 
момента между веществом галактики и выброшенным из нее веществом обсуждался ра
нее в [6]. Авторы благодарны академику В. А. Амбарцумяну за эту информацию.

Передача момента рукавам ударными волнами и вызываемое ими дви
жение газа вдоль рукавов, очевидно, облегчает также решение известной 
проблемы устойчивости спиральных рукавов [5, 11]. Поскольку в рукавах 
газ частично ионизован, так что выполняется условие вмороженности маг
нитных силовых линий, указанное движение газа поддерживает устойчи
вость наблюдаемой магнитной структуры рукавов и проливает свет на саму 
проблему возникновения магнитной структуры [9]. Рассматриваемый здесь 
механизм может иметь значение и в проблеме происхождения спиральных 
рукавов.

Отметим, что решаемая в настоящей работе задача может рассматри
ваться в значительной степени независимо от конкретной модели проис
хождения спиральной и магнитной структуры рукавов. Эффекты, которые 
здесь рассматриваются, могут быть согласованы (возможно, с некоторыми 
коррективами) с различными механизмами генерации рукавов, в частности, 
с волновой теорией [7—9]. В свою очередь эти эффекты, повторяем, могут 
облегчить разработку как качественных, так и количественных аспектов 
проблемы генерации и устойчивости рукавов.

2. Квазистационарный режим распространения ударных волн вдоль 
рукавов. В этом разделе мы покажем, что, несмотря на диссипацию, рас
пространение ударных волн вдоль рукава, при учете падения плотности га
за, происходит в квазистационарном режиме, что позволяет волне распро
страняться на очень большие расстояния вплоть до конца рукава.

В соответствии с наблюдательными данными [4, 5] закон падения плот
ности газа вдоль рукава можно приближенно задать следующей формулой:

Р1(0<=Р1оОЖ (1)

где I—расстояние вдоль рукава, Ь—некоторый характерный масштаб, по
казатель т ограничен пределами 1.2^Ш^1.5. Прохождение ударной вол
ны вдоль рукава при учете диссипации и градиента плотности может быть 
рассмотрено с помощью метода Бринкли—Кирквуда [10].
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Суть метода коротко состоит в следующем. Система уравнений газо
вой динамики в форме Лагранжа:

(2)

(3)

с дифференциа хьным соотношением, связывающим г„ и Г;

4ги = рг-
<1г ''огд

где г0—лагранжева, г—эйлерова координаты, р0 р (г, 0)—плотность газа 
в начальный момент (А^ = 0. 1, 2—соответственно для плоского, цилиндри
ческого и сферического движений), дополняется еще двумя уравнениями. 
Первое из них получается дифференцированием уравнений сохранения им
пульса на фронте ударной волны, а второе описывает закон сохранения 
энергии. Тогда система уравнений становится замкнутой относительно 
частных производных, что позволяет сформулировать задачу в обыкновен
ных дифференциальных уравнениях. Возникающая при этом система урав
нений, в рассматриваемом нами случае, имеет вид:

</;  у’л?

<1у 1Ъут 4 + 2 (2 + л); + л (3 - >■) ;2
(1 + с) (1 + );) [2 4-(2 —л);]
4 + 2(2 + >.) « 4- л (3->.)!? у’

(4)

/ 2V \ Т-‘

<73
;(^2)-(с + 1)(с+^

У 2՜! + (1 ■

О 
1 2 а1)

НВ 

»
(5)

где *=1  — (1/3)ехр(—;)> ՝ ~ (р> Р^/Ръ — безразмерный скачок дав
ления на фронте ударной волны, р1։ р.,— газовое давление перед и 
за фронтом волны; у = I £, о — безразмерная координата и энергия 
ударной волны; = (7 + 1)/2т, ՛; — СР,'С„, —скорость звука перед
фронтом волны; а2 и а։ — степень ионизации газа за и перед фронтом, 
соответственно; (2 = 1.3-1013 эруг— потенциал ионизации водорода на 

6-132



82 В. А. КРОЛЬ. С. А. СИЛИЧ. П. И. ФОМИН

единицу массы, т — показатель в законе падения плотности вдоль- 
рукава

Р1 (/) = РюУ՜”

Уравнение (4) соответствует уравнению (14.13) [12], а (5) — уравне
нию (14.14) из той же работы, в котором, однако, выражение для прироста 
энтальпии /г взято в более общей форме (8.29), пригодной, в отличие от 
(14.12), не только для слабых волн.

В уравнениях (4) и (5) учтены потери энергии волны на нагревание 
газа и ионизацию. Первый член в правой части уравнения (4) описывает 
затухание за счет диссипативных процессов и второй, с .противоположным 
знаком, отражает эффект ускорения волны при движении по среде с падаю
щей плотностью. Это указывает на возможность существования квазиста- 
ционарного режима. В околоядерной области, при больших ;, преобладает 
первый член. По мере уменьшения ; возрастает роль второго члена. При 
этом затухание волны за счет диссипации компенсируется ускорением за 
счет градиента плотности, и волна выходит на квазистационарный режим:

; —* ;0 =• const.

Рассмотрим случай умеренно сильной ударной волны, когда 1. 
После разложения по!/?<С 1 система (4), (5) приобретает вид:

_ V , 2 — X тВ ֊
</у Т(3 — 3 —X у

<!՛> — " I ՝1/Г 1 I Ф I \
<У Ут 17 + 1 7 — 1 а2! *'

Будем искать в этом приближении ожидаемый квазистационарный режим, 
когда

(6)

(7)

— = 0. (8)
<*У

Обозначим индексом «о» величины, относящиеся к квазистационарному ре
жиму. Тогда из (8) и (6) получаем:

Му) =
v

1 (2 — X) Щ
Ч

У՞՝

Подставляя Му) вместо Ъ(у) в (7), находим:

т7г(2 —Х) ( №
՝ (т — 1) h + 1

1 , Q, J- 1 + a2^2 Л1) J

(9)

(10)
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Соотношение (10) представляет собой уравнение, определяющее квазиста- 
ционарное значение £0. Решим его для различных значений индекса паде
ния плотности: 1.2^/П^1.5. Степень ионизации я2 за фронтом ударной 
волны будем вычислять по формуле Саха [13]:

, 157500
«1 2.24 10“ -ад —~

-----------  =----------------------/2 е
^2~՜ 1 Ло

где значения концентрации частиц п2 и температуры 
вычисляются по формулам [12]:

(11)֊

Тг за фронтом волны

2 2т г։ ”1+^-<Ж-а։) 
а\

1\=֊ 114 ^--2™. С(а2-а։) | г։, 
* + 7)11 а։ ]

(12)'

(13)

Уравнение (10) решаем графически, используя последовательные прибли
жения по <?. Сначала находим п_. и Т, при (2 = 0. Затем по формуле Са
ха (11) вычисляем я2. Подставляя найденное значение я2 в (12) и (13), 
найдем п, и Т. в первом приближении. Для этих значений п2 и Тг вычис

ляем яЛ и т. д.
Мы остановились на втором шаге метода итераций. Для п, и Т, выби

рались, в соответствии с [14, 15], значения: П,~1 сл։-3> Т,—10’К.
На рис. 1 приведено графическое решение уравнения (10), которое по

казывает, что квазистационарный режим осуществляется при ?0 = 244-27. 
Такие значения % согласуются с нашим предположением, что волна являет
ся умеренно сильной. Существенно, что ударная волна, выходя на квази
стационарный режим, «забывает» о начальных условиях. Это избавляет 
нас от необходимости задаваться определенной начальной энергией, кото
рая. строго говоря, неизвестна и может быть оценена лишь приближенно.

Скорость ударной волны и газа за ее фронтом, соответствующие квази- 
стационарному режиму, вычисляются по формулам [12]:

/20 — О1 '0
12

О" у.

«го

3 Г> 
“20 = — Ч4

(для сильной волны).

(14)

(15)>
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При 7=5/3, 7\~ 10։/С, ;0 = 24-г-27 выражения (14), (15) приводят к еле- 
дующим значениям скорости газа за фронтом волныI ^20124-13 км/сек. 
Этот результат хорошо согласуется с наблюдаемыми [4] скоростями круп
номасштабного движения газа вдоль рукава в средних его частях. Наша 
интерпретация природы этого явления, как квазистационарного движения 
газа, возникающего за счет действия ударных волн, идущих от центра, 
предполагает, что эти волны следуют друг за другом достаточно часто 
(см. ниже).

Спиральные рукава продольно замагничены. Поэтому ударная волна 
распространяется в продольном магнитном поле. В таком случае связь 
между газодинамическим движением и магнитным полем отсутствует [16] 
Это дает возм зжность рассматривать распространение ударных волн вдоль 
рукава без явного учета магнитного поля в уравнениях движения. Косвен
ным образом, однако, продольное магнитное .поле рукава играет в рассмат
риваемой задаче важную роль, обеспечивая движение ударных волн вдоль 
спирали.

3. Ударный сброс газовых масс в конце рукава. В конце рукава, пред
полагая, что он определяется замыканием магнитных силовых линии (имею
щих, как известно [5], противоположное направление над и под эквато
риальной плоскостью), в уравнениях, описывающих движение ударных 
волн, следует учесть поперечное магнитное поле. Необходимо также учиты
вать большой градиент плотности в конце рукава, так как концентрация 
газа в гало и межгалактическом пространстве на несколько порядков ниже 
концентрации в рукавах. Мы принимаем закон падения плотности в конце 
рукава в виде:

Р։(х) = Ро(х/*о)՞»  « >2,
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где координата х отсчитывается от конца рукава назад: значения парамет
ров р0 и х0 будут фиксированы в дальнейшем.

Одномерное нестационарное движение проводящего газа с бесконеч
ной проводимостью, нулевой вязкостью и теплопроводностью в магнитном 

поле Н. перпендикулярном направлению распространения волны, описы
вается следующей системой уравнений магнитной гидродинамики [17]:

ду 1 д . , ,. др ду— =--------- — (р + Л); — =■■ — тр—;
с// р дх «77 дх

ду ди дК п, ду (16)
---- = — у ——; ----  — — --------1
<77 дх дх

где

± = А + иД А = №-8к.
<7/ д1 дх

Уравнения (16) не содержат размерных постоянных, поэтому движе
ние будет автомодельным [18], если в начальные и граничные условия вой
дут только две постоянные (обозначим их а и Ь) с независимыми размер
ностями:

[а\ = МЬк Г, [Ь]=ЬТ~\

где М. Ь и Т—символы единиц измерения массы, длины и времени.
Введем вместо у, р, р, Л соответствующие безразмерные функции

К(>), Р(') и Н(՝1) с помощью соотношений:

« = ֊-И(Х); Ь = —֊° 2 //(/■);
7 х 7

х 7 х 7

(17)

где

Л'

В силу автомодельности, безразмерные функции V, R, Р, Н зависят только 
от одного безразмерного переменного X. Система уравнений в частных про
изводных (16) превращается в следующую систему обыкновенных диффе
ренциальных уравнений:
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лГ(И-8) Г + (Р+Н-}-] = -Уг+ У+(к+1)֊^^֊; 
R ] R

).[( V- 3) /?'//? + Г'] = $ + (4 + 2) И;
Ч(И-г)Р7/’+7Г] = $ + 2 + (Н1-'!) И; 

е -к 9 2- — 1\\(У-Ъ)Н'1ЧН+ И'] = ^ + ^- V.

Наличие ударных волн учитывается в граничных условиях [17]:

|/?(И-о)|=0; {А/( И—о)*]  = 0; [/? (V - 8) V + Р Н | = 0;

{^-^яст+т+т)^"’17}-0-
Здесь фигурными скобками обозначена разность значений заключенных в 
них величин с обеих сторон поверхности разрыва.

В качестве параметров а и Ь с независимыми размерностями выбираем:

1) коэффициент перед х" в законе падения плотности: 

Р1 (х) = Р։ (х х0)" — ах",

2)

(20)

(21)Ь = (Н?/а)

где Н। — поперечное магнитное поле перед фронтом волны в конце ру
кава. При таком выборе а и Ь из соображений размерности и вида связи 
размерных величин с безразмерными (17) получаем для к, 5 и '■> следую
щие значения:

2
к = —3֊п, 5 = 0, 6 = —=—. (22)

2 4- п

За начало отсчета времени /=0 принимается момент выхода фронта удар
ной волны на край рукава. В момент /=0 скорость и давление (магнитное 
и газовое) на любом конечном расстоянии х должны быть ограничены. При 
/->0 и конечном х имеем: Л—>-оо. Поэтому необходимо, чтобы выполнялись 
дополнительные условия:

1/(оо)-0, Н(х) — 0, /,(сс)-0. (23)

Учитывая (23) и значения к, 5 и 8 (22), находим из (18), что скорость, 
плотность и давление (магнитное и газовое) при /->-0 будут определяться 
уравнениями:
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d In V 1 rflnP 2
d In / '• d In ՛■ i

dlnH _ 2
</ln>- ” 8; R — const.

(21)

Решения системы (24), т. e. асимптотические решения системы (18) в мо
мент выхода ударной волны на край рукава имеют вид:

V - С/՜’'* ; Р(/.) = Q՜2'4;
1 2 (25)

R = С3; Я(л) = С4/-2/л;

Постоянные интегрирования С,, Сг. С, и С։ определяются из граничных 
условий (19).

На фронте ударной волны (х=Х|(/) ) имеем [18]:

К = xjbt’՛ — /0 — const, х։ (/) — biot . (26)

Это соотношение определяет зависимость координаты фронта от времени 
в автомодельном режиме. Скорость волны при этом равна

D = х, (0 = b^t’-՝.
В момент t = t0, когда фронт волны находится в точке х0 (х,((0) =*о),  в ко
торой квазистационарный режим распространения волны переходит в ав
томодельный, эта скорость должна совпадать с Do, определяемой формулой 
(14). Это условие приводит к соотношениям:

b՝>^to՜՜, - Do, b'ijo = х0.

Исключив из них /а, находим следующее выражение для Ао:

/0 = DS/A^xa՜1. (27)

Подставляя решения (25) в граничные условия (19) в системе отсчета, в 
которой газ перед фронтом покоится, и учитывая (27), получим систему 
четырех уравнений для коэффициентов С,, С2, С3, С։, Анализ этих уравне
ний и их решение приводятся в Приложении I. Здесь мы выпишем лишь 
интересующий нас результат для распределения плотности и скорости газа 
за фронтом ударной волны в момент выхода фронта на конец рукава:

р2(х)^3Рп(х/х0)", (28)

u2 (х) ~ u2u (х0/х)" ', (29)

где 124-13 км/сек есть скорость газа за фронтом волны в квазиста- 
ционарном режиме, определяемая (15), (14). Отметим, что формулами 
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(28), (29) можно пользоваться практически только при /^х^х0. где 
/—длина свободного пробега [19, 20].

С уменьшением х скорость ы_.(х), согласно (29), быстро возра
стает и, начиная с некоторого х = .гс, О\хс<^хо, становится больше 
некоторой критической скорости ис — и2 (хс) ы20, достаточной для
отрыва газа от магнитной структуры рукава. Полная масса, сбрасы
ваемая одной ударной волной, равна

хс
Дт = [ 5ра(х)<Йс = 35р0-^/^Л . (30)

,] п + 1 \Нс /и
где 5—площадь поперечного сечения рукава. Часть газа приобретает при 
этом скорость больше параболической

ир = (2Л/<;С»//?с)12 ~ 300 км/сек,

где Л/с и Р<;—масса и радиус галактики и выбрасывается в межгалакти
ческое пространство. Относительно вращающегося рукава этот газ должен 
двигаться со скоростями, превышающими (/,, + V (/), где У(0—линейная 
скорость вращения конца рукава. Его масса определяется выражением

Часть газа т тр, имеющая скорости в интервале ис <^и<^ир-\- V, 
остается в галактике, но теряет связь с рукавом.

Импульс массы, сбрасываемой одной ударной волной относительно ру
кава. равен

п + 2
(32)

Момент импульса относительно центра галактики, уносимый массой, 
сбрасываемой одной ударной волной, есть

Хс

SM=RgS\ ?а(х)[иг(х)- V(t)]dx= Rc[±P- l/(0^]>0, (33). 
о

где Лгп и АР представляются выражениями (30) и (32).
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4. Установление стационарного режима вращения рукавов. Из закона 
сохранения момента следует, что равный (33) по абсолютной величине мо
мент импульса будет передаваться рукаву*.  Угловая скорость вращения 
рукава Q(O = V(/)//?с будет при этом увеличиваться до тех пор, пока 
V(0 не достигнет такого значения Vm, при котором выражение (33) для 
сбрасываемого момента обратится в нуль. Для этой стационарной скорости 
на основании (33), (32) и (30) находим следующее выражение:

* Механизм передачи момента рукаву как целому связан с «упругостью» магнитных 
силовых линий и должен осуществляться в основном за счет обратного распростране
ния альвеиовских волн. Этот вопрос будет рассмотрен отдельно: здесь мы ограничи
ваемся лишь учетом закона сохранения момента.

Vm = àp/bm. — П 2ис. (34)
п + 2

Закон установления стационарного режима вращения определится из 
уравнения

(35)
dt Ы

где J — момент инерции рукава. А/ — временной интервал между двумя 
последовательными ударными сбросами газа из конца рукава, а УМ дает
ся (33). Подставляя в (35) выражение (33). получим уравнение

+ = (36)
м м

Его решение при начальном условии Q(o)=0 имеет вид

2(/) = 2т(1֊е-'':), (37)

где

2.= Vm/RG = n+r1^, (38)
п 2 Rc

(39)

Таким образом, рассматриваемый здесь ударный магнитогазодинами
ческий механизм вращения замагниченных рукавов, аналогичный в из
вестном смысле механизму вращения сегнерова колеса, приводит к суще
ствованию стационарного режима вращения с угловой скоростью, даваемой 
(38), и временем установления (39).

Оценим время установления " для галактик, имеющих параметры, 
близкие к параметрам нашей Галактики. Для Галактики момент инерции 
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рукава оценивается величиной / = Ю8 Л/. Отношение Д/п/Д/ пред
ставляет собой величину сброса массы газа из конца рукава в единицу вре
мени. В установившемся режиме она должна быть порядка массы газа, про
текающего в единицу времени через поперечное сечение рукава с найденной 
в разделе 2 квазистационарной скоростью и2в:

Дт/Д/~ иги ро 5~ 13 км/сек-10 ՛՛ г/сл«3-5105 пс" —0.1Л7. год.

Подставляя эти оценки в (39), находим:

-~108 Мо/0.1 М^/год ։~109 лет. (40)
Относительно Й,п, определяемой формулой (38), мы можем заметить 

•следующее. Величина £2„, не чувствительна к точному значению П при п <'2 
и определяется в основном отношением удвоенной критической скорости 
отрыва и,- к радиусу галактики Мы не имеем пока прямой оценки ис’ 
но, учитывая условия и20<£и< Ур + V и приведенные выше значения и20 
и I),.. можем все же заключить, что должна иметь порядок 100-֊-

200 км/сск. Кроме того, поскольку по своему физическому смыслу и, 
должна определяться физическими условиями (плотность газа, степень 
ионизации, величина магнитного поля) на конце рукава, а эти условия для 
всех спиральных галактик являются, по-видимому, более или менее универ
сальными [5], естественно ожидать, что величина «скорости отрыва» и 
для всех спиральных галактик примерно одинакова. Тогда, на основании 
формулы (38), мы приходим к следующему выводу: магнитогазодинамиче
ский механизм вращения спиральных галактик приводит к линейной зави
симости периода установившегося вращения от радиуса галактики:

Тт^ = п-±2 — Кс, (41)
п -т 1 Чс

Это предсказание находится в примечательном согласии с данными наблю
дений, приведенными в статье Б. А. Воронцова-Вельяминова [5, 23]. Заме
тим также, что поскольку для спиральных галактик разброс по Нс, отно
сительно невелик, периоды вращений, согласно (41), должны быть заклю
чены в соответственно узких пределах:

г. + 1 ис

что согласуется с данными [23].
Авторы глубоко благодарны академику В. А. Амбарцумяну, профес

сорам Л. В. Мирзояну и С. А. Каплану за полезные обсуждения.
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Приложение I

В этом Приложении мы произведем вычисление безразмерных постоян
ных С,, С-, С.-» С4. Для этого прежде всего запишем граничные условия (19) 
в системе отсчета, где газ перед фронтом волны покоится:

-Ц = /?։(И։-8);

&НХ = Я, (И2 - 5)։;
рх + нх = /?2 (и2 - о) и, + рг + н2-,

/ Р \ Р V? н_г(_^+я1) = /?2(И.-а) р , 4 Д 4-Д +(Я + н2}У2.

(1.1)

Учитывая связь безразмерных функций с размерными (17) и значения 
Л, 5, 6 (22). выразим /?,, Р1։ Н„ через плотность и давление, магнитное и 
газовое, перед фронтом ударной волны. Для плотности из (17) следует:

h (х) = ах" = Кх = ax"Rv
X t

откуда

/?,=!. (1.2)

Для магнитного поля:

* - ֊֊=֊^v н՝’ =о՜ х t о»*а

Так как 'l =blxt", то f2/xn+2 ~ (16) ’ •
При этом:

2
н, = Д (>.6)’2'5- (1.3)

о~а

Аналогично для Рр.

(ib)՜™. (1.4)
а

Подставив решения (25), а также (1.2)—(1-4), в граничные условия (1.1)
при Л = /.о (27), получим для С,. С:. С, и С։ следующую систему уравнений:

- С։ = а^Сг՜1; (1.5)

8гС4 = (1; (1.6)
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8лМ2С3 = 8пР1 + Ну2(1 С2) 4֊ 8-axJ'’ Нх Сг; (1.7)

4«(7 ֊ 1)Я12С։2- (7 - 1) Ну2 (Cs ֊ l)s 4֊
/ V \ (L8>4֊ 8~Н2 (7 ֊ 1) (-֊ Ci' -1 ) С3 = Pl.

Находя С, из (1.7) и С, из (1.5) и подставляя в уравнение (1.8), после 
несложных преобразований получим следующее уравнение для С2:

С2АС2—В = О, (1.9)

где

А = 40 Щ 4- 8«S%2'։ 4- 5; В = 32к5։л?'6. (1.10)
Ну

Отрицательный корень не имеет физического смысла, поэтому берем

А / А*  \։'2С։=-^-4-(4-4-В) • (1.11)
2 \ 4 /

Произведем оценки С2 при значениях р01 — 310 ifcM3, 7\— 10' К; 
Нх — 10՜6 гс, которые можно предполагать для области конца рукана. 
При этих значениях параметров на основании (1.10) и (1.11) полу
чается:

С,^3. (1.12)

Используя этот результат и выражение (27) для 0. найдем из (1.5)

9 х',/2 х՞'2
~ 77՜ 7ГГ„/5 ~“so А։+п/2՛ (Ь13)

5 b b

Значения С։ и С, легко теперь получить, .используя (1.12), (1.13) и 
(1.6). (1.7).

Приложение II

Для того, чтобы выяснить, насколько существенным для полученных 
выше результатов в рассматриваемой задаче является учет поперечного 
магнитного поля в уравнениях, описывающих движение ударных волн в 
области конца рукава, мы рассмотрим в этом Приложении ситуацию без 
учета магнитного поля. В этом случае мы должны решать задачу об удар
ном сбросе газовых масс на основе уравнений (16) и граничных условий 
(19) с Й=0. Закон спадания плотности в конце рукава снова задаем в фор
ме (20). Так как теперь второй размерный параметр отсутствует (6=0), за
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дача становится автомодельной второго рода. Ее решение для предельных 
распределений плотности и скорости за фронтом в момент выхода ударной 
волны на край рукава имеет вид [19—21] (это решение может быть также 
.получено методом Чизнела—Уизема [12]):

(,2(х) — 4р։ (х) = 4[>0։ (х/х0)", (11.1)

и։(х) = и։о(хо/х)', (11.2)

/ = п^2+^֊1 (П.З)

Вычисления, аналогичные произведенным в разделе 3, дают для сбра
сываемых одной ударной волной массы и импульса:

Ат = 4 5Ро1-^֊(хг/хоГ'; ’ (11.4)
п ֊՛ 1

ДР = 4 5р01х0-----(Хе/х,)”-'՜’. (П.5)
п 1 1 — I

Для установившегося периода вращения рукавов при этом получается:

тт = 2гп +1;՛7 — /?0. (п.6)
п + 1 ис

Это значение примерно вдвое превышает значение (41), полученное при 
учете .магнитного поля. Таким образом, учет поперечного магнитного поля 
в конце рукава заметно влияет на количественные результаты, но качествен
ные физические выводы, полученные в тексте, остаются теми же и без уче
та поля.

Институт теоретической физики
АН УССР

MAGNETOGASODYNAM1C MECHANISM OF ROTATION 
OF GALAXIES WITH SPIRAL STRUCTURE

V. A. KROL, S. A. SILICH, P. I. FOMIN

A magnetogasdynamic approach to the problem of rotation of spi
ral galaxies is developed. This approach is based on two observational 
facts: longitudinal magnetization of the spiral arms and the existence 
of recurrent outputs of supersonic gas fluxes from the central regions. 
The mechanism of rotation (Segner’s mechanism) consists in the transfer 
of a rotational moment to the arm under the passage of shock waves 
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along the magnetized spiral with decreasing density and the subsequent 
shock output of gas masses from the end of the arm into space. It is 
shown that this mechanism can ensure the accumulation of the obser
ved rate of rotation of the spiral during the period of about 109 years 
and results in a stationary regime of the rotation. The period of the 
steady rotation is proportional to the radius of the galaxy. In the 
middle parts of the arms the quasistationary longitudinal motion of the 
gas with the velocities ~ 10 km's appears.
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ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

НЕОДНОРОДНОЕ КРУПНОМАСШТАБНОЕ МАГНИТНОЕ ПОЛЕ 
И ГЛОБАЛЬНАЯ СТРУКТУРА ВСЕЛЕННОЙ

А. А. РУЗМАЙКИН, Д. Д. СОКОЛОВ 
Поступила 1 декабря 1975

Крупномасштабное метагалактическое магнитное поле, на существование которого 
указывает анализ наблюдательных данных по фарадеевскому вращению радиоизлучения 
внегалактических радиоисточннков, предлагается связать с топологической структурой 
мира. Предполагается, что анизотропия топологической склейки и направление поля име
ют общее происхождение, характерный масштаб поля определяет масштаб склейки. 
В такой модели возникает специфическая картина духов» источников, в принципе доступ
ная наблюдениям.

Вопрос о глобальном строении Вселенной в рамках фридмановской 
космологии (с Л = 0) заключается, во-первых, в определении отношения 
средней плотности вещества к критической плотности, т. е. в определении 
кривизны сопутствующего пространства, и, во-вторых, в нахождении кон
кретной топологической интерпретации, которую имеет фридмановская 
метрика с фиксированной кривизной (см., например, [1]). Решение первой 
проблемы сводится к выяснению материального содержания пространства 
и согласно современным астрофизическим данным, ню-видимому, 
62= р/р с <1 [1, 2]. В решении второй проблемы, т. е. в определении пу
тем анализа наблюдений той топологически склеенной структуры, которая 
адэкватна пространству нашей Вселенной, делаются лишь первые шаги. 
В работе Соколова и Шварцмана [3] для оценки максимального (А) и ми
нимального (/) размеров склейки предлагается поиск на небе духов давно 
угасших, а также существующих в настоящее время объектов. Используя 
в качестве эталонных источников медленно эволюционирующие объекты— 
богатые правильные скопления галактик, они получили оценки / 10 мпс,
А 400 мпс (.2:2; 0.1). Большие возможности в установлении топологиче
ской структуры мира открыло бы обнаружение каких-либо отклонений от 
однородности и изотропии в очень больших масштабах, например, открытие 
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достаточно больших сверхскоплений в анализе спектра возмущений плот
ности [4] или метагалактического магнитного поля.

В настоящей заметке мы покажем, какие выводы о топологической 
структуре мира можно получись из предположения существования неод
нородного крупномасштабного метагалактического магнитного поля. В поль
зу такого предположения свидетельствует анализ наблюдательных данных 
по фарадеевскому вращению радиоизлучения удаленных источников, про
веденный многими авторами (см., например, [5]). Хотя вывод о существо
вании метагалактического магнитного поля неоднозначен и данные по фа
радеевскому вращению, возможно, объясняются магнитными полями Га
лактики и удаленных источников [6, 7]. гипотезу метагалактического маг
нитного поля отвергнуть нелегко. К тому же для топологических целей не
существенна величина этого поля, важны лишь его направление и масштаб. 
Связь магнитного поля и топологии проявляется в следующем. Оказывает
ся, что все склеенные миры (кроме эллиптического) глобально анизотроп
ны [8] и имеют характерные масштабы склейки. Поэтому уже существова
ние полностью однородного метагалактического магнитного поля позволяет 
сделать определенные заключения о виде топологической структуры склеен
ного мира, именно, необходимо, чтобы степень анизотропии, допустимая в 
присутствии поля, не противоречила анизотропии склейки. Заметим, одна
ко, что однородное метагалактическое магнитное поле, нарушая изотропию 
фридмановской модели, оказывает сильное влияние на ранние стадии эво
люции. С другой стороны, неоднородное метагалактическое магнитное поле 
не препятствует однородности и изотропии Вселенной в очень больших 
масштабах, порядка радиуса кривизны. Определенное указание на возмож
ность существования такого поля можно найти в недавней работе Колобо
ва [91*  где предложен новый статистический тест для установления зави
симости меры фарадеевского вращения КМ от красного смещения 2, осно
ванный на сравнении функций распределения источников по КМ в ближ
ней (г<^0.25) и дальней (■?>().25) зонах пространства. Применение этого 
теста для семи областей неба с различными угловыми положениями позво
лило установить зависимость КМ от < в одной из областей. При этом ока
залось, что функция КМ(г) имеет в этой области (куда, естественно, и на
правлено предполагаемое метагалактическое поле) характерный завал при 
г ~. 0.5 4- 1. Сходная (хотя, как и следовало ожидать, менее ярко выражен
ная) картина наблюдается и при не слишком больших (— 20') смещениях 
области. Таким образом можно заключить, что магнитное поле имеет ха
рактерный масштаб однородности порядка 2=0.5-т-1. Учитывая огромную 
величину этого масштаба и отсутствие иных космологических соображений 
о наличии подобного масштаба, мы предлагаем связать его с характерным 
параметром топологической склейки пространства нашей Вселенной.

* См. также [ 12].
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Поскольку предполагаемое магнитное поле имеет масштаб X, которому 
соответствует 2’~1, то можно приближенно пользоваться геометрией пло
ского евклидова пространства. В этом приближении все ориентируемые 
склеенные миры (а их великое множество) имеют единообразное асимпто
тическое строение в виде модели барла [8], которую можно задать следую
щими соотношениями отождествления в плоском пространстве:

р = р, » = ® 4- па, Z = Z + ah, п = 0, 1, 2,... (1)
где р, ь, Z—цилиндрические координаты. Геометрически эти соотноше
ния отождествления означают, что отождествляются с поворотом на угол 
а края слоя, заключенного между двумя параллельными плоскостями в 
евклидовом пространстве. Естественным двумерным аналогом барла явля
ется прямой круговой цилиндр. Представим себе, что мы катим по плоско
сти окрашенный цилиндр, который при этом закрашивает соответствующие 
части плоскости При этом мы получим развертку, или. что в данном слу
чае одно и то же, универсальную накрывающую этого цилиндра. Каждая 
точка .4 цилиндра при выполнении этой операции закрасит на плоскости 
бесконечную последовательность точек Так как в наблюдении нам 
дана картина универсальной накрывающей, то в качестве изображения на
шей выделенной на цилиндре точки А мы увидим последовательность за
крашенных точек Можно следующим образом выделить из этих
изображений духи и оригинал. Возьмем на цилиндре образующую р, макси
мально удаленную от наблюдателя, зафиксируем один из моментов време
ни /„ когда 3tj образующая касается плоскости и выделим на плоскости 
область В. закрашенную цилиндром от момента /, до момента t2 — следую
щего касания образующей р цилиндра. Эта область содержит ровно по од
ному изображению каждого объекта и, как нетрудно проверить, является 
областью оригиналов. Важно подчеркнуть, что при этом наблюдатель на
ходится на оси симметрии области оригиналов (см. рис. 1). Трехмерному 
цилиндру соотчетствует барл с а=0. Каждое сечение этого барла плоско
стью. перепендикулярной плоскости XY,

C1X^C2Y=C3 (2)
С։; С» = const, X = р cos ®, Y = р sin ®

является двумерным цилиндром с длиной направляющей /։. Важно под
черкнуть. что все духи фиксированного объекта лежат в некотором сече
нии барла (I) с а = 0 плоскостью вида (2), поэтому духи фиксированного 
объекта в таком барле можно изучать на двумерной модели. Наглядная 
двумерная интерпретация барла с ненулевыми значениями параметра а не
возможна. Произвольный склеенный мир в указанных масштабах можно 
получить, комбинируя несколько склеек вида барла. Отметим, что мини
мальный параметр склейки соответствует h (при и = 0 и /=Л), максималь
ный параметр склейки бесконечен.
7-132
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Рассмотрим следующую модель. Пусть в области на универсальной 
накрывающей, которая в данном случае совпадает с трехмерным евклидо
вым пространством, задано почти (исключая пограничную область) одно
родное магнитное поле, которое обращается в нуль вне области. Размер 
области вдоль поля равен X, в перпендикулярных направлениях область 
имеет бесконечный размер. Рассмотрим простейший случай, когда а = 0 *,

* При а#=0 компонента поля, перпендикулярная осн 2, должна поворачиваться на 
угол С1 при изменении координаты 2 на величину И. По-видимому, верхнюю оценку на 
а ~~ 90° можно получить из того факта, что на расстояниях 2 ~ ] мера фарадеевского 
вращения, склад в которую вносит только компонента магнитного поля, параллельная 
лучу зрения, существенно уменьшается. При этом силовые линии магнитного поля долж
ны искривляться и уже, вероятно, нс смогут удовлетворять соотношениям отождествле
ния (1) с достаточно большими я.

Рис. 1.

т. е. когда барл сводится к цилиндру. В этом случае остается один масштаб 
И и его естественно отождествить с характерным масштабом магнитного
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поля X. Наиболее просто в такую топологию вписать магнитное поле, на
правленное по оси X (см. рис. 1) и зависящее только от координаты 2, на
пример, Н—Нх — Н0 Б1П (2“2/Л). Однако наблюдениям фарадеевского враще
ния более соответствует .поле, направление которого близко к оси 2, на
пример, 

Нг — А/о зт
2֊2 

Л
2-ХСОЗ - -
Л։

„ X 2-2 . 2*ХНх=----- — но СО5 — - зш ——
Л п X,

(3)

где X,— некоторый произвольный масштаб поля вдоль оси X (Х,^>Л). 
Легко убедиться, что силовые линии поля замкнуты, т. е. сП\'А/=О.

В вышесказанном мы предполагали, что магнитное поле специальным 
образом согласовано с топологией пространства. Естественно считать по
этому, что причины, определяющие данную топологию пространства—вре
мени и порождающие магнитное поле, связаны друг с другом, т. е. началь
ные условия были соответствующим образом согласованы. Логически воз
можна и противоположная точка зрения: можно считать, что поле порожде
но значительно позже планковского времени, когда топология склеенного 
мира неизменна. В этом случае мы должны считать, что минимальный па
раметр склейки I не связан с характерным размером поля II и во всяком 
случае не меньше его по порядку величины. В этом случае теория должна 
предсказывать два независимых параметра, а не один, как в нашем случае.

Предложенная гипотеза, в принципе, может быть проверена посред
ством поиска духов среди квазаров и удаленных радиоисточников. Для 
формулировки соответствующего теста рассмотрим распределение духов в 
нашей модели склеенного мира в виде цилиндра. Как мы отмечали выше, 
не ограничивая общности, можно рассматривать лишь духи, лежащие в пло
скости 2 = 0 и считать, что наблюдатель (т. е. наша Галактика) имеет 
координаты Х = 0, У=0, 2 = 0. Таким образом, мы должны рассмотреть 
картину духов в двумерном цилиндре с соотношениями отождествления

х=х, у = г, п = о, 1, 2,... <4>.

где X, У, 2— декартовы координаты (см. рис. 1). Особый интерес 
представляют духи 3„ и 5„ источников 5, лежащих в плоскости 2=0. 
Каждый такой источник имеет бесконечное число пар духов 5„ и 
(расположенных выше и ниже плоскости 2 = 0), которые видны под 
равными углами ®п к направлению поля, причем

(5*
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Духи и 5„ каждой пары находятся на одинаковом расстоянии от 
наблюдателя, равном

гп=Г^2 + п։Аг (6)

и, следовательно, имеют одинаковые красные смещения 2. Таким образом, 
мы видим духи и в один и тот же момент эволюции и можем на
блюдать их вне зависимости от скорости их эволюции. Подчеркнем, что в 
общем случае духи имеют существенно разные красные смещения и одно
временное наблюдение различных духов быстро эволюционирующих объек
тов невозможно. Поиск духов медленно эволюционирующих объектов в об
ластях с интересующими нас 2 также практически невозможен [3].

Очевидно, что для практической проверки предлагаемой гипотезы наи
более пригодны духи с П=1, т. к. последующие пары духов имеют суще
ственно большие красные смещения. Далее мы будем говорить лишь об 
этой паре духов.

Доступны одновременному наблюдению не только духи объектов, ле
жащих точно в плоскости 2 = 0, но и духи Сп и 6'п объектов <7, лежащих 
достаточно близко к этой плоскости (см. рис. 1). Разность хода для этих ду
хов равна

Дг = У Л֊ + (Н А/)2 ֊ ИХ2+ (Л - Д2)2 — АД (7) 
п

(п=1)(для наблюдаемых объектов п/г1 ~ 0.1 1).

Для того, чтобы духи С1 и были одновременно наблюдаемы, не
обходимо, чтобы

Аг/с<^^10в-*-10 7 дет, (8)

где 6, — время стабильной активности объекта. На нашем рисунке наблю
даемые пары духов лежат в очень узкой заштрихованной области 
(7*  (Л, <„) вблизи прямых Д = ± Л.

Таким образом, из предложенной гипотезы следует важный наблюда
тельный вывод: на расстояниях 2> 1 среди радиоисточников должны по
явиться пары духов, расположенные под произвольными почти одинаковы
ми углами к направлению поля (величины этих углов связан с 2 по фор
муле (4) ) и имеющие почти равные 2. Причем, эти духи должны иметь ме
ры вращения /?М разного знака, поскольку луч зрения в одном случае на
правлен под острым, а в другом — под тупым углом к направлению поля 
(величина /?Л7 зависит от этого угла — СО50). Отметим, что сам оригинал
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этих духов в силу эволюции для нас уже практически неидентифицируем 
или даже вообще ненаблюдаем.

Оценим грубо возможность проверки предложенной гипотезы по имею
щимся наблюдениям удаленных радиоисточников. При этом мы будем 
предполагать, что источники равномерно распределены по г и по угловым՛ 
координатам (отклонения от равномерного распределения затрудняют про
верку гипотезы). Очевидно, что такая проверка возможна лишь в том слу
чае, если в области б*  (А, 1а) находится достаточно много наблюдаемых 
источников. Теоретически возможна проверка гипотезы всего по одному 
достаточно хорошо расположенному наблюдаемому источнику в области 
б*.  В этом случае отсутствие наблюдаемого духа, парного данному, в пред
сказанном месте означало бы несостоятельность гипотезы. Однако в силу 
значительной неопределенности, с которой известно направление поля, се
лективности наблюдений и т. п. для уверенных выводов необходимо неко
торое число Л/о« 14—10 наблюдаемых источников в области б*.

*) В принципе возможно несколько увеличить /„ и соответственно уменьшить IV, 
предполагая, что после окончания активной стадии эволюции квазаров остаются значи
тельно более слабые н медленно эволюционирующие источники и при этом не корреля
ции типа квазар—квазар, а корреляции типа квазар — слабый радиоисточник (см. 
[Ю. 11]).

Предполагаемая величина А известна очень грубо (соответствующие 
2 = 0.54-1), и поэтому нам необходимо исследовать все области б*(А,  (а), 
где II изменяется от А, до А։, соответствующих 2=0.5 и 2=1, с шагом 
ДА = (л/с. В силу предположения об однородности распределения источни
ков для нашей грубой оценки можно заменить области б*  на сферические 
слои, радиусы которых изменяются от А, до А։ с шагом ДА. Очевидно, что в 
этом случае требуемое число наблюдаемых источников с известными угло
выми координатами и 2 составляет

, (9>
I а

где б—/, — время, за которое свет проходит из точки 2= 1 в точку с 
2 = 0.5. Полагая 

и — = 1О։о лет, получаем
'хо

Л/^37Уо(1О։-ь1О3)<1О3-+-10+ штук (И)

Таким образом, требуемая величина Л/ для указанного разброса 2=0.54-1 
в несколько раз превосходит объем существующих каталогов*).  Поэтому 
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большее значение имеет точное нахождение характерного масштаба поля, 
г. е. уменьшение Дг, чем существенное увеличение объема каталогов ра
диоисточников.
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THE NONHOMOGENIOUS LARGE SCALE MAGNETIC 
FIELD AND THE GLOBAL STRUCTURE OF THE UNIVERSE

A. A. RUZMAIKIN, D. D. SOKOLOV

It is proposed to connect the large scale metagalactic magnetic 
field the existence of which is pointed out by analysis of the obser
vational data on Faraday rotation of the radioemmission of extragalactic 
radio sources with a topological structure of the world. It is suggested 
that the anisotropy of the topological gluing and the field direction 
have a common origin, the characteristic scale of the field determines 
the scale of gluing. In such a model the particular picture of the 
“ghosts“ occurs which in principle is accessible to observations.
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О ДВИЖЕНИИ ТЕПЛОВЫХ ВОЛН В ПОЛИТРОПНЫХ 
ОБОЛОЧКАХ ЗВЕЗД

В. С. ИМШЕННИК, И. А. КЛИМИШИН, И. В. ОТРОЩЕНКО 
Поступила 30 апреля 1976

Рассматривается нелинейная плоская задача о распространении сильной тепловой 
волны в неоднородной среде с политропным законом распределения плотности ве
щества. Отношение плотностей энергии газа и излучения считается произвольным. Полу
чено приближенное решение задачи методом моментов. Исследован критерий перехода 
тепловой волны в ударную волну. Результаты решения применяются к анализу рас
пространения теплосых волн в оболочках новых Звезд.

В работе [1] были исследованы некоторые закономерности движения 
сильных плоских тепловых волн (ТВ) в звездных оболочках. Получены 
соотношения, связывающие концентрацию энергии <2 ([(?] = эрг/слг)> 
выделенной при мгновенном взрыве, с безразмерной глубиной А», дс 
которой ТВ может быть эффективной, при заданных остальных па
раметрах звездной модели — ее массе М, светимости Ь и радиусе R. 
При глубинах /։>/։„ определяющим практически сразу же становится дви
жение вещества, и ТВ превращается в сильную ударную волну (УВ), кото
рая и выходит на поверхность звезды. Было высказано предположение, что 
ТВ может быть эффективным механизмом переноса энергии на поверхность 
звезды при вспышке типа Новой. При этом, однако, рассматривались лишь 
предельные случаи, когда за фронтом ТВ плотность энергии газа Ее су
щественно больше или меньше плотности энергии излучения Ег (Е։ Ег и 
и £й Ег).

Решение системы уравнений газодинамики численными методами ([2] 
и [3]) показало, что в результате прохождения сильной ТВ через внешние 
слои звезды здесь происходит формирование определенного профиля ско
ростей газа и в дальнейшем — отрыв оболочки. В конечном итоге динами
ческие эффекты, создаваемые ТВ, оказываются примерно такими же, как 
и в случае движения через оболочку звезды сильной ударной волны. По-
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этому дальнейшая разработка теории движения сильных ТВ в неоднород
ных (политропных) средах представляется вполне целесообразной.

Здесь мы приводим более подробный анализ закономерностей движе
ния плоских тепловых волн в политропных оболочках звезд при произволь
ном соотношении плотностей энергии газа и излучения, а также решения 
приближенных уравнений движения ТВ, полученные с помощью ЭВМ.

1. Исходные уравнения. Как известно [4]. законы распространения ТВ 
следуют из уравнения теплопроводности

— =֊с1и/А (1)

где

Е = Е* + Ег = А>Т , 7-4
: а 1 \

1 — 1
(2)

Е ------- — $гас1 Ег = 4ас у.,43^Г
З^о?՞1 дг

(3)

1 Т‘/ = — = , 7. Ч‘п
(4)

Здесь р — плотность среды, Т — температура, Е — поток лучистой 
энергии, А — газовая постоянная в расчете на 1 г вещества, а — постоян
ная плотности излучения, 7 — отношение удельных теплоемкостей, с — 
скорость света, I — росселандов средний пробег фотонов, х— линейный 
коэффициент поглощения. В плоском случае уравнение теплопроводности 
(1) с учетом (3), (4)сводится к виду

дЕ 16з д 0Т‘+4 \
01 3 (х + 4) х0 дг у рт Ог / (5)

где введена постоянная Стефана—Больцмана о = (ас)/4. При изучении за
кономерностей движения ТВ. обусловленных мгновенным выделением энер
гии <2, это уравнение решается совместно с условием сохранения энергии

ГФ

а с!х = сопхЕ (6)

Здесь гф и — гф -- координаты фронта волны.
Так как плотность энергии газа пропорциональна первой, а энергия 

излучения — четвертой степени температуры, то аналитические решения 
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уравнения (5) удалось получить лишь в крайних случаях, когда Ек , Ег, 
либо Ек << Е,. Эти решения, полученные методом моментов, изложены в 
работе [1]. Как известно, для получения решения методом моментов пред
полагается, что во всей нагретой области за фронтом ТВ температура по
стоянна и равна некоторой величине Т, которая определяется законом со
хранения энергии (6).

Как и в [11, примем, что плотность среды изменяется с безразмерным 
расстоянием от поверхности звезды Л = (R— г)/Е по закону (R ра
диус звезды)

Р = РоАл, (7)

причем параметр ро определяется выражением

Л/375
Ро-Ю ,.,5^25֊ (8)

для политропы индекса п = 3.25 (лучистая оболочка) [5] и

Ре = 1.25-֊֊ (9)
л?

при п. = 1.5 (конвективная оболочка) [6]. Здесь масса М, светимость Ь и 
радиус звезды R выражены в солнечных единицах.

Напомним, что исходные уравнения (29) и (30) работы [1], из кото
рых следовали решения для скорости О фронта ТВ, получаются умноже
нием уравнения (5) на (/(„—/։)* при к — 0 и к = 1 и интегрированием 
при условиях, что перед фронтом ТВ температура равна нулю (Т = 0 при 
г — + г ) и что дТ]дг—^ при г = 0. Далее найденные выражения для 
скорости О сравнивались с решениями, полученными для однородной сре
ды (н =0) автомодельным методом. Исходя из того, что автомодельный 
метод является более точным, чем метод моментов, в конечные формулы 
для О вводились «нормирующие множители» К и К'. Метод расчета этих 
множителей подробно изложен в [1], поэтому здесь мы ограничимся лишь 
следующим замечанием. Мы будем предполагать, что ТВ, возникшая после 
выделения энергии, распространяется только по направлению к поверхно
сти звезды, т. е. что внутренние, более плотные слои газа действуют как 
неподвижная стенка. В этом случае при 5 = 3.5 имеем К = 2.4 и К =3.3. 
Можно показать, что сделанное предположение приводит, например, к не
которому завышению величины Ло (см. результат расчета), не более, чем 
на Ю°/о-
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Введем эти «нормирующие множители» в уравнение (30) работы [1] 
и запишем уравнение, из которого следует закон движения ТВ, в виде

________ [‘о АТ
Ы 1(7— Щл + 1) (п - (п + 2) + (п + 1) л՞4՜2}

Л ) IX

+ ֊^-(А0-А)=
(Ю)

з(х+4) хо։>от/?гл",п
Это уравнение мы и будем решать далее совместно с соотношением

(2= — -г- [/.Г1֊ л,,+1] + а г1 /е (ло ֊ /.), (И)
(1՜ ~ 1)(л 1)

представляющим собой закон сохранения энергии.

2. Безразмгрный вид уравнений движения ТВ. Дальнейший анализ 
уравнения (10) удобно вести, используя безразмерные переменные 0, т и 
х так что

Т = Т0Ъ, / = /0՜, А'Л = Кох.

После подстановки в (10)—(11) находим, что

Г(1 -֊ 1) (п + 1) Я"а"

(12)

(13)

(14)

3($ + 4)хоРо
4сЛтп \ а )

А(тп +2) + $
(7 — 1) (п + 1) R"а" I 3’ 4«

I (15)

■ а уравнения (10) и ( 11) сводятся к виду

——— {х0"+։ - (п + 2) хох"+» + (п + 1) Х"+2} + 
(п + 2) К.

(16)

6 (х%+1 — х"+1) +04 (х0 — х) — 1. (17)

Заметим, что при т = 0 будет х = л0.
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Из (16) и (17) нетрудно получить асимптотическое решение вблизи 
начального момента времени (' 0) при х0—х<$Сх0. В этом случае вместо 
(17) имеем

1---->
Г/

а дифференциа хъное уравнение (16) примет вид

«Уб К (-9
----  =--------хг 6

Ф~ 2 0

Отсюда после элементарного интегрирования находим
I__ 1_

2 ] ։ + 8 »+8՜_________ гп1п I -
(5 + 8) К' 0 I (18)

(19)

Как и следовало ожидать, эти решения при /С=1 совпадают с реше
ниями, полученными в [7], где рассматривалось распространение тепловых 
волн в однородной среде (п = 0). Однако следует иметь в виду, что из-за 
учета сферического фактора в работе [7] вместо величины х во всех фор
мулах фигурирует величина Зх.

Дифференцируя (17) по т и разрешая систему (16)—(17) относитель
но </х/с(՜, находим выражение для безразмерной скорости фронта ТВ в виде

Фх _ 0’ 3 _____ (п 4՜ 1) х" -г в3_____ I 1 г „
Ф՜ хт" х£ + ։ — х”+1 4՜ 4б3 (х0—х) |(/1֊|-2)К՜ Х°

2б3 1
-(л 42) хохп+1 4֊ (п + 1) х"+г] + — (х0 ֊ х)г 

/С 
(20)

Тогда О — скорость движения фронта ТВ определяется как

£ = ֊ /?(л0- />) = - я —
<// Ф{

Фх 
ф-

(21)

3. Критерий эффективности ТВ. Анализ уравнения (20) показывает.

что величина Фх
ф-

сначала уменьшается, достигает минимального значе

ния, после чего снова увеличивается. Это значит, что скорость фронта 1 В

/?о с!х _ А’р
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на некотором расстоянии х т1п от поверхности звезды имеет минимальное 
значение Z),nin и в дальнейшем она возрастает. Если при х = xm!n (или, 
что то же самое, Л = Amin) эта скорость остаемся больше скорости 
звука азв за фронтом ТВ

Dmln^>a.B (Г), (22)

то ТВ не вырождается в ударную волну, а выходит на поверхность звезды. 
Условие (22) можно назвать критерием эффективности ТВ.

Скорость звука за фронтом ТВ равна

(23)

где Г। — эффективное отношение удельных теплоемкостей смеси газ—излу
чение

(7 — 1) (4 — 3 ft)2 
ft 4՜ 12 (l — 1) (1 — ft)' (24)

а

ft = —= 6 4------——
Рг + Р, \ Зролл" /

— отношение газового давления р^~А'/Т к полному Р = р^ 4՜ рг, где 

рг— - а Г4 — давление излучения.

Используя соотношения (12)—(14), можно записать последнее выра
жение в виде

ft = (1 4֊ ---------- --------------- )
\ 3(7-1)(п4-1) х"/

(25)

I огда условие (23), обеспечивающее выход ТВ на поверхность, запишете-! 
так:

dx
d-

> Л. ( ГИ У'2
min Pq \ ft / min

' \ о / *
\ Г / min

— (-4Т0

ИЛИ

dx
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где

^о = — МГо)1'2 
^0

или

4 - 3 (S 7֊֊֊° [(Т- 1) (n + 1)] 6 а 6 X 
4с

2 • s 6m— 2s֊ 7 f «(6m—2s —7)
+ ’ р.՜։՜/*!՝) Q.

\ хо/

(27)

Связь глубины выделения энергии /10 с ее величиной и другими па
раметрами задачи определяется формулой

з
Ло = х0/? n/_Q\ (t —1)(п + 1)о՞ 1 

\ а / Po^Q"
(28)

■следующей из (12)—(13). В конечном итоге параметр Z„ определяется вы
ражением

2s+8m« + 7 

z0 -- --------------- [(1 — 1) (п + 1)1
4с

2s(«t П + «(2т-1) 11 (2 + «)+2я(2т -1)
2(3+4«) 3*-4л

Ха А X
«(6т — 2s— 7) 6m —2s—7 6+«(6m + l 2s) 

֊ 2(3 + 4«) 2(3 + 4«) 2(3+4«)
X R po Q

Решение задачи о движении ТВ в оболочке данной звезды (при за
данных значениях М, L и (?) для конкретных параметров 7, А, х0. n, т, 
s, и Q состоит из нескольких этапов, причем в безразмерном виде зада
ча зависит только от параметров 7, п, т, s и х0- Сначала по формулам 
(18), (19) рассчитываются значения функций 0 и х„—х в окрестностях 
точки х0, т. е. когда л0—х<х։. Далее по формулам (17) и (20) решается 
основная задача о распространении ТВ вплоть до поверхности звезды (где 
л = 0). Из формулы (21) находится скорость ТВ. Наконец, сопоставляются 
величины Zq и Zru‘n в соответствии с соотношениями (26)—(29). Из по
следнего и следует вывод о том, что выйдет ТВ на поверхность звезды или 
же она на некоторой глубине Л > Zimin превратится в ударную волну.

Если критерий (26) выполнен, сделанный расчет распространения 1 В 
имеет смысл вплоть до поверхности звезды. В противоположном случае 
можно на основе расчета указать момент времени т (и соответствующие 
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значения х0—х и 0), при котором из ТВ образуется УВ. Ясно, что при это« 
следует ограничиться рассмотрением лишь спадающей части кривой 2(т).

Не следует, конечно, думать, что превращение ТВ в УВ 'происходит 
скачкообразно. Эффекты движения вещества начинают играть все большую- 
роль постепенно. Критерий эффективности ТВ (26) только означает, что 
эти эффекты носят еще второстепенный характер в процессе переноса энер
гии на поверхность звезды.

4. Результаты расчетов. Основные результаты расчетов приведены на 
рис. 1 — 5 и в табл. 1, 2. При этом приняты следующие значения 
параметров: 7 «1.667, 5 = 3.5, Ш = 2, х0= 1.2- 10э|, молекулярный вес веще
ства ц = 0.5, так что постоянная /4 = 1.66-10’ эрг!град-г [6].

1д х
Рис. 1. Безразмерный параметр 2 в зависимости от безразмерной глубины фронт* 

ТВ х (х0—глубина выделения энергии вспышки), движущегося в лучистой оболочке 
(п = 3. 25).

а) Лучистая оболочка (п = 3.25). После подстановки постоянных в 
соотношения (28), (29) имеем

га = 5.9- ю՜17/?’3'64 Р71/16 з51'“,

Ло = 1.4 1О-5Р^1М/?'ЗП6(23/16Хо-
Здесь R выражено в единицах
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Остановимся теперь на вопросе, насколько эффективной может быть 
ТВ в качестве механизма переноса энергии при вспышках типа Новой. Для 
этого используем критерий (26) и расчеты 2т։а, приведенные в табл. 1. 
Рассмотрим несколько моделей звезд, оболочки которых находятся в лу
чистом равновесии. Величина энергии, выделяющейся при вспышке Новой, 
117 л: 10“ Эрг. а ее концентрация <2=И7/4я/?;. Примем, что Л/ = /? = £=1 
(р0= 10 г/сл։’). Концентрации энергии <2~2-10?3 эрг!см- соответствует 
значение параметра 2о, равное 1.8-102. Интерполируя данные табли
цы 1, находим, что при этом хо = 0.8. Тепловая волна выходит на поверх
ность, если освобождение энергии произошло на глубине Л0<0.15.

Рис. 2. Безразмерная скорость движения фронта ТВ в зависимости от глубины 
фронта х (п = 3.25).

Для модели с параметрами Л/ = 0.2, /?=0.1 и /. = 0.3 (?о = 77.3 г/см\ 
<? = 1.6-10։։ эрг/см2) находим 2о = 4.2-10’, хо~0.68 и /։,л0.26. Нетрудна 
убедиться, что величина Ло будет тем большей, чем меньше радиус модели.

По современным воззрениям [8] выделение энергии вспышки Новой 
происходит в слоевом источнике в оболочке звезды. Из сказанного выше 
следует, что если это выделение энергии можно представить как мгновен
ный взрыв, то перенос энергии через лучистую оболочку будет осущесг-
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вляться именно ТВ. Этот вывод, естественно, остается справедливым, по
скольку правильны принятые выше модели звезд.

Рис. 3. Безразмерная температура за фронтом ТВ в зависимости от глубины Фронта 
(п = 3.25).

Под мгновенным взрывом здесь естественно понимать столь быстрое 
выделение энергии (), продолжительность которого намного меньше време
ни распространения ТВ до поверхности звезд. Значения этого времени 

Таблица 1

п 3.25 п=1.5
х,, 2 чип -»0

0.10 8.010’ 0.05 9.8-10«
0.50 3.010’ 0.075 1.8-10«
0.75 1.5-103 0.10 6.0-10’
1.00 4.0-10» 0.20 4.5-10'
1.25 9.2-10՜2 0.50 1.1-10’

-4
1.50 1.5-10 1.00 2.8-10'
2.00

—9
5.010 2.00 1.0-10՜4

Таблица 2

п=3.25 п=1.5
Ло «о т0

0.10 2.6-10՜13 0.05 6.5-10՜11
0.50 1.0-10՜6 0.075 7.0-10՜’°
0.75 7.0-10՜5 0.10 3.8-10՜9
1.00 5.6-10՜3 0.20 2.3-Ю՜7
1.25 2.8-10° 0.50 7.010՜5
1.50 3.7-10’ 1.00 2.2 10՜2
2.00 3.5-10е 2.00 9.2 10’
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в безразмерных единицах То представлены в табл. 2 для тех же ва
риантов расчетов, которые фигурируют в табл. 1. В случае сравнительно 
медленного выделения энергии взрыва требуется дополнительное рассмот
рение, но качественно ясно, что создаются более благоприятные условия 
возникновения УВ.

Рис. 4. Безразмерный параметр 2. в зависимости от глубины фронта ТВ (п = 1.5).

б) Конвективная оболочка. При П=1.5 из (28) и (29) находим, что

20 = 2.2-10_18/г։/6р0-1'9(У/6,

/։о = 1.81о-9/г';3Ро19(2|Ч.

Используя данные табл. 1, имеем, в частности, при М = R = 1 и 
<2 = 2-10” эрь/см2: 2„~52, хо~0.9, Лв«0.1. Если же М = 0.14, /? = 0.3 
(р0 = 3.2 г/с.м’ — типичный красный карлик спектрального класса Мб), то 

140, хо»0.8 и опять-таки /։о=0.1. Как и следовало ожидать, в лучистой 
оболочке, где градиент плотности (по абсолютной величине) больше, ТВ 
выходит на поверхность звезды из более глубоких слоев. 
8—132
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Типичное время движения ТВ через оболочку с наибольшей возмож
ной глубины /г„ составляет всего несколько десятков секунд. Пользуясь 
данными табл. 2 о временах То, нетрудно оцентиь механический импульс, 
переданный ТВ веществу оболочки звезды.

Рис. 5. Безразмерная температура за фронтом ТВ'1 в зависимости от глубины
фронта (п = 1.5).

В заключение можно сделать еще следующее замечание. Если рас
смотренный критерий эффективности ТВ окажется невыполненным, напри
мер, когда глубина выделения энергии превысила указанные выше оценки, 
все же не обязательно фронт УВ первым достигнет поверхности. Действи
тельно, ускорение движения ТВ вблизи поверхности может быть, тем не 
менее, столь большим, что снова произойдет обгон тепловым фронтом удар
ного. Количественно ускорение ТВ будет иным, чем дает расчет, но явле
ние ускорения ТВ вблизи поверхности, конечно, сохраняется. Такой слож
ный случай распространения ТВ уже требует совместного решения уравне
ний гидродинамики вместе с уравнением теплопроводности. Таким образом, 
указанное выше условие эффективности ТВ (26) нужно рассматривать л 
качестве достаточного критерия.

Институт прикладной математики 
АН СССР
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ON THE MOTION OF THERMAL WAVES IN POLYTROPIC 
ENVELOPES OF STARS

V. S. IMSHENIK, I. A. KLIMISHIN, I, V. OTROSHENKO

The one-dimensional, nonlineary problem of strong thermal wave- 
propogation in nonuniform medium with polytropic law density distri
bution is discussed. The gas energy density to radiation energy density 
ratio is not limited. The approximate solution of the problem is found 
by the method of momenta. The criterion of thermal wave into shock 
wave transformation is examined. The results are applied to the analysis 
of thermal wave propagation in Nova envelopes.
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О ВЛИЯНИИ МАГНИТНОГО ПОЛЯ НА ПУЛЬСАЦИОННУЮ 
УСТОЙЧИВОСТЬ БЫСТРОВРАЩАЮЩИХСЯ

СВЕРХМАССИВНЫХ ЗВЕЗД

В. В. УСОВ
Поступила 11 марта 1975

Пересмотрена 25 июня 1976

Рассмотрена пульсационная устойчивость быстро вращающихся сверхмассивных 
магнитных звезд. Показано, что напряженность полоидального магнитного поля звезды, 
необходимого для ес стабилизации, для звезды с М~ 105Мq равна примерно ви- 
риально.му значению и уменьшается с увеличением массы звезды.

Известно, что звезды, находящиеся на стадии ядерного горения и 
имеющие массу больше, чем Мсг — IO’Mq, пульсационно-неустойчивы [1]. 
Недавно было показано, что наличие у массивных звезд внешнего магнит
ного поля [2] или вращения [3] увеличивает величину критической мас- 

ы М1Г и может даже обратить величину Мсг в бесконечность.
Влияние внешнего магнитного поля звезды на ее пульсационную 

устойчивость обусловлено тем, что при радиальных колебаниях звезды ее 
магнитный момент d = HpR3 меняется (c/֊~Æ). При этом вне звезды гене
рируются электромагнитные волны, т. е. появляется дополнительный меха
низм затухания колебаний.

В работе [2] при рассмотрении пульсационной устойчивости сверх
массивной магнитной звезды предполагалось, что вращение
звезды либо отсутствует, либо настолько медленное, что вызывает слабые 
возмущения окружающей ее плазмы. Это предположение справедливо, по
ка экваториальная скорость вращения звезды удовлетворяет условию [4]:

/Н \*'3^<(4? (1)՛
\ пр)

тде Нр — напряженность магнитного поля на поверхности звезды, 
УЛ=Н^!\ 4~трпх — скорость распространения альвеновских волн
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® межзвездной среде, а Р~, и п_ — соответственно,
давление, напряженность магнитного поля и концентрация частиц меж
звездной среды. В случае сверхмассивной звезды, находящейся в 
межзвездной среде с п~—0.1 см՜3, —ЛО 5э, ~ 1 и имеющей 
Нр>\№э (такое магнитное поле необходимо для стабилизации сверх- 
массивной звезды), из (1) получим следующее ограничение на эква
ториальную скорость вращения звезды: Ид 104 см)сек. Отсюда вид
но, что возмущение окружающей среды вращающейся звездой будет 
невелико только при ее очень медленном вращении. Так, например, 
® случае звезды с М 10’Л/© период вращения звезды Т— Я-Р/Уц 
.должен превосходить —-103 лет.

Перейдем теперь к рассмотрению стабилизирующей роли внешнего 
магнитного поля сверхмассивной звезды в другом предельном случае — 
когда вращение звезды настолько быстрое, что окружающая ее плазма от- 
.брасывается от звезды. Это происходит, если [4]

/Н \1/3
(2) 

\Пр /

С другой стороны, экваториальная скорость вращения звезды не 
может существенно превышать критическую величину УСг—(ОМ1 РУ '՜, 
при которой наступает ротационная неустойчивость. Таким образом, 
ниже мы будем предполагать, что (Н'„/Ир)1’3 < Ур< (СМ!R)'' . 
Вращение звезды будем считать однородным.

При малых колебаниях быстро вращающейся магнитной звезды сред
няя скорость потери энергии колебаний на генерацию электромагнитных 
волн равна

£-----3^5 (О)

где:

■г / М \ ֊».'♦» , / М X1'2 / 1Л>\2 ։'2ш^0.810-3(— ) 1 4- 0.4 10~2( — ) ( —) сек՜՝ (4)
\М&/ \М&/ к И„/

— частота радиальных колебаний вращающейся сверхмассивной звезды, а 
/?025г2.3-10" (М/М.)’ " см— невозмущенное значение радиуса сверхмас
сивной звезды, находящейся на стадии ядерного горения по С1ЧО циклу.

Скорость увеличения энергии колебаний сверхмассивной звезды за 
счет ядерных реакций составляет [1]

£+~(3-Н)(^\л, (5) 
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где = 1.3-10։чМ/Л/. эрг/сек—тепловая светимость сверхмассивной 
звезды, а V — показатель температурной зависимости скорости ядерного 
энерговыделения, равный в случае горения по СМО циклу — 15.

Сверхмассивная магнитная звезда будет пульсационно устойчи
вой, если Вводя /;=/7,1 А^/бб'А/՜, равную по порядку величи
ны отношению магнитной энергии звезды к модулю ее гравитационной 
энергии, можно переписать условие пульсационной устойчивости сверх
массивной однородно вращающейся магнитной звезды в виде: т(^>т(< г, 
где

|д(Ук/7сг)
Рис. 1. Зависимость величины Т)гг от отношения V1/сг для различных зна 

ченин массы звезды.
До сих пор при определении условия пульсационной устойчивости 

сверхмассивной магнитной звезды предполагалось, что распределение ве
щества внутри звезды описывается политропой индекса 3. Однако это воз
можно, лишь когда величина магнитного поля звезды значительно меньше 
его вириальногп значения И",' > при котором магнитная энергия звезды 
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сравнима с модулем ее гравитационной энергии. При приближении Нр 
к Нр'гструктура звезды меняется — звезда становится более однородной. 
При этом радиус сверхмассивной звезды, находящейся на стадии ядерного 
горения, уменьшается. Рассмотрим, как это скажется на стабилизирующей 
роли магнитного поля сверхмассивной звезды.

Известно, что при наличии магнитного поля колебания сверхмассивной 
звезды на основной частоте остаются квазигомологическими (or/r = const 
по объему звезды). Поэтому при НР~֊НР‘Г формулы (3) и (5) для 
скорости потери и увеличения энергии колебаний имеют тот же вид, 
что и в случае Нр НР'Г, только при подстановке в них величин R 
и ։о необходимо учитывать отличие структуры сверхмассивной магнит
ной звезды от немагнитной политропы индекса 3. Легко показать, что 
в случае быстро вращающейся сверхмассивной магнитной звезды ве
личина т) г пропорциональна R4, т. е. уменьшается с уменьшением ра
диуса звезды. Следовательно, перераспределение вещества звезды ее 
магнитным полем приводит к тому, что стабилизирующая роль внеш
него магнитного поля звезды становится более эффективной.

В настоящее время наблюдательные данные [5] и теоретические рас
четы [6] свидетельствуют в пользу того, что источниками активности ква
заров и ядер активных галактик являются сверхмассивные звезды с мас
сой — 10։—10" Л/.), находящиеся на границе ротационной неустойчиво
сти (Vr—Кг) и имеющие магнитные поля, достаточно близкие к вириаль- 
ному значению (г| ~ 0.1). Источником энерговыделения таких звезд в за
висимости от степени их сжатия может быть как гравитационная, так и 
ядерная энергия В интересующем нас случае быстро вращающихся сверх
массивных звезд максимально возможная масса звезд, находящихся на ста
дии ядерного горения, зависит от их химического состава и при наиболее 
благоприятных условиях может достигать ~ 10" М Q- Из проведенного в 
данной статье рассмотрения пульсационной устойчивости сверхмассивных 
вращающихся магнитных звезд видно, что такие звезды будут пульса- 
ционно устойчивыми на стадии ядерного горения при наличии у них доста
точно сильного внешнего магнитного поля.

Институт космических исследований
АН СССР
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ON THE EFFECT OF THE MAGNETIC FIELD ON THE 
PULSATION STABILITY OF RAPIDLY ROTATING 

SUPERMASS1VE STARS

V. V. USOV

The pulsational stability of rapidly rotating supermassive magnetic 
stars is considered. It is shown that the intensity of the poloidal mag
netic field of the 105M. star, required for its stabilization, is of the or
der of the virial value- It decreases as the mass increases.
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О ФУНКЦИИ СВЕТИМОСТИ ЗВЕЗД

Р. А. БАРТАЯ, Е. К. ХАРАДЗЕ 
Поступила 2 августа 1976

На основе материала Абастумаяского каталога МК-класспфикации 10396 звезд 
■■построена функция светимости звезд в 42-х КП, расположенных по галактическим ши
ротам от —17° по +72° почти равномерно. Вид функции светимости для средних и вы
соких галактических широт явно отличается от того, что мы имеем для окрестное г.1 

'Солнца.

Несмотря на исключительную важность функции светимости в каче
стве характеристики строения звездного мира и инструмента для решения 
астрофизических и звездно-астрономических задач, она пока еще недоста
точно хорошо известна, будучи построена относительно надежно лишь для 
близких окрестностей Солнца. Надо полагать, что структурная сложность 
Галактики проявляется также и в различиях между функциями светимости 
в разных направлениях в Галактике. Из этого следует, что необходимо 
•строить функции светимости для данной области или данного направле
ния, если только мы располагаем надежным и количественно достаточным 
для этого материалом.

Исходя из сказанного, мы решили использовать в этих же целях соз
данный нами Абастуманский каталог, содержащий данные по двумерной 
классификации в системе МК 10396 звезд, расположенных в Площадках 
Каптенна № 2—43. (Каталог подготовлен к печати и выйдет в публикациях 
Абастуманской обсерватории). Каталог полон в отношении звезд В. А до 
10.8, для звезд Г, О, К до 10.5, а для звезд М. снимки спектров которых по
лучались на панхроматических фотопластинках, до 12-ой фотографической 
звездной величины. Конечно, это не очень высокий предел, но классифика
ция выполнена с высокой точностью [ 1], и мы имеем дело со значительным 
числом звезд, классифицированных с однородной точностью и расположен
ных на различных галактических широтах. Сам исходный спектральный ма
териал хорошего качества и фомометрически однороден, что, со своей сторо
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ны, обусловило однородную высокую точность; в числе звезд доста։очно 
представлены звезды высокой светимости. Все это позволяет нам считать 
небезынтересным использование данного материала для построения функция 
светимости. Тем более, что ни в одной другой работе основой построения 
функции светимости, путем применения спектральных параллаксов [2]. не 
служил сколько-нибудь однородный материал двумерной спектральной 
классификации՛ во всех случаях осуществлялось лишь грубое деление звезд 
на гиганты и карлики, без отнесения их к классам светимости [3—5].

В качестве фотографических звездных величин мы заимствовали зна
чения из Бергедорфского каталога (BSD), а данными о межзвездном 
поглощении мы воспользовались из Абастуманского каталога показателей 
цвета звезд [6] Для фактора, переводящего колор-эксцесс в общее погло
щение, было взято число 4, как наиболее отвечающее, по нашему мнению, 
современным оценкам. Поскольку в Каталоге BSD КП представлены пло
щадями в 3°.5ХЗ°.5, мы также ограничились теми же размерами во всех 
КП хотя наши спектральные определения и покрывают площади, равные 
4°.5X4°.5. Это, естественно, снизило число звезд, использованных в наших 
построениях. Значения абсолютных величин взяты нами из калибровоч
ных таблиц Шмидт-Калера [7].

Исследуемые КП мы распределили по 5-ти группам в соответствии с 
их галактическими широтами (табл. 1).

Таблица /

Г руппа
Средняя галак

тическая 
широта

Границы по 
галактическим 

широтам

Число звезд 
с полным 
охватом

№ КП в группе

I—галакт.
экватор 0° 0-3" 996 8, 9, 19, 24. 40

11 — низкие 
гал. широты 6.5 6-9 903 18, 23. 25, 39, 41

III—умеренные 
широты 16.5 13-20 1601 2. 3, 7. 10. 17, 20, 21.

22, 26. 38, 42, 43
IV —средние 

широты 34 27-42 860 4. 5. 6, 11, 12, 16, 
27, 28, 36, 37

V֊ высокие 
широты 58.5 48-72 561 13, 14. 15. 29, 30, 31,

32. 33. 34. 35

Функцию светимости Ф(М), где М есть фотографическая звездная 
величина, мы определяли в отдельных КП, а затем результаты осреднялп 
по группам, поскольку внутри взятой группы значения Ф(М), как оказа
лось, практически не обнаруживали зависимости ни от долготы (в интер
вале по долготам 70—180°), ни от широты (в интервале границ широт по 
табл. 1). Поэтому мы можем говорить о среднем для данной группы пред
ставлении функции. Будучи основано на исследовании нескольких КП, вхо
дящих в группу, оно достаточно надежно.
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Ф(М) вычислялась нами для данной КП с интервалом аргумента 
М±0.5; при этом в вычислениях учитывались все звезды, находящиеся нс 
блеску в пределах полноты Каталога и заключенные в соответствующем 
объеме. К тому же она определялась простым отношением числа звезд к 
соответствующему объему. Ясно, что в таком случае для отдельных М зна
чение Ф(М) относится к неравным объемам пространства, а именно, с 
уменьшением светимости соответствующий объем убывает. Однако,как пра
вильно замечает М. А. Аракелян [8], отчасти это компенсируется одновре
менным возрастанием звездной плотности. Следовательно, используемое 
для построения Ф(М) число звезд будет убывать медленнее, чем соответ
ствующий данной светимости объем. Иначе и не было бы практической воз
можности охватить звезды большой светимости.

Здесь же заметим, что. согласно исследованиям Мак Каски [3, 4], 
функция светимости в галактической плоскости не показывает зависимости 
от расстояния.

Естественно, это должно быть обусловлено тем, что цитируемые иссле
дования, впрочем, так же, как и наше, охватывают относительно близкие рас
стояния, где, по-видимому, Ф(М) практически не меняется, относясь, в 
общем, к галактической плоскости. Этому же следует отчасти приписать 
тот факт, что функция светимости практически не обнаруживает измене
ний в зависимости и от галактической долготы.

Сказанное, естественно, не может относиться к высоким галактическим 
широтам. Однако, получая сравнимые между собой значения функции све
тимости для отдельных КП или для их групп, можно проследить за изме
нением функции в зависимости от галактической широты (табл. 2 и 2а).

На рис. 1 представлена общая функция светимости, вычисленная на
ми для первой группы КП, т. е. для галактической плоскости (табл. 2). 
Большие кружки соответствуют стандартной функции светимости Ван 
Райна для окрестностей Солнца [9].

Как видим, в общем, они хорошо согласуются между собой. Незначи
тельное расхождение для звезд высоких светимостей — вполне ожидаемый 
результат, т. к. истинные расстояния до этих звезд определяются не совсем 
уверенно. Ван Райном соответствующие значения Ф(М) считались неуве
ренными (двоеточия; табл. 3), однако полученные нами значения, численно 
достаточно близкие к его определениям, придают им большую уверенность.

Что касается некоторого расхождения Ф(М) для звезд, начиная : 
М = +3 и слабее, недавнее определение Ваннера [II] в этой части хорошо 
согласуется именно с нашими данными (табл. 3, рис. 2).

На рис. 2 дана, с учетом изложенных выше замечаний, построенная 
нами средняя кривая. Соответствующие ей числовые данные представле
ны в последнем столбце табл. 3. Можно полагать, что эта кривая наилуч
шим образом для настоящего времени представляет вид функции светим.՛-
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сти в рассматриваемом интервале M, для близких расстояний (г<С100 нс)' 
от Солнца.

Таблица 2
Ео£ф(МРг)+10;ОБЩАЯ

ФУНКЦИЯ СВЕТИМОСТИ
"--֊֊֊ Группы

КП
МРг \

I II III IV V

-6.5 2.16 1.81 1.70 1.50 0.08
- 5.5 2.08 2.01 1.00 1.08 0.60
-4.5 3.15 2.58 1.95 1.84 1.30
-3.5 3.61 3.02 2.44 2.21 —
-2.5 4.30 4.11 3.68 3.09 2.58
-1.5 4.82 4.55 4.18 3.53 3.34
-0.5 5.56 5.38 4.90 4.16 3.89
+0.5 6.04 5.59 5.60 4.59 4.15
+1-5 6.62 6.64 6.43 5.70 5.40
+2.5 6.98 7.08 6.88 6.64 6.47
+3.5 7.42 7.30 7.12 6.97 6.87
+4.5 7.64 7.74 7.60 7.25 7.08
+5.5 7.84 7.84 7.91 7.89 7.77
+6.5 7.52 7.66 7.68 8.02 8.06

Таблица 2а-
Log Ф (Мрк) |-10:ЗВЕЗДЫ ГЛАВНОЙ 

ПОСЛЕДОВАТЕЛЬНОСТИ
Г руппы 

КП
МР!Г '՝\

Г II III IV V

-4.5 2.30
-3.5 — 2.38
-2.5 3.25 3.27 2.92
-1.5 4.29 4.05 3.84
-0.5 5.06 4.63 4.40
+0.5 5.54 5.29 5.30 4.09
+1-5 6.41 6,20 5.76 4.93 4.69"
4֊2-5 6.54 6.23 6.36 5.91 5.05
+3.5 6.98 6.90 6.95 6.43 5.90
+4.5 7.47 7.59 7.59 7.33 7.26
+5.5 7.78 7.88 7.88 7.80 7.79
+6.5 7.50 7.71 7.70 7.89 8.23

Log® (МРИ) + 10: ОБЩАЯ ФУНКЦИЯ СВЕТИМОСТИ
Таблица 3

Мр8 Бартая, 
Харадзе

Van Khiin 
|9|

McCuskey 
|3|

Luyten
[10]

Wanner 
[И)

Суммарная 
средняя

-6 2.25 2.10: 2.20
—5 2.80 3.07: 2.95
֊4 3.42 3.65: 3.58
—3 4.00 4.25 4.12
-2 4.57 4.75 4.70 4.75
-1 5.17 5.07 5.35 5.28

0 5.75 5.68 5.88 6.09 5.83
+ 1 6.35 6.34 6.40 6.49 6.35
+2 6.80 6.77 6.77 6.88 6.80
+3 7.25 6.86 7.01 7.06 7.30 7.17
+4 7.50 7.19 7.16 7.23 7.51 7.45
+5 7.65 7.35 7.20 7.36 7.68 7.60
+6 7.70 7.49 7.45 7.50 7.75 7.70
+7 7.70 7.53 7.67 7.59 7.75 7.70
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Как это видно по данным табл. 3, полученное нами значение функции 
•светимости (первый столбец; данные здесь значения Ф(М) взяты по кри
вой рис. 1) весьма близки к суммарной средней (последний столбец), что 
подтверждает достоверность наших исходных данных.

Общие функции светимости для отдельных групп (табл. 2) представ
лены на рис. 3.

Обращает на себя внимание то обстоятельство, что для первой, вто
рой и третьей групп вид функции светимости одинаков, заметно лишь не
которое уменьшение звезд высокой светимости. Для четвертой же и осо
бенно для пятой группы, т. е. для средних и высоких галактических ши
рот, видны явные различия. В частности, в интервале приблизитель
но— 1<М<4֊2 имеется заметное уменьшение числа звезд.

Чем может быть обусловлено это явление? Проявляется ли здесь тен
денция смешения звезд II населения из галактического гало со звездами 
населения диска? Ведь, наблюдая на разных галактических широтах, мы 
фактически наблюдаем различно отдаленные от плоскости Галактики слои.

А, может быть, мы сталкиваемся здесь с некоторым кажущимся эф
фектом?

В силу того, что речь идет о зависимости от галактической широты, 
здесь не обойтись без видимых эффектов, обусловленных известными фак
торами. Но, наряду с ними, не исключено, что наблюденный эффект неко
торым образом обусловлен смешением звезд II населения. Последний во
прос привлекает к себе внимание в связи с известным исследованием Апгре- 
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на [5]. Вычислив функцию светимости вдоль Z-оси для разных расстояний, 
в интервале 0<М<4֊3, Апгрен получил указание на резкое падение плот
ности, начиная с расстояния 200 пс. Поскольку же это та область, где дл.ч 
сферических скоплений не наблюдаются звезды главной последовательно
сти. автор ищет объяснение этому явлению в смешении со звездами II на
селения.

Как известно, Мак Каски [2] заново проанализировал данные Апгре- 
на и заметил, что в интервале 0<'М<+3 хотя и наблюдается уменьше
ние плотности, но в меньшей степени, чем это значится на опубликованных 
Апгреном кривых.

Если учесть, что Апгрен пользовался не фотографическими, а фотс.- 
визуальными величинами, падение плотности звезд получается приблизи
тельно в том же интервале абсолютных величин, что и у нас.

Построенная нами для звезд главной последовательности функция 
светимости указывает на наличие того же эффекта (табл. 2а. рис .4).

Этот вопрос, естественно, требует дальнейшего исследования. В част
ности, необходимо получить материал, подобный нашему, но с большим 
проникновением, дабы иметь возможность детальнее рассматривать реаль
ные изменения функции светимости в зависимости от расстояния до галак
тической плоскости, вдоль оси 7.

Как видно из рис. 3, 4, пространственная плотность звезд М>---- 1-5
почти вовсе не меняется в зависимости от галактической широты. Если 
учесть, что для этих звезд вообще характерно относительно медленное из- 
՝9—132
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мененне Ф(М) с удалением от галактической плоскости вдоль Z-ocn [2]. 
и, вместе с тем, что для них наше проникновение ограничено для всех групп 
расстояниями приблизительно 100 пс, внутри которых Ф(М) практически 
не меняется [5], полученный нами результат следует считать вполне есте
ственным, и он со своей стороны говорит о реальности указанных законо
мерностей.

Таким образом, вид функции светимости, как мы видели и как это ожи
далось, значительно зависит от галактической широты. Для взятой же ши
роты его следует рассматривать в зависимости лишь от расстояния.

Абасту майская астрофизическая 
обсерватория

ON LUMINOSITY FUNCTION OF STARS

•R. A. BARTAYA, E. K, KHARADZE

On the basis of the Abastumani Catalogue of MK classification for 
10396 stars the luminosity function is constructed for the stars in 42 KA, 
situated almost regularly over the galactic latitudes from — 17 to 
-r 72°. The form of the luminosity function for the middle and high 
galactic latitudes obviously differs from wthat we have for the Sun’s 
vicinity.
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Рассмотрены отношения газовой составляющей массы молодых звездных скопле
ний к их звездной массе. Результаты находятся в прямом противоречии с гипотезой об
разования звезд скопления из первоначально существующего газового облака путем его- 
конденсации и свидетельствуют в пользу гипотезы В. А. Амбарцумяна о совместном 
происхождении звезд и газовых облаков из сверхплотной протозвездной материи.

С целью определения полной массы водородных облаков, связанных со 
звездными скоплениями, в 1965 г. автором [1] были предприняты наблю
дения 14 скоплений типа О в линии излучения нейтрального водорода и в 
непрерывном спектре. Наблюдались скопления NGC 2175, 2264, 2353, 2362, 
3293, 6169, 6204, 6231, 6383, 6514, 6531, 6604, 6611 и 6823, наиболее яркий 
член которых является звездой типа О или ВО. а также два вероятных скоп
ления NGC 6167 и NGC 6200, расположенных вместе со скоплениями 
NGC 6193 и NGC 6204 в области ассоциации в созвездии Жертвенника. Ре
зультаты наблюдений представлены в работах [2—5].

Определение полной массы газа, ассоциированного с открытыми звезд
ными скоплениями, предоставляет возможность проверки имеющей широ
кое распространение гипотезы образования звезд скопления из первона- 
ально существующего газового облака путем его фрагментации и последую

щей конденсации. Такая попытка впервые была предпринята Ф. Дрей
ком [6], который определил массы облаков нейтрального водорода, свя
занных с пятью открытыми скоплениями различных возрастов — от — 10’ 
до ~ 10’ лег, и сравнил полученные результаты с нижними пределами 
масс остаточного от процесса звездообразования газа в соответствующих 
скоплениях, ожидаемых согласно гипотезе образования звезд из газовых 
облаков. Расчгг масс остаточного газа Ф. Дрейк выполнил с помощью 
функции образования Е. Солпитера [71 и функции светимости и диаграммы. 
Рессела—Герцшпрунга для соответствующих скоплений. Исходя из того, что 
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отношение массы обнаруженного г. скоплении газа к звездной массе скопле
ния (Мн/Л7*)> а также к минимальной массе ожидаемого остаточного газа 
(Мн!МР) уменьшается с возрастом скопления, что следовало ожидать при 
гипотезе образования звезд скопления из первоначально существующего 
газового облака, Ф. Дрейк приходит к выводу о том, что обнаруженный в 
скоплениях нейтральный водород действительно является газом, не успев
шим еще сконденсироваться в звезды. Согласно результатам Ф. Дрейка 
отношение Мн!М,. изменяется чуть более 20 раз при изменении возраста 
скопления на три порядка.

Здесь, во-первых, следует заметить, что уменьшение относительного 
содержания газа в скоплениях с увеличением их возраста должно иметь 
место и по гипотезе В. А. Амбарцумяна [8—10], согласно которой звезды 
и газовые облака, входящие в состав звездных ассоциаций и скоплений, 
возникают совместно из сверхплотной протозвездной материи путем взры
ва последней. Газовые облака, образовавшиеся после взрыва сверхплотной 
протозвездной материи могут уходить из скопления. Даже при скорости в 
3 к.ч.'сек за 104 лет такие облака уйдут от места своего образования на 
300 пс. Помимо этого, образовавшиеся вместе со скоплениями газовые об
лака могут просто рассеиваться в пространстве, поскольку, как на это ука
зывает и Ф. Дрейк, внутренние скорости атомов водорода в облаках, опре
деляемые по ширине профилей наблюдаемых линий излучения, много боль
ше параболической скорости. Уже только по этой причине ассоциирован
ные со скоплениями водородные облака должны рассеяться за время по
рядка нескольких миллионов лет.

Во-вторых, как это было показано более поздними наблюдениями с луч
шим пространственным и частотным разрешением [11, 12], массы ней
трального водорода, определенные Ф. Дрейком для случая скоплений /г и 
X Персея и Плеяд оказались в сильной степени завышенными. При исполь
зовании правильных значений масс газовых составляющих рассмотренных 
им скоплений не обнаруживается никакой зависимости отношения Л7н/М+ 
от возраста скоплений.

Нам кажется, что для проверки гипотезы конденсации более целесооб
разно рассмотрение отношений полной газовой массы к звездной массе в 
случае звездных скоплений приблизительно одинакового возраста, по
скольку в этом случае следует ожидать, что рассматриваемые отношения 

должны быть одинакового порядка. В качестве таковых целе
сообразно рассмотреть молодые скопления типа О. Возраст входящих в 
состав О-скоп \ений О—ВО-звезд и их групп (цепочки, группы типа Тра
пеции Ориона) оценивается, как известно, приблизительно в 10° лег. Воз
раст самих скоплений может быть, очевидно, несколько больше, посколь
ку процесс возникновения в них звезд типов О—ВО может быть более дли
телен, чем время жизни таких звезд. Однако отсутствие в скоплениях ти
па О большого количества М-сверхгигантов указывает, что их возраст не 
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может более чем на один порядок превышать возраст О или ВО звезд. По
этому следует ожидать, что в случае молодых звездных скоплений прибли
зительно одинакового возраста, порядка 10’ лет, рассматриваемые отноше
ния Мн]М* нс должны заметно отличаться друг от друга. Кроме того, в 
этом случае на изменении относительного количества газа меньше должен 
сказаться и уход газа из скоплений.

Отношения Mh/A7.s для пяти О-скоплений были рассмотрены ав
тором ранее [13]. Эти отношения очень сильно отличались друг от 
друга — они находились в пределах >10 и <0.05. Но, как выяснилось 
позже, в работе |11] при отождествлении облаков нейтрального водорода, 
ассоциированных с наблюденными скоплениями, была допущена досадная 
ошибка —не была учтена разница в системах радиальных скоростей, при
нятых при оптических и радионаблюдениях. При оптических наблюдениях 
радиальную скорость звезд обычно определяют по отношению к Солнцу, а 
при радионаблюдениях радиальную скорость определяют по отношению к 
местному стандарту покоя. Из-за этого полученные значения масс газовых 
составляющих некоторых скоплений не соответствовали действительности.

Результаты работ [I—5] по определению масс облаков нейтрального 
и ионизованного водорода, ассоциированных с молодыми О-скоплениями, 
позволяют рассмотреть отношения Л/ц/Л/.1։ для достаточно большой вы
борки скоплений с возрастом около 10 ՛—10“ лет.

Для составления отношений Мн'М.:, естественно, необходимо зна
ние и звездных масс скоплений, которые, к сожалению, определяются до
статочно неуверенно. Для шести из исследованных нами скоплений, а имен
но NGC 2264. 2353. 2362. 6531, 6611 и 6823 интегральная звездная масса 
определена К. X. Шмидтом [14] при экстраполяции функции светимости 
соответствующих скоплений в сторону слабых звезд. Для указанных выше 
скоплений Шмидтом получены следующие значения масс: 1000. 925, 1980. 
1340., 11500 и 2000 солнечных масс соответственно. С другой стороны, как 
указывает Б. Е. Маркарян [15], О-скопления. являющиеся ядрами О-ассо- 
циаций. содержат очень небольшое число звезд. Согласно Б. Е. Маркаря
ну, количество звезд в этих скоплениях составляет всего несколько десят
ков и только изредка, как в случае NGC 6231, число звезд скопления мо
жет дойти до 100. А. Р. Хогг [16], производивший подсчеты звезд в скоп
лениях NGC 6167. 6193, 6200 и 6204, дает для количества звезд в этих 
скоплениях следующие значения: 154, 64. 142 и 59. Согласно подсчетам 
Г. А. Мановой |17|, скопления NGC 2353, 6611 и 6823 содержат около 
130. 250 и 200 членов соответственно. По Готцу [18] NGC 2264 содержит 
около 300 звезд, a NGC 6611 —73 звезды, а их массы равны соответствен
но 410 М. и 420 Mq. Количество звезд в NGC 2175 составляет, согласно 
11. Пишмиш [19]. всего 65. В. Е. Говард и А. Т. Янг [20], оценившие мас
су скопления NGC 2264 в 480 ЛЕ, указывают, что масса типичного скопле
ния составляет около 300 Мл. Таким образом, оценки масс звездной состав
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ляющей скоплений, произведенные К. X. Шмидтом, являются, по всей ви
димости, очень завышенными. Исходя из вышеизложенного, мы оценили 
звездные массы исследованных скоплений по количеству известных в них 
звезд, учитывая количество горячих сверхгигантов. Полученные значения 
звездных масс скоплений представлены в табл. 1. Очевидно, что произве
денные оценки звездных масс могут быть, вероятно, до двух-трех раз оши
бочны. Одной из возможных причин ошибочной оценки звездной массы 
скоплений может быть также и присутствие в них вновь оформившихся 
звезд, окруженных плотными глобулами и, потому, не видимых. Но это 
вряд ли может более чем в два раза увеличить звездную массу скопления. 
Однако, как это видно из дальнейшего, ошибки такого порядка в оценке 
звездных масс скоплений в рассматриваемом случае не существенны.

В табл. 1 наряду со звездными массами скоплений представлены мас
сы ассоциированных с соответствующими скоплениями облаков нейтраль
ного и ионизованного водорода по [2—5] и отношения полной газовой мас
сы скоплений к их звездной массе, Л7н/Л/*- В таблице указаны также ти
пы наиболее ранних звезд скоплений, в какой-то мере характеризующие не
большую разницу в их возрастах.

В таблице приведены также данные относительно скоплений Л и у Пер
сея и Плеяд из [13] и NGC 2244 по измерениям Е. Реймонда [21] (HI) и 
Р. Минковского [22], К. Т. Менона [23], В. Вестерхаута [24] и А. Д. Кузь
мина [25] (НП). Значения масс ионизованного водорода, определенные в 
[2—5] для скоплений NGC 2362, 6611 и 6823, в пределах ошибок измере
ний совпадают с сответствующими значениями, определенными Швар- 
цом [26].

Следует заметить, что возраст Плеяд почти на два порядка превыша
ет возраст некоторых из исследованных скоплений.

Верхние пределы массы возможных облаков нейтрального водорода в 
скоплениях, в которых таковой не обнаружен, определены в предположе
нии. что их размеры в три раза превышают размеры соответствующих скоп
лений, что дисперсия скоростей в них порядка 10 км/сек, а яркостная тем
пература меньше 1°К. что является предельной температурой обнаружения 
в наблюдениях [1 — 5]. Аналогичным образом подсчитано и значение верх
него предела массы ионизованного водорода в этих скоплениях.

Как было показано в [4]. известная Трехраздельная туманность свя
зана, вероятно, с одиночной звездой типа 07 и не имеет ничего общего со 
скоплением NGC 6514, существование которого вообще сомнительно. По
этому в табл. 1 приведено отношение массы Трехраздельной туманности 
к массе возбуждающей ее звезды типа 07, принятой равной 50 М. . Анало
гичная ситуация имеется в случае NGC 3293. Здесь также обнаруженное 
облако ионизованного водорода связано с одиночной звездой типа 07, рас
положенной далеко от скопления [3]. В этом случае отношения Л/н/М* 
Приведены в отдельности для скопления и этой одиночной звезды.



Таблица

Скопление, 
NGC

869. 884 
It и 7. 

Персея
2175 2244 2264 2353 2362 3293 6193 6204 6231 6383 6514

Трех раз
дельная 

туманность
6531 5604 6611 6823 Плеяды 6167 6200

Тип наиболее 
ранней заезды ВО.5 Об Об 07 ВО 09 ВО 07 ВО Об 08 07 ВО 07 ВО 08 08 07 В7
Л/нп/^о — 1400 10* 60 10 3 80 2-103 100 Ю 50 459 5-Ю3 5 600 5-103 1.8-103 — 10» 10
Л/Н|/Мэ 500 — 610’ 40 10 3 80 8 10* 400 10 100 * — 5 Ю3 2 103 6 — 10
м»/м® 10* 150 500 450 300 зсо 200 50 200 200 300 200 100 50 200 300 400 300 900 400 400

мнм. 0.5 10 300 0.2 0.1 0.02 1.0 200 2.5 0.1 0.2 2.5 100 0.05 2 250 13 0.01 2.5 0.05
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Рассмотренье табл. 1 показывает, что отношения Л/н/Л/+ меняются 
в очень широких пределах от значения 250—300 в случаях NGC 2244 и 
NGC 6611 до менее, чем 0.05 или 0.02 в случаях NGC 6531 и NGC 2362, т. е. 
отношения МнМ* меняются от скопления к скоплению более, чем на че
тыре порядка. Примечательно, что отношения Мн)М* изменяются более 
чем на три порядка и в случае скоплений, содержащих звезды типов 
Об—08 и, следовательно, имеющих практически одинаковый возраст.

Очевидно, что ошибки определения газовой и звездной составляющей 
масс скоплений никак не могут обусловить огромные изменения отношений 
Мн]М*. Этот результат находится в прямом противоречии с гипотезой 
конденсации, согласно которой отношения Мн М* для рассмотренных 
скоплений должны быть одинакового порядка.

Помимо изменения отношения Мн]М* в больших пределах, чего в 
рамках гипотезы образования звезд скопления из первоначально суще
ствующего облака — путем ее сжатия, не следовало ожидать при почти оди
наковом возрасте рассмотренных скоплений, не менее существенно и пол
ное отсутствие газа в некоторых молодых скоплениях. Верхние пределы 
массы возможной газовой составляющей в скоплениях NGC 2353, NGC 2362, 
NGC 6204 и NGC 6531 меньше одного-двух десятков солнечных масс. 
А ожидаемые, согласно гипотезе сжатия, значения нижнего предела оста
точной газовой массы должны быть достаточно высоки. В случае скопле
ний Й и ■/ Персея и Плеяд эти значения минимальной массы равны соот
ветственно 3600 М. и 60 М.. согласно Ф. Дрейку [6]. Поскольку многие 
из исследованных нами скоплений моложе Й и X Персея, наиболее ранние 
звезды которых принадлежат типу ВО. 5 [27]. и много моложе Плеяд, то 
минимальная остаточная газовая масса в них должна быть порядка не
скольких сотен и даже тысяч солнечных масс.

Можно было бы полагать, что в некоторых скоплениях часть водорода 
находится в ненаблюдаемом молекулярном состоянии. Но это противоречи
ло бы самой идее расчета ожидаемых масс газа в скоплениях, согласно ко
торой остаточный газ в скоплениях потому и является остаточным, что он 
еще не начал конденсироваться в звезды. Если бы наблюдаемый водород 
отсутствовал в относительно более старых скоплениях, то такое допущение 
было бы, возможно, в какой-то мере справедливо. Но, как это следует из 
таблицы 1, газ отсутствует в таком скоплении, как NGC 6204, раняя звезда 
которого принадлежит типу Об и, кроме того, количество газа в относи
тельно более молодых скоплениях с более ранними звездами не обязатель
но превышает таковое для относительно более старых скоплении. Нет ни
какой корреляции и между плотностью ассоциированных со скоплениями 
водородных облаков и типом наиболее яркой звезды скопления.

В качестве другой возможной причины отсутствия газа в некоторых 
молодых скоплениях могут рассматриваться взрывы сверхновых, в резуль
тате чего газ, казалось бы, может выметаться из области скоплений. Если 
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принять частоту вспышек сверхновых в нашей Галактике равной одной 
сверхновой за 50 лет [28. 29], то за 10" лет в каждой из 2000 ассоциаций 
Галактики должно было бы вспыхнуть в среднем по 10 сверхновых, если все 
сверхновые вспыхивают в области ассоциаций, или по одной сверхновой, 
если сверхновые равномерно распределены по всему галактическому диску, 
что менее вероятно. Следовательно, если бы взрывы сверхновых выметали 
газ. то его. практически, не должно было бы остаться ни в одном молодом 
скоплении. Однако сверхновые, по всей видимости, существенным образом 
не выметают газ из окружающей среды. Это следует из работы Галла [30], 
в которой показано, что из-за Релей-Тейлоровской нестабильности, возни
кающей в результате взаимодействия расширяющейся оболочки сверхно
вой с межзвездной средой, в оболочке довольно быстро, через 10'—10’° сек 
после вспышки, образуются волокна. А расширяющаяся система волокон, 
естественно, не может увлечь за собой значительной части газа окружаю
щей среды.

Таким образом, рассмотренные в настоящей статье результаты по 
определению полной массы связанных с молодыми звездными скоплениями 
облаков водорода определенным образом противоречат гипотезе образова
ния звезд скопления путем конденсации газового облака и, тем самым, сви
детельствуют скорее в пользу гипотезы В. А. Амбарцумяна, все более под
тверждаемой многочисленными наблюдательными фактами. По этой гипо
тезе, как известно, образование звезд скоплений и газовых туманностей 
происходит совместно путем взрыва сверхплотного протозвездного тела и 
то или иное количество газовой материи, ассоциированное с каким-либо 
молодым скоплением, зависит от конкретных условий образования этого 
скопления и потому не следует ожидать какой-либо зависимости относи
тельного содержания газа в скоплениях от их возраста или от суммарной 
звездной составляющей их массы. Кроме того, при таком взрывном обра
зовании скопление в целом, вместе с имеющимся в его составе газом, долж
но быть нестационарным и основная часть газа должна иметь скорость, 
достаточную для ухода из скоплния. А это подтверждается наблюдаемы
ми значениями дисперсии радиальных скоростей нейтрального водорода в 
исследованных скоплениях, равными 10—20 км/сек [2—5]. При стабиль
ности скоплений дисперсия не должна была бы превышать 2 км, сек.

В заключение автор выражает признательность Э. Ц. Шахбазяну за 
помощь при выполнении настоящей работы.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория
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ON THE ORIGIN OF STELLAR CLUSTERS

H. M. TOVMASSIAN

The ratios of gas masses of young stellar clusters in relation to 
their stellar masses are considered. The results contradict the hypho- 
theses concerning the origination of the cluster stars from the existing 
gas cloud by means of its condensation and are rather in favour 
of Ambartsumian’s hyphotheses on the common origin of stars and gas 
clouds from a superdense protostellar matter.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

О ВАРИАЦИЯХ СОДЕРЖАНИЯ ГЕЛИЯ В АССОЦИАЦИЯХ 
И СКОПЛЕНИЯХ ЗВЕЗД КЛАССОВ О и В

Л. С. ЛЮБИМКОВ 
Поступила 22 января 1976

Метод, предложенный в [3, 5] для оценки содержания гелия N(He)/N(H) в атмо
сферах звезд спектральных классов Об—В2, продолжен в область более поздних В-звезд. 
Это позволило 1) несколько уточнить значения N(He)/N(H) для О-ассоциацнй и мо
лодых скоплений, рассмотренных ранее, и 2) найти содержание гелия для ряда новых 
групп звезд. Всего исследовано 138 звезд спектральных классов 06.5—В8 и классов све
тимости V—III. Подтверждена обнаруженная в [4, 5] тенденция увеличения содержа
ния гелия с возрастом соответствующих звездных групп.

1. Введение. Исследования последних лет показали, что содержание 
зелия N(He)/N(H) в атмосферах «нормальных» звезд ранних спектраль
ных классов может несколько меняться при переходе от одних галактиче
ских скоплений и О-ассоциаций к другим. По-видимому. впервые на воз
можность таких изменений обратили внимание X. Шипман и С. Стром 
[1], обнаружившие вариации в величине N(He)/N(H) порядка 0.02—0.03. 

■Однако использованный этими авторами наблюдательный материал был не
достаточно точен, поэтому их выводы нуждались в проверке. Позже Д. Пе
терсон и X. Шипман [2] подробно исследовали ряд В-звезд в ассоциациях 
Lac ОВ1, Sco ОВ2 и скоплении NGC 2264 и нашли различия в средних зна
чениях N(He)/N(H), превышающие За, где а—среднее квадратическое 
отклонение.

Дальнейшее изучение этой проблемы требовало более обширного ста
тистического материала. Использовав предложенный нами метод [3], не
сколько усовершенствованный в случае ранних В-звезд, мы определи
ли величину N(He)/N(H) примерно для 100 звезд спектральных клас
сов 06.5—В2 и классов светимости V-Ш, приндалежащих О-ассоциациям 
и молодым скоплениям или являющихся звездами поля (см. [4, 5]). Ока
залось. что содержание гелия увеличивается с возрастом t соответствую
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щих скоплений и ассоциаций от значения N(He)/N(H.) =0.09—0.10 при 
/ = несколько млн. лет до значения N(He)/N(H) =0.13 при /~15 млн. лег. 
причем величина 0.13 характерна также для звезд поля.

Результаты исследований Петерсона и Шипмана [2] и П. Ниссена 
16J как будто подтверждают обнаруженную тенденцию. Действительно, из 
данных Петерсона и Шипмана для Lac ОВ1, Sco ОВ2 и NGC 2264 также 
следует, что более старой группе звезд соответствует большее содержание 
гелия. Согласно Ниссену [6], среднее значение N(He)/N(H) у членов 
скопления Sco—Cen примерно на 0.02 выше, чем у членов более молодого 
скопления NGG 6231. Кроме того, содержание гелия в Sco—Cen оказалось 
таким же, как и у звезд поля, что согласуется с нашим выводом (см. [4, 5]). 
О результатах определения содержания гелия еще для четырех скоплений 
и ассоциаций Ниссен сообщил на III Европейской астрономической кон
ференции (Тбилиси, июль 1975 г.). По его данным при переходе от одного 
скопления к другому величина N(He)/N(H) может меняться на 0.04 Если 
сопоставить данные Ниссена с возрастом t соответствующих звездных 
групп, тогда выявляется та же тенденция роста N(He)/N(H) с увеличе
нием I. Заметим, что примененный Ниссеном метод позволяет надежно 
оценить лишь разницу в содержании гелия у различных звезд, в то время 
как абсолютные значения N(He) N(H) получаются несколько заниженны
ми по сравнению с результатами других авторов.

Метод, предложенный в [3, 5J, оказался применимым к звездам спек
тральных классов Об—В2 и классов светимости V—III. Для них достаточ
но знать спектральный подкласс, чтобы найти эффективную температуру 

1 „,|,ф . При рассмотрении более поздних звезд такой путь определения 
Т .фф становится неприемлемым, так как может приводить к большим ошиб
кам в величине N(He)/N(H). Кроме того, для указанных звезд важно учи- 
1ывать класс светимости. Тем не менее, как показано ниже, метод можно 
модифицировать таким образом, что область его применимости расширит
ся вплоть до поздних В-звезд. Благодаря этому появится возможность изу
чения более старых, чем в [4, 5], звездных скоплений.

2. Метод оценки содержания гелия в атмосферах В-звезд. Основную 
формулу метода

. N (Не)
1? ---------N(H)

У + Ig
W(4471) 
W(H.) (1)— 1

оставим без изменений. Здесь W—эквивалентные ширины линий /. 4471 
Не! и Н |, а величины у и С находятся с помощью моделей звездных ат
мосфер. По определению

W(4471) 
W(H,)

при N(He)
-N (H) 0.10. (2)'
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Вообще говоря, у зависит от эффективной температуры Т»фф и ускоре
ния силы тяжести g, однако при Т»фф 20000°, как показано в [3], эту 
величину с достаточно высокой точностью можно представить в виде функ
ции только одного аргумента, являющегося комбинацией Т»фф и g. При 
Т,фф< 20000 сделать это уже не удается, поэтому в [4, 5] мы ограни
чились рассмотрением звезд класса В2 и более ранних. Для этих звезд до
статочно было знать спектральный подкласс, чтобы найти у и С.

Для звезд более поздних, чем В2, такой способ определения у и С яв
ляется слишком грубым. Здесь прежде всего необходимо подобрать такие 
наблюдаемые параметры, которые позволили бы достаточно точно оценить 
величину Т»фф. В фотометрической системе I'BV таким параметром может 
служить индекс

Q = (U-B)֊ 0.72 (В ֊V), (3)
который 1) не зависит от межзвездного покраснения и 2) в области 
12 000 <Твфф < 25 000 практически линейно связан с величиной (<„фф — 
5040/Г.фф (см., например, [7]). В четырехцветной системе uvby анало
гичными свойствами обладает индекс

[с1] = с1-0.20(6֊у), (4)

где с,= (и—V)—(и—Ь). Действительно, согласно Б. Стремгрену [8], этот 
индекс свободен от влияния межзвездного покраснения. Кроме того, ис
пользуя расчеты Д. Михаласа [9], можно показать, что при фиксироваи- 
ном ускорении g величина [с,] линейно зависит от 9„фф. Этими свойствами 
индексов Q и [с,] мы и воспользуемся.

Как и в [4, 5], величину у будем вычислять по формуле (2) с помо
щью теоретических значений и W(4471). найденных Михаласом
и др. [9, 10] и основанных на уточненной теории уширения линий и на 
моделях атмосфер Михаласа | II], рассчитанных с учетом отклонений ог 
локального термодинамического равновесия. Чтобы метод был внутренне 
непротиворечив, те же модели необходимо использовать и при определе
нии зависимости 0Офф от Q или 0,фф от [с։].

Сравнивая наблюдаемые эквивалентные ширины линий Нз и Нт 
[12. 13], а также наблюдаемый фотометрический индекс [с։] с теоретиче
скими значениями этих величин [9], мы оценили Т «фф и \g g для 31 звез
ды спектральных классов В 1.5—В7 и классов светимости V и IV. На осно
ве этого материала методом наименьших квадратов было получено

0,фф = 0.494 + 0.412 Q; (5)

&»фф = 0.163 4-0.323 (сJ. (6)

Фотометрические индексы Q и [с,] для каждой звезды определялись с по
мощью данных Д. Кроуфорда и др. [ 14].
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Из (5) и (6), в частности, следует, что величины () и [с։] в случае 
В-звезд можно связать линейным соотношением.

Зависимость 0Яф$ от О и от [с,] представлена на рис. 1. Подчеркнем, 
что числовые коэффициенты в (5) и (6) соответствуют сетке моделей Ми- 
халаса [11] и при использовании моделей других авторов положение пря
мых на рис. 1 может несколько измениться (см., например, [7]).

Рис. I. Зависимость величины 0,фф = 504°/Тафф от фотометрических индексов 
Q и [с,]. Прямыми линиями представлены соотношения (5) и (6).

Применяя соотношение (6), а также данные Михаласа и др. [9, 10], 
нетрудно получить следующую интерполяционную формулу:

у = 0.557 - 0.0819 [с, | +- 1.583 [с,]1', (7)

задающую связь между у и [с,] в интересующей нас области спектральных 
классов. С помощью (5) и (6) отсюда получаем аналогичную формулу, свя
зывающую у и Q:

у = 2.136 + 4.033 Q + 2.573 Q-. (8)
Напомним, что в основе вывода (7) и (8) лежат наблюдения звезд клас
сов светимости V и IV. О тех соотношениях, которые имеют место в слу
чае звезд класса светимости III, будет сказано ниже.

В равенстве (1) остается определить величину С. Как и в [3, 5], ис
пользуем для этого результаты анализа звезд с аномальным содержанием 
гелия (у них величина N(He)/N(H) заметно отличается от 0.10). Список 
таких звезд, а также найденные для них значения С приведены в табл. 1.

Представим зависимость С от Q в интересующей нас области Т»ФФ. 
прямой линией. Применяя метод наименьших квадратов, с помощью табл. 1 
получаем

С = 5.03 + 3.54 Q. (9>
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Отметим, что средний разброс указанных в табл. 1 значений С около пря
мой (9) составляет примерно 10%.

Таблица 1
ЗАВИСИМОСТЬ С ОТ <2 ДЛЯ ЗВЕЗД С АНОМАЛЬНЫМ 

СОДЕРЖАНИЕМ ГЕЛИЯ

Звезда
. И (Не) 

М(Н) Источники <2 С

а Эц! ֊2.00 |15) -0.42 3.20
НО 144 941 +1.28 13, 161 ֊0.75 2.58
НО 37 058 -1.43 13. 17] -0.62 3.18

3 Сеп А —1.83 13. 17) -0.50 3.45
НО 133 518 +0.105 [16| -0.68 2.77
НИ 5 206 -0.658 |16| ֊0.65 2.19
НО 184 927 0.00 [18| -0.69 2.23

з Оп Е -0.20 [3. 19) -0.73 2.27
3 Бсо -2.00 |17| —0.54 3.98

НО 144 661 -2.00 117] -0.48 2.99

Из (5), (6) и (9) находим

С = 2.19 + 2.78| С]]. (10)

Таким образом, величины у и С для В-звезд классов светимости V—IV 
вычисляются с помощью соотношений (7) и (10), если известен фотомет
рический индекс [с։], и с помощью соотношений (8) и (9), если известен 
индекс На практике, особенно при исследовании большого числа звезд, 
вместо формул (7)—(10) удобнее пользоваться табл. 2, где приведены 
значения у и С в зависимости от [с,] и С}.

Подавляющее большинство звезд, рассмотренных нами, относится к 
классам светимости V—IV. Однако при оценке среднего содержания гелия 
в скоплении Плеяды из-за малого количества звезд, доступных для при
менения нашего метода, пришлось учесть также несколько звезд класса 
светимости III. При Тэфф < 20000°, как показано в [3], величина у замет
но зависит от ускорения силы тяжести §, поэтому при переходе к классу 
светимости III коэффициенты в интерполяционных формулах (7) и (8) 
должны измениться. Изменение у, в свою очередь, приводит к небольшим 
изменениям в величине С.

Тем же путем, что и при выводе (7)—(10), оценив предварительно 
Т»фф и для 18 звезд, мы получили следующие соотношения для клас
са светимости III:

у = 0.648 - 0.654 [С1] + 2.289 |с։]2; (11)-
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у = 2.498 + 5.458 Q 4֊ 3.928 Q--, (12)
С = 4.96 4-3.64$; (13)

С = 2.03 4֊ 2-77 [с։]. (14)

Отметим. »то при построении интерполяционных формул (7) и (8), а 
также (11) и (12) учитывалось, что ускорение g у В-звезд классов свети
мости V—IV и отдельно III несколько меняется с Т»фф. В среднем же в 
области спектральных классов В2—Вб оказалось, что lgg = 3.5 для звезд 
классов светимости V—IV и lgg = 3.1 для звезд класса светимости III.

ЗНАЧЕНИЯ у и С В ЗАВИСИМОСТИ ОТ 
ФОТОМЕТРИЧЕСКИХ ИНДЕКСОВ [с,] И Q.

Таблиц։։ 2

(<•11 .У с Q </ С

0.10 0.565 2.47 -0.75 0.559 2.37
0.15 0.580 2.61 -0.70 0.574 2.55
0.20 0.604 2.75 -0.65 0.602 2.73
0.25 0.635 2.89 —0.60 0.642 2.91
0.30 0.675 3.02 -0.55 0.696 3.08
0.35 0.722 3.16 -0.50 0.763 3.26
0.40 0.778 3.30 0.45 0.842 3.44
0.45 0.841 3.44 —0.40 0.934 3.61
0.50 0.912 3.58 -0.35 1.040 3.79
0.55 0.991 3.72 -0.30 1.158 3.97
0.60 1.078 3.86
0.65 1.173 4.00

Итак, построенный в [3, 5] метод оценки содержания гелия, приме
ненный первоначально в интервале спектральных классов Об—В2, рас
пространен в область более поздних В-звезд. Если для звезд классов 
Об—В2 величины у и С в соотношении (1) находятся по спектральному 
подклассу, то в области от В1.5 до В7—В8 для этой цели предложено ис
пользовать фотометрические индексы () и [с,]. Для звезд подклассов 
В1.5—В2 пригодны оба способа определения у и С.

Следует отметить, что при тех сравнительно небольших вариациях со
держания гелия, которые обсуждаются ниже, распределение энергии в ви
димой части спектров В-звезд. а значит, и индексы С} и [с,] от величины 
М(Не)/№(Н) практически не зависят (более подробно этот вопрос рас- 

•смотрен в обзоре автора [20]).
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3. Результаты вычислений. Расширение области применимости наше
го метода позволило 1) несколько уточнить значения 1Ч(Не)/М(Н) для 
групп звезд, рассмотренных в [4. 5], и 2) получить оценку содержания 
гелия для ряда новых скоплений и ассоциаций. Результаты вычислений 
представлены в табл. 3.

Таблица 3 
СОДЕРЖАНИЕ ГЕЛИЯ В АТМОСФЕРАХ О- И В-ЗВЕЗД, ВХОДЯЩИХ

В О-АССОЦИАЦИИ И РАССЕЯННЫЕ СКОПЛЕНИЯ ИЛИ 
ПРИНАДЛЕЖАЩИХ ПОЛЮ

Группа звезд Число исследо
ванных звезд N (He)/N(H) Возраст 

(млн. лет)

Ori OBI: в целом 14 0.108+0.007
подгруппы а, 1) 6 0.116±0.008 10
подгруппа с 8 0.102±0.011 6

Lac OBI: в целом 10 0.132+0.007 —
подгруппа а 5 0.142±0.011 16
подгруппа Ь 5 0.121+0.007 12

Sco—Cen: в целом 18 0.130 ±0.009 —
Sco ОВ2 12 0.118±0.011 10
Верхний Центавр 6 0.153+0.011 14

Сер ОВ2 16 0.132+0.010 —
Сер ОВЗ 7 0.095+0.009 6
NGC 2264 (Mon OBI) 4 0.081 ±0,006 1
Per ОВ2 7 0.101+0.009 4
a Per (Per ОВЗ) 6 0.147±0.014 —
Cas—Tau 14 0.118+0.013 —
Плеяды 5 0.141±0.014 30
Звезды поля 35 0.132 ±0.008 —

Наблюдаемые эквивалентные ширины W(HT) и W(4471) в соотно
шении (I) брались из литературы, причем использовались те же источни
ки, что и в [3—5]. Вычисление индекса Q для большинства рассмотренных 
звезд проводилось с помощью данных каталога [21], а также данных 
Кроуфорда и др. [14]. В случае ассоциации Сер ОВ2, скопления 
NGC 2264 и одной из подгрупп звезд в Sco—Cen (Верхний Центавр) при
менялись результаты UBV-измерений [22, 23] и [24] соответственно 
Что касается измерений в системе uvby, необходимых для вычисления ин
декса [ci], то здесь был использован каталог [25]. Заметим, что значения 
N(He)/N(H), найденные для одной и гой же звезды по [с։] и по Q, обыч
но хорошо согласуются между собой. 
10—132
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Почти для всех групп звезд из [4, 5], исключая NGC 2244 и Cas ОВ6, 
было несколько уточнено среднее содержание гелия. Возможность такого 
уточнения связана прежде всего с увеличением числа исследованных звезд 
за счет звезд классов В2.5—В8 (из 138 рассмотренных звезд последние 
составляют примерно половину). Кроме того, при 20000° 5~T311>(p‘_ 25000° 
величина N(He)/N(H) теперь может быть найдена не только по спектраль
ному подклассу, как в [4, 5], но и по фотометрическим данным. Это позво
лило пересчитать содержание гелия для многих рассмотренных ранее звезд 
подклассов В1.5 и В2. попадающих в указанную область Т»ФФ. При этом 
выяснилось, что новые значения N(He)/N(H), как правило, близки к зна
чениям, полученным прежним способом. Отметим, что если для какой-либо 
звезды содержание гелия можно было определить разными способами, 
тогда в качестве искомой величины N(He)/N(H) принималось среднее 
арифметическое.

Уточненные значения N(He)/N(H), приведенные в табл. 3, мало отли
чаются от найденных в [4, 5] даже в тех случаях, когда список исследо
ванных звезд был заметно расширен (LacOBI, звезды поля). Наибольшее 
расхождение составляет около 0.01, что сравнимо с величиной ст, средней 
квадратической сшибкой (последняя также существенно не изменилась). 
Таким образом, выводы работ [4, 5] остаются в силе. В частности, не толь
ко подтвердилось, но даже несколько улучшилось согласие между средним 
содержанием гелия в ассоциации Ori ОВ1 и у звезд АЕ Aur и р Col (соот
ветственно 0.105 и 0.110 [5]), которые, согласно А. Блаау [26], вылетели 
из этой ассоциации 2—3 млн. лег назад. Подтвердилось также согласие с 
оценками N(He)/N(H), выполненными для туманности Ориона.

Кроме уже рассмотренных в [4, 5] ассоциаций и скоплений, содержа
ние гелия было найдено также для следующих систем: ассоциация Per ОВ2, 
скопление a Per (ассоциация Per ОВЗ), группа звезд Cas—Tau и скопле
ние Плеяды. Остановимся подробнее на последнем объекте, представляю
щем особый интерес.

В [4, 5] были исследованы ассоциации и скопления, средний возраст 
' которых колеблется примерно от 1 до 15 млн. лег (по данным Блаау [26]). 
Возраст скопления Плеяды, оцененный по эволюционным трекам наиболее 
ярких звезд, составляет около 30 млн. лег [27]. Таким образом, включе
ние этого скопления в список рассмотренных объектов позволяет просле
дить изменения величины N(He)/N(H) на промежутке t, вдвое большем, 
чем в [4, 5].

Ярчайшие звезды в Плеядах имеют спектральные классы Вб—В8, тэ 
есть лежат на самой границе области применимости нашего метода (ука
занная граница определяется тем обстоятельством, что расчеты Михаласа 
и др. [9—11], положенные в основу метода, были выполнены при Тпфф 
2s 15000°). В сзязи с этим для анализа удалось отобрать лишь семь звезд 
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с известными эквивалентными ширинами \V(H։) и W(4471), а именно: 
16—20 Тан, 23 Таи и 25 T) Таи. Значения W(H.) и W(447t) для них 
приведены у А. А. Боярчука [28], И. М. Копылова [12] и У. Зиннерста- 
да [29].

Некоторые из этих звезд принадлежат классу светимости III. Как от
мечалось выше, специально для этого случая были выведены соотношения 
(11)—(14). Кроме того, три звезды (17 Таи, 23 Таи и 25 ц Таи) отно
сятся к типу Ве. Известно, что показатели цвета у Ве-звезд, вообще го
воря, отличаются от показателей цвета у обычных звезд класса В (см., на
пример, [30]). А это, в свою очередь, может приводить к систематическим 
различиям в индексах Q и [с,]. Чтобы выяснить этот вопрос, было прове
дено сравнение распределений величин Q и [с,] по спектральным подклас
сам у Ве-звезд и нормальных В-звезд. Индексы Q и [с,] вычислялись с по
мощью данных Кроуфорда и др. [14. 31]. Оказалось, что в области В1—ВЗ, 
в которую попадает свыше 80% Ве-звезд [30]. значения Q и [с,] у по
следних лежат систематически ниже, чем у обычных В-звезд, причем рас
хождение уменьшается при переходе от подкласса В1 к подклассу ВЗ. С дру
гой стороны, в подклассах В4—В8 систематические отличия между В- ՝л 
Ве-звездами отсутствуют. Как раз в эту область попадают три упомяну
тые выше Ве-звезды. принадлежащие подклассам Вб и В7. Специальное 
исследование показало, что в подклассах Вб—В7 отсутствует также систе
матическое разхичие в отношении W(4471)/W(H,) между Ее-звездами 
и нормальными В-звездами. Таким образом, трудно предположить, что 
исходные данные, используемые при определении содержания гелия у трех 
Ве-звезд из скопления Плеяды, заметно искажены влиянием околозвезд
ных оболочек. Отметим, что при выводе среднего значения N(He)/N(H) 
для других скоплений и ассоциаций Ве-звезды обычно не учитывались.

Две звезды в Плеядах, 16 Таи и 20 Таи, показали значитехьный 
дефицит гелия. Если значения \\ (Н ;) и \\ (4471) для них взять у Зин- 
нерстада [29], тогда N(He)/N(H) =0.001 для 16 Таи и \’(He)/N(H) =0.06- 
для 20 Таи. Однако, если для 20 Таи воспользоваться более точными дан
ными С. Ш. Хуана и О. Струве [32]. тогда для нее. как и для 16 Таи, по
лучим N(He)N(H) =0.001. Отметим, что линия К 4471 у 20 Таи показы
вает нерегулярное колебания с характерным, временем порядка 2-х часов 
[33]. Так как для анализа отбирались только «нормальные» звезды, две 
указанные звезды при выводе среднего содержания гелия в Плеядах были 
исключены, а значение N(He)/N(H), приведенное в табл. 3, найдено по пя
ти оставшимся звездам.

Как уже отмечалось, наиболее яркие звезды в Плеядах имеют спек
тральные классы Вб—В8. В скоплениях более старых, чем Плеяды, В-звез- 
ды главной последовательности вообще не наблюдаются, так как время пре
бывания звезд класса В на главной последовательности меньше возраста* 
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1 рассматриваемых скоплений. В таких скоплениях могут присутствовать 
A-звезды, однако в спектрах последних уже нет заметных линий гелия. Из 
■сказанного следует, что мы охватили практически всю область спектраль
ных классов, в которой возможна оценка величины N(He)/N(H), и весь 
интервал /, на котором можно проследить изменения этой величины.

4. Обсуждение результатов. Из табл. 3 видно, что среднее содержание 
гелия меняется от одной группы звезд классов О и В к другой, причем в 
ряде случаев различие превышает 3<т. В [5] показано, что причиной тако
го расхождения не может быть неодинаковое распределение исследуемых 
звезд по скоростям вращения. К аналогичному выводу пришли Петерсон 
и Шипман [2]. Различия в содержании гелия, обнаруженные для разных 
групп звезд, также трудно объяснить разным распределением числа звезд 
по спектральным подклассам в этих группах (см. [5]). С другой стороны, з 
[4. 5] выявилась тесная связь между величиной N(He)/N(H) и возрастом 
t соответствующих звездных групп. Теперь мы имеем возможность рас
смотреть зависимость N(He)/N(H) от t на основе более обширного мате
риала, содержащегося в табл. 3.

Оценки возраста t, выполненные для одних и тех же ассоциаций и 
скоплений разными авторами, могут существенно различаться между со
бой. Для нас важно иметь однородную сводку данных, поэтому, как и в 
[4, 5]. воспользуемся значениями t. содержащимися в статье Блаау [26] 
Для Плеяд, как уже отмечалось, принят возраст / = 30 млн. дет, приведен
ный у О. Эггена [27]. По-видимому, эта оценка лучше других соответствует 
системе данных Блаау (отметим, что предшествующие оценки давали вели
чину t — 100 млн. лет). Значения t приведены в последнем столбце табл. 3.

Зависимость среднего содержания гелия в атмосферах звезд ранних 
спектральных классов от возраста соответствующих звездных групп пред
ставлена на рис. 2. Остановимся на главных выводах, вытекающих из рас
смотрения этой зависимости.

Подтверждается обнаруженная в [4, 5] тенденция увеличения 
N(He)/N(H) с ростом t. Наименьшее значение N(He)/N(H) =0.08 полу
чено для скопления XGC 2264, возраст которого также оказался наимень
шим (/=1 млн. лет). Наибольшее значение N(He)/N(H) =0.14—0.15 ха
рактерно для тех групп, возраст которых t 15 млн. лет. Интересно, что 
возрасту /~15 ,идн. лет (Верхний Центавр, Lac OBIa) и возрасту t = 30 
млн. лет (Плеяды) соответствует практически одно и то же содержание ге
лия. Если значение N(He)/N(H) найдено для Плеяд достаточно точно, 
тогда отсюда следует, что возрастание содержания гелия в атмосферах 
«нормальных» звезд ранних спектральных классов, лежащих вблизи глав
ной последовательности, к моменту 15 млн. лет заканчивается.
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На рис. 2 не представлено скопление a Per. Вероятно, по возрасту оно 
лежит между Sco ОВ2 и Плеядами (см. [34]). Тогда найденное для него 
значение N(He)/N(H) =0.15 вполне соответствует общей зависимости.

возраст ИО’лет)

Рис. 2. Содержание гелия в группах звезд разного возраста.

Группа звезд Cas—Tau, по словам Блаау [26], возможно, являете.« 
примером такой системы, звезды которой когда-то образовывали О-ассо- 
циацию, однако за прошедшее с тех пор время успели сильно разойтись в 
пространстве, и сейчас мы с трудом обнаруживаем следы их общего проис
хождения. В этсм случае средний возраст Cas—Таи должен заметно пре
вышать 15 млн. лет. Однако родственность звезд, входящих в группу 
Cas—Tau, не подтверждается фотометрическими исследованиями [35], а 
в списке МАС [36] она отнесена к числу сомнительных ассоциаций. Если 
бы возраст звезд этой группы действительно был заметно больше 15 млн. 
лет. тогда в соответствии с найденной зависимостью мы должны были бы 
получить для нес N(He)/N(H) = 0.14—0.15. Но результат оказался иным: 
N(He)/N(H) =0.12. Хотя различие здесь и невелико по сравнению с а, 
тем не менее оно скорее подкрепляет сомнения в реальности этой группы, 
чем подтверждает предположение Блаау.

В [5] показано, что содержание гелия хорошо коррелирует с линейны
ми размерами подгрупп звезд в О-ассоциациях. В среднем, чем больше раз
меры подгруппы, тем выше значение N(He)/N(H). Объяснение этой зави
симости связано с тем обстоятельством, что размеры подгрупп звезд з 
ассоциациях, по-видимому, увеличиваются с возрастом (см., например, 
[26] ). С помощью табл. 3 можно убедиться, что рассеянные скопления уже 
не подчиняются этому закону. Действительно, для скоплений Плеяды и 
NGC 2264 получены совершенно разные средние значения N(He)/N(H) 
(соответственно 0.14 и 0.08), в то время как диаметры их примерно одина
ковы ( ~ 5 пс) Таким образом, зависимость содержания гелия от разме
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ров соответствующих звездных группировок носит менее общий характер, 
чем зависимость N(He)/N(H) От /.

Как отмечено в [5], различия в содержании гелия, присущие группам 
звезд разного возраста, не могут быть результатом изменения величины 
N(He)/N(H) в межзвездной среде. В противном случае пришлось бы при
нять, что содержание гелия в межзвездной среде в течение последних пят
надцати миллионов лет довольно быстро уменьшалось. Более вероятным 
кажется предположение, что найденная зависимость отражает реальные из
менения химического состава, происходящие со временем в атмосферах 
звезд ранних спектральных классов и, по-видимому, связанные со звездной 
эволюцией-

Увеличение содержания гелия в атмосферах горячих звезд с их возрас
том легко объясняется, если допустить, что из внутренних слоев звезды, 
обогащенных гелием за счет ядерных реакций, небольшая часть вещества 
выносится на поверхность. Возможно, такой перенос массы связан со сла
бым перемешиванием, при котором эволюционные треки звезд заметно не 
меняются. Как отмечалось, выше, если значение N(He)/N(H) для Плеяд 
найдено достаточно точно, тогда рост содержания гелия продолжается не 
более 15 .млн. лег (по шкале Блаау [26]). Следовательно к этому моменту 
обмен веществом между внутренними и внешними слоями звезды прекра
щается.

Другое возможное объяснение найденной зависимости связано с про
цессами диффузии, подобными тем, которыми пытаются объяснить анома
лии химического состава у Ар-звезд.

В заключение следует подчеркнуть, что обсуждавшиеся выше резуль
таты относятся к обычным звездам спектральных классов Об—В8 и клас
сов светимости V—III. Вместе с тем известно относительно небольшое ко
личество пекулярных звезд ранних спектральных классов, показывающих 
значительный избыток или дефицит гелия. Причины таких аномалий не 
всегда еще достаточно уверенно выяснены.

Крымская астрофизическая 
обсерватория

ON THE HELIUM ABUNDANCE VARIATIONS IN THE 
ASSOCIATIONS AND CLUSTERS OF OB STARS

L. S. LYUBIMKOV

The method proposed in [3, 5] for helium abundance determination 
in atmospheres of O6-B2 stars is extended to the region of later В 
stars. As a result of this procedure 1) more accurate N (He)/N (H) 
values are obtained for О-associations and young clusters considered 
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earlier and 2) helium abundance is determined for some new groups of 
hot stars. On the whole 138 stars of spectral types O6.5-B8 and lumi
nosity classes V—III are investigated. The conclusion of previous works 
[4, 5] that helium abundance tends to increase with the age of stellar 
groups is confirmed.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР
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ИНЕРЦИОННЫЙ МЕХАНИЗМ ГЕНЕРАЦИИ 
МАГНИТНОГО ГЮЛЯ В ПУЛЬСАРАХ

Д. М. СЕДРАКЯН, К. М. ШАХЛБАСЯН. Р. РУДОЛЬФ 
Поступила 8 июля 1975 

Пересмотрена 1 ноября 1975

Рассмотрен инерционный механизм генерации магнитного поля в пульсарах. Пока
зано. что при на\ичпп малой концентрации электронов по отношению к барионам воз
можна генерация магнитных полей порядка 10'° гаусс в электронно-барионной фазе. 
Время нарастания магнитного поля составляет 1034-10։ дет.

1. Введение. В работе [1] был предложен инерционный механизм гене
рации магнитного поля и оценено стационарное значение магнитного поля. 
Остался открытым вопрос о возможности нарастания поля до этого зна
чения. Не было определено время нарастания поля. Этим двум вопросам 
посвящена данная статья.

Мы считаем, что пульсар является вращающейся нейтронной звездой, 
состоящей из твердой коры, которая имеет внутреннюю «Аеп» и наружную 
«Ае» фазы, и электронно-барионной жидкости [2].

Из наблюдений за пульсарами известно, что их период со временем 
увеличивается. Предположим, что это есть следствие уменьшения угловой 
скорости коры пульсара. Мы покажем ниже, что электронная вязкость в 
электронно-барионной фазе гораздо больше барионной. Тогда изменению 
движения коры сначала будет следовать электроны, потом—барионы. Вслед
ствие относитехьного движения электронного и барионного газов появится 
азимутальный электрический ток, который приведет к появлению магнит
ного поля. Это один из известных эффектов генерации магнитного поля, 
обусловленный различием значений коэффициентов вязкости для компо
нент с разными знаками заряда [12]. Нами будет показано, что в изве
стную формулу для магнитного поля (30) вместо массы протона войдег 
эффективная масса — трПп1п։.
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В начале эгой работы обсуждается, при каких условиях динамическая 
вязкость электронов больше динамической вязкости барионов. При этом 
предполагается, что все компоненты электронно-барионного газа являются 
сильно вырожденными и нерелятивистскими. Далее, используя соотноше
ния между вязкостями, выводится обобщенный закон Ома. Потом решает
ся пространственно-временное уравнение для магнитного поля и обсужда
ются возможности получения сильных магнитных полей в пульсарах.

2. Электронная и барионная вязкости в нейтронных звездах. В рабо
те [3] показано, что динамическая вязкость сильно вырожденного нереля-՜ 
тивистского ферми-газа имеет вид:

Г" ՝՜՜ 100т*(ЛГ)2з?2(7;) (1}

где < = е, В: В—обозначает определенный сорт барионов, /п,—масса части
цы. п,—плотность частиц. Т—температура газа, к—постоянная Больцмана,

1 
4(Зп=)2'3п?3՜/.?՜’

«,=(-<• '•’й <3> 
( е", I = е

>. _ ( 'в՝ I — В
I . 1 = е .

Здесь ё — постоянная сильного взаимодействия, — 1.25-10 13 см — ра
диус действия ядерных сил, — радиус Томаса-Ферми для электронов 
При получении формулы (1) для коэффициента вязкости барионов и элек
тронов методом Чемпмэна—Энскога [3] были использованы соответственно 
ядерный потенциал Юкавы

^(г)=֊(^/г)е 
и экранированный кулоновский потенциал 

_ г 
и<г) = -(е-/г)е \

Из вида потенциалов видно, что коэффициенты вязкости барионов 
и электронов отличаются друг от друга значениями параметров е, 
ё, /■«» 'в- Используя формулы (1)—(3), получаем
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/ п«\3/тя V(£_ \։
\«в/ ./ \ е- / ^(Те)

Рассмотрим три случая, которые понадобятся нам в дальнейшем. Если 
барионный газ состоит из нормальных протонов и сверхтекучих нейтро
нов, то есть вязкость барионов равна вязкости протонов, так как 
вязкость сверхтекучих нейтронов равна нулю. Тогда при п,=пР из форму
лы (4) получаем:

(5)

Соотношение (5) удовлетворяется для всех плотностей, рассматри
ваемых нами.

Если же нейтроны также нормальные, то вязкость барионного газа 
равна вязкости нейтронного газа, — ?]п, Принимая п„ = 1038 см՜3, 
§"1е2 = 14-137, 'н — 1.25-10՜13 см, получим 7п = 0.085, <?(!„) = 0.08.
Тогда условие (5) выполняется при плотности электронов

2(Зг-)83й'л3„
225-9к֊еЪп*г (■?,,)

2 I3/7
I =^9 10’" см֊3.

Наконец, если барионный газ состоит из нейтронов, протонов и 
Е՜ гиперонов, причем п„ = пр = п. — п/3, то для оценок можно заме
нить такую смесь газом, состоящим из одного сорта частиц, массы 
тн — (т„ 4֊ тР + /пх)/3 — 1025 Мэв и плотности п. Принимая, что 
л = 10’8сл1 3 и учитывая, что >,=8.88-10 ~՜" см՜2, получим Ч։
даже тогда, когда плотность электронов на десять порядков меньше 
плотности нейтронов.

3. Обобщенный закон Ома в электронно-барионной фазе. Напишем 
уравнения движения для электронов и барионов с учетом вязкости, учи
тывая. что плотность и температура постоянны во времени и в простран
стве.

Р + р,(и,V) V. = — еп, ( Е 4֊ — 4՜ Е, — (6)
д1 \ с /

ре -4- РвСод?) = еп. (Е 4- — \юнН А -г Ев 4՜ Рве- (7) 
с*/ \ с /

Здесь р(—плотность массы, Рв*—плотность полного импульса, ■при
обретенного барионами в результате столкновений с электронами, Е< — вяз
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кая сила, представляющая производную вязкого тензора натяжений по 
координатам. Отметим, что при получении системы уравнений (6) и (7) 
учитывалось, что из-за сильного взаимодействия все барионы движутся 
одинаковым образом (времена релаксации барионов порядка 10 17 сек [4]).

Вещество звезды считается нейтральным.
Складывая уравнения (6) и (7), получаем

+ — [;//] + А 4-Ав, (8>
с

где р = Рг4'Рд> и~ (Р«и'+ рвид)/р—скорость центра масс, ] = еп,(ун -г>г)— 
плотность тока. Умножая уравнение (6) на рд и вычитая его из урав
нения (7), предварительно умноженного на р։, имеем:

— Ц- 4 Р,РВ 1(^7)^ — (гл.?) = рп.е£ 4՜ ^-^[։'ДА]4-
епе (И с

, (9)еп, ‘п - — - - —
4--------- ] 4՜ Р,^՛В — ' 4՜ р/’йе

С

Складывая уравнения (8) и (9) и учитывая, что | /\| | Гц | (это сле
дует из формулы (5)), получаем уравнение для тока:

Здесь мы подставили [5]

Р еГ։г ~
3

где о — проводимость вещества в электронно-барионной фазе. В формуле

(10) член (— твфф/е)[2г] представляет собой напряженность эффектив
ного электрического поля, обусловленного силами инерции, где тВфф=рв/пе. 

Скорость движения вещества и = [Ог], где Я(0— угловая скорость элек
тронно-барионного газа. Так как эта фаза замедляется позже, чем внешняя 

кора, то О отличается от наблюдаемой угловой скорости пульсара О0(0- но 
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естественно предполагать, что Й, = Q. В дальнейшем принимаем, что 

Q (tf <2 (0)е՜— —2(0)е 'в։, где '1 — р/р = const, 2=2"/р, причем 
р — период пульсара.

Холловский член в формуле (10) (zn։ э/еср) [у//] всегда мал по срав
нению с другими, так что мы им пренебрегаем, а также отбрасываем послед
ний член, потому что он в дальнейшем тождественно обращается в нуль. 

Решение уравнения (10) с начальным условием /(/=0)=0 имеет вид:

;(г, /) = ₽е-?'Г ^(£-֊-^^[27] + —[[Sd/7]U, (11)
Jie с
о

где

еу
П1с /Пэфф

4. Решение уравнений Максвелла. Напишем уравнения Максвелла для 
рассматриваемого случая. Полная система уравнений поля внутри звезды 
«сть

- 4՜ ■*SH = - — rot у, 
с

div Н = 0,

(12)

(13)

rot Н = 1 дН 
с dt

(14)

где плотность 1ока задается уравнением (11). Компоненты тока у, и у0 
положим равными нулю. Тогда, учитывая, что из-за симметрии задачи все 
физические величины не зависят от азимутального угла (р, из уравнений 
Максвелла получим, что Н. = 0.

Из формулы (11) также следует

2 
Е, — — гНц$)п Ъ, 

с
2
— гНг5 ՝1п 0. 
с 

( ..‘)
Подставляя (15) в уравнение (14), получим:
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sin 9 (гг/4 ) = — sin 0). (16)'
dr ди

Условие (16) совпадает с уравнением ( I3). Выражение для тока (11) мож
но преобразовать к следующему виду:

t
f е3 (яД ֊ -^^[2 г] ) d-. (17)
J I е )о

Используя формулу (17), получим уравнение магнитного поля:
t

Д/У — «W—а2Ре՜3* е3՜//«/՜ + F2 (0) (е - е՜3'), (18>
О

где зг — 4~ар/с2, /?= 8“ЮТ„фф/ес. При выводе уравнения (18) учиты
валось, что Решение этого уравнения будем искать в виде

03 _
֊ Н.г ■'+ (19)-

п—О

где Н„ не зависит от времени. Подставляя (19) в (18), получим следую
щую систему уравнений:

Д/Уа + = - Г‘2 (0),

Д//„ = а2 Н„ — (20)
п

Эта систем! уравнении является приближенной, так как мы предпола
гаем, что р, Т, о не меняются в пространстве и во времени. Поэтому нахож

дение точного решения не имеет особого смысла. Принимая, что = 

= - Н,и/К2, где R радиус звезды и учитывая, что л2 R2 >1, получим

(21 >

Окончательно имеем:

е (22)
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Др0 + ,?Н0 = -FQ (0) (23)

div Но = 0. (24)

Магнитное поле в (22) состоит из двух слагаемых. Первое слагаемое с 
скобках описывает уменьшение магнитного поля из-за джоулевых потерь, а 
второе — инерционный источник магнитного поля. Пеле достигает макси
мума при/ — '■> ' и существенно не меняется, пока Л^4по/?>'с2~ Ю’-т-10’ 
.лет, если R ~ 10“ см, п^> 102՝1 сек՜1 [6]. Величина о ' различна для раз
ных пульсаров, однако для большинства из них она изменяется в интервале 
Ю’-гЮ" лет.

Для нахождения величины магнитного поля на поверхности звезды 
нужно получить решение уравнения (23) и сшить его с решением внешней 
задачи. Аксиально-симметричное решение уравнения (23) имеет вид:

Яо г = 25 cos 6 2 (0) cos О,
(M e'.

rr о /з2(/֊г) . r. 2тЭффс 6 ... . (
Ho. i, — В ------ ----------------pj- sin 'J--------- x’ (0) sin 0,

().r)32 (Jr)12 ea

где УДх) сферические функции Бесселя, В постоян-

ная интегрирования.
Решение уравнений магнитного поля вне звезды

ДЯ„ = 0,
(26)

div//,, — 0,

будем искать в виде

/=1,1՝
2 2 /

Тогда для Н получаем дипольное решение:

//г = — cos 6 , 
г3

(27>
Hj = — sin 0 .

г։
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Из условий сшивки определяем дипольный момент р и постоянную 
интегрирования В

шяфФс2(с1У'/?’/5з(^)
р- ' ей /,2 (л/?)՜

,, . , (28)
о Зл1ЯффС (//?) 12(0)

/։,2 (>/?) ’

Магнитное поле на поверхности звезды определяется следующей фор
мулой:

т.Ффс2(0) ,| 1 _|֊3со5։0. (29)

Учитывая асимптотику сферических функций Бесселя, окончательно полу
чим:

н =

уу __ таФФс д (о) 

е
при (30)

з-/п:,фф;/е-2 (0)
5ес

при (31)

Здесь 2 (0) = 2 (0) й
Второй случай, наверно, не реализуется, потому что из условия 

л/?"С 1 следует, что время возрастания поля больше времени жизни пуль
саров, то есть й 1 3>4яо/?’/с։~ 10” дет.

5. Эффективная масса. Угловая скорость вращения 12(0) не может 
превзойти 10' сек՜1, так как £2(0)/?<с. Это означает, что большие магнит
ные поля могут генерироваться только при наличии больших эффективных 
масс. Большие эффективные массы получаются тогда, когда в электронно
барионной фазе плотность электронов гораздо меньше плотности барионоз. 
В обычной «пре» фазе отношение л„/п,~ Ю’ [2], тогда магнитное поле 
не может превосходить 10’ гаусс. Поэтому обсудим некоторые возможности 
увеличения эффективной массы.

Рассмотрим сначала нейтронные звезды, у которых нет гиперонногэ 
ядра. Допустим, что нейтроны находятся в сверхтекучем состоянии, а про
тоны— в нормальном [7]. Получим химический потенциал нейтронов в 
сверхтекучем состоянии. Используя определение [8] и то обстоятельство, 
что при 7 -֊0 энтропия 5—>0, имеем для химического потенциала следую
щее выражение:

(32)
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где IV —плотность энергии. Согласно теории БКШ [9] разность плотно
стей энергий нормального и сверхтекучего состояний равна

1ГН-1ГС= Ал/(о)д2. (33)

Здесь .'V (0) т’п рп/2~2113 — плотность одночастичных состояний с дан
ной ориентацией спина, взятых на поверхности Ферми, До-- энергети
ческая щель нейтронов при 0 К, рп— Ферми-импульс нейтронов, т‘п— 
эффективная масса нейтрона. В работе [10] приводятся оценочные зна
чения матричного элемента взаимодействия И — 2-10 '՜ эрг-см3 и 
Л/(0) = (0.5 -+- 2) • 1042/ эрг~х см 3 для „пре“ фазы нейтронных звезд. 
Следовательно Л/(0) 1, и можно использовать для оценок фор
мулу для величины щели теории БКШ в случае сильной связи [9]

До = вЛ(О)И, (34)

где £0 = рп11/т’։а ширина эффективной области взаимодействия [10], 
а = 10 11 см — радиус действия ядерных сил. Подставляя (33) и (34) 
в формулу (32), получим

5т’ И2р2= 16Р^‘ <35>

С учетом формулы (35) уравнение, определяющее концентрацию частиц в 
«пре» фазе [2],сведется к виду

р2 р2 5тп* И2р՝
тРс֊ + + ¥„ (0) + е. = т„сп- + ֊ + К (0) - • (36)/т 1о а ՛•

Здесь т’— эффективняя масса протона, г, — Ферми-энергия электро
нов, рп и рр Ферми-импульсы нейтронов и протонов, ИДО)—по
стоянная часть потенциала, не зависящая от импульса. Далее мы бу
дем считать, что И„ (0) — И,, (0). Для плотности нейтронов п„ находим

П" З֊2/։3

(т„ — тр)с~ — е,—

"5т՝^2 1
16 а2։։4/!4 2т'п

(37)

При пе = пр — 1030 см 3, К=2 10 4~эргсмя, а = 1.93 • 10՜1 ’ см [10], 
т'։ = 0.7 т„ получаем для плотности нейтронов 1018 см՜3. Таким об
разом, относительная концентрация п„/п, может быть порядка 108, 
11-132 
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что приводит к магнитному полю порядка 10ь гаусс. Приведенная 
оценка щели является весьма грубой, и этот вопрос требует даль
нейшего количественного рассмотрения.

Если нейтроны также являются нормальными, а И„ (0) и И„ (0) 
зависят от отдельных концентраций п„ и пР, то возможно, что ИДО)^ 
== Ир(0). При | V,, (0) | — | (0)| ^70 Мэв плотность нейтронов мо
жет быть на 7 4-8 порядков выше электронной.

В работе [11] рассматривается „пр՜՜“ фаза, которая состоит из ней
тронов, протон.» и ~~ -мезонов. Здесь малая добавочная концентрация 
электронов тож՞ может привести к большим эффективным массам. Для ко
личественного определения эффективной массы необходимо рассмотреть 
термодинамическое состояние смеси из нейтронов, протонов, электронов и 
“--мезонов.

Рассмотрим теперь нейтронные звезды с гиперонным ядром. Для про
стоты будем считать, что имеются только нейтроны, протоны, электроны и 
- -гипероны. Уравнения, определяющие плотность этих частиц имеют 
вид [2]:

т„с~ 4՜ 2 Т„ 4՜ И„ (0) = пгвс՜ + 2 7р 4֊ (0) 4՜ £<-

т,,с2 4՜ 2 Тп 4՜ (0) = т, с2 4՜ 2 7’: 4՜ Их(0)—ее
(38) 

пР = п< 4՜ Лг

/1 р т՜ п п 1՜ а V — а

где Т ֊= р'^гп, и — полная концентрация барионов. Принимая

Ип (0) р т„с՜ ~ трс2 4՜ (0)»

получим

Л --- | И. (0)|-| V,, (0)|= (тп,. - т„) сг — З2'3“4'3 Л2«2'3 т՝՜ ~֊т"— (39) 
■ т^гпп

Отсюда для п — 1038, 10за, 1О40 см՜3 получаем Д = 250; 218.6; 75.5 Мэи 
соответственно. Если из-за разности масс нуклона и - -гиперона Д 
может достигать таких значений, то концентрация электронов будет 
малой и возникнут магнитные поля порядка 10ь 1010 гаусс.

Ереванский государственный
университет
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INERTIAL MECHANISM OF THE MAGNETIC FIELD 
GENERATION IN PULSARS

D. M. SEDRAK1AN, К. M. SHAHABASS1AN. R. RUDOLPH

Inertial mechanism of the magnetic field generation in pulsars is 
considered. It is shown, that when the concentration of the electrons 
is less than the concentration of the barions, generation of the magnetic 
field of the order of 1010 gauss is possible. The time of increase of the 
magnetic field is 10s 10’ years.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

О СНЯТИИ ВЫРОЖДЕНИЯ И ПРИБЛИЖЕНИЯ ИДЕАЛЬНОГО 
ГАЗА ДЛЯ ЭЛЕКТРОНОВ ХОЛОДНОЙ ПЛОТНОЙ ЗВЕЗДЫ 
С ВМОРОЖЕННЫМ СВЕРХСИЛЬНЫМ МАГНИТНЫМ ПОЛЕМ

Г. А. ШУЛЬМАН. В. С. СЕКЕРЖИЦКИЙ
Поступила 31 января 1975 
Пересмотрена 19 мая 1975

В работе вычислен уровень Ферми холодного релятивистского электронного газа а 
сверхсильном магнитном поле. Показано, что сверхсильное магнитное поле способствует 
снятию его вырождения. Определяется значение напряженности магнитного поля, сни
мающее вырождение релятивистского электронного газа при массовой плотности ве
щества, соответствующей порогу появления свободных нейтронов. Сравнением кулонов
ской энергии электронов с их фермиевской кинетической энергией в сверхсильном маг
нитном поле, оценивается предельное значение напряженности магнитного поля, при ко
тором ультрареля гивнстский электронный газ перестает быть идеальным.

1. Введение. Как известно, у поверхности открытых недавно пульсаров
напряженность магнитного поля достигает величины порядка 101 * * * * * * * * 10—10“ гс,
а возможно и большей. Вполне вероятно, что магнитное поле пульсара
вморожено в вещество.

Согласно [1], в астрофизических коллапсирующих объектах возмож
ны вмороженные магнитные поля, достигающие колоссальной величины.

Это обстоятельство и позволяет поставить вопрос о свойствах плотно
го вещества в присутствии сверхсильных магнитных полей.

Некоторые задачи, связанные с исследованием свойств электронного 
газа в широком интервале температур и плотностей при наличии квантую
щих магнитных полей и некоторые их астрофизические приложения рас
сматривались в [2—4].

Свойства холодного релятивистского электронного газа в квантующих 
и сверхсильных магнитных полях и некоторые их астрофизические прило
жения были рассмотрены ранее в [5—8].

В этой работе мы определим уровень Ферми холодного релятивистско
го электронного газа в сверхсильном магнитном поле и покажем, что сверх
сильное магнитное поле способствует снятию его вырождения.
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Затем мы оценим напряженность вмороженного сверхсильного магнит
ного поля, которое снимает вырождение релятивистского электронного газа 
в недрах холодной плотной звезды при плотности вещества, соответствую
щей порогу появления свободных нейтронов. Далее мы определим усло
вия, изменяющие приближение идеального электронного газа в сверхсиль
ных магнитных полях.

Мы исходим из предположения, что плотное вещество холодной звезды 
полностью ионизировано, электроны свободны и имеют релятивистские 
энергии.

Под квантующими магнитными полями понимаем такие поля, в резуль
тате действия которых на свободный электрон возникают квантованные 
уровни энергии Ландау. Под сверхсильны.ми магнитными полями будем 
понимать такие поля, которые заметным образом изменяют химический по
тенциал и энергию холодного релятивистского электронного газа.

Задача о вырождении холодного нерелятивистского электронного газа 
в магнитном поле рассматривалась в [9].

2. Сверхсилъное магнитное поле для холодного релятивистского элек
тронного газа и снятие вырождения. Если релятивистский электронный 
газ находится в квантующем однородном магнитном поле, направленном 
по оси OZ, то энергетический спектр электрона определяется выраже
нием [ 10]:

s (р2. Н ) = + с֊р2 + 2mcs[։iB/7(2n + 1) ± (1)

где п = 0, 1, 2, 3,... — квантовые числа, нумерующие уровни Ландау, 
e/i „=-----------магнитный момент электрона, масса и заряд которого

2zn,c
соответственно тпе и е, h — постоянная Планка, с — скорость света.

Химический потенциал и средняя энергия (.։, Е холодного релятивист
ского электронного газа плотности п, определяются соотношениями [5, 6]:

Р (Н, 0) = с |mV + (З^)2'3й։п2/3хг[/?2(х) ]՜2՛3}’2, (2)

£(//, 0) = [2 XR2 (х) ֊ /?, (х)] [7?2 (х) |-4;3. (3)

Здесь р0 = [ш’с1+ ( З՜2)՜’ ՜’№сгп21 ]' —химический потенциал реляти
вистского электронного газа при отсутствии внешних воздействий,

ы = ֊ ! «■+2 s (.«п i„ + !• <«>
2 1 \ I х — у X2 — 2п | / J

7?2(x)=֊֊(x + 2S Fx2-2n ) (5) 
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поправочные множители, учитывающие действие квантующего магнитного 
поля на .холодный релятивистский электронный газ, где

— т^с4 
1т։с2у-вН (6)

Формулы (2) и (3) дают в параметрическом виде зависимость 
!1и — тггс'

Г-(Н, 01 и Е(Н, 0) от ։—ту-
Л ГН с С ^л~1

В квантующих магнитных полях величины р(/7, 0) и Е(Н, 0) имеют 
осциллирующий характер и незначительно изменяются с ростом напряжен
ности магнитного поля Н. Квантующий характер магнитного поля для ре
лятивистского электронного газа проявляется для 0<Л: 10 [6]. Если
0<х2<2. то

3 3/?,(х) = -֊х: и /?2(х)-֊֊х

и в ультрарелятивистском пределе (р0 тсс‘)

ш м V3 2,30) = — ) рох, ,

Е(Н, 0)=֊^

(7)

(8)

(9)

Из выражений (8) и (9) мы видим, что при 0<№<2 для химическо
го потенциала ц(/7, 0) и энергии £(/7,0) исчезают характерные осцилля
ции и они резко убывают с ростом напряженности магнитного поля /7.

Магнитные поля, для которых при данной плотности числа электронов 
пг параметр 0<х։<2, мы называем сверхсильными.

Число квантовых состояний электрона с фиксированным значением 
уровня Ландау п и продольным импульсом в интервале от р. до р. + dp: 
равно (11]:

еУН
4-֊1гс

dp:. (Ю)

11з ( 10) видно, что в квантующем магнитном поле плотность числа 
квантовых состояний пропорциональна напряженности магнитного поля. 
В случае сверхсильных магнитных полей это обстоятельство приводит к 
тому, что с увеличением /7 уменьшается величина химического потенциала 
|1(/7, 0). а значит и граничная энергия Ферми. А это, в свою очередь, спо
собствует снятию вырождения релятивистского электронного газа.
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3. Критерий вырождения холодною релятивистскою электронною 
газа в свсрхсилъном магнитном поле. Считая концентрацию релятивистско
го электронного газа заданной, мы можем воспользоваться следующим 
уравнением для определения границы Ферми е

/,,О, (11)
и

где (г) — плотность числа квантовых состояний, /0(8, р) =
/ г — Р \ I՜1— 1 + ехр ( ------- I равновесная функция распределения электро-
\ к Т / ]

нов по энергетическим состояниям.
При полном вырождении /0(е, р) = 1 и из (11) с учетом (1) и (10)

имеем

т.\<-вН /

-гИ3с V

т'^ВН Х-.Г
пе —-----------V | ----- ----  -■ ՛ - —

3С \ 8г — и2

(12) ОО
— тп;՝с4 +2 VI — т%с* — 2т,с2рвН2п р 

п«1

В выражении (12) суммирование проводится по п и двум значениям 
спина электрона и учтено то обстоятельство, что разность — /п;с* - 
— 2т,с'[рйЛ/(2п1) + ря/У] для значений квантового числа (п 1) 
и спина, направленного по полю, будет равна такой же разности для 
значения п и спина, направленного против поля, для всех значений п.

В квантовом пределе, когда квантовое число Ландау /1 = 0, в формуле 
(12) следует ограничиться только первым слагаемым, учитывающим спин, 
направленный в сторону, противоположную направлению магнитного по
ля /7. Последнее утверждение эквивалентно условию

— т’с4 2тгс՝\<-вН. (13)

С учетом выражения (12) условие (13) может быть записано в виде

/7> 22'3«4'3—я?3, (14)
е

что при заданной концентрации электронов пе ограничивает магнитное по
ле снизу.
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Из формулы (12) мы легко можем получить выражение уровня Фер
ми электронов ег в сверхсильных магнитных полях, если квантовое число 
Ландау п = 0 (квантовый предел)

г тС (Зтс^НУ֊

Критерий вырождения электронного газа определяется условием

(16)

В релятивистском 
имеем

4 
“9

и

и ультрарелятивистском случаях соответственно

(р2-ти2с4)3 I1'2

4. Приближение идеального газа для релятивистских электронов в 
сверхсильных магнитных полях. Считать электронный газ вещества идеаль
ным следует в том случае, если мы вправе пренебречь энергией взаимодей
ствия частиц по сравнению с их кинетической энергией. Средняя энергия 
кулоновского взаимодействия электрона с электронами и ядрами есть ве
личина одного порядка и приблизительно равна 2ег,7, где 2 — заряд ядра, 
а I ~ 21 Зп՜*'3 — среднее расстояние между электроном и ядром, пс — 
плотность числа электронов. Из-за экранирования средняя энергия взаимо
действия электрона с зарядами, находящимися вне сферы радиуса I. равна 
нулю.

При отсутствии магнитного поля отношение средней энергии взаимо
действия к средней кинетической энергии очень мало при больших плотно
стях и потому приближение идеального газа для электронов вполне оправ
дано. К тому же, с повышением плотности вещества отклонение электрон
ного газа от идеальности является все более незначительным.

В присутствии сверхсильных магнитных полей положение должно су
щественно измениться. Это связано с тем обстоятельством, что химический 
потенциал, средняя энергия идеального релятивистского [5—7] элек
тронного газа уменьшается с ростом напряженности магнитного поля.

>>кТ (17)

3 кТ 2тсс-^вн » (18)

Из полученных соотношений видно, что в сверхсильных магнитных по
лях увеличение напряженности магнитного поля снимает вырождение ре
лятивистского электронного газа.
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Изменение свойств электронного газа в сверхсильном магнитном поле 
отмечалось в [14], где было показано, что при напряженности магнитного 
поля больше 1012 гс электронный газ высокой плотности переходит к упо
рядоченной структуре, а происходящий при этом переход является перехо
дом типа вигнеровского.

Электронный газ при температуре абсолютного нуля будет идеаль
ным. если выполнимо неравенство

•;У-А « 1. (19)

Здесь г,Ул - энергия кулоновского взаимодействия одного элек
трона, 8= ЕЛ'—среднее значение фермиевской кинетической энер
гии, приходящейся на один электрон.

Для ультрарелятивистского электронного газа, находящегося в по
стоянном и однородном сверхсильном магнитном поле А/, условие (19) 
определяется неравенством:

2
0.7772/3 — хГ2'3 <1, (20)

/гс
где

ц2 
X- — •

Из условия (20) мы можем найти предельное значение напряженности 
магнитного поля Н, выше которого соответствующий электронный газ во 
внешнем магнитном поле уже нельзя считать идеальным. Практически до
стоверным предельное магнитное поле мы можем найти, если положить 
8<Ул ~0.1 гг

5. Снятие вырождения релятивистского электронного газа в холодной 
плотной звезде с вмороженным сверхсильным магнитным полем.

Согласно '•овременным представлениям пульсар представляет собой 
звезду с поверхностной плотностью р~10' гем՜3 и температурой по
верхности Т„ «10’ град. В центре звезды плотность вещества 
(>« 10'* г-с.и՜՜*. Температура звезды как целого, согласно оценкам [12|, 
Т х 10" град. Это связано с тем. что при высоких плотностях главную роль 
в охлаждении вещества начинают играть различные процессы, связанные 
с испусканием нейтрино, возникающих в результате урка-процессов.

Вмороженное сверхсильное магнитное поле, действуя на заряженные 
частицы, уменьшает скорость охлаждения звезды, и ее температура с тече
нием времени будет иметь значение ~ 10е град.
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При Т ~ 10“ град релятивистский электронный газ в недрах пульса
ра мы можем считать абсолютно вырожденным.

Чтобы оценить значение напряженности вмороженного магнитного по
ля на поверхности звезды, которое снимает вырождение у релятивистских 
электронов при этой температуре, выберем в качестве отправной точки по
рог появления свободных нейтронов в холодной плотной звезде.

Известно, что у порога появления свободных нейтронов при отсут
ствии магнитного поля граничная энергия электронов, равная их химическо
му потенциалу, есть рп ~ 23 Мэе. Соответствующее пороговое значение 
плотности массы р » 2.7՛ 10" гем ֊3 [13].

Используя теперь неравенство (19), мы получим, что при р ~ 2.7• 
•10" г-с.м՜3 и температуре звезды Т — 10՝ град электронный газ будет 
вырожденным, если Н-С 1.7 • 10гз гс.

Условие (19) у порога появления свободных нейтронов не будет иметь 
места, если Н ~ 10:о гс. Это значит, что при этом значении напряженно
сти магнитного поля и еще более высоких его значениях вырождение элек
тронного газа снимается.

На поверхности холодной плотной звезды с вмороженным магнитным 
полем его напряженность может быть определена из формулы [1]

(21)

Здесь Но и р0—напряженность магнитного поля и плотность ве
щества на поверхности звезды, а Н — напряженность в недрах звезды для 
плотности вещества р.

С учетом того, что Ро~ 10е гем՜3, р~2.710п гем՜3, а 7/ 
!5=]0։0 г с из (21) имеем на поверхности звезды ~ 3 • 1О10 гс.

Как это следует из формулы (20) для ультрарелятивистских электро
нов при плотностях вещества ~ 10’4-10'2 г-с.м՜3, в присутствии сверх
сильных магнитных полей соответственно — 10,։4-10” гс электронный газ 
уже не будет идеальным. Иными словами, еще до того, как сверхсильное 
магнитное поле снимает вырождение релятивистского электронного газа, он 
перестает быть идеальным.

.Брестский государственный 
педагогический институт
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ON THE REMOVAL OF THE DEGENERACY AND THE 
APPROXIMATION OF THE IDEAL ELECTRON GAS IN THE 

COLD DENSE STAR WITH FROZEN MAGNETIC FIELD

G. A. SHUL’MAN. V. S. SEKERZ1TCKI

The Fermi level of the cold relativistic electron gas in superstrong 
magnetic field is calculated. It is shown that the presence of a super- 
strong magnetic field leads to the removal of its degeneracy.

The strength of the magnetic field capable to remove the electron 
gas degeneracy is determined under the assumption that the mass den
sity corresponds to the threshold of the appearance of neutrons.
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ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ
Г. Г. ПАВЛОВ. Д. Г. ЯКОВЛЕВ 

Поступила 25 марта 1976

Получек закон лучистой теплопроводности в среде с магнитным полем. Най
дены формулы для коэффициентов лучистой теплопроводности О и й вдоль и 
поперек поля. Эти коэффициенты вычислены для свободно-свободных переходов при 

~1кТ 7кТ — циклотронная частота). В первом случае магнитное
поле приводит к уменьшению И на величину — 7к Т)I. 2, практически не меняя 
23 , (при заданных плотности и температуре). Во втором случае как 23 , так и 23. 
растут С/э (Ли>я к Т)2, причем 23 >• 23 . В оболочках белых карликов анизотропный 
характер переноса тепла в магнитном поле может приводить к гидродинамическим 
течениям типа меридиональной циркуляции.I. Введение. Лучистый теплоперенос является одним из основных механизмов переноса энергии в звездах [1]. Он определяет распределение температуры и плотности, скорость остывания и другие параметры звезды. В связи с открытием магнитных белых карликов и нейтронных звезд с очень сильным I магнитными полями, достигающими соответственно 10’ и 10н гаусс. встает вопрос о влиянии таких полей на процесс лучистой теплопроводности.Этот вопрос до настоящего времени детально не рассматривался. В [2] была получена грубая оценка для коэффициентов поглощения фотонов в очень сильном магнитном поле (">й—электронная циклотроннаячастота. о> — частота излучения). Эта оценка была использована в [3] для иллюстрации факта увеличения скорости остывания нейтронных звезд из-за наличия сильного магнитного поля кТ. Использованный в [2, 3] подход является весьма приближенным. В частности, в этих работах не учитывалось то обстоятельство, что лучистая теплопроводность в магнитном поле носит тензорный характер.В данной работе выводится уравнение лучистой теплопроводности в среде с магнитным полем (раздел 2). Это уравнение содержит два, вообще



174 Г. Г. ПАВЛОВ. Д. Г. ЯКОВЛЕВговоря, различных коэффициента теплопроводности Dt и D вдоль и поперек магнитного поля. При стремлении поля к нулю они переходят в обычный коэффициент лучистой теплопроводности D„, определяемый через рос- селандово среднее [4].В разделе 3 коэффициенты теплопроводности вычислены для случая, когда основным процессом взаимодействия излучения со средой являются свободно-свободные переходы (тормозные процессы). В сравнительно слабом поле hw ^7кТ при данной температуре и плотности D мало отличается от 00, а D уменьшается на величину, пропорциональную 
(1и»в/7кТ)2. В очень сильном поле /։։՛>„ 7кТ как D , так и D растут со (/1«й| 7кТ}2, причем D D .В разделе 4 указаны возможные эффекты, возникающие из-за влияния магнитного поля на лучистый теплоперенос во внешних слоях белых карликов и у поверхности нейтронных звезд. В частности, благодаря тому, что поток энергии излучения в магнитном поле не параллелен градиенту температуры, в белых карликах нарушается условие теплового равновесия вещества и возникают гидродинамические течения типа меридиональной циркуляции.Отметим, что на перенос энергии частицами вещества (конвекция, электронная теплопроводность) магнитное поле может влиять в большей степени, чем на лучистый теплоперенос. Это влияние, однако, не существенно, если основная доля тепловой энергии переносится излучением.2. Закон лучистой теплопроводности в магнитном поле. Для вывода закона лучистого теплопереноса в магнитном поле воспользуемся уравнениями переноса излучения. В анизотропной среде коэффициент поглощения излучения зависит от направления его распространения и поляризации. Поэтому вместо уравнений переноса для интенсивности излучения необходимо использовать систему уравнений переноса для поляризационной матрицы плотности излучения р,, (ЯиГ)(Я и ю—направление распространения и циклическая частота излучения в точке Г. ? и 3 — поляризационные индексы) или параметров Стокса, являющихся линейными комбинациями элементов этой матрицы. Если среда настолько плотная, что функция распределения ее частиц определяется в основном столкновениями с другими частицами, а не взаимодействием их с излучением, то можно использовать приближение локального термодинамического равновесия. Уравнения переноса излучения в этом приближении имеют вид [5]:

(«V) р.? = - ֊2 (+ р։т Лз) + ֊֊ (В», (I)
где (я«г)— матричный коэффициент поглощения (матрица перено



ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ 175са), В.»— функция Планка, индекс «-|-» означает эрмитовски сопряженную матрицу. Первое слагаемое в правой части (1) описывает поглощение излучения, второе — испускание (рассеянием мы пренебрегаем).На большом оптическом расстоянии от границ среды излучение слабо отличается от планковского, так что
р,? = ֊֊ ^в„ + дРа3, I дР։₽ I « (2>

Подставляя (1) в (2), получим уравнение для матрицы △'<,.> описывающей незначительную по интенсивности добавку к планковскому излучению(Я?) В.. = - ( Г։7Дрт3 + 7?ат Т^). (3)тРешение этого уравнения получается переходом к представлению нормальных волн [6, 7]: (Я?) В..., Х<ф = 2 и^к иц1( Ti + ^)-
jk-fЗдесь и 1 — матрица, обратная и; j, к = 1, 2 — индексы необыкновенной и обыкновенной волн, и,у и Т,— собственные векторы и собственные значения матрицы Г,;-,: 2 = TjUtj. (5)՛зСогласно (4), интенсивность излучения, описываемого матрицей плотности (2), равна

/(П*»Г) = В,, — I П grad Т, I (и>п) = 2 (6)
о 1Когда анизотропия коэффициентов переноса излучения определяется только магнитным полем, величина/(>чя) имеет вид [7]:

‘ V”'*/ — * — Г-/12 I 2 . 2 /2 ։-\ И 11 ՝ 'к/ (к/ хи -г zq — ку — kQ) — (кихи ‘ ^Q'qIгде
2к/ = (Zf-ri + k—i) (1 -p cos՜ ft) 4֊ k0 sin2ft,

2kv=(k+x- ^-i) cos ft, 4kQ^ (2k0— Z:+j — A:_|) sin2 ft, (8>2хи ~ (z+ 1 — *-i) cos 4xq = (2’zo — X+1 — *_։) sin2 ft,



ь Г. Г. ПАВЛОВ. Д. Г. ЯКОВЛЕВ1) — угол между направлением распространения излучения и магнитным полем, а коэффициенты Л.л (ш) и \ («>) (р֊-“0, ±1) связаны с диагональными элементами тензора поляризуемости среды а, (<») в циклических координатах соотношением:("») + (ш) = — 2՜' (ш/с) “ц (“»)• <9)Во многих практически важных случаях [8], поляризации нормальных волн ортогональны = Тогда
(10)где

к{Х- 2> --= Re Г։, 2 = k, ± Re [(/< и + (kQ + fcQ)« ]’2 (11) — коэффициенты поглощения необыкновенной и обыкновенной волн. Из (10) ясно, что величина /(соО) имеет смысл средней для этих волн длины пробега фотонов с частотой со, распространяющихся под углом О к магнитному полю.Выражение п!(п^г), проинтегрированное по всем частотам и направлениям распространения излучения, дает поток лучистой энергии /(г), т э ходящей через точкуГ. Используя (6), получим закон лучистой теплопроводности в магнитном поле:J = -D։v,r-Dx?17’, (12)где V Т= b (b?) Т, v Т= — b X (Ь X grad Г) (13) — составляющие градиента температуры вдоль и поперек магнитного поля. 
Ь(г)—единичный вектор, направленный вдоль поля, аОО 

° с) R£>[,֊ =֊-4-1 rfo> —֊/ц, х(««) (14)J оТ о— коэффициенты лучистой теплопроводности вдоль и поперек поля, которые, вообще говоря, различны. Эти коэффициенты определяются вели- •чинами: ։/2
I (<՛>) = j I (ыО) cos® 0 sin OrfH, о 



ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ 177имеющими смысл пробега фотонов (7) с частотой (о, усредненного по направлениям распространения фотонов с квадратом косинуса угла между направлением распространения и осью, направленной вдоль ( II ) или поперек (-L) магнитного поля. При этом /j (“>) + 2/х (“>) — есть усредненный по направлениям пробег (7).Коэффициенты теплопроводности можно представить в виде:
£>11,х =16аГ37։.х, (16)

3. Коэффициенты лучистой теплопроводности для свободно-свободных 
переходов. Вычислим коэффициенты лучистой теплопроводности для случая, когда основной вклад в поглощение излучения вносят свободно-свободные переходы в магнитоактивной плазме. При этом условии величины(9) можно записать в виде [9]:

где о — постоянная Стефана—Больцмана, а величины
т 15 Г . . v'e՜' . Йш

Н». (17)
4-4J (1—е У кТопредставляют собой росселандовы средние [4] от величин (15).В отсутствие магнитного поля

к"' ” = к, х,л = х, 10=\/к, 1^=1.=!  ̂ (18)и (12), (14) переходят в известные формулы [4] изотропной лучистой теплопроводности:
ОО

С (JВJ = — Z)o grad Т, D0 = Dt U.>-^/0(u>). (19)
3 J oT оОтметим, что если коэффициент поглощения одной из нормальных волн много меньше, чем у другой, то, согласно (10), процесс теплоперено- са осуществляется квантами именно этой волны.

Т’ 
Л — _______ ____________

С («) — Н1ив)г

0)2
«о>

где «>,. = (4я,Уе2//пе)'2 и ^в = еВ1тес — плазменная и циклотронная электронные частоты, а = V # и ¥+1 = у_г = ^х—величины, которые при 11>» 4ЦкТ имеют смысл эффективных частот столкновений вдоль и поперек магнитного поля В. Величины м,,, вообще говоря, зависят от В и ш. 12-132



178 Г. Г. ПАВЛОВ, Д. Г. ЯКОВЛЕВОграничимся практически интересным случаем ш uifl v,, и |ш — В этом случае формулы (20) справедливы для достаточно разреженной плазмы, когда ( х,, | <£ ш/с и показатели преломления нормальных волн слабо отличаются от единицы. При этом поляризации нормальных волн ортогональны [7|. При сделанных ограничениях в формуле (7) можно пренебречь величинами kj, q, у по сравнению с Xq + х2,. Учитывая кроме того (20), получим явное выражение для пробега фотонов:/(<»!>) = р°>/0 («))/2^Д (₽ft)][(l - Basin’» ++ ? (1 4֊ f>s) (1 4֊ cos2 it)] (4 cos2 it + У sin4 ft). (21)
A (jtft) = (1 — p2)2 COS2 it sin4 it 4- ?[2 (1 + COS2 it) COS2 it +4֊ P2 (1 4֊ 4 COS* it — cos4 it) 4- sin4 it ] sin2 it 4՜4՜ ?2[(1 + cos2 ft)2 4՜ ₽։sin4 it] cos2 ft,где - = v /v։, a v։°) = v|)=v при 5 = 0. Это выражение заметно упрощается, если 6 = 1.Если кТ, а величины V не зависят от w, то / (wit) х ч? при ?«1и /(шЙ)кш при Р > 1. Следовательно, как и обычно при усреднении по методу Росселанда |4], существенный вклад в интегралы (17) вносят значения v~5 + 7. Это значит, что перенос тепла осуществляется фотонами с энергиейЛш~(5 + 7)кТ, (22)в несколько раз превышающей тепловую. Учет зависимости от <•» не изменит эту оценку.Прежде чем интегрировать по ш в (14), вычислим величины Ci. (*”)• Расчет их при произвольной частоте требует численного интегрирования (15). Мы рассмотрим наиболее интересные области частот: (А) о> и (Б) и> <£ шв. Для удобства представим искомые величины в виде = (1/3)/0(ш) 4։, х(ш)- (23)Вся зависимость коэффициентов теплопроводности от магнитного поля содержится теперь в vjj. причем, если 5=0, то =1.(А). При Юд 4 .и» (^ 1) можно считать v — ч c^v(0). Магнитноеполе в данном случае лишь незначительно влияет на пробег фотонов (21). С точностью до слагаемого со р4:/ («>։>) = /0(ш) [1 4- (р2/2) (5 cos2 it - 3) 4- (?4,4) (7-9 cos2») sin2 0]. (24)



ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ 179'Здесь слагаемое, содержащее Р՝, является не совсем правильным в узком՛ интервале углов "О—(п/2) |< Р, который не дает существенного вклада при интегрировании (15). Подставляя (24) в (15) и учитывая (23), получим:vju =-1 -f-(11/35)₽«, = 1 - р2+ (8/7) р\ (25)֊Отметим, что поляризации нормальных волн в рассматриваемом случае՛ близки к циркулярным.(Б). При и> (? 3> 1) магнитное поле сильно влияет на пробег фотонов (21) и
I (шО) = (р*/0 (ш) v<n’/2v։) sin2 й (; sin2 й 4֊ cos՜ й) (26)Коэффициенты поглощения нормальных волн (11) для данного случая вычислены в [10]. Как следует из результатов этой работы, ,поляризации нормальных волн линейны, а длина пробега (26) Zasl 2Ли) определяется необыкновенной волной. Формула (26) не применима в узких интервалах углов sin & <. Р '՜ (где / является резкой функцией й), которые, однако, вносят пренебрежимо малый вклад в интегралы (15). Вычисляя эти интегралы, получим:S2(v<°>/v1)/J>± ($), (27)՛/ , (Vi = —֊— f ; + 2 - 3 I ----- -— A7| 2(5-l)2\ I |;-1| /

Графики функций (28) изображены на рис. 1.Ввиду условия (22) значения Р^>1 важны ,при к Т. При таком:условии движение электронов плазмы в плоскости, перпендикулярной магнитному полю, становится квантованным. Вследствие этого величины V. зависят от В и и». При не слишком больших значениях р^>1 величина V может несколько превышать V («<1) |9]. Если Р 3> 1, то [10]: ֊;,] - 3*’°’/2, ч -(3^о)/4)(1пр֊С —1) (29)»



180 Г. Г. ПАВЛОВ. Д. Г. ЯКОВЛЕВи тогда с ростом 3 значение ; логарифмически растет (здесь С = 0.577— постоянная Эйлера). При этом /, -»/ (рис. 1). Остановимся кратко на промежуточной области частот — шв|^>у|1 (£~1). В этойобласти коэффициент поглощения (11) А՜’1' испытывает циклотронный

Рис. 1. Зависимость функций /,, , (см. (28)) от ; — у /у , .

резонанс, а 4<2>— нет. Поэтому пробег (21) вблизи резонанса определяется квантами обыкновенной волны и / ~ (1/2) &(2). Проинтегрированные по углам значения (15) существенно зависят от ? = у,/у|1. Нетрудно показать, в частности, что при р^1 и »<4, как и в случае (А), 7).ц а при Е>4, как и в (Б), Если то ^«1.2



ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ 181и /)±гь:0.7. Так как значения Р 1 важны при кТ (см. (22)), то $ зависит от р сложным образом [9]. С ростом В величина меняется от при р 1 до Зу՝°’/2 при р^>1, испытывая незначительные колебания около частот ш, кратных (3 = 1/п; п = 1, 2, ...). Величина также стремится к >(0) при Р<^1, а при Р= 1/п имеет пики существенно большей высоты, чем у., причем высота пика тем меньше, чем больше п. При малых п для разумных параметров плазмы, встречающейся в астрофизических объектах, величина V в области пиков может в несколько раз превышать у(0). Таким образом, ход кривых ■»] (Р) в области р—1 может быть различным в зависимостиот конкретных параметров плазмы.Вычислим теперь интегралы (14) по частоте и найдем тем самым коэффициенты лучистой теплопроводности.(А). При 1№в<£7кТ подставим (25) и (23) в (14) и получим
11 /Йш \*

£>ц =О0 1 + -35- <7։ ՛

/Йшя\г 8 / й«.։я\4
1 ~ \ ГТ/ "1՜ ~Т • ГТ / ’

(30)
так что с ростом магнитного поля при прочих фиксированных параметрах плазмы коэффициент теплопроводности поперек поля уменьшается, а вдоль поля медленно растет. Здесь

<7==—~0.025, ц։ =
С1

^- = 0.0017, сА =
с, и

о

к — V, V е а у---------- - —
(1֊е՜ 7

(31)

(Б). При Йшв^>7£7’ воспользуемся формулой (27) и при интегрировании (14) пренебрежем слабой зависимостью / и м(0)/> от <о. Тогда £>0։Х = А<70<0)Лр(А‘“в/^П7|,.х (;), (32)где « следует взять при Как видно из (32), величиныО,՛, в данном случае пропорциональны В2 и могут значительно превосходить Оп. Например, при 5 = 21013 гс и 7’=10'оК, когда й«>в/й 270 (такие условия возможны у поверхности пульсаров) из (29) получим: = 1.5՝*<(1>, V ~1.8ч<°> и ;~1.2. Тогда из рис. 1 и (32) следует, что £>|~220£>0, £Х~400£>0. Квадратичная зависимость коэффициентов теплопроводности от магнитного поля получена в работе [3], хотя там не учитывалось различие между £)| и В дей-



182 Г. Г. ПАВЛОВ, Д. Г. ЯКОВЛЕВ■ствительности (рис. 1) и если, например, V =* , то£)х ֊22);. В очень сильном магнитном поле, когда 1п (йшв/5Аг Г) 1, 
- й (см. (29)).При (5 -*- 7) к Т коэффициенты теплопроводности по порядку величины близки к £>0. Ясно, что существует по крайней мере одно значение Н^^кТ, при котором О, = 2) .
4. Заключение. Сильные магнитные поля, заметно влияющие на лучистый теплоперснос, встречаются в белых карликах и нейтронных звездах.В белых карликах перенос энергии излучением может быть существенным в невырожденной оболочке. Поскольку магнитное поле белых карликов В—10՞-? 10’ гаусс, то Н<»в<^1кТ и можно пользоваться результатами раздела 3 (случай А). Например, при В=108 гаусс и температуре вещества вблизи поверхности Т = 10‘ °К, параметр д(Кыв1кТ)г в (30), характеризующий степень влияния магнитного поля на лучистый теплопере- нос, ~ 0.05. С глубиной температура оболочки резко растет и это влияние ■ослабевает. Ввиду анизотропного характера лучистого теплопереноса в магнитном поле (12), поток лучистой энергии, выходящей из недр белого карлика, не будет направлен строго вдоль градиента температуры. Как известно [11, 12]. в таком случае условие теплового равновесия вещества= 0 нарушается. Тогда возникают гидродинамические течения типа ■меридиональной циркуляции и может измениться распределение температуры и плотности вещества по сравнению со случаем В = 0.Магнитное поле, для которого ?№в'5>1кТ (см. раздел 3, случай Б), встречается у поверхности нейтронных звезд и, в частности, рентгеновских пульсаров. При аккреции вещества на нейтронную звезду в двойной системе происходит интенсивный нагрев плазмы в области магнитных полюсов звезды. Так как при этом коэффициенты лучистой теплопроводности (32) & то можно ожидать, что наличие сильного магнитного поля вызовет дополнительные потоки тепла в направлении, перпендикулярном полю. Это обстоятельство следует учитывать при построении моделей рентге- .новских пульсаров.Авторы благодарны Ю. Н. Гнедину и В. В. Соболеву за полезные об- ■суждения работы и В. Н. Федоренко за ценные критические замечания.
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ЛУЧИСТАЯ ТЕПЛОПРОВОДНОСТЬ В МАГНИТНОМ ПОЛЕ 183RADIATIVE HEAT TRANSFER IN THE MAGNETIC FIELD
G. G. PAVLOV, D. G. YAKOVLEVThe law of radiative heat transfer in a medium with a magnetic field is obtained and the expressions for the heat transfer coefficients 

D and along the magnetic lines and perpendicular to them are derived. These coefficients are calculated in detail for free-free transitions at and ^»p^lkT (։«д is the cyclotron frequency).In the first case the growth of the magnetic field (if all the other parameters of plasma are fixed) causes the decrease of D by the magnitude 
~ (hw^llk T )2, D being practically constant. In the second case both 
D and I) grow co (hv>BlkT)՜ and D }> D • . In the white dwarf’s envelope the anisotropic character of radiative heat transfer in the magnetic field may produce hydrodynamical flows which are similar to meridional circulations.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

ХАРАКТЕРНЫЕ ДЛИНЫ В ЗАДАЧАХ О ПЕРЕНОСЕ 
ИЗЛУЧЕНИЯ В ДВИЖУЩЕЙСЯ СРЕДЕ

С. И. ГРАЧЕВ
Поступила 23 июля 1976

Для различных профилей коэффициента поглощения найдены длина термализации 
“։ и диффузионная длина в бесконечной одномерной среде, движущейся с постоян

ным градиентом скорости *(Получена также оценка толщины пограничного слоя “ь 
в полубесконечной среде с равномерно распределенными первичными источниками.

1. Введение. Известно, что во многих астрофизических объектах про
исходит дифференциальное движение вещества. К числу таких объектов 
относятся, например, активные образования на Солнце, нестационарные 
звезды, газовые туманности, магнитосферы пульсаров, некоторые квазары, 
активные галактики. При интерпретации профилей линий, наблюдаемых в 
спектрах указанных объектов, необходимо решать задачу о диффузии из
лучения в движущейся среде. Эта задача сводится, как известно, к реше
нию некоторого интегрального уравнения для функции источников, пропор
циональной степени возбуждения атомов. Приближенный способ решения 
этого уравнения, применимый для достаточно глубоких слоев дифферен
циально движущейся среды, был предложен В. В. Соболевым [1, 2]. Ме- 
:од состоит в вынесении функции источников из-под знака интеграла в рас
сматриваемой точке, и поэтому его иногда называют методом вынесения. 
Физический смысл метода состоит в том, что в среде, движущейся с гра
диентом скорости, функция источников определяется в рассматриваемой 
точке (из-за доплеровского смещения частоты фотонов! лишь некоторой 
ее окрестностью. Если параметры среды в этой окрестности меняются мало 
и сама окрестность целиком расположена в среде, то можно думать, что ме
тод вынесения будет давать хорошую точность. Назовем размер окрестно
сти, даюшей основной вклад в возбуждение атомов в рассматриваемой точ
ке в бесконечной среде, длиной термализации, которую мы обозначим через 
т.. Смысл названия состоит в том, что, по-существу, т։ есть среднее рас
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стояние от места рождения фотона до места его гибели. Отметим, что в диф
ференциально движущейся среде гибель фотонов может быть связана не 
только с истинным поглощением, но и с их выходом из среды из-за гра
диента скорост։

Вторая характерная длина, которую мы назовем толщиной погранично
го слоя и обозначим через ~ь> есть, грубо говоря, то расстояние от грани
цы среды, начиная с которого можно применять метод ‘вынесения.

В некоторых случаях может существовать также и третья характерная 
длина—диффузионная длина = 1/А, где к—наименьший корень ха
рактеристического уравнения.

Настоящая работа посвящена определению зависимости трех указан
ных характерных длин от величины градиента скорости для разных про
филей коэффициента поглощения.

2. Основные уравнения. Рассмотрим одномерную среду, заполненную 
двухуровенными атомами и движущуюся с постоянным градиентом ско
рости

</г>
4-

(1)

где и— средняя скорость хаотического движения атомов, V — скорость 
движения среды, т — оптическое расстояние в центре линии для неподвиж
ной среды. Пусть £(т)— функция первичных источников, л—вероятность 
выживания кванаа при однократном рассеянии и диффузия излучения 
происходит с полным перераспределением по частоте при элементарном 
акте рассеяния в локальной системе отсчета. Согласно [3] интегральное 
уравнение переноса излучения для функции источников ֊$(*) имеет вид

ь
«$(••) = £<-) + ֊֊ Г* т)5(/)Л. (2)

а

Ядро 7) выражается через функцию А (т, ■*);

А(г 7)=х- , (3)
а~

1) “ А (4)

где а (х) — профиль коэффициента поглощения (а (0) = 1), А — норми-
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ровочная постоянная
4֊ эо 

А — 1 I а (х) dx.

— ОО
Функция L ("> ■[) представляет собой вероятность того, что (ротон, из

лученный в начале координат, удалится от него на расстояние, превышаю
щее т. без рассеяний по пути.

Из (3) и (4) следует, что 
оо ___

К(-., -,)d-. = 1 ֊ L (се, ■;) = 1 - А-1 (1 - е

О

Введем нозое ядро К(~, у). нормированное к единице,
А(т, 7)

1 - М00. 7) 
я обозначим

(5)

(6)

>. = Х[1 — £(оо, •[)].
Тогда уравнение (2) перепишется следующим образом:

— ь
= + 4)S(t)dt.

a

(7)

(8)

Новая вероятность гибели (ротона 

1 — >. = 1 — X (оо, f) (9)
слагается из двух частей: первая — обычная вероятность гибели при уда
рах второго рода, фотоионизациях и т. д., вторая — вероятность того, что 
фотон уйдет нэ бесконечность. В дальнейшем мы будем рассматривать

■случай X = 1, у 1, для которого 1—к— А

3. Длина термализации. Оставим пока в стороне граничные эффекты 
и рассмотрим бесконечную среду: а— — оо, Ь = оо. Следуя Райбики и Хам
меру [4], введем в(т)</т— вероятность того, что фотон, возникший в на
чале координат, погибнет в интервале от т до т+</т, испытав при этом, вооб
ще говоря, много рассеяний. Как и в случае неподвижной среды, рассмот
ренной в [4], в случае движущейся среды имеем

= (т,5, у), (10)
).
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где Ф« (", X, 'у)—резольвента интегрального уравнения (8) при а=—о«, 
Ь = оо. По определению, данному во введении, длина термализации т։ в 
бесконечной среде есть среднее расстояние от места рождения фотона до- 
места его гибели. Термин «среднее» можно понимать по разному. Напри
мер, можно понимать т։ в смысле среднеквадратичного значения (по рас
пределению 6(0 ), которое мы обозначим через

Используя найденное в [4] выражение для и переписывая его для дви
жущейся среды, получаем

< = /(т)/| '1-Х = /(7)/ГТЬ (12)՛

где

со

Г (!)•■= (13)
О

Формула (12) имеет простой физический смысл: согласно (12) 
есть произведение средней длины пробега фотона Цт) на корень из сред
него числа рассеяний фотона в бесконечной среде. Известно, что для профи
лей с бесконечными крыльями /(0) = оо. Найдем для таких профилей 
асимптотику/(т) при “(—»0. Интегрируя в (13) по частям, получим

ОО 
2 с 

г֊ (т) = ------ (14)1 — Л (со, 7)и 
о

Подставляя (4) в (14), делая замену переменных ут=/ и меняя порядок 
интегрирования по / и х, из (14) найдем

, (15)»
ОО «(։)</«

Хр։(х—Л.

о
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Интегрируя в (15) по частям (по /) и делая несложные преобразования, 
можно представить I2 (7) в виде

ОО

Из (16) видно, что /(7)<С°°> если я (х) хУх оо. Первые два инте- 
о

грала в (16) равны между собой, а третий стремится к нулю при 
7 -> 0. Делая в (16) замены переменных

оо ОО
Г я (г) Иг = —» Г я (г) Иг — ——»

,) / «' г
■՝ у

(17)

получим
ОО  ОО ,

ДАР у Р —
1՝ (7) — — I е х (7) 7/ | (е 1 — 1) х' (г) Иг. (18)

7 3 3
2 А I

Наконец, делая в (18) замены у — 1/7/, / — 1/7*> деля и умножая (18)

> где х(/) определяется уравнением (17), и переходя к 

пределу под знаком интеграла при 7 -♦ 0, найдем
о “

/г(7)~^4 )1 Ге-7(!/)^[(е'-1)/а)^. (19)
№ \1/. 3 */3

о о
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где

г, \ I. х' (1/1У) •</(у) = *՛"? ֊֊;֊-- = У ■ т-0 X (1/7)
(20>

Идея вывода асимптотики (19) из (18) заимствована нами из статьи 
Ю. Ю. Абрамова, А. М. Дыхне и А. П. Напартовича [5]. Величина [1 за
висит от скорости убывания коэффициента поглощения в крыле линии. 
Наиболее часто встречающимися профилями являются доплеровский 
а (х) = е' и, так называемый, степенной: а (х)— 1^1 х Г'. Для перво- 

го 0=1, а для второго ? ~ (/•—2)Дх—1). В общем случае 1/2"\3<^3/2. 
Для доплеровского профиля из (12), (19) и (20) получается

(21)

а для степенного

(22>

где
ОО у

С=(₽)= р-У-2^'е'֊1)?-2<й = 

о о

Г(?) _ . / о П
2(1-З)2 СОЗ Г? ՛ 4Г՜ \ 2/

(23)

Ранее В. П. Гринин [6], рассматривая перенос излучения в трехмер 
ной плоскопараллельной среде, движущейся перпендикулярно к слоям с по
стоянным градиентом скорости 7<С1, получил для доплеровского профиля 
приближенную оценку /(',), совпадающую по порядку величины с асимпто
тикой (19).

Для профилей с конечными крыльями всегда I Если /(0)<оо,
как например, для прямоугольного профиля, то согласно (12):

<~/(0)//Л7 . (24)

в противном случае (/(0) = со), асимптотика при 7֊»0 находится из 
(19) и (12).

Определение (12), очевидно, неприменимо при /(7) = оо, например, для 
лоренцевского и фойгтовского профилей, которые соответствуют степенно
му профилю с х = 2. В общем случае Райбики и Хаммер [4] предлагаю г 
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понимать под длиной термализации медиану распределения в(т), ко- 
юрая определяется из уравнения

_гп

У 6 = (25).

_ Ч 
что эквивалентно уравнению 

ОО —

I Ф» (/, X, 7) <Н =--------------
?т 4(1-X)
•Г

ИЛИ
_гп’/ -֊
( ф-«, X, 7)Л =------- -------  (26)»

4(1—X)

Поскольку при ( < т{” имеет место приближенное равенство

Ф« (/, X, (/, 1, 0) Фте (/), то из второго уравнения (26) по
лучим

07) = 1 + 2 [ Ф. (/) Л —— ---------------- ---------(27)

2(1-Х)-.։ 2(1-X)

Используя известную асимптотику Ч’~ (т) при ~ ֊-> , из (27) найдем

* Ю ~ 22~Г-Г (! - 2?) (1 - (28)
- А ~ □х-1 г

где

а(х(0) = —• Нт 4֊^֊=У՜23- <29)
/ --<» х (т)

1 х-1

Для степенного профиля р = ----- • х' (/) — х՜1 V/ ( и

согласно (28) 

-т I 

что согласуется

4х2и/ 1
(30>751П------------

2х7-о| «2(х-1)

с
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Для прямоугольного и доплеровского профилей Ф., (<) = оо, и 
уравнение (27) нельзя использовать для определения Можно, од
нако, показать, что для этих профилей при

(6 '֊, У)~а(л, у)е (31)

Подставляя (31) в первое из уравнений (26) и используя асимптотики 
о(Х. у) и ■։</ (о выводе которых см. ниже), найдем, что при Х = 1

</ (32)

Дадим, наконец, третий способ определения , применимый для про
филей с бесконечными крыльями. Как известно, картина переноса излуче
ния в линии такова: фотон, излученный в некоторой точке, либо сразу да
леко улетает от места рождения (если он излучился в крыле линии), ли
бо после некоторой диффузии вблизи от места рождения (если первона
чально он был излучен вблизи центра линии). В обоих случаях перенос 
возбуждения осуществляется во время наибольшего пролета, причем ве
роятность того, что фотон во время этого пролета удалится на расстояние, 
превышающее т, есть А, (*, у). Если при этом

/,(֊, у)^£(оо, у) (33)

в том смысле, что второй член асимптотики А(т, у) при т—>֊оо становится 
равным первому, то такой фотон, очевидно, можно считать погибшим.

В [7] были получены асимптотики £(т, т). Для доплеровского про
филя:

1 ехр 

ж
} -сипя!

т — е
2-

(34)

£(". I) ~ т
7-:=соп$1 | 

7-0
ггехр (35)

£(ь у) ~ Ц-; 0) +
31

(36)

2 1
1

)/ 1п ",

.а для степенного профиля:

А0, у) ~ Ду 
оо 

Т=^сопИ

2Г
-г— е (37)
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£(т, 7) 0) Ч-֊4- W * (1 -Н)(2'-1) Г(1 + — V- ' (38)
7-0 12 X \ X /

(т — const )$> 1 или -ft = const).
Из асимптотик (34—39) и известной асимптотики L 0) (см., 

например, |8J) следует, что при 7 1,
£(-, 7)^£(ос, 7),

1 . . / 21Г \х“И “ГТ
если ” — ---------7=----—’ (Доплер), 7 — I --------- ) 7 (степенной),

v՜’'
£(т, 7)^£(т, 0), (39)

'V '"Т
если • — ---------_ - (Доплер),

/ / 1 \~*
Из (39) видно, что 7, ос ^7 | 1п—для Д°плеРовского ПР0՜

X
х — I

филя и т « 7 для степенного при любом х>1. Кроме того, в со
гласии с (39) положим по определению при 7 1

£(т„ 0) = £(оо, 7). (40)

Определение (40) применимо для любых профилей с бесконечными 
крыльями. Используя асимптотику £(т, 0) при т—>оо, из (40) найдем

х'(х,)=7/2Г(?), (41)
где х(0 и Р определяются из (29). Согласно (41) для доплеровского про
филя:

7< = 1/7 1/1п^ (42)

и для степенного

т = UZX1[ — г(1- — А? Ч *"'• (43)
Iх \ х /

Отметим, что формула (42) согласуется с (21), а (43)—с (30) и (22).
13-132
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Длина термализации определялась ранее другими авторами. Так,. 
Кастор [9], рассматривая диффузионные поправки к методу вынесения, 
получил для доплеровского профиля т,ос 1/у.Райбики [10] и Маньян [11]. 
применяя формулу (12) и полагая /(у) <х 1/у, что в общем случае невер- 
но, нашли т։ ос у .

4. Диффузионная длина. В случае прямоугольного и доплеровского 
профилей существует так называемая диффузионная длина 'а = 1/Л, где 
к— наименьший 'вещественный корень характеристического уравнения

Т) = 1, (44)-

здесь

^(«, 7) = (45).

Для прямоугольного профиля

(46)-

уравнение (44) приводится к виду

(47)

откуда при л = 1 и у—0 получим к -֊ | } и ^~1/| Ранее 
В. В. Соболев [1] пришел к аналогичному результату для трехмерной 
среды.

Для доплеровского профиля уравнение (44) можно представить в виде-

1 —А л£(.со, у).

(48»
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С помощью рассуждений, аналогичных тем, которые использовались при 
.выводе асимптотики / (7), из (48) получим

, / 1 \
х I — I -------

--------^4— ~ 1/267 Г 1п — > (49)
т-0 67- т-0 I 1

где Ь— 1 при А=тМ, а при ?.= 1 определяется из уравнения

которое эквивалентно уравнению Р(Ь)— Р(—6) = 1/6, где Р(Ь) —

= С + '?(1+6), 0 (х) = , С —постоянная Эйлера.
</х

найти, что 6=1 2.

Асимптотика Ф» (т, л, 7) дается формулой (32), где

Легко

(51)

(52)

(53)

(54)

Для прямоугольного профиля

а(1, 7)~1/2|/Г~-^-^, 
т-о 2

а для доплеровского
/1 \ _____ | । 1 ________2________

',^0Д(4 ? 6</)Г 7 ՝А (4г6<7)т,;
где

<х х

</ = |*(в»_ 1)|п — 5Ь( 61п— )■& =
и х .1 у \ у / у
о о

= у֊[Г(х)/х-Н- х)/х]|л 4 = «։-8.

Из (26), (31). (52) и (53) получим для прямоугольного и доплеровского 
профилей соответственно ՛■’" — 1п 2 » 0.693 и —1п [8/(44֊ 6<У)] 
»0.483 -а.

5. Толщина пограничного слоя в полубесконечной среде. Функция 
источников в полубесконечной среде определяется уравнением (8) при 
а = 0, 6 = оо. Пусть £(т) = 1, тогда, как известно, (см., например, [12])
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5(ео) = 5:(0) = 1/(1 -X) = 1/L(œ, 7). (55>

Согласно (55) в полубесконечной среде с равномерно распределенными 
первичными источниками имеется пограничный слой, в котором функция 

источников меняется в (1—л) ‘ раз. Обозначим его толщину через ~ь, 
понимая под ~ь то расстояние от границы, с которого начинается асимпто
тический режим 5(т) ~ 5(оо).

Поскольку длина термализации т, есть по определению среднее рас
стояние от места рождения фотона до места его гибели, то ясно, что при 
грубых оценках можно считать ~ь равным т։. Более точное определение 
'ь можно дать аналогично тому, как это сделано в книге В. В. Иванова [8] 

для случая X = X. а именно будем находить ~ь из уравнения

~ь
^>1 + ^ф(0Л- 

Ô

____ 1__ ։
-(°°> I)

(56)

где Ф(т)— резольвентная функция при Х = 1. Из (56) следует, что при 
7 ֊>0 

(57)

где л(О и Р определяются соотношениями (29).
В заключение отметим, что в общем случае, когда одновременно 

I■=/= 1 и 7 =# 0, величины •:,(/., 7) и ~ь (X, 7) можно оценить, заменив в 
т»(Х, 0) и *(, (X, 0), определение которых см., например, в [8], величину

X на X = X [1 — Ь (оо, 7)].

Ленинградский государственный 
университет

CHARACTERISTIC LENGTHS IN RADIATIVE TRANSFER 
PROBLEMS FOR MOVING MEDIUM

S. I. GRACHOV

Thermalization length ~t and diffusion length ~d for different ab
sorption coefficient profiles are found for infinite one-dimensional me
dium, moving with constant velocity gradient 7^1. The thickness of
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the boundary layer t4 for moving semi-infinite medium with uniformly 
distributed primary sources is also estimated.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

ТОМ 13 ФЕВРАЛЬ, 1977 ВЫПУСК 1

КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

ТРЕХЦВЕТНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ МЕДЛЕННОЙ ВСПЫШКИ 
В ОБЛАСТИ ОРИОНА

Параллельные фотографические наблюдения области Ориона на 40" и 
21" телескопах системы Шмидта Бюраканской астрофизической обсерва
тории позволили обнаружить новую вспыхивающую звезду в период ее 
медленной вспышки и зарегистрировать эту вспышку одновременно в трех 
цветах.

Вспышка обнаружена 8-го марта 1975 г. Наблюдения осуществлены 
методом многоэкспозиционных наблюдений. В фотографических лучах на
блюдения проводились на 21" телескопе на пластинках ORWO ZU-2 без 
светофильтра, а в ультрафиолетовых и в желтых лучах — на 40" телескопе 
на пластинках Kodak II АО со светофильтром UG1 и Kodak 103 AD со све
тофильтром GGII, соответственно.

В фотографических лучах получены две пластинки. На первой пластин
ке виден подъем блеска на четырех изображениях звезды, а на второй 
видны четыре точки после максимума вспышки. В U-лучах вспышка заре
гистрирована на одной пластинке после максимума (на пластинке видны 
шесть точек). В V-лучах проводились прямые фотографические наблюде
ния с целью фотометрии вспыхивающих звезд в области Ориона. На полу
ченных в период вспышки трех прямых снимках (экспозиции по 8 минут) 
захвачен отрезок «возгорания» этой вспышки.

Координаты новой вспыхивающей звезды, измеренные на картах Па- 
ломарского обозрения неба, следующие:

а = 5h34ra3, S = — 5С38' (1950.0)/

На рис. 1 приведена карта отождествления.
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Звездные величины в минимуме блеска звезды в системе иВУ рав
ны соответственно:

ши = 18т7, ть = 17т5, т, = 16'п4.

Они были измерены на пластинках, полученных на 40" телескопе специаль
но для фотометрии.

Рис. 1.

Все фотометрические измерения звезды как в минимуме блеска, так и 
во время вспышки выполнены на ирисовом фотометре «Азкагиа» Бюра- 
канской обсерватории. Для этой цели использованы фотографические стан

дарты Эндрюса [1], находящиеся в области этой вспыхивающей звезды. 
Среднеквадратичные ошибки определения звездных величин равны:

=±0.08, аъ=±0.11, ои=±0.12.
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В табл. 1 приведены характеристики вспышки: юлианские дни, время 
наблюдения в ОТ и яркость в звездных величинах для каждого изображе
ния. По этим оценкам построены кривые блеска в трех лучах в период 
вспышки (рис. 2).

Таблица 1 
МЕДЛЕННАЯ ВСПЫШКА В ОРИОНЕ

JD UT (8.III) ГПи трй niv

минимум 16 30 18.7 17.5 16.4
2442480. 10444 16 40 — 17.2 —

19792 16 45 — — 15.9
20208 16 51 — 16.5 —
20903 17 01 — 15.3 15.1
21667 17 12 — 15.2 —
22361 17 22 15.2 — — •
23125 17 33 15.6 — —
23819 17 43 16.4 16.7 . —
24583 17 54 16.7 16.9 —
25277 18 04 16.8 17.1՛ —
26041 18 15 17.0 17.2 —

Из кривой блеска звезды в фотографических лучах следует, что про
должительность подъема ее блеска составляет около 30 минут. Следова
тельно, эту вспышку можно отнести к медленным вспышкам, по классифи
кации Аро [2].

Цвета звезды в минимуме блеска приблизительно равны:

В — V = н- 1т1, и —В = н-Г"2, 

что соответствует спектральному классу К5—К7 [3]. 
Амплитуды вспышки в разных лучах составляют:

Amu>3'."5, Атрг 2"՝3, Дт,>Г"3.

На рис. 2 кривые блеска в U- и V-лучах экстраполированы до՛ предпо
лагаемого максимума. Экстраполяция этих кривых сделана на основе трех
цветных наблюдений вспыхивающих звезд в окрестности Солнца [4]. При 
экстраполировании допущено, что:

1. Звезда достигает максимального блеска в трех цветах одновременно.
2. В максимуме блеска вспышки: U — трг =— 0''5*; трг — V = — 0 ' 1 

[41- 
* Основанием для этой величины служат неопубликованные пока синхронные двух

цветные (U нтрг) наблюдения вспышек в Плеядах, проведенные в Бюраканской астро
физической обсерватории.
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Возможные отклонения значений цветов (U— mplf) и (mpg—V) от их 
истинных значений, вследствие экстраполирования кривых блеска, могу г 
достигать ±0га2.

С помощью полученных нами экстраполированных кривых блеска мы 
оценили собственные цвета самой вспышки [5] в ее максимуме, которые, 
как и следовало ожидать, оказались следующими:

трг — V = 0"'0, U ֊ mpg = — 0,п6
Из рис. 2 следует, что в период подъема блеска показатель цвета звез

ды (mPg —V) уменьшается, т. е. звезда синеет. В период затухания вспыш
ки показатель цвета (U—mpg) находится в пределах — 0"’2 ֊■■֊ — 0"’3, т. е. 
изменяется мало.

Из трехцветных наблюдений звезд типа UV Кита в окрестности Солн
ца, проведенных Кункелем [4], следует, что в максимуме блеска вспышки 
значения цветов соответственно равны:

B-V=- O’"l, U-B = - Г’2.

Различие между нашей оценкой (U—трг)и(И—В) [4], по-видимому. 
в основном обусловлено тем, что в период вспышки звездные величины 
(mpg) и (В) не совпадают.

Число известных медленных вспышек небольшое (—40). Отсутствие 
наблюдательных данных о цветах медленной вспышки, к сожалению, не 
позволяет анализировать изменение состава излучения звезды во время 
вспышки.

Авторы выражают благодарность профессору Л. В. Мирзояну за 
■обсуждение работы и ценные замечания.

Three-color Observations of a Slow Flare in the Orion Region.
A slow flare in the Orion region has been detected simultaneously 

in three colors by the 40" and 21" Schmidt telescopes of the Byurakan 
Astrophysical Observatory.

The dates of this flare are presented.

10 июня 1976
Бюраканская астрофизическая

обсерватория О. С. ЧАВУШЯН. Н. Д. МЕЛИКЯН
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