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Приводится XI список галактик с ультрафиолетовым континуумом. В списке содер
жатся данные о 100 объектах. У 53 из них было обнаружено иля заподозрено наличие 
эмиссионных линий н спектре. У объектов № 1018. 1040, 1044. 1048 и 1095 можно уве
ренно ожидать присутствия Сейфертовских особенностей, а у объект! № 1014 — природу 
рБО. Их номера в списке отмечены одной н двумя звездочками, соответственно. Не 
исключена возможность, что объекты № 1015, 1037 и 1055 являются переменными.

Настоящий список является продолжением предыдущего X списка [11 
и продолжает серию работ [2, 31 по поиску и обнаружению объектов с из
быточным ультрафиолетовым излучением. Все наблюдения выполняются 
на 40—52" телескопе Шмидта с объективными призмами в Бюрака.чской 
обсерватории. Список содержит 100 галактик с ультрафиолетовым конти
нуумом, расположенных в южном галактическом полушарии в области неба 
11'25" 51'14"' и —15 42 .37 объектов было классифицировано как
5 и 5с1, остальные <1 и сЗэ. У 53 объектов было обнаружено или заподозрено 
наличие эмиссионных линий. Исходя из спектральных особенностей, у 
объектов № 1018, 1040, 1044, 1048 и 1095 можно ожидать наличия широ
ких эмиссионных линий. Объект № 1014, вероятно, является близким 
ОЗО.По имеющимся в литературе данным для двух объектов (№ 1043 [51 
и 1095 [41) Сейфертовские особенности были отмечены независимо.

Обращаем внимание на то, что у трех объектов, № 1015, 1037 и 1055, 
есть большая разница в видимых величинах между нашими оценками и дан
ными каталогов Ф. Цвикки. Несмотря на довольно грубую глазомерную 
оценку, наши видимые величины в основном совпадают с данными Цвикки 
в пределах 0"'5. Как правило, наши значения тр? в среднем несколько 
больше, т. к. мы оцениваем яркость центральной части галактики или ядра, 
ответственных за избыточное УФ-излучение. Для объектов № 1015 и 1037
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Таблица Г
СПИСОК ГАЛАКТИК С УЛЬТРАФИОЛЕТОВЫМ КОНТИНУУМОМ. XI

№ Галактика
Координаты Размеры П1рК

Спектраль
ный тип

’1950 ''1950

2 3 4 5 1. 6 7

996 — 1Ь25'П1 6 34' 15"У 13" 15т5 <1к2е

997 569 26.5 10 53 18X13 15 скЗ

998 — 30.0 - 2 10 10 7 16 с!яЗ

999 589 30.2 -12 18 27X17 15 Н«3

1000 — 30.6 —12 28 13 16 аз
1001 — 31.0 + 11 24 12Х 8 16 азз
1002 632 34.7 + 5 37 40 13.5 аз2ег

1003 638 37.0 + 6 58 34 20 15 вЗе ։
1004 — 37.5 - 5 20 12х 9 15 $а2е
1005 — 38.3 — 4 54 13 16 а$з
1006 — 43.5 4-34 41 15X10 15.5 а®з
1007 162* 46.1 +10 15 27X15 14.5 бЗс -

1008 — 47.8 -|-33 30 14X10 15 сиз
1009 688 47.8 ■; 35 02 47X20 14.5 зс!2е •-
1010 6-5 -45 52.1 +35 11 27X13 15.5 а52

1011 732 53.5 +36 34 27 13 14.5 а։3
1012 762 54.5 - 5 39 30X18 15 $а2е

1013 — 57.3 - 7 47 13 15 азет
1014’* — 57.7 + 0 10 6 16 ։1

1015 0-6-22 58.8 — 1 33 14 14.5 яаЗе •֊
1016 — 59.2 — 1 35 13x10 15.5 аЗе1
1017 — 2 00.4 — 2 14 6 16.5 а52
1018* 0-6-30 03.7 - 0 32 23x17 14 з2е г
1019 — 06.4 - 8 04 ЮХ 8 16.5 зс!3
1020 830 • 06.6 — 8 00 25X20 15 $азе
1021 835 07.1 -10 21 25X20 13.5 а2е:
1022 838 07.3 -10 22 22X18 14 $а2с
1023 — 07.4 - 8 01 10 16 а$2е
1024 — 07.6 - 7 51 11 15.5 (1з2е :
1025 — 07.6 - 9 04 13Х 8 16 аг
1026 848 08.0 —10 32 20X13 15 аз
1027 214* 11.4 +- 4 57 27X12 15 аз2е
1028 — 14.2 +31 27 7 16.5 ։аг
1029 — 14.4 5 04 11 15.5 я2е։
1030 — 14.7 +-29 18 16X12 15.5 азе

1031 — 16.4 - 3.17 13 15.5 з2в:
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 з 4 5 6
----- -1

1032 — 2Ь17т9 +32 28' 9"х7* 16т а»3е:
1033 —2-7 2 19.3 —10 15 20 НО 15 »2
1034 5-6 35-| 36 20.4 31 58 18.<12+

20 15
15—15.5 яс13е , (кЗе-

1035 — 21.1 33 19 9 16 алз
1036 21.5 - 4 47 12Х 9 16 аз
1037 23.1 +36 34 8 15.5 »аз
1038 225* 23.9 + 0 56 18 15 аз
1039 -2-7—10 25.1 -10 23 50,.14 15.5 82е
1040’ 931 25.3 • 31 05 7 15 &2е
1041 6-6-42 25.9 35 09 16x13 16.5 азе
1042 — 26.0 -10 25 9 16.5 азе
1043 -1-7-16 27.0 — 3 27 27X20 14 а»2е ::
1044* -2-7 -24 27.6 — 9 13 13 12 14.5 81е
1045 234* 29.1 — 0 21 25X12 15.5 82е:
1046 — 29.8 - 30 3/ 7 16.5 а»2е:.
1047 — 30.2 + 0 27 8 16 82е :
1048* 985 32.1 — 9 00 13X10 14.5 ։1е

1049 — 33.7 -14 26 20x13 15 а »2
1050 6-6-68 34.6 -34 14 30X13 15.5 »83е:.
1051 4Г— 37.6 +35 05 9 16 а»2
1052 0-8-5 42.9 + 0 43 20x13 16 »Зе

1053 — 43.8 — 8 27 8Х 6 16.5 »аЗе:
1054 — 44.3 +15 43 10 16 аз
1055 — 45.9 — 9 09 8 15 »82е:

1055 6-7-12 46.1 +35 08 17x10 15.5 аг

1057 — 46.6 33 50 ЮХ 8 16 а »Зе:

1058 — 46.8 ֊ 34 47 25 13 15.5 а»3е:

1059 — 47.2 - 9 12 12х 6 16.5 а»2

1050 — 49.0 +43 52 12 15 скчЗе:

1061 — 49.2 + 35 32 12 15 а»з
1052 2-8-18 51.9 — 8 40 15 15.5 »Зе

1053 1140 52.2 -10 12 25x18 13 »а2о

1064 1155 55.8 -10 32 15X12 15 а»2е:
1065 -1-8 -25 56.7 - 4 40 20X16 14.5 а»3е:
1066 6-7-27 56.8 -| 36 37 30X17 14.5 а»2е
1067 — 58.8 -т-42 13 18X12 15 яс!3е:-
1068 0-8-72 59.9 + 2 00 13 15.5 а»3е:
1059 -2-9-2 3 05.9 -14 07 27X13 14.5 а2е-
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Таблица 1 (окончание)

1 2 1 3 1 4 5 6 1 7
1070 — 3Ь09ш8 - 0'21' 12" Х9" 15и,5 я81е:
1071 — 09.9 -10 42 13 15.5 8яЗ
1072 — 10.8 4-41 06 13 15 с!яЗе:
1073 7-7-37 11.7 +41 51 33X13 15 с1яЗе
1074 — 14.4 - 0 13 13X10 16 я2е:
1075 -1-9-27 17.0 6 18 25X13 14.5 аз
1076 0-9-57 17.1 + 0 23 20 X 9 16 82
1077 — 25.9 4-39 36 12x10 16 8я2
1078 — 38.7 - 4 00 18.<10 15.5 аз
1079 1509 4 01.6 -11 20 27X18 14.5 я83е
1080 1507 01.9 — 2 19 6 15.5 я2е
1081 1-11-10 02.9 4 17 14 15-5 я83е:
1082 — 27.8 + 0 21 12Х 9 16 яЗе:
1083 — 36.1 + 0 05 14X12 15.5 аЗе:
1084 — 41.4 + 8 45 10 16 8яЗ
1085 -2-13-1 43.7 -12 32 20 16 аз
1086 0-13—13 46.0 - 1 37 27X12 16 яЗе:
1087 — 47.2 4- 3 14 13X11 15.5 я2е:
1088 1691 52.0 + 3 11 50X25 13.5 аз
1089 1741 59.1 — 4 20 10 15 8я2е
1090 399* 59.2 — 4 22 13 15 82е:
1091 — 59.4 -14 20 20Х 8 15 аз
1092 401* 5 01.9 -10 09 33x13 14.5 я83е
1093 1797 05.3 — 8 06 25X13 15.5 8яЗе:
1094 0-14-10 08.3 - 2 45 20x12 15 82
1095* 0-14-18 13.6 — 0 12 18X15 14.5 я!с

Примечания к списку

996 — Сфероидальная. Слегка вытянута ио '՛•
997 — Центральная часть галактики неясной структуры с выбросом на севере.
998 — Почти сферическая, компактного вида.
999 — Овальной формы, вытянута по

1000 — Сферическая, компактного вида.
1001 — По-видимому. ядро спирали.
1002 — Сферическая, с диффузными краями. На северо-востоке в контакте звезда.
.1003 — Ядро галактики овальной формы.
1004 — Овальная, с еле заметной короной.
■1005 — Сферическая, с короной.
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1006 — Сфероидальная, с выбросом—спутником на юге. Вытянута по
1007 — Сферой дальная. Вытянута по направлению ЫЕ —5№, имеет выброс на 5Е, воз

можно. член триплета.
1008 — Сфсроидтльная галактика, вытянута по о. \ZZ\v 120.
1009 — Центральная часть спиральной галактики с перемычкой.
1010 — Овальная, вытянута по диагонали — БЕ.
1011 — Сфероидальная, со слабой оболочкой.
1012 — Спираль с перемычкой, по-вндимому, типа 5ВЬ. Размеры относятся к перемыч- 

ке, а яркость к ядру, в спектре которого наблюдается Н„ и умеренно конден
сированный континуум.

1013 — Сферическая, с оболочкой.
1014 — Сильно конденсированный, звездообразный объект. По распределению энергии 

в спектре сходен с О5О. Можно заподозрить наличие слабых широких эмис
сионных линий.

1015 — Сферическая, со значительной короной.
1016 — Овальная. Восточный компонент тройной системы — цепочки галактик. Пред

ставляет интерес и западный компонент, у которого ультрафиолетовый кон
тинуум слаб, но намечается Н,-

1017 — Конденсированное ядро пекулярной галактики.
1018 — Овальной формы, со слабой короной, большая ось наклонена к кругу склонений 

на 20°. Не исключена возможность наличия у нее Сейфертовских особенностей.
1019 — Сфероидальная, с оболочкой. Вытянута по направлению БЕ—
1020 — Сфероидальная галактика с оболочкой. В спектре видна Н, и довольно сильно 

конденсированный континуум ядра. По-видпмому, ядро звездообразное, с уме
ренной светимостью и УФ-избытком.

1021 — Вытянута по ®. Спираль с одним мощным рукавом и плотной центральной 
частью. Компонент квартета. Видимо, составляет пару с 14 СС 833. Континуум 
очень интенсивный.

1022 — Овальной формы, вытянута по ։. Четко наблюдается Н։ и какая-то линия в 
УФ короче X 3727. Судя по спектральному изображению, она может быть 
тесной двойной, западный компонент 4, а восточный я. Член квартета.

1023 — Сферическая, компактная. Континуум мало конденсирован. Расположена к югу 
от ИСС 842 на расстоянии V, возможно, является ее спутником.

1024 — Сферическая, компактная, с заметным ореолом. В спектре намечается Ня. Кон
тинуум конденсирован умеренно.

1025 — Овальной формы, с резкими границами. На юго-востоке заметен небольшой 
выброс. Большая ось отклоняется от круга склонений на 30°.

1026 — Пекулярная спираль. Данные относятся к центральной части.
1027 -- Сфероидальная галактика. Имеет в контакте спутник 16"' на и значитель

ный выброс на 5Е с голубыми сгущениями.
1028 — Очень компактная сферическая галактика.
1029 — Сферическая, с заметной короной.
1030 — Овальная, может быть, тесно-двойная. УТ-ч/ 212.
1031 — Сферическая, компактного вида.
1032 — Западный компонент взаимодействующей пары.
1033 — Структура неясна, возможно, спираль, наблюдаемая с ребра. Континуум интен

сивен до Л 4000, далее очень слабый, но простирается до далекого УФ: 
По-вндимому, имеет звездообразное ядро низкой светимости, но с сильны.» 
УФ-избытком. На юго-западе в контакте спутник 19 .



402 Б. Е. МАРКАРЯН. В. А. ЛИПОВЕЦКИЙ, Дж. А. СТЕПАНЯН

1034 — Западный компонент—возможно, ранняя спираль, восточный имеет овальную 
форму. V 2« 233. Согласно [4], у восточного наблюдаются широкие эмиссион
ные линии, у западного их можно подозревать.

'1035 — Сферическая, компактного вида, но мало конденсированная.
1036 — Сфероидальная, с резкими границами.
1037 — Почти сферическая, с резкими границами в синих лучах. Континуум довольно 

конденсирован, но распространяется недалеко. V 2ле 239.
1038 — Сферическая.
1039 — Прямолинейная цепочка из 4—5 образований, расположенных по Данные 

относятся к ярчайшему компоненту на востоке. В спектре наблюдается Н, и 
К։4-М2֊гН^, намечаются и другие эмиссионные линии. Остальные члены це 
почки толубоватые. Возможно присутствие эмиссии и у них.

1040 — Ядро довольно яркой спирали типа Б1> На севере имеет спутник. В спектре чет
ко наблюдается ННе исключено, что эмиссионные линии широкие. Приве
денные данные относятся к ядру.

1041 — Сфероидальная. В спектре заметна Н,-
1042 — Сферическая, компактная, со слабым ореолом. Континуум диффузный, в спектре 

заметна Н„.
1043 — Тесная двойная система, не исключена возможность, что на восточный ком

понент проектируется звезда.
1044 — Сфероидальная, с резкими границами, окружена слабой, но протяженной обо

лочкой. Большая ось расположена по ։. Сильно конденсированный континуум 
распространяется до далекого УФ. В спектре четко наблюдается На и наме
чаются другие бальмеровские линии. Небулярные линии не видны. Можно уве
ренно предсказать наличие Сейфертовских особенностей, характерных для 
I подтипа.

1045 — Галактика овальной формы.
1046 — Сферическая и довольно компактная.
1047 — Почти сферическая, мало конденсированная галактика.
1048 — Сфероидальная, без резких границ. Имеет мощный выброс на западе, который 

огибает ее к северу и образует петлю. Континуум очень конденсирован п рас
пространяется до далекого УФ. В спектре заметен ряд эмиссионных линий, как 
разрешенных, так и запрещенных. Можно совершенно уверенно предсказывать 
присутствие Сейфертовских особенностей. В работе [5] отмечено наличие ши
роких эмиссионных линий.

1049 — Сфероидальная, рытянута по ?<-
1050 — Ядро пекулярной галактики. Вытянута по диагонали НЕ—Б\Х .
1051 — Почти сферическая, компактного вида. V 2л* 268.
1052 — Восточный компонент двойной системы, западный также представляет интерес, 

хотя УФ-избыток у него слаб.
1053 — Ядро пекулярной галактики.
1054 — Сферическая, компактная.
1055 — Компактная, .но умеренно конденсированная галактика. На прямых снимках 

мало отличается от звезд. 1 2« 8.
1056 — Сфероидальная, вытянута по
1057 — Сфероидальная, вытянута по'<• Па 5Е в контакте звезда 18‘".
1058 — Ранняя спираль с перемычкой.
1059 — Ядерная область спирали, наблюдаемой с ребра.
.1060 — Сферическая, со слабой ֊оболочкой. В целом красная, но имеет ядро с заметным 

.УФ-нзбытком.
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1061 — Сфероидальная, со слабой короной.V 284.
1062 — Сферическая. На западе в контакте спутник 18т. Ядро звездообразное. В спек

тре заметна Н։.
1063 — Вытянута по Имеет слабую корону и заметный выброс на юге с голубыми 

сгущениями. На фоне сильно конденсированного континуума видны эмиссион
ные линии. Согласно [6], спектральный тип Е2е.

1064 — Сфероидальная, с ореолом. Восточный компонент двойной системы. Континуум 
слабо конденсирован, в спектре намечается Н,. Но!т 64.

1065 — Сфероидальная, с оболочкой.
1066 — По-видимому, тесно-двойная система. Вытянута по 1Ч№—5Е. В спектре четко 

наблюдается Н,-
1067 — Ядро спиральной галактики.
1068 — Центральная часть пекулярной спирали. Возможно, это взаимодействующая 

пара. На конце восточной ветви имеется яркое голубое сгущение.
1069 — Овальной формы, с голубым выбросом на юго-западе.
1070 — Сфероидальный, компактный объект.
1071 — Сферическая, с еле заметной короной.
1072 — Сферическая, со значительной короной.
1073 — Спираль с перемычкой и слабым кольцом.
1074 — Сфероидальная, со слабой короной.
1075 — Сфероида хьная галактика, вытянута по
1076 — Спиральная галактика с перемычкой и мало развитыми рукавами. Вытянута 

по диагонали БЕ—М\Х'.
1077 — Почти сферическая, компактного вида.
1078 — Сфероидальная, с короной. Вытянута по направлению 8Е—Ь!№.
1079 — Восточный, яркий компонент двойной системы.
1080 — Ядро сравнительно яркой спирали.
1081 — Центральная часть ранней спирали. Возможно, южный компонент пары.
1082 — Сфероидальная, большая ось направлена на ։.
1083 — Сфероидальная галактика компактного вида.
1084 — Компактная, мало конденсированная галактика, имеет выступы на юге и севере.
1085 — Ядро спиральной галактики раннего типа.
1086 — Ядро спиральной галактики с перемычкой.
1087 — Ядро сфероидальной галактики, слегка вытянутой по '՛• II 2м՛ 23. [7].
1088 — Центральная часть спирали с перемычкой.
1089 — Группа, состоящая из 5—6 голубых образований 15т—16"'. В окружении ее 

наблюдаются голубоватые спутники 17'"—18'". Данные относятся к западному 
компоненту восточной подгруппы, в спектре которого наблюдается Н,. Нали
чие эмиссионных линий можно заподозрить и у остальных членов группы. [8].

1090 — Сферическая, компактного вида, но неконденсированная. Видимо, связана с пре
дыдущей группой.

1091 — Сфероидальная, вытянута по
1092 — Ядро спиральной галактики типа БЬ.
1093 — Ядро спиральной галактики сложной структуры.
1094 — Сфероидальная, вытянута по '՛■ На концах большой осн наблюдаются сгуще

ния 18 ". Континуум диффузный, заметных линий в спектре нет. II 2*'33.[7] .
1095 — По виду сфероидальная галактика. Видимо, имеет слабую оболочку, на северо- 

западе заметна аморфная дуга. В спектре наблюдается, сильная На и слабые 
№։+М։4-Н-,, >3111 и некоторые другие линии. Континуум очень интенси
вен и тянется до далекого ультрафиолета. Присутствие у нее Сейфертовских 
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особенностей не вызывает сомнения. Наличие широких эмиссионных линий не
зависимо обнаружено в [4].

наши оценки блеска на Г.' О ярче, а для № 1055 — на Г”5 слабее (объект 
представляет ид себя очень компактную галактику). Хотя это различие 
может быть вызвано ошибками, но не исключена возможность, что эти 
объекты переменны. Все указанные объекты были классифицированы „эс!“, 
т. е. могут обладать звездообразными ядрами, что делает наше предполо
жение довольно вероятным. До настоящего времени переменность досто
верно была обнаружена только для трех типов внегалактических объектов: 
ядра Сейфертовских галактик, квазары и лацертиды. В то же время имеют
ся отдельные указания о существовании переменности у ядер галактик с 
узкими эмиссионными линиями. Обнаружение ее было бы еще одним неза
висимым свидетельством существования нетеплового излучения в ядрах 
этих галактик.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР

GALAXIES WITH ULTRAVIOLET CONTINUUM. XI

B. E. MARKARIAN, V. A. LIPOVETSKY, J. A. STEPAN1AN

The eleventh list of galaxies having intense ultraviolet continuum 
is presented. The list contains data for 100 objects. The presence of 
emisson lines is either established or suspected among 55 of them. The 
presence of Seyfert characteristics can be certainly expected of the 
following objects No. 1018, 1040, 1044, 1048 and 1095. The object 
No. 1014 is probably QSO. It is probable that the objects No. 1015, 
1037 and 1055 are variable.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР'

ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

ФУНКЦИЯ СВЕТИМОСТИ СКОПЛЕНИЯ ГАЛАКТИК А2634

А. Г. ЕГИКЯН, А. Т. КАЛЛОГЛЯН
Поступила 10 сентября 1976

На снимках 40" телескопа системы Шмидта Бюраканской обсерватории определены 
интегральные звездные величины 260 галактик в области скопления А 2634 до 
В = 18т 3 и построена функция светимости галактик. Составлена карта распределения, 
измеренных галактик.

Дифференциальная функция светимости растет не монотонно, а имеет некоторый 
локальный максимум при 15п|8. Интегральная функция светимости представлена урав
нениями (1) и (2) в интервалах звездных величин 15'п0 В 15т9 и !5т9 В 18"’3, со
ответственно.

В скоплении наблюдается сегрегация галактик по яркости.

1. Введение. Построение функции светимости для достаточно большо
го количества скоплений представляет несомненный интерес, особенно для 
выявления возможных различий в форме функции светимости в зависи
мости от степени богатства скоплений и других параметров. До последнего 
времени функция светимости была известна лишь для немногих скопле
ний, однако применение автоматических фотометров существенно увеличи
ло число исследованных скоплений.

Функция светимости, построенная Эйбеллом [1] для богатого скопле
ния Сота имеет некоторый локальный максимум в яркой части. Такой же 
максимум наблюдается на яркой части функции светимости некоторых дру
гих скоплений галактик [2—61. Наличие этого локального максиму
ма приводит к излому кривой интегральной функции светимости. Аналогич
ное явление наблюдается и в функции светимости, построенной для галак
тик поля [7, 81. При этом по имеющимся данным абсолютная величина 
точки излома, по всей вероятности, является постоянной.

В настоящей работе непосредственным фотометрированием определе
ны интегральные В-величины 260 галактик в области скопления А 26’4 по 
каталогу Эйбелла [91 для построения функции светимости галактик этого 
скопления.
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2. Наблюдательный материал и методика измерений. Снимки получен։« 
на метровом телескопе системы Шмидта Бюраканской обсерватории в цве
те В на пластинке ZU-2 в комбинации с фильтром GG-13. В качестве стан
дартов использованы внефокальные изображения звезд Северного поляр
ного ряда, причем звездные величины звезд NPS в цветовой системе В 
определялись согласно формуле В = mP(t 4-0.19— 0.13с по [10], где 
тр։ —стандартные фотографические звездные величины звезд NPS, с — 
соответствующие показатели цвета.

Исследуемое скопление галактик причислено Эйбеллом к первой груп
пе населенности и первой группе расстояния. Угловой радиус по [9] равен 
72'=1.2. Внутри этого радиуса на пластинках -ZU-2 4՜ GG-13 было 
отождествлено около 700 галактик. Интегральные звездные величины га
лактик в цветовой системе В определялись посредством измерений на мик
рофотометре МФ-2А. Для больших по размерам галактик применялся ме
тод сплошных измерений. С этой целью использовалась квадратная диаф
рагма с размерами около Т'УЗ", причем измерения производились так, что
бы соседние площадки вплотную примыкали друг к другу по двум взаимно
перпендикулярным направлениям. Слабые галактики измерялись в одной 
точке круглой диафрагмой либо с диаметром 9", либо с диаметром 7' в за
висимости от размеров галактик. Измерения производились на двух пла
стинках, причем отклонения друг от друга значений звездных величин- на 
них не превышали 0"'15. Можно считать, что среднее уклонение звездных 
величин от их средних значений меньше О'"1.

Для того, чтобы с достаточной уверенностью охватить в исследовании 
все галактики до определенной звездной величины, мы ограничились галак
тиками до 18"'3. В результате оказалось, что до этого предела в облает.։ 
скопления с общей площадью 4.52 кв. градуса имеется 260 галактик. Зна
чения интегральных звездных величин этих галактик в цветовой системе 
В приведены в табл. -1.

В каталоге Цвикки [11] приводятся звездные величины для более 
чем 30 сравнительно ярких галактик в области скопления. Сравнение этих 
данных со звездными величинами, определенными в настоящей работе, по
казывает хорошее согласие. Отметим, что в каталоге Цвикки для централь
ной двойной галактики дается суммарная звездная величина галактик № 2 
(NGC 7720) и № 13 в табл. 1 настоящей статьи.

Для составления карты распределения галактик до 18"3 были изме
рены их прямоугольные координаты на координатометре “Ascorecord“. Кар
та распределения галактик приведена на рис. 1. Нумерация галактик на 
рис. 1 и в табл. 1 совпадает.
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ИНТЕГРАЛЬНЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ ГАЛАКТИК В ЦВЕТОВОЙ 
СИСТЕМЕ В В ОБЛАСТИ СКОПЛЕНИЯ А2634

Таблица 1

№ 1 в : № В № В № В » В

1 14՛" 50 36 15т96 71 1б"’85 106 17т31 141 17т59

2 14,51 37 15.96 72 16.86 107 17.32 142 17.60
3 14.81 38 15.97 73 16.86 108 17.33 143 17.60
4 14.84 39 15.94 74 16.87 109 17.34 144 17.61
5 14.94 40 16.00 75 16.89 ПО 17.34 145 17.61
6 15.02 41 16.04 76 16.93 111 17.36 146 17.63
7 15.13 42 16.05 77 16.93 112 17.36 147 17.63
8 15.17 43 16.07 78 16.94 113 17.36 148 17.64
9 15.18 44 16.25 79 16.98 114 17.37 149 17.65

10 15.23 45 16.29 80 16.98 115 17.37 150 17.65
11 15.24 46 16.32 81 16.98 116 17.38 151 17.65
12 15.30 47 16.36 82 16.99 117 17.38 152 ! 17.65
13 15.36 48 16.39 83 17.00 118 17.38 153 17.66
14 15.49 49 16.39 84 17.00 119 17.39 154 17.67
15 15.50 50 16.40 85 17.03 120 17.40 155 17.67
16 15.50 51 16.40 86 17.09 121 17.41 156 17.67
17 15.57 52 16.45 87 17.09 122 17.41 157 17.68
18 15.59 53 16.48 88 17.11 123 17.42 158 17.68
19 15.59 51 16.52 89 17.12 124 17.44 159 17.69
20 15.63 55 16.54 90 17.16 125 17.45 160 1 17.70
21 15.65 56 16.54 91 17.18 126 17.47 161 । 17.70
22 15.65 57 16.60 92 17.18 127 17.48 162 17.70
23 15.73 58 16.61 93 17.24 128 17.48 163 17.70
24 15.75 59 16.62 94 17.24 129 17.49 164 I 17.72
25 15.77 60 16.64 95 17.24 130 17.50 165 17.73
26 15.77 61 16.70 96 17.24 131 17.50 166 17.73

27 15.83 62 16.71 97 17.24 132 17.50 167 ՛ 17.73

28 15.85 63 16.71 98 17.25 133 17.51 168 17.73

29 15.87 64 16.74 99 17.26 134 17.51 169 17.74

30 15.87 65 16.77 100 17.26 135 17.52 170 17.75

31 15.89 66 16.81 101 17.27 136 17.52 171 17.75

32 15.91 67 16.82 102 17.29 137 17.54 172 17.75

33 15.94 68 16.82 103 17.29 138 17.56 173 17.75

34 15.95 69 16.84 104 17.30 139 17.58 174 17.77

35 15.96 70 16.85 105 17.31 140 17.58 175 17.78
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Таблица 1 (продолжение)

№ В № | в II № | В 1| № | В № в

176 17П'79 193 17т92 210 18т04 227 18т13 244 18т21

177 17.79 194 17.93 । 211 18.05 ; 228 18.14 245 18.21
178 17.80 195 17.94 212 18.06 229 18.14 246 18.22
179 17.80 196 17.94 213 18.07 230 18.14 247 18.22
180 17.81 197 17.94 214 18.07 231 18.14 248 18.25
181 17.83 198 17.95 215 18.07 232 18.14 249 18.26
182 17.84 199 17.95 216 18.07 233 18.15 250 18.26
183 17.84 200 17.98 217 18.08 234 18.16 251 18.26
184 17.85 201 18.00 218 18.01 235 18.17 252 18.28
185 17.85 202 18.02 219 18.07 236 18.18 253 18.29
186 17.85 203 18.02 220 18.09 237 18.18 254 18.30
187 17.85 204 18.02 221 18.09 238 18.19 255 18.30
188 17.87 205 18.02 222 18.10 239 18.19 256 18.31
189 17.90 206 18.02 223 18.11 240 18.20 257 18.31
190 17.91 207 18.03 224 18.12 241 18.20 258 18.31
191 17.92 208 18.04 225 18.13 242 18.20 259 18.32
192 17.92 209 18.04 226 18.13 243 18.21 260 18.32

3. Распределение галактик в скоплении и сегрегация галактик по ярко
сти. Как видно из составленной карты, распределение галактик в скопления 
носит весьма иррегулярный характер.

На рис. 2 приводится гистограмма распределения этих галактик по 
концентрическим кольцам вокруг центра скопления (рис. 1). На оси абс
цисс указаны расстояния от центра скопления, выраженные в градусах, а 
на оси ординат — нормированное число галактик в соответствующих коль
цах на квадратный градус. Числа исправлены за плотность галактик окру
жающего фона (13 галактик ярче В = 18"'1 в одном квадратном градусе) 
согласно [121, где для этой плотности дается значение, равное 51 галакти
ке поля ярче Р = 19га0 в одном кв. градусе. Из гистограммы видно, что 
плотность галактик с расстоянием от центра скопления падает довольно 
быстро: по сравнению с центральным кольцом плотность на расстоянии 
примерно 1° от центра падает почти в 10 раз. В случае А262, принадлежаще
го, как и А2634, к первой группе расстояния по Эйбеллу, это отношение при 
том же угловом расстоянии от центра скопления также равнялось 10 [2].

С целью исследования эффекта сегрегации ярких и слабых галактик, в 
табл. 2 приведены числа галактик ярче и слабее условно взятого значения 
16 5. В четвертом и седьмом столбцах дается отношение наблюдаемо
го числа ярких галактик к числу слабых в данном кольце и аналогичное
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отношение К2 после исправления за галактики поля. Как видно из данных 
таблицы, в исследуемом скоплении наблюдается некоторая сегрегация яр
ких и слабых галактик: более яркие галактики сильнее концентрируются к 
центру скопления. В отличие от этого скопления и скопления Сота сегре
гация ярких и слабых галактик не наблюдается в скоплении А262 [13],

Рис. 2. Распределение галактик по концентрическим кольцам вокруг центра скопле
ния А2634.

принадлежащем нулевой группе богатства [9]. Согласно работе Т. Остина 
и Дж. Пича [4], сегрегация галактик по яркости не наблюдается также в 
богатом скоплении третьей группы населенности А1413 [9]. Предполагае
мое Т. Нунаном [14] наличие сегрегации галактик по яркости в том же скоп
лении авторами работы [4] объясняется тем, что яркие и слабые галактика 
в скоплении распределены с различной симметрией.

Таблица 2

Г (’)
Наблюдаемое Исправленное за галактики поля

"в 16,п5 с“о 

CQ 
с

"В 16"’5 "в 16“ 5

0.00-0.36 17 39 0.44 17 34 0.50
0.36-0.72 15 60 0.25 15 44 0.34
0.72-1.26 21 108 0.19 17 62 0.27

В скоплении А2634 при продвижении к центру наблюдается также не
которая тенденция к увеличению средних яркостей галактик (табл. 3). Зна
чения В-величин, соответствующие усредненной яркости галактик в каж
дом кольце, не исправленные за галактики поля, приведены во втором 
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столбце табл. 3. При учете влияния галактик окружающего фона их сред
ние яркости определялись по средним значениям в соответствующих еди
ничных интервалах звездных величин. Эти исправленные величины Во при
ведены в третьем столбце табл. 3. Данные табл. 3 подтверждают наличие 
в скоплении сегрегации галактик по яркости.

Таблица 3

г(’) В Во

0.00-0.18 16т45 1б"’42
0.18-0.36 16.39 16.28
0.36 -0.54 17.00 16.94
0.54—0.72 16.78 16.64
0.72-0.90 17.24 17.23
0.90-1.08 16.85 16.72
1.08-1.26 16.73 16.36

4. Функция светимости. На основании данных табл. 1 была построена 
функция светимости скопления. Подсчеты галактик производились в интер
валах шириной 0"'3. Дифференциальная функция светимости скопления

Рис. 3. Дифференциальная функция светимости скопления галактик \2634 
• —без коррекции за галактики поля, X—с коррекцией за галактики поля ( !3 га
лактик поля ярче В = 18т1 на 1 кв. градус).

без коррекции и с коррекцией за галактики поля по [12] приведена на 
рис. 3. Как видим, эта функция растет не монотонно, а имеет четко выра
женный локальный максимум около 15"8. Этот результат находится з 
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согласии с утверждением Эйбелла [1, 31 о том, что в функции светимости 
некоторых скоплений галактик имеется вторичный максимум на яркой 
части кривой. Такой же максимум наблюдается на яркой части функции 
светимости для скоплений галактик А262 [21, А1413 [41, А193 [61 и не
которых других [5]. Более медленное возрастание функции светимости 
скопления А2634 за 17'п6, по-видимому, объясняется использованием 
диафрагмы меньших размеров для измерения яркости галактик слабее око
ло 17.6. Вследствие этого яркости некоторых галактик могли быть зани
жены, и некоторое число галактик могло перейти в соседний более слабый 
интервал.

Наличие локального максимума в функции светимости скопления при
водит к излому кривой интегральной функции светимости. Интегральная 
логарифмическая функция светимости скопления А263.4 представлена на 
рис. 4. Точке излома соответствует В = 15'"9. Для участков функции ярче 
и слабее 15"'9 методом наименьших квадратов получены следующие урав
нения:

Рис. 4. Интегральная функция светимости скопления галактик А2634: • — без 
коррекции за галактики поля, Ч---- с коррекцией за галактики поля (13 галактик поля 
ярче В = 18'п1 на 1 кв. градус).

для не исправленной за галактики поля

1£/У(<В) = (0.79 ± 0.20) В -Ь (-11.11 ± 0.77), 

1? Л/«. В) = (0.38 ± 0.03) В + (- 4.60 ± 0.10),

В < 15'."9,

В > 15"'9,
(1)

для исправленной за галактики поля

1И /У(< В) = (0.81 + 0.22) В + (- 11.47 ± 0.86), 

/У(< В) = (0.35 ± 0.03) В + (- 4.03 ± 0.13),

В <15Т9,

В 15т9.
(2)
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Отметим, что первые точки в ярких частях кривых, имеющие малый вес, 
при ссставленич уравнений (1) и (2) не учитывались. Как видим, учет га
лактик поля мало меняет значения угловых коэффициентов. Угловой коэф
фициент яркой части функции светимости почти совпадает с угловым коэф
фициентом той же части функции светимости скопления Сота, равным п_> 
Эйбеллу 0.78 [1]. Однако функция светимости для скопления Сота по
строена по фотовизуальным звездным величинам. В случае скоплений А193 
[6] и ZwCl 1710.4+6401 [151 Бёрнгеном и Каллогляном было получено, 
что угловые коэффициенты интегральной функции светимости в В значи
тельно больше, чем в V. Такой результат авторами объясняется тем, что 
галактики в этих скоплениях становятся менее красными при уменьшении 
их светимости. Исходя из этого, можно предположить, что в скоплении 
А2634 нет зависимости между показателями цвета и светимостями галак
тик, или же эта зависимость очень слаба.

Согласно Джиннеру [16], средняя радиальная скорость по двум цен
тральным галактикам скопления А2634 равна 8730 км/сек. При г/ = 55 
км/сек на Мпс для расстояния скопления получаем 1.6X10’ пс. Абсолют
ная звездная величина М в точки излома, наблюдаемого в интегральной 
функции светимости при В = 15"'9, равна —20'"5, после исправлении 
за галактическое поглощение. Между тем, согласно Руду [17], для точки 
излома в интегральных функциях светимости скопления Сота и Virgo 
Mv — — 2О'"8 в той же шкале расстояния. Трудно допустить, что В—V 
ярких галактик в исследуемом скоплении в среднем составляет всего 0"'3. 
Поэтому нужно полагать, что локальный максимум в функции светимости 
А2634 достигается в более яркой части кривой, чем p-о имеет место в слу
чае Сота и Virgo.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

THE LUMINOSITY FUNCTION OF THE CLUSTER 
OF GALAXIES A2634

A. G. EGH1KIAN, A. T. KALLOGHLIAN

On the plates obtained with the 40-inch Schmidt telescope of the 
Byurakan Observatory the integral magnitudes of 260 galaxies up to 
18"'3 in B system have been measured in the Abell cluster No. 2634 
and the luminosity function of the galaxies has been constructed. The 
•distribution chart of the measured galaxies is given.
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The differential luminosity function grows not monotonously but 
has a local maximum at about 15n'8. The integral luminosity function is 
represented by equations(l) and (2) in the magnitude intervals 15n'0<C 
< B 15"‘9 and 15m9 B < 18'"3 respectively.

A segregation of bright and faint galaxies in the cluster is ob
served.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

СПЕКТРАЛЬНОЕ И МОРФОЛОГИЧЕСКОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ 
ГАЛАКТИКИ NGC 6306. I

М. А. КАЗАРЯН. Э. Е ХАЧИКЯ1 f
Поступила 16 апреля 1977

Приведены результаты подробного спектрофотометрического и морфологического՛ 
исследования галактики XGC 6306, имеющей ультрафиолетовый избыток в спектре. Га
лактика состоит из ряда ярких сгущений, показывающих сильный эмиссионный спектр. 
Однако высшие члены водородной серии находятся в поглощении. Приведены контуры 
линий и их эквивалентные ширины. По отношению интенсивностей линий [S И] XX 
6731/17 оценено значение пг ~ 10* см ’ для некоторых центральных областей га
лактики. Выявлено различие лучевых скоростей между отдельными областями.

Делается заключение, что NGC 6306 является весьма активной галактикой, в ко
торой происходят бурные процессы звездообразования.

XGC 6306 физически связана с NGC 6307, не показывающей какой-либо активности.

1. Введение. В настоящее время интерес к галактикам, показывающим 
в спектре ультрафиолетовый избыток, все время растет и им посвящено 
уже много работ, основную долю которых составляют спектральные наблю
дения.

Подробное спектрофотометрическое исследование показало, что хак по 
свсим спектральным характеристикам, так и по морфологическим особен
ностям они не составляют однородной группы, хотя большинство из них 
(более 80%) имеет эмиссионные линии в спектре [1, 2]. В [31 было впер
вые показано, что по спектральным особенностям галактики с ультрафио
летовым избытком можно разбить на пять групп. В дальнейшем новые на
блюдения объектов с ультрафиолетовым избытком подтвердили реальность 
такой группировки [4, 5].

В настоящей работе приведены результаты спектрального и морфоло
гического исследования галактики с ультрафиолетовым избытком 
NGC 6306, относящейся к той группе галактик классификации, приведен
ной в [3], в спектрах которых узкие эмиссионные линии наблюдаются одно
временно с абсорбционными линиями. Сильный ультрафиолетовый избы-
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ток у этой галактики обнаружен одним из авторов (М. А. К.) с помощью 
40" телескопа системы Шмидта Бюраканской астрофизической обсервато
рии и 1.5 объективной призмы, дающей дисперсию примерно 2500 А/л։и 
у Hj. NGC 6306 составляет двойную систему с галактикой NGC 6307 и 
включена в каталог Холмберга под № 769 [6]. Согласно Кинану NGC 6306 
и NGC 6307 являются галактиками типа S и Е, соответственно [7]. Види
мые фотографические интегральные величины этих галактик равны 14"'0 и 
13'"8 [81.

Получены три спектра NGC 6306, причем два из них на 107" телескопе 
обсерватории МакДональд со спектрографом UVITS с дисперсией около 
230 А.!мм, а один — на 200" телескопе Паломарской обсерватории с кассе
греновским спектрографом с дисперсией порядка 190 А/.и.н. Для сравнения 
получен также спектр галактики NGC 6307 на 107" телескопе. Ширина 
•щели спектрографов была порядка 1—2'. Краткое описание спектров было 
опубликовано ранее [8]. Там же было показано, что расстояние до 
NGC 6306 равно примерно 36 Мпс, а абсолютная фотографическая вели
чина М= —18.5.

Для выяснения морфологических особенностей NGC 6306 получены 
5 крупномасштабных снимков в фотографических лучах, причем 3 из них з 
первичном фокусе 2.6-.« телескопа Бюраканской обсерватории (масштаб 
20.5 на 1 .мл։), а 2—на 6-м телескопе БТА САО АН СССР (масштаб 
8.5 на 1 ли։).

2. М орфо.югическая структура. На рис. 1 приведены репродукции фо
тографии, полученной на 6-л։ телескопе в фотографических лучах, которые 
отличаются друг от друга выдержкой при печатании на фотобумаге. Это 
■сделано с той целью, чтобы показать структуру как центральной части, 
так и внешних областей галактики. Ее яркая центральная часть расщепле
на на две вытянутые параллельно друг другу области, восточную и запад
ную, которые отделяются узкой полосой шириной в 1" дуги и имеют раз
меры 3 8 X 7 6, 2 5 X 9 5, соответственно. Восточная часть в свою оче
редь разделена на две почти равные по яркости и по размерам области 
круглой формы с диаметром 3 8. Кроме того, от восточной и западной 
частей к северу и югу отходят прямые слабые хвосты, которые хорошо за
метны на нижнем снимке рис. 1. Каждый из хвостов в свою очередь состоит 
из двух областей, с размерами 8 X 3.5, -9 X 3" и 9 X 3 5, 6 X 2" для 
южного и северного хвостов соответственно.

Для ясности при дальнейшем изложении все вышеотмеченные области 
галактики пронумерованы на рис. 1 римскими цифрами.

Таким образом, NGC 6306 имеет довольно сложную структуру и со
стоит фактически из двух отдельных полосок — восточной и западной, с яи-



Рис. 1. Репродукции снимка NGC 6306 и NGC 6307, полученного на б-.м телескопе 
САО АН СССР.

К ст. М. А. Казаряна, Э. Е. Хачнкяна



ИССЛЕДОВАНИЕ ГАЛАКТИКИ NGC 6306 417

кими сгущениями и соответствующими хвостами. Общая длина западной 
полоски, состоящей из областей I, II, III, составляет 30՜’, а восточной — 
области IV, V, VI, VII (рис. 1) — 25".

С правой стороны рисунка видна также галактика NGC 6307. На ри
сунке указаны направления нэ север и восток, а также масштаб.

3. Описание спектров. При получении спектров Q 4317 и UVITS 324с 
(см. [8]) щели спектрографов были направлены вдоль западной полоски, 
которая имеет позиционный угол 6°. В этих спектрах линия Нг па высоте 
состоит из трех отдельных частей. Это указывает на то, что в щель спектро
графа попадали три различные области, которые довольно сильно излуча
ют в линии Н,. Первая из этих областей, регистрограмма спектра которой пл 
пластинке UVITS 324с приведена на рис. 2, совпадает с областью I централь
ной части галактики, а вторая и третья, соответственно, с областями II и III 
южного хвоста. В спектре области I, которая является самой яркой частью 
западной полоски, кроме Н, отождествлены эмиссионные линии [S II] )•)֊ 
6731/17, [N II] у. 6584/48, [О III] )•>֊ 5007, 4959, Н,, Н7 и [ОН]). 3727,

Рис. 2. Регистрограмма спектра области I (UVITS 324с).

а также линии поглощения Hs, Н8 и Н12. Область II, уступающая 
области I по яркости и находящаяся от нее на расстоянии 8" к югу, хоро
шо видна вдоль всего спектра. Из вышеупомянутых линий в области II не 
наблюдаются эмиссионные линии [S II] л). 6731/17 и Н7, которая видна 
в поглощении. В ее спектре отождествлены также линии поглощения Н», 
Н„ Са IIII- 3968/34, Н10, Нн и Н15. Линии Н։ и Call )֊3968 сливают
ся. Что же касается линий поглощения Н,3 и Ни, то они едва заметны, так 
как сливаются с линией [О II])֊ 3727. В спектре области III, расположен
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ной на 16.7 к югу от I, заметны линии [N II]л 6584 и Н,, которые сме
нены от соответствующих линий лервых двух областей примерно на 6 А 
в сторону коротких волн, что соответствует разнице лучевых скоростей 
между ними приблизительно 270 км/сек.

Рис. 3. Регистрограммы вдоль линии Н, (1—цо спектру У 4317. 3 — по И\'|Т8) а 
прямой фотографии (2) областей I. II. III.

На рис. 3 приведены регистрограмМы линии Н, вдоль щели по спек
трам Q 4317 и UVITS 324с. Для сравнения между ними приведена регистро- 
грамма той же области галактики, т. е. западной полоски, по прямым фото
графиям, полученным на 2.6-м телескопе. Места максимумов почернений 
соответствующих областей I, II, III западной полоски отмечены на этом ри
сунке. Мы старались привести все регистрограммы на рис. 3 к одному 
масштабу по горизонтали. Однако, ввиду различия масштабов оригиналь
ных снимков, авторам это удалось неполностью. Несмотря на это, хоро
шо видно, что сгущения западной полоски галактики, выделяемые на пря
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мых фотографиях (рис. 1), являются источниками Н„ излучения. Следует 
отметить, что ввиду того, что спектр Q 4317 несколько передержан, обла
сти I и II в нем разделяются нечетко.

При фотографировании спектра UVITS 306а щель спектрографа бы
ла направлена вдоль восточной полоски, расположенной почти в точности 
по линии N—S. В спектрах области IV и V (рис. 1) наблюдаются эмис
сионные линии [S III >•>• 6731/17, [NII] >>.6584/48. Н,, Н?, Н7 и 
[ОН] >. 3727. Последняя линия довольно интенсивна, однако не включена 
в дальнейшие расчеты, т. к. она искажена дефектом на пластинке. В погло
щении находятся H«, Н., линия К Са II (линия Н Са II сливается с 
Н,) и другие линии водорода от Н„ до Н12. Что же касается области VI, 
находящейся на расстоянии приблизительно 5' от области V, то она про
являет себя только в эмиссионной линии Н,. Одноименные спектральные 
линии, принадлежащие областям IV и V, фактически не разделяются по 
высоте щели друг от друга. Однако линии области V смещены к красной 
части спектра на величину, примерно соответствующую лучевой скорости 
660zb 6 5 км/сек.

Как уже отмечалось выше, для сравнения получен также спектр 
NGC 6307, компаньона исследуемой галактики, в котором наблюдаются 
линии поглощения бальмеровской серии от Н, до Н15, а также дозольнэ 
сильные линии Н и К Са II. Отметим здесь, что красные смещения обеих 
галактик одинаковы и составляют Z = 0.0094.

4. Относительные интенсивности, эквивалентные ширины линий и 
электронная плотность в NGC 6306. Относительные интенсивности и экви
валентные ширины линий в спектре NGC 6306 для областей I, II, IV и V 
приведены в табл. 1 и 2.

Для определения спектральной чувствительности системы в качестве 
стандарта была выбрана галактика ЗС 120, для которой с достаточной точ
ностью известно распределение энергии в спектре.

Электронная плотность NGC 6306 для областей I, IV и V определена 
с помощью отношения интенсивностей запрещенных линий [S II] >■>• 6717 
и 6731 (R = 1„.|т/1в7л), которые хорошо выделяются на их регистрограм- 
мах. По данным, приведенным в табл. 1, значения R для вышеотмеченных 
областей равны соответственно 1.17 и 1.03. Значения пс определены ме
тодом Сарафа и Ситона [9], при этом для электронной температуры Те 
принято значение 104 °К. Определенные таким образом значения п, 
для указанных областей равны: пР = 2.1103 сл<~3 (для I области) 
и п, = 1.4-103 сл<՜3 (для областей IV и V).

5. Обсуждение. Из приведенных наблюдательных данных видно, чго 
галактика NGC 6306 имеет необычайную морфологическую структуру и ин
тересные спектральные особенности.
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Как уже отмечалось выше, центральная область галактики расщепле
на на две части, каждая из которых состоит из отдельных ярких сгущений.

Таблица I 
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ 
ЭМИССИОННЫХ ЛИНИЙ В СПЕКТРЕ 

NGC 6306

Ион 'o

UVITS
324c 306a
Ik/1HS

I II iv+v
[SI1] 6731 1.37 — 0.70
[S11] 6717 1.60 — 0.72
IN 11] 6584 5.08 1.01 1.19

HI 65631
14.10 10.50 8.15

IN И] 65481
[ОШ] 5007 0.61 0.70 —
IO III] 4959 0.25 0.37 —

H I 4861 1.00 1.00 1.00
HI 4340 0.30 — 0.30

[Oil] 3727 1.18 0.73 —

С этой точки зрения NGC 6306 скорее можно отнести к иррегулярным 
галактикам, чем к спиральным, как это отмечено в [7].

Весьма примечательно, что наблюдается разница лучевых скоро
стей между отдельными областями галактики. Уже было отмечено ,чго лу
чевые скорости I и III областей отличаются на 270 км/сек. Такую же 
особенность показывают области IV и V. В табл. 3 приведены оценки раз
ности их лучевых скоростей, сделанные по разным спектральным линиям. 
Среднее значение разности равно Av = 660±65 км/сек.

Для наглядности на рис. 4 приведены контуры линий Н,, Н-, Н։, 
Call X 3934, Н8—Нп, построенные по спектру UVITS 306а. Как на этом, 
так и на последующих двух рисунках масштаб по горизонтальной оси для 
всех линий одинаков и отмечен на рисунках. По вертикальной оси отложе
ны величины г, = L./I?, где I,. и I? — интенсивности внутри контура 
линии и непрерывного спектра соответственно. Каждый из этих контуров 
состоит из двух компонентов, принадлежащих областям IV и V. Компо
нент длинноволновой части спектра, соответствующий области V, при этом 
более интенсивен. Исключение составляет линия Н„, у которой по неизвест
ной причине коротковолновый компонент незначительно интенсивнее.
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Таблица 2
ЭКВИВАЛЕНТНЫЕ ШИРИНЫ ЛИНИЙ В СПЕКТРЕ 

ХСС 6306— ——

Эмиссия 
или 

абсорбция

иУ1ТБ 324с иУ1ТБ 306а
Ион ^•о УН, (А) №,. (А)

I 1 и 1У+У

[Б II] 6731 эмиссия 6.8 — 10.0
(Б II] 6717 •» 9.8 — 18.0
[И 11] 6581 •» 33.6 4.8 7.5

II I 65631 и 84.5 52.3 69.1
[МП] 6548] »•
[ОШ] 5007 5.2 5.6 —
[ОШ] 4959 »1 2.1 3.8 —
Н I 4861 »» 8.2 8.0 15.2
Н I 4340 »» 3.4 — 4.3
Н 1 4340 абсорбция — 2.1 —
Н 1 4102 »» — 2.5 2.1
Н I 3970 «1 4.2 — —

Са II 3968 ։» — 4.9 5.6
Са II 3934 »» — 3.9 2.3
Н I 3889 И 2.5 6.2 2.0
Н I 3835 ։» 5.1 7.1 4.3
Н 1 3798 »։ — — 4.4
Н I 3770 »» —• 2.1 1.2
Н I 3750 »» 1.6 1.7 1.4

[ОН] 3727 эмиссия И.1 8.6 —
Н I 3712 абсорбция — 0.5 —

Таблица 3
РАЗНОСТИ ЛУЧЕВЫХ СКОРОСТЕЙ 

МЕЖДУ ОБЛАСТЯМИ IV И V

Линия ДА (А) Дг> (км/сек)

Н? эм. 11.2 690
II, .. 9.6 660
Н. абс. 9.9 750
к „ 8.5 650
н8 7.6 590
Н։о „ 9.5 750
И11 » 7.6 610
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На рис. 5 приведены контуры линий Н, и [Nil])'/. 6584/48, по
строенные по спектру UVITS 324с для областей I (точки), II (кре
стики) и III (кружочки). На рис. 6 приведены контуры остальных 
линий области I |SII]/.'/. 6731/17, [О III] /1 5007, 4959, Н;„ Н7, Н,, Hs, 
Н9, Н,2 и [О II] ՝/• 3727, построенные по тому же спектру. Из рисун
ков видно, что контуры всех линий симметричны, кроме контуров 
линий Н12 и [О П] /■ 3727. Крылья последних линий перекрывают друг 
.друга и сливаются, ввиду чего они становятся асимметричными.

X
.Рис. 4. Контуры линий для областей IV и V (1ЛЧТ5 306а).

Из табл. 1 видно, что относительные интенсивности 1н,/1н-< и 1н.(/1н, 
для областей I, II, IV и V в несколько раз больше теоретического значе
ния для любых моделей газовых туманностей. Это, по-видимому, может 
•быть результатом двух причин: а) поглощения пылью в самой галактике, 
б) влияния абсорбционных компонентов бальмеровских линий на их эмис
сионный компонент.
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Подробное рассмотрение этого вопроса авторы предполагают про
вести отдельно в ближайшем будущем.

Рис. 5. Контуры линии Н, для областей I, II, III (UVITS 324с).

Из полученных данных можно судить также о степени возбуждения 
газовой составляющей областей I, II, IV и V, мерилом которой в случае 
NGC 6306 могут служить интенсивности запрещенных линий [ОШ] и 
[N II]. Так, например, линии N, и N, наблюдаются только в областях I и 
II. Отсутствие этих линий в областях IV и V, по всей вероятности, являет
ся результатом их низкого возбуждения, настолько низкого, что относи
тельное число дважды ионизованных атомов кислорода недостаточно для 
их проявления. Отметим, что электронная плотность не может служить 
препятствием для свечения N։ и N2 в этих областях, так как она значитель
но ниже (порядка 10’ сл։՜3) критической плотности для этих линий. Обра
щая внимание на то, что интенсивность линии [N II] X 6584 в I области 
в несколько раз больше, чем в остальных областях (см. табл. 1 и 2), можно 
заключить, что в этой области степень возбуждения наивысшая.

Заметим также, что в спектре области I отсутствует линия погло
щения Са II X 3934, а в остальных областях она имеет умеренную интен
сивность (см. табл. 2). Это важное обстоятельство указывает на то, чго 
спектр области I можно отнести к типу В5 или более раннему. Спектры же 
остальных областей по своим признакам ближе к спектральному типу А.

Естественно возникает вопрос, реально ли разделение галактики 
NGC 6306 на отдельные области, или такая структура является результа
том проекции на ядро поглощающей материи в галактике?
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В пользу того, что галактика действительно состоит из отдельных об
ластей, говорят следующие факты:

1. Отличие лучевых скоростей в разных областях друг от друга.
2. Различие спектральных характеристик восточной и западной обла

стей (различие значений относительных интенсивностей и эквивалентных 
ширин линий и отсутствие линий Са II в спектре западной части галакти
ки, а линий Ь1, и М2 — в восточной).

3. Круглая форма некоторых областей (IV, V, VI), которая вряд ли 
может быть следствием поглощения на их границах.

4. Разделение галактики на две очень сходные по форме полоски с яр
кими сгущениями и хвостами. Причем, яркие концы полосок имеют резкие 
края.

Рис. 6. Контуры линий области I (L’VITS 324с).

Линейные размеры центральной яркой области I равны примерн? 
1700 X 450 пс. Области IV и V примерно равны друг другу и линейные 
размеры их диаметров порядка 700 пс. Последние две области тесно сопри
касаются и расстояние между их центрами того же порядка, что и их диа
метры.

Исходя из линейных размеров этих областей и их физических особен
ностей, можно сделать заключение, что центральная область NGC 6306-
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представляет собой гнездо голубых образований, напоминающих сверх
ассоциации.

Общая длина галактики, от конца одного хвоста до другого, состав
ляет около 8000 пс, а толщина галактики, которая наибольшая в централь
ной части, составляет 1300 пс.

Таким образом, морфологические и физические особенности исследуе
мой галактики свидетельствуют о том, что она является весьма активной 
галактикой и в ней идут бурные процессы образования ассоциаций и сверх
ассоциаций, в согласии с концепцией В. А. Амбарцумяна об активности 
ядер галактик [10].

Следует еще раз отметить, что NGC 6306 и NGC 6307 находятся на 
одинаковом расстоянии и одновременно очень близки друг к другу. Рас
стояние между ними приблизительно 1.6Х10’1 пс. Это говорит в поль
зу того, что NGC 6306 и NGC 6307 действительно составляют физическую 
систему. Однако они по своей активности сильно отличаются друг от друга. 
NGC 6307 находится в более спокойном состоянии. В ее спектре не обнару
жено ни одной эмиссионной линии, в то же самое время линия К Са II в 
спектре NGC 6307 значительно интенсивнее, чем в различных областях 
NGC 6306. Это видно из табл. 4, в которой приведены эквивалентные ши
рины этой линии для двух галактик.

Таблица 4 
ЭКВИВАЛЕНТНЫЕ ШИРИНЫ ЛИНИЙ 
к; Са И В СПЕКТРАХ NGC 6306 И 

NGC 6307

NGC 6306 NGC 6307

W (1) W (11) W (1V-I-V) W
— 3.9А 2.3А 11.ЗА

Тот факт, что две столь различные по морфологической структуре и ак
тивности галактики составляют физическую систему, также заслуживает 
внимания.

Ереванский государственный 
университет 

Бюраканская астрофизическая 
обсерватория
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SPECTROPHOTOMETRY AND MORPHOLOGY OF THE 
GALAXY NGC 6306. I

M. A. KAZARIAN, E. Ye. KHACHIKIAN

The results of spectrophotometry and morphology of NGC 6306 
with UV-continuum in spectrum are presented. The galaxy consists of 
many bright knots with strong emission lines. But the highest members 
of Balmer lines are in absorption. The profiles and equivalent widths 
of lines are also presented. The electron density ne is estimated by 
means of the intensity-ratio of emission lines [S II | /■/֊ 6731/6717. For 
the central parts of the galaxy n, is equal to 10’ cm՜3. It is shown that 
radial velocities of seperate parts of the galaxy differ. It is concluded 
that NGC 6306 is a very active galaxy with very active star formation.

NGC 6306 is physicaly connected with NGC 6307 which shows no 
activity.
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ЗАВИСИМОСТЬ ИНТЕНСИВНОСТЕЙ ЭМИССИОННЫХ ЛИНИЙ 
СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК ОТ ПОКАЗАТЕЛЯ ЦВЕТА

М. А. АРАКЕЛЯН
Поступила 1 апреля 1976

Показано, что эквивалентная ширина линии [О 111] /. 5007, а также отношение 
интенсивностей этой линии и Н. в спектрах объектов Сейфертовского типа убывают с 
уменьшением показателя цвета U—В. Между тем, в спектрах других галактик • эмис
сионными линиями эти величины возрастают с уменьшением показателя цвета.

Поведение рассмотренных величин в галактиках, нс относящихся к Сейфертовскому 
типу, может быть интерпретировано как следствие низкой электронной плотност i газа, 
в случае которой относительная интенсивность запрещенных и водородных линий об
уславливается лишь электронной температурой. Что касается поведения тех же величин 
в спектрах объектов Сейфертовского типа, оно может быть приписано в среднем более 
высоким значениям электронной плотности и изменениям этой величины в рассмотрен
ном интервале цветов. Такая интепретацня ведет, в свою очередь, к заключению, что 
электронная плотность в объектах типа NGC 1068 несколько ниже, чем в галактиках 
типа XGC 4151.

Сравнение характера зависимости эквивалентных ширин эмиссион
ных линий от показателя цвета у нормальных галактик и галактик Сей
ферта представляет очевидный интерес, поскольку может способствовать 
пониманию природы объектов Сейфертовского типа. На материале класси
ческих галактик Сейферта и ряда нормальных галактик подобные зависи
мости рассматривались ранее И. И. Проник [11. Особенно перспективным 
представляется исследование зависимости от показателя цвета отношения 
интенсивностей запрещенных и водородных линий, поскольку, в силу раз
личия механизмов образования, интенсивности этих линий различным об
разом зависят от свойств источника ионизующего излучения. В настоя
щей статье рассматривается зависимость от показателя цвета U—В эквива
лентных ширин линий [О III] <■ 5007 и Hs-
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1. Объекты Сейфертовского типа. Как известно, некоторые объекты 
•Сейфертовского типа характеризуются очень высоким значением отноше
ния интенсивностей запрещенных и водородных линий. Существует даже 
точка зрения, что высокое значение отношения интенсивностей запрещен
ных и водородных линий является достаточным условием для отнесения 
галактики к Сейфертовскому типу (см. примечание к [2]). Однако резуль
таты измерения эквивалентных ширин эмиссионных линий в спектрах ряда 
объектов Сейфертовского типа из числа галактик Маркаряна [3—5] сви
детельствуют о том, что это условие, по крайней мере, не является необходи
мым. Для иллюстрации в табл. 1 приведены эквивалентные ширины линии 
[О III] >• 5007 и Нз в спектрах 15 галактик Сейфертовского типа, получен
ные в [3—5]. Таблица содержит также показатели цвета В—V и U—В, по
лученные с диафрагмой, размер которой указан в шестом столбце. В седь
мом столбце приведены ссылки на фотоэлектрические измерения. В слу
чаях, когда галактики наблюдались с несколькими диафрагмами, приведе
ны данные, полученные с наименьшей диафрагмой.

Таблица 7N W(o HI] B-V U-B A Литера
тура

78 95 15 0.9Э -0.31 15" 161
79 35 70 0.47 -0.78 10 PI

106 — 90 0.22 -0.90 10 . |71
110 30 25 0.76 —0.67 15 181
124 20 35 0.61 -0.47 25 17]
141 7 10 0.60 -0.45 10 [7]
142 5 20 0.44 -0.58 10 17|
198 50 15 0.82 +0.07 15 [8]
205 15 50 0.31 —0.90 10 17]
268 15 — 0.94 +0.28 15 18]
270 35 4 0.92 40.31 15 18]
273 50 20 0.77 + 0.10 15 181
279 40 40 0.88 —0.10 13.5 19]
290 25 50 0.56 —0.92 13.5 19]
298 25 15 1.01 -0.09 15 18]

Как видим, если даже исключить из рассмотрения галактики Маркарян 
106 и 268, интервал значений отношения интенсивностей [О III] >■ 5007 и 
Нр составляет примерно полтора порядка. При этом у Сейфертовских га
лактик типа NGC 1068 (с широкими водородными и запрещенными ли
лиями) это отношение в среднем существенно больше, чем у объектов типа 
NGC 4151 (с широкими водородными и узкими запрещенными линиями).
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Это обстоятельство было недавно отмечено Т. Ф. Адамсом и Д. В. Видма
ном [10], которые произвели детальное исследование интенсивности эмис
сионных линий в спектрах более 30 Сейфертовских галактик. Сначала мы 
рассмотрим зависимость эквивалентных ширин линий от показателя цвета 
безотносительно к принадлежности Сейфертовских галактик к тому или 
иному типу. Зависимости и от исправленного за по-

<и֊В)0

Рис. 1. Зависимость эквивалентных ширин линий [О III] * 5007 (а) и Н, (б) 
объектов Сейфертовского типа от показателя цвета (U—В)о.

краснение света в Галактике показателя цвета U—В приведены на рис. 1а 
и 1б. Как видим, если Сейфертовские галактики рассматриваются безотно- 
3—934
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сительно к принадлежности к тому или иному типу, то выявляется зависи
мость эквивалентных ширин линий от показателя цвета. При этом, хотя 
коэффициент корреляции между lg W|O ||։) и (U—В)о невелик (0.32± 
±0.24), важно то обстоятельство, что он имеет знак, противоположный 
коэффициенту корреляции между 1g Wh, и (U—В)о, равному—0.79±0.10. 
Таким образом, при посинении Сейфертовских галактик запрещенные ли
нии в среднем ослабевают, между тем, как водородные линии усиливаются. 
Второй из этих фактов отмечался ранее Проник [1]. Соответствующие за
висимости могут быть представлены соотношениями

lgW(O1I1J = 0.28(U-B)0±1.51,

± 0.24 ± 0.13

и

lg WHjl0.69 (U-B)o+1.08.

± 0.16 ± 0.09

Из этих соотношений следует, что относительная интенсивность запрещен
ных и водородных линий существенно зависит от показателя цвета (U—В)„. 
Эта зависимость, представленная на рис. 2, может быть выражена соотно
шением

W
lg ֊^LL = 0.93 (U - В)о ± 0.46, 

г
± 0.23 ± 0.13,

а соответствующий коэффициент корреляции составляет 0.77±0.11.
Подобный характер зависимости относительной интенсивности запре

щенных и водородных линий от показателя цвета следует также из изме
рений Адамса и Видмана [10]. По данным о 27 галактиках, для которых 
указанные авторы приводят потоки*  в [О III] I- 5007 и Hs, коэффициент 
корреляции между логарифмом отношения потоков и показателем цвета 
равен 0.72±0.09, а зависимость между этими величинами имеет вид

* Адамс и Видман приводят потоки, включающие и излучение в непрерывном спек
тре. Поэтому приведенные ими величины отличаются от использованных нами.

1g /[?П1] = 1.51 (U — В)„ + 0.87.
/н3

± 0.29 + 0.14

На рис. 1 и 2 Сейфертовские галактики, относящиеся, согласно [10], к ти
пу NGC 1068 (Маркарян 78, 198, 268, 270, 273 и 298), обозначены круж
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ками, а объекто! типа NGC 4151—точками. Поскольку первые являются 
заметно менее голубыми, то естественно, что на этих рисунках объекты двух 
типов в значительной мере сгруппированы.

Рис. 2. Зависимость отношения эквивалентных ширин линий [О III] '՝ 5007 н Н» 
объектов Сейфертовского типа от показателя цвета (U—В)о.

Как отмечалось, Адамс и Видман, измерившие потоки и светимости в 
линиях у ряда Сейфертовских галактик, выявили значительные различия 
этих величин в галактиках типа NGC 1068 и типа NGC 4151. Зависимость 
потоков от цвета указанными авторами не рассматривалась, и на основании 
полученных результатов был сделан вывод о полном различии физической 
природы объектов этих двух типов. Однако разделение Сейфертовских га
лактик на два типа является в определенной степени условным, поскольку 
как по ширине запрещенных линий, так и по показателям цвета имеет место 
непрерывный переход от объектов типа NGC 1068 к объектам типа NGC 
4151. Объектами промежуточного типа являются, например, NGC 1275 и 
Маркарян 279. (Ширина Нз на уровне непрерывного спектра у Марка
рян 279 равна 135 А, а ширина линий [О III] —40 А). О непрерывном 
переходе между объектами двух типов свидетельствует и характер зависи
мости интенсивностей запрещенных и водородных линий, а также их отно
сительней интенсивности от показателя цвета. Поэтому интерпретация, 
предложенная Адамсом и Видманом, не является единственно возможной. 
Другая возможность состоит в том, что имеется широкий диапазон пара
метров Сейфертовских галактик, возникающий благодаря большому интер
валу цветов и других свойств источников ионизующего излучения.
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2. Галактики, не относящиеся к Сейфертовскому типу. Рассмотрим те
перь аналогичные зависимости между интенсивностями эмиссионных ли
ний и показателями цвета у галактик, не относящихся к Сейфертовскому 
типу. Возрастание интенсивности водородных линий с посинением нормаль
ных галактик установлено в цитированной выше работе Проник [1]. С дру
гой стороны, в заметке [111 показано, что галактики Маркаряна, в спек
трах которых интенсивность линии [О III] /■ 5007 превосходит интенсив
ность Нз, имеют заметно больший ультрафиолетовый избыток, чем галак
тики, в которых имеет место противоположное соотношение. Отсюда мож
но заключить, что корреляция эквивалентной ширины запрещенных линий 
с ультрафиолетовым избытком является более сильной, чем корреляция 
эквивалентной ширины водородных линий. Об этом же свидетельствуют г-

(U-B),
Рис. 3. Зависимость эквивалентных ширин линий [ОШ] Л 5007 (а) и Нд (б) га

лактик, не относящихся к Сейфертовскому типу; от показателя цвета (U—В)„.

рис. За и Зб, где представлены зависимости от показателя цвета логариф
мов эквивалентных ширин линий [О III] >■ 5007 и Нз 30 галактик, изме
ренных в [3—5]. Соответствующие данные приведены в [11]. Легко ви
деть, что, в отличие от Сейфертовских галактик, у галактик, не относящих
ся к Сейфертовскому типу, эквивалентные ширины как водородных, так и 
запрещенных линий возрастают с посинением. При этом коэффициент кор-
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реляции между №[о н|] и (Ц ֊ В)о несколько превышает коэффициент 
корреляции между и (и — В)о. Они равны соответственно —0.57±
±0.13 и —0.37±0.17. Зависимости между логарифмами эквивалентных 
ширин и показателями цвета могут быть представлены как

1г^(О1||] = -1.1б(и֊В),-ь0.801

±0.33 ±0.11
и

1г №н? = — 0.67 (и - В)о ± 0.72.

± 0.35 ±0.12

Таким образом, обнаруживается определенное различие в зависимости 
между эквивалентными ширинами линий и показателями цвета в Сейфер
товских галактиках и галактиках, не относящихся к Сейфертовскому типу. 
В объектах первого типа эквивалентная ширина запрещенных линий в 
среднем убывает с посинением, а в объектах второго типа — растет.

Из приведенных соотношений очевидно, что имеется также различие 
в поведении отношения эквивалентных ширин запрещенных и водородных 
линий. Зависимость логарифма этого отношения от (И—В)о представлена 
на рис. 4 и может быть выражена как

1? '°1"1- = ֊ 0.44 (И - В)о ± 0.12.
*н?

± 0.29 ± 0.10

Хотя коэффициент корреляции довольно мал (—0.29±0.18), можно ут
верждать, что отношение интенсивностей запрещенных и водородных ли
ний в галактиках, не относящихся к Сейфертовскому типу, по крайней мере, 
не убывает с посинением. Между тем, как мы видели выше, с посинением 
ядер Сейфертовских галактик эта величина определенно убывает.

Приведем, наконец, аналогичные коэффициенты и соотношения, осно
ванные на измерениях Видмана [61. Вычисленный по данным [6] коэффи
циент корреляции между и Ш ~ В)о оказывается равны VI
— 0.77±0.11, а коэффициент корреляции между и (П— В)о:
— 0.73±0.13. Соотношения между рассматриваемыми величинами таковы:

1^(ОШ]=֊2.38(и֊ВН0.72,

± 0.60 ± 0.27
и

1г№н? = - 1.82 (П — В)о ± 0.68.

± 0.53 ± 0.24
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Наконец, зависимость отношения интенсивностей [О III] 1 5007 и Н 
от показателя цвета имеет вид

W
=-' - 0.56 (U - В)о + 0.00,

± 0.3S ± 0.17

а соответствующий коэффициент корреляции равен —0.42±0.24.

(U-B)o

Рис. 4. Зависимость отношения эквивалентных ширин линий [О III] '■ 5007 и Н;, 
галактик, не относящихся к Сейфертовскому тину, от показателя цвета (U—В)п.

Следует отметить, что вследствие различия расстояний рассмотренных 
объектов и различия использованных при электрофотометрии диафрагм 
доля регистрируемого при измерениях излучения самих галактик у различ
ных объектов различна. Это обстоятельство должно вести к искусственно
му росту дисперсий приведенных соотношений. Можно поэтому полагать, 
что приведенные выше коэффициенты корреляции являются заниженными.

3. Обсуждение. Как известно, интенсивность эмиссионных линий во
дорода при достаточно большой оптической толщине среды непосредствен
но определяется мощностью излучения источников ионизации за грани
цей лаймановской серии. Поэтому рост эквивалентных ширин водородных 
линий с уменьшением показателя цвета (.U—В)о должен рассматриваться 
как прямое следствие того, что

а) оптическая толщина газа за границей лаймановской серии как и 
объектах Сейфертовского типа, так и в галактиках, не относящихся к Сей
фертовскому типу, больше или порядка единицы;

б) показатели цвета U—В ядер галактик того и другого типа коррели
руют с интенсивностью Ц--излучения.
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Рост интенсивности линий [О Ш1 с уменьшением показателя цвета у 
галактик, не относящихся к Сейфертовскому типу, можно, очевидно, объяс
нить ростом степени ионизации кислорода с посинением. Что касается от
носительной интенсивности [О III] и Н3, то при невысоких плотностях 

•она зависит, в первую очередь, от электронной температуры среды, в ко
торой эти лини*՛  образуются. При этом отношение суммы интенсивностей 
линий [О III] !. [О II | к интенсивности Нз возрастает с ростом электрон
ной температуры (см., например, [12]). Поэтому, если отвлечься от возмож
ности различий в химическом составе галактик, не относящихся к Сейфер
товскому типу, то полученная зависимость относительной интенсивности 
запрещенных и водородных линий может быть интерпретирована как след
ствие роста электронной температуры светящегося газа с посинением ядер

Обратимся теперь к объектам Сейфертовского типа. Делая в их случае 
те же самые предположения, что и в случае галактик, не относящихся к Сей
фертовскому типу, мы должны были бы заключить, что с посинением ядер 
этих объектов происходит понижение степени ионизации и электронной 
температуры газа. Однако такая ситуация представляется довольно не
естественной. Более естественным является предположение, что уменьше
ние в среднем интенсивности запрещеннБпх линий с посинением обусловле
но различием в относительных объемах и массах зон, излучающих запре
щенные линии, в Сейфертовских галактиках типа NGC 1068 и типа NGG 
4151. (Как отмечалось, на рис. 1 и 2 объекты этих двух типов довольно 
четко группируются).

Что касается зависимости от показателя цвета относительной интен
сивности линий [О III] и Нз, то она, по-видимому, обусловлена более вы
сокой электронной плотностью (> 10') и достаточно широким интерва
лом изменения этой величины в рассмотренных выборках объектов Сей
фертовского типа. Таким образом, выявленные различия в поведении отно
сительной интенсивности линий [О III] и Нз в объектах Сейфертовского 
типа и галактиках, не относящихся к Сейфертовскому типу, могут быть при
писаны различаю электронных плотностей светящегося в тех и других га
за. В предложенной интерпретации электронная плотность газа в Сейфертов
ских галактиках типа NGC 1068 в среднем несколько ниже, чем в объектах 
типа NGC 4151.

Приведенные выше предположения представляются наиболее про
стым объяснением различий в поведении эквивалентных ширин эмиссион
ных линий в .алактиках двух рассмотренных типов. Правильность этих 
предположений легко может быть проверена спектральными наблюдения
ми, охватывающими линии [О III] >• 4363 и [О II] <• 3727. Посредством 
таких наблюдений могут быть получены непосредственные оценки элек
тронных температур и электронных плотностей газа в рассматриваемых га
лактиках. Если результаты подобных наблюдений не подтвердят предло
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женной картины, то возникнет необходимость поисков более сложных объ
яснений.

Автор благодарен В. И. Пронику и В. Ю. Теребижу за полезное об
суждение и критические замечания.

Бюраканская астрофизическая 
обсерватория

EMISSION LINE INTENSITY DEPENDENCE OF SEYFERT 
GALAXIES UPON COLOUR INDEXM. A. ARAKELIAN

It is shown that equivalent width of [O III] /■ 5007 and intensity 
ratio of this line and H, in the spectra of Seyfert-type objects de
crease with the decreasing of colour index U-B. Meanwhile both these 
quantaties in the spectra of non-Seyfert galaxies increase with the 
decreasing of the colour index.

The behavior of quantities considered in the spectra of non-Sey
fert galaxies can be interpretated as the result of lowelectron density 
of gas, which leads to the situation when relative intensity of forbidden 
and hydrogen lines depends only upon the electron temperature. As to 
the behavior of the same quantities in the spectra of Seyfert-type 
objects, it can be ascribed to the higher mean value of electron den
sity and the variation of this value in the colour interval considered. 
Such an interpretation leads, in turn, to the conclusion that electron 
density in NGC 1068 type objects is somewhat lower than in NGC 
4151 type galaxies.
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The results of a spectrophotometric study of FG Sagittae based on the obser
vations made in 1968—1973 and covering the region 3100—6100A arc presented. In 
this period the spectrum of FG Sagittae changed continuously and according to the 
BCD-classification transformed from A3II> type to F7Ia (Table 2). Its variation was 
especially sharp between June and September 1970.

Introduction. Among the known non stable stars, FG Sge repre
sents an exceptional case. It is the only object which has shown a re
gular increase of brightness for more than seventy years, the lumino
sity being now about fifty times larger than at the beginning of the 
century. In the spectrum of this peculiar variable, spectral lines having 
the P Cygni profile have been observed by G. H. Herbig and A. A. 
Boyarchuk [11 suggesting the existence of an expanding envelope 
around this star. According to the same authors the gaseous envelope 
surrounding the star has been ejected about 3000 years ago. These 
facts bring them to the important conclusion that FG Sgc is the 
nucleus of a planetary nebula just beginning the ejection of a second 
envelope.

The spectrum of FG Sge has been described by K. G. Henize [2], 
G. Richter [3]. Ch. Bertaud [4], G. H. Herbig and A. A. Boyarchuk 
[1]. The spectrum displayed a “never seen“ type of variation, passing 
regularly through all the spectral classes between B41 by Henize [2| 
and the present G spectrum by V. P. Arhipova [5] and J. Smolinski, 
J. L. Climenhaga and T. Kipper [6].
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A large number of photoelectric observations of FG Sge have 
been done by various authors and particularly by W. Wenzel and 
W. Fllrtig [7—9], and V. P. Arhipova [5, 10]. These data show, in 
particular, that the brightness of the star is no longer increasing in 
-observed part of the spectrum; the decrease started for the U, B and 
V magnitudes respectively around 1960, 1968 and 1975.

Finally, another unique and very important feature in the evo
lution of this star has been recently discovered by G. E. Langer, 
R. Kraft and K. Anderson |11|; a strong increase of abundances for 
■elements corresponding to the ,,s-process“ that occured between 1965 
and 1971*.  The star also displays more common features, such as 
•erratic fluctuations with a time scale of days etc. (see, for example, 
[13]).

According .to J. S. Tenn and E. M. Barsman [12| strong absorption lines of 
s-process continued to grow stronger from 1972 to 1973 and remained about the same 
.from 1973 .to 1974.

Tentative explanations of the FG Sge phenomenon are based on 
two main pictures of this object;

1) an optically thick shell expanding around a presently invisible 
very hot central star [1] or

2) a very brief evolutionary stage of a real star [11, 14, 15].
Many calculations have been done; they are based on the values 

•of fundamental parameters such as interstellar reddening, distance, ab
solute magnitude, effective temperature, gravity etc. and these values 
are uncertain because the only way to get them is to force FG Sge into 
the spectral classifications of normal objects. Whether this is justified 
•or not depends on the consistency of the spectral types given by dif
ferent criteria and this is why we undertook a spectrophotometric 
study of FG Sge.

Observation. The observations have been done at the Haute-Pro
vence Observatory between November 1968 and September 1973, using 
the Chalonge spectrograph 116] attached at the Cassegrain focus of 
the 193-c;n reflector. The 14lh magnitude companion of FG Sge has 
always been kept out of the slit of the spectograph and the influence 
•of the surrounding nebula is negligible. The mean resolution of the 
spectra is 10 A and the measurements cover the spectral range 
3100 - 6100 A. The dispersion of the Chalonge spectrograph is 470 A/mm 
at 6000 A, 220 A/mm at 4340 A and 83 A/mm at 3200 A.

Table 1 gives the data concerning various spectrograms used in 
the present work. The comparison star has always been HD 73 except 
for the first spectrum where it was 69 Cyg.
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THE SPECTRAL OBSERVATIONS FG Sfje .
Table 1

No. Spectrum No. Data Exposure 
(min)

Emulsion 
(Kodak)

1 6911-10 19.11.68 70 103aD
2 6911- 28 21.11.68 70 »•
3 6913-8 26.11.68 70 »>
4 6964-28 26.10.69 135 «*
5 6964 -25 28.10.69 60
6 B378-31 10.06.70 135 laO
7 B379-6 28.06.70 150
8 6980-10 3.09.74 90 103aD
9 6984-6 6.09.70 80 »»

10 6984 - 28 7.09.70 90
11 6988 -10 11.09.70 90 laO
12 7020-26 27.09.71 so
13 7022-10 28.09.71 90 103aD
14 7022-24 29.09.71 120 li
15 7022-28 30.09.71 90 tl
16 B480-10 26.09.72 150
17 B481-26 6.10.72 120 laO
18 .B522-32 29.09.73 80 103aD

From the beginning of the observations until about 1971, the con
tinuum was reasonably well defined between the main absorption lines; 
the obtained spectral energy distributions deviated somewhat from that 

•of a blackbody as in ordinary stars and we did not meet any 
special difficulty in deriving color temperature and Balmer disconti
nuities.

Table 2 gives the values of some of the parameters derived from 
the energy distribution in the continuum [17],

ct>b: spectrophotometric gradient for the 4500—4000 A spectral 
range (column 2);

D : Balmer discontinuty (column 3);
>.։: mean position of this discontinuity (column 4);
n : number of determinations (column 5).
Fig. 1 shows the variations of D and 4>b as a function of time, 

Fig. 2 the “travel“ of FG Sge across the XjD-diagram on which the 
curves of equal MK spectral type and luminosity class are shown [19]. 
Fig. 3 and 4 give the tracing corresponding to eight spectra.



PARAMETERS OF THE SPECTRUM OF FG Sge
Table 2

Data <Pb D 3700 n BCD
Spectral type

4>„h E (4>b) E(B—V) 
= 0.64E (<hb)Arhipova [10] Langer et al. [11]

Oct. 1966 (14—18)* 1.79 0.480 06: A3 4 la:
Nov. 1968 (19—26) 1.95 0.534 12 3 A3 lb

F5—6 (G band)
F0 (K line)

1.17 0.78 0.50
Oct. 1969 (26-28) 2.29 0.523 13 2 F2 la Fl 1.89 0.40 0.26
June 1970 (10) 2.27 0.494 15 1 F3 la F2 1.95 0.31 0.20
June 1970 (28) 2.85 0.424 06 1 F5 la F2 2.12 0.73 0.47
Sept. 1970 (3-11) 3.21 0.362 01 4 F6 la F6-8 F2 2.20 1.01 0.65
Sept. 1971 (27-30) 3.07 0.325 08 4 F7 la GO (G band) F4 2.35 0.72 0.46
Sept. Oct. 1972 4.28 0.10: 2 F5 6
Sept. 1973 (28) 4.93 0.10: 1

* Measurements by T. P. Roark [18|.
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The BCD spectral type |20] deduced from the positions of FG Sge 
■on Fig. 2 are listed in Table 1 (column 6). For comparison, [the spec
tral types from other authors are also given (column 7 and 8). On Fig. 2 
the curves of equal MK spectral type are also curves of approximately 
equal intrinsic color temperature (i. e. for “unreddened“ stars), and the 
corresponding value of the intrinsic gradient <1)ob is indicated on each 
of them. Thus for each position of FG Sge in the diagram the 4>„b 
can be obtained by interpolation, and its values are listed (column 9). 
The excess in blue gradient E )fl’b) = <l)h — clJ„b is also given (co
lumn 10) and transformed (column 11), for comparison with other 
determinations, in E (B — V) by the empirical formula E(B — V) = 
= 0.64 E(«t>b). It must be kept in mind that this E(B—V) reflects 
mainly the reddening of the continuum and is not directly comparable 
to the observed photometric E (B — V) when strong lines are present 
in the spectrum.

Fig. 1. D and 4>b as a function of time. The corresponding BCD spectral types 
are indicated. The 1966 values are from Roark, 1968. Small black dots: individual 
measurements.

After 1971 the precise location of the continuum on the micropho
tometric trancings became more difficult because of the presence of 
many absorption lines. The hydrogen lines became very weak, the corres
pondingly small Balmer jump was not well defined and no significant 
value could be obtained for Moreover, the energy distribution in the 
continuum differs from that of the blackbody even when small spectral 
intervals are considered, and 4>b is a mean value for 4500—4000 A.
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For comparison, the position of j 
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of FG Sge in the >.։D-diagram from November 1968 to September 1971. 
Fer is indicated. Note the very rapid change of the star between June and
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Fig. 3. Microphotometer tracings of FG Sge spectra corresponding to the dates 
indicated on each of them. The two curves on figures:a, b are tracings of the same 
spectrum with different sensitivities-of the the microphotometer.

Note the strong increase of the high luminosity indicators XX 4078, 4128, 4174 
between June and September 1970 (see text).
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Fig. 4. Microphotometer tracings of 
•as for Fig. 3.

FG Sge spectra. The marks are the same

Results.
a) Spectral classification. Assumptions on effective temperature 

and gravity are necessary to build models of FG Sge and these 
.quantities are generally derived from a „spectral type“. But since 
the beginning of the spectroscopic observations, FG Sge has never 

• completely mimicked the spectrum of a normal star. For instance, 
the spectral type derived from the G band is always later than that 

• given by the K line. Table 1 shows that in 1969, according to V. P. Ar
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hipova [10], the G band type was F5- F6 and the K type F0. This 
phenomenon is clearly visible on all our spectra between 1969 and 1972. 
Langer et al. [11] used other criteria to obtain spectral types, and the 
types finally adopted to derive the abundances in FG Sge are listed 
in Table 2.

All these spectral types differ significantly and no clear indication 
is given on the luminosity class. As the BCD-classification is based 
on quantitative parameters depending mostly on the physical con
ditions of hydrogen in the photosphere, it may give spectral types 
relatively reliable to derive effective temperatures and gravities. 
Table 2 (column 5) gives the BCD-types, deduced from the position of 
FG Sge on Fig. 2. They are later than those adopted by Langer et al. 
[11], later also than the K line type, but earlier than the G band one. 
The luminosity class lb in 1968 became la in 1969, and Fig. 2 shows 
that FG Sge is very far in luminosity class from the supergiant a Per 
to which it is often compared.

. b) Interstellar reddening. Table 2 shows that, between 1968 and 
1971, the excess in blue gradient has been changing with time by an 
amount apparently too large to be attributed either to observing un
certainties (to test the measurement’s self-consistency, Fig. 1 gives the 
individual values for D and the uncertainty on one measure of 
is apprcvimately 4A) or to the influence of line blanketing. This means 
that the interstellar interpretation of FG Sge’s color excess prior to 
1965 is questionable; part of this excess could be intransic (i. e., 
due to the stellar constitution), the true interstellar absorption being 
different (smaller or even perhaps larger) from what has been assumed 
to derive important parameters such as distance, absolute magnitude, 
intrinsic colors etc.

c) Did something happen between June and September 1970? 
Fig. 1 and 2 show that, apart from the general trend towards later 
spectral types, FG Sge has undergone a very rapid change in spec
tral type, luminosity class and color between June and September 
1970. Although the two measurements of June have a smaller weight, 
the occurence of a change seems to be real. It was accompanied by a 
change in the general aspect of the spectrum in which the hydrogen 
lines decreased while the G band and K line became more prominent 
at the same time, high luminosity indicators such as the blends 4078, 
4128 and 4174 A strongly increased (see Figures 3c, 3d and 4a), in 
agreement with the large variation of i-j which shifted FG Sge in the 
i-jD diagram (see Fig. 2), from a point near the limit between la and 
lb, to regions very far towards higher luminosities. 
4—934
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Whether this change has been unique since the beginning of the 
spectroscopic observations is not known. Photometric observations made 
by W. Wenzel and W. Furtig [8, 9], V. P. Arhipova [5, 10] and others 
[13, 21] show that the star is variable on a time scale of days, but 
simultaneous spectroscopic, spectrophotometric and photometric obser
vations are lacking.

However it is interesting to note that the 1970 spectral evolution 
of FG Sge could be related to the changes in surface abundances ob
served by Langer et al. [11]: f. J. Christy-Sackmann and K. H. Despain 
[14] calculated the enrichment rate per year for the ,,s-process“ ele
ments Zr, La, Ce, and found that it reached a very pronounced maxi
mum between 1969 and 1970. This suggests that the maximum enrich
ment rate of FG Sge could be closely connected to- the rapid spectral 
changes observed by us in June and September 1970.
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СПЕКТРОФОТОМЕТРИЧЕСКОЕ ИЗУЧЕНИЕ 
НЕСТАЦИОНАРНЫХ ЗВЕЗД

III. СПЕКТР FG СТРЕЛЫ В 1968—73 ГГ.

Д. ШАЛОНЖ, Л. ДИВАН, Л. В. МИРЗОЯН

Представлены результаты спектрофотометрического изучения РС Стре
лы, основанного на наблюдениях, выполненных в 1968—73 гг. и покрываю
щих область 3100—6100 А. В этот период спектр РО Стрелы изменялся 
непрерывно и по ВСВ-классификации преобразовался от спектрального 
типа А31Ь до Р71а (табл. 2). Его изменение было особенно резким между 
июнем и сентябрем 1970 г.
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В 1975—76 гг. на 60-с.։։ и 125-с.м рефлекторах Крымской станции ГАИШ про
ведены фотометрические наблюдения переменных звезд VX Cas, UX Ori, BN Ori и 
WW Vul в оптическом (U, В. V) и инфракрасном (J. H, K, L) диапазонах спектра. 
Для каждой звезды в большинстве случаев оптические и инфракрасные измерения вы
полнялись одновременно. Описано фотометрическое поведение переменных в период на
блюдений и, по возможности, проведено сопоставление переменности излучения в раз
личных диапазонах спектра.

Введение. В работе [11 были проанализированы результаты спектральных и фотометрических наблюдений переменной BN Ori. Изучение контуров линий Н, и Нз в спектрах звезд VX Cas, UX Ori и WW Vul проведено в работе [21. В данной работе представлены для всех четырех звезд результаты оптических и инфракрасных фотометрических наблюдений, выполненных в 1975—76 гг. на телескопах Крымской станции ГАИШ.В ИК диапазоне спектра наблюдения молодых звезд ведутся уже больше десяти лет, но пока не существует единого мнения по поводу природы ИК избытков излучения в области до 10 .мкл. Из теоретического рассмотрения процесса эволюции до главной последовательности (см., например, [31) предсказывается избыточное ИК излучение, обусловленное тепловым переизлучением пылевых оболочек. Такую интерпретацию считают более предпочтительной Гласс и Пенстон [4], выполнившие недавно фотометрические наблюдения большого числа молодых звезд в области спектра 1—4 мкм. С другой стороны, Ридгрен, Стром и Стром [51 предполагают, что, в частности, у звезд типа ТТаи избытки ИК излучения в диапазоне 1—10 мкм обусловлены только эмиссией газовой, оболочки.



450 Е. А. КОЛОТИЛОВ. Г. В. ЗАЙЦЕВА, В. И. ШЕНАВРИНВ процессе изучения таких нестационарных объектов, как молодые звезды, значительный интерес, несомненно, должны представлять одновременные в оптическом и ИК диапазонах спектра наблюдения за переменностью излучения. Как следует, например, из теоретических расчетов, проведенных в [61, из анализа подобных наблюдений можно будет судить о ■справедливости той или иной модели. Со стороны наблюдателей в этом направлении сделаны пока только первые шаги [7, 81, но уже видно, что картина переменности в целом сложна, и не существует, по-видимому, однозначной зависимости между изменениями потоков излучения в различных диапазонах спектра.У переменных звезд VX Cas, UX Ori, BN Ori и WW Vul избытки ИК излучения в области спектра до 3.5 .мкл։ были обнаружены Глассом и Пенстоном [41. Для двух из них (UXOri и WW Vul) выполнены также ИК измерения до 11 мкм Коханом [91. Как Гласс и Пенстон, так и Кохан проводили наблюдения каждой звезды не более, чем в 1—2 ночи, т. е. переменность ИК излучения практически не исследовалась. В то же время объем информации о переменности оптического излучения звезд VX Cas, UX Ori, BN Ori и WW Vul существенно больше, и ряд характерных особенностей их кривых блеска более или менее выяснен [10—121.Представленные в данной работе наши фотометрические измерения каждой из четырех звезд в большинстве случаев были выполнены одновременно в оптическом и ИК диапазонах спектра.
Наблюдательный материал. В оптическом диапазоне спектра фотоэлектрические измерения были выполнены в стандартной системе UBV на 60-сл< рефлекторе с помощью фотометра на счете фотонов, описанного в [131. Сведения об использованных звездах сравнения и подробности методики наблюдений приведены в [111. Точность фотоэлектрических UBV наблюдений ± О'"О1 — 0"'02.Фотометрия в ИК диапазоне спектра в полосах J (1.25 мкм), Н (1.65 л<км), К (2.2 мкм) и L (3.5 .мк.и) проводилась на 125-см рефлекторе ЗТЭ с помощью ИК фотометра, работающего с двумя сменными PbS приемниками. Для наблюдений в фильтрах J, Н, К служил приемник, охлаждаемый твердой углекислотой, а в фильтре L приемник, охлаждаемый жидким азотом. Конструкция ИК фотометра описана в [141, при измерениях всегда применялась 10z/ входная диафрагма. Использованные нами фильтры с учетом поглощения в земной атмосфере и кривых реакции приемников обеспечивают систему, близкую к стандартной J, Н ,К, L системеДля переменных звезд в каждом фильтре производилось не менее 20 измерений, время одного накопления сигнала в зависимости от яркости звезды составляло от 10 до 40 секунд. Затем по всей серии измерений определялся средний отсчет на переменную звезду (аналогичным путем



СПЕКТРАЛЬНЫЕ И ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ 451 определялся средний отсчет на соответствующую стандартную звезду). Отношение этих отсчетов давало разность в звездных величинах. С учетом среднеквадратичных отклонений от средних отсчетов вычислялись ошибки ПК фотометрии, характеризующие внутреннюю точность серии измерений в каком-либо фильтре.Стандартные звезды для ИК фотометрии были подобраны из каталога Джонсона и др. [151. При наблюдениях переменных BN Ori и UX Ori в качестве основного стандарта использовалась 7 Ori (BS 1790 по Каталогу ярких звезд [161), но в случае UX Ori дополнительно измерялась для учета экстинкции еще одна стандартная звезда — 53 К Ori (BS 2004). Для VX Cas вначале (3—4.Х.75 и 13—14.Х.75) звездой сравнения была 17 ; Cas (BS 153), а в остальной период 27 7 Cas (BS 264). При наблюдениях WW Vul во всех случаях в качестве стандарта служила звезда 5?Sge (BS 7479).Для использованных нами в качестве стандартов звезд в табл. 1 указаны величины V, а из ИК величин только J и К, поскольку абсолютное большинство наших ИК фотометрических измерений переменных сделан? в этих двух фильтрах. Звездные величины стандартов в J и К взяты из [151, за исключением звезды 277 Cas, для которой выяснилось следующее. Она использовалась как стандарт Алленом [171, который независимо определил ее величины и выявил расхождение К ~ О'"22 и L~0m45 по сравнению с указанными в [151 (по измерениям Джонсона и др. звезда
7՝«6.։кц<( 7

Звезда № no BS V J K

17 ; Cas 153 З"'б6 4'"24 4m40
27 ( Cas 264 2.39 2.30 2.01

•; Ori 1790 1.64 2.18 2.34
53 К Ori 2004 2.05 2.48 2.60
5 ։ Sge 7479 4.37 3.08 2.60

была слабее). По нашим наблюдениям 16—17.Х.75, когда практически на одинаковых воздушных массах были измерены оба стандарта—17 'Cas и 27 7 Cas, получилось несоответствие их наблюдаемых разностей в фильтрах J и К по сравнению с ожидаемыми из [151. Это несоответствие в К составило ~ 0'16 и причина его, принимая во внимание также результаты измерений Аллена [171, скорее всего заключена в ИК величинах звезды 27 7 Cas, определенных Джонсоном и др. [151. В табл. 1 приведены звездные величины 27 7 Cas, исправленные, соответственно, на J ~ 0"'17 (поправка по нашим измерениям) и К~0т19 (средняя поправка по



452 Е. А. КОЛОТИЛОВ, Г. В. ЗАЙЦЕВА, В. И. ШЕНАВРИНнашим и Аллена [17] измерениям), которые и использовались при обработке наблюдений VX Cas.В фильтре L нами было сделано лишь несколько измерений блеска WWVul, а остальные переменные оказались слабыми для наблюдений з этом фильтре (предельная величина ~6т0). Для стандарта 5 * Sge, соответственно, величина L = 2. 52.Что касается полосы Н, то в зимний сезон 1975—76 гг., когда бы.ча выполнена основная часть нашей фотометрии, мы не располагали фильтром на эту полосу, а осенью 1976 г. удалось сделать только два измерения блеска WWVul. В своих первоначальных наблюдениях Джонсон и др. [15] фильтр Н не использовали, однако впоследствии он стал общеупотребительным в ИК фотометрии. Калибровку, т. е. определение звездной величины стандарта 5 « Sge в полосе Н мы провели, основываясь на указанных для него в [15] величинах J, К, L (интерполируя полученные из них потоки и используя значение потока от звезды 0га00 в фильтре Н). Полученз значение Н = 2՜. 77. Для обоснования можно указать, что аналогична.։ процедура калибровки Н применялась в [18].Стандарты ï Ori, 17 ; Cas и 27 7 Cas, 5 a Sge по координатам достаточно близки к соответствующим переменным звездам BN Ori, VX Cas и WW Vul,TaK что измерения стандарта и переменной производились в большинстве случаев на одинаковом зенитном расстоянии. 'Лишь при наблюдениях WWVul на уже значительных воздушных массах (период ноябрь— декабрь) измерения стандарта производились до и после переменной для учета экстинкции. При наблюдениях UX Ori поправка за поглощение в земной атмосфере определялась по двум стандартам—Ori и 53 К Ori.Результаты проведенной нами в 1975—76 гг. оптической и ИК фотометрии переменных звезд VX Cas, BN Ori, UX Ori и WW Vul представлены в табл. 2—5. Для полноты картины в таблицы включены также более ранние ИК измерения этих звезд в области спектра до 3.5 ,ик.и из работ [4] и [9]. В ряде случаев в таблицах приведены результаты UBV измерений, сделанных в близкие к ИК фотометрическим измерениям дать: для того, чтобы характеризовать состояния оптического блеска переменных в определенные интервалы времени.Для иллюстрации поведения излучения звезд VX Cas, BN Ori, UX Ori и WWVul в различных диапазонах спектра со временем результаты фотометрии представлены также на рис. 1—4.
Обсуждение результатов. Рассмотрим результаты наблюдений отдельно по каждой из четырех звезд по мере возрастания сложности зарегистрированной картины переменности.
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ВЫ Оп. Согласно анализу, проведенному Драгомирецкой [191, звезда в период с 1891 г. по 1964 г. показывала временами заметную и быструю՛ переменность оптического блеска. Большое количество фотоэлектрических иву наблюдений, выполненных на Крымской станции ГАИШ с 1966 г;
ВЫОп
--------- 1—।---- X-----1—X---- 1---- V—гт—гт՜ 

и -е-----------------------------------

В -•--------------------------------------------♦

V ------------------------------------------■-»— -о-

1 [---------

---------- 1—1— X—Н—X 1 X—1111 
41018 19 42759 42768 42826 28

Ю 24...
Рис. 1. Фотометрическое поведение переменной ВЫ Он со временем в фильтрах 

С. В, V, } и К. По՜ оси абсцисс отложены юлианские дни. по оси ординат—звездные ве
личины. Точки—по измерениям па Крымской станции ГАИШ, квадрат—измерение Глас
са и Пенстона [4]по 1975 г. [11, свидетельствует, что блеск ВЫ Оп был в этот период практически постоянным (амплитуда переменности не превосходила 0"02 0"*03 в фильтре V). С этим выводом согласуются и результаты наших ИВУ измерений, проведенных в феврале 1976 г. (табл. 2). Из всей имеющейся в настоящий момент ИК фотометрии ВИ Оп большую часть составляют измерения в фильтрах 3 и К (для последнего возможно также сравнение наблюдений 1971 г. и 1975—76 гг.). Как видно из рис. 1, блеск звезды в фильтрах 1 и К не показывает какой-либо значительной переменности со временем (средние значения 3 ~ 8"’95 и К~8"22). Можно предположить, основываясь на изложенных выше результатах наблюдений в фильтрах И, В, V, 3 и К, что отсутствует какая-либо заметная переменность излучения и на 1.65 и 3.5 мк.и (фильтры Н и Ц, и использовать измерению из [41 и [91, хотя и единичные, для определения ИК показателей цвета излучения ВИ Оп. Величины (3~Н), (Н —К) и (К—Ь) равны, соответственно, ^0т51, ^0т22 и ^0тб2.
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Таблица 2
BN ОН

Дата JD и В V J Н к L

7—8.III.71 2441018 10.27 10.10 9.64 — — — —
8—9.III.71 2441019 — — — — 8.44^0.08 3.17 0.07 —

26-27.XI.71 2441282 — — — — — — 7.6+0.4
12—13.XII.75 2442759 — — — 9.00+0.07 — 8.27+0.07 —
21-22.XII.75 2442768 — — — 8.95+0.10 — 8.23+0.08 —
17-18.11.76 2442826 10.27 10.08 9.61 8.90+0 07 — 8.20+0.11 —
18-19.11.76 2442827 10.28 10 09 9.64 8.92+0.09 — 8.30+0.14 —
20-21.11.76 2442829 10.27 10.09 9.64 8.99+0.07 — 8 16+0.09 —

Примечание. Фотометрия в дату 8—9.III.71 выполнена Глассом и Пенстоаом 
|4|; в дату 26-27.XI.71 Коханом |9].

VX Cas. Некоторые особенности фотометрического поведения переменной VX Cas в оптическом диапазоне описаны в [12]. Большую часть времени звезда находится в состоянии со случайными колебаниями блеска около некоторого среднего уровня (в фильтре V амплитуда переменности ~0"'3—О'"4 при среднем V~ll'"3). Непериодически происходят глубокие (до~2"' в V) ослабления блеска продолжительностью 1—1.5 
месяца, сопровождающиеся значительным покраснением излучения заезды.Как следует из величин V, приведенных в табл.3, серия наших ИК фотометрических наблюдений VX Cas относится к периоду с «максимальным» уровнем оптического блеска. По фотоэлектрическим UBV наблюдениям заметна переменность оптического излучения звезды (см. рис. 2), но, конечно, эти измерения не отражают всех возможных флуктуаций блеска звезды в этом ее состоянии (см., например, соответствующую часть кривой блеска, приведенной в [12]). Что касается переменности ИК излучения VX Cas и связи с оптической переменностью, то можно отметить заметное изменение потоков в J и К в интервале JD 2442689—702, но здесь, к сожалению, только в одну из трех дат ИК наблюдений сделаны параллельные UBV измерения. Заметно также увеличение потока в фильтре К в дату JD 2442827 по сравнению с его средним уровнем в предыдущий период измерений JD 2442730—768 и при этом ослабление интенсивности оптического излучения (фильтры UBV). В целом, поскольку наблюдательный материал одновременной фотометрии невелик и не было зарегистрировано значительных по амплитуде флуктуаций излучения VX Cas, нельзя сформулировать какие-либо уверенные заключения о связи между переменностью в различных диапазонах спектра.
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VX Cas

Таблица 3

Дата JD и В V J К

14-15.VII.70 2440782 — — — — 8.53+0.11
28—29. IX.75 2442684 11.92- 11.60 11.29 — —
3-4.Х.75 2442689 — — — 9.71+0.10 8.20+0.20
7—8.Х.75 2442693 12.05 11.69 11.33 — —

13-14.Х.75 2442699 11.85 11.52 11.21 10.39+0.15 8.57+0.10
16-17.Х.75 2442702 — — — 10.16+0.25 8.15+0.20
23-24.Х.75 2442709 11.74 11.42 11.16 — —
14-15.XI.75 2442731 11.54 11.31 11.02 9.78+0.13 8.31+0.15
1-2.XII.75 2442748 11.51 11.30 11.04 10.05+0.14 8.32+0.13
3-4.XII.75 2442750 11.66 11.41 11.11 — —

12-13.XII.75 2442759 — — — 9.88+0.10 8.22+0.10
13—14.XII.75 2442760 11.55 11.31 11.05 — —
21—22.XII.75 2442768 11.61 11.34 11.07 9.98+0.15 8.39+0.17
18-19.11.76 2442827 11.90 11.56 11.23 10.00+0.30 8.03+0.10

Примечание. Фотометрия в дату 14—15.VII.70 выполнена Глассом и Пепсто- 
.ном |4|. получено также значение H9m2+0m2.

VXCas

40782 42 68 0 690 700 730 74 0 750 760 7 7 0 8 2 7
JD24._

Рис. 2. Кривые блеска переменной VX Cas в фильтрах U, В, V, J, К. Осн и обозна
чения аналогичны рис. 1.
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UX Ori. Фотографические наблюдения этой звезды за интервал времени ~ 60 лет (до 1966 г.) были проанализированы Драгомирецкой [20], выявившей чередование у UX Ori периодов медленных колебаний блеска с амплитудой ~ 0т6 и быстрых колебаний блеска с амплитудой до ~ 2". С 1966 г. по 1973 г. Зайцевой [10] было сделано более 100 фотоэлектрических UBV измерений блеска UX Ori, по которым обнаружен сложный характер изменений показателей цвета (В—V) и (U—В). Звезда временами очень активно меняла свой блеск ( V՛—Г за —'1 сутки).

Рис. 3. Кривые блеска переменной UX Ori в фильтрах U, В, V, J, К. Осн и обозна
чения аналогичны рис. 1.Как видно из рис. 3, наши наблюдения UX Ori, проведенные в период декабрь 1975 г. — апрель 1976 г., свидетельствуют о происходившем в это время непрерывном и существенном ослаблении оптического блеска звезды (△V>1'"). Одновременно происходило значительное уменьшение потока излучения в районе 1 .мкм (фильтр J). С другой стороны, как видно из рис. 3, изменения в фильтре К были невелики. Если сопоставить одновременные оптические и ИК измерения, выполненные в последние пять дат (JD 2442826, .. .827, .. .871, .. .872, .. .873) нашего периода наблюдений, то в среднем можно даже отметить увеличение интенсивности излучения на 2.2 мкм.Что касается фильтра L, то здесь мы можем сопоставить между собой результаты только двух значительно более ранних измерений, сделанных 
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Глассом и Пенстоном [4] в марте 1971 г. (Е ~ 6'."0 + 0т2 ) и Коханом [91 в ноябре 1971 г. (Ь ~6т3 ± О'."2). Как следует из оптически:»՜ наблюдений Зайцевой [101, переменная ИХ Оп находилась в эти периоды в двух, различающихся в среднем по блеску на V > Г", состояниях — весной 1971 г. колебания около некоторого максимального уровня и осенью быстрые колебания в минимуме оптического блеска. Но, несмотря на значительное изменение интенсивности излучения в оптическом диапазоне, поток на 3.5 мкм, как видно из вышеприведенных звездных величин в фильтре Ь, практически не изменился (подобно потоку на 2.2 мкм по наблюдениям в 1975—76 гг ).Ии/. Результаты фотоэлектрических ОВХ/ измерений блеска \/и1 в период с 1962 г. по 1971 г. приведены в [211. Аналогичные наблюдения с 1967 г. по 1972 г. проводились Зайцевой [111. Фотометрическое поведение звезды в оптическом диапазоне спектра коротко можно охарактеризовать следующим образом: а) быстрые ( V С О'."1 и /~10 
дней) и медленные ( V-С 0т5 и 100 дней) колебания блеска сопровождают достаточнее длительное пребывание звезды в состоянии с «максимальным» уровнем блеска; б) непериодически происходят глубокие ослабления блеска продолжительностью ~ 30 дней и амплитудой > 1"'3 в V.

»0650 870 ,»2700 720 7»0 760 »3030 065
■Ю 24..

Рис. 4. Кривые блеска переменной №№ Уи1 в фильтрах и, В, V, 1, К. Оси и обозна
чения аналогичны рис. 1.Как видно из рис. 4, наши наблюдения \/и1 в период сентябрь— декабрь 1975 г. захватывают один из таких глубоких минимумов оптического блеска. К большому сожалению, не удалось провести ИК фотометрию



458 Е. А. КОЛОТИЛОВ, Г. В. ЗАЙЦЕВА, В. И. ШЕНАВРИНв дату 2442745, когда оптический блеск сильно уменьшился(V ~ 12'"62), и наши измерения в фильтрах } и К относятся лишь к периодам его уменьшения и возрастания. После минимума блеск звезды и иВ\/ вернулся приблизительно на тот же уровень, что и до минимума. Но в ИК диапазоне спектра, как можно отметить по измерениям в] и К, поток излучения в период ослабления (}О 2442708—731) оптического излучения уменьшился весьма незначительно и остался в среднем на этом же уровне после минимума. В самом минимуме ИК измерения провести не уда лось, но здесь можно отметить, что после минимума в период 2442748—768 значительное увеличение оптического блеска ( V ■— Т"՝) не сопровождалось какими-либо заметными изменениями интенсивности излучения в районе 1 и 2 л։кл։.
Таблица 4 их ОК1

Дата Р и В V 1 к Ь

6-7.III.71 2441017 11.15 10.59 10.19 — — —
7-8.111.71 2441018 — — — — 7.10=0.08 6.0=0.20

28-29.Х.71 2441253 11.98 11.37 10.85 — — —
29-30.Х.71 2441254 12.65 12.34 11.86 — • — —
3-4.XI.71 2441259 — — — — — 6.3=0.2
6-7.XI.71 2441262 12.60 11.98 11.44 — — —

21-22.XII.75 2442768 — — — 9.08+0.11 7.463=0.07 —
16-17.11.76 2442825 — — — — 7.57=0.07 —
17-18.11.76 2442825 11.26 10.80 10.3) 9.303:0.12 7.80=0.09 —

18-19.11.76 2442827 11.35 10.84 10.40 9.20 :,0.09 7.75=0.09 --
14-15.III.76 2442852 11.57 11.13 10.68 — 7.803=0.07 •՝—

2-3.IV.76 2442871 12.35 11.88 11.35 >11 7.35=0.09 —
3-4.IV.76 2442872 12.35 11.97 11.45 >11 7.63=0.15 —
4-5.IV.76 2442873 12.59 11.97 11.59 — 7.60=0.20 —

Примечание. Фотометрия в дату 7 —8.1П.71 выполнена Глассом и Пенетоиом 
[4], получено также значение Н + 7т95 1 0т03; в дату 3 -4.XI.71 Коханом [9].Из одновременных оптических и ИК наблюдений Уи1, сделанных в даты 2443036 и .. .065 (примерно полгода спустя после минимума в декабре 1975 г.), можно выделить заметное увеличение потока в К при не очень значительном, но различающемся в фильтрах ИВУ ослаблении оптического блеска.



СПЕКТРАЛЬНЫЕ И ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ 459-Что касается наблюдений WW Vul в фильтре L (3.5 .мкл։), то нами было сделано трч измерения в период перед глубоким минимумом, которые показали значительное уменьшение интенсивности излучения на 3.5 мк'Л от ~5т10 до ~5П’74 за довольно короткий промежуток времени ( ~ 4 суток). Попытки измерений в фильтре L после минимума позволили установить в этот период только нижнюю границу (՛— б"1) звездной величины WW Vul. Этот результат отличается от более ранних наблюдений на 3.5 мкм, прозеденных Глассом и Пенстоном [41 и Коханом [9] и давших, практически одинаковые величины L, хотя они были сделаны в периоды различного фотометрического состояния звезды (см. табл. 5). Согласно UBV наблюдениям Зайцевой [111, осенью 1970 r.WW Vul имела достаточно стабильный и яркий блеск, а осенью 1971 г. измерение на 3.5 .мкл։ было сделано, когда звезда непрерывно увеличивала свой оптический блеск после глубокого минимума (август 1971 г.).В фильтре Н (1.65 .мкл։) нами были сделаны только два измерения (см. табл. 5) в сентябре 1976 г. и из литературы известны еще два измерения, полученные осенью 1970 г. [41. Как видно из UBV величин в табл. 5. все наблюдения в фильтре Н относятся к состоянию WW Vul с «максимальным» уровнем оптического блеска, но только одно из них имеет сделанные одновременно UBV наблюдения (JD 2443036).
Заключение Сформулируем некоторые выводы из имеющегося к настоящему моменту материала одновременных оптических и ИК фотометрических наблюдений переменных BN Ori, VX Cas, UX Ori и WW Vul.На протяжении — 30 лет оптический блеск звезды BN Ori практически не меняется, отсутствие какой-либо заметной переменности излучения наблюдается и в ИК диапазоне спектра. Звезда VX Cas в период наблюдений была в преимущественном ее состоянии с «максимальным» уровнем оптического блеска, при этом фотометрическая переменность в ИК диапазоне, как можно предварительно заключить, подобна оптической переменности (случайные флуктуации блеска), но, по-видимому, не коррелирует с ней.Во время наблюдений переменной UXOri было зарегистрировано значительное и одновременное ослабление интенсивности излучения в диапазоне 0.3—1 .мкл։ (фильтры UBVJ), но при этом в районе — 2 мкм интенсивность излучения менялась незначительно. Окончание сезона видимости UXOri весной 1976 г. не позволило, к сожалению, продолжить наблюдения в период возможного подъема излучения после минимума.Значительный минимум оптического излучения был зарегистрирован у переменной WW Vul. При этом, несмотря на отсутствие ИК измерений в самом минимуме, создается впечатление, что излучение в районах — 1 л։к.« 



460 Е. А. КОЛОТИЛОВ, Г. В. ЗАЙЦЕВА, В. И. ШЕНАВРИНи 2 мкм довольно слабо было связано в этот период с колебаниями оптического блеска. Более значительные изменения в фильтре К наблюдались позднее при небольших флуктуациях излучения в фильтрах ИВ\/.
\\'\\' Уи1

Таблица 5

Дата Р и В V н к Е

18-19.IX.70 1 2440848 11.05 10.72 10.39 _ — — •—
19-20.IX.70 2440849 — — — 8.55+0.15 7.26.10.09 6.2±0.2
29—30.IX.70 2440859 11.08 10.81 10.13 — — — —
30.1Х-1.Х.70 2440860 11.17 10.80 10.48 — — —
16-17.X.70 2440876 — — - — 8.39±0.12 7.26+0.06 6.2±0.2
29-30.Х.71 2441254 11.64 11.22 10.79 — — — —
3-4.XI.71 2441259 — — — — — — 6Д5+О.2
6-7.XI.71 2441262 — — 11.00 — — — —
7-8.XI.71 2441263 11.89 11.43 10.93 — — — —

12-13.Х.75 2442698 — — 10-90 — — — —
22 -23.Х.75 2442708 — — — 9.02+0.17 — 7.18±0.05
23-24.Х75 2442709 12.28 11.89 11.28 — — • — —
9-10.XI.75 2442726 12.12 11.58 11.08 — — — 5.10+0.3

H-12.XI.75 2442728 12.54 12.01 11.44 9.40+0 15 — 7.53±0.10 5.20±0.3
13-14.XI.75 2442730 12.41 11.85 11.31 9.20=0.15 — 7.70±0.10 5.75+0.4
14-15.XI.75 2442731 12.77 12.17 11.54 9.24+0.11 — 7.56±0.05 —
28—29.XI.75 2442745 — ֊ 12.62 — — — —Г

1—2.ХП.75 2442748 13.00 12.52 11.88 ч.23±0.15 — 7.52±0.10 >6.0
3-4.ХП.75 2442750 12.96 12.41 11.81 9.34+0.13 — 7.78+0.10 —

12—13.XII.75 2442759 — - — — — — >6.0
13-14.XII.75 2442760 — 11.40 11.08 9.15±0.12 7.51+0.10 —

±0.18 ±0.10
21-22.XII.75 2442768 11.84 11.43 10.92 9.18±0.13 7.58±0.10 —
11-12.IX.76 2443033 — - | 9.43+0.13 8.74+0.25 7.68+0.11 —
14-15.1Х.76 2443036 11.28 10.99 10.62 9.46+0.2 8.50±0.10 7.35+0.061 —
13-14.Х.76 2443065 11.46 11.09 10.68 — 1 7.00+0.10 —

Примечание. Фотометрия в даты 19—20.1Х.70 и 16—17.Х.70 выполнена Глассом 
и Пенстоном [4); в дату 3—4.Х1.71 Коханом [')]; в дату 13—14.ХП.75 величины В и 
V получены В, П. Горанским по фотографическим наблюдениям на 70-с.н рефлекторе 
Крымской станции ГАИШ.В целом надо заключить, что на данный момент недостаточное количество наблюдательного материала одновременной оптической и ИК фотометрии молодых звезд ограничивает возможности создания физической 



СПЕКТРАЛЬНЫЕ И ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ 461картины переменности. Только накопление подобного материала будет способствовать решению этой задачи в будущем.
Крымская станция ГАИШ

SPECTRAL AND PHOTOMETRIC OBSERVATIONS OF FAST IRREGULAR VARIABLES.III. VX Cas, UX Ori, BN Ori AND W Vul - RESULTS OF U,B,V,J,H,K,L PHOTOMETRY
E. A. KOLOT1LOV. G. V. ZAJTSEVA, V. I. SHENAVRINIn 1975—76 we have carried out optical (UBV) and infrared (JHKL) photometric observations of the irregular variables VX Cas, UX Ori, and WW Vul with the 60-c/n and 125-cm telescopes of the State Sternberg Astronomical Institute, the Crimean Station. For each star the optica! and infrared measurements in most cases were made simultaneously. The .photometric behaviour of the variables during the period of observations is described and, as far as possible, the observed variability of the fluxes in the optical and spectral regions is compared.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

О НАЛИЧИИ -֊-МЕЗОНОВ В ТЯЖЕЛЫХ АТОМНЫХ ЯДРАХ

Л. Ш. ГРИГОРЯН. Г. С. СААКЯН 
Поступила 22 июля 1977

Исследована возможность наличия ““-мезонов в тяжелых атомных ядрах. Полу- 
эмпирическим путем найдены параметры, характеризующие состояние ”-мезонов. В яд
рах с массовыми числами А <200 мезонов нет. а с А ^ 200 имеются несколько “—-ме
зонов. При данном А с уменьшением порядкового номера 2 число пионов растет, дости
гая 5-4-7 частиц в изобарах с наименьшими 2.

1. Введение. За последние несколько лет в ряде работ А. Б. Мнгдала- 
н сотрудников [1—51 развивается теория, согласно которой в тяжелых 
атомных ядрах должно существовать некоторое количество и пары 
- , -“-мезонов. ”-кбнденсат представляется в виде стоящих плоских волн, 
приводящих к некоторой модуляции плотности ядерного вещества. На
личие "-мезонов в атомных ядрах может иметь важные астрофизические 
следствия. Интересные попытки изучения таких эффектов были предприня
ты в работах [1—3, 6—13]. В работе [ 141 исследовалась роль пионов в вы
рожденной плазме. Было показано, что в атомных ядрах вырожденной 
Ае-плазмы должны дополнительно появляться отрицательные пионы, 
число которых с повышением плотности растет, достигая заметного коли
чества перед образованием фазы сплошного ядерного вещества.

В предлагаемой работе делается попытка обосновать наличие пионов 
в тяжелых атомных ядрах путем анализа экспериментальных значений их 
энергий связи. Если отрицательные пионы в тяжелых ядрах действительно 
имеются, то такой полуэмпирический способ определения численных пара
метров, характеризующих состояние -“-мезонов в ядерном веществе, оче
видно, имеет определенное преимущество над чисто теоретическим подхо
дом. Естественно ожидать, что из-за кулоновского отталкивания протонов 
и симметрии сил ядерного взаимодействия для наличия ^“-мезонов в та
ких ядрах условия относительно благоприятны. Проведенный анализ пока
зал, что данные об энергиях связи тяжелых ядер свидетельствуют в пользу 
наличия -"-мезонов дополнительно к фону нейтрального пионного конден
сата, предполагаемого Мигдалом.
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2. О формуле Вайцзеккера. Если отвлечься от эффектов оболочечных 
и связанных с парным членом, известная модель жидкой капли хорошо опи
сывает ряд важных свойств средних и тяжелых ядер, как, например, зави
симость радиуса от массового числа, энергию связи, заряд наивероятного 
ядра, механизм деления и др.

Нами было замечено, что для ядер с А "2:220 все имеющиеся вариан
ты формулы Вайцзеккера дают завышенные значения энергий связи на 
величину порядка 0.01 Мэв на нуклон (см. рис. 1), причем при заданном 
А с уменьшением 7. это расхождение заметно увеличивается. Ее нельзя 
устранить путем дальнейшего уточнения коэффициентов формулы Вайц
зеккера, сохраняя охват всей области, начиная от средних до самых тяже
лых ядер. Ниже будем исходить из формулы Вайцзеккера

Мсг = (А - г) т„с* + - с„А + С1.42'3 + с, -^ + с3

3. Об отрицательных пионах в тяжелых ядрах. Будем считать, чго вы
шеупомянутая систематическая ошибка формулы Вайцзеккера для ядер с
А>220 обусловлена наличием в них отрицательных пионов. Дело в том, 
что при достаточно больших А появление отрицательных пионов оказыва
ется выгодным, так как приводит к уменьшению кулоновской энергии и

'А' А
(1) 

где

с0= 15.75: сх ■= 17.8; с2 = 0.71; с3 = 23.7 Мэз. (2)

Следует иметь в виду, что для тяжелых ядер с аномально малыми 7 
необходимо учитывать следующий член в разложении энергии симметрии 
С1(А-22)4М։. Аналогично остальным коэффициентам формулы Вайц
зеккера значение С4 было найдено путем подгонки теоретических значений 
энергий связи с их экспериментальными значениями для 339 ядер с 
50^А <257 методом наименьших квадратов. В результате оказалось, что 
— 5<с4<— 2 Мэв. В некоторых вариантах формулы Вайцзеккера в ку
лоновском члене учитывается также обменный эффект. В приведенной фор
муле вклад обмена учитывается соответствующей подгонкой коэффициен
та с». Заметим также, что формула (1) по точности не уступает тем, в кото
рых учтена эта поправка. Поэтому для простоты будем исходить из форму
лы (1). В (1) мы опустили также осциллирующий парный член, который 
существенен лишь для ядер с А <200.

Проведенные нами численные расчеты показали, что учет следующего 
члена в разложении энергии симметрии, несущественной поверхностной 
поправки к ней, обменной поправки к кулоновскому взаимодействию, пар
ного члена не устраняют отмеченной выше систематической ошибки, давае
мой формулой Вайцзеккера.
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энергии симметрии. В этих условиях химический потенциал "“-мезонов 
оказывается порядка тгса и поэтому они становятся устойчивыми. По
скольку в 5-сосгоянии пион-нуклонное взаимодействие носит характер от
талкивания, разумно считать, что в ядрах для ^-мезонов должно реализо
ваться состояние с орбитальным моментом / = 1, при котором имеет место 
притяжение. В соответствии с этим будем полагать, что каждый мезон в 
ядре описывается не плоской, а р-волной. Пион с орбитальным моментом 
/=1 можно интерпретировать как соответствующее облако вокруг отдель
ного нуклона, а именно протона, что, очевидно, энергетически выгоднее. 
Учитывая, что среднее расстояние пиона от ближайшего нуклона в ядре по
рядка гп — И/тг.с, из соотношения ргг0— Л (/ + 0.5) — 1.5 II для им
пульса пиона находим р. — 1.5 т։с.

Массу ядра, содержащего "“-мезоны, можно записать в виде

Мс2 = 1Чптпс՝-\- ЫрШрС? — с0А ֊}- с։Л3 3 с- -+֊

(3)|м,-(м,-л;)Г , гм,-(л/Р-м)р м
■ с, ------------ ------------------- И С4------------- ^5-------------+ с3 А + сЛ,

где А = /V,, + /V,,, а Мр, Л1- соответственно числа нейтронов, 
протонов и " -мезонов. Кулоновский член пропорционален (/V,,—Л^)8, 
поскольку заряд ядра определяется протонами и ""-мезонами. Л/г про
тонов, которые, по нашим представлениям, окружены мезонным обла
ком, очевидно, в некотором смысле не тождественны с оставшимися 
/\1„—протонами, поэтому они не учтены в VI и VII слагаемых, 
представляющих энергию симметрии нуклонов, т. е. в них должны 
входить не №■,— Ми, как в (1), а ^,l — — №). Обменная энергия
этих Ыт. протонов представлена VIII слагаемым. Последнее слагаемое 
в (3) есть полная энергия пионов.

Имея в виду вышеприведенные замечания о протоне, окруженном ме
зонным облаком, формально можно ввести в рассмотрение некое эквивалент
ное возбужденное состояние нуклона (лучше сказать, квазичастицу) и в 
соответствии с этим формулу массы ядер записать в несколько ином виде: 

Мс2 = 1\1„тпс2 + Мрт.рС2 + Ы^тп^с2 — СоА + (^А՜ * -

2 л1'3 1
(М. ֊М,)2 , 

л ' С*
(М.. ֊ л/,)4 . К

А3

(4)

А

где А = ^n + ^р + а т* и /V*—масса и число квазинуклонов. 
Итак, формально можно говорить о трех нуклонных состояниях в 
ядрах. В таком представлении "“-мезонов нет, объем ядра пропор-
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ционален А = N„ 4՜ 4՜ N*, кулоновская энергия пропорциональна
7V^, а энергия симметрии зависит от N„ — Np. Последний член в (4) 
представляет собой обменное взаимодействие квазичастиц. Несмотря 
на внешнее различие формул (3) и (4), тем не менее они эквивалентны, 
если принять

т,.с2 = т„с- + с_. (5)

В самом деле, для энергии связи ядер, химических потенциа \ов частиц и 
числа ““-мезонов получаются совершенно одинаковые результаты. Ниже 
мы будем исходить из формулы (3).

Возможное наличие нейтрального конденсата (“L и пары “+, ““-мезо
нов) приводит лишь к перенормировке коэффициентов в формуле (3). чт<՝ 
фактически учитывается при вычислении указанных коэффициентов пл 
экспериментальным значениям энергий связи ядер.

4. Неточности термодинамического описания. Концентрация “'-мезо
нов определяется уравнением

I1 = Р 4- Р . (6)

где рп, р, р.— химические потенциалы соответствующих частиц. Они 
вычисляются известным способом:

Р„ - т„с2 - с0 4՜ ---- \с2у2А՝ ‘ 4֊ са 11 — (2։/ 4֊ //.)*] 4֊

+ c.j [ 1 г 3 (2// 4֊ уг',] (1 — 2V — уГ)3 — с‘3у1,

= тРс2 — с0 4֊ 4՜ сУг-----у \ у А ՜’ 3 — с3 (3 — 2у — (7)
•3 дт. \ »3 /

у А (1—2// — у А — С| [7 — 3 (2у 4- //J] (1 — 2у — //.)’ — с'3у;,

р_ = — 2с2уА՛ ՛ 4՜ с_ 4՜ 2с;|֊у. 4՜ 2са (1 — 2у — //_) 4՜ 4с4 (1 — 2у — у У՝,

где y — ZfA, уNг!А. Необходимо, однако, учесть, что атомные ядра— 
системы со сравнительно малым числом степеней свободы и поэтому не яв
ляются строго термодинамическими системами. В частности, это обет •՛- 
тельство проявляется в том, что химический потенциал частиц — здесь по
нятие приближенное. При термодинамическом описании ядер не следует за
бывать об этом. В качестве иллюстрации вычислим химические потенциа
лы нуклонов двух ядер, сначала добавляя, а затем вынимая нуклон из них: 
рл — тпС1 = — 6.23; —9.22 Мэв, рр трс2 = — 6.21; — 10.06 Мэе для 
А ֊֊ 102, Z = 44 и р„ — т„с'2 = — 5.38; — 7.18 Мэв, рр — т/։с2= — 3.04;
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— 5.62 Мэв для А = 220, Z = 88. По-видимому, с пионами дело об
стоит хуже, так как их число заметно меньше числа нуклонов. Как 
видим, в химических потенциалах частиц и, следовательно, в соот
ношении (6) ошибки в пределах нескольких Мэв неизбежны. Опреде
ляя число --мезонов из соотношения (6), необходимо учесть влияние 
этих ошибок. Имеем

М = —(1 + «) (4 ֊ 2Z) ֊ 2 (1 + 3) А, (8)
С3 С3 (с3 -+֊ С3)

где с.~ се — т„с։ f- тр(?, а параметры я и * введены для учета 
имеющихся неопределенностей в химических потенциалах частиц. При 
о. . Р = 0 (8) есть решение уравнения (6) без учета VII слагаемого 
формулы (3) в виду его достаточной малости. Параметры я, / зави
сят от А и Z не поддающимся учету образом. Обходя эту трудность, 
введем два их средних значения я։, ?4 для ядер с Z^Z0 и я2, для 
ядер с Z> Zo, где Zo есть порядковый номер изобары с наименьшей 
массой. Поскольку в изобарах с большими Z число пионов сравни
тельно мало (см. (8)), очевидно, |я3|, должны быть чуть больше 
IM. IEM-

5. Результаты численных расчетов. Подставляя выражение
для числа мезонов (8) в (3), можно получить формулу для энергии
связи нуклона b(A, Z), в которую войдут параметры с0 — с4, cj, с., а, 
3. Для коэффициентов с0 — с3 мы постулировали значения (2), по
скольку в области А <220, где мезоны н ядрах отсутствуют, фор
мула Вайцзеккера дает хорошие результаты для энергии связи. 
Оставшиеся параметры определялись путем аппроксимации Ab(A, Z), 
с экспериментальными значениями |15] энергий связи 200 ядер с 
220 С 4 -С 257 методом наименьших квадратов. Мы сочли нужным 
заново включить в число искомых параметров также и с4. Разумеется, 
более достоверными следует считать значения параметров с3 и с. , 
найденные для ядер с Z Zo, в которых мезонов сравнительно много. 
На рис. 1 представлены теоретические и экспериментальные значе
ния энергии связи нуклона в зависимости от массового числа 4 для 
изобар с наименьшими Z. Параметры с4, с3, с., я, ? для ядер с Z^.Z0 
определялись с точностью экспериментальных ошибок — 0.0001 Мэв 
на нуклон. В результате было найдено

2 = 0.0032 ± 0.0001;՜ с4 = — 3.5 ± 0.2; с3 = 17.65 ± 0.80;

сг = 11.96 ± 0.07 Мэв, я4 = — 3, = 0.088 ± 0.001. 5 * * * (9)



468 Л. Ш ГРИГОРЯН, Г. С. СААКЯН

Приведенная среднеквадратичная ошибка более чем в 4 раза меньше '.шиб
ки, имеющейся в формуле Вайцзеккера (1) в той же области.

Рис. 1. Зависимость энергии связи нуклона от массового числа А для изобар с наи
меньшими 2. Крестики представляют экспериментальные данные [15]. линия — форму
лу (3), точки — формулу (1).

Среднеквадратичные ошибки коэффициентов формулы (3) можно՜ оце
нить, исходя из уравнения

ф2 (*«)* +ф?2 (Д?)։ + 2 <1 (Лсл)։ = (Д6)< (10)
к

Здесь (ДсА)2 = (лкУскУ 1^2к, а ®„, ®?, — известные функции А, у, у л

?0 = 1, ?։ = -Л֊1'3, ?։ = ֊^3,

’■= (е,+с,)- [ ~ 2»> + -5 «> + ] - ։։ - 2« -

/1 о м „ • " (1 4- (3)

ъ = — у'. + (С1 ]. | у«։ + ?)—<>, о + ։՝(1 —։») ՛

сзТ
с3 + сз

(I - 2у).
Т1=- <■

2(с,+о



О НАЛИЧИИ --.МЕЗОНОВ В ТЯЖЕЛЫХ АТОМНЫХ ЯДРАХ 469'

где
7 = 2с3 (1 — 2у — у.) + 4с4 (1 — 2у — уг)3 — с. — 2с'3 уе

В рассматриваемой области эти функции приблизительно постоянны, _9 
а средние значения их квадратов равны соответственно 1; 2.605 10 ; 
34.49; 2.534-10 3; 2.556-10՜6; 3.237-10՜5; 2.687-10 ՝7; 6.043 • 10-2; 
6.403-10 . В (10) не учтены экспериментальные ошибки в виду их 
малости. Предполагая, что в (10) все слагаемые имеют примерно 
одинаковый вклад в (Д6)՜, получаем Дс0 = 0.001; Дс։ — 0.007; Дсг = 

0.0002; Дс։ = 0.02; Дс։ = 0.67; Дс, 0.19; Дс.; = 2.06 Мэе; Да = Д? = 
- 0.004. Итак,

с'3 = 17.65 ± 2.06; сг = 11.96 ± 0.19 Мэе,

ах = - ff։ = 0.088 ± 0.004. (11)

Затем, оставляя неизменными все коэффициенты, входящие в (3), мы 
произвели уточнение параметров а, / для ядер с Z > Zn. Оказалось,

0.107; 0.105. В этом случае точность в 2 раза больше
точности формулы (1) в той же области. Знание зависимости коэффи
циентов а.,, от А и Z дало бы возможность еще больше улучшить 
согласие с экспериментом. Однако нахождение такой зависимости не 
представляется возможным из-за малости числа ~ -мезонов в ядрах. 
Следует иметь в виду, что энергия связи явным образом не зависит 
от а и 3. Ими определяется лишь число мезонов в ядрах.

Округленные до целого, числа я~-мезонов в ядрах с А ^;200 
приведены в табл. 1. С уменьшением порядкового номера Z число 
пионов растет, достигая 5 ■ 7 частиц в изобарах с наименьшими Z. 
Согласно (8), в ядрах с А < 209, где у > 0.4, мезонов нет. Не исклю
чено наличие мезонов в некоторых ядрах ниже порога А ~ 200, если, 
конечно, при этом у < 0.4. Знание параметров а, 3 в этой области 
позволило бы выяснить, в каких именно ядрах имеются мезоны. Од
нако это нереальная задача, поскольку ошибки химических потен
циалов здесь особенно велики.

Если для энергии связи сохранить прежнее определение В = 
= [(Л — Z)m„-t-Zmi, — М]с2, то при наличии мезонов она умень
шается на величину —0.01 А Мэз. Однако такое определение В не
корректно, так как в нем упускается факт наличия к--мезонов. Если 
же исходить из более правильного определения В = (N„mn -j- NPml։ 
4֊ — M) с2, энергия связи, как и следовало ожидать, увеличи
вается.

Для наличия "“-мезонов в ядрах вырожденной плазмы условия осо
бенно благоприятны. В самом деле, число пионов в ядрах здесь определяет
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ся из условия 1< = !1,> где |\—граничная энергия электронов. По этой 
причине выше некоторого порога в плазме ""-мезоны имеются также и в 
средних ядрах и, что еще более важно, с повышением плотности их концен
трация должна монотонно расти. В работе [14] этот вопрос был исследо
ван теоретическим путем. В настоящей работе определенные полуэмпириче- 
ским путем параметры "“-мезонов в ядерном веществе позволяют произ
вести важные уточнения в явлении пионизации ядер Ле-плазмы, которы֊: 
радикально изменяют сложившиеся представления о свойствах вырожден
ных газовых масс.

ЧИСЛО ֊■ -МЕЗОНОВ В ЯДРАХ С А >217
Таблица /

А г Ыг. А г Мс А 2 Ит.

103
102

3
4

94 7 91
90

3
4257 101 4 98 1 88 7

100 5
242

97 3
96 3

92 195 4102 2 93 6 91 2
101 4 227 90 3

254 100 4 87 4
99
98

5
6 239

96 2 88 5
94 4

91 193 5
102 1 92 6 90 2
100 3 224 89 3

251 99 4 96
95
04

88 4
‘8
97

5
6 236

2 87 5
2
3 90 193

100 2 91 6 89 2
99 3 221 88 2

248 98 3 94 2 87 3
97
95

А 
у 233

93 3 86 5
92
91

3
«04

99 2 90 6 88 2
245 98 3 218 86 3

96 4 93
92

1
2

85 4
95 5 230 84 6
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THE PRESENCE OF ֊ -MESONS IN HEAVY 
ATOMIC NUCLEI

L. SH. GRIGORIAN, G. S. SAHAK1AN

The possibility of the presence of ““-mesons in heavy atomic nuclei 
is investigated. The parameters characterizing the state of “ -mesons 
are found in a semiempirical way. In the nuclei with mass numbers 
A .^200 there are no mesons, and with A ^200 there are a few 
““-mesons. While decreasing Z, the ordinal number, at given A the 
number of pions increases, reaching 5—7 particles in isobars with the 
smaller Z.
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ОБ УСТОЙЧИВОМ СОСТОЯНИИ ХОЛОДНОГО 
ЗАМАГНИЧЕНН0Г0 ВЕЩЕСТВА ПРИ ПЛОТНОСТЯХ, 

МЕНЬШЕ ЯДЕРНОЙ

В. С. СЕКЕРЖИЦКИЙ, Г. А, ШУЛЬМАН 
Поступила 5 января 1976

Пересмотрена 11 нюня 1976

Исследуется наиболее устойчивое состояние Ае- и Аеп-фаз холодного вещества, на
ходящегося в сверхенльном магнитном поле. Получены выражения плотности числа ба
рионов и плотности энергии в зависимости от напряженности магнитного поля для раз
личных значении массового числа и для наиболее устойчивого состояния вещества. При
ведены численные оценки порога появления свободных нейтронов и порога электронно- 
нуклонной фазы вещества для различных значений напряженности магнитного поля. По
казано. что с увеличением напряженности магнитного поля Н порог образования Аеп-фа- 
зы смещается в сторону более высоких плотностей и при Н>2-10|։ ։с вещество пере
ходит из Ае-фазы и епр-фазу, минуй Аеп-фазу.

1. Введение. Как известно, при большой плотности вещества массовое
число А и заряд атомного ядра 2 зависят от граничной энергии электронов. 
С повышением плотности сначала происходит нейтронизация вещества, за
тем образуются стабильные свободные нейтроны. Дальнейшее увеличение 
плотности вещества ведет к образованию сплошной ядерной материи, со
стоящей из протонов, нейтронов и электронов. Абсолютно устойчивым яв
ляется при этом такое состояние холодного плотного вещества, в котором 
запрещены Р-процессы и пикноядерные реакции [1].

Настоящая работа посвящена вопросу абсолютно устойчивого состоя
ния вещества с вмороженным магнитным полем. Будем исходить из пред
положения, что ядра атомов образуют кристаллическую решетку, а элек
троны — вырожденный релятивистский идеальный газ, находящийся в од
нородном магнитном поле. Как показано в [21, кристаллическая ре
шётка плотного вещества в однородном магнитном поле для плотно
стей ^10՞ г/см1 * 3 устойчива при Н~ 10г5 гс. Мы же будем рассматривать
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вещество с вмороженным магнитным полем, напряженность которого 
Н«10” гс.

В этом случае магнитное поле существенно изменяет плотность числа 
квантовых состояний релятивистских электронов и ориентирует свободные 
нейтроны плотного вещества вдоль направления поля.

2. Устойчивое состояние Ае-фазы вещества в сверхсильном магнитном 
поле. Ае-фаза вещества состоит из голых атомных ядер и свободных элек
тронов. Устойчивое состояние вещества в Ае-фазе мы можем исследовать, 
исходя из формулы плотности энергии для заданного массового числа 
А [1]:

р = [(А —2) т„с2 + гт„с- -1Г(А, 2)] + р,, (1}у»

где первое слагаемое есть плотность энергии атомных ядер, второе — плот
ность энергии вырожденного релятивистского электронного газа, находя
щегося в однородном магнитном поле, пя — число барионов в единице 
объема, пя/А — плотность числа атомных ядер с параметрами А и 2, 
П1„ и тР — соответственно массы нейтрона и протона, с — скорость света, 
1Г(Л, 2) — энергия связи ядра, определяемая формулой Вайцзеккера [31:

117(А, г) = с0А — С1А"3- с,2-А՜'3 - с3А (1 - 7 2А | (9)
с0 = 15.7; с։ = 17.8; с, = 0.71: с3 = 23.7 I

(значения коэффициентов с», с(, с։, с։ даны в Мэе и взяты из [1]).
Мы будем рассматривать электронный газ с концентрацией электронов 

пс _10” сл<՜3, поэтому вправе ограничиться ультрарелятивистским при
ближением. Чтобы получить выражение для плотности энергии электронов 
р , воспользуемся формулой средней энергии вырожденного ультрареля- 

тнвистского электронного газа в присутствии квантующих магнитных но
лей [4] :

Е ЛУд[2х^.; (х) ֊ Д’, (х)] ,д.
2 Г/е21х)|43

Заметно изменяют энергетические характеристики ультрарелятивистского 
электронного газа сверхсильные магнитные поля, для которых 0<хг<2, 
что соответствует квантовому уровню Ландау /1 = 0. Тогда, согласно [4], 
имеем

3 8/?г(х)=-|֊х=, /?2(х) = 4х. (4>

Подставляя (4) в (3) и учитывая, что плотность энергии электронного газа 
ЕпАН, где /V—общее число электронов, получим
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(5)

где р„—химический потенциал ультрарелятивистского электронного газа 
в отсутствие внешних воздействий [1]:

Но = (З-2)’

р2
Х 2т,с~^аН

(6)

(7>

Здесь ц—химический потенциал ультрарелятивистского элек
тронного газа, рв = (е11)/(2гП'С) — магнетон Бора, те и е — соответ
ственно масса и заряд электрона, Л— постоянная Планка.

Условие нейтральности дает п,— №!А)пя, и потому выражение 
(1) с учетом (2) и (5) примет вид

р = пя (т„с- + с3 - сп) — (т„с- — трс~ + 4с3) — -4-

-1 3 (с2Д23 ֊■hac z- ., (8)

Минимизируя (8) при заданной плотности числа барионов, соглас
но [1], найдем формулу, определяющую зависимость отношения ZM от 
плотности числа барионов пя и напряженности магнитного поля Н при за
данном А:

п = ±[ (тлс* - т₽с* + 4с3) - 2у (сИ2'3 + 4с3)], (9)
Я 1?п*с у

где
у - г/а.

Используя (9), легко получить выражение для минимального значе
ния плотности энергии среды, состоящей из одного типа атомных ядер с 
фиксированным массовым числом А:

Р= пя (т„сг + с3 — с0) 4- Ci А 1 1------- у (m„cs — твсг + 4с3) • (10)

Следуя [1], получаем для самого устойчивого состояния вещества 
Ае-фазы соотношения, определяющие зависимость А и % от плотности чис
ла барионов пя и от напряженности магнитного поля Н:

z Ci Y%3,54
А I 2сгА I | A '

(И)
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тг՝^ъН Г (2с2А\‘12

3. Устойчивое состояние Авп-фазы вещества в сверхсильном магнитном
поле. Образование свободных нейтронов в вырожденной электронно-ядер
ной плазме происходит, как известно [1], при граничной энергии -е элек
тронов, удовлетворяющей условию

пя~—»Гз— (тле” — трс՜ 4֊ 4с3)------ — 2 (с .А + 4с3) • (12)~-ц с I Xе’։/

а также формулу, определяющую наименьшее значение плотности энергии 
вырожденной электронно-ядерной нейтральной плазмы при заданных зна
чениях пя и //:

-1֊^֊ 
2 [2с.,А

Рт։п = пя (т„с- + с3 — с0)+с,Л —

, (13)
(тп„с2 — трс" + 4с3) •

Легко видеть, что для заданного ия увеличение напряженности 
магнитного поля Н влечет за собой увеличение отношения 7)А, что 
свидетельствует о замедлении процесса нейтронизации вещества 
Ае-фазы. Зависимость А и Х!А от плотности числа барионов ля в 
присутствии магнитного поля заметна лишь при -Г(Н) тгс~, где 
гг(//) — граничная энергия электронов.

С возрастанием напряженности магнитного поля граничная энергия 
электронов -АН) уменьшается [2]. Это приводит к снятию вырождения 
и приближения идеального газа для электронов Ае-фазы вещества [5], по
скольку для вырожденного электронного газа

(14)

и для идеального газа

Зе(н)» %.д, (15)

где 1—энергия кулоновского взаимодействия электрона с
электронами и протонами, г ~ пе * ° — среднее расстояние между электро- 
ном и протоном. Согласно [5], условие идеальности электронного газа яв
ляется более сильным ограничением, чем условие вырождения, т. е. еще до 
того, как сверхсильное магнитное поле снимает вырождение ультрареляти- 
вистского электронного газа, он перестает быть идеальным. В нашем случае 
ультрарелятивистский электронный газ можно считать идеальным и вы
рожденным, если напряженность магнитного поля 10։а гс. 3 * * *

[Атп — М(А, г)\с2, (16)
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где М(А, Z) — масса ядра. Знак равенства соответствует порогу появле
ния нейтронов в составе вещества в качестве стабильной его компоненты. 
Термодинамическое равновесие между различными компонентами вещества 
осуществляется с помощью реакций

(А, Z) + Ze Апя + Z».. (17)

Появление свободных нейтронов вызвано требованием минимума энер
гии. Как и в [11, будем называть Aen-фазой вещества такое его состояние, 
в котором наряду с атомными ядрами и электронами имеются стабильные 
свободные нейтроны. В этой фазе протон является нестабильной части
цей, поскольку здесь

т,,с2 -г тпсг + Т„, (18)

где Т„ — кинетическая энергия нейтрона.
Условие нейтральности плазмы в Acn-фазе имеет вид:

Z(n!l — Пп) = Ап,, (19)

где пп — плотность числа свободных нейтронов. Тогда выражение для 
плотности энергии Аеп-фазы вещества в сверхсильном магнитном поле 
можно записать следующим образом:

р = _ Z) m ct j_ Zm cn _

■> и 3 (3“’)”V 5/3 , n ;
+ m„n„c- — r -77»---------------- «л -г (20)

1U ГПц

-2h3c
2m,\^H — ("я — п"У'-

Здесь рп = — 9.66065-10 24 эрг!гс— магнитный момент нейтрона. Третье 
и четвертое слагаемые представляют собой соответственно плотность энер
гии взаимодействия нейтронов с магнитным полем и плотность фермиев
ской кинетической энергии нерелятивистских нейтронов, последнее слагае
мое— плотность энергии ультрарелятивистского электронного газа в сверх
сильном магнитном поле напряженностью Н.

Следуя [1], получим

л" = KCj “ с°) *1՜ С1А 13 ~ у2<4сз "Г с-։/1 3) +

пя
6—934

mr 1 ,,,
— п'< Н-------------------11 m"c՜ ~ т»с՜ + 4с3) — 2у (4с3 + с2А՜ )].՛• /< с у

(21)
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Для минимального значения плотности энергии среды, состоящей из одно
го типа атомных ядер с фиксированным массовым числом А имеем из (20) 
с учетом (2) и (21):

Р ~~ п т „с *՜*՜ п 13-----у У (т„с2 — т„сг -4- 4с3)

2 / \ 2 л — 1,3- , 1 / о ч---- — (С3 — Со)-----— с1А — у (т„с- — трс- 4с3) — (22>

1уЦ4с1 + с2А'23)-^^Н •

Для самого устойчивого состояния вещества Аеп-фазы после вычисле
ний, аналогичных [1], получим:

2’՜’ _ с,
А2 2сгА՛

(2т„) I , . 1 из 2С1С1 ,Пп ~ I(Сз ~ Со,+ "2 С։А ~ ~с^А + ’‘"Л/1 ’

пя - п„ -г (т„с2 - тРс2 + 4с3) ( ] — 2 (с։42'3 4֊4с3)

(23)

(24)

Окончательное выражение для наименьшего значения плотности энергии 
вещества при заданных пя и Нв Аеп-фазе примет вид:

•'т.п *" т"Пяс՝ 4- пя (с3 — с0) 4- с, А 13

X (т„с2— трс2 + 4с3) 4՜ п„ 2 , х 2 и-*/з-----— (с։ —с0) — (25)

+т (гм) ° (т-с’ - т’с՝+4с>’ - т £а (4с-+С’А’ 3> ~ т |-

Из уравнений (24) легко видеть, что увеличение напряженности маг
нитного поля ведет к изменению порога образования Аеп-фазы. Пр ։ 
н=о имеем у порога образования Аеп-фазы для самого устойчивого 
состояния вещества А «121, у = 0.322, пя = 1.87-10“ см՜3; при // = 
= 10“ гс имеем А «371, у = 0.184, пя = 2.96-10” с.и՜3. Это значит, что 
при напряженности магнитного поля /7=10“ гс первые свободные нейтро
ны появляются лишь в области ядерных плотностей вещества, т. е. порог 
образования Аеп-фазы смещается в сторону более высоких плотностей. 
Значения у и пя у порога перехода фаз Ае-»-Аеп для различных А приве
дены в табл. 1.
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Таблица 1

Н 0 Н 10181с
А г 

у т
3 см

к։|х 
11 "я- см՜ 3

8 0.416 3.45 10« 0.334 1.06-10«
27 0.371 1.09 1'0« 0.279 1.61 103’
64 0.342 1.63-10« 0.246 2.04-103’

125 0.320 1.88-10« 0.222 2.38-103’
216 0.302 1.87-10« 0.202 2.67-103’ 

___________

Аеп-фаза кончается полным развалом атомных ядер и образованием- 
электронно-нуклонной (епр) фазы. Точное определение порога фазового 
перехода Аеп—>-епр не представляется возможным, т. к. неизвестен ядер- 
ный потенциал в соответствующей области плотностей. Порог перехода фаз 
Аеп—>епр можно лишь оценить нз требования равенства нулю энергии, 
связи нуклона [ 1]:

а՛ (А, 7)= — (с3 — с0) — с։А՜ 1 4- 4с3у — (4с3 + с2А7 Л)уг = 0 (26)-

В случае наивероятного ядра у — | с։/(2с.,А), тогда получим из (26),. 
что А 5x702. Подставляя это значение А в (24), получаем, что у по
рога рождения епр-фазы для наиболее устойчивого состояния веще
ства при Н = 1018 гс, Пл~5.1-10’5 см՜3, пя ~4.81 • 103' см՜3. Соот
ветственно, при г/=0 у порога перехода (раз Аеп—>епр п,,^7 АО3' см՜3, 
пя — 1.25 • 103՜ см 3 [1]. Увеличение напряженности магнитного поля 
ведет к уменьшению отношения числа свободных нейтронов к общему 
числу барионов, и может наступить момент, когда свободные ней
троны вообще не образуются. В этом случае возможен переход из 
Ае-фазы вещества в епр-фазу, минуя Аеп-фазу. В случае самого 
устойчивого состояния вещества при напряженности магнитного поля 
Л/^2-1018 гс у порога образования епр-фазы свободных нейтронов в 
составе вещества нет.

Оценочные значения л„ и пя у порогов образования епр-фазы для 
различных А и Н легко получить из уравнений (21) и (26). Так, для 
А = 27 получаем у = 0.182, тогда при Н — 1018 гс п„ = 3.44-10” см՜3, 
пя = 4.05-103՜ сл։՜3; при Н = 2-1018 гс, л„ = 0, ля = 7.41-103, сл։՜3; при 
Н — 10” гс, п„ — 0, ля = 3.66-1038 см՜3. В [1] получено для Н = 0, 
п„ = 1.21-1037 сл<՜3, яя = 1.75-1037 см՜3. Значения. пп и ля для дру
гих значений А приведены в табл. 2.
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Таблица 2

А У
Я О Я = 10” ։с Я. -210” 1с Я = 10” ։с

п„, см 3 -3 пя, см п„, см'3 пя. е.и 1 п„, см 3 пя, ел՜3 пя, с.и 3

8 0.215 1.55-10” 1.87-10” 5.67-10” 3.43-10” 6.4-10” 5.75-10” — 2.86-10”
64 0.160 1.08-10” 1.73-10” 2.23-10” 4.66-10” — 8.85-10” — 4.42-10”

125 0.148 9.79-10” 1.71-10” 1.90-10” 5.02-10” — 9.86 10” — 4.93-10”
216 0.141 8.94-10” 1.65-10” 1.43-10” 5.17-10” — 1.00-10” — 5.03 10”

Как и для Ае-фазы, мы можем рассматривать возрастание напряжен
ности магнитного поля до определенного значения, выше которого элек
тронный газ нельзя считать идеальным. В случае Аеп-фазы электронный 
газ остается идеальным и вырожденным, если напряженность магнитного 
поля Н;< 10'՜° гс.

1дп

Рпс. 1. Н = 10” 1С. 1— А 8; 2 —А 27; 3 —/1-64; 4 — А 125; 5 — 
А = 216; 6 — для наиболее устойчивого состояния вещества.

На рис. 1 и 2 приведены графики зависимости отношения 
у = 7.1 А от логарифма плотности числа барионов пн для ряда значении 
массового числа А при напряженности магнитного поля Н = 10” гс (рис. I) 
и Н = 10'" гс (рис. 2). Жирная линия соответствует наиболее устойчи
вому состоянию Ае- и Аеп-фаз. Ограничение графика на рис. 1 справа 
вызвано тем, что в сверхсильных магнитных полях 0<х’<2, и мы можем 
рассчитывать плотность энергии ультрарелятивистского электронного га
за лишь до определенных значений при заданных Н. Так, например, для 
Н — 101' гс при А — 27, пг _ 4.22-10՛1՛1 ед«՜3. На рис. 3 показана зави
симость массового числа А наиболее устойчивого ядра от логарифма 
плотности числа барионов пя при различных заданных значениях на
пряженности магнитного поля Н.
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4. О равновесии сверхплотных магнитных звезд. В заключение рас
смотрим вопрос о возможности существования сверхсильных магнитных 
полей в недрах сверхплотной звезды, масса которой М = М. Ш 2՛ 10“ г, 
а радиус 7? ~ 10“ с.м.

Гиз. 2. Н 10’8 ։с. 1 А = 8; 2 - А 27; 3 — А 61; '4 — А 125; 5 — 
А 216; 6 — для наиболее устойчивого состояния вещества.

Как отмечалось в [6] и [7], если напряженность вмороженного маг
нитного поля на поверхности стандартного пульсара с принятыми выше 
параметрами лежит в промежутке 2-10“<Л/^ 10“ гс, то в силу закона 
сохранения магнитного потока напряженность магнитного поля в его цен
тре может достигать величины Нг ~ 10“ гс. При таком значении напря
женности вмороженного магнитного поля вблизи центра звезды концентра
ции протонов (электронов) и нейтронов будут величинами одного порядка 
и равны п,, = и, = п„ ~ 10’8 см 3. Фермиевская кинетическая энергия 
ультрарелятивнстских электронов в этом случае достигает величины 
ее « 290 Мэв. При Н ~ 10“ гс значение параметра хг~10 и потому при 
такой концентрации электронов влиянием магнитного поля на их фермиев
скую энергию мы можем пренебречь [2]. Фермиевская энергия нереляти
вистских протонов и нейтронов почти на два порядка меньше и ею мы мо
жем пренебречь в сравнении с фермиевской энергией ультрарелятивнстских 
электронов.

Если Яе«101։ гс, то плотность магнитной энергии гич — Н1с!3~ = 
= 4 1034 эрг-см՜3. При этом значении и концентрации электро
нов, пе ~ 10'18 см՜3, плотность фермиевской кинетической энергии 

= г, лс~4.6-1031 эрг-см՜3. Иными словами, плотности фермиевской 
энергии ультрарелятивистских электронов и энергии магнитного поля 
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в центре сверхплотной звезды при плотностях порядка ядерной при
мерно одинаковы.

Рис. 3. 1 - Н - 0; 2֊ Н= 10՝։ ։с; 3 _ Н 2 10” ю; 4 — Н 10'« ։с; 5- 
Н =5-10" «с: 6 — Н = 5-10" 1с.

Сверхплотная звезда с вмороженным магнитным полем будет нахо
диться в равниьесном состоянии, если гравитационное давление с одной 
стороны будет уравновешиваться с другой стороны давлениями, обуслов
ленными фермиевской кинетической энергией ультрарелятнвистских элек
тронов и энергией вмороженного магнитного поля.

Плотность гравитационной энергии мы можем легко оценить, и для 
сверхплотной звезды с параметрами М ~ 10” г и R « 10“ с.ч мы имеем
шгр ~ ■; (М, 7?3)3 ~ 2.7 • 10« эрг ■ см~\

Легко заметить из нашего грубого оценочного расчета, что пре
вышает сумму и шм. Это позволяет заключить, что при плотностях по
рядка ядерных в равновесной сверхплотной звезде с вмороженным сверх
сильным магнитным полем напряженность может достигать величи
ны ~ 10” гс или даже несколько превышать это значение.
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Таким образом, рассмотрение нами задачи об устойчивом состоянии 
холодного замагниченного сверхплотного вещества вполне оправдано, по
скольку исследуемые нами в этой статье ситуации могут реализоваться ч 
равновесных сверхплотных замагниченных астрофизических объектах.

Что же касается выводов работы, то поскольку в силу отсутствия 
экспериментальных данных характер изменения поля в недрах звезды опре
деляется лишь на основании закона сохранения магнитного потока при сжа
тии звезды, они носят оценочный ориентировочный характер.

Необходимо также заметить, что если в центре сверхплотной магнит
ной звезды Нг—10’“ гс, то, как следует из результатов работы [8], под 
действием магнитного поля сфера не является равновесной конфигурацией 
и будет сплющиваться, сжимаясь по оси симметрии. Это, возможно, и яв
ляется причиной того, что магнитный момент сверхплотной звезды и ее ось 
вращения не совпадают [9J. Вопрос этот, равно как и задача о равновесии 
замагниченных сверхплотных астрофизических объектов, выходит за рамки 
настоящей статьи и будет рассмотрен отдельно.

Авторы благодарны рецензенту за существенные замечания.

Брестский государственный 
педагогический институт

ON THE STABLE STATE OF COLD MATTER WITH INFROSSED 
MAGNETIC FIELD BY DENSITIES LESSER NUCLEAR

W. S. SEKERCHITSKI, G. A. SHULMAN

The most stable state Ae- and Aen-phases of cold matter in a su
perstrong՛ magnetic field has been investigated.

The expressions of barion density and energy density in dependence 
of magnetic field intensity for the different values of mass number 
and for most stable state of matter have been received.

The threshold appearance of free neutrons and threshold electron- 
nucleo.i phase are estimated related to different intensities of mag
netic field.

The threshold Ae-phase is displaced on the side of higher density 
and is attached to H > 2 • 10։s gs, the matter turns from Ae-phase into 
the enp-phase, omitting the Aen-phase.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ УГЛОВОЙ СКОРОСТИ В ЗВЕЗДЕ — 
КОМПОНЕНТЕ ДВОЙНОЙ СИСТЕМЫ — С БЫСТРО

ВРАЩАЮЩИМСЯ ЯДРОМ

В. Г. ГОРБАЦКИГ1
Поступила 19 июля 1977

Имеются основания предполагать присутствие быстро вращающихся ядер у неко
торых звезд, и частности, у красных гигантов. Если такая звезда является компонентой 
тесной двойной системы с асинхронным вращением и обладает внешней конвективной 
зоной, то должен существовать сток углового момента вследствие динамических прили
вов. Рассматривается упрощенная модель с источником углового момента в центре и сто
ком его на внешней границе. Для этой модели находится стационарное распределение 
угловой скорости в предположении, что коэффициент динамической вязкости является 
функцией температуры. Вычисления показали, что на распределении температуры по ра
диусу дифференциальное вращение сказывается слабо. Движение оказывается устой
чивым .только в тех случаях, когда коэффициент вязкости уменьшается с расстоянием 
от центра.

1. Введение. Исследование вращения звезд относится к числу наиболее 
сложных проблем астрофизики. Наблюдениям доступны лишь самые внеш
ние области звезды. Определять скорость их вращения удается только при 
условии, что она достаточно велика и заметно сказывается на профилях ли
ний поглощения. Однако и в таком случае трудно судить о вращении слоев, 
находящихся на большой глубине, так как далеко не всегда вращение звез
ды допустимо считать однородным. Косвенные данные указывают на то, 
что в ряде случаев внутренние области звезды вращаются быстрее, чем по
верхностные слои.

Наиболее ярким наблюдательным фактом, демонстрирующим возмож
ное присутствие массивного быстро вращающегося ядра — источника угло
вого момента — является асинхронное вращение компоненты тесной двой
ной системы. Асинхронность вращения и обращения установлена для зна
чительного числа систем [1]. При этом асинхронно вращающиеся компо



486 В. Г. ГОРБАЦКИИ

ненты обычно относятся к поздним спектральным классам (Г, С, К) и, зна
чит, обладают конвективными зонами. Под действием динамических при
ливов вращение в конвективной зоне должно синхронизироваться с обра
щением за короткое время, так как коэффициент турбулентной вязкости в 
этой зоне велик. Неоднократно производившиеся расчеты и оценки времени 
синхронизации вращения и обращения показали, что оно не превосходит 
105 лет, а, вероятно, и гораздо меньше [2, 3]. Возраст систем обычно бо
лее 10; лет и, как правило, угловая скорость асинхронного вращения боль
ше, чем скорость обращения звезды по орбите. Отсутствие синхронности 
можно связать с наличием в недрах звезды источника углового момента.

К выводу о возможности образования быстро вращающихся ядер у 
звезд, находящихся на поздних стадиях эволюции, приводят результаты 
расчетов [4]. Происхождение наблюдающихся в большом числе тесны:; 
двойных систем звезд-карликов связывается с делением быстро вращаю
щихся ядер массивных звезд [5]. Обзор состояния указанных и ряда дру
гих вопросов, относящихся к проблеме неоднородного вращения, >. сдер
жится в статье Фрике и Киппенхана [6].

В свете сказанного выше представляется интересным изучить процес
сы переноса углового момента в звезде от быстро вращающегося ядра к кон
вективной оболочке, тормозящейся действием динамических приливов. В 
качестве первого шага в решении этой задачи в данной работе находится 
распределение угловой скорости в упрощенной модели, имеющей источник 
углового момента внутри и сток его на поверхности. Динамическое состоя
ние оболочки звезды считается при этом квазистационарным.

2. Постановка задачи: влияние вязкости на вращение. Рассмотрим кру
говой газовый цилиндр, внутренняя область которого («ядро»), содержа
щая преобладающую долю массы, вращается однородно с угловой скоро
стью о։„, а в самых периферийных слоях («конвективной зоне») угловая 
скорость (0|<СЫп. Между ядром и конвективной зоной существует область, 
в которой преобладает лучистый перенос энергии, но, вместе с тем, возмож
на и турбулентность. Протяженность этой области до г--гу велика по срав
нению с радиусом ядра г0 и также существенно превосходит толщину кон
вективной зоны. Движение предполагается стационарным.

Рассмотрим сначала влияние вязкости на распределение угловой ско
рости вращения. При условии стационарности движения уравнение Навье- 
Стокса. записанное в цилиндрических координатах, имеет вид:

с/1п г, /Л>. г> \ с/'-'։։- 1 </г>; ...------- ( — ----------- 1 | ---- -—|---------------- — и, (1) 
с!г \ Иг г / </г’՜ г Иг г~

где V. скорость вращения и коэффициент динамической вязкости.



УГЛОВАЯ СКОРОСТЬ В КОМПОНЕНТЕ ДВОЙНОЙ СИСТЕМЫ 487

Во внутренних областях звезд число Рейнольдса обычно очень велико 
и при дифференциальном вращении их можно ожидать возникновения там 
турбулентности. Соответственно, перенос углового момента должен обуслав- 
ливаться. главным образом, турбулентной вязкостью. Характеристики тур
булентности, ог которых зависит коэффициент вязкости, вообще говоря, 
меняются с глубиной. Для теоретического определения зависимости 7Црв. 
от глубины нет достаточных оснований и в качестве приближения будем 
считать, что

\5р». ~7'т- (2)

где т— некоторый параметр. Турбулентность предполагаем дозвуковой к 
поэтому градиентом турбулентного давления будем пренебрегать по срав
нению с градиентом газового давления.

Заметим, что выражением вида (2) при т — 5/2 определяется зависи
мость коэффициента «молекулярной» вязкости от температуры в высоко- 
ионизованной плазме. Величина коэффициента вязкости для плазмы мала 
и вряд ли может обеспечить достаточную скорость переноса углового мо
мента Нужно полагать, что основную роль в этом процессе играет турбу
лентная вязкость.

Используя (2) и вводя обозначения 

где То — значение Т при г ~ г0, записываем уравнение (1) в сле
дующей форме:

сГм . / 3 1п г \ ди п ..
— + (----- 1 т—— — = 0. (4)
ах՜ \ х ах / ах

Нетрудно найти первый интеграл уравнения (4). Он представляется соот
ношением

с1и 
дх

(5)

где Со— некоторая постоянная.
На внутренней границе оболочки (у поверхности ядра) имеем следую

щие условия:

при х = 1> х = 1 имеем и=1,

а на внешней границе зоны лучистого равновесия и — и։ при х = х։ = 
= гх/г0. Тогда из (5) находим распределение и (х) в виде

и = 1 — (1 — их) у. (6)
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где через у обозначена величина

(7)

Выражения (6) и (7) показывают, что действие вязкости не является 
локальным. На величину угловой скорости при данном г оказывают влия
ние значения вязкости во всем интервале от г0 до г։.

3. Условия равновесия лучистой оболочки звезды. Распределение угло
вой скорости в оболочке зависит от распределения температуры, которое 
получается из условия механического равновесия. Это условие записывает
ся в следующей форме:

_ 1 Ир
—(8)

Предполагая существование политропной зависимости между давле
нием и плотностью газа

1+2-п
--=(—) (9)

Ра ՝ '
и используя уравнение состояния

Р = ~ ?Т, (10)
I1

находим

А ^Р_ =(п-|֊1) (11)
? (1г Нг

При учете (3) и (11) из соотношения (8) имеем выражение:

— = - 0 1 — — I А, (12)
Их • К- | х֊

где обозначено

п-
* (п + I) /е* т0 ’■ (13>

и —величина кеплеровской круговой скорости на границе ядра.
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Из системы уравнений (6), (7), (12) при заданном значении х, получа
ются распределения <՛> и Т в оболочке. Однако уравнение (12) нужно согла
совать с предположением о том, что в рассматриваемой области энергия пе
реносится излучением, а не конвекцией. Этим предположением величина 
(1Тс1г определяется независимо.

Условие лучистого равновесия, если пренебречь энергией, выделяющей
ся в результате вязкой диссипации, дает:

4пг֊Т, 16~ас с! Т ,
—=— /----- ---  Ь«>З/л <1г

(14)

где Л,,։.,. ֊ поток излучения и /■ коэффициент непрозрачности. При
нимая, что /. определяется формулой Крамерса

(15)

имеем из (14):

дТ
с1г

За,/.»
16"ас

—
;'о1 о ------ х-I* “ (16)

Когда л =3.25 и <и=0, выражения (12) и (16) совместимы при неко
тором определенном значении То. Распределение Т и [/ в невращающейся 
политропной звездной оболочке (при п =3.25) приведено в книге Чандрасе
кара [7].

з
Для вращающейся оболочки, в которой о>=о»0г , уравнения (12) и

(16) также совместимы, если п =3.25. Формально действие вращения сво
дится к уменьшению массы ядра по сравнению со случаем невращающейся 
конфигурации на множитель (1 — К '). Так как вращение уменьшает гра
диент температуры, то для вращающейся конфигурации величина То при 
тех же значениях г0, *>0, гх и /г отличается множителем (1 — л ) 
от соответствующего значения для невращающейся. Однако это из
менение незначительно: при оно менее 4%.

При других законах вращения и указанном значении показателя по
литропы уравнения (12) и (16) несовместны и поэтому задача является 
несамосогласованной. Добиться приближенного согласования можно, учи
тывая, что в основной части оболочки (и2х3/№) 1 (при АГ >2) и прини
мая поэтому, что показатель политропы медленно меняется с расстоянием 
от центра. Если представить величину п в виде

13п = 2± + а(Г), (17)
4
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где ։<0и |а1^1> то из результатов расчетов следует, что при К>2 ве
личина а зависит от Т очень слабо и изменение и близко следует закону 

з
х . Поэтому использование в выражении вместо величины эффектив
ного среднего показателя политропы значения п = 3.25 не приводит к за
метным погрешностям в определении профилей температуры и угловой 
скорости.

4. Результаты расчетов. Система уравнений (6), (7), (12) решалась 
численно для различных значений параметров (2 и К при условии и։ 0. 
Для невращающейся конфигурации величина (2 определяется выражением

(2 = ^—^
1 - —

*1
(18)

и, следовательно, при г։^(1 и х։^>1 она близка к единице. Поэтому и з слу
чае вращения оболочки звезды <2 не должно существенно отличаться от 
единицы.

В качестве иллюстрации на рис. 1 и 2 приведены профили величин 
г и и для значений (2=1.0, К = 4.0, х1 10 при различной величине па
раметра т. Общий характер профилей при К > 2 слабо зависит от изме
нений (2в пределах 0.9^(2^1.2 и х։ в пределах 5^х։^15. Что же ка
сается зависимости от параметра т, то она более существенная. Чем менп- 
ше значение т, тем быстрее угловая скорость уменьшается с расстоянием.

х
Рис. 1. Профиль температуры (У У„г) н лучистой оСслочке г| и С- I. К 4. 

Г1=1Ого.

При т ■ 0, как показывают расчеты, не выполняется необходимэе 
условие устойчивости, имеющее вид [8]
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(1г
(.19)

Поскольку Т уменьшается с г, то оказывается, таким образом, что« 
устойчивое стационарное движение при возрастающем с расстоянием коэф
фициенте вязкости невозможно. Следует иметь в виду, что (19) верно, если 
отношение коэффициента лучистой температуропроводности к коэффициен
ту молекулярной кинематической вязкости мало по сравнению с единицей. 
В случае турбулентной вязкости положение может быть иным и требуется 
специальное исследование.

Рис. 2. Профиль угловой скорости (о> ыои) в лучистой оболочке при О 1, 
К = 4, г։=10г։.

При т = 1 движение оказывается очень близким к круговому кепле
ровскому, то есть и — х՜3՜. Для значений т=2Ч-3 величина их'/2меняег- 
ся с х медленно и, следовательно, рассматриваемая задача приближенно 
является самосогласованной. Еще один из существенных результатов вы
числений состоит в том, что при 0 < т < 3 вращение сравнительно слабо 
сказывается на распределении х. Вблизи ядра х спадает быстро (՛— 1/х), 
как это имеет место и для невращающихся оболочек [7].

Полученные выводы дают основу для решения задачи об изменении 
распределения углового момента во вращающейся звезде со временем. Эту 
задачу предполагается рассмотреть в дальнейшем.

Численное решение системы на ЭВМ производилось Е. В. Волковым, 
которому автор выражает за это признательность.

Ленинградский государственный 
университет
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ANGULAR VELOCITY DISTRIBUTION IN THE STAR 
WHICH IS A COMPONENT OF CLOSE BINARY SYSTEM 

AND HAS A FAST ROTATING CORE

V. G. GORBATSKY

There are grounds to suppose the presence of fast rotating core 
inside some stars, in particular on the red giant stage. In c$se the star 
is the component of a close binary with nonsynchronous rotation and 
has an outer convective zone there must be a sink of angular momen
tum due to dynamical tides. The simplified model is considered having 
the source of angular momentum in the centre and the sink on the 
outer border. Stationary distribution of angular velocity is found for 
this model on the assumption that dynamical viscosity coefficient is 
the function of temperature. The calculations have shown that tempe
rature distribution is only slightly affected by rotation. The motion is 
stable only in cases when viscosity coefficient diminishes with the 
distance from the centre.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

РАСШИРЕНИЕ СПЕКТРАЛЬНЫХ ЛИНИЙ ЭЛЕКТРОННЫМ 
РАССЕЯНИЕМ. II. ЧИСТОЕ ПОГЛОЩЕНИЕ В ЛИНИИ

В. Г. ВЕДМИЧ
Поступила 30 июля 1977

Двумя методами, предложенными в части I, рассчитаны профили линии, расширен
ных электронным рассеянием. При расчетах предполагалось, что в линии происходи г 
истинное поглощение, а рассеиваются фотоны только на свободных электронах. В каче
стве функции перераспределения по частотам при электронном рассеянии взята функ
ция. выведенная Хаммером и Михаласом. Вычисления произведены для доплеровского 
профиля коэффициента поглощения в липни при растущем с глубиной распределении пер
вичных источников Показывается, что оба метода дополняют друг друга. Получены так
же асимптотические формулы для интенсивности выходящего излучения, которые хоро
шо описывают крылья липин.

Введение. В первой работе [1] этой серии было предложено два мето
да расчета профилей линий, расширенных электронным рассеянием (ЭР). 
В настоящей статье описываются алгоритмы и приводятся результаты вы
числений обоими методами для чистого поглощения в линии ('• = 0). Это 
самый простой случай образования линии. Рассмотрение его позволяет, 
во-первых, наиболее отчетливо выявить роль ЭР, а, во-вторых, отработать 
методику расчетов. Наконец предположение об отсутствии рассеяния в ли
нии обычно оказывается достаточным для нахождения интегральных ха
рактеристик излучения, например, эквивалентных ширин линий погло
щения.

При вычислениях принималось, что профиль коэффициента поглоще
ния в линии доплеровский, а рассеяние на электронах описывается функ
цией, зависящей от модуля разности своих аргументов. Эта функция взя
та из [2]. Функция Планка бралась линейной по оптической глубине.

Большая часть вычислений выполнена методом двумерного линейного 
интегрального уравнения (ДЛИУ), причем находились интенсивность и по
ток выходящего излучения.

7—934
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В заключительной части статьи получены достаточно простые .асимпто
тические формулы, позволяющие удовлетворительно описать крылья ли
ний, которые сильнее всего изменяются под влиянием ЭР.

В данной работе формулы статьи [11 мы будем нумеровать, ставя впе
реди римскую цифру I.

2. Метод двумерного линейного интегрального уравнения. В обозначе
ниях [11 уравнение переноса излучения (1.1) при /. = 0 и В (") = 
Д- 3#՜) принимает вид

с обычным начальным условием /(0, — р, х) = 0 при — оо < х со 
и 0<р<1. Отметим, что предположение ). = 0 равносильно тому, 
что два члена в уравнении (1.1) с учетом (1.2) и (1.3), содержащие 

сокращаются.
Для введенной в [1] функции г (г, х) — [а (х) Д- 3] /(0, —г[а(х)Д- 

Д- р], х), если выполнить одно интегрирование по г в (1.5), полу
чается уравнение

где г0 (г, х) = 50 [я (х) Д- р] (1 Д- ։3*г).
При х —> оо величины я(х) и R —» 0 и из (1) получается уравне

ние для интенсивности непрерывного спектра Л(", р) ==/(", Р, °о). 
Для интенсивности выходящего излучения /(0, — р, ос) = /с(р) спра
ведливо уравнение (1.20), где (р) = Во (1 — ).с) (1 Д- 3* (р/?), а >•„ = 
= ₽,/?•

Решение его дается формулой
<(р) = В0 /1=х;т(р,).։)(1 + А рД-^-^Р]). (3>

I Р £ V 1 11 
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где « (|1, / ,.) функция Амбарцумяна, а (/^) ее моменты. Зная интен 
синность, можно найти поток

Нг

I
2- ( /е (р) = 2֊50 I ЬТ к (>.е) +

,1 Iо

1-е «НМ 1| 
2

(4)

Формула (3) для /, (р) может быть найдена и другими спосо
бами [3].

Напомним, что при решении уравнения (2) приходится использо
вать значения /(0, —р, х) при р > 1, которые не имеют физического 
смысла. Для получения искомой интенсивности найденное решение 
сужается на промежуток О-С Р <-1.

Как уже говорилось, мы приняли « (х) » е ' , а для R взяли вы
ражение из [2]

ОО

е~'\2г — \у\)дг. (5)»
Гу I 
2

Интеграл по г в (2) вычислялся по квадратурной формуле Лагерра [4], 
при г 2՛ неопределенность раскрывалась по правилу Лопиталя. При: 
вычислении интеграла по х' учитывалось, что подынтегральная функ
ция имеет участок [0, х0] быстрого изменения и участок [х1)։ хт] мед
ленного изменения. Причем, может быть заранее оценено по за
данной точности (Ю՜4). Обычно л֊0 ~ 3-։ 4, а х~ ~(5 4-10)7, где- 

~ 42.8 для водородной среды.
Уравнение (2) решалось последовательными приближениями. За ну

левое приближение бралось /0(г> х). Изменением числа узлов квадратур
ных формул мы добивались постоянства 2—3 цифр после запятой в резуль
татах. Итерации прекращались, когда изменения в крыле линии станови
лись меньше 0.01. При малых К требовалось сделать 2—5 итераций. При 
/.,>0.5 число итераций существенно увеличивалось, причем, при 1-е > 0.7 
появлялась неустойчивость. В таких случаях мы ускоряли сходимость, ис
пользуя тот факт, что разности между двумя последовательными итерация
ми Д"п) = /т*1) (р, х) — /<т’ (р, х) ведут себя, начиная с некоторого, 
т, как убывающая геометрическая прогрессия.
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3. Метод разделения рассеяний (РР). Согласно этому методу интенсив
ность излучения, выходящего из среды, разбивается на интенсивность в не
прерывном спектре, электронную составляющую и интенсивность в узкой 
линии

/(О, — н, х) — /(.«., х) = 7,(|1) 4֊/, Л1, — \ + /д(р, х), (6)

\ 7 /

причем 11), /,(”, 11, у), 1с(~, 11, х) определяются соответственно 
уравнениями (1.9), (1.11), (1.12).

Для вычисления каждой компоненты интенсивности можно получить 
формулы, полагая в соответствующих выражениях работы [1] >- =0. Ве
личина Л(11) по-прежнему дается формулой (3). Для величины /д(1‘, х) 
из (1.6), (1.13). (1.24), (1.25), (1.26) находим

Л(|1, X) = Д/е(М + Л(?г, 0)] - Д([1) - 4(11, 0) +
’(х)+Р

Что касается /,(11, у), то ее косинус-преобразование дается фор
мулой (1.30), в которой надо заменить на ),(и), а /Д։1) на (1,(։/)/?)Х 
Хг»(|1/?Л После несложных преобразований получаем

ОО

Л(|1, у) = “)СО5 " У6/“ =

О

(8)

где обозначено

,11Ь \ = 11и(|*/Р) —^(|17^)
I \ Р / ' I • и — и'

■Функция V (н/3) определяется выражением (1.23) (при ). = 0) и (1.2), а 
»функции /(11, у) и <2(|1, |1', у) — формулами

ОО

/(|1, у) — ,р«(г) ?1 (1х> г) сое г удг, 

о
(9)
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<2(1‘> 11'. у) -
ОО

~ (*) ?! (!Ь г) '? соз г удг, 0<ц'<1. (10)
■2 3 ?1 (I1 • г)О

■1_л;(ц). МЫО. ։ 1<и<^
2 р'?1 (!1. и) л,(и) [1 + и- (|1)] — лс

Здесь »։ («I, и) — ։₽(։*•» *»(«))> а 'Ли) Для выбранной функции R (у) 
вида (5) дается формулой

>ч(и) = >-сг՜! "• (И)

Функция /?г(в, и) определяется формулой (1.33) с заменой ).е на >•«(«). 
Функция и (и') находится из уравнения

),(и)211п-^Ц- = 1, 1 < !1'< !10> (12)
2 [I — 1

а параметр соответствует и — 0. Отметим, что в наших вычисле
ниях ;х0 не превосходило 2.0.

При у = 0 из (8) получаем величину электронной составляющей 
в ядре линии. Эта величина, вместе с V (։*■/?), находится из основной 
системы уравнений МРР:

Л(Р> 0) = /(,1’ "■/?) +֊ (!1, н', 0) ||1, и (и7?)> /) </н'>
1 1 о

(13)։
и(։1/?) = Уо(!1/?) — \ [Л(!1> 0), —->

Л \1—г ? /
3

1+?

где

(14);

а
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[/(z), /]== + t
Z -г Z՛ Z — Z՛

Здесь функция G0(z) определяется соотношением (1.16), /д (z)— (1.6), 
а х (z) = Vin z-

Отметим, что в статье [1] в формулах (1.5) и (1.6) вместо сла
гаемого ?c/"(?z) должно стоять ?/г'(иг), где

Таким образом, последовательность расчетов МРР была сле
дующей: 1) вычисляем величины и функции: р0, и ({*'), f (•«-, 0), 
Q(|i, !1՜» 0), v0(j1/^),/(i1, у), Q(!4 !1', </), /,(!1); 2) решаем систему (13); 
3) находим 4(։1, у) по формуле (8), /д(;1, х) — по (7); 4) по формуле 
(6) получаем полный профиль линии.

Отметим некоторые подробности вычислений. При нахождении 
ц0 и и (j1՜) после предварительного выяснения особенностей функций 
использовалась стандартная подпрограмма решения трансцендентных 
уравнений. При расчетах функций /(р, 0), f (•«-, у) мы заменяли про
межуток интегрирования (0, ос) на (0, нм), где иж~10-: 15 выби
ралось по заданной точности вычислений 10 4. Для получения более 
удобной формулы вычисления f (j«-, у) мы воспользовались нелинейным 
интегральным уравнением для функции е (ц, /.,(»)). Поэтому расчетная 
формула приняла вид

1
'■с (и) (iS и) cos и ydu (*■՛ ^ ՛ -’—U- d’i'. (15) 

.) Il+ll о

Интегралы, входящие в уравнения (13)—(15), вычислялись по квад
ратурным формулам Гаусса, Лагерра и Эрмита [41 в соответствии с харак
тером изменения подынтегральной функции и длиной промежутка. При вы
числении интегралов в формулах (8)—(10) применялась формула Фи
лона [41.

Система уравнений (13) решалась последовательными приближения
ми. Интерации прекращались, когда изменения вычисляемых величин ста
новились меньше 0.001. Для этого требовалось сделать 4—6 итераций.

4. Асимптотические формулы. Из (1) получим уравнение для _/("> х). 
.Если пренебречь при х^> 1 в сумме ’(х) т Р первым слагаемым, то полу-

/(ll> у) = k*R(y) + ֊֊֊ 1

О
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пившееся уравнение может быть решено путем применения преобразования 
Фурье по частоте. Подставляя найденное выражение 7(т, л) в формулу

оо * 3 co

(16)

. , х ’ (х) 4֊ Ре . О х где /0 (р, х) = Во----------- — (14֊/#z), получим
’ (х) 4֊ ?

скую формулу. Она имеет вид

искомую асимптотиче՛

/(р, х) = /0(р, X

. / х I , *1
: «) z+ 2о /_,(Ы)

1 г 1------ Y~a°(u

(17)

ОО __
Г 4

где ։(«)■= 2 I ч (х) cos и xdx — ] " е , а о (и)—функция Дирака. При 
и

выводе формулы (17) использовались соотношения для функции 
« ((Ъ 'г («)) и ее моментов, приведенные в [5].

В частных случаях 1 и 1—1 формула (17) существенно 
упрощается. Так, при /г<^1 (т. е. ре^СЗе) после преобразований по
лучаем

/ (р, х) /0 (ч, х) + -^ ' [। + /?, (х)] (71 + 2?^-) н-
2 »(х) 4- Р I

(18)
+ ֊ I ыЛ +2?# (֊(х) + (ъ 4֊ I՛’

где

7։ = 14-х1п/1 4՜ — 
X х /

72 = pz In 11 4 1
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СО

/?։(х) = [ R а (х) — ~ а (х) при х » 1.
и \ 7 / 7

— со

Если отбросить слагаемое с (>-е/2)г, то

/('Л х)^/„(!Ч х) + 4 В0^\Х\ ' 1 + г1п(1
2 »(*) + ? \

(19)

Несколько сложнее оказывается формула для 1 1. Мы ее
не приводим, так как для вычислений использовалась лишь форму
ла (19).

5. Обсуждение результатов. Прежде всего отметим, что профили ли
ний, рассчитанные обоими методами, находятся в хорошем согласии. Это 
видно из табл. 1. При этом надо иметь в виду, что по мере роста >с МРР 
в крыле линии более точен. На рис. 1 приводятся профили линий в потоке 
для случая изотермической среды. Известно, что при = 0 в изотерми
ческой среде линии не образуются. Если же появляется • дополнительное

Рис. 1. Профили линий, образующихся в 
5, о, 7=42.8). Нижний профиль соответствует 
—-------— уровень непрерывного спектра.

изотермической атмосфере 0.01, 
отсутствию ЭР (т. е. R 0), прямая

рассеяние (не обязательно на электронах), то образуется линия излучения. 
Это, так называемый, механизм Шустера, действие которого можно пояс
нить следующим образом. Поскольку излучение в частоте X выходит в ос
новном с оптической глубины ' [а (х) ~г ?] ~ 1> то в образовании ядра ли
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нии участвуют поверхностные слои, а в образовании крыльев — более глу
бокие. Поэтому при добавлении рассеяния фотоны в крыле линии испыты
вают в среднем больше рассеяний, и их путь до выхода из среды увеличи
вается больше по сравнению с фотонами в ядре. Следовательно, фотон։.: 
крыла сравнительно чаще поглощаются, и в одинаковом интервале часто՛ 
в крыле выходит их меньше, чем в ядре. Таким образом, линия излучения 
образуется за счет большего поглощения в крыле линии.

Таблица 1 
ИНТЕНСИВНОСТЬ ИЗЛУЧЕНИЯ В ЛИНИИ, 
ВЫЧИСЛЕННАЯ МЕТОДОМ РР И МЕТОДОМ

ДЛИУ (н=1.0, Э։=0.01, ?, = В0 1.0, 7=42.8)
0.02 0.05

Метод
РР ДЛИУ РР ДЛИУ

0.0 2.26 2.30 2.72 2.68
0.1 2.29 2.31 2.76 2.72
0.3 2.45 2.50 2.91 2.89
0.5 4.10 4.13 4.50 4.47
1.0 9.86 9.87 9.14 9.11
1.5 24.60 25.12 17.27 17.25
2.0 36.79 36.89 21.28 21.26
2.5 38.86 38.91 21.85 21.83
3.0 38.98 39.00 21.88 21.85
4.0 38.73 38.75 21.66 21.63

54.0 38.46 38.48 21.39 21.38
154.0 38.28 38.29 21.17 21.16
254.0 38.24 38.25 21.10 21.09
454.0 38.20 38.21 21.03 21.02

ОО 38.20 38.20 20.82 20.82

Рис. 2 дает представление о влиянии ЭР на форму линии при =7=0. 
Здесь видно, что при появляется эмиссия в крыле, тем более зна
чительная, чем больше отношение £*»/?<:• Это также проявление механизма 
Шустера. Отметим, что, имея результаты для — 0, р-, 1, используя ли
нейность уравнения (1), можно найти интенсивность выходящего излуче
ния для любых ?*•

На рис. 3 представлены профили интенсивностей линии для различ
ных значений р. Для р — 1.0 даны профили как для А?=0, так и R 0. 
Как видно, линии имеют узкие ядра х ~ 04-3, но в то время, как при/? = 0 
линия практически простирается лишь до х~4.0, в случае ^=5^=0 появляют-
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Рис. 2. Влияние величины на профиль линии в потоке при ,3. 0.01. .'«» 1.0. 
-(=42.8.

Рис. 3. Изменение профиля линии поглощения по диску звезды ('> Ч =0.01.
1.0, 7=42.8). Кривая-------- соответствует -, 85.6, а — •— начальному прибли

жению для ;л 1.0 (т. е. при R О).
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ся протяженные крылья, простирающиеся до х~10՜; (см. также табл. 1 и 
2). На этом же рис. 3 приводится профиль линии, образующейся в ге
лиевой среде (т. е. в случае 7 = 2"н = 85.6). Как и следовало ожидать, ли
ния имеет более узкое ядро, но более развитые крылья. Однако влияние 
величины 7 не очень существенно.

В табл. 2 приведены результаты расчетов по асимптотической форму
ле (19). Сравнение с точными результатами показывает, что асимптотиче
ские формулы дают вполне удовлетворительное описание всего профиля 
линии. Из этой же таблицы видно, что с увеличением градиента первичных 
источников образуется более мощная линия.

Таблица 2 
ИНТЕНСИВНОСТЬ ИЗЛУЧЕНИЯ В ЛИНИИ, ВЫЧИСЛЕННАЯ 
ПО ТОЧНОЙ (2) И АСИМПТОТИЧЕСКОЙ (18) ФОРМУЛАМ

(\ 0.05), (!=£„ 1.0, 7=42.8)

1 .0 2.0
‘ с 0.01 0.005 0.005
X точная асимит. точная асимит. точная асимит.

0.0 1.87 2.29 1.98 2.10 2.93 2.72
0.6 2.15 2.45 2.37 2.54 3.71 3.55
1.2 4.44 3.65 4.42 4.85 8.06 7.74
1.8 9.65 8.00 11.15 12.0 22.37 22.0
2.4 15.03 13.1 16.87 17.4 35.68 34.7
3.0 16.92 16.4 17.63 17.8 37.56 36.7

10.0 16.96 16.6 17.70 17.9 37.66 37.1
150.0֊ 17.85 16.7 19.03 18.8 37.68 37.2
400.0 17.92 16.8 19.26 18.8 37.69 37.3

ОО 17.94 16.9 19.34 18.8 37.69 37.4

В заключение заметим, что приведенные результаты вычислений согла
суются с результатами работы [61.

Автор выражает глубокую благодарность Д. И. Нагирнеру за плодо
творные обсуждения результатов работы, В. М. Лоскутову и А. Б. Шней- 
вайсу за помощь в проведении вычислений на ЭВМ.

Пушкинское высшее командное 
училище радиоэлектроники
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THE BROADENING OF SPECTRAL LINES BY ELECTRON 
SCATTERING. II. THE PURE ABSORPTION IN LINE

V. G. VEDMICH

The profiles of a spectral line broadened by electron scattering 
are calculated using both methods proposed in part I. The pure ab
sorption in the line is assumed. The photons are scattered by free 
electrons only. For the function of frequency redistribution by electron 
scattering is taken that was found by Hummer and Mihalas. Calcu
lations are made for the Doppler profile of line absorption coefficient 
and for distributions of primary sources depending uniformly and li
nearly on optical depth.

It is shown that these methods are mutually complementary. The 
asymptotic formulae for emergent intensity are obtained too. These 
formulae describe the wings of the line.
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Рассматривается стандартная заадча о расчете поля излучения в изотропно рассеи- 
вающей полубесконечной атмосфере с экспоненциально распределенными первичными 
источниками. Показано, что для функции источников £ (~) существует ряд представле
ний в виде суммы интеграла по угловой переменной (*■  от интенсивности I (-. !*).  взятой 
с некоторым весом / (?), и псевдоисточника, соответствующего этому ((',*).  Обычному 
представлению 5 (՛) отвечает / (:*)  = 1- Среди представлений есть такие, которые выра
жают >5(՜) через значения интенсивности только в нисходящих направлениях (для них 
/ (>) — 1Л 9)- Другой результат состоит в том, что наряду со стандартным инте
гральным уравнением с ядром (^/2)£։( |"—т'| ) функция источников удовлетворяет еще 
одному уравнению с симметричным разностным ядром (отличным от £1). Основа всех 
рассмотрений — соотношения инвариантности.

1. Интенсивность излучения /(ь I1) в изотропно рассеивающей не 
освещенной извне полубесконечной атмосфере есть решение следующей 
стандартной задачи (см., например, [1, 2])

= Н) + 5(т), (1)
д-.

1
5(.) = -у^М9^ + 5*(т), (2)

— 1

1 (0, |1) = 0, и > 0, (3)

или эквивалентного интегрального уравнения для функции источников 
ЗД:
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ОО

•Ь'(') = ± р։ (I ֊ ֊.' |) S(-') d-: + S*  (.), (4)

2. Покажем прежде всего, что 6’ представима в виде
1

5 (•) = ‘у J1 ։i)н (։l) d՝> +■ (•)> (2 * * * * 7)

и
где при выполнении (5)

5н(") = FH (п0) exp (— i/iij,). (8)
Здесь Л/(н) — обычная //-функция — решение уравнения

о
где Ег (*) —первая интегральная показательная функция и 5*  (') описы
вает распределение первичных источников излучения в среде. Оптические 
глубины " отсчитываются от границы атмосферы, J1 есть косинус угла меж
ду направлением распространения излучения и внутренней нормалью к гра
нице так что !1>0 для нисходящего, т. е. идущего от границы излучения, 
>—альбедо однократного рассеяния. Атмосферу считаем однородной: 
I- =const,a распределение первичных источников — экспоненциальным:

5*  (-) - Гехр (— ֊/ч0), (5)
где Fh j«-0—заданные постоянные. Предположение об однородности среды 
для дальнейшего принципиально, требование же экспоненциального рас
пределения источников можно ослабить.

Цель настоящей работы — обратить внимание на то, что для функции 
источников 5՛ наряду с (2) существуют и другие представления через ин
тегралы по угловой переменной !1 от интенсивности, взятой с некоторым 
весом, т. е. представления вида

1
^) = ֊-р(о!9/('л)^+5;с), (6)

— I
где f (ji)—весовая функция, S/ ( " ) —соответствующий этой весовой 
функции псевдоисточник. Эти представления интересны как с теоретиче
ской, так и с вычислительной точек зрения. В основе их вывода лежит ис
пользование соотношений инвариантности.

Полученные в работе результаты допускают обобщение на анизотроп
ное рассеяние и рассеяние в частотах линий с полным перераспределением 
по частотам. Требуемые изменения имеют технический характер. Поэтому 
ограничение рассмотрением только изотропного рассеяния может показать
ся неоправданным. Сделано это, однако, намеренно, чтобы не заслонять 
идеи громоздким аппаратом.
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Ж и) = 1 + -^нЖн) [-֊- <*'■
2 Л I1 "Г Но

В данном представлении весовая функция есть, очевидно,

/(«) (Жн), !1 > 0, 
10, ]1<0.

Вывод (7) совсем прост: достаточно проинтегрировать по р от 0 до I 
следующее физически очевидное соотношение инвариантности [1], § 29:

4Г
/ (', — I1) — ехр (— '/Но) ? ( Н> Но) По +

1 (Ю)

4 2 р(н> н)н^н'> н > о, 

о
где — коэффициент отражения:

4
/(0, — п) = — Жн, Но) По- (11)

Воспользовавшись известным выражением /7-функции через
1

Жн) = 1 Ч-2н ^р(н» н')</н' (12)

О

и приняв во внимание (2) и то, что р(н, Но) = р(Но> Н)» мы и придем к (7). 
Можно только удивляться тому, что это выражение для 5 не было полу
чено, скажем, лет 25—30 тому назад. Впрочем, простота вывода не делаег 
формулу (7) тривиальной по своей сути. Ее физический смысл неясен.

Достоинство представления функции источников в форме (7) состоят 
в том, что здесь՛, в отличие от стандартного выражения (2), ֊5՝ находится 
по значениям интенсивности не для всех н ” [— 1, 1]. а лишь для нисходя
щих направлений [0. 11- Это позволяет, в частности, наряду с уравне
нием типа Винера—Хопфа (4), которое выражает функцию ֊5՝ на глубине 
' через ее значения на всех глубинах, получить для 3 уравнение Вольтер- 
ра, дающее функцию источников на некоторой глубине " через ее значе
ния только на меньших глубинах. Действительно, подставляя в (7) выра
жение для I через 5, вытекающее из (1) и (3), получаем для 5 уравнение 
типа свертки (иным путем оно найдено в [31):

5(т)= + (13)
о
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где
1

TV(-)-• — I exp (—t/p)/7(ц՜) — • (14)
2 J !l

* Т. Вник (обсерватория им. В. Струве, Тарту) сообщил недавно автору, что опн- 
.санный алгоритм оказался очень удобным. Как и ожидалось, он обеспечивает высокую 
точность даже при малом числе узлов дискретизации по ;л.

0

Очевидно, что с вычислительной точки зрения это уравнение обладает за
метным преимуществом перед уравнением (4) с ядром £„ так как (13) 
можно решать, шаг за шагом переходя от "=0 к большим глубинам, покл 
5(т) не выйдет на асимптотику.

Интенсивность излучения можно получить, разумеется, и без предва
рительного определения функции источников. К многочисленным предло
женным для этого методам соотношение (7) позволяет добавить еще один. 
Сначала решается интегро-дифференциальное уравнение, получающееся 
при подстановке (7) в (1) (дискретизацией no Р, например). Это дает ин
тенсивность излучения, идущего вниз (il >0). После этого интенсивность 
в восходящих направлениях получается квадратурой из соотношения инва
риантности (10). Отметим, что вблизи границы, где поле излучения силь
но анизотропно, главный вклад в (7) дает свободный член, а поэтому инте
гральное слагаемое достаточно вычислять с невысокой точностью. С ростом 
" вклад интегрального члена возрастает, однако одновременно быстро 
уменьшается анизотропия поля излучения, и поэтому интеграл будет вы
числяться с довольно высокой точностью по малому числу точек’.

Единственная, впрочем, весьма скромная плата за переход к представ
лению 5 в форме (7)—необходимость иметь значения //-функции. Их 
можно либо брать из таблиц (например, [4]), либо получать непосред
ственно в процессе вычислений, воспользовавшись одной из имеющихся 
стандартных процедур расчета Н (р), основанных, например, на итератив
ном решении уравнения (9) (или той или иной модифицированной егэ фор
мы) или же на каком-либо из известных явных интегральных представле
ний Н (р).

Упомянем о двух важных частных случаях. Полагая в (5) *
и £=(1—>•)£, где В= const, мы приходим к задаче о расчете поля излуче
ния в изотермическом полупространстве с тепловым источником. Так как 
//(°о) = (1 —).) ‘\ то соответствующее Su согласно (8) есть .

Sh= I (15)

а (13) дает 5(0) =| 1 — 1В (так называемый „закон | 1 — см., в 
частности, [5, 6], § 6.2 и 6.3, [7, 8]).
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Другой частный случай — задача Милна, т. е. полупространство 
без источников на конечных глубинах: 5*  (') = 0. Ее решение опре
делено с точностью до нормировочного множителя, который мы фик
сируем условием 5(0) —1. Полагая в (5) и (8) Е = 1/7У(р0), находим 
из (13), что для соответствующей 5(т) при всех рр будет 5(0) = 1. 
Перейдем теперь к пределу |10 — — 1/к, где к — неотрицательный 
корень характеристического уравнения

Как хорошо известно, /7(р) имеет при р =— 1/к полюс. Поэтому при 
Е- и р0 -» — 1/к (5) дает 5*  = 0, а соответствующее со
гласно (8) есть

^(т)=е‘\ (17)

3. Еще одно интегральное представление функции источников через 
интенсивность на той же глубине можно получить, воспользовавшись соот
ношением ([9], формула (49) )

1

Л՜. р) Л— I1) Р^Р = — 1М’(— Р0)/'ехр(— т/р0), (18)
2 , 

— 1

где Др) —установившееся угловое распределение интенсивности в диффу
зионном режиме՛

г(р)=(1-/гр)-‘. (19)

Формула (18) легко выводится из соотношения инвариантности (10) — 
"ужно его умножить на р/(р) и проинтегрировать затем пор от 0 до 1, при
няв во внимание, что (см., например, [10], гл. II, § 3)

1
։ (— Р) = 2 У? (р> I1') ‘ Iр') Р'^Р՜- (2°)

о

Заметим, что (20) есть не что иное, как предельная форма соотношения 
инвариантности (10) при '֊>оо. Если (18) продифференцировать по " и 
заменить под интегралом р(о*7/<2՜)на  правую часть уравнения переноса (1), 
мы получим для 5 представление вида (6) с

/(р) = ։(~I1)» ■$/(') = »(— Ро)^ехр(-т;ро). (21)

Родственным ему является представление, в котором 
8—934
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/(10 = i(И). •$/(') - i (!хо) Г{ exp (— т/р0) — £Ио (22>

Оно выводится из соотношения инвариантности (10) подобно (21), с той 
разницей, что вместо (20) следует использовать парное к нему 
ние ([10], гл. II, § 3)

1

I (10 =----- 1 (р(։1> ։1)1(~ Ю ։1 ^։1

1 — Лр 

о,

\ к / 

и учесть, что (см. [11], формула (34) )

± ГД,, „ «.).
2.) 1 - Лр 1 - кп0 ՝

и

Представления функции источников в форме (6), определяемые (21) 
и (22), сами по себе какими-либо особенно полезными свойствами не обла
дают. Однако они позволяют получить результаты, которые кажутся нам 
неожиданными (см. следующий раздел).

Приведенное только что соотношение (24) порождает еще одно пред
ставление функции источников вида (6). Дифференцируя (24) по т, поль
зуясь уравнением переноса (1) и принимая во внимание соотношение

соотноше-

(23)

(24)

)• Г Я(|0 
2 J 1 - d^--= 1, (25)

являющееся по существу альтернативной к (16) формой характеристиче
ского уравнения, обнаруживаем, что весовой функции

/(10 ==

1‘>0,

р<0 (26)

отвечает псевдоисточник

•$(0 = ֊^֊ (е՜^ ֊ 'Г (27)
1 ֊ «Но

В частности, при F= (1—).) В = const и рв—* со получаем изо
термическую среду с тепловым источником. Так как Н(со) — (1— 
то (27) принимает в этом случае вид
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= } 1-кВе~к\ (28)

Далее, в (27) полагая и |i0-*  — 1/к, для задачи Милна
с нормировкой S(0) 1 получаем

S՝f (-) = ch к֊. (29>

Два последних частных результата иным путем найдены в [12].

4. Непосредственным следствием соотношений, полученных в преды
дущем разделе, является следующий неожиданный на первый взгляд ре
зультат: наряду со стандартным интегральным уравнением (4) функция 
источников 5 удовлетворяет также и другому уравнению типа Винера— 
Хопфа:

ои
5(т) у^(т-<)5(т')</?-ь5;(т) (30>

О
с ядерной функцией

1
V - ֊ Гехр (֊ | т |/.й - , (31 >

2 ,) р(1 — К՜!1՜)
<>

отличающейся от обычной ядерной функции (1/2) Д. (| т |) дополнитель
ным множителем (1 — к2՝у)~‘ в подынтегральном выражении, и псевдо
источником

Г к^0Г //(Ио) -и
5|(,) = П^е “211-^1 „/м ՛

к )

Действительно, сложив выражения для 5 вида (6), которые определяются 
(21) и (22), мы получим

1
5(4 ■= М И֊-. 1‘) —֊ !-(33> 

2 ,) 1 — К՜!1
֊ 1

т. е. снова представление вида (6) с /(н) = (1 —^Н2)՛ • Если теперь в. 
правую часть (33) вместо интенсивности 1 подставить ее выражение из 
формального решения уравнения переноса (1) с граничным условием (3)՝ 
и выполнить те же преобразования, что и при получении обычного инте
грального уравнения (4) для 5 ('), придем к (30).
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Упомянем здесь и два отмечавшихся ранее частник случая. Для изо
термической среды с тепловым источником (А = (1—/.) В = const, ji0—*со)  
имеем

(34) •

а для задачи Милна ( F =!,'//(р0), ц0 —>--------)
\ к /

- Вп
(35)

где

/ 1-к3
\2(к*  + }.֊!)/

(36)

и —экстраполированная длина, определяемая соотношением

(37)

При получении (35) мы воспользовались тем, что

H(\t) (1 -i- £|l) — —

. Тот факт, что псевдоисточник 5։ (') для задачи Милна отрицате
лен, не является неожиданным. В самом деле, ядро Кг (-■) консерва
тивно при всех [0, 1]:

ОО
[ вд^ = 1.

— ОО

Более того, если ).<1, то (>/2) £, (| х | )< (') при всех 0. По
этому при < 1 интегральный член в правой части в (30) больше, 
чем в (4). Между тем, для задачи Милна 5*  (-) = 0. Чтобы в (30) 
компенсировать больший вклад интегрального члена, чем в (4), должно 
быть 5։ (~) < 5*  (") = 0.

С вычислительной точки зрения представление функции источников 
.в форме (33) и уравнение (30) менее удобны, чем классическое выраже-
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ние (2) и уравнение (4), не говоря уже о представлении (7)—(8);. Однако 
(15) и (18) имеют определенный теоретический интерес.

5. К (30) применим стандартный аппарат решения интегральных урав
нений с симметричными разностными ядрами, являющимися суперпози
циями экспонент [2, 101.

Обозначив

л
2(1 - Л=|12)

(38)

будем иметь

О

б7р
II

(39)՝

Функция ՝Г։(и)есть, по терминологии Чандрасекара [11, характеристи
ческая функция ядра /ч(՜)- Она четна и консервативна, т. е.

'1 (|9 б/р = 1. (40)

Последнее свойство следует особо подчеркнуть. Оно приводит к тому, что 
соответствующее ։1-\ (р) характеристическое уравнение

1У' = 1
1— ^1р

(41)

имеет один и тог же (двукратный) корень &1 = 0 при всех [0, 11 (дру
гих корней нет).

Ядро подобно (>/2) Еу ( | т |), порождает соответствующую
/7-функцию. Обозначим ее

1

/7։ (р) = 1 + рМ (р) ч\(р) 6/-У. (42)
J !1+Ри

Для первых моментов Нх (|ь)

1

А„ = || Нх (р) (р) р"б/р (43)

и
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из (42) обычным путем ([11, § 38) находим

Ао=1. (44)

Можно ввести также резольвентную функцию Ф։(")> определив ее как огра
ниченное при т—>оо решение уравнения

ОО
Ф։ (т) = (֊. - Ф։ (■:') с/-.1 + К։ (֊.). (45)

О

Нетрудно показать, что

Ф։(т)= _*= + о(еП, ' (46)
)/1 —

Функции 77։(н) и Ф։(՜։) — две основные специальные функции, порож
даемые ядром Ку Их поведение при всех л 1 сходно с поведе
нием консервативных (/. 1) функций Н(р) и Ф(т), отвечающих ядер-
ной функции () /2) 2Г։ (| т|). Мы ограничимся этими замечаниями, не 
разбирая подробно вопроса о выражении решения исходной задачи 
(1)—(3) через Ну и Ф։.

Автор признателен Э. Г. Яновицкому за интерес к работе и стимули
рующие дискуссии.

Ленинградский государственный 
университет

ON THE STANDARD PROBLEM OF THE THEORY OF 
RADIATION TRANSFER

V. V. IVANOV

A standard problem of the calculation of the radiation field in 
isotropically scattering semiifinite atmosphere with exponentially distri
buted primary sources is considered. It is shown that there are several 
representations of the source function S ('.) as a sum of an integral over 
angular variable !>■ of intensity /(•:, n) multiplied by a weight function /(!l), 
and a pseudosource corresponding to this/(։«•)- The usual representation 
of S(") in terms of p) has /(}t) = l. Among the representations 
there are such that express 5(t) in terms of intensity for downward 
directions only, i. e. f (p) = 0, p < 0. Another rezult is that along with 
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the standard integral equation with the kernel (>/2) E/ (|՜ —"'|) the 
source function satisfies also another equation with a symmetric dis
placement kernel that differs from Er All the considerations are 
based on the use of invariance principles.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР
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К РАСЧЕТУ НАСЕЛЕННОСТЕЙ УРОВНЯ 25 
АТОМА ВОДОРОДА В ПЛАЗМЕННОЙ СРЕДЕ

Е. Б. КЛЕЙМАН, И. М. ОИРИНГЕЛЬ
Поступила 10 мая 1976

Пересмотрена 3 декабря 1976

Проведен расчет населенностей второго уровня атома водорода, находящегося в 
турбулентной плазменной среде. Показано, что двухквантовын 25—15 переход, идущий 
с излучением плазмона, может существенно влиять на наблюдаемую интенсивность не
прерывного излучения.

Как в лабораторной, так и в космической плазме обычно присутствуют 
нейтральные атомы и ноны, излучение которых позволяет получать важную 
информацию о различных параметрах среды. Существенным при этом (в 
отличие от вакуума) является то обстоятельство, что из-за наличия в плаз
ме большого мела. различных мод колебаний, здесь появляется возмож
ность для таких процессов излучения, в которых наряду с обычными фото
нами принимают участие и кванты среды (например, плазмоны). Как из
вестно, плазменная среда часто может приходить в турбулентное состояние, 
и в этом случае существенными становятся индуцированные процессы, со
провождающиеся излучением плазменных волн.

Рассмотрение эффектов, возникающих с учетом указанных процессов 
излучения показало, что последние особенно эффективны в случае запре
щенных атомных переходов (см., например, [1—3]), когда одноквантовое 
излучение сильно запрещено правилами отбора, и наиболее вероятными 
становятся процессы двухкваитового излучения, в которых один из излу
чаемых квантов является обычным фотоном, в второй — плазмоном.

Анализ вззможностей фотон-плазмонных процессов, проведенный з 
частности, применительно к переходу 251/2—151,2 позволяет в настоящее 
время более детально исследовать проблему расчета населенностей метаста-- 
бильного уровня атома водорода в турбулентной плазменной среде.
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1, Для нахождения населенностей подуровней второго уровня необхо
димо составить »: решить уравнения стационарности [4]. Первоначально бу
дем считать, что возбуждение атомов происходит при фотоионизациях и 
последующих рекомбинациях. Кроме того, принимая во внимание сказан
ное выше, учтем фотон-плазмонный 23—15 переход. Система уравнений 
стационарности в этом случае имеет вид:

П^(.А25, 1.4 ' 2/») ' 4. п Г
:< 2 -г3’2' •2Р, 2

З.У.2Я.,2' (1)

х֊1/? п25С2л. 2/,| .

Здесь и,.., п9„ , п9р —населенности соответствующих подуровней 
3 2 2/2

второго уровня, Д2у 1>у— вероятность перехода 23—13, С2А._9/, = 
= С2У 2/, — Сзу 2р —вероятность перехода 25— 2Р за счет столк

новений, причем тСц— число переходов /-♦/, совершающихся под 
действием столкновений с заряженными частицами в 1 ел? за 1 сек՛, 
А.,р ։֊у и А,р 1у—обычные вероятности оптических переходов с 

излучением фотонов. Кроме того, ххР, х..Р и х3/? — числа атомов, по
падающих в состояния 25, 2Р.’.-> и 2Р\г соответственно после реком
бинаций и каскадных переходов в 1 ел/3 за 1 сек (где R—число ре
комбинаций), а №х и №.. — средние числа рассеяний соответствующих 
фотонов, введение которых позволяет учесть многократное рассеяние 
фотонов до их выхода из среды [4]. Известно, что среднее число 
рассеяний определяется оптической толщиной излучающей области. 
Для рассматриваемых (столь близких) уровней 2Р\ ՛ и 2Рз2 величины 
№х и №.. примерно одинаковы, поэтому в дальнейшем для простоты 

• будем полагать №. — №.. = №.
Решение системы (1) для населенности уровня 25 имеет Вид:

(2)
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где
А = А>$, 1.у С.2$, зр>

(3)
д

512 =

2А.,. 1-У
5з,2- '.С2Р^2!!,

причем /425. 15 = Л25,15 + Л25, 1.5 (здесь /4 25, 15 — вероятность фотон- 
плазмонного 25—15 перехода, а А?5,15—вероятность обычного 
двухфотонного излучения с уровня 25). Аналогично нетрудно найти 
из (1) населенности уровней 251.2 и 2Рз/2, которые мы здесь не при
водим.

1. Остановимся на некоторых предельных случаях и получим ве
личину п25.

При выполнении условий А2р 1^Сзр 25 и А.,р

МС2Р 25 имеем:

п =<4) 
(>4и, и 1՜ С25,2р)

тогда для числа двухфотонных переходов ^25, 15 = п2д.Л25,15 получаем:

■?25. и = (1 + Аы, 15

А՝25, 15

С25, 2Р

А՛'5. 15
(5)

В обратном предельном случае, когда А.,р 1Д <£ 1ЧС2р 25. н

2՛ *^ ՝ МС2р՝ 2Д, имеем

R
П25~ лН’ , лН 

^25՝. 15 + >*25. 15
(6)

отсюда
/ Л^1?\ 1

Z^5, 15= л (1 + 4;^ ) (7)
\ >125, 15 /

(Здесь учтено, что Х,-|-Х։-|-Хз= 1).
В рассматриваемых случаях число двухквантовых переходов может за

метно уменьшиться по сравнению с величиной R (для этого необходимо, что

бы /425, !5^> А-25, 15)-
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Приведем вероятности различных элементарных процессов, входящие 
в выражения (4)—(7) (выраженные в сек -1) [1, 5—7]:

Далее необходимо найти величины

7125, 15
л 11

15 д А
2Рзг 15

с25, 2Р С
25. И\ 2

с 2Рзл

8 2-10’0 1Г' 6.28105 1.6-10’ 510-4л, 2.73-10՜4 Пе 2.58-10՜՛’п

Огр25 и ^'2/'3,. 25 Предпола

гая распределение электронов и протонов максвелловским с темпе
ратурой Тг — Тц = Т и используя условие детального баланса всех 
процессов, которое справедливо в указанном предположении и при 
отсутствии термодинамического равновесия, получим: С.,р , 25 = 

= 2.73-10՜՜* п. и С2₽з ,„=1.28 10“*п„

Величины х։, х2 и х3, характеризующие доли атомов, попадаю
щих в состояния 25, 2Рзй и 2Р,/2 соответственно равны: хх = 0.32, 
х2 — 0.45 и х3 = 0.23, а величина /? = 2.510 '3 пгпн (см~3сек) при 
Т’ггЮ4 К (см. [8]), где п, и — концентрации электронов и про
тонов соответственно.

Используя приведенные числовые значения различных величин, мож
но вычислить населенности уровней в двух рассмотренных выше предель
ных случаях. В общем случае для нахождения населенностей необходим > 
знать среднее число рассеяний Ь, квантов в среде—/V. Как известно [4], 
его можно оценить из соотношения:

ТУ = 2 | ~0 / 1п ТО , (8)

где т„ — оптическая толщина среды в центре линии /-•> (указанное выра
жение получено при доплеровском контуре коэффициента поглощения).

3. В качестве примера рассмотрим туманности, где двухквантовые про
цессы вносят существенный вклад в формирование непрерывного спектра 
излучения [91. В большинстве туманностей электронная концентрация ма
ла— пс~10* слГ3, а 7',.~10| К. В оптически плотных туманностях обыч
но полагают т, « 10'[10]. Тогда из (8) получаем Л՜ « 10'. В этих усло
виях интенсивность непрерывного излучения, очевидно, дается формулой 
(5). В случае же, если /У» 3-10", интенсивность двухфотонного излуче
ния нетрудно получить из (7). Однако такие большие значе’ния Л/, по-ви- 
димому, маловероятны.

Следует сказать, что в обоих предельных случаях легко оценить воз
можное уменьшение наблюдаемой интенсивности двухфотонного излуче- 
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и " ния за счет фогон-плазмонного перехода, вероятность которого >425.15 
пропорциональна плотности энергии турбулентных пульсаций ' 
(см. таблицу). Зачастую №' гораздо меньше тепловой энергии плаз
мы (например, для ленгмюровских волн обычно У71 пг Тг)- Необхо
димо отметить, что в настоящее время мы не имеем, по-существу 
никакой информации о величине в туманностях. Поскольку, од 
нако, в этих условиях столкновения заряженных частиц очень редки 
то вполне вероятно, что плазма туманностей может приходить в со
стояние с развитой плазменной турбулентностью. В этом случае плот
ность энергии №՛ обычно полагают на один-два порядка меньше теп
ловой энергии [11].

Отметим также, что до сих пор мы считали, что возбуждение атомов 
водорода происходит при фотоионизациях и последующих рекомбинациях. 
Возможно также возбуждение их посредством электронных ударов. В этом 
случае система уравнений стационарности для нахождения населенностей 
второго уровня запишется в виде:

Л2С {Аъя, \Я + Сгз, 2р) = П. ?С15, 25 П,„ С,„ + Пор
1/2 1/2,25 3 2 3/2*

А
I Л/ 28 ) ~ П>8^’8. 2Р1 , V.,.,’

3, “ \ / V | •*/ 3 ' 3 3 3 3

А
П1Р} , ( ^2РЦ2’ 28) ~ П15-^15, 2Р] 2 + Л25^25, 2Р];2։

Решение этой системы получить нетрудно, и здесь мы его не будем приво
дить. В (9) не учтены удары второго рода. Указанный механизм опустоше
ния второго уровня имеет определенное значение в плотной плазме при 
пе^>103 см՜3 и не играет заметной роли в рассмотренных выше ус
ловиях туманностей.

В заключение заметим, что фотон-плазмонные процессы могут ока
заться существенными не только в туманностях, но и в оболочках сверхно
вых звезд, а также в звездных (например, в солнечной) хромосферах, где 
легко может возбуждаться интенсивная плазменная турбулентность (пуч
ками быстрых частиц, ударными волнами и т. д.) и где они характеризу
ются большей вероятностью, чем обычные двухфотонные. Правда, в этих 
условиях резко возрастает роль столкновений в опустошении уровня 28, л 
поэтому требуется довольно высокий уровень плазменной турбулентности 
для того, чтобы «работал» рассмотренный эффект.
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СО АН СССР

ON THE CALCULATION OF THE POPULATION OF 25 LEVEL 
OF THE HYDROGEN ATOM IN THE PLASMA MEDIUM

E. B. KLEIMAN, I. M. OJRINGEL

The calculation of population of the second level of the hydrogen 
atom located in the turbulent plasma medium is made. It is shown that 
two — quantum 25—15 transition accompanied by the plasmon emission 
may essentialiy have an influence on the observed intensity of the 
continuous emission.
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В работе предлагается метод численного совместного решения >равнении стационар- 
чости и уравнений переноса для уровней с большими квантовыми числами. Метод осно- 
зан на разбиении системы уровней на зоны и вычислении декрементов линий внутри 
каждой зоны. Показана хорошая сходимость результатов, поскольку декременты серии- 
в разных зонах в состоянии просветления оказались почти одинаковыми.

Одним из эффективных методов исследования газовых туманностей 
оказалось наблюдение радиолиний, возникающих при переходах между 
близкими уровнями с большими квантовыми числами /. Уже наблюдались 
линии в интервале 60<Д<600 (см. сводку в работе [1]). Наблюдения в 
этих линиях позволяют оценить электронную температуру, плотность и ме
ру эмиссии газовых туманностей в Галактике.

Очевидно, что для применения этого метода прежде всего надо рассчи
тать интенсивность излучения в линиях с большими квантовыми числами. 
Этой задаче было посвящено много исследований, начиная с первой рабо
ты Кардашева [21. Как правило, в расчетах предполагалось, что туман
ность прозрачна в этих линиях и населенности уровней определяются лишь 
спонтанными переходами и электронными ударами. Тогда составляются 
каскадные уравнения стационарности и их решения определяют величины 
отклонения — населенности, г— уровня от термодинамически равновес
ного. В работе [2] принималось 6/ =1, но последующие вычисления показа
ли, что отклонения от условия локального термодинамического равновесия 
довольно заметны. Надо отметить, что вычисления величины А,- и часто 
употребляющегося при интерпретации наблюдений параметра (</1п6, )/Л’ 
в разных работах несколько расходятся (см. последние расчеты [3—5|). 
Как показала обработка наблюдательных данных, определение температу
ры туманностей почти не зависит от неопределенностей в вычислении 6/, но- 
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они заметно влияют на определение электронной концентрации и меры 
эмиссии [1]. Мера эмиссии, определенная по линиям с большими /> оказы
вается всегда больше, чем мера эмиссии, найденная другими способами. В 
работе Хельминга и Гордона [1| для объяснения этого факта предлагает
ся гипотеза, согласно которой эти линии возникают главным образом в бе
лее плотных областях туманностей.

С увеличением плотности туманности большую роль начинают играть 
индуцированные процессы, т. е. поглощение и вынужденное излучение в ли
ниях. То, что здесь эти процессы могут быть существенными, отмечал 
Гольдберг еще в 1966 г. (см. [6|). Но для корректного учета индуцирован
ных процессов необходимо совместно решать очень громоздкую систему 
уравнений стационарности и уравнений переноса для всех линий. Если по
ставить задачу строго, то для атомной системы, состоящей- из /V уровней, 
необходимо совместно решать Л'—1 уравнений стационарности иА/(Л/ 1 )/2 
уравнений переноса. При Л'~ 100 это сделать трудно.

В настоящей работе предлагается простой метод учета индуцирован
ных переходов в расчете атомной системы с большим числом уровней. Ме
тод заключается в следующем.

Известно, чю при переходах между уровнями с большими квантовыми 
числами наибольшую вероятность имеют переходы с небольшим изменением 
главного квантового числа. Например, для сил осцилятора /. ;_у- имеем:

= 0.194: 0.0271: 0.00841: 0.00365 и 0.00191 при ]= 1, 2, 3, 4 
и 5 соответственно [7|. Поэтому можно в первом приближении рассматри
вать сразу не все возможные переходы, а лишь те, которые связаны с не
большим изменением главного квантового числа. Если при этом окажется, 
что результаты расчета будут слабо зависеть от выбора числа учитываемых 
уровней, то этот метод можно использовать и для более общих оценок.

Конкретно рассматривается следующая задача. Выберем в системе Л/ 
уровней атома <зону» с главными квантовыми числами от А\ до АЛ. При
нималось, что 7У2»1. Затем составим уравнение переноса для всех пе
реходов в этой зоне, т. е. всех линий // при и Далее
записывались уравнения стационарности, в которых также учитывались все. 
переходы между уровнями в «зоне», а, кроме того, учитывались рекомбина
ции на все уровни внутри зоны и уходы из нее вниз путем спонтанных пе
реходов на все уровни ниже зоны.

Чтобы не усложнять задачу, пренебрежем переходами при электрон
ных столкновениях. Кроме того, принимаем, что контур линии прямо
угольный, т. е. не учитывается перераспределение квантов по частотам 
внутри линии при их рассеянии. Оба эти предположения оправдываются в 
том случае, когда роль индуцированных переходов очень, велика. Тогда на
ступает «просветление» среды в рассматриваемых линиях, т. е. населенно
сти верхнего и нижнего уровней стремятся к равнораспределению. При 
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этом роль столкновений оказывается относительно малой и оптическая тол
щина в линии невелика. Такой случай, применительно к водородным сериям 
с небольшими значениями главных квантовых чисел, рассмотрен в рабо
те [81.

Наконец, просто из требований, налагаемых памятью ЭВМ, мы были 
вынуждены ограничиться одномерными уравнениями переноса. Можно ду
мать, что и это ограничение не сильно повлияет на полученные ниже ре
зультаты.

С учетом указанных ограничений уравнения переноса запишутся в 
виде:

( Я,- Л , 8։
аг \ 1 8] ' 8, '

(1)

Здесь л, и п. — населенности уровней с главными квантовыми числами 
/ и /, о,, и — соответствующие статистические веса, г — геометри
ческая глубина в туманности, к,/— коэффициент поглощения на атом 
в линии, связанный с вероятностью спонтантного перехода А,}- соотно
шением:

_ с2 Ац у., 
11 8т: V?. Ду., а. (2)

Здесь Ду, . — ширина прямоугольного контура линии с частотой 'л, . 
Вместо интенсивности в линии 1ц удобнее пользоваться числом кван
тов в единице фазового объема для соответствующей линии

(3)

Уравнение стационарности в нашей постановке задачи имеет вид: 

Л/,
2 Л,,- 

к=, 1
1-1

= 2 Л*
1с- /V,

, / 8ь п1 ) + леп+С/

/-1
Л, А1к, 

к-\

(4)

где С/—вероятность рекомбинации на /—уровень. В системе (4) индекс 
/ пробегает значения от до Nշ. При численных расчетах можно прене
бречь зависимостью С,- от г, если г > 100.

Система уравнений (1) и (4) является исходной. К уравнениям пере
носа добавляются граничные условия, которые должны также учитывать и 
наличие падающего на среду потока излучения в непрерывном спектре. 
9—934
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Решение этой системы было получено численным Интегрированием на 
ЭВМ типа М-220.

В системе уравнений (1) и (4) удобнее принять для аргумента вели
чину, пропорциональную мере эмиссии:

О

х = 0.610’ (5>

где — постоянная Ридберга, а искомыми являются величины чисёл 
квантов /V,/ и величины у,, пропорциональные населенностям уровней:

Заметим, что х и у. есть размерные величины.
В рамках нашей постановки задачи множители перед г в (5) и пара

метр пеп+С,- одинаковы для всех линий внутри одной зоны. В самом де
ле, при доплеровском расширении ~ а зависимостью вероятно
сти рекомбинации от номера уровня внутри одной зоны мы пренебрегаем. 
Разумеется, при переходе от одной зоны к другой параметр х может не
сколько меняться.

Прежде чем приводить результаты вычислений заметим, что величина 
х будет не слишком малой только у плотных туманностей (пг ~ 103 — 
—10е см~3) не слишком малого размера (—101’—10й сл։). По-види- 
мому, у реальных туманностей типа туманности в Орионе, № 43 и 
т. п. величина х порядка 10 2—10 ' сек՜1. Между тем, как мы уви
дим ниже, эффекты индуцированного излучения и, в частности, про
светление среды становятся заметными при х — 1 сек՜1. Следова
тельно, излагаемые ниже результаты относятся к наиболее плотным 
ионизированным туманностям.

Результаты численного решения уравнений (1) и (4) приведены на 
рис. 1—3 и в табл. 1—4.

На рис. 1 показан рост интенсивности излучения в линии (точнее, 
чисел квантов в единице фазового объема) по мере увеличения параметра 
х в случае зоны 0.^ = 100 и Л/։=1Ю. Даны значенияМ, для линии /—106, 
7=105 (линия а), /=106, /=104(3); /=106, /=103 (-,-) и т. д. Очевидно, 
что растет с глубиной, но при х^1 сек՜1 наступает насыщение. 
Здесь населенности уровней выравниваются так, что индуцированные пе
реходы компенсируют спонтанные и среда «просветляется» в рассматривае
мых линиях. Этот эффект иллюстрирует и рис. 2, где приведены изменения 
населенностей уровней с глубиной (Л/ =100, Л/2 = 110)՛.
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На рис. 3 изображен график изменения чисел квантов с глубиной для՛ 
случая, когда на среду падает внешний поток излучения. Сначала имеет 
место рост интенсивности, затем ее падение и переход к насыщению,, соот

ветствующему «просветлению» среды. Это видно из сравнения графиков՛, 
рис. 1 и 3, показывающих, что относительные интенсивности линий а> 
7... одинаковы з состоянии просветления. В том случае, когда на среду па
дает внешний поток излучения, просветление происходит на. больших глу
бинах.
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Аналогичные графики были получены и для других зон, 60—70, 
.100—110, 140—150,‘200-210, 600—610.

Оказалось, что состояние просветления с примерно одинаковым декре
ментом, т. е. отношением чисел квантов, имеет место для всех зон. Правда, 
состояние насыщения достигается в разных зонах на разных глубинах.

____________ ЧИСЛО КВАНТОВ В ЛИНИИ ЗОНЫ ТУ, 60, IV, ֊ 70
Таблица 1

1, /-1 1.3 2.2 2.9 3.7 4.5 4.9 5.0 5.0 5.3 4.0 100
։, 1-2 0.65 1.0 1.4 1.8 2.1 2.2 2.3 2.3 1.8 45

II t, 1-3 0.42 0.67 0.92 1.1 1.3 1.35 1.4 1.06 26.5
•н i, i— 4 0.30 0.48 0.65 0.78 0.85 0.90 0.69 17.2

i, 1—5 0.23 0.36 0.47 0.54 0.59 0.45 11.2

I, t-i 1.3 2.35 3.5 4.85 6.34 7.96 9.6 10.9 11.6 6.5 100
1,1—2 0.66 1.3 1.8 2.5 3.5 4.4 4.8 5.4 3.05 47

II i, i-3 0.45 0.82 1.26 1.75 2.27 2.79 3.2 1.8 27.7
i. /—4 0.34 0.64 0.98 1.36 1.75 2.1 1.18 18.1
l, i-5 0.28 0.55 0.84 1.16 1.4 0.85 13.1

В табл. 1 приведены числа квантов в единице фазового объема линий 
зоны М =60, М = 70. В первой строке для случая глубин х = 4 сек 1 даны 

для переходов с изменением квантового числа на единицу для всей 
зоны, т. е. с ։ = 61 на / = 60; с 1 = 62 на /=61 и т. д. В предпоследнем столбце 
дано среднее значение по всем парам уровней. При усреднении отбрасывл- 
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лись крайние значения, связанные с переходами около границ зон. В по
следнем столбце среднее значение принято за 100. Во второй строке даны 
величины Му для переходов с изменением квантового числа на две еди
ницы. В предпоследнем столбце среднее значение этой величины, в пэслед- 
нем — ее отношение к величине Му в линии а.

Далее в табл. 1 приведены те же величины, но для большей глубины 
х = 25. В зоне — 60, М> = 70 просветление не достигается и при 
х — 25 сек՜

Таблица 2
ЧИСЛА КВАНТОВ в линиях зоны 140. /V, 150

еп /. /-1 1.1 1.00 0.95 0.89 0 85 0.80 0.76 0.70 1.00 0.85 100
О У, У - 2 0.07 0.07 0.06 0.06 0.05 0.05 0.05 0.07 0.06 7
г—* 1, 1—3 0-01 0.01 0.01 0.01 0.01 0.009 0.009 0.01 1.2
О 1, У—4 0.004 0.004 0.003 0.003 0.003 0.003 0.003 0.35

У, У— 5 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.12

сп I. 1-1 4.2 • 3.9 4.1 4.3 4.3 4.3 4.1 3.8 6.9 4.1 100
О 1,1-2 0.49 0.44 0.42 0.39 0.37 0.35 0.33 0.66 0.38 9.3
•П 1, 1—3 0.09 0.08 0.08 0.07 0.07 0.06 0.06 0.07 1.7
О

II 1, 4 0.03 0.02 0.02 0.02 0.2 0.02 0.02 0.48
н У, 1—5 0.01 0.009 0.008 0.008 0.008 0.008 0.22

>, 1 ֊1 10.5 7.9 7.5 7.8 8.4 9.1 8.7 11.1 27.1 8.64 100
л 

1 о
—

о
II ’ т г

 т 3.2
0Л0
0.29

2.8
0.83
6.27

2.7
0.79
0.26

2.8
0.76
0.25

28
0.73
0.23

2.7
0.70
0.25

2.7
0.72

5.7 2.75
0.76
0.25

31.8
8.79
2.9

и у, 1—5 0.11 0.10 0.10 0.0) 0.09 0.10 1.15

I, 1-1 51.5 51.8 52.7 53.8 55.1 56.3 57.6 58.8 59.8 55.2 100
5 1. 1 2 25,6 25.8 26.4 26.9 27.2 28.2 28.8 29.4 27.2 49.2
3 2 1, У -3 17.0 17.3 17.6 18.0 18.4 18.8 19.2 18 32.6
иЯ 1, /֊-4 12.7 12.9 13.2 13.5 13.8 14.1 13.3 24.2

У. 1—5 10.2 10.4 10.6 10.8 11.1 10.6 19.2

Табл. 2 аналогична табл. 1, но здесь приведены данные для зоны 
М։=140, М2=150. Здесь насыщение достигается при относительно неболь
шом х. В табл. 3 приведены результаты решения уравнений для зоны 
М։ = 600, М2=610.

Остальные зоны ведут себя аналогично, и поэтому в табл. 4 приведены 
только числа квантов в зонах М1 = 100, М2 = 110 и Л\ —200, М,=210, в со
стоянии просветления.
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Из рассмотрения табл. 1—4 можно сделать следующие выводы. Сразу 
видно, что абсолютная интенсивность в линиях в пределах одной зоны 
уровней для линий с одинаковым изменением А։ относительно слабо зави
сит от I—это следует из малого разброса значений в каждой строке^ Та
кая слабая зависимость сохраняется и при изменении х.

ЧИСЛА КВАНТОВ В ЛИНИЯХ ЗОНЫ ТУ, 600. 610_________
Таблица 3

■/, -1—1 31 31 31 32 32 32 32 32 51 32 100
I о 1,1-2 2.2 2.2 2.3 2.3 2.3 2.3 2.3 3.8 2.3 7.2

•гК 4, 1-3 0.46 0.46 0.46 0.47 0.47 0.47 0.47 0.465 1.45
О

II 1, 1-4 0.15 0.15 0.15 0,15 0.15 0.15 0.15 0.46
-и

1,1—5 0.06 0.06 0.06 0.06 0.06 0.06 0.19

1, 1—1 195 196 197 199 200 201 201 201 280 199 100
I о 1,1-2 21 21 21 21 21 21 22 45 21 10.5
Т-* 1, 1-3 4.5 4.5 4.5 4.6 4.6 4.6 4.7 4,55 2.28

II 
н 4, 1—4 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 1.5 0.75

■1, 1—5 0.61 0.61 0.61 . 0.62 0.62 0.615 0.31

1,1-1 295 289 289 290 291 292 289 296 305 291 100
■г* 

1 1,1-2 78 78 79 79 80 80 81 129 79 27.1
О
г—< 1. 1-3 20 20 21 21 21 21 21 21 7.2

2.45II 1, 1—4 7 7.1 7.1 7.2 7.2 7.2 7.15
1, 1-5 3 3 3 3 3 3 1.03

1. 1-1 300 300 301 302 302 303 303 303 303 302 100
-я X 1. 1-2 149 150 150 150 151 151 151 152 150 49.9

■3 1, 1-3 100 100 100 100 100 101 101 100 33
А 1, 1—4 75 75 75 75 75 75 75 24.8

1,1-5 60 60 60 60 60 60 60 19.8

Далее, из сравнения табл. 1—4 между собой видно; что. хотя числа 
квантов в линии одного типа (т. е. ...) заметно меняются при՛ перехо
де от одной зоны к другой, их отношения, т. е. декремент линий «։ Т •• 
остается почти одинаковым во всех зонах, по крайней мере, для состояния 
просветления. Таким образом, во-первых, отсюда следует, что метод рас
чета по зонам дает хорошую сходимость результатов, а, во-вторых, что 
декремент линий с большими значениями квантовых чисел в первом при
ближении слабо зависит от номера линий, но довольно сильно зависит о, 
меры эмиссии туманности. Таким образом, по значению декремента можно 
судить и о величине х.
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Для сравнения с наблюдениями удобнее перейти от чисел квантов к 
яркостным температурам согласно соотношению

Л*
Ть=-^Кц, (7)

где к—постоянная Больцмана. Используя данные табл. 1—4, можно сра
зу оценить, что яркостная температура этих линий порядка единиц и де
сятков градусоз, что и согласуется с данными наблюдений.

Таблица 4
ЧИСЛА КВАНТОВ В ЛИНИЯХ ЗОНЫ Л, 100, НО И Л\ = 200, Ы, 210 

В СОСТОЯНИИ ПРОСВЕТЛЕНИЯ
О

1, 1֊1 15.5 16.3 18.4 20.6 21.1 21.6 25.2 28.9 23.2 21.7 100
о 1,1-2 7.7 8.4 9.5 10.2 10.4 11.4 13.2 12.6 10.5 48.4

!, /֊3 5.2 5.8 6.3 6.7 7.1 7.9 8.2 6.7 31.1
8 /, 1 -4 4.0 4.4 4.7 5.1 5.6 5.7 4.9 22.8

II
йГ 1. <-5 3.5 3.5 3.8 4.2 4.3 3.8 17.6

о
сч /, <-1 92.8 94.2 95.1 95.8 96.5 97.2 97.8 98.1 97.0 96.2 100

II 1, 1-2 46.5 47 47.5 47.8 48.1 48.4 48.7 48.7 47.8 49.6
X 1. 1-3 31 31.3 31.6 31.8 32 32.2 32.3 31.7 32.9
о сч /, 1-4 23.2 23.4 23.6 23.8 23.9 24 23.6 24.5

1' /. 1-5 18.5 18.7 18.8 19.0 19.1 18.8 19.5

Обычно из радиоастрономических наблюдений находят величины

Ат Тк
(8)

где Те — яркостная температура в непрерывном спектре около линий. 
Если предположить, что

(9)

И что А’/~ /, то из определений (8)—(9) следует для отношения величин 
д для двух линий

4,1,
(Ю)

Декрементом линий с большими квантовыми числами можно назвать 
либо отношение чисел квантов, т. е. величину Лг/М > данную в 
табл. 1—4, либо отношения интенсивностей линий, пропорциональных вс-
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личине УУ/у/М /-1 (у ._։ )3.Наконец, декременгом можно назвать и вели
чину (10), т. е. по существу отношение контрастов линий по сравнению с 
непрерывным спектром вблизи линии. В табл. 5 приведены величины (10)

<hj
Чи-1

.(11)

Таблица 5-
ДЕКРЕМЕНТЫ ЛИНИЙ л >, ■;... ДЛЯ РАЗНЫХ ЗОН И РАЗЫХ ГЛУБИН

В ЗОНЕ С Л 140. //=150

i 140 
х=10՜4

1=140 
х=510՜4

i 140
х 10-Ю՜3 i 100 i 140 i 200 i =600 ЛТР

1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0
1.12 1.48 5.1 7.74 7.87 7.94 7.95 4.46

։ 0.97 1.3S 7.12 25.2 26.4 26.6 26.8 10.52
6 0.89 1.23 1.42 58.4 61.9 62.7 63 19.26
Е 0.75 1.22 7.20 110 118 122 130 •30.76

при а = 2 для ряда случаев из табл. 1—4. В последнем столбце дано эго от
ношение, полученное для случая, когда населенность уровней соответствует 
термодинамически равновесному состоянию. При этом

Таблица 6
НАБЛЮДАЕМЫЕ (âvT4/Tc) СЕРИЙ ЛИНИЙ С БОЛЬШИМИ КВАНТОВЫМИ 

ЧИСЛАМИ

M 17 M 16 W 51 W 43 Орион

1֊ 158 4=158 i= 158 4=158 t - 156 i 157 l 158 i ni

a
5.18+0.5

2.4 ±0.8
3.83+1

4.81+2.1 1.26+0.6 5.0 +1.4
2.25±0.19

2.10+0.26
2.84+0.19

2.39±0.19

2.42 -1
1.32+0.19

? 2.29±0.8 1.26+0.2

7 2.75+0.25 5.84+1.6 1.42+0.4 3.17+0.6 1.33+0.4 1.73+0.21 2.17+0.2
0 1.15±0.3
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Из данных табл. 5 следует, что в силу лучшей контрастности в некоторых 
случаях удобнее, может быть, наблюдать линии с большим изменением 
главных квантовых чисел. Случаю сильного просветления соответствует 
рост с увеличением разности квантовых чисел дг, < 9, < 9(...

В табл. 6 приведены данные наблюдения величин 9 для ряда линий в 
туманностях Орион, М 16, М 17, № 43, 'Х/ 51. Эти данные взяты из сводок, 
опубликованных в [1, 9, 101. Отобраны только те случаи, когда наблюда
ются не менее двух линий с одного верхнего уровня. Надо иметь в виду, что 
здесь разные линии с одного уровня даже в пределах одной туманности на
блюдались на различных телескопах. Ошибки измерений также велики, и 
поэтому пока можно судить лишь качественно о характере декрементов. 
Видно, что величины ц.։, 9< и 9 сравнимы между собой. Правда, чаще 
9г > 9֊ > по есть и обратные отношения. Впрочем, случай существенного 
просветления нигде не наблюдается. Как уже отмечалось, и это следует 
из гравнения таблиц 5 и 6, у реальных туманностей х~10 2—10_֊1сеж—։»

Горьковский государственный
университет

DECREMENT OF RADIOLINE SERIES WITH HIGH 
QUANTUM NUMBERS

S. A. KAPLAN, V. V. KUOI.IN1CH

A method of numerical simultaneous solution of the transfer 
equation and equations of balance for atom levels with high but close 
to each other quantum numbers is proposed.

The whole system of levels is divided into seperate zones, consis
ting of a small number of levels. Then, the decrement is calculated 
inside of each zone. The convergency of this method is good because 
the calculated decrements in each zone for the transparent case are 
nearly the same.
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АВТОМОДЕЛЬНОЕ ТЕЧЕНИЕ ДЛЯ АККРЕЦИИ
СО СФЕР11ЧЕСКОЙ СИММЕТРИЕЙ С УЧЕТОМ ГРАДИЕНТА 

ДАВЛЕНИЯ

Я. М. КАЖДАЯ, А. Е. ЛУЦКИЙ 
Поступила 22 июля 1976 

Пересмотрена 1 июля 1977

В работе получено автомодельное нестационарное решение задачи о сферической 
аккреции в грапптпрующем поле точечной массы. На бесконечности и в центре заданы 
постоянные конечные потоки масс—А „ и — Ад, причем —А „ > —До. Учитывается 
градиент давления во всем пространстве. Соответствующее решение найдено для значе
ния показателя адиабаты ’/.= 5/3.

Автомодельные решения с нестационарным потоком аккреции газа в 
гравитационном поле точечной массы представляют существенный инте
рес, поскольку онй дают возможность строить астрофизические модели, бо
лее близкие к реальным условиям, когда изменяется, например, плотность 
межзвездного газа [11.

Существует несколько работ, где строятся соответствующие автомо
дельные решения при различных предположениях [2—4]. Общим для 
этих работ является предположение, что газ перед фронтом ударной волны 
находится в состоянии свободного падения, т. е. пренебрегается вкладом, 
вносимым в течение градиентом давления перед волной.

Между тем, в автомодельном движении, построенном в настоящей ра
боте, где учитывается градиент давления перед волной, он оказался того 
же порядка, что и ускорение при свободном падении:

1 др С!М
р др г"

В работах [3, 4] строятся соответствующие автомодельные решения со 
сферической симметрией, с заданным распределением плотности на беско
нечности [> — г՜'", в режиме свободного падения перед фронтом удар-
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ной волны, причем поток аккреции А (А — г2иу) на бесконечности 
А*— г312՜՝“, а в центре — Ло ~ t1՜2,3"', где /—время, отсчитываемое 
от момента выхода из гравитирующего центра ударной волны.

В предлагаемой работе находится автомодельное решение для сфери
ческой аккреции в гравитационном поле точечной массы М, расположен
ной в начале координат, с отличным от нуля градиентом давления во всем 
пространстве, включая область перед фронтом ударной волны с заданными 
конечными постоянными значениями потоков масс как на бесконечность, 
так и в гравитирующем центре А^ и Ао. причем А,/Ао = n > 1.

Соответствующее течение описывается газодинамической системой 
уравнений:

д? 1 д(гщ) _ 0
<Jt г֊ (>Г

ди , ди , 1 др GM _ .,,
«+" ^--~7ГГ ■■ 7=՜՜՜ °՛ . (1)

"<£՛՛՜*1 + „ "<£?1! =о
Ot dr

и уравнением состояния

Р?-։=5. (2)

Здесь р—плотность,«—скорость, р —давление, г — расстояние от начала 
координат, t—время, отсчитываемое от момента выхода из центра ударной 
волны, G—гравитационная постоянная, М—сосредоточенная в начале коор
динат гравитирующая масса, -S’—энтропийная величина.

Поток, идущий из бесконечности, предполагается стационарным. Одно
мерное стационарное течение всегда изэнтропично. Поэтому для идущего 
из бесконечности потока имеем

5 5. — const. (3)

Поскольку в настоящей работе рассматриваются автомодельные реше
ния, то газодинамические функции для стационарного потока представля
ются в виде некоторых степеней г. Если давление отлично от нуля, тс, как 
следует из системы (1), это возможно лишь при значении показателя 
х = 5/3. Все дальнейшее исследование будет проведено для этого значе
ния х.

Газодинамические величины, соответствующие стационарному тече
нию, выглядят следующим образом:

-3/2 ֊5/2 ֊1.2 1л\Г' = ?ог > Р — Рог > и = и>г .
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Постоянные р0, р0, и0 определяются значениями потока А*., эн
тропии 5» и соотношением, следующим из уравнения движения.

В частности, стационарный поток, идущий из бесконечности, опреде
ляется следующими формулами:

А„__^г՜3'2
| СМ ‘

Р- л.у СМ С (1- — > г՜52,
5 \ 2С2/

(5)

= - — УСМг~1П,с
параметр С определяет число Маха потока.

При заданных значениях А,, 5« величина С является корнем 
уравнения:

—С~213( 1 - — = (- А, )2/35».
5 к 2С2/ (6)

В автомодельном течении все газодинамические функции могут быть 
представлены в виде произведения размерных величин на безразмерные 
функции от безразмерной переменной:

и=-£/(*.); р = -֊՝)3-/гЬ); р = -^Р<а), (7)
{ г3 Н

где т( = Ао — поток в центре. 
Из этого представления следует, что

и = А/֊‘6/(4)7); р=-Л0£/-3^-; р = -^-°г-(^1,Р(т1)71. (8) 
£ т, £

Поскольку в области стационарного течения газодинамические функ
ции не зависят от I и, следовательно, от т„ то из сравнения (5) и (8) сле
дует, что к = 3/2. Итак, безразмерная величина '1 может быть представле
на в следующем виде:

1 3/2
1 г

'։ । см Т (9)

В силу различия потоков в центре Ао и на бесконечности А^ область 
течения должна разделяться на две части сферической ударной волной. 
Вследствие автомодельности фронт ударной волны должен совпадать с ли
нией

т( = т,ж — сопзЕ
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При этом течение за фронтом во внутренней области не мо
жет быть стационарным, ибо из условий на ударной волне следова
ло бы, что отношение плотностей перед фронтом и за фронтом равня
лось бы отношению потоков, т. е. было бы больше единицы, что невозмож
но. Следовательно, течение за фронтом должно быть нестационарным. Это 
течение может быть определено путем интегрирования системы обыкновен
ных дифференциальных уравнений:

3
/?'*)-------  (У/?)' т, — /? — О,

/3 \ з Р' Р 1
— 6/-1)6/'г<+ — — -п+иг- и-— +— = О, (10)\ 2 / 2 R R ֊? х ’

(РР53)'—АРР՜513) | ֊ 0,

которая получается в результате подстановки функций (7) в систему (1).
Искомое решение должно удовлетворять условиям на фронте ударной 

волны и условию

(/?£/)--1, 
^-0.

Последнее означает, что поток в центре должен равняться Ао. 
Система (10) имеет первый интеграл

РР-5:3 --= В,,՜9 3, В = сопбЕ

(П)

(12)

Интеграл (12) позволяет свести систему (10) к системе двух уравнений от
носительно функций и (г,), /( ■/;):

֊ (1 ֊ у 6/) А 2/(26/ - 1) = 0,

3 \ 9 1 (1$)
1֊֊^֊^)^-—А + ^(1-6/)֊3/—±- = 0, 
2/4

где

5
3 R

(14)

Асимптотика решений системы (13) при т(->0 (т. е. в окрестности центра) 
имеет вид:
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и^-К-г,՜1 +£Ц-։'34-...
9 / 1 \ (15)

Л - -֊ кг\ г~2 ֊1֊ • • •

Формулы (15) показывают, что, хотя течение за фронтом не является ста
ционарным, но стационарное решение дает главный член асимптотики пр19 
г, - 0.

Рис. 1.

Очевидно, что условие (11) выполняется при любом значении К. По
стоянная В в интеграле (12) определяется формулами (15):

В = —К213(1-—К2\
5 \ 2 ) (16)

Условия на фронте ударной волны, идущей по стационарному потоку (5), 
в силу представления (7), интеграла (12), соотношения (16) и замены (14) 
могут быть записаны в следующей форме:
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/2 1 \ 3

+ ’..’(1 - им) (1 ֊ 2^) [« + Д + 2£/ М ] = о.

Величина С известна, коль скоро заданы энтропия и поток в стацио
нарном течении перед фронтом. Величины К, т<։ подлежат определению. 
Величина АГ должна быть такой, чтобы решение системы (13) с начальны
ми данными т)։, и /(?,.), удовлетворяющими соотношениям (17), 
имело асимптотику (15) с этим значением К при т( — 0. При этом, 
поскольку / (т() > 0 и энтропия при переходе через ударную волну возра
стает, необходимо выполнение следующих неравенств:

К < /2; К7'3 6 - —№) > (лС)-зд(1 - -уА (18)
\ 2 / у 2 С /

Перечисленные условия позволяют по заданным значениям п, С одно
значно определить величины К,

Величины АГ, т;։ и соответствующее течение за фронтом были рассчи-
ганы для следующих вариантов:

1. с \_ > Л =2, К =0.3183, т<։ = 0.47569,
V 2 '

2. С-1, Л =2, АГ =0.3285, т;։ = 0.64653,

3. С = 2, Л =2, АГ = 0.2257, г,, = 0-95120.

Первый вариант отвечает стационарному течению перед фронтом с ну
левым давлением. Этот вариант соответствует решению, построенному в 
работе [4] для св = 3/2.

Второй вариант отвечает стационарному сверхзвуковому течению пе
ред фронтом с переменным давлением.

Третий вариант соответствует дозвуковому стационарному течению пе
ред фронтом. Для этих вариантов приведены графики распределения ско
рости звука и скорости течения на момент времени 1= 1/1 (гМ.
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SELFSIMILAR FLOW FOR ACCRETION WITH A SPHERICAL 
SYMMETRY TAKING ACCOUNT THE PRESSURE GRADIENT

Ya. M. KAZHDAN, A. Ye. LUTSKY

A selfsimilar time-dependent solution of the problems on spherical 
accretion in the gravitating field of a point mass is obtained. The con
stant finite mass fluxer —А» and —Au are given at infinity and in the 
centre, and moreover —A«- >—Ao.

The pressure gradient is taken into account in the whole space. 
The correspendent solution is found for the value cf adiabate exponent 
x = 5/3.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 АВГУСТ, 1977 ВЫПУСК 3

КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

О РАСПРЕДЕЛЕНИИ КОМПАКТНЫХ ГРУПП 
КОМПАКТНЫХ ГАЛАКТИК И РАДИОИСТОЧНИКОВ

Ниже приведены результаты поиска взаимной корреляции распреде
ления компактных групп компактных галактик (КГКГ) и источников кос
мического радиоизлучения. В окрестностях 225 групп галактик из списков 
в [ 1—5] мы искали радиоисточники, которые зарегистрированы в катало
гах [6—9]. Последние содержат 28 000 радиоисточников, имеющих пото
ки ^0.1 янски (единиц потока). Эти каталоги составлены для области не
ба, занимающей 35 000 кв. градусов. Из указанного числа радиоисточников 
приблизительно половину можно считать независимыми объектами. Следо
вательно, в среднем на каждом 2.5 кв. градусе области неба находится один 
радиоисточник, имеющий поток излучения ^0.1 янски.

Чтобы проверить, как часто радиоисточники попадают в области 
КГКГ, мы выполняли следующие несложные статистические подсчеты. Во
круг центров всех 225 КГКГ брали последовательные квадраты со сто
ронами 2X2'. 2X4', 8X8', 20X20', 40X40', 1X1°, 15X1.5° и 2X2° 
и подсчитали число источников, находящихся в областях неба, охваченных 
этими квадратами. Результаты этих подсчетов приведены в табл. 1. В пер
вом ее столбце приведены величины сторон квадратов в угловых минутах, 
во втором — суммарная область для всех 225 КГКГ в квадратных граду
сах, в третьем — общее число ожидаемых источников в этой области (Л^и) 
при их случайном и .независимом от КГКГ распределении по небу, з чет
вертом—число реально находящихся в этой области источников (А/р) и, 
наконец, в последнем столбце таблицы приведены величины отношений 
А^.՜

Как показывают данные табл. 1, в квадратах с малыми угловыми раз
мерами число реально имеющихся радиоисточников намного превышает 
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число ожидаемых радиоисточников. Причем, чем меньше стороны квадрата, 
тем больше отношение МР/М0- Если квадрат с размерами 4X4' принять 
за характерную величину угловых размеров КГКГ, то реально наблюдён
ное число радиоисточников в областях КГКГ в 20 раз превышает ожидае
мое число, а в центральных их областях (2X2՜) в 40 раз. Маловероятно, 
чтобы такое отношение было обусловлено случайным проектированием ра
диоисточников з области К1 КГ.

Таблица 1

Размеры 
(в угловых 

минутах)

Суммарная 
область 

(в кв. граду
сах)

Число радиоисточников
От нош с

НИСожидаемое 
(АГ,,)

реальное
М)

2x2 0.25 0.1 4 40

4x4 1 0.4 8 20

8X8 4 1.6 20 12.5

20X20 25 10 74 7.4
40 '40 100 40 225 5.6

60X60 225 90 587 6.5

90X90 504 202 1048 5.2

120x120 900 360 1990 5.6

Заслуживает внимания и тот факт, что даже в пределах области 2X2° 
вокруг центра КГКГ (несмотря на увеличение площади в девятьсот раз) 
средняя плотность радиоисточников более чем в 5 раз превышает среднюю 
плотность радиоисточников общего поля. Это, вероятно, обусловлено тем, 
что радиоисточники в большинстве случаев физически связаны с галакти
ками, которые группируются в скопления [10]. С другой стороны, сами 
КГКГ в большинстве случаев находятся в скоплениях галактик или бога
тых галактиками областях. Определенный интерес представляет именно то 
обстоятельство, что в такой сложной системе скоплений галактик и ком
пактных групп компактных галактик большое число радиоисточников Попа
дает в область последних. Если допустить, что радиоистсчники физически 
связаны только со скоплениями галактик, а не с самими КГКГ, тогда для 
отношения {Чр/Мц мы получили бы одинаковые значения для всех выбран
ных квадратов (,по крайней мере, для всех тех квадратов, стороны которых 
не превышают 60 ), поскольку размеры скопления галактик намного больше 
размеров КГКГ. В действительности это не имеет места. Плотность радце- 
источииков в областях КГКГ явно больше по сравнению со средней плот
ностью окружающей области.

Приведенные соображения говорят в пользу того, что маловероя’тно. 
чтобы наблюдаемый избыток числа радиоисточников в областях компакт-
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ных групп компактных галактик был результатом случайного проектирова
ния. Скорее всего, он является результатом их физической связи.

’Более того, считается возможным, что компактные группы Шахбазян 
могут быть ядрами отдельных скоплений (которые ответственны за радио
излучение), а вокруг ядер на большое расстояние простираются значитель
но более слабые галактики.

On Distribution of Compact Groups of Compact Galaxies and Ra
diosources. It is shown that the density of radiosources in the regions 
of compact groups of compact galaxies are evidently higher in compa
rison with the mean density of the surrounding region.

10 нюня 1977

Бюраканская астрофизическая В. А. САНАМЯН,
обсерватория Э. А. АРУТЮНЯН
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К ВОПРОСУ О ВИДЕ ФУНКЦИИ МЕТАЛЛИЧНОСТИ ШАРОВЫХ 
СКОПЛЕНИИ

Недавно В. А. Марсаков и А. А. Сучков [1] отметили, что в частот
ном распределении шаровых скоплений по металличности, построенном по 
данным каталога [2], кроме главного максимума имеются еще два пика. От
сюда сделан выгод о существовании трех фаз в металлизации Галактики.

Распределение скоплений по металличности и аппроксимирующая егэ 
кривая из [1] воспроизведены на рис. 1. Привлекает внимание масштаб по 
обеим осям: рассмотрено всего 90 скоплений, которые разделены на 23 раз
ряда по значениям параметра [z]. Флуктуации, возникающие при таком 
разделении, могут исказить реальную картину. Так, существование второго 
и третьего пиков в значительной степени определяется пробелом между ни-
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ми, в котором «недостает» всего нескольких скоплений. Если .число разря
дов уменьшить, например, до шести, то вторичных пиков не будет вовсе. 3 
связи с этим возникает вопрос о статистической значимости этих пиков.

(2)

Рис. 1. Частотное распределение шаровых скоплений по металлпчности из работы [1]

На рис. 2 показано то же распределение, только уже с 12 разрядами. 
Как видно, общая форма распределения и пики сохранились. Просмотр 
эмпирических кривых [3| показал видимое сходство распределения с кри
вой у — ахьесх. Обозначив х = [г] 5-2.1; у — IV, находим, что при значениях 
параметров 1?а = 2.15; 6 = 1.57; с = — 2.5 кривая имеет вид, показанный на 
рис. 2. Видно, что в общих чертах она представляет данные о скоплениях,

Рис. 2. То же распределение с 12 разрядами.

нанесенные на рисунок. Площадь под ломаной и под кривой практически 
равны, то есть условие нормировки можно считать выполненным. Длч про
верки пригодности этой кривой применим критерий у/. Если формально 
подсчитать у/ по всем 12 разрядам, то искомая вероятность р 0.3 (вероят
ность того, что за счет чисто случайных причин, связанных с ограниченно
стью выборки, расхождение между частотным распределением и аппрокси
мирующей его кривой могло быть еще больше, чем наблюдаемое). Если же. 
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в соответствии с рекомендацией учебника [41, объединить некоторые раз
ряды так, чтобы в каждый попадало не менее 5 наблюдений, то значение р 
возрастает до 0.8 (это значение получено при объединении четырех разря- 
дов справа в два по два).

Таким образом, гипотеза о том, что функция металличности в действи
тельности одновершинная, является правдоподобной, или во всяком слу
чае. не противоречит наблюдательным данным.

On the Meta'licity Function of Globular Clusters.'Xhe question on 
the statistical significance of secondary peaks which Marsakov and 
Suchkov [1] have noted in the metallicity function of globular clusters 
■is raised.

The hypothesis of the existence of only one top of this function 
is plausible.

23 ноября 1976 A M. ЭЙГЕНСОН

Астрономическая обсерватория
Львовского университета
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М. Н. Оцисик. Сложный теплообмен, 616 стр., „Мир“, М., 1976.
(перевод с английского: М. N. Ozi$ik, Radiative Transfer and Interactions with 

Conduction and Convection, J. Wiley, New York, 1973).

Появление l журнале «Астрофизика» рецензии на книгу со столь явн > 
неастрономическим названием может показаться неожиданным. Объясне
ние состоит в том, что, как сказано на второй странице обложки каждого 
номера нашего журнала, он посвящен не только астрофизике, но и сопре
дельным с ней областям науки.

Центральная тема книги Оцисика — теория лучистого переноса тепла. 
Из четырнадцати глав ей посвящено девять, еще в трех рассматривает
ся совместный учет конвекции, теплопроводности и излучения (т. е. соб
ственно сложный теплообмен), наконец, две последние главы отведены про
блемам учета излучения в гидродинамических задачах. Лучистый теплооб
мен Играет важную, а чаще всего даже доминирующую роль в астрофизи
ческих ситуациях, и поэтому рецензируемая книга имеет прямое отношение 
к тематике журнала.

Первая глава содержит определение и обсуждение основных понятий 
теории переноса излучения, таких, как интенсивность, параметры Стокса, 
излучение абсолютно черного тела, коэффициенты поглощения и излучения 
и т. п. Для астрофизиков эта глава может быть полезна как своеобразный 
словарь для перевода терминологии, используемой в теплотехнической ли
тературе, на привычный им язык. В шести последующих главах рассматри
ваются՜ радиационные свойства материалов и теплообмен в прозрачных сре
дах. Они далеки от интересов астрофизика, и их мы обсуждать не будем, 
ограничившись одним замечанием. Ряд рассматриваемых в этих главах мо
дельных задач сводится к уравнениям, родственным математически инте
гральным уравнениям теории переноса излучения. Они имеют симметрия- 



550 РЕЦЕНЗИИ

ные разностные ядра (правда, не являющиеся суперпозициями экспонент).
Уравнение переноса излучения вводится в главе VIII. Подробно разби

раются случаи плоской, цилиндрической и сферической симметрии, рас
сматривается интегральная форма уравнения переноса при различных усло
виях отражения от границ. После этого обсуждается вид уравнений, опи
сывающих состояние лучистого равновесия в серой и некоторых модельных 
несерых ЛТР-средах (типа частокола Чандрасекара, например). Здесь 
есть очевидное досадное упущение: предельный случай серого полупро
странства с ЛТР без источников (задача Милна) — этот основной стан 
дарт теории лучистого переноса тепла — ни в этой, ни в последующих гла
вах даже не упоминается, хотя многие родственные ей, но более сложные 
задачи разбираются очень подробно.

В главе IX речь идет о приближенных методах решения уравнения пе
реноса излучения. С разной степенью детальности разбираются следующие 
вопросы: приближение оптически тонкого слоя, диффузионное (росселан- 
дово) приближение, приближения Эддингтона и Шустера—Шварцшильда, 
замена ядра суммой экспонент, методы сферических гармоник и моментов. 
Вариационные методы, метод дискретных ординат и метод Монте-Карло на 
обсуждаются. Ничего не говорится также о принципах инвариантности ч 
вероятностной трактовке проблем переноса излучения.

Глава X посвящена решению уравнения переноса излучения методом 
разложения по собственным функциям Кейза. Основное внимание уделяет
ся аппаратной стороне, а не строгим доказательствам. Пс-видимому, впер
вые на русском языке метод Кейза изложен так, что он выступает как го
товое средство для практического решения широкого круга задач теории 
переноса, а не как сравнительно тонкая математическая теория.

Глава XI « 1 еплообмен излучением в поглощающих, излучающих и рас
сеивающих средах» является чем-то вроде задачника с решениями или. если 
угодно, справочника, содержащего подробно разобранные решения доволь
но большого числа модельных задач: серый плоский слой без внутренних 
источников тепла, находящийся между двумя неодинаково нагретыми пла
стинами, слой с равномерно распределенными внутренними источникам:’ 
и т. д.

Глава XII посвящена совместному учету теплопроводности и излуче-• 
ния в поглощающих, излучающих и рассеивающих средах — ситуация, с ко
торой в астрофизике иметь дела не приходится. Специалист по теории пе
реноса, однако, с интересом ознакомится с применением методов его теории 
к возникающим здесь довольно сложным нелинейным задачам. Наконец, 
две последние главы рассматривают некоторые модельные задачи радиа
ционной гидродинамики. В главе XIII обсуждается влияние теплового из
лучения на перенос тепла и распределение температуры в пограничном 
слое, образующемся при течении излучающий, поглощающей и рассеиваю
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щей жидкости. В последней, XIV’ главе, рассматриваются такие вопросы, 
как течение Куэтта с учетом излучения, полностью развитое ламинарное 
течение поглощающей и излучающей серой несжимаемой жидкости между 
двумя бесконечными параллельными пластинами и др.

Уровень изложения находится где-то посередине между уровнем уни
верситетского курса и монографией. Книга написана очень систематично и 
обладает несомненными педагогическими достоинствами. Это становится 
особенно ясно, если сравнить ее с двумя другими недавно переведенными 
на русский язык книгами, посвященными тому же кругу вопросов (Э. М. 
Спэрроу, Р. Д. Сесс, Теплообмен излучением, «Энергия», Ленинград. 1971 
и Р Зигель и Дж. Хауэлл, Теплообмен излучением, «Мир», М., 1975).

Несомненно, что ренцензируемая книга найдет своего читателя— 
астрофизика. Особенно полезной она будет аспирантам, знакомящимся г 
теорией переноса излучения.

В. В. ИВАНОВ
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ОБЗОРЫ

ВСПЫШЕЧНАЯ АКТИВНОСТЬ ЗВЕЗД ТИПА ЫУ КИТА

Р. Е. ГЕРШБЕРГ

Приводится обзер различных аспектов вспышечной активности красных карлико
вых звезд. Он состоит из трех разделов: вспышки, активность вне вспышек, интерпре
тация наблюдений вспышек и физическая модель вспышечной активности.

Вспыхивающие звезды (в. з.) типа ПУ Кита — это наиболее много
численный тип переменных в окрестностях Солнца: из 33 звезд, находя
щихся. на расстоянии не более 4 пс от нас, по крайней мере 13 относятся 
к типу ПУ Кита. По-видимому, эти карликовые звезды поздних спектраль
ных классов К и М составляют самый многочисленный тип переменных- 
звезд Галактики.

: В. з. были открыты Герцшпрунгом в 1924 г. и в конце 40-х годов бы
ло начато их систематическое изучение. История открытия и исследования 
этих объектов до конца 1969 г. подробно изложена в монографии [11, не
которые результаты двух последующих лет приведены в книге [2]. Одна
ко за последние 5—6 лет объем фотометрических данных по этим объек
там возрос на порядок величины, в 2—3 раза увеличилось количество спек
тральных и радионаблюдений, было открыто рентгеновское излучение 
вспышек, обнаружено тесное родство вспыхивающих и «пятнистых» звезд, 
выявлены общие свойства активности в. з. поля в окрестностях Солнца и 
в звездных скоплениях. Анализ всех этих данных позволяет существенно 
продвинуться ог первоначальной чисто феноменологической картины вспы
шек к физической модели вспышечной активности звезд поздних спектраль
ных классов в целом, к пониманию роли этой активности в эволюции звезд 
и места в. з. среди переменных разных типов.
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1. Вспышки. Определяющая характеристика переменных типа UV Ки
та— это вспышечная активность: непериодические и резкие повышения 
яркости, спектральный состав излучения которых существенно отличается 
от спектра излучения звезды в спокойном состоянии. Основные свойства 
этих вспышек таковы.

1.1. Фотометрия (кривые блеска, цветй, временное распределение и 
распределение по энергиям). Кривые блеска вспышек звезд типа U\ Ки
та асимметричны: быстрый всплеск яркости сменяется более плавным за
туханием. Обычно возгорание вспышки длится от нескольких секунд дз 
нескольких десятков секунд и восходящая ветвь кривой блеска имеет моно
тонный вид; однако наблюдаются и очень быстрое возгорание, когда фото
метр с постоянной времени 1 сек регистрирует чисто инструментальный 
«мгновенный» подъем, и медленные вспышки, у которых максимум блеска 
достигается за гремя более 10 мин. Подавляющее большинство вспышек 
имеет узкий и острый максимум, но у 10—15% вспышек вблизи максиму
ма происходят быстрые неправильные колебания блеска. Нисходящая зетвь 
кривой блеска вспышки, как правило, состоит из двух частей: фазы началь
ного быстрого спада, скорость которого по абсолютной величине лишь в 
1.5 -г- 3 раза меньше скорости подъема к максимуму, и фазы медленного 
затухания, при котором блеск звезды очень плавно приближается к уров
ню спокойного состояния звезды. Переход от быстрого спада к медленному 
затуханию имеет место на уровне 0.>- 0.4 максимального блеска вспышка 
Кроме того, на нисходящей ветви кривой блеска вспышки часто обнаружи
ваются вторичные .всплески. Характерное время полного угасания вспыш
ки— от нескольких до 20-4-30 минут, самая мощная из вспышек типа UV 
Кита, зарегистрированных в ходе фотоэлектрического патрулирования 
блеска звезды, — вспышка YZCMi 19.1.69 —длилась более 4 часов [3], 
вспышка EV Lac 3.8.75 продолжалась более 3 часов |4|.

Несмотря на ряд общих свойств кривых блеска вспышек, трудно найти 
две вспышки с идентичными кривыми блеска, особенно если наблюдения 
ведутся с хорошим временным разрешением. При наблюдениях с малый 
уровнем шумов иногда перед резким подъемом к максимуму обнаружива
ются небольшие предвспышки: плавные повышения яркости в течение вре
мени порядка минуты до 1/5 -т- 1/3 амплитуды предстоящей вспышки На
конец, существуют достоверные данные о нескольких случаях неболь
шого понижения блеска звезды ниже его' нормального уровня непосред
ственно перед подъемом к максимуму.

На одной и тон же звезде типа UV Кита происходят вспышки весьма 
разные по амплитуде и длительности и с различными кривыми б..еска. 
Диапазон полного излучения (в полосе В) вспышек, зарегистрированных 
на различных звездах, простирается от 1027 до ЗХЮ34 эрг, а светимость 
вспышек вблизи максимума блеска достигает 1031 эрг/сек. (Полное излучс- 
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ние вспышки YZ CMi 19.1.69 в полосе U составило 7Х103'* эрг. а ее свети
мость в максимуме — 2ХЮ32 эрг!сек; более 1034 эрг излучила в полосе U 
вспышка YY Gem 31.10.71 [5], полное излучение вспышки EV Lac 3.8.75 
во всем оптическом диапазоне составило 4Х1033 эрг [4]). Полное излуче
ние вспышки, время ее возгорания и абсолютная скорость нарастания све
тимости вспышки являются статистически независимыми величинами, но 
абсолютная светимость в максимуме и абсолютная скорость угасания 
вспышки сразу после максимума связаны статистическим соотношением, 
общим для вспыхивающих звезд в диапазоне абсолютных светимостей о г 
8"' до 16т [6].

Согласно [7], между полными энергиями излучения вспышек в поло
сах UBV существует четкая статистическая связь Еи = (1.20 0.08) Ев՜
= (1.79 0.15) Еу, справедливая в диапазоне энергий от 10:֊ до
1034 эрг; это довольно «синее» излучение. Положения около двух сотен 
вспышек на двухцветной диаграмме U В, В V вблизи моментов максиму
ма блеска по данным [8—101 приведены на рис. 1. Вспыхивающие же 
звезды в спокойном состоянии — это самые красные звездные объекты в 
этой системе. Поэтому эффект контраста приводит к быстрому увеличению 
амплитуды вспышки при переходе к наблюдениям с меньшей эффективной 
длиной волны. (Из этого обстоятельства не следует, однако, делать вывод, 
что наблюдения в полосе U всегда наиболее информативны. Из-за красно
го цвета в. з. фотометрические измерения в ультрафиолете раньше сталки
ваются с квантовыми шумами регистрируемого потока излучения, чем фо
тометрические измерения в области больших длин волн, и с переходом ко 
все более слабым объектам увеличение шума в записи фотометрического 
стандарта — звезды вне вспышки — не компенсируется уже большей 
гмплитудой полезного сигнала — вспышки. Как показала Шаховская [111, 
для каждого телескопа, оснащенного фотометром, который достигает кван
тового шума регистрируемого потока, существует такая критическая види

мая величина звезды (определяемая размером телескопа, цветами звезды 
и вспышки и а-л роклиматическими условиями наблюдений), что фотоэлек
трические наблюдения с целью регистрации вспышек на звездах ярче этой 
критической величины следует вести в полосе U, а на более слабых звез
дах— в полосе В. К такому выводу наблюдатели приходят и чисто экспе
риментальным путем [121.) Проблемы обнаружения предельно слабых 
вспышек и влияние селекции наблюдений на получаемые статистические 
характеристики вспышечной активности звезд рассмотрены в [13—171.

В настоящее время существует несколько весьма обширных рядов фо
тометрических наблюдений вспышек: результаты участников международ
ных кооперативных программ, наблюдения Кункеля, выполненные за об
серваториях МакДональд (США) и Черро Тололо (Чили), наблюдения՛ 
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Кристальди и Родоно, проведенные в Катании (Италия), и наблюдения 
Моффетта, выполненные на обсерватории МакДональд.

В - V
Рис. 1.

С 1967 г. в течение ряда лет Рабочая группа.по в. з. Комиссии'пере
менных звезд МАС организовывала кооперативные наблюдения этих 
объектов. Первоочередная задача международной кооперации состояла и 
получении круглосуточного патруля блеска с целью поиска возможных пе
риодичностей во временном распределении вспышек. Рабочая группа еже
годно отбирала 4—7 звезд типа ПУ Кита и рекомендовала проводить па
трульные наблюдения этих объектов в течение определенных 10—20 суток 
До конца 1973 г. было проведено около 30 подобных кампаний-; в них при
няли участие астрономы более 20 обсерваторий Австралии, Великобрита
нии, Венгрии, Греции, Индии, Италии, Новой Зеландии, Норвегии, Поль
ши, СССР, США, Югославии, Южной Африки, Японии. Общая продол
жительность выполненных фотоэлектрических наблюдений превышает 
2500 часов, число зарегистрированных вспышек (в основном — в полосе 
В) составляет несколько сот. Сводка результатов кооперативных наблюде
ний (по 1971 г.) и анализ однородности и полноты полученных данных 
приведены в [13].
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Кункель зарегистрировал около 1000 вспышек, наблюдая красные кар
ликовые звезды в полосе U [14]. Кристальди и Родоно за 2255 часов па
трульных наблюдений зарегистрировали более 500 вспышек и опубликова
ли около сотни кривых блеска вспышек, многие из которых регистрирова
лись на трехканальном фотометре во всех полосах UBV-системы [ 181. Моф
фетт ведет наблюдения с быстродействующим фотометром, с помощью ко
торого он може:՛ исследовать тонкие детали кривых блеска вспышек; число 
обнаруженных им вспышек уже превышает 500 [10, 19]. Все эти данные в 
той или иной степени использовались для различных статистических иссле
дований.

Используя результаты кооперативных наблюдений, Осканян и Тере- 
биж [20, 21] провели наиболее полное рассмотрение временного распре
деления вспышек. Они исследовали распределение числа вспышек в фикси
рованных интервалах времени, распределение интервалов времени от на
чала наблюдений до первой вспышки, распределение интервалов времени 
между последовательными вспышками и распределение числа временных 
интервалов непрерывных наблюдений, содержащих определенное число 
вспышек. В результате было найдено, что в целом истинное временное рас
пределение вспышек с высокой степенью надежности соответствует пуассо
новскому распределению, но число очень близких вспышек несколько пре
вышает ожидаемое число при случайном распределении. Аналогичные вы
воды были получены также Кункелем [17]. И статистический анализ на
блюдений Моффетта [7] показал, что распределение интервалов времени 
между последовательными вспышками соответствует случайному распре
делению вспышек. Согласно Лукацкой [22], в распределении вспышек 
UV Cet' нет периодических составляющих с периодом менее 30 часов. По-ви- 
димому, отмеченные некоторыми наблюдателями свидетельства периодич
ности вспышек (эти свидетельства перечислены в [13]) следует отнести за 
счет .малой статистики и модулирующего эффекта периодичностей в распи
саний наблюдений [23].

Согласно [7|, нет корреляции между полной энергией излучения 
вспышки и временем, прошедшим после предыдущей вспышки на звезде.

Общий уровень вспышечной активности звезды не удается охарактери
зовать одной какой-либо величиной, и разные исследователи использовали 
в качестве подходящей характеристики среднюю частоту вспышек, среднюю 
амплитуду, среднюю энергию вспышек и полную энергию вспышек, отнесен
ную к спокойному излучению звезды. Следует отметить, что различия в 
видимых и абсолютных величинах в. з. вызывают эффекты наблюдатель
ной селекции, которые по-разному влияют на перечисленные параметры.

Пти [24] нашел, что средняя частота регистрируемых вспышек систе
матически возрастает с увеличением абсолютной величины в. з. Гурза- 
дян [25] показал, что при переходе к абсолютно более слабым звездам 

.11—934
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вместе с частотами возрастают и средние наблюдаемые амплитуды вспы
шек, но общая энергия вспышек при этом убывает, хотя отношение суммар
ной энергии зарегистрированных вспышек к постоянному излучению звез
ды увеличивается. Кристальди и Родоно [9] уточнили результаты [26, 13, 
14] о суммарном излучении вспышек: они нашли, что вклад вспышек в об
щую светимость звезды в полосе В составляет более 1% у Му~16’ и 
падает до 0.03% к Му ~8"; из установленной по 9 объектам четкой за
висимости относительного вклада вспышек в полную светимость звезды от 
ее абсолютной светимости явно выпадает как звезда с аномально низкой 
активностью V 1216 5$гг: ее вспышки дают лишь около 0.03% суммарного 
излучения звезды при Му~13"'. Согласно [7], для 8 в. з. в диапазоне 
Му от 8'"4 до 16 '6 средняя величина 1? Еи соответствует эквивалентно։! 
продолжительности вспышки около 100 сек, то есть средняя энергия реги
стрируемых вспышек растет линейно со светимостью звёзды; усредненная 
же по времени светимость зарегистрированных вспышек изменяется со'све
тимостью звезды Ьи как (Ьи)' 7\ а с учетом слабых вспышек, находя
щихся ниже порога обнаружения, — как (Еи)" ’7. Кристальди и Родо- 
ио [9] высказали предположение о существовании абсолютного максимума 
вспышечной активности, который имеет место у звезд КО и составляет 
9ХЮ2’ эрг/сек в полосе В, то есть 2X10 4 стационарного излучения этих 
звезд.

Осканян и Теребиж [151 обнаружили значительное сходство в рас
пределении по амплитудам и в функциях частот вспышек звезд АО Ьео, 
ЕУ Ьас и У2СМ'|, чьи абсолютные светимости близки друг к друту, и за
метное отличие соответствующих характеристик самой ОУ Се1, которая аб
солютно в десятки раз слабее этих трех звезд. Наиболее полную картину 
распределения вспышек по энергиям и зависимости частоты вспышек о г 
энергии дает энергетический спектр вспышек, впервые рассмотренный Чу- 
гайновым [27, 161. Детальный анализ такого спектра на основе коопера
тивных наблюдений в. з. был выполнен Гершбергом [13]. Оказалось, что 
энергетический спектр вспышек наиболее активных звезд в окрестностях 
Солнца в диапазоне энергий вспышек от 10։" до 10” эрг может быть пред
ставлен степенной зависимостью вида >(Е) Е 17, где ֊'(Е)—средняя 
частота вспышек с энергией Е. При таком спектре основной вклад в сум
марное излучение вспышек вносят редкие, но наиболее мощные вспышки. 
Энергетический спектр самой 11V Се+ прослеживается до менее мощных 
вспышек и оказывается более мягким, при этом возрастает вклад слабых 
вспышек в суммарном излучении вспышек. Подтверждая [13], энергети
ческий спектр вспышек, зарегистрированных Моффеттом на 8 в. з., пред- 

/т?\ т?—(1.4 — 2.0) _ставляется в виде •'(£.) :»ь • , причем у абсолютно более ярких
звезд спектр систематически более жесткий [7]. Краснобабцев и Герш- 
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берг [28] нашли, что сходным энергетическим спектром՛ обладают и в. з. в; 
скоплениях, и, более того, на плоскости (lg ՝', lg Е) энергетические спектры 
вспышек звезд разных возрастов и абсолютных светимостей занимают 
сравнительно узкую полосу. Физический смысл универсальности энергети
ческого спектра вспышек, происходящих на столь различных звездах и. 
охватывающих диапазон энергий вспышек в 6 порядков велчины, остает
ся невыясненным.

Кункель [ 14. 17] подробно исследовал распределения вспышек по иг՛ 
абсолютной светимости в максимуме блеска и нашел, что средняя частота 
вспышки Р. с абсолютной светимостью в шкале звездных величии т удов
летворяет соотношению Р(т) — ехр [а (т —где а—некоторая по
стоянная и тп — светимость вспышек, для которых на рассматриваемой 
звезде /?=1. Величина а аналогична спектральному' индексу в описанных 
выше энергетических спектрах вспышек, и, как показали исследования, он.’, 
практически одинакова для дюжины изученных Кункелем в. з. Взаимо
связь энергетических спектре® вспышек и распределений вспышек по абсо
лютным светимостям в максимуме блеска обсуждалась в [17, 28].

Известна статистическая связь абсолютной светимости звезды и сред
ней длительности регистрируемых на ней вспышек: у более ярких звезд- 
вспышки более продолжительны. Однако не ясно, существует ли физиче
ская связь светимости звезды со средней скоростью развития вспышки или 
наблюдаемая зависимость отражает лишь селекцию наблюдений: на более 
ярких звездах доступны наблюдениям лишь более мощные вспышки, кото
рые, как правило, и более продолжительны [29—31].

Анализ имеющихся сейчас обширных рядов фотометрических наблюде
ний показывает, что отмечавшиеся ранее изменения параметров вспышеч
ной активности различных звезд от тзона к сезону являются случайными 
отклонениями статистически определяемых величии, а не реальными изме
нениями уровня активности [14, 20, 27, 321. Единственным исключением 
является, по-видимому, звезда V 1054Oph= Wolf 630, у которой Кункель 
[33| обнаружил заметные колебания параметра то с периодом, равным ор
битальному периоду этой двойной системы.

1.2. Спектры (непрерывная и .линейчатая эмиссия, временное радей֊ 
витие спектра вспышки, ширины, контуры и сдвиги эмиссионных линий, 
бальмеровский декремент). Спектр вспышки звезды типа UV Кита резко 
отличается ст спектра звезды в спокойном состоянии и быстро меняется по 
мере развития вспышки. Отличительные спектральные особенности вспы
шек— это сильная непрерывная короткоживущая эмиссия в ультрафиоле
товой и синей областях и интенсивные эмиссионные линии с более медлен
ным развитием.
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Получение спектров вспышек требует продолжительных наблюдений 
на крупном телескопе, и до настоящего времени зарегистрировано лишь 
несколько десятков спектров около двух десятков вспышек; достаточно 
подробные спектральные данные получены лишь для нескольких довольно 
мощных и сравнительно продолжительных вспышек. Поэтому исходные 
данные для спектрального анализа вспышек несравненно беднее фото
метрических данных. Лучшее временное разрешение, достигнутое при спек
тральных наблюдениях вспышек, составляет 20—30 секунд, а реальное раз
решение по спектру не лучше нескольких ангстрем. Практически все спек
тры вспышек с высоким временным разрешением получены на Шайнов- 
ском рефлекторе в Крыму, на телескопе Струве и других рефлекторах об
серватории МакДональд. Если не считать нескольких сообщений, в кото
рых на основании обнаруженных спектральных изменений красных карли
ковых звезд сделан вывод об их принадлежности к переменным типа 11V 
Кита, то публикации [8, 34—48, 5] исчерпывают, по-видимому, все вею
щиеся спектральные данные по вспышкам

Непрерывная эмиссия вспышек обнаруживается в их начальной фазе 
развития и изменяет до неузнаваемости коротковолновую область спек
тра звезды. Эта эмиссия простирается в ультрафиолет далеко за бальме
ровский предел, а в синей области замывает даже такие сильные абсорб
ционные линии, как а 4227 А Са1. В визуальной и красной областях непре
рывная эмиссия практически не заметна и может быть обнаружена лишь 
при аккуратных измерениях изменений глубин линий и полос абсорбционно
го спектра; в качественном же отношении абсорбционный спектр ч этих об
ластях длин волн даже во время самых сильных вспышек остается неиз
менным.

Вблизи бальмеровского предела непрерывное излучение вспышек об
наруживает эмиссионный скачок, величина которого, согласно спектраль
ным измерениям, оценивается в пределах от 1& / /7+=0.76 [8] до 0.15 
[42]; спектроколориметрические измерения [49, 50] дали свидетельства 
систематического изменения величины скачка: 0.36 — па восходящей вет
ви. 0.16 — вблизи максимума и более 0.4 — на нисходящей ветви-кривой 
блеска вспышек.

Спектральные наблюдения Моффетта и Боппа [45, 5] показали, что 
именно непрерывная эмиссия определяет быстрый подъем блеска вспышки 
к максимуму, а также вторичные резкие всплески яркости. Подобие цве
тов быстрых всплесков и восходящей ветви сильной вспышки обнаружено 
также многоцветными наблюдениями [4]. Эффективная длительность силь
ного непрерывного излучения вспышек не превышает 1—3 минут, и высве
чивание непрерывной эмиссии соответствует переходу к фазе медленного 

.затухания вспышки.
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Однако в тех случаях, когда перед резким всплеском яркости наблю
дался плавный подъем блеска, этот последний был обусловлен в основном 
линейчатой эмиссией [45, 5]. В спектре вспышек появляются сильные 
эмиссионные линии: бальмеровская серия водорода, которая прослежи
вается до Нц [8], линии нейтрального гелия, эмиссия в линиях Н и К Call 
В спектрах вспышек самой UV Cet была зарегистрирована эмиссионная 
линия ионизованного гелия '-4686 А [35, 39], а также линия нейтрально
го магния [45] ; эмиссия нейтрального магния заподозрена также во вспыш
ке Wolf 359 [40]: на спектрах вспышек EV Lac и YY Gem, полученных, 
в куде, обнаружено усиление эмиссии линии нейтрального кремня Л 3905 А 
[46. 48]. К сожалению, необходимость использовать спектральную аппа
ратуру умеренного разрешения ограничивает возможности обнаружения и 
анализа слабых эмиссионных линий в спектрах вспышек.

При резком возгорании вспышки интенсивность линейчатой эмиссии 
нарастает медленнее, чем излучение в коротковолновом континууме, и мак
симум излучения вспышки в линиях достигается обычно позднее, чем мак
симум непрерывного излучения. Вблизи максимума блеска вспышки линей
чатая эмиссия дает лишь 5-4-11% общего излучения вспышки в полосе В, 
ио к (fase медленного угасания эта доля возрастает до 16-4-28% [5]. Эмис
сия в линиях разных элементов развивается по-разному. Линии гелия об
наруживаются в начальной фазе вспышки одновременно с непрерывной 
эмиссией и исчезают вскоре после угасания этой эмиссии; в некоторых 
вспышках гелиевая эмиссия вообще не обнаружена. Водородные линии эф
фективно излучают практически на протяжении всей вспышки, а излуче
ние кальция нарастает медленнее других излучений и очень медленно за
тухает, оно былс обнаружено даже через несколько часов после сильной 
вспышки [47]. Согласно [5], в 7 вспышках на 4 звездах максимум излу
чения в линии Нз наступил через 1-4-19 минут, а максимум в линии 
К Call — через 4-4-52 минуты после максимума непрерывного излучения, 
причем с переходом от слабых к абсолютно более ярким звездам это время 
запаздывания систематически возрастало.

Различия в развитии непрерывной и линейчатой эмиссии вспышек при
водят к весьма сложной и неоднозначной зависимости между блеском 
звезды и эквивалентными ширинами эмиссионных линий во время вспы
шек. На самой UV Cet в моменты максимума блеска сильных вспышек 
эквивалентная ширина эмиссии На составляет от полутора-двух до не
скольких десятков ангстрем, наблюдаемые эквивалентные ширины других 
линий -бальмеровской серии еще больше, а вскоре после исчезновения ко
роткоживущей непрерывной эмиссии континуум вблизи высших членов 
бальмеровской серии и линий Call столь ничтожен, что вообще не удает
ся измерить эквивалентные ширины этих эмиссий. У более ярких вспыхи^-
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вающих звезд амплитуды вспышек обычно меньше и соответственно менее 
контрастны спектральные проявления вспышек. ,

Ширины эмиссионных линий в спектрах вспышек обычно возрастают 
на несколько ангстрём, максимальные зарегистрированные ширины на 
уровне половинной интенсивности достигают 1ÇI4-15 А [40, 42, 43]. На
блюдаемые ширины линий слабо коррелируют с их интенсивностью: в ме
нее мощных вспышках иногда наблюдаются весьма широкие линии, в одних 
вспышках ширины линий максимальны в момент максимума блеска, в дру
гих— несколько позже, когда максимальны эквивалентные ширины линий. 
Обычно с развитием вспышки ширины линий довольно быстро уменьша
ются, но зарегистрирован случай, когда интенсивности линий уже верну
лись к предвспышечному уровню, а ширины еще оставались увеличенны
ми [43]. Уширение линий во время вспышек имеет явно недоплеровскую 
природу, так как на спектрах, охватывающих несколько бальмеровских ли
ний, отношение -V'-/)- меняется от линии к линии. Уширение кальциевых ли
ний. видимо, несколько меньше, чем линий водородной эмиссии.

Крайне скудны данные о профилях эмиссионных линий вспышек. Из
вестно, что вблизи максимума блеска иногда обнаруживается асимметрия 
профилей: «красное» крыло линии оказывается более протяженным, чем 
«синее» [42, 43. 45, 481. Были зарегистрированы также плоские вершины 
контуров водородных линий с небольшими центральными понижениями 
интенсивности [43].

Немногочисленны данные и о смещениях эмиссионных линий в спек
трах вспышек. Джой [37] заподозрил смещение эмиссии вспышки UVCet 
относительно ее абсорбционного спектра на -|-30 км/сек. Гринстейи и Арп 
[40] оценили сдвиг кальциевой эмиссии вспышки Wolf 359 величиной 
—59 км/сек, а сдвиг водородной эмиссии — величиной —23 км/сек отно
сительно соответствующих эмиссий перманентного эмиссионного спектра 
звезды. Однако в обоих случаях наблюдатели отмечают неувериность по
лученных оценок. Кулапова и Шаховская [43] нашли, что сдвиг эмиссия 
Н„ вспышки AD Leo от нормального положения этой эмиссии в спектре спо
койного состояния звезды не превышает 45 км/сек. Еще более жесткое огра
ничение на возможный сдвиг линий в спектрах двух вспышек EV Lac да
ли наблюдения Боппа [48].

Относительные интенсивности эмиссионных линий водорода в спек
трах вспышек обычно весьма медленно убывают с ростом номера линии, то 
есть вспышки характеризуются пологим бальмеровским декрементом. В не
скольких сильных вспышках зарегистрирован даже инверсный декремент: 
/н, /нт Ai • По мере угасания вспышки высшие члены бальмеровской 
серии затухают быстрее, чем первые члены серии, и бальмеровский декре
мент перестает быть инверсным и становится все более крутым. Результа
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ты измерений относительных интенсивностей эмиссионных Линий водоро
да приведены в [8, 51, 45, 5].

Обладая перечисленными общими свойствами, спектральные характе
ристики вспышек обнаруживают вместе с тем значительное разнообразие. 
Хорошим примером неповторимости спектров вспышек могут служить две 
последовательные вспышки самой UV Cet, разделенные промежутком вре
мени в 13 минут и детально описанные Боппом и Моффеттом [45].

1.3. Поляриметрические наблюдения вспышек могут дать астрофизи
ческую информацию лишь при условии, что полный цикл одного измере
ния параметров поляризации существенно короче характерного времени 
изменения блеска звезды, а питающий телескоп достаточно велик, чтобы 
естественные ошибки такого измерения были значительно меньше изме
ряемых величин. Не все выполненные к настоящему времени поляриметри
ческие наблюдения вспышек звезд типа UV Кита [52—60] удовлетворя
ют этому необходимому условию. Наиболее уверенные поляриметрические 
данные были получены в Крыму Ефимовым и Шаховским [55] при наблю
дениях на 2.6 м Шайновском рефлекторе. Они измерили параметры поля
ризации излучения сильной вспышки звезды EV Lac в трех точках на вос
ходящей ветви кривой блеска, в момент максимума блеска и в 21 точке на 
нисходящей ветви и нашли, что с точностью до ошибок измерений 
(±0.5%), которые были обусловлены в основном статистикой квантов ре
гистрируемого потока, излучение вспышки в области В неполяризовано. 
Верхние пределы степени поляризации излучения умеренных и слабых 
звездных вспышек были получены также Варданяном, Григоряном и Ери- 
ця.чом. Но в сообщениях об обнаружении переменной поляризации во вре
мя сильных вспышек не приводится исчерпывающий анализ ошибок изме
рений. который убеждал бы в астрофизической значимости этих резуль
татов.

1.4. Радиоизлучение вспышек звезд типа UV Кита зарегистрированг 
в диапазоне длин волн от 6 с.и до 15 .и. Это излучение имеет явно нетепло
вую природу: в области метровых волн яркостная температура этого нзлу> 
чения часто превышет 10'՛ К и есть подозрения, что она может достигать 
Ю'Ч-Ю’“ °К [61 62].

Как и спектральные исследования, радиоастрономические наблюдения 
звездцых вспышек требуют много времени крупнейших радиотелескопов, и 
основные результаты в этих исследованиях получены Ловеллом с помощью 
радиотелескопа в Джодрелл Бэнк в Англии, С хи и Хиггинсом на кресте 
МиллСа и на рефлекторе в Парксе в Австралии и Шпанглером, Ранкином 
и Шсан&м на радиотелескопе в Аресибо в Пуэрто-Рико. Данные по ра
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диовспышкам звезд типа UV Кита, охватывающие исследования до 1971 г., 
приведены в [1, 61, 62].

Несмотря на сравнительную немногочисленность радиоастрономиче
ских наблюдений, они обнаружили значительное разнообразие радио
вспышек звезд.

Чаще других регистрируются радиовспышки, которые начинаются за 
несколько минут до оптического максимума, имеют плавный подъем кри
вой радиояркости с максимумом через несколько минут после оптического 
максимума и общую длительность, сравнимую с длительностью оптических 
вспышек. Спектральный индекс’таких радиовспышек в метровом диапазоне 
длин волн около —1.5. Реже регистрируются события, где обнаруживается 
запаздывание максимума радиоизлучения на низких частотах по сравне
нию с максимумом излучения на более высоких радиочастотах: в таки.’՛ 
вспышках обнаруживается более пологий спектр и излучение на низких 
частотах более продолжительно.

Весьма сложную картину показала вспышка звезды V 371 Ori 
30.11.62, длившаяся около получаса и изученная на 3 радиочастотах 
всплески излучения на 19.7 и 1410 Мии были зарегистрированы в началь
ной фазе этой гспышки, а на частоте 410 Миц была получена подробная 
кривая радиояркости вспышки, которая имела в целом довольно симмет
ричный колоколообразный вид с полудюжиной резких «замираний» дли
тельностью от 6 до 20 сек на нисходящей зетви [63].

При патрулировании в. з. на нескольких радиочастотах вспышки чаще 
всего обнаруживаются на самой низкой из частот [64], но вспышка 
UV Cet 8.10.67. была обнаружена на 11 с.и и не зарегистрирована в обла
сти больших длин волн [65], а вспышка YZ CMi [66] была зарегистриро
вана одновременно на 6 см и 1.87 .и.

Вспышка YZ CMi 19.1.69, которая излучала в оптике в течение 4 ча
сов, сохраняла заметную радиосветимость на 240 и 408 Мг?и, более 3 часов 
[67]. Спектральный индекс радиоэмиссии в период медленного затухания’ 
был заключен в пределах от —1.0 до —2.5, а по некоторым характерным 
деталям кривых радиояркости можно было обнаружить дрейф излучения 
по частоте со скоростью 0.5-Î-0.7 Мггц/сек. Полная энергия радиоизлуче
ния этой вспышки составила около ЗХ10г“ эрг.

11.10.72 радиоизлучение звезды UV Cet на частоте 408 Мггй, начало 
плавно возрастать одновременно с развитием быстрой оптической вспышки 
большой амплитуды (ДВ>4 5), но через несколько минут, когда оптиче
ское излучение вспышки уже практически затухло, произошел сильный ра
диовсплеск, который достиг максимума лишь через 11 минут после опти
ческого максимума и медленно угасал около 40 минут [68]. Сходная си
туация имела место и при слабой вспышке EV Lac 2.10.72 [69].
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С конца 1973 г. радиоастрономические наблюдения в. з. ведутся на 
крупнейшем радиотелескопе Аресибо, где достигнута чувствительность, на 
порядок величины превосходящая чувствительность прежних радиоизмере
ний. В результате за 140 часов наблюдений 4 звезд удалось зарегистриро
вать 26 радиовсплесков, многие из которых сравнительно слабые (десятые 
доли 10 ' вт/м2ги) и короткие (до 5-4-15 секунд) [70|. Средняя частота 
таких вспышек иа метровых волнах оказалась сравнимой со средней часто
той оптических вспышек на соответствующих звездах при фотоэлектриче
ском патрулировании их (»леска с помощью телескопа среднего размера. 
Спектральный индекс таких радиовсплесков оказался в диапазоне от —1.4 
до — 4.3. Длительность этих радиовспышек на 196 Мни систематически 
превосходит длительность излучения на 318 и 430 Мни, однако в 2 из 4 за
регистрированных на 196 и 318 Мни радиовспышек YZ CMi максимум ра
диояркости на высокой частоте предшествовал максимуму радиояркости на 
низкой частоте, а в двух других вспышках — наоборот; радиовспышка 
звезды Wolf 424 достигла максимума на этих частотах одновременно.

Во время вспышки AD Leo 1.4.74 была обнаружена сильная круговая 
поляризация излучения на частоте 430 Мни: 56% в момент максимума ч 
до 92% на нисходящей ветви кривой радиояркости; степень линейной по
ляризации в течение всей этой вспышки, длившейся около 40 секунд, 
составляла около 20% [711.

Шпанглер и Моффетт [72] проанализировали одновременные наблю
дения в. з., проводившиеся в начале 1974 г. на 91 и 76 с.։։ рефлекторах об
серватории МакДональд и радиотелескопе Аресибо. За время этих на
блюдений было зарегистрировано 62 оптические вспышки. Независимый 
анализ радиоданных привел к обнаружению 13 радиовспышек, а при ис
пользовании известных моментов оптических вспышек удалось выявить 
еще-15 радиовсплесков. Обнаружено значительное разнообразие времен
ных՜ соотношений и вида кривых блеска в оптическом диапазоне и кривых 
радиояркости на различных частотах; в большинстве случаев радиомакся- 
мум на частоте 318 Мни, наступал через 0-4-5 минут после оптического 
максимума, но найдены вспышки, где соотношение было обратным, а вспыш
ка YZ CMi 3..12.75. [66] началась в U полосе и на радиочастотах 196 и 
318 Мни одновременно с точностью ± 2 сек. Радиовспышки не показал.։ 
четкой тенденции ассоциироваться только с сильными вспышками, хотя 
у 2 из 3 самых сильных оптических вспышек было зарегистрировано силь
ное՛ радиоизлучение.

1.5. Жесткое излучение звездных вспышек впервые было зарегистри
ровано со спутника ANS во время вспышки звезды YZCMi 19.10.74. [73. 
741. В областях мякого (0.2-Î-0.28 Кэв) и среднего (1-4-7 Кэв) рентгена 
быстрый всплеск излучения произошел практически одновременно, но в 
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мягком рентгене вспышка наблюдалась в течение 6 минут, а в более жесткой 
•области — только 1.5 минуты. Максимальная светимость вспышки в ука
занных диапазонах достигала 2.5X10” и 3.6X10’՞ эрг/сек, а полное излу
чение— 4ХЮ” и 2ХЮ” эрг соответственно.

8.1.75 в оптике и в рентгене была зарегистрирована вспышка звезды 
UVCet [74]. Излучение в области мягкого рентгена регистрировалось г 
течение 48 сек, начиная с момента оптического максимума вспышки, хотя 
в оптике вспышка проодлжалась около 4 .мин. В момент максимума рентге
новская светимость составляла 6X10” эрг/сек, а полное рентгеновское из
лучение вспышки превысило 3X10’" эрг.

В конце 1975 г. были организованы одновременные наблюдения п. з. 
YZCMi в оптике, радио- и рентгеновском диапазонах [66]. Во время 15 
из 22 вспышек, зарегистрированных в оптических лучах, и во время 7 заре
гистрированных радиовспышек проводились и рентгеновские наблюдения 
звезды, но ни разу не было обнаружено излучение, превышающее уровень 
3<7 в рентгене. 1 ри самые сильные оптические вспышки позволили оценить 
верхнюю границу этого излучения:

А(0.25 н- 0.8 Кэв)/£в 0.26 ч- 0.39.

Карицкая [75] связывает с активностью звезд типа UV Кита и обна
руженные недавно спорадические всплески космического "-излучения. Всз- 
можно, что вспышки UV Cet-звезд излучают также мягкие космические 
лучи [61, 76].

2. Активность вне вспышек. Энергетический спектр вспышек звезд ти
па (JVKnTa определенно простирается в область малых энергий за преде
лы фотометрически регистрируемых всплесков и естественно считать, чго 
в излучение в. з., находящихся в состоянии минимального блеска, малые, 
■отдельно не регистрируемые вспышки могут вносить определенный вклад 
Существенные изменения спектрального состава излучения во время ре
гистрируемых вспышек дают, однако, основание полагать, что вклад сла
бых вспышек в минимальный блеск звезд невелик. Поэтому с точностью 
до этого малого эффекта в. з. в минимальном блеске можно считать звезда
ми вне вспышек или в спокойном состоянии.

Характерные особенности в. з. вне вспышек — это сильный эмиссион
ный спектр и малые кпазипериодические колебания блеска.

2.1. Эмиссионный спектр. Спектрограммы в. з., полученные вне вспы
шек даже с малой дисперсией, обычно обнаруживают сильные эмиссион
ные линии ионизованного кальция и водорода. Как показала Шаховская 
[771 между интенсивностью этого эмиссионного спектра, которую можно 
характеризовать эквивалентной шириной линии Н-,, и уровнем вспышеч-
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ной активности звезды, который можно определить отношением усреднен
ной по времени переменной компоненты светимости к постоянной компо
ненте светимости звезды, существует четкая положительная корреляция: 
у самых активных вспыхивающих объектов YZ CMI и UV Cet Wh, 
= 8-1-14 А и светимость вспышек составляет около 1% светимости звезды 
в области В: у звезд с Wh ~ 1-4-2 А относительная светимость вспышек 
в 20—30 раз ниже: существуют, наконец, звезды с самым низким уровнем 
вспышечной активности — SZ иМз и BD +4344 А, у которых эмиссия, 
видимо, столь слаба, что не обнаруживается на спектрах с низкой диспер
сией. Эта корреляция была успешно использована Андерсеном и Петтер
сеном [12, 78] для поиска новых в. з. Согласно [79], максимум абсолют
ной поверхностной яркости хромосферы в линии К Call, как и абсолютный 
максимум вспышечной активности [9], имеет место у звезд спектральное: 
класса КО.

Спектрограмма в. з. EV Lac с высокой дисперсией (9 А/.и.и) была по
лучена вне вспышки Вилсоном [80]. Абсорбционный спектр EV Lac ока
зался практически идентичным абсорбционному спектру нормальной 
звезды того же класса dM4, а в эмиссии, кроме водорода и ионизованно
го кальция. бы\и обнаружены линии Hei, Cal, Fei и Sil; никаких следов 
линии Hell '• 4686 А не было найдено. Измеренные ширины водор?дны\ 
линий показали, что электронная температура излучающей эти линии сре
ды не превосходит 14000 К. Бопп [46] подтвердил заподозренную еще 
Струве и Зебергс [81] систематическую разность 7-скорости эмиссионного 
и абсорбционного спектров спектрально-двойной системы YY Gem, где оба 
компонента вспыхивают: V«M— V„ec= 7 ±2 км[сек.

Относительные интенсивности водородных линий эмиссионного спек- 
тра разных в. з. оказались весьма сходны между собой и близки к бальме
ровскому декременту солнечной хромосферы [77, 82], отношения же интен
сивное гей кальциевой и водородной эмиссии в. з. разной абсолютной све
тимости замети.) различаются: у абсолютно более ярких звезд это отноше
ние систематически больше [77].

Сопоставление крымских спектрограмм ряда в. з., полученных в раз
ное время, привело к обнаружению переменной интенсивности их эмиссион
ного спектра [77. 83, 84], и в качестве причины такой переменности можно 
было рассматривать как сезонные колебания эмиссии, так и остаточное све
чение линий после вспышек, которые могли иметь место незадолго до на
чала спектральных наблюдений. Однако Бопп [46, 48, 85] провел спек
тральные исследования ряда в. з. с дисперсией от 150 до 18 А/.и.н и, хотя 
параллельные фотоэлектрические наблюдения не зарегистрировали вспы 
шек, обнаружил колебания интенсивности их эмиссионных спектров с ма
лым характерным временем. Примерно в течение часа Бопп зарегистриро
вал возрастание эквивалентной ширины линии Hs в спектре UV Cet от 
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34-4 А до обычной для этой звезды величины около 10 А: он наблюдал-, 
практически полное исчезновение водородной и кальциевой эмиссий в спек
тре YZ CMi за 50 минут; на двух последовательных спектрах BD 
+ 48°1958 А он обнаружил уменьшение эквивалентной ширины линии Н։ 
от обычной для этой звезды величины 0.74-0.9 А до 0.33 А. Такая пере
менность может быть обусловлена лишь весьма быстрыми изменениями 
физических условий в области, где возникает эмиссия, или условий види
мости этой области. В спектрах других в. з., которые фотографировались 
с большей временной скважностью, Бопп обнаружил изменения эмиссион
ного спектра, сходные с теми, что отмечались крымскими наблюдателями.

Сопоставление спектроскопических данных по YY Ge.ii за прошлые 
десятилетия показало, что существуют эпохи большей и меньшей стабиль
ности эмиссионного спектра этой системы. YY Gem является спектрально
двойной с хорошо наблюдаемыми эмиссионными линиями обеих компонент 
и, поскольку кинематика системы хорошо известна, Боппу удалось сопоста
вить интенсивность эмиссионного спектра с условиями видимости различ
ных участков каждой из звезд пары. В результате он обнаружил на каж
дой из компонент области сильной и слабой эмиссии, причем снимки 
1959 г. и 1971 г. дали различную локализацию таких областей на поверх
ности звезд, и протяженность активной области на главной компоненте в 
1971 г. не превосходила 20 [46]. Недавно Ферланд и Бопп [114] прове
ли фотоэлектрическое сканирование линий Н, и Н- в спектре YY Gem 
и обнаружили увеличение эквивалентных ширин этих эмиссий до 25% з 
(разе затменения — свидетельство активной области на затмевающей ком
поненте.

Физическая интерпретация всех этих данных наблюдений достаточно 
проста и, по-вндимому, однозначна. Совокупность линий эмиссионного 
спектра в. з. вне вспышек, которая дает представление об ионизационном 
состоянии излучающего вещества, и ширина линий, дающая оценку элек
тронной температуры этого вещества, приводят к заключению, что это г 
эмиссионный спектр образуется в условиях, типичных для хромосферы 
Сходство бальмеровского декремента спокойных спектров в. з. и хромосфе
ры Солнца дает дополнительное доказательство в пользу такого вывода 
[82]. Приложением теории бальмеровского декремента, развитой для удар
ного возбуждения сред с пренебрежимо малым влиянием внешнего поля 
ионизующей радиации и с большой оптической толщей в линиях [86], к 
наблюдениям в. з. вне вспышек удалось оценить характерную электронную- 
плотность звездных хромосфер: (1 4) X 10’’՜' сл։ 3 [87]. Наблюде
ния Боппа [46, 48. 85] и Ферланда и Боппа [114] обнаруживают запо-’ 
дозренную еще Кроном [88] существенную неоднородность поверхностной 
яркости звездных хромосфер, которая в сочетании с вращением звезд при
водит к заметным колебаниям яркости эмиссии. С учетом полученных Боп
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пом количественных оценок пятнистости звездных хромосфер их эффектив
ные толщины должны составлять от нескольких сот до нескольких тысяч 
километров [87].

Таким образом, фотосферы в. з., которые существенно холоднее фо
тосферы Солнца, окружены более плотными, по-видимому, несколько ме
нее протяженными и гораздо более «пятнистыми» хромосферами, чем хро
мосфера Солнца. Характерное время жизни области повышенной яркости 
хромосфер на компонентах системы УУ Сет—месяц [46].

2.2. Колебания блеска малой амплитуды. Еще в 1950 г. Крон [88] об
наружил колебания блеска малой амплитуды в затменной системеУУ Сет, 
которые не могли быть объяснены эффектами затмения, отражения или. 
эллиптичности компонент. Затем Чугайнов [89] нашел малые колебания 
блеска другой красной карликовой звезды—ВУ Ога и показал, что сопро
вождающие их очень малые изменения цвета звезды исключают интерпре
тацию этих колебаний блеска в рамках пульсационной схемы. В обоих слу
чаях для интерпретации наблюдений была предложена модель вращаю
щейся звезды с неоднородной поверхностной яркостью. Первое время изу
чение этих «пятнистых» звезд, которые позднее стали называться звезда
ми типа ВУ Пга, проводилось практически независимо от исследований в. з. 
Но вскоре Кшеминьский и Крафт [90, 91] показали, что периодические или 
квазипериоднческие колебания блеска малой амплитуды свойственны с!Ме- 
звездам, но не наблюдаются у ВМ-звезд, а затем Торрес и Ферраз-Мелло 
[92] нашли, что практически все пятнистые красные карликовые звезды 
являются вспыхивающими: на них были зарегистрированы отдечьные 
сильные вспышки типа ПУ Кита и (или) в моменты минимума блеска было 
обнаружено заметное возрастание дисперсии блеска в ультрафиолете, что 
естественно рассматривать как суммарный эффект слабых вспышек [91].

Помимо перечисленных работ, сведения об изученных к настоящему 
времени пятнистых звездах, число которых приближается к 20, содержатся 
в [85, 93—99]. Амплитуды малых колебаний блеска этих объектов состав
ляют от нескольких сотых до нескольких десятых звездных величины, соот
ветствующие амплитуды изменения цвета обычно находятся на пределе об
наружения и не превосходят несколько сотых звездной величины, харак
терный период — от долей суток до ста суток. В наиболее изученных объек
тах обнаружены изменения амплитуды этих колебаний до их почти полного 
исчезновения, изменения фазы этих колебаний и даже небольшие измене
ния периода. В частности, Чугайнов [93, 98] нашел плавные изменения пе
риода малых колебаний, среднего блеска и среднего цвета звезды ВУ Ога 
в течение ряда лет и предложил интерпретировать все эти факты как ре
зультат дрейфа пятна по широте звезды, обладающей дифференциальным 
вращением. Согласно [99], в 1973—74 гг. период малых колебаний блеска 
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BY Dra достиг максимума и начал убывать. Фогт [96] подтвердил изме
няемость периода малых колебаний блеска этой звезды, но поставил под 
сомнение вывод о существовании многолетнего периода синхронных изме
нений всех этих фотометрических параметров.

Количественный анализ фотометрии пятнистых звезд был намат Кше- 
миньским [91], который заключил, что наблюдаемые малые колебания 
блеска clMe-звезд могут быть обусловлены пятном размером около 10% 
поверхности звезды и с эффективной температурой на 350 ниже эффек
тивной температуры фотосферы, что соответствует сдвигу на 2 спектраль
ных подкласса. Эванс [95] построил первую теорию кривой блеска пятни
стой звезды, ограничившись случаем, когда пятно находится на экваторе 
звезды и наблюдатель находится в плоскости экватора. Затем Торрес и 
Ферраз-Мелло [92] обобщили теорию кривых блеска пятнистой звезды 
на случай произвольного положения пятна на звезде и произвольной ориен
тации оси вращения звезды относительно луча зрения. В рамках этой бо’лег 
полной схемы им удалось представить наблюдения BY Dra [891 и СС Eri 
[95], где àV~0]"25> а (В — V) -С О'"ОЗ (тогда как расчеты [95] требо
вали для такой амплитуды блеска одновременных изменений цвета не ме
нее 0"'07); при этом размер пятна должен составлять 5-4-7% поверхности 
звезды АТ = 500-֊800°К. Двумя пятнами, находящимися на широте 35 
занимающими 10% поверхности звезды и разнесенными на 18 по долго
те, с АТ = 500 К, Торрес и Ферраз-Мелло представили асимметричную 
кривую блеска звезды AU Mic. Они показали также, что если пятну и не
возмущенной фотосфере приписывать излучение, соответствующее звездам 
несколько различных спектральных классов, то при данной амплитуде 
блеска амплитуды цветов представляются несколько лучше, чем в. расис
тах, где предполагается чернотельное излучение пягна и спокойной фото
сферы. Результаты обширных расчетов кривых блеска пятнистых звезд с 
Чернстельным излучением были опубликованы также Фридеманом и Гюрг- 
лером [100|.

Определив спектроскопические орбиты систем BY Dra и СС Eri и 
предполагая, что оси вращения их компонент перпендикулярны плоскостям 
орбит, Бопп и Эванс [94] пришли к выводу, что темные пятна на этих 
звездах должны достигать довольно высоких широт — 30°-4-65° в различ
ные сезоны наблюдений, поскольку на кривых блеска нет участков постоян
ной яркости и, следовательно, темные области никогда не скрываются пол
ностью за лимбом звезды. Они рассмотрели чернотельную модель с го
раздо более низкой температурой пятна (2000 К) и показали, что опа мо
жет представить наблюдения СС Eri (за 3 сезона) и В / Dca (за 2 сезона), 
если протяженность пятна по долготе составляет от 30 до 105°. а его пло
щадь— 5—20% полусферы звезды. Такие пятна, будучи существенно хо
лоднее невозмущенной фотосферы, вносят ничтожный вклад в оптическое 
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излучение, что может привести к малым колебаниям цвета при заметной 
амплитуде блеска.

Эти результаты Боппа и Эванса были критически пересмотрены Фог
том [961. Он показал, что если в теории кривых блеска пятнистых звезд 
учесть влияние блеска вторичного компонента двойной системы и более точ
но учесть распределение энергии по спектру, то требование на высокие ши
роты пятен существенно ослабевает., и наблюдения ВУ Ога представляют
ся не однозначно, а широким набором моделей, в которых размер пятна 
варьируется от 12 до 35% полусферы звезды с одновременным изменением 
его эффективной температуры от 0 до 1450°К, причем при температуре ни
же 2800 К зависимость размера подходящего пятна от температуры практи
чески пропадает. Фогт отметил, что в предыдущих исследованиях гыбор 
подходящей модели из набора теоретически допустимых определялся воз
можностью представить амплитуды блеска и цвета и вид кривой блеска, 
полученных в отдельные сезоны, тогда как, представляя наблюдения од
ной и той же звезды за разные сезоны, необходимо использовать дополни
тельный критерий: соответствие вычисленного и наблюдаемого изменения 
среднего блеска звезды от сезона к сезону. С учетом всех этих соображе
ний Фогт показал, что все прежние наблюдения ВУ Ога удается предста
вить в рамках мЬдели холодного пятна, но его собственные наблюдения, 
выполненные в период, когда звезда была в очень спокойном состоянии 
(амплитуды колебаний блеска -^У = 0т034 и цвета Д (В V) О'"О14) не 
укладываются в эту схему и требуют привлечения горячего пятна. Он 
высказал предположение, что таким горячим пятном может быть область 
повышенной яркости хромосферы, кальциевый флоккул, однако спектроско
пические наблюдения Шпэнглера и Фикса [101], проводившиеся в тот же 
сезон, не обнаружили необходимого усиления кальциевой эмиссии.

Таким образом, исследования неоднородностей поверхностной яркости 
пятнистых звезд приводят к необходимости рассматривать «центры актив
ности» (по терминологии Мартинса [97]) по всей глубине атмосфер этих 
звезд. На ВУ Ога и СС Еп такие центры существуют по несколько меся
цев. то есть в течение многих десятков оборотов звезд [94], на УУ Сет 
около месяца [46]. Для анализа структуры центров активности перспек
тивны наблюдения в узких фильтрах, выделяющих излучение, которое 
идет с разных глубин звездной атмосферы [102]. Первая попытка изме
рить радиоизлучение активных корональных областей вне вспышек не при
вела, однако, к успеху [103].

Хотя- практически все пятнистые звезды известны как вспыхивающие, 
лишь около четверти объектов типа ПУ Кита известны как пятнистые 
звезды, и средний спектральный класс пятнистых звезд несколько более 
ранний, чем средний спектральный класс в. з. Поэтому возникает вопрос, 
в какой мере пятнистость следует считать свойственной всем звездам ти
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па UV Кита. Оставляя окончательное решение этого вопроса за наблюде
ниями, можно высказать некоторые предварительные соображения по это
му поводу. Во-первых, поиски колебаний малой амплитуды, проводящиеся 
методом высокоточной фотометрии, требуют лучших условий наблюдений 
и более квалифицированного наблюдателя, чем патрулирование блеска с 
целью обнаружения вспышек — и это обстоятельство способствует откры
тию большего числа в. з. Во-вторых, у абсолютно более слабых звезд вспы
шечная активность приводит к .столь частым хаотическим колебаниям 
блеска, что на их фоне чрезвычайно трудно выделить квазипериодическне 
колебания малой амплитуды — это обстоятельство приводит к упомянуто
му смещению средних спектров. В-третьих, как показали расчеты [100], 
при разности температур фотосферы и пятна около 1500°К и при равно
вероятном распределении осей вращения звезд в пространстве и положений 
пятен на их поверхности лишь 72% звезд с круглым пятном размером: 45 
и лишь 44% звезд с пятном размером 25° дадут колебания блеска с ампли
тудой AV>0"'l. Таким образом, можно думать, что эффекты наблюда
тельной селекции приводят к тому, что малые колебания блеска обнаруже
ны еще на малой части в. з.

В ходе изучения пятнистых звезд Эванс [95] выдвинул альтернатив
ную модели холодого пятна гипотезу о затмении компонента в двойной 
системе пылевым облаком, находящимся в точке Лагранжа системы. Эта 
гипотеза встретила динамические возражения [92, 84]. Но во время вспыш
ки звезды YYGem Бопп [46] наблюдал слабый несмещенный компонент 
эмиссионной линии водорода, который, видимо, можно отождествить с не
ким газовым образованием, расположенным вблизи точки Лагранжа и воз
буждаемым при вспышке. Возможно, переменная поляризация этой систе
мы [104] возникает в том же околозвездном облаке.

3. Интерпретация наблюдений вспышек и физическая .модель вспышеч
ной активности. Интерпретация вспышек звезд типа UV Кита должна со
держать ответы на вопросы: каковы характерные параметры горячего га
за, ответственного за линейчатый спектр вспышки, может ли этот гйз объ
яснить все наблюдаемое излучение вспышек или необходимы дополнитель
ные излучатели другой природы, откуда берется горячий газ в атмосферах 
холодных звезд и какова связь скоротечных вспышек с особенностями 
строения в. з.

За время изучения вспышек звезд типа UV Кита для интерпретация 
этих явлений было предложено много различных теоретических схем и ги
потез: модель горячего пятна (Гордон и Крон, 1949 г.), аккреционная мо
дель (Гринстенн, 1950 г.), гипотеза релятивистских электронов (Гордон, 
1953 г.), гипотеза выброса внутризвездного вещества (Амбарцумян, 
1954 г.), электромагнитная гипотеза (Бербиджи и Шацман, 1955 г.), гипо
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теза вынужденного излучения неравновесной плазмы (Франк-Каменецкий, 
1962 г.), модель всплывания горячего пузыря (Горбацкий, 1962 г.), небу
лярная модель (Гершберг, 1963 г., Эндрюс, 1964 г., Кункель, 1967 г.), м ՝- 
дель комптснозского рассеяния фотосферных квантов на быстрых электро
нах (Гурзадян, 1965 г.), гипотеза молизации водорода (Климишин, 
1969 г.); все эти модели и гипотезы подробно изложены в [1]. Но после 
опубликования [1] теоретические Исследования в области вспышек звезд 
типа Ъ’У Кита были сосредоточены на разработках лишь двух направле
ний: на попытках представить эти вспышки как явления, физически род
ственные солнечным хромосферным вспышкам, и на развитии Гурзадяном 
гипотезы быстрых электронов, которую он рассматривает как физическую 
конкретизацию общей концепции Амбарцумяна о выносе плотного до- 
звездного вещества из звездных недр к поверхности, где его распад об
уславливает мощные нестационарные процессы.

Гипотеза быстрых электронов систематически изложена Гурзадяном 
в монографии [2]. В ее основе лежит предположение, что распад гипотети
ческого дозвездиого вещества приводит к появлению потоков электронов 
высоких энергий, комптоновское взаимодействие которых с фотосферным 
излучением звезды дает наблюдаемые эффекты вспышек. Эта гипотеза 
встречает ряд серьезных возражений. Во-первых, в условиях звездных ат
мосфер энергетические потери потоков быстрых электронов определяются 
не комптоновским взаимодействием, а ионизационными потерями и воз
буждением плазменной турбулентности: это обстоятельство сводит па не г 
всю формально-математическую сторону развитой теории [21. Во-вторых, 
рентгеновские наблюдения вспышек звезд типа (5V Кита не обнаруживают 
того огромного потока жесткого излучения, которое предсказывается гипо
тезой Гурзадяна [105]. В-третьих, как следует из расчетов [2], переход 
энергии быстрых электронов в оптическое излучение при комптоновском 
рассеянии чрезвычайно мало эффективен, так что для обеспечения наблю
даемой светимости вспышек источник энергии этих электронов должен 
быть существенно более мощным, чем источник энергии, обеспечивающий 
стационарную светимость звезды. Иными словами, гипотеза Гурзадяна за
ставляет отказаться от представлений о звездах как о квазиравновесных 
газовых шарах, излучающих в конечном счете энергию, которая выделяет
ся в ходе гравитационного сжатия или термоядерного синтеза, и рассматри
вать их как несущественные оболочки хранилища энергии неизвестной при
роды; в свете существующей теории внутреннего строения и эволюции звезд 
эта концепция не представляется привлекательной. Перечисленные возра
жения заставляют отказаться от гипотезы Гурзадяна, а приводимые в ее 
пользу наблюдательные свидетельства [2, 106, 107] при внимательном 
рассмотрении сказываются данными, мало чувствительными к той или 
иной теоретической модели.

.12-934
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3.1. Локальность вспышки. Модель вспышки как небольшое горячее 
пятно на холодной звезде была предложена Гордон и Кроном [108|. Онл 
нашли, что при чернотельно.м излучении площадь пятна должна составлять 
около 2ХЮ 4 площади фотосферы. Современные наблюдения дают рях 
независимых подтверждений идеи локальности вспышек.

Сосуществующие в спектре вспышек столь разнородные детали, как 
молекулярные полоты поглощения окиси титана и эмиссионные линии ге
лия не могут возникать в одном и том же объеме, и общий характер изме
нений спектра в. з. во время вспышки приводит к мысли о фотометрическом 
сложении двух пространственно разделенных излучений: спектра собствен
но вспышки и перманентного спектра звезды.

Ряд из 4 вспышек, зарегистрированный Моффеттом [1061 на звезде- 
Wolf 424 в течение 12 минут, отмечавшиеся ранее японскими наблюдате
лями тесные группы вспышек на звездах UV Cet и YZ CMi [109], обнару
женные Шаховской [110] группы вспышек BD-f-43°44 В, две близкие 
вспышки UVCet [45] и известный из статистики избыток близких вспы
шек на фоне общего пуассоновского распределения этих событий во вре
мени [20, 76] наводят на мысль о существовании явлений типа солнечны?: 
симпатических вспышек, последовательно возникающих в различных точ
ках диска звезды. В двойной системе вторичный пик может быть обуслов
лен и вспышкой другой компоненты, как это было во время трех вспышек 
в системе BD 4* 19°5116 [111], но, согласно [112], около 50% вспышек об
наруживают вторичные максимумы. (Это обстоятельство успешно исполг- 
зовано на обсерватории МакДональд для повышения к.п.д. спектральных, 
наблюдений: после слабой вспышки-предшественника, обнаруженного фо
тометрически, возрастает вероятность получить спектр сильной вспыш
ки [23]).

Локальный характер вспышек звезд типа UV Кита хорошо согласуется 
с пятнистой структурой атмосферы вспыхивающих звезд в целом. При 
исследовании вспышек в системе YY Gem, кинематика и, следовательно, 
условия видимости отдельных компонент которой хорошо известны, 
Бопп [46] пришел к выводу, что зарегистрированные им в течение 5 дней 
вспышки на главной компоненте системы возникали в одной и той же ак
тивной области протяженностью не более 60°. Из условий видимости с Зем
ли и из точки Лагранжа системы другой вспышки YY Gem, когда возникла 
несмещенная компонента водородной эмиссии, Бопп получил локализацию 
этой вспышки на вторичной компоненте системы в пределах 45°. Была за
подозрена корреляция моментов вспышек BY Dra с фазой малых колеба
ний блеска этой в. з., но более богатая статистика вспышек звезды YZ CMi 
такой корреляции не показала [84, 98].

Количественный анализ эмиссионного спектра вспышки звезды 
YZ CMi дал оценку размера вспышки около 2% видимого диска звезды [8|.



ВСПЫШЕЧНАЯ АКТИВНОСТЬ ЗВЕЗД IV КИТА 575

3.2. Физические условия в области, дающей оптическое излучение 
вспышки. Скоротечность вспышек, быстрые качественные и количествен
ные изменения их спектра, заранее не известный механизм՛ возбуждения 
заставляют с осторожностью подходить к оценке физических условий в 
излучающем веществе. Нетрудно, однако, показать, что время термализа
ции свободных электронов в нем составляет лишь малые доли секунды, так 
что использование понятия электронная температура правомерно на всех֊ 
(разах развития вспышек.

Сосуществование в спектре собственно вспышки эмиссионных линий՜ 
гелия и ионизованного кальция свидетельствует о значительной темпера
турной неоднородности излучающего вещества: по-видимому, его темпера
тура՜ заключена в диапазоне от нескольких тысяч до многих десятков ты
сяч градусов. Прямые оценки верхнего предела электронной температуры 
областей, где эффективно излучает водород, дают наблюдения бальмеров
ского эмиссионного скачка: значительный скачок, обнаруженный Кунке
лем [8], дает T, 25000 К, меньший скачок, полученный в Крыму [42|, 
соответствует Тг< 80000°К. Обнаруженный Чугайяовым [49] временной 
ход скачка по мере развития вспышки может быть интерпретирован либо 
как быстрый нагрев излучающего газа до максимальной температуры в мо
мент максимума блеска вспышки и последующее остывание на нисходящей 
ветви кривой б ческа, либо как появление вблизи максимума дополнитель
ной непрерывной эмиссии, понижающей наблюдаемую величину скачка.

Для нескольких вспышек имеющиеся наблюдения позволяют восполь
зоваться методом Инглиса—Теллера оценки верхнего предела электронной 
плотности: вблизи максимума блеска вспышек этот метод даег 
пг 3՜ X 10й --4 X Ю15 см՜3 [8, 51]. Сравнительно невысокое разреше
ние по спектру, использованное при получении исходных данных, и воз
можный эффект дополнительной непрерывной эмиссии могут привести .< 
завышенным оценкам пе. Фотометрический метод определения и,, осно
ванный на предположении об однократном и импульсном возбуждении 
вспышки, дает гораздо меньшие величины: п,֊<1011 см 3, но, по-видимо- 
му, он является ошибочным в своей основе [51].

Испсльзуя полученные оценки пг = ЗХ10։з см Зи Г, = 20000 или՛ 
25000°К, Кункель [8] рассчитал бальмеровский декремент вспышки для. 
условий ЛТР и фойгтовских контуров эмиссионных линий и подбором оп
тической толщи в линии Н, в пределах от ста до нескольких тысяч сумел 
добиться удовлетворительного представления спектра вспышки звезды 
EV Lac 11.12.65. Гершберг [51] применил свободную от гипотезы ЛТР' 
теорию бальмеровского декремента в излучающей среде с градиентом вну
тренних движений и с чисто ударным возбуждением и показал, что подбо
ром электронной плотности в диапазоне от 10,= до 10'՝ см՜՜3, вероятности 
выхода La -кванта из среды от 10՜5 до 10՜4 и Л = 15000 или 20000’'К 
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можно представить все известные в то время бальмеровские декременты 
вспышек. Следует отметить, что, несмотря на значительные различия фи
зических предпосылок моделей [8] и [51], они дают довольно близкие зна
чения основных параметров среды, где эффективно излучаются линии баль
меровской серии.

Рассчитанные модели не достаточны, однако, для представления всего 
наблюдаемого спектра вспышки: они не объясняют малый бальмеровский 
скачок, а модель [51] предсказывает, что линейчатое излучение вспышки 
должно составлять не менее 32% ее общего излучения в полосе В, тогда 
как наблюдаемый вклад линий в несколько раз меньше. Иными словами, 
свободно-свободное и свободно-связанное излучение рассчитанных моделей 
не могут дать все наблюдаемое непрерывное излучение в коротковолновой 
области спектра вспышки. Рис. 1, где наряду с наблюдаемыми цветами 
вспышек вблизи максимума блеска нанесены также цвета ряда теоретиче
ских моделей, позволяет рассмотреть некоторые возможные решения про
блемы непрерывного излучения вспышек с помощью более обширных коло
риметрических данных. Наблюдаемые цвета вспышек разных звезд нане 
сены на рисунке различными значками, теоретические модели — различны
ми линиями. Рисунок показывает, что наблюдаемые цвета части вспышек 
вполне удовлетворительно представляются цветами оптически толстых е 
линиях моделей, которые одновременно представляют и наблюдаемые баль
меровские декременты спектрально изученных вспышек. Цвета ботыпен 
части вспышек можно представить составной моделью: излучением опти
чески толстой в линиях плазмы, которая дает наблюдаемые бальмеровские 
линии, и излучением горячей (7\ > 80000°К) плазмы, которая может 
быть ответственна за короткоживущий континуум и излучение гелия (Су
щественная роль свободно-свободного излучения горячей плазмы в начале 
вспышки была заподозрена Эндрюсом [113] еще до детальных спектраль
ных и колориметрических исследований.) Однако точность определения 
цветов излучения вблизи максимума вспышки в среднем не хуже О'"2, 
и рис. 1 показывает, что около 1/3 вспышек не вписывается и в такую 
составную модель излучения. По-видимому, в этих случаях необходим՛1 
привлечь соображения Кункеля [8], который для объяснения изменений 
цвета вспышки по мере ее затухания выдвинул идею о заметном вкладе 
излучения горячего пятна — участка, «обожженного» вспышкой фотосфе
ры. Как видно из рисунка, излучение рассмотренных моделей водородной 
плазмы плюс участка фотосферы на 1000-г-1500°К более горячего, чем спо
койная фотосфера позволяет представить всю совокупность наблюдаемых 
цветов вспышек. «Ожог» фотосферы вспышкой есть все основания рас
сматривать как звездный вариант солнечных «вспышек белого света», ко
торые по современным представлениям [115—117] возбуждаются потока- 
•ми быстрых частиц, идущими из верхних слоев атмосферы.
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3.3. Кривые блеска. Все выполненные к настоящему времени теорети
ческие расчеты кривых блеска вспышек звезд типа UV Кита следует уже 
отнести к числу «изящных теорий, безжалостно растоптанных уродливыми 
фактами». Для чернотельной модели Гордон—Крона таким фактом оказа
лось существенно неравновесное излучение вспышек. Причины, по которым՛ 
должны быть отвергнуты теоретические кривые блеска Гурзадяна, перечис
лены выше. Различные варианты.теоретических кривых блеска, вычислен
ные в рамках небулярной гипотезы в предположении, что возбуждение 
вспышки происходит импульсно и однократно, а нисходящая ветвь кривой 
блеска спреде\я<тся исключительно релаксационными процессами, позво
ляют неплохо представить наблюдения, но при этом дают очень низкие 
оценки электронной плотности излучающего вещества —Ю’-т-Ю" сл/՜3 
[1, 118, 119]. которые противоречат спектроскопическим оценкам и усло
вию локальности вспышек; поэтому допущение об импульсном и однократ
ном возбуждении вспышек приходится отбросить. Ударноволновая мо
дель вспышки [120] обеспечивает светимость, которая на 4—6 порядков 
величины меньше, чем наблюдается в сильных вспышках.

Результаты наблюдений Моффетта и Боппа [5], которые четко пока
зали, что на разных фазах развития вспышек определяющие компоненты 
спектра излучения меняются — сперва континуум, потом линии — под
твердили тем самым высказанное Осканяном [121] предположение, что 
вспышки с различными кривыми блеска должны иметь и спектральные от
личия. Согласно [122], быстрым и медленным компонентам вспышек соот
ветствуют физически различные процессы релаксации; Пустильник кон
кретизировал эту мысль: согласно [123], быстрые компоненты звездных 
вспышек обусловлены механизмом, который на Солнце вызывает негепло- 
вой жесткий рентген, а медленные компоненты определяются процессом, 
который дает в солнечных вспышках Н,-гмиссию и мягкий рентген. Все 
это ставит под сомнение целесообразность дальнейших попыток построить 
теорию кривых блеска вспышек в целом. Моффетт [124] высказал еще бо
лее решительную идею: он считает, что обычно регистрируемые кривые 
блеска вспышек являются суперпозицией большого числа отдельных малых 
всплесков, которые выявляются лишь при наблюдениях с высоким времен
ным разрешением, и поэтому суммарная кривая блеска вспышки не несет 
какой-либо физической информации. Существуют, однако, подозрения, что 
миллисекундные колебания блеска в. з. обусловлены не физикой вспышки, 
а естественными статистическими флуктуациями измеряемых потоков ма
лой интенсивности [29]. Эти подозрения были подтверждены многоцвет
ными наблюдениями сильной вспышки EV Lac: при инструментальном 
разрешении 0.1 сек совпадающими на кривых блеска в разных цветах ока
зались лишь детали длительностью более 5 сек [4]..
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Резкое расхождение спектральных и фотометрических оценок электрон
ной плотности во вспышках означает, что наблюдаемая кривая блеска от
ражает не релаксацию самого возбужденного участка атмосферы, а того 
источника энергии, который вызывает длительное возбуждение излучаю
щего вещества. Поэтому представляется важным выяснение физическог 
смысла отдельных характерных деталей кривых блеска. Например, до сих 
пор не интерпретирована обнаруженная Шаховской [6J универсальная ста
тистическая связь максимальной светимости вспышки и скорости ее угаса
ния после максимума блеска. Другая интересная фотометрическая деталь 
кривых блеска — так называемые отрицательные вспышки —- непродолжи
тельные понижения блеска звезды ниже уровня ее стационарного блеск ։ 
непосредственно перед вспышкой или на нисходящей ветви кривой блеска 
[125—127]. Гринин [128] показал, что эти явления могут быть объяснены 
особенностями термодинамики фотосферы холодных звезд: при быстром 
нагреве вещество таких фотосфер становится менее прозрачным, и может 
оказаться, что избыточное излучение верхнего нагретого слоя не компенси
рует дополнительно поглощенное идущее снизу излучение: в результате в 
течение време.ч'1 температурной релаксации (порядка минуты) обожжен
ное место будет выглядеть как темное пятно, причем наиболее темным оно 
будет выглядеть в лучах, нормальных к поверхности звезды, а в наклон
ных лучах этот же участок может выглядеть светлым, горячим пятном. 
По-видимсму, такая модель применима и к тем падениям блеска вблизи 
вспышек, зарегистрированным в Катании [129] и в Аризоне [ 1301. кото
рые ранее интерпретировались как свидетельства локализации вспышек в 
темных пятнах фотосферы [1].

3.4. Радиоизлучение и короны в. з. Радиоизлучение вспышек может вы
ходить лишь из самых наруженых частей звезды, и сам факт регистрации 
радиовсплескоз вместе с оптическими вспышками показывает, что при 
.вспышках происходит возмущение по всей высоте звездной атмосферы.

Наиболее частый тип радиовсплесков, зарегистрированный Ловеллом, 
по временным соотношениям с оптическими вспышками подобен микровол
новому радиоизлучению солнечных вспышек, а по спектральному индексу 
подобен солнечным шумовым бурям: поляриметрические свойства радио
вспышки AD Leo [711 весьма напоминают свойства всплесков солнечного 
дециметрового континуума.

Радиовсплески с дрейфом по частоте обнаруживают скорость дрейфа, 
близкую к типичной величине в солнечных радиовсплесках II типа.

Сравнительно слабую корреляцию оптических и радиопотоксв oi 
вспышек Шпэнглер и Моффетт [72] относят за счет направленного коге
рентного механизма радиоизлучения.
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Как показал Ловелл [61|, длительность радиоизлучения вспышек 
слишком велика, чтобы интерпретировать ее как чисто релаксационный 
процесс после импульсного возбуждения. Таким образом, радиоизлучение 
дает независимое подтверждение заметной длительности процесса воз
буждения вспышек.

Существует подробный анализ лишь двух звездных радиовспышек: 
вспышки YZCMi 19.1.69. и вспышки UV Cet 11.10.72.; в обоих случаях та
кой анализ был проведен Капом [131, 132] по радионаблюдениям, прове
денным в Джодрелл Бэнке. Предполагая, что частоты наблюдаемого ра
диоизлучения соответствуют частоте собственных колебаний плазмы, а 
дрейф по частоте обусловлен распространением в короне звезды сильного 
гидродинамического возмущения, Кан нашел, что плотность короныYZCMi 
примерно на порядок величины выше плотности солнечной короны на соот
ветствующей высоте. Такая корона должна переходить в звездный 
ветер и приводить к вековой потере массы звезды со скоростью 
3X10 '՜ М /юл. Анализ вспышки UV Cet, которая в радиодиапазоне 
наблюдалась только на одной частоте [68], опирается на факт значитель
ного запаздывания радиомаксимума по сравнению с моментом оптического 
максимума. Полагая, что в момент оптической вспышки в основании коро
ны образовался «пузырь» замагниченной плазмы, который в момент радио
максимума достиг уровня, где плазменная частота опустилась до 408 Мггц. 
Кан пришел к выводу, что UV Cet тоже должна обладать мощной короной, 
переходящей в звездный ветер, который приводит к потере массы со ско
ростью 6 10 '՜ М. 1год и на поддержание которого тратится мощ
ность, сравнимая с оптической светимостью звезды. Оптическую вспышку 
Кан считал обусловленной чисто синхротронным излучением релятивист
ских электронов и получил оценки числа и энергии быстрых частиц и маг
нитного поля: но описанные выше спектральные, фотометрические и поля
риметрические свойства вспышек показывают, что возможный вклад этого 
механизма в оптическое излучение вспышки пренебрежимо мал.

Мюллан [133] получил некоторые заключения о коронах в. з., исходя 
из оптических наблюдений. Он предположил, что характерное время между 
симпатическими вспышками определяется временем прохождения магнито
звуковой волны между двумя активными областями на в. з., а квазипериод 
быстрых колебаний блеска, зарегистрированных Родоно [134] при вспыш
ке НИ 2411 — временем прохождения вистлера между такими же областя
ми. Используя известные свойства этих плазменных явлений и модель маг
нитосферы звезды (см. раздел 3.6), Мюллан заключил, что характерная 
плотность в коронах в. з. на два порядка величины выше, а температура—в 
несколько раз ниже, чем в солнечной короне.
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3.5. Рентгеновское излучение вспышек звезд было предсказано до 
его открытия, причем ожидаемое жесткое излучение в разных теоретиче
ских схемах оценивалось величинами, разнящимися на много порядков [2, 
135—1401. Предварительный анализ, основанный на неполных данных о 
двух вспышках, позволяет лишь утверждать, что отношение энергии рентге
новского излучения к оптическому излучению в звездных вспышках по 
порядку величины близко к соответствующему отношению в солнечных 
вспышках, но спектр звездных вспышек в области мягкого и среднего рент
гена более жесткий, чем во вспышках на Солнце [66, 141]. Таким образом, 
можно полагать, что, как и на Солнце, обычно наблюдаемые проявления 
звездной вспышки в оптическом и радиодиапазонах являются вторичными 
эффектами, обусловленными очень горячей плазмой, которая возникает 
при вспышках в верхней атмосфере звезды и непосредственно обнаружи
вается в рентгеновском излучении вспышки.

3.6. Солнечная активность — прототип вспышечной активности крас
ных карликовых. звезд и проблема магнетизма вспыхивающих звезд. Пере
численные выше свойства вспышек звезд типа UV Кита обнаруживают 
чрезвычайно глубокое сходство с хромосферными вспышками на Солнце. 
В обоих случаях имеют место скоротечные процессы, локализованные нт 
сравнительно небольших участках поверхности; в обоих случаях возмуще
ния охватывают атмосферу звезды по всей высоте от фотосферы до коро
ны; звездные и солнечные вспышки обнаруживают сходный характер излу
чения в огромном диапазоне длин волн — от метровых радиоволн до рент
гена средних энергий, а в области, где формируется излучение водородных 
эмиссионных линий, физические условия —плотность и температура га
за— оказываются достаточно сходны; важное сходство солнечных и звезд
ных вспышек — это сравнительно небольшие скорости движения вешества, 
ответственного за оптическое излучение, при одновременном существова
нии весьма больших скоростей в корональных областях, откуда исходит ра
диоизлучение зспышек. Солнечные и звездные вспышки возникают в } . ли
внях, которые также обнаруживают важные черты сходства: на Солнце и 
на красных карликовых звездах над сравнительно холодной фотосферой 
расположена более горячая хромосфера и переходящая в звездный ветер 
корона, причем и фотосфера, и хромосфера обнаруживают значительную 
неоднородность поверхностной яркости. Перечисленные аналогии.столь су
щественны и глубоки, что позволяют говорить об идентичности процессов, 
ответственных за вспышки на Солнце и на рассматриваемых звездах. Един
ственное существенное различие заключается в том, что регистрируемы? 
на звездах оптические вспышки излучают на 2-т-4 порядка величины боль
ше энергии, чем солнечные вспышки, и протекают они в среднем несколько 
быстрее. Эти количественные различия при глубоком качественном сход
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стве выдвигают задачу построения единой физической теории вспышек, <1 
если в начальный период изучения в. з. солнечно-звездная аналогия дава
ла лишь наводящие соображения для понимания процессов на звездах, то 
теперь можно утверждать, что только та теория солнечных хромосферных 
вспышек может рассматриваться как достаточно полная и точная, которая 
при изменении величин входящих в нее существенных параметров может 
представить и гораздо более мощные и скоротечные звездные вспышчи.

Согласно современным представлениям, в конечном счете солнечная 
активность обусловлена конвективной зоной Солнца. В красных карлико
вых звездах конвективный перенос является определяющим практически по 
всей глубине звезды. Поэтому в свете существующих представлений о вну
треннем строении звезд, высокая активность этих холодных карликовых 
объектов не является неожиданной. Но между этими общими представле
ниями и конкретными процессами, дающими скоротечные вспышки, лежит 
пека еще цепь гипотез и частных теорий. Одно из важных звеньев этой 
цепи — представления о решающей роли магнитного поля в явлениях вспы
шечной активности. Общая картина разнообразных процессов в солнечной 
атмосфере как результат сложных взаимодействий магнитных полей и плаз
мы дана в монографии [142]. В частности, там изложена наиболее разра
ботанная модель солнечной вспышки — схема аннигиляции магнитного по- 
чя в токовом слое, при которой возникают быстрые частицы и турбулент
ная плазма, определяющие все разнообразие явлений, связанных со вспыш
кой; в рамках этой схемы увеличение напряженности магнитного поля даег 
и большую энергию вспышки Е -» Н՜, и меньшее время ее возгорания — 
/ Н 1 [143]. В другой модели энергию вспышек поставляют альвенов- 
ские волны, которые генерируются в сильном магнитном поле пятен [144]. 
Не ясно, являются ли эти схемы альтернативными, но важно отметить, чгэ 
в обеих моделях мощные вспышки связываются с сильными локальными 
магнитными полями. Все эти соображения давно уже породили подозре
ния, что на звездах типа 11V Кита должны существовать сильные магнит
ные поля.

Однако уверенных измерений магнитных полей в. з. до сих пор не су
ществует. Это объясняется и слабостью в. з., что затрудняет получение 
спектров с высоким разрешением, и сложностью их спектров, где трудно 
выбрать неблендированную и чувствительную к магнитному полю линию. 
Единственная попытка прямых измерений была предпринята Андерсоном. 
Хартманном и Боппом [145]: они получили Зеемановские спектрограммы 
области Н։ самой яркой в. з. ВУ Эта и в фазе, когда пятно располагалось 
у лимба, нашли существенные различия эмиссионных профилей, соответ
ствующих поляризованным по кругу излучениям разных знаков; если эти 
различия обусловлены продольным эффектом Зеемана (а не, например, рас
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сеянием в мощных протуберанцах, висящих над пятном), то соответствую
щее магнитное поле составляет около 40 Kic. Линии абсорбционного спек
тра не показал՜! эффекта магнитного поля. Но, во-первых, магнитная чув
ствительность этих линий такова, что поле в несколько кгс могло остать
ся незамеченным; во-вторых, если пятна много холоднее невозмущенной 
фотосферы, то их магнитные поля могут оказаться в принципе необнару- 
жимыми в суммарном оптическом спектре звезды.

Существует несколько независимых косвенных оценок магнитных по
лей в. з. При эффективном запутывании силовых линий магнитного поля 
конвективными движениями, которые на красных карликах имеют мести 
даже при малых оптических глубинах, должно достигаться равенство тур
булентного и магнитного давления; исходя из этого условия. Кан [132] 
оценил в невозмущенной фотосфере звезды UV Cet напряженность поля 
900 гс и заключил, что после аннигиляции поля во вспышке оно восстанав
ливается благодаря интенсивным движениям за несколько часов. Гершбере 
и Пикельнер [146] оценили магнитное поле в активной области в. з., исхо
дя непосредственно из энергетики вспышек; Бопп и Эванс [94] вычислили 
магнитные поля пятен, исходя из дефицита излучения в пятнах относитель
но невозмущенной фотосферы. Ворден [147] предложил батарейный ме
ханизм в качестве генератора поля в этих звездах, но последний был под
вергнут решительной критике в [148]. Во всех этих исследованиях поле пя
тен оценивается величиной от нескольких тысяч до нескольких десятков ты
сяч гаусс.

Систематическое исследование магнетизма в. з. как часть более об
щей проблемы магнитных полей звезд малых масс проводится Мюлланом. 
В рамках концепции ячеистой конвекции он рассчитал конвективные обо
лочки звезд в широком диапазоне спектральных классов и сопоставил свой
ства этих оболочек с наблюдаемой хрсмсэферной активностью звезд [149. 
150]. Полагая, что, как и на Солнце, размеры пятен на в. з. зависят от глу
бины конвективной оболочки, Мюллан [151, 152] нашел, что на звездах 
YY Gem, BY Dra и CCEri диаметры пятен могут достигать 50 —60J, что 
соответствует наблюдениям. Поскольку у более горячих звезд конвектив
ная зона сравнительно тонка и пятна невелики, они соответствуют магниту 
высокой мультиплетности и должны располагаться вблизи экватора; при 
переходе к более холодным звездам глубина конвективной зоны возрастает, 
увеличиваются размеры пятен, и в сбщем магнетизме звезды начинают 
преобладать явления низкой мультиплетности, так что пятна смещают
ся к полюсам, стремясь в пределе дать простое поле диполя. Поэтому мак
симальные колебания блеска, обусловленные пятнами, следует ожидать у 
звезд, которые близки к полностью конвективным: у них уже большие и 
немногочисленные пятна, но они еще не на слишком высоких широтах, так 
•что вращение звезды еще эффективно модулирует ее блеск. Хотя суше- 
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ствующая теория внутреннего строения звезд не позволяет определить гра- 
• ницу полностью конвективных объектов точнее, чем диапазоном светимости

Mv = 10m7 : 12т7 или диапазоном масс 0.2 : 0.3 М эта концепция в 
в целом согласуется с наблюдениями и дает независимые физические сооб
ражения для объяснения сдвига среднего спектра пятнистых звезд в сто
рону более ранних спектральных классов, дополняющие перечисленные в 
разделе 2.2 соображения, которые были связаны с селекцией наблюдений.

Мюллан обобщил теорию ячеистой конвекции на случай вертикаль
ного магнитном поля и рассчитал модель пятна, в котором весь дефицит 
излучения уносится альвеновскими волнами, возникающими в пятне при 
взаимодействии конвективных движений с магнитным полем [152—154]. 
В рамках этой теории Мюллан построил самосогласованную модель пятна 
на звезде YY Gem: магнитное поле на поверхности около 20 Кгс и несколь
ко миллионов гаусс — на дне конвективной зоны, температура на поверх
ности около 1600°К, а уровень максимальной генерации альвеновских волн 
(который сопоставляется с глубиной депрессии Вилсона на Солнце) состав
ляет около 700 км. Затем Мюллан [155] показал, что поток гидромагнит- 
ных волн, генерируемых в пятне, может служить источником самих вспы
шек. На основе этой гипотезы ему удалось представить некоторые статисти
ческие закономерности вспышечной активности звезд, причем к.п.д. усколь
зающего излучения солнечных и звездных пятен в процессе накопление 
энергии вспышек оказывается одинаковым.

Исходя из солнечно-звездной аналогии, Мюллан [156] полагает, что 
звездные пятна с полем 104-30 Кгс должны быть окружены активными об
ластями с полем 54-10 Кгс, и в рамках этой гипотезы он получает естествен
ное объяснение ряда известных свойств в. з. Во-первых, гидромагнитные 
волны над такой активной областью должны возбуждать хромосферу в 
104-100 раз более плотную, чем на Солнце, что и соответствует наблюде
ниям. Во-вторых, хромосфера над такими областями должна быть в десят
ки и сотни раз ярче, чем невозмущенная хромосфера, так что наблюдаемо“ 
излучение хромосферы звезд есть просто суммарное излучение ее активных 
областей — и это соответствует наблюдениям. А поскольку активные об
ласти хромосферы существуют за счет гидромагнитных волн, энергия ко
торых существенно превосходит энергию акустических волн, то становит
ся понятным обнаруженный Бланко и др. [79] факт, что хромосферная 
эмиссия в. з. на два порядка величины превосходит ожидаемый поток аку
стических волн. В-третьих, в огличие от Солнца, где водородная эмиссия з 
хромосфере контролируется полем излучения, эмиссия водорода гораздо бо
лее плотных хромосфер у более холодных звезд контролируется ударными 
взаимодействиями. Таким образом, появление водородной эмиссии у холод
ных карликов — это свидетельство плотной хромосферы, и становится по
нятной тесная связь Н,-эмиссии и вспышечной активности: сильное поле 
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пятна приводит к вспышкам, а более слабое поле активной области даег 
плотную хромосферу с водородной эмиссией. В-четвертых, из условия под
держания плотной хромосферы гидромагнитными волнами следует, что в 
звездной атмосфере над активной областью и в короне скорость альвенов- 
ских волн должна быть почти такой же, как на Солнце, что дает физиче
ские основания для отождествления близких по времени звездных вспы
шек с явлением симпатических вспышек на Солнце. Наконец, в рамках 
этой гипотезы можно, по-видимому, понять и весьма сложные поляриза
ционные свойства в. з. вне вспышек [157], и некоторые чисто фотометри
ческие особенности вспышек [133].

Не все количественные оценки и частные результаты Мюллана пред
ставляются бесспорными. Естественный объект для проверки его модели 
ячеистой конвекции — это Солнце, и здесь существуют трудности в 
«склейке» с моделями внутреннего строения Солнца вычисленной Мюлла- 
ном конвективной зоны, которая оказывается в 20 раз тоньше, чем рассчи
танная в рамках традиционной теории длины перемешивания [158] 
Сомнительно допущение о пропорциональности размера вспышки общей 
поверхности звезды. Построенная Мюлланом модель пятна неоднозначно 
следует из теории ячеистой конвекции. Тем не менее, основной результат 
исследований Мюллана представляется весьма убедительным: вспышечная 
активность присуща карликовым звездам с сильными магнитными поля
ми, поскольку с такими полями связываются и сами вспышки, и сильная 
хромосфера, и пятна — все основные особенности в. з.

Таким образом, можно утверждать, что в. з. — это магнитные звезды 
малых масс.

Исследования последних лет обнаружили глубокое сходство активно
сти звезд типа ПХ/Кита в солнечной окрестности и в звездных скоплениях: 
в обоих случаях оказались подобны и кривые блеска отдельных вспышек 
[159], и распределения вспышек по светимостям и по энергиям [17, 28], и 
характер малых колебаний блеска вне вспышек [160], и. по-видимому, осо
бенности излучения в радиодиапазоне [62, 161]. Это обстоятельство дает 
основание рассматривать и эволюционные свойства всех в. з. в целом, ис
пользуя обширные звездно-статистические результаты по в. з. в скоплениях 
(см., например, обзоры [162—164]). Попытка с единой точки зрения рас
смотреть основные черты физики и эволюции всех в. з. предпринята в 
[165], но эти результаты выходят за рамки, ограниченные названием на
стоящего обзора.

Выражаю глубокую благодарность А. А. Боярчуку, В. П. Гринину и 
С. А. Каплану, прочитавшим рукопись и сделавшим полезные замечания.
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FLARE ACTIVITY OF THE UV CET-TYPE STARS

R. E. GERSHBERG

The review of different aspects of the flare activity of red dwarf 
stars is given. It contairs 3 sections: flares, the activity out of flares, 
and interpretation of flare observations and physical model of flare 
activity.
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