
UUSflU3>PQr՝4U 
АСТРОФИЗИКА

ТОМ 13 НОЯБРЬ. 1977 ВЫПУСК 4

о ВОЗМОЖНОЙ ЦИКЛИЧНОСТИ ВСПЫШЕЧНОЙ АКТИВНОСТИ ВСПЫ
ХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД В ПЛЕЯДАХ Я. Н. Марж,ян, Г. К. Отнян 561 

ПОЛЯРИЗАЦИОННОЕ ИЗУЧЕНИЕ ТУМАННОСТИ NGC 6618 И ОКРЕСТ
НЫЙ ЗВЕЗД /> А Гтсн-Торн. Н Н. Ныцинников 569

К ТЕОРИИ ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД Н П Гринин. Н Н. Соболев 5Я7 
НОВЫЕ ЭМИССИОННЫЕ ПЕКУЛЯРНЫЕ И ВЗАИМОДЕЙСТВУЮЩИЕ ГА

ЛАКТИКИ ЮЖНОГО НЕВА Т. .W fcpww. /' ЛЕ lierm 605
РА ДИОИЗЛУЧЕНИЕ ТУМАННОСТИ АНДРОМЕДЫ НА ЧАС ГОТЕ 102.5 МГН

К). Н. Нал» дин. Р. Д. Дткесаманг-кий 617
О ПРИРОДЕ ГАЛАКТИК С УЛЬТРАФИОЛЕТОВЫМ КОНТИНУУМОМ 111 
ПОВЕРХНОСТНАЯ ЯРКОСТЬ/МОРФОЛОГИЯ И АКТИВНОСТЬ

Г>. Е. /Маркарян, Дж. /1 Степанян 627 
НЕКОТОРЫЕ ЗАМЕЧАНИЯ ОТНОСИТЕЛЬНО ДИАМЕТРОВ И ЗВЕЗДНЫХ

ВЕЛИЧИН ГАЛАКТИК. ЗАПОДОЗРЕННЫХ В КОМПАКТНОСТИ
Н. Г. Коюшвили 639

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ СРЕДНИХ ПОВЕРХНОСТНЫХ ЯРКОСТЕЙ ГАЛАКТИК 
В СКОПЛЕНИИ В ВОЛОСАХ ВЕРОНИКИ • М. Я. Аракелян 651 

КИНЕТИКА НЕЙТРОНИЗАЦИИ В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМЛГНИЧЕННОМ
ВЕЩЕСТВЕ •• ...............................Г. А. Шульман 657

СВЕРХПЛОТНАЯ ВЫРОЖДЕННАЯ ПЛАЗМА Г С Саакян.Л. Ill Гриюрдн 669 
ПОЗДНИЕ СТАДИИ ЭВОЛЮЦИИ РАССЕЯННЫХ ЗВЕЗДНЫХ ( КОПЛЕ

НИЙ .... ... . . ...... №. Данилов 685
НЕЛИНЕЙНЫЕ БЕГУЩИЕ ВОЛНЫ ЗВЕЗДНОЙ ПЛОТНОСТИ В МОДЕЛИ 

ОДНОРОДНОЙ 7 РЕДЫ с н. Нуритдиноп 697
О КОНВЕКЦИИ В ПЕРИОДИЧЕСКОМ ГРАВИТАЦИОННОМ ПОЛЕ. II

Я. Н. Ива ион 703
О ПРОИСХОЖДЕНИИ ВЫСОКОСКОРОСТНЫХ ОБЛАКОВ HI

Ю. /1. /LJckhhoh 7ll 
ТОРМОЗНАЯ НЕУСТОЙЧИВОСТЬ РЕЛЯТИВИСТСКИХ ЭЛЕКТРОНОВ В

ПЛАЗМЕ .... /1 /{. Акопян. Н Н. Цытович 717

КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ
МЕХАНИЗМ .ВЫЖИВАНИЯ- КОСМИЧЕСКИХ РЕЛЯТИВИСТСКИХ пылинок

Я. С. Еленскии. >1. Я. Суворов 731

ЕРЕВАН



Ь ։Г р ш <} г ш 1| ш Г« I] п [ Ь <} |) ш

Ц. Ц. Ртцшр^тЦ, Зш. R. 4. 1Г. и. 1Л. Мшицшб,

1'. 1Г. 1|п1ц|цп1|, 4« £• 4ипГршрйпиГ1шС (цфашЦпр |иПршц|1р), 

R. Ь. Ишр^шр^ши, I». Ч. ПЬрпприН (ад|и. ’иЦршщф ։пЬци։1|Ш|),

Ч. Ч. ипрп(Ц (<ц|и. (ийрш^рЬ тЬцшЦиц)

Редакционная коллегия
В. А. Амбарцумян (главный редактор). А. А Боярчук. Я Б. Зельдович.

С. А Каплан. И. М Копылов. Б. Е. Маркарян, Л В. Мирзоян (зам главного 
редактора), В В Соболев (зам. главного редактора). Г. М. Тоомасян

■АСТРОФИЗИКА научный журнал, издаваемый Академией наук Армянской 
ССР. Журнал печатает оригинальные статьи по физике звезд, физике гуманностей и 
межзвездной среды, по звездной и внегалактической астрономии, а также статьи по 
областям науки, сопредельным с астрофизикой.

Журнал предназначается для научных работников, аспирантов и студентов старших 
курсов.

Журнал выходит 4 раза в год. цена одного номера I рубль, подписная плата за год 
4 рубля. Подписку можно произвести по всех отделениях Союзпечати, а зл границей 
через агентство «Международная книга». Москва, 200.

<11118'1,113|||Ч|’,1и>-Г| <||ииш1риС ПшБдЬи I,, пер Кгши1шгш(|1[П1*1 I 2и»)1|и«1|шЬ 11112 '(-|։шп։- 
|»]П։Г|Ы,г|| 1рп||Г|1<|. ЛшБцЬир тирадепи! I, |։Г» ГЬшш|«11| йпд<|ш&БЬг шишдЬг||
■)ф<ф1|1иф, Цш&П1|>^1н(>Г>Ьг|| т ։1|мши1п։|шфЬ Л|»#ии|ш|г|1 |ф<||<1риф. 1ии>пди1ри11|ио1р]шБ
I, шиип|шд||ШП1р^Б( |>йр||Ьи ГниЬ ии1Го/шСи||||1<| рГии-
<|Ш||шпСЬг|1

2шСг]1ир Бш|иш1пЬи||шЛ I, <||ш>1и1|шС ш^|ишши|(||։дГ|1г|1, шии]||ГшБ1пБЬг|| I. ршгАг 1|п։г- 
и!,г|1 тиш(|П1|СЬг|| Бии/шг:

2шГ>г]Ьи|> |П1]и I, тЬиГтиГ тшгЬЦшБ I (иНдии/. | Г|ин(и1г|| шгЗЬГБ I. I пп>р|||, рш4ш- 
Гц|ГГ]и1<]|>Г|р 4 птр||| Л,1| иииг1|и> ПииЬиг Рш()шСпГ1)Ш^г4Ь| ({штЬф I, <(1п)Ы^щЬр1։։п>-|1 рпрг 
ршИшй^тБГСЬгпк/, |>и1| шг1П11111шГп1и|Г«п1»/ «1ГЪ< qtllГltllrnr)Гnuյш 1|С||<)ш> <]ПгАш^и1|тр]и1С 4|։- 
*пдп«|. 1Гпи1|«(и1, 200:



АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

ACT РОФИЗИКА __
ТОМ 13 НОЯБРЬ, 1977 ВЫПУСК 4

О ВОЗМОЖНОЙ ЦИКЛИЧНОСТИ ВСПЫШЕЧНОЙ АКТИВНОСТИ 
ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД В ПЛЕЯДАХ

Л. В. МИРЗОЯН, Г. Б. ОГАНЯН
Поступила 30 августа 1977

Показано, что согласно статистике вспышек только половина вероятных членов 
агрегата Плеяды, имеющих низкие светимости, обладала вспышечной активностью в пе
риод всех наблюдений. Для объяснения этого расхождения с представлением об эволю
ционном значении фазы вспыхивающей звезды, через которую проходят все карлико
вые звезды, пред хожены два допущения: о цикличности вспышечной активности и о 
большой дисперсии в продолжительности фазы вспышечной активности у звезд одина
ковой светимости. Приведены некоторые свидетельства в пользу возможной циклично
сти вспышечной активности.

Большое число вспыхивающих звезд в звездном агрегате Плеяды в 
свете представления об эволюционной природе фазы вспышечной актив
ности звезды дали основание В. А. Амбарцумяну [1] заключить, что п этой 
системе все звезды низких светимостей, начиная от визуальной величины 
13.3. должны быть вспыхивающими (эта предельная величина условная и 
была обусловлена величиной известной тогда самой яркой в системе вспы
хивающей звезды).

В дальнейшем, однако, выяснилось, что это заключение в значитель
но»! степени расходится с действительной картиной [2]. А именно, оказалось, 
что среди звезд низких светимостей, являющихся вероятными членами 
скопления Плеяды, по Герцшпрунгу и др. [3], в интервал фотографических 
звездных величин 14.50—16.05 попадают 78 звезд. Из них 31 звезд.» уже 
наблюдалась во вспышках (13 — по одному разу, 10 — по два раза, а 
остальные 8 — по три и больше раз).

Кроме того, используя простую формулу [1. 2]
п?

п«=27; <*>
где пи, п։, и п>— числа вспыхивающих звезд, наблюдавшихся во вспышках. 
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соответственно, по 0, 1 и 2 раза, .можно определить число неизвестных сре
ди них вспыхивающих звезд: пп = 8.

Следовательно, .можно утверждать, что в охваченный наблюдениями пе
риод вспышечной активностью обладали всего 39 звезд из вышеуказанных 
78. На основе этих данных следует считать, что лишь половина вероятных 
членов агрегата Плеяды, имеющих светимости в указанном интервале, обла
дала в период наблюдении способностью показывать фотографически до
ступные вспышки.

Последние наблюдательные данные [4| подтверждают этот резухьтат. 
Из 144 звезд — вероятных по [3| членов системы, имеющих светимости 
в интервале фотографических величин 12.8—16.8, к 1 мая 1976 г. за время 
всех наблюдений только 54 звезды показали вспышки и еще 13 звезд по 
формуле (1) являются неизвестными вспыхивающими. Иначе говоря, око
ло половины вероятных членов системы к этому времени не показали или 
не способны были показать вспышки, доступные для фотографических 
наблюдений.

Изменение пределов взятого интервала светимостей практически не 
меняет указанной доли вспыхивающих звезд среди всех звезд скопления, 
обладающих светимостями в этом интервале. Например, если, как и рань
ше, взять интервал фотографических величин 14.50—16.05, то эта дола 
будет чуть больше половины вероятных членов системы: 41 из 78, причем 
35 звезд уже наблюдались во вспышках, а 6 звезд являются потенциально 
вспыхивающим՛«, по формуле (1).

Таким образом, наблюдения свидетельствуют о том, что только около 
половины звезд, вероятных по [3| членов скопления Плеяды низких све
тимостей, в период всех фотографических наблюдений обладали вспышеч
ной активностью (показывали или могли бы показывать фотографически 
доступные вспышки).

Для объяснения этого результата, расходящегося с заключением о том, 
что все звезды низких светимостей Плеяд являются вспыхивающими, мож
но предложить два взаимно исключающих предположения:

1. Вспышечная активность звезд носит циклический характер типа ак
тивности Солнца: за периодами максимальной вспышечной активности 
следуют периоды сравнительного затишья.

2. Вспыхивающие звезды, имеющие одну и ту же массу (и, по-види- 
мому, также светимость), прекращают свою вспышечную активность в раз
ное время, причем для объяснения указанного расхождения дисперсия этих 
времен прекращения должна быть очень большой.

С целью решения этой альтернативы (выбора между указанными 
двумя предположениями) мы рассмотрели статистику всех зарегистиро
ванных вспышек в области агрегата Плеяды, разделив известные данные 
на две независимые выборки по времени их получения. В первую выборку 
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были включены данные фотографических наблюдений области Плеяд, вы
полненных до 1970 г. (выборка I). а во вторую выборку — данные, полу
ченные после этой даты (выборка Н).

Эффективное время наблюдений (О для обеих выборок приблизитель
но одинаково, хотя выборка I содержит данные, полученные за значитель
но более длительный период (1957—69 гг.), чем выборка II (1970—75 гг.).

Следует отметить, что это разделение осуществлено с учетом всех по
вторных ревизий фотографических наблюдений области Плеяд, в резуль
тате которых было обнаружено значительное число новых вспыхивающих 
звезд и повторных вспышек ранее известных вспыхивающих звезд.

Данные, представленные в табл. 1. характеризуют выборки I и II:
— число звезд, наблюдавшихся в к вспышках за соответствующий пе

риод времени, а п— число всех вспыхивающих звезд, обнаруженных в этот 
период. Естественным образом считалось, что выборка II полностью неза
висима от выборки I, то есть относящиеся к ней данные получены в пред
положении отсутствия данных выборки I.

Таблица 1

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ВСПЫХИВАЮЩИХ 
ЗВЕЗД В АГРЕГАТЕ ПЛЕЯДЫ ДО И 

ПОСЛЕ 1970 Г.

к
пк

1
(Г 13741')

II 
(/= 1238й)

1 151 240

2 64 42
3 21 26

4 16 10
5 6 11

>6 12 5

п 270 334

Для обеих выборок мы определили числа известных вспыхивающих 
лвезд и сопоставили их с числами вероятных членов агрегата Плеяды [31 
(табл. 2). Числа известных вспыхивающих звезд для выборок I и II при
близительно одинаковы. Кроме того, оценки доли вспыхивающих звезд 
среди вероятных членов, полученные с использованием формулы (1), под
тверждают вывод о том, что около половины вероятных членов агрегата 
Плеяды являются вспыхивающими.
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Одинаковое число вспыхивающих звезд среди вероятных членов систе
мы для выборок I и II находится в согласии с обоими высказанными выше 
предположен и ям и.

Таблица 2 
ЧИСЛО ИЗВЕСТНЫХ ВСПЫХИВАЮ
ЩИХ ЗВЕЗД СРЕДИ ВЕРОЯТНЫХ ПО 
|3| ЧЛЕНОВ АГРЕГАТА ПЛЕЯДЫ ДО И 

ПОСЛЕ 1^70 Г.

П1р»
Все 

члены

Из них известные 
вспыхивающие

1 II

12.80 16 80 144 42 38
14 50 16.05 78 28 27

Действительно, при справедливости предположения о существующей 
большой дисперсии времен прекращения вспышечной активности у вспы
хивающих звезд, имеющих одинаковую массу, мы должны считать, что 
состав совокупности вспыхивающих звезд, составляющих около половины 
всех звезд низких светимостей в системе Плеяды, остается почти неизмен
ным во времени. А в случае цикличности вспышечной активности следует 
допустить, что хотя состав совокупности вспыхивающих звезд в системе, 
из-за циклического характера вспышечной активности, со временем меня
ется, однако число звезд в этом множестве остается приблизительно по
стоянным.

Следовательно, поскольку состав наших выборок должен быть разным 
или одинаковым при справедливости того или другого нашего предполо
жения. то данные, относящиеся к нашим выборкам I и II. можно исполь
зовать для выбора между ними следующим образом.

Теоретически ожидаемое число вспыхивающих звезд, показавших по 
к вспышек в двух, равных по продолжительности, интервалах времени I, 
равно* 

где Л/— общее число вспыхивающих звезд в системе принято одинаковым 
для обеих выборок, V — средняя частота вспышек, а / — продолжитель
ность всех фотографических наблюдений системы.

♦ Эта и последующая формула (3) дают, о действительности, математическое ожи
дание соответствующих чисел, в пуассоновском приближении, что вполне допустимо при 
представлении распределения вспышек во времени для каждой отдельной вспыхиваю
щей звезды [2].
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С другой стороны, число п2к звезд, наблюдавшихся в 2к вспышках в 
период всех наблюдений, то есть в оба периода, определится выражением

(2^)Д
п,. = IVе ---------- • (3)

где принято, чго полное число вспыхивающих звезд равно, по-прежнему, 
/V, а продолжительность всех наблюдений составляет 2/.

Из выражений (2) и (3) получим отношение

пк 124)!
2“Ш! ՛ (4)

Вычислив по формуле (4) отношение Л4/ли для различных к мы мо- 
жем затем сравнить его с соответствующим отношением, определенным из 
наблюдений, охваченных нашими выборками I и II. В случае цикличности 
вспышечной активности наблюденные значения этого отношения должны 
быть систематически меньше, чем теоретические.

В табл. 3 приведены значения отношения пк!п2к, вычисленные по фор
муле (4) и определенные из наблюдений.

Таблица 3 
ОТНОШЕНИЕ ЧИСЛА ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД, ПО
КАЗАВШИХ ПО к ВСПЫШЕК ДО И ПОСЛЕ 1970 Г., К 
ЧИСЛУ ЗВЕЗД. ПОКАЗАВШИХ 2к ВСПЫШЕК ЗА ВРЕМЯ 

ВСЕХ НАБЛЮДЕНИЙ

к пк!п1к

Набл. Выч.

1 0.41 0.50

2 0.29 0.38
3 0.17 0.31
4 0.20 0.27
5 0.17 0.25
6 0 0.23

Сравнение теоретических и наблюденных значений отношения пк/п2к 
показывает, что для всех к теоретически ожидаемое отношение больше на
блюденного. Это означает, что распределение вспышек во времени нс оди
наково для выборок I и II, то есть наблюдения свидетельствуют в пользу 
нашего предположения о цикличности вспышечной активности.
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В пользу цикличности вспышечной активности можно рассматривать 
н табл. 4, в которой представлены данные о вспышках, обнаруженных у

Тиблииа 4
ЗАРЕГИСТРИРОВАННЫЕ ВСПЫШКИ У НЕКОТОРЫХ ВСПЫХИВАЮЩИХ 

ЗВЕЗД ПЛЕЯД ДО И ПОСЛЕ 1970 Г._

№ Н II |3|
1 II

"'и п п Дти

8 357 14.9 8 1.0. 2.0, >0.5.
0.9Р„ 0.8. 0.6.
1.0, 1.2^

1 2.2

15 17.9 5 3.0, 2.5р(. 3.5ру,
2.7. З.бр»

1 3.0

40 18.0 6 >3.0. 3.5р„ 4.0 1 >2.0

1.0„. 2.5, 1.0т

62 17.0 4 3.2, 1.7. 1.3.

2.1р«

0

105 16.4 1 2.5„ 6 4.5р,. 0.9. 1.3,
1.0, 10. 3.8

108 14.8 4 1.3. 0.7. 1.5М, 
1.3

0

143 17.5 1 2.3р, 5 3.6, 1.9р„ 3.8
2.5. 3.0

149 146 15.6 4 0.6. 0.5. 0.5.

3.0

0

180 17.1 5 2.1рГ. 3.1Р։. 5.5.
2.3. 2.7

1 1.7

201 18.5 5 5.2РГ. 3.0. 3.5.
3.2, 3.8

0

244 1128 15.4 0 4 0.7р։. 0.5. 0.6
1.6

245 18.4 1 1.2рх 5 2.0р,. 1.6р,. 0.8м.

1.8,,. 1.8

257 18.6 0 5 3.8. 1.9м, 2 4р,
2.2ру, 2.1 ру

326 13.4 0 7 3.0, 4.2. 2.9.
4.5. 2.4„. 2.1,4.
5.7

335 1321 16.2 1 1.0 5 1.3. 2.2. 2.0.

1 Ору. 10р։

467 16.6 0 5 1.5. 2.7. 4.1
2.0, 3.0
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16 наиболее интересных, с рассматриваемой точки зрения, вспыхивающих 
звезд области Плеяд (л — число зарегистрированных вспышек, а Лп1у — 
их ультрафиолетовые амплитуды). У четырех из них (№ 62. 108. 149 и 
201) в первый период наблюдались по 4—5 вспышек, а во второй период — 
ни одной. Наоборот, у вспыхивающих звезд № 244. 257. 326 и 467. неиз
вестных в первый период, во втором периоде наблюдались, соответственно. 
4. 5. 7 и 5 вспышек. У остальных звезд в один из периодов обнаружены 
всего по одной вспышке, а в другой период — от 5 до 8 вспышек.

Конечно, такие случаи могут ожидаться и в случае неизменности 
вспышечной активности, то есть когда распределение вспышек во времени 
является равномерным. Однако систематическое превышение наблюденного 
числа таких случаев над ожидаемым числом может служить решающим 
свидетельством в пользу предположения о цикличности вспышечной актив
ности. Например, математическое ожидание случая, когда мы наблюдаем 
восемь вспышек в один период и только одну единственную вспышку г» дру
гой период — случай (8.1) — равно 1/15, но мы наблюдаем один такой слу
чай: математическое ожидание случаев (7.0) и (5.0) равно, соответствен
но. 0.1 и 1, однако мы наблюдаем 1 и 3 таких случаев и т. д.

Интересно отметить, что общее число зарегистрированных вспышек 
у этих звезд в эти периоды практически одинаково (соответственно. 45 и 
46). При гипотезе независимости вероятности вспышек от времени (рав
номерное случайное распределение) такие случаи были бы очень малове
роятны.

Таким образом, следует, по-вндимому, считать, что средн вероятных 
по Герцшпрунгу и др. [31 членов Плеяд около половины не показывают 
или не способны показать вспышки нс потому, что они прекратили вспы
шечную активность, а лишь потому, что наши наблюдения охватывают раз
ные периоды их вспышечной активности.

Авторы выражают глубокую благодарность В. А. Амбарцумяну зл 
ценное обсуждение настоящей работы.

Бюраканская астрмфнзнческия 
обсерватория

ON THE POSSIBLE CYCLIC RECURRENCE OF FLARE ACTIVITY 
OF FLARE STARS IN THE PLEIADES

L. V MIRZOYAN, G В OHANIAN

It is shown that according to statistics of flares only half of 
the probable members of the Pleiades aggregate of luminosities pos
sessed flare activity during all observations. For an explanation 
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of this discrepancy with the idea on evolutionary meaning of the 
phase of flare stars, across which all dwarf stars pass, two assumptions 
are suggested: on cyclic recurrence of flare activity and on the large 
dispersion in the duration of the flare activity phase in the life of the 
stars of the same luminosity. Some evidence in favour ol the possible՛ 
cyclic recurrence of flare activity is presented.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 НОЯБРЬ, 1477 ВЫПУСК 4

ПОЛЯРИЗАЦИОННОЕ ИЗУЧЕНИЕ ТУМАННОСТИ NGC 6618 
И ОКРЕСТНЫХ ЗВЕЗД

В А. ГАГЕН-ТОРП. Н В ВОЩИННИКОВ 
Поступилл 29 ноября 1976 

Пересмотрснл 10 сентября 1977

Прнподятся результаты поляриметрических наблюдений шести областей в туман
ности и двадцати шести окрестных звезд. При нлблюденнях туманности использовались 
пять фильтров. тр1 из которых центрированы на эмиссионные линии, а два на «частки 
спектра, свободные от линий. Большая часть звезд наблюдалась без фильтров, но дли 
двух звезд была найдена зависимость поляризации от длины волны, не отличающаяся 
от таковой для межзвездной поляризации. В туманности же для всех областей степень 
поляризации п непрерывном спектре выше, чем в эмиссионных линиях. Это определенна 
указывает ил присутствие в излучении туманности собственном поляризации. Определе
ние илраметров межзвездной поляризации с помощью наблюдений окрестных звезд мо
жет быть сделано более или менее уверенно только для западных областей туманности. 
Эти параметры совпадают с параметрами, наблюдаемыми для эмиссионных линии Показа
но. что появление собственной поляризации в непрерывном спектре обусловлено рас- 
։ сяннем на пыли излучения звезд, расположенных в районе темного залива.

1. Введение. Туманность NGC 6618 (М 17 или Омега) — одна из наи
более ярких и известных диффузных туманностей. Она представляет собой 
сложный газово-пылевой комплекс. Из многочисленных наблюдений на
дежно установлена тепловая природа ее радиоизлучения [1]. Наиболее 
яркая в радиоднапазоне западная часть туманности экранируется мощным 
пылевым облаком, вероятно, связанным с туманностью. Поглощение в нем 
в видимой части спектра достигает семи звездных величин [2].

Тепловая природа радиоизлучения NGC 6618 позволяет считать, что 
свечение туманности возбуждается ультрафиолетовым излучением горя
чих звезд, как это имеет место в обычных диффузных и планетарных ту
манностях. Согласно оценке, сделанной в работе [31. светимость всего ком
плекса NGC 6618 составляет 5.6X10® L-, и для возбуждения свечения 
необходимо 5—10 звезд спектрального класса 05. Однако до сих пор воз
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буждающие звезды не найдены. Обычно предполагается, что они находят
ся в западной части туманности и скрыты пылевым облаком. Но Ю. И. 
Глушков [41 отмечает, что газ сильнее ионизован не в западной, а в восточ
ной части туманности, и это еще больше запутывает вопрос о возбуждаю
щих звездах.

В последние годы было найдено, что туманность NGC 6618 является 
одной из наиболее ярких Н II областей в инфракрасном (ПК) диапазоне 
длин волн [3, 51. Клейнман [51 отмечает детальное совпадение изофот в 
ПК области спектра на 10 лгк.м и в радиодиапазоие на 2 с .и и 11 c.w и заклю
чает. что. по крайней мере, в западной части туманности пыль (ответствен
ная за ПК излучение) и газ (ответственный за радиоизлучение) перемеша
ны. Вопрос об источниках нагрева пыли до сих пор не получил удовлетво
рительного решения.

Неоднократно отмечалось, что в видимой области непрерывный спектр 
NGC 6618 весьма силен [6—9|. Для его объяснения предлагали и синхро
тронное [71 и двухфотонное [8] излучение, а также рассеяние на пы левых- 
частицах внутри туманности [91.

Выяснению некоторых спорных вопросов (в частности природы не
прерывного спектра) могли бы помочь поляризационные наблюдения ту
манности и окрестных звезд. Такие наблюдения были начаты в Астроно
мической обсерватории Ленинградского университета по предложению 
проф. В. А. Домбровского еще в 1965 г. К тому времени уже были выпол
нены три работы по обнаружению и исследованию поляризации излу
чения туманности NGC 6618 [7. 10. 111. Основные результаты этих работ 
собраны в табл. 1. Там же приведены результаты опубликованной в 1967 
работы [12]. В последовательных столбцах таблицы даются: авторы 
работы: использованная ими методика наблюдений: размер площадок, вы
бранных для измерения поляризации: диапазон длин волн, в котором про
водилось исследование: среднее по туманности значение степени поляри
зации: среднее значение направления преимущественных колебаний элек
трического вектора (при усреднении данных работ [7. 121 были взяты 
только наблюдения, выполненные без фильтров). Подобное усреднение 
имеет смысл, поскольку направление поляризации во всех работах найдено 
примерно постоянным, а изменения степени поляризации по туманности не 
очень велики. В трех случаях результаты получаются достаточно близкими 
(р^5°0, 175 ). В работах [7, 121 отмечено, что степень поляриза
ции больше в западной части туманности.

Поскольку плоскость преимущественных колебаний сохраняется при
мерно одинаковой для всех участков туманности, в работах [6. 81 была 
выдвинута гипотеза о межзвездном происхождении наблюдаемой поляри
зации. Эта гипотеза не может, однако, объяснить найденного для двух об
ластей в туманности уменьшения степени поляризации в спектральном 
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участке, включающем эмиссионные линии в районе Н [7]. Автор [71 де
лает предварительное заключение о том, что поляризованным является 
лишь непрерывное излучение туманности и. обращая внимание на нера
диальный характер поляризации, выдвигает гипотезу о присутствии в ту
манности синхротронного излучения. В дальнейшем Н. М. Шаховской и 
П. В. Щеглов [12] повторили наблюдения туманности Омега с интерфе
ренционным фильтром, выделяющим область линий Н-, N, и N .. и 
нашли, что степень поляризации в этом участке спектра не меньше, чем в 
соседнем участке непрерывного спектра.

Таблица 1 
ОСНОВНЫЕ ДАННЫЕ ПОЛЯРИМЕТРИЧЕСКОГО ИССЛЕДОВАНИЯ 

ТУМАННОСТИ NGC 661«

Авторы Методика ■ А/. А '’<»• •/. ч,-
Домбровский |7| Фотоэлсктр. 120; 240 зооо: бооо 4.5 179
Рожковский
Джлкуиювп |10| Фотограф. 27 40оо : бзоо 5.0 174

Хачикин [11 ] Фотограф. 11.4 • 11.4 36004 5000 18 31
Шаховской
Щеглов [12| Фотоалсктр. 18.5: 46 32004-6000 ь.2 169

Поскольку результаты работ [7] и [ 12] отчасти противоречат друг 
Другу, мы в своих наблюдениях туманности обратили особое внимание на 
изучение зависимости поляризации от длины волны. Кроме того было ре
шено провести более тщательное, чем это было сделано в [7], изучение по
ляризации для звезд, находящихся в окрестностях туманности, с целью 
определения межзвездной поляризации в области NGC 6618.

2. Наблюдения и результаты. Все наблюдения туманности и окрестных 
звезд получены на телескопе АЗТ-14 (D = 480 .м.м) Бюраканской станции 
АО ЛГУ с астрофотометром АФМ-6 [ 13] в течение пяти наблюдате\ьных 
сезонов (1965—66. 1968, 1972 и 1976 гг.). Естественно, что за это время 
и аппаратура и методика наблюдении претерпели некоторые изменения 
В частности, в 1967 г. использовавшийся ранее фотоумножитель ФЭУ-64 
с сурьмяно-цезневым катодом (область чувствительности 30004-6500 Л. 
'»фф. ~ 0.46 -ик.ч при наблюдениях без фильтров) был заменен фотоумножи
телем ФЭУ-79 с мультищелочным катодом (Ал 30004-8500 А, 
Л»ФФ ~ 0.51 л։к.ч). Это позволило нам выполнить наблюдения в красной об
ласти спектра.

Основу нашей методики наблюдений составляет сравнение потоков от 
объекта при быстрой перекидке анализатора на 90° [13]. При этом в 
1965—68 гг. такое сравнение делалось для десяти положений исходного 
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угла а (0°. 20°, . . . 180°) и параметры поляризации находились из реше
ния избыточной системы уравнений

—*1 р pcos2(a-a0), х = (Г. 20 ,..., 180.
Л։.9и * П>

В 1972—76 гг. мы определяли р0 и pi:, и использовали формулы Пнккс- 
ринга. Инструментальная поляризация (никогда не превышавшая 0.5%) 
определялась по наблюдениям стандартных звезд с нулевой поляризацией: 
для нахождения нуль-пункга отсчета углов наблюдались стандартные 
звезды с большой поляризацией.

Все наблюдения туманности выполнены с диафрагмой 54°. При наблю
дениях звезд, как правило, использовалась диафрагма диаметром 26", а 
для звезд, расположенных близко к туманности, диафрагмы 13" и 18". На
блюдения объекта всегда сопровождались наблюдениями фона неба, поля
ризация излучения которого была, как правило, значительной в связи с 
большим зенитным расстоянием области и подсветкой от Араратской до
лины.

Рис. 1. Кривые реакции аппаратуры для использованных фильтров.

Относительные кривые реакции для набора фильтров, использовав
шихся при наблюдениях, приведены на рис. 1. Там же указано положение 
попадаюшнх в полосы пропускания основных эмиссионных линий и бальме
ровского континуума. Полосы В, V и R — стандартные полосы системы 
Джонсона, полоса U — несколько уже стандартной, но имеет примерно то 
же значение • Она пропускает излучение бальмеровского континуума 
и линии < 3727 [ОН], которая приходится примерно на середину полосы. 
Фильтр Hj, с которым выполнено всего два наблюдения 1965 г., захваты
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вает область эмиссионных линий Ни, N, и N2; фильтр Н* центрирован 
на линии Н, и |N II| п 6548. 6584 А. Наконец, красный фильтр КС-17 не 
пропускает излучение этих эмиссионных линии. Таким образом, можно 
считать, что наблюдения в фильтрах V и КС-17 относятся, в основном. к 
непрерывному спектру, а наблюдения в фильтрах U, Н- и Н, — к эмис
сионным линиям (и бальмеровскому континууму).

Результаты наблюдений приведены в табл. 2 (наблюдения туманно
сти и звезд, выполненные с фильтрами) и табл. 3 (наблюдения звезд, вы
полненные без фильтра). Первый столбец табл. 2 дает либо обозначение л 
положение области в туманности, либо номер звезды, совпадающий с er 
номером в табл. 3; второй — дату наблюдения; третий — использованный 
фильтр; четвертый и пятый — параметры поляризации и их среднеквадра
тичные ошибки: шестой — отношение потока от туманности к потоку от 
фона неба; седьмой — примечания. Отметим, что в тех случаях, когда име
ется несколько наблюдений области с одним и тем же фильтром, отдельные 
наблюдения, полученные даже в разные сезоны, достаточно хорошо согла
суются друг с другом.

В табл. 3 первый столбец дает номер звезды в порядке увеличения 
прямого восхождения (для отождествления см. рис. 4). значок О ука
зывает на наличие примечания в конце таблицы; второй — номер звезды 
по каталогу BD; третий и четвертый — найденные нами параметры поля
ризации (для нескольких звезд приведены данные, взятые из литерату 
ры). Ошибки в определении степени поляризации составляют, как прави
ло, 0.2% и достигают 0.5% лишь для самых слабых звезд, ошибки в опре
делении угла составляют несколько градусов.

Нами выполнены также фотометрические U, В, V наблюдения для 
десяти звезд области. Использовалась та же аппаратура, что и при наблю
дениях поляризации. Найденные нами величины V и показатели цвет» 
В—V для этих звезд приведены в шестом и седьмом столбцах табл. 3. Они 
набраны курсивом.

3. Обсуждение результатов наблюдений, а). Непосредственное рас
смотрение табл 2 позволяет сразу же сделать несколько заключении. 
Во-первых, наши наблюдения подтверждают высокую регулярность в на
правлении поляризации в туманности. Среднее по всем наблюдениям зна
чение позиционного угла плоскости преимущественных колебаний состав
ляет 178’ со среднеквадратичным уклонением всего dz 2°. Результаты по
ляризационных наблюдений в одном из фильтров (V) представлены гра
фически обычным способом на рис. 2 (сплошные линии). На нем нанесены 
контуры наиболее яркой в оптике части туманности, а также звезды в обла
сти темного залива. Кружки дают размеры и расположение измеренных 
площадок туманности. Регулярность направления поляризации хорошо за
метна. Видно также, что степень поляризации в среднем выше в западной
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Таблица 2
РЕЗУЛЬТАТЫ ПОЛЯРИЗАЦИОННЫХ НАБЛЮДЕНИЙ ТУМАННОСТИ И 

ВЫПОЛНЕННЫХ С ФИЛЬТРАМИ НАБЛЮДЕНИЙ ЗВЕЗД

Область туман
ности или но

мер звезды
Дата 

наблюдения Фильтр Р±’,. ”. . ’.±4« ° п.,в Примечании
пфом

1 2 3 4 5 6 7

А 1/ 2.9.1972 и 3.2±1.2 11 ±10 0.4
18Ь!7’76 20 21.9.1965 н» 2.7«±0.8 34« - 8 2.8 Неуверен, учет 

инет, поляризации

16 10 4 30.6 1.7.1965 V 6.810.7 172 3 1.3
20,21.9.1968 V 6.О2 0.9 1721 4 0.6

26 27.7.1968 Н. 4.310.5 178 3 12.2

20/21.9.1968 н. 3.610.3 3±2 6.9

8 9.8.1972 КС-17 5.910.5 179 - 2 1.6

В 6 7.8.1972 и 3.1 4 1.5 169 14 0.8
։---18,'17”74 23,24.9.1^65 Нз 4.0« ±0.8 8« • 6 2.6 Неуверен, учет 

инет, поляризации

Ъ 16 13 9 30.6 1.7.1965 V 6.6 0.4 10 2 1.3

1 2.7.1965 V 8.0 0.6 177 • 2 1.3

31.7 1 8 1968 V 6.8 0.7 14±3 0.6

22 23.7.1968 н։ 4.710.5 о±з 13.5

28/29.9.1968 н, 4.0 0.7 178 1 5 3.0 Луна
7 8.8 1972 КС-17 5.5 0.6 313 1.5

С 2 3.9.1972 и 3.8x0.9 174±7 1.8
։ 18''|7”94 29 30.6.1965 V 3.2 0.3 162 3 7.5

։֊ -1642 0 26/27.9.1968 V 6.0: ±0.7 176«±3 0.9 Плохая прозрачн.

21/22.7.1968 н, з.1±о.з 1641 3 21 5

30.9,1.10.1968 н. 2.5:0 2 159±2 4.0 Луна
9/10.8.1972 КС-17 4.8 0.2 17311 2.1

0 14/15.8.1972 и 3.710.4 16513 2.2
а И^в’ОЗ 29/30.6.1965 V 3.0-0.4 51 4 3.3

6=—1642 7 2829.7.1965 V З.ОтО.6 4 6 3.3

21 22.9.1968 V 4.410.5 173 ±3 1.0

27,28.7 1968 Нт 2.6 0.3 1641 3 10.0

21 22.9,1968 н. 4.2±0.5 169 . 3 7.4

30.9 1.10.1968 Нт 2.8 ±0.7 17517 1.9 Луна
8/9.8.1972 КС-17 3.9 0.7 176 5 1.4

Е 3/4.8.1972 и 3.8‘ 1.1 179 8 2.4
а 181՝18”10 7 8.8.1972 V 8 4 0.6 167 2 0.5
1- -16’13 6 17/18.8.1976 R 3.8 0.6 179 5 1 5

3/4.8.1972 КС-17 7.4.10.5 169 2 1.4
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Таблица 2 (продолжение)

1 2 3 4 3 6 7

г 20/21.8.1976 и 2.3±1.8 15 ±22 0.7
« 18Ь18”20 29 30.6.1965 V 4.0 0.8 18 6 1.1
& 1ь 139 24 25.7.1965 V 3.8 0.5 171 4 1.3

21^22.7.1968 н, 2.5 • 0.7 5 9 5.5
6'7.9.1972 КС-17 2.9 1.3 165 12 0.5

Звезда М» 9 21 22.8.1976 и 5.2 ±0.4 178 2
3 4.9.1976 в 5.8 0.3 172 2

15/16.9.1968 V 5.8 0.3 171-1

15/16.9.1968 н, 5.2-0.6 171 ±3
14/15.8.1972 КС-17 5.1 0.3 11±2

Звезда № 22 14/15.9.1968 V 1.5±0.2 20±4

14/15.9.1968 н, 1.8 0.2 16 ±3

Звезда № 23 4/5.8.1972 и 3.8 0 6 15 .5

5/6.8.1972 в 4.6-0.2 14±1
13/14.9.1968 V 4.5 0.2 11±2
13/14.9.1968 н, 4.0±0.2 15x2
5/6.8.1972 КС-17 4.0 0.1 П±1

части туманности, хотя нами найдена одна область на северо-востоке (Е) 
с высокой поляризацией. Она расположена на самой границе туманности * 
районе ионизационного фронта [19].

Рис. 2. Наблюдаемая (сплошяые линии) и собственная (пунктирные) поляризация 
излучения туманности в полосе V.
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Наконец, из рассмотрения табл. 2 видно, что степень поляризации за
метно больше при наблюдениях с фильтрами, нс пропускающими излуче
ние эмиссионных линий. Рис. 3, на котором представлена нормированная 
зависимость степени поляризации от длины волны, иллюстрирует это об
стоятельство. Правда, данные в фильтре Н.< несколько неуверенные, з 
ошибки наблюдений с фильтром и относительно велики. Но наблюдения 
с фильтром Нч, обладающие достаточно высокой точностью, всегда даю- 
степень поляризации, существенно меньшую, чем наблюдения с фильтрами

Рис. 3. Нормированные зависимости степени поляризации от длины волны.

V и КС-17. Это не есть инструментальный эффект, поскольку инструмен
тальная поляризация с фильтром Н« определялась не менее тщательно, 
чем с другими фильтрами. Кроме того мы специально выполнили наблюде
ния звезд №9 и №23 с этим фильтром, причем несколько раз в одну и ту 
же ночь эти звезды (так же. как и некоторые области туманности) наблю
дались и с фильтром Уис фильтром Нэ. Зависимость />(*•)//>( И Для 
звезд также представлена на рис. 3. Видно, что она совершенно не похожа 
на таковую для туманности, но вполне хорошо согласуется со средней за
висимостью р ()•) для межзвездной поляризации, так что в области гуман
ности нет никаких аномалий в зависимости межзвездной поляризации от 
длины волны. Для звезды № 23 наши результаты определения />(>•) хоро
шо согласуются с данными работы [20], в которой обычная для межзвезд
ной зависимость р (>) получена я для звезды № 22.

Таким образом, измеренная нами поляризация излучения туманности 
Омега не может быть чисго межзвездной. С другой стороны, сущее твова- 
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мне межзвездной поляризации в направлении туманности не вызывает 
сомнения и се влияние надо учесть. Обычно исключение межзвездной по
ляризации делается с использованием сведений об окрестных звездах, к 
изучению которых мы и перейдем.

б) . Данные о поляризации света звезд в окрестностях туманности 
Омега, собранные в табл. 3, представлены графически на рис. 4. Рассмотре
ние этого рисунка вселяет серьезные сомнения в возможность определения 
параметров межзвездной поляризации для туманности по окрестным 
звездам. Действительно, в области диаметром всего в полградуса встреча
ются звезды с большой степенью поляризации и прямо противоположны
ми направлениями. Ясно, что необходимо тщательное изучение простран
ственного расположения звезд и их связи с туманностью.

Необходимые сведения о звездах собраны в пятом-седьмом столбцах 
табл. 3. Спетральные классы взяты, главным образом, из работ [16. 181 (в 
случае противоречия предпочтение отдавалось более поздней работе [16|). 
Для пяти звезд, являющихся, согласно [21] ОВ звездами, спектральные 
классы определены О- методом по результатам и, В, V наблюдений, по
лученным в АО ЛГУ. Эти данные заключены в квадратные скобки. Опре
деленные тем ж? способом спектральные классы других звезд, для которых 
у нас выполнена I), В, V фотометрия, оказались в хорошем согласии : при
веденными в табл. 3. 
2—1264
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ДАННЫЕ О ЗВЕЗДАХ В ОКРЕСТНОСТЯХ NGC 6618
Таблица 3

Номер 
зиеэды BD Р‘ *'• I’- Sp V В—V Av Г. ПС г Av

1° ֊16 4811 <0.2 — Е5 9.34 0.55 0.49 по <0.008

2° ֊16 4812 0.8 101 B5V 9.38 0.24 1.47 600 0.012
3 0.3 145 В5 (П.56) (0.49) 2 34 1100 0 003
4* -16 4816 <0.1 К2 9.72 1.62 т- — —

5 1.8 168 08 (11.361 (1.21) 5.46 1500 0.007

6 12.1 174 05 (13.57) (2.55) 10.12 1100 0.026
Т -16 4817 0.6 4 B9V 10.69 0.13 0.70 790 0.019
8 7.2 13 05 11.29 1.11 5.08 2300 0.031

9° ֊16 4818 5.4 176 BIVp 9 92 0.72 3.64 930 0.033

10* — 16'4821 0.4 6 ко (9.73) (1.26) >=

11 16'4823 0.9 74 G0V (10.21) (0.82) 0.84 00 0.024
12 2.5 45 В2 10 95 0.45 2.48 1550 0.022

13 1.8 76 ВО 10.68 0.56 3.01 2240 0.013

14е ֊16 4826 3.3 62 05 9.89 0.76 3.85 2140 0 019-
15 3.0 45 |В2| Н. 65 0.56 2.87 1820 0.023
16’ -16 4827 0.2 52 АО 9.91 0.22 0.84 420 0 005
17 5.6 91 |В1) 10.88 0.65 3.25 1700 0.038
18 16 4828 <0.2 — B8V 9.28 0.19 1.08 440 0.004

19* 4.1 66 |В2| 11.81 0.88 3.99 1150 0.023
20 1.4 85 Е0 (11.50) (0.69) 1.40 300 0.022

21 1.9 34 |В0| 11.97 0.62 3.22 3900 0.013

22* -16 4829 2.2 17 В91а 8.29 1.60 5.70 890 0.008

23° -16 4830 4.3 13 В81а 8.46 1.39 5.00 1350 0.019

24° ֊16 4832 0.6 93 В5 (9.82) (0.36) 1.89 6(М) 0.007

25 — 16е 4834 2.8 62 IB1I 9.77 0.57 2.98 1150 0.031

26’ - 16 4836 0.4 51 8ко+а 7.9 — — —

Примечакия к таблице 3

1 — поляризационные данные на |7|; 2 — р 0.9%, % — 80՜ |7|, р 0.9 %, 
0,-76° |14|: 4 ֊ р < 0.2 % |7|; 7 — р < 0.2 % |7J; 9-V 10*? 10. B-V + 

• 0m80 |J6j; 10 — поляризационные данные из |7|: 14 — фотометрические данные из 
|17|; 16֊ V 10"’С0, В֊ V^4֊0m23 [16J; 18 поляризационные данные из |7|. 
19 — р — 4.9 % 0.7 ° о. ’о 62' ± 4° (наши наблюдения с фильтром V); 22 — поля
ризационные данные — среднее из работ (7. 14. 15|. фотометрические — из |14|; 23 — 
р - 45 %. Л. «= И (срсд1се из работ |7. 14. 15)). V 8т41. В—V + 1т 46 |14|: 
24 ֊ 4 отом« тричссмие данные из |18|; 26— звездная величина по HD.
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Основная часть данных шестого и седьмого столбцов табл. 3 (помимо 
наших определений, выделенных курсивом) взята из работы [ 161. Если 
использовался другой источник, это оговорено в примечаниях. Фотографи
ческие данные заключены в круглые скобки.

В восьмом столбце приводится найденное нами полное визуальное 
поглощение. При этом для получения цветовых избытков мы пользовались 
общепринятой шкалой нормальных цветов, а для перехода к полному погло
щению приняли R = 3.5. Хотя в среднем для межзвездной среды R 3.3 
[22]. в районах молодых скоплений и диффузных туманностей возможны 
уклонения в сторону больших значений R. Мы не нашли кривой меж
звездного покраснения для области NGC 6618 и поэтому воспользовались 
данными Джонсона [23], у которого имеются соответствующие кривые для 
NGC 6611 и NGC 6530, расположенных недалеко от туманности Омега. 
Средняя для этих скоплений кривая дает R = 3.5. Близкое к этому значе
ние получено и для областей в Скорпионе и Змееносце [23]. Надо заме
тить. что в литературе имеются сведения об определении R в области 
XGC 6618. В работах [24. 251 найдено, что R ~ 4.3. С другой стороны, 
если использовать найденную в [26] связь между R и длиной волны, на 
которой межзвездная поляризация максимальна, и взять данные о р(') 
для звезд №№ 9. 22 и 23. то получается R Ä? 2.7. В среднем опять полу
чаем R Ä# 3.5. так что это значение нам кажется наиболее обоснованным.

Затем были определены расстояния до звезд (девятый столбец 
табл. 3). В тех случаях, когда класс светимости неизвестен, считалось, что 
звезда принадлежит главной последовательности. Относительно звезды 
№ 6 имеются указания, что она нс одиночная, поэтому мы уменьши\н для 
нее Mv на 0'75, считая, что она двойная [5]. Для трех звезд, для кото
рых имеются дополнительные фотоэлектрические определения блеска и 
цветов (они приведены в примечаниях), брались средние значения.

Наконец, в последнем столбце табл. 3 приведено отношение степени 
поляризации (в звездных величинах) к поглощению, которое характеризует 
поляризующую способность межзвездной среды. Поляризующая способ
ность, как видно, гораздо меньше максимально возможной.

Рис. 5 даст зависимость поглощения от расстояния. Для звезд, нахо
дящихся в картинной плоскости рядом, использованы одни и те же значки 
(звезды, расположенные поодиночке, обозначены квадратиками). Видно, 
что до расстояния 0.9 кпе поглощение нарастает линейно, достигая здесь 
значения Ау~20. Затем в области 0.9—1.5 кпе поглощение резко 
возрастает, особенно для звезд, расположеных непосредственно около ту
манности. Плотность ранних звезд здесь явно повышена. По-видимому, это 
и есть газово-пылевой комплекс, в который входит туманность Омега. Рас
стояние до него можно принять равным 1.2 кпе. Учитывая неточность в 
определении расстояний и поглощения, можно считать, что звезды, для ко



580 В А. ГАГЕН ТОРИ. Н В. ВОЩИННИКОВ

торых найденное нами расстояние заключено в пределах 0.9—1.6 кпс, яв
ляются возможными кандидатами в возбуждающие звезды. Это звезды 
№ 3. 5, 6. 9, 12. 19. 22. 23. 25. Далее, спектр возбуждающей звезды дол
жен быть во всяком случае не позднее, чем В1. Тогда остаются только пять 
звезд № 5. 6. 9. 19. 25 (мы не исключили звезду № 19. так как спек
тральный класс В2 определен для нее О-методом. где вполне возможна 
ошибка на 1—2 подкласса). Из этих звезд только звезды № 5 и № 6 имею;

г. Кпс

Рис. 5 Зависимость поглощения от расстояния для звезд в районе NGC 6618.

спектральный класс более ранний, чем ВО. Три остальные могут служить 
источником возбуждения лишь для газа, находящегося в их ближайших 
окрестностях. Ясно, что звезды № 5 н № 6 не могут обеспечить свечение 
всей туманности NGC 6618 и необходимо вести поиск возбуждающих звезд 
среди слабых звезд не только в западной, но и в восточной части гуман- 
ности.

Звезды № 5 и 6 фигурируют в числе возбуждающих и в работе 1161. 
авторы которой находят в области туманности Омега еще несколько ран
них звезд, которые, по их мнению, могут быть возбуждающими. К ни и ав
торы [16] относят и звезды № 8 и № 14, нс замечая, что они расположены 
почти вдвое дальше, чем туманность, расстояние до которой они принима
ют равным 1.3 кпс.

Особого упоминания заслуживает звезда № 4, рассматривавшаяся 
ранее как возможная возбуждающая .звезда в связи с ошибочным онреде- 



ПОЛЯРИЗАЦИЯ ТУМАННОСТИ NGC 6618 И ОКРЕСТНЫХ ЗВЕЗД 581

ленном ее спектрального класса. В работах [5. 16) показано, что ее 
спектральный класс К2. Она, естественно, не является возбуждающей н 
может иметь отношение к туманности, только если это яркий гигант. Но 
отсутствие у нее поляризации излучения, установленное первоначально 
в [71 и подтвержденное нами, а также малое покраснение [16] указывают 
на то, что эта звезда, скорее всего, принадлежит переднему фону.

Относительно звезд № 5 и 6 отмстим еще, что их поляризационные 
характеристики совершенно различны. Излучение первой поляризовано 
весьма незначительно и стношенне р, Av для нее всего 0.009, тогда как у 
звезды № 6 поляризация очень высока и отношение р/Ау заметно больше 
(0.026). Звезда № 6, по всей вероятности, находится внутри облака (по
глощение для нее ~ 10 ’0), а звезда № 5 существенно ближе к его краю 
(Av 5”5). Следовательно, поляризующая способность пыли в облаке 
весьма высока. Это подтвреждастся и высокой степенью поляризации у 
звезд № 9, свет которой, по-видимому. проходит через переднюю часть об
лака, и № 8, расположенной за облаком.

в) . Поскольку и позиционные углы преимущественных колебаний и 
отношения p/Av для звезд № 6. 8. 9, расположенных на разных рас
стояниях в направлении темного залива, близки, можно думать, что сред
ние для них значения р/Ау 0.030, Go = 1 характеризуют межзвездную 
поляризацию для областей туманности, непосредственно примыкающих к 
темному заливу (области А и В). В этом случае знание величины Av Для 
туманности позволило бы получить оценку межзвездной поляризации для 
этих областей.

Один из распространенных способов определения поглощения для ту
манности — сравнение мер эмиссии, найденных по радноданиым и по на
блюдениям в эмиссионных линиях водорода (этим способом в работе [21 
и было найдено для района темного залива значение поглощения 
Ау 7"’0, о котором говорилось во введении). Легко понять, однако, что 
в случае, если в туманности пыль и газ перемешаны (а именно так обстоит 
дело, как уже отмечалось ранее, с NGC 6618). такое определение Av нам 
не подходит. Действительно, из-за поглощения внутри туманности оптиче
ские наблюдения относятся эффективно к менее глубоким областям туман
ности, тогда как найденное вышеуказанным способом поглощение—ко всему 
столбу туманности. Следовательно, получается сильно завышенное значе
ние Av.

Поэтому для оценки Av мы воспользовались построенным нами 
рис. 5, согласно которому при принятом расстоянии до туманности 
(1.2 кпе) поглощение составляет Av 3"'О. Тогда для областей А и В 
гуманности параметры межзвездной поляризации будут рч Ä? 4.0%, 
0Ом = 1е. Обращает на себя внимание хорошее согласие этой оценки с па- 
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раметрамн поляризации, найденными для областей А и В при наблюде
ниях с фильтрами, где основной вклад дают эмиссионные линии и бальме
ровский континуум*. Это позволяет предположить, что в областях А и В 
излучение в эмиссионных линиях не обладает собственной поляризацией и 
использовать эти наблюдения для определения собственной поляризации 
в непрерывном спектре. Средние значения параметров поляризации в филь
трах и и Н, (с учетом весов) составляют р = 3.6 %, — 5 для 
области А и р 4.0 °/0, 0(, 175 для области В. Тогда для собст
венной поляризации н цвете V получим, соответственно, р 3.6%, 
60 159 и р 3.5%, б0 21 . Эти данные нанесены пунктиром на 
рис. 2. Видно, что направления поляризации развернулись таким об
разом, что она оказалась радиальной относительно темного залива.

Как уже указывалось во введении, из сопоставления ИК и радио изо
фот следует, что в западной части туманности, где расположены облает:։ 
А и В. газ определенно перемешан с пылью. Одним из доказательств этого 
является также несоответствие между найденным нами из рис. 5 поглоще
нием Ау Зт0 и поглощением, определенным из сравнения мер эмиссии. 
По данным работы [2] нами получено этим способом Ау 5"'I и 

Ау =• 4т9 для областей А и В, соответственно. Таким образом, появле
ние поляризованного излучения здесь вполне может объясняться рассея
нием на пыли излучения звезд и направление поляризации указывает, что 
освещающий источник находится в области темного залива. Напомним, что 
здесь расположена одна из возможных возбуждающих звезд (№ 6). Кро
ме того в недавней публикации [271 было указано, что чуть севернее звез
ды № 4 имеется богатое скопление звезд с очень большим покраснением, 
содержащее звезды ранних спектральных классов (некоторые из них. ве
роятно, являются возбуждающими).

Гораздо хуже обстоит дело с учетом межзвездной поляризации для 
центральных и восточных областей туманности. Из рис. 4 видно, чгз они 
расположены примерно на одном и том же угловом расстоянии от групп 
звезд № 13, 16, 17. 20 и № 5. 6. 8. 9. имеющих прямо противоположные на
правления поляризации, так что никакой независимой оценки межзвезд
ной поляризации, как это было сделано для областей А и В. получить нс 
удается. Если считать, что и здесь наблюдения в фильтрах И и На дают 
межзвездную поляризацию, то после ее исключения получаем параметры

♦ Оценку вклада континуума и эмиссионных линий для фильтра Н։ можно получить 
из сопоставления приведенных и табл. 2 отношений потока от объекта к потоку ог фона 
неба для фильтров V. Н , и КС-17. Видно, что это отношение для фильтра Н, на поря
док больше, чем для фильтров V и КС-17 и, следовательно, вклад эмиссионных линий 
в фильтре Н, рал в 10 превышает вклад от континуума; при тех приближенные оцен
ках. которые мы делаем, последним можно пренебречь.
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собственной поляризации в непрерывном спектре, нанесенные пунктиром 
на рис. 2. (Для области Е вместо наблюдений в фильтре Ня использова
лись наблюдения в фильтре R. Из рис. 1 видно, что ошибка из-за такой 
замены будет невелика.)

Собственная поляризация в областях С и D очень мала. Возможно, что 
это объясняется малым количеством пыли в этой наиболее яркой в оптике 
части туманности. Действительно, несоответствие между принятым нами 
значением поглощения (Av 3m0) и определением его по отношению мер 
эмиссии (Av = 3"’l для области D и Av 4'"О для области С) здесь 
гораздо меньше, чем для областей А и В. Некоторые затруднения вызы
вает объяснение высокой степени собственной поляризации для области Е, 
для которой также получается Av 3'”1. Приходится предположить, что 
здесь поляризация связана с рассеянием света в пылевом облаке, располо
женном на луп* зрения за областью свечения газа. Существование раз
реженной пылевой оболочки вокруг всего комплекса следует из наблюде
ний на 100 .мк.ч [3]. Размеры ЮО-.нмкронного источника превышают разме
ры области, дающей оптическое и радиоизлучение. Существование локаль
ного повышения плотности пыли в этой оболочке в районе области Е. где, 
кстати сказать, проходит ионизационный фронт [19|, может объяснить 
повышение здесь степени поляризации.

Не исключена возможность, однако, что излучение в линиях обладает 
собственной поляризацией, например, если его часть представляет собой 
рассеянное на пыли излучение ярких областей туманности (такой эффект 
обнаружен в некоторых областях туманности Ориона [28]). Ясно, чт о 
тогда исключение межзвездной поляризации для центральных и восточных 
областей сделано неверно. Для выяснения вопроса необходимы дальней
шие поляризационные и фотометрические наблюдения звезд в этих обла
стях туманности

4. Заключение. Основные результаты работы можно резюмировать 
следующим образом:

а) . Найденная нами для туманности NGC 6618 зависимость степени 
поляризации от длины волны совершенно не похожа на соответствующую 
зависимость для расположенных вблизи туманности звезд (рис. 3). По
скольку эта последняя прекрасно согласуется со средней зависимостью 
p(f ) для межзвездной поляризации, отсюда следует, что н излучении ту
манности присутствует собственная поляризация.

6) . Исключение межзвездной поляризации, которая определенно су
ществует, очень сложно из-за крайней нерегулярности направлении поля
ризации для окрестных звезд. Изучение пространственного расположения и 
поляризационных характеристик этих звезд позволяет получить более или 
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менее уверенную оценку межзвездной поляризации лишь для самых запад
ных участков туманности (области А и В): параметры межзвездной поля
ризации совпадают здесь с теми, которые наблюдаются с фильтрами, где 
основной вклад дает излучение эмиссионных линий.

в) . Из всех изученных нами звезд, лишь звезды № 5 и № 6. располо
женные в районе темного залива, возможно, являются звездами, возбуж
дающими свечение туманности.

г) . Собственная поляризация в непрерывном спектре для областей 
А и В является радиальной по отношению к темному заливу. Поскольку в 
этих областях газ перемешан с пылью, поляризация, вероятно, возникает 
при рассеянии на пыля излучения звезд, расположенных в области тем
ного залива (звезда № 6 и скопление, найденное в [27]).

д) . Исключение межзвездной поляризации для центральных и восточ
ных областей проводится неуверенно; найденные параметры собственной 
поляризации указывают на отсутствие пыли в областях С к D, располо
женных вблизи максимума яркости в оптике.

с). В общем полученные нами результаты не противоречат следующей 
грубой модели всего комплекса. Комплекс ограничен холодной пылевой 
оболочкой. Внутри нее находится плотное газово-пылевое образование, со
держащее горячке звезды. Поглощение здесь настолько велико, что опти
ческое излучение почти не доходит до наблюдателя. С удалением от его 
центра концентрация пыли уменьшается и оптическое излучение становит
ся наблюдаемым. Имеются области, где пыли настолько мало, что влияние 
ее практически незаметно. Построение более детальной модели выходит за 
рамки этой статьи.

Авторы благодарны Т. А. Поляковой за помощь при проведении на
блюдений звезд.

Ленинградски и гос у дарственны й
университет
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POLARIMETRIC STUDY OF THE NEBULA NGC 6618 AND 
NEIGHBOURING STARS

V. A. HAGEN-THORN. N. V. VOSHCHINNIKOV

The results of the polarimetric observations are given for six 
areas of the nebula and for twenty six neighbouring stars. The nebula 
was observed with five filters, three of which were centered on emission 
details and two on the continuum regions. Most of the stars were ob
served with no filter but for two of them the wavelength dependence 
of polarization was found. It proves to be the same as for interstellar 
polarization. But for all areas of the nebula the degree of polarization 
in continuum is found to be higher than that in the emission lines. 
Thus the existance of intrinsic polarization in the nebula is evident. 
The determination of the parameters of interstellar polarization by the 
observations of neighbouring stars may be done with some confidence 
only for western areas of the nebula. These parameters are found to be 
equal to those observed in emission lines. The intrinsic polarization in 
continuum is shown to arise from scattering of the radiation of stars 
settled in the dark lane on the dust located in the nebula.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА___
ТОМ 13 НОЯБРЬ. 1977 ВЫПУСК 4

К ТЕОРИИ ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД

В. П. ГРИНИН. В. В. СОБОЛЕВ 
Поступила 30 сентября 1977

Предполагается, что оптическая вспышка происходит п переходном слое между хро-- 
мосферой и фотосферой, где концентрация атомов порядка 10'■ ֊ 10й см՜3. Расе мл 
тривается водородный газ с такой концентрацией при температурах 5000—20000Л Из
лучение этого газа при Г < 10000° состоит из излучения атомов водорода к излу
чения отрицательных конов водорода. При Т? 10000° область вспышки частично не
прозрачна для излучения п непрерывном спектре. Вычислены различные параметры 

излучения Гиза: показатели цвета и—В. В—V. бальмеровский скачок, распределение 
энергии в спектре. Результаты вычислении в общих чертах согласуются с наблюдатель
ными данными. Делается вывод, что оптическая вспышка представляет собой в основном 
вторичное явление, вызванное «взрывом» в верхних слоях атмосферы. В первый период 
вспышки возможно появление излучения, порожденного непосредственно «вэрывомг 
Кратко обсуждается проблема энергетики вспышек н вопрос об аналогии между звезд 
нымн и солнечными вспышками.

Как известно, вспышки на звездах представляют собой довольно рас
пространенное явление. Однако под вспыхивающими звездами понимают 
обычно лишь звезды типа Кита. Именно о них и пойдет речь в настоя
щей статье.

Звезды типа СV Кита принадлежат в основном к спектральному клас
су М главной последовательности. Их эффективная температура порядка 
3000°. а радиусы составляют несколько десятых радиуса Солнца. Время 
от времени звезда претерпевает вспышку, при которой се блеск возрастает 
в несколько раз. При этом на нормальный спектр звезды накладывается 
дополнительный непрерывный спектр с эмиссионными линиями. Продолжи
тельность вспышки — порядка нескольких минут, причем время возгорания 
гораздо меньше времени угасания.

При теоретическом исследовании вспыхивающих звезд возникают два 
главных вопроса: I) Каков источник энергии, выделяющейся при вспышке, 
и как эта энергия преобразуется в излучение? 2) Какова природа дополни
тельного излучения при вспышке?
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Здесь мы не будем касаться первого вопроса. Отмстим лишь, что 
В. А. Амбарцумян [ 1] высказал гипотезу о существовании в звездах истат- 
ков дозвездного вещества, являющегося носителем звездной энергии. По 
его мнению, выброс сгустков этого вещества наружу и распад их с выделе
нием энергии и вызывает вспышки. Другие исследователи находят анало
гию между вспышками на звездах и хромосферными вспышками на Солн
це и предполагают, что энергия тех и других вспышек черпается из энер
гии магнитных полей.

Различные гипотезы о причинах вспышек изложены в ряде моногра
фии [2—4]. Там же содержатся подробные наблюдательные данные о 
вспыхивающих звездах.

В качестве отпета па второй из упомянутых вопросов были предложе
ны многие механизмы свечения вспышек. Первоначально К. Гордон и 
Г. Крон 15| сделали предположение, что во время вспышки па поверхно
сти звезды появляется горячее образование, излучающее по закону План
ка. Затем В. А. Амбарцумян | 1| высказал идею о нетепловом характере 
свечения вспышек. В работах Р. Е. Гершберга [2. 61 и В. Кункеля [71 бы
ло подробно рассмотрено тепловое излучение оптически тонкого газа. 
Г. А. Гурзадян [41 разработал теорию излучения при обратном Комп гон— 
эффекте. Для объяснения свечения вспышек предполагалось также синхро
тронное излучение и некоторые другие формы излучения.

Такое разнообразие гипотез о природе свечения вспышек свидетель
ствует прежде всего о большой сложности этого явления. Однако имеется 
один наблюдательный факт, который позволяет указать несомненный ком
понент свечения вспышек. Этот факт заключается в том, что во время 
вспышек наблюдаются эмиссионные бальмеровские линии и эмиссионный 
бальмеровский скачок. Отсюда следует, что большую роль в свечении 
вспышек играет рекомбинационное излучение водорбда.

Исходя из этого, в ряде работ [2, 6, 7) были вычислены различные 
характеристики излучения водородного газа. При этом считалось, что газ 
прозрачен для излучения в непрерывном спектре и непрозрачен для излу
чения в линиях. Для температуры газа принимались значения порядка 
20000—30000°, а для концентрации атомов — значения порядка 10” — 
10м с.и 1 * 3 (т. е. концентрации, характерные для хромосфер).

1) Вычисленные и наблюденные показатели цвета 1) В, В—V лишь
для небольшой доли вспышек можно согласовать друг с другом при подхо
дящем подборе температуры газа и соотношения между излучением в ли-

В указанных работах в качестве первого приближения было сделано 
допущение, что все дополнительное излучение звезды во время вспышки 
является излучением водородного газа с описанными свойствами. Однако 
сравнение теории с наблюдениями показало, что такое допущение встре
чается с серьезными трудностями: 
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ниях и излучением в непрерывном спектре. В большинстве же случаев по
лученные из наблюдений точки на диаграмме U—В, В—V располагаются 
значительно правее теоретических кривых.

2) Поскольку наблюдаемый бальмеровский скачок сравнительно не
велик. то при возникновении спектра путем рекомбинаций и свобод».»-сво
бодных переходов водородного атома температура газа должна быть до
вольно высока (от 25000е до 80000'). При таких температурах следует ожи
дать появления достаточно интенсивных линий высокононизоваиныч ато
мов и. прежде всего, линий Не II. Однако, как показывают наблюдения, 
спектры вспышек характеризуются умеренной ионизацией: основные эмис
сионные линии принадлежат водороду и Са 11. Лишь на небольшой части 
спектрограмм вспышек видны линии Не I и совсем редко — линии Не II.

Для преодоления отмеченных трудностей предполагалось, что излуче
ние водородного газа не является единственным источником свечения 
вспышки. По мысли В. Кункеля [71 во время угасания блеска к излучению 
водородного гчза добавляется излучение горячего фотосферного пятна (с 
температурой в несколько тысяч градусов). Было также сделано предпо
ложение [8|, что вблизи максимума блеска значительную роль играет тор
мозное излучение при температурах порядка 10s градусов. Такие двухком- 
понектные модели вспышек лучше согласуются с наблюдательными данны
ми. однако значительные расхождения все же остаются.

В настоящей статье для объяснения явлений, происходящих при 
вспышке в оптической части спектра, снова рассматривается излучение во
дородного газа. Однако, в отличие от ранее выполненных работ, этот газ 
считается менее горячим и более плотным. Точнее говоря, предполагается, 
что температура газа порядка 5000—20000 , а концентрация атомов — по
рядка 10’5—10՛7 см՜3. Излучение газа при таких условиях отличается 
двумя существенными особенностями. При низких температурах (меньше 
10000°) к .излучению самого атома водорода добавляется излучение его от
рицательного нона. При более высоких температурах область, занимаемая 
газом, может стать частично непрозрачной для излучения в непрерывном 
спектре (вследствин большой плотности и быстрого роста коэффициента 
поглощения с повышением температуры).

Согласно расчетам моделей атмосфер звезд поздних спектральных 
классов (см., нлпрнмер, [9]), концентрация атомов порядка 1015—1017 см 3 
соответствует переходной области между хромосферой и фотосферой Та
ким образом, мы «переносим» вспышку из хромосферы, где она происходи
ла по прежним представлениям, в более глубокие слон звезды.

В данной работе вычисляются некоторые характеристики излучения 
водородного газа при принятых нами физических условиях (показатели 
цвета, бальмеровский скачок и др.). Как увидим ниже, результаты этих 
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вычислений в общих чертах согласуются с наблюдательными данными. Ве
роятно. это согласие можно улучшить, так как мы рассматриваем лишь од
нородную и изотермическую вспышку и не учитываем излучения в спек
тральных линиях.

Как уже сказано, вывод о большой роли излучения водорода во время 
вспышки непосредственно вытекает из наблюдаемых спектров вспыхиваю
щих звезд. Поэтому расчет характеристик этого излучения необходим для 
любой теории свечения вспышек. Если к излучению водорода добавхяют- 
ся другие компоненты излучения, то для их исследования должно быть 
исключено излучение водорода из общего излучения вспышки.

Разумеется, особый интерес представляет нахождение таких компо
нентов излучения, по которым можно было бы судить о причине вспышки. 
Однако эта задача очень трудна, так как оптическая вспышка является, 
по-вндимому. в основном вторичным процессом. Можно думать, что перво
начально происходит «взрыв», порождающий потоки частиц и фотонов вы
соких энергий (в частности, наблюдаемое рентгеновское излучение) Эти 
потоки нагревают атмосферу, вызывая обычное тепловое излучение, прояв
ляющее себя в виде оптической вспышки. Вероятно, при «взрыве» возни
кают и потоки в видимой области спектра, но их нелегко отделить от силь
ного теплового излучения.

Основные формулы. Для вычисления энергии, излучаемой газом в 
частоте *, надо знать объемный коэффициент излучения - (**) и объемный 
коэффициент поглощения «(**). Поскольку при рассматриваемых нами 
плотностях и температурах излучение и поглощение света производится 
как атомами водорода Н, так и его отрицательными ионами Н , то мы 
имеем

։ М = ։„(’) +։и-<’)•
а (•<) = ։„(») 4-։„-(*). (2)

причем

*„(’) = »и(’)в.(Г), .„-(>) = «„-«&( Г), (3)

где 2>,(Г)— планковская интенсивность излучения при температуре Т.
Величина £//(7) при учете свободно-свободных переходов и рекомби

наций дается известным выражением (см., например, [10]. стр. 314).

/ . « в М
.„« = 5.44 10«„,л 7*’ 1«.+ 2т£- ' “Г. <4>

\ * 1 /
где и и4 концентрации свободных электронов и п| отонов со
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ответственно, /, энергия ионизации из /-го состояния, # и g|У։ — 
множители Гаунта. Нижний предел суммирования в (2) зависит от 
участка спектра (/ = 1 за пределом серии Лаймана, у = 2 от предела 
серии Бальмера до предела серии Лаймана и т. д.).

Для нахождения величины (՝#) мы можем воспользоваться 
второй из формул (3) и выражением для коэффициента поглощения 

-('*)» который обычно представляется в виде

Г), (5)՛

где п։ — концентрация нейтральных атомов водорода и рв электрон
ное давление. В работе Джинджерича |11) для функции /(у, Г) даны 
аппроксимационные формулы, учитывающие как свободно-связанные, 
так и свободно-свободные переходы.

Поскольку величины $»(*) и £„-(•*) могут быть представлены в 
виде

։„(») —п,п*5я(<), ։„-(<) = п,л,5„-(»), (6)

то вместо формулы (1) получаем

X (») = х’п’н | $„(») + 5„- (,) |. (7)

где х доля ионизованных атомов водорода, т. е. пг п хпп и 
п} (1 — х)пн. Величина х определяется обычной ионизационной 
формулой

-
-^-л,, = 2.4210։’Тме ‘Г- (8)
1-х "

Из формул (7) и (8) следует, что при принимаемых нами концентра
циях атомов и при температурах порядка 5000—10000° излучение отрица
тельного иона водорода сравнимо по интенсивности с излучением атома во
дорода.

С повышением температуры коэффициент поглощения быстро воз
растает. Это видно, например, из рис. 1. где изображена зависимость ве
личины ։ от температуры Т для длины волны > 4200 А при двух концент
рациях атомов (1015 и 1016 см 3). Следовательно, область атмосферы, пер
воначально прозрачная для излучения в непрерывном спектре, может при 
нагревании стать непрозрачной для него. Поэтому интенсивность излуче
ния, выходящего из области вспышки, мы будем определять по формуле

Л = В. (Г) |1(9)- 
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где г0 — геометрическая толщина этой области. При написании формулы 
(9) считалось, что температура и концентрация атомов в данной области 
не меняются.

Рис. ]. Зависимость коэффициента поглощении ? от температуры Т при длине 
волны 4200 А. Сплошная кривая—п ц 10։։ см՜3, пунктирная пц 10** см՜ \

С помощью приведенных формул можно вычислить различные харак
теристики излучения газа. Результаты таких вычислении и сравнение их с 
результатами наблюдений даются ниже.

Диаграмма У—В, В— V. Важной характеристикой излучения газа яв
ляются показатели цвета и—В. В—V. При вычислении этих величин для 
рассматриваемого нами газа мы сначала считали, что газ прозрачен дли 
излучения в непрерывном спектре. В этом случае распределение энергии 
в спектре определяется формулой (7). Для вычисления величин 11— В, 
В—V использовались формулы и кривые реакций фильтров, взятые из ра
боты | 12].

Результаты вычислений представлены на рис. 2, где изображена 
диаграмма П—В, В—V для трех значений концентрации атомов. Из 
диаграммы видно, что с увеличением температуры (при заданной концен
трации) соответствующая точка сначала движется вверх, а затем вниз, 
смещаясь при этом влево. До перегиба кривой большую роль в излучении 
газа играет отрицательный ион водорода, а после перегиба в основном из
лучает атом водорода. Если бы при низких температурах не было отрица
тельного нона (а это осуществляется при малых плотностях), то точки на 
диаграмме лежали бы гораздо выше (например, при Т = 5000° мы имели 
бы: 11—В ֊ —4.04, В—V = 1.44). Большие отрицательные значения ве
личины 1)—В в этом случае объясняются относительно сильным излуче- 
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ннем в бальмеровском континууме. Однако с увеличением плотности уси
ливается излучение отрицательного иона водорода и соответствующие точки 
на диаграмме понижаются.

Рис. 2. Теоретические диаграммы 1)—В. В V для излучения прозрачного газа, 

состоящего из атомов Н и ионон Н՜ . и для планкоиского излучении.

На том же рисунке изображена кривая для случая планковского из
лучения. идущего от газа при его полной непрозрачности. Если же газ 
частично непрозрачен, то для вычисления показателей цвета должна быть 
применена формула (9). Очевидно, что в этом случае значения величин 
11—В и В—V заключены между значениями тех же величин в случаях 
прозрачного и полностью непрозрачного газа.

На рис. 3 дана теоретическая диаграмма 11 —В, В—V при пн — 
— 10։5 сд<՜3. Линии на диаграмме соответствуют излучению Планк ч. из
лучению прозрачного газа и излучению частично непрозрачного газа при 
разных температурах (вдоль последних линий меняется толщина светя
щейся области 2(.). На той же диаграмме приведены для сравнения пока
затели цвета 77 звездных вспышек, измеренные в моменты максимумом 
блеска. Эти данные взяты из работы Моффета [13], содержащей большой 
и однородный наблюдательный материал.

Мы видим, что показатели цвета большинства вспышек попадают в ту 
область диаграммы 11—В. В—V. в какой находятся и теоретические пока
затели цвета. Это обстоятельство можно считать доводом в пользу взгля- 
3-1264
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да. что оптическая вспышка представляет собой в основном свечение водо
родного газа.

Рис. 3. Сравнение теоретических и наблюдаемых показателем цвета.

Поскольку излучение вспышки накладывается на излучение холодной 
звезды, то амплитуда вспышки оказывается наибольшей в полосе О. мень
шей — в полосе В и еще меньшей — в полосе V. Амплитуда в полосе V 
часто сравнима с ошибками наблюдений, вследствие чего возникает неуве
ренность в определении показателя цвета В—V. Чтобы уменьшить эту 
неуверенность, Моффет в свою таблицу включил лишь те вспышки, для 
которых интенсивность в У-лучах нс меньше утроенной ошибки измере
ний о (т. е. амплитуда в этих лучах Ау > ЗзЩ, где /0 — интенсивность 
до вспышки), причем он привел для каждой вспышки и величину Зз//0. 
Пользуясь этими данными, мы разбили все вспышки на две группы: для 
первой группы Ау ■ 6з//0| для второй А у 6з//0. К первой группе отно
сятся преимущественно сильные вспышки, ко второй — более слабые. На 
рис. 3 они отмечены темными и светлыми кружками соответственно. Из 
диаграммы видно, что показатель цвета В—V для сильных вспышек в 
среднем значительно меньше, чем для слабых (соответствующие цифры 
равны ~f~0.11 и Н~ 0.52). Поэтому можно считать, что при сильных вспыш
ках газ более горячий и менее прозрачный, чем при слабых.

Из рис. 3 также следует, что для небольшой части вспышек наблюден
ные и теоретические показатели цвета не согласуются между собой. Ука
жем возможные причины этих расхождений.

1) Как видно из приведенной диаграммы, почти все такие расхожде
ния относятся к слабым вспышкам. Это, по-виднмому, вызвано уже отме
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ченной выше трудностью определения амплитуды этих вспышек в V-лучах. 
Например, если действительная амплитуда составляет 2°/70, а измеренная 
Зз//0, то ошибка в показателе цвета В—V составит 0.45 звездной величи
ны. Вероятно, этой причиной обусловлен вообще большой разброс значе
ний величины В—V для слабых вспышек.

2) При вычислении показателей цвета мы считали, что Т— const и 
пн~ const. Учет неоднородности и неизотер.мнчности частично непро
зрачного газа может значительно расширить интервалы изменения теоре
тических показателей цвета.

3) При вычислении величии U—В. В—V мы не принимали во внима
ние эмиссионных линий. Поскольку эти линии находятся, главным образом 
в полосе В, то их учет должен приводить к возрастанию величины U В 
и к уменьшению величины В—V, т. е. к смещению точек на диаграмме 
U—В. В—V вниз и влево. Как показывают наблюдения, это влияние ли
ний в момент максимума блеска сравнительно невелико, но оно увеличи
вается с угасанием вспышки. Для примера отмстим, что, согласно [141, для 
одной из вспышек звезды UV Кита вклад линий в излучение полосы В 
вблизи максимума блеска составлял 16%.

4) К излучению водородного газа может также добавиться другое из
лучение, существование которого можно предполагать на основании неко
торых наблюдательных данных (например, появление в спектрах части 
вспышек линий Не 1 и Не II).

По-внднмому. каждый из перечисленных факторов может заметно 
влиять на показатели цвета и заслуживает специального рассмотрения.

Отметим еще одну особенность диаграммы U—В, В—V, изображен
ной на рис. 3. Мы видим, что темные кружки, соответствующие сильным 
вспышкам, концентрируются в сравнительно малой области. С принятой 
нами точки зрения это объясняется тем. что температуры вспышек заклю
чены в небольших пределах (скажем, от 10000 до 20000°).

Вместе с тем из диаграммы следует, что показатели цвета тормозного 
излучения (т. е излучения при свободно-свободных переходах) при T^10J 
ipaдусов также попадают в упомянутую область. Однако это излучение в 
чистом виде не дает наблюдаемого разброса показателей цвета и не согла
суется со спектрами вспышек. Тем не менее тормозное излучение может 
быть одним из компонентов свечения вспышек, так как часть газа при 
вспышке нагревается, по-видимому. до очень высокой температуры (см. ко
нец статьи).

Бальмеровский скачок. Существенной особенностью излучения водо
родного газа в видимой части спектра является бальмеровский скачок, опре
деляемый формулой
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£> = !։։ 2-2, (10)

где — интенсивность излучения непосредственно после бальме
ровского предела и /. интенсивность излучения непосредственно 
до него. Подставляя в (10) выражение (9), мы можем получить вели
чину Ь в виде функции от температуры Т, концентрации атомов пн 
и толщины газовой области г0.

Результаты вычислений по указанным формулам приведены на 
рис. 4. где величина й дается в зависимости от температуры Т при 
разных значениях параметра г0 для случаев пи = 10’5 см "3 и г>и~ 
— 101Я см՜ 3. При низких температурах бальмеровский скачок невелик«

5 10 15 20 25 30
Т(1ОЭ*К)

Рис. 4. Зависимость бальмеровского скачка О от температуры Т при разных тол- 
• шинах светящейся области го: а) пи —10” сл*“։. Ь) п/{ 10’* см3.

что объясняется наложением излучения иона Н՜ на излучение атома 
водорода. С ростом температуры влияние иона Н уменьшается и 
величина И возрастает. Когда это влияние практически исчезает, на
чинается уменьшение величины О.

Верхняя кривая в каждом из рассматриваемых случаев относится к 
оптически прозрачному газу, а лежащие под ней кривые — к частично не
прозрачному газу. С ростом величины г0 (при заданных пи и Т) увеличи-
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вастся оптическая толщина светящегося газа и бальмеровский скачок умень
шается (достигая значения D - 0 для полностью непрозрачного газа).

Из рис. 4 видно, что с ростом температуры при (заданном z0) величи
на D после достижения максимального значения уменьшается немонотон
но. Это объясняется тем, что коэффициент поглощения с увеличением тем
пературы сначала растет, а затем убывает (см. рис. 1).

Как уже говорилось, наблюдения вспыхивающих звезд дают для баль
меровского скачка сравнительно небольшие значения. Например, по наблю
дениям П. Ф. Чугайнова [15] величина D заключена в интервале о г 0.15 
до 0.43, а по наблюдениям В. Кункеля [7] она порядка 0.70. Раньше для 
объяснения малых значений D предполагалось, что во время вспышки све
тится прозрачный водородный газ с очень высокой температурой (доходя
щей до 80000°). Теперь мы можем указать еще два случая свечения водо
родного газа с малыми бальмеровскими скачками: 1) Прозрачный водо
родный газ находится при низких температурах и больших плотностях. 
(Тогда к излучению атома Н с неизбежностью добавляется излучение 
иона Н ). 2) Более горячий водородный газ частично непрозрачен для 
излучения в непрерывном спектре.

Можно предполагать, что первый из этих случаев осуществляется при 
слабых вспышках, а второй — при сильных. Если это предположение спра
ведливо, то на основании рис. 4 для сильных вспышек можно получить сле
дующие оценки параметров светящегося газа: температура — порядка 
10000—20000°, концентрация атомов — порядка 1015—10й см л н толщи
на— порядка 10G—108 с.и. К таким же по порядку значениям величин Т, 
пи и z0 приводит и интерпретация диаграммы U—В. В—V (см. рис. 3).

Распределение энергии в непрерывном спектре. Особый интерес для 
проверки теории представляет сравнение вычисленных и наблюденных рас
пределений энергии в непрерывном спектре. Однако получение спектров 
вспыхивающих звезд сильно затруднено слабостью их блеска и кратковре
менностью вспышек. К тому же в течение экспозиции может существенно 
меняться излучение вспышки, так что спектр оказывается результатом не
которого усреднения по времени. Трудной задачей является и отделение 
спектра вспышки от спектра самой звезды. Поэтому сейчас у нас нет на
дежных спектров вспышек.

Некоторое представление о распределении энергии в спектре дает узко
полосная фотометрия. В работе П. Ф. Чугайнова [15] была произведена 
фотометрия вспыхивающей звезды EV Lac в трех узких полосах (около 
длин волн 3500, 4217 и 5200 А), свободных от интенсивных эмиссионных 
линий. Было сделано также выделение излучения вспышки из суммарного 
излучения вспышки и звезды. В результате найдены относительные потоки 
излучения вспышки для указанных длин волн.
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Эти наблюдательные данные мы сравнили с результатами вычисле- 
ннй. На рис. 5 отмечены крестиками наблюденные потоки излучения для 
двух моментов времени, один из которых соответствует максимуму блеска, 
а другой — середине угасания вспышки. На том же рисунке даны теорети
ческие кривые распределения энергии в непрерывном спектре, найденные 
по формуле (9). При построении этих кривых было принято, что 
п„ 10й см՜3, а величины г0 и Г получены из условия наилучшего со
гласия между теорией и наблюдениями. Для максимума блеска оказалось, 
что ?0 = 10б СЛ1 и Т = 11000°, а для середины угасания вспышки 
Т = 6500°. Во втором случае величина д0 не определяется, так как газ 
прозрачен для излучения в непрерывном спектре (в первом случае газ ча
стично непрозрачен).

Л’Чмю

Рис. 5. Распределение энергии о спектре вспышки звезды EV Lac: а) в максимуме 
блеска. Ь) в середине угасания блеска.

Согласно этой интерпретации, при угасании вспышки светящийся газ 
становится менее горячим и более прозрачным, что выглядит вполне есте
ственным.

Энергетика вспышек. Как известно, вспышки звезд типа 11У Кита 
весьма различны по мощности. Для зарегистрированных вспышек энергия, 
излучаемая в максимуме блеска в полосе В, заключена в интервале 
1028—1032 эрг/сск. Необходимо выяснить, приводит ли к таким энергиям 
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рассматриваемый нами механизм излучения при достаточно малой площа
ди вспышки.

Пусть во время вспышки к излучению звезды добавляется излучение 
газа с температурой Т. Если оптическая толидина этого газа ". по порядку 
меньше 1, то энергия, излучаемая газом в частоте * за 1 сек. может быть 
представлена в виде

Д. г 4гВ, (Г)т.р. (Ц)

где О— площадь вспышки. В случае полной непрозрачности газа величина 
А. определяется формулой (11) при '» = 1/2.

Для энергии, излучаемой звездой в частоте * за 1 сек. имеем

д: = 4*/?;-&(Ге), (12)

где К* радиус звезды и Т* ее температура. Из (11) и (12) на
ходим

г Э՜ е^՜՜1՜՛ (13)
е — 1

Формулы (13) можно применить для определения величины 
по наблюдательным данным. Допустим для примера, что в 

полосе В отношение яркости вспышки к яркости самой звезды со
ставляет £»/£. — 10 (т. е. вспышка очень сильная), Гфа=3000’ и Т

10000 . Тогда формула (13) дает: Для сильных
вспышек, в согласии со сказанным выше, можно принять -»=1/2 и 
поэтому для них имеем (0/2՜R,) ^=0.01. По-видимому, эта величина 
будет примерно такого же порядка и для слабых вспышек (так как 
хотя для них 1. но мало также и отношение £,/£,).

Заметим, что формула (13) (при ". = 1/2) уже использовалась ра
нее с целью определения величины (0/2՜/?* и для нее были получены 
значения порядка 0.001 (см., например, [16], стр. 381).

Найденные значения величины (0/2՜^!) следует считать доста՜ 
точно малыми. Об этом, в частности, свидетельствует сравнение пло
щадей звездных вспышек (они получаются порядка <2^г10”—10’“ <?лг) 
с площадями некоторых вспышек на Солнце (см. ниже).

Для понимания энергетики вспышек большой интерес представляет 
также интерпретация кривых блеска вспыхивающих звезд. Здесь мы не бу
дем останавливаться на этом вопросе и отмстим лишь один важный факт. 
Согласно наблюдениям, выполненным с большим разрешением по арене- 
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ни (17]. многие кривые блеска имеют максимум в виде острого пика с ши
риной порядка нескольких секунд. Очень трудно судить о природе таких 
пиков без спектрограмм. Однако следует сказать, что высвечивание доста
точно плотного газа должно приводить к очень быстрому падению блеска.

Как известно (см., например, [10], стр. 385), время рекомбинационного 
высвечивания (слабо зависящее от температуры) определяется формулой

и если считать, как мы делали выше, что пи 1015- 10։в с.\Г3 и пс пн , 
то будем иметь /=^10 —10 сек. (На самом деле время высвечива
ния несколько больше из-за диффузии излучения, происходящего вслед
ствие частичной непрозрачности газа, но все же очень мало). Таким обра
зом, в результате мгновенного нагревания газа и последующего высвечи
вания могут появляться даже более узкие пики, чем наблюдаемые. Поэто
му можно думать, что кривая блеска отражает не столько процесс высве
чивания. сколько изменение со временем мощности источников, вызываю
щих оптическую вспышку.

Аналогия с солнечными вспышками. Уже давно было замечено, что 
звездные вспышки во многих отношениях подобны вспышкам на Солнце. 
Сходство между ними проявляется как в кривых изменения блеска, так а 
в изменении спектра. По всем внешним признакам оба эти явления нося г 
взрывной характер. Их общая черта состоит также в том. что вспышки в 
видимой области спектра сопровождаются сильным потоком излучения в 
рентгеновском диапазоне и в области радиочастот.

Однако солнечные вспышки по своей мощности значительно уступают 
звездным вспышкам. Исключением являются лишь так называемые «бе
лые вспышки՝* на Солнце, при которых излучается заметная энергия в ви
димой части непрерывного спектра. Примером может служить белая в՝пыш- 
ка. происшедшая 7 августа 1972 г. Согласно [18], эта вспышка в макси
муме блеска в области спектра 3900 — 6900А имела светимость 
5.5-1027 эрг/сск и занимала площадь 6-1017 см2. В линии Н։ площадь 
вспышки, согласно [19]. была еще больше — порядка 1020 см2. Указанные 
значения уже сравнимы с значениями соответствующих параметров звезд
ных вспышек. Если эту вспышку перенести на звезду с Г* « 3000° и

О.37?0, то она может быть уверенно зарегистрирована при фотоэлек
трических наблюдениях.

К настоящему времени белые вспышки на Солнце еще мало изучены, 
что вызвано их редкостью. Для объяснения происхождения их непрерыв
ного спектра высказан ряд предположений. Интересно отметить, что в ра
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боте Швестки [20] в качестве возможного источника непрерывного спектра 
белых вспышек привлекалось излучение отрицательного иона водорода.

Исследование солнечных вспышек показывает (см., например. [21], что 
вспышка в видимой области спектра представляет собой вторичное явле
ние. Ей предшествует кратковременное выделение огромных количеств 
энергии (которое условно можно назвать -взрывом»), приводящее •; воз
никновению потоков быстрых частиц, рентгеновского и ультрафиолетового 
излучения. Эти потоки, достигая Земли, наблюдаются на спутниках. На
правленные же в более глубокие слон солнечной атмосферы частицы к фо- 
гоны высоких энергий нагревают их, вызывая вспышку в оптической об
ласти спектра. Можно думать, что так же развивается и звездная вспышка. 
Подтверждением этого являются одновременные наблюдения ренгг.нов- 
скнх и оптических вспышек на звездах.

Таким образом, звездную вспышку можно представить себе как 
«взрыв» в верхних слоях атмосферы с последующим нагреванием более 
глубоких слоев. Однако причина таких «взрывов» пока нс выяснена. В слу
чае солнечных вспышек можно, по-видимому, считать, что «взрыв» проис
ходит за счет магнитной энергии в результате сложного взаимодействия 
плазмы с магнитным полем. По аналогии ожидается, что подобные «взры
вы» происходят и при звездных вспышках, причем магнитные по\я на 
звездах должны быть более сильными, чем на Солнце. Однако прямые из
мерения магнитных полей звезд типа ОV Кита пока не произведены.

Заключительные замечания. В настоящей статье считается, что основ
ная часть оптической эмиссии вспышки образуется не в хромосфер?, как 
предполагалось ранее, а в более глубоких слоях звезды — в переходной об
ласти между хромосферой и фотосферой. Это излучение возникает в водо
родном газе, который частично непрозрачен в непрерывном спектре При 
температурах меньше 10000° к излучению атома водорода добавляется из
лучение его отрицательного нона. Сравнение вычисленных н наблюденных 
характеристик излучения дает возможность в первом приближении объяс
нить: 1) диаграмму И—В. В—V для преобладающей части вспышек, 
2) небольшие значения бальмеровского скачка, 3) распределение энергии 
в непрерывном спектре, 4) энергетику вспышек.

Кроме рассмотренного нами излучения водородного газа, в оптическое 
свечение вспышки могут входить и другие компоненты. Особенно вероятно 
их присутствие в первый период вспышки в качестве проявления первона
чального «взрыва». По мерс угасания вспышки излучение иона Н уси
ливается по сравнению с излучением атома водорода. При низких же тем
пературах (меньше 4000°), как впервые отметил И. А. Климишин [221. су
щественную роль в эмиссии может играть молекула Н։. Согласно его эцен- 
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кс, излучение, зонзнкающее при образовании этой молекулы, имеет цвето
вые характеристики U—В = — 1.0. В—V = — 0.5.

При дальнейшем исследовании вспыхивающих звезд следует, по наше
му мнению, подробно рассмотреть модель оптической вспышки, возбуждае
мой потоком фотонов и частиц сверху. В этом случае температура будет 
уменьшаться с глубиной. Если принять аналогию с солнечными вспышка
ми. то температура меняется от значений порядка I07 градусов (в области, 
где генерируется рентгеновское излучение) до значений, близких к эффек
тивной температуре звезды. Вероятно, наблюдаемые иногда в спектрах 
вспышек эмиссионные линии Не I и Не II возникают в более высоких сло
ях. чем непрерывный спектр. Заметим, кстати, что при возрастании тем
пературы с высотой нс должны появляться в спектре линии поглощения 
Как известно, в спектрах вспыхивающих звезд новые линии поглощения 
действительно не наблюдаются.

В заключение подчеркнем, что в настоящей статье рассматривается 
простейший случай светящегося газа—однородный и изотермичный водо
родный газ. При этом определялось лишь излучение в непрерывном спек
тре. В дальнейшем мы предполагаем рассмотреть более общие случаи и. 
прежде всего, проблему образования эмиссионных линий в спектрах 
вспышек.

Авторы выражают благодарность В. А. Амбарцумяну и Р. Е. Герш- 
бергу за ценную дискуссию.
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ON THE THEORY OF FLARE STARS

V. P. GRININ. V. V. SOBOLEV

It is supposed that the optical flare takes place in a transition la
yer between chromosphere and photosphere, where the atomic concen
tration is of the order of 1015 10։:cm՜3. Hydrogen gas of this concen
tration is considered for temperatures 5000 20000 . The emission of 
the gas for T 10000 has components both due to atomic hydrogen and 
to negative hydrogen ions. For Г 10000 the region of the flare is par
tially opaque for continuum radiation. Several parameters of the emmis- 
sion of the gas are calculated, namely, colour indices U—В and В V, 
Balmer jump, and spectral energy distribution. The results of the calcu
lations are in general agreement with observational data. It is conclu- 
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ted that the optical flare is mainly a secondary phenomenon caused by 
an „explosion“ in the upper atmospheric layers. During the initial phase 
of the flare there may be present radiation caused by the „explosion“ 
itself. Brief discussion is given of'the problem of energetics of flare as 
well as of the similarities between the stellar and solar flares.
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НОВЫЕ ЭМИССИОННЫЕ ПЕКУЛЯРНЫЕ 
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Приводится список ппервые выявленных галактик южного неба, показавших п спек
тре эмиссии [О III], Н и Н,ч . Статья является продолжением работ по спектрально
му обзору южных, морфологически пекулярных галактик нз епископ ESO—Uppsala. Па 
37 эмиссионных галактик две — ESO 325—IG41 и 273—IG04 являются сенфертоп- 
скнмн. второго типа. Описываются морфологические особенности изученных галактик, 
для семи из них по негативам, полученным с З.б-.м телескопом ЕЮО в обссрвдторин 
Ла Силла. Даетсд глазомерная относительная оценка интенсивности основных спек
тральных липни новых галактик.

1. Вступление. Настоящая статья продолжает работу по спектрально
му обзору галактик южного неба [1—5] нз списков Европейской южной 
обсерватории (ЕЮО) — Уппсала [6—10]. Цель обзора — предваритель
ное выявление эмиссионных галактик, которые в дальнейшем могут пред
ставить интерес для более детальных спектрофотометрических исследо
ваний.

2. Наблюдательный материал и измерения. Критериями отбора галак
тик из списков ЕЮО — Уппсала для включения в спектральный обзор 
служили морфологические пекулярности, выявляемые визуально по голу
бым пластинкам Атласа южного неба, полученным в ЕЮО (т. н. “ESO (В) 
Atlas“).

В настоящей работе представлены сравнительно яркие (до ~ 15 5 зв. 
величины по визуальным оценкам на В Атласе ЕЮО) взаимодействующие 
или же входящие пространственно в системы той или иной кратности пе
кулярные галактики с уверенно выявляемыми эмиссионными линиям i 
[ОШ] // 5007/4959 к Нф
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Спектральный материал был получен в марте 1977 г. с помощью 1-л те
лескопа обсерватории Лас Кампанас. на котором установлен спектрограф 
Карнеги с ЭОП. Дисперсия для всех галактик составляет 284 А/.м.ч в ин
тервале 3700—7500 А. Спектры не расширялись.

Измерения спектров, с целью определения лучевых скоростей галак
тик, были осуществлены с помощью измерительной машины ЕЮО S-3000, 
установленной в Женеве. Подробнее о спектральной аппаратуре и методе 
измерения спектрограмм см. в [1] и [31.

3. Дискуссия. Результаты измерений представлены в табл. 1, где при
водятся, по столбцам, следующие величины: 1 — номер по списку 
ЕЮО—Уппсала, а также другие обозначения, если таковые имеются для 
данной галактики, в нашем случае это ссылки на МКГ |11] и список [121; 
2 — обозначение компонентов систем согласно рис. 1—4; 3 — эквато
риальные координаты для эпохи 1950.0; 4 — галактические координаты; 
5 — лучевая скорость, вычисленная тем же путем, как в [3], а также сред
няя квадратическая ошибка измерения з, определенная по нескольким ли
ниям: 6—позиционный угол ориентации щели спектрографа в; 7 — мак
симальный видимый диаметр компонента D« в кпс, 8 — максимальный ви
димый диаметр всей системы D. в кпс и 9 — ссылка на рис. 1—4.

В табл. 2 приводятся глазомерные относительные интенсивности основ
ных спектральных линий. ,

Изображения галактик представлены на рис. 1—4. Для семи галактик 
настоящей работы прямые снимки были получены с помощью нового З.б-.ч 
телескопа ЕЮО в обсерватории Ла Силла.

Ниже приводится по возможности подробное морфологическое описа
ние галактик, систем, а также их спектров.

ESO 087— IG14. Эта крайне пекулярная по структуре галактика 
(рис. 1А) характеризуется выделяющейся по яркости центральной конден
сацией, асимметрично расположенной в галактике. В спектре уверенно вы
деляются [OIII] >>-5007/4959, [ОН] >-3727, Hi и Н , последняя зна
чительно слабее запрещенных линий. Непрерывный спектр яркий, с рез
кими краями, линии поглощения отсутствуют или «потеряны» в передер
жанном изображении. Эмиссионные линии выходят за пределы непрерыв
ного спектра.

ESO 121—G45. Спиральная галактика (рис. 1В) с размытыми рука
вами сравнительно слабой поверхностной яркости. В центре галактики вы
деляется по яркости ядерная область аморфной структуры, размер кото
рой можно оценить в ~ 9 кпс, исходя из лучевой скорости, приводимой з 
табл. 1 и с Н — 55 км/сек Мпс согласно [131. Следует отметить, что ESO 
121—G45 по своим размерам принадлежит к числу гигантских галактик 
(см. табл. 1). В спектре уверенно выделяются [О III], [О II1 и Hs Fb,.
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Таблица I
НОВЫЕ ЭМИССИОННЫЕ ПЕКУЛЯРНЫЕ И ВЗАИМОДЕЙСТВУЮЩИЕ 

ГАЛАКТИКИ

ESO, No. с | RA (1950.0) DI 1՛ b" V» 0 De D. Рис.

1 2 3 4 5 6 7 8 9

087-1G14 06h22"՝36՛ ֊62 56 1 272 -27 4810 65 168 17 1 A
121 - G45 06 38 09 - 5« 56.3 270 25 12020 45 96 56 1 В
162 G04 06 56 54 -52 55.3 263 -20 5070 45 90 4 1 C
035 -IG01 07 11 44 -73 25.5 285 -25 2830 80 90 7 1 D
124-IG12 08 07 02 -61 37.2 275 ֊15 7740 45 118 15 l E
164 IG06 a 08 14 48 54 01.« 269 -10 8620 15 186 6« to 1 F

b 8620 25 6:
8540 70 6:

036-1G03 a 08 20 52 -75 16.2 288 ֊21 4385 10 180 У: 8 1 G
b 4595 60 3:

124- G18 08 30 36 - 59 36.9 275 ֊12 6200 35 90 43 82 1 H
124- G19 08 30 50 - 59 36.7 275 -12 6135 45 90 16 1 H
060-1G16 08 52 04 - 68 50.5 284 -15 13285 61» 100 40 1 1
090-1G14 a 09 00 40 -64 04.4 281 ֊12 6395 55 156 20: 45 1 J

b 6155 40 15:
090- 015 09 01 12 -64 42.4 281 -12 1900 50 144 22 2 A
060-1G23 09 01 47 -68 06.0 284 - 14 3790 50 90 13 2 В

126- G01 09 11 17 ֊58 38.1 278 - 7 2565 50 100 6 2 c

262- G18 10 01 51 -44 17.8 274 +99 2630 20 132 7 2 D

267-IG41 a 12 19 18 —43 03.4 297 fl 9 6705 70 90 35 57 2 E

Sc 90/3 b 6780 20 10

269֊ G13 12 54 03 -42 51.4 304 4-20 3570 55 150 23 3 A

269-1G23 12 56 08 ֊ 43 34.0 304 + 19 8815 50 112 28: 2 F

269- G72 13 10 41 -43 15.7 307 + 19 6260 50 90 30 3 В

220- G24 13 34 24 -49 35.0 311 + 12 3435 35 48 18 3 c

NGC 5234
270-1022 13 34 40 -42 35.6 312 + 19 337 22 142 2 3 D

NGC 5237
MCG-7-28-05

325-IG41 13 56 02 -42 15.9 316 + 19 1420 40 90 1.2 3 E

067-IG01 a 14 19 34 ֊71 46.8 310 -10 11985 55 67 34: 42 3 F

b 11550 20

c 11635 40 4:

273-1G04 a 14 45 26 -43 43.4 324 + 14 11165 40 90 48: 100 4 A

I» 50:
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Таблица 1 (продолжение)

1 2| 3 ■ < 5 6 7 8 9

273-IG12 л 1?5-Г26՜ ֊42 55՝8 326 14’ 4675 45 90 15 45 4 В
IC 4518

MCG-7-31-03 1> 4765 50 45

138- G28 17 22 35 -60 50.3 331 ֊14 1770 55 90 8 4 С
IC 4653 

183-IG07 18 36 25 ֊55 07.2 341 -20 5280 35 90 9 4 D

141-IG57 19 18 59 -60 34.3 336 -27 3390 15 46 4: 10 4 Е

ь 3720 40 2:

Примечание: лучевые скорости исправлены по общеприннмаемой формуле âV 
Уиабл. Ч 300 »in Iй cos Ь11 30 со»sin (>солм. —' где (I11. ь11 ) галактические и

4Х, эклиптические координаты.

Интенсивности водородных и запрещенных линий по глазомерным оцен
кам сравнимы между собой. Спектр показывает также слабую G-полосу.

ESO 162—G04. По оригинальным негативам В Атласа ЕЮО эта 
галактика (рис. 1С) может быть описана как три конденсированных обра
зования. погруженных в общую оболочку. В спектре уверенно выделяются 
[О III). [О II]. Н,, Н>, |N II] >■ 6582, интенсивности их сравнимы. Раз
меры каждого из образований можно оценить порядка 0.7 кпс.

ESO 035 -IG01. Пекулярная галактика, погруженная в аморфную обо
лочку, диаметром около 7 кпс, как это можно оценить по увеличенной ре
продукции с пластинки, полученной на 1-.м шмидтовском телескопе в Ла 
Силла (рис. 1D). В спектре уверенно выделяются [О III], [О II].Но, Н֊1 и 
[N II] / 6582 в эмиссии, а также в поглощении Ни К Са II /3964 и 
/ 3933 и g линия Са I / 4226.

ESO 124—IG12. Эту крайне аморфную галактику можно интерпрети
ровать как систему двух взаимодействующих карликовых галактик в об
щей оболочке (рис. 1Е). К югу от них расположен также карликовый, раз
мером до 2-х кпс, спутник (а), связанный с ними хорошо просматриваемой 
на оригинальных негативах ш.мндтовского телескопа перемычкой. В спектр? 
системы уверенно выявляются [ОШ], [О II]. Н,, Н> в эмиссии и в 
поглощении Н и К, а также G-полоса / 4308.

К северо-западу, на расстоянии порядка 5 мин дуги, находится ESO 
124—Gll-Для этой галактики также был получен спектр, однако выде
лить линии в нем уверенно не удается и Vo для этой галактики можно лишь 
приблизительно оценить в 4000 км/сск, что указывает на то, что рассмот
ренные галактики не взаимосвязаны.



Рис. 1. Репродукции изображении эмиссионных галактик с пластинок 1-м шяндтов- 
ского (А—6, I. 3) и 3.6 м (И) телескопов ЕЮО в Ал Силла. Север—сверху, восток— 
слепа. Масштаб на всех фото—2 сек/мм.



1

Рис. 2. Репродукции изображении вмиссиониых галактик с пластинок 1-.м шмидтон 
ского (А, С. О, 1՜) и 3։6-л< (В, Е) телескопов Е1ОО и Ла Силла. Ориентация и м.лшт<н 
как на рис. 1. за исключением (Е). где масштаб составляет \.2. сек/мм

К ст. Т. М. Борчхадзе. Р. М Веста
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ESO 164 -IG06. Это интересная система, по-видимому, трех галактик 
а. Ь, с в обшей оболочке (рис. 1F). Из них (а) и (Ь) — конденсированные 
объекты эллиптической формы и (с) — пекулярной формы. На спектро
грамме отчетливо видны непрерывные спектры галактик (а) и (с) со сла
быми эмиссионными линиями [О HI] ,[ОН],Н, и Н|. В галактике (Ь) 
непрерывный спектр почти отсутствует, эмиссионные линии уверенно вы
деляются и в дополнение к вышеназванным линиям появляется также 
[N II] / 6582.

ES О 036— 1G03. Подобно вышеописанной, здесь также имеем систему, 
но из двух галактик, в общей оболочке (рис. (1G). Обе галактики карлико
вые. с размерами около 3 кпс каждая. В спектрах обеих галактик уверенно 
выделяются [О III]. H,, Н.. В северной (а на рис. 1G) водородная эмис
сия прослеживается до Н . В обоих спектрах есть указание на присут
ствие |Fe XIV] • 5304, причем в (а) эта линия заметнее. Там же можно 
заподозрить присутствие [Fe III] • 4659, Mg II / 4481 и / 4163. Диспер
сия скоростей галактик в системе превышает 200 км/сек (табл. 1).

ESO 124 G18/G19. Это двойная система спиральных галактик (рис. 
1Н). С помощью 3.6-л։ телескопа ЕЮО были получены два негатива этой 
системы с экспозициями 60 мин и 5 мин. На оригинальных негативах у 
обеих галактик отчетливо выделяются ядра. Спиральные рукава G 19 мас
сивные, яркие, насыщены областями H II и создают кольцо вокруг ядер- 
ной области галактики. В G 18 спиральные рукава сравнительно низкой 
поверхностной яркости. Галактика имеет много сходных черт, внешне, с 
NGC 4151. Сходство проявляется в выделяющейся яркой ядерной области, 
сложной структуре основного тела с симметричными, относительно ядра, 
образованиями. Как и в случае NGC 4151 слабые спиральные рукава ка
жутся «выходящими* от/около линзовидного основного тела G 18. В спек
тре G 18, как и в спектре G 19. присутствуют запрещенные линии, однако 
Сейфертовские характеристики не наблюдаются. У обеих галактик присут
ствуют [ОШ]. [ОН]. Н, и Н . В спектрах имеется также [N II) 
). 6582.

ESO 060 IG16. Взаимодействующая пекулярная система (рис 11). 
В спектре большего компонента присутствуют [ОШ]. [ОН]. FF. H,î и 
в поглощении G-полоса, а также Н и К.

ES0 090—IG14. Это двойная система галактик с отчетливо выражен
ными следами взаимодействия (рис. 1J). Расстояние между компонентами, 
которые соединены перемычкой, около 10 кпс. В спектрах обеих галактик 
отмечаются [ОШ]. [ОН]. [NII], Н, и Н . а также Са I g в погло
щении. 
4-1264
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ESO 090—G15. Видимая с ребра спиральная галактика (рис. 2А) с вы
деляющимся по яркости ядром. В спектре, в дополнение к эмиссиям 
[О III], [О II].[NII], Hi Hj, отмечается также [S II] • 6717.

ES0 060—IG23. Это весьма пекулярный объект (рис. 2В). который 
с первого взгляда может показаться спиральной галактикой, видимой с 
ребра. Однако на негативе, полученном с З.б-.м телескопом с экспозицией 
30 .мин, яркая центральная часть галактики делится на три явно выделяю
щихся пятна, которые при репродуцировании (рис. 2В) сливаются. Все три 
пятна вытянуты в цепочку, имеют по глазомерной оценке одинаковые яр
кости и почти равные диаметры, которые можно оценить в среднем по 
0.6 кпс. В спектре уверенно выявляются (О 111]. [О I! ], [N II], Н-, — Н .

ESO126—G01. Эта галактика, обильно содержащая области НИ 
(рис. 2С), может быть отнесена к поздним морфологическим типам. Ядро 
в галактике не выделяется н сравнительно яркий аморфный центр, ио-ви
димому, можно интерпретировать как скопление областей Н II. Последние, 
во внешней части галактики, не очерчивают заметной спиральной структу
ры. Спектр галактики представляет наложение нескольких спектров НИ 
областей и лучевая скорость есть среднее по нескольким спектрам, в кото
рых уверенно выделяются [О III], [ОН], Н, и Hi, с некоторым раз
бросом.

ESO 262 G18. Подобно предыдущей, это малая галактика размером 
до 7 кпс. в которой обильно представлены области Н II (рис. 2D). Ядро 
галактики отчетливо выделяется. В спектре присутствуют [ОШ], Н, 
и Н.ъ

ESO267— IG41. Это пара взаимосвязанных пространственно галактик 
(рис. 2Е) со следами нарушения структуры галактики (а) вследствие сил 
взаимодействия. В спектре последней видны [NII], Hi и Н . В отличие 
от (а) в галактике (Ь) по негативу, полученному с З.б-.и телескопом с экспо
зицией 10 мин заметно выделяется звездообразное ядро н можно заподоз
рить наличие бара, из которого выходят два спиральных рукава. Восточный 
рукав более яркий. В спектре галактики присутствуют эмиссионные линии 
[ОШ], [ОН], [NII], [SII] /6731, Н,, Н3, а также [ОШ] /4363. 
Интенсивности [О III] // 5007/4959, по глазомерным оценкам, намного 
превосходят интенсивность Н,< (см. табл. 2, где приводятся глазомерные 
оценки интенсивностей основных эмиссионных линий изученных галактик 
по шкале, предложенной в [2]: 6 — очень сильная эмиссия, 5 — достаточ
но сильная, 4 — сильная, 3 — умеренная, 2 — слабая, 1 — слабо заметная, 
ио определенно присутствует. Оценки интенсивностей сделаны по фотогра
фиям и не исправлены за спектральную чувствительность ЭОП, имеющего 
максимум около 5500 А).
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ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ СПЕКТРАЛЬНЫХ ЛИНИИ
Таблица 2

ESO No.
6® 
6717 
ISHI

6582 
IN ll|

6563 
H,

5007 1 4959 1861
Hfl

4363
ЮПИ

4340 
HT

4101 3727 
|O HIIOII1I

087-IG14 — — 2 4 2 2 — — — 2

ui - о« 1 — 4 4 2 3 — 2 1 3

162- <>04 — 2 4 1 2 2 — — — 4

035-IG01 — 2 5 3 1 3 — — — 2

124-IG12 — — 4 3 1 3 — — — 2

164-1G0C» — 1 5 4 2 3 — — 2

036-IG03 — — 2 3 1 1 — — — —

124- G18 — 2 4 2 1 2 — — — 1

124- G19 — 1 3 2 — 1 — — — 1

060-IGI6 — — 5 3 1 2 — — — 1

O9O-IG14 — 2 5 4 2 2 — — — 1

090 G15 2 2 4 2 1 2 — — — 2

060֊ IG23 — 1 4 4 2 3 — — — 3

126- G01 1 — 5 2 1 2 — — — 2

262- G18 — — 5 3 1 3 — — — —

267 IG41a — 1 3 — — 1 — — — —

267—IG41I, 1 2 4 3 1 1 2 — — 2

269 G13 — 2 3 3 1 — — — 1

269-IG23 — — 3 3 1 2 — — — 2

269 G72 — — 2 2 1 1 1 — —

220 G24 — 2 5 6 4 2 — 1 1 2

270 IG22 — — 5 4 2 3 — — — 3

325--IG41 — — 5 6 4 3 1 1 — 2

067-IG01 — — 3 3 1 1 — 1 — 1

273-1G04 — 4 6 6 4 2 1 1 1 2

273 —IG 12а — — 3 2 1 1 — — — 1

273-IG 12b 3 •1 5 5 3 3 1 1 1 3

138֊ G28 — — 4 2 1 1 — — — 1

183 IG07 2 2 5 6 4 3 — ■— 4

141- IG57a — — — 2 1 — — — — —

141 IG57I> — — 3 3 1 2 — — — 2

ESO269—GI3. Галактика с перемычкой (рис. ЗА), у которой резко 
выделяется яркое ядро. В спектре ■ присутствуют эмиссионные линии 
[ОШ], [ОН], Н, и [N II].
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ESO 269— IG23. Спиральная галактика с размытыми рукавами и яр
кой центральной областью (рис. 2F). «Разрушенный.■> западный рукав, 
по-видимому, можно объяснить взаимодействием с небольшим спутником 
(а), находящимся к северо-востоку от галактики на расстоянии около 
20 сек дуги ( ~ 17 кпс). В спектре галактики выделяются [О III), [О II). 
Нч и Нз. Спектр слабого спутника (а) не был получен.

ESC) 269—G72. В спектре этой галактики, описываемой как SO (рис. 
ЗВ), выделяются в эмиссии [О III], Н. Н; и наряду с ними присут
ствуют линии Н и К. В расположенной по соседству с ней. на расстоя
нии 5 мин дуги к юго-западу, галактике 269—G69 выявить линии в 
спектре не удалось.

.XCGC 5234 (ES0220—G24). Это кольцевая галактика с диском низкой 
поверхностной яркости (рис. ЗС). В спектре присутствуют сильные эмиссии 
[О HI], (Nil], Н Н и слабая [ОН]. Присутствие [О III] / 4363 
может быть заподозрено. Возможно галактика находится в одной группе 
с 220—G23. как это предполагается в (9], расположенной на 5 мин дуги к се
веро-западу. однако в спектре последней выделить уверенно линии не уда
лось.

NGC 5237 (ESO 270—1G22). Взаимодействующая система с искажен
ной структурой (рис. 3D). На оригинальном негативе l-.и шмидтовског 
телескопа в галактике выделяется ядро и одни яркий рукав, окружающий 
ядро с севера. На рукав проектируется, или связан с ним, компактный спут
ник (а), в спектре которого, наряду с сильной Н.. выявляются эмиссия 
[О III], [О II]. Н,-.. В спектре большей галактики (Ь) линии теряются на 
фоне непрерывного спектра умеренной интенсивности.

Лучевая скорость (табл. 1) галактики сравнима с лучевыми скоростя
ми галактик группы NGC 5128 (Сеп А), в частности, совладает с V,, для 
NGC 5236 [14] и, по-видимому, может быть отнесена к названной группе, 
учитывая также и взаимное угловое расстояние.

Если в случае с NGC 5237 мы имеем не сравнительно редкий эффект 
проекции (а) на (Ь), или наоборот, то это будет карликовая взаимодей
ствующая система размером ** 2 кпс (исходя из определенной лучевой 
скорости).

ESO325— IG41. Весьма пекулярная по форме галактика (рис. ЗЕ), где 
можно выделить основное яркое тело и подобие спирального рукава, отхо
дящего к северо-востоку. Два объекта, накладывающихся на рукав, следует, 
по-видимому, считать проектирующимися звездами, которыми богата эта 
область неба. Спектр для этих двух объектов получен не был. В то же вре
мя в спектре галактики наблюдаются ярко выраженные Сейфертовские ха
рактеристики. В эмиссии имеем [ОШ], [ОН]. Н. Н։, слабую [О III)



Рис. 3. Репродукции изображений эмиссионных галактик с пластинок 1-.м шмндтов« 
ского телескопа ЕЮО в Ла Силла. Ориентация и масштаб, как на рис. 1.



Рис 4 Репродукции изображении эмиссионных галактик с пластинок 1-м шмнатов
ского (С, Е) и 3.6-м (А. В. 1>) телескопов ЕЮО и Ла Силла Ориентация и масштаб, 
на рис. 1.

К ст. Т М. Борчхадзс, Р. М. Веста
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X 4363, Вместе с тем. ширина [0111] ' 5007, с учетом поправки за щель и 
некоторого эффекта почернения, будет порядка 1500 км/сек. Галактика не
сомненно принадлежит к Сейфертовским 2-го типа [15]. Обращает на себя 
внимание карликовый размер галактики, около 2 кпс.

ESO 067— /GDI. Здесь имеем случай взаимодействия спиральной и 
компактной галактик (рис. 3F). В излучении ядра спиральной галактики 
{а на рис. 3F и в табл. 1) присутствуют [ОШ], [ОН]. На — FL и мож
но заподозрить наличие [О III] ' 4363. В этой же галактике, в северо-вос
точной части спирального рукава (6 на рис. 3F) -захваченной» щелью 
спектрографа, уверенно выделяются [ОШ], присутствие Н может быть 
лишь заподозрено. Наконец, в спектре компактного спутника (с) уверенно 
выделяются [О Ill], [О 11]. Н и Н . Эмиссии по всех трех спектрах уме
ренные.

ESO 273— /G04. Исключительно интересная взаимодействующая систе
ма двух спиральных галактик (рис. 4А). Репредукция была получена с не
гатива, снятого на 3.6-м телескопе с экспозицией 60 .мин. Как видно по не
гативам с 5 .мин экспозицией, у галактики (а) яркое звездообразное ядро 
и два рукава, яркость вдоль которых резко падает при движении к пери
ферии. Спектр ядра отчетливо показывает Сейфертовские характеристики. 
Эмиссии [ОШ], [О 11], [NU]. H, Н. сильны. Ширина [OII1] > 5007. 
так же. как и в случае 325—1G41. с учетом тех же поправок, превосходит 
1500 км/сск. В противоположность (а) в галактике (6) ядро крайне низкой 

яркости. Спиральные рукава, особенно западный, почти равномерны по яр
кости на всем протяжении. Спектр этой галактики слабый, выделить уве
ренно линии не удалось. Указанием на то. что (а) и (6) пространственно 
взаимосвязаны .может служить то обстоятельство, что их обращенные друг 
к другу рукава разрушены вследствие приливных сил.

/С 4518 (ESO273—1G12). Это взаимодействующая система двух край
не пекулярных галактик, как это видно по репродукции с негатива, полу
ченного на 3.6-Л1 телескопе с экспозицией 40 .мин (рис. 4В). Галактика (а) 
аморфна по структуре, в ней можно выделить ядро, которое на оригиналь
ном негативе отчетливо предстает как конгломерация трех ярких образова
ний. Они и обуславливают спектр галактики, в котором можно выделить 
довольно слабые эмиссии [ОШ]. [О II]. и Н . Намного богаче эмис
сионный спектр галактики (Ь), где встречаются [ОШ], [ОН], [Nil], 
[S II], Н, —H., [О III] / 4363 и наряду с ними Na I D и G полосы. Эмис
сионные линии сильны.

/С 4653 (ESO 138 G28). Пекулярная галактика (рис. 4С), в спектре 
которой присутствуют слабые эмиссионные линии [ОШ], Н> и Н,-
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ESO 183—IG07. Крайне пекулярный объект, структуру которого труд
но определить (рис. 4D). даже имея два негатива, снятых на З.б-.w телескопе 
с экспозициями в 30 и 5 .ими. Лучевая скорость галактики была определена 
по сильным эмиссионным линиям [О III]. [О II]. [N II] *6582, Н" и Hi. 
Наряду с ними в спектре можно выделить [S II] / 6717 и [О!] / 6300.

ESO 141 — IG57. Здесь имеем случай двух галактик в общей оболочке 
(рис. 4Е) с дисперсией лучевых скоростей, превышающей 300 к.м/сел 
(табл. 1). В спектре западного компонента (а) были выделены только 
[ОШ] // 5007/4959, а в восточном — (Ь). наряду с названными линиям/ 
присутствуют НН- и (О II] / 3727.

Один из авторов (Т. М. Б.) благодарит директора Европейской юж
ной обсерватории проф. Л. Волтьера за приглашение, согласно которому 
он проработал шесть месяцев в составе научного подразделения ЕЮО в 
Женеве. Р. М. В. признателен д-ру X. Бэбкоку и Карнегяйскому институту 
за предоставление наблюдательного времени в Лас Кампанас и г-ну А. Г 
Флоресу за помощь на телескопе. Авторы особо благодарны д-ру С. Ла- 
устсену за получение фотографий некоторых галактик с помощью 3.6-з։ те
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Швейцария, Женева

NEW EMISSION PECULIAR AND INTERACTING 
GALAXIES OF THE SOUTHERN SKY

T. M. BORCHKHADZE, R. M. WEST

The present paper continues the spectroscopic investigation of 
morphologically peculiar galaxies from the ESO-Uppsala lists and con
tains a list of southern galaxies with |O 111], H, and H> emission lines. 
Details are given for 37 galaxies in 28 systems: two galaxies: ESO 325 — 
1G41 and 273 -IG04 may be classified as Seyfert class 2. The morpho
logical characteristics are discussed and for seven galaxies deep photo
graphs were obtained with the ESO 3.6 m telescope in La Silla. Rela
tive emission line strengths are estimated visually for all galaxies.
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ИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 НОЯБРЬ, 1477 ВЫПУСК 4

РАДИО! 13ЛУЧЕН1II'. ТУМА! IHOCИI АНДРОМЕДЫ 
НА ЧАСТОТЕ 102.5 М,и

Ю. В. ВОЛОДИН, Р Д ДАГКЕСАМАНСКИ11 
Поступила II мая 1977 

Пересмотрена )0 сентября 197՜

Прппедсны па<<\к>л< НИ.1 гум.ттк гп Андромеды (М 31) на аиг'нкс БСА ФНЛ1 I 
(рабочая частота I 102.5 ,՝/»п). Описана методика наблюдений и обрдооткн Нам.՛, 
репы угловые размеры, плотности потоке» н спектральные индексы отдельно дископон 
, |».таи\я1и1ней и гал«». Получены оценки излучательной способности единицы ооъгча з 
диске и гало М 31. Найденные значения физических параметрон сопостаиляются >> »ка
чениями Соотпгтстис Ю1ПИХ иг личин и нашей Галактике

1. Введение. Радиоизлучение туманности Андромеды (М 31) было 
зарегистрировано уже более 25 ли назад | 1]. За прошедшее с тех пор вре
мя были выполнены многочисленные исследования этого объекта на раз
личных частотах радиодиапазона. Сейчас уже. по-видимому. можн счи
тать надежно установленным (см., например, [2, 3|). что:

I. В центре галактики М 31 нет мощного раднонсточннка. подобного 
радиомсточнику Sgr А, расположенному в ядре пашен Галактики: мощ
ность излучения такого компактного радиоисточника (размером нс боле? 
10 /к) по крайней мерс в 20 раз ниже светимости Sgr А.

2. На волнах дециметрового диапазона усгко выделяется радиоизлуче
ние области диска (2.5°Х0.5 ). в значительной степени коррелирующее 
с оптическим и »лучением рукавов и с распределением нейтрального водо
рода.

3. Лишь незначительная часть 5%) общего числа радиоис гопни
ков, обнаруженных в радиусе 2 около центра галактики М 31 (см бзор 
5СЗ [21). мож»*т быть отнесена к числу объектов, принадлежащих самой 
галактике и представляющих собой мощные комплексы ионизированного 
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водорода или остатки вспышек сверхновых; основная же часть радио ։сточ- 
ннков из обзора 5СЗ представляет собой более удаленные внегалактические 
объекты.

4. Радиоизлучение М 31 в линии нейтрального водорода (' = 21 см) 
прослеживаете а вплоть до расстояний в 254-30 кпе от центра туманности.

В то же время до сих пор дискутируется вопрос о наличии в радио
излучении туманности Андромеды протяженной квазисферической компо
ненты (т. и. «га\о»՛)- Хотя авторы пионерской работы [ 1] Браун и Хазард, 
а затем Лардж и др. в своих исследованиях, выполненных на час готах 
159 и 408 Мги [4. 5] отмечали наличие такой компоненты. Вилебински [6]. 
анализируя нзофоты. полученные в работе [7] с более высоким разреше
нием и лучшей калибровкой, пришел к выводу, что на частоте 408 Мги 
плотность потока квазисферической компоненты диаметром ~ 4° не пре
восходит ошибок измерений (-5Г4Д1. (8 8) 10 7‘вт/м'гц.

Вопрос о том. существует ли заметное радиогало вокруг ттманностг 
Андромеды, представляется особенно важным, поскольку эта галактика пс 
своим размерам и структуре весьма близка к нашей собственной и наличи? 
гало у нее считается одним из наиболее веских аргументов в пользу су
ществования подобного образования в нашей Галактике. С другой стороны, 
этот вопрос является несомненно одним из наиболее сложных вопросов 
наблюдательной радиоастрономии. Принципиальная трудность зде ь со
стоит в том. что компоненту низкой поверхностной яркости необходимо об
наружить на фоне сравнимого или даже более яркого фонового излучения 
нашей Галактики при наличии существенных флуктуации последнего (га
лактическая широта М 31 составляет —22°). Тем не менее, учитывая,что 
антенна БСА ФИАН, работающая на сравнительно низкой частоте 
(/ 102.5 М։ц), обладает неплохим угловым разрешением и большой эф
фективной площадью, можно было надеяться, что наблюдения, проведен
ные на ней, позволят дать ответ на поставленный вопрос.

2. Антенна и методика наблюдении. Антенна БСА ФИАН. подробное 
описание которой можно найти в работе (8|. представляет собой антенную 
решетку, состоящую более чем из 16 тыс. вибраторов. Заполненная пря
моугольная апертура радиотелескопа, вытянутая с севера на юг. при на
блюдении области гуманности Андромеды имеет размеры 372 X 187 л: 
и эффективную площадь »2X10* .м2. Рабочая длина волны • 2.93 .и 
(/ Ю2.5 М։и). Ширина диаграммы направленности радиотелескопа по 
уровню половинной мощности составляет 49 угловых минут по прямому 
восхождению .1 24 угловые минуты по склонению. Все измерения произво
дились в меридиане места. В ходе наблюдений были получены 18 сканов 
исследуемой области, отстоящие один от другого по склонению на 27'. Ка-
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либровка усиления каждой записи производилась по одному или несколь
ким дискретным источникам, расположенным на близких склонениях. До
стигнутая таким образом точность привязки отдельных записей по усиле
нию составляет около 15%.

Проведение нулевого уровня в каждой из записей производи \ось в 
предположении, что аппаратурные дрейфы нуля в течение 1.5 часа могу* 
быть представлены линейной зависимостью и что плавный градиент фона 
отсутствует. То. что первое предположение близко к истине, видно из 
рис. 1. где на одном графике приведены несколько записей одного из таких 
сканов, полученные в разные дни. Справедливость второго предпижже
ния. к сожалению, проверить практически невозможно. Этот факт следует 
иметь в виду при анализе приводимых ниже изофот. Однако, поскольку 
исследование фонового радиоизлучения и его плавных изменений не явля
лось целью настоящей работы, а размеры радиоизлучающей область ту
манности Андромеды заметно меньше размеров исследовавшейся площад
ки в целом, то можно надеяться, что этот недостаток процедуры незначи
тельно скажется на следующих ниже выводах.

Рис. 1 11рнмер записей одного и того же скана о 41°22') п различные дни
(25.07.76; 5.08.76 и 6.08.76).

Усредненные по нескольким записям 18 сканов послужили исходным 
материалом для построения изофот исследуемой области. При этом, с ис
пользованием интерполяционного полинома Котельникова по ним предва
рительно были построены «сканы» для промежуточных склонений и тел։ 
самым получен набор сканов исследуемой области с интервалом 9' по скло
нению. Поскольку исходная информация имелась лишь с интервалом в 27 
по склонению, а диаграмма направленности антенны в этом сечении имеет 
вид sin2(ах)/(ах)2 с шириной по уровню половинной мощности 24. то про
цедура интерполяции соответствовала дополнительному сглаживанию рас
пределения яркости по склонению. Эффективная диаграмма направ явно
сти по склонению на окончательных изофотах имеет ширину главного ле
пестка по уровню половинной мощности около 35' и отрицательный боко
вой лепесток, составляющий 15% от главного.
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3. Ана.шз изофог. На основе полученных из наблюдений и путем ин
терполяции 52-х сканов были построены изофоты исследуемой области. 
Однако их непосредственная интерпретация несколько осложняется дву
мя обстоятельствами, а именно:

1) В интересующем нас районе расположено несколько радиоисточни
ков, даюших заметный вклад в общин поток радиоизлучения:

2) как уже отмечалось, в районе расположения туманности Андро
меды (6Н — 22г) весьма значительны флуктуации фонового радиоизлу

чения Галактики.
С целью освобождения, по возможности, от влияния отдельных радио- 

источников, заметно превышающих по плотности потока среднеквадра
тичный уровень флуктуаций, обусловленных эффектом «путаницы» („con
fusion“)» мы провели «чистку» исследуемой области. Эта процедура пред
ставляла собой процедуру вычитания из построенных изофот вклада 
дискретных источников малых угловых размеров. На рис. 2 и 3 представ
лены радиоизображення и изофоты исследуемой площадки, построенные

Put 2. Раднонэображенне исследуемой площадки неба после вычитания вклада ра- 
диоисточннкив малых угловых размеров: а) «вид с юга», б) «вид с севера- Масштаб 
шкл՝ы плотностей потоков изображен и левом верхнем углу каждого рисунка.

после вычитания вклада 28 радиоисточников из каталога 4С [9, 101, плот
ности потоков которых на частоте 102.5 Мгц оцениваются не ниже 2.0 еди
ниц потока. Помимо этого, в исследуемую область попадают еще 2 радио
источника из каталога 4С, плотность потока которых на частоте 102.5 Мгц 
оказывается ниже 1.5 ед. потока. Влияние этих и более слабых, как прави
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ло, неразрешенных радчоисточннков в значительной степени было учтено 
уже ранее при определении нулевого уровня в отдельных сканах.

На рис. 2а представлен «вид» на исследуемую площадку со стороны 
.малых склонений (или «вид с юга»), в то время как рис. 2б позволяет нам 
рассмотреть площадку с противоположной стороны.

Рис. 3. Изофоты исследуемой площадки после вычитания вклада радноистпчников 
малых угловых рл. мерой. Интервал антенной температуры между соседними контурами 
ЛТ։ 100°К. В левом верхнем углу представлен размер эффективной диаграммы на
правленности по уровню половинной мощности (заштрихованная площадка).

На рис. 3 изображены изофоты исследуемой области. Уровни антен
ной температуры представлены через 100°К. Шаг по изофотам в 100 К 
соответствует приросту антенной температуры при прохождении точечно
го источника в 4 ед. потока (1 ед. потока = 10 вт/м2 ։ц) через макси
мум диаграммы направленности радиотелескопа. Следует отметить еще 
раз. что указанные значения антенной температуры представляют собой 
лишь превышение последней над некоторым значением фоновой температу
ры. общей для данной области. Размер диаграммы направленно.ти по 
уровню половинной мощности 49'X35Z указан в левом верхнем углу рис. 3 
(заштрихованная площадка).

Следует отметить, однако, что, как видно из рис. 2 и 3, даже после 
описанной выше чистки в исследуемой области остается помимо туманно
сти Андромеды еще несколько уярченнй, максимальная величина которых 
заметно превышает средний уровень флуктуаций, обусловленных эффек
том «путаницы». Наблюдаемое в области ’jojo o — 0 33" ; Sieo-o - 4Г 10' 
уярчение представляет собой суммарный вклад нескольких близко распо
ложенных радиоисточников малых угловых размеров, которые можно най
ти в каталоге 5СЗ, т. е. представляет собой одну из значительных флуктуа
ций такого типа. Относительно других уярченнй. в большинстве располо
женных гораздо дальше от туманности Андромеды, трудно сказать, 
обусловлены лч они изолированными раднонсточниками с крутыми спек
трами или аналогичными группами.
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На рис. 2 и 3 достаточно рельефно выделяется излучение туманность 
Андромеды. Область, в которой наблюдается заметное превышение яр
костной температуры над фоном, имеет диаметр 4°. Средняя величина ан
тенной температуры на контуре, ограничивающем указанную область, со
ставляет 72°К (напомним, что это не абсолютная величина, а лишь превы
шение над некоторым общим для всей площадки уровнем). Оценка пол
ной плотности потока, полученная путем интегрирования изофот в преде
лах указанной области (за вычетом фона в 72°К) составляет (100± 15) 
единиц потока. Некоторая ее часть несомненно обусловлена излучением бо
лее узкой дисковой составляющей, которая прослеживается на приведен
ных изофотах, как превышение над уровнем в 200°К.

Излучение диска легко отделить от остального излучения М 31 и на 
рис. 4. где изображен разрез «очищенных» от дискретных источников изо
фот туманности, перпендикулярный большой оси галактики и проходящий 
через ее центр. Плотность потока излучения диска на частоте 102.5 М։ц 
оказывается равной (24±5) ед. потока, а угловой размер —2'3 (^0.6). 
Верхняя оценка размера дисковой составляющей в направлении, перпен
дикулярном большой оси М 31, получена исходя из того, что в этой на
правлении ширина области излучения диска на нзофотах очень близка к 
ширине эффективной диаграммы направленности.

Рис. 4. Разрез пзофот, представленных на рис. 3, перпендикулярный большой осн 
туманности н проход Яшин через ее центр.

Учитывая общий характер изофот и распределение фонового радио
излучения в исследуемой области, можно заключить, что излучение не
большого шпура (о наличии которого говорится, например, в работе [6]) 
судя по всему незначительно, если только он вообще имеет место.

4. Обсуждение. Таким образом, анализ изофот. проведенный в преды
дущем разделе, показал, что радиоизлучение туманности Андромеды на 
частоте 102.5 Мгц можно разделить на излучение диска размером 
2’3 Х(^£ 0°6) с плотностью потока 5* (102.5) 24 ед. пот эка и излу
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чение гало, диаметр которого составляет 4 , а плотность потока 
5Г (102.5) -- 76 ед. потока.

Как уже отмечалось во введении, в работе [6] была получена опенка 
плотности потока гало на частоте 408 , 5гадо (408) = (8 ± 8)Х

10 ат!м2 Однако, хотя в работе [6] был выполнен тщате\ьныи 
анализ, по-видимому. лучших из существующих на сегодня изофот иссле
дуемой области, на наш взгляд, в ней допущена одна неточность. Так. в [6| 
указано, что общее превышение излучения над фоновым в площадк՝ диа
метром 4° вокруг М 31 составляет около 35 ед. потока. При этом в ф.»новое 
излучение вошло и излучение сравнительно слабых радиоисточников, плот
ность потока которых меньше или сравнима с флуктуациями, обусловлен
ными эффектом «путаницы» для 100-.чстрово։о радиотелескопа. В даль
нейшем. учитывая вклад дискретных источников радиоизлучения в общее 
излучение площадки диаметром 4°. Вилебински вычитает суммарное излу
чение всех радиоисточников из указанной области (25 ед. потока), обнару
женных в обзоре 5СЗ [2] ло наблюдениям на одномильно.м радиотелескопе 
Маллардскон радиоастрономической обсерватории, вплоть до предельной 
плотности потока 5։оа — 12 10 вт/.и2։ц, что существенно ниже сред
него значения флуктуаций эффекта «путаницы», наблюдаемых при ра
боте на ЮО-.мсгрово.и радиотелескопе. Тем самым вклад подавляющего 
большинства радиоисточников вычитался из общего излучения площадки 
дважды.

По нашим оценкам соответствующий вклад радиоисточннков. плот
ность потока которых заметно превышает средний уровень флуктуаций, 
обусловленных эффектом «путаницы» при наблюдениях на 100-.метрово.м 
радиотелескопе, составляет 9 ед. потока. Вычитая это значение, а также 
вклад дисковой компоненты (»10 ед. потока) из суммарного излучения 
площадки диаметром 4°, получим оценку плотности потока гало М 31 на 
частоте 408 Мги,— 5ГМДО(408) (16 8) 10 26 ат 'м2։ц.

Теперь уже не составляет труда найти спектральные индексы излуче
ния гало и диска, а также некоотрые другие параметры радиоизлучения ту
манности Андромеды, которые приведены в табл. 1. При этом расстояние 
до М 31 принималось равным 690 кпе, а при определении излучательной 
способности диска предполагалось, что полная толщина его равна 1 кпс.

Найденные значения параметров радиоизлучения туманности Андро
меды интересно сравнить с соответствующими значениями, определенны
ми для нашей Галактики. К сожалению, пока еще не существует единого 
мнения о том, каковы относительные вклады диска и гало в общее фоновое 
излучение наш*՝й Галактики, и здесь мы ограничимся результатами анали
за фонового излучения, выполненного лишь в одной из последних ра
бот [11]. посвященных этому вопросу.



624 Ю. В. ВОЛОДИН. Р Д. ДАГКЕСАМАНСКИИ

Таблица /
НЕКОТОРЫЕ ПАРАМЕТРЫ РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ М 31

Физический параметр
Компонента

диск | гало

Угломой размер 
(общая протяженность) 2 3 ( 0 6) диаметр 4
Линейный размер, кпе 28 50

Плотность потока в 10՜"6 «п» м։«и

S (102.5 Мщ) 24+5 76+15

S (408 М>иЧ 9.5+1.0 16+8
Спектральный индекс

□ (100 400ЛГ1») 0.6+0.3 1.1+0.5
Излучательная способность. ( К кпе)

«(102.5 Мщ) 70 1.5
1 (408 Miu) 1.7 0.02

Излучательные способности единицы объема диска и гало нашей Га
лактики. представленные на рис. 4 работы [11], оказываются в среднем 
на порядок выше соответствующих величин, найденных для туманности 
Андромеды и приведенных в табл. 1. Этот факт свидетельствует о более 
высокой плотности космических лучей и (или) энергии магнитного поля в 
нашей Галактике. При этом определенный в работе [11] линейный размер 
дисковой компоненты радиоизлучения нашей Галактики (25 кпе) практи
чески совпадаем с размером раднби злу чающего диска туманности Андро
меды (28 кпе) и следовательно полная светимость диска нашей Галактики 
почти на порядок выше светимости диска М 31 по крайней мере в диапа
зоне 100-5-400 Мщ, В то же время диаметр гало Галактики (25 кпе) вдвое 
меньше диаметра гало М 31, и это приводит к тому, что светимости этих 
компонент радиоизлучения отличаются лишь вдвое.

Что касается спектров излучения отдельных компонент, то как видно 
из рис. 4 работы [11], спектральный индекс гало Галактики в диапазоне 
100-Т-400 Мгц («г = 0.9) оказывается заметно больше спектрального 
индекса ее дисковой составляющей (’л = 0.4). Приведенные в табл. 1 на
стоящей работы значения спектральных индексов указывают на то. что и з 
туманности Андромеды, по-видимому. имеет место аналогичная ситуация.

5. Заключение. Таким образом, наблюдения области туманности 
Андромеды, проведенные на антенне БСА ФИАН на частоте 102.5 
показали, что 3'4 общего потока радиоизлучения туманности на этой часто
те исходит от квазисферического гало. Сравнительно небольшая плотность
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потока (S102 = 76 ед. потока) и значительная угловая протяженность гало 
(диаметр порядка 4°), а также крутой спектр его радиоизлучения (а=1.1) 
чрезвычайно затрудняют выделение этой компоненты на общем фоне ра
диоизлучения нашей Галактики, особенно на сравнительно высоких часто
тах.

Сопоставление полученных по данным наблюдений параметров радио
излучения туманности Андромеды с соответствующими данными о радио
излучении нашей Галактики приводит к выводу, что Галактика является 
значительно более мощным и. главное, более ярким радиоисточником, чем 
туманность Андромеды, несмотря на то, что в оптическом диапазоне све
тимость последней втрое выше светимости Галактики. И хотя возможные 
в будущем уточнения существующих наблюдательных данных или коррек
ция предложенной в [11] модели радиоизлучения нашей Галактики могут 
подправить некоторые из приведенных выше количественных оценок, они 
едва ли качественно изменят этот вывод.

Авторы выражают глубокую благодарность академику В. Л. Гинзбур
гу и В. А. Догелю за проявленный интерес к работе и ценные замечания. 
Авторы признательны Л. Н. Алексеевой. А. С. Александрову, С. М. Ку
тузову, А. Г. Сомну и П. Д. Цыганкову за помощь в проведении наблю 
деннй.

Физический институт
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THE ANDROMEDA NEBULA RADIO EMISSION 
AT 102.5 MHz

YU. V. VOLODIN. R. D. DAGKESAMANSKII

The observations of the Andromeda Nebula (M 31) have been made 
at 102.5 MHz with the large phased array of the Lebedev Physical In
stitute of the Academy of Sciences (USSR). The observation technique 
and the reduction of observations are described. Angular sizes, flux den
sities, spectral indices and emissivity of disk and halo-type components 
of M 31 are estimated. These values are compared with the correspon
ding physical parameters of our Galaxy.
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О ПРИРОДЕ ГАЛАКТИК С УЛЬТРАФИОЛЕТОВЫМ 
КОНТИНУУМОМ. 111. ПОВЕРХНОСТНАЯ ЯРКОСТЬ. 

МОРФОЛОГИЯ И АКТИВНОСТЬ

Б. Е. МАРКАРЯН. Дж. А. СТЕПАНЯН 

Поступила 10 июля 1977

Установлено существование зависимости между поверхностной яркостью н морфо
логией галактик. Средняя поверхностная яркость галактик непрерывно убывает вдоль 
морфологической последовательности Хаббла. Падение яркости вдоль последовательно
сти доходит до 1*"5.  Сопоставление с этой зависимостью данных распределения сред
них поверхностных яркостей галактик до 16”. показывает, что половина галактик с 
иУ-контннуумом имеет эллиптическую н лннэовндную, а другая половина—спиральную 
структуру. Эти соотношения у нормальных галактик составляют, соответственно 1/4 и 3/4. 
Расчеты показывают, что галактики с 13У.континуумом по поверхностной яркости в цве
те В хотя в среднем и превосходят нормальные галактики, но заметно уступают эллип
тическим и линзопидным галактикам. Они по поверхностной яркости сильно превосхо
дят нормальные галактики всех морфологических типов в ультрафиолете, т. е. ч цисте 
и. Таким образом, к двум основным свойствам галактик с ПУ-континуумом — избыточ
ному ультрафиолетовому излучению и сильной эмиссии в линиях, часто высокого воз
буждения, добавляется третье свойство: высокая поверхностная яркость в ультрафио

лете — 21 5, по которой тоже можно проводить отбор активных галактик.

Вводное замечание. Поверхностная яркость галактик считается мало- 
информативной характеристикой и находит ограниченное применение. 
Между тем, посредством детальной поверхностной многоцветной фотометрии 
можно получить распределения яркости и показателей цвета в галактиках 
и по ним судить о распределении различного рода звезд в них и об особен
ностях их строения.

В настоящей статье, однако, речь пойдет о средней поверхностной яр
кости галактик как о некоей интегральной характеристике, которая, как нам 
кажется, может найти такое же применение, как и другие интегральные па
раметры галактик: яркость, светимость, цвет, спектр и т. д.
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Рассматривается конкретная связь между средней поверхностной яр
костью и возможностью се применения при изучении морфологии галак
тик вообще, и галактик с ультрафиолетовым континуумом в частности. Рас
сматривается также вопрос о возможности применения поверхностной яр
кости в качестве критерия активности галактик.

1. Зависимость между поверхностной яркостью и морфоло։исй шлак- 
тик. Результаты детальной фотометрии галактик различных типов [ 1—3] 
показывают тенденцию убывания их средней поверхностной яркости при 
продвижении вдоль морфологической последовательности Хаббла.

Под средней поверхностной яркостью подразумевается яркость, при
ходящая на одну квадратную единицу—минуту или секунду дуги—от инте
гральной яркости галактики, соответствующей какой-то предельной изофо
те. определяющей собой угловые размеры галактики.

В большинстве случаев галактики в разных каталогах имеют различ
ные размеры и яркости, обуславливаемые различными предельными изо
фотами.

Очевидно, для обстоятельного рассмотрения вопроса о существовании 
реальной зависимости между поверхностной яркостью и морфологией га
лактик необходимы однородные и надежные данные о размерах и яркостях 
большого числа галактик. В этом отношении наиболее подходящим, пожа
луй. является каталог Вокулеров |4|, в котором наряду с морфологиче
скими типами и размерами приведены и интегральные яркости в цвете В 
более чем для 800 галактик по современным фотоэлектрическим или фото
графическим наблюдениям. Для этих галактик были определены средние 
поверхностные яркости с квадратной секунды дуги с учетом их наклона 
к лучу зрения и межзвездного поглощения света по следующей формуле:

В(0)/ • =£'(0)4-8.89- 0.25 созес | 6111,

где В' (0)—поверхностная яркость галактики с квадратной минуты дуга 
с учетом ее наклона [4]. т. е. для положения галактики в анфас, а Ь 
галактическая широта в новой системе.

Далее по значениям В(0)/ были определены средние значения сред
них поверхностных яркостей галактик отдельных морфологических типов.

Полученные результаты для галактик разных морфологических типов 
приведены в табл. 1. В последних трех столбцах этой таблицы приведены: 
количество использованных галактик разных морфологических типов, сред
нее их средних поверхностных яркостей и среднеквадратичные отклонения 
последних.

Как видно из данных табл. 1. средняя поверхностная яркость галактик 
разных морфологических типов неуклонно убывает при продвижении вдоль 
морфологической последовательности Хаббла.
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Наиболее значительное падение поверхностной яркости происходит з 
промежутках Е 5а и 5с—Эт, а в промежутке между типами 5а и Бе 
менение поверхностной яркости незначительно.

Таблица 1

№
Тип Количество 

галактик <3в •
Вокулср Хаббл

1 Е Е 168 21.55 ±0.695

2 Е 50 170 21.78 0.5г8

3 50 50, а 31 22.13 0.712

4 51 5а 42 22.29 0.718

5 52 5аЬ 37 22.32 0.472

6 53 8!> 85 22.46 0.596

7 54 51»с 83 22.49 0.525

8 55 5с 98 22.56 0.544

9 56 5с6 41 22.80 0.620

10 57 56 19 23.02 0.601

11 58—9 56п»ч 5т 26 23.09 0.623

В промежутках типов Е 5а и 5с -5т, по-видимому, происходят ко
ренные изменения в строении галактик; в первом промежутке наблюдается 
начало формирования спиральной структуры, а во втором — распад ядра 
и спиральных рукавов. В промежутке же 5а 5с происходит лишь пос >елей
ное развитие спиральной структуры. И все эти изменения сопровождаются 
падением поверхностных яркостей галактик, что может быть результатом 
рассеивания светящегося вещества в них.

Как видно из данных табл. 1. самой большой поверхностной яркостью 
обладают эллиптические и линзовидные галактики; они почти в два раза 
ярче ранних спиралей, а последние, в свою очередь, в два раза ярче позд
них спиралей (спиралей без ядер). Так что поверхностная яркость падает 
от эллиптических галактик до поздних спиралей довольно значительно — 
на Т'5, т. е. в четыре раза.

Падение поверхностной яркости вдоль морфологической последова
тельности сопровождается убыванием в среднем светимостей и масс галак
тик. Все это, как нам кажется, легче интерпретировать, допуская, что эво
люция галактик происходит вдоль морфологической последовательности 
слева направо. Это, безусловно, очень важный вопрос, нуждающийся в осо
бом исследовании.

Как видно из данных табл. 1, среднеквадратичные отклонения сред
них поверхностных яркостей (последний столбец) значительны, поэтому 
по поверхностной яркости нельзя уверенно отнести галактику к определен
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ному морфологическому типу, но можно указать вероятный тип или интер
вал морфологических типов, внутри которого может находиться галактика 
с данной поверхностной яркостью. Такое приближенное определение мор
фологии галактик может найти широкое применение для статистических 
исследований и при исследованиях далеких групп и скоплений галактик 
В особенности же тогда, когда исследование ведется с широкоуголными 
телескопами, являющимися обычно недлиннофокусными. Из-за мало- 
масштабности полученных такими телескопами снимков почти всегда воз
никают затруднения при классификации морфологии галактик.

Кроме этого, зависимость, выявленная между поверхностной яркостью 
и морфологией галактик, может широко применяться при рассмотрении 
разных выборок галактик, обладающих той или иной физической особен
ностью, как, например, в случае галактик с ультрафиолетовым контину
умом. т. с. галактик с избыточным ультрафиолетовым излучением.

2. Поверхностная яркость галактик с ультрафиолетовым континуумом. 
Поиски и выявление галактик с ультрафиолетовым континуумом произ
водились на спектральных снимках, полученных с объективной призмой 
без расширения спектра. Такие снимки дают наряду со спектральными осо
бенностями неплохое представление и об общей структуре галактик, и осо
бенности же о структуре их центральных частей, получаемых обычно пе
редержанными на прямых снимках.

Поперечный разрез спектральных снимков, получаемых с объективной 
призмой, дает прежде всего хорошее представление о распределении ярко
сти, т. е. светящегося вещества вдоль поперечника галактики, расположен
ной перпендикулярно к направлению дисперсии спектра, а также об интен
сивности континуума (плотность почернения) вдоль всего спектра и, на
конец, о протяженности, т. е. об угловых размерах центральных частей га
лактик. обуславливающих в основном их светимости. Сравнение спектраль
ных снимков обычных галактик со снимками галактик с ультрафиолетовым 
континуумом показывает, что последние сильно превосходят первые по сте
пени конденсации яркости к центру, т. е. по степени конденсации излучаю
щего вещества в центральных частях.

Это свойство, т. с. большой градиент яркости у половины галактик • 
и\/-контннуумом, относимых нами к типу выражено настолько силь
но. что они как на прямых, так и на спектральных снимках, полученных 
объективными призмами без расширения спектра, почти не отличаются от 
звезд. С другой стороны, сравнение как прямых, так и спектральных сним
ков показывает, что нормальные галактики заметно превосходят галакти
ки с иУ-континуумом по протяженности, т. е. по угловым размерам. По
этому в процессе исследования спектров галактик на снимках проводимого 
нами спектрального обзора сложилось довольно уверенное представление 
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о том. что галактики с ИУ-континуумом заметно превосходят нормальные 
галактики по поверхностной яркости. Этот качественный вывод был под
твержден результатами расчетов, публикация которых, однако, по некото
рым причинам задержалась.

Здесь мы приводим результаты наших расчетов поверхностных ярко
стей. относящихся к трем первым наиболее однородным спискам гахактик 
с 1)У-контннуумом [5]. Эти три списка на небе покрывают область, содер
жащую примерно 2000 кв. градусов, т. е. 1/20 часть неба, заключенную 
между бМв"'-С а < 141‘12т и 41° ■< о < 77°. В этих списках содержит
ся 300 объектов, но только 258 объектов из них входят в указанную об
ласть. остальные находятся в сравнительно небольшой области северного 
полюса галактики.

Приведенные в списках приближенные глазомерные оценки яркости от
носятся к центральным частям галактик. Они могут быть полезны для 
ориентировки при их дальнейших наблюдениях, но непригодны для опре
деления поверхностных яркостей этих галактик.

Для 101 из рассматриваемых галактик имеются довольно точные инте
гральные фотографические яркости в [6], определенные штрихующей кас
сетой. С другой стороны для этих галактик имеются размеры’ в [7] По
этому представляется возможность определить средние поверхностные яр
кости этих галактик, а по ним—среднюю поверхностную яркость галактик с 
ПУ-континуумом. Наряду с этим, то же самое можно сделать для находя 
щнхея в рассматриваемой области остальных, т. е. нормальных галактик, 
входящих одновременно в каталоги [6] и [7].

Таких галактик в рассматриваемой области оказалось 2119. Опреде
ление средних поверхностных яркостей галактик производилось, как и в 
предыдущем параграфе, с учетом наклона галактик и галактического погло
щения по следующей формуле:

тр' тр 2.5 1^(“ 4) 4- 31$ £> 0.5 соьес | б" |.

где тР интегральная яркость галактики [6], /) и с/ ее большой и 
малый поперечники [7]. Средние значения тг/ для галактик с уль
трафиолетовым континуумом и для всех остальных, т. е. нормаль
ных галактик рассматриваемой области приводятся ниже в табл. 2.

Как видно из данных этой таблицы, галактики с ультрафиолетовым 
континуумом по поверхностной яркости почти в два раза ярче обычных, 
т. е. нормальных галактик. Такой же результат получил М. А. Аракелян 
(8]. сопоставиз поверхностные яркости галактик с (ЗУ-континуумом с по-

* Припеденные в наших списках размеры относятся к центральным частям галак
тик. поэтому они непригодны для определения средних поверхностных яркостей 
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верхностнымн яркостями выборки нормальных галактик, состоящих из ста 
ярких объектов, подробно изученных в [9].

Таблица 2

Гллактмки Количество т,- '

ЦУ-копт. 101 21.57 +0.600

Обычные 2119 22.24 0 <»84

3. О морфологии галактик с ОУ -континуумом. Морфология галактик, 
в особенности же активных галактик, представляет значительный интерес 
для космогонии галактик, поскольку эволюция галактик сопровож ыется 
изменением их структуры.

Следует отметить, что среди галактик с (ЗУ-континуумом встречают
ся объекты всех морфологических типов, начиная от очень конденсирован
ных и компактных звездообразных объектов до поздних спиралей. Изред
ка встречаются даже пекулярные образования, состоящие из нескольких 
мощных конденсаций, являющихся, по-видимому, неокончательно сформи
ровавшимися галактиками или сверхассоциациями.

Из табл. 2 видно, что дисперсия средних поверхностных яркостей нор
мальных галактик, как и следовало ожидать, большая, т. к. здесь представ
лены галактики всех морфологических типов, заметно отличающихся друг 
от друга по поверхностной яркости (табл. 1). Дисперсия же средних по
верхностных яркостей галактик с (ЗУ-континуумом сравнительно неболь
шая — порядка дисперсии средних поверхностных яркостей галактик одно
го морфологического типа (табл. 1).

Судя по этому, основная масса галактик с (ЗУ-континуумом должна 
находиться в небольшом интервале морфологической последовательности. 
Возникает вопрос, какова морфология основной массы галактик с (ЗУ-кон
тинуумом? Ответ на этот вопрос, очевидно, можно получить путем прямых 
наблюдений этих галактик на крупных длиннофокусных телескопах. Одна
ко это дело будущего, т. к. для этого потребуется много времени. В настоя
щее время можно попытаться получить ответ на поставленный во
прос косвенным путем, сравнивая среднюю поверхностную яркость галак
тик с (ЗУ-континуумом с таковой же нормальных галактик разных морфо
логических типов. Для этого необходимо найденную выше сред
нюю поверхностную яркость галактик с (ЗУ-континуумом в системе Цвик- 
ки — Воронцова-Вельяминова привести к системе Вокулеров ИСВС [4], 
чтобы сравнить ее с данными табл. I.

Для нахождения зависимости между поверхностными яркостями га
лактик в системе Цвикки — Воронцова-Вельяминова и Вокулеров была 
составлена система линейных уравнений типа
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Гор/ст = а(В/ •) 4- Ь,

В/ • = а' (т„; •) -| Ь'

для галактик, расположенных в области*  6Ь49"*С а 23Ь и 12*  <

* Отмеченная в первом пункте область трех первых списков галактик с ОУ-контч- 
нуумом была расширена для увеличения числа галактик, общих в каталогах [4, 6, 7].

78', входящих во все три использованных каталога [4, 6, 7). Таких 
галактик, обладающих всеми необходимыми данными, оказалось всегз 246. 
Изучение показало, что поверхностные яркости у 55 из них очень сильно 
отличаются друг от друга в рассматриваемых двух системах. Расхождения 
доходят до ± 1т5, в то время как у остальной 191 галактики эти расхожде
ния находятся в пределах ±0т5. Поэтому система линейных уравнений бы
ла составлена только для последних, т. е. для 191 галактики, полагая, что 
большие отклонения упомянутых 55 галактик являются результатом слу
чайных ошибок.

Решение систем линейных уравнений производилось способом наи
меньших квадратов с помощью ЭВМ. Решение дало следующие результаты:

В/ (0.61 ± 0.02) т,/ • 4֊ (8.83 - 0.39),

т, ■ =(1.64 0.40) В! - — (14.48 1.00).

Подставляя в первое уравнение найденное среднее значение 
тр! — 21.57, находим среднее значение средних поверхностных яр
костей галактик с (ЗУ-континуумом, В', ■ ■ 21.99, в системе Воку- 
лера.

Сравнивая это значение с данными табл. 1, мы приходим к выводу, 
что галактики с ПУ-континуумом по поверхностной яркости хотя в среднем 
и превосходят нормальные галактики, но заметно уступают эллиптическим 
галактикам. По поверхностной яркости они близки к линзовидным галак
тикам. Распределение по поверхностной яркости как нормальных галактик, 
так и галактик с ПУ-континуумом приведено в табл. 3. В первой строке 
указаны интервалы поверхностной яркости, а во второй и третьей строках, 
соответственно, числа нормальных галактик и галактик с 1)У-континуумом.

В табл. 4 приведены морфологические типы и соответствующие им 
средние поверхностные яркости в системе Цвикки—Воронцова-Вельями
нова, полученные из табл. 1 с помощью второго уравнения (1).

Из данных табл. 3 н 4 следует, что примерно четверть рассматривае
мых нормальных галактик может быть эллиптическими и линзовидными, а 
остальные три четверти должны быть спиралями, между тем как почти по
ловина галактик с ПУ-континуумом, если судить по их поверхностной ярко
сти. по морфологии должна быть родственна эллиптическим и линзовид
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ным галактикам, а остальные могут быть спиралями преимущественна ран
них и промежуточных типов.

Таблица 3
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Таблица 4

Тип Е | 50 50. 5. Б.Ь 51. 5Ьс 5с 5с<1 за 5с1т }-5т

"'р'
20.86 |з1.24

21.81 22.08 22.12 22.35 22.40 22.52 22.91 23.27 23.39

При этом следует принять во внимание, что сходство галактик с иV- 
континуумом с галактиками ранних морфологических типов носит лишь 
внешний характер, поскольку галактики с ПУ-континуумом сильно отлича
ются от нормальных галактик по своим физическим характеристикам и. 
надо полагать, по эволюционной фазе и возрасту.

4. Поверхностная яркость и активность галактик, а) Приведенные в 
разделах 1 и 2 результаты показывают, что галактики с ПУ-континтумом 
хотя и обладают высокой поверхностной яркостью, но по этой характе
ристике они выделяются лишь неявно средн общей массы галактик. Ви 
всяком случае, галактики с ПУ-континуумом по средней поверхностной яр
кости уступают эллиптическим и линзовидным галактикам. Последним по 
поверхностной яркости не уступают лишь немногие сильно конденсирован
ные. мало отличающиеся от звезд объекты с ПУ-континуумом. Отсюда сле
дует. что рассматриваемая поверхностная яркость не может служить кри
терием для отбора галактик с необычными физическими особенностями, от
носимых обычно к классу активных. Видимо поэтому лишь у половины 
отобранных М. А. Аракеляном | 10] галактик высокой поверхностной яр
кости в синих лучах были обнаружены эмиссионные линии. При этом две 
трети последних, согласно работам [11, 12]. оказались голубыми.

Все это кажется несколько противоречивым. Но дело в том. что актив
ным галактикам присуще избыточное ультрафиолетовое излучение По
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этому они среди общей массы галактик по поверхностной яркости явно мо
гут выделяться лишь в ультрафиолетовых лучах, т. е. в цвете II. К сожале
нию. из-за отсутствия достаточного количества необходимых фотометриче
ских данных невозможно провести такую же подробную статистику в цве
те и, какая была проведена в цвете В. По имеющимся данным, однако, 
можно выяснить приближенные соотношения поверхностных яркостей ак
тивных и нормальных галактик в ультрафиолете. В табл. 5 приведены сред
ние показатели цвета (В—V и 11— В) основных тел галактик ризных 
морфологических типов согласно Вокулеров [13]. В последней строке этой 
таблицы приведены средние показатели цвета галактик с (ЗУ-континуумом 
трех первых списков по данным Дж. Р. Ухра [14] и Д. В. Видмана [ 15|.

Таблица 5

Тип 
галактик

Оиоры и«кт. 
ди Корм.

В֊У и-В н и, ■

Е • 0.95 ֊0.56 21.55 22.11 ֊0.45 1.52

50 0.93 0.51 21.78 22.29 0.63 1.79
5а 0.83 0.32 22.29 22.61 0.95 2.40
БЬ 0.83 0.32 22.46 22.78 1.12 2.80

Бс 0 60 ֊0.05 22.56 22.51 0.85 2.19

за 0.50 0.13 23.02 22.89 1.23 3.10

Галактики 
с ЦУ-конт. 0.50 о.зз 21.99 21.66 0.00 1.00

При выводе последних редко встречаемые объекты с положительными 
13—В в расчет не брались, т. к. это может быть либо результатом перемен
ности ядер этих галактик, либо ошибок их измерении или отбора. Кроме 
этого, при выводе средних значений В—V и II—В, если имелись ряды из
мерений с разными диафрагмами, в расчет брались меньшие значения, 
соответствующие обычно основным телам галактик. В четвертом столб
це табл. 5 приведены средние поверхностные яркости в цвете В нормаль
ных галактик разных морфологических типов из табл. 1 и средняя поверх
ностная яркость галактик с (ЗУ-Континуумом. вычисленная в разделе 2. В 
следующем столбце этой таблицы приведены поверхностные яркости в цве
те и, полученные путем сложения данных третьего и четвертого столбцов 
В последнем столбце табл. 5 приведены вычисленные по имеющимся в ней 
данным отношения поверхностных яркостей в ультрафиолете галактик с 
(ЗУ-континуумом и нормальных галактик разных морфологических • нпов 
Как видно из этих данных, галактики с (ЗУ-континуумом. если по поверх
ностной яркости в синих лучах (в цвете В) уступают эллиптическим и лин
зовидным галактикам в 1.5—1.2 раза, то в ультрафиолетовых лучах (в цве
те 11) они, наоборот, превосходят последние в 1.5—1.8 раза. Если они по 
поверхностной яркости в цвете В превосходят нормальные спирали в 1.5—2 
раза, то в цвете и— в 2.5—3 раза.
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Отсюда следует, что галактики с ПУ-континуумом по средней поверх
ностной яркости в ультрафиолете значительно превосходят нормальные га
лактики всех типов без исключения. Поэтому высокая поверхностная яр
кость в ультрафиолетовых лучах <21.5/ • может служить достаточным 
критерием для отбора активных галактик, подобно ультрафиолетовом) кон
тинууму или сильном эмиссии в спектрах.

б) Таким образом, можно констатировать, что галактики с и\Лконти- 
нуумом обладают тремя важными особенностями: избыточным ультрафио
летовым излучением, эмиссионными линиями (в большинстве случаев вы
сокого возбуждения) в спектре и высокой поверхностной яркостью в ультра
фиолете, сильно превосходящей поверхностную яркость нормальных галак
тик в этих лучах. Но эти особенности, присущие активным галактикам, 
проявляются в них неодинаково интенсивно. Этим, по-види.мому, следует 
объяснить неоднородность этих галактик по другим физическим характе
ристикам.

Имеются, с одной стороны, галактики с характеристиками, сходными 
со звездными ассоциациями и сверхассоциация.ми, начиная от карликов до 
гигантских галактик. В этих галактиках, диффузных по виду, обозначаемых 
через „сГ‘, иногда встречаются сложные двойные и тройные ядра или са
ми они состоят из двух-трех образований умеренной светимости. С дру
гой стороны, имеются галактики с сильно конденсированными звездообра
зными ядрами, а также целиком конденсированные галактики, иногда 
практически не отличающиеся от квазаров. Конденсированные галактики, 
к которым относятся и галактики с звездообразными ядрами, обозначаемые 
через „5“,по общим характеристикам родственны квазарам н мало лт них 
отличающимся ядрам Сейфертовских галактик. И нс удивительно, что каж
дая пятая из конденсированных галактик имет широкие эмиссионные ли
нии и высокую светимость, т. е. обладает основными характеристиками га
лактик Сейферта и квазаров. Судя по сходству ряда характеристик с ква
зарами, излучение конденсированных галактик должно частично или пол
ностью иметь нетепловую природу.

О мере активности галактик можно судить по природе и мощности их 
излучения. Если исходить из такого представления, то наиболее активным 
следует считать квазары, затем галактики с широкими эмиссионными ли
ниями. т. с. галактики с Сейфертовскими особенностями, потом галактики 
с узкими эмиссионными линиями. Последние по структуре разделяются на 
два типа: конденсированные и диффузные. Таким образом получается сле
дующая последовательность активных образований*:

* К активный формациям, несомненно, относятся и радиогллактнки. Если исходить 
из мощности истеплопого излучения, то в это»« последовательности их следует поста
вить после квазаров. Но по оптическим характеристикам они как будто не укладывают
ся в эту последовательность — стоят особняком.
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ОБО - 5 у - СС -ОС
квазары Сейфертовские конденсирован- диффузные 

галактики ные галактики галактики

Возникает вопрос, каково поведение поверхностной яркости в отноше
нии звеньев этой последовательности? Специального исследования в этом 
направлении нс проводилось из-за недостаточности необходимых данных. 
Однако, судя по имеющимся данным н снимкам, как прямым, так и спек
тральным. можно утверждать, что поверхностная яркость убывает пр:։ 
продвижении вдоль этой последовательности слева направо. Но по одной 
только величине поверхностной яркости трудно или даже невозможно одно
значно определить тип или место объекта п последовательности активных 
формаций. Более чувствительным, следовательно и надежным индикатором 
для этого может служить градиент яркости, обуславливаемый степенью 
конденсации сзетящегося вещества в галактиках. Степень конденсации из
лучения или вещества резко убывает вдоль рассматриваемой последова
тельности. поэтому градиент яркости может служить надежным показате
лем меры актизности галактик.

Бюракднскля астрофизическая
обсерватория

ON THE NATURE OF GALAXIES WITH ULTRAVIOLET 
CONTINUUM. III.

SURFACE BRIGHTNESS, MORPHOLOGY AND ACTIVITY

B. E. MARKARIAN. J. A. STEPANIAN

The existence of dependence between surface brightness and mor
phology of galaxies is established. The surface brightness of galaxies 
continuously decreases along the Hubbl’s morphological sequence. This 
decrease of brightness amounts to I™ 5.

The comparison of the distribution of the average surface bright
ness of galaxies up to 16m with the mentioned dependence shows that 
half of galaxies with UV continuum has elliptical-lenticular structure and 
the other half—spiral structure. These ratios, in the case of normal ga
laxies, are 1 '4 and 3/4 respectively. Calculations show that in color B, 
the average surface brightness of galaxies with UV continuum is higher 
than the mean surface brightness of all normal galaxies taken together but 
is considerably lower than the average surface brightness of elliptical 
and lenticular galaxies taken separately. In the color U, however, the 
average surface brightness of galaxies with UV continuum exceeds con
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siderably this parameter of all types of normal galaxies. So to the two 
basic properties of galaxies with UV continuum very strong ultraviolet 
radiation and strong emission spectral lines—the third i. e. very high 
surface ultraviolet brightness " 21 m5 should be added. So all these 
three properties may be used for selection of active galaxies.
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Сравнение диаметров галактик, подозреваемых в компактности по* МКГ н СССС 
свидетельствует, возможно, о завышении числа компактных галактик, найденных на 
основе анализа каталога МКГ, на 40%. Приводятся значения систематической разницы 
для различных систем звездных величин при их переходе к системе величин СССС.

Введение. Как известно, поверхностная яркость галактики определяет
ся двумя величинами — диаметром и интегральной звездной величиной, 
измеренной в пределах этого диаметра. С этой точки зрения, для вычисле
ния поверхностной яркости галактик более всего подходит каталог Холм
берга [1], в котором приводятся значения диаметров и звездных величин 
в пределах нзофоты 2635/СЗ". Но таких измерений немного, выполнены 
они только для 300 ярких галактик из-за большой трудоемкости работы. 
Существующие обширные каталоги галактик, такие, как МКГ [2] и 
ЦОС [3], содержат диаметры для большого количества галактик по изме
рениям, выполненным на картах Паломарского атласа неба (в дальнейшем 
«ПА Неба»), а звездные величины в них заимствованы большей частью 
из других каталогов. Эти каталоги объединяют, таким образом, разные 
источники основных параметров, необходимых при вычислении поверхност
ной яркости. В то же время имеющиеся измерения диаметров неоднородны и 
различаются в зависимости от применяемого автором подхода к измерению, 
т. к. в настоящее время не существует четко выработанного критерия для 
установления границ галактик.Однако.если основной целью при изучении 
поверхностной яркости галактик является сравнение между собой различных 
групп галактик, то приходится пользоваться имеющимися в литературе 
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значениями величин, учитывая при этом, по возможности, систематическую 
разницу между различными определениями.

В работе [4]. на основе изучения поверхностной яркости 30000 галак
тик, содержащихся в Каталоге ярких галактик на магнитной ленте ЭВМ 
«М-220» [5], включающем в себя Морфологический каталог галактик [2]. 
а также информацию из других каталогов и списков галактик, в первом 
приближении были выявлены 983 галактики, заподозренные в компактно
сти. При выделении компактных галактик был использован основной кри
терий компактности Цвикки [6]. согласно которому галактику можно счи
тать компактной, если ее поверхностная яркость в какой-либо облает:։ 
спектра выше, чем 20"’0 с кв. секунды дуги. Тот факт, что расхождения 
при измерениях диаметров галактик в МКГ. выполняемых различными ав
торами. оказались, как отмечает Воронцов-Вельяминов |2]. в среднем, по
рядка 20%, побудил нас произвести сравнение диаметров галактик МКГ 
и ПОС для упомянутой выборки галактик, а звездные величины по Ворон
цову-Вельяминову и другим авторам, встречаемым в МКГ. сравнить с ве
личинами СССС [7].

Из рассматриваемого списка галактик, заподозренных в компактно
сти, только 13% галактик оказались включенными в 1ЮС по понятным 
причинам: последний охватывает, в основном, галактики ярче 14 5 и все 
галактики с диаметром больше 1 мин. дуги. В группе же галактик, подозре
ваемых в компактности, среднее значение звездной величины равно 15'1. 
а средне-квадратическое отклонение ± О‘п72. Поэтому в ней большую часть 
составляют слабые галактики. На рис. 1 приводится распределение этих 
галактик в зависимости от звездной величины.

Рис. 1. Распределение компактных галактик п зависимости от звездной величины.

Исследование зависимости между системами диаметров галактик ката- 
догов МКГ и иСС. Вопросами изучения зависимости между диаметрами 
галактик каталогов Холмберга и МКГ занимались Боттинелли и др. [8].
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Патюрель [9] статистически исследовал зависимость между диаметрами 
галактик четырех каталогов: Холмберга. RC.BG [10], ОСС и МКГ. О:< опре
делил предельную поверхностную яркость при измерении диаметров галак
тик каталогов МКГ и 1ЮС и пришел к выводу, что каталог 1ЮС по край
ней мере, так же однороден, как и каталог Холмберга, а МКГ содержи: 
значительно большее количество случайных ошибок. Для изучения зави
симости между диаметрами Патюрель использует галактики различных 
морфологических классов, но, по-видимому, ограничивается более яркими 
из-за привязки к каталогу Холмберга.

Мы решили изучить зависимость между двумя системами диаметров 
на основе каталогов МКГ и 1ЮС на несколько ином материале галактик, 
ограниченном узким морфологическим классом И и (И| по описаниям в 
МКГ. высокой поверхностной яркостью, а также более слабыми галакти
ками. чем в предыдущих исследованиях.

Для анализа было использовано 129 галактик, найденных в каталоге 
ОСС, из 983, подозреваемых в компактности. Из них 21 галактика с по

верхностной яркостью ярче 20Г0/С*, а остальные с 20’"0 □’ 
— 2Гп0.,О". Креме того, была составлена выборка из 143 компактных га
лактик Цвиккн [6]. найденных в обоих каталогах, а также выборка 13 187 
галактик с поверхностной яркостью до 22w0/□z, по каталогу ЦСС» содер
жащихся также и в МКГ. Во всех выборках исключались галактики с от
ношением осей больше, чем а/Ь = 2.

Так же, как и в предыдущих работах |7. 8], мы воспользовались за
висимостью: 1^/3= : я (здесь аир постоянные, а ОиЦ-
диаметры, выраженные в десятых долях минуты дуги) и подробно иссле
довали ее для каждой выборки галактик с тем, чтобы найти наиболее 
удовлетворительные коэффициенты для перехода от одной системы к дру
гой.

В табл. 1 и 2 приводятся результаты вычислений, соответственно, для 
больших и малых осей в следующем порядке: средние значения логариф
мов диаметров вместе со своими отклонениями, угловой коэффициент 
регрессии свободный член регрессии ®> число членов п, остаточное от
клонение регрессии э, выборочный коэффициент корреляции г, квантили 
распределения выборочного коэффициента корреляции г, для уровня 
значимости Р ~ 0.05.

Дискуссия. Так как обе системы диаметров базируются на <֊ПА Не
ба». то естественно ожидать близость коэффициента 3 к 1 и малое значение 
коэффициента Коэффициенты регрессии, полученные Патюрелем для двух 
морфологических групп галактик и нами для выборки компактных галак
тик Цвиккн (табл. I и 2), свидетельствуют о неплохом согласии систем 
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диаметров каталогов МКГ и 11СС для случая ярких галактик, хотя Патю- 
рель [9] и указывает на существование большого числа случайных ошибок 
в МКГ. В то же время анализ результатов исследования слабых галактик 
указывает на плохое соответствие этих систем диаметров (строки 1, 2, 4 в 
табл. 1 и 2).

Таблица 1

^исс. >Я °.мкг 3 п 3 Г Г1 Р? п₽* 
Р 0.05

Галактики, компакт
ные по МКГ с тц 
ло 20*"0/и*

0.91
2*10 18

0.58
±0.16

0.26
±0.25

1.06 
±0.15

21 0.034 -0.23 0.42

Галактики, компакт
ные по МКГ с тц 
2О”о/а'֊21“'о,'П'

0.95
_±х0.14

0.74
±0.15

0.37
±0.10

0.68
±0.08

108 0.021 0.33 0.195

Компактные галак
тики Цникки по МКГ

1.05 
±0.20

1.17
±0.23

0.73
±0.05

0.40
±0.04

130 0.012 0.83 0.19$

Компактные галак
тики Цникки по 
МКГ с т/( до

1.03
±0.17

0.85
±0.17

0.53
±0.08

0.58
±0.14

38 0.021 0.54 0 304

21”0/С'

Галактики, компакт
ные ПО ОСС С ГП// 
до гГо/з*

0.85
±0.08

0.83
±0.08

0.62
±0.07

0.34
±0.09

80 0.004 0.65 0.217

Галактики, компакт
ные по иСС с т н 
до 22"о/аг

0.87
±0.13

0.79
±0.10

0.57
±и.02

0.42
±0.02

187 0.010 0.59 0.195

Выборка галактик по 
Патюрелю для морф, 
классов 7 —5—10

0.88
±0.06

0.12
±0.10

59 0.018 0.89 0.250

Выборка галактик но 
Патюрелю для морф, 
классов Т

0.95
±0.02

0.02
±0.04

160 0.007 О.мб 0.195

Несмотря на то, что оценки диаметров вПСС в среднем систематиче
ски больше, а в МКГ — меньше, это несоответствие может быть обусловле
но либо существованием значительного числа случайных ошибок при оцен
ке диаметров галактик, подозреваемых в компактности, в одном из сравни
ваемых каталогов, либо систематическими ошибками, вызванными различ
ным подходом авторов МКГ и 1)ССк измерению галактик.

С целью выявления причины этих расхождений нами было предприня
то измерение диаметров 168 галактик, подозреваемых в компактности, на 
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картах «ПА Неба» с помощью измерительной линзы с 10-кратным увеличе
нием. Для 70 галактик с отношением ^исс/^.икг^ 1.5 результаты измере
ний приведены в табл. 3.

Таблица 2

•я rfUGC ''мкг I ■ з л 3 г

Галактики, компакт
ные по МКГ с П1ц 
ла 2о?о/а*

0.75 
±0.23

0.45
±0 14

0.18
±0.17

0.36
±0.36

21 0.053 0.15

Галактики, компакт
ные по МКГ с тн 
20и’0/а’֊21."’0/| л

0.78
±0.17

0.59
±0 14

0.46
±0.07

0.51 
±0.11

198 0.028 0.35

Компактные галак
тики Цвикки по МКГ

0.98 
±0.25

0 87 
±0.23

0.79 
±0.04

0.30
±0.05

130 0.018 0.82

Компактные галак
тики Цвикхи по 
МКГ с тц до 
21*0/О*

0.91 
±0.21

0.72
±0.18

0.73
0.12

0.38
±0.16

38 0.029 0.63

Галактики, компакт
ные ПО UGC С П1ц 
до 2Г0/ "

0.73
±0.11

0.70
±0.09

0.78
±0.07

0.18
±0.10

81 0.006 0.67

Галактики, компакт
ные по UGC с тц

АО 22*0, □’
0.72

±0.14
0.66 

±0.13
0.71

±0.04
0.26 

±0.06
187 0.011 0.70

Выборка галактик по 
Патюрслю дли морф, 
классов Т-"5- 2

0.90 
±0.04

0.02
±0.06

59 0.015 0.94

Выборка галактик по 
Патюрелю для морф, 
классов 7* З-т-10

0.93 
±0.01

0 
±0.05

160 0.021 0.90

Изучение галактик с нссогласующимися диаметрами показало, что 
расхождения в сценках диаметров галактик отмечались во всех случаях, 
когда у галактик наблюдались слабые оболочки вокруг резко очерченной 
яркой компактной части, причем Нильсон стремился приводить максималь
ные размеры галактик, в то время как Воронцов-Вельяминов с сотрудника
ми ограничивались размерами области с наибольшим градиентом фотогра
фической плотности, что неоднократно ими отмечалось [2. 11]. Кроме то
го. нужно отмстить, что так как отбирались только тс объекты МКГ, которые 
удовлетворяли требованию Dugc - 1 0, то отсутствие подобного усло
вия для диаметров МКГ и приводит к тому, что в данной выборке Ajgc 
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оказываются систематически большими, вследствие неизбежных при вся
ких измерениях случайных ошибок.

Таблица 3

Измерения 
по МКГ

окулярный 
микрометр

Измерения 
по ивС

линза с
6-кратным 

упеличснием

Измерения 
Когошпнлн

линза с 
10-кратным 

увеличением

тН т

20.7
*0.70

0.51
±0.20

22.6
*0.75

1.23 
±0.37

14.4
±0.63

21.8
-0.73

0.87
±0.34

Морфология галактик с несогласующимися диаметрами чаще всего 
имела в МКГ обозначения И или (М) без указания на присутствие слабого 
гало, в иССже большинство таких галактик не имели морфологической 
классификации и были отмечены как компактные.

Заметим, однако, что выборки галактик, составленные на основе изуче
ния поверхностной яркости галактик каталога ОСС, показывают удовле
творительное согласие между системами диаметров. Если принять, что 
систематическая разница в диаметрах для компактных галактик по МКГ 
и ПОС составляет, в среднем. 0.1 .мин. дуги. то процент расхождений в 
оценках диаметров с Рисс/^мкг > 1-5 составит, приблизительно. 40%.

Итак, настоящее исследование свидетельствует, возможно, о завыше
нии числа компактных галактик, полученных в результате анализа катало
га галактик на магнитной ленте.

Сравнение основных характеристик компактных галактик, выявленных 
на основе анализа каталогов МКГ и С/СС. В табл. 4 приводятся средине 
значения поверхностной яркости звездной величины диаметра 
вдоль большой оси для упомянутых выборок галактик. Для всех величин 
приводятся их срсднеквадратическис отклонения.

В случае выборки галактик с поверхностной яркостью ярче 20"'0/ '' 
разница между средними значениями в тн достигает для двух ката

логов 1т6/О". Эта разница уменьшается до 1т0/О* для галактик’ с 
с поверхностной яркостью 201П0/П"—21",0/. а для выборки компакт
ных галактик Цвикки, состоящей большей частью из пост-эруптивных 
галактик (вывод об этом сделай в работе [41 па основе анализа по
верхностной яркости этих галактик), она составляет всего лишь 0”'5/ ". 
В то же время в выборке, содержащей только компактные галактики 
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из списка Цвнкки, разница в ти опять увеличивается до Г"0/О". Для 
галактик, компактных одновременно по двум каталогам, получилось 
неплохое согласие результатов: разница в диаметрах составила около 
12%, а в поверхностной яркости 0т4/П*.

Таблица 4

т„ т D п

Галактики, компакт- 19.8 0.4
НМС ПО МКГ С Щц МКГ 0.18 14.0 0.15 21

СП 21 1 0.78 0.9
до 20 0;Ц' иос 1.33 3 0.36

Галактики, компакт* 20.6 0.6
ные по МКГ с Шц мкг 0.26 14.0 -0.20 108

21.6 0 61 0.95
20”0/U,֊21”0/U' UGC х 0.82 0.32

20.9 0.7Галактики, компакт- МКГ 0.56 14.0 -0.21 187ИМ«* ПО UGC С ГПц 21.3 0.51 0.8
ло 22՝0/ ' UGC ±0.53 ■0.25

21.2 0.7
Компактные галек- МКГ 0.49 14 1 г 0.30 38
тики Цникки по |11| 22.1 0.63 1.2

UGC 0.94 • 0 44

Компактны«* галак- 22.3 1.3
тики Цпикки С тц МКГ ±1.04 14.4 0.85 154

22.« 0.85 1.65
ло 21”0/Е’ UGC 1.04 ± 1.01

Табл. 5 аналогична табл. 4. но составлена для выборок галактик, осно
ванных на каталогеиСС. Обращают на себя внимание более высокие оцен
ки поверхностной яркости по сравнению с табл. 4. Это обстоятельство 
вызвано тем, что в каталог 1ЮС включен ряд чрезвычайно компактных, 
звездообразных ярких галактик Цвнкки с поверхностной яркостью ярче 
207*0/1 Г, пропущенных в МКГ. но учтенных во всех выборках этой таб
лицы.

Итак, имеется свидетельство того, что, с одной стороны, определение 
компактности галактики на основе данных МКГ является менее жестким, 
чем аналогичное определение по данным ЦСС, а, с другой стороны, что 
часть звездообразных компактных галактик не включена в первый каталог, 
но содержится в последнем.

Сравнение различных систем звездных величин. В работе [4] при вы
числении поверхностной яркости галактик нами были использованы звезд
ные величины различных авторов [1, 6, 12—151 и в том числе оценки Во
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ронцова-Вельяминова [2]. Было решено привести эти величины к системе 
звездных величин СССС [6].

Таблица 5

™и т °

Компактные галак
тики Цкнкки

22.4
±1.44

14.3
0.82

1.5 
±0.80

236

Компактные гадам-
тики Цникки с 
тн до 21"’0/О*

20.7
± :0.«Ю

13.9
0.50

0.7 
h0.39

46

Компактные галак
тики с Шр до

20 5 
±0.58

13.9
0.51

0 6 
±0.26

108

зГо/СТ

Компактные галак
тики с тц до 
22”о/П'

21.1 
±0.68

14.0 
г 0 49

0.7 
±0.26

266

Значения систематической разницы между различными системам»։ 
звездных величин и системой СССС вместе со средними отклонениями, а 
также расчетные и критические значения коэффициента /2 при надежности 
Р—0.90 и к = 1 — 3 приведены в табл. 6, где к— число степеней свободы, 
/ —число всех интервалов, а п—число всех измерений звездных величин.

Таблица б
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ы
Sh
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y
A

m
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 |1
5|

 1

• тСССС~ т( 0.4 
±0.54

0.3
±0.65

0.2
±0.53

0.1
±0.43

0.5 
±0.52

0.1 
:±0.44

п 247 8745 102 288 658 269
Расчетное Ха 40.73 975.0 7.61 25.87 10 06 28.37

Критическое Ха 
Р -0.9 и к /-3

9.24 
k 5

17.3
Л-11

9.24
Л = 5

7.78 
к - 4

12.02 
к 7

10.64 
Л6

Сравнение с различными системами звездных величин показывает, что 
для ярких галактик значения величин в системе СССС , в среднем, не
сколько занижены. Что касается слабых галактик, то Бураковская и Руд
ницкий [16] указали на возможность существования систематической 
ошибки в звездных величинах Цвнкки, достигающей ± 0։и22 при 13'"5, 

если считать величины 15т0 и слабее правильными.
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Выполнен также анализ оценок звездных величин по Воронцову-Велья
минову на всем материале МКГ. Как отмечает Воронцов-Вельяминоз [2], 
авторами МКГ было произведено сравнение своих оценок с величинами ка
талога СССС, и Воронцовым-Вельяминовым получено, в среднем, 

твв ~ тсссс > = 0 ± 0*6 для т = 13т5 15"‘5. а Архиповой /пдр
тсссс> я °п,15 0-6 для т — 14*0 15*5. Для более ярких га

лактик разность у Архиповой достигла 0т5, а у Воронцова-Велья
минова —0?2.

Сравнение звездных величин СССС и МКГ по всему материалу а 8754 
значении (табл 6) показало, п среднем, небольшую систематическую раз
ницу, однако согласие выборочного распределения с нормальным по кри
терию /.’ оказалось крайне неудовлетворительным, что свидетельствует о 
существовании значительного количества систематических ошибок в МКГ 
Кроме того, были подсчитаны средине значения разности ^мкг—шсссс 
для каждой карты «ПА Неба», т. к. были замечены систематические раз
ницы в оценках звездных величии от одной карты к другой. Они распреде
лились в интервале — Г"4 О'"7 со средним значением 0т2 0т36 в

хорошем согласии с нормальным законом.
Были исследованы также оценки звездных величин по Воронцову-Велья

минову через каждую Г", а в некоторых случаях и через 0 '5. Результаты 
этого сравнения приведены в табл. 7, где каждому значению величины по Во
ронцову-Вельяминову соответствуют: среднее значение разности ( тсссс— 
—тмкг вместе со средне-квадратическим отклонением, число галактик, а 
также значения коэффициента Согласие с нормальным распределением 
получилось удоьлетворительным для всех величин, кроме 14"‘5, 15”'О и 15'"0. 

Судить о точности оценок 16га0֊17т0 трудно, так как в каталоге 
сравнения СССС приводятся значения только до 15*7.

Таблица 8

14"’0 | М'"5 | 15*"0 | 15п’5 16*0

Переход от 
т. 1 к т. 2

Переход от 
т. 2 и т. 3

0.1 
±0.038

0.5 
±0.036

0.1 
±0.016

0.1
±0.020

0.3 0.1 0.1 0.1
0.030 ±0.015 *0.023 ±0.043

Из данных табл. 7 следует, что разность п։сссс — шмкг > существен
но зависит от тома МКГ. Было прослежено изменение этой разности от 
1 тома к последующему для разных значений т. В табл. 8 для разных т 
приводятся значения разности •. /иС(1СС— с точностью до 0*1
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при переходе ог одного тома к другому и указываются ошибки среднего 
арифметического. 11зучсние табл. 8 показывает, что в МКГ систематически 
несколько завышались звездные величины галактик при переходе от тома 1 
к последующим, причем эта тенденция особенно выражена у более ярких 
галактик.

Автор признателен Б. И. Фесенко за полезные советы и обсуждения.

Абастуманская астрофизическая
обсерватория •

SOME NOTES ON THE DIAMETERS AND MAGNITUDES 
OF PROBABLE COMPACT GALAXIES

N. G. KOGOSHVILI

The comparison of diameters of probable compact galaxies accor
ding to MCG and UGC testifies the possible excess by 4O°/o of the 
number of compact galaxies, found on the basis of the MCG analysis. 
The values of systematic differences for various systems of stellar mag
nitudes when transforming them into the system of magnitudes of 
CGCG are presented.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 НОЯБРЬ, 1977 ВЫПУСК 4

РАСПРЕДЕЛЕНИЕ СРЕДНИХ ПОВЕРХНОСТНЫХ ЯРКОСТЕЙ 
ГАЛАКТИК В СКОПЛЕНИИ В ВОЛОСАХ ВЕРОНИКИ

М. А. АРАКЕЛЯН
Поступила ?0 нюня 1977

Рассмотрена зависимость от углового расстояния 0 от центра скопления средних 

поверхностных яркостей галактик В н их дисперсий *2(В) (табл. 1). Среднее эппченн? 

В галактик центральной эоны I (0 <" 1 5) заметно выше значения, полученного для 

случайной выборки галактик (1) н (2), и уменьшается с удалением от центра. ^2(В) в 
центральной эоне заметно меньше, чем величина, соответствующая случайной выборке.

Среднее значение поверхностной яркости для галактик кольцевой зоны 11 
(15- 0 < 6е) практически совпадает с величиной, полученной для случайной выбор
ки. но дисперсия остается заметно меньшей.

Поэтому можно рассматривать скопление, как покрывающее область с . Ма

лое значение дисперсии В может быть обусловлено одинаковыми условиями формиро
вания галактик, имевшими место на даннэм расстоянии от центра. Что касается умень
шения средней поверхностной яркости с расстоянием, оно может быть обусловлено за
висимостью этих условий образования галактик от расстояния

Оценки угловых размеров скопления галактик в Волосах Вероники яв
ляются крайне противоречивыми — наименьшее и наибольшее из прицелен
ных в литературе значений радиуса отличаются в несколько раз [1—5] 
В работах [2. 4] приведены значения '*՝■* 100', между тем Ф. Цвикки [1| 
оценивает радиус скопления как превышающий 6\ Эти оценки основаны 
на подсчетах числа галактик на различных угловых расстояниях от центра 
скопления.

Известно, с другой стороны, что в центральной части скопления сосре
доточены эллиптические галактики очень высокой поверхностной яркости 
Полагая, что избыток галактик высокой поверхностной яркости явчается 
свойством скопления в целом, можно попытаться оценить размеры схопле- 
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ния по распределению средних поверхностных яркостей галактик в функ
ции углового расстояния от его центра. В отличие от упоминавшихся выше 
оценок размеров скопления, основанных, как отмечалось, на подсчетах 
числа галактик, предлагаемый подход основан на статистике некоторого фи
зического параметра, который предполагается характерным для большин
ства членов скопления. Разумеется, исследование распределения поверх
ностных яркостей галактик в скоплении представляет также и самостоя
тельный интерес.

Средние поверхностные яркости галактик области скопления были вы

числены в системе В. описанной в [6]. в случаях, когда в Каталоге галак
тик и скоплений галактик Ф. Цвнкки и Э. Герцога [7, 8] приведены их ви
димые величины, а в Морфологическом каталоге галактик Б. А. Воронцо
ва-Вельяминова и В. П. Архиповой [9] — внешние размеры. Из рассмот
рения были исключены галактики с видимой величиной < 13.0. по
скольку с большой вероятностью они не являются членами скопления Пр;, 
рассмотрении распределения средних поверхностных яркостей по расстоя
нию от центра скопления, ему были приписаны координаты а։։>50 12 '57т5,
$։ио = 2® 15 •

Таблица 1

Зоне ։ В> п <В) ЛВ) п

0 30 22.9 0.63 35
30 60 23.2 0.35 22
60- 90 23.3 0.42 23

1 0- 90 23.1 0.50 80 23.1 0.50 80

90-18) 23.6 0.89 48
180—270 23.8 0.58 46
270-360 23.6 0.58 59

11 90 360 23.6 0.68 153 23.6 0,60 151

360-480 23.7 1.09 91
480 600 23.6 0.84 ПО
600-720 23.6 1.11 100

111 360 720 23.6 1.01 301 23.6 0.83 298

В табл. I приведены данные о средних значениях средних поверхност
ных яркостей галактик в различных эонах вокруг центра скопления. Гра
ницы зон приведены во втором столбце таблицы. В третьем—пятом столб
цах приведены данные (среднее значение средней поверхностной яркости, 
ее дисперсия и число галактик), относящиеся ко всему рассмотренному 
множеству галактик. В трех последних столбцах таблицы приведены ана
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логичные данные, полученные после исключения пяти галактик, у которых 
отклонение значения поверхностной яркости от среднего по зоне превосхо

дит За (В).
Для сравнения приведем средние значения и дисперсии средних по

верхностных яркостей случайной выборки галактик, вычисленные на осно
вании аналогичных данных о видимых величинах и угловых размерах га
лактик области с координатами 6ь48т з։в10 14,։12"' и 41 '>։и10 77 . 
Для 1918 галактик этой области в [6] было получено

< В) =23.5. з=(Я) = 0.94. (1)

Аналогичные данные, полученные после исключения семи галактик, у ко

торых отклонение В от среднего по выборке превосходит За (В), таковы:

В > = 23.5, з2(В)=0.90. (2)
Сравнение данных табл. 1 с приведенными данными, соответствующи

ми случайной выборке галактик, показывает, что рассмотренная область 
вокруг центра скопления в Волосах Вероники по средним поверхностным 
яркостям галактик и их дисперсиям может быть разделена на следующие 
три части.

Зона I (1:<0 15). Центральный круг с радиусом, практически 
совпадающим с минимальной из имеющихся оценок угловых размеров 
скопления. Среднее значение средней поверхностной яркости с высоким 
уровнем статистической значимости превосходит значение, соответствую
щее случайной выборке галактик. Второй особенностью зоны является 
уменьшение среднего значения поверхностной яркости с расстоянием ог 
центра. Для лучшей иллюстрации этого обстоятельства отметим, что для

19 галактик с 0 < 15' имеем В) 22.6, з* (В) =0.55. Наконец, не
смотря на имеющийся ход с расстоянием от центра, поверхностные яркости 
галактик зоны I отличаются от данных по случайной выборке галактик ма
лой дисперсией. Отличие дисперсий средних поверхностных яркостей га
лактик этой зоны и случайной выборки имеет статистическую значимость 
на уровне 1 процента.

Зона II (1 5 < 0 - 6°). Кольцевая зона с внешним радиусом, прак
тически совпадающим с оценкой радиуса скопления, данной Цвнкки. Сред
нее значение средней поверхностной яркости галактик этой зоны не отли
чается от значения, соответствующего случайной выборке. Однако диспер
сия средней поверхностной яркости заметно меньше величины, соответ
ствующей случайной выборке. Различие между дисперсиями поверхностной 
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яркости галактик зоны II. с одной стороны, и случайной выборки галак
тик (или галактик следующей зоны), с другой, имеет статистическую зна
чимость на уровне 5 процентов.

Зона III (6 0 12'). В этой зоне среднее значение поверхностной
яркости галактик и ее дисперсия практически не отличаются от значений, 
соответствующих случайной выборке галактик. Следовательно, ни одна из 
особенностей, характерных для центральной части скопления, вне круга с

6 нс проявляется. При этом имеется довольно резкий перепад диспер
сии на внутренней границе зоны 111.

Таким образом, среднее значение средней поверхностной яркости га
лактик в скоплении в Волосах Вероники более или менее монотонно убы
вает с удалением от центра до расстояния 1 5. При этом дисперсия поверх
ностных яркостей значительно меньше, чем значение, соответствующее га
лактикам, находящимся вне скопления. Это обстоятельство естественно ас
социируется с наличием сегрегации галактик скопления по светимости, 
проявляющейся в большей концентрации галактик высокой светимости к 
центру скопления. Сегрегация же галактик по поверхностной яркое।и яв
ляется прямым указанием на то, что интегральные светимости растут 
быстрее, чем квадраты линейных размеров галактик.

Если бы не существование зоны II. характеризующейся малой днепер 
сиси поверхностных яркостей, то факт уменьшения средних поверхностных 
яркостей внутри зоны 1 можно было бы в принципе объяснить также из* 
мененисм морфологического состава галактик скопления с удалением от 
центра. Однако подобное изменение должно было повлечь за собой и рост 
дисперсии вплоть до границы скопления. Поскольку же в зоне II при сред
нем значении средней поверхностной яркости, практически совпадающем 
с величиной, наблюдаемой в случайной выборке галактик, имеется ։амет 
но меньшая ее дисперсия, то представляется более естественным заключе
ние, что радиус скопления близок к внешнему радиусу зоны II. Пов»Денис 
средних поверхностных яркостей может быть обусловлено тем. что усло
вия образования галактик были различными на разных расстояниях о» 
центра, а галактики, образовавшиеся в близких условиях, наделены сход
ными характеристиками. Возможно, что в зоне II морфологический состав 
галактик действительно заметно отличается от состава центральной зоны. 
В этом случае следует заключить, что галактики отдельных морфологиче
ских типов имеют меньшую дисперсию средних поверхностных яркостей, 
чем галактики гех же типов в случайной выборке.

Автор благодарен академику В. А. Амбарцумяну за обсуждение.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория



ПОВЕРХНОСТНЫЕ ЯРКОСТИ ГАЛАКТИК 655

THE DISTRIBUTION OF MEAN SURFACE BRIGHTNESSES 
OF GALAXIES IN COMA CLUSTER

M. A. ARAKELIAN

The dependence of mean surface brightnesses B of galaxies in the 

cluster region and their dispersions r (B) are considered as functions 
of distance from the center of the cluster (Table 1). The mean value 

of B of galaxies of central zone I (0 1 5) is significantly higher than 
the value obtained for random sample of galaxies (1) and (2) and re

veals some trend toward the edge of this zone, (B) in central zone is 
noticable less than that of random sample.

The mean value of surface brightness for galaxies of circular zone II 
(1.5 0 6.0) practically coincides with that of random sample but

dispersion of B remains noticably less.
Therefore the cluster may be considered as covering the region 

with r< 6 . The small value of dispersion of B can by caused by si
milar conditions of formation taking place at the given distance from 
the center of the cluster. As to the decrease of the mean surface bright
ness with distance it may be due to the dependence of these con
ditions of formation upon distance.
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КИНЕТИКА НЕЙТРОНИЗАЦИИ В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ
Г. А. ШУЛЬМАН 

11<кту'1млй 7 октября 1975 
Пересмотрена 4 мая 1976

Оценивается прсмя процесса нентронизацни эамагнмченного псшсстпа после дости
жения подородом. гелием, углеродом и железом термодинамически необходимой предель
ной плотности. Показано, что сссрхсильныс магнитные поля напряженностью 10*’ — 
10*! ։с уменьшают Бремя исйтронмз.1нии на один—три порядка. Определены предельны 
магнитные поля при заданной массопоп плотности вещества, выше которых релятивист
ский электронный газ нельзя считать вырожденным и идеальным 1. Введена: Как известно, явление нейтронизации имеет место в сверхплотном веществе выше определенных значений массовой плотности. Начиная с б^-'Ю՛ : см 1 * 3, в атомных ядрах идет процесс превращения протонов в нейтроны. Требуемая для нейтронизации энергия превышает энергию покоя элек1рона и потому процесс нейтронизапии протекает в вырожденном релятивистском электронном газе [1|.В связи с открытием пульсаров стало ясно, что на их поверхности напряженность магнитного поля может достигать величины порядка 10*° — 10“ ։с. а. возможно, даже и большей [2|. Поскольку вещество пульсара о большей своей части представляет собой хорошо проводящую холодную нейтральную плазму, то напряженность вмороженного магнитного поля в его недрах должна быть еще выше, чем на поверхности. Это и позволяет поставить вопрос о свойствах сверхплотного вещества в присутствии сверхсильных магнитных полей.Сверхсильные магнитные поля напряженностью Н — 10й /с и более существенно изменяют величину порога нейтронизации холодного водорода [3]. порога появления свободных нейтронов в холодном плотном веществе [4]. способствуют снятию вырождения и отклонению от приближения идеального газа у релятивистских электронов 15|. влияют на вну- 7-1264



658 Г. А. ШУЛЬМАНтреннюю структуру холодных сверхплотных звезд с вмороженным магнитным полем [6, 7]. на |)-распад нейтрона [8—11], на скорость протон-про- тоннон термоядерной реакции [12].Представляет также интерес рассчитать в зависимости от напряженности вмороженного в сверхплотное вещество магнитного поля временной ход процесса превращения протонов атомных ядер в нейтроны. Подобна* задача без учета влияния магнитного поля рассматривалась ранее Д. А. Франк-Каменецким [13].Скорость нейтронизации в сверхплотном веществе с вмороженным сверхсильным магнитным полем определяется зависимостью энергии Ферми релятивистских электронов от напряженности магнитного поля, изменением фазового объема электронов при наличии сильного поля, а также отличием волновой функции электрона от функции свободной частицы из-за сильного магнитного поля. Влияние этих трех факторов, как мы увидим ниже, достаточно заметно изменяет скорость нейтронизации в сверхплотном сильно замагниченном веществе.Как и в [13], мы рассматриваем реакцию в виде+ (1)где А и В — ядра. Л — разность энергий. В дальнейшем величину Д. э также фермиевскую кинетическую энергию электронов будем выражать в единицах /п,с3.Численные оценки, учитывающие влияние сверхсильного магнитного поля, мы будем, как и в [13]. проводить для следующих конкретных реакций нейтронизации:а) Н։ + е~ — п 4* Ъ — 0.783 Мэв, А — 2.53;б) Не  4-е՜֊* Н3 +л+ *,-20.595 Мэв, А 41.3;1в) Си + е - В։,+ л + *, — 16.740 Мэв, Д 33.8;г) FeM + е- - Мли + п + *,- 10.937 Мэв, А 22.4.

2. Сильно вырожденный релятивистский электронный газ в квантую
щем постоянном и однородном магнитном поле. Уровень энергии релятивистского электрона в постоянном и однородном магнитном поле напряженностью Н. направленном по оси OZ, определяется формулой [14]

1/2г (р։, /7) = (т’с' г с՞/?-*֊ 2т,с2||1д/?(2п + 1) +. (2)

Результаты нашего расчета, очевидно, могут иметь значение для анализа динамики электронно-ядерных превращений в недрах сверхплотных звезд с вмороженным сверхсильным магнитным полем.



КИНЕТИКА В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ 659Здесь п = 0, 1, 2, 3.... — номер квантового уровня Ландау, ]1Д—магнитный момент электрона, заряд которого с и масса ли,, И — постоянная Планка, с — скорость света, з = ± 1/2 — спиновое квантовое число.Считая концентрацию сильно вырожденных релятивистских электронов пе заданной, их уровень Ферми легко определить из уравнения (3)
где £/у(0— плотность числа квантовых состояний электрона в однородном магнитном поле.Следуя способу, изложенному в [15], из (3) легко получить для релятивистского электронного газа в квантующем постоянном и однородном магнитном поле

ОО2 21^7я—1 — пге4 2тгс-^нН (2п 1) — 2э\1иН

(4)
где £,—фермиевская кинетическая энергия релятивистских электронов в квантующем магнитном поле.В дальнейшем нас будут интересовать энергетические состояния с квантовым уровнем Ландау п = 0. Такие состояния принято называть квантовым пределом [15]. В квантовом пределе энергетические характеристики электронного газа резко уменьшаются с ростом напряженности магнитного поля, что должно существенно изменять кинетику нейтронизацин. Если же то изменение энергетических характеристик электронного газа в постоянном однородном магнитном поле является незначительным и потому их фермиевская кинетическая энергия практически не будет оказывать воздействия на динамику электронно-ядерных превращений.Нижнюю границу напряженности магнитного поля в квантовом пределе мы можем определить, положив п = 0 и л = — 1/2.В этом случае из (4) мы будем иметь следующее условие:з’ икс* < 2т,с’:‘л//, (5)

(6)

которое может быть записано в виде
где

.2 3 4/3 Л с 
: ••------- п,

е
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Нкр = - = 4.414-1013 гс (7)есть критическое магнитное поле для электронов [16],
= (3^)^Лвл^ (8)

т‘сесть фермиевская кинетическая энергия релятивистских электронов в единицах т,с‘ [13], ).с — И (т.с)՞1 комптоновская длина волны электрона.Из формулы (4) легко получить, что энергия Ферми ультрареляти- внстского электронного газа в квантовом пределе сверхсильных магнитных полей 2 е3
'-^=-зга^- <9>Если ввести обозначение 

то из (4) в согласии с [3] имеем̂ _ = (1х,)ад (И)
Ъп.с%Н \ 2 ') 1 'и

«. (Н) - (2.)՛ (Зг’п.)՛'’ х’ )՛ ’• (12)
Последнее соотношение определяет в параметрическом виде зависимость оти совпадает с выражением для химического потенциала ультрарелятивист- ского электронного газа в однородном сверхенльном магнитном поле [4].В принятых выше обозначениях (см. формулы (8) и (10) ) фермнезская кинетическая энергия электронов в сверхсильном магнитном поле может быть представлена как функция от безразмерной электронной концентрации * = 3~3л,л՜? и безразмерного параметра л?:։.(Я) - А*"! = ( Зя’л.Х?)’ Л х-‘ )’ ’• (13)

. т,с3 \ 3 /



КИНЕТИКА В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ 66!С ростом напряженности однородного магнитного поля безразмерный параметр х2 убывает, что ведет к уменьшению фермиевской кинетической энергии £«(/-/).3. Статистическая функция иейтронизации сверхплотного замагничсн- 
ного вещества. Вероятность процесса иейтронизации (1) определяется соотношением [13]: </Ц7 = 2пЛ-'| Н' (14)

ЕМатричный элемент Н' для иейтронизации в замагниченном веществе равен матричному элементу обратного ей ^-распада в присутствии магнитных полей
В- А (15)а число квантовых состояний вырожденных замагниченных электронов и свободных нейтрино <1п!<1Е может быть легко определено, если учесть, что число квантовых состояний электрона, находящегося в квантующем постоянном однородном магнитном поле, направленном по оси О/, равно [17] 

а энергетический спектр замагниченных электронов определяется формулой (2).Для нахождения полной-вероятности мы должны интегрировать в выражении (14) по энергии от 0 до Л в случае ^-распада, а в случае нейтро- низации от Л до (Н).Таким образом, вероятность иейтронизации в полностью вырожденном замагниченном веществе может быть выражена через приведенное время обратного ей [^-процесса как̂  = /(& (,7>
где безразмерная функцияТГ(Н) = ш(ет(Н))-ш(Д), (18)



662 Г А. ШУЛЬМАН△ *.W)S0 — о ’ “m<c՜ mtc՝
а2 = 1----------- [НЛ (2л Н) 4 2^Л I, (20)/л<с*выражение

(2D
есть статистическая функция Ферми 3-распада с учетом магнитного поля. Интеграл (21) легко берется аналитически [ 18|:«•(։) = ■֊-[(։’ ֊ а*)М- (1 -а‘)М] + а*К*’֊о’)1'’֊(1 ֊ о*)'՞]

- • 1֊ ՛•• - - “՛՛՛ ’ * ••՛" !‘1+о-3«! I 1221

+ о<։ а։)։/։-(1-а’)''։].При больших плотностях статистическая функция нейтронизации эа- магниченного вещества в квантовом пределе сверхсильных магнитных полей [7] (п 0, з = 1/2. а' 1) стремится к предельному виду:
1Р(Н)*у [£(//) А’]. (23)

Здесь мы. ка кн в [13], рассматриваем такую ситуацию, когда £«(//)> А и считаем А 1.Произведение f(H}t (Н) в 4>ормуле (17) мы можем выразить через произведение ft. без учета влияния магнитного поля, данные о которых имеются в (13].В [9—11] было показано, что вероятность 3-распада нейтрона в присутствии сверхсильных магнитных полей (Н>2.7 /Л?) определяется соотношением 1Г(Я) =0.77-^- 1И0),
Н.р

(24)
где 11^(0)—вероятность 3»-распада нейтрона в отсутствие внешних воздействий.Поскольку полная вероятность распада определяет обратное время жизни, мы легко можем найти, что

h (Н) = 1.299^.,. 
н

(25)



КИНЕТИКА В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ 663Аналогично выразим/(/У) для замагннченного вещества через соответствующую величину без учета влияния магнитного поля
7. /«Ад» [в]. (26)

Легко заметить теперь, что
/(Я)С,(Н)я։2.165^Л-7о. (27)

4. Время нейтронизации в сверхплотном замагниченном веществе. Процесс нейтронизации в сверхплотном веществе начинается с того момента, когда ~т(Н) достигает значения, равного Л. В присутствии сверхсильноги магнитного поля величина -т(Н) может стать меньше А, и тогда процесс нейтронизации прекращается.Мы рассмотрим такую ситуацию, когда В том случае, если А» 1. статистическая функция нейтронизации имеет вид (23).Для всех ядер, кроме водорода, за первичной реакцией должна следовать цепочка последовательных процессов нейтронизации образующихся ядер. В такой цепочке скорость суммарного процесса определяется самой медленной реакцией [131.Уравнение кинетики процесса нейтронизации мы можем записать, как и в [13]:
dN _ 1 </пг цу

— = -_____ -______N/(//)Г(НГ’ (28)где Л— концентрация ядер.С учетом выражений (13), (23) и (27) уравнение кинетики нейтронизации в сверхплотном замагниченном веществе мы можем представить в виде
</Пг з--՜/.? Н 2

6.495/4Р 3
х]А-(л, п։)п,. (29)Здесь п. (30)

где пе0 есть равновесная концентрация электронов в отсутствие магннт- го п ля. находимая из условия
£т(Пео) = А. (31)



664 Г А. ШУЛЬМАНИными словами, в присутствие сверхсильных магнитных полей процесс нейтроннзацни начинается при более высоких значениях массовых плотностей.Уравнение (29) легко интегрируется. Для времени, за которое электронная концентрация уменьшается от значения пл до текущего значения лг, получаем / 2.165—' — 1п| —(32) Л/ А5 | п0 (л,— л։) IОтсюда вытекает, что время нейтроннзацни зависит от начальной и конечной плотностей логарифмически, если только начальная концентрация замагниченных электронов обеспечивает энергию Ферми, заметно превышающую Л. Зависимость времени нейтроннзацни от величины напряженности вмороженного магнитного поля определяется не только множителем. в который входит Н. но также и начальным и конечным значениями электронной плотности, которые также зависят от Н.Если начальная концентрация замагниченных электронов л0 л։ и л0 >л,,то из (32) мы имеем/•= 2.165 „֊•). (33)
/7 АС учетом выражения (30) мы можем теперь оценить время нейгронн- зации для сверхплотного вещества в квантовом пределе вмороженных сверхсильных магнитных полей по порядку величины<.~2.165^^ 1.5х;։. (34)

Итак, мы видим, что влияние свсрхснльиого магнитного поля на время нейтроннзацни имеет довольно сложный характер и его учет в формуле (34) определяется двумя множителями Н и х< .Легко показать, что в случае слабых магнитных полей (х; 6 8 и
Н Н,р) поправочные множители, учитывающие магнитное поле в выражениях для полной вероятности ^-распада [9] н энергии Ферми [10| релятивистского электронного газа весьма малы и время нейтроннзацни по порядку величины [13] (35)Электронный газ сверхплотного вещества с вмороженным магнитным полем будет идеальным, если выполнимо условие

(36>



КИНЕТИКА В СВЕРХПЛОТНОМ ЗЛМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ 665Здесь г 7.- :г 1 средняя энергия взаимодействия электрона с электронами и ядрами одинакового порядка; /е заряд ядра, г (/лГ 1) ' — среднее расстояние электро том и ядром. Вследствие экранировки средняя энергия взаимодействия электрона с зарядами, находящимися вне сферы радиуса г, равна нулю.Практически достоверным предельнее магнитное поле, в результате действия которого релятивистский элслтрсяпын газ уже нс будет идеальным. мы можем определить, положивхмгд^0.1:,(Н), (37)что дает
С учетом формулы (10) предельное магнитное поле«... - Ю՜’—(— У 2՜ ’. (39)т.с‘։‘в \/։с /Температура вырождения релятивистского электронного газа в функции напряженности магнитного поля Н может быть определена по формуле

Т,(Н) Го = у- (40)
где Го температура вырождения электронного газа в отсутствие внешних воздействий, к постоянная Больцмана. При Нтих, как видно из табл. 1 температура вырождения уменьшается на два порядка для Н։, Не2 и С’՝ и на один порядок для Ее5՞.Если же х* ֊ 10 ։, то электронный газ остается крайне вырожден ным и идеальным для всех четырех элементов. В табл. I приведены соответствующие параметру х*’ - - 10 ’ значения напряженности магнитного поля, а также времена нентроннзацин в отсутствие магнитного поля [ 131 и при его наличии в веществе. Из таблицы вытекает, что время нейтрони- зацни в сверхплотном замагниченном веществе имеет тенденцию к уменьшению.Для значений параметра х2, меньших 10 ', наши оценки, очевидно, не будут достаточно достоверными, так как увеличение напряженности вмороженного магнитного поля способствует снятию вырождения и отклонению релятивистского электронного газа от приближения идеального газа.



666 Г А. ШУЛЬМАНТаким образом, мы видим, что в присутствии сверхсильных магнитных полей с напряженностью /7^10”—10” гс время нейтронизацни рассматриваемых нами четырех элементов уменьшается примерно на один—три порядка. Значений напряженности вмороженного магнитного поля Н~10и— 10” гс мы вправе ожидать в недрах холодных сверхплотных звезд с напряженностью /7.. ^2-10” ։с на их поверхности [6]. При этом следует отметить, что вплоть до полей Н —* 10” гс в сверхплотном замагннченном веществе не происходит спонтанного рождения электрон-позитронных пар [6|
Таблица 1

Элемент Н, , 1Г /7Я։ЛЖ, »<■ Т.
Для х? 0.1

Н. 1с сек 113| I ։п(Н). сек

Н’ 1.610’« 2.010-’ 1.310” 2.4-10՜’ 2.9-10” 1.7-10 8.4

Нс« 7.4 10»։ 8.010 ’ 8,6-10«' 3.810՜’ 7.0-10” 10’ 2.010м

С” 4.7 10’* 7.2-10"4 6.8 10" 7.8-10՜’ 4.8-10" 4.6-10՜4 1.4-10՜*

Ре* 1.2-10” 1.4-10՜’ 1.7-10” 2 0-Ю՜1 2.4 10” 4.0 6.0-10՜’

В заключение отметим, что. как н в случае обычного сверхплотного вещества. нейтроннзация водорода в присутствии сверхсильных магнитных полей едва ли может иметь реальное значение, так как водород, вероятно, будет израсходован за счет термоядерных или пикноядерных реакций [ 19, 20]. Как показано в [12]. сверхсильные магнитные поля с напряженностью 
Н 10й ։с увеличивают скорость протон-протонной термоядерной реакции. Пикноядерные же реакции идут при плотностях р 104 г)см~\ Сверхсильные магнитные поля с напряженностью Н> 10’4 гс будут уже оказывать влияние также и на скорость пикноядерной реакции плотного водорода, так как в этом случае вклад в энергию колебаний ядер, рассматриваемых как линейный гармонический осциллятор, из-за наличия магнитного поля будет превышать их энергию нулевых колебаний [21]. Вопрос этот, однако, будет рассмотрен отдельно.Оценка скорости нейтронизацни гелия, углерода и железа в сверхплотном замагннченном веществе имеет значение для выяснения механизма процессов, происходящих в недрах сверхплотных звезд с вмороженным сверхсильным магнитным полем.Автор признателен рецензенту за существенные замечания.
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КИНЕТИКА В СВЕРХПЛОТНОМ ЗАМАГНИЧЕННОМ ВЕЩЕСТВЕ 667KINETICS OF NEUTRONIZATION IN SUPERDENSE MATTER WITH INFROSSED MAGNETIC FIELD
G. A. SHULMANThe time of neutronization process of infrossed matter is estimated after the achievement by hydrogen, helium, carbon and iron the thermodynamical necessary limit density. It is shown, that superstrong magnetic fields with tense 10й—10” G decrease the time of neutronization by one — three order. The limit magnetic fields at a given mass density of a matter are determined. In the case of higher densities the relativistic electron g.is cannot be considered as degenerative and ideal.
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СВЕРХПЛОТНАЯ ВЫРОЖДЕННАЯ ПЛАЗМА

Г. С. СААКЯН. Л. Ш ГРИГОРЯН
Поступила 11 октября 1977

Показано, что и вырожденном веществе при плотностях ? >3.4-10’° ։/сч'։ явле
ние пейтроннэацнн должно смениться пноннзацнен. С повышением плотности относи
тельное число отрицательных пионов в ядрах монотонно растет, и то время как кон
центрации нейтронов и протопоп замораживаются на значениях 0.6 и 0.4. При плотно
сти 6- 10’ * ։/см'л м давлении 6.6- 1029 эрг/см^ совершается фазовый переход в состояние 
сплошной ядернон материи В этой фазе числа нейтронов, протонов н пионов равны 
0.591 V; 0.409 Л . 0.406 .V, Л число нуклонов, а состояние сходно < жидким: вещество 
ллходится в связанном состоянии (химические потенциалы нуклонов отрицательны) н 
несжимаемо до давлений 5- 1033 зр։/с.м1 * * ч Проведено качественное рассмотрение «дрон- 
ион плазмы при плотностей выше ядерНой. Получено уравнение состояния вырожденной 
плазмы во всем диапазоне плотностей.

1. Введение. За последние два десятилетия теория сверхплотных не
бесных тел превратилась в один из важных разделов астрофизики. Ее ак
туальность особенно возросла после открытия пульсаров. Впервые идея о 
сверхплотных небесных телах возникла в работе Ландау (1]. Теория белых 
карликов в основном была разработана в работах Чандрасекара [2] и дру
гих [3—5). В 30-х годах в работах Бааде. Цвнккн [6] и Оппенгеймера я
Волкова [7] возникло представление о нейтронных звездах — конфигура
циях. преимущественно состоящих из нейтронов. Открытие гиперонов и 
других адронов после 1950 г., а также появление космогонической концеп
ции В. А. Амбарцумяна в 1958 г. |8] послужили мощным стимулом для 
интенсивных исследований в области теории сверхплотных небесных тел
|9—12]. Новым важным этапом в это։։ области явилось открытие явления 
пионнзации вещества. Впервые в работах Мигдала [13] было обращено 
внимание на роль '-мезонов в атомных ядрах. Позже в ряде работ | 13—18] 
исследовалось образование "-конденсата в бесконечной ядернон материн. 
В работе | 19] было установлено, что на самом деле пнонизация вещества
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начинается при плотностях, на 3-4-4 порядка ниже ядерной. Начиная с гра
ничной энергии электронов порядка нескольких мэв, атомные ядра в плаз
ме заполняются « -мезонами. Появление «“-мезонов оказывается вы
годным, поскольку замедляет сравнительно быстрый рост граничной энер
гии электронов, что приводит к уменьшению энергии системы. Примеча
тельно, что с появлением пионов нейтрониэация вещества прекращается Н1 
значениях концентраций протонов и нейтронов, равных 0.4 и 0.6.

Содержание предлагаемой статьи является развитием нашей рабо
ты 119]. Удалось провести ряд уточнений, которые, как нам кажется, мо
гут привести к важным астрофизическим следствиям.

2. Уточненная формула Вайцзеккера. Корректное исследование состоя
ния пионного конденсата в ядериом веществе представляет трудную зада
чу, поскольку оно требует хорошего знания нуклон-нуклонного, пнон-пион- 
ного и нуклон-пионного взаимодействий. Но дело осложняется еще н тем, 
что здесь сущее:венны многочастичныс взаимодействия. В работе [20] та
кое сложное теоретическое исследование вопроса заменено феноменологи
ческим рассмотрением. В силу ряда особенностей, существующих в тяже
лых ядрах с А 200, в них. по-видимому, должны присутствовать отри
цательные пионы помимо нейтрального мезонного фона, исследованного 
в [13]. Введя в известную формулу Вайцзеккера соответствующие счагае- 
мые, учитывающие наличие «“-мезонов в ядрах, и затем, методом наимень
ших квадратов, согласуя теоретическую формулу с экспериментальными 
значениями энергий связи ядер, были определены все коэффициенты, вхо
дящие в уточненную формулу масс

Мс” = 1Уптпс՞ 4- — спА 4- с։А2 ‘ 4֊ с2 4֊

+ 1Л1 (^-ЛМГ + + + сЛ. (1)

А А* А

где Л/п> Мр, Мг соответственно числа нейтронов, протонов и « -ме
зонов, А = - массовое число. Кулоновский член пропорцио
нален (Л/,— /Уж)*, поскольку заряд ядра определяется протонами и 
«“-мезонами. № протонов, которые в соответствии с р-волновым 
пион-нуклонным взаимодействием при низких энергиях можно пред
ставить окруженными мезонным облаком, очевидно, н некотором смы
сле не тождественны с оставшимися /Уе-п ротонам и. Поэтому 
они не учтены в VI и VI! слагаемых, представляющих энергию сим
метрии нуклонов. Их обменная энергия отдельно представлена VIII 
слагаемым. Последний член в (1) есть полная энергия пионов.
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По нашим представлениям в ядрах с4£ 200 нет отрицательных пио
нов. В этой области формула (1) без дополнительных членов удовлетвори
тельно описывает зависимость энергии связи нуклона от А и Z. Поэтому 
для коэффициентов с0 -5- с3 принимались известные в литературе значения.

с0 « 15.75; с։ = 17.8; cs 0.71; с, = 23.7 Мэв. (2)
Коэффициент с4 дополнительного члена энергии симметрии сначала 
был определен по энергиям связи ядер с 50 А -С 257. Пионные па
раметры с3 и с. определялись по 200 ядрам с 220 А 257. Вместе 
с ними уточнялось также и значение с4. Было найдено

с4 — 3.5; с3 = 17.65; с. = 11.96 Мэв. (2 )

Среднеквадратичная ошибка энергии связи нуклона, рассчитанная по Фор
муле (1). при этих значениях параметров СА> с3 и ст в рассматриваемой 
области примерно на порядок больше экспериментальных ошибок. Если 
предположить, что все слагаемые (1) имеют примерно одинаковый вклад 
в (Аб)3, то

Ас0 = т 0.001; Ас։ = 0.007; Ас, = ± 0.0002; Ас, = 5 0.02;
Ас, = ± 0.67; Де; = ± 2.06; Ас։ = х 0.19 Мэв. (3)

Принимая за основу (1), можно убедиться, что в ядрах с А ^200 
мезонов нет [20]. В ядрах же с А _ 200 число -‘-мезонов в изобарах 
с наибольшими порядковыми номерами 7. сравнительно мало, а с 
уменьшением 7. число их растет, достигая 5 : 7 частиц в изобарах 
с наименьшими 7.. Так, например, для группы ядер с А — 230 и 
7. - 93, 92, 91, 90, 88, Л'« =֊ 1, 2, 3. 4, 7. а при А = 254 и 7. = 102, 
101, 100, 99, 98 = 2, 4, 4, 5, 6.

3. Явление пионизации в вырожденной плазме. В нашей предыдущей 
работе [ 191 было показано, что в вырожденной Ле-плаз.ме происходит пио- 
ннзацня ядер. В обычных условиях для стабильности -“-мезонов необхо
димо, чтобы их химический потенциал не превышал величины порядка 
тес . Это условие удовлетворяется лишь в изобарах тяжелых ядер. В вы
рожденной плазме условия для устойчивости отрицательных пионов боле.՝ 
благоприятны, поскольку число их определяется из равенства химического 
потенциала этих частиц граничной энергии электронов: — |1,. В [19] эф
фект пионизации исследовался путем некоторого видоизменения формулы 
Вайцзеккера, исходя нз общих теоретических соображений. Вновь возвра
щаясь к этому вопросу, будем исходить из полуэмпирической формулы (1). 
Входящие в нее параметры пионов можно считать более достоверными, чем 
полученные путем теоретических расчетов, так как они, по сути дела, опре
делены нз экспериментальных данных энергий связи ядер.

2
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Рассмотрим основное состояние Ле-плазмы, состоящей из вырожден
ного газа электронов и одинаковых атомных ядер с наибольшими значения
ми энергии связи Ь(А, /) нуклонов. Параметры А, 7, Ь (А, /■) этих ядер 
определяются граничной энергией электронов, т. е. являются определенны
ми функциями плотности. Состояние такой плазмы определяется следую
щей системой уравнений:

Ря = % + Р.» Рж *֊ Р,»

Мс' = Мн. + Мн, + Мн, = Лн„ - 7|֊„ (4)

где — химический потенциал частиц. Разумеется, полученные ниже ре
зультаты справедливы и при температурах, отличных от нуля, если они не 
превышают температур вырождения частиц. К системе (4) следует доба
вить условие электронейтральности плазмы.

л, = ---п, (5)
А

где л, плотность электронов, п — число нуклонов н расчете на 
единицу объема, п/А — плотность ядер, а X = /Vр— Л'«.

Из (1) находим

г, = т„с՞ - с„ + 7-®,'4” + 2с։(1 7у у^иЛ О

с,(1 2у </.)’ + 4с.(1 2у —у,)’ Зс.(1 2</ у У с3у’,

I1, = т,сг — с0 + + 2с..уА՜'  — (6)3

_51^Лм-2с.(1 2у-у.) с,(1 2« у У

■ 4с. (1 2у утУ Зс.(1 2у — уУ с, у\,

Н, = - 2с^4’,։ + с, + 2с, (1 '2у у,У 1 4с.(1 2у — угУ ■ 2с,у,.

Здесь у 7*1А, а у* РЩА. Химический потенциал электронов равен

р. = ал!/3 — а (7)

где а 6.1145 10՜" Мзв■см. Подставляя (6) и (7) в (4), приходим к 
результату
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2с«(։ 2.4 Уг) 4՜ 4с. (1 2у уУ ^с3у. с. Ьтсг - О,

У ^~[а(Уп)^ 2с,уА13 2с. Ате՜], (8)

и" ---------
2с.А

где Ат т„ т„.
Параметры основного состояния вырожденной Де-плазмы, определяе

мые системой уравнений (8). в зависимости от плотности массы 

М
'■ п ~А

Ъп9 п / 1
"Де5՜ (9>

приведены в табл. 1. Данные последней строки относятся к сплошной ядер- 
ной материи.

Таблица Г
ПАРАМЕТРЫ ОСНОВНОГО СОСТОЯНИЯ СВЕРХПЛОТНОЙ 

ВЫРОЖДЕННОЙ ПЛАЗМЫ

8-1264

р р л ЛГ= »".е’-Р. (т„ - р/л)г’
(>•«-’) (яр!-см՜3) 1/1 /1 А (Мзи) (ЛЬ.) (ЛЬ.)

6.701 10’ 5.444 10« 62 0.450 9.01 0.75 9.09
7.289 10’ 1.292 10« 63 0.445 8.61 1.65 8.79
2.723 10» 7.374 10« 65 0.440 8 21 2.55 8 49
1.376 10’ 6.199 10” 68 0.430 7.43 4.34 7.90
3.952 10» 2.450 10« 71 0.420 6.67 6.12 7.32
8.669 10’ 6.756 10« 75 0.410 5.94 7.88 6.75
1.623 10” 1.507 10” 78 0.400 5.23 9.63 6.20
2.736 10’® 2.922 10” 82 0.390 4.55 11.36 5.66
3.388 10” 3,818 20” 85 0.385 0.001 4.24 12.15 5.41
3.574 10«® 4.061 10” 86 0.382 0.004 4.17 12.34 5.35
6.742 10’° 8.319 10” 104 0.347 0.043 3.29 14.76 4.57
1.138 10” 1.462 10” 127 0.314 0.080 2.55 17.00 3.88
1.778 10” 2.300 10” 157 0.283 0.114 1.94 19.04 3.28
2.621 10” 3.330 10” 1»5 0.253 0.147 1 44 20.88 2.77
3.697 10” 4.511 10” 246 0.226 0.177 1.05 22.53 2.32
5.032 10” 5.784 10” 314 0.200 0.205 0.74 23.97 1.94
5.806 10” 6.432 10” 356 0.188 0.218 0.62 24.62 1.77
6.052 10” 6.627 10” 370 0.184 0.221 0.58 24.80 1.72

2.841 10” - ОО 0.00347 0.406 0.58 51.29 0.63
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В изолированных ядрах “ -мезоны имеются лишь при А 200. 
В условиях вырожденной Ле-плазмы, начиная с 3.4-10*° г с.»։3, пионы 
появляются и в средних ядрах. При этой пороговой плотности мас
совое число нанустойчивого ядра А 85. С повышением плотности 
концентрация мезонов в ядрах монотонно растет, достигая предель
ного значения у. 0.22 в конце этой (разы. В этой точке р pt

6 -10” i/слЛ •*, шпся 0.58 Мэв, 24.80 Мэв, а массо
вое число наиболее стабильного ядра А 370. Затем совершается 
(разовый переход в состояние сплошной ядерной материи с р р0

3 10” i/c.u3, р* 0.58 Мэв. При этом переходе плотность веще
ства испытывает скачок примерно в 500 раз. В интервале 610",j><.' 
<3*10н г/смл состояние плазмы нестабильное и, по-видимому, в соот
ветствующих звездных конфигурациях оно не реализуется. Такой скачок 
можно мотивировать следующим образом. При повышении плотности 
за значением р։ химический потенциал после небольшого роста до 
un 0.1 Мэв уменьшается до значения 0.58 Мэв при ;• р0,
а затем с повышением плотности снова монотонно растет. В равновес
ных конфигурациях, состоящих из вырожденного вещества соответст
вующих плотностей, такое поведение невозможно. В этом можно 
убедиться, рассматривая условие термодинамического равновесия 
вдоль радиуса достаточно плотных конфигураций, в которых имеется 
свободный нейтронный газ

V £oo('') l\ (г) const, <(10)

где tfwW—временная компонента метрического тензора, а г— расстояние 
от центра звезды. Поскольку gw(r) с удалением от центра растет, 
должно монотонно убывать. Соотношение (10) справедливо до поверхности 
раздела фаз сплошной ядерной материи и Ле-плаз.мы. На этой поверхно
сти соприкосновения, очевидно, должно иметь место термодинамическое 
равновесие между нейтронами в ядерном веществе и нейтронами в атэмных 
ядрах Ле-плазмы. Среднее расстояние между частицами здесь достаточ
но мало и упомянутое равновесие за счет туннельного эффекта устанавли
вается мгновенно. Итак, из требования монотонности и непрерывности

следует, что область плотностей 6-10й < р _ 310й i см3 не реали
зуется в соответствующих звездных конфигурациях. Строго говоря эти 
рассуждения справедливы, если несжимаемость ядерного вещества доста
точно высокая. В конфигурациях с центральным сверхмасснвным ядром 
(с массой, значительно превышающей солнечную), по-внднмому, возник
нет необходимость учесть сжимаемость ядерного вещества. В таких случаях 
переход из Ле-плазмы в фазу сплошного ядерного вещества произойдет 
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при чуть большей плотности, соответствующей значениям химического по
тенциала в интервале —0.58^ Р« —0.1 Мэв. Заметим, однако, что во 
всех случаях при переходе из одной фазы в другую скачок плотност.! при
мерно в 500 раз неизбежен.

До сих пор мы исходили из полуэмпнрнческон формулы (1), в которой 
нс учтено наличие слагаемых порядка с4Л/4 * * * * */Д’. Для обычных ядер пре
небрежение ими вполне оправдано. В сплошной ядернон материи и в ядрах 
Де-плазмы, где «“-мезонов сравнительно много, вклад таких членов мо
жет оказаться заметным. Из совершенно общих соображений можно было 
ожидать, что в чем мы убедились путем численных расчетов при

4. Сплошная ядерная материя. Рассмотрим теперь сплошную ядерную
материю, представляющую особый интерес для теории сверхплотных не
бесных тел. Под сплошным ядерным веществом подразумевается плазма с
плотностью, равной плотности в обычных атомных ядрах: п0 1.7 X

103* с.и 3. Равновесное состояние такой плазмы определяется уравне
ниями

уточнении формулы Вайцзеккера (1). По той же логике естественно ожи
дать, что с4Л/4 /Р^~с4[ЛС, (/У/։ М.'^/А3, т. е. с4 с4. Для выясне
ния роли этих членов в наших расчетах сначала в (1) опустим член 
с с4, а затем учтем также слагаемое с’/У' А3, принимая с4 с4. 
В первом случае параметры сплошного ядерного вещества (см. по
следнюю строку табл. 1) изменяются на Др։> 0.38; 2.38 Мэв,
Ху 0.0005, Ьу_ 0.03, а во втором случае, когда учитывается также 
член с с4: 0.08; 0.72 Мэв, Ху 0.0001, Дуя 0.01.
Таким образом, пренебрежение членами порядка с^АЩА3 не сказы
вается заметным образом на приведенных выше результатах.

Полученные результаты качественно согласуются с результатами ра
боты [19]. Однако имеются некоторые отличия, связанные с уточнением 
параметров пионного конденсата. В [19] было установлено заметное по
давление эффекта нейтронизации. По результатам настоящей статьи срав
нительно небольшой эффект нейтронизации имеется лишь при р,<12 Мэв. 
т. е. р < 1010 ։/см3. С появлением же в ядрах « -мезонов он приостанавли
вается. В самом деле, как видно из табличных данных, концентрация про
тонов М^А у у. при дальнейшем повышении плотности остается по
стоянным числом, равным 0.4. В [ 19] наблюдалось заметное повышение 
порога появления Дел-фазы вещества (плазма со свободным нейтронным 
газом), обусловленное явлением пионизацни. Теперь из-за усиления эф
фекта пионизации эта фаза полностью вытесняется, т. е. фазы вырожденной 
плазмы, содержащей свободный нейтронный газ, нс существует.
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Н. = % + •*,.

И, - Р.- СП)

". : п. ֊ п1>-
Химические потенциалы частиц можно получить из формул (6). (7). если 
в них опустить кулоновские и поверхностные члены энергии. Подставляя 
эти выражения в (11), находим

У, —^—(2сг 4с31/г)а,
о п0

с„ + 2с3уг — Ьтс’ 2с3(1—2у, у.) 4с4 (1 2уе у,)а 0.

Приведенные уравнения справедливы только при температурах, значитель
но меньше температуры вырождения частиц 5՛ 10”. Решая (12). на
ходим

тпс՛ 0.58; п։,.,с՞ 50.58; •»_ 51.29 Мэе՝,

уп 0.591; ур 0.409; у, 0.406; у, 0.0035, (13)

где ук пк!п^ концентрации частиц. Если учесть также вклад 
члена с4Л/5‘Ла в химических потенциалах, предполагая с4 г4, по
лучим

1\։ тяс2 0.66; |»ж 50.57 Мэв-.

у„ 0.580: Ур~ 0.420; ук 0.417. (13')

Итак, если наши представления о наличии »"-мезонов в обычных тя
желых атомных ядрах правильны, то полученные на основе формулы (1) 
результаты (13) дают основания утверждать, что сплошная ядерная ма
терия находится в конденсированном состоянии подобно жидкости, т. е. 
мы имеем дело с связанным состоянием системы. В самом деле, легко убе
диться, что

(— т„\сл (и т„с9) —■ у р 0.63 Мэя, (14)
՝ п / 4

где рс։ — плотность полной энергии. При учете члена с с4 и мечи бы 
({»/л——— 0.70 Мзв. Таким образом, неверно как представление 
о том, что при плотностях, близких к ядерным, мы имеем дело с газом. так 
.и то, что такой газ преимущественно состоит из нейтронов.
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Поскольку ядерное вещество находится в связанном состоянии, оно не 
имеет собственного давления (формально оно отрицательно). Такое состоя
ние может реализоваться в сверхплотных звездах при достаточно больших 
центральных плотностях. Ядерное вещество сдерживает гидродинамическое 
давление масс благодаря своей относительно большой несжимаемости. При 
незначительном уплотнении частиц возникают большие внутренние напря
жения. компенсирующие внешнее давление. Относительное изменение не
которого элемента объема под влиянием давления равно 

где г0^1.12 10 “ см—среднее расстояние между нуклонами, К — 
модуль всестороннего сжатия, а 1 К коэффициент всестороннего сжа
тия. В ядерной физике вместо К используется параметр К' 4~г*К{3, 
который без учета вклада ^-мезонов равен [21, 22]

к՛ о6»
Подставляя (16) в (15). находим

!А^ = —. р. - 1.2210м арг/см1. (17)
Г0 Я

Таким образом, при давлениях Р Р2 ядерное вещество является несжи
маемым, а при Р Р. оно сжимаемое, т. е. превращается в реальный газ. 
В расчетах соответствующих звездных конфигураций следует учитывать 
это обстоятельство и скачок плотности при переходе в фазу сплошной ядер
ной материи. Интересно отметить, что еще в 1932 г. [1] для сверхплотных 
небесных тел Ландау допускал существование «высоко конденсированной 
центральной области..., окруженной материей в обычном состоянии..., по
добно тому, как разделены жидкость и ее пар».

5. Плазма при плотностях, выше ядерной. К сожалению, корректное 
изучение свойств плазмы при плотностях, выше ядерной в настоящее вре
мя не представляется возможным из-за отсутствия достаточной информа
ции о структуре и взаимодействиях частиц на расстояниях г .<10 1 см. 
Ниже приведем некоторые качественные соображения и оценки свойств та
кой плазмы.

Впервые обстоятельное исследование свойств плазмы при плотностях, 
выше ядерной ч предположении, что барионы образуют идеальный газ, бы
ло проведено в работах [9]. Эти результаты остаются верными и в случае 
реального газа, если допустить, что энергии взаимодействия барионов раз
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ных видов примерно одинаковые. Так было установлено последовательно? 
появление £ , Л и др. гиперонов и резонансов при плотностях, выше ядер- 
нон. В этих работах наиболее серьезное отклонение от реальности было дс- 
пущено при оценке роли " -мезонов, для порога рождения которых были 
найдено значение, примерно в 500 раз превышающее ядерную плотность 
Учет ядерных взаимодействий между частицами вносит существенные из
менения в эти результаты.

В предыдущем разделе было показано, что в плазме при ядерней 
плотности примерно с одинаковой концентрацией имеются нейтроны, про
тоны и ” -мезоны. Отрицательных мюонов нет. а концентрация электро
нов 0.3%. При повышении плотности концентрации протонов и мезонов 
должны расти до порога появления следующей новой частицы. Концентра
ция пионов в этой области не может заметно отличаться от концентрации 
нуклонов, поскольку сильному росту их числа препятствуют силы отталки
вания. действующие между ними.

Оценим пороговые значения плотностей, выше которых приобретают 
стабильность другие частицы, в нерелятивистской области энергий. Пред
положим, что все виды барионов взаимодействуют одинаковым образом и. 
следовательно.

р?
рА = 5^(р4) Уь(рк' тьс՝ И(0) ՝2т’ ' (1$)

где р4 химический потенциал, ։д граничная энергия, рк гранич
ный импульс, 1Л (р) зависящий от импульса потенциал, а тк эф
фективная масса бариона. Для барионов нерелятивистское приближе
ние справедливо при плотностях п 4 • 1040 сл<"3. Вычислим теперь 
пороги стабильности Л, £ , I и - гиперонов в предположении, что 
в плазме т\^0.5 тк. Учитывая (18), из соотношения рл = ри нахо
дим, что пороговое значение плотности

|т„(т т„) с* |3>,г
пляг2пяД5 2 ■֊֊..---------- ^5.9 10зв см 3. (19)

При наличии пионного конденсата граничная энергия электронов, по-внди- 
мому, не будет сильно расти с увеличением плотности. Допуская, чго р, 
мало отличается от своего значения ~ 51 Мэв в ядерной материи, для по« 
рога появления £ -гиперонов получаем

1тп (т„с* ֊ 7ЛпС։ — Р,)с2 I312
------- -------------------- ՛----- 1.!10звсл< (20) 

а

Аналогично для £ и £* частиц имеем
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л, 2.0 10’“ см~\ л£> =5=3.3 Ю3“ см 3. (21)

При еще больших плотностях в плазме приобретают стабильность другие 
гипероны и барионные резонансы. Сопоставляя с результатами |9, 10]. за
мечаем. что изменяются не только пороги стабильности частиц, но и поря
док их расположения в шкале плотностей. В рассматриваемом приближе
нии между концентрациями барионов с одинаковыми электрическими за
рядами существуют простые аналитические соотношения, приведенные 
в [9. 10].

11з семейства мезонов кроме пионов в недрах сверхплотных звезд мо
гут приобрести стабильность только отрицательные К -мезоны. По ана
логии с пионами можно ожидать, что каон приобретает стабильность в 
плазме при средних расстояниях между барионами порядка его комптонов
ской длины волны, т. с.

"Л—т(^£У^410«ел.-’. (22)

Концентрации частиц выше порога рождения А--мезонов будут опреде
ляться из соотношений

где — химический потенциал барионов. Эту систему, конечно, следует 
дополнить условием электронейтральности плазмы. При таких плотностях 
Л^-меэон появится, если его потенциальная энергия окажется достаточно 
большой и. по-видимому, соответствующий конденсат будет находится в 
5-состоянии. Отрицательный мюон также может приобрести стабильность, 
«ели только граничная энергия электронов не замораживается из-за нали
чия пионного и каонного конденсатов.

Чуть выше порога (22) концентрации всех частиц за исключением 
лептонов, очевидно, будут величинами одинакового порядка:

п։, п,> п пк =5г пч 5г л.=: лк՛ ■ • . (24)

Эксперименты по упругому рассеянию электронов на нуклонах показа
ли, что они представляют собой протяженные образования со среднеквад
ратичным электрическим радиусом, равным /, = 0.8 фермы. Анализ экс
периментов по рассеянию нейтрино высоких энергий на нуклонах в свою 
очередь привел к заключению, что нуклоны состоят из некоторых частиц, 
называемых партонами. Имеются серьезные основания отождествлять их 

<• кварками. Радиус / области, в которой заключены партоны, разумеется. 
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должен быть меньше I,. По-виднмому. I0.5 ферми, чему сответствует 
плотность пд~ 1040 см 3. По существующим представлениям не только 
нуклоны, но и все адроны состоят из партонов (кварков). В соответствии 
с этим при плотностях п > п3 физическая картина в плазме должна ра
дикально измениться. В таких условиях представление об отдельных адро
нах теряет свой смысл. Плазма переходит в фазу, где в роли отдельных 
частиц выступают составные части адронов — партоны.

6. Уравнение состояния. Целесообразно уравнение состояния плазмы 
задать в виде ~ f» (Р). Для .4е-плазмы в нерелятивистскон области оно 
имеет вид

р = 3.423- 10՜*/**’, Р „ 2.1 • 10° эрг/см1. (25>

В области, где электронный газ является релятивистским, данные табл 1 
можно аппроксимировать формулой

р= 1.059-10՜" (1 3.996-10 "Р" 4.088-10 "Р՝2 1.568-10՜”?”) Р",
2.1 10;։ <?<?,. (26>

При давлениях, больших = 6.6-1029 эрг/'см3, совершается переход в 
ядерную фазу плазмы. Здесь до Р Р«& 1034 эрг!см3 (см. (17) ) плазма 
практически несжимаема, т. е.

Ф 2.84 • 10м ։/см\ Р. < Р < Я. (27)

Скорость продольных звуковых волн в ядерном веществе определяется 
соотношением

С, у ֊ (28)

и равна с, 4 10u CMjCex. Скорость упругих поперечных волн меньше 
скорости продольных.

При давлениях Р2 < Р Р3 плазма представляет собой реальный 
газ адронов, где Р3 давление, выше которого плазма находится в 
партонной фазе. В точке перехода п3 — 1О40 еле՜3, граничная энергия 
барионов mkc: и, следовательно,

9 —
Р3 - у п3\ 5-103- эрцсм\ (29)

Оценка по релятивистской формуле дает примерно такой же результат
В этой узкой области давлений (см. рис. 1) можно пользоваться 

аппроксимацией



СВЕРХПЛОТНАЯ ВЫРОЖДЕННАЯ ПЛАЗМА 681

р я= 5■10՜и/*м, Р.< Р^Р,. (30)

Рассмотрим теперь ситуацию, когда барионы в плазме вплотную со
прикасаются друг с другом,’образуя сплошную материю из партонов 
(кварков). По-вндимому, это происходит при плотностях адронов чуть 
выше пл~1040 с.и՜"3. Энергия связи партонов в адронах чрезвычайно 
большая, и именно поэтому до сих пор их не удалось выделить в ядерных 
реакциях высоких энергий. По аналогии с ядерной материей естественно 
ожидать, что здесь в начале образуется несжимаемая партонная жидкость. 
Попытаемся оценить область давлений, в пределах которой реализуется 
несжимаемая партонная (раза.

Рис. 1. График уравнения состояния вырожденной плазмы. Давление измерено в 
единицах эр|/с.»г3. плотность — в ։/с.ч3. Часть кривой до точки А представляет состоя
ние .4с-пллзмы. Вертикальный отрезок АВ. отмеченный пунктиром, соответствует скачку 
плотности при переходе в фазу сплошной ядерной материн. Отрезок ВС описывает со
стояние несжимаемой ядерной материи. СД— реальный адронный газ. а ДЕ—состоя
ние несжимаемой партонной жидкости. Верхняя и нижняя линии за точкой £ предстан- 
хяют два альтернат ноных предельных уравнения состояния вещества, соответствующие 
идеальному и реальному газам партонов. Примерный ход кривой за точкой С отмечен 
пунктиром.

Согласно вышеизложенному, переход в фазу партонной жидкости, з 
сответствующнх звездных конфигурациях, осуществляется при Р — Ру 
В партонной фазе, где плотности приблизительно в 100 раз больше ядер
ной. можно ожидать, что скорость звуковых волн будет мало отличаться 
от скорости свс1а. Предполагая с,՜ с» из (28) находим 

3 п
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где л — плотность партонов, а —их средняя энергия. По всей вероятно
сти, з ~ 1000 Мэв. Для относительной деформации имеем

л/ Р
Р։ = ЗЛ'^ 10« эрг см3. • (31)

Таким образом, для фазы несжимаемой партонной материн

*^310” г'см3, Р3 Р Р։. (32)

Когда Р Рх, плазма вновь становится сжимаемой, а средние расстояния 
между партонами — меньше их средних расстояний в адронах. В этой об
ласти можно ожидать наличия мощных сил отталкивания между партона
ми Если эти представления справедливы, то в области Р Рх вступает 
в силу предельно жесткое уравнение состояния [ 101

р р, (33)
Из-за релятивистских эффектов (лоренцовское уплощение полей) не 
исключен и другой предельный случай:

Р^ЗР/с'. Р>Р<. (34)

Впрочем, возможен также промежуточный случай: ? ?Рс՝, 1<»<3,
в особенности при давлениях в окрестности Рс

На рис. 1 приведен график уравнения состояния. Часть кривой (Р) 
при Р _ Ю34 эрг/слР можно считать более или менее достоверной.

7. Сводка результатов. При плотностях плазмы ? < 3.4 10։0 г'см3 
нейтронизация вещества сменяется явлением пиониэацнн. В атомных яд
рах вырожденной Дс-плазмы появляются отрицательные пионы, концен
трация которых с повышением граничной энергии электронов растет, до
стигая 22% от числа нуклонов в конце этой фазы. С появлением пионов 
концентрация протонов в ядрах замораживается на значении 0.4. т. е. эф
фект нейтронизация в вырожденной плазме по сути дела отсутствует.

При давлении Р - 10м эрг см3 совершается фазовый переход от 
Де-состояния в состояние сплошной ядерной материн. При этом 
плотность испытывает скачок примерно в 500 раз: от 6 10“ г/см3 до 
значения 3 10м г/см3. Этот скачок связан с требованием непрерыв
ности химического потенциала нейтронов. В точке перехода т„с:

0.58 Мэв, а р(| и чг испытывают скачок. Из-за эффекта пионнза- 
ции Делчраза вещества, которая согласно прежним представлениям 
[10] сменяла Де-фазу, теперь полностью вытесняется.
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Фаза сплошной ядерной материи характеризуется параметрами

= 2.84-10й 1/сл?; тпс‘ 0.58 Мэн-,

тпс‘ 50.58 Мэв; 51.29 Мэв\

уп 0.59; у( 0.41; у* 0.41; уг 0.0035.

Ках видно, представление о ядерном веществе, преимущественно состоя
щем из нейтронов, не верно. Энергия связи частиц здесь отрицательна 
(см. ( 14) ). поэтому вещество в этой фазе находится в жидком состоянии 
и не обладает собственным давлением. Такая плазма в области дав тении 
1030 ֊<Р^ 1034 эрг/сд։3 несжимаема.

В области плотностей 3 10” '• З Ю’* г где1 плазма представ
ляет собой реальный газ адронов. При плотностях '• 1015: 2 10' ;
ЗЮ’5; 6-10”; 8-Ю’5 /еле4 в плазме последовательно приобретают 
стабильность А, £ , - , - гипероны и А՜ -мезоны. При •• 3•!(>’* г с.и 
адроны распадаются и мы имеем дело с партонной (кварковой) плаз
мой, состояние которой вначале сходно с жидкостью, а затем с га
зом. До перехода в партонную фазу не исключено также появление 
некоторых других барионов и резонансных частиц.

Получено уравнение состояния ? вырожденной сверхплотно»)
плазмы, график которой представлен на рис. 1. При выводе уравнения 
состояния учитывалась несжимаемость плазмы в определенных интерва
лах давлений.

Авторы признательны академику В. А. Амбарцумяну за проявленным 
интерес, многочисленные обсуждения и ценные указания. Мы благодарны 
также участникам семинара кафедры теоретической физики Ереванского 
государственного университета за обсуждения.
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Ереванский государственный

унннерепгет

SUPERDENSE DEGENERATE PLASMA

G. S. SAHAKIAN. A SH GRIGORIAN

It is shown that in the degenerate matter at the densities of 
p 3.4-10’° g'em4 the phenomenon of neutronization is replaced by 
pionization. With the increase of the density the relative number of 
negative pions increases monotonously, while the neutron and proton 
concentrations freeze at the values of 0.6 and 0.4 respectively. At the 
density of 6-10” g/cmi and pressure of 6.6 10 H erg cm4 phase transition 
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in the state of continuous nuclear matter takes place. In that phase 
numbers of neutrons, protons and piois are equal to 0.591/V; 0.409N; 
0.4067V, TV-numbers of nucleons and the state is similar to that of liquid: 
the matter is in the bound state (chemical potentials of nucleons are ne
gative) and is uncompressible up to the pressure of — 51033 erglcm*. The 
qualitative consideration of the hadron plasma at the densities above 
nuclear is made. For the whole region of densities the equation of the 
state of degenerate plasma is obtained.
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Результаты численных окспернмснтов Дж Хиллса ио взаимодействию двои« 
мых звезд с одиночными в рассеяных скоплениях использованы при составлении н ре
шении уравнении динамической эволюции звездных скоплении. На поздних стадиях эво
люции звездное скопление развивается некласснческим путем. Возможны несколько вч- 
рнантов развития скопления: сжатие, стабилизация и расширение скопления. Наличие 
галактических облаков газа-пыли и двойных звезд существенно повышает значение наи
меньшем критической концентрации звезд в рассеянных скоплениях.

В последние годы в литературе появились работы по численному мо
делированию динамики звездных скоплении на ЭВМ [1—31. в которых 
указывается на существенное значение формирующихся и имеющихся 
двойных звезд в эволюции рассеянных скоплении. Согласно [1—3] тесные 
двойные звезды играют роль накопителя значительной части (до 90%) по
тенциальной энергии скопления. Таким образом, правильное динамическое 
описание скопления на поздних стадиях эволюции не может быть сделана 
без учета действия в нем двойных звезд. В недавней работе Дж. Хиллса 
[41 достигнуты определенные успехи в указанном направлении. Методом 
статистической обработки большого количества численных экспериментов 
по взаимодействию двойных звезд с одиночными, в работе [41 получены 
оценки времен жизни двойных звезд в рассеянных скоплениях, показана 
незначительная роль разрушающихся широких пар звезд в эволюции скоп
ления. получено выражение для времени жизни скопления н др.

При вычислении величины в работе [41 использованы параметры 
скопления, взятые в начальный момент времени. Однако в ходе эволюции 
все основные динамические характеристики скопления изменяются. В тех 
случаях, когда полная энергия скопления не является линейной функцией 
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времени, выражение для ", из работы [41 дает неверные значения времени 
жизни скопления. Уточнение результатов работы [4] может быть сделано 
путем расчета эволюции всех динамических параметров скопления.

Рассмотрим галактическое скопление из Л/ звезд. Пусть массы всех 
звезд одинаковы и 2Л£-звезд объединены в пары.М—число двойных 
звезд. При 2ЛЛ£[2, /V] потенциальная энергия скопления может быть за
писана в следующем виде:

Ц7 _ Ст՝^!1 / — / I \ \ Ст՝^ ՝
2/? \ ЛЛ /V // а

где R—средний радиус скопления, ли—масса одиночной звезды скопления. 
а—среднее гармоническое значение большой полуоси орбиты в двойных 
звездах скопления.

Пусть сколленне находится во внешнем поле Галактики. Условие 
вирнала для звездного скопления в этом случае (приближенное к общепри
нятому: £ = 1Г/2), позволяет получить из (1) следующее выражение 
для полной энергии скопления Е:

е= с ".У՛ (1 _ 1 А ^\\ . (2)
4.? \ /V к /V // 2а

Согласно [4]. в рассеянных скоплениях весьма редко образуются тесные 
двойные звезды путем тройных сближений. Разрушение тесных двойных 
звезд с большими полуосями орбит а а. |41 также нс происходит, по
скольку такие пары вследствие сближений со звездами скопления становят
ся более тесными. Временное образование и разрушение имевшихся в скоп
лении широких звездных пар вносит малый вклад в величину полной энер
гии скопления Е [41. Таким образом, широкие пары звезд с большими по
луосями орбит а> ае, как и в [4]. могут быть исключены из рассмотре
ния, поскольку не являются надежными хранителями энергии скопления

Рассмотрим тесные двойные звезды с большими полуосями орбит мень
шими критического значения ае [4|. Пусть — число тесных двойных 
звезд в скоплении. В связи с вышеизложенным будем считать величину ЛС 
постоянной. Поскольку скопление находится во внешнем поле Галактики и 
диссипирующие со скоростью отрыва звезды уносят часть полной энергии 
скопления, то <1Е сН— (Ст'М1г1) д№(11. г, приливный радиус ста
бильности скопления в поле действия сил Галактики [5]. Дифферен
цируем (2) по /. С учетом принятых ограничений имеем:
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Согласно (28) из [4], пренебрегая единицей в формуле (30) [4], для тес
ных двойных звезд приближенно имеем:

d^ Nfi^da 97^f40<?m’AA(/V-2AA.)
~di 2а՜ 7t 8v,/?J *4)

где E։ - энергия, запасенная в двойных звездах, 7fc., и Ао кон
станты, полученные в [4] и описывающие энергетику сближения между 
одиночной и двойной звездами скопления, = 0.35, = 3.8, Ао
= 0.5, (GmN/R')'՜1.

Согласно [41, при нулевых прицельных расстояниях и малых относи
тельных скоростях сближения V/ одиночной и двойной звезд средняя ве
личина изменения энергии связи в двойной звезде в результате сближения 
стремится к постоянной величине &Е*1Е1Л — А — Ао 0.5; Ео.. Gm՞ 2а 
[41. В этом случае большая полуось орбиты а в двойной звезде уменьшает
ся в 2/3 раз. При больших относительных скоростях сближения Гу одиноч
ной и двойной звезд (если одиночная звезда не проходит близко к эрбнге 
одного из компонентов двойной звезды) эффективное поперечное сечение 
рассеивания одиночных звезд на двойной звезде стремится к величине

—7Е“агЛ(1 2$Еу1г/и2'Ь [4], где и минимальное значение г/։ при 
котором звезда поля становится энергетически способной к разру
шению двойной звезды.

В уравнении (4) не учитываются 
Указанное приближение может быть

взаимные сближения двойных звезд.
использовано лишь в тех случаях.

когда число двойных звезд в скоплении невелико.

Обозначая
9 ___

=֊ находим

деления величины большой

уравнение для опре-

звездахполуоси а в двойных

(5>

В тех случаях, когда 2А‘ < изменение числа звезд в скоплении происхо
дит за счет диссипации звезд и приближенно определяется формулой (6).
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В формуле для а, учитываются парные взаимодействия одиночных звезд 
с тесными двойными звездами, которые здесь рассматриваются как одиноч
ные звезды с массами 2т.

При достижении скоплением критической поверхности (27? г,), из
менение числа звезд в скоплении происходит двумя способами: 1) Дисси
пация звезд вскедствие взаимных сближений (см. (6) ). 2) Освобождение 
звезд, находящихся на приливном расстоянии г, от центра скопления. 
Указанные звезды, достигнув критической поверхности (г ~ г,), покидаю: 
скопление вблизи соответствующих лагранжевых точек поверхности в на
правлении на центр и антицентр Галактики.

Рассмотрим описанное явление более подробно. Пусть «//V—число звезд 
скопления, достигших расстояния г |гг </г, г,] от центра скопления.

с/.Л/= 4՜ п(г)г2(/г^—г31^г1>
гг^г, Г = Г1

п (г) концентрация звезд на расстоянии г от центра скопления. Соглас
но (7), скорость освобождения звезд на приливном радиусе скопления опре
деляется выражением (8):

п / GmN V'3 -ст л оПоскольку rt = ————— J • [э], где А и о постоянные Оорта, то

dN 4«И / dn \ I dN I~di = 9N (‘^_/г=Гг I rfTF (9)

Если изменение числа звезд в скоплении определяется освобождением звезд 
на приливном радиусе rf, то выражение для градиента концентрации звезд 
на границе скопления может быть получено в следующем виде:

=_9". (10)
\ dr jr=r 4»rJ

Поскольку в случае 2R г, имеют место два механизма изменения 
числа звезд в скоплении, то для оценки величины (dn{dr) необ-

г ~rt
ходимо привлекать модельные предположения о структуре скопления.

Пусть п (г) п (0) [ехр (—г iR) — exp (— rJzR)], а — безразмерный 
коэффициент, характеризующий степень концентрации звезд к
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центру скопления. С учетом принятого распределения п(г), вычисле
ние среднего радиуса скопления R дает * 1/3, а расчет полного
числа звезд в скоплении приводит к выражению /V 8псалА?л. Диффе
ренцируя принятое распределение звезд по координате, находим 

и общую скорость изменения числа звезд Ы в скоплении, 
г г/ 

достигшем приливного радиуса г/։

։_2^
_ а,Л/____

<1! ? 1 4 '

9 / г \‘ \ * /у(-^)е . при 2Л>г,,

(П)
О, при < г,.

Функция ,|»(г|/Л) достигает наибольшего своего значения ('•'гоа։ <С 1) при 
А? = (3/4) г,. Интересно отметить, что условие г, = (4 3) R соответст
вует постоянной во всех точках скопления концентрации звезд п.

Учет влияния прохождений галактических облаков газа—пыли на изме
нение полной энергии скопления может быть сделан с использованием ре
зультатов работы [6] (в импульсивном приближении). Полагая равной ну
лю диссипацию звезд скопления, вызван непосредственным прохожде
нием облаков газа—пыли, находим:

9 { 4пС \
где։» т(,—Л’—ГТ՜ кхтп. — среднее квадратическое зна

чение скорости облака, радиус облака, ро>1 галактическая 
плотность облаков в окрестностях скопления, р/я плотность веще
ства внутри облака, Л։ = R*! R , R’ — средний квадрат радиуса скоп
ления. В случае экспоненциального распределения звезд скопления по 
координате к1 = 4/3.
9-1264
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Вычисление величины времени релаксации • для скопления с двойны
ми звездами приводит к следующему выражению:

1 /3-Х'!?. NR1 I ЖгВ\г____________1____________
’ 1бЬ? ' GmV ОЛР/ ■ I ■ „/?(*) , N,R \” I 

ln|iyV\ 2 ' aN‘) | (13)

TV \ N /
Пусть начальное значение большой полуоси орбит двойных звезд 

а0 — 'ае, ' < 1, Or 0.9/?//V [4], и доля энергии, запасенной в двой
ных звездах, в момент / = 0 равна q = Е^/Е^ 1. Поскольку Е։) =
= — Gm'Niy ( /V)/4#o( 1 q ), то, для определения числа двойных 
звезд в скоплении имеем уравнение:

= (М>
2а0

Раскрывая (14). получаем:

1 g 2/?0 \ 7УД NJ) >а. (15)

Поскольку в начальный момент а. (0.9/?о։Л/о), то, решая уравнение 
(15), находим

2/V, = 0'97(/VcQri7< • (16)

Таким образом, задание величин No, Е0,д, ' и т определяет начальные ус
ловия в звездном скоплении путем решения уравнений (12).

В данной работе были приняты следующие значения параметров, ха
рактеризующих галактические облака газа—пыли и их движение: /?« = 5.8 пс, 

200 = 7 км/сек, концентрация облаков в окрестностях
скопления пап — 4 10 5 пс~3 [6]. При вычислении приливного радиуса 
скопления г1 постоянные Оорта были выбраны, равными:

А = 14 км/сек кпс, В = — 10 км/сек кпс.

Для выяснения роли двойных звезд в динамической эволюции скопле
ния было проведено решение уравнений (12) методом Рунге—Кутта для 
скоплений с /Уо=5ОО, д -0.2, Х=0.1, /п — 1т., /?0 = 2 пс, 3 пс. 4 пс. Вычис
ления проводились с учетом и без учета (’о==О) действия галактических 
облаков газа—пыли на скопление. Результаты вычислений для случаев 1 и 
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3 приведены на рис. 1 и 2. Цифрой 1 обозначены кривые, соответствующие 
эволюции скопления без учета влияния на него облаков газа—пыли. Циф
рой II помечены кривые, полученные с учетом действия облаков. Началь
ные времена релаксации "0 равны: 3.2-10’ лет, 5.9-10’ лег, 9.1 • 10’ лет в слу
чаях 1, 2, 3, соответственно.

Рис 1. Зависимость от времени основных динамических характеристик рассеянного 

скопления 500 звезд с /?о 2 пс и тесными двойными звездами.

Изменение энергии скопления со временем на рис. 1. 2 указывает на 
то, что величина ”, работы [4] приближенно определяет лишь время эво
люции скопления на стадии сжатия вследствие диссипации, тогда как вре
менем жизни скопления необходимо считать отрезок времени, заканчиваю
щийся. по крайней мере, достижением в скоплении условия 2К!г։ 1.5
(Состояние равной концентрации звезд во всех точках скопления). При до
стижении скоплением звезд критической поверхности (г г,) происходит 
очень быстрое изменение структуры скопления. Например, в случаях 1—3 
звездное скопление переходит из состояния со средней концентрацией 
звезд к центру в состояние с постоянной концентрацией звезд во всех 
точках за время порядка 9'0 2.5’0 (в присутствии газо—пылевых об
лаков). Тем самым, скопление практически исчезает на окружаю
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щем его звездном фоне для наблюдателя, поскольку уже к моменту дости
жения скоплением критической поверхности (2^֊гг) концентрация звезт 
скопления п ЗЛ//4~(2/?)л приближается к концентрации звезд фона и со
ставляет 0.072, 0.076 и 0.086 звезд на кубический парсек в присутствии об
лаков газа—пыли в случаях 1, 2, 3, соответственно. В рассмотренных вариан- 
тах2/У5=11, что соответствует наличию в скоплении 5-?6 двойных звезд 
указанного типа (' =0.1).

Рис. 2. Изменение со временем основных динамических характеристик скоплен» । 

500 звезд с Rо = 4 пс и тесными двойными звездами.

В стадии расширения скопления звезды расходятся далеко друг от дру
га и взаимодействие между ними ослабевает. Следствием этого является: 
1) Практическое прекращение диссипации звезд за счет взаимных сближе-
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ний. 2) Стабилизация величины полной энергии скопления и больших полу
осей орбит в двойных звездах. Во всех рассмотренных случаях воздействие 
на скопление галактических облаков газа—пыли существенно усиливает и 
сокращает стадию расширения, особенно для протяженных скоплений с ма
лой начальной концентрацией звезд (с.м. рис. 2). К моменту начала рас
ширения скопления энергия, запасенная в двойных звездах, составляет 66% 
и 69% полной энергии скопления в случаях 1. 2, соответственно. Учет 
влияния внешних облаков газа—пыли на скопление в обоих случаях практи
чески не изменяет указанных значений запасенной двойными звездами 
энергии. В случае 3. к моменту начала расширения скопления, накоплен
ная двойными звездами энергия составляет 77% полной энергии скопле
ния без учета влияния облаков и 34% при учете действия облаков на скоп
ление. Тем самым, внешние облака газа—пыли существенно ускоряют рас
пад протяженных скоплений звезд и, в сочетании с двойными звездами, 
должны определять нижнюю границу возможных начальных плотностей 
рассеянных звездных скоплений в Галактике.

Положим равной нулю производную <//?/<// в первом уравнении систе
мы (12). Указанное условие выполняется при достижении в скоплении ра
венства сил, приводящих к сжатию, и сил, расширяющих скопление. Полу
ченное уравнение является трансцендентным и определяет критическую 
связь между № и R для данного числа двойных звезд М в скоплении.

(17) 
.2^(1 +(±!_)£ = о.

I ' Н ' '-Ст1^

Полагая в (17) X 0.1 и т = 1т ։, для разного числа двойных звезд 
/V, в скоплении находим зависимости М от R и, следовательно, М 
от пт|в = (ЗЛ//4-(2/?)3), лт1в наименьшая критическая концентрация 
звезд. Скопления с начальной концентрацией звезд п, большей п1и1в . 
развиваются, по крайней мере, некоторое время со сжатием и уве
личением диссипации звезд за счет взаимных сближений.

Пунктирная линия на рис. 3. соответствует минимальной возможной 
концентрации звезд для скоплений в приливном поле Галактики 
(п = ЗЛ74*г?). Кривая с = 0 на рис. 3 соответствует зависимости ми
нимальной концентрации звезд скопления от общего числа звезд в при
сутствии поля Галактики и галактических облаков газа—пыли. Параметры 
облаков выбраны теми же, что и в случаях 1, 2, 3 (см. выше). Таким обра
зом, облака газа—пыли наиболее эффективно разрушают богатые рассеян
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ные скопления (в силу большей протяженности богатых скоплений). Двой
ные звезды наиболее эффективно разрушают малые звездные скопления. 
Ив рис. 3 может быть указано наибольшее критическое число двойных 
звезд с л =0.1 для скопления с общим числом звезд №.

Рис. 3. Зависимость наименьшей критической концентрации звезд рассеянного 
скопления от числа звезд п скоплении.

Результаты исследования поздних стадий развития рассеянных звезд
ных скоплений (см. рис. 1, 2) указывают на то, что концентрированные 
скопления в стадии расширения существуют весьма долго и, следовательно, 
должны быть в указанной стадии относительно часто наблюдаемыми объек
тами. В некоторых специальных случаях скопления в стадии расширения 
могут проявлять себя на звездном фоне как небольшие области с повышен
ным процентным содержанием сильно проэволюционировавших звезд (в 
физическом отношении).

Выполненное в данной работе рассмотрение динамики звездного скоп
ления может быть уточнено в результате учета эффектов формирования 
тесных двойных звезд в скоплении и выбрасывания ими одиночных звезд 
при обмене энергиями из скопления. Учет влияния указанных эффектов на 
эволюцию скопления представляет собой весьма сложную задачу, выходя
щую за пределы данной статьи. Однако в случае рассмотренных здесь скоп
лений с равной нулю дисперсией масс звезд, влияние перечисленных мс-
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ханизмов на скопление невелико. Указанные эффекты изменяют скопление 
в прямо противоположных друг другу направлениях: 1) Формирование 
двойных звезд в скоплении увеличивает скорость «связывания» энергии в 
двойных звездах по сравнению со скоростью, рассмотренной в данной ра
боте. и тем самым усиливает тенденцию скопления к расширению. Как уже 
упоминалось выше, скорость формирования тесных двойных звезд с полу
осями орбит а <0.1 аг в рассеянных скоплениях мала. За все время эволю
ции скопления ч нем формируется всего несколько двойных звезд такого 
типа [1—3]. и потому следует ожидать, что их образование слабо изменяет 
эволюцию скопления, в сравнении с описанной в данной работе. 2) Выбра 
сывание из скопления одиночных звезд вследствие их сближений с тесны
ми двойными звездами усиливает тенденцию скопления к сжатию, посколь
ку выбрасываемые из скопления звезды не успевают перераспределить из
быток полученной ими при таких сближениях кинетической энергии между 
остальными одиночными звездами скопления. В работе автора [7] показа
но, что для скопления с однородным по массе звездным составом менее 
10% всех диссипирующих в единицу времени звезд обусловлено их сближе
ниями с тесными двойными звездами, полуоси которых удовлетворяют не
равенству а<.0.1аг (см. выше). Следовательно, влияние такого механиз
ма на скопление должно быть малым. Кроме того, основная часть звезд из 
числа указанных 10% диссипирует вследствие обычных парных взаимодей
ствий одиночных звезд и центров масс двойных звезд. Указанная часть эф
фекта в данной работе учитывается выражением (6) для а, (см. выше). 
Следует отметить, что влияние двойных звезд на диссипацию одиночных 
звезд необходимо более точно учитывать при рассмотрении звездных скоп
лений с неравной нулю дисперсией масс звезд, поскольку в этом случае 
роль тесных двойных звезд в диссипации одиночных звезд может возрасти, 
■по крайней мере, в несколько раз.
Астрономическая обсерватория

Уральского университета

LATE STAGES OF EVOLUTION OF OPEN 
STELLAR CLUSTERS

V. M. DANILOV

Results of J. G. Hills (1975) on numerical experiments for double 
stars with single stars in open clusters are used to solve the equations 
of dynamical evolution of stellar clusters. Stellar clusters evolve in an 
֊unclassical way at the later stage of evolution. There are several va-
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riants of cluster development: contraction, stabilisation and expansion 
of the cluster. The availability of galactical gas-dust clouds and double 
stars increases the value of the least critical stellar concentration in 
open clusters essentially.
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АКАДЕМИЯ НАУК АРМЯНСКОЙ ССР

АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 НОЯБРЬ. 1977 ВЫПУСК 1

НЕЛИНЕЙНЫЕ БЕГУЩИЕ ВОЛНЫ ЗВЕЗДНОЙ ПЛОТНОСТИ 
В МОДЕЛИ ОДНОРОДНОЙ СРЕДЫ

С. Н. НУРИТДИНОВ
Поступила 11 мая 1977

Показано существование нелинейной бегущей полны плотности в модели звездно։» 
системы с постоянной фазовой плотностью. В системе координат, движущейся вместе 
. полной, найдена зависимость длины полны от амплитуды. Установлено, что с ростом 
(разовом скорости область существования нелинейных бегущих волн сужается. Бегущая 
полна, п отличие с, стационарной, нс распадается на отдельные сгустки. Однако она 
неустойчива по отношению к разбиению полны на пакеты и самосжатню волновых па
кетов.

В работе [1] нам»։ была изучена нелинейная стационарная волна плот
ности с фазовой скоростыо ։»р = 0 в модели звездно»*։ системы в виде силь
но сплюснутого однородного эллипсоида вращения. Было найдено, что не
линейность действует дестабилизирующим образом до некоторого порога 
устойчивости, после которого волна распадается на последовательность 
коллапсирующихся сгустков, образуя затем устойчивую систему в целом. 
Теперь же возникает естественны»։ вопрос: существует ли нелинейная бе
гущая волна звездной плотности и. если да, то в чем заключается ее отли
чие от стационарно»*։ волны. С это»*։ целью в данно»*։ работе рассматривается 
общий случай вышеуказанной модели бесстолкновительной звезд
ной системы.

1. Пусть в исходном состоянии эффект звездной плотности сбачансл- 
рован центробежно»*։ силой, с одно»*։ стороны, и силон тяготения, с другой. 
Тогда при предположении, что возмущение имеет длину волны существен
но меньшую, чем характерная толщина модели, справедлива следующая 
система уравнен»։»*։ эволюции фазовой границы [1]:
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Здесь ; (х, /) и ;։(х, I) отклонения, соответственно, от прямых 
т» — v0 и v — — ։»o(vn const) на фазовой плоскости, « возмущение 
гравитационного потенциала, \ =const значение фазовой плотности 
и т масса отдельной звезды. Система уравнений (1) (3) в линей
ном приближении дает дисперсионное уравнение

шо ~ ' 2v0r12,> (4)

где % и к частота и волновой вектор соответственно.
Из (4) находим фазовую скорость волны

vJ’-l vS-■֊֊■“’<»<> <5)
» к

и длину бегущей волны в линейном приближении

'о “ '» I ։ -- vj/v’ , 75֊ | (6)

где аДж — аналог критической длины Джинса. Согласно (6) /0 >лж, 
что указывает на существование нелинейной бегущей волны.

Найдем периодическое решение (1)—(3) в виде бегущей волны. Пусть, 
для определенности, фазовая скорость нелинейной волны ир^ 0. Перей
дем к системе координат, движущейся вместе с волной. Это значит, что 
в (1) и (2) дд! = - v (д/дх). Здесь под л- подразумевается разность 
х — vj, Тогда решения уравнений (1) и (2), соответственно, равны

с = — v0 vp ± ) (г»0 ир)г 2? с,

•I ” т’о I (*о * - 2?֊t֊c։,

(7)

(8)

где с и с։ — постоянные интегрирования. Из физического смсыла ; 
следует, что в (7) знак плюс соответствует случаю 0 и0, а 
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минус — случаю V? > о0. Последнее, как будет видно ниже, не удов
летворяет условию периодичности 'волны. Для (7) и (8) предположе
ние о неизменности импульса возмущенной системы (см. (12) в [1]) 
опять-таки дает нам равенство с = с։. Так исключается тривиальное 
решение типа сдвига системы как целого.

Вводя обозначение м = ? с/2, перепишем (3) с учетом (7) и (8):

—~= — т։2*[—2г,'+1'2и (V. V,)-' ‘ V 2« (V»-«,)’]- (9)
дх

Это уравнение можно интерпретировать как уравнение нелинейного осцил
лятора с потенциальной энергией

1Г (о) •֊•[2и (V» 1 ֊

1 .1 <!0) 
+ А.(2„

Периодические решения (9) существуют при условии, если 
что равносильно наличию потенциальной ямы. Данному условию удов
летворяет лишь функция 1Р\ (и). Поэтому в (9) во всем дальнейшем 
берется только знак плюс, считая 0 о0.

Пусть а и Ь соответственно, максимальное и минимальное зна
чения функции </(х). Так же, как в [1], в качестве амплитуды волны 
возьмем о. Тогда из (9) легко найти зависимость длины нелинейной 
бегущей волны от амплитуды 

причем

1ГЛ«)=^ (6). < ь 0. (10

При заданных и Ь с помощью (11) и (12) определяется а и соот
ветствующее ей значение Однако зависимость / от а можно легко 
представить себе и из качественных соображений.

2. Согласно (12), при =# 0 область периодических колебаний огра
ничена:
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0<о<а„, Г. (От) = 1Г. | ֊ >Р* 2"^' |. (13)

где ат максимально возможное значение а для данного Как 
видно из (6), (10) и (13), с ростом значения длины волны, функции 
11^. (и) и ат постепенно уменьшаются. Таким образом, по мере при
ближения и к и0 область существования нелинейных бегущих волн 
звездной плотности соответственно сужается, и когда = г»0 
значения ат - а = Ь - 0, л = 0. Очевидно для всякого : 0 < и/։ и0 
в интервале (0, ат] нелинейность, как и в случае ир — 0, действует 
дестабилизирующим образом.

Остановимся теперь на эффекте самовоздсйствия волны с собой. Из
вестно [1]. что нелинейная стационарная волна неустойчива относительно 
этого эффекта и при некотором значении амплитуды распадается на отдель
ные сгустки. В отличие от нее, бегущая волна не распадается. Действитель 
но, для распада плотность возмущенной системы

?(*» /) = (р0 ‘ ир)2 • /2и (и0 и,)1 | (14) 

при каком-либо значении и должна равняться нулю. Однако, если ир 3 0, 
выражение (14) никогда не обращается в нуль.

3. Тем не менее, эффект самовоздействия имеет место и в случае бегу
щей волны, но приводит к разбиению ее на пакеты и самосжатнн волновых 
пакетов. В [2] такая неустойчивость называется модуляционной. Ес кри
терий, найденный Лайтхиллом [3], выражается неравенством

$-(£) <0’ (15)
(Не \да- /„-о

где ю(&, о) - 2“« /Х(а)— частота нелинейной волны. Данному крите
рию удовлетворяет и волна звездной плотности (11).

Для проверки этого факта заметим, что

Согласно (4) и (6).

так что остается лишь показать, что <Л>/</а* < 0.
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С этой целью разложим функцию 1^. (и) по степеням и до чле
нов четвертого порядка включительно, так как другие члены более 
высокого порядка не будут содержаться в коэффициенте, стоящем 
перед а՜ в разложении >(а). Затем, составляя разность 1Р-, (а)— 
— 1Р » (и), сделаем подстановку и — (а Ь){2— (а 6) у 2. Получим

. . . . । 6 п54 С/•'Си, а) , ,.о.
Х(а)=4|/------- — I ,77--՜ (18)

1 тд»о - Л К 1 — У'

причем

Г (у, а) = [т (а — Ь)2 у‘ ■ 2(та* — тЬ* Ьр — ар)у

т (а 4՜ Ь)1 - 4<? ] 1,7,

где введены следующие обозначения:

т = 3 (т»о 4- 1Ог»о*4 5<4), р=—т(а Ь) ■ 4п ( г'о Зи^),

п = (1’2 — и7)2, у — т(а~ аЬ /г) — 4п (а 4- Ь ) (ио Зи7) 12п*.

Из (18) легко вычислить

(^_\ _ __ ~| 2 (4у1 • 51 - 9и1) 90>
182 Г^п7'4 ’ ’

которое всегда отрицательно. Итак, волна плотности (17) модуляционно 
неустойчива. Поскольку бегущая волна не распадается на отдельные сгу
стки. то. возможно, она стабилизируется другими нелинейными эффек
тами.

Отметим, что нелинейные явления тесно связаны с принудительным 
фазовым перемешиванием, которое происходит в сильно нестационарных 
звездных системах [4. 5]. Из (9) видно, что в бегущей волне плотности

77) =-°°- (21)
с/х’ / (*о-<>)’

------- 2-----

т. е. в указанной точке теряется аналитичность функции м(х). Это значит, 
что после достижения значения амплитуды а — ат сразу происходит опро
кидывание бегущей волны, аналогичное возникновению ударных волн в га
зодинамике и физике плазмы [2]. Данное опрокидывание приводит к при
нудительному фазовому перемешиванию. Отсюда ясна и причина невоз
можности распада бегущей волны (11). Для распада требуется достаточно 
большая амплитуда. Однако тогда волна опрокидывается и появхяется 
многозначность в фазовом пространстве, приводящая к перемешиванию и. 
вообще говоря, к уменьшению амплитуды.
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В заключение выражаю свою признательность В. А. Антонову за по
лезные обсуждения и внимание к данной работе.

Астрономический институт
АН УэССР

NON-LINEAR RUNNING WAVES OF STELLAR DENSITY 
IN MODEL OF A HOMOGENEOUS MEDIUM

S. N. NURITDINOV

The existence of non-linear running waves of stellar density in the 
model with a constant phase density is proved. The dependence of 
the wavelength from the amplitude in a coordinate system with respect 
to which the wave is at rest is found. It has been established that 
with the increase of the phase velocity the region of existence of the 
non-linear running waves becomes narrow. The running waves contrary 
to the stationary ones do not desintegrate into a number of parts. 
However, it is unstable in relation to the division of the wave into 
packets and self-compression of the wave packets.
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Исследован конвективный поток энергии в условиях периодических по времени нд- 
меиеннй ускорении силы тяжести, что встречается в случае цефеид и в компонентах тес
ных двойных систем звезд при их несинхронном обращении. Показано, что амплитуда и 
Фаза колебаний конвективного потока энергии зависит от соотношения времен тепловой
и механической релаксаций конвективных

Если время механической релаксации 
зовое смещение положительно (это имеет 
ных классов). При обратном соотношении 
может происходить в случае цефеид).

элементов.
меньше времени тепловой релаксации, то фа- 
место в звездах-карликах поздних спектраль- 
времен фазовое смещение отрицательно (это

1. Основные уравнения. Периодические изменения гравитационного по
ля в астрофизических условиях встречаются в цефеидах и при несинхрон
ном обращении в компонентах тесных двойных звезд. Эти изменения, в 
свою очередь, вызывают вариации потоков энергии, переносимой конвек
цией, а также и лучистым путем.

Влияние динамических приливов на конвективную зону звезды-кар
лика анализировалось в статьях автора [1, 2]. В них использовалась систе
ма уравнений, описывающая изменения скоростей и температур конвектив
ных элементов, полученная из полной системы уравнений гидродинамики 
с применением методики усреднения, предложенной в [3].

Относительная простота ситуации в случае вынужденных приливных 
колебаний звезд-карликов по сравнению с пульсациями цефеид позволила 
в [1] получить решение проблемы в аналитическом виде. В настоящей ра
боте основное внимание уделено изучению поведения нестационарного кон
вективного потока энергии при предположениях, отражающих условия з 
цефеидах.
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Конвективную зону звезды будем моделировать плоским слоем ве
щества. находящимся в переменном гравитационном поле

Я ~ £о(* + ®соз2ш/)» ։ 1. (1)

Состояние газового слоя полностью определяется заданием полей ско
ростей, плотности и температуры. В соответствии с тем, что вещество слоя 
участвует в двух видах движения — конвективном и пульсационном, эта 
поля представим в виде двух компонент: усредненной по горизонтали, 
плавно меняющейся с высотой и наложенными на нес флуктуациями, свя
занными с конвективными элементами. Таким образом

V = V 4- V*, р - р 4՜ р\ Т = Т 4- Т' и т. д., (2)
где чертой сверху обозначены величины, усредненные по горизонтали, а 
величины со штрихом обозначают конвективные флуктуации.

Конвективный поток энергии можно выразить так:

Г, = р сд՛' т՛. (3)

Обычно в этой формуле заменяют среднее от произведения флуктуаций 
скорости и температуры на произведение средних значений абсолютных 
величин флуктуаций:

1П = уТ. (4)

В [ 1] показано, как из уравнений газодинамики можно получить сле

дующую систему для нахождения V и Г:

Т др и*
(5)£>/ 277 Ог R ՝

ОТ ~ уТ---- — .3 V-------/--------- •
£>/ R" R

(6)

где оператор 

означает субстанциальную производную, связанную с приливными движе
ниями. Ось г направлена по вертикали. В уравнениях (5). (6) величина R 
означает характерный размер конвективного элемента, 3—сверхадиабатч- 
ческий градиент. X—коэффициент лучистой температуропроводности.
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Правая часть уравнения (5) содержит члены, выражающие действие 
сил плавучести и турбулентного трения. В правой части уравнения (6) 

член 9г» определяет изменения температуры конвективного элемента в ре
зультате его смещения, остальные члены описывают турбулентный и лу
чистый теплообмен конвективного элемента с окружающей средой.

В случае тесных двойных систем звезд-карликов период изменения 
g(t} исчисляется по крайней мере часами и намного болыпе времени меха
нической релаксации конвективной зоны (которое равно нескольким мину
там). В этом случае уравнение движения (для функции v) вырождается 
в уравнение гидростатического равновесия, т. к. давление в слое сравни
тельно быстро приспосабливается к новым значениям :

-1֊ = ֊?(»)• (8)
f» dt

Выражение (8) будет использоваться и в случае цефеид, но под g (О 
теперь следует понимать периодическую функцию вида (1), описывающую 
установившиеся колебания градиента давления в слое. Поскольку основ
ным фактором, определяющим вариации конвективного потока, являютс : 
изменения силы плавучести, происходящие вследствие изменений ускоре
ния силы тяжести, величины 9, Z, T, R можно считать постоянными внеш
ними параметрами. Тогда система уравнений (5)—(6) допускает аналити
ческое решение — она сводится к одному линейному уравнению типа Хил
ла с переменными коэффициентами (5).

2. Решение уравнений. Можно показать, что в режиме стационарных 
колебаний конвективный поток выражается формулой (1):

г (,) - 2,7с |1+Л(0]|1 + Д(<)|
g0 Ü + ZXOF (9)

где

ОО
А (/) = 2 (Ял cos Зле*/4֊ Xlnsin 2п«’»/); (10)

п— П
CQ

£(/) У, (Bn cos 2п<>1 г Вп sin 2/в՛»/); (111

D(t) — тригонометрический ряд, аналогичный А (/), величина л опреде
ляется выражением

10—1264
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и практически совпадает со значением инкремента возрастания малых воз
мущений [4], причем V1 имеет смысл характерного времени, за которое 
конвекция приспосабливается к изменившимся условиям.

Введем несколько вспомогательных величин:

Уместно отметить, что величина выражает время тепловой релак
сации (высвечивания) конвективного элемента размера /?, а ". время его 
механической релаксации (разгона или торможения).

Инерционные свойства конвекции нагляднее всего проявляются при 
достаточно быстрых колебаниях ускорения силы тяжести, т. е. при условии

тах(р, 1/т,и») 1. (14>

Тогда в формулах (10) и (11) можно ограничиться гармониками частоты 
2‘ч. Используя теорию уравнения Хилла [5], можно получить группу фор
мул для искомых коэффициентов:

4 ' 4 1 + н։’

д- О»1 4- 4?’ 14- 4<у

м >4։ — Л|*2<? 2<?Л։ 4՜ >4։
°1 " 1+4,. = —Т4^ ’

Нетрудно видеть, что все коэффициенты имеют величину порядка £. Ли
неаризуя формулу (9), получим 

/\(0 = Г<°[1 +(Л| + Я1-2£>,)СО5 2.../ + (Л; + В;֊ 2ОЬ»1п2«>Г]. (16) 

Для придания наглядности этой формуле рассмотрим два важных частных 
случая.

Случай I. 'с > т. е. конвективные элементы настолько 
непрозрачны, что время их высвечивания сильно превышает время меха
нической релаксации.
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Выражения для коэффициентов упрощаются:

В •- 1 ■ в; - 5 1
4 14g’’ 4 <?d + г)'

А ֊_ * 1 л. ։ (2g‘ + п (17)
4 14 4՜ 4 Ч (1 4 д’)

О, = - ’ 1 ■ D\ ‘ 1
4 14g՜՛՛ ’ 4 д(1 4 д’)

после чего имеем

, , 1 « (2»'»( — ։) | • (18)
' I ։+?= 2 ”

где ։— фазовое смещение, равное

а = агсЧд<7. (19)

Очевидно, что при увеличении амплитуда колебаний Ди) убывает :։ 
а - т./2.

Случай II. > ‘°՜1. 
Выражения для коэффициентов:

В, = В^֊^’;
4 4

л 1 . л- 2? ■
1 -|- 4g՜ 1 4՜ 4q2

d; = ։—1?----
(1 4- 4<r)2 (1 -+֊ 4g2)’

Удерживая в формуле ( 16) только главные члены, получим:

Fc(?) = Лг° | 1 4՜ — — cos (2<uf — a) j.

причем

» = arctg(----

(20)

(21)

(22)

Из формулы (21) следует, что так же, как и в случае I, при увеличении и) 
происходит уменьшение амплитуды колебаний конвективного потока, од
нако

lim 1 -------- -
2

(23)
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3. Обсуждение решения. Представление нестационарного конвективно
го потока в виде, аналогичном формулам (18) и (21), уже встречалось ра
нее в литературе [6]. Приведем здесь это выражение, преобразовав с це
лью сравнения его так, чтобы колебания происходили с частотой 2“', а не 
։՛>, как в оригинале:

л<0=/:"|։ + ... cos(2.../-1) ]. (24>
I i։+4(vk)’ 'I

г да а—амплитуда колебании конвективного потока, получаемая по фор
мулам для стационарного случая при подстановке в них переменного g(0» 
иными словами, а — асимптотическое значение амплитуды колебаний при 
ш-0, “—характерное время релаксации конвективных элементов, опре
деляемое соотношением:

(25)

причем /, 1’—характерные значения размера и скорости элементов.

а = arc tg (»•»“), 0 а < — • (26)

Используем форму записи (24) для уточнения поведения конвективного 
потока в случаях I и II.

Нетрудно установить на основании формулы (9), что в случае 1 перио
дические изменения g с относительной амплитудой £ приводят к колеба
ниям /■/(£(/)) с амплитудой ։/2. Таким образом, при возрастании q, 
как видно из выражения (18), амплитуда колебаний потока убывает 
как q 1 (сравнить с (2g) 1 в (24)).

В случае II величина 2 2ь, и из (21) следует, что амплитуда убывает 
как (4g) . Отметим также, что в случае 11 смещение фазы происходит
в противоположном направлении, по сравнению со случаем 1. Такая воз
можность не предусмотрена в [6].

Выигрышным моментом, по нашему мнению, является я то, что вместо 
недостаточно точно определяемой величины времени релаксации конвектив
ного элемента", как в формуле (24). в (18) и (21) входит величина инкре
мента возрастания малых возмущений, находимая из линейного анализа.

Очевидно, что эффекты, обусловленные инерционностью конвекции, 
сильнее всего должны быть выражены вблизи нижней границы конвектив
ной зоны. Именно для этих областей конвективных оболочек легко сделать 
оценки, используя которые можно решить, какой случай (I или 11) реали
зуется в интересующих нас звездах.
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Отметим, что размер конвективных элементов вблизи нижней грани
цы порядка толщины всей конвективной зоны. Следовательно, время их 
тепловой релаксации хотя и меньше, но сравнимо со временем тепловой 
релаксации всей конвективной зоны. Как известно, механическая релакса
ция оболочки происходит за время, порядка требуемого для прохождения 
звуковой волны со скоростью С.Ц от одной границы оболочки до другой —

, ~-Л. В—Г.1 _-к| / . (27)
с.. I И*Т~, ? I 71*

Здесь Н — высота однородной атмосферы, р—молекулярный вес, А?* — 
газовая постоянная. 7 — показатель адиабаты. С другой стороны

= ,։8)
1 & 8 \Т — 1 Р /

где

л = ) !• (29)
| ? \ I

Здесь —адиабатический температурный градиент. В конвек
тивной зоне температурный градиент близок к адиабатическому, следо
вательно

^-=|/֊А-»1. (30)

В цефеидах времена тепловой и механической релаксации конвективной 
зоны близки по величине. Тогда на основании (30) получаем, что "< “г.
т. с. реализуется случай II.

В звездах-карликах, в частности в компонентах тесных двойных систем 
время тепловой релаксации конвективной зоны на много порядков превы
шает время установления механического равновесия, поэтому

(31) 
ибо неравенство (30) не может изменить этого соотношения. Следователь
но. здесь условия соответствуют случаю I.

В заключение отметим, что важность учета инерционных свойств кон
векции в цефеидах отмечалась в [6]. Содержащиеся там численные оцен
ки, применительно к моделям пульсирующих звезд, свидетельствуют о том. 
что ожидаемое фазовое смещение может превышать величину ~/4, а ампли
туда колебаний конвективного потока может быть подавлена в несколько 
раз.
Ленинградский государственный

универеигет
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ON CONVECTION IN A PERIODICAL 
GRAVITATION FIELD. II

L N. IVANOV

Expressions for convective energy flux in an atmosphere with pe
riodical changes of the gravitation field are obtained in the mixing- 
-length approximation. This regime of convection is encountered in the 
components of close binary systems and in the cepheids. The energy 
flux is determined by the ratio of the kinematical and radiative 'r 
time scales of convection. In the case of a red dwarf and phase
shift of the convective flux oscillation is positive. For the cepheids 

a°d l^e shift *s negative.
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Предлагается модель, позволяющая объяснить наблюдаемую корреляцию Мц (— սք > 
для высокоскоростных облаков Н1 с отрицательными скоростями. Б »той модели отри
цательные скорости обусловлены падением облаков на плоскость Галактики. Обсужда
ются механизмы образования высокоскоростных облаков. Взрыв сверхновой в качестве 
такового кажется неудовлетворительным. Более предпочтительным оказывается рожде
ние облаков за фронтом ударной волны, возникающей при взаимодействии межгалак
тического газа с газовым гало Галактики.

В настоящее время не существует единой точки зрения на природу 
высокоскоростных облаков Н1 (НУС). Однако многие исследователи в 
последнее время склоняются к мысли, что. по крайней мере, часть НУС 
является галактическими объектами (подробный обзор различных концеп
ций см. в [1, 2]). Характерной особенностью НУС является преоблада
ние облаков с отрицательными скоростями [1. 21. Это обстоятельство по
зволило ряду авторов предположить, что отрицательные скорости облаков 
обусловлены падением последних на плоскость Галактики. В настоящем 
сообщении мы приводим некоторые аргументы в пользу этой гипотезы.

Силк и Сайлак [3] показали, что НУС в области 102 /-^130’
и 0 ձ < 25 обнаруживают корреляцию поверхностной плотности 
водорода IV н и радиальной скорости облака է»,, причем лучше всего 
наблюдения удовлетворяют закону:

^=-^— + 5

(— V.)

с 1 <п 5. Этой корреляции подчиняются все облака с —39 км/сек. 
Ниже предпринята попытка, объяснить эту корреляцию.
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Наблюдаемые скорости НУС. как правило, значительно превосходя։ 
скорость звука в них, которая имеет значение близкое, по-виднмиму, к 
1 км/сек. что соответствует температуре Т « 50°К. В этих условиях внутри 
облака будет образовываться ударная волна с числом Маха М ~ 10— 10?. 
так, что при движении облака в межзвездном газе оно будет иметь диско
образную форму. В такой ситуации изменение /Ун связано, во-первых, с из
менением поперечного (перпендикулярно скорости) размера облака R и, 
во-вторых, с «нагребанием « облаком межоблачного газа, в результате че
го, к тому же, будет уменьшаться скорость облака. В большинстве случаев 
время изменения поперечного размера облака (с — скорость
звука в облаке) больше характерного времени „нагребания“ 
(п1— плотность межоблачной среды, ֊ скорость облака относительно 
окружающей среды). Действительно, за исключением нескольких НУС, 
приведенных Халсбошем [2], 3 1015 сек, при расстоянии до них

кпе, в то время как 5 10 10й сек. Это позволяет нам пре
небречь изменением Л՛’//. связанным с изменением поперечного раз
мера облака. Заметим, что изменение /Ун, связанное с формированием 
в облаке ударной волны и сжатием его вдоль направления движения, 
существенно лишь на начальных стадиях движения облака в течение 
времени, близкого к /—• 10։з сек с момента его образования.

Будем считать, что наблюдаемые отрицательные скорости НУС об
условлены падением их на плоскость Галактики. В этом случае, в рамках 
принятых предположений, величины /Ун и ис (иг положительно в сто
рону уменьшения г) связаны приближенным соотношением:

+ (1)
։ /V/, 2 «՛

и Л^//о — начальная скорость и поверхностная плотность облака 
и*—2£*о» ускорение свободного падения в поле диска Галактики, 

г0 ֊ шкала высот межоблачного газа. При получении этого соотношения 
было принято у0;' | 2, что согласуется с наблюдениями: для плотно
сти межоблачного газа было принято распределение п։ п,оехр( — (г г0)), 
которое близко к наблюдаемому в окрестности Солнца [4]. Выраже
ние (1) близко к закону /Уц( V,), полученному в [3] с п 1, при 

ис 2. Действительно, в этом случае получим из *1):

Я, _ 11Г--------- т —  
vr 4 V'

На рис. I выражение (1) сравнивается с параметрами облаков, приве
денных Халсбошем [2]. По вертикали отложены наблюдаемые значения
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—(V,/ь'т Ь) (Ь—галактическая широта), в соответствии с принятым нам 
предположением о направлении движения облаков. Рис. 1а соответствует 
низкоширотной группе облаков — комплексы А, В (в обозначениях Халс- 
боша [2]) и ряд других облаков, объединенных в цепочку, протяженную от 
/. Ь 10 , 10 до /. Ь 160 , 45 . Рис. 16 высокоширотной группе 
комплексы М1, МП, С!, СП! и ряд облаков, объединенных в цепочку 
от /, Ь 90 , 35 до /, Ь 190 , 70 . Рис. 1 показывает качественное 
согласие соотношения (1) с наблюдениями при (1/1 2) — 20 км/сек
и начальных параметрах н։1-Л^/о/1О’1 = 5 ■ 10' см՜՝ км/сек для низко
широтной группы облаков и и0*7У//п 10”*= 10л см ‘ км/сек для высо
коширотной. Облака с 6 <^10 , которые возможно принадлежат спи
ральным рукавам, а также группа облаков, локализованная в об
ласти Южного галактического полюса, исключались из рассмотрения.

Остановимся кратко на возможных механизмах происхождения НУС. 
Полная кинетическая энергия совокупности Н\/С из списка [2] имеет ве
личину ~ 3- 10гг эр։. Это в 3 раза превышает значение, характерное для 
кинетической энергии оболочки сверхновой II типа. Кроме того, в энер
гию движения НУС могла перейти лишь часть энергии расширяющейся 
оболочки сверхновой. К тому же при движении НУС энергия их умень
шается из-за высвечивания при взаимодействии с межоблачным газом. 
Поэтому происхождение этой совокупности облаков трудно связать с взры
вом сверхновой. Предположение же о нескольких сверхновых также ка
жется неудовлетворительным, т. к. в этом случае трудно объяснить тен
денцию облаков группироваться в две достаточно протяженные цепочки, 
почти параллельные друг другу (см. рис. 3 в работе [21).

В ряде работ была высказана идея о том, что явление НУС может 
быть связано ՛ падением межгалактического газа на плоскость Галакти
ки [51—18]. Предполагая, что НУС образуются за счет тепловой неустой
чивости за фронтом ударной волны, возникающей при этом, а также при
нимая для температуры, соответствующей началу тепловой неустойчивости. 
Тсг—Ю4 К, получим оценку для начальной поверхностной плотности 
облаков М/о^5-101В см՜՝. В этой схеме различия между высокоши
ротной и низкоширотной группами НУС связаны с различиями в на
чальных скоростях для этих групп ио^2ОО км/сек и 10л км/сек, 
соответственно.

Часть НУС со скоростями | I 40 50 км/сек могли образо
вываться в результате конвективно-тепловой неустойчивости при 
прохождении по межзвездному газу спиральной ударной волны [9]. 
Однако в этом случае связь между и г»0, по-видимому, отлична 
от (1).



Рис. 1: а криная ve (Nfi) для низкоширотной группы облаков, *'о՝№цо 5-103-10’* км сек см~2; б— криная
для высокоширотной группы облаков, 103-10՝* км/сек см—2՝, точки соответствуют наблюдаемым

значениям — vf sin b (2|.

IO
. А

. Щ
ЕКИ

Н
О

В



О ПРОИСХОЖДЕНИИ ВЫСОКОСКОРОСТНЫХ ОБЛАКОВ HI 715

Таким образом, гипотеза о том, что HVC являются внутрнгалактнче- 
скими объектами, хорошо согласуется с наблюдениями.

Автор благодарен рецензенту за сделанные им замечания.

НИИ Физики
Ростовского государственного 

университета

ON THE ORIGIN OF HIGH-VELOCITY HI CLOUDS

Yu. A. SHCHEKINOV

An interpretation of correlation /V//(— vr) for high-velocity HI 
clouds is proposed. It is assumed that the negative velocity of clouds 
is a result of movement towards the Galaxy plane. The plausible for
mation mechanisms of high-velocity clouds are discussed. The super
novae explosion is apparently unsatisfactory. It seems, that the cloud 
formation due to collision between galactic and intergalactic gas (e. g. 
intergalactic wind) is more favourable.
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В работе исследуется неустойчивость, возникающая при тормозном излучении элек
тромагнитных поли релятивистскими электронами в плазме. Сначала рассматриваете я 
случай изотропно распределенных ультрарелятнвнстскнх электронов. Затем исследуется 
неустойчивость излучения при торможении быстрых анизотропных электронов (пучок) 
на нонах плазмы. Определены значения энергии частиц и частоты излучения, при ко
торых коэффициент реабсорбции становится отрицательным. Показано, что в сильных 
магнитных полях при (еЛ/ тс?) неустойчивость возникает для произвольного
одномерного распределения ультрарелятннпстскнх электронов.

Известно, что излучение релятивистских электронов играет большую 
роль в космических процессах. В частности, нетепловое радиоизлучение 
приписывается обычно нетепловым релятивистским электронам [1|. Теп
ловое излучение (/(<”-֊ Г) обычно создается при свободно-свободных 
переходах, т. е. является тормозным. Однако тормозное излучение могу г 
создавать и релятивистские нетепловые электроны. Это излучение может 
усиливаться за счет энергии электронов, т. е. работать как мазер, если 
коэффициент его реабсорбции отрицателен. При развитии такой тормозной 
неустойчивости эффективная температура излучения может достигать 
больших значений в достаточно широком интервале частот.

Тормозная неустойчивость нерелятивистских электронов в плазме без 
учета поляризационных свойств плазмы исследовалась в [2—1|. Насколь
ко нам известие, тормозная неустойчивость релятивистских электронов с 
учетом влияния плазмы на процессы тормозного излучения до сих пор не 
рассматривалась Задачей настоящей работы является нахождение крите
риев развития тормозной неустойчивости, определения се частотных ха
рактеристик и оценки ее возможной роли в ряде астрономических объек
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тов. При этом особое внимание будет уделено анализу влияния плазмы на 
тормозную неустойчивость.

Влияние плазмы на тормозное излучение релятивистских частиц в 
астрофизических условиях оценивалось ранее в [6]. Однако при этом были 
получены в общем неверные выводы о падении уровня интенсивности из
лучения волн при где (4“пег/т) * —плазменная частота,
7 = — релятивистский фактор электронов. Это связано с тем. что в
[6] не учитывались процессы рассеяния виртуальных квантов на заряде 
динамической поляризации, приводящие к новому переходному механизму 
тормозного излучения. Теория тормозного излучения в плазме с учетом 
влияния динамической поляризации плазмы развивалась в [7—9]. В [9] 
подробно анализировался эффект переходного тормозного излучения. 
В [10] рассматривалось тормозное излучение ультрарелятивнстских частиц 
в плазме в присутствии сильного внешнего магнитного поля.

С использованием общих результатов из [7—10] по тормозному излу
чению в плазме ниже будут анализироваться эффекты тормозной неустой
чивости релятивистских электронов.

1. У равнение баланса для тормозных квантов. Пусть частицы сорта з, 

с импульсами р՝ и функцией распределения сталкиваются в плаз-
Р,

ме с частицами другого сорта 3 с импульсами р, и функцией распре
деления /ж . При столкновении частицы обмениваются импульсом 

Р>

передачи х и испускают квант с волновым вектором к и частотой 

к = \к, м/с\. Предположим, что до столкновения частицы в 
к

«разовом объеме <//>//рч/(2“)в находятся на верхнем энергетическом 
уровне, как показано на рис. 1. После столкновения частицы пере
ходят на нижний энергетический уровень, которому соответствует 

фазовый объем р с!р7(2“)"• Отметим, что понятие о верхнем и ниж
нем энергетических уровнях здесь в некотором смысле условное.

Обозначим через /V, плотность тормозных квантов в «разовом объе

ме волновых векторов с/к/{2~)Л. Тогда с учетом спонтанного и инду
цированного тормозного излучения и поглощения для баланса тор
мозных квантов имеем следующее выражение [7]:
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Ж- р
—- = 1Р-, -(х, *)[/- Л (Ы- +1)֊

О! д р. Р) р, Р) ‘
(I)'

֊/֊ --ЛМР.+х Рд-х—* ‘
др,др д'

(2«)‘

где 1Г- , - (х, Ь} — вероятность рассматриваемого процесса. В квази- 
Р, Р, 

классическом пределе для индуцированных эффектов из (!) получаем

дЫ^ 
= 7^-. (2>

д1 * ।

где

_ <>/-
7_= I 1Г_ , - (х, -4-')/. —
‘Jp.Pi 1\ др/ ₽з

О/. ------------ 13>

(; р> \, 1 <‘р/р><1г 
«V р.1 №

— инкремент (декремент) неустойчивости. Вместо (3) будем пользоваться 
коэффициентом реабсорбции:

И)

Коэффициент реабсорбции, который может быть как положительным, 
так и отрицательным, характеризует изменение числа квантов в простран
стве. В этом случае число квантов с ростом расстояния / нарастает (умень
шается) согласно N — е г‘. Отсюда следует, что для возникновения тор
мозной неустойчивости необходимо, чтобы коэффициент реабсорбции ста
новился отрицательным. При этом имеет место положительный балан 
между мощностями тормозного излучения и поглощения. В отличие 01 
других неустойчивостей в плазме, тормозная неустойчивость может иметь 
место для волн весьма высоких частот: < »•» < ‘-1И. Кроме того она, как 
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следует из (3), характеризуется заселенностями обоего сорта сталкиваю

щихся частиц, т е. знаками производных 0/ - др и др .
Р, Р*

Рис. 1.

2. Тормозная устойчивость изотропных релятивистских электронов. 
Хотя в космических условиях часто встречаются направленные пучки ре
лятивистских электронов, все же, как известно, процессы изотропизацин ре
лятивистских электронов весьма эффективны [111. Поэтому следует на
чать анализ со случая изотропно распределенных релятивистских элек
тронов. тем более, что учет холодной плазмы мог бы привести к неустой
чивости, аналогичной синхротронной [121. Однако в данном случае изо
тропное распределение релятивистских электронов, как будет показано ни
же, устойчиво в отношении к тормозному излучению, даже при учете эф
фекта плотности [131, приводящего к уменьшению интенсивности обычно
го тормозного излучения при частотах <»

Пусть в (3) ։ соответствует изотропным релятивистским электронам, 
а 3 — покоящимся изотропным ионам, так что функция распределения

А = (2г)3л/(р), (5) 
р?

где п։—концентрация ионов в единичном объеме. Учитывая закон сохра
нения энергии при элементарном акте тормозного излучения, из (3)—(5) 
имеем для частотного спектра коэффициента реабсорбции

. (7,1)
р дг

(1лдр 
(2^ <<>։
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«> = («_, р = р - 1Г.
р р,‘0

где - функция распределения электронов по импульсам.

Введя вместо функцию распределения релятивистских электронов 

по энергиям

(2֊)։ С

где пг—плотность электронов, из (6) имеем

л.-д М ,1.и —-------- I IV . ( х, к) е — I — )------ - (7)

Здесь черта означает усреднение по всем направлениям изотропных элек
тронов.

Интенсивность тормозного излучения при столкновении электрона с 
покоящимся ионом определяется соотношением [7] (// = 1)

Ц»_ А ""

г;‘՜- '։>
Полная же интенсивность излучения в интервале частот«/"» при <՛> 
будет

0-(7) к) (9)
- С3 ,} * 4. * о (2”)

где </2-— элемент телесного угла вектора к, а усреднение здесь произво

дится по углам к. Так как проинтегрированная по передаваемым импуль

сам х вероятность зависит лишь от относительного угла между к и р, то 
знак усреднения в (7) и (9) может быть отождествлен и. следовательно,

>‘- =---------*(?->• <10>

Считая, что для минимальных энергий релятивистских электронов 
\-min л։с) имеет место /. =0 и интегрируя в (10) по частям, по-

т|п
лучим

II -1264
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2*’я, с /, d
и.=—f 4~(f<2.ü))rfï. (Ч>

ш«- J 7 d~

где /. определяется согласно

/.</£ = <11а>

Из (11) следует, что значение знака ji>։ определяется знаком 
производной d'd^ (72О.».(ч)). Если .воспользоваться результатами ра
боты [9], то спектральная интенсивность обычного тормозного излу
чения в плазме 

3 \ ш 12 / vr.

где е, — заряд иона, гг - классический радиус электрона, иГг сред
няя тепловая скорость электронов плазмы (иГг с). Из (12а) и (12б> 
следует, что, несмотря на учет эффекта плотности, в формуле (126), 
имеет место <?/</? (*(2(?... (т))>0 и, согласно (11), при изотропном рас
пределении электронов неустойчивость для обычного тормозного из
лучения отсутствует. Этот же результат в [4] был получен другим 
путем, но для нерелятивистских изотропных электронов и без учета 
поляризации плазмы.

Устойчивость в изотропном случае имеет место также и для переходно
го тормозного излучения. Согласно [9]. имеем в этом случае

Q..(7) = 4г1 eh* «>»27։—(13а)
։ ' \vr.“՛/ vr.
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8 /с* 7։»>L \Q...W = -3^e?ln(Tr^֊n4֊): (13»)

Из выражений (13а) (13в) имеем, что для всех частот </ </7 5(Л (•{ ))>0.
Таким образом, доказан общий результат об устойчивости любого 

изотропного распределения релятивистских электронов относительно тор
мозной раскачки высокочастотных (<“ > •՛>) электромагнитных волн как 
при обычном, так и при переходном тормозном излучениях. Отмстим, что 
этот результат верен только при отсутствии внешних магнитных полей.

3. Тормозная неустойчивость анизотропных релятивистских электро
нов. Перейдем к рассмотрению случая направленного пучка релятивистских 
электронов. При этом пренебрегаем угловым разбросом пучка. Будем ис
следовать угловую зависимость коэффициента реабсорбции в отсутствии 
магнитного поля. С этой целью мы используем результаты работы [9]. Со
гласно [9], вероятность обычного тормозного излучения ультрарсляти- 

вистской частицы как функция от угла Й между к и V имеет резкий макси
мум внутри интервала углов

(14)՝

где Лй— угол раствора конуса направленности вокруг V.
Начнем с рассмотрения излучения, испускаемого вне конуса направлен

ности. В этом случае для углов, лежащих вне области углов (14), считая 
w — /cucos Й:> <ч — кс cos й, Из (6) и [9] имеем для угловой зависимости 
коэффициента реабсорбции

= m (••> — Arc cos й)= ՝
—------------------ 1) -֊г֊՛ (15)

(w—kc cos й)5 ' ' с/-’
С՜

где х|пвч—максимальный импульс передачи [9]. Из (15) следует, что, хо
тя интенсивность тормозного излучения отдельного быстрого электрона 
вне конуса направленности (14) мала, все же имеет место отрицательная 
реабсорбция. Однако коэффициент реабсорбции !1„ относительно невелик 
из-за содержащейся в знаменателе (15) большой величины

Теперь исследуем реабсорбцию излучения, испускаемого внутри кону
са направленности. Вероятность для обычного тормозного излучения в этом 
случае имеет вид:
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(16)

где И угол, лежащий внутри области углов (14). Поскольку в реаль
ных условиях х с/ 1» то согласно (16) ^интенсивность излучения 
достигает максимального значения при частотах “» ^> 2 ; ՜ ( с/1»г<>) . 
Коэффициент реабсорбции в области спектра этих частот будет:

16 г2е7п С 7/ с/7
М») (1 + п-0«)1х

I 1 I П7)
| 1пЛ-(1 ~ «”) + (1 + '|,)։ 2 1'

где 0* = 7 И.
Пз (17) видно, что внутри конуса направленности в области спектра 

частот 27' (с Ггобычное тормозное излучение релятивистского од
номерного потока электронов является устойчивым. Это может привести .< 
тому, что за счет обратного тормозного эффекта часть электронов на пути 
прохождения будет ускоряться за счет энергии квантов указанных частот. 
Отметим, что частоты“»; 27=(с/«г<1“»/>,.соответствук>т случаю, когда полно* 
стою можно пренебречь влиянием плазмы на тормозное излучение.

При частотах ‘(1р, С 21’(с/иг>.)<՛»₽, для волн, распространяю
щихся вдоль движения пучка, имеем из (6) и (16):

(18)

Из (18) видно, что для частот “» 7“»Р< коэффициент реабсорбции отри*
цательный и, следовательно, тормозное излучение нарастает. Таким обра
зом. из результатов (17) и (18) приходим к выводу, что для обычного тор
мозного излучения ультрарелятивистских частиц волны, распространяю*
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щиеся вдоль движения пучка, затухают в области частот <•> и усили
ваются при частотах '«ре В этой связи следует отмстить,
что. согласно результатам работ [2, 4], тормозное излучение пучка на
правленных нерслятнвистских электронов всегда является неустойчивым 
во всем спектре частот. В случае же ультрарелятивистских электронов тор
мозная неустойчивость в плазме имеет место только для тех частот и энер
гий, при которых, согласно (6),

, 0

где (»՛») — частотное распределение вероятности в зависимости от энер
гии электронов.

Рассмотрим теперь поведение волн, образованных при переходном тор
мозном излучении пучка ультрарелятивистских электронов на заряде ди
намической поляризации. Ввиду громоздкости результатов ограничимся 
рассмотрением волн, распространяющихся вдоль движения пучка. Восполь
зовавшись результатами [9]. для переходного тормозного излучения имеем

2 г2 е2. п, / с։*>г \4 Г с։*..,(’> = 0) = V- -- (-----֊) 7։//Ъ “>»27՛—■>„• (19)

2 г2е2,п, С 1 /</7 с
р (и о) =-------- ---— I--------- -1—>- • •» < 2г---------">— (2°>

’ «л

Таким образом, согласно (19) и (20). при переходном тормозном из
лучении происходит положительная реабсорбция, и поэтому волны погло
щаются электронами пучка.

Из сравнения формул (17) и (18) с (19) следует, что с учетом как 
обычного, так и переходного тормозного излучений, волны, распространяю
щиеся вдоль движения пучка, усиливаются в области спектра частот 
«»<»«• <£ю При остальных же частотах тормозные кванты поглощают
ся электронами пучка. В частности, при »« 7°’*՛* усиление волн за счет
обычного тормозного излучения, как следует из (18) и (20). по крайней 
мере в раз больше поглощения, связанного с переходным тормоз
ным излучением.

4. Тормозная неустойчивость релятивистских электронов в сильном 
ма1нитном поле. При наличии сильного магнитного поля движение электро
нов межно считать одномерным вдоль магнитных силовых линий зплогь 
до частот о» = еН(тс\ [4, 10]. В присутствии магнитного поля 
коэффициент реабсорбции может быть выражен соотношением
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п л»» Г П
!• .. (») = /, I <’> + <»>I . (21 >

где /. — функция распределения релятивистских электронов, нормирован
ная согласно (11а), (Й)—вероятности излучения частиц по полю и
против поля. Нс нарушая общности, для симметричного распределения 
можно считать, что функция распределения /. зависит лишь от (энергия 
частиц), т. к. процесс излучения можно рассматривать в системе отсчета, 
в которой средний импульс электронов равен нулю (преобразование Лорен
ца'вдоль магнитного поля Н всегда это допускает). В случае несимметрич
ного распределения, когда в указанной системе отсчета число частиц, дви
жущихся по полю, не равно числу частиц, движущихся против поля, необ

ходимо ввести соответственно две функции: /, —описывающую распре

деление по полю и - против поля. Тогда (21) содержит /.' (д/ду) 

X И7.' + Ц И7 . Простоты ради мы будем считать /. —/т-
При получении (21) предполагалось, что все электроны ультрареля- 

тннистские (;?>1) и /,^։—0, т. е. электроны нерелятивистских энергий 
отсутствуют. Это означает, что /. всегда имеет области О,
а сходимость (На) указывает на необходимость существования об
ластей < 0. Те частицы, для которых , 0, усиливают из
лучение, а те, для которых 0 поглощают излучение.

Рассмотрим случай слабой экранировки поля, т. е. область высоких 
частот

(22)

Тогда при Й <£ 1 для вероятности обычного тормозного излучения 
(и— с, о» получаем [10]

иг (»)
16
” т:с^а(\ -т-7гВ2)4

Пренебрегая (24) по сравнению с (23), из (21) получим

н.Д») =
32 р/т(1
~ (1 4-

(23)

(24)

(25)

Для й = 0 реабсорбция положительна. Однако при 0 всегда 
< 0, т. е. возникает раскачка колебаний.
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В области более низких частот

1_
2

2;’ — 
V-

(26»

вероятность обычного тормозного излучения имеет вид

Г (։>>
4 у'т, 1 1

-֊■■ т՝с’ тЧ,։ + т>՜ V?,
I т -^-т- -С 0’ 

4՛»', с-

(27)

Из (27) следует, что при любом распределении частиц и любых ՛•. ՛; в пре 
делах угла направленности имеет место тормозная неустойчивость, т. е.

32/», .»= С/.(1+2г»5)</;
т>«г ц. 4 с~_ у, ] 7= (1 4֊ 

и-' ш’

(28)

Наконец, в области частот

(29)

вероятность обычного тормозного излучения есть

4 *** е- 1’1 4=
(1>) = Т7‘т=с։7։ ^(1 -• 7=Н=)= ’ (30)

и вновь получим тормозную неустойчивость:

8 /», (*/т(1 +37*»*)<Л
к /п<-;1г с։ и’ 73(14 72«՛)3

(31)

Таким образом, обычное тормозное излучение в сильном магнитном 
поле практически всегда приводит к неустойчивости. При этом максималь
ное значение инкремента достигается в узком интервале углов Ь по отно
шению к магнитному полю, т. е. возникает резко направленный мазер-эф
фект. С ростом угла инкремент падает. Для оценки эффекта удобно вы
брать распределение электронов с неким эффективным средним значением 
7 - 7, и степенным убыванием функции распределения ~~ * при 
7 7*, где V—положительное число порядка единицы. При этом ин
тегрирование в (25) ограничено условием (22), т. е.

•• (;,։

М») =
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Если 7mJn то оценка (31) показывает, что максимальная ра
скачка возникает при

(33>

т. е. убывает с ростом частоты. Снизу (33) ограничено условием 
1min > Г1ри обратном неравенстве характерный угол максимальной 
раскачки будет П — 7՜1 и оценка ри приобретает вид

ni nt 
znto’l ф

/34)

т. е. инкремент растет с падением частоты. Максимального значения инкре
мент достигает при частотах (29)

mal

rl.e2iv,T,n.ni
(35)

который получается из (34) при подстановке (с/иГг)
Однако в области низких частот, согласно [9]. может доминировать 

переходное тормозное излучение. В сильном магнитном поле вероятность 
переходного тормозного излучения в узком интервале углов вдоль магнит
ного поля для области частот (22) имеет вид

4е* в}
W7; (’») ТИН֊

у 7*0*
1 4֊ Г։>’’

что всегда приводит к положительной реабсорбции:

•-՝ ’ г. т»? \т>Тг/ J (1 4-*;•«>*)*

(36)

(37)

Сравнение с (25) показывает, что при 0 — 7”’п (37) не может прев
зойти (25). Однако при 0 >> 7“?п инкремент (37) падает — О՜2 с ростом 

угла V, тогда как (25) падает как
В области частот (26) вероятность переходного тормозного излучения 

имеет вид

2 ej е] / \‘ И*
7*(1 ч- Г»1) ’ (38)
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которая дает тормозную неустойчивость

1' (И)
4 г’ е; п, / V Г /, (1 2?’«*) <^Т
я /п«ч' \ ««г, ) *' .1У (1 -г 7’»’)։

Наконец, в области частот (29) имеем

Ц7,- (а) -____ ______________ ,
1 ~ т՝<'։с 7։ (1 -У Т։Л*>

I1.., («) ֊ 4 ГД +
- тш։ ՛ .) 7։ (1-1֊ :*։>=)’

(40)

(41)

Отрицательный коэффициент реабсорбции (41) следует сравнить с (31). 
При !)'*-’ 7՜’ интегралы в (31) и (41) примерно одинаковы и в силу 
(29) получим, что (41) существенно превосходит (31). При 
инкремент (31) падает «как ~0՜2, тогда как (41) остается независи
мым от угла 0. При произвольных |з։п0|^>7՜1 вместо (41) получим:

8г>?л
М°)= -г-пгнт®9

Максимальное значение |»и> достигается при ю >■ ։ире.

Основные выводы. 1. В сильном магнитном поле практически любые 
распределения релятивистских электронов приводят к тормозной неустой
чивости. Для се проявления необходимо, чтобы оптическая толща относи
тельно тормозного излучения была достаточно большой. При распростра
ненности магнитных полей и релятивистских частиц в космической плазме 
полученный вывод представляется важным для интерпретации астрономи
ческих наблюдений.

2. В слабых магнитных полях тормозная неустойчивость релятивист
ских электроне«։ возможна лишь для анизотропных распределений и, в 
частности, пучков, причем она проявляется только в области частот 
<•> < а не во всем спектре частот, как это имеет место при нерелятн- 
вистских скоростях электронов [2, 4].

3. Тормозная неустойчивость в сильном магнитном поле в области 
низких частот в основном обязана механизму переходного тормозного из
лучения и обладает малой направленностью. Для высоких частот возни
кает эффект направленности тормозной неустойчивости, когда раскачива
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ются волны, распространяющиеся под малыми углами к направлению маг
нитных силовых линий.

Институт радиофизики и электроники АН Арм. ССР 
Физический институт нм. П. Н. Лебедева АН СССР

Примечание при корректуре. Выполним некоторые численные оценки для пуль
саров. Из (18). считая пг rij 10:5 г.м энергию быстрых влектронов tr — 10* .■»•, 
vTf е Vf/c. — 0.5, где Vf скорость на Ферми-поверхности, получаем, что усиле
ние рентгеновского тормозного излучения нблнзи <•» * 1010 сек՜1 происходит на рас
стоянии Из (31), подставляя nf - nf — 10J< см 3. ֊ ~ Ю1 ян,

— Vp с -֊ 0.5 для <•• - 10։: сек ։, получаем, -л՜’ — 10’ см. Эти расстояния как раз 
совпадают с предсказуемыми размерами пульеарон.

BREMSSTRAHLUNG INSTABILITY OF RELATIVISTIC 
ELECTRONS IN A PLASMA

A. V. HAKOP1AN. V N. TSITOVICH

The instability caused by relativistic electrons EM bremsstrahlung 
in a plasma has been investigated. The ultrarelativistic electron iso
tropic distribution is considered as well as the radiation instability 
occuring by the breaking of the anisotropic electrons (e. g. electron 
beam) on the ions of a plasma. The՜ electron energy and the radiation 
frequency which make the reabsorption coefficient negative are deter
mined.

It is shown that in the strong magnetic fields when »» —
- eHlmq, the instability arises by arbitrary one-dimensional distri

bution of the ultrarelativistic electrons.
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АСТРОФИЗИКА
ТОМ 13 НОЯБРЬ. 1977 ВЫПУСК 4

КРАТКИЕ СООБШ1 НИЯ

МЕХАНИЗМ «ВЫЖИВАНИЯ֊ КОСМИЧЕСКИХ 
РЕЛЯТИВИСТСКИХ ПЫЛИНОК

В последнее время был поставлен вопрос о новом астрофизическом вя
лении— существовании релятивистских космических пылинок [1. 2|. Та
кие пылинки могли бы. в частности, вызывать широкие атмосферные лив
ни с энергией £ 3.1019 эв. Противоречие между пространственной изо
тропией таких ливней и отсутствием обрезания их спектра из-за действия 
реликтового излучения [3| было бы. таким образом, снято. Эта гипотеза 
сразу же столкнулась с трудностями, так как не было учтено накопление 
на пылинке электрического заряда. В частности, авторы [4] показали, что 
для пылинок с прочностью порядка нескольких кГ/.м.и2, накопление заряда 
вследствие фотоэффекта в световом поле Солнца, а также в результате 
взаимодействия с ядрами межзвездного водорода приводит к их механи
ческому разрушению и дроблению. В настоящей работе подобный [41 ана
лиз поведения пылинок проведен с учетом экспериментально установленно
го факта предельно высокой прочности малых металлических объектов (: 
линейными размерами 100 4- 1000 А) [51 и эффекта испарения поверхно
стных атомов в сильных электрических полях [6].

Условно механизм «выживания« пылинки может быть представлен, 
следующим образом. Первичное накопление на пылинке заряда <7п։вч обес
печивает создание у ее поверхности электрического поля напряженностью 
Г’ч, достаточного для интенсивного испарения поверхностных атомов. По
скольку это испарение происходит в виде ионов, оно приводит к уменьше
нию общего заряда пылинки и. следовательно, к снижению напряженности 
электрического поля. По мере всего дальнейшего движения пылинки к Зем
ле процесс накопления на ней заряда компенсируется его удалением при 
испарении полем материала пылинки. В результате «выживание* пылинки
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(т. е. достижение ею Земли) зависит от ее прочности в поле Л, и от того» 
не будет ли «растрачена» вся масса пылинки в процессе испарения полем. 
Значения испаряющих полей для четырех материалов (возможность об
разования из них пылинок отмечалась, например, в [7]). а также соответ
ствующие величины растягивающих напряжений и теоретической проч
ности зт* приведены в табл. 1. Как видно, на пылинках из Мд и С невоз
можно достижение поля Ги, т. е. они будут разрушены электростатически
ми силами уже в начале своего движения.

Таблица /

Материал Fe Mg С Si

./А 3.6 2.4 8.2 3.4

ki'mm 575 255 2980 510

:т. кгЛм.м 1100 235 45 540

Оценивая теперь вероятность «выживания» релятивистских пылинок 
(из железа), положим их энергию в конце пути (при достижении Земли) 
Еь — 10?0 эв. Пороговое значение Лоренц-фактора частицы 7, соответ
ствующее существенному влиянию фотоэффекта (т. е. пороговое значение 
длины волны фотонов выбирается равным ** 5000 А — примерно в 
центре распределения энергии в солнечном спектре [18]), определяемое:

(где '• плотность пылинки, Л постоянная Планка, с - скорость 
света), составляет 360. В этом случае конечная масса пылинки 
тл 2!֊ 5-10՜16 г, ее конечный радиус Я* = 250 А. Если учитывать фо
тоионизацию только за счет солнечного излучения, то накопленный 

_ ♦
пылинкой среднего радиуса /?л const заряд V q при ее движении из 
бесконечности до Земли, равен

(2)

— 4с г соли. min

где /-(»«) число фотонов с энергией выше порога, испускаемых 
Солнцем в единицу времени, х число электронов, вырываемых из 
пылинки одним фотоном (х = 0.01 0.1), гт|п радиус земной орбиты.

' По данным лвтононномнкроскопнческнх экспериментов для образцов указанных 
размеров реализуется теоретическая прочность
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В данном случае g = 2-10։i кул >« = 0.1), чему соответствует 
соли. 

♦

2 п=6*107 атомов. Принимая * 0.1 имеем, что для „выживания“

пылинки (сейчас мы учитываем только фотоэффект в оптическом из
лучении Солнца) ее исходный радиус должен составлять 640 А.

Учитывая теперь отдельно накопление пылннкон заряда за счет фото
эффекта в оптическом излучении в межгалактическом пространстве (соглас
но [9] плотность (ротонов составляет ~10*3сл< ։), получаем для слу
чая т = 7* 360 среднее значение У 10u . 1015 атомов. Это оз-

м. г.
качает, что взаимодействие релятивистских пылинок с •; у' 360 
с оптическим излучением в межгалактическом пространстве приводит 
к их полному уничтожению. Однако для пылинок с f Y (порядка 
200 и менее) взаимодействие с оптическим излучением в межгалак
тическом пространстве приводит к удалению с их поверхности (за 
счет испарения полем) всего нескольких атомных слоев. Отметим, 
что более точное определение порогового значения •[', соответствую
щее „гибели" пылинок при прохождении ими космологических рас
стояний, требует учета (и знания) распределения фотонов в оптиче
ском излучении межгалактического пространства.

Рассмотрим теперь взаимодействие пылинок с } 30 и ; с
атомами межзвездного водорода. Для 7 = 30 конечная масса пылинки 
mi — 5.9*10 15 ։, Hi ֊ 560 А. Скорость накопления заряда на пылинке 
при ее взамодействии с атомами водорода постоянна и равна (в 
предположении, что /?0 усреднено и /?0 = HQ const):

/dq\ = D Zfn^ , (3)

/н
где А и Z— атомный номер и зарядовое число вещества пылинки, 
п|։- плотность водорода, р плотность пылинки, ф работа выхода 
материала пылинки, D коэффициент. Поскольку основной вклад в 
энергию удаления электрона из пылинки дает qeH0, то ? в уравне- 

н
нии (3) можно пренебречь и величина суммарного заряда У q, накоп
ленного на пылинке за время ', не будет зависеть от радиуса пылин
ки и равна

н
У ч (•) D -*■■ (4)
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Существенное накопление заряда происходит лишь н пространстве 
н

Галактики, где пн 0.6 атомов/см*'. У д = 1.64 10 хул. Для того 
Г

чтобы этот избыточный заряд был удален с пылинки, с ее поверх֊ 
н

ности полем должно быть испарено 5.1-10' атомов; это более
г

чем на порядок меньше, чем один поверхностный слой пылинки. По
этому можно считать, что в Галактике и в исходной галактике, где 
пылинка образовалась, общая потеря пылинкой массы составит 10* 
атомов, а исходный радиус практически не изменится. Приблизительно 
прежней останется и энергия. Накопление заряда во внегалактиче
ском пространстве, с учетом, что там пн = 0.6*10 атомов, см\ 
составит, если взять расстояние, например, до Девы А (4100 кис), 

н
У 7 =- 2.69-10 хул, что соответствует испарению всего 8 атомов, 

в. г.
Полагая, что время полета пылинки сравнимо со временем существо- 

н
вания Вселенной У л„ - 2.05 -10’ атомон. Т. е. за все время полета 

пылинки как в пределах галактик, так и в междугалактическом про
странстве, электрическим полем будет испарен один поверхностный 
слой и потеря массы составит Ьт— 9.6-10 ’* г.

Необходимо еще учесть возможные атомные смещения в кристалличе
ской решетке прн се бомбардировке атомами водорода. По приближенным 
оценкам скорость образования таких смещений в Галактике (мы считаем, 
что энергия первично смещенного атома обеспечивает ему выход из пылин
ки, но сам такой атом дополнительных смещений не производит) 
М*. 2.4 10 " смсщсний/сек, а во внегалактическом пространств»*
Л/в.г. = 2.4-10 ” смещсний/сск. Полагая, что пылинка приходит из наибо
лее отдаленных областей Вселенной и учитывая атомные смещения в пре 
делах исходной и нашей галактик, общее число удаленных в результате 
указанного процесса атомов составит 2.10*. Автононномнкроскопнческио 
исследования показали отсутствие снижения прочности у образцов с соот
ветствующей концентрацией вакансий [ 10].

В случае 7 = 7' и т — 10|: сек исходный радиус пялиики практи
чески не изменяется и составляет —- 250 А (если учитывать взаи
модействие пылинки только с атомами межзвездного водорода).

Таким образом, земной атмосферы могут достигать космические реля
тивистские пылинки, пролетевшие расстояния вплоть до космологических 
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(порядка 1027 си), имеющие металлическую природу, с лоренц-факторон 
у<360 при исходных радиусах 300-4-600 А.

Авторы благодарят В. С. Березинского за полезные обсуждения.

Mechanism of "Surviving" of the Cosmic Relativistic Specks of Dust. 
It is shown that the accumulation of the electricai charge on the re
lativistic specks of dust as a result of their interaction with the atoms 
of interstellar gas and photons can be sometimes compensated by eva
poration of the specks of dust material in strong electric fields.
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