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РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПОВЕРХНОСТНОЙ ЯРКОСТИ 
, В ГАЛАКТИКАХ СЕЙФЕРТА.

И. МУЛЬТИАПЕРТУРНАЯ ФОТОМЕТРИЯ

В. Л. АФАНАСЬЕВ, В. Т. ДОРОШЕНКО. В. Ю. ТЕРЕБИЖ 
Поступила 3 декабря 1985

Выполнены фотоэлектрические измерения поверхностной яркости в полосе В 10 
нормальных и Сейфертовских галактик из выборки, приведенной в первой части данной 
работы. При наблюдениях использовались круговые апертуры. Сопоставление резуль
татов сканирования и мультиапертурной фотометрии показывает, что последние точны 

в пределах ~0. 2,кв. с для галактик, не слишком сильно наклоненных к лучу зрения. 
Различия показателей цвета центральных областей нормальных и Сейфертовских га
лактик не являются статистически значимыми.

1. Введение. В настоящей статье, являющейся продолжением части I 
(см. [1]), представлены результаты проводившихся нами в 1983—85 гг. 
фотометрических наблюдений в полосе В с круговыми апертурами 10 нор
мальных и Сейфертовских галактик из списка [1]. Применявшиеся телеско
пы и приборы перечислены нами ранее. Отметим, что поскольку в скани
рующем фотометре предусмотрена возможность обычных измерений с на
бором круговых апертур, большая часть данных мультиапертурной фото
метрии была получена в те же даты, что и сканы. Это обстоятельство ми
нимизирует возможные расхождения между сканированием и мультиапер
турной (фотометрией. Сопоставление обоих методов приводится в разде
ле 3 данной статьи.

В разделе 4 найдено, что показатели цвета (£7— Вд°։, (В—И)101на 
расстоянии 1 кпк от центра для галактик рассматриваемой выборки на 
двухцветной диаграмме распределены в области, переходной от эллиптиче
ских галактик к спиральным. Различия показателей цвета центральных 
областей нормальных и Сейфертовских галактик не являются статистиче
ски значимыми.

2. Мультиапертурная фотометрия в полосе В. Необходимые сведения 
о наблюдениях собраны в табл. 1, где указаны объекты, даты проведения 
наблюдений, диаметры апертур, оценки звездных величин в полосе В и 
соответствующие среднеквадратическиё ошибку



РЕЗУЛЬТАТЫ МУЛЬТИАПЕРТУРНОЙ В-ФОТОМЕТРИИ
Таблица 7՜

А 
(секунд 
дуги)

ИСС 1068 
25.09.84 

иТ=00',24՞1

ИСС 3227 
02.04.84 

ит= юлоо,п

Ю 3516
21.10.84 

иТ=22л22т
23.10.84 

иТ=19А39т

3*8 13.44+0.01 15.24+0.07 14.77±0.01 14.94+0.02
8.8 12.41 0.01 14.01 0.02 13.92 0.01 13.88 0.01

13.8 11.97 0.01 13.73 0.01 13.65 0..01 13.52 0.01
23.0 11.47 0.005 13.37 0.01 13.32 0.01 13.22 0.01
48.8 10.79 0.003 12.77 0.01 12.97 0.02 12.90 0.03
97.7 10.32 0.003 12.08 0.01 12.95 0.03 12.69 0.03

— в диафрагму попадала звезда

ЫСС 4051 КОС 5548 МСС 6814 КОС 7469
А 02.04.84 10.06.83 06.10.83 25.08.84 06.09.83

иТ=18л52’п иТ=21А55՞1 иТ=17л30т иТ=19А10т иТ=21л22՞1

и
1.9 — 16.93+0.18 — — •—.
3.8 15.08+0.02 — 16.41+0.06 16.72+0.05 14.62+0.02
4.4 — 14.76 0.02 — — —
9.9 — 14.37 0.01 — — —
8.8 14.20 0.02 — 15.16 0.02 15.47 0.02 13.78 0.02

11.5 — 14.15 0.005 — — —
13.8 13.96 0.01 — 14.74 0.02 15.03 0.02 13.60 0.01
23.0 13.64 0.01 — 14.35 0.02 14.42 0.02 13.40 0.01
24.4 — 13.84 0.005 — — —
48.8 13.01 0.01 13.72 0.02 13.58 0.02 13.56 0.02 —
97.7 12.15 0.01 — 12.76 0.02 12.78 0.01 12.80* 0.01

ЯСС 7469 ЫСС 4303 4579 КОС 6217
А 07.11.83 07.11.83 14.03.85 14.03.85 05.09.83

иТ=16л30т иТ=17л00т иГ=21А40т иТ=20А40’՞ иТ=18л08т

1*9 15.93+0.04 15.73+0.04 — — —
4.4 14.60 0.04 14.30 0.02 — — —
6.9 14.05 0.06 13.98 0.01 — — —
8.2 — — 14.23+0.03 14.89±0.02 14.94+0.06

11.5 13.78 0.02 13.77 0.01 — — —
14.0 — — 13.70 0.03 13.45 0.02 14.42 0.03
23.0 — — — — 13.83 0.02
24.4 13.48 0.02 13.46 0.01 — — —
27.5 — — 13.10 0.02 12.72 0.02 13.77 0.02
48.8 13.24* 0.02 13.21* 0.01 — — —
70.7 — — 12.01 0.02 11.77 0.01 12.85 0.02

137.0 ։ — 10.88 0.01 11.13 0.01 12.36 0.04
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Получение оценок поверхностной яркости Р из данных мультиапер- 
турной фотометрии требует некоторых пояснений. Мы применяли обычную 
процедуру, для кольца, соответствующего двум последовательным апер
турам, определялся средний поток; отвечающая среднему потоку величина 
р относилась к среднему радиусу кольца. Возможная ошибка, вносимая 
дискретностью набора апертур, обычно невелика. Для степенного закона 
распределения поверхностной яркости / (г) Ьс г~п (он хорошо соответ
ствует наблюдательным данным для центральных областей галактик, см. 
ч. I) отличие истинной поверхностной яркости И (г), отвечающей средне
му радиусу кольца, от введенной выше величины р, т. е. ор=р(г)—рг 
равно

где предполагается п<^2 и а есть относительное приращение апертуры:

л4т1п а =-------- ----------- • (2>
Ат!п

При линейном законе изменения /(г), когда п = 1, мы имеем, как и 
следовало ожидать, 8р. = 0. Для типичных значений п = 1.3, а =0.85 
поправка ер = 0™006/^". *

Второй источник неточности связан с усреднением потока по значе
ниям позиционного угла. Здесь ошибка минимальна, если наблюдаемое 
распределение поверхностной яркости в галактике с достаточной точно
стью обладает круговой симметрией.

Используемые иногда оценки р/А, основанные на измерениях с произ
вольной парой не обязательно последовательных апертур, однозначно 
определяются совокупностью введенных выше величин р*. Помимо этого, 
точность первых оценок, вообще говоря, ниже ввиду более значительного 
промежутка интерполирования. По этим причинам мы использовали в ка
честве основных данные по соседним апертурам и лишь в качестве допол
нительных — произвольные комбинации апертур. Сравнение полученных 
таким образом оценок показало, впрочем, их близкое согласие.

Для того, чтобы избежать влияния переменности блеска ядер Сейфер
товских галактик на оценки поверхностной яркости, последние определя
лись отдельно для каждой даты наблюдений, и лишь затем при необходи
мости усреднялись.

Основные оценки поверхностной яркости р* в полосе В, не исправлен
ные за поглощение в Галактике, приведены в табл. 2. Эти значения полу



428 В. Л. АФАНАСЬЕВ И ДР.

чены на основании специально проведенных нами наблюдений (табл. 1). 
Выше уже отмечалось, что для многих галактик в литературе имеются 
необходимые фотоэлектрические измерения. Привести эти данные в на
стоящей работе не представляется возможным; мы суммировали в табл. 3 
лишь неопубликованные оценки поверхностной яркости 7 галактик Мар
каряна, полученные на основании наблюдений Неизвестного [31] на 6-м 
рефлекторе. Для других галактик выборки. необходимые фотометрические 
данные имеются в [5—24].

г /
Таблица 2 

ПОВЕРХНОСТНАЯ ЯРКОСТЬ ;х(г) [ВЕЛ./Ц']
ГАЛАКТИК ИЗ ТАБЛИЦЫ 1

\ыос
1068 3227 3516 4051 6814 7469

ЗД5 17.18 18.67 18.73 19.07 19.97 •18.69
5.65 18.03 20.21 19.96 20.59 20.97 20.51
9.20 18.61 20.81 20.83 21.18 ' 21.55 21.40

17.95 19.53 21.61 22.28 21.81 22.17 —
30.18 • — — — — — ■ 23.36
36.63 20.83 22.27 23.81 22.18 22.85 —

5548 7469
՝՝-. 1\СС

4303 4579 6217

1*58 17.65 17.54 5*55 19.75 18.80 20.48
2.83 19.04 18.63 9.25 — — 20.82
4.60 20.55 20.10 10.38 20.64 20.10 —■
8.98 21.75 21.39 12.63 — — 22.57

18.30 24.04 22.83 24.55 21.31 21.16 22.26
51.93 21.44 22.09 23.54

На основании всех имеющихся данных мультиапертурной фотометрии 
г. полосе В мы определили значения введенных в ч. I характерных пара
метров р(10) — поверхностной яркости на расстоянии 1 кпк от центра га
лактики, исправленной за поглощение в Гал^ктике, наклон диска и за крас
ное смещение, и пх—градиента поверхностной яркости, выраженной в 
эрг/с см2, на этом же расстоянии. Внутренняя точность определения 
р(,0) и пх на основании мультиапертурной фотометрии ниже, чем по ска
нам, ввиду сравнительно небольшого числа отсчетов в первом случае; сред
неквадратические ошибки равны в среднем: з [11]0'] — 0т04/П'”, о[п1]~0.05.
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Для выявления возможной систематической ошибки сопоставим оцен
ки J**0* и п1։ полученные нами при помощи обоих указанных методов, с 
аналогичными оценками, вычисленными на основании измерений различ
ных наблюдателей. В случае мультиапертурной фотометрии мы использо
вали все упомянутые выше источники. При сопоставлении сканов мы вы
брали фотоэлектрические наблюдения Уайтмора и Киршнера [2] и наблю
дения Кента [3] с CCD, причем величина из [3] была трансформиро
вана в |1в при помощи соотношения В = г + 0.10+ 1.18 (В—V).

ПОВЕРХНОСТНАЯ ЯРКОСТЬ |*(г) [ВЕЛ./П"] 
ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА

Таблица 3

Х^^Марк
3

1----д.-

6 348 573 620 917 1040

2*8 21.03 20.70
•

20.50
3.32 21.55
3.98 21.52 21.43 20.33 20.77
4.52 20.72
4.68 21.87 21.72 20.72
5.70 22.17 22.24 21.26 21.75 21.65
6.38 22.20 22.68 21.56
7.18 22.34 20.86
7.75 22.21 22.50 21.77 21.99
8.02 • 22.46
9.35 22.33

10.20 23.20 22.89 22.23 22.12
10.95 21.34
11.52 22.78
13.12 23.96 23.00 22.57 22.98 23.08
16.60 23.20 25.26 23.50 23.56 21.92 23.85 23.41
23.12 24.11 24.09 23.95 22.52 23.75
32.50 24.26 24.01 24.34 22.81 24.09
52.50 26.03
53.12 24.87 24.93

Результаты сравнения представлены на рис. 1. Как видно из этого 
рисунка, можно констатировать вполне удовлетворительное согласие на
ших измерений с данными других авторов в достаточно широком диапазо
не поверхностных яркостей и градиентов. Заметим лишь, что возможное 
систематическое отличие данных Кента [3] (пунктир на рис. 1) и наших 
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оценок связано, вероятно, с недостаточно корректной трансформацией 
CCD — фотометрии в систему В.

Рис. 1. Сравнение оценок и п։ по нашим наблюдениям и по литературным 
данным. Здесь и далее приняты обозначения: открытые кружки — нормальные галак
тики, заполненные кружки—Сейфертовские галактики 1 типа, заполненные треуголь
ники— Сейфертовские галактики 2 типа.

3. Сопоставление мультиапертурной фотометрии и сканов. Известно, 
что распределение поверхностной яркости вдоль большой оси видимого 
диска галактики не зависит от ее наклона к лучу зрения и отражает, та
ким образом, истинное распределение поверхностной яркости вдоль ра
диуса. С другой стороны, использование круговых апертур позволяет по
лучить лишь некоторое усредненное по значениям позиционного угла рас
пределение яркости, которое только для галактик, видимых плашмя, совпа
дает с действительным. Поэтому мы не должны были, вообще говоря, 
ожидать близости распределений, полученных при помощи указанных двух 
методов. Тем не менее, принятые при формировании выборки условия 
обеспечили достаточно близкое согласие распределений, полученных пу
тем сканирования и мультиапертурной фотометрии.

Необходимые для сравнения данные представлены на рис. 1, части I. 
В случае NGC 7479 имеется систематическое расхождение почти на. 074 
между фотографическими данными Окамуры [4] и фотоэлектрическими— 
Бенедикта [5]; причина расхождения не ясна. Однако интегральный кон
тур по [4] очень хорошо совпадает с профилем вдоль большой оси соглас
но Кенту [3]. Во всех остальных случаях имеется близкое согласие муль
тиапертурной фотометрии и сканов.

Об этом же свидетельствует сопоставление параметров !lJ0) и най 
денных различными методами .(рис. 2). Поскольку параметры характери
зуют преимущественно сферический компонент вблизи ядра, обладающий 
круговой симметрией распределения яркости, указанное обстоятельство 
не является неожиданным.
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При последующем анализе данных в настоящей работе использованы 
прежде всего результаты фотометрии со сканирующим фотометром, а а 
тех случаях, когда они отсутствуют — результаты мультиапертурной фо
тометрии. Проведенное выше обсуждение показывает, что необходимая 
для наших целей точность при этом сохраняется. Найденные таким обра
зом значения и л, для галактик выборки приведены в табл. 4. Там 
же указаны абсолютные величины галактик М(в, вычисленные на основе 

интегральных величин Вт каталога де Вокулёра [32], т. е. экстраполиро
ванных к бесконечно большой апертуре величин в полосе В, исправленных 
за поглощение в Галактике, наклон диска к лучу зрения и красное смеще
ние. Значения исправлены аналогичным образом.

Рис. 2. Сопоставление параметров [Ц0’ и п։ по данным мультиапертурной фото
метрии (Р) и в режиме сканирования (5). Обозначения — как на рис. 1.

4. Наблюдательные данные для фильтров U и V. Наблюдательные 
данные, представленные ранее в этой и предыдущей частях настоящей ра
боты, относились к полосе В. Исключение составляет лишь галактика 
NGC 5548, для которой мы провели сканирование и в полосе V (табл. 2, 
ч. I) Поэтому при анализе наблюдений и сопоставлении их с теоретиче
скими моделями мы будем опираться преимущественно на результаты ска
нирования и мультиапертурной фотометрии в полосе В, тем более, что для 
других участков спектра имеются только уступающие по точности резуль
таты фотометрии с круговыми диафрагмами. Эти результаты мы заимство
вали из источников [5—24, 33]; привести все данные в виде таблиц не 
представляется возможным ввиду их значительного объема, поэтому мы 
укажем лишь значения показателей цвета галактик на расстоянии 1 кпк 
от центра (1/ — В)(1°\ (В—И)Г)), исправленных за поглощение в Галакти
ке, внутреннее поглощение в каждом объекте и красное смещение (та!бл. 4). 
Данные, связанные с распределениями параметров р[0> и пг в полосах 

и V, представлены в графическом виде.
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Таблица 4 
. ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ ХАРАКТЕРИСТИКИ ГАЛАКТИК ВЫБОРКИ

Галактика Эу м'Р п, (В) (В-И)'0)

1 2 3 4 5 6 7

КОС 224 ֊20.27 19.75 1.11 0.35 0.85
488 -21.60 1-.69 1.10 . — —

1097 -21.16 19.55 1.62 ՝ 0.08 0.74
1433 -19.75 21.19 1.06 0.3^. 0.93
1515 —19.29 20.72 1.56 0.62 0.72
2146 —20.14 20.71 1.06 0.61 0.32
2344 -18.52 21.61 1.51 ■ — —
2681 -20.19 20.22 1.20 — 0.62
2841 -21.40 19.35 1.17 — —
3368 -20.17 20.17 1.67 -0.14 1.15

. 4303 -21.51 20.32 0.78 0.47 0.66
4378 -19.61 20.23 1.52 • — 0.67
4394 —18.39 21.98 1.27 —- —
4450 ֊21.50 19.65 1.08 — —
4501 -22.26 19.47 0.88 0.59 0.83
4579 -21.04 19.74 1.33 0.41 0.84
4698 -19.32 20.89 1.22 0.41 0.78
4699 -21.16 18.79 1.94 0.34 0.82
5364 -20.59 21.22 0.57 0.10 0.75
6217 -20.24 20.89 1.24 -0.34 0.27
6340 ֊20.83 20.05 1.20 0.39 0.83
6744 -19.82 20.99 1.33 — —
6954 -20.43 18.58 1.89 —
7217 -20.58 19.93 1.32 — —•
7479 -21.37 20.03 0.87 0.36 0.84
7552 ֊20.68 20.03 1.00 ֊0.08 1.08.

1068 2 —21.65 18.58 1.60 0.00 0.58.
1566 1 -23.08 18.17 0.86 0.21 0.56
3227 2 —19.41 21.00 1.03 0.18 0.72
3516 1 —20.70 19.29 2.18 ՛ 0.40 х 0.25
3783 1 —20.21 19.34 1.59 0.30 0.44
4051 . 1 -19.21 21.26 0.59 -0.19 0.96
4151 1 —19.80 20.84 1.60 0.22 0.65
5548 1 -21.30 18.90 1.88 -0.55 0.22
6764 2 -20.20 20.81 1.03 -0.43 0.75
6814 1 -20.51 20.77 0.86 -0.64 0.81 .
7469 1 —22.00 17.97 2.05 ֊0.(5 0.31
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Таблица 4 (окончание)

1 2 3 4 5 * 2
1С 4329А ' 1 —20.59 18.63 1.47 0.85 1.12

Марк 3 2 -20.60 19.92 1.85 0.01 0.98
6 2 -20.74 20.31 1.42 1.02 0.76

348 2 -19.94 20.93 1.39 -0.11 0.67
֊ 573 2 —20.50 19.54 1.86 0.25 0.52

620 2 -20.27 20.77 1.24 0.68 0.97
917 2 —20.87 19.46 1.48 0.07 0,67

1040 1 -20.89 20.80 1.01 0.48 1,22

На рис. За дана двухцветная диаграмма для областей галактик, нахо
дящихся на расстоянии 1 кпк от центра. Значения показателей цвета со
средоточены преимущественно в области, переходной от эллиптических

Рис. 3. а) Двухцветная диаграмма для областей галактик на 1 кпк от центра. 
Сплошная линия — главная последовательность. Ь) Сопоставление показателей цвета 

(и — и градиентов яркости пг в полосе В на расстоянии 1 кпк от центра. 
Обозначения — как на ряс. 1.

галактик к спиральным, как этого и следовало ожидать при наблюдениях, 
не ставивших специальной целью выделение лишь сферической составляю
щей в центральных районах галактик. Средние показатели цвета на рас
стоянии 1 кпк для всей выборки галактик равны

<(6/—В )(1°’> =0.19 + 0.07, 
<(В— И)Г > = 0.73 ± 0.04.

(3)

Представляет интерес сопоставление средних значений показателей 
цвета для нормальных и Сейфертовских галактик. Для первых из них
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< (£/—5)[0) > = 0.28 ± 0.07, (Ы) (4)
< (В - И)[°’ > = 0.76 ± 0.05,

а то время как для вторых

(<(£/-В)("|>=о.и±о.։։,. (5у) .. (5)
I < (В— V )|в > = 0.69 ± 0.06.

е
Представляется, что центральные области Сейфертовских галактик не
сколько более голубые [30], однако необходимо подчеркнуть, что различие 
не является статистически значимым. Показатели < {В— > для нор
мальных и Сейфертовских галактик можно считать равными с уровнем зна
чимости по критерию Стьюдента Р^41%, а показатели < (£/— В){0) > — с 
с уровнем значимости Р~21%. Очевидно, здесь необходимы дальнейшие 
исследования.

В [28, 30] было найдено, что центральные области Сейфертовских га
лактик имеют более голубой цвет и характеризуются более высокими гра
диентами яркости, чем у обычных галактик. С этой точки зрения пред
ставляет интерес сопоставление показателей цвета (£/—В)"’1 на расстоя
нии 1 кпк от центра и градиентов яркости в полосе В для этой же точки. 
Рисунок ЗЬ показывает, что значимая корреляция между указанными па
раметрами отсутствует (р =—0.08 ±0.17); вновь мы должны конста
тировать сходство рассматриваемых распределений для нормальных и Сей
фертовских галактик.

Авторы признательны С. И. Неизвестному за предоставление фото
метрических данных для галактик Маркаряна до публикации.

Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР,

Крымская лаборатория Государ
ственного астрономического 

института им. П. К. Штернберга

SURFACE BRIGHTNESS DISTRIBUTIONS IN SEYFERT 
GALAXIES. II. MULTIAPERTURE PHOTOMETRY

V. L. AFANAS’EV, V. T. DOROSHENKO, V. YU. TEREBIZH

Photoelectric surface brightness distributions are calculated using 
multiaperture photometry in B in 10 normal and Seyfert galaxies of 
the sample discussed in the our first paper. A comparison of surface
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brightness profiles from photoelectric scans along the major axis with 
those of multiaperture photometry shows that the latter are accurate 
within aboXit 0m2/sq. arc sec for galaxies with low or moderate incli
nation. No statistical significant differences were found between the 
color Indexes of the central regions of normal and Seyfert galaxies.
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ИССЛЕДОВАНИЕ КОНТУРОВ ЯРКИХ эмиссионных ЛИНИИ 
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Методом гауос-аналяза изучены контуры ярких эмиссионных линий а ядре Сей
фертовской галактики Маркарян 533 по спектрам, полученным на БТА в 1977 и 1981 гг. 
Выделены голубые компоненты у линий [О III], Не П. Н3, На, смещенные на 
— 800 км/с и — 1500 км/с относительно центральных компонентов. Показано, что вы
сокоскоростной газ расположен ближе к источнику ионизации, чем область излучения 
центральных компонентов. Отмечена переменность континуума ядра Маркарян 533 ц 
заподозрена переменность голубых компонентов Нз и На.

i
1. Введение. Галактика Маркарян 533 = NGC 7674 была впервые от

несена Маркаряном и Липовецким [1] к галактикам с ультрафиолетовым 
континуумом. Ее фотографическая звездная величина по Цвикки состав
ляет mpt = 13’6, что при 2„ = 0.0295 [2] и Н = 75 км/с Мпк соответ
ствует абсолютной звездной величине MPt~—22т1. Ее морфологический 
тип — Sbc. У Маркарян 533 имеется спутник, расположенный в 40" к 
востоку от ядра; лучевая скорость спутника на 146 км/с больше, чем у ядра 
галактики.

Маркарян 533 уверенно отнесена к типу Sy 2 Афанасьевым и др. [3], 
при этом отмечалось наличие очень широких асимметричных голубых 
крыльев у эмиссионных линий [О III] и Нр.

В 1981 г. Шадером и Остерброком [4] были опубликованы результа
ты спектрофотометрии ядра этой галактики по наблюдениям на 3-м теле
скопе Ликской обсерватории с диссекторным сканером в диапазоне 
XX 3500—7000 А и разрешением — 10 А. Эти авторы также обнаружили 
широкие голубые крылья у эмиссионных линий [О III], Не II, Н,з, [О I]. 
Однако они отметили, что профили линий [S II] XX 6717, 6731 и, возмож
но, [О II] X 3727 симметричны.

В данной работе детально анализируются контуры эмиссионных ли
ний Не II, {О III], Н,з, Н,+ [N II], [S II] по спектрам, снятым на БТА 
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с интервалом в 4 года (1977, 1981), с целью изучения спектральной пере
менности и наличия компонентов.

2. Наблюдения. Спектры ядра галактики Маркарян 533 получены в 
первичном фокусе БТА со спектрографом UAGS и ЭОП УМ-92 в октябре 
1977 г. с дисперсией 45 А/мм (разрешение ~ 3 А, диапазоны XX 4700— 
5400 А, 6400—7100 А) и в ноябре 1981 г. с дисперсией 92 А/мм (разре
шение ~ 5 А, XX 4200—6100, 5600—7400 А). Ширина инструментально
го контура на половине интенсивности составляет ~ 250 км/f и — 450 км/с 
для вышеуказанных дисперсий, соответственно. Щель при наблюдениях рав
нялась ~ 1."2.

Для получения кривой реакции системы в тех же условиях снимались 
спектры стандартных звезд BD + 25°3941 или Feige 15 [5]. Спектрограм
мы записаны на автоматическом микроденситометре с цифровым выходом 
с шагом 0.01 мм и обработаны на ЭВМ по программе экспрессной обработ
ки спектров галактик [6, 7].

3. Результаты. В спектрах ядра Маркарян 533 наблюдаются яркие 
эмиссионные линии Н7, [О III] >• 4363, Не II X 4686, [О III] /•/. 4959, 5007, 
Hel к 5876, [OI] U 6300, 6364, На + [N II], [SII] лл 6717, 6731, слабые 
линии [Fe VII] ). 5159, [NI] X 5199 и [N II] X 5755, а также линии погло
щения Mglb, G-полоса и Na I D. Результаты спектрофотометрии опуб
ликованы ранее Шадером и Остерброком [4]. Полученные нами на
блюдаемые относительные интенсивности ярких линий близки к зна
чениям у этих авторов. Наблюдаемый континуум ядра Маркарян 533 
в диапазоне длин волн XX 4200—7400 следует степенному закону 
F»—V-“, с а~2.6±0.3.

Наблюдаемые контуры ярких эмиссионных линий Не II, [О III], Нр, 
Н։ асимметричны с голубым крылом ~ в 2 раза более длинным, чем крас
ное крыло (~ 1900 км/с и 900 км/с, соответственно).-

Наблюдаемые отношения эквивалентных ширин синего крыла к красно
му (lFc/lF։p — мера асимметрии) составляют ~ 2.5 у [ОШ], НеII и 
~ 1.6 у Нв. Профили [S II] XX 6717, 6731 симметричны и каждая линия 
хорошо представляется гауссианой с полной шириной на половине интен
сивности ~ 400 км/с.

Мы проанализировали контуры эмиссионных линий Не II, [О III], 
Нр, На + [N II] в предположении, что они состоят из нескольких компо
нентов, каждый из которых представляется гауссианой. При разделении 
бленды H« + [N II] предполагалось, что каждая линия азота [N II] пред
ставляется одиночным гауссовым контуром и принималось теоретическое 
отношение интенсивностей линий / (X 6583)// (X 6548) = 2.9.
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На рис. 1—4 приведены наблюдаемые теоретические контуры эмис
сионных линий, а также пунктиром показаны разности после вычитания 
теоретических значений интенсивностей из наблюдаемых. Эмиссионные ли
нии Не II, fo III], Hp, Н, имеют центральный компонент и смещенный 
на — 800 -4-----900 км/с от центрального пика яркости голубой компонент
(компонент I). На высокодисперсионных спектрах 1977 г. у [О III] и Hi 
выделяется II голубой компонент, смещенный на — 1500 км/с от централь
ного. Он слабее I компонента — в 2 раза у [О III] и ~ вЗ раза у Н։. Пол
ная ширина -компонентов на половине интенсивности — 650 км/с, а на ну
левой интенсивности (уровень непрерывного спектра) — 1500 км/с.

Рис. 1. а—сплошная линия — наблюдаемые контуры [О III] и Н₽ в 1977 г.,- 
пунктир — остаток после вычитания теоретических контуров из наблюдаемых. Ъ, с — 
теоретические контуры Нр X 4959; I, II — голубые компоненты, смещенные
относительно центральных на —800 км/с и — 1500 км/с, соответственно.

Отметим, что наблюдаемая линия Hi, полученная после исключения 
линий [N II], хуже представляется гауссианами, чем другие линии; оста
точные интенсивности в некоторых случаях превышают 3oz шумовой до
рожки. При разделении на компоненты гауссианы подбирались путем варьи
рования параметров Iq, z так, чтобы остаточные интенсивности были 
минимальны при анализе по способу наименьших квадратов (/0 — интен
сивность линии в центре, ДХд — ее доплеровская ширина, z — красное сме
щение).

В табл. 1 приведены отношения интенсивностей линий [О III] X 5007 и 
Не II к На и Нр для выделенных компонентов. У голубых компонентов ин
тенсивности [О III] и Не II приблизительно в 2 раза больше по отноше-
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Рис. 2. Наблюдаемые (а) и теоретические (Ь—d) контуры Не II, Нр, [О III] ։ 
1981 г. Обозначения как на рис. 1.

Рис.'3. а — наблюдаемые контуры На+[МП] в 1977 г.; обозначения как на 
_рнс. 1а. Ь — теоретические контуры На (сплошные линии) и [И II] — (пунктир). 
I, II — голубые компоненты.
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кию к На и Н-1, чем у центральных компонентов. Это свидетельствует в. 
пользу более высокой ионизации в области образования голубых компонен
тов, чем в области излучения центральных компонентов. Отсутствие голу-

Рис. 4. Наблюдаемые (а) 
Обозначения как на ряс. 3.

и теоретические (Ь) контуры На и [№ II] в 1981 г.

бых компонентов у линий серы [Б II] XX 6717, 6731, а согласно [4], воз
можно, и у [О II], указывает, что голубые компоненты, вероятно, излуча
ются в более плотных областях, чем линии [Б II].

Таблица 1
Относительные 
интенсивности 

линий
Дата 

наблюдений
Центральный 

компонент 
(Д И=0 км/с)

Компонент I 
(ДИ----- 800 км/с)

Компонент II 
(ДИ----- 1500 км/с)

[О III] X 5007/Нр 31.10.1977 6.3 88։
25.11.1981 7.8 20

[О III] X 5007/На 31.10.1977 2.2 3.7 5.4
25.11.1981 2.0 4.2

Не П/Нр 25.11.1981 0.35 0.8
Не П/Н« 25.11.1981 0.08 0.17

В табл. 2 приведены наблюдаемые эквивалентные ширины линий 
а также эквивалентные ширины На и [И II] после разделения линий азота. 
В последней строке таблицы даны отношения эквивалентных ширин, полу
ченные по спектрам 1977 г., к таковым в 1981՛ г. Наблюдаемые эквивалент
ные ширины всех линий уменьшились в 1981 г. в ~ 1.7 раза по сравнению 
2-371
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с 1977 г., при этом соответствующие относительные интенсивности линий 
практически не изменились. Это скорее всего указывает на возрастание 
уровня континуума в 1.7 раза в 1981 г. по сравнению с 1977 г.

Эквивалентные ширины W/ (А)

Таблица 2

дата н₽ [О III] X 4959 [О I] X 6300 Н« +. [N JI] Н. [NIIJX 6548

31.10.77 60.5 220.6 14 428.5 «241 47.5
25.11.81 33.2 132 8.2 261.2 142 29.5
IFx (1977)/(1981) 1.8 1.7 1.7 1.64 1.7 1.6

Дата
Эквивалентные ширины IF>.(A)
[N II] X 6583 [S II] X 6717

31.10.77 140 26
25.11.81 90 . 15.4
1Гх (1977)/(1981) 1.6 1.7

В табл. 3 даны эквивалентные ширины выделенных компонентов Нр» 
[О III] Л 4959 и Н։. На спектрах 1977 г. уНр-линии голубой компонент 
наблюдается на пределе обнаружения и выделяется крайне неуверенно. 
(IFx ~ 2 А). Однако на спектрах 1981 г. голубой компонент виден уверен
но и имеет эквивалентную ширину lFx~5 А, т. е. W\ увеличилась прибли
зительно в 2 раза. В то же время эквивалентная ширина аналогичного го
лубого компонента Н։ уменьшилась ~ в 2 раза. Из-за этого бальмеровский 
декремент существенно изменился ((/(Н։)//(Нр) ~ 20 в 1977 г. и — 5 в 
1981 г.). Возможно, голубые компоненты Нр, На переменный Этот факт не
сомненно интересен и требует подтверждения.

Таблица 3

Дата
Эквивалентные ширины IF). (А)

Н? Ggonn.) ЮПИ (1жонп.) ЮIII] (Пжомщ) I н« (1։оип.) н* (П։инп.)

31.10.77 2 58.4 .30.8 ' 47.1 16.6
■ 25.11.81 5 34.2 17.9 22.8 —

IF>.(1977)/ 
/17>.(1981) 0.4 1.7 1.7 2

Отметим, что эквивалентные ширины голубых компонентов [О III] 
уменьшились в 1.7 раза, как и у всей наблюдаемой линии [О III] (см. 
табл. 2), что указывает на отсутствие у них переменности в интервале 
~ 4 года (промежуток между нашими наблюдениями). Учитывая это, мож
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но оценить, что голубые компоненты [О III] излучаются на расстоянии 
R >1.3 пк от ядра.

4. Выводы, а) В ядре Маркарян 533 у эмиссионных линий [О III], 
Не II, Нр, Н. при гаусс-анализе контуров выделены голубые компоненты, 
смещенные на — 800 км/с и — 1500 км/с относительно центральных ком
понентов. Полные ширины компонентов на половине интенсивности и на 
нулевой соответственно равны — 600 и 1500 км/с.

б) Высокоскоростной газ расположен ближе к источнику ионизации, 
чем область излучения центральных компонентов и, вероятно, имеет-более 
высокую плотность. В случае [О III] эти компоненты расположены на 
расстоянии Л >1.3 пк от ядра. У голубых компонентов Нр и На можно, 
заподозрить переменность.

в) Континуум ядра Маркарян 533, по-видимому, переменен не менее, 
чем на 0т6. Отметим, что по данным электрофотометрии в U, В, V цве
тах [8] ядро Маркарян 533 действительно оказалось переменным.

Для подтверждения полученных результатов и детального анализа 
кинематики и физических условий газовой составляющей ядра необходи
мы как спектральные наблюдения с высокой фотометрической точностью 
и высоким спектральным разрешением, так и фотометрические наблю
дения.

Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР

A STUDY OF PROFILES OF BRIGHT EMISSION LINES 
IN THE NUCLEUS OF THE SEYFERT GALAXY MARKARIAN 533

V. A. LIPOVETSKIJ, A. I. SHAPOVALOVA, O. A. DOBRODIJ

The profiles of the bright emission lines in the nucleus of the Sey- 
fert galaxy Markarian 533 have been studied by the gauss-analysis 
method from the spectra obtained at BTA in 1977 and 1981. The blue 
components are found in the lines [O HI], Hell, Hp Ha, shifted by — 
— 800 km/s and —1500 km/s relative to the central components. It has 
been shown that the high velocity gas is situated nearer to the Ioni
zation source than the emission region of the central components. Con
tinuum variability of the Markarian 533 nucleus is noted and the va
riability of the blue components Hp and H։ is suspected.
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СТАТИСТИЧЕСКОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ СТРУКТУРЫ 
НАБЛЮДАЕМЫХ КРАТНЫХ СИСТЕМ.
I. КОМПАКТНЫЕ ГРУППЫ ГАЛАКТИК

С. А. МАЛЫХ. В. В. ОРЛОВ
Поступила 30 мая 1985
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Предложен метод статистического изучения конфигурации кратных систем, позв՜.- 
ляющнй судить о их статических н динамических свойствах; сжатие или вытянутость, 
иерархичность, кольцеобразность структуры, вращения и т. д. Метод применен для 
исследования выборки из 100 изолированных компактных групп галактик списка 
П. Хиксона. Показано, что группы имеют тенденцию к вытянутости. Их средняя ви
димая сферичность равна приблизительно 0.4. Иерархичность структуры не обнару
жена.

Кратные системы гравитационно связанных и/или имеющих генети
ческую общность объектов в разные моменты времени имеют различные 
видимые- конфигурации. Одной из задач исследования втих систем являет
ся оценка их конфигурационных характеристик, таких, как сжатие, иерар
хичность, изогнутость, кольцеобразность. Подобные оценки, если они по
лучены для достаточно большого числа однородных систем и статистиче
ски значимы, позволяют делать определенные выводы о динамике и про
исхождении рассматриваемого класса систем.

Оценка конфигурационных характеристик может производиться при 
помощи некоторого параметра (или нескольких параметров), вычисляемо
го по измеренным расстояниям между объектами группы и от группы к 
группе изменяющегося как случайная величина.

В настоящей работе исследуются тенденции к сжатию и иерархично
сти групп, состоящих из 3 объектов. Вводятся безразмерные конфи
гурационные параметры С и В, характеризующие эти особенности струк
туры:

1) Величина С — среднее значение суммы квадратов синусов углов 
всевозможных треугольников, образованных членами системы. Если п то
чек лежат на одной прямой («цепочка»), то С = 0; если точки находятся 
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в вершинах равносторонних треугольников, то С = 9/4 (это значение мо
жет достигаться при п = 3).

2) Параметр В — вариация квадратов попарных расстоянии
в группе, определяемая выражением

в - , 2 - 2 2 ֊ А)*/А*,
п[п — 1)

где

п (п — 1) 1-2 ;-1

(1)

(2)

есть структурный параметр, введенный в работе Т. А. Агекяна [1]. Ми
нимум величины В достигается в случае правильного п-угольника, его зпа- 

п—3 пчение равно ------- ; величина в возрастает с увеличением иерархичности
2п

структуры: если система состоит из двух разделенных подгрупп числен
ностью т и п—т объектов и расстояния между членами каждой из под
групп равны нулю, то значение

---- — — 1. (3) 
2т (и— т)

Максимум величины В достигается при т = 1, его значение равно 
н/2-1.

Предлагается следующий алгоритм для 'выяснения реальности и оце
нок среднего видимого сжатия систем, а также иерархичности структуры:

1) Для выборки из М однородных систем (скажем, кратных звезд 
или галактик и пр.), содержащих по п объектов, вычисляются средние зна
чения и среднеквадратичные отклонения параметров С и В (при 10’ 
целесообразно также вычислять моменты более высокого порядка и 
строить функции распределения).

2) Полученные средние значения С и среднеквадратичные отклоне
ния яс сопоставляются с математическими ожиданиями МС и стандарта

ми получающимися при случайном равномерном распределенин п
точек в круге единичного радиуса, когда сжатие и иерархичность структу
ры отсутствуют. Определяются уровни значимости уклонения С от матема
тического ожидания МС

\мс-с\
(4)
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При 2 > 2 следует считать, что отклонение наблюдаемого распределении 
от равномерного не случайно. Вероятность противоположного события 
оценивается величиной

Р(7) = 1-’Г(7), (5)՜

где Ч’(2)—интеграл вероятностей.
Системы проявляют тенденцию к сжатию в случае С < МС.

3) 'Определяется среднее значение видимой сферичности е. Для это
го производится сравнение С с математическими ожиданиями МС (а) при 
равнораспределениях точек в эллипсах с отношениями полуосей, равными 
е. Искомое значение г принимается равным сферичности того эллипса, для 
которого МС = С. Расхождение между наблюдаемым значением средне
квадратичного отклонения <?с и стандартом У ОС (а) при случайном рав
нораспределении характеризует степень разброса видимых сжатий в груп
пах объектов.

4) Оценивается иерархичность структуры. Наблюдаемое среднее зна
чение параметра В ('формула 1)՜ сопоставляется с математическим ожида
нием МВ (е) при равнораспределении п точек внутри эллипса, наиболее 
подходящего по степени сплюснутости. Сравнение производится в соот
ветствии с пунктом 2). При В > МВ(&), вероятно, имеет место иерархич
ность структуры. Если В я? МВ (а), то наблюдаемое распределение кон
фигураций сходно с равномерным случайным. При В < МВ (е) сущест
вует избыток кольцеобразных структур по сравнению со случайным рас
пределением.

Изложенный метод в настоящей работе применяется для изучения 
выборки № = 100 изолированных компактных групп галактик, выделен
ных П. Хиксоном [2]. Метод отличается от метода, использованного 
П. Хиксоном и др. [3], и сообщает дополнительные результаты.

Средние значения и среднеквадратичные отклонения параметров С 
и В для систем различной кратности п из списка [2] помещены в табл. 1 
(третий—шестой столбцы). В первом столбце таблицы указана кратность 
и, а во втором приведено число IV групп данной кратности. Сопоставление 
с равномерным случайным распределением проводится отдельно только 
для выборок с п = 4, 5 и 6, так как число семи- и восьмикратных систем 
мало (М = 2 и 1).

Моменты равномерных случайных распределений определялись ме
тодом Монте-Карло для М = 10 000 систем с использованием датчика 
псевдослучайных чисел на ЭВМ. Математические ожидания МС и МВ, а 
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также стандарты V ОС и ] ОВ при равнораспределениях п точек в эл
липсах со сферичностями е приведены соответственно в табл. 2 и 3 для 
п = 4, 5 и 6; значения е указаны в шапках таблиц. Табл. 2 показывает

ДАННЫЕ НАБЛЮДЕНИЙ
Таблица 1

п Ы С аС в св
9

4 64 1.091 0.515 0.554 0.222
5 25 1.279 0.425 0.554 0.200
6 8 1.218 0.219 0.655 0.136
7 2 0.850 0.334 0.934 0.488
8 1 1.409 — 0.929 —

СЛУЧАЙНОЕ РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПАРАМЕТРА С
Таблица 2

Е

Л
1.0 0.8 0.6 0.5 0.4 0.3 .0.2 0.1 0.05

МС 4 1.377 1.353 1.297 1.232 1.138 0.993 0.788 0.476 0.275
УйС 0.396 0.407 0.420 0.436 0.452 0.471 0.468 0.419 0.347

МС 5 1.378 1.358 1.296 1.229 1.135 1.002 0.797 0.483 0.271
Уос 0.267 0.279 0.299 0.318 0.343 0.355 0.366 0.330 0.266

МС 6 1.379 1.358 1.291 1.232 1.141 1.004 0.794 0.483 0.274
V ос 0.200 0.213 0.237 0.251 0.273 0.290 0.303 0.276 0.219

СЛУЧАЙНОЕ РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ПАРАМЕТРА В
Таблица 3

£
я

1.0 0.8 0.6 0.5 0.4 0.3 0.2 0.1 0.05

МВ 4 0.460 0.470 0.505 0.535 0.576 0.635 0.697 0.756 0.778
Уов 0.188 0.188 0.189 0.188 0.183 0.174 0.157 0.142 0.13»

МВ 5 0.529 0.542 0.591 0.641. 0.703 0.777 0.853 0.934 0.956
УТГв 0.193 0.197 0.201 0.209 0.211 0.206 0.201 0.198 0.201

МВ 6 0.564 0.584 0.649 0.709 0.781 0.871 0.971 1.049 1.073
Уов 0.181 0.189 0.201 0.216 0.220 0.221 0.227 0.233 0.236

убывание МС приблизительно в 5 раз при изменении сферичности от 1.0 
до 0.05. При этом стандарт меняется не столь сильно, достигая максималь
ного значения при е «0.2—0.3. Математическое ожидание МС не зави
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сит от кратности системы. Зависимость МВ от сферичности эллипса бо
лее слабая, чем МС: при уменьшении е от 1.0 до 0.05 эта величина воз
растает менее чем вдвое. Значение МВ также растет с увеличением крат
ности системы.

Результаты сопоставления значений С, полученных из наблюдений 
и при равнораспределении точек в круге (е = 1), представлены в табл. 4.

Таблица 4
СОПОСТАВЛЕНИЕ СЛУЧАЙНОГО И НАБЛЮДАЕМОГО 

РАСПРЕДЕЛЕНИЙ С

п С #С(е = 1) г Р(2) Е

4 1.091 1.377 5.8 6.10՜7 0.37
5 1.279 1.378 1.9 0.06 0.57
6 1.218 1.379 2.3 0.02 0.48

#=100 1.146 1.377 — — в.41

В первом столбце таблицы указана кратность л; во втором — средние- 
значения С, полученные для компактных групп галактик; в третьем столб
це — математические ожидания МС при равнораспределениях в круге; в 
четвертом столбце приведены уровни значимости 7 отклонений наблюдае
мых распределений от случайных; в пятом—вероятности Р (2) того, что 
имеющееся отклонение носит случайный характер; в последнем столбце 
помещены средние видимые сжатия е, определенные линейной интерполя
цией по табл. 2 (ближайшие значения МС в табл. 2 выделены курсивом). 
В последней строке табл. 4 представлены результаты для всех 100 компакт
ных групп галактик.

. Как видно из табл. 4, наблюдаемое распределение конфигураций рас
смотренных компактных групп галактик с большой вероятностью отли
чается от равнораспределения: имеет место сжатие видимых структур. На 
группы галактик могут случайным образом проектироваться галактики 
фона, что должно приводить в среднем к большей равнораспределенности 
структур, поэтому полученные средние видимые сферичности являются 
верхними оценками.

В табл. 5 помещены результаты сравнения распределений параметра 
иерархичности В: а) наблюдаемое распределение; б) равномерное случай-- 
ное распределение внутри эллипса, имеющего сферичность е» равную сред
ней видимой сферичности, полученной из наблюдений для величины С. 
Обозначения табл. 5 аналогичны обозначениям табл. 4. Тенденции к 
иерархичности структуры не обнаружено; наблюдаемые значения В даже- 
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.несколько меньше математических ожиданий МВ (г) случайных распреде
лений, что свидетельствует о некоторой антииерархичности структуры — 
.склонности к формированию кольцеобразных конфигураций.

I Таблица 5
СОПОСТАВЛЕНИЕ СЛУЧАЙНОГО И НАБЛЮДАЕМОГО 

РАСПРЕДЕЛЕНИЙ В

Л В МВ(ь) г Р(2) е <

4 0.554 0.597 1.9 0.06 0.37
5 0.554 0.606 1.3 0.19 0.57
6 6.655 0.723 0.9 0.37 0.43

Так как наблюдаемое сжатие компактных групп галактик с большой 
■вероятностью не случайно, встает вопрос о его физической интерпретации. 
Можно предложить, по крайней мере, две гипотезы: 1) Компактные груп
пы— вращающиеся системы (сфероиды) либо плоские «блины»; 2) Груп
пы галактик сравнительно недавно сформировались в волокнах или жгу
тах межгалактической материи и сохранили следы вытянутости их роди
тельской структуры.

Первая точка зрения обсуждается в работе Р. А. Варданяна и 
.Ю. К. Мелик-Алавердяна [4], авторы которой считают, что видимую 
асимметрию груйп галактик можно объяснить, полагая, что они являются 
эллипсоидами вращения со средней истинной сферичностью е*, не пре
восходящей 0.1. Считая группы галактик эллипсоидами вращения, можно 
перейти от средней видимой сферичности е к средней истинной сферично- 

•сти еф, используя формулу, полученную из уравнения К. В. Каврайской 
[5] в работе Т. А. Агекяна и Н. И. Сумзиной [6] 

в предположении о равновероятной ориентации сфероидов в пространстве. 

Приняв согласно данным табл. 4 е2 « СХ41, получаем е? = —0.25 для 
100 групп галактик, что противоречит гипотезе о сплюснутости всех групп 

.галактик. Отметим, однако, что это нижняя оценка, так как не учтена 
дисперсия видимых сжатий я’. Разброс видимых сжатий реален, так как 

наблюдаемое значение ос в среднем несколько больше, чем V ОС при 
случайном распределении, как видно из сопоставления табл. 1 и 2. Все-та- 
ки полученный результат < 0 наводит на мысль о том, что среди ком- 

.пактных групп существуют и вытянутые образования.
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В случае 2) группы галактик можно аппроксимировать вытянутыми 
сфероидами, для которых должно выполняться соотношение, установлен
ное Т. А. Агекяном и Н. И. Сумзиной [6]

5=?. (7)
3/-=- —

Подставляя в (7) у еа ss0.41, получаем е? = 0.07 и оценку средней 

истинной сферичности ej = 0.26.
Отсутствие видимой иерархичности структуры компактных групп га

лактик свидетельствует в пользу молодости этих объектов, а определенную 
тенденцию к кольцеобразности можно объяснить присутствием в группах 
поглощающей материи (см. [7]). Результаты настоящей работы не про
тиворечат идеям К. Ф. Огородникова [8] об образовании галактик груп
пами в плазменных жгутах.

Ленинградский государственный 
университет

THE STATISTICAL INVESTIGATION OF A STRUCTURE OF 
OBSERVED MULTIPLE SYSTEMS.

I. COMPACT GROUPS OF GALAXIES

S. A. MALYKH, V. V. ORLOV

A method for the statistical study of multiple system configu
rations is proposed permitting us to judge their static and dynamic 
properties: oblation or prolation, hierarchy, ring-like structure, rotation 
•etc. The method has been applied for the investigation of a sample 
•of 100 isolated compact galaxy groups from the Hickson list. It has 
•been shown that the groups have a prolate tendency. Their mean ap
parent sphericity is equal to approximately 0.4. The hierarchy of the 
•structure has not been discovered. -
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Благодаря явлению сверхчувствительности, рассмотренному в первом разделе ра
боты, богатые скопления почти все должны располагаться в окнах межзвездной среды. 
Именно поэтому зависимость избытков цвета ярчайших членов от галактической ши
роты слаба, а плотность числа далеких скоплений в окрестности' близких повышена. 
Изучается распределение по небу и в пространстве 702 богатых скоплений с г < 0.2 и 
Ь > 40°. Хотя формальное применение метода ковариационных функций и дает четкое 
указание на существование кратных скоплений, дальнейший анализ не подтверждает 
этого. Впервые описан механизм, посредством которого неравномерное межзвездное 
ослабление приводит к завышению ковариационной функции при переходе ко все более 
близким скоплениям. Наличие такого механизма снимает решающий аргумент против 
определяющей роли межзвездного ослабления и неоднородности данных в статистике 
скоплений.

1. Введение. При изучении распределения галактик и их скоплений в 
пространстве широко применяются ковариационные функции, в дальней
шем для краткости называемые К-функциями. Метод К-функций имеет 
очевидное преимущество перед субъективным методом анализа, когда вы
воды о существовании сверхскоплений, ячеистых структур и т. п. получа
ют при рассмотрении карт распределения галактик. Такие карты обычно 
составлены по неполному, искаженному наблюдательной селекцией мате
риалу для специально отобранных областей неба или пространства.

Использование К-функций не освобождает от необходимости тщатель
ного учета различных погрешностей. Но на первых порах они были плохо 
изучены, некоторые даже не известны. Характерно, что сразу же было по
лучено неплохое согласие с результатами применения субъективного мето
да. И убеждение в реальном существовании сверхскоплений галактик по
лучило широкое распространение. Однако в [1] приведен аргумент в поль
зу того, что в случае Ликских подсчетов галактик ярче 19,т угловая 
К-функция определяется на расстояниях, больших 0.4°, не свойствами 
скоплений или сверхскоплений, а флуктуациями в межзвездном ослабле
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нии. Следует учесть, что Ликские подсчеты [2] до настоящего времени 
остаются непревзойденным по надежности и богатству источником данных 
о видимом распределении галактик.

Хотя упомянутый аргумент еще не опровергнут, существует косвен
ное свидетельство против его справедливости: при переходе к простран
ственным К-функциям признаки существования сверхскоплений не исче
зают. Одна из задач этой заметки заключается в изложении механизма 
воздействия неравномерного межзвездного ослабления и на вид простран
ственной К-функции, построенной для скоплений галактик.

Здесь очень важно существование парадокса, на который мы впервые 
обратили внимание в [3]: вероятность выполнения условия, при котором 
видимое сгущение галактик на небе может считаться богатым скоплением, 
сверхчувствительна к любым отклонениям условий наблюдений от стан
дартных. Все дело в том, что функция распределения чисел галактик п, 
наблюдаемых в одинаковых областях неба, очень быстро убывает при воз
растании величины и, а скопление, как известно,. выделяется наблюдате
лем только в том случае, когда л достаточно велико. Например, в случае 
Ликских подсчетов и областей 1° X 1° вероятность выполнения условия 
л>лж при л* >100 пропорциональна л՜55. Допустим, что при отсут
ствии межзвездного ослабления скопление всегда будет выделено при 
л > л. Тогда, если пренебречь колебаниями в численности галактик фо
на, число выделенных (вошедших в каталог) скоплений окажется пропор
циональным величине л 5'5. Но из-за межзвездного ослабления числа л 
заменяются на Ел, где Е < 1. Теперь скопления выделяются только в тех 
областях, в которых первоначальное число галактик (до введения ослабле
ния) было больше величины п/Е. Значит общее число замеченных скопле
ний уменьшится в Е՜5'5 раз. Отсюда и вытекает важный вывод: каталож
ные скопления распределены по небу так, как если бы межзвездное 
ослабление в каждом направлении (в звездных величинах) мы увеличили 
в 5—6 раз!

Ниже мы приводим новые оценки, которые подтверждают решающее 
значение для статистики скоплений неравномерного межзвездного ослабле
ния и изменчивости условий наблюдений о? пластинки к пластинке.

2. Ковариационные функции. Физический смысл пространственной- 
К-функции ясен из равенства: .

е(г) = р(г)/р, (1)
где р (г) — плотность числа спутников на расстоянии г от объекта и. 
р — общая плотность. Пусть и, (0) — угловая АГ-функция. Тогда



455'ПАРАДОКС РАСПРЕДЕЛЕНИЯ СКОПЛЕНИЙ ГАЛАКТИК

« (»)=/• (&)/>., (2)

где I (0)—поверхностная плотность числа спутников данного объекта 
на угловом расстоянии & и /• — общая поверхностная плотность.

Значения К-функций не чувствительны к степени неполноты выбор
ки. Например, если мы будем изучать только каждый второй объект, то 
величины р (г), р, л (0) и /■ уменьшатся в два раза, а отношение не изме
нится. Но важно, чтобы степень неполноты не зависела от области и рас
стояния.

Обозначим пип' числа объектов в двух элементарных площадках не
ба на расстоянии 0 друг от друга. Весьма полезны следующие равенства:

< Пп' > / < П > 2— 1 = < Ш (0) > (3)..
и

—------—-----=-<ш(0)>0, (4>
< п >

где в усреднение выполнено по всевозможным угловым рас
стояниям между объектами из первой и второй площадок, а в < ш (0) > 0 — 
по всевозможным расстояниям между объектами внутри одной и той же 
площадки; с2 (п) — дисперсия. Аналогичные равенства справедливы для 
пространственной К-функции, лишь площадка заменяется элементарным 
объемом.

Приведем еще одно полезное соотношение. Рассмотрим квадратную 
площадку неба а X а и разделим ее на две одинаковые прямоугольные об
ласти. Пусть пг и П| —числа объектов в этих областях. Тогда

2[ы(а)-1]/<П1 + п2> = <ш(0)>1-<ш(&)>։, (5),

где

Здесь в усреднение выполняется по всевозможным парам
объектов из одного и того же прямоугольника, а в < ш (&) > 3— па. 
объектам из первого и второго прямоугольников. Применение равенства 
(5) позволяет полностью исключить влияние изменчивости условий на-, 
блюдений от пластинки к пластинке. Если К-функпия имеет вид

«,(&) = С»՜“, (6).
то
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<«’(&)>!—< ы (&)> а = ?Са (7)

где 8 = 1.4 при а = 0.8 и Р = 2.0 при а = 1.0. Заметим еще, что

<^(0)>0= <;>՜1» (8)
< п >

где

*тах
< 5> = £ 5<Р (<։) (9)

ж —1

в ? (5) — вероятность вхождения объекта в скопление с числом членов 
5 внутри элементарной области.

3. Анализ данных наблюдений. А. Вводные замечания. Для 
богатых скоплений, выделенных Эйбеллом, К-функция изучалась в [4] и 
менее подробно в [5]. На более ранних исследованиях останавливаться 
не будем. В [4 и 5] подтверждено существование кратных скоплений. С 
другой стороны, в [3] оценка средней кратности по величине X2 (она при
меняется в критерии согласия Пирсона), рассчитанной при сравнении на
блюдаемого распределения скоплений по хаббловским расстояниям с лог
нормальным распределением, привела к значению <։>~1.

Согласно [4] угловые и пространственные К-функции прекрасно со
гласуются друг с другом. Но в [4] полностью игнорировано влияние на 
вид угловой К-функции изменчивости условий наблюдений и неравномер
ности межзвездного ослабления. Между тем, важная роль этих эффектов 
показана еще в [6], а в [3] было отмечено явление сверхчувствительно
сти. Поэтому найденное в [4] взаимное соответствие угловых и простран
ственных К-'фуикций следует рассматривать и как свидетельство против 
реальности имеющихся данных о пространственных К-функциях.

Б. Оценки красных смещений. Примерно для половины 
всех скоплений красные смещения 2 определены по не более чем трем яр
чайшим членам. Вероятность встретить среди них галактики фона и тем 
самым допустить грубую ошибку в определении величины 2 достаточно 
велика. Это видно из табл. 1, в которой Старые оценки величины 2 по 
данным [7], когда использовалось не более трех галактик, сравниваются 
с более поздними определениями (2а) по значительно большему 'числу га
лактик. Мы использовали при этом опубликованные данные ՛ многих авто
ров. Стандарт величины е = 1$ г — 1дг г<> равен 0.162.

В каталоге [8] приводятся косвенные оценки величины 2 для всех 
(почти 1900) скоплений из статистической выборки Эйбелла. Они выве
дены по данным об угловых диаметрах скоплений и звездных величинах 
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ярчайших и десятых по блеску членов. Мы встретились с неожиданным 
явлением: косвенные оценки в [8] точнее прямых определений по 1—3 яр
чайшим галактикам. Это видно из табл. 2, в которой даны стандарты ве
личины е' = г — 1$ г'о, где я' — оценка по [8] и х0 — результат непо

Таблица 1
Красное смещение

Скопление
Старое Новое

А 246 0.0700 0.0753
514 0.0353 0.0697
779 0.0215 0.0226

1216 0.0237 0.0524
1783 0.0372 0.0776
1795 0.0631 0.0620
1904 0.0723 0.0708
2142 0.0911 0.0903
2152 0.0440 0.0343
2301 0.0513 0.0874
2440 0.0567 0.1127
2589 0.0440 0.0414

средственного определения ՝ по Ы-галактикам. В таблицу включены 
только те скопления, которые могли попасть в выборку [5], то есть 
с г'< 0.08. Полагая, что при 10 величина г'о уже имеет прене
брежимо малую погрешность, получаем, что средняя ошибка косвен
ной оценки величины г в [8] составляет О.Обб в Это значительно 
меньше, чем приведено в той же таблице для случая ТУ = 1 3.

Таблица 2

Число измерен
ных галактик

Число 
скопление ’(*')

>10 25 0.066
4-9 13 0.094
1-3 34 0.149

Следовательно, каталог [8] заслуживает того, чтобы его обширные 
данные 'были использованы при изучении пространственного распределе
ния галактик.

В. Распределение скоплений по небу, разобьем об
ласть неба — 18.25° 8 < 70° на равновеликие элементарные области
3—371
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по 99 □ “ кругами а = const, о = const. Отбросим все элементарные об
ласти (э. о.) с галактической широтой центров | b | < 40°. Оставшиеся 
73 э. о. содержат 702 богатых скопления с z < 0.2 из статистической вы
борки Эйбелла и включенных в каталог [8]. В указанных э. о. в интериа- 
лах значений z < 0.10 (I), 0.10—0.15 (II) и 0.15—0.20 (III) обнаружено 
соответственно 1'27, 231 и 344 скопления.

Пусть п — число скоплений в данной э. о. и в данном интервале зна
чений Z (I, II или III). Введем величину

< s> =о*(п)/< п > , ‘ (10)

где о2 (п) и < п > — дисперсия и среднее значение величины п по всем 
э. о. Если пренебречь неравномерным межзвездным ослаблением и неод
нородностью данных, то величину < s ) можно рассматривать в качестве 
средней кратности скоплений. Значения < s > приводятся в табл. 3. 
Исключая данные последнего столбца, получаем среднее значение, равное 
1.97 ±0.17.

Таблица 3 ■

Интервал 
широт | b |

Интервал красных смещений z .
<0.10 0.10-0.15 0.15-0.20 <0.20

40°—49.9° 1.98 1.78 2.85 3.25
50°—59.9° 2.07 2.24 1.60 4.00
60°—69.9° 0.65 • 2.44 2.19 2.86

>70° 2.51 1.41 1.97 2.16

Это меньше значения (3.65), полученного в [5] при анализе про
странственной К-функции, что вполне объяснимо эффектом ’ разрезания 
кратных скоплений границами э. о. в пространстве. По данным последне
го столбца, для которых эффект разрезания менее существенен, средняя 
кратность увеличивается до 3.1.

Можно было бы утверждать, что здесь, на новом материале, четко 
подтверждено явление скучивания скоплений галактик, о котором неодно
кратно писалось в других работах. Однако более внимательный и крити
ческий взгляд на данные наблюдений побуждает нас отказаться от этого 
вывода.

Г. Роль межзвездного неравномерного ослабления. 
Как известно, анализ абсолютных звездных величин ярчайших членов 
скоплений галактик не выявил сколько-нибудь значительной зависимости 
их от галактической широты при | Ь | >’ 40°. Это и явилось главным осно
ванием для практически всех исследователей пространственного распреде
ления галактик пренебрегать ролью межзвездного ослабления..
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Всем этим авторам не было известно явление сверхчувствительности, 
о котором мы писали во введении к этой заметке. Существование такого 
явления приводит к тому, что скопления, как правило, могут выделяться 
только в окнах межзвездной среды. Поэтому и не следует ожидать для 
членов скоплений существенной зависимости величины ослабления света 
от широты. Характерно, однако, что главный аргумент в пользу малого 
ослабления света в работах [9 и 10] получен как раз при анализе ярчай
ших՜ членов скоплений галактик.

Из Лредыдущего ясно, что на распределение скоплений по небу долж
на влиять не величина ослабления света сама по себе, а величина относи
тельной площади всех окон прозрачности. О том, что она возрастает с ве
личиной | Ь |, свидетельствует следующая особенность нашей выборки 702 
скоплений: при переходе от интервала 40° Ь < 50° к интервалу 
Ь 50° средняя плотность числа скоплений возрастает в 1.73 раза.

Известно, что между плотностью межзвездного водорода и величиной 
ослабления в том же направлении существует положительная корреляция. 
Обозначим ТУн поверхностную плотность числа атомов Н I со скоростями 
относительно местного центроида, не превышающими 25 км/с (по лучу 
зрения). Данные о распределении водорода берем из [1'1]. Интересно, что 
значение величины < 5 > довольно чувствительно к величине а2 (ТУн) — 
дисперсии значений ТУн в разных направлениях внутри э. о. Мы ранжиро
вали все 73 э. о. по величине а2 (Мт)» отобрали первые 32 э.о . с наимень
шими дисперсиями и нашли для них значение < х ) по формуле (10) для 
интервалов красных смещений I, II и III ‘(см. выше). Для всех интервалов 
и областей неба- среднее значение < х ) получилось равным 1.66 ± 0.24. 
А для оставшейся 41 области с большими значениями о2 (/Ун) получено 
значение \ х > = 2.73±0.42.

Д. Роль изменчивости условий наблюдений от 
пластинки к пластинке. Неодинаковость условий, при которых 
получались и обрабатывались разные пластинки Паломарского обзора, то
же может иметь значение, несмотря на высокое качество этих данных, если 
принять во внимание упоминавшееся явление сверхчувствительности. В 
[6] для функции а (а) (там она обозначена 7Х) получено значение: и (6°) = 
— 1.35 ± 0.17. Отсюда при < пх > = < п[ > = 2.92 (скопления классов 
расстояния 5 и 6 по Эйбеллу), с учетом (7), при а = 0.8 и 1.0, полу
чаем одно и то же значение для постоянной С в равенстве (6): С = 0.36± 
± 0.18. Напомним, что функция и (а) определяется для двух половин од
ной и той же пластинки, благодаря чему исключается эффект изменчиво
сти условий наблюдений. В работе [4], в которой данный эффект полно
стью игнорирован, получено значение С = 0.8.
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Если еще вспомнить результат подраздела «Г», то распространенное 
мнение, согласно которому скопления галактик собраны в кратные систе
мы, уже не покажется таким бесспорным.

Е. Распределение по красным смещениям. В неболь
ших окнах межзвездной среды можно выделять только далекие скоплен«» 
с малыми угловыми размерами, а в больших — далекие и близкие. Это 
обстоятельство должно приводить к перераспределению скоплений по рас
стояниям от 'наблюдателя (речь идет только о скоплениях, включаемых в 
каталоги) по сравнению с тем, что ожидается при их равномерном распре
делении в пространстве.

Рассчитаем для каждой из 73 э. о. (см. выше) значение величины

7» = (пСЛ/>,Г . 
/-1 пр.

(И)

где р» и Рз — вероятности наблюдать скопления в интервалах расстоя
ний I, II и III. пх, л։.и л։—соответствующие числа наблюдаемых скопле
ний и я—общее число их при 2 <. 0.20 в.данной э. о. Вероятности рассчи
тывались по данным для всей области. Кроме того, по данным [11] для 
каждой а. о. определялась величина я5(Лгн).

Согласно [3], величина 7։/2 есть средняя кратность скопле
ний, наблюдаемых внутри э. о. в- интервале значений 2 данной ширины. 
Для 32 а. о. с наименьшими значениями я2 (Л/н) получено: < 5 > =1.02 ± 
±0.12. Для остальных областей <з> =1.65 ±0.23.

Данные о распределении скоплений по небу в этом методе не исполь
зуются. Поэтому полученный результат есть независимое подтверждение 
вывода в подразделе «Д». По-видимому, средняя кратность скоплений га
лактик действительно близка к единице.

4. Механизм действия неравномерного межзвездного ослабления. Счи
тается само собой разумеющимся, что если отсутствуют кратные скопле
ния (сверхскопления и т. п.), а существенен эффект окон межзвездной 
среды, то угловые ^функции должны быть одинаковыми для далеких и 
близких скоплений. Н-о эти функции на самом деле различны, что и яв
ляется еще одним аргументом в пользу реальности кратных скоплений [12].

В табл. 4 даны средние значения пространственных К-функций, рас
считанные при помощи равенства, аналогичного (4), для элементарных 
объемов пространства, которые соответствуют выделенным ранее э. о. и 
интервалам красных смещений. Эффект межзвездной среды здесь выра
жен весьма четко: средние значения функции ։ (г) убывают с увеличением 
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галактической широты, хотя интервалы расстояний, по которым выполня
лись усреднения, одни и те же.

Таблица 4

Интервал Интервал красных смещений
широт | Ь | <0.10 0.10-0.15 0.15-0.20

40°—49.9’ 0.74 0.51(0.47) 0.52(0.32)
>50° 0.39 0.25(0.24) 0.17(0.17)

Однако при возрастании красных смещений уменьшение значений 
К-функций действительно прослеживается. В скобках приводятся средние 
теоретические значения, рассчитанные с учетом размеров и форм элемен
тарных объемов пространства для функций вида: Е = Сг~2, г > 5 Мпк 
(Н = 75 км/с Мпк), причем для каждой строки подбиралась своя постоян
ная так, чтобы во втором столбце таблицы теоретическое значение точно 
совпало с наблюдаемым. За исключением одного случая из четырех полу
чено согласие наблюдений с теорией, предполагающей реальное существо
вание кратных скоплений.

Покажем теперь, что убывание значений К-функции при постоянном 
угловом расстоянии и возрастании расстояния от наблюдателя, можно по
лучить и при отсутствии кратных скоплений — благодаря эффекту окон. 
Пусть 2 — угловая площадь всей рассматриваемой большой области неба, 
5 — суммарная угловая площадь всех окон в этой области и М—число 
всех наблюдаемых скоплений в данном интервале расстояний от наблюда
теля. Общая средняя плотность числа скоплений равна Ло = Л//2. Для об
ластей же, занятых окнами, аналогичная плотность равна Л — Л75. Здесь- 
предполагается, что все скопления попадают в окна (вспомним явление 
сверхчувствительности). Как уже отмечалось, значение К-функции равно 
отношению числа спутников в окрестности скопления (на определенном 
расстоянии и в расчете на единицу площади) к средней плотности числа 
скоплений по всей области. Предположим, что у скоплений нет физических 
спутников, роль же фиктивных спутников выполняют скопления, попавшие 
в то же окно. Имеем

ш (0) = [)./(&) ֊ Хо]Ло=/(») Е/5- 1. (12}

Здесь учтено, что любое скопление, в окрестности которого ищется плот
ность, попадает в окно. Функция/(В) есть та доля длины окружности ра
диуса Вис центром в скоплении, которая содержится в окне. Функция 
(В), как правило, убывающая. Интересно, что если окно представляет 
собой узкую длинную полоску, то/(В)~В-1— в соответствии с данны
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ми наблюдений. По-видимому, такой же результат может быть получен и 
в некоторых других случаях при учете разнообразия размеров и форм 
окон.

Обратим внимание на то, что площадь 5 не зависит от среднего рас
стояния до данной выборки скоплений. С другой стороны, величина 5 при 
переходе к более удаленным скоплениям увеличивается по двум причинам. 
Во-первых, могут встречаться столь малые окна, что в них поместятся 
только далекие скопления. Во-вторых, в любом окне, Независимо от его 
размеров, скопление не может располагаться на расстояниях примерно 
меньших половины его углового радиуса от ближайшей точки границы 
окна. В противном случае наблюдаемое скопление окажется недостаточно 
богатым для включения в каталог. Оба эффекта поясняются на рис. 1

для окон А и В. Заштрихованы области, где могут находиться центры да
леких скоплений. В окне А выделена двойной штриховкой область возмож
ных положений центров больших (близких к наблюдателю) скоплений. В 
окне В такой области нет совсем. На рис. 2 показано, как различаются 
пространственные распределения скоплений в окнах А и В, О — наблюда
тель.

Очевидно, при переходе к близким скоплениям величина ш (В) в (12) 
'будет возрастать из-за убывания площади 5.

Рис. 2 наводит на мысль, как можно было бы проверить роль окон. 
Так как величина 5 возрастает прн переходе к далеким скоплениям, то их 
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число должно увеличиваться с расстоянием быстрее, чем ожидалось бы 
при равномерном распределении в пространстве. И действительно, такая 
особенность в распределении значений 2 четко прослеживается согласно 
[5] при г < 0.04. На еще больших расстояниях сказывается уже преиму
щественный отбор скоплений, наиболее четко выделяющихся на общем 
галактическом фоне, который все уплотняется, что приводит к компенса
ции рассматриваемого эффекта до значений 2 « 0.10—0.15.

Если скопления действительно наблюдаются преимущественно в ок
нах, то в окрестности близких скоплений должна быть повышена плот
ность числа далеких. Правда, это явление ослабляется по двум причинам: 
в районе любого скопления затруднено выделение других скоплений и зна
чительная часть далеких скоплений может попадать в такие малые окна, 
в которых близкие скопления не выделяются.

Таблица 5

|6| мп0
40°—55° 0.1345 0.190+0.022 0.203+0.023
55°—90° 0.0968 0.149+0.033 0.159±0.035

В табл. 5 приводятся-значения средней плотности Хо чисел скоплений 
классов расстояний 5 и 6 в двух зонах галактических широт. Приводятся 
также оценки локальной плотности в окрестности скоплений класса рас
стояния 3, полученные по формуле:
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Здесь 6։ — угловое расстояние от скопления класса расстояния 3 до бли
жайшего скопления класса 5 или 6. Формула (13) верна только в случае, 
когда координаты далеких скоплений взаимно независимы. В последнем 
столбце таблицы приводятся оценки, полученные в предположении, что 
все далекие скопления собраны в пары, причем угловое расстояние между 
членами пар распределено по закону, который соответствует К-функции 
вида: ш(О) — »՜1, »<14°.

Из табл. 5 видно, что, несмотря на существование рслабляющих эф
фектов, локальная плотность далеких скоплений в окрестности близких 
заметно повышена в сравнении с общей средней плотностью числа скоп
лений.

5. Заключение. В свете этих новых аргументов, дополняющих резуль
таты предыдущих работ автора, существование кратных скоплений (ячеи
стых структур, сверхскоплений) галактик выглядит проблематичным. Слу
чай так называемого Местного сверхскопления требует особого анализа.

Если крупномасштабные неоднородности (размеров более 4—5 Мпк) 
в распределении галактик действительно отсутствуют, то появляется но
вая возможность для объяснения особенности флуктуаций микроволново
го фона.
Горьковский педагогический 

институт

A PARADOX OF THE DISTRIBUTION OF GÄLAXY 
CLUSTERS

- В. I. FESSENKO

Owing to the supersensibility effect considered in the first part of 
this paper, nearly all clusters included in the catalogues were discovered 
in the interstellar medium windows. For that reason the latitude de
pendence of colour excesses of the brightest members is weak and 
number density of distant clusters in the vicinity . of the nearer ones 
increases. Apparent and space distributions of 702 rich clusters with 
x.<0.2 and b >40° are investigated. Application of the covariance 
function method leads to a clear indication on the existence of multiple 
clusters. But a careful analysis does not confirm this result. It has 
been shown for the first time how the irregular extinction provides 
the observed dependence of a covariance function from a distance to the 
observer.
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Исследована зависимость минимально необходимой для устойчивости звездного 
диска дисперсии радиальных скоростей звезд с, от масштабов радиальной неоднород
ности поверхностной плотности £*> дисперсии скоростей звезд Ьс я других параметров 
диска. Показано, что ве/.ичина с* достигает своего минимального значения при 

■ ■>) = Ьч/Ьс ~ 1. Этот результат удовлетворительно согласуется с существующими 
данными наблюдений.

1. Введение. Структуру и динамику звездного диска плоской галак
тики можно в первом приближении охарактеризовать тремя параметрами: 
угловой скоростью вращения диска Я (г), его поверхностной плотностью 
а0(г) и дисперсией радиальных скоростей составляющих его звезд 
сг (г). Наблюдения последних десятилетий показали, что во многих пло
ских галактиках везде, кроме центральных областей дисков, 2(г)~г՜՜՜1 
и а0(г)~ехр(—г1Ьч), где —характерный масштаб радиальной не
однородности диска [1, 2]. Определение радиальной зависимости сг(г) 
из наблюдений является гораздо более трудной задачей. Так, в Га- 

. лактике эта величина определена лишь в окрестности Солнца: сг — 
“ 50 км/с [3, 4], а недавно получены первые наблюдательные оценки 
сг в дисках некоторых других галактик [5, 6].

Важность определения радиальной зависимости сг (г) обусловлена 
следующим обстоятельством. Численные эксперименты с двухкомпонент
ными моделями плоских галактик (звездный диск + сфероидальное гало) 
выявили однозначную связь отношения (с^г2)г_Г1 с величиной 
(Мн!Мв\<Гх (Мн — масса сфероидальных подсистем, Мп— масса диска, 
а гх — некоторое произвольное значение радиальной координаты г) 

; [7, 8]. Тем самым, знание параметров 2 (г) и с. (г) дает прямую воз
можность определить радиальную зависимость относительных вкладов 
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гало и диска в массу галактики и, следовательно, получить доста
точно адекватное представление о ее структуре.

Как уже упоминалось выше, выявление радиальной зависимости 
сг (г) из наблюдений является чрезвычайно трудной задачей. Теоретиче
ское определение такой зависимости, являющееся предметом настоящей 
заметки, базируется на полученном в [7—10] доказательстве гипотезы 
Тоомре [11], состоящей в том, что стационарные звездное диски плоских 
галактик находятся на границе гравитационной устойчивости по отноше
нию к произвольным (в том числе — предельно нессесимметричным) воз
мущениям в плоскости диска. Основная же посылка нашего исследования 
состоит в следующем. Пусть локальную зависимость сг (г) можно ап
проксимировать экспоненциальным законом сг (г) — exp (— r/Lc), где 
Lc — характерный масштаб радиальной неоднородности величины сг.. 
Тогда существует такое значение величины т) = £0/£с, при котором 
необходимая для гравитационной устойчивости диска величина сг= с* 
будет минимальной.. Вычисление такого „критического" значения как 
функции параметров диска проведено в разделе 3, после приведенного 
в разделе 2 описания механизма неустойчивости диска. Обсуждению 
результатов и сравнению теоретического т}сгП с известными к настоя
щему времени из наблюдений величинами т)оЪ։ [5, 6] посвящен раз
дел 4.

2. Гравитационно-градиентная неустойчивость диска. Мы исходим из 
модели Вандервоорта [12], описывающей равновесный звездный диск 
анизотропной максвелловской функцией распределения

. (я/Д.^) . 2/о 2 2/о 2 2/о 2| /1\
/о = ——7Z-T372---------------ехр { — v,/2c,— vf/2ct— v./2c,}, (1)՛-

(2гс) CrCfCs

где —полутолщина звездного диска, связанная с дисперсией скоростей 
звезд в ортогональном к плоскости диска направлении сж соотношением

Д» = с^Со0, . (2).

vr, vT, v« — скорости звезд за вычетом круговой I'/rot = г2, ст — ди
сперсия скоростей звезд в азимутальном направлении, связанная с 
радиальной сг соотношением

«•'

где х = 22(1Н-г </Q/2Qrfr)'/2— эпициклическая частота, а распреде
ление равновесного гравитационного потенциала поперек плоскости 
диска имеет вид
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Фа (г, г) = Фо (г. 0) + 2кСг0Дф 1п [сЬ (г/Д ,)]. (4)

Функция распределения (1) фактически использовалась Тоомре [11] при 
выводе усл'овия устойчивости диска относительно осесимметричных воз
мущений и Лином и его сотрудниками (см. [13]) при построении гравита
ционной волнозой теории спирального узора галактик. Отметим также, 
что модель (1)—(4) является самосогласованной, то есть /0 (1) и Фа (4) 
являются решениями стационарных уравнений — кинетического и Пуассо
на [12]»

Динамика произвольных неосесимметричных возмущений в .плоскости 
звездного диска (1) описывается дисперсионным уравнением [10]:

кк^(1 4- = 1- (1- Лг. Л + С + х
1 ' дг ■'

где £ = (£*+— абсолютная величина волнового вектора в пло
скости диска; кг,к? = т1г— его радиальная и азимутальная компо
ненты; кг = хг/2кСя0; р = сг/х; у — ш — тЩ ш — частота возмущений;

■<«* = Л¥с2(22/х) х) = д 1п с^д 1п а0; С = д 1п (22/х)/д 1п а0; ? =
= с2г[к; + (22к,1^]1^-.

Звездный диск гравитационно устойчив, если его параметры таковы, 
что уравнение (5) не имеет комплексных корней с 1т (у) > 0. В простей
шей модели однородного твердотельного вращающегося бесконечно тонко
го диска условие устойчивости относительно произвольных возмущений в 
плоскости диска имеет вид* [11]:

сг сТ = 3.36 Ся0/х. (6)

Учет конечной толщины диска несколько уменьшает необходимую для его 
устойчивости величину сг[12]. Но радиальная неоднородность таких па
раметров, как 2, яа> сг> существенно увеличивает минимально необходимое 
для устойчивости диска значение сг [ 10].

Поясним причину дестабилизирующего влияния радиальной неодно
родности параметров диска. Во-первых, в стационарном звездном диске 
дисперсия азимутальных скоростей звезд с? = (х/22) сг < сг [13], и 
следовательно, для стабилизации предельно неосесимметричных воз
мущений из-за меньшей, чем радиальная, азимутальной „упругости“

В [11] условие (6) получено как условие устойчивости дифференциально вращаю
щегося диска относительно осесимметричных (кольцевых) возмущений. 
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диска нужна в (22/х)>1 раз большая, чем сЛ величина сг. Во-вто
рых, дисперсионное уравнение (5) в области частот | v | < х описывает 
две гравитационные и одну [градиентную ветви неосесимметричных 
колебаний диска [14]. Максимальное значение частоты последней в 
длинноволновой части спектра (&<2&г) по порядку величины равно 

cTIL, где L = min (£о, Д). И если звездный 'диск недостаточно „го
ряч" (с,=^сг), то абсолютная величина частоты гравитационных воз
мущений в той же области спектра с уменьшением длины волны падает, 
достигая значений |и]<^х в окрестности кс^2кт [14]. Тем самым в 
длинноволновой части спектра абсолютные величины частот градиент
ной и гравитационных ветвей колебаний диска могут быть одного 
порядка и возникающая между ними „слабая связь" (по терминологии 
[15]) приводит к возбуждению гравитационно-градиентной неустойчи
вости в недостаточно горячем (сг^=сг) звездном диске [14]. Общий 
вид спектра в области частот | v ] < -ж в таком диске с сг = 1.2 ст изо
бражен на рис. 1 (вычисление корней (5) проводилось на ЭВМ с по
мощью „принципа аргумента" [16]).

В то же время с ростом «температуры» диска (с увеличением пара
метра сг) абсолютная величина частоты гравитационных возмущений в 
области к<2кт растет и при некотором сг = с# > сг „слабая связь" 
[15] градиентной и гравитационных ветвей исчезает. Это и приводит к 
стабилизации гравитационно-градиентной неустойчивости диска (см. 
рис. 2).

В последующих вычислениях мы будем полагать закон вращения сте
пенным 2 ~ г՜" с n = const, а распределения о0 и сг — локально экс
поненциальными с характерными масштабами радиальной неоднород
ности L„ и Lc соответственно. В этом случае в уравнении (5): С = 0; 
7j = £0/£с.

Отметим также, что изучению градиентных неустойчивостей звездно
го диска был посвящен ряд работ М. Н. Максумова (см. работу [18] и 
ссылки в ней), но в этих работах вопрос о связи масштабов La и Lc и, тем 
самым, о величине ?2 не ставился.

3. Связь масштабов радиальной неоднородности величин а0 и сг- Ках 
видно иЗ рис. 1 в недостаточно горячем (сг< с*) звездном диске сущест
вуют две области неустойчивости. Этот эффект обусловлен следующим 
обстоятельством. Закон дисперсии градиентной ветви колебаний диска, 
близкого к границе устойчивости, в области длин волн к<кт> согласно 
(5), имеет вид:
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. , ----------+^)1------------------- (7),
кк^ [1 + £Л* — zlkk.fi* ֊г

Отсюда видно, что в длинноволновом пределе (к -С кт) частота градиент- 
_ I

ной ветви отрицательна, а в области длин волн г > (1-4-2 т})— положи
тельна.. Тем самым градиентные возмущения могут вступить в «слабую 
связь» [15] как с отрицательной, так и с положительной гравитационны
ми (джинсовскими) ветвями колебаний звездного диска.

КРт
Рис. 1. Ветви предельно неосесимметричных колебаний (sin 0 — m/kr —» 1) звезд

ного диска с т) = Le/Lc= 1.1, Bj. = pr/£a=0.18, Sr = Д,/ру = 0.3 при сг—1.2 ст. На. 
рисунке „а“ показаны вещественные части частот; на рисунке „Ь“ приведены мни
мые части.

Если параметры диска таковы, что 1 = La/Lc = 0, то существует 
лишь одна область «слабой связи» и, следовательно, одна область не
устойчивости (область I на рис. 1b). При 0 существуют две области֊ 
неустойчивости в ^-пространстве. И в зависимости от величины Ц с ростом 
«температуры» диска (величины сг) одна из них исчезает при меньших, 
значениях сг> а другая — при больших.
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Проведенные нами вычисления привели к следующим результатам. 
В дисках с 0 <^т1 = £я/£с< 1 неустойчивость в области П подавляется 
при меньших значениях сг, чем неустойчивость в области I. Если же 
в звездном диске ■») > 1, то при меньших значениях сг подавляется 
неустойчивость в области I. В дисках с т] — 1 обе области неустойчи
вости исчезают практически при одном и том же значении величины с' 

-(см. рис. 3). *

"Ряс. '2. То же, что я на рис. 1, при сг=2-06 ст. В этой случае звездны# диск 
гравитационно усто#чив.

Конкретное значение минимально необходимой для устойчивости 
диска величины с* зависит, таким образом, от четырех параметров: пока
зателя степени в законе вращения диска ($2 ~ г~п), полутолщины 
диска Д>, масштаба радиальной неоднородности плотности Ь<, и па
раметра т). Для удобства представления результатов вместо величин 
Д* и £» мы использовали безразмерные параметры Ът = й ег = 
= рт1Ь,, где рг = Су/х (см. (6)). В наших вычислениях в соответствии 
с данными наблюдений полагалось п — 1, а зависимость с# от осталь
ных параметров представлена на рис. За, Ь. Из этих результатов 
видно следующее. Во-первых, при разумных значениях параметров 
Зт=Л»/рг и ^Т = ^Т!Ь, необходимая для устойчивости звездного диска 
величина с* достигает своего минимального значения в окрестности 
■»1 = £в/£е~1. Во-вторых, чем больше параметр &г и чем толще диск 
(чем больше параметр Зг = Д*/рг), тем при больших значениях т)=£а/£г 
величина с» достигает своего минимального значения.
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4. Обсуждение результатов. К настоящему времени по крайней мере 
уже в двух галактиках (NGC 936, NGC 1553 [5, 6]) проведены изхтерения 
дисперсии радиальных скоростей звезд не менее, чем в двух точках по ра
диусу. Из этих данных, полагая распределение с,, (г) экспоненциальным, 
Сг~ ехр (—г/Л), можно оценить величину Lc. Для этих галактик из
вестны и характерные' масштабы L, радиальной неоднородности по
верхностной плотности. Поэтому можно вычислить наблюдаемые зна
чения 4 = L,fLc в галактиках NGC 936 и NGC 1553 и сравнить ре
зультаты с предсказаниями теории (см. раздёл 3 и рис. За, Ь). В по
следующих оценках полагаем 8г = Д#/р^.~0.3 (используем данные 
рис. За).

Рис. 3. Зависимость минимально необходимое для гравитационное устойчивости 
диска радиальной дисперсии скоростей звезд от параметра i) = £o/Lc при различных 
фиксированных iT = pTILa, br = bJpT. На рис. За—8г=0.3; ЗЬ—8^0.6. Кривые а, 
б', в приведены для sr, равного соответственно 0.1; 0.14; 0.18. Индексы 1 (II) отно
сятся к областям неустойчивости 1 (II) (см. рис. 1).

> * * * lv • » ; -V ». . • •՛։ » »

а) NGC 936. Для этой галактики сг (г = 1.3£<,)== 106 км/с; 
сг О’ = 1*75 L,) ex 71 км/с; L,<=e 3.7 кпк й, следовательно,—4.17 кпк и 
т*1лвл. — 0.89. Принимая во внимание, что х (1.75 ~ 74 км/с кпк и
4—371 ' ’•
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согласуй результаты, представленные на рис. За по ег и ct[cr при 
г = 1.75 Ц, находим с*/сг~1.75 (ст=>-40 км/с); е^~0.15 и, следо
вательно, величина с* минимальна при = ^«ор. — 1.13.

б) NGC 1553. Для этой галактики сг (г =1.6 Z.O)~88 км/с; сг(г = 
= 1.9£в)~69 км/с; £, = 2.9 кпк и, следовательно, Lc■==■ 3.58 кпк и 
т] ~0.81. Оценки, аналогичные приведенным выше для NGC 936, 
дают при г = 1.9 с#/сг~ 1.95 (сг=^35 км/с); [ег-=--0.18 и, следо
вательно, величина с* минимальна при ~1.17.

Нетрудно видеть, что в обеих галактиках (NGC 936, NGC 1553) 
согласие между наблюдаемыми значениями у = La)Lc и значениями, 
предсказываемыми теорией, является удовлетворительным (различие не 
более, чем на 30%). В то же время наблюдаемые значения \,eA. в обоих 
случаях меньше предсказываемых теорией. Попытаемся понять причины 
этого различия.

С точки зрения минимизации величины с# ~ сг звездному диску 
следует быть таким, чтобы •/) = \сор, предсказываемому результа
тами, представленными на рис. За, Ь. Однако в этом случае должно֊ 
быть Дисперсия радиальных скоростей звезд в таком диске
росла бы несколько быстрее к центру диска, чем его поверхностная 
плотность. В частности, аппроксимация величины сг в центре диска 
по ’J = ’JTe<,p. при сохранении закона я0~ехр(—r/La) в случае NGC 
936 дала бы сг (г = 0) 25500 км/с, а в случае NGC 1553 —сг (г = 0)> 
>600 км/с. Эти значения [величины сг настолько велики, что по по
рядку величины равны скорости убегания звезд из галактики. Кроме 
того, столь большие значения сг (г = 0) противоречат результатам 
численных экспериментов [7, 9]. Ясно, что структура звездного диска 
должна стремиться быть такой, чтобы величина сг (г = 0) не пре
вышала значений порядка 100 200 км/с. Это может быть достигнуто
по крайней мере двумя способами. Во-первых, за счет некоторого 
увеличения необходимой ’для устойчивости [диска величины сгс* 
может быть уменьшен параметр ■») = £'в'/£с (двигаясь на рис. За, Б 
влево от точек, где с» минимальна) и, следовательно, увеличен мас
штаб Lc. Такой способ, Как показывают данные наблюдений [5, 6] и 
реализуется в галактиках NGC 936, NGC 1553. Во-вторых, в диске 
галактики может быть заметно нарушен экспоненциальный закон 
о0 ~ ехр (— r/L,) по мере приближения к ее центру. На эту возмож
ность указывают данные [наблюдений, показывающие, что во многих 
галактиках по мере приближения к центру диска рост поверхностной
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плотности резко замедляется (£г возрастает), а в окрестности центра 
диска образуется „дыра“ в распределении =0(г) [1, 2, 17]. В таких 
галактиках,* согласно результатам настоящей заметки, рост дисперсии 
скоростей звезд к центру диска должен замедляться вместе с замед
лением роста з0, а в окрестности центра диска величина с должна 
уменьшаться (см. расчеты величины с* в ряде моделей Галактики в 
работе [8]).
Волгоградский государственный

университет

WHAT VALUE MUST THE GRADIENT OF DISPERSION 
OF RADIAL VELOCITIES OF STARS HAVE IN THE 

DISKS OF GALAXIES?

A. G. MOROZOV, A. V. HOPERSKOV

The dispersion of radial velocities of stars c* (which is a minimum 
necessity for gravitational stability of the stellar disk) has been cal
culated as a function of radial inhomogenity scales of surface den
sity L<>, dispersion of radial velocities of stars Lc and other disk pa
rameters. It has been shown that the quantity c* reaches its minimum 
value with r; = £□/£„ = 1. This result presents a satisfactory agreement 
with the observational data.
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Найден критерий существования в галактиках дозвукового сферически-симметрич- 
ного охлаждающегося течения. Получены некоторые уравнения, описывающие поведение 
газа в гравитационном поле галактики в рамках модели стационарной аккреции. Пред
ставлены результаты численного расчета аккреции газа, первоначально находившегося 
в состоянии гидростатического равновесия, на cD-галактику.

1. Введение. Механизм охлаждающегося течения («cooling flow») 
впервые был предложен для объяснения рентгеновского излучения от га-֊ 
ла-ктик М 87 и NGC 1275 [1, 2]. Основной довод в пользу применимости 
такой модели состоит в том, что времена охлаждения в центре регулярных 
скоплений галактик меньше хаббловского. Газ в центральной области, где 
плотность его велика, в отсутствие источников, компенсирующих охлажде
ние, должен испытывать давление со стороны более горячего внешнего га
за и постепенно стекать к центру в поле тяготения галактики. Из условия 
стационарности течения были получены темпы аккреции для трех цен
тральных галактик в скоплениях: М 87 [3, 4], NGC 1275 [5] и галактики 
в скоплении А 496 [6]. В дальнейшем список подобных объектов, для ко
торых были оценены значения темпа аккреции, существенно расширился 
[7]. Модель охлаждающегося течения была недавно распространена так
же и на обычные эллиптические галактики поля [8].

Основное свойство обсуждаемой модели состоит в том, что, как по
казали расчеты, стационарное течение является или полностью дозвуко
вым [2], или проходит звуковую точку в непосредственной близости от 
центра галактики — на расстояниях порядка сотни парсек [9]. Такой мед
ленный, дозвуковой характер течения вызван конечно тем, что временные 
масштабы процессов высвечивания, приводящих к возникновению тече
ния, сравнимы или немного меньше времен существования самих галак
тик. В свою очередь, именно медленное течение и связанный с ним не
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большой темп аккреции определяют те временные рамки, в которых га
зовую структуру в галактике можно считать стационарной. Сверхзвуко
вое же течение и значительный темп аккреции приведут к накоплению 
больших масс газа в центре галактики за сравнительно короткий срок, и 
это возможно явится причиной проявления активности ядра галактики 
в той или иной форме [10].

В настоящей статье при помощи размерностных оценок найден про
стой критерий существования дозвукового течения в галактике в предпо
ложении о степенном законе изменения плотности и температуры газа с 
расстоянием от центра. Этот критерий, представляющий собой неравен
ство, в которое входят температура и концентрация газа, а также масса 
галактики, и позволяет отделить медленно эволюционирующие объекты с 
дозвуковым течением от объектов, в которых такая эволюция невозможна.

Обсуждены некоторые свойства стационарного, в частности изотер
мического течения. Приведены результаты расчетов эволюции различных 
характеристик газа со временем в рамках моделй охлаждающегося тече
ния. Численные расчеты подтверждают справедливость полученного кри
терия. ...

2. Условие существования медленного течения. Рассмотрим модель, 
в которой горячий разреженный газ находится в квазигидростатическом. 
равновесии в поле тяготения галактики и из-за охлаждения при высвечи
вании с дозвуковой скоростью движется, к ее центру. Обозначим через 
А’р и R т характерные пространственные масштабы изменения плотности и 
температуры газа. При. высвечивании внутренняя энергия и давление в га
зе уменьшаются. Скорость этого процесса существенным образом зависит 
от величины концентрации газа. Следовательно, времена высвечивания 
А/ в точках, отстоящих друг от друга на расстоянии отличаются в не
сколько раз. Поэтому для того, чтобы изменения внутренней энергии не 
были бы сравнимы с самой величиной внутренней .энергии и, как след
ствие этого, не развивались бы сверхзвуковые течения, необходимо, что
бы время выравнивания давлений td на масштабе было меньше, чем 
время высвечивания. Таким образом, если из наблюдений известно, что 
таз в Е или сВ-галактикё с дозвуковой скоростью движется к центру, то 
там должно быть выполнено сформулированное выше соотношение между 
.характерными временами и #с1.

Анализ наблюдений эллиптических и сЭ-галактик в рентгеновском 
диапазоне показывает, что изменение температуры и плотности газа в них, 
за исключением центральных областей, хорошо описывается степенным 
законом [6, 11]. Примем поэтому следующие законы для р(г) и Т(г):
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/ г \՜'* т -г / г \’։? = Ро ( — ) ’ 7 = 7 о ~~ > г>г , гт,
։ \ г? / \ гт /

Р = Ро» 7՜— То, r<rp, Гг; V1։ *2>0.

Будем считать, что на прортранственных масштабах 7?р и R? плотность 
и температура газа изменяются в с раз соответственно. Тогда для зако
нов (1) при гт эти масштабы зависят от расстояния до центра
следующим образом:

Я? = [exp (l/vx) — l]r, RT = [exp (l/vs) — 1] г. (2)

Плотность газа меняется быстрее, чем его температура. Так, для галакти
ки М 87 в [12] для "!« приводится верхнее значение 0.4, в то время как 
>1>1 [11]. В связи с этим будем считать, что Ry> и при рассмотре
нии различных процессов на масштабах R? температуру будем считать 
постоянной.

Динамическое время td — время прохождения звуковой волной рас
стояния R?, на произвольном расстоянии от центра г, равно

„ = Л,(г)[ЛП£>р. (3)
I ։ 1™н I

где 7 — отношение удельных теплоемкостей, к—постоянная Больцм:на 
тн — масса атома водорода. Функция высвечивания А (Т) для темпера
тур газа, наблюдающихся в Е и сО-галактиках (~ 10՜ К), неплохо пред
ставляется приближенной формулой А (Т) = 10՜'9 Г՜0,5 эрг см’ с՜1 
[13], которую мы здесь и используем. Время высвечивания на расстоя

нии г тогда равно

tel ~ --------------------—
(if — 1) (г)

с. (4)

Из условия существования дозвукового течения £с/, исполь
зуя для R? представление (2), при 7 = 5/3 и р = 1/2 получим сле
дующее неравенство:

2.з 3i(r)
n_j (г) [exp (l/Vj) — 1] Гх0։ (5)

где п-1 — концентрация газа в единицах 10 1 частиц• см՜-3, Г7—тем
пература в единицах 10’К, г10 — расстояние в единицах 10 кпк. Ис
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пользуем теперь предположение о квазигидростатическом равновесии, 
которое справедливо в случае дозвуковых течений газа,

(6> 
аг г*

В уравнении (6) С—гравитационная постоянная, Ей (г) — масса грави
тирующего вещества внутри сферы радиуса г, Р— давление. Подставляв 
в левую часть уравнения (6) выражения для изменения температуры и 
плотности газа с расстоянием из (1) и используя обозначение т = 
= "*1 — получим следующее соотношение:

0.3цПХ«(г)
г10 — . ■ \!)

Умножим, а затем разделим обе части неравенства (5) на г, воспользовав
шись соотношением (7) при р = 1/2. В результате получим два функцио
нально связанных между собой ограничения на массу гравитирующего ве
щества галактики

(г) > [ехр (1/т,) - 1] —(8) 
•* 1\г)

по (,х _____^5 т 7? (г)_____ /о \(г)< [ехр (1/уО -1]п_։ (г)’ (8а)

где Зй«— масса галактики в единицах 104< г.
Таким образом, из уравнения гидростатического равновесия и из 

условия относительной малости характерного масштаба R? получены не- 
равенства(8), (8а), связывающие между собой различные характеристи
ки газа, находящегося в поле тяготения галактики, и структуру самой га
лактики. Если в галактике на произвольном расстоянии г от центра при
веденные выше неравенства не соблюдаются, то там нарушается гидроста
тическое равновесие и возникают течения газа, со скоростями, сравнимыми 
со скоростью звука. Необходимо еще раз отметить, что все эти выводы 
справедливы только в рамках модели, в которой охлаждение газа при 
высвечивании вносит определяющий вклад в энергетику газа.

Особо подчеркнем сильную зависимость приведенных критериев от 
температуры газа. Иллюстрацией этой зависимости может служить 
табл. 1, в которой для эллиптической галактики с массой порядка 
10й ЗЙ0 приведены рассчитанные по (8а) верхние значения концентра
ции газа для различных значений температуры. При этом предполагалось, 
что *2 — 0, \ = 1.5.
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Таблица 7

Т (10՜ К) 0.1 0.2 0.5 1.0

п (см՜3) 1.3-10՜3 1.1-10-’ 1.6-10՜1 1.3

Если учесть то обстоятельство, что вириальная температура газа для га
лактики с такой массой на расстоянии — 10 кпк равна 10е К и его кон
центрация, как следует из табл. 1, должна быть — 10՜3 частиц-см՜3 
и меньше, то будет ясно, что наблюдать излучение от этого газа очень 
трудно. Приведенные оценки для эллиптической галактики можно исполь
зовать очевидно и при учете источников энергии (вспышек сверхновых) в 
модели «частичного галактического ветра» [14], в которой наряду с исте
чением газа из внешних областей галактики присутствует движение газа 
к центру во внутренних частях галактики, где высвечивание действует 
сильнее, чем источники энергии.

Анализ результатов, полученных при интерпретации рентгеновских 
наблюдений газа в сП-галактиках [3—6], показывает, что неравенства 
(8), (8а) выполняются. Из этого следует, что в таких объектах действи
тельно может иметь место дозвуковое охлаждающееся течение газа к цен
тру галактики. Однако это не значит, что картина течения стационарна. 
На временных масштабах порядка времени высвечивания гаЗа в централь
ных областях обсуждаемые критерии могут нарушиться, что приведет к 
окончанию фазы медленного течения. Пример такого поведения газа при
веден как результат численного расчета в разделе 4.

3. Свойства стационарного течения. Прежде чем переходить к расче
ту эволюции, движения газа в галактиках с учетом высвечивания, обсудим 
некоторые свойства стационарного течения, при котором потери на излу
чение в данной точке компенсируются притоком энергии с новой массой 
газа из более внешних областей. Ограничимся только случаем течения 
без источников и стоков массы, т. е. течением с постоянным темпом аккре
ции М = — 4"г2ри.

Система уравнений, описывающая медленную стационарную аккре
цию газа на галактику, выглядит следующим образом:

-^-(г*ри) = 0, 
аг

(9>

(10>

(11>

аР = сяк
аг г2 ?»

р а? ат ..т./ Р у 
р аг у аг \тпн /
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В уравнении (11) ск—удельная теплоемкость газа при постоянном 
объеме. Из системы (9)—(11) можно получить уравнение (՝; = 5/3)

M +—) -4r" (r)’ (12)
которое при интегрировании (M =. const) дает связь между следующими 
величинами: потерями на излучение из объема радиусом г — L (г), значе
нием потенциала Ф (г), распределением температуры с радиусом и темпом 
аккреции

^[ГИ-.лоя + фи

Соотношение (13) часто используется при определении значения М для 
различных объектов [7, 8, 11, 15]. Однако иногда проведенный таким об
разом расчет темпа аккреции дает меняющуюся с радиусом величину. 
При этом получается противоречие, так как само соотношение (13) верно 
лишь при М = const.

Из уравнений (10), (12) можно получить следующее соотношение:

.у 4гг3п’Л (Т) ртпн
М~ А(г)кТ (14)

где

А (г) =1.5-^-^. (15)
ат г а1пг

Как видно из (14), при прочих равных условиях, чем медленнее изменя
ются с расстоянием плотность и температура газа в галактике, тем боль
ше там темп аккреции. Отметим два обстоятельства. Во-первых, соотноше
ние (14) справедливо даже тогда, когда М зависит от г. Во-вторых, как 
следует из наблюдений и уже отмечалось выше, функция А (г), отражаю
щая законы изменения п и Т с расстоянием от центра, меняется в неболь
ших пределах, а при степенном виде функций и (г), Г(г) вообще являет
ся константой. Пусть именно этот случай и реализуется. Воспользуемся 
тогда представлением г из (7) и подставим его в (14), принимая для Л (Г) 
уже встречавшуюся ранее форму (н= 0.5):

(16>
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Здесь, темп аккреции приведен в единицах «масса Солнца-год՜1»՛ 
Из (16) ви^но, что равновесный темп аккреции в сильной степени зави
сит и от гравитирующей массы, и от температуры газа. Соотношение (16) 
так же, как и (14), верно и тогда, когда М является произвольной функ
цией радиуса.

.Поскольку при выводе соотношений (14), (16) использовалось урав
нение гидростатического равновесия, необходимо на темп аккреции нало
жить ограничение сверху, вытекающее из требования о дозвуковом харак
тере течения:

Ме<1О’г?о ТГп-ь . (17)

Вновь воспользовавшись представлением г из уравнения (7), а также 
соотношением (16), мы придем к уже полученному ранее неравенству 
(8а). Этот факт имеет простое объяснение. Дело' в том, что соотношения 
(14) и (16) можно получить не из системы (9)—(11), а просто приравни
вая характерное время охлаждения газа ко времени, за которое՝ газ 
пройдет расстояние R? —времени течения Равенство двух времен озна
чает, что энергия, уносимая излучением, компенсируется энергией, прино
симой газом с периферии. А так как течение должно быть медленным, то 

что эквивалентно (17). В то же время //—и это при
водит нас к неравенству (8а).

Отметим некоторые свойства, 
мическому течению. Из (10), (11) 
рость течения изотермического газа

V = —
’֊"«Нал

Используя уравнения (9) и (18), можно показать, что масса гравитирую
щего вещества галактики и плотность газа должны быть связаны соотно
шением пропорциональности

Ж (г) ос р«г«. (19)

Предположим, что плотность газа меняется с расстоянием от центра по 
степенному закону. Тогда, как следует непосредственно из (7), масса га
лактики в изотермическом случае пропорциональна радиусу. Поэтому для 
плотности газа получим

р ос г՜15. (20)

Последнее соотношение пропорциональности выявляет однозначную связь 
между температурой изотермического газа и функцией ЭК (г)

присущие частному случаю — изотер- 
получим уравнение, описывающее ско-

Л(Г)г8р
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(21>

Таким образом, для заданной температуры в случае степенной зависимо
сти плотности газа от радиуса при постоянном темпе аккреции определен 
не только вид функциональной зависимости ПК (г), ко и абсолютное зна
чение Ж для любого г.

Оценим, наконец, где должна лежать точка перехода из области до- 
звукового в область сверхзвукового течения, в изотермическом случае. 
Для этого воспользуемся соотношением (18), а также выражением для 
скорости звука при р = 1/2 = (10 к Т/3 /пн). Подставляя вместо Л (Т)
использованную ранее аппроксимацию, получим уравнение, связывающее 
между собой темп аккреции, температуру газа и величину массы галакти
ки в звуковой точке

3-10-3^ = Ж«(гД . (22)

Из уравнения (22) видно, что даже при темпе аккреции 160 Ж© год՜11 
при 7\ = 1 звуковая точка действительно расположена очень близко- 
к центру галактики (Ж (г«) = 1.5-1010 Ж©).

4. Результаты численных расчетов. Как уже отмечалось ранее, при 
интерпретации рентгеновского излучения от ближайших к нам сЭ-галак- 
тик, для которых пространственное разрешение позволяет построить 
функции 7'(г), р(г), темп аккреции получается зависящим от радиуса. 
Для объяснения пространственной переменности М привлекается идея о 
переходе определенной доли газа в звезды в результате действия тепловой 
и гравитационной неустойчивостей [11, 16]. Однако возможен и альтер
нативный вариант — зависимость М от радиуса связана с перераспреде
лением массы газа в галактике. Именно такая нестационарная ситуация и 
исследуется в настоящей работе. Уравнения задачи, по которым произво
дился расчет, имеют следующий вид:

сир дТ 
д1

д1 г* дг
(г3ро) = 0,

. ду , ду дР СЖр------- И ру----- =--------------------- р,
д1 дг дг гг

(23>

(24)՛

(25>

Основным физическим механизмом, определяющим эволюцию газа в 
такой модели, является высвечивание. В свою очередь высвечивание су-
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шественным образом зависит от плотности газа. Поэтому, чем медленнее 
будет меняться со зременем функция р (г), тем дольше должна протя
нуться фазЬ медленной аккреции газа. Путем замены производных на от
ношение характерных величин в уравнениях (23) и (25) можно показать, 
что время изменения плотности tf будет достаточно велико (порядка или 
больше f։/), если выполняется неравенство R^>Rf, где R^—харак
терный пространственный масштаб изменения темпа аккреции. Последнее 
неравенство накладывает довольно жесткие ограничения на функциональ
ный вид v(r), которые не всегда выполняются.

Распределение массы в галактике вычислялось по двухкомпонентной 
модели для звездной плотности, предложенной авторами работы [11] при 
интерпретации наблюдательных данных по галактике М.87:

Р* (г) = Р.։ (0)/[1 + (г/гс1)«Г + Р.։ (0)/[1 + (г/гс2)Т. (26)
• . • ։

Радиус ядра первого компонента ге1 = 100 пк, второго гс2 = 5 кпк. 
Центральные плотности соответственно равны 5-10 г см՜3 и 3.8 X 
ХЮ՜23 г см՜3, 04=1.5, аг=1.3. Вид функции 3R (г) приведен на 
рис. 1.

R(кпк)
Рис. 1. Зависимость массы гравитирующего вещества галактики от расстояния. 

Крестиками обозначены значения правой части неравенства (8).

В качестве начального условия выбиралось гидростатическое распре
деление как изотермического, так и неиэотермического газа. Центр пер
вой расчетной ячейки соответствовал расстоянию от центра галактики 
0.5 кпк, центр последней ячейки — расстоянию 100 кпк. ,Граничные усло
вия на внешней границе сносились с предыдущего временного слоя. Ис
пользование метода конечных объемов, в котором внутренняя граница пер
вой ячейки стянута в центр симметрии, позволило не фиксировать вну
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тренние граничные условия, так как потоки массы, импульса и эНерги՛: 
через упомянутую границу равны нулю. Такой вариант расчета соответ
ствует накоплению падающего на центр галактики вещества в непосред
ственно включающей центр области (первая ячейка). Естественно поэто
му, что временной масштаб существования дозвукового течения будет опре
деляться временем высвечивания в этой области.

Расчеты проводились по схеме Мак-Кормака [17]. Результаты расче
тов приведены на рис. 2—4. Вычисления прекращаются тогда, когда на
чинается быстрый рост плотности газа в центре и сильное уменьшение 
температуры. Одновременно в центральной ячейке скорость течения при
ближается к звуковой. При этом критерий; полученный в разделе 2, нару
шается. Это проиллюстрировано на рис. 1, где наряду с функцией ПК (г)՝ 
крестиками нанесены значения правой части неравенства (8). Как следует 
из рисунка, в центральной ячейке условие дозвукового течения нарушено 
(значения правой части (8) приведены для последнего временного шага 
первого расчетного варианта — см. рис. 2—4). На рис. 2, 3 для трех раз
личных вариантов показано изменение плотности и температуры газа со-

Я(ипк)

Рис. 2. Распределение- концентрации 1аза в галактике для трех расчетных вариан
тов. На последнем временном шаге / для расчетных вариантов 1, 2, 3 равен соответ
ственно 8, 8.6, 8.4 (то же на рис. 3 и 4).

временем, причем сплошные линии соответствуют начальному виду функ
ций Т(г) и п(г), пунктирные — конечному. На рис. 4 изображены конеч
ные распределения | V (г) | (сплошные линии) и М(г) (пунктирные ли-- 
ния) для всех трех расчетных вариантов.

Для изучения влияния выбранного граничного условия (накопление 
газа в первой ячейке) на временные рамки существования дозвуковых те
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чений был также произведен расчет следующего варианта. Доля массы 
газа лЛ/, (0 </. ^ 1), пересекающего границу между первой и второй 
ячейками, На каждом шаге по времени вычиталась из общей массы газа, 
находящегося в первой ячейке. Тем самым моделировался процесс конден-

Рие. 3. Распределение температуры газа в галактике для трех расчетных вариантов.

сации определенной доли горячего.таза в холодные облака в ближайшей к 
центру галактики окрестности. Расчеты показали, однако, что характер
ные времена существования дозвукового течения меняются при этом не-

Рис. 4. Зависимость скорости течения и темпа аккреции от расстояния для трех 
расчетных вариантов.

значительно по сравнению со случаем, когда к = 0. Необходимо отметить, 
что на пути расчета более общего варианта течения с отрицательными 
источниками массы возникают большие неопределенности, связанные как՜ 
с распределением этих источников по радиусу, так и с величиной доли га
за, уходящего из течения.
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5. Заключение. В настоящей работе были найдены условия существо
вания в галактиках медленного охлаждающегося течения. В случае ста
ционарной аккреции найдены некоторые закономерности изменения плот
ности и скорости газа в зависимости от величины массы галактики. Про
веденные расчеты показали возможность существования нестационарных 
режимов течения, переходящих в конце концов в неустойчивое состояние 
с быстрым ростом плотности в центре. Очевидно подобные «срывы» в эво
люции приводят к возникновению активности в ядрах галактик.

Все же следует отметить, что описанное в разделе 4 поведение газа— 
не единственная возможность его эволюции. Большую роль могут играть 
источники энергии: вспышки сверхновых, частицы высоких энергий, а так
же процессы теплопроводности [18]. Именно их вклад, особенно на ста
дии возникновения относительно больших градиентов температуры, мо
жет стать решающим для энергетики газа в галактиках.♦
Ленинградский государственный

университет ‘

CONDITION OF THE EXISTENCE OF COOLING FLOW 
IN GALAXIES 
' •*»** ?
E. V. VOLKOV

A criterion for the existence of subsonic spherical symmetrical 
flow of cooling gas in galaxies has been found. Some equations are 
given describing the behaviour of gas in the gravitational field of a 
galaxy in the framework of a stationary accretion model. The results 
of numerical calculations of a nonstationary accretion of gas on a cD 
galaxy are presented. The gas is initially in a hydrostatic equilibrium.
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Описывается процедура построения теоретических профилей эмиссионных линий, 
применимая к любой кинематической модели оболочки. Показано, что модель расши
ряющейся и одновременно вращающейся оболочки может с успехом использоваться для 
интерпретации наблюдаемых профилей бальмеровских линий в спектрах Ае/Ве-звезд.

1. Введение. В настоящее время для построения теоретических профи
лей эмиссионных -линий движущихся оболочек звезд широко использует
ся вероятностный метод Соболева [1]. Обсуждение результатов, достиг
нутых в этой области, приводится, в частности, в обзоре Гринина [2].

В настоящей работе описывается один из вариантов конкретного при
менения этого метода к интерпретации профилей бальмеровских линий, на
блюдаемых в спектрах звезд класса А։/Ве.

Из всего множества видов профилей рассмотрен наиболее часто встре
чающийся тип, когда на широкую эмиссионную линию накладывается бо
лее узкий абсорбционный компонент, имеющий смещение относительно 
центральной частоты в коротковолновую сторону (см., например, работу 
Финкенцеллера и Мундта [3]). В предельном случае, когда смещение ста
новится достаточно большим, профиль приобретает Р Су£-вид.

Целью настоящей работы было исследование возможностей интерпре
тации подобных профилей бальмеровских линий в рамках кинематических 
моделей оболочки, в которых крупномасштабное движение может быть 
представлено как комбинация радиального истечения и осевого вращения.

Во всех моделях радиальное истечение предполагалось замедленным. 
Этот вывод в отношении звезд типа А«/В, неоднократно делался в ряде 
работ, посвященных их исследованию [3, 4]. Следует ожидать, что роль 
такого фактора, как световое давление, разгоняющее излучающий газ, в 
оболочках этих объектов будет менее значительной, чем в звездах более 
массивных и горячих, таких, как звезды типа Вольфа—Райе или сверхги
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ганты ранних спектральных классов (см., например, работу Кастора и Ла- 
мерса [5]).

Одной из особенностей методики расчетов, примененной в настоящей 
работе, был отказ от традиционного предположения о чернотельном рас
пределении энергии в спектре звезды, возбуждающей оболочку. 'Как из
вестно, спектры звезд классов А и В имеют значительные скачки за пре
делами водородных серий, а результаты расчетов; как показала практика, 
оказываются очень чувствительными к задаваемым распределенгу։м энер
гии. При расчетах использовались интенсивности излучения звезды, взя
тые на основании теоретических моделей Куруца [6] для соответствую
щих Гэфф..

В работе обсуждается специфика конкретных процедур расчетов и 
сравнение теоретических профилей с наблюдаемыми. Также приводится 
несколько примеров, иллюстрирующих применение данной интерпретаци
онной методики.

2. Расчеты населенностей энергетических уровней. Первый этап рас
четов заключался в построении распределения населенностей атомов на 
разных энергетических уровнях по всему объему оболочки, которая пред
полагалась целиком состоящей из водорода.

Входными параметрами программы вычислений являлись: эффектив
ная температура звезды Гэфф. с соответствующим ей распределением энер
гии в спектре, электронная температура оболочки 'Т,, закон скорости

«• 
крупномасштабного движения п (г) и связанное с ним уравнением нераз- 

рывности распределение плотности водородных атомов
Вся оболочка разбивалась на £ слоев с характерными расстояниями 

г1 до звезды, I = 1,2,.... Ь. Расчет всегда начинался с внутренней грани
цы оболочки у самой поверхности звезды (гх = /?,), а затем продолжался 
для слоев с большими номерами I с постепенным удалением от центра 

Так, например, для сферически-симметричных моделей вы
числения производились для 10 слоев с г ,//<!* = 1, 1.2, 1.5, 2, 3,-5, 8, 12, 
20 и 50. Для промежуточных значений г населенности уровней определя
лись по методу логарифмического интерполирования.

В каждой характерной точке оболочки решалась система уравнений 
стационарности для первых 12 энергетических уровней. Учитывалось влия
ние и более высоких уровней (до 20), населенности которых предполага
лись равновесными для данной Т, и электронной плотности Л/«. Уравне
ния составлялись с учетом всех радиационных и столкновительных про
цессов ионизации, возбуждения и деактивации атомов. Каждое из них 
мсжно представить в виде:
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X - Л’Я/у 4- N.qJc) + N.N* (Су+ N.qcj) = 0, (1)
w

j = 1, 2,..., 12,
где Ау, М и М+ — соответственно, населенность у-го уровня, элек
тронная и протонная плотности; О.:) — коэффициенты переходов с /-го 
на у-й уровень, причем

’• Q>j =
Ап-У Bt/Jtj-y q^N., при />у (деактивация),

Bijji) qtjN., при i<Zj (возбуждение);

At), Е։) — эйнштейновские коэффициенты спонтанных и вынужденных 
переходов; qijt qtc, qcl — коэффициенты столкновительиых процессов 
(соответственно, для межуровенных переходов, ионизации и тройной 
рекомбинации); —средняя интенсивность излучения в линии на ча
стоте ч.՛; /у—число ионизации с у-го уровня в единицу времени 31 
счет внешнего излучения (в данном случае, от звезды); Су—коэф
фициенты радиативных рекомбинаций на у-й уровень с учетом вынуж
денных рекомбинаций.

Средняя интенсивность Jtj определялась из выражения:

Jij — $IJ + ?// А/» (2)'
где S,j — функция источника в линии для случая полного перераспреде
ления по частотам:

2Л>3 / Ni g \֊։-
SH = ----- 1) ’ если />». (3>

с X Si /
°,у и ?>> — вероятности выхода кванта на частоте v (средняя и в на
правлении на звезду), где g.— статистический вес у-го уровня, /,•; — 
интенсивность излучения звезды на частоте v^.

Для первых 8 членов бальмеровской серии производился также учет 
профилей абсорбционных линий звезды, путем умножения величины Ду 
на коэффициент Rij(l), характеризующий профиль абсорбционной линии 
и равный остаточной интенсивности на частоте (1 + vjc) внутри линии, 
где v,— скорость оболочки относительно звезды в рассматриваемом 1-м 
слое,, а с— скорость света. Проверка показала, что нет необходимости 
вводить подобные ^-коэффициенты для линий других серий, так как эта 
мало влияет на результаты расчетов населенностей Nj (у ^>2), исполь
зуемых на следующем этапе при построении бальмеровских профилей обо
лочки.
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Коэффициент фотоионизаций /у определялся численным интегриро
ванием по методу трапеций по формуле:'

где — граница у-й водородной серии, *Ш1|։ =10и Гц; /, — интенсив
ность излучения звезды на частоте м; (м) — коэффициент поглоще
ния на частоте м атомом в у-м состоянии возбуждения; \ — оптическая 
толщина оболочки на частоте м между звездой и рассматриваемой 
точкой; ИГ—коэффициент дилюции; 6/—мензеловский параметр, Ха
рактеризующий отклонение населенности у'-го уровня от равновесного 
значения: Ь/= Остальные обозначения традиционные.

Величины коэффициентов для столкновительных процессов были за
имствованы из работы [7], где они приводятся с достаточно частым на
бором значений Т,. . •

Неизвестными в данной системе уравнений являлись мензеловские 
параметры Ь), ] = 1, 2,..., 12. Решение подобных систем методом последо
вательных приближений достаточно подробно описано в ряде работ (см., 
например, работы Боярчука [8], Гершберга и Шноля [9], Гринина и Ка
тышевой [10]). Следует отметить некоторые особенности настоящей ме
тодики расчетов.

В отличие от работ [7—9] в используемой вычислительной програм
ме вероятность выхода £»-кванта ?12 не являлась свободным параметром. 
Поэтому все вероятности выхода квантов ?,.у и °у, соответствующих пере
ходам у —» г (у > ։), вычислялись каждый раз методом численного инте
грирования по формулам:

₽»=-У(1-е 
2,

(5)

где £2— телесный угол, £2#— телесный угол, под которым виден звездный
диск из рассматриваемой точки оболочки, —оптическая толщина в ли
нии в некотором направлении, зависящая от населенностей уровней

Щ и 14] и градиента скорости <1и
<1з

в этом направлении:
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"'И в тч1{ V ' \ I Чз (6)

где /у — сила осциллятора для перехода у —- г, т — масса атома и
е — заряд электрона.

Градиент скорости I
Чз | определяется в зависимости от конкрет

ной кинематической модели по соответствующим формулам (см., напри
мер, формулу (1.16) из [2] для оболочки со сферически-симметричными 
движениями или формулы (1.24), (1.25) из той же работы — для акси
ально-симметричной кинематики).

Электронная плотность /V» также не являлась свободным параметром.

Она определялась по заданной плотности водородных атомов М (г) и сте
пени ионизации, вычисляемой на каждом итерационном шаге при решении 
системы уравнений стационарности (1).

Внешней границей оболочки считалось расстояние /?та։ = г10 = 50 R*, 
так как расчеты профилей линий при разных значениях /?т։1 показали, 
что изменение внешней границы от 50/?* до 100 R* уже не влияет на ре
зультаты.

На этапе расчета населенностей уровней нелокальное радиациснног 
взаимодействие между рассматриваемыми точками не учитывалось, все 
слои считались независимыми друг от друга.

Практически во всех моделях оболочка оказывалась прозрачной на 
частотах непрерывного спектра, за исключением области за лаймановским 
пределом (\<£1, Величина г, (/) в точке на расстояний гг от
звезды определялась каждый раз с помощью рекуррентной формулы:

(/) = т, (I - 1) + 6.3 • 10՜18- /Ух (г,) ■ ((г, - г,_х),
V / (7)

К (1)^=0,

где -Л^1(/-/) —населенность 1-го уровня в 1-м слое, зависящая от и опре
деляемая в ходе решения системы уравнений стационарности.

Строго говоря, формула (7) является довольно грубой для областей, 
близких к поверхности звезды, где расстояние до излучающей поверхно
сти, а следовательно и оптическая толщина слоя оболочки, поглощающей 
Ьс-излучение, сильно зависят от направления внутри телесного угла 2*. 
Но проверка показала, что для протяженных изотермических оболочек, 
рассматриваемых в настоящей работе (радиус оболочки порядка 50 А!*, 
эффективный слой образования бальмеровских линий г9фф. ~5 R*), рас
четные бальмеровские профили слабо чувствительны к этому эффекту.
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Как и в работе [10], предполагалось, что ионизация с первого уров
ня за счет диффузного излучения при средней оптической толщине 

превышающей единицу, полностью скомпенсирована рекомби
нациями на этот уровень. В настоящей программе коэффициент пред
полагался равным нулю, если формально соблюдалось условие 
Фактически, оно выполнялось для всех рассмотренных моделей оболочки, 
за исключением областей, близких к внутренней границе оболочки и слу
чая очень горячих звезд (Уэфф. ~ 3-104 К). Для моделей с более холод
ной звездой (Т’.ц.ф, <2-104 К), где оптическая толщина ", оказывалась 
порядка 102, достаточно хорошим приближением было выполнение усло
вия: /, = 0.

Вся серия последовательных приближений при расчете набора пара
метров Ь), )— 1, 2,..., 12 проводилась в три этапа. На первом этапе опре
деляемыми неизвестными считались три первых параметра Ь1Г 6« и 63, 
а остальные не изменяли в течение счета первоначально заданных значений. 
После сходимости итерационного процесса число неизвестных увеличива
лось до шести, и цикл вычислений повторялся. И, наконец, на третьем эта
пе рассчитывались уже все двенадцать мензеловских параметров бу, у = 
= 1, 2,..., 12. Использование ЭВМ-1033 позволяло добиться 2%-ой точ
ности расчета за 1—10 минут машинного времени в зависимости от на
чальных условий и первоначального задания значений б/, г = 1, 2,..., 12.

3. Построение теоретических профилей бальмеровских линий. Если 
профиль эмиссионной линии определяется крупномасштабным движением, 
то он может быть представлен как распределение по лучевым скоростям 
потока излучения в линии от звезды с оболочкой в направлении на наблю
дателя. В этом случае учет реального профиля՜ коэффициента поглощения 
атома водорода практически не влияет на результаты расчетов, и для про
стоты в настоящей вычислительной программе он считался прямоуголь
ным: I

«е2//к

0, при н — | > ит!с,
(8)

где у.к — центральная частота в линии (к -*■ /), //4 — сила осциллятора, 
а — средняя тепловая скорость атомов водорода. Остальные обо
значения общепринятые.

Весь диапазон лучевых скоростей, на которых рассматривалась ли
ния, разбивался на 40 равных интервалов со средними значениями 
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V), у — 1, 2, ... , 40. Для каждого / рассматривалась область Ру, все- 
точки которой имели лучевые скорости И. в диапазоне:

1У,— УА^Т. (9)՛

Чтобы исключить возможные пересечения соседних Р], для всех 
/ соблюдалось условие: | И/ — И/±1|^>2иг. Методом численного ин
тегрирования рассчитывался вмиссионный вклад различных Р> в об
разование профиля линии. При этом учитывались аффекты самопог— 
лощения, экранирования одних частей излучающей оболочки другими,, 
а также взаимное экранирование Р] и звездного диска.

Входными параметрами были Т’эфф., Т,, наборы Р(И/), характе
ризующие профили линий поглощения звезды, распределения в обо

лочке и (г), М (г), а также распределение набора мензеловских пара

метров {Ь/ (г)}, построенное на первом этапе вычислений.
Распределения параметров в оболочке задавались в цилиндрической 

системе координат (<р, р, г), где <р — позиционный угол, р— радиус- 
вектор иг — аппликата. Ось г ориентировалась вдоль луча зрения, а. 
множество (<р, р, 0) представляло собой картинную плоскость, прохо
дящую через центр звезды.

Луч зрения, проходящий через точку с координатами (<р, р), будет՜ 
пересекать ее различные зоны Р) в зависимости от особенностей кинема
тики оболочки. Для каждой И/ рассчитывался поток излучения /у (<Ь р)' 
в рассматриваемой линии, приходящий к наблюдателю с элементарной, 
площадки йз. Определение р) заключалось в численном расчете ин
теграла (10) по методу, уже неоднократно применявшемуся при построе
нии теоретических профилей оболочек (см., например, работы [11, 12]):

4 (?» = у 5« (<р, р, г) е ։к Р’ 
(10>

Для этого вдоль оси г осуществлялось дискретное сканирование^ 
с шагом Дх в сторону от наблюдателя через всю оболочку от ее бли
жайшего края, имеющего аппликату х0(®, р)> Д° дальнего. Чтобы по
строенный профиль имел 
выбиралась существенно

направлении х: Дх <^. =

достаточно гладкий вид, величина шага Дх՜
меныпе характерной толщины слоев Р, в

ЛУ. 
Л:

- На каждом п-м шаге в точке с՜-

аппликатой г (<р, р, п) = ^0(<р, р) + пДх определялась лучевая скорость- 
V, и устанавливалась принадлежность данной точки к какой-либо»
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области Р] по условию (9). Точки, не принадлежащие ни к одной из 
40 выделенных Р), не рассматривались.

В случае принадлежности точки с аппликатой г(<?, р, л) к определен
ной Р/, на основании распределения входных параметров вычислялись:

1. Функция источника в рассматриваемой линии по формуле (3) в за
висимости от мензеловских параметров соответствующих уровней.

2. Изменение оптической толщины в линии в направлении г при шаге 
Дг:

(<Р, р. п) = к1кМ ( 1 - ) Дх. (11)

3. Оптическая толщина в линии между точкой х (<р, р, п) и наблю- 
.дателем:

^(<Р> Р. п) = ■'/('?» Р> п~ 1)4-Дх>('Ь Р, п-1), р, 1) = 0. (12) 

Если сделать допущение, что вдоль интервала Дх функция источ- 
^1кника 5« и коэффициент поглощения не изменяются, то поток из

лучения от объема Л-Дх на п-м шаге сканирования с учетом само- 
поглощения и поглощения на пути от точки х(ф, р, л) до наблюда
теля будет:

_ — Да,(а, р, п) —т,(е, р, л)д7; (ф, р, л) = </з-5/*(1 — е 7 )е . (13)

Полное значение I] (<р, р), которое и было использовано при ра
счетах, получается путем суммирования всех Д7/ (?, р, п) с номерами п, 
соответствующих точкам г (<р, р, л), принадлежащим данной Рр.

—Да.(?, р, п) —т.(а, р, л)//(<?> Р) = Л-^5,•*(?,?, п) (1-е > /ГР \ (14)
I"»

Звездный диск в этой процедуре формально рассматривался как по
верхность, полностью непрозрачная на всех И/, с потоком излучения с эле
ментарной площадки ^5 в направлении на наблюдателя:

/}(?, Р) = А Л** Л*(Х), (15)

тде /щ — интенсивность излучения в непрерывном спектре звезды на 
частоте вводимая в программу вычислений.

Последующее интегрирование Л(?> р) по координатам (ч>, р) и 
нормировка к потоку от звезды /,* Ви ( V}) позволяли построить 
полный профиль линии звезды с оболочкой*
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Следует отметить, что при небольшом угле между осью -г и нормалью 
к поверхности равных скоростей (ПРС) справедливо утверждение о по
стоянстве физических характеристик излучающего газа в пределах всего 
множества при разовом пересечении г и Р>. В этом случае в фор
муле (14) достаточно произвести суммирование по числу пересечений оси 
л с Pi для данной пары (®, р). Можно было бы построить программу вы
числений с предусмотренной дифференциацией расчетных процедур в за
висимости от взаимной ориентации г и Р,. Это позволило бы сократить 
машинное время непосредственно на вычисления, но повлекло бы за собой 
усложнение логической части программы. Особенностью используемой 
методики расчетов является ее универсальность, она не зависит от выбо
ра структурно-кинематической модели оболочки, которая может быть 
сколь угодно сложной. Конечно, при сложной кинематике соблюдение ус
ловия Дг ^.<1] может привести к большому расходу машинного времени. 
Однако для большинства моделей, рассматриваемых в настоящей работе, 
не требовалось полного интегрирования по всем трем координатам. Так, 
для чисто расширяющейся сферически-симметричной оболочки достаточно 
было произвести расчет для одного произвольного значения <р (5—10 
минут машинного времени), а в случае тонкого диска, ориентированного 
ребром к наблюдателю,— для двух значений и Фх± 180° (10—20 
минут счета,).

4. Профили линий чисто расширяющихся оболочек. Для интерпрета
ции спектральных особенностей объектов с Р Су£-профилями бальмеров
ских линий была рассмотрена группа моделей сферически-симметричных 
оболочек с различными начальными параметрами, крупномасштабное дви
жение в которых ограничивалось чисто радиальным расширением. Закон 
скорости выражался формулой (1'2), описывающей замедление в поле тя
готения центрального тела.

«₽(г)=И0[1Ч(1-1։)Мл- (16)

’где
I = И./ Ио, Ио = оР (Я*), К. = Нт оР (г). Г-*эо

Результаты сравнения расчетных характеристик для моделей с 
различными параметрами Гэфф, 7, Д/0 = ./У(Л*) для Т,= 10* К и Ио = 
= 800 км/с иллюстрирует диаграмма /т (На)//т (Нр), где 1т — макси
мальная интенсивность эмиссионной линии, нормированная к уровню не
прерывного спектра (рис. 1). На рисунке показан участок диаграммы, 
охватывающий область наиболее характерных значений наблюдаемых ин
тенсивностей линий На и Н? у А./В,-эвезд.
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Положение точек на диаграмме наиболее значительно зависит от двух 
параметров: No и !• Велико их влияние и на другие характеристики про
филей, в частности, на ширину (см. рис. 2). Зависимость Л. от более:

1д 1т (на)

Рис. 1. Максимальные интенсивности 1т эмиссионных лини* Н» и Н? в едини
цах непрерывного спектра, рассчитанные для набора моделеЗ сферически-симметряч— 
вой расширяющейся оболочки с законом изменения скорости (12) при Ио = 8ОО км/с;- 
а) треки для 7 = 0 при изменяющихся параметрах No и Тэфф! Ъ) изменение поло
жений треков при изменении параметра

слабая. Ее обратный характер связан с тем, что рост эмиссии оболочки за 
счет больших значений 7афф. происходит медленнее, чем увеличение пото
ка излучения самой звезды на частотах эмиссионных линий, к уровню ко
торого нормируются профили.
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Рис. 2. Профили линии Hß, рассчитанные для моделей сферически-симметрич- 
ной расширяющейся оболочки; а) = 2-10« К, Т« = 10'* К, ор (г) — по формуле 
(12) для Ко = 800 км/с, т — 0, JVo = 51O10, 101։, 310" см-3. Пунктирной линией 
отмечен профиль линии поглощения звезды при отсутствии оболочки; Ь) Тэфф = 10’К, 
т, = 104 К, ЛГа = 10u СМ—3, Ко = 550 км/с, 7 = 0.0, 0.2, 0.4. Остальные обозначения
прежние.
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Расчеты, произведенные для других значений Т,, показывают, что ее- 
увеличение, подобно увеличению %, приводит к росту степени ионизации 
и возбуждения в оболочке и, соответственно, к усилению эмиссии в ли
ниях. Так, например, для звезды класса АО с параметрами оболочки: 
vP(r) = 500(/?*/r)fl՜5 км/с, N(г) = 5- 10u (У?*//-)15 см՜3, изменение Т, от- 
10 000 К до 15 000 К сопровождается увеличением отношения населен
ностей Nz/Nv определяющего интенсивность эмиссии в Н,, на 5 %, 
при г ss/?* и на 20% при г = 8/?*. Однако небольшие изменения 
Т' (в пределах 8 000 —12 000 К), которые в основном использовались 
при расчетах, проявлялись главным образом в изменениях степени 
ионизации и эмиссии в лаймановских линиях, а интенсивности и про
фили бальмеровских линий оказывались к ним довольно малочувстви
тельными.

Наконец, следует отметить, что параметр Ио, определяющий ширину 
эмиссионных линий, практически не влияет на остальные, характеристики 
профилей.

В целом, модели чисто расширяющихся оболочек могут быть хорошо 
согласованы с наблюдаемыми интенсивностями в максимуме и профилями 
длинноволнового крыла линий Н։ — Hj. Однако систематические расхож
дения имеются при сравнении теоретических и наблюдаемых абсорбцион
ных Р Cyg-компонентов: у расчетных профилей они гораздо глубже (см. 
рис. 4а). По-видимому, закон скорости (12) является слишком грубым 
приближением для описания реальной кинематики оболочек у А,/В,- 
звезд.

5. Влияние осевого вращения на профили линий расширяющихся обо
лочек. Рассмотрение кинематических моделей, учитывающих как радиаль
ное расширение, так и осевое вращение, всегда связано со значите \ьным 
увеличением числа свободных параметров модели. Вращающаяся оболоч
ка уже не может сохранить сферическую симметрию — следовательно тре
буется введение формул, описывающих ее форму, распределение плотности 
газа, а также наклон оси вращения к лучу зрения. Закон скорости враще
ния также может быть различным: от кеплеровского орбитального движе
ния (и։~г՜0՛5) до „твердотельного“ вращения (о։ ~г), возникающего в- 
случае «вмороженности» силовых линий магнитного поля звезды в иони
зованный газ оболочки.

В настоящей работе для исследования моделей с осевым вращением 
был принят ряд упрощающих условий. Оболочка предполагалась диско
образной, с толщиной D и осью симметрии, перпендикулярной лучу зре
ния. Было рассмотрено два типа закона вращения: a) vB (г) = 
= У, (R*lr)°'s и b) vB (г) = const. При этом для определенности, пред
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полагалось, что Т^_ = 210* К, 7'»= 10* К, закон радиальной скорое 
сти (12) с начальной скоростью VQ — 800 км/с, = 1011 см՜3. В дан
ном случае, величина Ио определялась уже как = Vp+ И,2.

Рис. 3. Профили линий На и Нр, рассчитанные для моделей дисковых оболочек՛ 
с D = 2R„ Гафф = 2-10* К, Г. = 10* К, Vp (г) ~ г-0.5, Уо=8ОО км/с,, а = У./Ур,- 
Уо= У? + Ур ДЛЯ а = 0 (1), 3/8 (2), 5/8 (3), 1 (4); a) v. (г) ~ г֊Л5 ; b) v(r)=const.

На рис. За, Ь представлены семейства теоретических профилей 
линий На и Нр, соответствующих моделям с D — IR^ для различных 
значений параметра а=Ив/Ир. При ив ~ г՜05 профили сохраняют՜ 
Р Cyg-структуру даже при больших значениях а«1, однако при этом. 
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абсорбционные компоненты становятся более узкими и менее глубо
кими (рис. За). С изменением а изменяются и интенсивности линий, 
на диаграмме /т (Н«)/4. (Нр), показанной на рис. 1а для чисто рас
ширяющихся оболочек, эти изменения происходили бы вдоль треков 
(Гэ^., f = const), обозначенных жирными линиями. Добавление осе
вого вращения позволяет в значительной степени избавиться от ос
новного недостатка моделей с чистым расширением: профили абсорб
ционных Р Cyg-компонентов удается гораздо лучше согласовать с 
наблюдениями (ср. рис. 4а и 4Ь).

Рис. 4. Сравнение теоретических и наблюдаемых профилей линий На и На. 
а) Звезда HD 250550, В9 V. Модель: сферически-симметричная расширяющаяся обо
лочка, Гафф = 10’ К, Т.=10» К, Уо = /Р=950 км/с, 7 = 0, 7»=0, ЛГо=51О»» см-з; 
Ь) Звезда HD 250550, В9 V. Модель: дисковая, оболочка с D = 2R*, Т»фф = 104 К, 
Т.=10< К, /р=400 км/с, о. (г) ~ г-0-5. /,=350 км/с, 7=6, ЛГо=1О” см-3; су Звез
да HD 37806, АО. Модель: дисковая оболочка с D=4R9, 7’афф=10’ К, 7՝»=10’ К, 
,/р=270 км/с, v, (г) = const, /»=175 км/с, 7=0, ЛА0=4-Ю11 см—3.

Использование закона = И, позволяет перейти к интерпрета
ции профилей линий с двойными эмиссионными пиками. Изменением 
величины параметра а можно подобрать подходящее смещение абсорбт 
ционного компонента, разделяющего пики (рис. ЗЬ). Довольно резкая 
„скошенность" вершин эмиссионных компонентов обусловлена весьма 
искусственным ограничением в модели толщиной D = 2/?ф. При выборе 
больших величин D этот эффект пропадает. Пример удовлетвори
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тельного согласования теоретических и наблюдаемых профилей Н։ и 
Нз звезды НО 37806 при О = 4/?е показан на рис. 4с.

6. Заключениг. Сравнение теоретических профилей бальмеровских ли
ний, построенных с использованием моделей оболочек с одновременным 
расширением и вращением, с наблюдаемыми профилями этих линий в 
спектрах А,/В, -ззезд показало, что для большого числа случаев можно 
добиться их удовлетворительного согласования. При этом всегда оболоч
ка оказывалась оптически толстой в лаймановских и бальмеровских ли
ниях и в непрерывном спектре за лаймановским пределом и прозрачной на 
частотах субординатного континуума. Оптическая толщина оболочки для 
электронного рассеяния в большинстве случаев была мала и достигала 
0.1 только для самых высоких рассматриваемых значений начальной плот
ности ~ 1.5-10й см՜3.

Модели чисто расширяющейся оболочки хорошо объясняют интен
сивности и профили длинноволновых крыльев эмиссионных линий, одна
ко приводят к более сильным абсорбционным Р Суб-компонентам по Срав
нению с наблюдаемыми профилями. Это противоречие можно устранить, 
введя в кинематическую модель осевое вращение с кеплеровским законом 
изменения скорости. Для объяснения двойных эмиссионных пиков требует
ся привлечение моделей с более медленным падением скорости вращения 
при удалении от центра.

Главная астрономическая
обсерватория АН СССР

THE PROFILES OF BALMER LINES IN Ae/Be-SPECTRA

M. A. POGODIN

The procedure of the construction of theoretical profiles of emis
sion lines fit for any kinematical models of the envelopes is described. 
It has been shown that the model of expanding and simultaneously 
rotating envelopes can be successfully used for the interpretation of 
the observed profiles of Balmer lines in the spectra of Ae/Be-stars.
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Дан критический обзор существующих методов определения угла ₽ между иагннт- 
ным полем и осью вращения пульсара. Получены уточненные оценки втого угла по на
блюдаемым ширинам профилен для 282 ПСР и по наблюдаемому ходу позиционного 
угла для 63 ПСР. С использованием поляризационных данных и данных о виде про
филя вычислены углы р для ПСР с интеримпульсами: у 5 ПСР Р мало (< 10°) и у 
трех Р — 90°. Указан ряд ПСР с малыми р и с р ~ 90°, у которых могут быть об
наружены интеримпульсы и межимпульсяое излучение.

1. Введение. Одной из важнейших характеристик, которые могут быть 
использованы для проверки предлагаемых моделей пульсаров (ПСР), для 
выбора возможных путей их эволюции, для оценки их светимостей и на
селенности в Галактике, является угол Р между направлениями оси маг-

нитного диполя р и оси вращения нейтронной звезды й. Однозначное 
определение этой величины для известных ПСР дало бы ответ на следую
щие первостепенные с точки зрения понимания природы ПСР вопросы: 
происходит ли сближение указанных осей в течение жизни ПСР или они 
с увеличением возраста удаляются друг от друга; является ли основной 
причиной потери вращательной энергии нейтронной звезды магнитоди
польное излучение или «токовые потери»; наблюдаются ли интеримпуль-

-* ■> «*
сы у ПСР при р,-Е й или, наоборот, при малых углах между |* и й; откло
няется ли магнитное поле от дипольного в области генерации радиоизлу
чения. Поэтому за время исследования ПСР предпринимались неоднократ
ные попытки оценить значение этого параметра по имеющимся наблюда
тельным данным.

Цель настоящей работы — дать критический анализ предложенных 
методов вычислений угла ₽ и полученных с помощью этих методов резуль
татов, а также оценить современное состояние проблемы. Будем исходить 
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из модели полярной шапки, предполагая, что магнитное поле нейтронной 
звезды дипольно, а наблюдаемое радиоизлучение генерируется на умерен
ных расстояниях от ее поверхности (г <£ /?хс — 7— ) в пределах конуса 

\ 2к /
крытых силовых линяй.

от-

2. Оценки по наблюдаемой ширине профиля. В работе [1] предложе
но считать, что наблюдаемый разброс эквивалентных ширин профилей 
является следствием различия углов между лучом зрения наблюдателя и 
осью вращения С для различных ПСР. При этом, если предположить, что 
наблюдаемая ширина связана с реальной шириной 0 диаграммы излучения 
соотношением:

•что

9 = ЛР՜05 (А = const) (2)

и что

? = • (3)

т. е. луч зрения во всех ПСР проходит через центр конуса излучения, то 
можно оценить по взятым из наблюдений значениям W величину угла (Ն 
Соответствующая геометрия представлена на рис. 1, заимствованном из 
[2]. В работе [1] по эквивалентным ширинам на частоте 400 МГц для 
308 ПСР [3] вычислены углы ?. Следует подчеркнуть, что эти оценки 
представляют собой нижние пределы для большей части ПСР, поскольку 
«реальная» ширина '(константа А в (2)) определялась по нижней границе 
на диаграмме IF(P), и никак не учитывалась возможность- прохождения 
луча зрения на значительном расстоянии от центра конуса излучения. Тем 
не менее, для многих ПСР эти оценки остаются пока единственно возмож
ными. Необходимо только сделать следующие уточнения. 1) Вместо экви
валентных ширин профилей лучше использовать ширины импульсов по 
уровню 10%, так как они ближе к величинеФР, изображенной на рис. 1. 
Вписанная в массив 1g (lg Р) [3] по методу наименьших квадратов 
прямая имеет вид:

1g l^io = (-0.36 ± 0.05) lg Р + 1.27 ± 0.02, . (4)

а для нижней границы получим:
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( _  gOgp—
~2 (5)

Отличие наблюдаемого показателя при Р от 0.5 может быть связано, на
пример, с тем, что у разных ПСР излучение с частотой 400 МГц генери
руется на разных уровнях в магнитосфере (вследствие влияния других па
раметров ПСР). В любом случае мы должны исходить из наблюдательных

Рис. 1. Расположение различных осей пульсара в модели хслярной шапки.

Ц7
данных, и в дальнейшем с Фр отождествлялось —из [3]. 2) Выраже

ние (1) справедливо только при малых углах № и 0. Однако существуют 
ПСР, у которых наблюдаемые профили занимают заметную часть перио
да. Поэтому вместо (2) лучше использовать выражение [2]:

cos В = cos ₽ cos С + sin ₽ sin С cos Фр, (6)

положив в нем, как это сделано в [1], ? = Тогда получим:
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/ 9 \/ sin — \
I 2 I

P = arcsinl ------ ф— • (7)
\ sin —- I 
\ 2 /

Найденные таким способом оценки (углы Рх) для 282 ПСР с известными 
1ГМ [3] приведены в табл. 1. Как уже отмечалось выше, для большей ча
сти ПСР эти значения следует рассматривать как нижние пределы вели
чины р. Поэтому преобладание малых значений угла ? (рис. 2), как и в 
[1], может быть связано со сделанными предположениями, и его нужно 

подтвердить с помощью более совершенных методов.

Рис. 2. Распределение вычисленных значений угла Pj для 282 ПСР.

3. Использование данных о максимальной производной позиционного 
угла. Для излучения кривизны электрический вектор лежит в плоскости 
магнитной силовой линии, а само излучение поляризовано параллельно 
проекции оси магнитного диполя. Из рис. 1 находим [2]

----------------- ----------------------------  
sin С cos Р — cos С sin Р cos Ф

В работе [4] для вычисления угла Р использовано получаемое из (8} соот
ношение:

МФ \ _ 8“*? (9х
МФ/шаа ’ Sin(C-P)

Наличие второго уравнения, связывающего углы Р и С, позволяет отка
заться от предположения о том, что Р = С, и вычислить значения Р более 
точно. Ниже приведены оценки углов Р и С, полученные с использованием 
уравнений (6) и (9). При этом по сравнению с работой [4] сделано два 
уточнения. 1) В [4], как и в [1], использовано соотношение (1), а постоян-
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ЗНАЧЕНИЯ УГЛОВ '?։ ДЛЯ 282 ПСР
Таблица 7

ПСР ?? ПСР ПСР Я ПСР ₽? ПСР з?
1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

0031-07 7.5 0756-15 36.0 0959-54 26.6 1317-53 14.3 1558-50 17.8
0100+65 9.3 0808-47 4.6 1001-47 16.7 1322-66 5.3 1600-27 18.7
0136+57 25.2 08094-74 9.2 1010-23 7.8 1323-63 6.7 1600-49 15.9
01384-59 ‘ 8.8 0818-13 21.0 1014-53 22.7 1323- 62 19.9 1601-52 5.7
0148-06 5.2 0818-41 2.5 1015-56 9.9 1325-43 17.7 1604-00 21.5
0149-16 28.2 0820+02 16.4 1039-19 13.0 1325-49 11.9 1609-47 14.8
0203-40 23.4 0823 + 26 34.6 1039-55 15.2 1336-64 15.4 16124-07 32.3
0254-53 39.7 0826-34 1.2 1044-57 10.3 1352-51 25.9 1612-29 17.8
0301+19 12.3 0833-45 35.6 1054-62 6.5 1353-62 11-2 1620-09 20.9
0320+39 20.3 0834^06 27.7 1055—52 2.7 1358-63 29.8 1630-59 14.1
0329+54 18.7 0835-41 41.6 1056—78 16.7 1417-54 17.0 1641-68 8.9
0402+61 17.7 0839 -53 7.0 1056-57 20.8 1424-55 17.3 1642-03 80.1
0403-76 14.0 0840- 48 7.4 1105-59 12.1 1426-66 20.8 1647—528 10.5
0447-12 14.6 0844-35 9.9 1110-65 10.1 1436—63 18.1 1647-52 16.4
04504-55 13.3 0853-33 27.7 1110-69 16.4 1449-64 30.1 1648-17 20.4
0450-18 12.6 0855-61 15.0 11124-50 24.9 1451-68 10.8 1659-60 2.9
0458+46 16.9 0901-63 15.0 1114—41 24.2 1454-51 12.4 1700-32 13.0
0523+11 19.1 0903-42 15.8 1118-79 18.0 1503-51 19.1 1700-18 19.0
0525+21 8.2 0904-74 12.0 1119-54 14,7 1503-66 18.5 1701-75 18.5
0531+21 5.7 0905-51 5.2 1113+16 22.1 1504-43 17.8 1702—19 . 21.7
0538-75 7.7 0906-17 18.9 1133-55 11.0 1507 -44 7.1 1706-16 26.2
0540 + 23 16.1 0909-71 9.4 1143-60 12.3 1510-48 19.5 1707—53 23.5
0559-05 17.2 09194-06 18.1 1154-62 13.7 1523-55 9.5 1717-29 11.3
0559-57 13.1 0922 -52 18.2 1159-58 19.5 1524-39 20.2 1718-02 5.8
0611+22 26.7 0923-58 6.7 1221-63 26.2 15304-27 20.1 1718-32 22.4
0621-04 8.4 0932-52 17.1 1222-63 10.1 1530-53 16.5 1719-37 14.2
0626+24 19.5 0940-55 19.1 1232-55 7.9 1540-06 32.7 1727-47 20.8
0628-28 6.5 0940+16 6.1 1236-68 19.6 1541-52 12.4 1729-41 7.8
0647+80 20.6 0941-56 23.5 1237+25 15.7 1541+09 2.4 1730-22 8.4
06554-64 23.4 0942-13 48.0 1237-41 24.6 1550-54 6.0 1732-07 17.1
06564-14 13.3 0943+10 12.1 1240-64 19.5 1552-31 15.3 1737+13 15.3
0727—18 18.6 0950-38 12.0 1256—67 16.3 1552-23 17.7 1737-39 11.4
0736-40 7.5 09504-08 13.9 1302-64 5.4 1555-55 16.4 1738—08 10.6
0740—28 27.2 0953-52 19.4 1309-53 11.6 1556-44 22.7 1740-03 20.1
07514-32 10.0 0957-47 4.4 1309-55 13.3 1556-57 8.0 1742—30 10.9
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Таблица 1 (окончание)
1 2՜ 3

Г՜՜՜
4 5 6 ’ 1 8 9 - 10

1745-12 18.6 1839+56 20.6 1911+13 20.5 1933+16 33.6 2048-72 8.2
1745-56 13.7 1839 1-09 27.3 1911—04 60.7 1937-26 36.3 2053+36 9.7
1747-46 21.3 1842+14 27.3 19134-167 20.4 1940-12 34.7 2111+46 4.8
1749-28 42.7 1844 -04 8.2 1913+10 6.3 1941-17 16.6 2113+14 26.4
1754 -24 4.0 1845-19 17.2 1913+16 12.3 1942-00 11.6 2123-67 9.1
1756-22 17.4 1845 - 01 10.3 1914+09 19.0 1943—29 31.2 2151-56 10.0
1804-27 13.1 1846-06 18.9 1915+13 32.2 1944+22 16.2 2152-31 21.8
1804-08 16.5 1851-79 10.2 1916+14 17.2 1944+17 9.7 2154+40 8.8
1806 —53 10.4 1851-14 21.6 1917+00 23.1 1946 -25 38.5 2217+47 32.6
1811+40 21.0 1857-26 7.6 1918+19 5.9 1946+35 12.5 2224+65 6.0
1813—26 5.6 1859+03 9.7 1919+14 13.6 1952+29 10.8 2303+30 30.2
1813-36 16.3 1900+05 11.2 1919+21 21.5 1953+50 36.9 2310-1-42 24.1
1818-04 30.8 19004-01 23.7 1920+21 19.6 20024-31 43.4 2315+21 26.6
1819-22 10.0 1900 -06 10.8 1922+20 10.6 2003-08 5.2 2319+60 8.0
1820-31 25.8 1905 + 39 13.0 19234-04 24.6 2016+28 24.8 2321+61 14.2
1821+05 14.7 1907+00 67.6 19244-16 20.3 2020- 28 22.2 2323+63 5.2
1822-09 12.5 1907 + 02 30.5 1924+14 4.4 2021+51 15.4 2324+60 '9.6
1826-17 3.8 1907+10 31.0 1925+22 7.1 2025+21 10.3 2327-20 28.3
1828-60 13.9 1907+03 2.8 1926 4-18 16.5 2028+22 16.3 2351+61 13.7
1831-03 9.0 1907-03 24.2 1929+10 19.5 2043-04 26.4
1831-04 3.3 1907+12 9.8 1929+20 14.6 20444-15 16.2
1834-10 1.7 19104-20 30.6 19304-22 17.7 2045-16 12.2

ная А определялась по нижней границе массива 1Г10(Р) (вместо эквива
лентных ширин в [4] использованы ширины по уровню 10%, взятые из 
[3]). Такой подход в данном случае не совсем корректен. -Если в [1] от
личие наблюдаемой ширины от реальной ширины конуса излучения всегда 
было связано с видимым уширением диаграммы из-за приближения кону
са к полюсу вращения, то здесь наблюдаемая ширина может быть как 
больше реальной ширины конуса (вследствие того же эффекта), так и уже 
(из-за того, что луч зрения проходит достаточно далеко от центра кону
са). Поскольку априори вклад обоих эффектов не известен, в качестве ну
левого приближения можно считать их примерно равными. Тогда зави
симость 9(Р) определяется прямой, вписанной в массив ^„(Р) по мето
ду наименьших квадратов. Для частоты 400 МГц это соответствует урав
нению (4):

е = ^2= 9®зр -0-36. (Ю)
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Вследствие указанных выше причин полученные в [4] оценки вновь 
следует рассматривать как нижние пределы углов £ для большей части 

/ d'b \ПСР. 2) В'[4] значения (—— j вычислялись как средние по поляриза- 
\ </Ф/max

ционны.м данным, полученным для данного ПСР на разных частотах. Од-
/ d'J \нако (----  I > вообше говоря, зависит от частоты, и поскольку для раз-

֊ \</Ф /т.х
личных ПСР диапазон частот был неодинаковым, то такой подход мог 
привести, к погрешности в оценке Этот эффект в [4] не исследовался.

По данным работы [5] можно сопоставить величину (---- ) для одних.
\ dФ/mix

и тех же пульсаров на частотах 1600 и 2700 МГц. Оказалось (рис. 3), что»

Рис. 3. Соотношение между градиентами позиционного угла иа частотах 1600 и- 
2700 МГц [5].

соответствующие производные систематически выше на более низкой, 
частоте. Поэтому мы проводили вычисления угла Р по поляризационным 
данным на 4 частотах (400, 640, 1600 и 2700 МГц) отдельно, используя 
для имеющихся выборок ПСР на каждой частоте свое соотношение, ана
логичное (10):
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&=8°1Р"о:М на 640 МГц, 1 (11)

9= 7°8Р՜011 на 1600 МГц, (12)

ё=3°4Р՜016 на 2700 МГц. (13)

При этом были .использованы данные для ПСР с монотонным изменением 
позиционного угла из работ [5—11]. Исходными для вычислений ՝ были

уравнения (6) и (9), в которых ФР, 0 и считались заданными.
X </Ф/га»

Необходимо отметить, что знак —— зависит от направления враще- 
с/Ф

ния нейтронной звезды (</Ф^>0 или </Ф 0) и от того, ближе к оси вра
щения или дальше от нее проходит луч зрения относительно центра кону
са излучения (т. е. от знака величины С— Р). Поскольку направление вра

щения ПСР не известно, мы проводили вычисления для = С и 
</Ф

= — С. Соответствующие значения углов (?. и С։) приведены в 
dФ

в скобках указаны значения 3 и С при---- = — С )• Проведен-
г/Ф /

вде вычисления показали, что оценки углов Р для данного ПСР на часто
тах 400, 640 и 1600 МГц близки друг к другу, а на 2700 МГц Р всегда 
меньше. Это может быть связано с отклонением магнитного поля от диполь
ного вблизи поверхности нейтронной звезды, где генерируется излучение 
на ''самых высоких радиочастотах. Для сравнения полученных значений р С 
результатами других авторов нужно брать величину, усредненную по 
оценкам на трех нижних частотах (400, 640 и 1600 МГц) (?։ в табл. 2). 
Соответствующие значения Рз оказываются, как правило, выше оценок ра
боты [4] (рис. 4). То, что некоторые значения данной работы оказались 
•Меньше, вызвано, во-первых, разными зависимостями 8(Р), принятыми 
:в [4] (8 ос Р °՜5) и здесь (выражения (10)—(13)), а, во-вторых, тем об
стоятельством, что эффект от прохождения луча зрения вне оси конуса 
излучения, по-видимому, меньше, чем эффект приближения всего конуса 
к оси вращения, и значения констант в выражениях (10)—(13), вероят
но, должны быть несколько меньше принятых. Как показывает рис. 5, вы
вод о преобладании малых значений угла Р, сделанный в работах [1] и 
[4], не подтверждается.

Если говорить строго, то полученные в разделах 2 и 3 значения углоз 
? являются статистическими оценками, поскольку при их вычислениях
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ЗНАЧЕНИЯ УГЛОВ И ДЛЯ 65 ПСР
Таблица 2

п'ср
Й Й

*2
Й400

МГц
640 
МГц

1600 
МГц

2700 
МГц

400
МГц

640 
МГц

1600 
МГц

2700
МГц

1 2 3 4 5 6.1 7 8 1 9 10

0031-07 2.8 0.4 5.6 2.3 1.6
0301+19 54.7 51.8 11.8 57.4 55.8 13.0 53.2

(53.6) (52.8) (25.1) (50.9) (48.7) (22.5)
0525+21 34.5 46.9 18.4 35.6 48.5 19.2 40.7

(34.0) (46.7) (24.3) (33.0) (45.2) (23.2)
05404-23 21.1 14.2 0.1 34.2 20.6 0.5 17.6
0611+22 45.7 55.4 11.1 58.2 62.3 14.0 50.6

(29.9) (52.1) (20.7) (21.2) (45.5) (15.2)
0628—28 10.7 8.2 10.8 13.8 10.4 13.7 9.9
0740-28 24.2 60.0 19.5 36.0 66.1 22.4 42.1

(28.0) (52.2) (29.1) (14.4) (46.6) (25.0)
0809+74 9.8 13.6 9.8
0818—13 50.6 56.6 50.6

(51.2) (45.3)
0823+26 57.6 59.8

(58.2) (56.0)
0833- 45 12.7 62.5 34.3 69.9 37.6

(5.1) (42.5) (3.4) ^эо.о)

0835-41 60.5 70.3 60.5
(31.4) (30.2)

0940-55 8.4 12.8 8.4
0943+10 21.0 27.8 21.0
09504-08 21.1 6.4 33.3 11.7 13.8
1055—52 14.3 23.2 14.3
1112+50 29.7 36.7 29.7

(30.3) (23.2)
1133+16 67.6 59.6 64.4 • 73.8 65.3 70.6 63.9

(75.2) (55.3) (51.2) (68.7) (49.8) (45.9)
1154-62 19.0 26.5 19.0
1221-63 66.2 61.8 75.0 64.9 64.0

(70.0) (57.4) (61.0) (54.4)
1237+25 73.8 76.1 73.8

(61 ■?) • (59.8)
1240-64 40.2 48.3 40.2

(43.2) (34.7)
1323—62 78.3 80.0 78.3

(67.5) (65.9)
1353-62 25.0 28.4 25.0

(33.2) (28.7)
1426-66 66.8 72.9 66.8

(43.1) (38.6)
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Таблица 2 (продолжение)

1 2 з 4 5 6 7 8 9 10

1449- 64 11.6
(10.0)

37.2
(33.4)

28.2
(4.4)

48.8
(22.8)

24.4

1451-68 31.3
(39.7)

28.7
(35.8)

40.4
(28.6)

34.2
(29.1)

30.0

1508+55 70.7
(16.8)

23.7
(30.3)

76.5 
(15.0)

26.9 
(27.6).

70.7

1530-53 77.3
(63.1)

79.2
(61.3)

77.3

1556-44 51.8
(45.8)

60.8
(37.5)

51.8

1558-50 63.0
(55.2)

57.8
(50.8)

63.0

1557-50 44.8
(44.8)

52.8
(36.8) «

44.8

1642-03 50.7 
(Ո.0)

59.8 
(32.0)

27.9 
(31.0)

63.5
(7.9)

69.7 
(25՝9)

35.6
(22.6)

46.1

1700—32 52.2
(51.2)

* 54.0
(49.4)

52.2

1706-16 60.7
(27.1)

70.3
(22.1)

60.7

1727-47 67.4
(40.1)

72.6
(75.3)

73.4
(35.9)

77.6 
(70.2)

70.0

1742-30 36.4
(33.4)

39.8
(30.3)

36.4

1747-46 49.9
(61.1)

49.4
(49.7)

54.7
(55.6)

55.9 
(43.2).

49.6

1749-28 58.7
(15.3)

31.7
(29.4)

36.0
(47.9)

69.7
(11.9)

40.8
(20.9)

40.2 
(42.6)

40.1

1822—09 7.4 12.4 • 13.6 17.7 9.9
1845-01 2J.8

(37.1)
35.6

(41.4)
26.7 

(29.0)
39.9

(36.6)'
28.7

1857+03 17.0
(37.6)

21.8
(27.6) •

17.0

1900+01 22.8
(24.3)

66.6
(31.7)

29.5, 
(30.8)

32.5 
(14.0)

73.5 
(27-6)

37.6 
(23.0)

- 39.6

1907+02 35.7 27.3 35.7՜
1907+10 41.6

(19.4)
55.3

(12.6) • 41.6

1911-04 23.8 
(29.0)

26.4
(25.8)

1915+13 30.2
(38.6) • 34.9

(32.8)
30.2-

1919+14 44.4
(40.3)

36.4
(47.7)

44.4

1919+21 26.1 
(28-4)

33.8
(20.1)

26.li
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Таблица 2 (окончание)

1 ! 2 3 4 5 6 7 8 9 10

1920+21 65.7
(35.6)

72.8
(31.1)

65.7

1924+16 16.8 27.1 16.8
1929+10 22.9 13.1 2.4 37.0 21.2 4.2 18.0
1933+16 51.4

(19.3)
63.9

(14.0)
51.4

19444-17 0.4
(3.0)

2.1 
(12-3)

0.4

1946+35 26.6
(30.1)

14.5
(26.2)

29.4
(27.0)

15.9
(23.7)

26.6

19524-29 16.2
(34.1)

22.0
(22.6)

16.2

2016+28 42.6
(57.4) • 49.0

(49.3)
42.6

2021+51 46.9
(46.6)

29.8
(34.6)

8.9
(21.3)

55.1
(38.4)

36.8
(25.7)

11.2
(15.8)

38.4

2045-16 57.6
(56.1)

53.6
(53.3)

62.7
(60.4)

20.7
(26.7)

59.0
(54.7)

55.5
(51.4)

64.4
(58.8)

21.8
(25.3)

58.0

21484-63 46.1
(48.7)

51.1
(43.5)

46.1

2154+40 29.7
(36.6)

32.2
(32.3)

29.7

2217+47 69.8 
(П.5)

24.2
(30.6)

76.1 
(Ю.2)

25.9
(28.5)

69.8

2303+30 г 66.8
(35.9)

65.6
(48.2)

74.0
(31.3)

72.5
(42.6)

66.2

2319+60 30.1
(37.9)

33.9
(33.2)

ЗОЛ

2324+60 26.6
(37.3)

31.3
(31.0)

26.6

использовались статистические зависимости 9 (Р). Для какого-либо кон
кретного ПСР реальный угол между осью магнитного диполя и осью вра
щения может отличаться от приведенного в табл. 1—2 значения. Чтобы 
получить более точные оценки Р для данного ПСР, необходимо привле
кать дополнительную информацию, позволяющую избежать использова
ния статистических соотношений;

4. Использование данных о форме профиля. В работах [12—15] для 
определения углов Р и С предложено использовать сравнение наблюдаемо
го профиля импульса с профилем, вычисленным в рамках модели поляр
ной шапки с ускоряющим электрическим полем, постоянным по шапке 
[16] или спадающим к краю ее в соответствии с решением Фоли и др. 
[17]. В этом случае интенсивность зависит от угла по закону [13]:
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^КАП

Рис. 4. Сравнение углов с оценками, полученными в работе [4] (₽КДП

Рве. 5. Распределение вычисленных значений Ра для 63 ПСР..
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7ft »)
^1.3 (0 + т* (&-ат . 

1ч-72(а —ат
1 + 7* («-ат

---------- <f+, (14).

где

-^֊֊ (15).
Зс73

3Р — радиус кривизны силовой линии, ՝>плх = —0е, 0֊е—угловой радиус

полярной шапки, 7 — лоренц-фактор излучающих электронов. Если счи
тать, что наблюдаемая ширина профиля отличается от истинной ширины 
полярной шапки только вследствие нецентрального прохождения луча 
зрения (Р5) по конусу излучения (рис. 1), то можно записать соотноше-
яия

QO = C-p = &։ sina, (16).

(17). 
о cos a

Сравнение наблюдаемого профиля с вычисленным по формуле (14) позво
ляет определить значения а и 7, при которых сумма квадратичных укло
нений этих профилей друг от друга минимальна. Знание угла а дает воз
можность из (16) вычислить (С—Р). Вторым уравнением между углами 
Р и С является уравнение (8). Необходимо подчеркнуть, что непосред
ственное использование уравнения (8) вместо соотношения (9) позволяет 
по наименьшей сумме квадратичных уклонений более точно определить 
углы Р и С, при которых вычисленный ход позиционного угла ф (Ф) наи
лучшим образом согласуется с наблюдаемым. Именно такой подход при
менялся в работах [12—15]. Как следует из [15], половина из 22 ПСР 
имеет углы Р, превышающие 30° (опять нет преобладания малых значений 
Р). В [15] указывалось, что изменение модели электрического поля в за
зоре приводит к заметному изменению определенного этим способом зна
чения Р для средних углов наклона (от 25° до 34° в ПСР 0525 + 21 и от 
48° до 22° в ПСР 1133+16 [12—13]). Поэтому для эффективного ис
пользования описанной в этом разделе методики необходимо уточнение 
наших знаний о структуре магнитосферы. Однако уже сейчас можно сде
лать достаточно уверенные выводы о величине угла Р в целом ряде ПСР,. 
среди которых наибольший интерес представляют ПСР, обладающие ин— 
теримпульсами.
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5. Наклоны осей з пульсарах с интеримпульсами. В табл. 3 приведе- 
яы некоторые данные для ПСР с интеримпульсами. Из этой таблицы сле-

.дует, что у ПСР 0950 + 08, 1055—52, 1822—09 и 1929+10
</Ф

Таблица 3
УГЛЫ НАКЛОНА ДЛЯ ПСР С ИНТЕРЙМПУЛЬСАМИ

№ ПСР Р (с) d<b шах
v (МГц) р’

1 0531+21 0.033 3.9 1664 85
2 i 0823+26 0.531 21.7 1612 85
3 0950+08 : 0.253 1.2 1612 7
4 1055-52 0.197 1. 5 640 9
5 1822 -09 0.769 1.2 640 7
6 1929+10 0.226 1.6 . 1612 8
7 1937+21 0.002 3.1 2380 79
8 0826-34 1.849 1.9 610 <10

Обращаясь к формуле (9), находим, что такой градиент может быть толь
ко у ПСР с sin ? ~ sin (С — Р). Поскольку (С — Р) не должно превышать 
радиус полярной шапки а последний для большей части ПСР — вели
чина малая (~ 10°), то близость значений Р и (С — Р) означает малость 

угла р. Таким образом, в рамках принятой модели из одних поляриза
ционных данных можно сделать вывод о близости оси магнитного диполя 
к оси вращения нейтронной звезды у ряда ПСР. Использование данных 
о виде профиля дает возможность по методике раздела 4 оценить угол Р- 
Соответствующие 'значения приведены в табл. 3. Поляризационные дан
ные из работ [6—11] позволяют сделать вывод о-малости утла Р также 
в ПСР 0540+23, 0031՛—07, 1924+16 и 1944+17. Этим ПСР должно быть 
уделено максимальное внимание при поиске межимпульсного излучения.

Что касается ПСР 1937+21, то для него метддика раздела 4 не дает 
однозначного решения при имеющихся наблюдательных данных. Для оп
ределения угла Р ® этом ПСР может быть использован метод, предложен
ный в работе [18] и связанный с тем обстоятельством, что при наличии 
сведений о ходе позиционного угла по всем долготам (кривая ф (Ф) из
вестна для всех Ф от 0° до 360°) можно оценить углы Р и С по одним поля
ризационным данным. В случае ПСР 1937+21 известен ход позиционного 
угла вблизи главного импульса и интеримпульса [19]. Наилучшее согла
сие с наблюдательными данными получается при Р = 79° и (С — Р) = 22° 
(рис. 6). Если учесть, что уже на поверхности этого ПСР раскрыв конуса
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составляет ՛>։ = 21'.5, то такое расстояние луча зрения от центра конуса 
вполне возможно и согласуется с однокомпонентностью наблюдаемого им

пульса. Таким образом, для этого ПСР Н почти перпендикулярен R.

Рис. 6. Наблюдаемый (крестики) и вычисленный (при ? = 79’ и С — и = 22°) Х°Д 
позиционного угла з ПСР 1937+21.

6. Заключение. 1. В работе получены оценки углов между осью маг
нитного диполя и осью вращения нейтронной звезды для 282 ПСР, пред
ставляющие собой нижние пределы этих углов. Как и следовало ожидать, 
для большей части ПСР эти оценки дают малое значение Р (для 196 ПСР 
? < 20°).

2. Определены статистические значения угла ? для 65 ПСР. Значения 
Р у этих ПСР распределены равномерно в интервале от 0° до 80°.

3. По всей совокупности наблюдательных данных найдены величины 
угла ? для ПСР, имеющих интеримпульсы. Оказалось, что примерно у по
ловины этих ПСР угол Р близок к 90°, а у остальных он мал (< 10°).

4. У 4 ПСР поляризационные данные свидетельствуют о малости уг
ла р. Это позволяет надеяться на обнаружение у них заметного межим
пульсного излучения.

5. Вычисления с использованием поляризационных данных проводи
лись только для тех ПСР, у которых ход позиционного угла вдоль средне
го профиля момотонен. Однако во многих ПСР позиционный угол испыты
вает скачки (ПСР 03294-54, 08344-06, 12374-25 и др.). Это, по-видимо- 
му, означает, что структура магнитного поля в этих ПСР значительно 
сложнее дипольной. Такие случаи в настоящей работе не исследовались. 
Здесь также не рассматривались возможности, связанные с генерацией ра
диоизлучения другими механизмами и в других областях магнитосферы 
7—371
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ПСР (вблизи светового цилиндра и в экваториальных поясах). Все эти 
вопросы выходят за рамки данной статьи и представляют предмет отдель
ных исследований.

Физический институт 
им. П. Н. Лебедева АН СССР

ON THE ANGLES BETWEEN THE AXIS OP MAGNETIC DIPOLE 
AND THE AXIS OF ROTATION OF PULSARS

I. F. MALOV

A critical survey of known methods for the determination of an 
angle (P) between the magnetic field and rotation axis of pulsars is 
giveri. More accurate estimates of this angle are obtained on the basis 
of observed profile widths for 282 pulsais and observed position angles 
for 63 pulsars. Polarization data and structure- of observed profiles gave 
us the possibility to estimate the angle P for pulsars with interpulses: 
5 pulsars have small P(<^10°), for 3 pulsars P~90°. In addition 4 pul
sars with small p and two pulsars with p>80° may have interpulses 
or interpulse radiation.
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В рамках модели двуслойных («астрономический силиката—загрязненный лед)՜ 
цилиндрических пылинок, ориентированных под действием механизма Дэвиса—Грин- 
етейиа, рассчитаны кривые межзвездной линейной поляризации Р (X). Найдено, что 
величина Лшах — длина волны, на которой поляризация достигает максимума, опреде
ляется прежде всего размером пылевых частиц, а отношение Рых/Е. (В—И) в силь
ной мере зависит от степени и направления ориентации пылинок. Значения W — полу
ширины нормированной кривой поляризации слабо меняются при вариациях всех пара
метров задачи.

1. Введение. Как известно, явление межзвездной линейной поляриза
ции связано с линейным дихроизмом межзвездной среды, обусловленным 
присутствием в ней несферических ориентированных пылинок. Зависи
мость степени поляризации от длины волны Р (X), полученная для некото
рых звезд в диапазоне 0.3 4- 2.2 мкм, достаточно хорошо описывается 
эмпирической зависимостью, предложенной Серковским (см., например, 
[1]),

Р(Х)/Рт„ = ехр [֊ А'1п1(ХЯИхА)]. (О

где Ршжж— максимальная степень поляризации, \ui — длина волны, ей 
соответствующая. Величина Ршжж определяется лучевой концентрацией, 
химическим составом, размерами, формой, степенью и направлением ори
ентации пылевых частиц. Отношение PMI к избытку цвета звезды (чаще 
всего к Е (В—V)) используют как характеристику поляризующей способ
ности межзвездной среды в данном направлении. Из анализа наблюдатель
ных данных для нескольких сотен звезд найдено [1], что

Рш«/£(В-7)<97,'. (2)
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Значение лш»х для большинства звезд заключено в пределах от 0.5 до 
0.6 мкм, хотя есть звезды, для которых )гапх « 0.8 мкм. Из наблюдений 
выведено соотношение между 1-тлх и величиной /?и—отношением полного 
поглощения к селективному (7?и~5.6 Атах). Считается, что оба парамет
ра зависят лишь от размера межзвездных пылинок [1, 2]. Коэффициент К, 
являющийся мерой ширины кривой РО), обычно полагался равным 1.15 
[1], либо искался для каждой звезды в отдельности, причем Уилкинг и др. 
[3] нашли, что К==1.7 ^•гаах« Однако в работе [4] было показано, что вид 
зависимости между К и >гаа։ определяется числом и положением фильтров, 
выбранных для измерения Р ('/•). Там же было отмечено, что особенности 
выбора длин волн для измерения Р (/•) мало влияют на точность опреде
ления величины > ш«»| что указывалось и раньше при сравнении данных, 
полученных на различных телескопах [1].

'Помимо (степени межзвездная линейная поляризация характеризуется 
направлением преимущественных колебаний электрического вектора при
ходящего излучения. Считается, что это направление достаточно хорошо 
соответствует направлению компонента межзвездного магнитного поля, 
перпендикулярного лучу зрения, В^. Это подтверждается и данными о 
поляризации синхротронного излучения [5]. Отметим, что связь между 
направлениями линейной поляризации и магнитных полей активно ис
пользуется для выяснения структуры последних (а точнее распределения 
В±, см., например, [6]).

Интерпретация наблюдений межзвездной линейной поляризации про
водилась неоднократно (см. обсуждение в [7, 8]). При этом зависимость 
/’0՝), как правило, .рассчитывалась для модели цилиндрических пылинок, 
хотя были попытки найти изменения величины >.ша։։ используя сфериче
ские частицы (см., например, [9]). В настоящее время наиболее близкой 
к реальности, по^видимому, следует признать модель двуслойных (состоя
щих из ядра и оболочки) частично ориентированных цилиндрических 
частиц, рассмотренную Хонгом и Гринбергом [10] и Ааннестадом и Грин
бергом [11]. Однако в этих работах авторы ограничились лишь единич
ными расчетами, не пытаясь установить детальную связь между наблю
даемыми величинами и параметрами модели.

- Данная работа посвящена обсуждению кривых межзвездной линейной 
поляризацйи и является продолжением работы [12], в которой приведены 
результаты расчетов кривых межзвездного поглощения. В [12] подробно 
описана процедура выбора модели пылинок и ее параметров; технические 
детали расчетов содержатся в работе [13].

2. Основные соотношения. Кратко резюмируем сведения сб использо
ванной нами модели межзвездных пылинок. Рассматривается прохождение 

■ >:*:» .г 
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неполяризованного излучения звезды через газо-пылевое облако, направ
ление магнитного поля в котором составляет угол Q с лучом зрения. Об
лако заполнено двуслойными цилиндрическими пылинками, ориентирован
ными под действием механизма парамагнитной релаксации (механизм Дэ
виса—Гринстейна; ДГ-ориентация). Считается, что ансамбль пылевых 
частиц имеет один и тот же радиус ядра ас и экспоненциальное распреде
ление оболочек по радиусам (а0 — параметр функции распределения)

п(а)~ехр [— 5[(а — ас)/а0]’). (3>

После прохождения через облако, степень линейной поляризации излуче
ния на длине волны >• составляет

Р{1) = Nd<CP)x 100 °/0, (4)

где Nd — лучевая концентрация пыли и < Ср > х — сечение линейной 
поляризации. Скобки означают усреднение по размерам и зсем ориентг- 
циям вращающейся пылинки. Для ансамбля двуслойных цилиндрических 
частиц с неполной ДГ-ориентацией выражение для < Ср ) х записывает
ся следующим образом [13]:

amax «/2 х "/2

< Ср > к = 4е 

Х/(₽, а) п (а)

000 mln

2 sin8 ft sin8 to \
sin8 9 /

2 cos2 <р cos8 6
1 — cos2<p sin8 6

— l^dyd^dfida, (5)

где е = к/а (2£ — длина цилиндрической частицы), аш1п и агаох — ми
нимальное и максимальное значение а; хс = 2"ас/л, х = 2ка/л, т1(Х) и 
тп2 (? )— комплексные показатели преломления вещества ядра и обо
лочки соответственно, "/2 — а — угол между направлением падающего 
излучения и осью цилиндра, 8 — угол раскрыва конуса, который опи

сывает вектор углового момента пылинки / около вектора В; — 
угол вращения, ш — угол прецессии, 8 — угол между направлением 

распространения излучения и вектором _/. Обозначения углов приве
дены, на рис. 1 в [13]; там же даются и связывающие их соотношения. 
Фактор эффективности поляризации для неполяризованного падаю
щего излучения записывается следующим образом: <2р=((2«1 — С?«е)/2> 
где ($& и — факторы эффективности ослабления для двух слу
чаев поляризации падающего излучения [13]. Для механизма ДГ-ори-
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■ентации функция распределения направлений _/ зависит от параметра 
ориентации 5, определяемого величиной 80,

80 = 8.28 10м ” мкм, (6}
пн‘*

где В — напряженность магнитного поля, пн и Тг — концентрация и 
•температура газа, Та — температура пыли. Значения этих величин 
принимались равными средним значениям для диффузных облаков: 
* = 2.5 10՜“, В = 3 мкГс, пн = 1 см-3, Г, = 100 К, Та = 10 К.

Рис. 1. Факторы эффективности линейной поляризации для неполяризованного 
впадающего излучения <2Р = (0«ь— 0«։)/2 *АЯ двуслойных цилиндрических частиц с 
показателями преломления ядра тх= 1.72—0.29/ и оболочки т։ = 1.31—0.01/, хе=0.6 
(1-0=0°, 2-0=30°, 3-а=60о, 4—а=85°).

В качестве вещества ядра мы выбрали «астрономический силикат» 
(астросил), предложенный Дрэйном и Ли [14], а оболочку пылинки счи
тали состоящей из загрязненного льда.

Зависимость факторов эффективности поляризации от х для дву
слойных цилиндров с показателями преломления, характерными для 
астросила и загрязненного льда в области около X = 0.55 мкм, нанесена 
на рис. 1 для хс = 0.6 и различных углов падения излучения а.

3. Результаты расчетов и обсуждение. В рамках рассмотренной выше 
модели мы провели расчеты кривых межзвездной линейной поляризации 
Р(Х) от ближней ультрафиолетовой (УФ) до ближней инфракрасной 
(ИК.) области спектра. По вычисленным кривым (Р (X) определялись зна-
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Ч6НИЯ max и Рт։։ = />('ш»։)։ затем находилась нормированная кривая 
р("> (X՜1) = Р (а-1)/Рш։х и вычислялась полуширина этой кривой, ум
ноженная на /-та,,

֊>■+)• (7)
В формуле (7) л_ < >ш։։ < >+ и Р՛'" 0-Z1) = Р1п) (лТ1) = 0.5. Выбор числа 
узлов при гауссовом интегрировании по а и углам 31 ш и ? в фор
муле (5) проводился з соответствии с рекомендациями, приведенными в 
работе [.13], причем для углов Q С 45° вычисления проводились с шагом 
Ла = 3°. Укажем попутно, что отказ от интегрирования по углу <в, прове
денный в работе [11], существенно искажает форму кривой PQ-). Поэто
му выполненные в [11] расчеты и /тп.х верны лишь для случая полной 
ДГ-ориентации.

На рис. 2 нанесены нормированные кривые межзвездной линейной по
ляризации, рассчитанные нами для угла Q = 90° (магнитное поле пер
пендикулярно лучу зрения). Нетрудно видеть, что максимум кривых 
Р(я) (Х՜1) смещается в красную область спектра с ростом как параметра 
■а0, так и радиуса ядра пылинок ас. В обоих случаях это обусловлено воз
растанием среднего радиуса частиц (см., например, формулу (7) в [12]). 
Рост степени ориентации, увеличивающий вклад в поляризацию частиц 
больших размеров, ведет к аналогичному, но не столь заметному смеще- 
НИЮ в длинноволновую часть спектра (см. рис. 2с). Сделанные выше 
выводы подтверждаются и данными из табл. 1, в которой приведены зна
чения 'та։ для а0 = 0.2 — 0.5 мкм при неполной (1DG) и полной (PDG) 
ДГ-ориентации. Из этой таблицы и из рис. 3, на котором нанесена зависи
мость Ашах от параметра 80, следует, что увеличение степени ориентации 
пылинок во всех случаях сопровождается небольшим ростом Из 
табл. 1 вытекает также, что существует лишь слабая зависимость >ш»х от 
12. Характер этой зависимости можно установить из рассмотрения рис. 1; 
с ростом Q увеличивается вклад частиц с большими значениями а, для 
которых максимум кривых QP(x) смещается в голубую часть спектра при 
фиксированном значении а. Отметим, что значения 'ашжх, приведенные з 
табл. 1, близки к средним наблюдаемым [1], однако для звезд с \м։~ 
~ 0.8 мкм, по-видимому, следует использовать модель с большими сред
ними размерами частиц. Рис. 3 и табл. 1 позволяют также сделать вывод, 
что, например, небольшие изменения ^»։ с галактической долготой, заме
ченные Уайттетом [1'5], можно объяснить, варьируя лишь степень и на
правление ориентации пылинок. При этом, однако, не следует забывать о 
том, что обсуждаемая модель является однооблачной, а присутствие на лу-
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Рис. 2. Нормированные кривые межзвездной поляризации для ансамблей дву
слойных цилиндрических пылинок, (а) ос=0.05 мкм, й0=0.186 мкм, 2=90' (1—а0= 
=0.2 мкм, 2—ао==О.З мкм, 3—а0=0.4 мхи); (Ь) о0=0.3 мкм,' йо=0.186 мкм, 2=90° 
(1—ас=0.03 мкм, 2—ас=0.05 мкм, 3—ас=0.07 мкм);' (с) ав=0.05 мкм, ао=0;3 мкм, 
2=90° (I—йо=О.О19 мкм, 2—йо=О.18б мкм, 3-й0=1.8б мкм).

. Таблица 7
ЗНАЧЕНИЯ Хш։х (В мкм) ДЛЯ ПЫЛИНОК С НЕПОЛНОЙ (IDG, й0 = 0.186 мкм) 
______________________ И ПОЛНОЙ (PDG) ДГ-ОРИЕНТАЦИЕЙ

а0 (мкм) 0.2 0.3 0.4 0.5

2 IDG PDG IDG PDG IDG PDG IDG PDG

30° 0.492 0.811 0.558 0.739 0.646 0.743 — — •
60° 0.451 0.581 0.546 0.615 0.620 0.728 0.711 0.800
90’ 0.452 0.455 0.534 0-566 0.615 0.678 0.704 0.751
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че зрения нескольких облаков с различной ориентацией магнитного поля֊ 
в них может сказаться на наблюдаемых значениях [16].

1дб0

Рис. 3. Длина волны, на которой поляризация достигает максимума, ос = 
=0.05 мкм, о0=0.3 мкм (1-2=30°, 2—2=60°, 3-2=90°).

Форма кривых Р<п> (>֊-1) и их ширина, как видно из рис.. 2а: и 2с, ма
ло меняются при варьировании а0 и оо. Несколько сужается, кривая 
р(") ]) при увеличении ас (рис. 2Ь), но это мало сказывается на вели
чине № из-за увеличения значения /֊та». Рассчитанные нами полуширины 
№ Собраны в табл. 2. Из этой таблицы следует, что в рамках рассматри
ваемой модели меняется слабо, особенно при неполной ДГ-ориентацииг 
поэтому ширина кривой Р ()>), вероятно, несет мало информации о физи
ческих условиях в межзвездной среде. Отметим, что величина № связана 
с параметром К в формуле Серковского (1) соотношением

V = ехр [(1п 2/К)'1*] - ехр [ - (1п 2//Г)1/2]. (8)>

В работе [3] на основе данных об ИК-поляризации 24 звезд получено, что 
0.5 < К <1.4 (или 1.5 < 1^<2.9). Однако часть звезд, изученных в [3],. 
по-видимому, наблюдается сквозь несколько межзвездных облаков. Тогда,, 
как показано в [16], следует ожидать уменьшения величины К, т. е. уши
рения кривой Укажем 7-акже, что величина К из наблюдении 
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определяется очень ненадежно (как правило, с ошибкой — 0.1), что объ
ясняется отсутствием поляризационных наблюдений в ультрафиолете. По
этому разумным представляется нахождение ширины кривой Р^ (л՜1) по 
уровню 0.7 ,а не 0.5. Величину 1₽о.7 можно вычислить по формуле (8), 
заменив 2 на 1/0.7 ~ 1.43.

ЗНАЧЕНИЯ W ДЛЯ ПЫЛИНОК С НЕПОЛНОЙ 
(IDG, г0 = 0.186 мкм) И ПОЛНОЙ (PDG) ДГ-ОРИЕНТАЦИЕЙ

Таблица 2

а0 (мкм) 0.2 0.3 0.4

Q IDG PDG IDG PDG IDG PDG

30° 1.52 2.72 1.53 2.33 1.63 2.05
60° 1.36 1.80 1.44 1.72 1.51 1.79
90՞ 1.26 1.12 1.40 1.27 1.43 1.39

Наиболее многообещающей для определения характеристик магнит
ных полей оказалась зависимость от параметров поляризующей способно
сти межзвездной среды РтЛ1/Е(В— И), поведение которой показано на 
рис. 4—6. При ее оценках мы использовали значение показателя цвета 
Е (В—И) с учетом усреднения в фильтрах [12]. Ход зависимостей 
Ртл*!Е(В—V) с изменением 2 и % (рис. 4, 5) практически целиком 
определяется величиной Ртлх, тогда как Е (В— V) почти не меняется 
при неполной ДГ-ориентации (см. рис. 4 в [12]). Немонотонная за
висимость поляризующей способности от а0 (рис. 6) вызвана измене
ниями избытка цвета Е (В — V), который растет с увеличением а0 
сначала быстрее, а затем медленнее, чем Рш։1. Таким образом, отно
шение Рт,л1Е (В — V) в первую очередь характеризует степень и на
правление ориентации пылинок и в меньшей степени связано с изме
нением их среднего размера. Наблюдательное ограничение на вели
чину поляризующей способности, накладываемое соотношением (2), 
будет выполняться при всех значениях углов 2 для *о~О-8> что с 
учетом (6) при 7’<£ = 10К, Тя = 100 К и х = 2.5 10՜12 соответствует 
неравенству

б<6՛Пн2 мкГс. (9)

Это ограничение всего в два раза превышает среднюю наблюдаемую ве
личину магнитного поля при пн=1 см՜3 [17]. Подобное расхождение 
легко устраняется, если увеличить х всего в 5 раз. Отметим, что в некото
рых случаях можно ожидать возрастания х в 10—100 раз (см. обсуждение
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•в [12]). Рост В и величины % произойдет и когда пылевое облако попадет 
в один из магнитных пузырей, напряженность магнитного поля в которых

Рис. 4. Поляризующая способность межзвездной среды в данном направле
нии, ас=0.05 мам, 80=0.186 мкы (1—ао=0.2 мам, 2—ао=О.З мам, 3—а0=0.4 мам).

может достигать ~ 10 мкГс [18]. Поэтому вывод о несостоятельности ме
ханизма ДГ-ориентации пылинок, по-видимому, преждевременен.

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

а) В рамках модели двуслойных цилиндрических пылинок, состоящих 
из «астрономического силиката» и загрязненного льда, и ориентированных 
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под действием механизма Дэвиса—Гринстейна, рассчитаны кривые меж
звездной линейной поляризации Р(>֊).

1дб0

Рис. 5. То же самое, что на рис. 4 (1 — 2=30°, 2—2=60°, 3—2=90°). Пунк
тиром показано выведенное из наблюдений ограничение Ртлх/Е(В—V) 5 9 °/0. .

б) Изучены зависимости Р (X), ^'хпох ““ длины волны, на которой ПО- 
ляризация достигает максимального значения Ртах, 1Р — ширины, норми
рованной кривой поляризации и отношения Рт^1Е (В— И) от степени 
и направления ориентации пылинок и параметра а0 в функции распределе
ния пылинок по размерам.

в) Установлено, что на изменения величины прежде всего влияют- 
вариации размера пылинок, на Ртлх / Е (В—V)—степени и направления 
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их ориентации, тогда как величина № слабо зависит от всех параметров 
задачи.

Ленинградский государственный 
университет

LIGHT EXTINCTION AND POLARIZATION BY DUST GRAINS 
IN THE INTERSTELLAR MEDIUM: INTERSTELLAR

LINEAR POLARIZATION

N. V. VOSHCHINNIKOV, A. E. IL'IN, V. B. IL'IN

The wavelength dependence of interstellar linear polarization is 
computed for core-mantle (astronomical silicate — dirty ice) cylindrical 
grains with Davies-Greenstein alignment. The effects of variation of 
the grain size, the degree and the direction of grain alignment are 
discussed. It has been found that the wavelength of maximum polari
zation Xm»x is determined mainly by the grain size. Dependence of the 
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ratio Ралг/Е(В— И) on the degree and the direction of grain alignment 
is strong. The width of normalized polarization curve W is only slightly՜ 
sensitive to the parameters.
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Рассматривается полубескоаечная плоская атмосфера, состоящая из произвольного 
числа однородных слоев заданной оптической толщины. Для задачи Милна дан эффек
тивный алгоритм нахождения поля излучения на любых оптических глубинах. Отдель
но подробно изучен случай, когда среда состоит из слоев большой оптической толщи
ны. Найдены соответствующие простые асимптотические формулы.

1. Введение. Настоящая статья является непосредственным продолже
нием [1]. Здесь мы дадим подробный алгоритм решения задачи Милна. 
Кроме того, изучим случай, когда среда состоит из оптически толстых 
однородных слоев.

Ссылки на формулы из [1] будут обозначаться (/, п), где п — номер 
формулы в [1]. Все обозначения оставлены прежними и заново, как пра
вило, не разъясняются.

2. Задача Милна. Пусть задана плоская атмосфера, состоящая из п 
однородных слоев, оптические толщины (/=1, 2, 3,..., п) и свойства 
каждого из которых считаются заданными, причем 'п = оо (см. рис. 1). 
Для принятой модели атмосферы требуется решить как задачу о диффуз
ном отражении, так и задачу Милна (т. е. найти поле излучения, в среде, 
в которой первичные источники нёограниченной мощности удалены на 
бесконечность). Для каждого отдельно взятого слоя считается решенной 
задача о диффузном отражении, т. е. известны функции Ij р, Но) (’ € [О» ■ 
<1; К[-1. +1]; i*o С[0, 1]).

В рассматриваемой многослойной атмосфере решение задачи о диф
фузном отражении проводится так, как ато было изложено во втором раз
деле [1]. В результате мы можем считать известными как функции 
Л.л(-, Р, 1*о)> так и функции рУ|Я(р. Pd>- °;, n( b 11о) (очевидно, что для-
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задачи Милна нам потребуются лишь нулевые азимутальные гармо
ники указанных функций). Приступим к решению поставленной задачи.

Рис. 1. Схема распространения излучения в многослойной атмосфере для задачи 
Милна.

Возьмем полубескоиечный однородный слой со свойствами „и“. Со
гласно В. В. Иванову [2], соответствующим образом нормированное поле 
излучения в такой атмосфере будет определяться формулой

еб[0, оо), р£(-1, +1])
А: т» *

Мп1п (у, р) = (— р) е " — ։„ (— р) е՜ 6 (р) —
1

-2 р, р')/л(֊р')^' . (1)
. • 6

; . . - Ч Ч •



РАССЕЯНИЕ СВЕТА В АТМОСФЕРАХ. II 537

В консервативном же случае (>.„ = 1)

1
+ 2 /Г (х, Р» И + ре՜0 (р) |' (2)

* о

Здесь, как обычно, функция /я (р) есть интенсивность излучения в 
диффузионном режиме для бесконечной атмосферы со свойствами „па, 
к„—соответствующий показатель диффузии, х(я)—первый коэффициент 
в разложении индикатрисы рассеяния Хя (т) в ряд по полиномам Лежанд
ра, а

+ ։
м. = 2^ /Л2(р)р</р. (3)

— 1

Поскольку функция Ц (х, р, рв) считается известной, то известна и 
величина /я (х, р), т. е. интенсивность излучения для однородной ат
мосферы в задаче Милна.

Наложим на слой п слой п — 1 и оптическую глубину х будем 
отсчитывать от верхней границы последнего. Для полученной двух
слойной атмосферы можно легко записать следующие соотношения 
инвариантности (см., например, [3]), (р £ [—1, +1]):

*„-1—1
Л-1, Л (х, Р) = /л-1, л (хл_1։ р) е и 0 (— Р) +

՝ 1
+ 2 ря-1, л (\_!, — р') /я_! (-я_! Р> Р') <*р' (4)

а

(хС[о,

4-1, г. (\_։ 4֊ х, р) = 4 (х, р) + /л-1,л (хя_г, Р) е՜^ 6 (р) 4֊
1

4֊ 2 У /я-1; л (хп_р р') А” (х, р, рЭ </р' (х £ [О, оо))г (5) 

е
где через Л-1, я(х, р) обозначена интенсивность в задаче Милна для 
двухслойной атмосферы. Тогда, как следует из (4) и (5), проблема 
будет полностью решена (без учета нормировки), если мы найдем 
8-371
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граничную интенсивность Л-1, „ (т^, р). Для нее из (4)> (5) и (1) 
имеем следующую систему уравнений (р £ [0, 1]):

1
/—1, п ('„-и I1) = 2 У Л-1, - (■=._։» — Р') Ря_1 (Р. Р') Р'^Р', (б>

о
1

Л-ъ п (•։„_!, — р) = «„ (р) + 2 У Л-1,я (\_р р') р- (р, р') р'г/р', (7)

о

которая должна быть решена численно методом последовательных прибли
жений. Здесь, как обычно, обозначено ил (р) = Л (0, —р)— функция 
выхода (граничная интенсивность в задаче Милна для однородного полу
пространства). В частности, функция выхода для двухслойной атмосферы,, 
как это следует из (4), дается формулой (р£[0, 1])

“я-1,«(Р) = Л-1, «(•։„_!, — р)е Т—]/|Х4-

1
+ 2 У Л-1,. (\_р — р') оп_! (р, р') р'</р'. (8).

о

Подчеркнем, что функцию Л-1, л (ь р) (в частности, и функцию 
ил_1 „ (р)) следует должным образом нормировать. Нормировку мы 
выберем в следующем разделе статьи.

Последовательно продолжая процесс наложения на двухслойную ат
мосферу слоев п — 2, п — 3, ... , /, для атмосферы, состоящей из. 
и — /4-1 слоя, находим (р^[—1, +1]):

ту-т
Л. я(х. Р) = Л. " (хр Р) е И е (— р) +

1
+2р/,-(>-р')4(^-ь-р, р')</р< (^[0,^]), (9>

о

Л, - (ТУ + Ь р) = Л+1. - (■։» р) + Л. « (хр р)е“’/|л 9 (р) +
1

+ 2 р/, п (т., Р') Л+1, я (Т, Р, р') (г е [0, ОО)). (10}

о
Граничная интенсивность /у, я (т, р) определяется системой уравнений. 
(р€[о, 1])
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1
4. - (V и) = 2 у 4, п (4» — р') Ру (р, р') р'</р', (11}

О
1

4. »(4» — р) = и/+։, „ (р) + 2 | 4. л (’Р р') ру+։> „ (р, р') р'</р', (12>

~ о • ’
примем »

, 1
— ■'у/Р С

и/. л (н) = 4." (ту> ~ >*)е + 2 " '<4’ ~ 4 И ։*/</|?- П3)
о

Итак, решение поставленной задачи дается рекуррентной системой 
формул (10), (12) и (13) и соотношений (9) и (11), в которых следует 
положить / = 1. Начальные условия использования указанных рекуррент 
следующие: „ (т, р, р0) — /„ (т, р, р0); я (т, р) = /„ (т, р); ря> л (р, Рв)=в
= р“(р, р,). Должны также выполняться следующие интегральные 
соотношения, которые можно использовать как контрольные:

+1 1
Г 4(4-» — р') 4, я Ьр р', р) р'</р' = р [4(4. — р') °у(р> р') р'^р' =

-1 о
1

= У 4+1, „ (р') 4. - (V р'» р) р'</р' -

1
— е Ху/,Лу4.-(4. Р/)Ру+1,Л(Р/։ Р) Р/^Р/- (14>

е

Они могут быть получены из формул (11), (12), и (1.14), (1.15).
Найдем еще асимптотическую формулу для интенсивности излучения 

в глубоких слоях слоя „пи. В этом случае для задачи о диффузном отра
жении при (*с — тр 1, где

= 54 (15)

имеем

4“ (’. Р. Р.) = 4 (Р) е՜*-(Т՜^ 64. - №. (16)
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Функция £/;, п(Р։) находится с помощью следующего рекуррентного 
соотношения ( у = л — 1, л — 2, ... , 1):

1
и1։ „ (Ио) = П (Ио) е-Ту/г։+ 2 У п (Ю 4 „ К, !>») (17)

о

при начальном условии (/«..»(Но) = и, ((^) н0. Соотношения (16) и (17) 
легко установить с помощью формулы (1.13) и известной асимптотики 
(т »1) (см., например, [4], гл. II, § 4)

—1с
/“'(’, 1Ь Но) = ։„(н)ия(1‘о) е Но- (18)

Что же касается задачи Милна, то соответствующая асимптотическая 
формула имеет вид:

М„1"п (т, н) = »„ (— И) е я< у) — 1Л (и) е '* ЛГл „. (19)

Для величины Н;, „ имеет место следующее рекуррентное соотношение:
1

я=щ+1, „ - 2МЯру,«(у н') г//+1. - (нЭ (20)

о

при начальном условии

1
л/я. „ = М. = 2 и„ (н) ։„ (— н) Н<И‘- (21)

о
Формулы (19) и (20) легко находятся с помощью (10), (16) и известно
го [5] асимптотического выражения для однородного слоя (т 1)

к т —к х
Мп1? (т, Н) = «. (֊ н) е Л -(н) е * (22)

Из (16), (17), (19) и (20) видно, что как в задаче о диффузном отра
жении, так и в задаче Милна, для расчета Поля излучения на больших 
оптических глубинах слоя „л“ достаточно найти интенсивность излучения 
лишь на границах раздела слоев. К тому же структура соответствующих 
■асимптотик остается такой же, как и для однородного слоя (ср. формулы 
(16) и (18), а также (19) и (22)).

3. Нормировка решения. Полученное решение задачи Милна должно 
быть соответствующим образом нормировано. Для этого поступил: соглас
но способу нормировки, выбранному нами ранее [6, 7] в общем случае не
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однородной атмосферы, оптические свойства которой произвольным обра
зом зависят от глубины.

Дополним рассматриваемое нами многослойное полупространство 
до полного четным образом (т. е. так, что оптические свойства в нем 
будут удовлетворять соотношениям X (т) = X (— т) и X (у, т) = X (7, —т); 
см. рис. 2). Обозначим интенсивность излучения в построенной таким

Рис. 2. Схема расположения слоев в многослойной бесконечной среде. Источники 
расположены на минус бесконечности. Свойства слоев симметричны относительно на
чала координат.

образом многослойной бесконечной атмосфере через Л’ГчСч н)[н€ 
С1-1, +1]. + оо)]. Очевидно, что функция /17- (0, р) удов
летворяет следующей системе уравнений [7] (р £ [0, 1]):

• 1
/17- (О, р) = Mi. . ujt „ (р) + 2 J Р1 „ (р', р) /17- (0, -р') p'dp', (23> 

О
1

/17- (0, - Р) = 2 J Pj> „ (р', р) /17я (0, р') p'dp', (24>

о

где 
+ 1

Л/1,- = 2 [ [/17-(0, p)]spdp, (25>

— 1 
а сама интенсивность излучения нормирована согласно условию 

+ 1
4 [ ю</р=1. (2б>
“ я/ -1

Что же касается функции выхода, то должно выполняться условие нор
мировки [6]:

1
2 J “1, - (н)А7- (0, р) pdp = 1. (27)

О
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Эту нормировку следует учесть на всех оптических глубинах, т, е. интен
сивность излучения должна быть домножена на соответствующий мно
житель.

Итак, для решения задачи Милна в многослойной атмосфере следует:

1. Решить задачу о диффузном отражении для выбранного набора 
оптических глубин (см. [1], раздел 2 и пункт А раздела 3).

2. Используя соотношения (9)—(12), последовательно для всех зна
чений j ет j = п — 1 до j = 1 вычислить интенсивность излучения на 
этих же глубинах (обе задачи на ЭВМ целесообразно решать одновре
менно).

3. Методом итераций решить систему уравнений (23) и (24) при уче
те нормировок (26) и (27). Найденную с помощью (27) нормировку функ
ции выхода Uj „ (р) учесть на всех оптических глубинах.* I

4. Оптически толстые слои. Задача о диффузном отражении. Будем 
считать, что оптические толщины слоев (/=1/2,3,..., п—1). Этот, 
значительно упрощающий проблему случай, для задачи о диффузном от
ражении был ■подробно изучен в работах Т. А. Гермогеновой и Н. В. Ко
новалова [8] и В. В. Иванова [9].

Следуя [8, 9], предположим, что нами решена задача о нахождении 
граничной интенсивности излучения ij у+1 (р) для двух смежных полу
пространств. Иными словами, решены системы уравнений

1
ij. J+i М = (р) +2 J р; (Р, Pz) ijt /+1 (— р') p'rfp', (28)

О
1

0,7+1 (— Р) = 2 J P”+i (Р> Р') 0, у+1 (р') P'dp' (29)

о

и, следовательно, найдены как функции ;+1 (11), так и функции 
0^1, 7 (р)՛ Имеют место следующие асимптотические (ту. 1) формулы 
((см., например, [4], гл. III, § 3):

Р" (Р» Ра) = ?7 (Р. Ро) ~ Uj (р) Uj (Ро) rf (30)

’"(Р. Ра) = ыу(р)ыу(р.)0» (31)

где факторы отражения гу- и пропускания tj света оптически толстым 
слоем атмосферы определяются соотношениями
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й . ' (м>

Согласно [8, 9] асимптотическое выражение для граничной интенсив- 
ьости излучения в задаче о диффузном отражении /°,*л (tj, р, Ро) следует 
искать в виде

7", (> I1. 11о) = [ал „ ». Л1 (l1) - сл „ iJ+1֊ } (— р)] иу (р0) р0. (33)

причем

Р"„ (P. 1«а) = Ру (р, Ро) — оу (P) uj (Ро) Ъ. -> (34)

(Р, Ро) = «я (P) Uj (Ро) Tj, л. (35)

Величины ау я, су „, а также факторы отражения Rj, „ и пропускания 
Ту, „ света многослойной средой подлежат определению. С помощью 

формул, приведенных во 2-ом разделе настоящей работы [1], а также 
(28)—(31) и (33), (34), нетрудно получить, что

______________ (1 + » Р/4-1. у) 0_________
л " (1 + ryP/,/+i)(l + Æy+i,„pHJ,y) — гуЯу+։,„а* ;+1

_ ^Ж. " а/, /4-1
сл«-1+/гу+1.Л₽у+1>уа/.

где

I
а/, у+1 = «у+։, ] = 2 j ։у+1. j (р) Uj (р) prfp, 

о

Ч, I1^-

Величины а, и РУ, У+1 уже считаются известными. Что же касается 
фактора пропускания Rj, п, то для его нахождения получаем следую
щую рекуррентную формулу:

(36)

(37)

(38)

(39)
1

Рл Ж = 2 J 
о
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с начальным условием /?■, я — гя. Заметим, что с помощью (40) фор
мулу (35) можно заметно упростить. В результате оказывается, что

ал- = <гЛ." + С-^7։’ («)
т. е. коэффициент а,- Л непосредственно выражается только через факторы 
отражения и пропускания. С помощью формул (30), (33), (35)—(39) и 
(1.17) нетрудно получить:

— с
Т},я = 1яТЬя = (я — (42)

>-/ л/+։, ■

Заметим, что относительный фактор пропускания света Т), я (эта ве
личина неоднократно будет нам встречаться ниже) отличается от 
нуля даже в том случае, если тя -» со, т. е. /„ -» 0 и Ту, „ 0.

Итак, в задаче о диффузном отражении для слоя, состоящего из одно
родных слоев большой оптической толщины, граничная интенсивность из
лучения будет определяться формулой (33), где коэффициенты ау я и су я 
находятся с помощью соотношений (36) и (37) или же (37) и (41). Фак
торы отражения и пропускания света даются соответственно выражениями 
(40) и (42).

5. Оптически толстые слои. Задача Милна. В этом случае при 
^»1, р€[-1, +1]

4" (хр н) = [ --7~?рл 1+1 Ъ+1, / н) ֊у+1 (н)1лл я, (43) 

где

= («) 
. гУ+1 **/+։."

В справедливости формулы (43) можно убедиться, подставив ее в исход
ные соотношения (11) и (12) и воспользовавшись (28)—>(30), (34), (36)— 
(39). Подстановка (43) в (13) дает

М = '7՜ иА^> <45>

откуда следует, что (ЯА„, п/гя = 1. С помощью этого условия вместо 
(44) окончательно находим

(46)
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Таким образом

• «л . М = (и). (46а)՛

Формула (43) вместе с (9) и (10) и известными [2] асимптотиками 
для интенсивности излучения в однородном оптически толстом слое 
позволяет в явном виде выразить /“«(", р) (т£[0, со)) через функции 
77 ("■ Р> Ро)- При этом следует также знать вспомогательные величины 
։?. я։(^’ (/+1, / (։*) и “/(։*)» которые зависят только от одной угловой, 
переменной (/ = 1, 2, 3, ... , л — 1). Получающиеся окончательные вы
ражения довольно громоздки и мы их приводить не будем.

Заслуживает внимания случай, когда во всех (или некоторых смеж
ных) слоях атмосферы Х.->- 1. Соответствующий предельный переход мо
жет быть осуществлен с помощью асимптотических формул, приведенных 
В [8, 9].

Теперь нам осталось лишь должным образом нормировать получен
ные соотношения. Для этого следует найти интенсивность излучения 
/£ • (0> Р) на границах двух смежных многослойных полупространств, ко
торая удовлетворяет системе уравнений (23) и (24). Нетрудно убедиться,, 
что в рассматриваемом случае оптически толстых слоев

лгло, р) = ^7*^-- л/ <46б>Мг— (1 — Я։, я Мг— (1 —Лу я .

причем

(1_ л/ \1-“֊^*«,- )«х(н), (47>

ЛЛ.я^Л^ лл-п-^^.я' (48>

Заметим, что формула (46б) не изменит свой вид, если лишь слой «1» бу
дет иметь большую, а остальные слои — 2, 3,..., л—1—произвольные оп
тические толщины. Если полупространство однородно, то /?։, я= 0, и фор.- 
мулы (46б)—(48) дают стандартный результат.

Итак, нормированная выбранным образом функция выхода для мно
гослойной среды дается формулой (47), где величина /?1, я находится с по
мощью рекуррентного соотношения (40). В свою очередь, без соответ
ствующей нормировки мы имеем выражение (46а) (в котором нужно по
ложить у= 1). Следовательно, нормировочный множитель См, на кото
рый надо умножить найденные значения интенсивности излучения в за
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даче Милна для атмосферы, состоящей из слоев большой оптической тол
щины, оказывается равным

См = (1 - 1'^Nl №. Л ) Л7„. (49)
\ Mi /

Величина эта имеет простой физический смысл. Представим себе, 
что среда у нас однородная и имеет свойства „1“. Тогда R\, ,sQ, 

•■tij J+1 = Mi՜1; /+1 = ?/+։, /*= ^Mi՜1 и из (42) с помощью (32), (36) и
(37) находим, что Т\, „ = е՜*1՜, где т* есть оптическая толщина слоев, 

.лежащих над слоем п (см. формулу (15)). Следовательно, См = ek'x . 
Как известно [2], в задаче Милна для однородной атмосферы удаление 

■с ее поверхности слоя толщины х* увеличивает интенсивность излучения 
на всех глубинах в е 1Т раз. Здесь же мы прибавляли к исходному 

<слою „1“ слой толщины т*, т. е. уменьшали интенсивность излучения 
в е՜*1’ раз. Поэтому-то соответствующий нормировочный множитель 
у нас оказался равным е

В случае многослойной атмосферы множитель См мы могли бы учесть 
на самом начальном этапе решения задачи, введя его в уравнение (1) (для 
этого, конечно, предварительно необходимо было бы найти №. „ и 71, „). 

.В результате, например, первое слагаемое в правой части уравнения (7) у 
нас было бы не ип (|‘), а Сми„М- Тогда после завершения решения за
дачи Милна мы получили бы уже нормированный результат. Из сказан
ного следует, что величина См есть то число раз, в которое увеличивается 
на всех оптических глубинах интенсивность излучения (для фиксирован
ного р) в многослойной задаче Милна при удалении с поверхности атмо
сферы (п—1)-го оптически толстого слоя.

Нетрудно получить и более общий результат. При удалении с по
верхности j оптически толстых слоев (/= 1, 2, 3,..., п—1) соответствую
щее возрастание интенсивности будет определяться величиной

•Очевидно, что См-1> = С«.
Если все слои атмосферы оптически толстые, то заметно упростятся 

также и формулы (16) и (19), определяющие интенсивность излучения на 
больших глубинах слоя „пи соответственно в задачах о диффузном отра
жении и Милна.

Именно, подставляя в (17) величину (33) и учитывая (36)—(39); по
лучим
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л (Ро) ~ ыу С։*о) ^7,«։*«• • (51)

'Следовательно, при (т — "’) 1» "}^>1

-*я(М/> -
4 л (•=> Ь 11о) = 1п (и) (Но) е Ро Г/. - (52)

В свою очередь, подстановка (43) и (51) в (20) дает

^"-=^у"։,я-М.7у+1,я//.я, (53)

где ’•

, _ __________ (1 + гЛ /Ч1)Р/+1./-гу«;,/Ч1_________
Л ’ (1 + О ₽л ж) (1 + А?у+։> пр7+։> 7) - г. Я/+։, „ д’ >+1 ’

■причем, как следует из (46), Тп> „ = 1.
Из (53) окончательно находим

(55)
? <-/

Таким образом, без учета нормировки (49) интенсивность излучения 
в задаче Милна на больших глубинах слоя „пи определяется формулами 
(19) и (55) (в которых следует положить /= 1). В частности, если среда 
однородная и имеет свойства слоя л, то из (54) и (32) получаем

/у,я=֊^(1-е-2А:'1Ч (56)

_  _ £ к
Поскольку Ту, я = е я յ и Сщ = е " , то формулы (55) и (19) дают 
нам требуемый результат, т. е. выражение (22).

6. Заключение. Итак, рассматривая многослойную плоскую атмосфе
ру, мы получили алгоритм решения двух основных проблем: задачи о диф
фузном отражении и задачи Милна. Для полного же решения проблемы 
рассеяния монохроматического излучения в многослойной среде следует 
еще изучить вопрос о вычислении функции Грина, что позволит произво
дить расчет поля излучения в атмосфере при произвольных заданных 
внутренних источниках. Этому мы намерены посвятить отдельную работу.

Кроме того, возможны и другие обобщения. Важно, например, полу
ченные результаты обобщить на случай переноса поляризованного излу
чения, а также рассеяния света с перераспределением по частотам. Первую 
из указанных задач мы также намерены рассмотреть в ближайшее время.

Главная астрономическая 
обсерватория АН УССР



548 Э. Г. ЯНОВИЦКИЙ

LIGHT SCATTERING IN MULTILAYER ATMOSPHERES.
II. THE MILNE PROBLEM

E. G. YANOVITSKIJ

A plane semi-infinite atmosphere consisting of an arbitrary number 
of homogeneous layers with known optical thicknesses is considered. 
The effective algorithm of radiative field determination for the Milne- 
problem is given. The case of layers of large optical thickness is stu
died in detail. Simple asymptotic formulae are found for the case.
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Рассмотрена задача переноса излучения в бесконечной трехмерной стохастической 
среде, когда вероятность X выживания кванта при элементарном акте рассеяния яв
ляется статистически однородным, изотропным гауссовым полем с экспоненциальной 
корреляционной функцией. При решении применяется метод диаграммной техники. В 
приближении Бурре найдены первый момент функции источников и среднее число рас
сеяний кванта. Ках частный случай рассмотрено сильно коррелированное поле.

1. Введение. Теория переноса излучения в однородных средах к на
стоящему времени достаточно хорошо разработана. Менее полно разрабо
тана теория переноса излучения в неоднородных средах, что отчасти объ
ясняется большой сложностью соответствующих задач (см., например, 
Ц-4]).

Определенный интерес представляют также задачи переноса излуче
ния в случайно-неоднородных средах. В реальных астрофизических объек
тах статистические флуктуации температуры, концентрации атомов и сво
бодных электронов и т. д. могут привести к случайным изменениям пара
метров, определяющих локальные оптические свойства среды — коэффи
циентов поглощения и рассеяния, ширины спектральной линии и т. д. 
Другой причиной случайных изменений локальных оптических свойств 
среды могут служить турбулентные движения в атмосферах звезд и пла
нет. Ясно, что флуктуации оптических параметров могут играть существен
ную роль в процессе формирования поля излучения в среде.

Впервые задачи переноса излучения в стохастических средах в астро
физическом приложении были рассмотрены в работах [5—6]. В этих ра
ботах предполагалось, что случайным изменениям подвергается вероят
ность X выживания кванта при элементарном акте рассеяния. Такая си
туация может возникнуть при рассмотрении задачи переноса излучения 
в спектральной линии: пусть концентрация резонансных атомов л по
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стоянна (или в общем случае детерминированная функция), а концентра
ция свободных электронов п։ или электронная температура Т, являются 
случайными функциями координат или времени. В случае двухуровенных 
атомов, при пренебрежении рассеянием на свободных электронах, для X 
получается следующее выражение (см., например, [7]):

у _-^21.
И21+ п.аг1(Т.)

Из приведенного выражения X следует, что если п. или Т, являются слу
чайными функциями, то таковой будет и X. В рассматриваемом случае, так 
как коэффициент поглощения в линии <*■ — кп считается постоянным, оп
тическая глубина точки будет детерминированной величиной, следова
тельно, уравнение переноса будет содержать один флуктуирующий пара
метр X.

В работе [8] рассмотрена задача переноса излучения при предполо
жении, что коэффициент поглощения и коэффициент рассеяния являются 
случайными функциями. Но при таких предположениях задачу удается 
решить методом малых возмущений, причем в малоугловом приближении 
теории переноса.

Достаточно эффективным, в некоторых случаях, приближенным мето
дом решения задачи вышеуказанного типа может оказаться заимствован
ный из квантовой теории поля метод диаграммной техники [9, 10]. Ранее 
метод диаграммной техники был применен к задачам распространения 
электромагнитных волн в случайно-неоднородных средах, когда диэлек
трическая проницаемость среды является случайным полем (см., напри
мер, [11—13]). '

В данной статье рассматривается задача точечного источника в беско
нечной среде при предположении, что вероятность Л выживания кванта 
является случайным полем. Основная цель работы — нахождение первого 
момента функции источника в приближении Бурре.

Поскольку учет стохастичности среды существенно усложняет задачи 
переноса, целесообразно в качестве первого шага рассмотреть модельную 
задачу монохроматического рассеяния. Как известно, теория монохромати
ческого рассеяния в некоторых случаях дает качественное объяснение об
разования спектров небесных тел, в частности спектров наружных слоев 
звезд, туманностей, межзвездной среды и т. д. Полученные ниже резуль
таты можно применить к расчету интенсивностей линий Иа I, Са II, Ме II 
и т. д. Следует отметить, что учет перераспределения излучения по часто
там внутри спектральной линии или анизотропности рассеяния не приво
дит к принципиальному усложнению задачи.
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2. Общая постановка задачи, метод диаграммной техники. Пусть то- 

чечный источник света расположен в точке с радиусом-вектором г беско
нечной, случайно-неоднородной среды (г — измеряется в единицах опти.-- 

ческой толщины). Функция источников S). (г, г0) удовлетворяет следую
щему уравнению [7]:

, 5л (г, г0) = А (г, r0) + [ К 1г, г') к (г') S). (г', г0) сРг' (1)>
J

(конкретный вид К (г, г0) приводится ниже).

В уравнении (1) под 1(г) подразумевается одна из реализаций слу-- 

чайного поля -Л֊ (г), относительно которого предполагается, что:

а) А (г) является однородным изотропным полем с экспоненциаль
ной корреляционной функцией:

#>. (Г1։ Г2) = В, ( I г, - г, I) = < ИгГ) х (7г) > = о?«4"'1՜'* 1 , (2)..

где ). (г)=л(г)—л0 флуктуационная часть случайного поля А (г); 
—

>о = ( X ) — const — среднее значение А (г), Z=p —радиус корреляции..

б) Случайное поле Л (г) является гауссовым.
Перепишем уравнение (1) в операторном виде:

Sx=K + ^XSx> (3)>

где А — интегральный оператор с ядром К:

(A/)(7)=Ja(7, Н/Р>^г'-

Подставляя в (3) Х(г) = л0 -j- К ( г), после очевидных преобразований 
получим:

5х = (Z-X0A)-1A+(7-10A)-1KX5m. (4)

где I — единичный оператор.
Обозначив через решение уравнения

50 = А+).0£$в, (5).



֊552 Р. С. ВАРДАНЯН

относительно 5л получим следующее уравнение:

5л=50+5Д. (6)

Здесь 5, — интегральный оператор с ядром 50 (гр г։).
Представим решение (6) в виде суммы ряда Неймана:

5* = 50 + 5(/50 4֊ 5аХ5о>.50 + •••• (7)

При усреднении (7) по ансамблю реализаций случайного поля Л (г) долж- 

ны учесть, что вследствие того, что поле Л (г) гауссовское, все нечетные 

моменты X равны нулю, т. е.

<чг1)ч;։)..Г(;2я_1)>=о,
а четные моменты выражаются через сумму произведений всевозможных 
парных корреляционных функций (см., например, [И]):

< > — как обычно, означает усреднение по ансамблю реализаций Л (г). 
.Усредняя (7) с учетом вышесказанного, получим:

5(г, г0) = < 5х > =5։(г, г։) +

+ У 50 (г, Гл) 50 (гл, г։) 50 (г։, гв) Вх (Гл, г։) г/’гл^’г, +... . (8)

Для наглядного представления структуры ряда (8) воспользуемся диа
граммной техникой [11՛—13]. Представим «свободную» функцию 5, 
оплошной линией

5в (г, г0) < — > - 
г г,

а функцию 5 (г, г0)—жирной сплошной линией

5 (г, г0) < — > _ 
г г*

'Корреляционную функцию Вх(г1։ г։) изобразим пунктирной линией 

Д(гц Гл) -------
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Тогда (8) можно представить в виде следующего диаграммного ряда:

Любая диаграмма этого ряда состоит из свободных концевых линий 50 и 
четного•числа внутренних точек пересечения сплошных и пунктирных ли
ний, причем по координатам внутренних точек проводится интегрирование. 
Сгруппировав члены ряда (9), можно получить следующее уравнение Дай
сона [11—13]:

5=50 + 50С5, . (10)

(г, Го) = 50 (г, г0) + у у So (г, г\) <2 (гх, г։) 5 (г8, Г0) сРг^Г,.

Здесь массовый оператор <2 — сумма всех сильно-связанных диаграмм без 
свободных концевых линий:

<2 =

(И)
В случае бесконечной среды функция 50(г, г0) зависит от модуля разности 
аргументов; следовательно, этим свойством обладает и массовый оператор: 

<2(^1» гг) = (2(|Г1 —га| >. Тогда уравнение Дайсона (10) можно решить 

методом фурье-преобразования. Обозначив через $0(1с), 5 (1с), <2(1с) 

фурье-образы функций 50(г), 3(г), <2 (г) соответственно, из (10) по
лучим:

ад - —^к\_ ~ • (12)

1-ЗД0(*)
9-371
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Совершив обратное преобразование Фурье, получим для 5(г):

5{г) - 5( | г |) = 5(г) = — -֊е--_ -• ■ =
<2‘-) Л 8о\к) — <2 (/с)

. ОО
1 4՜ С ■ к зт кг ' ,,

(2к)’ г )8^(к)-СЦк)
. о

(13)

При получении последнего выражения для 5 (г) учтено то обстоятельство^ 

что 30(к) и (2 (к) зависят от модуля вектора к (к = |£|). Уравнение 
Дайсона (10) не является замкнутым уравнением в том смысле, что вхо

дящее в (10) ядро массового оператора (2 не задается в замкнутом виде, 
а представляется рядом (11). Тем не менее, уравнение Дайсона обладает 
некоторым преимуществом относительно исходного уравнения (8). Дей
ствительно, если в (11) ограничиться лишь одним членом ряда <2, то по
лученное в этом приближении из (10) решение будет соответствовать сум
ме некоторой подпоследовательности из (8). Рассмотрим более подробно 
приближение Бурре, когда Q приближенно заменяется первым членом ря
да (11):

/ \
(2~ (2г = 80В). <֊ > Л--------------1 . (14).

Обозначим через = ьтгУ2>О<11,<У*<> решение уравнения Дай

сона в этом приближении: 

__ ____
ПУП = н_____С__ ;___ГУИД

51=50+50ад. ’ (15>

Из (15) следует, что 5! является суммой ряда

(16)-
Последнее представление 5Х и объясняет смысл приближения Бурре (что. 
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обычно делается в литературе). Но может оказаться полезным и другое 
истолкование приближения Бурре. Итерируя (6), получим:

5>. = 50 + 5>Х50 + . (17).

Усредняя (17), можно убедиться, что приближение Бурре соответствует 
замене:

< Х50 > • < 5х > , (18).
>

т. е. некоторому приближенному расщеплению среднего от произведения 
типа

<Х.к..Л5х>.

Если известно решение (15), то в следующем приближении для <2 уже՜ 
можно взять сумму некоторой подпоследовательности, получающейся за
меной в любом члене ряда (2 свободной функции через 6^, например

Следовательно, диаграммная техника дает возможность выделить из (8) 
подпоследовательности топологически-схожих диаграмм и просуммировать 
их. Далее, путем замены свободных функций So в диаграммах (11) функ
цией предыдущего приближения, удается просуммировать новые подпосле
довательности диаграмм, что, несомненно, приводит к лучшему приближе
нию, чем приближение, полученное из (8) путем вычислений нескольких 
первых членов.

3. Т рехмерная среда. Функция К в случае трехмерной среды сле
дующая:

а'(г) = вд = Алг; . (;| = г.
4к г2

Совершив преобразование Фурье в (5), получим: , .

$(*) ~ (19>
к — Ло arc tg к

Фурье-образ функции Qx(r) = *$о(г) В\ (г) является сверткой фурье- 
образов 50 и В\: " л
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Qx A = Qx W = -֊- f А (11 - х |) 50 (X) rf>z = 
(2«)aJ

a’-L C ___ 1-------- di
nk J ₽s+(i-՜/-)2 X֊).oarctgZ 

-- ЭО
(20)

Подстановка (19) и (20) в (13) приводит к следующему выражению для 
5, (г):

о / \ 1 С _________________________________________________
\г) /о \з ■ । 00

' к* 1Г _ж к—>oarc tg к з2? Г 7. arctg ZcfZ
arc tg к кх J [?2+ (к — 7.)2] [X — arc tg X)

-- ОО

(21)
В теории переноса излучения решение 'задачи точечного источника я 

бесконечной трехмерной среде сводится к решению вспомогательной «од
номерной» задачи путем введения функции одной переменной Ф (г) (см., 
например, [7]):

ОО ОО
У у 5 (г) <1х4у = 2к у г5(г) Лг;

—оо |«|
1 4Ф(г) (22^

2кг dr

Переход к функции Ф (х) в исходном уравнении (1) не возможен из-за на-

линия множителя X (г) под интегралом, а в уравнении Дайсона (10) та
кой переход возможен и, естественно, приводит окончательно к выражению 
421) для £(г).

Выражение (& (к) можно преобразовать к другому виду, если вычис
лить интеграл в правой части (20) с помощью теории вычетов с учетом 
того, что подынтегральная функция имеет точку ветвления на верхней по
луплоскости комплексной переменной. Не останавливаясь на подробностях 
вычислений, приведем лишь конечный результат:

Ql(k) = a* А.
P + («W *։ + (у-ЬР)’1

(23)

~ , 1
-ЭДвСЬ ла — -----

а
da* > а а является положительным корнем уравнения
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к1и1±^
2а 1 — а

= 1.

Оператор 7?), определяется следующим образом:

Л I \ 2у у—1/ \2у/]
1

Выражение (23) можно получить непосредственным фурье-преобразова- 
нием (14), если воспользоваться полученным ранее явным видом функции

*$о(г) (см., например, [7]). Отметим, что функция 50(г) в данном тексте 
отличается от аналогичной функции в цитированной выше литературе мно
жителем Х„, что непосредственно следует из уравнения (5) для "5о(г).

Полученное выше выражение (21) для подлежит тщательному ана
лизу, но в данной статье мы этим заниматься не будем. Ниже мы подроб
нее рассмотрим один предельный случай, а именно, случай сильной корре
ляции, когда ₽ —»-0. В этом предельном случае из (21) получим:

1 Г к (к — Хо аге tg к) аге tg ке,1'г 
(2к)2гг 3 [4 — ).oarctg^]^ — [аап^4]2 (25}

Подынтегральная функция имеет полюсы, в точках гг 2 = /а± верхней 
полуплоскости комплексной переменной г = к + 1у, где а± — положи
тельные корни уравнений

■£Мп^ = 1; ).± = Х0±а. (2б>
да 1 — а

Учитывая далее, что г = г является точкой ветвления для подынтеграль
ной функции, после стандартных вычислений получим:

•Мг) = Л( е~ЧГ + —|е~а-Г+ [/?1(у)е-г’^1. (27>
8"г ( ак-1 )

1

Здесь

• /'։ + у1„гс11+/^у2_Ь4^1+/л_\
л,(9)= 4г. 1т ' 2У »+1 2у/\2у у + 1 2у/ .

* (1+ У- + ,-^У
X У +1 2у / \ 2у у + 1 2у)

(28>
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4. Среднее число рассеяний. В теории переноса излучения определен
ный интерес представляет среднее число рассеяний, испытываемых кван
том. Обозначим через No и N среднее число рассеяний, соответственно в 
однородной и стохастической средах. No и N определяются следующими 
формулами:

Nq = ро Й d3r (г) cPr = J 50 (7) cP г,

_ г , 1Г - г - (29)
N = 5(f) <Рг К(г) сРг = 5(f) сРг.

Как видно из определения (29), Na и N совпадают со значениями 

фурье-образов соответственно 50(f) и 5(f) в точке к = 0:

^ = •5(0) = ֊•
5(0) ‘ N т

JV = 5(0) =---------------------------------------
1-5(0) Q(0) 1֊N0Q(Q)

В приближении Бурре для 7V~ Nt получим:

м=
1-с։А_Г(;о)М

(31)

где

ОО
____ are tg к dk_______  

(кг + ₽*)* (к— arc tg к) .

В частности, при сильной корреляции, т. е. при р-*--0 из (20) и (30) по-
лучим:

. (32)

Автор выражает благодарность и искреннюю признательность профес
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A POINT SOURCE IN AN INFINITE 
STOCHASTIC MEDIUM

R. S. VARDANIAN

The paper considers the radiation transfer problem in an infinite 
■three-dimensional field when the quantum survival probability X in the 
case of- an elementary act of scattering is presented by a statistically 
homogeneous and isotropic Gaussian field with an exponential correlation 
function. The diagram method is applied to the solution. The first mo
ment of the source function and the average number of quantum scat
terings are found in the Bourret approximation. The strongly correlated 
field is considered as a private case.
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В работе исследована динамика вторичной ионизации плазмы в моделях с фоном 
реликтовых гравнтирующих частиц. Предполагается, что источником ионизации водоро
да являются высокоэнергичные кванты, возникающие при распаде нестабильных мас
сивных частиц или первичных черных дыр. Показано, что искажения динамики реком
бинации возникают лишь в том случае, когда период полураспада частиц превышает 
3-1013 с. Отмечается, что темп изменения оптической толщины плазмы по томсонов
скому рассеянию зависит от мощности ионизатора и времени его жизни. Делается вы
вод о том, что неравновесная ионизация водорода при красных смещениях г < 101 * 3 яв
ляется эффективным механизмом подавления мелкомасштабной анизотропии реликтово
го излучения.

1. Введение. Проблема идентификации догалактического состава ма
терии, являющейся основой для формирования крупномасштабной струк
туры Вселенной, занимает одно из центральных мест в современной кос
мологии. Составной частью этой проблемы является выяснение парамет
ров фона частиц, обуславливающего стабилизацию существующих в на
стоящее время гравитационно-связанных систем — галактик и их скопле
ний, а также указание наблюдательных следствий, позволяющих сделать 
выбор между различными кандидатами на роль носителя «скрытой мас
сы» Вселенной. На этом пути, наряду с численным моделированием сетча
той структуры Вселенной, большое значение имеют данные о мелко- и 
крупномасштабной анизотропии реликтового электромагнитного излуче
ния (РИ), служащие в качестве теста для проверки теорий ранней Все
ленной.

Основываясь на результатах расчетов [1—4], уже сейчас можно ука
зать нижнюю границу уровня мелкомасштабной анизотропии РИ, форми
руемой в моделях со стабильными массивными нейтрино, аксионами, гра
витино и другими частицами, претендующими на роль носителя „скрытой:
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массы" Вселенной
А Т
—— (а 2; 10' -ь 20') (2 -+- 3)-10՜՜ . Для крупномас-

штабных вариаций температуры РИ по углу а 6° данные [5—7] пред- 
ДТ՝ ,

сказывают минимальный уровень флуктуаций, -----(а)~ (6-:-10) • 10 **,

* Эта оценка получена в моделях с постоянной Хаббла Но = 50 км/с Мск я

2,л= -■ = 1, где рл— плотность фона реликтовых гравитирующих частиц; Р„ =
Per

/ // \2=5-Ю-3°|—°) г/см3 — критическая плотность материи. Отметим, что условие 2Д = 1

предсказывается современиьбси теориями „Великого Объединеияя“.
** Эта оценка относится к модели с «плоским* спектром адиабатических возмуще

ний метрики и HQ ~ 50 4- 75 км/с Мпк.

который оказывается в 3—4 раза ниже уровня мелкомасштабной 
анизотропии РИ. Не умаляя всей важности экспериментальной про
верки предсказаний теорий об уровне крупномасштабных вариаций 
температуры РИ на небесной сфере, нам особо хотелось бы под-

черкнуть значение измерений
АГ

Г
мелкомасштабном угловомв

диапазоне а < 1° для выяснения наблюдательного статуса как са
мих моделей образования . структуры Вселенной, так и существующих 
представлений о догалактическом составе материи. В частности, отсут-

. АГ, . 
ствие вариации (а) при а ~ Ю-т-30 мин. дуги на уровне, меньшем

10 5, явилось бы косвенным указанием на существование в прошлом пе
риода вторичной ионизации плазмы, обусловленного процессами выделе
ния энергии при красных смещениях г<103. Этот аспект проблемы «ре
ликтов» ранней Вселенной и анизотропии микроволнового излучения пред
ставляет, на наш взгляд, самостоятельный интерес, применительно к со
временным моделям образования крупномасштабной структуры Вселен
ной. Напомним, что вопрос о возможности вторичного разогрева догалзк- 
тического вещества в той или иной мере уже неоднократно обсуждался в 
литературе [8—9]. Не вдаваясь в детализацию причин, вызывающих уве
личение электронной температуры до 104 -т- 10’ К, в работах [9—10] рас
сматривались лишь последствия вторичной ионизации водородо-гелиевой 
плазмы, проявляющиеся в увеличении оптической толщины плазмы по 
томсоновскому рассеянию и, как результат,— в искажении первичного ха
рактера распределения вариаций температуры РИ на небесной сфере. В от
личие от перечисленных выше работ, далее мы уделим основное внимание 
обсуждению возможных причин как самого процесса реионизации дога- 
лактического водорода, так и выяснению режимов изменения степени иони
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зация плазмы зо времени. При этом, в качестве отправной точки нашего 
рассмотрения, будет использовано предположение о доминирующей роли 
стабильных и нестабильных массивных гравитирующих частиц (РЧ) в 
формировании крупномасштабной структуры Вселенной. Как и в работах 
11—4]. мы будем считать, что современная плотность водородо-гелневсго 
компонента материи рш не превышает 3 4-10% от критической плотно
сти рег, а 90 ч- 97 % от Рсг приходится на реликтовые массивные части
цы*.  Кроме того, в отличие от обсуждавшихся в литературе адиабатиче
ских сценариев формирования крупномасштабной структуры Вселенной, 
мы будем .допускать и возможность существования изотермических воз
мущений плотности плазмы.

* В атом случае параметр 2 = — = 1.
?СГ

2. Нелинейная фаза развития возмущений как источник вторичной 
ионизации плазмы. Одним из принципиальных отличий процесса вторич
ного разогрева плазмы в модели с массивными гравитирующими частица
ми от обсуждавшегося ранее «барионного» сценария эволюции Вселенной 
[8, 9] является доминирующая роль бесстолкновительного компонента в 
динамикё формирования галактик и их скоплений. Существующие в на
стоящее время схемы образования крупномасштабной структуры Вселен
ной, основанные на представлении об адиабатическом характере начальных 
возмущений метрики, ограничивают временные рамки нелинейной стадии 
эволюции неоднородностей красными смещениями z, < 3 4- 5. Если счи
тать, что вторичный разогрев и ионизация космической плазмы обусловле
ны первыми гравитационно-связанными системами, то даже при степени 
ионизации Р = 1 при столь малых z» оптическая толщина плазмы по том
соновскому рассеянию —т (z) оказывается пренебрежимо малой. Действи
тельно, в модели с Qn> = 0.03 4-0.1 условие

СЗ ?
х(г) = 7^Й’л^ = 0)] (1 + №= i (1) 

О
выполняется при

(Q \ ^7$ i/o n/Q
■QV3-hï^3, (2)

0.03/

где °т = 6.65-10՜2՜ см — томсоновское сечение; nm = 3-10-6Qm- А50— 
современная концентрация водорода и гелия; z„ — красное смещение 
эпохи ^вторичного разогрева; Ам =//о/5О км/с Мпк. Отсюда видно, 
что даже при z„ ~ 10 — т (г„) 2.3 ■ 10՜2 (Qm = 0.03; Ам = 2=1) и вто
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ричный разогрев не играет практически никакой роли вослаблении 
уровня мелкомасштабной анизотропии РИ. Более того, если считать, 
что момент начала нелинейной стадии смещен в область (3֊н5) -102, 
то при таких больших значениях я, нижняя граница уровня вариаций
△ т (без учета ослабления при вторичной ионизации) сместится в

' А Тобласть ---- (а)~10՜ , и для ее уменьшения до уровня 10՜ необхо

дима т =*  4 — 5. При этом амплитуда возмущений метрики возрастет, 
как минимум, в 102 раз, что вызовет резкое повышение флуктуации
ДТ 

Т
(а.) в диапазоне а >6°. Кроме того, при столь раннем образова

нии объектов во Вселенной возникнут значительные трудности с 
объяснением не только устойчивости сетчатой структуры распреде
ления материи, но и средних плотностей галактик и их скоплений.

Таким образом, в рамках адиабатической модели, гипотеза о значи
тельной ионизации вещества (т^>’) при я, > 102 в ходе формирования 
крупномасштабной структуры Вселенной представляется крайне малове
роятной.

3. Комбинированный энтропийно-адиабатический сценарий образова
ния структуры во Вселенной и вторичный разогрев плазмы. Основываясь 
на концепции связи вторичного разогрева плазмы с процессом формиро
вания структуры во Вселенной, рассмотрим комбинированный энтропийно
адиабатический сценарий с учетом того, что уровни возмущений Плотно
сти в газе реликтовых гравитирующих частиц (адиабатическая мода) и в 
водородо-телиевом компоненте (энтропийная мода) резко различаются по 
величине. В рамках этой схемы можно предположить, что формирование 
галактик и их скоплений обеспечивается адиабатической модой возмуще
ний плотности в РЧ, а энтропийная мода в веществе ответственна за ран
нее образование первичных массивных звезд.

Следует подчеркнуть, что в этом случае неизбежно приходится отка
заться от гипотезы равнораспределения амплитуд возмущений адиабати
ческого и энтропийного типа, поскольку при яп> Ю2 возникают трудно
сти с объяснением параметров крупномасштабной структуры Вселенной. 
Одним из возможных путей решения этой проблемы является предполо-

8рт
жение о резком преобладании уровня флуктуаций —— в энтропийной мо- 

Р <п
де по сравнению с адиабатической. Однако и в этом случае остается откры
тым вопрос, сформировались ли первичные звезды в результате развития 
сравнительно малых начальных возмущений или же они являются релик-
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том ранних фаз расширения Вселенной? Рассмотрим этот аспект пробле
мы более подробно.

Предположим, что в масштабе соответствующем массе ве
щества Мь ~ 10’ Ю7 Л/g в объеме >•?, уровень энтропийных возму- 

щений оэ = значительно превышает уровень адиабатической мо- 
։/П

дыч но все-таки После момента рекомбинации водброда,
соответствующего красным смещениям гг։<.~10’ и температуре РИ 
Ггес —2-7-103 К, масса Джинса для вещества оказывается близкой к

2~3/2-hsi Mq и сохраняется вплоть до красных сме

щений 150-Î-200, когда выключается комптоновское взаимодействие 
остаточных электронов и излучения [11]. Это означает, что в фазу гра
витационной неустойчивости вступают лишь энтропийные неоднородно
сти с М^> Mj. Однако, в отличие от классического энтропийного сцена
рия образования структуры во Вселенной, рассмотренного в [12], в мо
дели с фоном реликтовых гравитирующих частиц возникают существен
ные отличия. Дело в том, что в столь малых (по сравнению со скопления
ми галактик) пространственных масштабах фон реликтовых гравитирую- 
щих частиц является практически однородным. Следовательно, для раз
вития гравитационной неустойчивости в веществе необходимо, чтобы на-

, 2Я + 2т
чальный контраст плотности в барионах от был в ------—------ 1 раз

выше, чем в модели с й« = 0 [13]: 

% (*)  =
1 4-z

(3)

где о„0) (хгеС) — контраст плотности в энтропийной моде в момент 
просветления плазмы для излучения ггес —10’. Как видно из (3), 
для того, чтобы при г„~2-10г оэ(гп)=1, необходимо, чтобы 
о™1 (хгег) было больше 1, а это, в свою очередь, означает, что облака 

орт
с М > 10*  и —— > 1 сформировались задолго до эпохи рекомби-

нации водорода. Поскольку при -г ]> 2Г։С ՛■՝■'10’ и вплоть до 2~1010 
температурный режим космической плазмы достаточно надежно идентифи
цируется по данным космологического нуклеосинтеза, ясно, что такая 
«облачная» структура распределения вещества (но не излучения или 
ультрарелятивистских частиц) должна быть обязана своим происхожде
нием самому периоду генерации энтропийных возмущений. Подчеркнем, 
что такое распределение плотности барионного заряда с контрастом 



566 Е. И. ДОРОШЕВА, П. Д. НАСЕЛЬСКИИ

8Э {М ~ М,) > 1 противоречит современным схемам генерации энтропии и 
зарядовой асимметрии вещества во Вселенной [14], что значительно сни
жает привлекательность этого простого механизма образования первич
ных сверхмассивных звезд при больших космологических красных сме
щениях.

4. Нестабильные лептоны и первичные черные дыры в роли источни
ков вторичной ионизации плазмы. В предыдущих разделах настоящей ра
боты мы рассмотрели возможные механизмы образования гипотетических 
первичных звезд, отождествляемых с источниками вторичного разогрева 
ч-осмической плазмы. Уже простые оценки (разделы 1, 2) показывают, что 
в модели с реликтовыми гравитирующими частицами, выступающими в 
роли носителей «скрытой массы» во Вселенной, формирование первичных 
звезд к моменту х— (1 4- 2) • 10  требует весьма специфических начальных 
условий, реализация которых нам представляется маловероятной. Одна
ко вторичный разогрев плазмы до температур .Г > 10‘ К является от
нюдь не единственным источником ее ионизации при больших (~ 10 ) 
космологических красных смещениях. Существует՜ целый ряд процессов, 
которые приводят к увеличению степени ионизации водорода вплоть до 
Р = 1, не вызывая сколь-нибудь существенного повышения температуры 
электронов. Речь идет о распадах нестабильных лептонов с массой покоя 
т,—30 -5- 100 эВ с генерацией -{-квантов с энергией Дт>10эВ или 
квантовом испарении первичных черных дыр (ПЧД) с массой Мла ~ 
~ 101а ч- 1014 г [15].

2

2

Пусть в результате испарения ПЧД или распадов нестабильных мас
сивных нейтрино доля энергии < 1 передается нейтральному водороду, 
приводя к его ионизации, а доля ?, < 1 идет на нагрев электронов. По
скольку при красных смещениях х > 102 между электронами и излучением 
происходит интенсивный обмен энергией, характеризуемый временем комп
тоновского рассеяния,

• ■ <■*>
го уравнение для электронной температуры имеет следующий простой вид 
[И]:

дТ, __ Т.-Т, , 2 Г(р .
V 3 к ( '

где: ^—температура излучения; к — постоянная Больцмана; Г (0 — 
функция нагрева, для которой мы используем оценку из [15]:
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(6)

для ПЧД и *

Г. (О
Мр-с

(7)
\ г,п / 

для-нестабильных лептонов; и — времена распада ПЧД и не
стабильных частиц; Мв — масса покоя протона.

Как -видно из (6), (7), между функциями нагрева в модели ПЧД и 
распадающихся лептонов существует полное совпадение, с точностью до 
замены индексов у и "£. Поэтому ниже, обсуждая основные ограниче
ния на параметры ионизаторов космической плазмы, будем рассматривать 
лишь модель с черными дырами. В этом случае из уравнения (5) можно 
получить квазистационарный режим изменения электронной температуры, 
принимая ( Т,— Т~) ~ Т

Л _ 2 Г,
3 к

(8)

Из (8) следует, что

Рал ~ '»и Т’т „ - 
?т ~ 2 ֊^ МР сг^1- (9>

Воспользовавшись ограничением (9), можно качественно оценить эффек
тивность источников ионизации водорода. Для этого, следуя [15], будем 
считать, что на ионизацию одного атома водорода частицы от ПЧД или 
нестабильных лептонов затрачивают энергию Еа 10 4-30 эВ. Тогда 
скорость увеличения степени ионизации Р (#) определяется следующим об
разом [15]:

л,- . /Рьа \ Мр-С2 
* <՜'’՜ \ Ри / 1-՝вн ’ (Ю)

что с учетом (9) приводит к

. 3 1 А -л՜15 5 -1---- -г— ^6-10 -гю) с ,
2 I \т

(И)

где ^1Оо = г/100; I = 13.6 эВ — потенциал ионизации водорода.
Если принять, что выключение ионизатора происходит на временах

2 ----- _.г-3/21 — вн — зн 2вн > то к моменту / ~ степень ионизации будет по

порядку величины равна
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|РМжжве2'6'
Р(гвн)— 1

г \7'- ь ВН 1 
100՜/ при гвн~

ПРИ 2вн>
(12)

В случае, когда А,- > 6-1О-15-х|оо с՜1, ионизация плазмы будет сопро
вождаться увеличением температуры электронов. В этом режиме, при фик
сированной скорости ионизации, электронная температура повысится до

> Л/М
---- —2-. (13)

'Если, например, выключение ионизатора происходит при г/~10։, а 
.А, = 10՜12 с՜1, то

Т.(։)-6.3.10‘.։й}(^5) К (14)

и при г ~160 Т, гм 10*  К. Это означает, что уЖе задолго до момента 
распада ПЧД или нестабильных лептонов в плазме осуществилась полная 
ионизация, которая при з < 160 поддерживается уже не только продукта
ми распадов ПЧД или нестабильных лептонов, но и горячими электрона
ми плазмы.

Таким образом, мы видим, что обсуждаемый в этом разделе механизм 
вторичной ионизации или вторичного разогрева электронов обладает до
вольно высокой эффективностью, значительно расширяя спектр возмож
ностей увеличения степени ионизации плазмы при красных смещениях 
х > 102. В то же время, для его реализации требуется весьма низкая плот
ность ПЧД или малая вероятность распада нестабильных лептонов на 
кванты с энергией Е ~ I. Если принять, что условие ₽ = 1 достигается 
при хвн^ (14-2) 102, то из (10) мы получаем, что

(2**  ) ~ 2-10՜8-*-10՜ 7
\ Рт/

или

—)«640_1° + 3-10՜’ 
Рк/

(15)

Любопытно, что если нестабильные нейтрино, обсуждаемые в контек
сте современных теорий формирования структуры Вселенной [16], имеют 
вероятность ст-распада на кванты с Е>1, то при тх = 10м с к мо
менту х~(1ч-2)10։ они обеспечат степень ионизации ₽ — 1 при
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' ?т~4-10 (0 03)(i^s) * (16)

• «

Как видно из (15), (16), перестройка ионизационного режима охлаж
дения водорода при наличии ПЧД или нестабильных лептонов требует 
крайне малых плотностей piA или вероятностей распада ։т.

5. Динамика вторичной ионизации плазмы. Оценки, проделанные в 
предыдущем разделе, показывают, что для широкого интервала изменения 
параметров ПЧД или нестабильных нейтральных лептонов, динамика при
ближения степени ионизации р (z) к состоянию с ? = 1 может осущест
вляться различными способами. Это обстоятельство играет существенную 
роль при расчете зависимости оптической толщи плазмы x(z) от красного 
смещения z, в особенности вблизи зоны t(z)=1. Именно поэтому в 
настоящем разделе мы рассмотрим основные режимы изменения P(z) 
и i (z) для различных значений параметров рм/рл или , определяю
щих скорость ионизации Л/ и нагрева Г плазмы. По аналогии с [15] 
будем считать, что при t = ^вн происходит выключение ионизатора 
ЛД/), причем приближение Л/(t) к этому моменту времени осуществ
ляется по закону

— / t \Л,.(0 = Л։.9(1-J-), (17)
\ 'вн/

где Л/= const и определяется из (10) при -^-(< = тт) = const в пре-

небрежении испарением ПЧД. Как видно из (17), выключение ско
рости ионизации ЛДД в модели с ПЧД качественно не соответствует 
экспоненциальной зависимости плотности нестабильных нейтральных 

лептонов р/_'՝֊’р^)е х; при между ПЧД и этими частицами 
существует принципиальное отличие. Однако, для наиболее интерес
ных случаев с „большим“ временем жизни нестабильных нейтрино 
т£>10«^10и с, эффект выключения ионизатора наступает значи
тельно позже момента просветления плазмы для излучения (■:•=!). 
Это позволяет как качественно, так и количественно отождествить 
динамику изменения P(z) для нейтринной и ПЧД моделей в наиболее 
важной области z^>102. В этом приближении мы можем для Р (?) и 
электронной температуры Т. (t) воспользоваться исходными уравне
ниями в форме (18), (19), являющимися обобщением подхода на мо
дели с дополнительными источниками ионизации и разогрева среды 
[17-19]: 
10—371
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dt
(1 +И (1 ֊ Р) + ЛЯ1П։₽։) —

_Æ։(l-p)e [кТ {1 + А 1^(1 _р)}][1 +

+ А ( W2.n (1 - ₽) + R,n (1 ֊ ₽) + ÆJWI]-1- А, (1 ֊ ₽) 0 (1 - (18»
\ вн/

9(х) = (1 ПРИ х>°
1 0 при х < О,

^ = _2_(Г,- Т) + ֊ГВН(О, (19»
dt -л Лк

где: Гдн(0 —/=13.6 эВ — потенциал ионизации водорода; п = 
= 9 • 10՜8 ^m- Aso (1 + х)։ — концентрация барионов; Г7 — температура

0.03
излучения; Æx = 2.84110-П7’е~1/2 — скорость радиационных переходов 
из континуума в возбужденные состояния [17];

__ в_
R2 = (2^mtkT)3l2/(2^tl)a е "; В = 3.4 эВ;

1^2, = 8.23 с՜1 — скорость двухквантового распада метастабильного- 
25-состояния атома водорода;

'са T . dT 
1 8**2  T ՝ Т= dt ’

ма—лаймановская частота перехода; к — постоянная Больцмана.
Система уравнений (8)—(19) должна быть дополнена связью между 

временной шкалой изменения температуры излучения и красным смеще
нием Z. Учитывая, что в рассматриваемой задаче динамика охлаждения 
плазмы определяется плотностью фона РЧ, зависимость космологического 
времени toi z имеет следующий вид:

А = -flS֊։2֊^x-s/2fl + —у1/2. (20).
dz \ Z'q/

где: ztq =1.2-104 (10.237V,)՜1 — красное смещение эпохи равенства 
плотностей излучения, безмассовых нейтрино и массивных нереляти
вистских частиц; N, — число безмассовых нейтрино.

Система уравнений (18)—(20), очевидно, допускает два качественно 
различных режима изменения степени ионизации плазмы во времени. В
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первом случае, при З-Ю՜36 Л,-<^10՜’4 ионизатор оказывается доста
точно слаб, чтобы перестроить процесс рекомбинации при красных 
смещениях 900 С я <1500 и в этом диапазоне Р (х) следует получен
ному в работе [1] решению. Однако и в этом случае присутствие про
дуктов распада ПЧД качественно и количественно изменяет асимпто
тику рекомбинации, приводя к Р(х->0)~10՜ ч-10՜’. При Лг>10-1* 
избыточная ионизация и подогрев плазмы оказывают влияние на по
ведение. ₽ (х) уже не только при г <800, но и при больших красных 
смещениях 800 х 1500. Здесь, [однако, конкретный характер рас
пределения р (х) зависит уже не только от мощности ионизатора Л* ,

Рис. 1. Зависимость степени ионизации плазмы от красного смещения г при: 
различных скоростях ионизации Д/. 1 — „стандартная“ рекомбинация; 2 — Д( — 
=10՜12 с-1; 3 — Д; = 10՜11 с՜1; 4—Д/= 10~10 с-1. Период полураспада Тд=1015 с

На рис. 1 приведена зависимость степени ионизации плазмы Р(х) 
в моделях с сильной избыточной ионизацией Л,-=10՜ -г-10 , но ма
лым временем жизни источников тдя~1013 с. Как видно из этого 
рисунка, уже [при 1200 < 2 < 1500 возникают значительные отклоне
ния Р (х) от модели Л,- = 0, и все же выключение ионизатора при хвн= 
~1170 приводит к тому, что процесс рекомбинации плазмы при 
х < хвн носит универсальный характер. Фактически, в этом случае 
мы сталкиваемся с процессом „затяжки“ рекомбинации, обсуждавшейся 
в [15], а не со вторичной ионизацией водорода. Если при этой же 
мощности ионизатора Л,- ~1О՜10 ч- 10՜12 увеличить время „жизни“ ис
точников, то, наряду с перестройкой динамики рекомбинации водо
рода при 1000 < х < 1500, происходит качественное изменение зависи 
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мости р (г) при г<\800. На рис, 2 показано поведение р(г) в модели 
с то„=1014 с (зя„~252). В этом случае практически во всем интер- 
вале изменения г результаты численных расчетов р (г) совпадают с 
решением квазистационарной системы уравнений (18), (19), для кото- 

рой —- = 0 в левой части (18). То есть, при столь мощных иониза- 
Г Л
торах Л/ в системе возникает динамическое равновесие между актами 
ионизации и рекомбинации, приводящее к существенной перестройке 
режима изменения Р(г) по сравнению с моделью А/ — 0.

Рис. 2. Поведение степени ионизации ?. в моделях с Т£ = 10и; 1 — А/ = 
=10՜12 с՜1; 2-Л; = 10՜11 с-1; 3 —Л/=1О՜10 с՜1.

Как видно из рис. 2, при я = гд^~252 происходит выключение 
ионизатора Л/ и плазма активно рекомбинирует.. Этот режим можно 
количественно исследовать прямо из уравнения (18) при Т, <104К:

-֊- = ֊Р3/г1п, (21)
ас

откуда мы определяем характерное время рекомбинации плазмы

Л (22)

Как можно увидеть из (22), при хдя~1014, (гдя~252) и р = 1 вы
полняется условие тгес С *вн.
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Если мощность ионизатора не превышает Л/» 3 • 1.0՜'3, то при ~вн — 
~ 10м с температура электронного компонента вплоть до х = гвн 
практически слабо отличается от температуры излучения. В этом 
режиме асимптотика рекомбинации при г < гвн определяется из урав
нения (21), которое с учетом (20), имеет следующее простое ре
шение:

Р(г)« Г1 + 2.3510։/<-^=-՝) 2 '1/։Л50Л-------—М (23)
’■ [ \0.03/ \ 252 /]

’ 2Уже при я — 102; —֊- = 2 = ЛМ=1 следует, что Р(я)~7-10 , что 
0.03

приближается к остаточной степени ионизации плазмы в модели с 
Л, = 0. По мере увеличения времени жизни источников дополнитель
ной ионизации условие Р = 1 начинает выполняться для все меньших 
значений параметра Л,. При -вн=10։ и г—102 полная ионизация во
дорода обеспечивается при А, ^>10՜’՜, а при Д։-.5>10 1֊,р (яп±70) — 0.8$ 
(см. рис. 3). Для т£Я=101։с р(г) = 1 достигается при я~40 при

Ряс. 3. Степень ионизации ₽ (г) при = Ю15 с. 1—Л/== 10 с 3; 2—Л, = 

=10՜13 с՜’; 3 —Л£=10՜12 с՜1; с՜1; 5—Л/=1О՜10 с՜1. ‘ ’

мощности ионизатора Л,~10՜՜4 (см. рис. 4), но в этом случае диа
пазон с Р'л~1 ужё не дает заметного вклада в оптическую толщину 
плазмы по томсоновскому рассеянию. Подчеркнём, что по мере уве
личения Л, до 10-1О-ь 10՜11 и хвн до 10й 10й с,՜ при г—103, в плаз
ме отсутствует период просветления вещества для излучения. Здесь- 
следует, по-видимому, говорить не о вторичной ионизации водорода,. 
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а о полной перестройке режима изменения степени ионизации и оп
тической толщи при наличии внешних источников.

Рис. 4. Поведение степени ионизации 0 (։) при = 101։ с. Кривые 1—5 соот
ветствуют том же Л.1, что и иа рис. 3.

Естественно, что особенность поведения ₽ (г) при Л > 10՜14 и 
10։<я<1.5-10։ накладывает отпечаток и на зависимость т (я). В ча
стности, для целого класса режимов, для которых возникает провал 
,р(г) при б00<2< 1000 и рост Р(я) при г <600, простое соотноше
ние т(г)~а3/։, полученное в предположении ? (г) ~ 1, оказывается 
невыполнимо. На рис. 5 мы приводим распределение т(г) в моделях 

•с ^вн = 10м с для различных мощностей источников ионизации Л£. 
Из этого рисунка видно, что в окрестности наиболее интересного 
.диапазона с т(г) = 1 зависимость степени ионизации плазмы от крас
ивого смещения г носит практически линейный характер. По мере 
-уменьшения источников ионизации и увеличения. ^вн происходит пе
рестройка зависимости -г (г) (см. рис. 6). В этом случае для модели 
с Л,~10 в окрестности зоны т(г)^?1 линейность функции т (г) 
•сохраняется, а для Л;~10՜14 изменение т(г) происходит крайне мед- 
ленно. 6 * * * * *

6. Заключение. Приведенные в настоящей работе результаты для ди
намики изменения степени ионизации плазмы и ее оптической толщины
позволяют сделать ряд важных выводов о параметрах частиц — источни
ков вторичной ионизации и разогрева водорода. Во-первых, для эффектив
ной ионизации плазмы наиболее предпочтительными представляются
источники со временем жизни 10м с >т>3-10ис, обуславливающие
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скорости ионизации Л, ~ 10՜12 10՜16 с՜1. Во-вторых, темп изменения
оптической толщи плазмы в окрестности зоны с т = 1 существен-  ̂
иым образом зависит от динамики ее ионизации и лишь при больших

Рис. 5. Зависимость оптической толщи плазмы по томсоновскому .рассеянию от 
красного смещения г. Кривые 1—3 соответствуют скоростям ионизации Л/ = 
=10-1՜ с—10-П с՜1; 1О~10 с~Ч Период полураспада Тд принят равным 19м с.

г
Рис. 6. Поведение ■։:(«) в модели с = 101։ с; 1 —Л/ = 10~М с՜՜1; 2 —А,- = 

=10՜13 с՜1; 3 —А< = 10-1։ с՜1.

скоростях Лг^>10՜10 с՜1 приближается к режиму ■с(х)~г+3/2. И, на
конец, во всех моделях с Л/>10՜12 с՜1 и т£>3-10и с распады не
стабильных лептонов (или ПЧД) не только перестраивают динамику
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т (z) при z 2ь200 -5- 800, но и искажают темп убывания “ (z) при z 
~-10։ 1.2-103. Эти особенности неравновесной ионизации плазмы в
эпоху, с z’C'lO3 играют важную роль в динамике формирования ан
изотропии реликтового электромагнитного излучения, приводя к за-

ДТ . . висимости —— (а) 
Т

от параметров фона нестабильных частиц. Особен

ности этого процесса будут рассмотрены нами в отдельной работе.

Ростовский государственный 
университет

“RELICTS“ OF EARLY UNIVERSE AND SECONDARY IONIZATION 
OF PREGALACTIC MATTER

E. L DOROSHEVA, P. D. NASEL’SKY

Dynamics of secondary ionization in models with a background of 
relict gravitating particles is investigated. High 'energy quants, created 
by decays of massive unstable particles or primary black holes are as
sumed to. be the source of hydrogen ionization. It has been shown 
that distortion of recombination dynamics occurs only if the life
time of the particles is greater than 3-1013s. It is stated that the rate 
of change of Thomson optical plasma depth depends on the ionizator 
power and its lifetime. It is concluded that the nonequilibrium hydrogen 
ionization at redshifts z <^103 is an effective mechanism of suppression 
of the small scale anizotropy of relict radiation.
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ИНФРАКРАСНОЕ ФОНОВОЕ ИЗЛУЧЕНИЕ, СОЗДАВАЕМОЕ 
ЗВЕЗДАМИ НАСЕЛЕНИЯ III

Ю. А. ЩЕКИНОВ
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Рассчитан спектр фонового инфракрасного излучения, создаваемого первыми звез
дами. В предположения, что эти звезды обеспечивают обогащение вещества тяжелы
ми элементами в количестве, типичном для звезд населения II, показано, что поток 

"ИК-излучения будет составлять — 50 Ян/ср в интервале длин волн X = 15 — 30 р-т к 
200 Ян/ср в интервале Х = 150— 300 |лт. Оценивается поток фонового излучения 

в ближнем ИК-диапазоне (Х = 2 — 5 рт) от маломассивных (М = 0.1—1 М©) звезд 
населения II и массивных (М =60 /И©) звезд населения III. Показано, что ок слиш
ком мал по сравнению с наблюдаемым.

1. Введение. В последнее время широко обсуждается вопрос о свой
ствах и наблюдательных проявлениях звезд III типа населения — звезд, 
которые обеспечили обогащение первичной водородно-гелиевой смеси тя
желыми элементами в количествах, типичных для самых старых звезд Га
лактики 2 — 10 . Отсутствие каких-либо наблюдательных данных об 
этих объектах делает необходимым обсуждение различных гипотез об ил 
природе. Очевидно, что построение удовлетворительного сценария проис
хождения первых звезд во Вселенной позволит нам продвинуться в пони
мании процессов, определивших наблюдательные свойства галактик и бо
лее крупномасштабных образований.

После опубликования Вуди и Ричардсом [1] данных об избытке кван
тов в виновской области реликтового излучения появились работы, в ко
торых этот избыток связывается с активностью звезд населения III. В ко
личественном отношении наиболее разработана сейчас гипотеза, согласно 
которой переработка ультрафиолетового излучения первых звезд (преиму
щественно 0-звезд) частицами космической пыли, существовавшими пред
положительно при г > 100, может привести к увеличению микроволново
го фонового излучения в виновокой области [2—4]. При этом искажения 
будут заметными, если при 2 ~ 200 температура частиц пыли достигает 
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величины Та~ 700— 1000 К [4]. Температуре Та — 103 К соответ
ствует фактор дилюции ультрафиолетового излучения возбуждающей 
звезды W ~ 10՜8, в отличие от фактора дилюции W— 10՜14, типич
ного для современных зон Н II*.  Это требует чрезмерно боль
шой пространственной плотности звезд ( ~ 10*  — 105 в объеме, рав
ном объему статической зоны Стремгрена) и как следствие — слиш
ком большого энерговыделения (— 2-1018 эрг/г). Кроме того, в этой 
модели массивные звезды главной последовательности и пыль предполага
ются сосуществующими [4]. Однако формирование пылинок возможно 
только после того, как звезды с главной последовательности перейдут в 
стадию красных гигантов, в атмосферах которых условия благоприятны 
для возникновения зародышей пылевых частиц. Поскольку даже для 
звезд спектральных классов 05 (Л4~60 Л/q) время пребывания на глав
ной последовательности сравнимо со временем расширения Вселенной при 
~ — 200 (по крайней мере, при полной плотности вещества, близкой К кри- 
тичёской), то это разделение во времени необходимо учитывать.

В настоящей работе мы рассчитываем спектр фонового ИК-излучения, 
производимого звездами III типа населения в рамках модели, отличной ст 
[2—4]: при Z > 100 рождаются массивные звезды, возбуждающие вокруг 
себя протяженные зоны НИ; после ухода звезд с главной последователь
ности газ быстро охлаждается и рекомбинирует, истечение вещества из 
звезд обеспечивает «загрязнение» окружающего газа тяжелыми элемента
ми и пылью (Z~10՜4—10՜5); последующие вспышки сверхновых вновь- 
разогревают вещество до высоких температур; энерговыделение, со
ответствующее Z~10՜4—10՜5, составляет <2-101։ эрг/г. В заклю
чении кратко обсуждается вклад маломассивных звезд населений III и II 
в инфракрасное фоновое излучение.

2. Оценка параметров звезд населения III. В настоящее время сущест
вуют аргументы в пользу того, что первые звезды во.Вселенной были мас
сивными [6—9]. Будем для определенности считать, что это звезды спек
трального класса 05 (Af~60 Mq, Т, = 40 000 К) и рождаются они в 
момент времени, соответствующий красному смещению Zf Будем предпо
лагать также, что в конце эволюции звезды вспыхивают как сверхновые 
и выбрасывают в окружающий газ количество металлов, равное по поряд
ку величины Л/ж~0.3 Mq на каждую звезду — близкие оценки полу--, 
чены для современных сверхновых II типа [10]. В результате такого обо
гащения содержание тяжелых элементов в газе будет равно:

Mz
~ Р(^)И ’ (1).

Температура пылинок в современных зонах Н II составляет ЮО-^-ЗОО К, [5]. 
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здесь р (я) = 4.7 • 1О՜30 (1 — г)3 &ъ1и> г/см’, 24 — безразмерная плотность 
барионов, Ло — постоянная Хаббла в единицах Но = 50 км/с Мпк, V— 
с бьем, приходящийся на одну звезду; пространственная плотность 
ззезд равна л։ = И՜1. Требуя, чтобы Д не превышало значения, типич
ного для наиболее старых звезд Галактики, —Ю՜1, найдем из (1) 
ограничение на л։:л։<4.7-10 67 (1 4՜ я^)’ 24 Ао см՜3. В дальнейшем 
будем принимать

’• г։ = 4.7-10-6’(1 4-я^’24А7 см՜3, (2)

что соответствует Д=10-:1. Зная п։, легко оценить фактор дилюции 
излучения

1Р,~4кл» ГцС<։,
I •
где г,— радиус звезды, /,■—время пребывания звезды на главной 
последовательности. Для звезд 05 г,~1012 см, £,~3-10в лет, отсюда 
находим для я^=200, Ао = 1 и й4 = 0.03, П^~3-10՜14. При таком зна
чении 11^ температура пылевых частиц, _если бы они присутствовали 
в этот момент в газе, превышала бы температуру реликтового излу
чения на небольшую величину:

и вклад их эмиссии в чернотельное реликтовое излучение был бы мал.

3. Фоновое излучение (неионизующие кванты). Кванты с длиной вол
ны в момент испускания 7. > 912 А будут претерпевать лишь рассеяние 
на свободных электронах. Оптическая толщина по томсоновскому процес
су при полной ионизации вещества имеет порядок тг~2.5-10՜2 X 
X (1 4՜ £у)3/2 2л ~ 60 24 (безразмерная полная плотность принята рав
ной й — 1). Для = 0.03 тг~2, но поскольку относительное изме
нение частоты кванта в одном акте рассеяния не превышает к՝»['2тп.с-'-֊' 
~2-10՜6, то этим процессом можно пренебречь. Задача определения 
вклада звезд в фоновый спектр сводится к вычислению интеграла

г/ В(т„ '-—Ьг' с _А___ (3)
4-я// 3 (1 4՜ я')21 4՜ йя' 

здесь /, (я) — спектральный по4ок излучения на единицу телесного 
угла (эрг/смя с Гц ср), пространственная плотность звезд предпола. 

СГ,П, /I 

н0 м
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гается изменяющейся по закону пг (1 + х)’/(1 + г^)3 при С г -С х^ > 
ха — красное смещение, соответствующее уходу звезды с главной 
последовательности; п։ определяется выражением (2), при г < про
странственная плотность звезд полагалась равной нулю — в интеграле- 
(3) этому соответствует = г при г и х,= при г < га\ Т, — 
температура поверхности звезды, В(Т, ■») — функция Планка. Если 
время пребывания звезды на главной последовательности I, сущест
венно меньше космологического времени при г = Ху, то спектральный 
поток излучения равен

Интеграл (3) при 2=1 вычисляется разложением функции 
В (Т., ■»), а именно: множитель (еж—I)՜1 в функции В полагается 

1 / х \
равным —(1---- — 1 при х<1 и е-ж (1 + е-ж) при х > 1; в последнем

х \ 2 /
случае в окончательных выражениях появляется неполная гамма-функ- 

г / 3 \ция I I—•» х 1» которая заменяется своим асимптотическим значением 
\ /

Узсе~х. Окончательное выражение для 1, (х) имеет вид:

1/2 я

при *>М1 +*)/(! +*;).
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Здесь ■»! —
к Т. 8^г2л։Л՝* 1

°= Я0с(1Ч-ж/)5/։’ Л — постоянная Планка. Легко

г{—видеть, что при х.<^100, когда ----------- «С 1» т. е. время пребывания

звезд 05 на главной последовательности оказывается существенно
меньше возраста Вселенной, функции (4) — (6) представляют собой:

разложение функции Планка в соответствующем интер

вале частот, умноженные на коэффициент дилюции 1И/4п.

4. Фоновое излучение (лаймановский континуум). Для квантов

с частотой * (■* £ ~ 3 • 1015 Гц — частота, соответствующая

лаймановскому пределу) существенно поглощение, связаннное с иони
зацией атомов водорода. В этом случае решение уравнения переноса, 
для г ^гл- имеет вид (2 = 1):

сг2л։ Х/В( Т., V

■--------(1 + г')5'2

X ехр
[в

</я" ]
(1+г")5/2Г (7)՛'

А

здесь ия(я)— концентрация нейтральных атомов водорода, сечение 
поглощения лаймановских квантов атомами водорода мы положили 

/ \3
равным О) = °о ( —)՝ о0" 6-10 см2. В (7) мы приняли, что ра

спределение пн однородно. Такое предположение разумно, поскольку 
в рассматриваемом случае зоны Н II от различных звезд перекры
ваются. Действительно, объем статической зоны Стремгрена равен:

= Р/апг, где Р — количество квантов лаймановского континуума, 
излучаемое звездой в единицу времени, а — скорость рекомбинации 
водорода, п — концентрация частиц. Для звезд 05 Р= 5-104® с՜՜1 [5], 
отсюда /з։ = 5-10’г/л® см3, и, подставляя сюда выражение для п, (2),։ 
найдем количество звезд, заключенных в объеме Из։ . М = п, Из։ — 8 
при я ~ 200, 2& = 0.03. Легко видеть, что эта величина растет с. 
уменьшением я : /V ®е (1 + я)՜3.

Концентрация атомов Н в (7) определяется из уравнения баланса 
ионизации:
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ОО

(8)

здесь мы учли, что зоны Н II перекрываются, поэтому п,~п. Решение 
системы (7)—(8) существует, если оптическая толщина Вселенной в лай-
мановском континууме не превышает 1. Действительно, при 
трал (7) оценивается величиной:

h'l
8кг;я,Л(1+2)> У՜^՜

• Л) сЧпн(«)(1 + ^)’ \Ч)е

1 инте-

(9)

Здесь учтено, что при Т, = 40 000 К кванты лаймановского конти
нуума попадают в виновскую область спектра. Отсюда видно, что, 
во-первых, левая часть (8) в этом приближении не зависит от лн («) и, 
во-вторых, пот'ок (9) обеспечивает скорость ионизаций в единице объема 
~б-Ю՜11 (1 + г)3 см՜3 с՜1, значительно превышающую скорость ре
комбинаций ап3 ~ 3-10-24(1 4*  г )’ $6 см՜3 с՜«1. Это означает, что при 

1 уравнение стационарности ионизации не удовлетворяется, и 
доля нейтральных атомоз водорода будет уменьшаться до тех пор, 
пока не выполнится условие < 1.

При 1 спектральная плотность излучения имеет порядок: 
՛ ~ Лу 1

Л(2)~7ГТ%^ч8(1+2)3'2е (10)
(1 + */)

что даёт оценку для относительной концентрации Н I: пн (г)/л (л) — 
И 3/2 7~10՜“ (1 4- г Г 2 6 (соответствующее значение т£~5-10 (1 4֊г)324,

при 24 = 0.03 и г~200 т£~5-10 3). При 2 = 0. в области частот

После ухода звезд с главной последовательности вместе
с Т, будет быстро уменьшаться количество ионизующих квантов. 
В результате газ будет быстро охлаждаться и рекомбинировать с 
характерным временем 1018/(1 4՜ ^rf)3 (при = 150 и 2j =
= 0.03 fc~tr~10u с), что повлечет за собой резкое увеличение оп 
тической толщины в лаймановском континууме и обрезание спектр 

а
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• На рис. 1 приведен спектр фонового излучения

(х = 0), создаваемого звездами главной последовательности населения 
III. Благодаря большой оптической толщине в центре линии £1-с(г։/) — 
~10132а (при г^'—ЮО), поток излучения в линии £3 будет на два-

Рис. 1. Спектральный поток фонового излучения, создаваемого звездами насе
ления Ш: масса звезд Мг = 60 Л/д, = 225, ^=150, 2 = 1, 2 6 = 0.03, Ло = 1. 
Левая кривая соответствует стадии красных гигантов,. правая — главной последова
тельности; пунктиром показан спектральный поток Л, создаваемый межзвездной пы
лью в направлении на галактический полюс для Та = 5 К и 10 К; штрих-пунктирная 

линия соответствует обрезанию спектра в лаймановском континууме ч >
1 

11—371
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5. Красные гиганты, сверхновые и пыль. Будем предполагать, что по
сле ухода с главной последовательности звезды некоторое время 
(— 3-105 лет) проводят в стадии красных гигантов (или сверхгигантов) 
с эффективной температурой Т.аш 4000 К и затем превращаются в сверх
новые. Если, к тому же, на этой стадии во внешних частях звезд присут
ствуют зародыши пылевых частиц,  то их температура близка к Т,. По
этому при z = О спектр фонового излучения, создаваемого такими звезда
ми, будет почти планковским В[Т., ч (1 + zd)], с фактором дилюции 

сг2п։

*

* Для этого, впрочем, нет никаких оснований, поскольку отсутствуют механизмы, 
способные обогатить тяжелыми элементами оболочки звезд главной последовательности., 
имеющие изначально первичный состав.

1^=77-—-----.5/2., ,---- - (см- рис. 1), здесь г1։~1014 см — радиус

звезды на стадии красного гиганта.
Вклад в инфракрасное фоновое излучение от сверхновых, которые, как 

мы полагаем, являются заключительной стадией эволюции звезд населе
ния III, мал. Действительно, на начальных стадиях вспышки (t ~ 103 с) 
сверхновая имеет эффективную температуру Т. ~ 105 К [11], и для 

— 100 максимум излучения приходится в настоящее время на частоту 
~ 6-Ю13 Гц (X — 5 рпт), но поскольку полное энерговыделение на этой 

стадии составляет ~ 1048 эрг на одну вспышку (см. [11]), то спектраль
ный поток при z = 0 будет иметь порядок ч\ишь — 2-10՜26 эрг/см2 с 
Гц ср. Последующие ~ 107 с эффективная температура сверхновой близка 
к 3-103 К, а энерговыделение к ~ 1051 эрг. Максимум интенсивности соот
ветствует в настоящее время длине волны X ~ 100 рпг и примерно на по
рядок меньше того потока ИК-излучения, который генерируется на ста
дии красных гигантов в том же интервале длин волн — это есть следствие 
того, что красными гигантами выделяется энергия, на полтора порядка 
большая (— 3-1052 эрг); а эффективные температуры близки.

Перед тем, как звезды населения III вспыхивают как сверхновые, окру
жающий их газ обогащен тяжелыми элементами очень слабо (Z<^10 5). 
Действительно, как уже отмечалось, первые звезды должны быть доста
точно массивными, т. е. должны принадлежать на главной последователь
ности к спектральному классу О. И хотя такие звезды могут обладать вы
сокой скоростью потерь вещества в режиме звездного ветра, но поскольку 
конвекция в них развита слабо, это вещество будет иметь практически пер
вичный химический состав. Поэтому в эмиссии остатков вспышек будут 
преобладать водородные линии [12], которые при zd ~ 100 будут попа
дать в настоящее время в область X ~ 10—65 ?zn, однако потоки в этих 

линиях малы: ' F-,<Z Ю Ян. I
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Если же предположить, что з атмосфере предсверхновой присутствова
ла пыль (см. сноску на предыдущей стр.), то в результате вспышки она 
будет разрушена на самых ранних стадиях, когда скорость ударной волны 
превышает 102—103 км/с [13]. По-видимому, пыль может формироваться 
и приводить к наблюдательным проявлениям лишь на более поздних ста
диях: в атмосферах красных гигантов населения II (уже обогащенных тя
желыми элементами), или в достаточно плотных облаках (см. по этому 
поводу [14]), предшествующих образованию звезд населения II.

6. Обсуждение. Энерговыделение звезд населения III ограничено ве
личиной 2- 10ls эрг/г — такое значение необходимо для производства 
тяжелых элементов в количествах, характерных для самых старых звезд 
Галактики: Z~10՜4. Столь малого значения е совершенно недостаточ
но, чтобы привести к заметному избытку квантов в виновской области 
спектра реликтового излучения [1]. Тем не менее, инфракрасное фоновое 
излучение, создаваемое звездами населения III, может быть в принципе 
наблюдаемо на высоких галактических широтах, если только температура 
пыли вдали от плоскости Галактики не слишком велика: Tj<Z 10 К. На 
рис. 1 поток ИК-излучения от звезд населения III сравнивается с пото
ком, создаваемым межзвездной пылью в направлении на галактический 
полюс; приняты следующие параметры пыли: радиус пылинки а = 
= Ю՜5 см, относительная концентрация пылинок njn — 10՜12, фактор 
эффективности поглощения в области X — 30—100 pm Q~10 3, плот
ность газа на луче зрения в направлении Ь = 90° принята равной 
7V—1020 см֊2 (см. [15]).

Недавно появилось сообщение об обнаружении фонового инфракрас
ного излучения в интервале длин волн Л — 2—5 ртп с плотностью "энер
гии, сравнимой с плотностью 2.7-градусного реликтового фона ?вв (цити
руется по [16]). В [16] происхождение этого излучения связывается с 
энерговыделением сверхмассивных звезд населения III (М > 200 Mq, 
2 > 40). Для того, чтобы обеспечить энергетику наблюдаемого на 
2—5 ;im ИК-излучения, вклад таких звезд в полную плотность вещества 
во Вселенной должен составлять 2#— 1. Однако, согласно расчетам [17, 
18], звезды с массами М > 100 Mq должны производить в процессе 
своей эволюции значительное количество гелия (— 0.5 по массе), поэтому 
при (M2>200 Mq) = 1 они могут обеспечивать избыточное обога
щение окружающего газа гелием (см. также [19]). Ниже мы обсудим дру
гие возможности.
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Звезды 05 населения III будут давать фоновое ИК-излучение с мак
симумом в спектре на длине волны ~ 5 |Чп, если 30, при этом плот
ность энергии ИК-фона будет равна:

Рик = 4^сф, (?,) О * *.•

 Рик~//Ос։(1 4֊^)’’

* Это возможно для звезд населения И.

С учетом полученного в разделе 2 ограничения на п։, найдем рик < 
<3 10՜14 эрг/см։. Для 2*~0.1  это дает значение, на два порядка 
меньшее плотности энергии реликтового излучения рвя. Звезды с 
эффективной температурой Т. =/-40 000 К будут давать отличный от 
приведенного выше вклад; если потребовать, чтобы при 7',=/= 40 000 К 
максимум В{Тв, ՝*)  соответствовал в настоящее время ближнему ИК- 
диапазону, то рик изменяется примерно как Т,, поэтому при разум
ных вариациях Т. можно лишь незначительно увеличить вклад мас
сивных звезд населения III в 2—5 ртп — фоновое излучение.

Для звезд с массой М ~ М®, которые поставляют в межзвездную 
среду незначительное количество тяжелых элементов, ограничения, анало
гичные (2), отсутствуют, поэтому при определенных значениях парамет
ров п։ и для таких звезд можно было бы получить плотность энергии 
излучения в интервале Л = 2—5 рт, сравнимую с ?вв. Однако, как легко 
оценить из (4)—(6), в этом случае такие звезды создают поток в види
мой области спектра С, ~ 10 5 фотон/см2 с Гц ср, превышающий наблю
даемый. Если каждая из этих звезд окружена пылевой оболочкой*,  в ко
торой видимое излучение трансформируется в ИК, с концентрацией частиц 
п ~ 1010 см՜3, относительной концентрацией пыли пи/п ~ 10՜14 и раз
мером оболочки /?«л~3-1014 см, то при г^=4 и 2*~10՜ 3 они могут 
обеспечить плотность энергии излучения в ближнем ИК-диапазоне, 
близкую к ?вв, но для этого следует предположить, что пылевая 
оболочка характеризуется временем жизни 1010 лет. Это
слишком большая величина — для современных условий время суще
ствования околозвездных оболочек имеет порядок 105—10’ лет.

Оценим, наконец, вклад в ИК-излучение от маломассивных звезд 
населения II (М ~ 0.1 Мо), для которых максимум распределения энер
гии излучения приходится на 1 — 3 ртп. Из выражений (4)—(6) плот
ность энергии излучения можно оценить величиной:

100 я։г2
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здесь г։~5 10° см, 1.4-10“ Гц. В этом случае рик — при 
п,—5 -10՜° (1 + 2у)։ см՜3, т. е. 2*  -0.2. По-видимому, такую воз
можность также следует исключить, так как столь высоким значениям 
плотности вещества в стандартном космологическом нуклеосинтезе 
соответствует чрезмерно малое содержание догалактического дейте
рия: по числу частиц [О]/[Н] < 2-10՜6. К тому же условия для обра
зования маломассивных звезд менее благоприятны, чем для массив
ных. Если же предположить, что образование маломассивных звезд 
было инициировано звездами спектральных классов ОВ, то для того, 
чтобы в звездах Л/'•՝•'0.1 было заключено 2*  ~ 0.2 (при плотности 
светящегося вещества Вселенной Й»<^0.1), необходимо принять слиш
ком высокую эффективность переработки газа в звезды:

7. Заключение. Энерговыделение, соответствующее производству- ме
таллов, наблюдаемых в звездах населения II, невелико (—2-Ю16 эрг/г), 
поэтому поток излучения, приходящий к нам от тех звезд, которые обеспе
чили начальное загрязнение вещества Вселенной тяжелыми элементами 
(население III), мал. Лишь в направлении на галактический полюс он мо
жет превышать поток, создаваемый межзвездной пылью, при условии, что 
температура пыли достаточно низка: < 10 К, и в этом случае может
быть наблюдаем.

Не исключено, что значительная часть звезд населения III являлась- 
же очень массивными объектами с М > 200 Mq. Превращаясь в черные 
дыры, такие звезды могли бы вносить вклад в инфракрасное фоновое из
лучение [16], однако, для того, чтобы обеспечить обнаруженный недавно 
избыток ИК-фона с X = 2—5 рти, вклад таких объектов в полную плот
ность вещества должен быть слишком большим (Л/>200 Mq) = 1 — 
это может привести к переобогащению вещества гелием.

Маломассивные звезды населения II (М ~ 0.1 Mq) могут давать по
ток фонового излучения в ближнем ИК-диапазоне (Л — 3 pm), сравнимый 
с наблюдаемым лишь в том случае, если средняя плотность вещества, со
держащегося в них, составляет 2* —0.2— эта величина представляется 
слишком большой. Из возможных источников фонового ИК-излучения за
ведомо должны быть исключены звезды промежуточных масс (Л/ ~ 1 Л/q)^ 
так как они дают слишком большой фон в видимой области спектра. Та
ким образом, в настоящее время трудно указать удовлетворительный ме
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ханизм, который мог быть ответственным за наблюдаемое в ближнем ИК- 
диапазоне (л = 2—5 |‘т) фоновое излучение.

Автор благодарен Б. В. Вайнеру за замечания.
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INFRARED BACKGROUND RADIATION GENERATED BY 
POPULATION HI STARS

YU. A. SHCHEKINOV

The spectrum of infrared background radiation produced by primor
dial stars is calculated. It has been shown that IR-fJux is of the order 
of 50 Jy/sr at wavelengths X = 15—30 pm and 200 Jy/sr at >■ = 
= 150—300 pm provided these stars have enriched prepopulation II with 
metals: The flux of nearby IR-background (>. = 2—5 pm) ge
nerated by small massive stars (Af=0.1—1 Mq) and massive stars 
(Af=60 Mq) is estimated. It has been shown that this flux is too small 
compared with the observable.
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О ТЕОРИИ ГРАВИТАЦИИ С УЧЕТОМ РОЛИ ВАКУУМА. II
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Развиты предложенные з первой части работы представления о том, что при на
личии тяготения в вакууме возникает определенное поле натяжений и гравитационная 
^постоянная» определяется локальным состоянием вакуума. Исследовано статистическое 
сферически-симметрическое гравитационное поле. Изучен пост-ньютоновский предел 
теории. Предложена процедура интегрирования уравнекий поля.

1. 
11-3]

Центрально-симметрическое статическое поле. В наших работах 
выдвинута гипотеза о том, что в вакууме искривленного простран-

ства — времени должно существовать специфическое поле упругих натя
жений. Считается, что оно обусловлено нарушением однородности вакуум
ного фона. Этому полю приписывается тензор натяжений, который учиты
вается в правой части уравнений Эйнштейна. В такой трактовке теории 
гравитации распределение вещества, вакуумное поле натяжений и метрика 
образуют единый комплекс, определяемый уравнениями гравитационного 
поля. В [4], развивая эту идею, предполагается, что гравитационная по
стоянная является своеобразным проявлением упругости вакуума и что по
этому она должна определяться локальными свойствами вакуума (зависит 
от плотности вакуумной энергии). Было написано соответствующее выра
жение для действия и получены следующие уравнения:

С*
(1)

^ = 0. (2)

охк
=0.

16тсСф с!е.
(3)

1/гА 
2 4г
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Здесь Ъ* — тензор энергии-импульса материальных полей, ~։к — ваку
умный тензор натяжений, е — плотность энергии вакуума, 7 = С0/Ь’(е), 
Со — ньютоновская гравитационная постоянная, С (е) — та же величина 
для данного состояния вакуума, 7, = д-[/дх‘. Здесь уравнения гидро
динамики (2) не содержатся в системе (1). Что же касается (3), то 
они получаются из первых двух систем уравнений.

После вывода уравнений гравитационного поля удобно вместо функ
ции 7 (е) иметь дело с ее обратной величиной у (е). В первой части на
стоящей работы с помощью особым образом сформулированного ренорм- 
группового соотношения (принцип инвариантности Амбарцумяна) было 
показано, что

7 (е) Со
(4)

где Ь — безразмерный параметр, а р0—плотность массы в центре небес
ного тела.

Исследуем уравнения поля для случая статического поля. Примем за 
основу метрику в изотропных координатах:

Л2 = е^с2сИ2 — е* + г2«/62 + гг эш10</<р2), (5)

где / и ф — функции радиальной координаты г. Из симметрии мет
рики очевидно, что тензоры 11к и ~{к должны быть диагональными,

<‘ = с11аг(рс2, -Р,-Р, -Р), 

т‘ = а։аг(е, — р, —рх, — р±).

Здесь рс* — плотность полной энергии звездного вещества,/3—его дав
ление, р — давление вакуума в радиальном, а р±— в поперечном на
правлениях.

Учитывая (4), выпишем уравнения (1), (2) для метрики (5):

՛]>" 4. _1_ ,у ։_|_ А ф' _|_ А_ е'* _ е _ А е'ф/ — А е' _|_ В/Л =
4 г р0с2 \р0с2 2г/

= _А^(рс2 + е)!/е*,
с*

֊ г+֊а'+֊ Л 14еТ+ +—е'+4(р -е) г1= 
4.2 г рос2 [ 2 г 2 5

8^СП - ф- 
= —г~ (р ■+• Р ) Уе > 

с*
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где штрих означает производную пог, а

Г= Яе* = Г + 2Г+ у (/'/ + Г + ՛/’) + — (/' + 2И-

Эту систему уравнений нужно дополнить уравнениями состояния вакуума 
р = р (е), р , = (б) и граничными условиями.

2. Условия на бесконечности. Рассмотрим уравнения поля вне небес
ного тела, на больших расстояниях от него. Имеем

где ге = 2(7оЛ//с։ — гравитационный радиус небесного тела; а, ■[1,_ 
о — так называемые пост-ньютоновские параметры разложения. Для 
теории гравитации Эйнштейна они равны единице.

С удалением от небесного тела, очевидно, ^11с должно быстро стремить
ся к нулю. Подставляя в (6) соответствующие разложения и отбрасывая 
малые слагаемые, приходим к результату:

Разумно считать е, р и величинами одинакового порядка малости- 
Это требование выполняется только при « = 7г. С другой стороны, 
можно положить а = 1, что равносильно включению а в определе
ние г*. Таким образом,
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8яС0 1 г2,-?֊2Р = -Т(7-Зз-4₽)-?'-+..., р^ = -р+....

Уравнение (3) при г с точностью до членов порядка г*/га 
можно записать в виде

^.к + О(Ьс^С^) = О

или в раскрытом виде

1 /■ 2 \р,+ ֊Нр)/'+(р-р1)^ + ֊) = 0. (9)

Наблюдательные данные для гравитационного поля Солнца показы
вают, что 0=1.0 параметре я пока данных нет. Для электромагнитного 
вакуума в эффекте Казимира "" = 0 [5]. Не исключено, что и здесь след 
^вакуумного тензора равен нулю. Если так, то и «= 1. Из этого можно бы- 
-ло бы заключить, что теорию гравитации с переменным б(е) нужно со
гласовывать с существующей теорией в более высоком приближении пост
ньютоновского разложения. Однако в этом нет необходимости, даже если- 
тл = 0. Дело в том, что пост-ньютоновские параметры, вообще говоря, 
могут быть функциями от Ро/Рос*=9о (Л> — давление, а р0 — плотность 
массы в центре конфигурации). Если эти зависимости таковы, что 
при ч0-* 0 параметры Рио стремятся к единице, то противоречия 
с наблюдательными данными не будет, так как для Солнца (нереля- 
тивистский объект) до~3-1О՜5. Этот вопрос можно решить, произ
водя соответствующие измерения для нейтронных звезд. Подтверж- 
.дением сказанному служит биметрическая теория Розена [6]. Здесь 
для центрально-симметрического поля было найдено внешнее реше
ние /=—гг/г, ф = (М^М) г//г, где М—обычная масса, а Мг — неко
торая величина с размерностью массы:

М = 4к I (о + ЗР/с2) е(/+3*)/2г։</г, Мг = 4к | (р 

о о

Р/с։)е(/+3*’/2г։</г,

.гх — координатный радиус небесного тела. Как видим, в этом случае пост
ньютоновские параметры зависят от <7о> но при <?0 1 эти зависимости
становятся несущественными. Далее мы полагаем 0, °=/=1.
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Можно найти аналитическое выражение для вакуумного тензора 
соответствующее асимптотике (8). Тензор должен определяться ве

личинами, характеризующими гравитационное поле. В [1] на примере ста
тического поля, обсуждая различные возможности, мы показали, что э 
наипростейшем случае

С , .“ ~1к = —— (акт1тк + а2и>„и>'^1к + а3и>пю"и1ик).

Коэффициент с*/(*С0) введен ради удобства; ак — безразмерные по- 
■стоянные параметры порядка единицы; ик = <1хк1<к, и>к =■ —
•скорость и ускорение „вакуумного вещества“, которые в случае ста
тического поля идентичны с соответствующими величинами для звезд
ного вещества:

ы°= е՜"’, и" = 0, а = 1, 2, 3,

= —/'е՜*, то0 = то» = то» = 0.
2

(10)

Аргументы, использованные для выбора '1к, здесь остаются в силе. 
Подчеркнем, что приведенное выражение является лишь основным 
членом в разложении х1к по степеням wk. Вообще говоря, должны 
■быть также члены порядка (ш„ы")г и др., которые могут иметь важ
ное значение лри г1~г<.

Учитывая асимптотику (8) и (10), из вышеприведенного выражения
•тензора находим

я = _ (а2±а3)скГе-^ р = _ Ге-^

а3 = — 2аг, ₽ = 1 — 2а3,

Подставляя найденные выражения плотности энергии и давлений в урав
нение (9.), .после интегрирования получим

„ г, [ 1 /1 1 а3 \ 1/' = 7։.ехр[֊?1.֊(т + т—)/]. (11)

Используя .пост-ньютоновские разложения (7), отсюда находим

а։(8а2— 1) — 0. •«

Таким образом, имеются два варианта: первый а3 = 0, поэтому '0 = 1, 
•а։ = 3 (о—1)/8; второй а2=1/8, 4Р + За = 8. В [1] выбор был сделан 
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в пользу первого варианта, поскольку второй приводит к противо
речию с ньютоновским пределом. Для достаточно разреженных звезд 
С (е) да Со, и поэтому доводы, приведенные в упомянутой работе о- 
том, что а։ = 0, остаются в силе. Итак (далее индекс у ах опу
скается),

х1к = '777^՜ (2го/и,4 ~ + О[(^ладп)2],
2^

Выше уже отмечалось, что эти выражения дают только основные 
члены ~.к в разложении по г₽/г. Поэтому для сверхплотных небесных 
тел (г1~гв) при г~гг они нуждаются в уточнении.

Тензор вакуумных натяжений можно записать в виде, сходном с тен
зором энергии — импульса звездного вещества:

\*= (е+Р±)“/и4 —+ Р±)п,«*г 03>

где пк— пространственно-подобный единичный вектор,

п* = ш*(—и«»”)՜1՛2, л1 = е’1'/2, п — 0 при /=/=1.

Выражение (13) удобно тем, что допускает возможность задания уравне
ний состояния вакуума в виде, отличном от асимптотических соотноше
ний (12).

3. Граничные условия в центре. Из уравнений (6) видно, что во избе
жание сингулярностей при г = 0 нужно полагать

р՛ (0) - е' (0) = /' (0) = *' (0) = 0. (14).

Значением давления в центре Рл определяются все дифференциальные и 
интегральные характеристики конфигураций, состоящих из вырожденного 
звездного вещества. Возможны два случая деформированного состояния 
вакуума, а именно е (0) = 0 и е (0} =/= 0. Только детальное исследование 
решений (6) позволит сделать выбор между этими альтернативами. По
этому мы обсудим поведение функций при г= 0 для обеих возможностей.

Рассмотрим сначала случай е(0) = 0. При этом понятно,, что и 
р (0) = рх (0) = 0. Из условий (14) вблизи центра конфигурации на
ходим

/(г) = /о + с1е*1’ (— + ... ,
X /<>/
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Р И = Р0 ֊ 4 (- У + - •
4 \г0/

(15)

Е (г) = CjPoc’e"' (—) + — • 
\г0/

Здесь /о» Фо — значения функций / и 4 в центре; с1։ с5, с։ — безразмер
ные постоянные. В (15) мы специально выделили множитель ехр %, желая 
подчеркнуть этим, что разложения функций ведутся по степеням отноше

ния истинных расстояний г/г0:

(16)

где г0> гх—истинный и координатный радиусы звезды. Подставляя (15) 
в (6) и учитывая, что у (0) = 1, в нулевом приближении находим

, 4пС0 с։ + 6с3 = г‘р0,
Зс

4кС0 (17)
С1 — с։ — 2ос3= —— Р0Р0.

Следовательно, если одна из постоянных с1։ с3, с3 задана, то две другие 
определяются этими уравнениями.

Теперь обсудим второй вариант, по-видимому, более близкий к раз
виваемым здесь представлениям, когда е (0) =/= 0, и поэтому = 
= ։/<!=/= 1. В этом случае в (15) вместо последнего выражения имеем

1
е (г) ~ ео + CjPocV։

\ГО/

При этом в соответствии с (4) вблизи центра небесного тела

(18)

У (г) = у0 l + bc^‘(—Y + ...]• 
\ Го/ J

Подставим разложения /, ф из (15) и е(г) из (18) в уравнения (6). В ну
левом приближении получим

с։ + Ьс3
Ь

Рос2
(сх — 2c2)s0 = 4*G9

Зс*
(19)У<Го(№՝ + ео)>
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с։ - с. - 26с։ + (С1 _ 2с։) (ео _ ро) = уоГ2 (Л ро) (19).
2РоС‘ с*

Поскольку = р(0), то второе и третье уравнения системы (6) в-
центре становятся идентичными. Равенство вакуумных давлений при 
г = 0 следует из уравнений (3). Впрочем, это обстоятельство очевидно и 
из физических соображений. В (19}, вообще говоря, нельзя считать 
малым по сравнению с роС։ (сверхплотные небесные тела). Для сверхмас
сивных, но разреженных объектов с радиусом порядка и меньше их грави
тационного радиуса не исключена ситуация, когда | е0| ~ Рос2.

Система уравнений (6) не замкнута. Ее необходимо дополнить урав
нениями состояния вакуума р = р(Е) и (е). После их задания
удобно численное интегрирование (6) проводить от центра, исходя из гра
ничных условий (14), (15), (18) и согласуй результат с асимптотикам» 
(7), (8) на бесконечности. При этом необходимо знание параметров 
Ь, /о> Фо> ео> сэ (сх и са определяются уравнениями (17) либо (19)). По
стоянную Ь, по-видимому, можно считать универсальной (независящей от 
типа конфигурации). Остальные же зависят от параметра и должны 
быть определены одновременно с остальными характеристиками (масса,, 
радиус и т. д.) конфигурации в процессе интегрирования (6).

4. Приближенный способ интегрирования уравнений поля. Попытаем
ся найти такие решения уравнений поля (6), для которых компоненты 
метрического тензора не имеют сингулярности шварцшильдовского типа. 
В этом случае можно ожидать, что в интервале 0 < г < оо временной 
компонент метрического тензора £Оо должен быть монотонно растущей 
функцией, и что 0 < £оо (г) <1- Это допущение позволяет выписать до
статочно разумную аппроксимацию для производной/'. Согласно (11) и 
(15) имеем

2с1 ф, ~—/-ге , при г ֊-» и, 

/'(г) =
__а_е֊֊(/+;)/2> при

Используя эти предельные выражения и допущение о монотонном харак
тере изменения /', выпишем следующую аппроксимацию:

2
/' « е-(/тН2, А = в֊<Л+ад/2^ (20).
' А 4- г3 2сх ■ ' '
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Интегрируя, находим

‘ + -у—(21).
\ & /т. Т" 5 /

О

Теперь обсудим вопрос о виде плотности вакуумной энергии. Учиты
вая асимптотику (12) и условие е'(0) = 0, для е (г) можно написать сле
дующее приближенное выражение:

(22)> °"О0 \ г8 /

где В — новая безразмерная постоянная порядка единицы. Из этой фор
мулы находим

ас*Вс1 асгс% / 7 \
Сз “ 1 + (тСа “С1)3

Таким образом, постоянная В определяется значением плотности вакуум
ной энергии в центре. Учитывая (20) и (21), из (22) находим

3ас‘га
8т^С0е

1 -А/2— г„е
2 8

*/з \-2 г2--г>
— <&) —------(23>
֊5» / (Д + г3)’

о
Если с помощью выражений (21), (23) исключить функции / и е из 

системы уравнений (6), то в ней останутся четыре неизвестные функции 
ф, Р, р и р^. Запишем первое и четвертое уравнения в символическом 
виде:

%(ф, ф', ф", р) = 0, 2г(Р, Р', ф, ф') = 0. (24}-

Они вместе с уравнением состояния р = р(Р) определяют функции ф и. 
Р. Тогда второе и третье уравнения позволяют вычислить вакуумные дав
ления:
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где
■« 8 ՛* Оп «ь . Ь г—1/ф = —

с< 2р0с-

1 аким образам, давления можно вычислить по ходу интегрирования урав
нений (24). При этом можно получить также уравнения состояния р = р(в) 
и Рл = Р1 (г)-

Развиваемый вариант теории гравитации содержит две безразмерные 
постоянные Ь и а, которые нужно заранее задать. Выше отмечалось, что 
интегрирование уравнений поля удобно начинать с центра конфигурации, 
исходя из граничных условий (14) и разложений (15), (18), для фиксиро
ванного значения центрального давления и наугад выбранных значений 

՝ параметров г , /0, % и еи (в (15), (18) и других выражениях г0 можно 
исключить заменой сь на г*ск). Совершив подстановку

г=7е֊^, г,
мы опять получим уравнения (6), (20) и (22) с той разницей, что в них 
должны быть произведены замены

/—Д/ = / —/о> ф—Лф = ф —ф0, гя-*гя> А-^гвго12ск, 
а штрих над функцией теперь означает производную по г. В центре небес
ного тела Д/ = Дф — 0, а на больших расстояниях от него Д/«֊/о, 
Лф«—ф0. Поэтому для интегрирования, начиная с центра конфигура
ции, теперь достаточно выбрать значения и е0. В՝ конце вычислений при 
г г։ результат расчетов должен быть согласован с асимптотиками (7), 
(8). Это достигается многократным повторным интегрированием уравне
ний поля для уточненных значений параметров методом последовательных 
приближений. В ходе расчетов можно определить также истинный радиус 
небесного тела по формуле, приведенной в (16), где гх определяется из 
условия Р (гх) = 0. Разумеется, можно интегрировать также снаружи не
бесного тела, начиная с расстояний г г , для наугад выбранных значе
ний г£ и гх. При этом следует исходить из асимптотических разложений 
(7), (8) и согласовывать результат расчетов с условиями (14) и с выра
жениями (15), (18) в центре небесного тела. Описанная процедура бази
руется на представлении о том, что параметры вырожденных звездных 
конфигураций определяются их центральным давлением.

Институт прикладных проблем
физики АН Ары.ССР

Кафедра теоретической
физики ЕГУ
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ON THE THEORY OF GRAVITATION, TAKING 
INTO ACCOUNT THE ROLE OF VACUUM. II • у.

L. SH. GRIGORIAN. G. S. SAHAKIAN

The Idea concerning- the definite field of tensions appearing in va
cuum in the presence of gravity and on the gravitational “constant“ de
fined by the local state of vacuum suggested in Part one of the paper 
is further developed. The statical and spherically symmetric gravitatio
nal field has been investigated. The post-Newton limit of the theory 
has been studied and the integration procedure of field equations has 
been suggested.
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В работе доказана принципиальная разрешимость задачи Дирихле и установлены 
условия существования сопряженных конфигурации (в смысле теоремы Дедекинда) 
для объектов с магнитным полем. Исследована роль поверхностного тока и найдены 
выражения для магнитных полей внутри и вне конфигурации, удовлетворяющих усло
виям задачи Дирихле.

1. Введение. Важность роли магнитного поля во многих астрофизи
ческих проблемах не требует обоснования. В полной мере это относится и 
к теории гравитирующих конфигураций с магнитным полем, что стало 
ясно уже из пионерских работ на эту тему [1, 4, 5]. Обычный путь иссле
дования в этом направлении — «навязывание» объекту твердотельного 
вращения и поиск магнитного поля, допускающего равновесие конфигура
ции с известным, как правило, типом симметрии. В работе [12] был пред
ложен общий подход, согласно которому условия равновесия и возможные 
формы равновесия должны получаться, исходя из полной системы магнито
гидродинамических (МГД) уравнений. Однако анализ показывает, что 
стремление получить в общей постановке задачи решения полной системы 
МГД-уравнений, допускающих заранее незаданные формы равновесия, 
делает проблему бесперспективно сложной. По-видимому, целесообразно 
ограничить задачу, в которой форма конфигурации, ее гравитационный 
потенциал, поле скоростей и магнитное поле являются неизвестными. Мож
но задать конкретную форму и искать допускающие ее решения замкну
той системы МГД-уравнений. Естественно, при этом, задаться эллипсои
дальной формой конфигурации, поскольку к ней близки многие астрофизи
ческие объекты. Соответствующая постановка задачи существует и в клас
сической теории фигур равновесия. Речь идет о проблеме, впервые сфор
мулированной Дирихле [2]: при каких условиях возможна конфигурация, 
имеющая в любой момент форму эллипсоида и в которой поле скоростей 
в инерциальной системе отсчета (ИСО) линейно по координатам. Резуль-
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татом решения этой проблемы было открытие эллипсоидов Дедекинда и 
Римана — невращающихся и вращающихся, соответственно, объектов с 
крупномасштабными внутренними движениями [2].

Здесь уместно .подчеркнуть, что только линейное по координатам по
ле скоростей совместимо с эллипсоидной формой равновесия однородной 
жидкости. Это следует из свойств потенциала однородного эллипсоида и 
общих теорем гидродинамики (поверхность жидкости при установившемся 
движении фактически является поверхностью Бернулли [3]).

Отмеченное Дирихле движение с однородной завихренностью 5 (О

(£~уХ«> где V—поле скоростей) периодически привлекает внимание 
исследователей. Кроме книги [2], в которой проанализирована Т1роблема 
Дирихле с современной точки зрения, линейное по координатам поле ско
ростей в применении к астрофизическим вопросам (в контексте задачи Ди
рихле) исследовалось в работах [13, 14]. В работе [6] использовалась мо
дель движения с однородной завихренностью при рассмотрении динамики 
пульсара.

Учитывая непотенциальный характер магнитных сил, априори нельзя 
сказать, разрешима ли проблема Дирихле для объектов с магнитным по
лем. Цель настоящей работы — исследовать этот вопрос.

2. У равнения задачи Дирихле. Рассмотрим в произвольно вращающей
ся системе отсчета гравитирующий объект из идеальной жидкости с беско
нечной проводимостью. Используя уравнения Максвелла во вращающей
ся системе отсчета [8] и соответствующие уравнения движения жидкости 
[2], с учетом обычных приближений МГД [7], приходим к полной систе
ме МГД-уравнений для данного объекта, состоящей из: 
уравнения Эйлера

= —— ур 4- Vе? + —уХЯхЯ-Ь г Х-^-4- X 4- -7гг1шХ г |:,
Л р 4кр Л 2

• (П 
уравнения непрерывности

— = — фи, (2)
сП

уравнений вмороженности и-дивергенции магнитного поля

уХ (*Х Н), (3)
д1

(4)
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уравнения Пуассона

= — 4«о>, (5>
условия адиабатичности 

уравнения, связывающего электрическое и магнитное поля,

Е=-----(7}
с

— при обычном смысле обозначений. Отметим лишь, что — = — 4֊ 
Л Л

Ч-(и-у) обозначает субстанциональную производную, а уравнение 
для тока.

“* 4 гг “*
ухн=—; (8>

с

уже учтено в уравнении движения (1). Далее мы рассматриваем однород
ное тело, плотность р (/) которого является функцией времени. Коль ско
ро исследуется конфигурация, имеющая в любой момент времени эллип
соидальную форму, будем использовать вращающуюся систему координат,, 
оси которой совпадают с главными осями инерции эллипсоида. Стало

быть, г — радиус-вектор элемента жидкости и V— скорость движения от
носительно главных осей, которые в свою очередь вращаются с угловой

-♦
скоростью ш (0 относительно ИСО. Пусть, далее, начала координат инер
циальной и вращающейся систем отсчета совпадают. Нам необходимо по
лучить такую систему уравнений, которая бы допускала решения, совмести
мые с постановкой задачи Дирихле.

Введем специфические для данной задачи определения. Антисиммет
ричный тензор угловой скорости 2 (2,-* = е,Ле«։։) определяется ортого
нальной матрицей £ (/), задающей линейное преобразование коорди
нат точки в ИСО к вращающимся осям [2],

2 = —£+ или _^ = 2£, где £(0) = /. (9>
Л

Здесь £ — транспонированная матрица, I — единичная матрица.
С помощью ортогональной матрицы 5 вводится антисимметричный 

тензор Л, характеризующий вихревое движение жидкости относительна 
вращающихся осей
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А = -^-5+ или = Л5, где 5 (0) = I. (10)
Л вН

Матрица 5 связывает лагранжеву и эйлерову координаты частицы жид
кости [2]

Л-։ЛО=5Ло7(О), (11)

где А (;) — диагональная матрица, элементами которой являются полу
оси эллипсоида Ан = аД<) (։' = 1, 2, 3). Ао = А (0) и А~1 — обратная 
матрица. Ортогональность матрицы 5 обеспечивает равенство нулю 
нормального компонента скорости относительно границы 2 эллипсоида 

к = °- (12)

Условие (12) является следствием постоянства массы эллипсоида

= сопз!. (13)

Дифференцируя выражение (11) по времени и учитывая уравнение (10), 
приходим к полю скоростей внутреннего движения

7= (ллл՜1 + — л-1У= с(<) 7. \ л / (14)

Поле скоростей в ИСО, но в проекциях на мгновенное направление вра
щающихся осей, имеет вид [2]

2г. (15)

Поскольку постановка задачи Дирихле апеллирует к ИСО, запишем урав
нение движения (1) и условие вмороженности (3) в ИСО в проекциях на 
вращающиеся оси. Нужную нам форму уравнения Эйлера получаем, под
ставляя (15) в (1)

г/Н-тфЧ- —ухЯхя (16)
Л Р 4кр

Здесь в далее мы учитываем закон преобразования магнитного поля [8]
Нк=Н + о(—\ где индекс к относится к ИСО.

\с* /
Относительно инерциальных осей с учетом уравнения непрерывности 

условие вмороженности имеет вид [7]

(П)
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Учтем теперь, что производная по времени вектора в ИСО в проекциях 
на вращающиеся оси определяется оператором [2]

£—= (—-2^, 
Л \ Л /

(18)

г Де Ь(1)— матрица поворота (см. (9)). Умножая на £ уравнение (17) и 
используя (18), получаем соотношение

= (19)
Л \ Р / Р \ Р /

где учтено, что и = Это и есть уравнение вмороженностн в ИСО в 
проекциях на мгновенное направление вращающихся осей. Заметим, что 
в уравнениях (16) и (19) дифференцирование по координатам произво
дится в подвижной системе отсчета.

Используя выражение для потенциала однородного эллипсоида, легко 
получить, что

V3? = - 2«(7рФл (20)

где Ф — диагональная матрица с элементами Фц = /С (г — 1, 2, 3) [2] и
ОО

& = а1а2а3 Г г“—֊> А3 = (а1 + и) (а2 + и) (а2 + и\ .
з Д (а,+ и) 
о

Подставляя (20) и (15) в уравнение (16), получим

/(4г 4’ А’А’ ф’ ^г = -^^ХНхН. (21) 
\ яг Л / р 4яр

Уравнение (21) для краткости записано в операторной форме.
В связи с выяснением роли поверхностного электрического тока, ко

торый неизбежно появляется в рассматриваемой задаче, граничные усло
вия будут исследованы особо. Далее мы убедимся, что нормальный ком
понент магнитного поля на поверхности исчезает. Кроме того, как и в слу
чае безмагнитного поля, на поверхности должно обращаться в нуль гидро
динамическое давление

Я4 ='о, р|։ = о. (22)

Поэтому можно воспользоваться результатом, полученным в [2],

7Р= — 2рсА'2г, (23)
где рс — рс (/) — давление в центре конфигурации.
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С учетом (23) из уравнения (21) следует, что мггнитное поле должно 
иметь вид (

/7= <2(0 г, (24)

где матрицу <2(0 предстоит найти. -• * »
3. Уравнение для магнитного поля. Для определения матрицы <2(0 

получим матричную форму уравнения вмороженности (19). Подставляя в 
(19) выражение (24) и учитывая (15), найдем, что условие вмороженно
сти магнитного поля приводится к виду

-^ = С<7-9С, 
Л (25)

здесь д^(2/р. Общее решение уравнения (25) имеет вид д(0 = 
= Уд(0) У՜1, где матрица У удовлетворяет уравнению

— = СУ, У(0) = Л (26)

Произведя замену У=ДД, где Д(0) = Д-1(0), получим ----- =

здесь В = А~гСА—= Л, где мы учли явный вид матрицы С. 
(/1 ՝

Решение уравнения -----= № с использованием уравнения (10) не
Л

составляет труда и имеет вид £ = Возвращаясь к матрице (2 
магнитного поля, получаем окончательно

(2(О = -?-Л5(Ло1(20Л0)5+Л-1,- (27)
Ро

где ро = р(0). Для выполнения условия (22) на границе эллипсоида 
элементы матрицы <2 должны удовлетворять соотношению

<2.7=<2/.. (28)
X а)/ 

3
При этом (2И = 0, и уравнение (4), требующее, чтобы ^<2,7=0 удов- 

летворяется тождественно.

Введем постоянную матрицу £>0 = — До’1<2оЛ0. Легко проверить, 
Ро

что в силу (28) £>0 является антисимметричной матрицей. Для дальней. 
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шего оказывается удобным выразить матрицу Do через стационарные 
значения Л-матрицы Л, = const. В этом случае уравнение (10) имеет 
решение [9]

„ Л, Г Ле
S=e ’ • S(0) = е * . (29)<

Подставим (29) в выражение (27) и потребуем постоянства поскольку
*0 Пдля стационарного поля ----- = и,
сП

Q = [>Ае * ■ Doe А 1 = const.

Это условие выполняется только для коммутирующих матриц Do и- 
Л,: £)0Л, = AtD0. Ввиду антисимметрии этих матриц полученный вы
вод означает, как легко показать, что Do = fA», где 7—скалярная 
константа. В итоге приходим к формуле

Q(t) = -(рД5Лж5+Д՜1 (30)՝

и, наконец,

Н = Qr = ^рД 5ЛЖ 5+Д -1г. (31)-

Наличие «координатной» матрицы S в выражении (31) физически оправ
дано — линии поля вморожены в среду и следуют за частицами среды.

4. Разрешимость задачи Дирихле. Подставляя выражения для давле
ния (23) и магнитного поля (24) в уравнение (21) и записывая его в яв
ной форме, приводим его к виду

tPA d dA dA
— + — (ДА - НА) + — Л-2 — + ДА8 4- Q*A - 22 ДА =
dP dt dt dt

-2„G^A + 2-^-A-l+^(Q-Q+)QA, (32>

где С(0 определяется выражением (30). Уравнение (32) вместе с урав
нением (10) и условием (1'3) представляют собой систему 19 уравнений
для 19 неизвестных — о1։ аг, а3, рс, 
- 7 / 1 „ . 1 * \шик (»/ = —Brt։Qfa, к/ = —-в/4։А*,1 

\ Лв Л/ /

шести компонентов векторов

и девяти компонентов матри-

цы 5.
Таким образом, замкнутая система уравнений магнитогидродинамики 

для задачи Дирихле приводит к совместной системе уравнений, достаточ
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ных (вместе с начальными условиями) для получения решений. Тем са
мым доказана принципиальная разрешимость задачи Дирихле для объек
тов с магнитным полем.

5. Взаимосвязь магнитного поля и поля скоростей. Выражение (14) 
описывает нестационарное поле скоростей, которое представляет собой 

суперпозицию скорости расширения с компонентами 
1 Л, 

----- -тгх. и однс- а. <п ‘
родного вихревого движения с компонентами вихря

а, + а /
** = -֊Г(33) 

а1а)
''Сравнивая формулы (14) и (31), видим, что в нестационарном случае по-

ля и и Н неколлинеарны и следовательно существует макроскопическое 
электрическое поле, определяемое выражением (7):

£ = — (фг) X (Ст), £« = е - .
с 1

Легко видеть, что при установившемся движении электрическое поле во 
вращающейся системе отсчета отсутствует. Действительно, в стационар
ном случае формулы (14) и (31) принимают вид

^ = (АК,А~г)г, Н=к(АК.А-1)7, ' (34)

то есть

Я=ТРи (35)

и поле -Е тождественно равно нулю. Кроме того, электрический ток в соот
ветствии с формулами (8) и (35) оказывается параллельным вектору за
вихренности

/ = £ = сопзЪ
4к

(36)

Заметим, что вектор вихря « является параметром, через который в 
задаче Дирихле определяются характеристики системы. Компоненты ско
рости установившегося движения с помощью (33) выражаются через ком
поненты вихря

и, = Т1кхк, (37)

где матрица Т имеет вид .
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_ °гз Дуг 
а* + а23

аГЗ _
а2 + а1 аг+ аз

а& аГ1 п
аз + а1 аз + а2

Движение, описываемое формулами (14) и (37), аксиально несимметрич
но. Ввиду соотношения (35) оказывается асимметричным и магнитное

поле. Так, например, стационарное поле Н для шара с внутренним движе

нием с двумя компонентами вихря $ = (0, ?5, ?3)— случай, который в свя
зи с теоремой Римана [2] будет интересовать нас далее,— в сферических 
координатах (г, 0, <р) имеет вид

Нг=Ъ, Нь = — 7рг?։ СОБ Ч>, Н^= — ург ($дСО5 0 — С։СО8 0 8Н1<р). (38)
2 2

Отсутствие аксиальной симметрии магнитного поля означает, что стацио
нарное во вращающейся системе отсчета поле будет нестационарным отно
сительно инерциальной системы отсчета.

6. Теорема Дедекинда для конфигураций с магнитным полем. Суть 
теоремы Дедекинда в следующем: если существуют конфигурации, в кото
рых движение удовлетворяет условиям задачи Дирихле при данных мат
рицах А, А, Л, то при той же матрице А могут существовать и конфигура
ции с движением, в котором матрицы R и Л поменялись ролями. Фигуры 
равновесия, отвечающие условиям теоремы Дедекинда, называют сопря
женными [2]. В справедливости теоремы Дедекинда в гидродинамической 
теории легко убедиться, рассматривая уравнение движения (32) без маг
нитного поля. Если транспонировать это уравнение и поменять ролями 
матрицы й и Л (и, следовательно, £и5 в выражениях (9) и (10)), то 
вернемся к исходному уравнению.

Рассмотрим теперь, какие ограничения накладывает магнитное поле. 
Можно указать два случая выполнения условий теоремы Дедекинда.

1) Член, отвечающий магнитной силе в уравнении (32), имеет вид

Г= — (О - (Г) = -Р11(Д5Л։5+Д-1+ А -15А. А) АЗ^.З^. (39)
4пр 4к

Если удовлетворяются равенства

= РТД (5Л։5+ ) Д՜1 + р-гД-1 (5Л,5+) Д, (40)
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/♦5A.S* = Р7*Л (£2,£+ ) Л՜1 + Р1*Л~։ (£2,£+) А, (40а)-

то теорема Дедекинда справедлива. Здесь 2, = const — стационарное 
значение матрицы 2, / = const — коэффициент пропорциональности» 
/* и 7* соответствуют сопряженным конфигурациям. Действительно,, 
при этом

Г--= —(£О,£+)Л (SA,S+),
4«

+ а (41).
F+ = — (SA,S) А (£2,£т), 

4к

и при смене ролей матриц A, S +♦ Q, L эти выражения переходят друг в 
друга. Причем, = Естественно, что условия (40) накладыва
ют сильное ограничение на типы движений, допускающих сопряженные 
конфигурации. Так, дифференцируя по времени выражение (40) и исполь
зуя (9), нетрудно проверить, что условие (40) требует, чтобы матрица 
JF = /й(£2,£+)— CQ+ QC была симметричной. В стационарном слу

чае, из (40) следует коллинеарность векторов ш и ?. В этом можно 
убедиться, если ввести антисимметричную матрицу S// = кото
рая ввиду (33) имеет вид

Е = -(ЛЛЛ-։+Л"1ЛЛ).

С учетом этого соотношения условия (40) в стационарном случае запи
шутся в форме

fQ, = - 7рНл = 7р (АЛ, А՜1 + Л-։Л,Л), 

/*Л,=—7*рЕ2 = 7*Р(Л2,Л"1+ Л-12.Л),

что и означает коллинеарность векторов с и ш (? и X, соответственно).

2) Теорема Дедекинда будет выполнена и для такого типа движений,

при котором вектор X, изменяясь по величине, в течение всего времени 

движения параллелен дуальному вектору матрицы Dc = — Л» lQ0A0 в
Ро

(27). В этом случае можно положить SDqS4՜ -- b(t)A (f), где b(t)— 
скалярная функция. Тогда Q(t) = р5ЛАЛ-։,

F = - ЗЛА, F+= - АЛS, (42).
4к 4к
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и мы удовлетворим теореме Дедекинда, если положим /2 = Н, то есть $ 

параллелен ш. Поскольку эта параллельность сохраняется и в стационар
ном случае, то приходим к выводу, что обе рассмотренные ситуации совпа
дают при установившемся движении.

Заметим, что фигуры равновесия с внутренними движениями, при ко

торых векторы 5 и ш коллинеарны, называют 5-эллипсоидами Римана [2]. 
Таким образом приходим к заключению, что МГД-систе.ма уравнений гра
витирующих конфигураций допускает нетривиальные сопряженные кон
фигурации только типа S-эллипсоидов Римана.

7. Граничныа условия. Мы не конкретизировали рассматриваемую 
конфигурацию — это может быть любой объект с электрическими токами 
и крупномасштабными внутренними движениями, который на некотором 
этапе его эволюции можно приближенно описать исследуемой моделью. С 
целью приблизить задачу к реальности положим, что объект окружен не 
вакуумом, а атмосферой низкой плотности с электрическими токами и по
лем, описываемым уравнением

V X Н= кН, к = const. (43)
На реальность талой ситуации обращал внимание С. Чандрасекар [10]. 
Итак, мы учитываем электрические токи и поле окружающей среды, в ос
тальном же—считаем ее вакуумом

Ра = р2 = v2 = 0. (44)
Поле, удовлетворяющее уравнению (43), имеет две границы — с объектом 
и с вакуумом, где оно должно сшиваться с потенциальным полем.

Прежде чем записать граничные условия задачи, проанализируем 
роль электрического тока. Как видно из формул (8) и (31), плотность то- 

кд j (t) однородна. Это с неизбежностью приводит , к наличию такового 
слоя на поверхности и больших магнитных сил, действующих на этот слой. 
В связи с тем, что токовый слой имеет незначительную толщину, действие 
на него любых других сил по сравнению с амперовскими пренебрежимо 
мало. Отсюда следует, что для равновесия токового слоя на поверхности 
объекта необходимо, чтобы сиды, действующие на него со стороны внут
реннего и внешнего магнитных полей, компенсировали друг друга. Выпол
нение такого условия означает, что при переходе через границу S эллип
соида модуль вектора магнитного поля не должен изменяться

|Я1|«|Я8| на Е. (45)

Таким образом, мы имеем дело с разрывом, который можно назвать тан
генциально-вращательным [7].
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Будем рассматривать поверхность разрыва (границу 2 эллипсои
да) в системе координат, в которой она покоится. Учитывая (12),. 
(43—45) и используя законы сохранения и уравнения Максвелла, полу
чаем на границе 2 эллипсоида с бессиловой магнитосферой следующую 
систему граничных условий:

4,1 = 4.2 = = °, (46.1}

Р1 = 0, |Я1|=|Я2|, (46.2}

п • V,։ X На = 4«со, (46.3)

7=—пХ(Ял-Я-1), (46.4)
4«

' (46-5>
ас

Здесь п — единичный вектор нормали к поверхности эллипсоида, индекс 
՛ -»■

«1» относится к эллипсоиду, о — поверхностный заряд, I—плотность по- 

верхностного тока. Двумерная дивергенция поверхностного тока 
в (46.5) определяется ковариантными производными от компонентов это
го тока в криволинейных координатах поверхности эллипсоида.

В стационарном случае, который везде далее мы рассматриваем, усло
вие (46.3) исчезает, в силу (35), а (46.5) принимает вид

/„1=Ух-*. (47)
Заметим, что условие (47) не накладывает никаких ограничений на харак
тер внешнего поля. Учитывая (46.4), нетрудно убедиться, что (47) сво
дится к равенству

п?Х Я, = О,
которое удовлетворяется в силу условия (46.1) и уравнения (43).

8. Внешнее магнитное поле. Граничные условия задачи предъявляют 
специфические требования к ориентации внешнего магнитного поля на по
верхности эллипсоида. Так՜ как Нп = 0 на границе, будем опускать ин

декс т у тангенциальных компонентов поля и обозначать Н։ и Н' —вну
треннее и внешнее поля соответственно. Пусть поверхность эллипсоида 
является координатной поверхностью = const ортогональной криволи
нейной системы координат (vj. Тогда

ех = п, Н‘= Нгеа + Нзе3, Н՝ = А2е։ 4֊ h3e3, 
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где {еА}— базисные векторы системы координат, Л։, Л3, Нз, Нз—ком
поненты внутреннего (известного нам) и, соответственно, внешнего 
полей в криволинейных координатах поверхности. Введем в проек
ции на касательную к поверхности эллипсоида плоскость угол Р=

= {Н , Н). Используя условия (46.2), с помощью элементарных вы
кладок получаем

Hi — h2 cos р ± h3 sin Р, Hi = Л3 cos Р + Аа sin р. (48)

В силу (46.2) равенства (48) справедливы только в том случае, если 
= Л3. Поскольку в соответствии с формулами (35) и (37) внутрен

нее поле имеет вид Нь = fp Tktxt, то нетрудно убедиться в том, что 
соотношение h2 = h3 |s не выполняется ни при каких условиях, совме
стимых с постановкой задачи. Остается единственная возможность:.

при переходе через токовый слой вектор напряженности Н поворачи
вается так, что на внешней поверхности слоя остается лишь один
компонент поля. Пусть, например,
=|± и Н* = ± е2 К Лз + Лг (ввиду 

Л3

Нз = 0, /7£=/=0. Тогда tg р=.

(46.2)). Поверхностный ток в .

соответствии с формулой (46.4) имеет вид

7= 4֊7х (//*- 7/') =— (Л3Г2 - (А։ + V hi + hl) 73). (49)
4՜ 4՜

Следует отметить, что в общем случае Р = Р(>2, м3) const. Угол Р 
может быть постоянным лишь в том случае, когда на поверхности 
отличен от нуля только один компонент внутреннего поля, при этом 

Р=± —• ото, в частности, означает, что тороидальное внутреннее

поле при переходе через токовый слой становится полоидальным.
Если полагать, что объект окружен вакуумом, а не атмосферой, то, 

коль скоро поверхностный ток нами найден, можно считать, что задача 
определения внешнего магнитного поля в принципе решена, поскольку его 
можно найти прямым интегрированием по закону Био—Савара,

(50)

В формулу (50) следует подставить выражения (36) и (49). Но такой 
подход практически мало удобен и, что важно, физически менее реален. 
Поэтому обратимся к решению уравнения (43). Как известно, с помощью 
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представления поля з виде суммы тороидального и полоидального компо
нентов, это уравнение сводится к уравнению Гельмгольца [11]

(Уг + *2)П=.О, (51)
где функция П(г, 9, у) определяет (в сферической системе координат) 
компоненты поля

н ֊ _ 1 • И = 1 ‘ н ֊ _
' r*sin9 до’ ° г sin 9 dr’ де (52)

здесь X = — г sin 9 > к. — const. Общее решение уравнения (51) пред-
до •

ставляет собой сумму гармоник вида
П ~ Anr~1/2J„+Jn (кг) П„ (9, <р), (п = 1, 2, ...) (53)

где
П„(8, <₽)=S/17P:(cosT)e,’',>

при обычном смысле обозначений.
На поверхности эллипсоида два компонента пг и //■? поля (52), опре

деляемого решением (53), обращаются в нуль, как это и требуется гранич
ными условиями. При этом константа к является корнем функции Бесселя 
У„+1/2 (кХ) = 0. Поскольку нижняя граница бессиловой магнитосферы 
несферическая, то в качестве приемлемого приближения можно положить 
X=alt где —наибольшая полуось эллипсоида, или же взять в качестве 
X корень квадратный из усредненного по телесному углу квадрата радиу
са-вектора поверхности эллипсоида.

Решение (53) на внешней границе атмосферы сшивается с потенциаль

ным полем Н= — v<[», где [11]
/ R \"+*Ф=Е^(—) П-.(М-

п \ Г /
Тем самым процедура определения поля завершается. Например, магнит

ное поле сферы радиуса с внутренним вихревым движением ; (0, 0, ?), 
имеет на границе, согласно (39), только один азимутальный компонент.

Поэтому угол ? = —> и поле, проходя токовый слой, превращается 

в полоидальное (на границе) с компонентом Ht = — sin 9. При

этом решение (53) принимает вид

П = - jpEik՜1 (2*)~Vil$nJTn(kR0) — ( - cos Ar՝) cos 9, 
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где к есть корень уравнения У3/2 (£7?0) = 0, а компоненты поля нахо
дятся согласно формула։« (52). Линии полей показаны на рис. 1.

Рис. 1. Ливии токов и полей сферической конфигурации. Завихренность ; па

раллельна оси вращения. Объемные токи / параллельны ; и замыкаются через по

верхностные токи на сфере /=/д<д+ /_е . Магнитный момент р. = —?■(/?«; создается * г 8

поверхностными токами. Н/ — внутреннее азимутальное поле, которое при переходе 

через токовый слой становится меридиональным (на поверхности). Линии Н1 и поля 

скоростей V коллинеарны. На рисунке показана (в сечении) лишь дипольная состав

ляющая бессилового магнитного поля Нг атмосферы.

9. Заключение. Рассмотрение задачи Дирихле для гравитирующнх 
конфигураций с магнитным полем показывает принципиальную разреши
мость этой задачи в рамках магнитогидродинамики. Этот вывод открывает 
возможность исследования серии эллипсоидальных фигур равновесия с маг
нитными полями и крупномасштабными внутренними движениями. Обыч
но конфигурации с магнитным полем исследуются в случае аксиально-сим
метричного поля (см. ссылки в [12]). В настоящей работе рассмотрена си-
13-371 
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туации, когда магнитные поля могут быть аксиально несимметричными, 
а сами объекты находятся под действием непотекциальных магнитных сил. 
Как показано в статье, вопрос о характере магнитного поля внутри и вне 
стационарной конфигурации решается до конца. Причем обнаружено, что 
направление поля может резко измениться при переходе через границу 
эллипсоида. Наконец, анализ задачи Дирихле в рамках МГД позволяет 
сделать одно общее замечание: заключение о возможности какой-либо 
формы равновесия в теории фигур равновесия с магнитным полем весьма 
критично по отношению к характеру граничных условий для магнитного 
поля. Поэтому не имеет смысла говорить о той или иной форме конфигу
рации с магнитным полем без детального анализа граничных условий.

В развитие полученных результатов в следующей статье мы покажем, 
что МГД-уравнения равновесия допускают существование эллипсоидов с 
крупномасштабными внутренними движениями, стационарных во вращаю
щейся системе отсчета и нестационарных в ИСО.

Автор признателен профессору К. А. Пирагасу за интерес к работе 
и полезные обсуждения.
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GRAVITATING CONFIGURATIONS WITH A MAGNETIC FIELD. 
I. THE DIRICHLET PROBLEM

О. V. KRAVTSOV-

It has been proved that the Dirichlet problem is in principle solvable 
and the conditions of existence of conjugated configurations have been 
determined (in terms of the Dedekind theorem) for objects with a magnetic 
field. We have investigated the role of the surface current and found 
expressions for the magnetic fields within and outside the configuration, 
which satisfy the conditions of the Dirichlet problem.
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КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

УДК 534.338.6

К ВОПРОСУ О РАСПРЕДЕЛЕНИИ ЧАСТОТ 
ЗВЕЗДНЫХ ВСПЫШЕК В ЗВЕЗДНЫХ АГРЕГАТАХ

Задача восстановления функции распределения частот звездных вспы'- 
шек в звездных агрегатах по хронологии наблюденных вспышек, постав
ленная В. А. Амбарцумяном [1], может быть решена в общем • случае с 
использованием следующей формулы

........ (*>
Л—г

Здесь 1—текущее «условное» время наблюдений [1]—измеряемое ко
личеством обнаруживаемых в агрегате вспышек (за единицу условного 
времени принято полное число вспышек, наблюденных в агрегате), пг (х) — 

г ’ ■ • • .
количество звезд, показавших за времях ровно г вспышек, Ск—число со
четаний из к элементов по г, пк (1) — количество вспыхивающих звезд в 
агрегате, показавших на сегодняшний день (х = 1) ровно к вспышек.

Формула (1) очевидным образом следует из вероятностных сообра
жений из условия независимости друг от друга вспышек у отдельно взя
той и у разных вспыхивающих звезд. Функция распределения вспыхиваю
щих звезд по частотам вспышек при этом считается произвольной. Другой 
смысл формулы (1) отвечает аналитическому усреднению функции пг(х) 
по всевозможным перестановкам наблюденных вспышек во времени, или, 
образно говоря, «перетасовкам». фотографических пластинок (в соответ
ствии с условием о независимости вспышек друг от друга).

Наша формула (1) при г = 0 сводится к выражению

П (х) = 5 п*(1)[1-(1 ֊•')*] (2)
к-1

для количества вспыхивающих звезд в агрегате, обнаруженных к моменту 
времени х.
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В приводимой ниже таблице даются «исправленные» наблюдательные 
значения л (т), вычисленные по формуле (2) — для Плеяд, Ориона и об
ласти ТОТ по данным пк (1), заимствованным из работ [2—4]. С удиви
тельной точностью эти данные аппроксимируются наложением двух пуас
соновских процессов для Плеяд:

л (т) = М(1 - е-’1Т) -И,(1- е-’*х) (3)

со значениями = 670, = 1.1, = 60, *2 = 9, и только одним пу
ассоновским процессом

и(т) = ЛГ(1-е-") (4)

со значениями IV — 1250, V — 0.49 — для Ориона и /V = 330, у = 0.37— 
для области ТОТ.

Таблица 
«ИСПРАВЛЕННЫЕ» НАБЛЮДАТЕЛЬНЫЕ (1) И .ТЕОРЕТИЧЕСКИЕ (2) 
ЗНАЧЕНИЯ КОЛИЧЕСТВА ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД. ОБНАРУЖЕННЫХ

К МОМЕНТУ «УСЛОВНОГО» ВРЕМЕНИ НАБЛЮДЕНИЙ т

т. I о.о 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0

1 0 109 190 253 305 350 390 425 458 487 515Плеяды 2 0 109 188 250 303 350 391 427 460 489 515
1 0 62 120 174 225 274 320 364 406 446 484Орион 2 0 60 117 171 223 272 318 363 405 446 484

тгчт 1 0 12 23 34 45 55 65 ' 75 84 93 102101 2 0 12 23 34 45 55 65 75 84 93 102

Мы заключаем, что частоты вспышек у всех вспыхивающих звезд в 
Орионе почти однаковы (для ТОТ данные представляются скудными), а 
в Плеядах существуют две группы, состоящие из 670 и 60 вспыхивающих 
звезд с частотами вспышек, отличающимися почти на порядок (но внутри 
каждой группы частота вспышек всех звезд примерно одинакова и отве
чает, соответственно, 3000 и 300 часам на вспышку). Полное число вспы
хивающих звезд в Плеядах, следовательно, близко, но меньше 750, з 
Орионе — 1250, в ТОТ — 350.

Безусловно, статистическая надежность нашего заключения, основан
ного на анализе данных о текущем количестве вспыхивающих звезд п (т), 
гораздо выше, чем результатов анализа величин л1(т) и п2(т), а тем бо
лее, и анализа только величин лл(1).

Другой подход к решению обратной задачи определения функции 
распределения частот звездных вспышек на основе формулы (1) будет 
развит в последующих работах автора и А. Л. Мирзояна.
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On the Distribution of the Frequency of Stellar Flares in Stellar 
֊Aggregates. The analytic time-representation of the multiplicity of fla
res in stellar aggregates based on observational data at present is given 
under the condition of independency of flares from each other. They 
are exactly approximated by two “Poisson“ groups with stars in each 
of them having the same frequency: N1 = 61Q, vx = l.l flares at all 
observational time, Aza = 60. = 9 — for Pleiades, and by one Poisson
process with N = 1250, v = 0.49 — for Orion, TV = 330, v = 0.37 — for 
the Dark Nebulae of Taurus.

The total number of flare stars in the Pleiades is nearly equal or 
less than 750.

12 мая 1986

Бюракаяская астрофизическая 
обсерватория М. А. МНАЦАКАНЯН
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