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ХИМИЧЕСКИЙ СОСТАВ АТМОСФЕРЫ К-ГИГАНТА a Ser

М. Е. БОЯРЧУК. М. Я. ОРЛОВ, А. В. ШАВРИНА 
Поступила 8 января 1986 

Принята к печати 20 июля 1986

На основании спектрограмм дисперсии 6 А/мм была изучена атмосфера звезды 
а Ser К III. Методом моделей атмосфер определено химическое содержание. Для боль
шинства элементов содержание солнечное или превышает его Hai (0.2—0.4) dex. Уверен
ный избыток показали натрий Na I (0.8 dex), ванадий VI и хром Сг (0.5 dex).-

Звезда a Ser по исследованию сильных линий металлов была отнесена 
к сверхметаллическим (S-M-R) [1, 2]. Кроме того, известно, что она ха
рактеризуется сильными полосами CN. Спектроскопическое исследование 
a Ser было выполнено Гриффином [3] методом кривой роста, где было 
найдено повышенное содержание некоторых элементов по сравнению с сол
нечным. Мы предприняли детальный количественный анализ этой звезды 
методом моделей атмосфер. Некоторые характеристики a Ser приведены в 
табл. 1. Спектрограммы были получены в фокусе куде 2.6-метрового те-

Таблица 1

HD Sp V B-V U-B R-J V—K Mv

140573 +14°18 +44°09 K2III Stg CN 2.64 1.16 1.24 0.56 2.58 1.09 0.049+5

лескопа Крымской астрофизической обсерватории АН СССР. Использо
вались пластинки Eastman Kodak’ 103a-F, ЮЗа-D, ЮЗа-О. Они охватыва
ли область XX 6900—4100 А, дисперсия 6 А/мм. Всего было получено де
вять спектрограмм, по три для каждой области спектра. Обработка наблю
дательного материала была проведена так же, как это описано в [4]. В ре-
зультате тщательного рассмотрения регистрограмм и 
.вестными списками линий были отобраны около 500 
измерены эквивалентные ширины. (Список линий с

сопоставления с из- 
линий, для которых 
эквивалентными ши-

ринами авторы могут предоставить заинтересованным лицам). Мы исполь
зовали значения сил осцилляторов в системе сводных данных Крымской 
астрофизической обсерватории [4].
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Для спектроскопического анализа нами были рассчитаны модели ат֊ 
мосфер по программе SAM-IC (см. [5]) с учетом конвекции (параметр 
/ = 1.5) и молекулярного поглощения (а, 7, —системы TiO, красная 
система CN, колебательно-вращательные полосы Н։О, СО, ОН, вращатель
ные линии Н-О).

Далее нужно было выбрать параметры модели, Т.фф и lg g, дхя 
гиганта К2. Поскольку для холодных звезд невозможно по изучению толь
ко линейчатого спектра определить эффективную температуру звезды и. 
ускорение силы тяжести на ее поверхности, то мы поступили следующим 
образом. Рассмотрели несколько определений эффективной, температуры,, 
полученной для a Ser различными методами. Наиболее приемлемые — это 
температуры, полученные из исследования распределения энергии в непре
рывном спектре, поскольку оно слабо зависит от величины ускоре
ния силы тяжести. Такие определения для a Ser делались неоднократно.. 
Они дают близкие значения, Тэфф = 465Q К [6], 4750 К [7]. Эффектив
ные температуры, определенные по оценкам цветов в инфракрасной обла
сти, дали значения для a Ser Т9фф = 4521 К [2], 4494 К [8], 4560 К [9],. 
причем последнее значение температуры определено на основании измере
ния угловых диаметров звезд. Рассмотрев все эти определения, мы приня
ли для a Ser значение 7~9фф = 4600 ± 100 К. Для выбора силы тяжести 
lg g мы воспользовались ионизационным равновесием. Для этого были 
рассчитаны содержания железа, скандия и хрома по линиям нейтральных и 
ионизованных атомов для ряда значений эффективных температур, прием
лемых для звезды гиганта К2, а именно 4400, 4600 К, и величин ускорений, 
силы тяжести (1g g = 1.5, 2.0). Результаты этих вычислений показаны на 
рис. 1, где для железа, скандия и хрома представлены соотношения Т^фф, ид 
lg g, при которых содержание элемента получается одинаковым по линиям 
ионизованных и нейтральных атомов. Войдя в этот график с выбранной 
Т’эфф =4600 К, мы получаем для силы ускорения тяжести значения lgg=2.0. 
Эти значения были использованы для вычислений химического состава атмо
сферы звезды о- Ser. Большое значение для вычисления химического содер
жания имеет правильный выбор микротурбулентной скорости. Для этого ли
нии железа, как наиболее обильные в спектре, были разбиты нг^ группы па 
эквивалентным ширинам. 'Вычислялось содержание с разными турбулент
ными скоростями от 2.0 до 3.5 км/с. Найдено, что для величины турбу
лентной скорости 2.5 км/с практически отсутствует зависимость lg£(Fe)՛ 
от величины эквивалентной ширины. Поэтому мы приняли для.дальней
ших вычислений значение турбулентной скорости с, = 2.5 км/с. Отметим, 
что микротурбулентная скорость для <։ Ser, определенная по профилям ли
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ний красной системы CN, полученных с высоким разрешением (0.075 А), 
составляет 3.3±0.2 км/с [10], а найденная по кривой роста Гриффином — 
2.5 км/с [3].

Рис. 1. Диаграмма Т։фф— lg g для определения параметров модели атмосферы 
a Ser. '

Итак, с параметрами — 4600 К, 1g g = 2.0, £f= 2.5 км/с мы про
вели расчеты содержания элементов по программам WIDTH 5, WIDTH 6. 
Постоянная затухания рассчитывалась с учетом затухания вследствие 
столкновений, при этом коэффициент С, з формуле ван дер Ваальса был 
увеличен в 1.4 раза в соответствии с результатами [11]. Влияние сверхтон
кой структуры (А/s) было учтено для линий Со I и Мп I; использовались 
значения ЛХл/»։ определенные Р. И. Костыком [11]. Для других элемен
тов данных о сверхтонкой структуре недостаточно.

Найденные содержания для a Ser приведены в табл. 2. Там же для 
сравнения даны результаты, полученные Гриффином [3] методом кри
вых роста. Из рассмотрения табл. 2 видно, что содержания железа, Fe I и 
Fe II, а также алюминия Al I, кальция Са I, скандия Sc I и Sc II, марганца 
Mn I, кобальта Со I и бария Ba II, имеют солнечное содержание или толь
ко чуть-чуть превышают солнечное содержание, на (0.1—0.2) dex. Другие 
элементы, такие, как Mg I, Si I, Ni I, Ti I, превышают солнечное содержа
ние на (0.3—0.4) dex. Представляется реальным՛, избыток натрия Na I 
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(+ 0.76 с!ех), ванадия V I (+ 0.50 (1ех) и хрома Сг I, Сг II (+ 0.50 йех). 
Отметим, что в отличие от железа, скандия и хрома содержания, получен
ные по линиям нейтрального и ионизованного титана, различаются .на 
0.26 с!ех. Это может быть следствием ошибок сил осцилляторов или эффек
тов блендирования более слабых линии Т1 II.

Таблица 2

z Эл. Число 
линяй 1g s, - 1g s0 [31

11 Na I 6 +0.76 +0.4:
12 Mg I .3 +0.36 —
13 AI I 2 +0.22
14 Sil 10 +0.34 ' +0.3:
20 Ca I 22 +0.09 0.0
21 Sc I 9 +0.22 +0.2

Sc II 11 +0.21 4-0.2
22 Til 32 40.07 0.0

Ti II 13 +0.33 —
23 V I 35 +0.50 +0.3
24 Cr I 23 +0.51 +0.3

Сг II 7 +0.49 —
25 Mn I 8 * 0.00 —
26 Fa I 120 +0.19 +0.2

Fо II 18 +0.14 +0.1:
27 Col 12 +0.01 +0.3
28 Ni I 46 +0.37 +0.2
56 Ba II 5 +0.07 —

Полученные содержания ряДа металлов в атмосфере a Ser, значитель
но отличающиеся от солнечных, свидетельствуют о том, что a Ser не яв
ляется обычным гигантом и заслуживает дальнейшего исследования.

Крымская астрофизическая 
обсерватория

CHEMICAL COMPOSITION OF K-GIANT a Ser ATMOSPHERE

M. E. BOYARCHUK, M. Ya. ORLOV, A. V. SHAVRINA

The atmosphere of K2 III star a Ser is studied on the basis of 
6 A/mm spectrograms. The chemical composition of the atmosphere 
is determined using models of atmospheres (Table 2). The majority 
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of elements show the abundances close to the solar ones, but Na, V 
and Cr are overabundant up to — (0.8 — 0.5) dex.
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•СИМБИОТИЧЕСКАЯ ЗВЕЗДА AG Ога

А. П. ИПАТОВ, Б. Ф. ЮДИН 
Поступила 18 марта 1986 

Принята к печати 15 августа 1986

Приводятся результаты фотометрических, в системе V НУ R! НKLM и спектрофото
метрических в диапазоне 3300—7500 А, наблюдений симбиотической звезды AG Ога. 
•Ее холодный .компонент представляет собой красный гигант спектрального класса 

К4—К5, имеющий приблизительно постоянный блеск, А/ I 0тЗ, заполняющий свою 
полость Роша и находящийся, по-видимому, на асимптотической ветви гигантов. На 
длине волны 5 мкм обнаружен ИК-нзбыток, связанный с излучением газовой оболочки 
с массой М я 10՜6 М^. Наблюдения AG Ога показали, что с ростом болометриче
ского потока от горячего компонента его эффективная температура уменьшается. Горя
чий компонент может быть красным карликом с М я 0.4 на который в эквато
риальных областях осуществляется дисковая аккреция вещества холодной звезды 

-с Л? >10՜^ Мо/год. При усилении темпа аккреции, зо время вспышки AG Вга, 
усиливается .звездный ветер с поверхности красного карлика и его эффективная темпе
ратура уменьшается. Горячий компонент AG Ога может быть и белым карликом с 
Х^3-1О3£0 и /?эфф>0.2 ^0. Источником энергии его вспышек является грави
тационная энергия вещества, аккрецирующего с 7Й > 10՜5 Л/0/год. В моменты меж

ду вспышками его светимость может определяться выделением энергии при горения 
иа его поверхности водородного слоевого источника ։

1. Введение. Симбиотическая звезда AG Ога, имея неотъемлемые при
знаки этого класса звезд, все же заметным образом отличается от боль
шинства из них. Она расположена на большой галактической широте 
(6 = 41°), имеет большую радиальную скорость (и ~ — 140 км/с) и жел
тый цвет. Так как цвет симбиотической системы AG Ога в визуальном 
диапазоне определяется цветом ее холодного компонента, то по своему спек
тральному классу он должен быть более ранним, чем МО. Вопрос о клас
се его светимости пока остается открытым. По линиям поглощения метал
лов он классифицируется как КЗ III [1], К1 II [2], КО 1Ь [3]. Отличитель
ной особенностью эмиссионного спектра AG Ога является относительная 
слабость в нем разрешенных линий металлов. В частности, в видимом диа
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пазоне Боярчук [1] не обнаружил эмиссий Fell — линий довольно силь
ных в спектрах большинства симбиотических звезд.

По своей кривой блеска AG Dra является типичным представителем 
класса симбиотических звезд, чередующих моменты спокойного состояния 
их горячих компонент с моментами их вспышек [4], достигающих Зт в 
фильтре U. Фотометрические в системе UBV наблюдения Майнунгера [5] 
в 1974—79 гг. обнаружили наличие на кривой блеска AG Dra колебаний 
с Р = 554 дня и амплитудой АС/ « 1՞*. В сентябре 1980 г. AG Dra вспых
нула в очередной раз [4]. Еще одна вспышка была зарегистрирована в 
феврале 1985 г. {6, 7].

AG Dra является ярким источником рентгеновского излучения [8, 9]. 
Интенсивные IUE-наблюдения в УФ-диапазоне были выполнены Виотти 
н др. [10, 11] за период с 1979 г. по 1983 г. Во время вспышки AG Dra, 
начавшейся в 1980 г., УФ-континуум возрос в ~ 10 раз. В то же время 
степень возбуждения эмиссионного спектра заметно не изменилась. По
следний факт был подтвержден Блэйр и др. [12] в видимом диапазоне. 
Наблюдения в ИК-области длин волн показали, что блеск холодного ком
понента примерно постоянен [13]. В радиодиапазоне поток от AG Dra по
ка что не обнаружен. (В частности, можно сказать, что на 4.9 ГГц он 
< 0.4 мЯн [14]. Определенной количественной модели AG Dra, объяс
няющей в целом всю совокупность наиболее характерных наблюдательных 
особенностей этой звезды, пока не существует.

В данной работе приводятся результаты фотометрических в системе 
UBVRJHKLMN и спектрофотометрических в диапазоне 3300—7500 А с 
R = 50 А наблюдений AG Dra, выполненных на Южной станции ГАИШ 
в Крыму, а также оценки ряда параметров этой двойной звездной системы. 
Параметры фотометров и спектрофотометра, а также методика проведения 
наблюдений описаны в работе Тарановой и Юдина [15].

2. Результаты наблюдений. На рис. 1 приведены результаты наших 
фотометрических наблюдений AG Dra в фильтрах U и I, дополненные дан
ными, взятыми из работ [9, 10, 16]. Там же показаны изменения блеска՛ 
звезды на длине волны 1340 лА в единицах АпГщо 2.5 lg F (1340)/' 
l'Fa (1340), где Fo (1340)—поток 8 января 1981 г. [11]. Даты максиму
мов и минимумов блеска AG Dra вычислены в соответствии с кривой бле
ска, построенной Майнунгером [5].

Первое, что бросается в глаза при виде кривой блеска AG Dra, это՛ 
устойчивый временной характер колебаний блеска звезды, обнаруженных 
Майнунгером [5]. Они не прекращаются во время вспышки (минимум в 
1982 г.), и после ее прекращения фаза их не сбивается (минимум в 1984 г.)֊ 
Вспышки, звезды могут лишь несколько искажать правильную форму ко
лебаний блеска, наблюдаемую в моменты отсутствия вспышки. Устойчи
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вость колебаний УФ-блеска AG Ога делает маловероятной их связь с ка
кими-либо собственными колебаниями блеска горячего компонента, не за
висящими от внешних условий. Поэтому естественно предположить, что 
период колебаний блеска горячего источника излучения в двойной звездной 
системе AG Ога соответствует периоду ее обращения. В этом случае его- 
колебания блеска могут быть связаны с периодическим изменением темпа.

Рис. 1. Фотометрические наблюдения AG Эга. О — результаты авторов^ 
X —Виотти и др. [11]; -|-----Хохол и др. [16]; ■— Вензел [6]; • —Виотти и др-
110]; А — Пиро и др. [9].

аккреции вещества холодной звезды на ее компонент в результате наличия, 
в системе эксцентриситета. Однако сопоставление дат начальных момен
тов вспышек AG Вга или их максимумов [4] с фазой блеска звезды не об
наруживает заметной корреляции, существования которой можно было бы 
ожидать при наличии эксцентриситета. Поэтому имеются все основания 
связать колебания УФ-блеска AG Пга с наличием в данной двойной звезд
ной системе частичных затмений горячего источника излучения его холод
ным компонентом.

. Фотометрические наблюдения AG Ога в ИК-диадазоне показывают,, 
что блеск холодного компонента не испытывает заметных колебаний. В 
частности, за весь период наших наблюдений амплитуда изменений блеска 
в фильтре / не превысила О.т3 (рис. 1). Во время вспышки AG Ога в 
1980—82 ге. поток излучения от горячего компонента увеличился на поря
док [11]. В модели симбиотической звезды, в которой светимость горяче
го компонента определяется темпом аккреции на него вещества холодной, 
звезды, последний также должен возрасти на порядок. Однако даже такие 
большие изменения в скорости потери массы холодной звездой заметно не- 
отражаются на ее фотометрических характеристиках. В свою очередь, по
стоянство последних означает, что изменения в темпе скорости потери мас
сы не связаны с наличием какой-либо колебательной неустойчивости, при
сущей самой холодной звезде, а являются результатом воздействия на нее* 
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гравитационного поля горячего компонента. Существенным образом это 
воздействие может проявляться лишь при условии заметного заполнения 
холодной звездой своей полости Роша.

В табл. 1 приведены результаты фотометрических наблюдений AG В га. 
■исправленные за межзвездное поглощение с величиной Е (В—V) = 0.т06 
■[10]. |В ИК-диапазоне звездные величины усреднены за весь период на- 
■блюдений. Амплитуды изменений блеска в фильтрах И и V (табл. 1) на
глядно показывают, что в первый из них основной вклад в блеск AG Вга 
вносит горячий источник переменного излучения, во второй — холодная 
звезда. Считая, что изменения блеска горячего источника происходят без 
заметных изменений в его цвете, можно суммарное излучение AG Вга в 
фильтрах и BYR разделить на доли, принадлежащие горячему и холодно- 

. му компонентам. Подробнее методика данной операции изложена в рабо
те Юдина [17], а ее результаты занесены в табл. 1.

Таблица 1
ЗВЕЗДНЫЕ ВЕЛИЧИНЫ AG Эга, ГОРЯЧЕГО'и ХОЛОДНОГО КОМПОНЕНТОВ*

Источник 
излучения и В V R Н К

AG Ога а 11.49 10.95 9.67 8.46
.AG Вга Ь 10.64 10.76 9.56 8.34
AG Пга с

4
7.13 6.42 6.24

Горячий а 11.84 13.28 12.64 11.33
Горячий Ь 10.79 12.23 11.59 10.28
Холодный 11.08 9.74 8.54 7.15 6.44 6.26

* Звездные величины скорректированы за Е{В— И) = 0'п06. а — 9.06.79, фа- 
.за 0.27; Ь — 23.06.80, фаза 0.95; с — Средние за период 1979—1985 гг.

По всем показателям цвета от фильтра В до фильтра К, вычисленным 
на основе звездных величин, приведенных в табл. 1, холодный компонент 
:классифицируется как К4—К5. Однако показатели цвета К—Л^гОГЗ 
-и К— Л/~0т1 (0՞*!! и —0709 для К5 соответственно) указывают на 
наличие на длинах волн, превышающих 3 мкм, ИК-избытка. Данный 
вывод подтверждается и наблюдениями AG Ига в июне 1982 г., в 
фильтре N (10 мкм). Оказалось, что Л^=4?73±0Тб при /У~бт2 
.для звезды К5. Забегая вперед, скажем, что наблюдаемый ИК-избы- 
ток связан с излучением газовой оболочки в системе AG- Ига. По 
распределению энергии в спектре холодной звезды (табл. 1) можно 
оценить ее болометрический поток. Он составляет ~8.2-10՜9 эрг/см։ с.
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В табл. 2 приведены результаты спектрофотометрических наблюдений 
AG Ога, а на рис. 2 показано распределение энергии в ее спектре. Как вид
но из табл.’ 2, величина бальмеровского скачка (2)в) в спектре AG Вга 
заметно меньше, чем его величина, наблюдаемая в планетарных туманно-

Таблица 2 
РЕЗУЛЬТАТЫ СПЕКТРОФОТОМЕТРИЧЕСКИХ НАБЛЮДЕНИЙ AG Ога

У7 (Нз) — эквивалентная ширина линии Нз относительно континуума на 
длине волны 3600 А.

Дат* Фаза
(Л/Р (Нз))-100

/■(Нз), 10՜11 
арг/см’ с

ТР- (Нз) 
А ПвНе 11 

4686 На 6830

17.09.82 0.43 43 480 22 1.45 25 0.28
23.05.84 0.53 54 790 86 0.46 56 0.16
28.04.85 0.15 71 590 74 1.82 77 0.41
19.09.85 0.41 56 640 67 1.00 53 0.34

стях. Объяснение этому факту может быть двояким. Или в газовой обо
лочке AG Вга 2 - 1СИ К, или на длине волны 3646 А в суммарное из
лучение горячего источника (газовой оболочки 4֊ горячего компонента) 
вносит заметный вклад континуум от горячего компонента. Малая эквива

Рис. 2. Распределение анергии в спектре AG Ога 17.09.82.

лентная ширина линии Н3 (ТГ-(Нц)) относительно континуума за баль
меровским скачком и высокое отношение Г(На)/Г(Нз) (табл. 2) по 
сравнению с их значениями, вычисленными для мензеловского случая в ре
комбинационной теории излучения, означают наличие значительного само- 



440 • А. П. ИПАТОВ, Б. Ф. ЮДИН

поглощения в линиях бальмеровской серии водорода [18]. Следует также 
'обратить внимание на высокую интенсивность неотождествленной эмис
сионной особенности на длине волны 6830 А, характерной для спектров՜ 
симбиотических звезд в момент, когда степень возбуждения их эмиссион
ных спектров достигает — 100 эВ.

3. Обсуждение. В спектрах ряда симбиотических звезд, в частности и в 
спектре AG Эга, нет эмиссионных линий, пригодных для надежной оцен
ки величины Т,. Как показано в работе [17], высокая плотность газовой 
оболочки AG Вга (п։~1010 см՜3) [10] и малые ее размеры (г ~ 
«2-1013 см) предполагают наличие в ней электронной температуры 
> 2-10* К, однако ее точное значение неизвестно. Поэтому анализ резуль
татов спектрофотометрических наблюдений будет проведен при двух пред
положениях о величине Т,, которые практически соответствуют и двум мо
делям горячего компонента симбиотической звезды [17].

Итак, если горячий компонент излучаЛ подобно ядру планетарной ту- • 
манности с Г ~ 10Б К, т. е. в рэлей-джинсовской области как черное тело,, 
то при таких высоких температурах интенсивность его излучения на длине 
волны 3600 А будет составлять < 10% от интенсивности излучения га
зовой оболочки. В этом случае малую величину Ов следует приписать вы
сокой (Г,;« 2.5-104 К) электронной температуре. Если же предположить,: 
что Т, = 2-104 К, то на длине волны 3600 А появится заметный (2^30%) 
уровень непрерывного излучения негазовбго происхождения, который мож
но связать с излучением аккреционного диска, существующего вокруг го
рячего компонента AG Бга [17].՜ Для этих двух предположений в табл. 3 
приведены оценки ряда параметров, относящихся к ионизованной части га
зовой оболочки и горячему компоненту, в сумме составляющих горячий 
источник излучения в системе AG Вга.

Температуру горячих компонентов симбиотических звезд, как прави
ло, оценивают по величине отношения потоков в линиях Не II 4686 и Нр- 
Иными словами, по величине параметра ф = Мо(Не П)//У,-о (Н I), где 
А%(Н1), Л%(НеП)— потоки квантов, испускаемых горячим компонен
том за пределом ионизации водорода и однократно ионизованного гелия. 
Однако при этом не учитывается факт наличия самопоглощения в линии 
Нр, известный еще из работ Боярчука [18], что приводит к завышению 
получаемых значений 7л. Поэтому для оценок параметра мы используем 
величину отношения Р(Не II)//7, (3646՜), где /?я(3646 )—поток излу
чения от газовой оболочки.

Как видно из табл. 3, величина эквивалентной ширины линии Н? 
относительно газового континуума ((Нр)) и соответственно величина։ 
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самопоглощения в ней меняются в зависимости от блеска AG Вга. Недоучет 
последнего факта может привести к получению неправильной зависимости 
хода изменения 7л с изменением болометрической светимости горячего 
компонента. В частности, спектрофотометрические наблюдения Блэйр и др. 
[12] показали, что до вспышки 1980 г. /г(Не П)/^(Нр)~0.45, а в ее 
максимуме — 0.61. Иными словами, судя непосредственно по величине от
ношения потоков в линиях Не 11 4686 и Н?, следовало бы сказать, что при 
вспышке AG Вга температура его горячего компонента увеличивается. Од-

Таблица 3 
РЕЗУЛЬТАТЫ ОБРАБОТКИ СПЕКТРОФОТОМЕТРИЧЕСКИХ НАБЛЮДЕНИЙ 

ДЛЯ ДВУХ МОДЕЛЕЙ ГОРЯЧЕГО КОМПОНЕНТА AG Ога

'Фаза
Х(ЗбОО), 10՜13 
эрг/см2 с А

1Г,-(Н?)* 
А

Ч* Q”
В7(НЗ)Ь 

А
Qb Твв՛ 105 

К
fh. bol
Л, bol

0.43 7.1 40 5.5 0.052 28 0.033 0.88 2.1
'0.53 0.75 140 1.6 0.23 84 0.12 1.23 0.25
0.15 5.8 61 3.6 0.13 43 0.086 1.11 1.7
0.41 2.0 75 2.9. 0.13 66 0.10 1.16 0.60

а—Горячий компонент — красный карлик с дисковой аккрецией, 7'с=2-104К. 
Ъ—Горячий компонент—белый карлик—источник чернотельного излучения. jF~(H?) — 
эквивалентная ширина линии Нз относительно континуума газовой оболочки за баль
меровским скачком. Q = jV10 (Не (H I), где Nm (H I) и ЛГ<0(НеП)— потоки 
квантов, ионизующих водород и однократно ионизованный гелий, q — коэффициент, 
показывающий, во сколько раз ослаблена линяя Нз из-за самопоглощения. Результаты 
лолучены в предположении, что Е (В— И) = О'" Об.

нако, если сравнить величину параметра Q для трех дат из табл. 3, имею
щих примерно одинаковую фазу блеска, то окажется, что с ростом яркости 
AG Dra параметр Q, а следовательно и температура горячего компонента, 
уменьшаются. В то же время его болометрический поток (/>, bd), оце
ниваемый по величине Fg (3646՜ ) с учетом величины 7л, равной, как 
мы считаем, Твв в табл. 3, возрастает, (табл. 3). И в результате 
зависимость 7л от Fh, ь01 и соответственно от Ал, ь01 получается в 
виде Тк ~ 7.л,°ьо1 • Оценки болометрических потоков горячего компо
нента в фазе „0м в моменты его максимального блеска при вспышке 
и спокойного состояния показывают, что в первом случае Fh. bol / 
/7^, Ьо1~6; во втором — 0.7.

Как уже указывалось выше, .в фильтрах L и М. наблюдается ИК-избы- 
ток, т. е. наблюдаемый уровень излучения превышает его величину, ожи
даемую от холодного компонента спектрального класса К4—К5. В фильтре 
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М избыточный поток составляет ~2֊10 15 эрг/см 7 с А, причем из
мерения в этом фильтре были выполнены в мае 1985 г., когда поток 
от газовой оболочки (3646 )~5։10 13 эрг/см7 с А. Сравнение этих 
величин указывает, что избыточное ИК-излучение связано с излуче
нием газовой оболочки.

По модели Тутукова и Юнгельсона [19] горячим компонентом сим
биотической системы может быть углеродно-кислородный карлик, на по
верхности которого горит водородный слоевой источник, питаемый веще
ством, аккрецируемым с холодной звезды. Однако данная модель в той 
форме, в которой она существует в настоящий момент [20, 21], не в состоя
нии объяснить характер изменения светимости и температуры горячих ком
понентов AG Эга и ряда других симбиотических звезд [17]. Поэтому сле
дует признать, что основным источником энергии, питающим вспышку го
рячего компонента AG Вга, является гравитационная энергия аккрецируе
мого вещества, и светимость горячего источника в это время определяется 
темпом аккреции. Если аккреция осуществляется на белый карлик, то не 
исключено, что на его поверхности стационарно горит водородный слоевой 
источник, и именно темпом выделения энергии при термоядерном синтезе, 
зависящим в основном от массы белого карлика, определяется минималь
ный уровень болометрической светимости горячего компонента симбиоти-' 
ческой звезды. В этом Случае легко можно понять, почему после вспышки 
AG Вга каждый раз имеет примерно рдин и тот же блеск в УФ-диапазоне.

Перейдем теперь к оценкам физических параметров отдельных компо
нентов AG Пга. При этом, если дело касается горячего источника излуче
ния, то его будем рассматривать в том состоянии, в котором он находился 
в сентябре 1982 г. (табл. 2). Выбор даты связан с наличием в августе 
1982 г. ЮЕ-наблюдений AG Бга [11], из которых нам понадобится вели
чина потока на длине волны 1340 А.'

Как уже указывалось выше, холодный компонент в двойной системе 
AG Вга должен иметь размеры, близкие к размерам своей полости Роша. 
Только в этом случае удается понять, почему он обладает скоростью поте
ри массы, оцениваемой ниже по светимости горячего компонента, на не
сколько порядков превышающей ее величину, характерную для одиночных 
красных гигантов; почему темп потери массы может меняться на порядок, 
вызывая вспышки AG Вга; почему вещество, теряемое холодной звездой, 
в основном концентрируется к горячему компоненту, образуя компактную 
газовую оболочку, которая в системе AG Вга испытывает частичные затме
ния и не дает заметного радиопотока [14].

Итак, для оценки светимости холодной звезды будем предполагать, 
что она заполняет свою полость Роша. Ее цветовая температура, опреде
ленная по показателю цвета (/—К), составляет — 3700 К. Массу выби
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раем равной 0.9 М,.у в соответствии с принадлежностью AG Dra ко II типу 
населения [10]. При массе горячего компонента 0.6 Mq и периоде обра
щения, равном 554 дням, светимость холодного компонента Le, ьо1 ~ 
~ 3100 £©• Такой светимостью красный гигант может обладать, находясь- 
лишь на асимптотической ветви гигантов. Его желтый цвет объясняется 
низким содержанием металлов, а классификация как КО 1Ь [3] — малым 
значением аффективного ускорения на его поверхности при заполнении им 
полости Роша.

Итак, если горячий компонент излучает подобно черному телу, то в 
сентябре 1982 г. его эффективная температура, болометрический по
ток, болометрическая светимость и эффективный радиус составляют 
Th ~ 8.8-КУ* К, Fh, boi ~ 2.1 /*с, bol > L-н, toi ~ 6500 Lq и Rh, ен ֊ 0.3 /?©.. 
Если он является белЫм карликом, то его радиус /?л ~ 0.01 Rq. 
Иными словами, основная доля гравитационной энергии аккрецируемого 
вещества будет выделяться уже под фотосферой, на уровне которой аккре
цию можно считать уже сферически-симметричной, а излучение горячего 
компонента, сходного в этом случае с ядром планетарной туманности, чер
нотельным. До размеров R/,. ։ff аккреция может осуществляться и в фор
ме, близкой к дисковой. Влияние диска на наблюдаемые параметры симбио
тической звезды может, например, проявляться в экранировке ядра при 
наблюдении двойной звездной системы с ребра. В моменты между вспыш
ками Ц, bol ~ 2200 и М ~ 10՜6 Mq/год. Однако, как уже указыва
лось выше, можно предположить, что мийимальный уровень излучения го
рячего компонента связан с горением на его поверхности водородного 
слоевого источника. В этом случае после вспышки М может принимать зна
чения < 10 6 ÆTq/год.

Если горячий компонент является звездой главной последовательно
сти, то соответственно Af>10՜4 A/q/год. Ясно, что при такой скорости 
аккреции высокая ( ~ 105 К) температура горячего компонента возможна 
лишь при условии осуществления ее в дисковой форме. В свою очередь, 
диск уже может вносить заметный вклад в суммарное излучение горячего 
источника в районе бальмеровского скачка. Поэтому в этом случае при 
оценках параметров горячего источника примем Т, = 2 • 104 К (табл. 3). 
Методика их вычисления подробно описана в работе Юдина [17]. Здесь 
же отметим лишь условие, которое необходимо наложить на модель с диско
вой аккрецией, чтобы она удовлетворяла наблюдаемому уменьшению сте
пени возбуждения эмиссионного спектра (параметр Q и табл. 3) при уве
личении светимости горячего компонента.

При расчете распределения энергии в излучении горячего компонента 
при дисковой аккреции между максимальной температурой в диске- 
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и*։) и температурой пограничного слоя (Ты) задается постоянное 
соотношение [22]. Из теоретических вычислений оно определяется неодно
значно и лежит в пределах Ты!Та, т>։ = 3 -*- 5. Однако важно то, что при 
усилении темпа аккреции Та, п»> и соответственно Ты увеличиваются 
-~Л/*/4. В этом случае параметр 0 суммарного излучения диска+погра- 
ничного слоя по крайней мере не должен уменьшаться, что противоречит 
наблюдениям (табл. 3). Выход из создавшегося противоречия может быть 
.связан с отказом от условия выполнения в дисковой модели горячего ком
понента симбиотической звезды постоянного соотношения между Г</, иа։ и 
Ты. Известно, что ядра планетарных туманностей обладают. звездным 
ветром, интенсивность которого увеличивается с ростом светимости ядра 
,[23]. Горячие компоненты симбиотических звезд по своим температурам 
л светимостям сходны с молодыми ядрами планетарных туманностей. По
этому не лишено смысла предположить, что в то время как на экваторе 
звезды главной последовательности происходит аккреция вещества, через 
ее приполярные области осуществляется его отток, темп которого возрас
тает с ростом светимости горячего компонента, т. е. с ростом темпа аккре
ции. В этом случае эффективная температура пограничного слоя может и 
уменьшаться, что приведет к соответствующему уменьшению параметра

.Итак, для согласования модели с наблюдениями параметр Ты считал
ся свободным. После определения Та, ша։ по наклону спектра в области 
1300—3600 А, с учетам вклада излучения газовой оболочки, Ты выбира
лось таким, чтобы параметр <2 суммарного излучения диска+погранично- 
го слоя соответствовал наблюдениям. В результате в сентябре 1982 г. по
лучено, что Та, яа։~4.4-10* К, 7*4/~ 1.07-10* К, Ты! Та, „х ~ 2.4, /7, ьа։~ 
«2.1Ре,Ьо1» £л, Ьо1 ~ 6500 £©. Радиус и масса горячего компонента,— 
звезды главной последовательности составляют 0.4 Яд и 0.4 Л/д, 
т. е. он является красным карликом. Величина эддингтоновской све
тимости для него Ьь, ела ~ 5.3 £е, ь«1, что примерно соответствует мак
симальной светимости горячего компонента AG Ога при его вспышках.

Объемная мера эмиссии газовой оболочки в сентябре 1982 г. состав
ляет ~ 2.2-10е0 см-3. При п, ~1010 см՜3 [10] ее радиус равен ~1.3Х 
ХЮ1’ см~ 1.3 /?с. Из условия отсутствия радиопотока на частоте 
4.9 ГГц на уровне 0.4 мЯн [14] следует, что звездный ветер от двой
ной звездной системы во внешнее пространство <1.510՜6 Л/д/год.

Авторы выражают благодарность О. Г. Тарановой за помощь при на
блюдениях и А. В. Тутукову за полезные обсуждения.

.Астросовет АН СССР
Государственный астрономический
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SYMBIOTIC STAR AG DRA

. A. P. IPATOV. B. F. YUDIN

We present results obtained from photometric (in the UBVRJHKLM 
system) and spectrophotometric (in the range 0.33—0.75 pm) obser
vations of symbiotic star AG Dra. The cool component of this star 
is a՜ red giant with approximately constant brightness (Л/S֊0m3) classi
fied as K4-K5. This red giant fills it’s Roche loble and probably is on 
the assymptotic giant branch of the HR diagramm. We detected the 
presence of JR excess in 5 pm associated with radiation of the gaseous 
envelope with the mass of Л^~1О-6Л/0. Observations of AG Dra 
enable us to indicate th$t growing of *the bolometric flux of a hot 
component is accompanied with decreasing effective temperature. The 
hot component of the system is probably an accreting red dwarf with 
the mass A/~0.4 Mq and disk accretion of matter of cool star with 
the rate 10՜՜4 Л/©/year in equatorial region. Increase of accretion 
rate [during the outburst of AG Dra leads to the increase of stellar 
wind from the red dwarf surface and the .decrease of it’s effective 
temperature. The hot component of AG Dra may also be considered 
as a white dwarf with luminosity £>;3-10։ Lq and. ^eff>0.2 Rq. In 
this case gravitational energy of accreting matter Af>10՜6 Л^/уеаг 
would be the source of the hot component outbursts. The luminosity 
between outbursts is determined by energy generation from the burning 
hydrogen layer source.
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Представлены результаты (по 40 спектрограммам, полученным в 1983 г.) спек
тральных наблюдений с дисперсиями 86 А/мм, а также 94 А/мм у Н^. Отмечается 
изменение эквивалентных ширин эмиссионных линии водорода и Не II. С учетом .рас
пределения энергии в спектре AG Dra, построенного по литературным данным, и меж
звездного поглощения найден бальмеровский декремент. Делается вывод, что AG Dra 
в рамках симбиотической модели выглядит как пара, состоящая из звезды КЗ III и го
рячего компонента с плотной н компактной оболочкой.

1. Введение. Спектр AG Dra представляет собой спектр звезды позд
него класса с яркими линиями. По этой причине ее относят к классу сим
биотических звезд. Однако такое мнение не единое, и некоторые исследо
ватели считают AG Dra новоподобной.

В начале 50-х годов наблюдалось изменение блеска AG Dra в фото

графических лучах в пределах '■-9՞1—11т, продолжающееся в течение не
скольких лет [1]. Вторая активная эпоха AG Dra наблюдалась в начале 
80-х годов, она продолжается по сей день. Интересно, что наблюдается 
картина, сходная с предыдущей.

Мирзоян [2] нашел, что распределение энергии в спектре AG Dra до 
Л > 3700 А соответствует звезде спектрального класса G, а в области 
X < 3700 А в спектре имеется избыток излучения. По исследованиям Бо
ярчука [3], спектр AG Dra состоит из спектра нормальной звезды КЗ III 
и водородного газа с Т, = 17000 К.

Настоящая заметка посвящена анализу спектрограмм AG Dra, полу
ченных в 1983 г.

2. Наблюдения. Наблюдения AG Dra проведены в феврале—августе 
и декабре 1983 г. Получено около 40 спектрограмм в фокусе Кассегрена 
2-х метрового телескопа ШАО АН Азерб.ССР с помощью спектрографов 
UAGS и 2X2 призменного с соответствующими дисперсиями 86 А/мм и
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94 А/мм уНт. Спектрограммы получены на пластинках Кодак 103 a-F и 
103 а-О. В некоторые ночи, как стандартная звезда, снималась v Dra (HD 
144284). Все спектрограммы обработаны в стандартных условиях и записаны 
на микрофотометре «Лирефо» в почернениях. Для сравнения использованы 
спектрограммы, полученные в апреле—июле 1969 г. в ШАО с дисперсией 
75 А/мм.

3. Непрерывный спектр. Из-за отсутствия соответствующих измерений, 
для получения представления о непрерывном спектре, нам пришлось при
нять следующее довольно грубое приближение. На рис. 1 (крестики) по
казаны потоки излучения AG Dra, полученные посредством JHKD-фото- 
метрии [4]. Они очень хорошо аппроксимируются с распределением энер
гии звезды КЗ III. Распределение энергии в спектре нормальной звезды 
КЗ III мы построили следуя [5] (жирная линия). Распределение энергии 
в области XX 3300—5000 А для AG Dra отождествляли с кривой, построен
ной в [6] (нежирная линия). Это было сделано по оценке величины баль
меровского скачка на нашей спектрограмме от 11—12.02.83 г., где значе
ние оказалась весьма близким к полученному в [6] значению скачка. Да
лее, совмещая эти две кривые, получили возможное распределение энергии 
у AG Dra 11—12.02.83 г.

Рис. 1. Распределение энергии в спектре AG Дракона. Крестики — поток.։ излу
чения AG Ога, полученные посредством ////(/.-фотометрии из [4]. Жирная линия — 
распределение энергии в спектре нормальной звезды КЗ III из [5]. Нежирная линия — 
распределение энергии в области XX 3300—5000 А для AG Вга из [6].

Анализ светимости в области В с использованием данных фотографи
ческой кривой блеска, приведенных в [1], показал, что во время минимума 
блеска распределение энергии AG Ога совпадает с континуумом нормаль
ной звезды КЗ III, а в максимуме может превышать его в 2.5 раза (при 
оссбенно сильных активностях до 4 раз).
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4. Анализ наблюдений. На рис. 2 показано изменение эквивалентных 
ширин эмиссионных линий водорода (Нз, Н7, Н։) и Не II 7. 4686 в 
1983 г. Видно, что в марте наблюдался максимум эквивалентных ширин 
всех линий. Это наглядно показывает и сравнение регистрограмм спектров, 
полученных в 1969 г. и 1983 г., которые изображены на рис. 3. Однако, 
из-за отсутствия значения блеска AG Dra в момент получения спектров, 
неизвестно, что именно изменилось — уровень непрерывного спектра, ин
тенсивности линий или и то, и другое.

Рис. 2. Изменение эквивалентных ширин эмиссионных линий водорода и Не II 
(X 4686 А) в 1983 г. 

г
По формуле Инглиса—Теллера можно определить верхний предел 

влектронной плотности, причем пт»х находится с помощью экстраполяции 
IFx водородных линий до нулевой интенсивности. В качестве примера на 
рис. 4 показан способ экстраполяции W\ для спектрограммы 11—12.02.83 г. 
Для разных дат получили 1g п։ 10.9 4- 11.2. Существование в • спектре 
AG Dra линии [О III] X 4363 и отсутствие запрещенной линии X 5007 того 
же иона (см. рис. 3) позволяет оценить нижний предел электронной кон
центрации приблизительно, п, ~ 10’ см՜ 3. Однако заметим, что запре
щенные՛ линии могут возникать во внешних менее плотных слоях оболочки.

Для оценки электронной температуры применялся метод бальмеров
ского скачка. Значение скачка, с учетом доли излучения звезды КЗ III, 
согласно рис. 1, получается Db ~ —0.9, что соответствует при п։

10’см-3 электронной температуре 15000 К. Мы считаем, что 
имеем дело с нижним пределом. Заметим также, что добавочный к спектру 
КЗ III континуум относили полностью к газу, без учета возможного вкла
да горячего компонента.
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Температура звезды, определенная методом Занстра, получается 
22 500 К по линиям водорода и 20 000 К по линиям Не 11. Эта температура 
слишком низкая для наличия линий Не II. По-видимому, мы опять имеем

Рис. 3. Регистрограммы AG Dra.

дело с нижним пределом и оболочка частично пропускает излучение в лай
мановском континууме. С учетом распределения энергии по рис. 1 и меж- • 
звездного поглощения, определенного методом, описанным Луу дом [7],

Рис. 4. Пример способа экстраполяция В'Г) , для нахождения пш։ж по спектрограмме 
11—12. 02.83 г.

* * .
найден бальмеровский декремент (рис. 5). При сравнении бальмеровских 
декрементов с расчетами Ильмаса и Лууда [8] согласие получается при 
Т. = 20000 К. 7’*= 30000 К, и, = 108 см֊3, 1^= Ю՜2, &= 10՜’.- От-
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метим, что влияние температуры на бальмеровский декремент при 
переходе от Т. =15 000 К к Г. = 20 000 К и от 7’= 20 000 К к 7*= 
= 30 000 К» [8] не очень большое. Поэтому можно заключить, что сле
дующие параметры оболочки и горячего компонента определяются с 
достаточной .точностью: Т, = 15 000 — 20 000 К, Т’* = 22 500 — 30 000 К, 
,п,= 10е—1011 см՜3, 1Г=10՜2, 3% = 10՜2. Оболочка AG Ига является 
довольно плотной, но из-за градиента скоростей в оболочке сравни
тельно прозрачная в линиях область формирования ярких линий не 
-очень сильно превышает область формирования континуума. Из оцен
ки 1Г=10՜2 получается /?Обид~5/?*.

Рис. 5. Бальмеровский декремент в спектре AG Дракска. Точки относятся к 
11—12. 02. 83 г. Сплошная линия представляет теоретический бальмеровский декремент 

шри Т. = 20000 К, Т‘ = 30000 К, п. =10» см՜3, 17= 10՜2 [8].

5. Заключение. Мы нашли, что AG Dra в рамках симбиотической мо
дели выглядит как пара, состоящая из звезды КЗ III и горячего компонен
та с плотной, но не очень большими линейными размерами, оболочкой. В 
таком случае, для дальнейшего исследования, задачей первостепенной важ
ности нужно считать обнаружение орбитального движения по спектру 
КЗ III. Нужно продолжить спектральные, фотометрические наблюдения с 
целью более детального определения физической характеристики.

В заключейие авторы выражают благодарность Л. Лууду за обсужде
ние и полезные замечания.

Шемаханская астрофизическая 
обсерватория
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SPECTRAL OBSERVATIONS OF AG DRA IN 1983

Z. A. ISMAILOV, H. M. MIKAILOV

The results of the spectral observations are presented on the basis 
of the investigation of 40 spectrograms obtained in 1983. The dis
persions are 86 A/mm and 94 A/mm near HT. The change of the 
equivalent widths of H and He II emission lines has been noted. The 
Balmer decrement has been obtained taking into account interstellar 
absorption and the spread of the energy in AG Dra spectrum obtained 
on the basis of literature data. In the limits of the symbiotic model 
the conclusion has been made that AG Dra resembles a pair consisting 
of КЗ III type star and hot component with a dense and compact en
velope.

ЛИТЕРАТУРА

1. R. Luthardt, MVS. B9, H5, 129, 1983.
2. -Л. В. Мирзоян, Сообщ. Бюрахан. обсарв., 19, 43, 1956.
3. А. А. Боярчук, Астрофизика, 2, 1, 102, 1966.
4. D. A. Allen, The Nature of Symbiotic stars, 95, 27, 1981.
5. В. Страйжис, Многоцветная фотометрия звезд, изд. Мокслас, Вильнюс, 1977.
6. Т. С. Белякина, А. А. Боярчук, Р. Е. Гершберг, Изв. Крым, астрофиз. обсерв.г 

30, 25, 1963.
7. Л. Лууд, Публ. Тартуок. обсеяв., 46, 55, 1978.
8. М. Ильмас, Л. Лууд, Частное сообщение.



АСТРОФИЗИКА
ТОМ 25 ДЕКАБРЬ, 1986 ВЫПУСК 3

УДК: 524.33:520.82 /

ИНФРАКРАСНАЯ ФОТОМЕТРИЯ БС Б^е
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Обсуждаются результаты иВУЛ//7/Г£Л£-фотометриж ЕС Б^в, проведенной в- 
1985 г. Из анализа наблюдений следует, что спектральный класс ЕС Б^е в 1985 г. 
соответствовал С (1+0.5) I, радиус звезды 95 Лф, £ = 8.9-103' £д при г = 4.1 кпк.

1. Введение. Анализ оптических наблюдений БС Б5е, предпринятый: 
рядом авторов [1—6], показывает, что, начиная с 1895 г., в излучении 
объекта происходят уникальные изменения, связанные с изменениями всех 
основных параметров звезды: ее эффективной температуры, радиуса, хим. 
состава и т. д. Визуальный блеск звезды с 1895 г. по՜ 1967 г. увеличился՜ 
примерно на 4т, причем в 1955 г. объект классифицировался как сверхги
гант В4, а в 1967 г.— уже как сверхгигант А5. Начиная с 1968 г. ИВ Б-блеск 
Бр Бёе уменьшается и одновременно звезда становится краснее. На диа
грамме Герцшпрунга—Рассела объект эволюционирует в сторону красных, 
гигантов [6].

В спектрах БС Sge в оптическом диапазоне наблюдается большое 
число эмиссионных и абсорбционных линий и полос, что затрудняет спек
тральную классификацию объекта [7]. В связи с этим наблюдения БС Б5е 
в ближней инфракрасной области спектра, где вклад эмиссий и абсорбций 
мал, представляются перспективными с точки зрения спектральной класси
фикации объекта. Кроме того, наблюдения в области X > 2.2 мкм позво
ляют оценить параметры таких источников, как газовая и пылевая обо
лочки.

С 1985 г. объект БС Б£е был включен в программу наших наблюдений 
нестационарных звезд; в данной работе приводятся первые результаты и 
их обсуждение.

2. Наблюдения. В июле и сентябре 1985 г. на 1.25-м телескопе Южной 
станции ГАИШ при помощи 1пБЬ-фотометра проведена ИК-фотометрия՜ 
БО Б£е. Кроме того, в июле 1985 г. одновременно с ИК-фотометрией про
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водилась t/B УЯ-фотометрия объекта. Угловой диаметр выходной диафраг
мы при ИК-фотометрии составлял 12", пространственное разделение пуч
ков при модуляции 30" в направлении восток-запад. UB У/?-фотометрия 
осуществлялась с диафрагмой 14 5. ИК-стандартом служила звезда 
BS 7635, /^-величины которой брались из каталога Джонсона и др. [8]. 
Величины Н и М определялись по наблюдениям a Lyr и H(BS7635) = 
=-|-0m04±0m03, Af(BS 7635) =—0Т10 + 0Т04. 6ЛВ ИЯ-стандартом служила 
звезда BD + 19° 4319, ^-величина которой оценена по наблюдениям 
звезды BS 7746 и R (BD 4֊ 19° 4319) = 8'п05 ± 0т03. Среднеквадратич
ные отклонения одного измерения во всех фильтрах, кроме М, не 
превышают ± 0т03. В фильтре М эта величина составляла ± 0т20.

3. Результаты наблюдений и их обсуждение. В табл. 1 представлены 
результаты нашей оптической и ИК-фотометрии FG Sge. ИК-наблюдения 
FG Sge до 1985 г. проводились трижды: в 1970 г. Жиллеттом и др. в 

-фильтрах L и N [9], Свингсом и Алленом в 1971 г. в фильтрах Н, К и L 
[10] и в тех же фильтрах Алленом в 1972 г. [11]. Эти данные также при
ведены в табл. 1 вместе с данными Архиповой по UB У-фотометрии в эти 
.тоды [2].

Таблица 1

Дата .V В. V R, J Н К L М

1970 10.12 9.70 8.90 — -i— — — 7.22 —

1971 10.52 9.87 8.86 — — 7.33 7.20 — —

1972 10.78 9.99 8.91 — — 7.28 7.14 — —

1985
7-8/6 12.22 11.22 9.39 8.42 7.33 6.87 6.69 6.42 6.66

22-23/9 12.30 11.20 9.30 8.40 7.26 6.83 6.63 6.35 6.53

Примечания՝. 1970: ПВУ—Архипова [2], ЬМ—Жиллетт и др. [9]; 1971: ИВУ— 
.Архипова [2], НКЬ — Свинге и Аллен [10]; 1972: ИВУ — Архипова [2], НКЬ — 
Аллен [11]; 1985: ПВУR}НКЬМ — настоящая работа.

Из табл. 1 видно, что начавшееся в конце 60-х годов падение оптиче
ского блеска с одновременным покраснением, продолжалось и в 1985 г. В 
ИК-диапазоне покраснение звезды в 1985 г. по сравнению с 1970—1972 гг.. 
напротив, сопровождалось увеличением ее ИК-блеска. На рис. 1 приведены 
распределения энергии в спектре РС Sge в 1970—1972 гг. (кружки) и е 
1985 г. (точки), построенные на основании табл. 1, с учетом межзвездногс 

поглощения с Е (В—V) = 0т40, [1].
Увеличение ИК-блеска одиночной звезды с одновременным уменБше 

-нием ее оптичеёкого блеска обычно связывают с образованием поглощаю- 
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шей в коротковолновом оптическом и излучающей в инфракрасном диапа
зонах пылевой оболочки. Однако в случае РО Бёе такое предположение 
не согласуется с ИК-наблюдениями. В самом деле, если уярчение в фильт
рах К и А в 1985 г. по сравнению с 1970—1972 гг. связать с излучением

Х(мим)

Рис. 1. Распределение энергии в спектре РО З^е. Кружки — данные 1970—1972 гг. 
'[2, 9—11]. Точки — наблюдения 1985 г.

пылевой оболочки, то /(-величина ' пылевой оболочки будет ~ 7?40, а 

/.-величина ~ 77*15 и показатель цвета (К—Ь) для «оболочки» будет 
— 4*0725, что соответствует чернотельной температуре — 3000 К, а мак
симально возможная температура пылевых оболочек — 1800 К. Следова
тельно, перераспределение в энергии в спектре РО $£е в 1985 г. по срав
нению с 1970—1972 гг. не связано с пылевой оболочкой, а является ре
зультатом изменений параметров самой звезды, как это и было установле- 
нр ранее по оптическим наблюдениям [1—6].

Рассмотрим более детально распределение энергии в спектре в 1970— 
1972 гг. и в 1985 г. В табл. 2 приведены наблюдаемые значения (Д^֊) по
казателей цвета (С) РО 5£е и соответствующие им спектральные классы 
(5Р) согласно данным работы Джонсона [12]. Показатели цвета в табл. 2 
исправлены за межзвездное поглощение с Е (В—У) = 0?40 [1]. Из 
табл. 2 видно, что, как в 1970—1972 гг., так и в 1985 г. спектральный класс
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по показателю цвета (В—И) получается более поздним, чем по показате
лям цвета, учитывающим длинноволновое излучение X > 0.55 мкм. С уче
том погрешностей наблюдений спектральный класс РО 5бе в 1985 г. соот
ветствовал С (14:0.5) I по классификации в диапазоне 0.55—2.2 мкм. Если 
объекту в 1985 г. приписать = КЗ (в соответствии с показателем цвета 
(В_ И), то в фильтрах R, /, Н и К звезда должна быть примерно на 0Т5՛
ярче, чем наблюдалось в 1985 г. Покраснение звезды на X 0.45 мкм, 
очевидно, связано с абсорбционными составляющими спектра в этом диапа
зоне. Излучение непрерывного спектра в фильтрах У и В должно быть в 
|,7_ 1.9 раза больше, чем то, которое получается из наблюдений в этих
фильтрах.

Таблица 2

С
1985 1970-1972,

Дт Дт Зр

и-в 0.70 сз 0.42 Е9
В-У 1.43 К3.5 0.64 СО
У-К 0.60 С2 1.14
V-] 1.14 С1
У-К 1.59 И

R-} 0.55 С1
0.45

•

Угловой радиус РО 5£е можно определить из соотношения::

/ ню ;
\В(К, Тс)/ Г

где Р(К) — исправленный за межзвездное поглощение поток в филь
тре К, В (К, Тс) — чернотельное излучение в фильтре К, Тс—цвето
вая температура, соответствующая наблюдаемым значениям показа
теля цвета (И— К) в 1985 г., Л ~5800 К, и г —радиус звезды, 
и расстояние до нее соответственно. Тогда

(С ОС 1 Л—
) = 3.06 -10՜10 рад=6".3-10՜5, 1970—1972 гг,

(9'3ЧЛЙ° 17у 2 = 5.18-ю՜10 рад = 1".07-10՜4, 1985 г.

Отношение светимостей в указанные моменты:
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£(71) = /р(71)\»/ Г(71) V = / 6.3 у/7500 V = 2 08
' £(85) \?(85)/ к Г(85) / \ 10.7 / 5650)

«
(Г( )—эффективная температура, соответствующая спектральному клас
су звезды).

Таким образом, если изменения температуры и радиуса фотосферы 
с 1970 г. по 1985 г. происходили в среднем плавно, то из наблю

дений в широком спектральном диапазоне 0.55—2.2 мкм следует, что за 
указанной период ее спектральный класс изменился от Р0 I до 01 I, радиус 
увеличился в 1.7 раза, а изменения светимости не превышали 10%. Подоб
ные изменения в радиусе и светимости РО Sge получаются и из многолет
них оптических наблюдений (обобщение оптических наблюдений приведено 
в работе [13]).

Оценка абсолютных светимостей и радиуса ГО 5§е зависит о г рас
стояния до нее. По оценкам разных авторов расстояние до звезды состав
ляет 2.5—2.75 КПК. [14, 15] и ~ 4.1 кпк [5, 13]. Светимость РО Бее тогда 
будет:

£ =.4кг2-/'«ят,

где Г'инт — наблюдаемый интегральный поток от РС Б де в диапазоне 
0.36—5 мкм. Значение Гпят при Е(В— И) — 0740 составляло —1.7 X 
Х10՜8 эрг/с см’ в 1985 г. Переход от звездных величин, исправлен
ных за межзвездное поглощение (табл. 1), к потокам осуществлялся 
обычным образом:

/(>•)=/о

где /0(Х) поток от звезды АО (л1(Х) = 0). Значения/0 (л) для разных 
фильтров брались из работы Джонсона [12]. Поток в фильтре Н опреде
лялся линейной интерполяцией между потоками в фильтрах / и К.

Для указанных значений Гя„ и г получаем:

_ (1.27-10” эрг/с = 3.3 -10’ £3, при г = 2.5 кпк, 
[3.42-10” эрг/с = 8.9-103 £©, при г = 4.1 кпк.

Л/лол —
— 4т05, при г = 2.5 кпк 
— 57*12, при г = 4.1 кпк.

Радиус звезды в 1985 г. из соотношения (1) будет:

(4.0-101’см, при г = 2.5 кпк 
[б.5-1018см, при г = 4.1 кпк.



458 О. Г. ТАРАНОВА

Из табл. 3, в которой сведены полученные параметры звезды по наблюде
ниям 1985 г. и приведены соответствующие параметры нормального сверх
гиганта 61 I [16], следует, что светимость, радиус н Мйы при г = 4.1 кпк: 
Слизки к их значениям для нормального сверхгиганта 61 I.

Таблица 3

Параметр г = 4.1 кпк г = 2.5 кпк Нормальный 
сверхгигант

/'ll пт 1.7-10՜8 арг/с см1 1.7-10՜ 8 эрг/с см2 —
L 8.9-103 Xq 3.3-103 Lq 9.5103 1©
Мбол -5Т12 -4? 05 —5m20
R 95 Rq 58 Rq 100 Rq

Sp G(l±0.5) I G (1±0.5) I G (1 + 0.5) I

Что касается наблюдений Р6 $£е на 3.5 и 5 мкм, то, как следует из; 
табл. 1, в 1985 г. избыточного излучения (по отношению к излучению са
мой звезды), превышающего ошибки наблюдений, не наблюдалось.

Автор благодарен В. И. Шенаврину за помощь при наблюдениях и: 
В. П. Архиповой за многочисленные консультации.

Государственный астрономический «
институт им. П. К. Штернберга

INFRARED PHOTOMETRY OF FG SAGITTAE

О. G. TARANOVA

Results of UBVRJHKLM photometry of FG Sge in 1985 are dis
cussed. Photometric observation of FG Sge shows that in 1985 this 
star had a spectral class G(l± 0.5)1, R = 95 Rq, L = 8.9-10’ Lq if 
r = 4.1 kpc.
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Получены новые наблюдения параметров поляризации излучения звезд в отража
тельных туманностях в областях Cas, Per R1, Ser, СМа R1. Обнаружено несколько звезд 
с переменной поляризацией. Для ряда звезд вычислены параметры «собственной» око
лозвездной поляризации с учетом межзвездной составляющей по методу Серковского. 
Рассматривается связь вектора поляризации со структурой туманностей. Для области 
СМа R1 выделено локальное магнитное поле, масштаб которого определяется размером 
ассоциации.

Настоящая работа является продолжением программы по исследова
нию линейной поляризации излучения звезд, освещающих отражательные 
туманности. Ассоциации отражательных туманностей пространственно свя
заны с ОВ- и Т-ассоциациями и темными облаками, где обнаружены при
знаки недавнего звездообразования. Наличие молекулярных эмиссий СО, 
CS, HCN и др. в отражательных туманностях, ИК-избытки излучения у 
ядер позволяют отнести ядра отражательных туманностей к ранним ста
диям эволюции звезд [1, 2]. Повышенное значение поляризации излуче
ния и распределения позиционных углов у звезд дают возможность изу
чать локальные магнитные поля в R-ассоциациях, а цветовые параметры 
поляризации несут дополнительную информацию о свойствах околозвезд
ной среды. Поиски связи направления вектора поляризации со структурны
ми деталями туманностей, формой облаков или плоскостью Галактики 
позволяют выделять локальные магнитные поля разных масштабов.

Наблюдения проводились в течение 1985 г. на 1-м телескопе системы 
Ричи—Кретьена с помощью одноканального электрополяриметра в режиме 
счета фотонов. Методика наблюдений и обработки результатов описана в 
работе [3]. Исследовались звезды в отражательных туманностях в обла
стях Cas, Per R1, Ser, СМа R1. Для большей части звезд параметры по
ляризации были получены впервые. Для большинства звезд получены 
данные фотометрии. 
3—915
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В табл. 1 приведены результаты В VR-фотометрии и поляриметрии: 
звезд в областях Cas и Per R1. В 1 столбце приведены номера звезд по 
Ван ден Бергу [4]; 2 — HD/BD-звезд; 3—4—МК-классификация и из
бытки цвета Ев-и-звезд из каталога [5]; 5—цветовая система; 6 — BVR- 
фотометрия звезд, полученная нами; 7 — степень поляризации в процен
тах и ошибка ее измерения; 8 — позиционный угол вектора поляризации 
в экваториальной системе координат и ошибка его измерения; 9 — пози
ционный угол в галактической системе координат; 10 — длина волны мак
симальной поляризации; 11 —индекс туманности или звезды.

Первые четыре звезды в табл. 1 не входят в какую-либо R-ассоциа- 
цию. Наблюдается необычный ход поляризации с длиной волны у 
HD 17443, структура туманности которой имеет вид S-образных волокон, 
вытянутых в том же направлении, что и вектор поляризации. Переменная 
RZ Cas (N 7) показывает изменение позиционного угла с длиной волны. 
В общем, ядра отражательных туманностей, как и звезды поля в области 
Cas, показывают направление вектора поляризации, почти параллельное 
плоскости Галактики.

Область Per R1. Исследовались несколько звезд в окрестности туман
ностей NGC 1333 и IC 348, которые расположены на разных концах тем-, 
кого сблака L 1450, вытянутого почти перпендикулярно плоскости Галак
тики. В окрестности NGC 1333 расположено много звезд типа Г Таи,_ 
объекты Хербига—Аро. Эмиссия СО вблизи ядер имеет повышенное зна
чение, что характерно для областей звездообразования [1, 2]. Изучение 
магнитного поля по окрестным звездам представлено в работе [6], где вы
делены два преимущественных направления векторов поляризации с пози
ционными углами 0 = 105° ± 15° и 0 — 15° ± 15°. Авторы считают, что 
это может быть связано с двумя облаками на луче зрения с однородным 
распределением позиционных углов. Наблюдаемые нами звезды в отража
тельных туманностях расположены на разных краях облака. Направление 
поляризации BD + 30°549 (NGC 1333) и BD + 30°540 (Ced 13) близко 
к направлению плоскости Галактики и вытянутости уступов облака. Звез
ды в Ced 12 и Ced 15, расположенные на северной и южной границах об
лака, показывают направление поляризации, близкое к изменению види
мых контуров облака. Такое распределение позиционных углов может быть 
связано с деформацией облака с локальным магнитным полем под дей
ствием общего поля Галактики. У всех звезд наблюдаемый максимум поля
ризации находится в области X — 0.7 мкм.

В окрестности туманности IC 348 обнаружены молекулярные эмиссии 
СО, CS и HCN, что говорит о большой плотности и неоднородности среды 
[2]. У центральной звезды HD 281159 (BD + 31°643) заметно изменение 
позиционного угла поляризации с длиной волны и со временем. Предыду-
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ФОТОМЕТРИЯ И ПОЛЯРИЗАЦИЯ ЗВЕЗД В ОТРАЖАТЕЛЬНЫХ 
ТУМАННОСТЯХ В Са» И Per R1

Таблица 7

№ HD/BD мк EB-V Ф т -Р 0 св 0G «... Индекс

6 6Г315 A0I 1.00 В 10.52 4.29 0.48 90° 2° 76 0.46
V 9.59 4.09 0.22 94 2

•• R 9.13 3.90 0.22 90 3 •
7 17138 A2V 0.10 В 6.75 0.16 0.12 87 22 RZ Са»

> V 6.60 0.19 0.14 75 21 121
R 0.21 0.14 147 19

8 17443 B9V 0.34 В 9.0 1.36 0.17 134 3 109
■ V 8.74 0.65 0.12 135 9

R 1.03 0.16 140 4

9 17463 F6Ib—HV 0.32 В 6.69 1.80 0.21 127 3 SU Cas
V 5.9 1.93 0.11 130 3
R 1.56 0.12 128 2

12 21110 К4 III-IV 0.21 В 8.86 0.69 0.03 71 1 31 0.7 Ced 12
V 7.31 0-87 0.04 66 2

• R 6.65 0.88 0.07 68 2
13 30°540 В8 V 0.46 В 9.58 1.11 0.24 111 6 71 0.65 Cod 13

V 9.22 1.70 0.11 ПО 2 72
R 9.11 1.38 0.16 116 3

16 29'565 F0 V 0.30 В 9.69 0.57 0.19 87 9 47 0.7 Ced 15
V 9.14 0.63 0.15 73 7
R 8.90 0.75 0.24 91 9

17 30°549 В8 V 0.60 В 11.07 2.16 0.42 91 6 81 0.7 NGC 1333
V 10.56 2.36 0.29 114 3 85
R 10.20 2.50 0.34 109 4

19 281159 В5 V 0.88 В 9.44 0.86 0.18 157 6 117 0.7 IC 348
V 8.67 1.17 0.07 138 2
R 8.42 1.41 0.18 142 4

1 дв. ДО V В 10.27 2.93 0.48 26 5 166
V 9.96 2.92 0.23 18 2
R 9.76 2.94 0.28 21 3

2 FOm 0.63 В 11.72 3.29 0.32 171 3 0.43
V 10.73 1.65 0.19 154 3
R 10.27 2.58 0.31 169 3

19а 3 АО 1.05 В 12.49 2.85 0.80 8 9 148 0.55
V 11.29 3.38 0.34 8 3
R 10.58 3.03 0.24 178 2
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щие наблюдения, полученные А. В. Курчаковым [7], показали Рв = 1-6%, 
0 = 125°. Интересно отметить, что вариации позиционного угла вектора 
поляризации совпадают с позиционными углами волокон 120°—160° туман
ности. Заметное отклонение вектора поляризации у этой звезды является, 
по-видимому, признаком' околозвездной поляризации. Используя данные 
каталогов [8, 15], мы определили вклад межзвездной поляризации. Выло 
выбрано 7 звезд, для которых по усредненным параметрам Стокса полу
чено значение межзвездной поляризации: Рт = 0.97%, 0 = 35°, Хт=0.54мкм. 
Применяя эмпирическую формулу Серковского ,

Л =Pmexp[-1.151n։(W/.)],

исправляем наблюдаемые параметры Стокса. Вычисленные параметры око
лозвездной поляризации оказались следующими: Рв=1.51% (140°), 
Ри = 2.09% (132°), Pr = 2.22% (135°). Совпадение направления около
звездной поляризации с вытянутостью волокон туманности может быть 
свидетельством того, что основным механизмом возникновения поляриза
ции является рассеяние на пылевых частицах в асимметричной туманности, 
ориентированных локальным магнитным полем. Масштаб локальности, 
по-видимому, определяется размером туманности. Максимум поляризации 
находится в области X — 0.7 мкм и может быть характеристикой как раз
меров частиц, так и степени их ориентации. На это указывает более низкое, 
значение величины поляризации у центральной звезды туманности IC 348 
ло сравнению с близко расположенными звездами, у которых преимущест
венное направление поляризации 0 — 170°—8° хорошо соответствует по
зиционному углу 0 ~ 0° видимого края облака. Это довольно распростра
ненный случай для звезд, расположенных вблизи границ облаков, который 
свидетельствует, по-видимому, о влиянии магнитного поля облака на его 
форму. Отметим, что и позиционный угол межзвездной поляризации от
ражает локальную вытянутость облака вблизи IC 348 (рис. 1). По сравне
нию с поляризационными данными для этой области, приведенными в ра
боте [17], мы получили необычный ход поляризации с длиной волны для 
гвезды № 2 (в работе [17] она обозначена G 11). Аналогичные измене
ния поляризации наблюдаются у формирующихся звезд [14].

Область Змеи. Группа отражательных туманностей связана с погло
щающим облаком, расположенным в плоскости Галактики и вытянутым 
вдоль нее. В облаке находится биполярная красная туманность S 68, в ко
торой обнаружены ИК-источники, Н։0-мазер, объект Хербига—Аро, об
ласть высокоскоростных движений СО [9, 10]. Наблюдается эмиссионная 
полоса около 10 мкм, которая связана с пылью, нагретой до нескольких 
сот градусов. Спектральный состав звезд в окрестности S 68 и в отража
тельных туманностях близок, в основном это звезды классов В5-А. Об
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ласть представляет интерес с точки зрения изучения последовательных 
стадий эволюции звезд, расположенных на разных глубинах в темном об
лаке. .

Рис. 1. Схематические карты наблюдаемых областей К-ассоцмацни с указанием гра
ниц темных облаков, структуры отражательных туманностей, направления пхоскости 
Галактики и направления плоскости поляризации излучения звезд.

В табл. 2 приведены фотометрические наблюдения звезд, полученные 
в течение двух ночей—9 и 13 июля 1985 г.: № 2, 3, 5—ядра отражатель
ных туманностей, Ха 1, 4 — звезды поля. Спектральная классификация 
звезд проводилась нами по спектрам, полученным с 6° предобъективной 
призмой на 50-см менисковом телескопе. Избытки цвета были получены, 
используя стандартную систему цветов Джонсона. Параметр Еу-л/Ев-у 
может использоваться для выявления связи звезды с облаком. Хербст и др. 
[11] приводят значение этого параметра 0.80 для звезд поля, 0.89 для 
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звезд в облаках. Ядра отражательных туманностей (№ 2, 3, 5) действи
тельно связаны с темными облаками.

ФОТОМЕТРИЯ ЗВЕЗД
Таблица 2

№ НЭ/ВО мк У В-У У-И ЕВ-У ЕУ-В еу-я!ев-у Р/Е

1 170545 АО V 8т51 0"16 о” и 0?17 о?'п 0.7 1.9
2 170634 В7 V 9.87 0.56 0.56 0.69 0.64 0.93 2.14
3 170739 Вб V 8.70 0.23 0.31 0.45 0.40 0.89 3.8
4 1°3700 В5 V 8.52 0.33 0.32 0.49 0.42 0.86 3.01
5 0°3513 В5 V 7.97 0.63 0.67 0.79 0.77 0.97 3.06

Среди исследуемых звезд известна поляризация у НВ 170739 (Рд — 
= 1.33%, 0 = 62°) ’ [4]. В табл. 3 приводятся наблюдаемые параметры 
поляризации.

Таблииа 3
НАБЛЮДАЕМЫЕ ПАРАМЕТРЫ ПОЛЯРИЗАЦИИ

№ НО/ВО Рв°1° аР <*°д аО Р 0/1 г у /о /ЗР 0° зО Р 0 '0 зР «Я зО

1 170545 0.23 0.05 12 6 0.33 0.16 31 14 0.49 0.36 38° 21’
0.33 0.21 19 18 0.31 0.15 16 14 0.18 0.11 14 17

о 170634 1.68 0.16 101 3 1.59 0,32 97 6 1.26 0.24 105 6
0.98 0.37 86 11 1.41 0.14 97 3 1.78 0,21 97 3

170739 1.27 0.11 65 2 1.59 0.18 64 3 1.29 0.08 63 2
1.45 0.25 65 5 1.90 0.29 58 4 1.56 0.18 72 3

4 1’3700 1-57 0.21 59 4 1.45 0.14 57 3 1.11 0.13 53 3
1.46 0.23 52 4 1.63 0.11 63 2 1.33 0.23 56 5

5 0°3513 2.17 0.17 54 2 2.82 0.24 53 2 2.69 0.19 54 2
2.48 0.22 49 3 2.85 0.23 53 2 2.89 0.12 52 2

175544 0.42 0.28 52 19 0.31 0.14 52 13 0-10 0.16 21 46
0.51 0.24 57 13 0.34 0.07 58 6 0.54 0.08 58 3

Для ядер отражательных туманностей и звезд поля направление по
ляризации примерно одно и то же, 0 « 62°, аналогичное значение наблю
дается у центральной конденсации туманности 5 68 [9], которая относится 
к очень поглощенной звезде в стадии, предшествующей главной последова
тельности. Отклонение направления поляризации наблюдается у ядра 
НО 170634. Структура ее туманности имеет вид вытянутых волокон с 
уплотнениями в направлении восток—запад, как и вытянутость туманности 
Б 68. Наблюдаемый вектор поляризации совпадает с волокнами, но пер
пендикулярен видимой границе облака. Поляризация переменна, что может 
быть признаком околозвездной поляризации. Учитывая межзвездную по-
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ляризацию, в предположении Рш.х = 1.74 %, 0 = 62՜, — 0.54 мкм,
мы получили параметры околозвездной поляризации для НО 170634: 
Рй = 2.11% (126 ), Ру = 1.91% (126°), Лг= 1.85% (133°) для пер
вого наблюдения и Рй = 1.25 °/о (134°), Ру = 1.83 % (131°), Рк = 
= 1.93 % (122°)— для второго. Позиционный угол поляризации сов
падает с самым ярким волокном туманности. Этот случай аналогичен 
рассмотренному выше для НО 281159.

Область Большого Пса СМ а /?1. Возраст звезд в этой ассоциации по 
фотометрическим и спектральным параметрам оценивается в 3-Ю6 лет 
[11]. У многих звезд обнаружены большие ИК-избытки, почти все звезды 
в отражательных туманностях переменны, у многих найдены признаки вра
щения. Наблюдаемое увеличение СО-эмиссии связано с отражательными 
туманностями [12]. Предполагается, что центральный энергетический про
цесс типа вспышки сверхновой мог быть инициатором недавнего образо
вания звезд. Считается, что наиболее молодые звезды должны располагать
ся в местах взаимодействия расширяющейся оболочки с молекулярным об
лаком, т. е. на западном крае СМа И1. Именно здесь находится хорошо из
вестный объект 7 СМа, который относится к ранней стадии эволюции 
звезд.

На рис. 1 приведена поляризационная карта наблюдаемых звезд в 
СМа Й1, параметры поляризации излучения звезд — в табл. 4, где номе
ра звезд, спектральная классификация и фотометрия взяты из работы [11]. 
На рис. 1 можно видеть два преимущественных направления, вдоль кото
рые вытянуты основные структуры в этой ассоциации: темные облака рас
полагаются вдоль плоскости Галактики 0 — 140°, светящийся ионизацион
ный фронт 0 — 40°. Наблюдаемые позиционные углы вектора поляриза
ции звезд в отражательных туманностях распределены довольно хаотично. 
Учитывая вклад межзвездной поляризации по методу Серковского, так, как 
это было сделано для Ае/Ве-звезд Хербига в работе [14], в предположе
нии Ртах = 2.0 %, 0 — 144°, ).гаа։ — 0.54 мкм, мы вычислили параметры 
«собственной» поляризации. На рис. 1 векторы «собственной» поляриза
ций нанесены штрих-пунктирной линией. Довольно однородное распреде
ление позиционных углов «собственной» поляризации с 0 — 40° связано, 
по-видимому, с направлением локального магнитного поля в СМа R! При
сутствие двух магнитных полей — галактического и локального объясняют 
основные направления, вдоль которых вытянуты структурные образова
ния больших и малых масштабов. Одним из примеров взаимодействия 
двух полей является туманность кометарного вида УбВ 90в (№ 6), у кото
рой имеются два хвоста с позиционными углами 0 ~ 140° и 40°. У звезд 
№ 6, 7 и 30 обнаружена переменная поляризация. Отсутствие поляриза

ции у звезды № 8 с большим избытком цвета Ев—у — и признаками
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§Ье11-оболочки, возможно, связано с симметрией конфигурации объекта 
на луче зрения.

Таблица 4
ПОЛЯРИЗАЦИЯ ЗВЕЗД В СМа К1

№ но/во МК ЕВ-У т Ф Р°!о 0° ։0 в°С Примеча
ние

2 52721 В1 0.31 6.76 В 1.39 0.17 18° 4° 134° УбВ 88
5 52942 В2 IV,,. 0.40 8.33 В 2.17 0.10 15 1 131 уав 90а
6 В2 V 0.61 11.70 В 4.27 0.37 8 2 124 УНВ 90Ь

В 3.16 0.25 5 2 121
8 —10°1839 В2 У„ 0.58 9.77 В 0.08 0.19 145 57 81 VdB 91

27 53623 В0.5 V 0.22 8.0 В 0.34 0.16 40 5 156 УВВ 94
V 0.37 0.09 47 7 163
R 0.75 0.23 34 9 150
В 0.17 0.06 12 111 128
V 0.39 0.13 37 9 147
R 0.59 0.06 21 3 157

28 53691 В2 IV 0.23 9.18 В 0.20 0.15 97 21 33
29 53974 В0Шп 0.34 5.50 В 0.62 0.16 127 7 63 уав 95

и 0.76 0.16 121 6
В 0.62 0.05 111 2
V 0.66 0.00 1.18 3

30 В5 V 0.38 10.74 В 1.47 0.20 88 4 24
V 0.68 0.26 111 11
R 1.41 0.37 89 8
В 0.83 0.18 100 6
V 0.37 0.31 103 24
R 0.50 0.16 97 9

В заключение отметим, что наблюдения поляризации излучения звезд 
в Я-ассоциациях позволяют изучать свойства пыли в темных облаках и 
распределение магнитных полей. Рассматривая связь вектора поляризации 
со структурой туманности в совокупности с распределением позиционных 
углов поляризации близких звезд можно видеть, что возникновение поля
ризации обязано как поглощению света звезд, так и рассеянию на вытяну
тых частицах пыли, но ориентировка частиц связана с магнитным полем. 
Поляризационные карты позволяют определить размеры локальных об
ластей, а зависимость поляризации с длиной волны мо^кет быть использо
вана для моделирования газово-пылевой среды вблизи исследуемых звезд.

Астрофизический институт 
АН Каз.ССР
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OBSERVATIONS OF POLARIZATION OF RADIATION 
OF STARS IN R-ASSOCIATIONS

*
L. A. PAVLOVA, F. K. RSPAEV

New observational data have been obtained on BVR polarization 
parameters of stars in reflection nebulae in the Cas, Per RI, Ser, 
CMa RI regions. Several stars are found to show variable polarization. 
For some of stars intrinsic polarization is derived. The effect of inter
stellar polarization has been taken into account by means of the Ser- 
kovski method. The connection of vector polarization with nebula, 
structure considered. The local magnetic field is detected for CMa RI 
region the scale of which is defined by association diameter.
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На основе фотоэлектрических [ШУ—наблюдений неправильных переменных звезд 
показано, что зависимость между блеском V и показателями цвета (В—У) и (В—В) 
немонотонна. При ослаблении блеска от максимального до некоторого среднего показа
тели цвета в среднем увеличиваются, а при дальнейшем ослаблении блеска — уменьша
ются (звезда «голубеет* в минимуме блеска). Такая двузначная зависимость присуща 
не только неправильным переменным ранних и поздних спектральных классов, но и 
звездам типа Т Тельца.

1. Введение. Звезды типа Т Тельца и родственные им с давних пор 
привлекают пристальное внимание исследователей как молодые объекты, 
находящиеся на стадии гравитационного сжатия. И, тем не менее, одно
значного ответа о причинах переменности блеска и эмиссионного спектра 
этих звезд не найдено. Трудности интерпретации наблюдаемых явлений 
связаны, вероятно, именно с молодостью этих звезд, которые обладают 
мощной конвективной зоной, переменным магнитным полем, окружены га
зовыми и пылевыми оболочками. Многие из этих звезд связаны с компакт
ными туманностями и погружены в облака межзвездной пыли и газа. Взаи
модействие этих причин порождает сложную картину наблюдаемых явле
ний. Причем, в изменениях блеска одной и той же звезды в разные интер
валы времени могут проявляться различные закономерности. Следователь
но, выявление общих закономерностей, присущих неправильным перемен
ным звездам, можно провести только на основе длительных и однородных 
наблюдений, охватывающих, по-возможности, полную амплитуду измене
ний блеска.

В данной работе рассмотрен характер связи показателей цвета и бле
ска для неправильных переменных звезд на основе фотоэлектрической 
(УВУ-фотометрии. Материалом для этой работы послужили в основном 
наблюдения, выполненные автором на Крымской наблюдательной станции
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ГАИШ с помощью 60-см рефлектора и автоматического электрофотометра, 
начиная с 1965 г. К настоящему времени для ряда звезд удалось выявить 
общие закономерности изменения показателей цвета с блеском, а именно 
установить неоднозначный характер этих зависимостей.

Впервые двузначный характер зависимостей V—(В—И) и V—(и—В} 
был обнаружен для неправильной переменной спектрального типа А2е& 15Х 
Ориона [1, 2]. Ослабление блеска этой звезды от максимального до некото
рого среднего V ~ 11՞" сопровождается покраснением звезды, причем на
клон зависимостей таков, что может быть вызван либо изменением темпера
туры звезды от 10000 до 8900 К, либо переменным поглощением около
звездной пылевой оболочки. При дальнейшем ослаблении блеска до мини
мального происходит уменьшение показателей цвета. Такое изменение на
блюдаемого излучения было объяснено в предположении, что в минимуме 
блеска увеличивается относительный вклад водородной эмиссии в непрерыв
ном спектре.

Позднее для этой звезды были выполнены фотометрические наблюде
ния, позволившие определить изменения бальмеровского скачка при осла
блении блеска до ~ 11՞1 [3]. Было установлено, что величина бальмеров
ского скачка практически не меняется при изменении блеска на — 1”, то 
есть температура поверхности звезды остается постоянной. Этот результат 
позволил из указанной альтернативы, выбрать в качестве источника звездной 
переменности околозвездную экстинкцию.

Затем подобный характер зависимости блеск—цвет был обнаружен 
у ряда других неправильных переменных. Объяснение ему различные авто
ры предлагали разное. Для Рыб, например, Пугачем [4] было выдвину
то предположение, что в период минимума блеска над фотосферой звезды 
появляется некоторый гипотетический абсорбент, меняющий свою оптиче
скую толщу. Точно такое же объяснение привлекает Ковальчук для объяс
нения свойств переменности V 346 Ориона [5] и V 351 Ориона [6].

Зайцева и Чугайнов [7] показали, что ослабления блеска неправиль
ной переменной ААМУ Лисички в полосах О'ВУ могут быть объяснены рас
сеянием и поглощения света в неоднородной пылевой оболочке, состоя
щей из силикатных частиц, средний радиус которых 0.16 мкм.

Сейчас нет единой точки зрения на природу переменности звезд типа 
Т Тельца, но к интерпретации наблюдаемых свойств все чаще привлекает
ся переменное магнитное поле, и, как следствие этого, наличие холодных и 
горячих пятен на поверхности звезды [8—10].

В табл. 1 собраны сведения о звездах, для которые обнаружен дву
значный характер зависимости блеск—показатели цвета. Последовательно 
в столбцах таблицы представлены следующие данные: 1 — название звез
ды; 2, 3, 4—тип переменности, спектральный тип и полная амплитуда из- 
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меиения блеска согласно [11] или [ 1 ] — для звезд, вошедших в первые 
два тома четвертого издания; 5 — амплитуда изменений блеска звезды, 
охваченная трехпветными наблюдениями, которые использовались при по
строении диаграмм V—(В—V) и V—(У—В).

Таблица 1

. Звезда
Тип 

перемен
ности

Спектр Амплитуда 
ОКПЗ

Амплитуда 
наблюдаемая

VX Саз Isa AOe։ 10m5-13m3P 1оГ*9-12”б V

UX Ori Isa (YY) A2ea 8.7-12.8 B 10.0-12.7 В
BF Ori Ina A01-FP Ile։ 9.7—13.5 V 10.1-12.6 V
СО Ori Insb G5 Vpe 10.3-13.8 B 10.8-12.5 В
V 346 Ori Isa • A5 III: 10.0-11.9 B 10.5-12.8 В
V 351 Ori Insa A7 III 8.3-11.6 B 9.4-11.5 В
RZ Psc h KO IV 11.3-13.5 B 12.2—14.7 В
T Tau •InT dG5e (T) 9.6-13.5 V 9.7-10.6 V
RR Tau Inas A2e П—III 10.2-14.2 V 10.7—14.2 V
RY Tau InT dF8e— 

dG2e (T)
9.3-12.3 B 10.5-12.7 В

WW Vul Isa A3e 10.9—12.6 B 10.6—13.2 В

2. Отдельные звезды. VX Cas — изолированная быстрая неправиль
ная переменная, расположена в богатой звездами области Млечного пути. 
Показывает резкие глубокие ослабления блеска алголеподобного характера 
с амплитудой ДИ — 175 и продолжительностью несколько дней [12, 13]. 
На рис. 1 представлены диаграммы блеск—показатели цвета для VX Cas. 
Точками обозначены наблюдения автора, крестиками—наблюдения Пуга
ча [14]. Наблюдения Кардополова и Филипьева [15, 16] не представле
ны на рисунке, поскольку они выполнены в основном в максимуме блеска 
и, кроме того, показывают систематическое отличие от наших — на 0?05 
в показателе цвета (В—V).

При уменьшении блеска VX Cas от максимального V « 11՞" до не

которого среднего V » 117*8 изменение показателя цвета таково, что 
ДИ « 3.2 Д (В—И), то есть закон покраснения звезды близок к меж
звездному [14]. При дальнейшем ослаблении блеска характер зависимо
сти блеск—показатель цвета меняется, и в минимуме блеска показатель 
цвета (У—В) такой же, как в среднем блеске. Этот факт можно рассмат
ривать как свидетельство относительного возрастания интенсивности из
лучения в ультрафиолетовой области спектра при сильных ослаблениях 
блеска. На наличие двух механизмов переменности VX Cas указывал Пу
гач [14].
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Наблюдаемые зависимости V—(В—V) и И— (U—В) для VX Cas- 
интерпретируются Пугачем [17], как и для RZ Psc, в предположении об 
экранировании фотосферного излучения звезды нестационарным пылевым 
слоем. Здесь уместно отметить, что вид диаграмм блеск—показатель цвета

Ряс. 1. Изменение показателей цвета с блеском для VX Cas. Точки — наблюдения; 
автора, крестики —наблюдения Пугача [14].

для VX Cas, приведенных в [17], не соответствует наблюдениям, содер
жащимся в использованных в ней литературных источниках, согласно ко
торым самый слабый зафиксированный блеск VX Cas V — 12?35. На 
рис. 1 в работе [17] нанесены две точки, соответствующие V 12т5. Без 
этих двух точек совпадение расчетных и наблюдаемых зависимостей вооб
ще сомнительно.

UX Ori. На рис. 2 представлены аналогичные диаграммы для изоли
рованной неправильной переменной UX Ориона. Наблюдения автора [2] 
обозначены точками, наблюдения Хербста и др. [10]—крестиками. По
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следние приходятся в основном на более яркий блеск и еще сильнее под
черкивают изменение знака зависимостей.

՛ Рис. 2. Изменение показателей цвета с блеском для 15Х Оп. Точки — наблюдения 
автора, крестики — Хербста и др. [10].

]/и1. Подобный характер'связи блеска и показателей цвета отме
чен у WW Лисички по наблюдениям Зайцевой за 15 лет (см. рис. 2 из 
[18]). Четырехлетний ряд фотоэлектрических наблюдений этой звезды, 
выполненных Кардополовым и Филипьевым [19], подтверждает ход ука
занных зависимостей. Однако наблюдения [19] имеют систематическое 
отличие от наших — на + 0т05 в показателях цвета (В—И) (такое же от
личие отмечено для УХ Саб).

R!? Таи — звезда раннего спектрального типа Ае/Ве Хербига [20,21].. 
Амплитуда изменения блеска составляет около 4՞1 [22]. На рис. 3 пред
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ставлены диаграммы блеск — показатели цвета ЯИ Таи, где наряду с на
блюдениями автора (точки) представлены наблюдения Шаймиевой и Шу- 
тёмовой [23] — крестики. Наблюдения [23] проводились в основном при 
слабом блеске V> 12”5 и убедительно показали «поголубение» звезды в 
.минимуме блеска. Цвета ((/—В) в минимуме блеска звезды даже более 
голубые, чем в максимальном блеске, при V ~ ЮГ5.

Рис. 3. Изменение показателей цвета с блеском для RR Таи. Точки — наблюдения 
автора, крестики — наблюдения Шаймиевой и Шутёмовой [23].

RZ Psc — неправильная переменная позднего спектрального типа 
КО IV. Фотометрическое поведение этой звезды описано в работах [24— 
26]. Характер изменений показателей цвета (В—V) и ((/—В) с измене
нием блеска демонстрирует рис. 5 из [26]. При колебаниях блеска около
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максимального значения показатели цвета увеличиваются с уменьшением 
блеска, причем это увеличение показателей цвета соответствует темпера
турному изменению от 5500 до 4800 К. При некотором среднем блеске на
ступает «перелом» в изменении показателей цвета — они начинают умень
шаться при ослаблении блеска, и в минимуме ( 137*8) показатели цве
та такие же, как при максимальном блеске (V zz. 117*3).

Рис. 4. Изменение показателей цвета с блескам для BF Ori. Точки — наблюдения 
Шаймиевой и Шутёмовой [23], крестики — наблюдения Хербста и др. [10].

BF Ori принадлежит скоплению Трапеции и является одной из наибо
лее активных переменных раннего спектрального класса с алголеподобны- 
ми ослаблениями блеска. В общем характер переменности BF Ori аналоги
чен характеру переменности для WW Vul. На рис. 4 'представлены диаграм
мы V—(В—V) и V —(U—В) по наблюдениям Шаймиевой и Шутёмо- 
4—915
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вой [23] (точки) и Хербста и др. [10] (крестики). При некотором, сред
нем блеске V 1175 направление изменения показателей цвета меняет
ся, и в минимуме блеска показатели цвета в среднем такие же, как в макси
муме.

Подобный неоднозначный характер зависимостей между блеском и 
показателями цвета (В—И) и (U—В) наблюдался у неправильных пере
менных СО Ориона (G5V) [10], V 346 Ориона (А5 III) [5] и V351 
Ориона (А7 III) [6].

У звезд типа Т Тельца выявить Статистически вид зависимости между 
блеском и цветом значительно труднее из-за влияния вспышек на показа
тели цвета.

Т Таи в последние годы постепенно увеличивала свой блеск и по на
блюдениям автора достигла в 1983 г. наиболее яркого блеска, V = 977.. 
Полная амплитуда AV составила за последнее десятилетие 079. Указан
ные в [1] пределы изменения блеска Т Тельца значительно шире и дости
гают 4т. Однако не исключено, что с 1916 г. (а возможно, и с 1911 г.) ни
кто не наблюдал звезду слабее 11”. На диаграмме V—(В—V) (рис. 5) за
метно изменение направления хода зависимости около И~10. 1. Точки, 
на рисунке — наблюдения автора, крестики — данные из [28]. При осла
блении блеска от максимального V ~ 977 до среднего V « 107*1, показа

тель цвета (В—И) увеличился в среднем на 071. Дальнейшее ослабление 
блеска происходило практически без изменения (В—И), что можно рас
сматривать как свидетельство возрастания доли ультрафиолетового излу
чения в минимуме. Показатель цвета (С/—В) настолько подвержен влия
нию вспышек, что трудно говорить о каких-либо закономерностях измене
ний (U—В) с блеском. Вспышки Т Тельца в фильтре U достигают ампли

туды 0775, продолжительность их около суток [27].

RY Таи. Блеск RY Тельца до 1983 г. не поднимался выше 107*2. При 
этом «излом» в ходе зависимости V—{В—И) только намечался, в основ
ном же была прослежена лишь обратная зависимость — уменьшение пока
зателя цвета (В—И) с ослаблением яркости от V = 1072 до минимума 
[29]. В октябре 1983 г. было отмечено сильное увеличение яркости RY 
Тельца — примерно на 1" по сравнению с ее средним блеском в течение 
последних 20 лет [30, 31]. Наблюдения с октября 1983 г. по март 1985 г., 
когда звезда была в максимуме с небольшими колебаниями, значительно 
расширили диапазон изменений V. Полная наблюдаемая амплитуда воз
росла на 077 и составила 272, и изменение в направлении хода зависимо-
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стей V—(В—V) и V—(и—В) выявилось более четко. Соответствующие 
диаграммы представлены на рис. 6. Точками на диаграммах обозначены 
наблюдения автора, которые в основном опубликованы [29], крестиками— 
наблюдения других авторов [28, 30]. Из рисунка видно, что зависимость

V
Рис. 6. Зависимость между блеском V и показателями цвета (В—V) я (U—В') 

для RY Таи. Точки — наблюдения автора, крестики — наблюдения из [28, 30].

V—(В—И) носит неоднозначный характер: при уменьшении блеска КУ 
Тельца от V = 9Т4 до V = 10"6 происходит увеличение показателя цве
та, а при дальнейшем ослаблении показатель цвета уменьшается. На 
диаграмме V—(V—В) заметна такая же тенденция, но выражена она не
сколько слабее из-за влияния вспышек на показатель цвета (V—В). На
блюдения Т Тельца и ИУ Тельца, содержащиеся в [32], не нанесены на 
диаграммы, так как эти наблюдения проводились в среднем блеске и охва
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тывают небольшой диапазон изменений, Д V < 0т2 для T Таи и Д И~ 
~0“5 для։ R Y Tau.

Отметим, что разброс точек на всех диаграммах значительно превы
шает ошибки измерений и имеет, несомненно, физический смысл. В этой 
работе мы ставим своей задачей сопоставить общий вид зависимостей 
блеск — показатели цвета, который выделяется по нижним огибающим. 
Нижние огибающие на всех диаграммах (рис. 1—6) обозначены штриховы
ми линиями. Для тех звезд, показатели цвета которых не сильно искаже
ны изменениями вспышечного характера (например, UX Ориона), ход ниж
них огибающих соответствует ходу средних показателей цвета. У тех 
звезд, для которых наблюдаются большие флуктуации блеска (например, 
R Y Тельца, RR Тельца и др.), средние показатели цвета не отражают дву
значного характера зависимостей блеск — цвет, который выделяется в этих 
случаях именно по нижним огибающим.

Выводы. Из рассмотрения рис. 1—6, данных табл. 1, а также уже 
опубликованных диаграмм можно сделать следующие выводы:

I. У тех звезд, для которых трехцветными наблюдениями охзачепа 
полная амплитуда изменения блеска, «загиб» в ходе зависимостей блеск— 
показатель цвета выражен более заметно, и нередко показатели цвета в са
мом минимуме достигают тех же значений, что и в максимуме (WW Vu!, 
UX Ori). Более того, в случае RR Таи, например, показатели цвета (JU—В) 
в минимуме блеска даже меньше (звезда «голубее»), чем в максимуме 
блеска.

У VX Cas глубокие ослабления блеска с амплитудой до 1^5 редки и, 
кроме того, трехцветные наблюдения отсутствуют в наиболее слабом бле
ске, отмеченном в [1]. Поэтому «загиб» в ходе зависимостей выражен сла
бее, хотя и намечается вполне отчетливо.

В отношении двух звезд типа Т Тельца RY Таи и T Таи следует под
черкнуть ту же особенность. До тех пор, пока существенно не расширились 
пределы изменения блеска, охваченные трехцветными наблюдениями, двух- 
компонент-ность зависимости блеск—цвет не была выявлена. Так, диаграм
мы блеск—цвет для T Таи и RY Таи, опубликованные Врба и др. [33] и по
строенные по ограниченному ряду наблюдений, охватывающих далеко не пол
ную амплитуду изменения блеска этих звезд, значительно отличаются от 
соответствующих диаграмм, представленных на рис. 5 и 6 данной работы.

Для звезды RZ Psc в [4] наблюдениями охвачена не полная ампли
туда, самое слабое значение блеска V 13т, и «излом» в ходе зависимо
стей только намечался (рис. 1, 2 в [4]). Изменение же знака зависимости 
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блеск—цвет происходит именно при V13Г0, и в наиболее глубоких ми
нимумах И— 13?8 показатели цвета такие же, как в максимуме блеска.

Таким образом, подчеркнем еще раз, что двузначность зависимости 
блеск—цвет в некоторых случаях может быть обнаружена лишь при усло
вии, что трехцветными наблюдениями охвачена полная амплитуда изме
нения блеска. ,

П. Диапазон спектральных типов звезд, для которых обнаружен дву
значный характер зависимости между блеском и показателями цвета, до
вольно широк — от АО до КО. Классы светимости этих звезд также различ
ны и заключены в пределах I—V. Кроме того, немонотонность зависимо
сти блеск—цвет является свойством не только неправильных переменных, 
но и звезд типа Т Тельца. Такое же «поголубение» в минимуме блеска от
мечалось и у объектов другого типа, например, у звезд типа R Северной 
Короны [34], новоподобного объекта Кувано [35]. По-видимому, это свой
ство в той или иной степени присуще всем объектам, переменность блеска 
которых связана с наличием пылевого компонента.

В заключение автор выражает глубокую, благодарность В. М. Лютому 
за полезное обсуждение.

Крымская лаборатория
Государственного астрономического

нн-тэ нм. П. К. Штернберга *

ON THE COLOUR CHARACTERISTICS OF IRREGULAR 
VARIABLE STARS

G. V. ZAJTSEVA

On the basis of photoelectric UBИ-observations of irregular variable 
stars it has been shown that the dependence between the И-brightness 
and colour indices (B— И) and (U — B) is not a monotonous one. At 
the diminution of the star brightness from the maximum to some medium 
value colour, indices increase at average but at the further brightness 
diminution they decrease (the star becomes bluer at the minimum of 
its brightness). Such a heterogeneous dependence is inherent not only 
to the irregular variables of early and late classes but also in the 
T Tauri stars. ‘
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ПОЛЯРИЗАЦИОННОЕ И ФОТОМЕТРИЧЕСКОЕ ИЗУЧЕНИЕ 
BL Lac. АНАЛИЗ НАБЛЮДАТЕЛЬНЫХ ДАННЫХ. II

В. А. ГАГЕН-TÛPH,' С. Г. МАРЧЕНКО, В. А. ЯКОВЛЕВА 

Поступила 16 апреля 1986 
Принята к печати 20 июля 1986

. Продолжен анализ результатов поляризационных и фотометрических наблюдений. 
BL Lac за 1969—1982 гг., опубликованных в [1J. Найдено, что степень поляризации: 
в среднем слабо коррелирует с блеском, но между ее направлением и блеском имеется, 
определенная связь: при малом блоске встречаются только направления, близкие ю 
преимущественному. Это согласуется с представлением о наличии в лацертидах постоян
но действующего поляризованного источника с направлением поляризации, определяю
щим преимущественное направление. Установлено, что на отдельных временных интер
валах поведение BL Lac определяется переменными источниками со степенью поляри
зации Ж 50%. Синхротронная природа этих источников не вызывает сомнения. На
личие преимущественного направления поляризации свидетельствует тогда о существо
вании у BL Lac стабильного магнитного поля.

1. Введение. Результаты наших поляризационных и фотометрических՜ 
наблюдений BL Lac опубликованы в [1], а их анализ частично выполнен 
в работе [2], непосредственным продолжением которой является настоя
щая работа. В [2] по колориметрическим данным проведено разделение 
компонентов в двухкомпонентной модели (подстилающая галактика-|-пере- 
менный точечный источник), рассмотрена связь между параметрами поляг- 
ризации и изучена быстрая переменность объекта. Здесь вначале будут со
поставлены изменения параметров поляризации и блеска на больших ха
рактерных временах, а затем будет проведено общее обсуждение.

2. Долговременные изменения. Начнем с сопоставления наблюдаемых 
параметров поляризации и блеска (напомним, что согласно [3] межзвезд
ная поляризация мала и ее влиянием можно пренебречь). Это сопоставле
ние графически представлено на рис. 1а, Ь, который построен в основном, 
по данным таблицы в работе [1]. Небольшие различия связаны с тем, что- 
для отдельных дат оценки блеска были уточнены по вновь появившимся, 
литературным данным.
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График на рис. 1а на первый взгляд представляет собой облако точек, 
но при внимательном его рассмотрении можно заметить, что имеется сла
бая тенденция к увеличению степени поляризации с уменьшением блеска. 

..Для того, чтобы подчеркнуть это, на рисунке нанесены средние значения 
степени поляризации при усреднении по интервалам изменения блеска в 
О՞14 (значки +). Картина на рис. 1Ь более четкая. Хорошо видно, что при 
малом блеске встречаются только направления, близкие к найденному нами 
в [2] преимущественному направлению поляризации (90 « 20°). Прове
денная на рисунке огибающая подчеркивает это обстоятельство.

<о

* И и 10 в 2 140 О 40 ю

₽<» е՛

Рис. 1. Сопоставление наблюдаемых параметров поляризации с блеском. Крестики— 
данные, взятые из литературы.

Детальное сопоставление изменений блеска и поляризации представ-- 
лено на рис. 2, дающем зависимость параметров Стокса от времени. При 
их определении предполагалось в соответствии с работами [4, 5], что у 
BL Lac параметры поляризации не зависят от длины волны (параметр 1 
находился по величинам В, тогда как поляризационные данные, получен
ные без фильтра, относятся к более широкой области спектра). Величины 
В брались из работы [1], где дается блеск точечного источника; затем 
осуществлялся переход к потокам в соответствии с абсолютной калибров
кой 5-величин X. Джонсона [6] и вносилась поправка для учета вклада 
подстилающей галактики в поток, регистрировавшийся при поляризацион
ных наблюдениях, которые выполнялись с диафрагмами диаметром 27" и 
19". Эта поправка была найдена по данным работы [7], в которой приве- 
денй результаты наблюдений BL Lac в полосе В с разными диафрагмами 
(считалось, что оценка блеска точечного источника соответствует диаф
рагме диаметром 7"; тогда для диафрагм 27" и 19" поправки равны, соот
ветственно, 0.26 мЯн и 0.18 мЯн (с ошибкой 10%)).

Рассмотрение рис. 2 позволяет сделать следующие заключения. По
ведение параметров Стокса в разные годы различно в том смысле, что 
иногда между их изменениями нет видимой связи (например, в районе 
-JD 2444500 параметр / показывает четкое уменьшение со временем, тогда 
как Q и U демонстрируют облако точек, и примерно такая же картина 
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имеет место в два предыдущие года), а иногда такая связь заметна (напри 
мер, одновременное уменьшение параметров I и V в районе ЛВ 2441900 и 
сходное поведение параметров / и Q в районе ЛВ 2441200 и ЛВ 2443000). 
Ясно, что в этих случаях фотометрическая переменность обусловлена пере
менностью компонентов, дающих поляризованное излучение.

Рис. 2. Изменение параметров Стокса со временем.

На рис. 3 дается сопоставление параметров I, <2, I) для 1973 г. 
(ЛВ 2441860—2442014). Как было показано нами ранее [8], расположение 
наблюдаемых точек в пространстве параметров Стокса {/, Q, I/} на пря
мой линии может интерпретироваться как свидетельство существования в 
объекте источника поляризованного излучения, переменного по интенсив
ности, но с постоянными параметрами поляризации, который определяет 
поведение объекта на данном временном интервале. Направляющие тан
генсы прямой дают относительные параметры Стокса рх и ру для этого 
источника. Если, несмотря на очень большой разброс точек, представить 
связи между параметрами I, Q я I, I/ прямыми, то их угловые коэффи
циенты дадут рж~ — 11.7 %, р^ = + 10.1 %; или р = 15.5 %, 60 = 70’’ 
(ошибки этих величин ±3.5% и ±7°). Таким образом, в среднем поля

ризационная и фотометрическая переменность в 1973 г. может быть объяс-
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йена изменением интенсивности переменного компонента, степень поляри
зации которого составляла 15.5% при направлении 70°. Это,, конечно, гру
бая оценка. Поскольку отклонения отдельных точек от прямой, вне вся
кого сомнения, существенно превышают ошибки наблюдений, в объекте 
должны были существовать источники с малыми характерными временами, 
переменности.

Рис. 3. Связь между параметрами Стокса для наблюдений. 1973 г.

Лучшую корреляцию на больших характерных временах дают первые 
четыре точки, относящиеся к предыдущему, 1972 г. В табл. 1 даются соот
ветствующие параметры Стокса, а на рис. 4 их графическое представление. 
Угловые коэффициенты прямых соответствуют относительным параметрам 
Стокса переменного компонента: рх = + 22.4 °/о> Ря - + 2-3 °/0 (р — 
= 22.5% ± 1.6%, 60 = 3°±2°).

Таблица 1
ПОВЕДЕНИЕ ВЬ Lee В ИНТЕРВАЛЕ 

Р 2441535-630

10 
2441000+

/•10’ 
Ян

0-10’ 
Ян

1/-103 
Ян

535 3.00 0.045 0.318
576 1.90 0.037 0.041
600 2.23 0.047 0.130
630 3.47 0.082 0.387

3. Изменения с характерными временами порядка суток. В таблице ра
боты [1] имеются многочисленные серии наблюдений, содержащие данные 
для ряда последовательных ночей (иногда с просветом в 1—2 ночи). Рас-
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• смотрение траектории на плоскости {рх, рд} точки, представляющей наблю
дения в этих сериях, показывает, что в общем движение носит характер 
случайных бХужданий (такой же вывод был сделан в [3] по результатам

Ряс. 4. Связь между параметрами Стокса для интервала ГО 2441535—630.

Р,(%։
Рис. 5. Траектории на плоскости (рх, р9) для трех серий наблюдений.

кооперативных наблюдений в течение недели в сентябре 1979 г.). Для при
мера на рис. 5 представлены траектории для трех серий: а) ЛВ 2443011—27; 
Ь) ЛВ 2443778—91; с) ЛВ 2444131—45. На каждом графике указана ха
рактерная ошибка определения относительных параметров Стокса.
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Можно заметить, однако, что иногда несколько последовательных то
чек располагаются (с учетом ошибок) вдоль прямой линии. Нетрудно по
нять, что такое расположение точек на плоскости [рх, ру}' является необ
ходимым (но не достаточным!) условием того, что соответствующие им 
точки лежат на прямой в пространстве {I, (}, 1/}. Эти случаи, таким обра
зом, являются подозрительными на возможность выделения отдельных пе
ременных по интенсивности, но с постоянными параметрами поляризации 
источников, которые определяют поведение объекта на данном временном 
интервале. Проверка показала, что из тридцати случаев имеется два, когда 
в пространстве {/, С, и} вдоль прямой линии располагается не менее че
тырех точек, и несколько, когда их три. Два случая — это наблюдения 
5—9 в серии (а) и наблюдения 7—10 в серии (Ь). Соответствующие дан
ные для них собраны в табл. 2; графически они представлены (с указанием

ПАРАМЕТРЫ СТОКСА ДЛЯ СЕРИЙ (а) И (Ь)
' Таблица 2

Серия № 
наблюд. 2440000-|-

I 
ыЯн

0 
мЯн

и 
мЯн

(а) 5 3017 2.90 0.028 0.112
6 3018 2.68 0.081 0.090
7 3019 2.50 0.135 0.060
8 3020 * 2.52 0.082 0.044
9 3022 •2.32 0.163 0.035

(Ь) 7 3786 2.11 0.119 0.164
8 3787 1.72 0.012 -0.003
9 3788 1.99 0.127 0.114

10 3789 2.18 0.175 0.209

ошибок) на рис. 6. Уравнения Прямых, проведенные способом наименьших 
квадратов, следующие:

(2 = - 0.226 (± 0.048) I + 0.683 (± 0.124) 1 .} серия (и)*
и = + 0.148 (± 0.025) I— 0.298 (± 0.065) /

<2= + 0.324(± 0.068) I— 0.542(± 0.136) |/ серия I о)•
и= + 0.450 (± 0.021) I— 0.779 (± 0.042) ]

Таким образом, для относительных параметров Стокса выделенных источ
ников получаем:
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Ь) Pjt = -+ 32.4% ± 6.8%, Ру = 45.0% ± 2.1 % 

(р = 55.5 %, *о = 27°).

Значения степени поляризации получились того же порядка, что и у источ
ника, выделенного нами ранее [9] у другой лацертиды — OJ 287 (р = 
= 42.8%). Отметим также, что в случае более высокой поляризации на
правление ее очень близко к преимущественному для BL Lac (9„ ~ 20е' 
по [2]).,՜

I « 10* (Ян)
Рис. 6. К выделению быстрспеременных источников поляризованного излучения.

4. Обсуждение результатов анализа наблюдательных данных. Рас
смотрение всей совокупности фотометрических и поляризационных данных 
свидетельствует о наличии у BL Lac переменности на временных шкалах 
от сотен дней и больше до десятков минут*. Переменность с характерном 
временем в 1 час указывает на существование в BL Lac источников разме
ром R 10й см.

•* Необходимо отметить, что для одной из ночей, о которых говорилось в [2] 
(1/2. X. 1981 г.), сведения о сильной быстрой переменности оказались в противоречии՝ 
с данными работы [10]. Повторный просмотр нашего наблюдательного материала по
казал, что мы не заметили записи в журнале наблюдений о плохих атмосферных усло
виях во время наблюдения.՛ Поэтому настаивать на наличии в эту ночь сильной быстрой, 
переменности мы не можем. .
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Мы уже указали, что переменность обусловлена наличием компонен
тов, дакицих поляризованное излучение. Какова их природа? Рассмотрение 
всей совокупности полученных результатов позволяет утверждать, что это 
.источники синхротронного излучения. Об этом говорит, во-первых, доста
точно высокая (до 20% ) .наблюдаемая степень поляризации и еще более 
высокая (~ 50%) степень поляризации у отдельных выделенных нами 
.источников. Как показывают расчеты (см., например, [11]), такие высо
кие степени поляризации недостижимы для электронного рассеяния в газо
вых дисках; лишь синхротронный механизм в состоянии их объяснить.

Во-вторых, в пользу синхротронного механизма говорит наличие быст
рой переменности, которую можно в этом случае объяснить появлением 
или выключением отдельных источников; в моделях же с рассеянием для 
ее объяснения требуется очень быстрое изменение геометрии рассеивающих 
■облаков, что крайне маловероятно.

Синхротронная природа переменного компонента подтверждается и 
анализом колориметрических данных. Как мы уже отмечали в [2], полу
ченный нами цвет (В—У]"“ переменного компонента хорошо согласуется 
■с найденным Я. Холоневским [12], который использовал для его опреде
ления другой наблюдательный материал. В [12] найден также и показа
тель цвета (U—ВУ‘Т. На двуцветной диаграмме точка, соответствующая 
.переменному компоненту, располагается на прямой, дающей цвета синхро* 
тронного излучения. Спектральный индекс a (F, ~ ,м~а) этого излучения 
■оказывается ~ 2. Таким образом синхротронная природа переменного 
компонента не вызывает сомнения.

Коль скоро поляризация связана с синхротронным излучением, ее на- 
•правление определяется направлением магнитного поля. Как было убеди
тельно показано в [2], у BL Lac (как впрочем, и у других лацертид, на
пример у OJ 287 [9] ) имеется преимущественное направление поляриза
ции. Это означает, что в объекте имеется устойчивое магнитное поле.

Вместе с тем, переменность направления поляризации у BL Lac не вы
бывает сомнения. В частности, среди выделенных нами отдельных источ
ников имеются такие, у которых направление поляризации значительно от
личается от преимущественного. Подобная картина наблюдается и у дру
гих лацертид [9, 13]. В [9] было установлено, что общее поляризацион
ное и фотометрическое поведение OJ 287 можно объяснить наличием по
стоянно действующего источника поляризованного излучения (преимуще
ственное направление это и есть направление поляризации для этого источ
ника), на который накладываются источники с иными направлениями по
ляризации. Совместное рассмотрение рис. 6 в [2] и рис. 1а, b позволяет 
.заключить, что аналогичная картина (хотя и менее отчетливая) имеет место 
и в случае BL Lac.
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Выдвинутое налги в [9] представление о наличии у лацертид постоян
но действующего источника поляризованного излучения было поддержа
но в работе [.10], в которой этот источник был предположительно отожде
ствлен с джето.м. Мы согласны с этим предположением.

5. Заключение. Этой статьей мы заканчиваем анализ наших многолет
них наблюдений BL Lac. Основным результатом этих исследований являет
ся установление синхротронной природы переменных источников и созда
ние феноменологической модели лацертид с постоянно действующим 
источником поляризованного излучения. Этот материал вместе с данными 
наших работ [9, 13] дает фактические сведения для построения физиче
ских моделей лацертид, которому должны быть посвящены специальные 
работы.՝

Ленинградский государственный 
университет

POLARIMETRIC AND PHOTOMETRIC STUDIES OF BL LAC. 
ANALYSIS OF OBSERVATIONAL DATA. II

V. A. HAGEN-THORN, S. G. MARCHENKO, V. A. YACOVLEVA

The analysis is continued of the results of polarimetric and pho
tometric observations (1969—1982) BL Lac published in [1]. It has been 
found that at average little correlation exists between the degree cf 
polarization and brightness, but polarization angles show the dependence 
on brightness: for low brightness only directions nearer to preferable 
exist. This fact is in agreement with the idea of existence in lacertids 
continuously acting polarized source; its polarization angle defines the 
preferable direction. At separate time intervals the behaviour of BL Lac 
is found to be determined by individual variable sources with very 
high polarization (~5O°/o). Synchrotron nature of these sources is 
beyond doubt. The existence of preferable direction of polarization is 
then an indication of a stable magnetic field in BL Lac.
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СПЕКТРАЛЬНЫЕ ИССЛЕДОВАНИЯ КВАЗАРОВ ВТОРОГО 
БЮРАКАНСКОГО ОБЗОРА СЕВЕРНОГО НЕБА.

I. КВАЗАРЫ БВБ 0953+549, БВБ 1116+603 И БВБ 1138+584

С. А. ЛЕВШАКОВ, Д. А. ВАРШАЛОВИЧ, Е. А. НАЗАРОВ 
Поступила 7 марта 1986

Принята к печати 30 июня 1986

На 6-м телескопе с помощью сканера (1РС5) и спектрографа СП-124 иссле
дованы с разрешением —3.5 А три новых квазара БВБ 0953+549 (хе=2.580), БВВ 
11164-603 (х։ =2.628) и БВЭ 11384-584 (х։=1.699)- Приведен анализ спектров »тих 
квазаров. Обсуждается возможная двухкомпонентиая структура эмиссионной линии 
1л в квазаре 5В5 11154-603: узкий пик (Р№НМ~3000 км/с) и широкий пьедестал. 
(/?1ГНМ=г19 400 км/с). В квазаре БВЗ 09534-549 профиль эмиссионной линии 1л на
поминает профили линий типа Р Суд, которые наблюдаются в спектрах звезд с рас
ширяющимися оболочками: обнаружены две сильные (т — 1) и широкие (Р№НМ 
=Д700 и 1000 хм/с) абсорбционные линии с га = 2.451 и 2.503, которые отождествле
ны как линии 1л. Симметричные профили этих линий соответствуют ./V (Н1)=:10։0 см—г 
для облака с го=2.451 и 5-101’ см для облака с хо=2.503. Оценены также плот
ности на луче зрения тяжелых элементов, найденных при жа=0.3800 (БВБ 09534՜ 
4-549) и при ха=1.4082 (ЗВБ 11384-584). Сравниваются плотности абсорбционных 
деталей в этих и других известных квазарах.

1. Введение. Выполняя программу исследования абсорбционных спек
тров далеких квазаров на 6-м телескопе АН СССР с помощью сканера, мы 
включили в нее несколько новых квазаров, открытых недавно в результа
те Второго Бюраканского обзора (БВБ) северного неба с объективной 
призмой [1—4]. В настоящей работе приведены результаты спектральных 
наблюдений трех таких объектов: БВБ 0953+549, БВБ 1116+603 и 
БВБ 1138+584. Ранее для них были получены в прямом фокусе БТА ще
левые спектры с разрешением 8—10 А с помощью спектрографа САСБ и 
ЭОП УМ-92, которые позволили отождествить основные эмиссионные ли
нии и определить красные смещения этих квазаров [1—3]. Нами получены 
спектры с разрешением 3.5—4.0 А, которые позволяют проанализировать 
не только эмиссионные линии, но и основные детали абсорбционных спек
тров этих квазаров.
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2. Наблюдения. Спектральные наблюдения квазаров 5В5 0953+549, 
5В5 1116+603 и 5В5 1138+584 проводились в 1984/85 гг. с помощью 
спектрографа СП-124, установленного в фокусе Нэсмита 6-м телескопа АН 
СССР. Дифракционная решетка 650 штрихов/мм обеспечивала в первом 
порядке обратную дисперсию 100 А/мм и концентрацию света вблизи 
X = 4400 А. В качестве светоприемной аппаратуры, использовался 1024-ка
нальный счетчик фотонов (сканер). Результирующее спектральное разре
шение ГУНЫ (полная ширина аппаратной функции на половине интенсив
ности) в этих наблюдениях составляло 3.5—4.0 А, при этом спектраль
ная ширина одного канала была равна ==1.7 А. Основные данные о про
веденных ц^блюдениях приведены в табл. 1.

Таблица 1 
СПЕКТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ КВАЗАРОВ

Объект 
БВБ В Дета Спектральный 

диапазон (А)
Т ‘ Экс.

(мин.)
Качество 

изображений

09534-549 2.580 17.5 25/26.01.84 3500-5200 60 дымка,
5100-6800 60 ?=2'-4”

5/6.02.84 3500-5200 85 ^2’

11164-603 2.628 16.5 23/24.01.85 3500-5200 62 дымка, 
р~3"-4’

₽^4'11384-584 1.699 18 • 27/28.01.8+ 3500—5200
5100-6800

60
147

Примечание. [1 — средний размер изображений.

Для одновременной регистрации сигнала от объекта и фона неба ис
пользовались две входные щели размером (1"—2") X 4", разнесенные 
друг от друга на 40". В окончательные спектры введены поправки, учиты
вающие как монотонное изменение чувствительности регистрирующей си
стемы с длиной волны, так и флуктуации чувствительности отдельных ка
налов. ։

Для калибровки шкалы длин волн использовались линии Не, №е и 
Аг, которые записывались до и после каждой экспозиции. После приведе
ния спектральных данных в шкалу длин волн отдельные спектры склады
вались для увеличения отношения «сиГнал/шум». Вся первичная редукция 
данных проводилась на мини-ЭВМ СМ-4 с помощью специализированного 
языка СИПРАН, разработанного в САО АН СССР [5]. Полученные 
спектры представлены на рис. 1—3, на которых по оси абсцисс отложены 
наблюдаемые длины воли в А, а по оси ординат — относительные интенсив
ности И регистрируемых потоков излучения, пересчитанные на интервал 
Л). = 3 А в случае ЗВБ 0953+549 и 5В 5 1138+584, либо на интервал 
ДА = 1.5 А в случае 5В5 1116+603.
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3. 1) Эмиссионные линии. Согласно современной точке зрения [6], ши
рокие эмиссионные линии в спектрах квазаров возникают в облаках газа, 
окружающих центральный источник непрерывного излучения, имеющего 
нетепловую природу. Газ в облаках возбуждается за счет процессов фото
ионизации [7]. Типичные средние значения ширин эмиссионных линий 
ЕМНМ ~5000 км/с. Считается, что такие большие ширины линий возни
кает в результате крупномасштабного движения газа в оболочке квазара, 
поэтому формы профилей эмиссионных линий дают представление об общей 
картинё- пространственного и динамического распределения газа вокруг 
центрального источника [8].

Эмиссионные линии, обнаруженные в спектрах квазаров 5В8 0953+ 
+549, 5В5 1116+603 и 5В5 1138+584, сильно различаются по своим па
раметрам. Для каждого квазара основные характеристики эмиссионных ли
ний представлены в табл. 2 в следующих столбцах: 1 — название объекта;

Таблица 2 
ХАРАКТЕРИСТИКИ ЭМИССИОННЫХ ЛИНИЙ

Объект 
5В5 2 Ион 'о (А) (А) V). (А) РФНМ 

(км/с) Хс

09534-549 2.580 Ьз/О VI 1030 3685 70 6080 2.578
и 1216 4354 300 4090 2.581
N V 1240 4442 39 4050 2.582
5։ II 1264 4526 7 3000 2.531
01 1304 4674 6 3900 2.584
511У/О IV] 1400 5010 38 7200 2.579
С IV 1549 5532 130 • 6500 2.571
ГМ III]? 1750 6275 5 720 2.586

11164-603 2.628 Ь₽/О VI 1030 3740 23՛ 4700 2.631

Ьа 1216 4408 п 88
Г« 400

3060
19400 2.625

1138+584 1.699 51 IV/О IV] 1400 3773 19 7100 1.695
С IV 1549 4196 53 4300 1.709
С III] 1909 5142 38 6100 1.694

Примечание. * — для бленд взяты средние значения длин волн; п—узкий 
компонент Ьа, ш — широкий компонент Ьи; значения вквивалентных ширин V; при
водятся в единицах непрерывного спектра.

2 — среднее значение красного смещения; 3 и 4 — ион или атом и лабора
торная длина волны эмиссионной линии; 5 и 6 — наблюдаемые значения 
длины волны и эквивалентной ширины эмиссионной линии; 7 — полная 
ширина линии на половине интенсивности; 8 — красные смещения, опре
деленные по центрам тяжести эмиссионных линий.
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2) Индивидуальные особенности спектров. 5В5 0953+549. Оптиче
ский спектр этого квазара (рис. 1) типичен для спектров далеких кваза
ров: на фоне почти плоского континуума видны две сильные эмиссионные 
детали, которые однозначно отождествляются с линиями Е։ и С IV, и ряд 
более слабых эмиссионных линий. С коротковолновой стороны Ь, в спек
тре наблюдается большое число узких абсорбционных деталей. В голубом 
крыле Ь* обнаружены две очень сильные ~ 1) абсорбционные линии, 

смещенные относительно пика Е а на 6600 и 11200 км/с.

Рис. 1. Спектр квазара SBS G953+549

Профили обнаруженных эмиссионных линий симметричны в пределах 
ошибок измерений. Линии L։ и L3/OVI сильно блендированы абсорб
ционными деталями, что затрудняет анализ. Однако профили L։, С IV и 
L3/O VI качественно подобны, что свидетельствует о том, что они фор
мировались в одной и той же области. Наряду с интенсивными линиями 
ионов высокой стадии ионизащии (С IV, Si IV, NV, OVI) в спектре на
блюдаются слабые линии иона Si II Хо 1264 и OI л։ 1304 А.

SBS 1116+603. В спектре данного квазара наблюдаются две эмиссион
ные детали, которые отождествляются с линиями L* и L3/O VI (рис. 2). 
Как и в других далеких квазарах, с коротковолновой стороны Е։ обнару
жено множество абсорбционных деталей, которые сильно искажают про-
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■филь бленды Ь?/О VI и голубое крыло Ь։. В красном крыле Ь, сильных 
-абсорбционных деталей не зафиксировано. Поэтому, если предположить, 
что линия' 1-п симметрична, можно восстановить ее профиль, который, 
по-видимому, состоит из двух компонентов: широкого пьедестала и узкого 
пика. Полуширина узкого компонента Ц (РМНМ = 3060 км/с) несколько 
меньше среднего значения < РМНМ ) = 5000 км/с для квазаров, в то вре
мя как полуширина широкого компонента = 19400 км/с) почти
з 4 раза превышает эту величину.

4

Z

2

<6

3800 4100 4400 4700

Х(Д>
Рис. 2. Спектр квазара SBS 1116-{-б03

Линия N V Хо 1240, которая обычно наблюдается в красном крыле 
La, в спектре данного квазара отсутствует.

SBS 1138-\-584. В спектре этого объекта обнаружены три эмиссион
ные детали, которые однозначно отождествляются с линиями Si IV/O IV], 
С IV и С III] (рис. 3). На основе этого отождествления мы определили 
красное смещение квазара SBS 1138+584 z, = 1.699. Отметим, что пер
воначально авторы SBS определили красное смещение этого квазара, как 
z, = 2.402 [2], хотя в последующей публикации [4] отметили, что данное 
значение z, нуждается в уточнении.

Обнаруженные эмиссионные линии симметричны в пределах ошибок 
измерений. В голубом крыле линии С III], возможно, присутствует слабая 
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эмиссионная деталь, соответствующая линиям Al III Х„ 1858 и/илп 
Fe II Ло I860 А.

В спектре наблюдается также несколько узких абсорбционных линий.

Рас. 3. Спектр квазара ЙВб 1138+584

4. 1) Абсорбционные спектры. *В оптических спектрах далеких кваза
ров (г։ >■ 1), как правило, присутствует большое число узких (Р№НМ < 
<150 км/с) абсорбционных деталей. Их распределение по спектру нерав
номерно: с коротковолновой стороны от эмиссионной Линин водорода 
Н1 Е։ — плотность абсорбционных деталей обычно в несколько раз вы
ше, чем в длинноволновой.

Подобные спектры наблюдаются и в исследованных нами квазарах 
5В5 0953+549 и БВБ 1116+603 (для квазара БВБ 1138+584 линия 
Ъа не попадает в оптический диапазон).

Резкое увеличение числа абсорбционных деталей в диапазоне Л < Х^» 
связывают с поглощением в резонансной линии водорода Н1 Ь» в веще
стве, физически не связанном с квазаром и расположенном на луче зрения 
между наблюдателем и квазаром [9], хотя, по-видимому, большая часть 
абсорбционных линий, которые наблюдаются в голубом крыле эмиссионной 
линии Ьа в диапазоне — 20 000 км/с < ДV < 0 км/с образуется в хо>- 
лодном газе, кинематически связанном с квазаром [12].

Основные абсорбционные детали, которые были обнаружены в ква
зарах 5В5 0953+549, БВБ 1116+603 и БВБ 1138+584 перечислены в 
табл. 3—5, соответственно. В этих таблицах в вертикальных столбцах рас
положены: 1 — вакуумные значения наблюдаемых длин соли абсорбцион- 
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иых линий; 2—эквивалентные ширины линий; 3 — название химическо
го элемента; 4 — вакуумные значения лабораторных длин волн (взяты из 
работы [10]); 5 — соответствующие красные смещения отождествленных 
линий (латинскими буквами отмечены предполагаемые абсорбционные си
стемы); 6 — абсолютные ошибки отождествлений. Следует отметить, что- 
значения длин волн абсорбционных линий, которые наблюдались в диапа
зоне < 3800 А, могут содержать систематические ошибки, связанные с 
отсутствием в наших калибровочных спектрах достаточного числа надеж
ных реперных линий в указанном диапазоне. Эти линии отмечены в- 
табл. 3—5 знаком « : ».

Кроме перечисленных в этих таблицах абсорбционных линий в спек
трах квазаров 5В5 0953+549 и 5В5 1116+603 в области X < Х^ при
сутствует большое число более слабых абсорбционных Деталей с эквива
лентными ширинами 1₽\<1 А, уровень обнаружимости которых не пре
вышает За на наших спектрах.

2) Абсорбционные системы. 8В5 0953-]-549. В спектре этого квазара 
в диапазоне 3500—6500 А уверенно выделяются 22 абсорбционных детали, 
причем все они лежат в области X < Х^. В области X > Х^ сильных, 
абсорбционных деталей нет. Из обнаруженных 22 абсорбционных де
талей 9 удается отождествить с линиями тяжелых элементов (С IV, 
М21, II и Ре II) и 4— с линиями водорода Н I Ц и/или Ь?. Отож
дествленные линии объединены в абсорбционные системы А, В, С и 
О по параметру яо. При этом контролировалось выполнение условия 
|Хоь — Хо (1 + га) | < R, где R—ширина канала в А, а га — среднее зна
чение г для всех линий, входящих в систему.

Среди этих систем только система Ас га = 0.3800 имеет достаточно 
высокую статистическую значимость: среднее число М (метод расчета см. 
в работе [11]) ложных систем, подобных системе А, которые можно обна
ружить в результате случайного совпадения длин волн в данном спектре- 
квазара, равно 4-10-3> в то время как для систем В, С и В значение 
М ~ 1.

В состав системы А входят линии Ре II Хо 2600, 2587 А, дублет՛ 
МгПХ02804, 2796 А и линия М21?02853А, являющиеся основным* 
опорными линиями в абсорбционных системах с 0.2<+а<1.5 в хо
рошо изученных квазарах, как например, РНЬ 938: г, = 1.95 и га = 
= 0.613 [13]; о 0453-423: г. = 2.659 и ха = 1.149 [14]; 55 0014 + 81:

= 3.38 и 2а = 1.112 [15, 16] и др.
Существенно, что для рассматриваемой системы также га^ге.- 

Для абсорбционных систем такого типа, красное смещение которых. 
га значительно отличается от 2. (Ди >0.5 с) и в которых иаблюда-
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ются линии ионов низкой степени ионизации, было предположено [17, 
118], что они образуются в межзвездном газе далеких галактик, слу
чайно попавших на луч зрения между наблюдателем и квазаром. По 

:-этим причинам, по-видимому, система А в квазаре БВБ 0953 + 549 
.-должна иметь подобное происхождение. Оценка лучевых концентра
ций Ее II, Мд II и Мд I в поглощающей области с хв = 0.3800 приво
дит к следующим значениям: Л’(Ее П)<10и см՜2, П)^1014 см՜2
ж //(Мд I) > Ю13 см՜2.

АБСОРБЦИОННЫЕ ЛИНИИ В СПЕКТРЕ КВАЗАРА БВБ 09534-549
Таблица 3

Наблюдение
Ион

Отождествление
Д>. (А)

^(А)| 1Гх (А) >ч>(А) | ха

1 3533: 3.3
2 3569: 2.0 Ее II 2586.7 0.380 (А) -0.9
3 3584: 8.4 Бе II 2600.2 (А) бленда
4 3666: 1.8 Н1 Ез 1025.7 2.574 (О) —1.2
5 3709: 6.0
6 3794.2 6.9 •

7 3859.1 4.6 мгп 2796.4 0.3800 А -0.2
8 3869.3 3.0 мяп 2803.6 0.3801 А 0.1
9 3879.8 2.0

10 3937.7 4.0 мИ1 2853.0 0.3802 А 0.3
11 3964.8 2.2
12 4004.9 7.5 Мя II 2796.4 0.4322 В -1.1
13 4017.4 6.0 МдП 2803.6 0.4329 В .1.1
14 4043.8 2.4 СIV 1548.2 1.6119 С 0.2
15 4050.3 1.7 СIV 1550.8 1.6117 С -0.1
16 4075.4 5.1
17 4115.2 7.7
18 4143..9 2.5
19 4165.4 2.6
20 4195.9 25.0 Н1 Е» 1215.7 2.4514
21 4259.1 17.0 Н1 Ь« 1215.7 2.5034
22 4348.1 3.0 Н1 Еа 1215.7 2.5766 0 1.6

Примечания. Д1 = Хо(1 + *„)•

Кроме системы А в спектре 5В5 0953+549 обращают на себя внима
ние две сильные (" ~ 1] абсорбционные линии с л = 4196 и 4259 А, экви- 
.валентные .ширины В^х которых соответственно равны 25 и 17 А, что 
однозначно указывает на природу этих линий — резонансное поглощение 
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з линии Ь։ атомарного водорода Н I. Каждая из линий имеет симметричный 
профиль. Обе они расположены в голубом крыле эмиссионной линии и 
смещены относительно ее пика на 11200 км/с и 6600 км/с, соответственно. 
Полуширины этих линий в несколько раз превышают полуширину инстру
ментального контура, поэтому имеет смысл оценка дисперсии скоростей 
газа, в котором образовались данные линии: для линии 4196 А РМНМ = 
= 1700 км/с, а для линии 4259 А Р№НМ = 1000 км/с. Эти ширины зна
чительно превосходят средние значения ширин узких абсорбционных дета
лей в квазарных спектрах, для которых РМНМ < 150 км/с, но, в то же 
время, почти в 20 раз меньше ширин широких абсорбционных деталей, ко
торые наблюдаются в ВАЬ-квазарах, где/гИ7//Л1 = 20000—30000 км/с [12]. 
Значения сопутствующих эквивалентных ширин (= И^./(1 + х«)) ли
ний 4196 и 4259 А соответствуют лучевым концентрациям водорода 
/У(Н I) =*■ 10’° см՜’ и 5-Ю18 см՜’.

Отметим также, что на длине волны X = 4604 А наблюдается слабая 
.абсорбционная деталь, ширина и положение которой соответствует ли
ниям С II Л, 1334.5 и С II* Хо 1335.7 А, имеющим такое же красное смеще
ние га = 2.451, как и линия 1« X 4196 А. К этой же системе могла бы при
надлежать и линия X = 4348 А, отождествляемая с линией 51II Хо 1260 А. 
Дальнейшие наблюдения с более высоким спектральным разрешением 
позволили бы уточнить природу этих абсорбционных деталей.

5В5 1116+603. В спектре этого квазара в диапазоне 3600—4850 А 
обнаружено 27 абсорбционных деталей. Из них 26 лежат в области 
X < Х^ и 1 — в области X > Х^. Среднее расстояние между абсорб
ционными деталями в спектральном диапазоне X < Х^։ в этом квазаре 
примерно такое же, как и в квазаре 5В5 0953+549, имеющем близ
кое значение г,. Среди перечисленных в табл. 4 абсорбционных линий 
удается отождествить лишь дублет С IV (система Е) и четыре пары 
Ц/Г^ линий (системы А, В, С, О). Ближайшая к эмиссионной области 
пара А смещена относительно пика эмиссионной линии Ц, на 
~ — 80 км/с, а самая удаленная — на — 4400 км/с. Поэтому си
стемы А, В, С, О являются, с большой вероятностью, системами 
„внутреннего" происхождения, т. е. образуются в оболочке квазара. 
Что касается системы Е, в которой линии дублета С IV смещены от
носительно эмиссионной линии Ц на Ди ~ — 81 000 км/с, то она могла 
бы ртноситься к системам „внешнего" происхождения, однако данная 
•система должна рассматриваться как возможная, поскольку мы не 
можем сейчас проверить, имеется ли в этой системе абсорбцион
ная линия Ь, (Хиавд. = 3351 А), так как она не попадает в исследован
ный нами спектральный диапазон.
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8В5 /738+584. Среди трех исследованных в этой работе квазаров- 
данный объект имеет’ наименьшее красное смещение эмиссионных линий 
г, = 1.699, при котором эмиссионная линия Е,՛ не попадает в оптический 
диапазон. Поэтому все абсорбционные детали, которые обнаружены п сПек-

Таблица 4
АБСОРБЦИОННЫЕ ЛИНИИ В СПЕКТРЕ КВАЗАРА БВБ 1116+603

Наблюдение
Ион Отождествление

ДХ (А)>֊:г.‘(А)| Г; (А) МА) ‘а

1 3658: 5.7
2 3669: 2.1 Н1 1.3 1025.7 2.578 (О) 0.5
3 3685: 1.4 Н1 Ьз 1025.7 2.593 (С) —0.4
4 3699: 2.4 Н1 ц 1025.7 2.607 (В) -0.7
5 3707: 1.7
б 3724: 1.1 Н1Ьр 1025.7 2.631 (А) 1.7
7 3748: 0.6
8 3771: 2.4
9 3795.2 6.0 •

10 3823.3 7.0
11 3944.5 4.8
12 4054.4 6.1
13 4073.4 2.4
14 4172.8 8.2
15 4191.1 3.9
16 4200.0 2.0
17 4222.4 2.7
18 4241.9 5.7
19 4266.6 3.5 С IV 1548.2 1.7558 Е -0.2-
20 4274.3 2.4 С IV 1550.8 1.7562 Е 0.3
21 4303.5 4.7
22 4346.2 2.5 Н1 ь 1215.7 2.5751 О -1.8-
23 4368.2 1.1 Н1 ь« 1215.7 2.5932 С 0.1
24 4374.6 1.6
25. 4385.0 2.3 Н1 ь 1215.7 2.6070 В 0.0-
26 4409.5 3.2 Н!Ьа 1215.7 2.6271 А -2.3
27 4697.8 2.0

Примвчанив. ДХ = Х*^‘ — Хо(1 +։а).

тре этого квазара, лежат в диапазоне В этом случае, з отличие՞
от первых двух квазаров, в диапазоне >■ наблюдается 6 сильных 
абсорбционных деталей. Три из них уверенно отождествляются с линиями) 
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Ре II, входящими в систему А с га = 1.4082. В диапазоне 3600—6300 А 
самая интенсивная абсорбционная линия с длиной волны }. = 3742 А 
(11^, = 8 АУ является, по-видимому, блендой линий дублета С IV из си
стемы А (табл. 5). Величина М, характеризующая статистическую значи-

АБСОРБЦИОННЫЕ ЛИНИИ В СПЕКТРЕ КВАЗАРА SBS 1138+584
Таблмца 5

Наблюдение
Ион

Отождествление
ДМА)

’•Xе (A) 1 W>. (A) ’֊о (A) Za

1 3683: 1.9
2 3741: 8.0 C IV? 1549 1.41 (A)
3 4178.1 3.5 С IV 1549 1.6973 В 0;0
4 5646.1 1.2 Fe II 2344.3 1.4084 A 0.6
5 5739.5 2.4 Fa II 2382.8 1.4087 A 1.2
6 6260.0 2.5 Fo II 2600.2 1.4075 A —1.8

Примечание. М. = X’JJ — Хо (1+яа).

мость Системы А, равна в этом случае 10 3. Отношение эквивалентных 
ширин линий Fell примерно пропорционально отношению сил осциллято
ров, т. е. линии лежат на линейной части кривой роста, где — N. При 
этом концентрация на луче зрения ионов железа в системе А оказывается 
равной 7V(Fe П)рг 10й см-2.

Авторы благодарны Комиссии по тематике 6-м телескопа АН СССР 
за предоставленное время для проведения этих наблюдений и искренне 
признательны сотрудникам САО АН СССР В. А. Липовецкому, В. П. Ми
хайлову и В. Л. Афанасьеву за помощь в организации и проведении на
блюдений на БТА.

Физико-технический ин-т
им. А. Ф. Иоффе

Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР

SPECTRAL STUDY OF QUASARS FROM THE SECOND 
BYURAKAN SURVEY OF T.HE NORTH HEMISPHERE. I.

THE QUASARS SBS 0953 +549, SBS 1116 + 603 AND
SBS 1138 + 584

S. A. LEVSHAKOV, D. A. VARSHALOVICH, E. A. NAZAROV

Three new optically-selected quasars, SBS 0953 + 549 (г, = 2.580), 
SBS 1116 +603 (z. =2.628) and SBS 1138 + 584 (z.= 1.699), have 



506 С. А. ЛЕВШАКОВ И ДР.

been studied at ~3.5А resolution using the image photon counting 
system (IPCS) mounted on the SP-124 spectrograph of the 6-m teles
cope. Spectra of these quasars are described and briefly discussed.. 
A tentative evidence is presented for the twocomponent struc
ture of the La emission line In the SBS 1116 4՜ 603: a narrow 
spike (FWHM “ 3000 km/s) and broad pedestal (FWHM =* 19400 km/s). 
The profile of the La emission line in the SBS 0953 4֊ 549 is similar 
to the P-Cygni profiles from expanding stellar envelopes: there are two 
deep (t~1) and broad (FWHM “ 1700 and 1000 km/s) absorption fea
tures at za = 2.451 and 2.503 which are identified as La absorption 
lines. Symmetric profiles of these lines correspond to W(H1)~1O20 
and 5-IO18 atom cm՜2 respectively. Column densities have also been 
estimated for heavy elements found at za ~ 0.3800 (SBS 0953 4֊ 549) 
and at za = 1.4082 (SBS 1138 4-584). Absorption line densities in these 
and other quasars are compared.
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СПЕКТРОФОТОМЕТРИЧЕСКОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ ОБЪЕКТА. 
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Представлены результаты спектрофотометрического исследования и изоденсы< 
объекта Ма’рк 71. Определены физические условия и химический состав четырех сгу— 
щгпий этого объекта.

1. Введение. Объект Марк 71 = NGC 2363 является огромным ком
плексом Н П-областей, расположенным в юго-восточной части иррегуляр
ной галактики NGC 2366 [1, 2]. Эта карликовая галактика находится до
вольно близко от нашей Галактики (R = 3.3 Мпк), хорошо разрешается 
на яркие звезды и Н II области, благодаря чему была использована для 
калибровки внегалактических расстояний [3—5]. По-видимому, спектр 
объекта Марк 71 впервые был получен Вокулерами [6], отметившими, что 
в спектре юго-восточной части NGC 2366 наблюдаются эмиссионные ли
нии.

Оценки блеска и цветов Марк 71 приведены в работах Дибая [7] и 
Видмана [8]. Радионаблюдения Марк 71 выполнены Туаном и Мартином: 
[9], Фишером и Тулли [10], a NGC 2366—Гугенхайм [1:1] и Дином и Деви
сом [12].

Комплексные оптические и радионаблюдения Марк 71, выполнен
ные Кенникутом и др. [13], показали, что количество поглощающей 
материи в ней небольшое, а излучающий газ имеет необычно высокую сте
пень ионизации. Делается предположение о наличии необычного энергети
ческого источника ионизации в этом объекте.

В настоящей статье приведены результаты детального спектрофото
метрического исследования Марк 71.

2. Наблюдательный материал. Две фотографии Марк 71 полученьп 
21/22 и 22123 октября 1984 г. на телескопе Цейсс-600 САО АН СССРд.
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Обе фотографии с экспозициями 20 и 40 мин. снимались на эмульсин 
А-500Н, очувствленной прогревом в Нг.

Получены 43 спектрограммы Марк 71 в первичном фокусе 6-м телеско
па САО АН СССР. Основные данные о спектрограммах приведены в 
табл. 1. Ширина щели спектрографа во время всех наблюдений была рав
на 0.15 мм.

Рис. 1. Положения щели спектрографа при спектральных наблюдениях.

Схематическая картина Марк 71 и положения щели спектрографа по
казаны на рис. 1. На рис. 2 приведены репродукции спектрограмм, полу
ченных при положениях щели 1, 2 и 3.

Для калибровки спектральной чувствительности аппаратуры наблю
дались стандартные звезды Feige 34, Feige 56, HZ—15 и BD+25C3941, 
спектрофотометрические данные которых приведены в работе Сто
уна [14].

2. Результаты наблюдений. На рис. 3 приведена картина изоденс 
Марк 71, построенная по полученной на Цейсс-600 фотографии (экспоз. 
40՞*), с помощью системы AMD-1, в ВЦ САО АН СССР. Градация плот
ностей выбрана таким образом, что внешняя изофота соответствует почер
нению 0.025, следующая — 0.05, затем с шагом AD = 0.05 градации дове
дены до 0.4D, после чего шаг увеличен до AD = 0.1. Масштаб обозначен 
на рисунке.

На картинах изоденс хорошо видна сложная структура галактики 
Марк 71, состоящей из четырех отдельных конденсаций, которые из-за ма
лого масштаба попарно слились и выглядят как две вытянутые и сопри
касающиеся' области.

Благодаря большому масштабу в первичном фокусе 6-м телескопа 
спектры этих четырех конденсаций удалось получить раздельно. На рис. 3 
эти конденсации обозначены римскими цифрами I, II, III и IV.
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СПЕКТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ МАРК 71

№ пл. Дата
♦

Положе
ние 

щели
Аппаратура

Диспер
сия 

(А/мм)

Спектр, 
диапазон 

A
Экспоз.

4 39’31.01.78 1 СП—160 + М9-ЩВ 50 5800-7000 10 мин
5 п п II fl 5 „
б fl п 11 ft 3700-5050 ю ,,
7֊ ' ff ff 5 .,

16 5/6.03.79 1 ff 5800-7000 6
17 ff и «* ff 12 .
18 »» »» ff 4800-6000 6 „
19 *» п ։

ft 12 .
20 if If ff 3700-5050 6 .
21 п fl ft • If 12 „
22 6/7.03.79 w ff ff 12 ..
23 ♦» 4 ff ff 11 ff

24 • п и w ff 4800—6000 11 ft

25 »» W

26 5 ff 11 ff 20 „
27 6/7.03.79 5 «> If If n
28 м If 3700-5050

465а, 6 10/11.01.83 4 СП-160+УМК—91B n ff 1 „
465в, г «1 м w • If ff 30 c
476а 11/12.01.83 3 n 11 ff 5.5 мин
4766, в W 'w ff ff 2.1 »
476г, д и М 11 fl 30 и 15 с
468а н и ff ff 4800—6000 5 хин
4686, в w W ff If 11 2 и 1 „
468г и 11 n ff 30 с
469а, б, 

в, г
If П ft n 5800-7000 Ю, 5, 2, 

1 мин
495а, 6, в 20/21.10.84 1 УАГС+УМК-91B 100 3500-5900 5, 2, 1 „
496а, 6, в ft If n w 4400—6900 3,2.1 „
497 п 2 11 ft 15 „
498 ff и ff ff 3500-5900 If If

501а, 6 1» 3 n If 4400-6900 3 и 1 „
502а, 6

1
п п II If 3500—5900 If ff

6—915
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На спектрограммах, полученных при положении: щели 1, зафиксирова*֊ 
ны спектры конденсаций I, II, III и IV (рис. 2), при положении 2—спек
тры конденсаций I и II и южного края III конденсации, а при положении 
3—спектры только III и IV конденсаций. При положениях же 4 и 5 полу
чились спектры только I и только II конденсаций, соответственно. Рас
стояния конденсаций II, III и IV от самой яркой I равны 5", 18" и 23", 
соответственно, что в линейных размерах соответствует примерно 80 пк.. 
290 пк, 370 пк.

I II III IV
Рис. 3. Изодеиоитоматрическая картина Марк 71.

Спектрограммы записывались с помощью системы РВ5-1010А. Прис 
фотометрии характеристическая кривая строилась в бейкеровских плотно
стях [15].

Результаты спектрофотометрии эмиссионных лиИий четырех конденса
ций Марк 71 приведены в табл. 2. В последней строке таблицы приведены 
значения логарифмического коэффициента покраснения С(Нр), вычислен
ные в предположении, что бальмеровские линии во всех четырех спектрах 
имеют рекомбинационное происхождение. Коэффициенты поглощения взяты 
из работы Калера [16]. Следует отметить, что спектральные характеристики՜.
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Таблице 2
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ В СПЕКТРАХ 
__________ЧЕТЫРЕХ КОНДЕНСАЦИЙ МАРК 71

1-о Ион /(!)// (Н3),спР.
I 1 п 1 ™ IV

7136 [Аг Ш] 0.041 — — —
7065 Не I 0.019 — 0.076 —
6731 [5 II] 0.032 0.024 0.033 —
6717 [5 П] 0.041 0.021 0.031 —■

' 6678 Не I 0.025 0.036 0.015 —
6584 [И II] 0.13 0.035 — —
6563 Н. 2.86 2.87 2.86 2.86
5876 Не I 0.074 0.080 0.10 —
5007 [О III] 7.16 7.56 5.00 6.80
4959 [О III] 2.56 2.44 1.73 2.35
4861 н₽. 1.00 • 1.00 1.00 1.00
'4740 [Аг IV] 0.039 0.019 — —
4715 [1Че1У]+Не I 0.029 0.012 — —
4686 Не П . 0.008 0.015 — ——
4574 Мг1? 0.028 — — —
4531 Не II? 0.035 — — —
4470 Не I 0.033 0.021 — — •
4363 [О III] 0-15 0.12 0.11 0.11
4340 Нт 0.47 . 0.45 0.46 0.44 .
4102 Нг 0.24 0.23 0.25 0.24
4076 [3 П] 0.022 — — —
4069 [5 И] 0.035 — — —
4026 Не I 0.032 0.024 — —
3970 Н,+Не Н-ПЧе III] 0.28 0.20 0.12 0.14
3889 Н8+Не I 0.13 0.12 0.10 0.12
3869 [No III] 0.48 0.32 0.15 0.22
3835 Н, 0.074 0.058 — —
3798 Ню 0.053 0.040 — —
3771 Ни 0.050 — — —
3750 Ни 0.045 — — —
3727 [О II] 0.39 0.58 0.35 0.56

С(Нр) - 0.33 0.32 0.41 0.42
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Марк 71 существенно не изменились за время, прошедшее между нашими 
первыми и последними наблюдениями (примерно 6 лет), и поэтому зна
чения относительных интенсивностей усреднялись по всем имеющимся 
спектрограммам. Средние значения относительных интенсивностей, приве
денные в табл. 2, исправлены за покраснение. Отклонения от средних зна
чений относительных интенсивностей не превышают 15%, но для слабых, 
недодержанных и передержанных линий — 30%.

3. Физические условия и химический состав. Благодаря тому, что в 
спектрах всех четырех областей Марк 71 наблюдается авроральная линия 
[ОШ] А, 4363, имеется возможность непосредственно вычислить электрон
ную температуру этих областей по методу Амбарцумяна. Электронная же 
плотность оценена по отношению интенсивностей линий [S II] X 6717 и 
6731. В табл. 3 приведены значения электронной температуры, электрон
ной плотности, внутреннего поглощения Ау в звездных величинах, вычис
ленного по логарифмическим коэффициентам поглощения (галактическое 
поглощение принято равным 0?08 [3, 17] ), индекс возбуждения г = I 
([ОШ] А 5007 + 4959) //( [О II ] А 3727), классификационные парамет
ры < Е > и (3727/5007) по Болдуину и др. [18]. В той же таблице с це
лью сравнения приведены некоторые параметры объектов Марк 59 и 
IIZw40, взятые из работы [19], считающихся, как и Марк 71 внегалак
тическими комплексами Н П-областей.

Таблица 3

Параметр I II III IV Марк 59 II Zw 40

Т.-КТ4 К 1.50 1.35 1.54 1.35 •1.20 1.45
-10՜2 см՜2 3.00 6.50 8.50 — 10 10

4 у 0.48 0.42 0.53 0.65 — 2.5
<£> 0.11 -0.019 0.25 0.30 — —
(3727/5007) -1.29 -1.11 -1.22 —1.08
Г 28.91 12.91 16.41 21.28 7.1 10

Как видно из табл. 3, степень ионизации и электронная температура во 
всех четырех областях Марк 71 порядка или выше, чем в Марк 59 и II 2у>' 40, 
которые, в свою очередь, по этим параметрам превосходят нормальные 
Н 11-области. Отсюда можно сделать вывод, что либо ионизация в конден
сациях Марк 71 происходит по иному механизму, чем в нормальных Н 11- 
областях, либо источники ионизующего излучения в них отличаются от та
ковых в Н 11-областях.

Отсутствие линий [О I] в спектрах рассматриваемых областей исклю
чает возможность ионизации газа ударной волной. Нет также непосред- 
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ствсиных свидетельств в пользу ионизации нетепловыми источниками излу
чения. К тому же, на классификационной схеме Болдуина и др. [18] все 
четыре области занимают среднее между планетарными туманностями и 
НИ областями положение. Поэтому спектральные характеристики рас
сматриваемых областей можно объяснить, если предположить, что иониза
ция в них происходит под действием излучения звезд более горячих, чем 
звезды ОВ главной последовательности.

Уже известны примеры гигантских Н П-областей, таких, как 30 Dor, 
в которых обнаружены горячие звезды типа WR (см., например, [20, 21]).

Таким образом, имеются серьезные основания для предположения, что 
в сгущениях Марк 71 ионизация газа происходит под влиянием излучения 
звезд типа WR.

По относительным интенсивностям эмиссионных линий, приведенным 
в табл. 2, можно оценить относительное содержание соответствующих 
ионов и элементов в излучающем газе. Относительное содержание ионов 
О', О1՜-4, N4, Ne՝ и S"՜ определялось по формулам, данным в ра
боте [22], а Не и Не՜'՜4—по формулам из работы [23]. Для I и II 
областей 7V(He4)/ЛГ(Н+) принималось как среднее из трех значений, 
определенных по линиям ). 5876 А, А 4471 А и а 4026 А. В спектре III 
области наблюдается только линия Не I А 5876, и поэтому содержание 
Не+ определялось только по этой линии. Относительное содержание 
Не++ определялось по линии л 4686 А. Отметим также, что при вы
числении относительного содержания S,+ были использованы новые 
данные, приведенные в работе [24]. Значения относительного содер
жания ионов в четырех областях Марк 71 приведены в табл. 4.

Таблица 4 
ОТНОСИТЕЛЬНОЕ СОДЕРЖАНИЕ ИОНОВ

-— I П HI IV

N (Не+)/ЛГ(Н+)-10* 9.12 7.30 8.24 —
W(He++)/JV(H+)-l(P 0.74 1.32 -4 —
N (О+)/А(Н+)-10‘ 3.84 8.85 7.14 9.67
ТУ (О++)/ЛГ(Н+)-10։ 8.43 11.61 9.50 11.32
У (N+)/A (Н+)107 9.53 3.24 — г-
У (Ne+)/TV(H+)-lGs 1.41 1.31 0.80 1.00
A(S+)/2V(H+)10’ 1.78 1.39 2.33 —

Относительное содержание элементов О, И, \'е определено по иониза
ционно-коррекционному методу [22]. В областях I и II содержание гелия 
определялось как сумма количества ионов в двух стадиях ионизации, а вклад 
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нейтрального гелия учтен с помощью коррекционного коэффициента, при
веденного в работе [25]. Для третьей области можно было оценить только 
нижний предел относительного содержания гелия. На полученных нами 
спектрограммах конденсаций Марк 71 наблюдаются линии лишь однажды 
ионизованной серы — 5+. Поскольку степень возбуждения газа довольно 
высокая, следует ожидать присутствия ионов серы более высоких стадий 
ионизации, но их количество невозможно оценить непосредственно. В этом 
случае, как показано в работе [26], определение относительного содержа
ния серы недостоверно. В табл. 5 приведены значения относительного со
держания элементов в четырех областях Марк 71 и, для сравнения, соот
ветствующие значения для Солнца [27] и галактических Н 11-областей 
[28].

ОТНОСИТЕЛЬНОЕ СОДЕРЖАНИЕ ЭЛЕМЕНТОВ
Таблица 5

Элемент
12+ lgA4X)/AT(H)

I II III IV НП-обл. Солнце

Не 10.97 10.88 10.92 '■— 11.07 10.83
О 7.94 8.10 8.01 8.09 8.60 8.84
N 7.34 6.65 — — 7.59 7.94
No 7.17 7.15 6.34 7.03 8.10 7.99
Y 0.27 0.23 0.25 —
Z 0.0023 0.0023 0.0027 '0.0032

В последних двух строках табл. 5 приведены значения содержания ге
лия (Y) и тяжелых элементов (Z) по массе.

4. Обсуждение результатов. В статье рассматривается интересный как 
по своей морфологии, так и по спектральным особенностям объект NGC 
2363, являющийся наиболее яркой частью галактики NGC 2366. Сам 
объект NGC 2363 состоит из четырех ярких голубых образований и вклю
чен в список галактик с УФ-избытком под номером 71 [29]. Два наиболее 
ярких образования были изучены ранее Кенникутом и др. [13], наблюда
тельные данные которых хорошо согласуются с нашими. Два более слабых 
исследованы в настоящей работе впервые. Морфологические и спектраль
ные данные указывают на то, что здесь мы имеем дело с гнездом Н 11-об
ластей или звездными ассоциациями. Однако эти области по некоторым 
характеристикам отличаются от нормальных Н П-областей.

Значения электронной температуры и степень возбуждения ионизован
ного газа во всех четырех областях оказались выше, чем в нормальных 
Н П-областях, а механизм ионизации, судя по относительным интенсивно
стям линий,— фотоионизационный. Внутреннее поглощение во всех обла- 
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'стях небольшое. Судя по всему, источники ионизации в сгущениях Марк 71 
отличаются от таковых в нормальных Н 11-областях.

В недавней работе Терлевича и Мельника [30] показано, что вслед
ствие потери масс в результате звездных ветров эффективные температу
ры образованных в Н 11-областях массивных звезд могут достичь значений 
более чем 1ХЮ5 К. Присутствие таких звезд обеспечило бы высокую сте
пень ионизации в сгущениях Марк 71, но в этом случае следовало бы ожи
дать присутствия сильной линии Не II 4686. Причина высоких значений 
электронной температуры и степени ионизации заключается, вероятнее 
всего, в сильном дефиците тяжелых элементов во всех наблюдаемых обла
стях (табл. 5). При наблюдаемых значениях химического состава комплекс 
горячих звезд главной последовательности мог бы обеспечить наблюдае
мые у всех сгущений Марк 71 спектральные признаки. Таким образом, 
Марк 71 состоит из четырех молодых комплексов горячих звезд, погру
женных в газовую среду с дефицитом тяжелых элементов. Интересно от
метить, что размеры комплексов не превосходят 100 пк, т. е. порядка раз
меров нормальных звездных ассоциаций. Модели таких областей, в кото
рых за короткий промежуток времени образуются несколько сот массив
ных звезд, рассчитаны Мельником и др. [31]. Полученные нами значения 
электронной температуры и относительного количества тяжелых элемен
тов находятся в хорошем согласии с модельными значениями, рассчитан
ными для областей бурного звездообразования.

Авторы выражают глубокую благодарность др. Р. Терлевичу за по
лезное обсуждение работы. . • • -
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Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР

SPECTROPHOTOMETRIC INVESTIGATION OF 
MARKARIAN 71

N. К. ANDREASIAN, A. N. BURENKOV, E. YE. KHACHIKIAN

The results of spectrophotometric investigation and isodenses of 
Mark 71 are presented. Physical parameters and chemical abundances 
•of .four regions in Mark 71 are determined.
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Путем приближенного вычисления эволюции звезд разных масс до стадии белого. 
харлика получены зависимости между начальной Л/,- и конечной М ? массами звезд для- 
М։ в диапазоне 1—8 Мф, при различных предположениях о потере массы на стадии 
асимптотической ветви гигантов. Показано, что зависимость М/ — Мр полученная на. 
основании оценок масс белых карликов в скоплениях в нашей Галактике [10], по-види- 
мому, неверна. Оценки М։ и Му для звезд скоплений в Магеллановых облаках и срав
нение этих значений с полученными теоретически показывают, что скорость потери, 
массы звездами в БМО превышает скорость потери в ММО. Распределение масс белых, 
карликов в галактиках должно зависеть от начального химического состава звезд.

1. Введение. Масса является определяющим параметром, от которого 
зависит эволюция звезд. В процессе эволюции звезда теряет большую 
часть массы. От темпа потери массы на разных стадиях и общего количе
ства теряемой массы зависят характеристики и окончательная «судьба» 
звезд, а также обогащение межзвездной среды продуктами ядерных реак
ций. Все звезды, начальная масса которых не превышает 8—9 Л/©, окан
чивают эволюцию или как белые карлики, или вспышками сверхновых֊ 
Если бы потери массы в процессе эволюции не было, в звездах, начальная 
масса которых превышает 1.4 М©, вырожденное углеродно-кислородное 
ядро достигало бы предел Чандрасекара, что должно приводить к вспыш
ке. Однако потеря массы существует, и у многих звезд, прежде чем будет 
достигнут предел Чандрасекара, оболочка «испарится», и звезда станет бе
лым карликом. Таким образом, от величины потери массы зависят конеч
ная масса и верхняя граница начальной массы звезд, которые становятся 
белыми карликами.

Звездами малых и средних масс (1—8 Л/©) основная часть массы те
ряется на стадии асимптотической ветви гигантов (АВГ), когда после об
разования вырожденного углеродно-кислородного ядра звезда эволюцио
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нирует на диаграмме Герцшпрунга—Рессела при почти постоянной эффек
тивной температуре, но с быстрым ростом светимости. Обычно на стадии 
красных гигантов потеря массы звездами учитывается по формуле Реймер- 

•са [1]: М = — 4-10 13аЛ/?/Л/(Л/©/год), где £, R, М—светимость, ра
диус и масса звезды в солнечных единицах, а— коэффициент, обычно 
принимается « — 0.5. Однако для звезд, находящихся на стадии АВГ, это 
приводит к следующим несоответствиям теории и наблюдений: 1) Теорети
чески получаемые распределения звезд по светимости показывают большое 
количество звезд с Л/ьо1 < — б՞1, что не наблюдается в Магеллановых 
•облаках [2—8]. 2) Распределение белых карликов по массам в окрестно
стях Солнца очень узкое, с максимумом у 0.6 Л/©, а теоретически вычис
ленные распределения дают, значительно большую дисперсию [8—11]. 
3) Возраст шаровых скоплений в Магеллановых облаках, определенный по 
•светимости звезд АВГ, значительно отличается от определенного по диа
грамме цвет—светимость [12].

Для согласования теории с наблюдениями было предположено, что 
кроме звездного ветра, описываемого формулой Реймерса [1], есть неко
торый механизм очень большой потери массы, который был назван «сверх
ветром» [13]. Сейчас нет единого мнения о природе «сверхветра» и о его 
зависимости от основных параметров звезды. В настоящей работе показа
но, как изменяется соотношение между начальной и конечной массами 
звезды при различных предположениях о темпе потери массы звездами на 
АВГ. Результаты сравнены с наблюдениями. Сделано заключение о зави
симости соотношения между начальной и конечной массами звезды от на
чального химического состава.

2. Методика. Для получения значений конечных масс звезд прибли
женно вычислялась эволюция звезд разных масс до образования белого 
карлика или до достижения вырожденным углеродно-кислородным ядром 
предела Чандрасекара (1.4 М©). Потеря массы звездами до стадии АВГ 
учитывалась согласно работам [14, 15], для звезд с начальной массой, пре
вышающей 2 М©, эту потерю массы можно не учитывать. Эволюция звезд 
на ранней стадии АВГ՛ (когда водородный слоевой источник практически 
неактивен, большая часть энергии в звезде генерируется в гелиевом источ
нике) вычислялась по аналитическим формулам из работ [16, 17]. Поте
ря массы на этой стадии учитывалась согласно закону Реймерса [ 1 ]. В кон
це ранней стадии АВГ активизируется водородный -слоевой источник, а 
горение гелия на границе ядра происходит в виде вспышек. Посидимому, 
на этой стадии, характеризующейся быстрым ростом светимости, происхо
дит основная потеря массы звездой. В нашей программе по аналитическим 
формулам из работ [18, 19] для каждой вспышки вычислялись параметры 
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звезд!՛. Потеря массы за период между вспышками оценивалась по форму
ле Реймерса» «сверхветер» учитывался таким образом, что коэффициент я 
в формуле предполагался значительно превышающим обычно принимаемые 
значения. В большинстве вариантов учитывался сброс оболочки планетар
ной туманности на конечной стадии эволюции звезды на АВГ согласно 
работе. [19], в которой приведено аналитическое выражение для массы 
сбрасываемой оболочки Мру в зависимости от массы углеродно-кислород
ного ядра Мео- О массе сбрасываемой оболочки можно судить из следую
щего. Если в формуле для Мру коэффициент В = 1, то при 2ИСО = 
= 0.7 /Ид Мру = 0.26 М§\ если Мео = 1 М§, то Мру — 0.94 М^; если 
Мсо — 1.3 М., то Мру — 1.38 М(^.

3. Результаты. На рис. 1 и 2 показаны различные зависимости между 
начальной М։ и конечной М/ массами звезд для следующих вариантов уче
та потери массы:

1) я = 1/3; В = 0 («нормальная» потеря массы, без сброса оболочки 
планетарной туманности);

2) а = 1/3; В = 1 (учитывается сброс планетарной туманности);

3) а = 1; В = 0 (столь большое значение я уже подразумевает неко
торый «сверхветер», т. к., согласно [20], в случае я > 0.6 красные гиган
ты сферической еоставляющей потеряли бы оболочку до загорания гелия 
в ядре, и не существовала бы горизонтальная ветвь шаровых скоплений;

4) я = 1; В = 1;

5) а=3; В=1;
мсо ’ •'

6) я = а0 4֊ а^е со (коэффициенты я0 и выбраны такими, чтобы 
а = 0.33 при = 0.5 Мо и а = 10 при Мео = 1); В = 1;

7) а = 1, если светимость звезды 12 (£/£©)-^ 4.1; а = 10, если 
12 (£/£д) > 4.1 (предполагается внезапное увеличение скорости потери 
массы в 10 раз); 3 = 1;

8) а = 1, если светимость звезды 12 (£/£©) -С 3.9; а = 10, если 
12 (£/£©) >3.9; В = 1.

На рис. 1 показаны результаты для случаев 1—6, на рис. 2 — для слу
чаев?? и 8, для сравнения также и для 5. С увеличением скорости потери 
массы минимальное значение М[, для которого возможен рост ядра до пре
дела Чандрасекара, смещается к большим массам, в 'случае а = 3 ядро 
вообще не достигает этого предела даже при больших М;. В случаях 7 и 8 
(внезапный рост скорости потери массы при достижении звездой опреде
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ленной светимости) конечная масса ЛГ/ отличается только в диапазоне на
чальных масс 1.4—4.5 Л/©. Для остальных значений М/ результаты не от
личаются, т. к. »= 1 в течение всей стадии вспышек в гелиевом слое для 
М/ < 1.4 М0, а для М > 4.5 для обоих случаев в течение всей 
стадии а = 10.

Рис. 1. Зависимость конечной массы звезд Му от начальной М/ при различных 
предположениях о потере массы на стадии ^ВГ (см. текст).

На рис. 2, кроме результатов наших вычислений, показаны еще не
сколько соотношений М/ — М;. Кривые и №КВ взяты из работы 
[10] и получены на основании определения верхней границы масс белых 
карликов в рассеянных скоплениях. Линия М'со показывает значение мас
сы вырожденного углеродно-кислородного ядра в начале эволюции на ста
дии вспышек в гелиевом источнике. Все значения масс белых карликов 
(МД которые образовались из звезд, прошедших стадию вспышек в гелие
вом слое, должны находиться выше зависимости Л/[о- Однако для зави
симостей ’№К [10] в большом диапазоне начальных масс (Л/, <^5.7 Л/© 
для линии №КД и М(^ — для \Х/КВ) массы белых карликов
оказываются меньше, чем массы углеродно-кислородных ядер звезд в момент 
начала стадии вспышек в гелиевом слое. Это можно было бы объяснить 
тем, что звезды теряют свою оболочку уже на ранней стадии АВГ. В та
ком случае пришлось бы предположить, что скорость потери массы на 
этой стадии нереально большая. Такое объяснение предлагается в работе 
[21], однако, согласно нашим оценкам, даже если а = 5, звезды теряют 
на ранней стадии не более 0.5 М© (оценки проводились на основании ре
зультатов расчетов эволюции звезд на этой стадии, которые приведены 
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в [22]). Остается предположить, что зависимости WKЛ и не соот
ветствуют действительности. Об этом говорит также уменьшающийся на
клон кривых №К в сторону больших начальных масс М/, что может быть 
лишь в случае уменьшения скорости потери массы с увеличением началь
ной массы (и, следовательно, светимости), что едва ли поддается объясне
нию. Зависимости М,•—М/ в работе [10] получены по данным, имеющим 
очень большой разброс. В большой степени на вид и положение кривых

Рис. 2. То же, что на рнс. 1, для предположенйй о потере массы 5, 7 и 8. Штрихо

вые линии и —зависимости из работы [10]. Штрих-пунктирная линия

Л/'О —зависимость массы углеродно-кислороднопо ядра звезды в начале эволюции на 
стадии вспышек в гелиевом слое. Крестики — значения МI и М] для звезд скоплений 
х ММО, кружки— то же самое для БМО из табл.-1.

XV К влияют значения масс белых карликов в окрестностях значения масс 
0.5 Л/д в Гиадах и белого карлика 40 Еп В. Однако по крайней мере часть 
белых карликов с массой около 0.5 Л/© могут быть результатом эволюции 
двойных систем и слияния двух гелиевых карликов [23], и, таким обра
зом, не могут служить цели определения соотношения М,—М/ для одиноч
ных звезд.

Существует еще одна возможность наблюдательной проверки теорети
ческих зависимостей Л/,- — Л//, которая предложена в работе [21]. 
Светимость звезд, находящихся на АВГ, зависит в основном, от массы 
углеродно-кислородного ядра [24]. Предполагая, что звезды АВГ наи
большей светимости, принадлежащие к данному скоплению, находятся 
вблизи момента начала эволюции к белым карликам, можно определить 
маСсу ядер этих звезд (массу образующихся белых карликов), т. е. вели
чину М/. Зная возраст скоплений, можно определить массу звезд, отходя
щих от главной последовательности, и эта масса не должна значительно 
отличаться от начальной массы звезд, находящихся в верхней части АВГ.
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В табл. 1 приведены данные о шаровых скоплениях в Магеллановых Обла
ках, масса звезд в точке отхода которых превышает 2 Л/© и для которых 
есть определения возраста на основании диаграмм цвет—светимость з ра
боте [25]. В первом столбце — номер скопления, далее — возраст (/), све
тимость звезд (£/£©) в верхней части АВГ согласно работам [26, 27], 
оценка начальной массы звезд, находящихся в верхней части АВГ (Л//). 
значение массы углеродно-кислородного ядра М{. Величина Л// определя
лась с учетом возраста скопления, по результатам вычисления эволюции

Таблица 7 
ЗНАЧЕНИЯ М. И М/, ПОЛУЧЕННЫЕ НА ОСНОВАНИИ 

ВОЗРАСТОВ И СВЕТИМОСТЕЙ ЗВЕЗД АВГ СКОПЛЕНИЙ 
В МАГЕЛЛАНОВЫХ ОБЛАКАХ

№ t 
(10’ лет) Z/L© MiIMq

NGC 152 0.61 9700 2.2 0.68
NGC 419* 0.67 12000 2.1 0.73
NGC 1783 >0.2 11000 3.9 0.72
NGC 1831 0.19 10000 3.95 0.69
NGC 2121** 0.7 11000 2.4 0.70
NGC 2134 0.13 16000 4.65 0.84
NGC 2209 0.7 12000 2.4 0.73

* Согласно [29] #=1.2-10’ лет, что соответствует М1 = 1Л М& 
* Согласно [30] <=0.4-10’ лет, что соответствует М( ч= 2"9 Л/©.

звезд с различным химическим составом, приведенным в работе [28]. Учи
тывалось различие содержания тяжелых элементов в Большом и Малом 
Магеллановых Облаках (БМО и ММО). Масса углеродно-кислородного 
ядра, зависящая от светимости звезды, вычислялась по формуле, приве
денной в работе [18]. Для двух скоплений имеются независимые оценки 
возраста, сделанные другими авторами, эти результаты приведены в при
мечаниях к табл. 1 и отражены на рис. 2.

Данные о двух скоплениях БМО лежат немного ниже линии мини
мальной массы ядер звёзд на стадии вспышек в гелиевом слое (рис. 2). 
Относительно скопления NGC 1783 можно сказать, что в работе [25] при
ведено лишь минимальное значение возраста, в действительности возраст 
может быть больше, что приведет к смещению Mi в сторону меньших зна
чений. Возраст скопления NGC 1831 оценен всего в 0.19-109 лет. Однако 
согласно нашим оценкам [12], в действительности, как это скопление, так 
и NGC 1783 значительно старше. Но в настоящей работе оценки из рабо
ты [12] не использовались, т. к. они получены на основании тех же вычис
лений, что и теоретические зависимости —Mf, показанные на рис. 1 и 2-
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Несмотря на малое количество скоплений, для которых можно оценить 
величины Mt и Mf, данные свидетельствуют о большой потере массы звез
дами на стадии АВГ. Результаты никак не соответствуют предположению 
о а — 1, тем более — а= 1/3, даже с учетом сброса планетарной туманно
сти. По-видимому, в БМО и ММО скорость потери массы звездами раз
личается. Это следует из того факта, что примерно одни и те же конечные 
массы Mf соответствуют разным значениям начальной массы М,-. Значение 
Mj'—'Q.'l Mq соответствует Mi-֊ 2 Mq в ММО и Л/,~3—в БМО.. 
Это можно связать с различием начального химического состава звезд в. 
Облаках,՜ в ММО содержание тяжелых элементов значительно меньше, что • 
приводит к меньшей потере массы. Так как содержание тяжелых элемен
тов в Галактике превышает таковое в БМО, то в звездах Галактики потеря; 
массы должна быть еще большей.

4. Выводы. 1. Получены теоретические зависимости между начальной; 
и конечной массами (М,-—Mf) для звезд малых и средних масс при раз 
личных предположениях о потере массы звездами на стадии АВГ.

2. Зависимость М,- — Mf, приведенные в работе [10] на основании оце
нок масс белых карликов в скоплениях в Галактике, по-видимому, дают 
слишком заниженные значения Mf (примерно на 0.1 Mq).

3. Сравнение данных о М,- и Mf, полученных для скоплений в БМО՛ 
и ММО, свидетельствует о большом различии в скоростях потери массы 
в этих галактиках," что, по-видимому, связано с различиями их химического 
состава.

4. Соотношения^/ — Mf,a, следовательно, и распределения масс бе
лых карликов в разных галактиках должны быть различными. В галакти
ках с меньшим содержанием тяжелых элементов распределение должно՛ 
иметь большую дисперсию вокруг среднего значения.

Работа выполнена в Астрономическом совете АН СССР.

Радиоастрофизическая обсерватория 
АН Латв.ССР

THE INITIÂL-FINAL MASS RELATION FOR LOW AND 
INTERMEDIÀTE MASS STARS

JU. L. FRANTSMAN

The initial-final theoretical mass relations М,- — Mf for low andl 
intermediate mass stars are presented and the effect of different as- 
sumptions about mass loss is discussed. It appears that Weidemann and.
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Koester [10] Mi — Mj relations are erroneous. The data on AGB stars in 
the Magellanic Clouds clusters indicate that mass loss process is very 
sensitive to the metal abundance. Mass distributions of white dwarfs 

.must be different in galaxies with different chemical compositions.
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В Галактике известны три обширные области, где наиболее молодые звезды в сред
нем более чем на 60 пк удалены от ее плоскости. Пульсары с характерными временами 
т <2-106 лет в этих областях отклоняются от плоскости Галактики в ту же сторону, 
что и звезды О—В2. Пульсары же с большими значениями - такой корреляции не пока* 
зывают. Это говорит о том, что пульсары с малыми ֊ образовались недавно и поэтому 
не успели покинуть области рождения. Для таких пульсаров " хорошо отражает возраст.

1. Введение. Согласно теории Ганна и Острайкера [1] период враще
ния пульсаров непрерывно возрастает в результате магнитодипольного 
излучения. Предположим, что компонент магнитного поля, перпендикуляр
ный оси вращения Hj_, не изменяется со временем. Тогда на диаграмме пе
риод Р — производная периода Р пульсар будет эволюционировать в на
правлении, перпендикулярном к линиям равных значений характерного 
времени удвоения периода т = Р/2Р. При этом возраст пульсара t будет 
равен т. Если существует дополнительный механизм, существенно умень
шающий вращательную энергию, а такие механизмы рассматриваются, то 
t < т. Лайн и Смит [2], предположив экспоненциальное уменьшение Н±, 

получили семейство эволюционных треков на диаграмме Р—Р. В работах 
[3, 4] мы показали уменьшение Н± в связи с возможным уменьшением уг
ла между магнитной осью и осью вращения, а также нашли основное на
правление эволюции для большинства пульсаров. Пульсары начинают 
свою эволюцию с левого верхнего угла диаграммы Р—Р. Крутизна их эво
люционных треков все время увеличивается и асимптотически стремится 
стать перпендикулярной к оси Р. Большинство пульсаров заканчивает 
эволюцию на линии „нулинга“ [5, 6] в области 1 с <Р<2 с и 1Q 16 
<Р<10՜14. Величина характерного времени t почти всегда больше 
возраста пульсаров t и разность т— t сильно возрастает с ростом t. 
7-915
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Однако есть работы, в которых вообще связь между ■ и ? отрицается- 
Так, согласно [7], молодой пульсар может оказаться в любой точке- 
диаграммы Р — Р, а в работе [8] ' коррелирует с возрастом только 
в начале эволюции, а затем с ростом I может даже убывать. Ниже 
мы приведем новые аргументы в пользу корреляции I и т и покажем,, 
что характерные времена для молодых пульсаров имеют малые зна
чения.

2. Молодые пульсары. Известно, что время жизни долгоживущих 
остатков сверхновых (ОС) на два порядка меньше среднего времени жиз
ни пульсаров. Поэтому, если установлена связь пульсара с ОС, то доказа
на и молодость этого пульсара. На сегодняшний день в Галактике имеются 
три связанные пары «пульсар-ОС» (Р5К 0531+21 —Краб; РБК 0833—45 
— Парус; РБИ 1510—58 — ОС О 320.4—1.4) и одна в Большом Магелла
новом Облаке (БМО) [9]. Эти пульсары с соответственными номерами 
показаны на диаграмме Р—Р (см. рис. 1). Для РБР 0531+21 и РБК 
1510—58 известны вторые производные периодов [10, 11] и поэтому и на
правления эволюции на диаграмме Р—Р. Эти данные являются существен
ным аргументом в пользу того, что т при малых значениях удовлетвори
тельно показывает возраст пульсара и что приведенные на рис. 1 эволю
ционные треки отражают реальность. На рис. 1 сплошными кривыми пред
ставлены эволюционные треки пульсаров с разными массами и начальны
ми магнитными полями при характерном времени затухания поля, равном 
107 лет. Соответствующие линии одинаковых возрастов показаны парал
лельными сплошными прямыми. Трек и линия равных возрастов при вре
мени затухания магнитного поля ~ 5-10® лет даны пунктирными линия
ми. Прямая, пересекающая линии разных возрастов,— линия нулинга. Ли
нии равных характерных времен т показаны длинными штрихами.

Очевидно, что эти молодые пульсары, независимо от величины пеку
лярной скорости, приобретенной ими в процессе вспышки сверхновой, не 
смогли удалиться от места своего рождения. Средняя же скорость пульса
ров — 100 км/с [12], поэтому за время — 10е лет они могут удалиться от 
места рождения на расстояния ~ 100 пк. Прародителями пульсаров явля
ются звезды с массами на главной последовательности более 6 /И© [13 — 
15]. Значит пульсары с малыми возрастами, образовавшиеся в молодых 
звездных комплексах, значительно удаленных от плоскости Галактики, в 
большинстве случаев не должны успеть изменить знак галактической ши
роты. То, что рукава Галактики кое-где значительно отклоняются от пло
скости симметрии Галактики, хорошо известно [16—18]. Так, согласно 
[18], звезды О—В2 в направлении на центр Галактики 325°</< 20°, на, 
расстоянии г более — 4 кпк имеют среднюю удаленность от плоскости
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Галактики — 60 пк. Звезды этих же классов при г>3 кпк в на
правлении 47°</<70э и при г>1 кпк в направлении 220° </^270° 
соответственно имеют г~ + Ю0 пк и —100 пк. Эти данные под
тверждаются при рассмотрении распределения ОВ-ассоциаций [19] в 
Г алактике.

Р (О
Рис. 1. Диаграмма Р—Р для пульсаров.

■ С целью обнаружения отклонения молодых пульсаров от плоскости 
Галактики в этих же областях, что и молодые агрегаты, мы отобрали все 
пульсары с 1.8-10е лет (для улучшения статистики). Расстояния до 
пульсаров определяются еще менее уверенно, чем для далеких звезд. По
этому мы тщательно проанализировали их и все РБК, имеющие расстоя
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ния от Солнца, согласно [20] или [21] г8, больше 1.5 кпк и включили 
в табл. 1 для рассмотрения. Пульсары, включенные в эту таблицу, а так
же все другие Р5К, имеющие характерные времена 1.8-10® лет, призе-

Таблица Т
ПУЛЬСАРЫ

РБЯ 1° 6° (кпк) (кпк)
«1

(пк)
'и' 

(лет)

1930+22 57.4 1.5 8.25 7.00 222 4.6
1915+13 48.3 0.6 2.35 2.4 20 5.63
2002+31 69.0 0.0 7.77 8.00 0.0 5.65
1924+16 51.9 0.0 5.93 4.30 0.0 5.71
1933+16 52.4 - 2.1 5.88 6.00 ֊220 5.98
1930-х-20 55.6 0.6 7.0 5.7 8) 6.01 '
1914+13 47.6 0.4 5.75 5.9 40 6.09
1946 + 35 70.7 5 5.4 4.6 470 6.21
1922+20 55.0 2.3 8.36 7 340 6.26

740-28 243.8 — 2.4 2.32 ‘ 1.5 —100 5.2
727-18 233.8 - С.З 1.84 1.5 - 10 5.63
840—48 267.2 - 4.1 3.42 4.0 -240 6.03
744-53 266.6 -14.3 2.52 • 2.4 -620 6.10

1728-47 342.6 — 7.7 3.37 4.1 -450 4.9
1558-50 330.7 1.3 3.75 2.5 80 5.29
1719-37 350.5 - 0.5 2.29 2.5 - 20 5.54
1641-45 339.2 - 0.2 8 5.3 — 39 5.55
1742-30 358.6 — 1-0 2.02 2.2 - 30 5.74
1821-19 12.3 - 3.1 5.58 6.8 - 30 5.76
1756-22 7.5 0.8 3.8 4.5 50 5.83
1555-55 327.3 — 2 5.84 6.3 -210 5.87
1729-41 348 - 4.4 4.6 6.1 -360 5.89
1826-17 14.6 - 3.4 5.37 6.6 -320 5.94
1707-53 335.7 - 8.5 2.95 3.6 -430 5.96
1804-27 3.9 - 3.3 6.0 8.9 -340 6.03
1550-54 327.2 - 0.9 ! 5.25 5.6 - 80 6.04
1556-57 326 — 3.7 1 5.21 5.7 -340 6.16

дены на рис. 2 и отмечены заполненными кружками (Ь < 0°) и треуголь
никами (6>0°). Пульсары с 1.8-10® <х< 3.16-10® лет, расположенные 
под и над плоскостью Галактики, соответственно отмечены незаполненны
ми кружками и треугольниками. Как видно из рис. 2, пульсары с больши
ми значениями * имеются и в рассматриваемых областях, причем в тех же 
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полуплоскостях, где расположено большинство областей звездообразова
ния. '

Расстояния, приведенные в работах [20, 21], получены на основании 
совершенно различных моделей распределения плотности электронов в Га
лактике п,. Тем не менее, как видно из табл. 1, несмотря на эти различия 
в расстояниях для пульсаров, расположенных в рассматриваемых областях 
Галактики, мы приходим к одинаковым результатам.

Рис. 2. Распределение пульсаров с т < 3.16 - 10е лет. Заштрихованы области 
звездообразования в окрестности Солнца.

В табл. 1 входят пульсары, также имеющие по сравнению с подавляю
щим большинством противоположные знаки широты: Р5К 1558—50, Р5К 
1756—22, Р5И 1933+16. Имеются и пульсары с Ь = 0°: РБЯ 2002+31 и 
Р8Я 1924+16. Перечисленные пульсары имеют соответственно периоды 
0.864, 0.461, 0.359, 2.111 и 0.580 с. На рис. 1 они обведены кружочками. 
Пульсары с большими периодами РБК 1558—50 и РБР 2002+31 далеко 
удалены от главного—среднего трека эволюции, и поэтому наши представ
ления об их возрастах могут быть неправильными.

Выше говорилось о том, что распределения пульсаров с малыми " и 
молодых звезд спектральных классов О—В2 в Галактике коррелируют. 
Если подобная корреляция существует и между пульсарами с большими 
т и ОВ-звездами, то малость значений х не будет указывать на молодость 
пульсаров. С целью проверки такой корреляции мы построили рисунок, 
аналогичный рис. 2 для пульсаров с 3-106 < т < 107. Оказалось, что су
ществуют области, где концентрируются пульсары с разными знаками га
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лактической широты Ь. Однако в этих областях Галактики звезды О—В2 
и ассоциации не концентрируются. Таким образом, существование корре
ляции в распределении звезд О—В2 и пульсаров с 2-10® лет говорит 
о молодости последних. Молодые одиночные нейтронные звезды с больши
ми магнитными полями проявляются как пульсары, расположенные в левом 
верхнем углу диаграммы Р—Р, о чем свидетельствуют расположенные там 
■четыре Р5Р, связанные с остатками сверхновых. Наблюдательные данные 
о направлениях движения пульсаров на диаграмме Р—Р подтверждают 
это, а также указывают на справедливость приведенных на рис. 1 эволю
ционных треков при малых ". Существует корреляция между характерны
ми временами и возрастами пульсаров. Причем по т можно оценить воз
расты не только пульсаров, связанных с ОС (что давно известно), но и 
Р5И с т < 3-108 лет. Насколько справедливо сказанное относительно пуль
саров, располбженных на диаграмме Р—Р далеко от главного трека эволю
ции, остается невыясненным.

Среди таких пульсаров, расположенных в правом верхнем углу диаграм
мы Р—Р, наибольший интерес в настоящее время представляет Р5К 
0525+21. Ведь имеется всего несколько пульсаров, значительно удаленных 
от плоскости Галактики, с известными величинами и направлениями ско
ростей. РБК 0525+21 расположен на4 высоте я= —240 пк и движется к 
плоскости Галактики со скоростью |«г|=.8О—90 км/с. Неопределенности, 
которые вносятся в эти оценки плохим определением расстояния, невели
ки. Расстояния, определенные по моделям [20] и [21], близки и равны 
2 кпк. Характерное время т = 1.5՛ 10в лет.

Можно предположить, что этот пульсар образовался на расстоянии 
'■՝' 350 пк от плоскости Галактики и с самого начала имел компонент ско
рости V» = 80—90 км/с. Ведь и области звездообразования в окрестности 
пульсара расположены под плоскостью Галактики (см. рис. 2), а пульсар 
имеет координаты 2 = 184°, Ь =—6.°9. Но если у РБК 0525+21 реаль
ный возраст значительно больше 107 лет, то он мог родиться и в плоскости 
Галактики, за большое время подняться на максимальную высоту и начать 
падать обратно. На \ г | = 240 пк падающий пульсар может приобрести на
блюдаемую скорость |«,|=80—90 км/с, если он максимальной высоты 
(г] = 1500 пк достиг — 3-107 лет тому назад. Тогда возраст этого пуль
сара — 6-107 лет, т. е. в 40 раз больше значения

Такие большие значения отношения //■։ допускаются в рамках теории 
[8, 22], где возраст пульсаров с периодом Р > 1.3 с определяется из вы
ражения 2=3.4-107— 1.6-107/Р. Возрасты же пульсаров с меньшими пе- 
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гриодэми в [8, 22] оцениваются как и в других работах [1, 4, 6], т. е. кор
релируют с ". По мнению авторов работы [22], пульсары с наибольшим 
периодом имеют возрасты до З'Ю7 лет. А за такое время пульсары в на
чале эволюции, удаляющиеся от плоскости Галактики, могут начать па
дать на -нее, если в момент рождения имели | v, I 50 км/с.

Исходя из вышеизложенного, можно заключить, что PSR 0525-4-21 
родился на значительном удалении от плоскости Галактики и имеет t ~ ". 
Большая светимость у этого пульсара также свидетельствует об этом. Для 
проверки теорий эволюции пульсаров в первую очередь необходимо иметь 
данные о Р или же V- для пульсаров, находящихся в правом верхнем углу 
диаграммы Р—Р.
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THE CHARACTERISTIC TIME OF PULSARS AND THEIR AGE

О. KH. GUSEIXOV. I. M. YUSIFOV

Three vast regions where the youngest stars located farther 
’than 60 pc, on the average, from the galactic plane are known in the 
‘Galaxy. The pnjsarp with characteristic times "]<^2 10e years in these 
regions deviate in the same direction from the galactic plane as the 
Ю-В2 stars. The pulsars with larger values of " do not show such a 
correlation. This testifies to the fact that the pulsars with small т were 
formed not long ago and therefore they had no time to leave the 
region of their birth. For such pulsars ". reflects their age very well.
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Исследовано влияние спинового парамагнетизма протонов на сверхпроводимость в՛. 
<пре»-фазе нейтронной звезды. Показано, что это приводит к уменьшению поля Нс2- 
Вычислены величины, характеризующие протонный сверхпроводник второго рода в за
висимости от плотности вещества.

1. В работе [1] исследовалось влияние напряженности магнитного по
ля, возникшей из-за эффекта увлечения сверхпроводящих протонов вра
щающимися сверхтекучими нейтронами, на конденсат неувлеченных прото
нов. Этот конденсат, находящийся в «пре»-фазе нейтронной звезды, пред
ставляет собой сверхпроводник второго рода. Смешанное состояние суще
ствует в нем в следующем интервале магнитных полей: Нс\ < Н < Нл.. 
Здесь Hci и Hci— соответственно нижнее и верхнее критические магнит
ных -поля. В этом состоянии магнитное поле проникает внутрь сверхпро
водника и приводит к возникновению неоднородных пучков протонных 
вихревых нитей, сгруппированных вокруг каждого нейтронного вихря. Ней
тронные вихревые нити нового типа, обладающие потоком магнитной ин
дукции Фх [2], возникают из-за вращения звезды. При этом, однако, не 
учитывалось влияние магнитного поля увлечения на спины неувлеченных 
протонов. Однако в случае сверхпроводников второго рода с высокими зна
чениями параметра х = Х/^ верхнее критическое поле На, при котором, 
разрушается сверхпроводимость, может быть большим. В таком случае 
нельзя пренебрегать вкладом, вносимым спиновой восприимчивостью (па
рамагнетизм Паули) в термодинамическое равновесие

Если нормальная протонная жидкость находится во внешнем магнит
ном поле, то спины большинства протонов вблизи поверхности Ферми 
стремятся повернуться в направлении поля. Следовательно, в нормальном՛ 
состоянии имеется малая конечная спиновая восприимчивость, и магнитна» 
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■ свободная энергия в очень сильных полях понизится значительно из-за па
рамагнитного упорядочения спинов протонов.

Так как в сверхпроводящем состоянии спиновая восприимчивость про
тонов из-за образования ку перовских пар существенно уменьшается, то 
нормальное состояние сильнее поляризуется, чем сверхпроводящее. Поэто- 

.му при наличии сильных полей поляризованное нормальное состояние мо
жет иметь более низкую свободную энергию, чем сверхпроводящая фаза.

Следовательно, в достаточно сильном магнитном поле для протонной 
.жидкости может оказаться энергетически более выгодно перейти в нор- 
.мальное парамагнитное состояние, в котором спины большинства протонов 
вблизи поверхности Ферми поворачиваются параллельно полю, чем оста- 

.ваться в сверхпроводящем состоянии со спаренными протонами, спины ко
торых антипараллельны.

Поле Нр(Т'), при котором совершается переход из сверхпроводящего 
в нормальное парамагнитное состояние, определяется из следующего усло
вия равенства энергии поляризации и энергии сверхпроводящей конден- 

■сации:

^п-^.)Н2р(Т) = ^Р- (1)

.Здесь НС(Т) — термодинамическое критическое поле; х»—спиновая 

.восприимчивотсь сверхпроводящего состояния; х„ = 0.5 (#®)ВЛЛ(О)— 
— спиновая восприимчивость нормального состояния, " — спектроско- 
шический фактор для протона (? = 2), 3 =2.79 рэ — магнитный момент 
протона, 1А0 = еЯ/2тхс — ядерный магнетон, М (0) = тп* рг/2"։й3 — плот
ность состояний на единицу энергии и на единицу объема на поверх- 
шости Ферми, 7П| и тг — соответственно эффективная и инертная 
(истинная) массы протона. Из (1) получаем следующее выражение 

.для парамагнитного предела НР(Т") [3, 4].

Й„(Г) = -Дс(Г) • (2)
У 4к(хп — у,)

При температуре Т = 0 спиновая восприимчивость протонного сверхпро
водника должна быть, по-видимому, равна нулю и предел Нр (0) равен 
ГЗ, 4]

г, А
' ’ /2^Г(0)я₽ Я3 (3)

Здесь Нс (0) = (4тс/У (0))1/2 Д (0) — термодинамическое критическое поле 
.при Т = О, Д (0) — величина энергетической щели при 7=0. Из урав
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нения (3) следует, что для поляризации протонного сверхпроводника нуж
но разбить связанные протонные пары. Иными словами, энергия поляри
зации равна Энергии образования пары.

Для протонного сверхпроводника сверхпроводящий переход происхо
дит в поле НС2 и является фазовым переходом второго рода. Поскольку 
значения * для протонного вещества могут быть большими, постольку 
при вычислении истинного поля, в котором происходит сверхпроводящий 
переход, нужно учитывать спиновый парамагнетизм и орбитальные эффек
ты. Аналогичная ситуация имеет место для конденсата электронных купе- 
ровских пар в металлическом сверхпроводнике второго рода, находящемся 
в достаточно сильном магнитном поле [5]. Ниже мы будем использовать 
результаты теоретических исследований для этого (обычного) сверхпро
водника.

2. Используя результаты, полученные в работе [6], можно записать 
оператор кинетической энергии сверхпроводящих протонов в нейтронно
протонной сверхтекучей жидкости в «пре»-фазе нейтронной звезды в виде

«где тп[ — эффективная масса протона, обусловленная взаимодействием 

протонов с нейтронами, А' — эффективный векторный потенциал, 
равный

”* с ■* с . "* с
А'—------- --------------- .4-------------------------т^п. (5)

ее е

Здесь г, = [։՛> г] — скорость нормального компонента, ш — угловая ско- 
-֊♦֊ -*

рость вращения звезды, и — скорости конденсатов протонов и 
нейтронов, равные

«1 =т^֊ Гя\7<р! ——«։=т^֊Х7?։. (6)
. 2п։1 \ с / 2тг

Здесь А — векторный потенциал электромагнитного поля, <Р1 и — фазы 
конденсатных волновых функций протонов и нейтронов, тп։ — масса сво
бодного нейтрона. Второе слагаемое в (5) появляется из-за эффекта увле
чения сверхпроводящих протонов движущимися сверхтекучими нейтрона
ми [6]. Полный гамильтониан сверхпроводящих протонов во внешнем од
нородном магнитном поле Н, направлением по осн.*, запишется в пред
ставлении вторичного квантования в виде
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н = ֊ Р«+ (7) - —Я')*?. (7) </7 +

■ь֊֊р₽ й?«+й?«й?₽й^֊[й;й)Т։ й֊5>и. (7)}^-

— ։‘11 (г)Ф,(г)л-. (7)-

Здесь ф։ (г) — оператор вторичного квантования, который уничтожает՜ 

протон со спином ч, расположенный в точке г. Операторы фа(г) под
чиняются следующим соотношениям антикоммутации:

?«(г)Ф₽(Н+м7')Г«(7) = о,

V Л?₽+ й 4- +7 й')Ъй= о, (в)-

V Ш (>) 4-Йэ й к (7) - м (г -г')-

В гамильтониане (7) ^-постоянная взаимодействия (#<0), Рх— хи
мический потенциал протонов, р = — /Й V — оператор импульса. Первое 
слагаемое в (7) представляет кинетическую энергию протонов, второе сла
гаемое описывает их непосредственное взаимодействие, приводящее к об
разованию куперовских пар, третье слагаемое соответствует поляризации 
спинов протонов, обусловленной полем Н. По повторяющимся спиновым 
индексам в (7) проводится суммирование.

Далее обычным образом получаем уравнения Горькова для протонов 
в движущейся нейтронно-протонной сверхтекучей жидкости

г 1 /- е - \2 1 . - - - ~ -
( Л------ А') 4- 1*1 — (г, г2) + Д (г։)Л, (гг, г») =.

= 8 (гх — “։).

(й» 4՜ ап֊. (Р! 4՜ —ЯЛ — Рх — р/ЯА. (г1։ г։) + Д* (гх) С* (г1։ г։) = О,

(9)’
( 1 /~ в ~ \2 1 4 -гш — н—. ( Рх------А') + Рх 4- РН} ( Гх, г2) +

2/П^ \ с / ]

4՜ Д (г։) (гг, г2) = ։ (Гх — Га).
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|։''0 2т ----- ^0 — *** "1՜ “ (Г1> + А* (гх) (г1» г։)=®>

д*(г1) = 1^1*7’еЛй, г,),
л

Д(г1) = ^|лг2гд71,;։).

Здесь »

С» (гх, г2), С~ (г1։ г։), г« (гх, г3), Л> (гх, гг)

— фурье-компоненты температурных функций Грина, А— параметр 
порядка, ш = т.кТ{2п + 1) — мацубаровская частота, Т— температура.

Температурные гриновские функции протонов определяются следую
щим образом:

֊-Я
(Г1. '15 гг, с3).= — 5/>|е кТ Т-.(^(г1г -4)^ (г։, *,))} =

я' — '< Г, ('^ (гг, ТХ) (г։, т,)) > ,

х2} = — < Гт ('\ (гх, тх)ф, (га, т։)) > ,

Г(хх, х։) = < Т-.(Ь (ХХ) ?; (хм > , (10)

^(хх, х3) = < Л (хх)ф\ (х։)) > ,

С+ (х։, х2) = к Т £ е՜^ а (гх, 7։), 
п

?(хх, х։) = кТ՝£ е-։шхЛ(Г1, г։). 
п

Стоящая в экспоненте в (10) величина 2 представляет собой 
термодинамический потенциал в переменных Т, V, Символ Т-. оз
начает операцию Т-упорядочения, причем операторы, стоящие под 
знаком Г--произведения, располагаются слева направо в порядке 

убывания „времени“ т. Гейзенберговские операторы ф4 и в (10) 
определяются как [7]

*** »ил “* ** хН
Ф։(г,х) = е- ^(г)е ' , •Ь,(г,'=) = е -К(г)е . (11)
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Уравнения (9) похожи на уравнения для обычного сверхпроводника во 
внешнем однородном поле Н. Однако имеются существенные отличия —

векторный потенциал магнитного поля А заменен эффективным потенциа

лом А', а истинная масса протона т1 заменена эффективной массой т՝г

3. В работе [8] изучалось влияние спинового парамагнетизма Паули 
на смешанное состояние обычного сверхпроводника. При этом учитывались 
также орбитальные эффекты реального магнитного поля. В этой работе бы
ло показано, что для любого значения параметра а = р 2 На(0)1Нр(0У>1.8 
возможно существование нового типа сверхпроводящего состояния — 
неоднородного сверхпроводящего состояния или состояния Фульде и Фер- 
рела [9, 10]. Здесь На (0) = 6.59 Д’ (0) с/еН^ — верхнее критическое 
поле в отсутствие парамагнитного эффекта при температуре Т = 0. Возни
кающие в истинном поле На куперовские пары находятся на нижнем уров
не Ландау и имеют также скорость в направлении приложенного поля. 
Этот результат является обобщением результатов работ Фульде и Ферре- 
ла [9] и Ларкина и Овчинникова [10], которые рассматривали проблему 
влияния однородного эффективного поля только на спины электронов в 
сверхпроводнике.

Переход из смешанного состояния в состояние Фульде и Феррела яв
ляется фазовым переходом первого рода, в то время как переход из состоя
ния Фульде и Феррела в нормальное состояние—фазовый переход второго 
рода. Поэтому для вычисления истинного поля На нужно рассмотреть 
следующее линеаризованное интегральное уравнение дгя параметра поряд
ка, которое получается из системы уравнений (9) вблизи На-

А (7) = Г.К(г, г') Д (7) <2/, (12)/

где

к{г, 7) = 1я1<кгЕб։ш+(г, 7)5ги(7 7)= 2/г» (7,7). 
си со

* ***— ՛
Здесь б,.; и — температурные гриновские функции нормальных 
протонов в магнитном поле, полученные в квазиклассическом прибли
жении,* ։ 

• —•>

& = - 2^2 ехр { [г ± № 5£П ш — I ш I ] ֊ + —Л'(։) Л (13)' 
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где и рР — скорость и импульс протонов на поверхности Ферми,- 

Р = г— г' . Интегрирование (13) ведется по прямой, соединяющей 

точки с радиус-векторами т' и г. Для К^(г, г') получаем следующее- 
выражение:

Km(r, Н = ехр]— [Д'(s) ds Ср). (14).
,՛ I he J ^vf J

r*

Второе слагаемое в экспоненте появляется из-за парамагнетизма Паули,. 
К^> (р) — интегральное ядро для протонного сверхпроводника в отсут- • 
ствие магнитного поля, равное [7]

'• (15).

При расчете поля На магнитное поле можно считать постоянным и рав
ным приложенному однородному внешнему полю, поскольку изменением 
поля под влиянием сверхпроводящего тока можно пренебречь. Действитель

но, ток мал из-за малости Д. Поэтому А' ь=—(1/2) [//г], поле Н на
правлено по оси z. Тогда точное решение уравнения (12) запишется: 

в виде [8]

Д (г) = exp |\’Qz — X2't!y j> (16)-

где гс = (Йс/е/7)1 2. Параметр порядка (16) описывает неоднородное 
сверхпроводящее состояние, в котором куперовские пары протонов, 
имеют единый импульс /lQ, направленный по оси х.

Подставляя (14), (16) в интегральное уравнение (12), получаем [8]

1 = |^1*7’('йг) Re So J </’рр'ехР^(Р)Ъ (17)' 

где

■ ; • (W)

Уравнение (17) представляют собой неявную функцию параметра Q,. 
оптимальное значение которого должно соответствовать максимуму 
На՝ Это уравнение решено численно для случая Т = О Грюнбергом. 
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« Гюнтером [8]. Для значений параметра а >>1.8 оптимальное реше
ние соответствует ненулевому значению (?. Равновесное значение 
быстро возрастает с ростом а и стремится далее к асимптотическому 
.значению = 0.58 для а = оо. Нл стремится в этой области к 
своему асимптотическому значению 1.07 Нр (0). Таким образом, па
рамагнитный эффект приводит к уменьшению верхнего критического 
поля НС2 (см. табл. 1 и 2). Кроме того, протонный сверхпроводник, 
.имеющий значения параметра а 2> 1.8, в полях, близких к Нс2 и при 
температуре Т, меньшей некоторой характерной температуры Т’о(а), 
.переходит в неоднородное сверхпроводящее состояние. Главными харак
терными особенностями этого состояния являются: а) каждая куперовская 
лара имеет конечный импульс Йф, который является функцией парамет
ра а; б) сверхпроводник в этой фазе имеет конечную спиновую поляриза
цию в отличие от фазы БКШ, в которой спиновая поляризация отсутству
ет; в) анизотропия эффекта Мейсснера, то есть глубина проникновения 
.магнитного поля в направлении параллельном к Q меньше, чем в перпенди
кулярном направлении; г) щель в выражении для удельной теплоемкости 
в точке перехода между сверхпроводящей и нормальной фазами стремится 
.к нулю при Т —>-0; д) протонные вихревые нити представляют собой вин
товые линии, оси которых параллельны приложенному полю.

В табл. 1 и 2 приведены значения напряженности магнитного 
поля /?ш»х в центре пучка протонных нитей, критических магнитных 
лолей НС1 = (Ф0/4к).8) 1п Х/«х и Нс2(0), истинного поля /Лг, парамагнит
ного предела Нр (0), глубины проникновения магнитного поля ). = 
— (тп1с։/4"пея)1/2, длины когерентности протонов при Т — 0 ?х = 
= Йи£/лЛ (0), параметров х и а, зависящие от плотности вещества 
“пре“-фазы р. При составлении табл. 1 использовалось уравнение 
■состояния вещества, приведенное в [11], а при составлении табл. 2 — урав
нение состояния, приведенное в [12]. Поскольку всегда х > 0.707, то про
тоны представляют собой сверхпроводник второго рода.

Значения эффективной массы т\ и щели Д (0) взяты из работы [13]. 
Кривая для щели, приведенная в [13], аппроксимирована следующим мно
гочленом [ 14]:

. . Д (0) = а0 + ахп + а2пг + а։п’. (19)

Здесь Д(0) измеряется в МэВ, п — концентрация нуклонов в Фм՜3 , 
л0 = — 0.0974, ах = 10.88, а2 = - 41.87, а3 = 47.91.

Как видно из табл. 2, образование неоднородного сверхпроводящего 
состояния в «пре»-фазе нейтронной звезды с уравнением состояния [12] 
невозможно. Это заключение является следствием малости параметра а, 
.которая в свою очередь обусловлена малостью параметра х.
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Таблица 2
ЗАВИСИМ ОСТЬ ХАРАКТЕРИСТИК ПРОТОННОГО СВЕРХПРОВОДНИКА 

ОТ ПЛОТНОСТИ ДЛЯ УРАВНЕНИЯ СОСТОЯНИЯ [12]

Таблица 1 
' ЗАВИСИМОСТЬ ХАРАКТЕРИСТИК ПРОТОННОГО СВЕРХПРОВОДНИКА

ОТ ПЛОТНОСТИ ДЛЯ УРАВНЕНИЯ СОСТОЯНИЯ [11]

10**г см’
Л

Щ2 фм 10’’фм X Нс1 
10»1 Гс

/Лпах
10« Гс

На (0) 
10»* Гс

Нр(0) 
10»* Гс 3 На 

10’* Гс

0.21 15.2 0.41 37 0.01 0.04 26 26 1.44 17
0.32 10.1 0.19 53 0.04 0.11 118 77 2.17 60
0.43 7.6 0.15 50 0.07 0.23 196 125 2.22 100
0.54 ’•6.1 0.13 47 0.11 0.39 . 253 171 2.09 130
0.65 5.1 0.12 42 0.16. 0.63 294 208 1.99 156
0.76 4.4 0.12 37 0.21 0.91 323 251 1.82 180
0.87 3.9 0.11 34 0.25 1.25 342 292 1.66 190
1.09 3.2 0.11 29 0.37 .2.12 359 362 1.4 220

■ 1.32 2.6 0.11 24 0.49 3.23 359 419 1.21 240
1.54 2,3 0.11 21 0.63 4.59 354 469 1.07 250
1.75 2.0 .0.11 17 0.77 6.20 332 512 0.91 250
1.98 1.8 0.12 15 0.91 8.05 312 548 0.81 240
2.19 1.6 0.12 13 1.06 10.0 280 577 0.68 230
2.42 1.5 0.13 11 1.20 12.5 265 598 0.62 226
2.64 1.3 0.13 10 1.34 15.0 242 616 0.56 227
2.86 1.2 0.14 9 1.47 17.9 219 627 0.49 210

1 3.08 1.1 0.14 8 1.60 20.9 196 630 0.44 189
3.41 1.0 0.16 6 1.77 26.0 165 630 0.37 145

8-915

10»* Г/см’
X

10’ Фм 10=’&м X Нл 
10»« Гс

//тах 
10« Гс

На 
10»’ Гс

нР 
10»’ Гс а На 

10»’ Гс

2.29 1.19 0.16 7.4 1.54 2.1 1.7 5.9 0.41 1.1
2.51 1.14 0.16 7.1 1.64 2.3 1.6 6.0 0.39 1.2
2.73 1.09 0.16 6.8 1.74 2.5 1.6 6.1 0.36 1.2
2.95 1.04 0.17 6.1 1.83 2.8 1.5 6.2 0.34 1.3
3.17 0.99 0.17 5.8 1.92 3.1 1.4 6.3 0.31 1.2
3.39 0.94 0.18 5.2 2.00 3.5 1.3 6.3 0.28 1.2
3.61 0.90 0.19 4.7 2.06 3.9 1.2 6.3 0.26 1.0
3.84 . 0.86 0.20 4.3 2.11 4.4 1.1 6.2 . 0.24, 0.9
4.05 0.83 0.21 3.9 2.14 4.9 0.9 6.1 0,21 0.8
4.28 0.79 0.23 3.4 2.15 5.5 0.8 6.0 0.19 0-6

'4.38 0.76 0.24 3.2 2.14 5.8 0.7 5.9 0.17 О.'б
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Значения параметра а для определенного интервала плотностей: в: 
«пре»-фазе нейтронной звезды с уравнением состояния [11] больше кри
тического значения “с = 1.8 (см. табл. 1). Однако и в этом: случае состоя
ние Фульде и Феррела не возникает, так как даже максимальное значение 
напряженности магнитного поля на два порядка меньше значения 
НС2.

Заметим, что после Нтах вычисляется по следующей. формуле:

(20). та та ?։ ՝ '

где Ь = (Л/2т2ш)1/2 — внешний радиус нейтронного вихря.
Таким образом, неоднородное сверхпроводящее состояние в «пре»- 

фазе нейтронной звезды не возникает. В этой фазе реализуется смешанное 
состояние, подробно рассмотренное в [1, 14]. Парамагнитные эффекты 
приводят лишь к уменьшению поля На-

Отметим, что электроны не оказывают влияния на магнитные свойства 
вещества «пре»-фазы, так как магнитная восприимчивость, релятивистских 
вырожденных электронов равна [15, 16]

6к«1п] . 5-Ю՜4. (21>

Здесь р։ — химический потенциал релятивистских электронов, вклю
чающий энергию покоя, 7 = ег/Нс — постоянная тонкой структуры, 
т.— масса покоя электрона.

Автор благодарит Г. С. Мкртчяна и Д. М. Седракяна за полезные 
обсуждения.
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ABOUT THE PARAMAGNETIC EFFECTS IN THE 
SUPERCONDUCTING NEUTRON. STAR

K. M. SHAHABASSIAN

The effect of Pauli spin paramagnetism on. .the mixed state in the՝ 
“npe“-phase of the neutron star is considered՛. The drag of superfluid 
protons by rotating superfluid neutrons is also taken into account. It 
has been shown that the Fulde-Ferrell state can not exist in the neutron 
star with hard equation of state. The value of second-order transition; 
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field На decreases. The characteristics of type II proton superconductor 
are calculated as functions of density.
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Подробно выявляется роль задания уровенных поверхностей потенциала (эквипо- 
тенциалей) и плотности (эквиденсит) в общей задаче моделирования галактик. Если за
даны эквипотенциали, то уравнение Пуассона позволяет найти пространственную плат
ность по круговой скорости. Рассмотрена задача определения потенциала и простран
ственной плотности по экваториальной плотности. Если заданы вквидеиситы, то опре
деляется ядро интегрального уравнения, связывающего плотность с круговой скоростью. 
Получены соответствующие выражения для известных моделей.

«•
1. Введение. При моделировании распределения вещества в галакти

ках в большинстве случаев в качестве известных из наблюдений функций 
описания используются плотность в экваториальной плоскости, либо ско
рость центроида плоских подсистем, отождествляемая с круговой скоро
стью,  либо обе эти функции [3]. При этом оказываются необходимыми 
дополнительные предположения о пространственной структуре системы. 
Обычно принимается сфероидальность эквиденсит (например, [3—6]). За
метим, что если модель представляет собой суперпозицию эллипсоидов 
различной сплюснутости, то суммарные эквиденситы могут значительно от
личаться от эллипсоидов [7].

*

* Строго говоря, остаточные скорости звезд или давление газа приводят к отличию 
скорости центроида от круговой даже при отсутствии систематических радиальных дви
жений. Но обычно этим различием пренебрегают (см. [1, 2]).

Вулли [8] (см. также [9]) и Огородников [10] предложили для мо
делирования нашей Галактики дополнительно использовать ход плотности 
в вертикальном направлении. При этом для полного построения модели 
Вулли предположил разделение движений в сферических координатах, а 
Огородников разделял цилиндрические переменные в выражении для плот- 
но5ти. Ранее методом разделения переменных пользовался Кутре [11].
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Для построения пространственных моделей галактик по круговой ско
рости или закону плотности в экваториальной плоскости можно предпо
ложить существование третьего квадратичного интеграла [12—15].

В последнее время наметился путь моделирования галактик, исходя
щий из выражения для гравитационного потенциала [16—22]. В статье 
[22] авторы предлагают строить пространственные модели звездных си
стем посредством раздельного задания эквипотенциальных поверхностей и 
закона потенциала.

В настоящей работе более подробно исследуется роль задания эквипо- 
тенциалей и эквиденсит в построении моделей распределения масс самогра- 
витирующих систем.

2. Роль эквипотенциален в построении моделей галактик. Пусть осе
симметричный потенциал Ф (/?, г) зависит только от одной обобщенной 
координаты 5 £ [0, оо), которая является дважды дифференцируемой 
функцией безразмерных цилиндрических координат р, С:

?’ = /(?, 9, Р = /г/7?0> С = г//?о. (1)

Переход к безразмерным координатам с помощью единицы длины /?0 не 
умаляет общности и удобен для дальнейшего рассмотрения. Функцию / 
всегда можно выбрать так, чтобы в плоскости симметрии С = 0 выполня
лось соотношение

/(Р. 0) = р». (2)

Используя еще единицу потенциала Фо, можно перейти к безразмерным 
потенциалу и плотности:

? (9 = ф (R, г)/Фо, * (р, 9 = К (R, х)/К0, (3)

где Х0 = Ф0/(4кС/&, а С— постоянная гравитации. Обычно Фо удобно 
выбрать так, чтобы в центре системы <р(0) = 1.

Как и в [22], введем обобщенную круговую частоту ш(?) соотноше
нием

ш’(Е) = -2<ЛР(В)/</(5։). (4)

Функция ы(?) определяется исключительно законом потенциала. Тогда 
уравнение Пуассона можно записать в следующем виде [21, 22]

V (Р, 9 = Рх (р, 9 (5) + 2Я (р. С) • (5)
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Здесь «весовые» функции Р. целиком определяются принятым уравне
нием эквипотенциален (1):

2Л(р. 9 = л/

4Р, (р, :)

др- рдр
(6)

где А —лапласиан; Р, пропорционально квадрату градиента ;2-
Длй полного построения модели теперь достаточно наряду с функцией 

/(р, С) задать закон потенциала <р (;). Соответствующие примеры приве
дены в работах [21, 22]. При этом не всякий закон потенциала может соче
таться с заданными эквипотенциалями. В [22] найдены ограничения на 
параметры семейств потенциала Велтманна [23] и Брандта [24].

Однако в том случае, когда на основе уравнения Пуассона (5) отыски
вается только плотность в экваториальной плоскости

V (?, 0) = (р, 0) оЛ (Р) + 2Л (Р, 0) ֊֊р’ (7)

то для принятых в [22] выражений

А (Р, 0) — 2 + и = (1 + 7Р’)1/2> А (?, 0) = Р2, (8)
5 । 12*

где е, I С [0> 1] — параметры семейства эквипотенциалей, названные огра
ничения отпадают. Для закона потенциала Велтманна имеем:

? (?, 0) - {2 + - (1 - Х-’ф») [2 - п + (1 + П) а-" Xя] 1Ш» (р)
( 6 “Г “ }

«»(р) =ха“"'Хя-2<р։, ■/." = а" - 3՞ <р", ₽" = ап —1,

? (р) = «[?’ +(1 + хр։)л/։Г’/я-

Для закона потенциала Брандта получается

Ч?,о) = 1 -4֊ 2Н + Зеи + (1 - еа) 6р"
8 (е + «) (1 4՜ Ьрп)

ш։ (р) = а
(1 + бряЛп

(10)

Плотности (9), (10) при положительных значениях параметров а, х, а, Ь, п 
всюду положительны и при р —>֊ оо убывают как Р~ 4.
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Представляет интерес также закон потенциала, используемый Лин
ден—Беллом [17] и Багиным [19]. В случае (8) ему соответствует

. п . е՜1 4֊ и . 2 — 5 «?։р4 , 1 , . .
V (р, 0) = 2 4------֊г------------------ш (р),'г’ ' [ е+ и ] г/ (И)

ш3 (р) = ™V, <р (р) = (2). — I8 + ш = (1 -1 -}- р3)1/2,,

где % — параметр потенциала (0 1 < 1). Эта плотность также всюду
положительна и имеет такую же асимптотику, как и две предыдущие.

Рис. 1. Ход экваториальной плотности для некоторых моделей: 1—Велтманна (9). 
а=х.=1—потенциал Шустера; 2—Брандта (10), а=6=1, п=3—потенциал Боттлин- 
гера; 3—Багина (11), 1=0.8; 4—нормальной (18). а=1; 5—Шустера (22), в=1, т=5/2. 
Для моделей 1, 2, 3 параметры аквипотенциалей [е=0.1, 7=0 (вверху), 7=1 (внизу).

Если заданы выражения типа (8) и найдена экваториальная плотность, 
то построить пространственную модель в принципе можно, «надстраивая» 
эквипотенциали таким образом, чтобы пространственная плотность была 
физически корректной и чтобы выражения вида (8) служили краевыми 
условиями уравнений (6).

Выражение (7) можно использовать и для нахождения экваториаль
ной плотности по определяемой из наблюдений кривой вращения плоских 
подсистем. Поскольку при этом производится дифференцирование обреме
ненной наблюдательными ошибками круговой частоты, данная задача от
носится ж классу некорректных задач.

Можно ли при фиксированной форме эквипотенциалей задать произ
вольным образом V (р, С) как функцию координат? Выразив из уравнения 
(1) р как функцию £ и С и подставив ее в (5), будем рассматривать послед
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нее как обыкновенное дифференциальное уравнение относительно функции 
։и*(;).  Коэффициенты и свободный член зависят при этом как от перемен
ной дифференцирования так и от координаты Z, которую нужно считать 
параметром уравнения. Чтобы ответ на поставленный вопрос был положи
тельным, решение полученного уравнения не должно зависеть от этого па
раметра. Ясно, что в общем случае это невозможно. Можно, однако, за
дать՜ какое-либо сечение плотности, например, v (р, 0) и этого достаточно 
для определения из (5) (с учетом соотношения (2)) закона потенциала. 
Таким образом, задав уравнение эквипотенциалей, можно строить про
странственные модели звездных систем по закону плотности в экватори
альной плоскости. Разумеется, при этом всякий раз необходимо проверять 
физическую допустимость модели, в частности, неотрицательность плотно
сти v(p, С) при р, С.

3. Моделирование галактик по закону плотности ч (р, 0). Рассмотрим 
подробнее описанный выше способ построения моделей. Перепишем (7), 
обозначая

x = ps, Г(х) = ш’(р), Y'(x) = dY/dx, 1 (12.
Q(x) = P1(p,0j, Р(х) = 2Р։(р, 0), F(x) = v (р, 0). J

Получим, что
Р(х) r'(x) + Q(x) Г(х) = Р(х). (13)

Это линейное уравнение с переменными коэффициентами. Подстановкой 
du — dx/P(x) (или делением на коэффициент при производной) уравне
ние (13) может быть проинтегрировано в квадратурах. Физический смысл 
имеют только неотрицательные и ограниченные решения Y (х).

В качестве примера рассмотрим эквипотенциали наших работ [21, 22] 
при значении параметра 7 = 0 (см. формулы (8)). Тогда

Р (х) = 2х, Q (х) = 2 4֊ е՜1 = const, (14)

Здесь е £ [0, 1 ] — структурный параметр сплюснутости, е = 1 соответ
ствует шару, при е = 0 в системе выделяется диск. Заметим, что выраже
ния вида (14) получаются и для систем с эллипсоидальными эквипотенциа- 
лями, которые фактически рассмотрены в [18, 25]. Однако при этом нель
зя построить дискообразные модели.

После подстановки (14) в (13) и интегрирования получаем, что един
ственное, имеющее физический смысл решение оказывается следующим:

Г(х) = —x~Q/2 l՝F(u) uq/2-1 du. (15)
л)о
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-Из (14) и (15) получаем, что независимо от закона плотности круговая 
'частота на оси вращения ։»о = и’(О) связана с центральной плотностью 
м0 = ■» (0, 0) соотношением

(2 ■+֊ е՜1) и>е = *0- (16)

Это также непосредственно следует из (7), (8). Если из наблюдений из
вестны и*о>  то (16) можно использовать для оценки параметра в.

С помощью (15) и (5) можно получить плотность *(р,  С) вне эквато
риальной плоскости, даже не находя потенциал <? (;). В частности, на осп

•Р = 0

-V (0, О = Р. (0, С) Г((<7 + 1 - »)*-1)  + 2Р, (0, С) У ((?+1-8)«-1), (17) 

:где

Рх (0, С) = 3 + а» (1 - в) ч֊\ Ра (0, С) = - в’) [1 + (1 - в) д-1],

д = (в։ + С։)1/։.

(17) можно рассматривать и как уравнение для определения круговой час
тоты по плотности на оси вращения. В последнее время стали появляться 
соответствующие наблюдательные данные [26].

Возвращаясь к решению (15) уравнений (13), (14), рассмотрим мо
дель с нормальным законом плотности

*(р, 0) = ^е-(₽,<։,։. (18)

Подставляя (18) в (15), получим, что

«’(*)  = -^о(№т «2/2, 5а/а’), (19)

■где

I (6, х) =
(-1)"х*+п
п! (6 + п)

— неполная гамма-функция. При произвольных потенциал получается
только в виде ряда:

? 2 °Аи(п + 1)кГ2+2п) (20)

Для сильно сплюснутых систем (е 1, т. е. <2^>1) находим из (19),
что
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-г. е. квадрат круговой частоты пропорционален плотности. Можно пока
зать, что при данных эквипотенциалях (14) подобным свойством облада
ют модели с любым законом экваториальной плотности v (?, 0).

В сферическом случае 2 = 1, Q= 3 и

; «•’(?)= ֊2֊ vo (Va)-3[ ֊֊ ф (5/а) - (5/а) 1.

где Ф (х) — интеграл вероятности. Модели с нормальным законом плотно
сти ранее исследовали Перек [27] и Такасе [28], но они предполагали 
сфероидальность эквиденсит.

В качестве второго примера рассмотрим закон плотности

4p»O) = vo(l-bp«/a«)-" (22)
Для различных т выражение (22) неоднократно использовалось для 
аппроксимации хода плотности в скоплениях звезд и галактик (см. [29]). 
При т = 2 подобный ход плотности соответствует данным Миллера и 
Прендергаста для галактики NGC 3379, а также первой модели Шмидта 
нашей Галактики [31]. Напомним, что сферическую модель с т = 2 пред
ложил Костицын [32] как альтернативу известному закону Шустера 
(т = 5/2) (например, [33]). Примеры несферических моделей с законом 
плотности (22) в*  экваториальной плоскости приводит Кузмин [7].

Подставляя (22) в (15), находим, что

(?) = -֊■ (В/а)՜ Q В» (Q/2, rn - Q/2), (23) .

где

w=G/a)s[l + G/a)T\ 

.а
X 

о
— неполная бета-функция. Для натуральных значений Q, т удается вы
разить круговую частоту через элементарные функции и найти потенциал. 
В сферическом случае (Q = 3) Велтманн [29, 34] получил, что

T(5) = aF1(l/2, m —1; 3/2; -(?/«)’), 
где — гипергеометрическая функция.
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Описанный способ моделирования звездных систем можно применять,, 
понимая под * (р> 0) не обязательно тотальную плотность, а плотность ка
кой-либо подсистемы. Различные подсистемы можно характеризовать 
своими уравнениями эквипотенциалей, в простейшем случае (14) варьируя 
параметр сплюснутости е. Однако этот способ обладает следующим су
щественным недостатком. Для сильно сплюснутых подсистем (13) оказы
вается уравнением с малым параметром при производной. Поэтому его ре
шение будет весьма чувствительно к поведению принятых эквипотенциалей 
вблизи плоскости симметрии.

9
Рис. 2. Ход круговой частоты. Цифры обозначают те же модели, что и «а рис. 1.. 

Для моделей 4— (19) и 5—(23) параметры эквипотенциалей ։=0.1, 7=0.

4. Роль эквиденсит в моделировании распределения масс. Пусть плот
ность будет функцией одного аргумента ц:

ч = ^(р,:). я(р, о) = Р> че[о, со). (24)
Тогда можно [35] установить соотношение между круговой скоростью

«(р) = [֊р*?(р, 0)/<)р]1/2 (25)-

и плотностью 7 (т;), имеющее вид
ОО

V2 (?) = У V (т)) К (р, 7]) (26)’

о
Если эквиденситы (24) и круговую скорость (25) считать известными 
функциями, то соотношение (26) следует рассматривать как интегральное 
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уравнение относительно v (tJ. Выражение для ядра /Г(р, можно найти 
следующим путем.

Рассмотрим в точке (?, С) силу притяжения от элемента массы одно
родного слоя, заключенного между эквиденситами со значениями эквато
риальных радиусов т, и vj 4- dq. Введем топоцентрическую систему коорди
нат (г, I, Ь), где г—расстояние, a I, b аналогичны галактическим долготе 
и широте. Цилиндрические координаты ре, С« точки на данной эквиден- 
сите выражаются через топоцентрические очевидным образом:

р’ = р։ — 2рг cos b cos I + ra cos3 Ь, С, = С + г sin Ь.

Подставив эти выражения в (24) и решив получившееся уравнение отно
сительно г, получим расстояния до точек эквиденситы на заданном луче 
зрения:

rt = r,(p, С. гь Ь, I), i = 1, ... , п.
Здесь а—число пересечений эквиденситы данным лучом. Если эквиден- 
сита всюду выпукла, то для внутренней точки (р, С) и = 1, а для внешней 
л = 2 (или л = 1 в случае касания). Если же эквиденсита имеет как вы
пуклые, так и вогнутые области, то для внутренней точки может быть 
л = 3, а для внешней п = 4.

Пусть элементы слоя на заданном луче вырезаны телесным 
углом = cos b db dl с вершиной в точке (р, С). Их толщины по 
лучу суть | drt | *=  dr. (р, С, т), b, ty/dr^d^. Величина безразмерной силы 
на единицу массы, т. е. ускорения (единица ускорения равна Ф0/(4пЯ0)) 
•от каждого элемента будет v (nj) | dr{\dQ. Направляющим косинусом 
радиальной составляющей ускорения будет — cos b cos I, а вертикаль
ной 4֊ sin Ь. Отсюда получаем следующее дополнение к известной 
теореме Ньютона ([36], стр. 276).

. Если для внутренней точки (р, С) при одновременной замене b 
на (— Ь) и I на I + « ни одно из значений | drjdti | и число пересече
ний п не изменяются, то элементарный слой массы не оказывает при
тяжения на эту точку.

В таком случае притяжение от элементов слоя, находящихся на диа
метрально противоположных случаях, взаимно компенсируется. Напомним, 
что доказано следующее обращение теоремы Ньютона [37]:

Если однородное тело, ограниченное подобными поверхностями, не 
оказывает притяжения на точки внутренней полости, то это тело является 
эллипсоидальным слоем, ограниченным концентрическими подобными и 
подобно расположенными эллипсоидами.

Отсюда следует, что в случае подобных эквиденсит обрезать, т. е. от
брасывать внешние области за некоторой эквиденситой без изменения 
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гравитационного поля во внутренней части можно только у моделей с эл
липсоидальными эквиденситами.

Вернемся к выводу (26). Интегрируя радиальную составляющую уско
рения для точки (р, 0) по телесному углу, охватывающему слой (сперва 
по I, а затем по Ь), а потом по всем слоям, с учетом (25) придем к (26),. 
где

4лА՜ (р, •»)) = р J J £ | дг( (р, 0, tj, Ь, 1)1дц | cos2 Ь cos Idldb. (27) • 

9

В случае сфероидальных эквиденсит с отношением полярной оси к 
экваториальной

Я(рД) = (р1 + с"Ч։)։/’. (28),

Для г имеем квадратное уравнение

Аг2 - 2Вг + D = 0,

где

А = cos2 b + с՜2 sin2 Ь, В = р cos Ь cos I, D — р2 — т(2.

Для внешней точки конус, ограничивающий телесный угол, определяется 
уравнением *

В2 — AD = 0.

Описанный выше метод в случае, когда с не зависит от т) дает известное 
соотношение [38, 39]

v2 (р) = f dr), е2 = 1 - с2. (29),
J V Р2 — е2г։2

Аналогично выводится соотношение для безразмерного параметра

С(р)==(-<?2«р(р,С)/Л2|։_0)1/2 (30).

(его единица равна Фо^Ло՜1). При этом следует продифференцировать 
по С вертикальную составляющую ускорения, а затем положить С = 0. 
После интегрирования получаем:

С‘(Р)=|' <31> 
J (Р — П ) о

Если с-»0, то ядро обращается в дельта-функцию, и С2^) = v(p, 0)„
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Описанным способом нетрудно убедиться, что и выражение для потен
циала в произвольной точке имеет вид «

ОС-

?(р, С. (32).
с

где ядро

Ь (р> С. г‘) = -^7 [УД । ъ ь՝ Ыдг‘ IСО5 ь (33>1

полностью определяется заданными эквиденситами. В случае сфероидаль 
ных эквиденсит (28) с постоянной сплюснутостью с оказывается [4], что

2- (?, С, $ =

— аге Б1п [|А2 + (р •+■ ег,)г — ]Л։ + (р — ет()2] 
е \ 2р

> т(-Са,.

— аге зш е, а, а2 = р2 4֊ с 2С2. 
е

(34) ■

В общем случае, когда заданы эквиденситы (24), для полного опре
деления модели достаточно задать круговую скорость или экваториальный, 
потенциал и решить относительно плотности интегральное уравнение (26). 
После этого првстранственный потенциал определится выражением (32).. 
С другой стороны, можно непосредственно задать закон плотности » (т() 
и использовать (26) для нахождения круговой скорости V (р) и (32) для 
определения потенциала <р (р, С).

Как известно, оба эти способа широко используются при моделирова- - 
нии галактик, причем наиболее распространена модель неоднородного сфе
роида (28). В первом способе рассматривается интегральное уравнение 
(29). Решения этого уравнения для различных теоретических выражений 
функций V (р) и (р, 0) рассматривали Идлис [40], Брандт [24], Куз- 
мин и Маласидзе [41, 42], но при произвольных значениях сплюснутости 
эквиденсит аналитически решить уравнение (29) оказывается затрудни- ■ 
тельным. Способы численного решения (29) разрабатывали Бербиджи и 
Прендергаст [39] и Сизиков [43], применившие их к наблюдательным дан- ■ 
ным о вращении ряда галактик. Приближенное решение для произвольно- - 
го -закона круговой скорости дано в [44]. Однако решение уравнения (29) 
представляет собой некорректно поставленную задачу, а известная из на
блюдений функция V (р) обременена ошибками, искажающими результат,. 
поэтому требуются специальные методы регуляризации, описанные в. 
[45, 46].
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Во втором способе, задавая для различных подсистем * (т(), мы фак- 
•тически приходим к так называемому «методу Оорта» моделирования 
звездных систем [33]. Таковы упоминавшиеся выше модели Перека [27], 
Такасе [28], Эйнасто [6], Иннанена [5] и др.

С чисто теоретической точки зрения интересно, что получится, если 
»одновременно задавать эквипотенциали (1) и эквиденситы (24).. Тогда 
.имеем систему уравнений (5), где надо заменить V (р, С) на V (т։) и (32), 
где надо заменить <р (р, С) на ?(;)> из которых одновременно опреде- 
.ляются ՝*( ’}) и Ч>(;), если эта система совместна. В общем случае для 
конфигураций конечной массы эквипотенциали и эквиденситы должны 
•быть различны, как показал Кузмин [47]. Они совпадают только в 
•сферически-симметричных моделях, когда система (5) и (32) вырож- 
.дается в одно уравнение (тогда Рг = 3, Р2 = з3 = р*  -|- С։, £ = т(3/$ при 
7] £ = >) при Тем не менее, и в общем случае эта си
стема, по-видимому, не совместна.

Итак, задавая эквипотенциали, мы имеем явное выражение (5) для 
плотности через потенциал, а задавая эквиденситы, получаем выражение 
.для потенциала (32) через плотность. Задача определения плотности по 
кривой вращения является некорректной как при использовании выраже
ния (7), так и в случае решения уравнения (26). Очевидно, что первый из 

:этих путей проще.
Авторы признательны участникам семинара К. Ф. Огородникова по 
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THE ROLE OF EQUIPOTENTIAL AND EQUIDENSITY 
.’SURFACES FOR CONSTRUCTING MODELS OF GALAXIES

S. A. KUTUZOV, L. P. OSSIPKOV

Adopting a form of equipotential surfaces we can find a spatial 
•density of a galaxy on the basis of a circular velocity (using the Pois- 
.son equation). The problem of finding the spatial model of a system 
from the equatorial density is analysed. By adopting equidensity sur
faces it is possible to determine a kernel of the integral equation con
necting a density with a circular velocity. Some examples are given.



РОЛЬ ЭКВИПОТЕНЦИАЛЕН И ЭКВИДЕНСИТ 557

ЛИТЕРАТУРА

1. Е. М. Barbidge, G. R. Burbldge, К. Н. Prendergast, Astrophys. J., 131, 549, 
1960. *

2. Л. М. Генкина, Тр. Асгрофиз. ин-та АН Каз.ССР, 17, 56, 1971.
3. В. С. Сизиков, Астрофизика, 3, 267, 1967.
4. L. Perek, Adv. Astron, and Astrophys., 1, 165, 1962.
5. K^A. Innanen, Astrophys. and Space Sci., 22, 393, 1973.
6. Я. Э. Эйнасто, Тр. Астрофиз. ин-та АН Каз.ССР, 5, 87, 1965.
7. Г. Г. Кузмин, Публ. Тартуск. обсерв., 35, 285, 1966.
8. R. Wodlleg, in “Structure and Evolution of the Galaxy“, D. Reidel Publ. Co, 

Dordrecht, 1971, p. 178.
9. Г. Yoshii. H. Salo. Publ. Astron. Soc. Jap., 31, 339, 1979.
10. К. Ф. Огородников, в кн. «Астрометрия и небесная механика», изд. ВАГО АН 

СССР, М.—Л., 1978, стр. 501.
11. R. Coutrez, Commun. Observ. Roy. Belgique, No 15, 1950.
12. Г. Г. Кузмин, Докторская диссертация, Тарту, 1969.
13. Г. А. Маласидзе, в кн. «Динамика галактик и звездных скоплений». Наука, 

Каз.ССР, Алма-Ата, 1973, стр. 93.
14. А. В. Аоктин, Кандидатская диссертация, Свердловск, 1984.
15. В. И. Родионов, Докл. АН Узб.ССР, № 3, 28, 1985.
16. Г. Г. Кузмин, Астрой, ж., 33, 27, 1956.
17. D. Lynden-Bell, Mon. Notic. Roy. Astron. Soc., 123, 417, 1962.
18. И. А. Гемким, Тр. Астрофиэ. ин-та АН Каз.ССР, 7, 16, 1966.
19. В. М. Багин, Астрон. ж., 49, 1249, 1972.
20. М. Miyamoto, R. Nagai, Publ. Astron. Soc. Jap., 27, 533, 1975.
21. С. А. Кутузов, А П. Осипков, Астрон. ж., 57, 28, 1980.
22. С. А. Кутузов, А. П. Осипков, Вести. ЛГУ, № 1, 99, 1981.
23. Ю.-И. К. Велктманн, Астрон. ж., 56, 976, 1979.
24. J. С. Brandt, Astrophys. J., 131, 293, 1960.
25. А. П. Осипков, Вести. ЛГУ, № 7, 151, 1975.
26. Р. С. van der Kratt, L. Searle, Astron, and Astrophys., 95, 105, 1981.
27. L. Perek, Contr. Astron. Inst. Brno, 1, No 12, 11, 1954.
28. B. Takase, Publ. Astron. Soc. Jap., 9, 16, 1957.
29. Ю.-И. К. Ведтманн, в кн. «Звездные скопления», изд. Уральск, ун-та, Свердловск. 

1979, стр. 50.
30- R. Н. Miller, К. Н. Prendergast, Astrophys. J., 136, 713, 1962.
31. М. Schmidt, Bull. Astron. Inst. Nether)., 13, 15, 1956.
32. В. А. Костицын, Тр. Главя. Российск. астрофиз. обсерв., 1, 28, 1922.
33. К. Ф. Огородников, Динамика звездных систем, Физматгиз, М„ 1958.
34. Ю.-И. К. Велтманн, Астрон. ж., 47, 1286, 1970.
35. С. А. Кутузов, Тр. Астрофиз. ин-та АН Каз.ССР, 5, 78, 1965.
36. А. Н. Крылов, Собрание трудов, т. VII изд. АН СССР, М.—Л., 1936, стр. 276.
37. P.-'Dlve, Bull. Soc. Math. France, 59, 128, 1931.
38. Г. Г. Кузмин, Публ. Тартуск. обсерв., 32, 211, 1952.
39. Е. М. Burbidge, G. R. Burbldge, К- Н. Prendergast, Astrophys, J., 130, 739, 

1959.

9—915



558 С. А. КУТУЗОВ. Л. П. ОСИПКОВ

40. Г. М. Идлис, Тр. Астрофиз. ин-та АН Каэ.ССР. 1, 1961.
41. Г. Г. Кузмин, Г  А. Маласидзе, Публ. Тарту ск. обсерв., 38, 181. 1969.*
42. Г. А. Маласидзе, Сообщ. АН Груз.ССР, 102. 334, 1981.
43. В. С. Сизиков, Вести. ЛГУ, № 1, 137, 1967.
44. Г. Г. Кузмин, С. А. Кутузов, Публ. Тартуск. обсерв., 35, 316, 1966.
45. С. А. Кутузов, В. О. Сергеев, Астрофизика,, 14, 473, 1978.
46. Л. М. Генкина, Р. К. Мухаметкалиева, Тр. Астроф. ии-та АН Каз.ССР, 28, 19, 197Е<
47. Г. Г. Кузмин, Публ. Тартухж. обсерв., 34, 9, 1963.



АСТРОФИЗИКА
ТОМ 25 * ДЕКАБРЬ, 1986 ВЫПУСК 3

УДК: 524.3—4

НАБЛЮДАТЕЛЬНЫЕ ПРОЯВЛЕНИЯ ЗВЕЗД НАСЕЛЕНИЯ III

Б. В. ВАЙНЕР, В. В. ЧУВЕНКОВ, Ю. А. ЩЕКИНОВ 
Поступила 12 февраля 1986

Принята к печати 10 августа 1986

Рассчитана температурная история газа, нагреваемого вспышками звезд населе
ния III при красных смещениях г ~ 100. Определена величина искажений спектра ре
ликтового излучения и интенсивность возникающего рентгеновского излучения. Из со
поставления с имеющимися наблюдениями получены ограничения на величину энерго- 
выделения при взрывах таких звезд. Обсуждается возможность синтеза легких элемен
тов в первичных очень массивных звездах.

1. Введение. Сравнение предсказаний теории космологического нуклео
синтеза с имеющимися наблюдательными данными по распространенности 
легких элементов (D, Не4, Не3, Li7) указывает на низкую среднюю плот
ность барионов 0.1 [1, 2]*. В то же время оценки вириальных
масс скоплений галактик соответствуют йь — 0.2 4-0.3 [3]. Из инфляци
онных теорий ранних стадий .эволюции Вселенной вытекает, что полная 
плотность гравитирующей материи 2* = 1 [4]. Все эти факты можно со
гласовать между собой, если 704-80% полной массы вещества представ
ляют собой небарионную форму материи, распределенную в высшей степе
ни однородно в пространстве, а подавляющая часть барионов собрана в 
слабосветящиеся маломассивные объекты илй черные дыры. Но тогда пра
ктически весь наблюдаемый дейтерий должен иметь некосмологическое 
происхождение, поскольку при ֊-4^ 0.3 распространенность дейтерия по 
массе X 6-10 6 существенно меньше наблюдаемой X ~ 3* 10 5. В по
следнее время ряд авторов предлагают рассмотреть космологические моде
ли со звездами населения III, т. е. с массивными (М ~ 1024-105 Л/q) 
объектами, образующимися в догалактическую эпоху при больших красных 
смещениях z ~ 100 [5—7]. Хотя законченная теория эволюции таких 
звезд в настоящее время отсутствует, все же основные черты эволюции та-

Ло = Но 50 км/с Мпк — постоянная Хаббла. 
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ких объектов понятны: согласно расчетам [7], звезды с массами М = 
= (304-100) /И© взрываются подобно сверхновым, в то время как звезды 
с М = (1024-10б) Л/© испытывают необратимый коллапс [8—10], возмож
но с существенной потерей массы в виде звездного ветра, поэтому по имею
щимся данным можно исследовать вопрос о наблюдательных проявлениях 
деятельности таких очень массивных объектов (ОМО). Очевидно, что воз
можность наблюдения каких-либо следов деятельности ОМО в настоящее 
время зависит от выделенной ими энергии, а также от моментов их рожде
ния и смерти.

ОМО с первоначально водородно-гелиевым химсоставом могут обеспе
чить выход тяжелых элементов, достаточный для объяснения наблюдаемых 
обилий в звездах населения II, если энерговыделение в них составляет 
~ 1016 эрг/г [11]. Для Производства наблюдаемой массы дейтерия потре
буется уже существенно большее энерговыделение. Это обстоятельство свя
зано с тем фактом, что если космологическая плазма состояла из водорода 
и гелия, реакции расщепления р + Не4 —► О + ... обязательно будут сопро
вождаться производством лития в реакциях Не4 + Не4 -> Ь16՜ 7 + ..., и ре
зультирующее отношение концентраций’ Ы/О примерно на два порядка 
превысит наблюдаемое [12]. Если же ускорить протоны и «-частицы в 
ОМО до энергий — 30 ГэВ/нуклон, отношение Ы/Э можно согласовать 
с 'наблюдаемой величиной [13],4но тогда энерговыделение должно соста
вить не менее 6-1018 эрг/г при красных смещениях 2 300. Альтернатив
ная модель синтеза дейтерия предложена в [5]. Здесь звезды населения III 
формируются из чисто водородного космологического субстрата, в них 
синтезируется весь наблюдаемый гелий, а взаимодействие энергичных час
тиц звездного ветра (или ускоренных на фронте УВ) с протонами фона 
приводит к образованию деитерия. Однако, как показано в [14, 15], для 
избежания перепроизводства лития необходимы весьма специфические 
предположейия о начальном эйёргетическом спектре «-частиц, а энерговы
деление должно быть достаточно большим (~3-1018 эрг/г). При таких 
энерговыделениях окружающий ОМО холодный газ будет разогрет до вы
соких температур и ионизован. С одйой стороны, вторичная ионизация, 
обусловленная ОМО, может быть причиной уменьшения уровня угловых 
флуктуаций реликтового йзлучейия в масштабах <1° до йе наблюдаемых 
в настоящее время зНаченйй [16]. Однако другим важным следствием вто
ричного разогрева и ионизации, являются спектральные искажения релик
тового излучения (РИ) [17,18]. Величина отклонения спектра РИ от равно
весного определяется температурной историей нагретого электрон-ионного 
газа и моментом вторичного разогрева. При одинаковом энерговыделении 
искажения будут тем меньше, чем раньше оно произошло, поскольку боль
шим красным смещениям 2 соответствует большая величина отношения 
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плотности энергии реликтового излучения к плотности энергии вещества. 
В настоящей работе мы исследуем температурную историю вторично ра
зогретого гайа, рассчитаем величину спектральных искажений РИ, а так
же интенсивность и спектр рентгеновского излучения горячего газа с це
лью получения определенных ограничений на космологические модели 
с ОМО.

2. Механизмы охлаждения электронного газа. Основной механизм 
охлаждения нагретого до высоких температур Т > 106 К электронного га
за— это передача энергии квантам реликтового излучения при обратном 
комптоновском рассеянии. В однородной изотропной Вселенной характер
ное время охлаждения электронов

/с = 3^с 1>3.1012(1 +г)-4 лет, (1)
О-Г֊т

где ет— плотность энергии электромагнитного излучения, соответствую
щая красному смещению г, остальные обозначения общеприняты. Охлаж
дению электронов на свободно-свободных переходах при полной ионизации 
вещества соответствует время

= 10е Л0՜2 (1 + г)՜3 лет, (2)

которое, как легко видеть, всегда превышает .
Адиабатическое охлаждение, связанное с расширением Вселенной, ха

рактеризуется космологическим временем

<я=1.3-10и(1Ч֊гГ3/2Л5՜1 лет. (3)

Безразмерную полную плотность вещества 2(2^=2ь) мы положили 
равной 1. При х^>10 1С<^Н— комптоновский процесс является до
минирующим механизмом охлаждения в рассматриваемых нами условиях. 
Время обмена энергией между электронами и тяжелыми частицами (про
тонами) составляет

0.1 • Т3/2 Ло)՜1 (1 + г)-3 лет, (4)
о у дкт, е’Лп

Л — кулоновский логарифм, считается, что Т./7\ > т‘ ~ 10՜ 3. Везде 
2/Г,-

в оценках мы полагаем, что газ полностью ионизован, поскольку время ре
комбинации

Ь = 7.4-107 Ьог2ьгТ3,2(1 +з)՜3 лет

превосходит космологическое время для всех г, удовлетворяющих условию
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1 + г <З.Ю-2(2ьЛ0)-։/3 Т..

Отношение времени комптоновского охлаждения электронов к време
ни обмена энергией между электронами и ионами составляет

I , , , / кТ \~3/’-А-~5-10-22лЛб(1 + гГ1(֊^) • (5)

I.

Ь, \ тп. Ст у

При сильном разогреве, когда 7'։>10аК, /е/Ъ. <^1 для всех 1-{-2> 
> 15 2*Ао. Это означает, что если при вторичном разогреве протоны, 
как и электроны, нагреты до высокой температуры, то, оставаясь горячи
ми более продолжительное время, к, >/с, они не дают электронам остыть 
до температуры излучения Ту<С. Т, <^Т: и, тем самым, увеличивают ве
личину искажений реликтового излучения. Вообще говоря, при вторичном 
разогреве возможны два варианта перераспределения выделившейся энер
гии в веществе: при нагреве вещества энергичными ионизующими части
цами ("(-излучение, е+е՜ -пары, космические лучи) нагреваются в первую 
очередь электроны; если нагрев осуществляется ударной волной, генери
руемой, например, при термоядерном взрыве, то вначале разогреваются 
протоны, а затем часть энергии отдается электронам. В соответствии с этим 
мы будем рассматривать следующие случаи: 7'г< 7՜/, Т.= 7\, Т,> Т(.

3. Качественная модель. Рассмотрим вначале случай мгновенного на
грева, при котором в некоторый фиксированный момент времени происхо
дит выделение энергии, после чего вещество охлаждается указанными вы
ше механизмами. Уравнение теплового баланса для электронного и ионно
го компонентов можно записать в виде

= _ 7« ~ _|_ Ъ— Т. _2а_т
Л /е а ” ' ’

Ту — Т, п а г
~аГ =--------77,------- (7)

здесь а = а(/)— масштабный фактор. В уравнения (6) и (7) мы вклю
чили эффекты космологического расширения, хотя в рассматриваемых 
нами условиях (г >10, 7*«; >10’ К) {с, В случае сильного ра
зогрева Ту в уравнении (6) можно пренебречь Ту. Величина 
искажений равновесного реликтового излучения характеризуется па
раметром

У = (8)
и гп. с-
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■который зависит от температурного режима электронного газа. Если, как 
это обычно считается, учитывать только потери энергии электронами на 
обратном кдмптоновском процессе, то величина у будет занижена по срав
нению с тем значением, которое соответствует данному энерговыделению. 
.Действительно, электронный газ отдает свою энергию излучению за очень 
короткое время, поэтому у будет характеризоваться той энергией ое, кото
рая' содержалась в электронах:

’• ’ У =*0.25-^-
т

-Это равенство следует из того факта, что с одной стороны энергия, 
заключенная в излучении, равна ат = г° е4՜ [17, 18], где е°—плотность 
энергии равновесного излучения до вторичного разогрева, с другой 
стороны ет = е7 + оз, оз — та часть энергии, которая успела передаться 
излучению от вещества. Здесь все величины соответствуют красному сме
щению г, в момент вторичного разогрева, поскольку при г» > 10 время 
комптоновского охлаждения электронов существенно меньше космологиче
ского. Протонный газ, в отличие от электронного, охлаждается значитель
но медленнее — самый быстрый процесс потерь энергии для протонов — 
это упругие кулоновские столкновения с более холодными электронами, по
этому перекачка всей тепловой энергии протонов в энергию излучения бу
дет затянута по времени и относительная добавка к плотности энергии 
излучения при одинаковой с электронами тепловой энергии протонов будет 
меньше ое/е?(г), поскольку оз4ос(1 4֊ г)5, а зтос(1г)1. Обмен энергией 
между электронами и ионами особенно важно учесть при сильном ра
зогреве Т, >10’ К и при $2а<0.1, когда время остывания протонов

становится сравнимым с космологическим при 2~100. Таким об
разом, корректный расчет искажений реликтового излучения и интен
сивности возникающего рентгеновского фона требует детального ис
следования процессов энергообмена для электронов и ионов. Следует 
отметить, что для релятивистской плазмы с Т, > 1010К спектральные 
искажения РИ рассчитаны в работе [19].

Для анализа качественных особенностей температурной истории ве
щества будем вначале полагать Л« и /с постоянными величинами (резуль
таты точного численного расчета приведены ниже). В этом случае решение 
системы (6), (7) с начальными условиями Т, (# = /,) = 0,, =
= 0/ имеет вид:

где
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г _ е, - е. (tlt/2te - /1+ tl/4։2'

с _ 9. (t,./2fc +/ 1+ fl.l4t2' )֊9f 
2/ 1 +tl/4t2 .

7/ = (A±±_V. Tt = 6 + — + \t<. )с^1(^в) + 
\ 1 + x / \ tc /

, Л , 6. , k . X M*—«.)+ ^1 + ——г f'tit, J e (10)

Здесь х» и г — красные смещения, соответствующие моментам вре
мени I, и #, Т' — „приведенная температура“, в которой исключено 
охлаждение, связанное с адиабатическим расширением. Тогда (9), 
(10) имеет следующий вид:

а) 9/ »9«,
*֊*, (֊/,

Г.' = еее 4 + 9։±-(е — е *с (11)

Здесь возможны в зависимости от начальных условий две ситуации: 
либо Т, монотонно падает вначале с характерным временем 1С до 

температуры Т. =« в(, а затем с характерным временем 6« до ну-

ля, либо вначале растет с характерным временем tc до 
tit

а затем падает с временем Действительно, T,(t) имеет максимум
в момент времени

если -^--^-<^1. При ^-<^1 2* —<с1п——• Если же — -^>1» 
6,- «е 9{ '• 7С 9Х /с

то максимум отсутствует.
б) 8« 9/. В этом случае

т‘= е.е 'е
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т. е. электроны охлаждаются за счет комптон-эффекта, не успевая нагреть- 
ионы.

в) 0. =‘в/ = бв,

Г.' = б0(е <е +-^-е (12).

Это решение аналогично (11): вначале электроны охлаждаются до 

с характерным временем /е, а затем охлаждение замед- 
6.

ляется и протекает с временем
В противоположном случае, решение системы (6), (7)֊

имеет вид:
а) ©/»0., 

2(*— #,)
Г'=^[е 2,С ~в ] + 0*’ (13)>

б) 0, = 0. = 0о,
К

В том и другом случае затухание температуры Т. происходит с характер
ным временем (с Ъ,', в первое случае медленному затуханию предшест
вует быстрый нагрев электронного компонента с характерным временем 
~ 1).. Полученные качественные результаты позволяют выявить. важную 
закономерность: нагретые ионы поддерживают электронную температуру 
достаточно высокой в течение времени ~ 6« в том случае, когда .

4. Тепловая история горячего газа (чисденные результату). На рис. 1 
приведены результаты численного решения системы (6), (7) для несколь

ких вариантов начальных условий. Температуры Те и Г,- нормированы на 
величину т.с3, безразмерное время х в единицах космологического вре
мени, соответствующего моменту выделения энергии,

В том случае, когда в начальный момент I = 1г одновременно на
греты до максимальной температуры электроны и ионы (0, = 0,), ох
лаждение электронного газа происходит быстро, за характерное 
время £~/е, при этом вплоть до момента ионы существенно 
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^горячее, чем электроны. В этом варианте, при Й4 = 0.1 и я, = 100, 
• спектральные искажения весьма малы (р=4-10՜3), существенно 
меньше нижнего предела, доступного современным наблюдениям

Рнс. 1. Зависимость температуры электронного и ионного газов от времени в 
'модели с = 100, = 0.1. 1 и 1' — ионная и электронная температуры в слу-
•чае 0։ = 0(=1. 2и 2' — ионная и электронная температуры при 0/= 1; 0е =0.1.

Интересный результат получается, если в начальный момент ионы 
имеют существенно более высокую температуру, чем электроны. Тогда, как 
видно из рис. 1, электроны вначале охлаждаются очень быстро, за время 

до температуры Т, ~1О֊20;, а потом в течение достаточно 
"большого промежутка времени, I = к,, их температура почти не из
меняется. Ионы же охлаждаются значительно медленнее, вплоть до 
7՝(~10-36,-, когда температуры обоих газов сравниваются. Спектраль
ные искажения РИ и в этом случае меньше доступного наблюдениям 
предела (у = 2-10 ).

Если энерговыделение происходит в более поздний момент времени. 
. спектральные искажения будут сильнее (см. выше). Так, в модели с 
г, -50 и 2{ = 1, величина у = 4-10՜2 даже при 0, 10՜՜ и = 1. Ин
тересно, что -в этом варианте электронная температура вначале растет 
за счет электрон-ионных столкновений, а потом начинает уменьшаться 

<с характерным временем /~/с.
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В другом варианте, когда б/ = б։, свой запас энергии электроны 
передают излучению за время tc, и величина у составит при этом уе^ 

кТ.
------- iTn.ctc. Температура электронного газа, как было показано 
ГП'С2

выше, равна в этот момент Ti и поддерживается на этом
ft,

уровне в течение времени /,«, поэтому вклад в интеграл (8) от этих 
стадий, в предположении ti, <£ tH, имеет порядок у ~ ус. Суммарное 
значение равно: 

О з кТ.
У = 2Уе = - -------- 7

4 тРс
PcrcKlbho
<'(z = 0)

7.4-IO՜2/ T, \
1 + г \10’ К/

(И)(1 + )-’

т. е. величина, в два раза больше той, которая получается при расчете 
искажений в предположении Т.^.Т/. Коэффициент 2 возникает из-за то
го, что при Т՝, ~ 7} излучению передается еще и энергия, заключенная в 
протонах. Если при вторичном разогреве Т> Т,, то величина у оказы
вается существенно больше значения, которое соответствует учету только 
тепловой энергии электронов. Это иллюстрируется на рис. 1 и связано с 
тем, что в этом случае основной вклад в добавку энергии из равновесного 
излучения вносят протоны.

В том случае, когда в начальный момент времени и
искажения реликтового излучения оказываются несколько больше 
тех, которые получаются в предположении Т, > Т( (см. рис. 2). Это свя
зано с тем, что как уже отмечалось, в таких условиях значительная часть 
тепловой энергии перекачивается от ионов к электронам, а потом к излуче
нию при малых г, — г. Однако, если при тех же начальных условиях рас
считывать величину у в предположении изотермичности плазмы, т. е. 
Т,= 1\, то, поскольку комптоновское время существенно меньше космо
логического, искажения составят у = 2ус—несколько больше действи
тельного значения. Это объясняется тем, что при 6« и при учете не- 
изотермичности Т. == Т/ протоны быстро теряют свою энергию при адиа
батическом расширении, так что их вклад в ое уменьшается, в то время как 
в предположении об изотермичности Т, = Т/ протоны отдают свою энер
гию излучению так же быстро, как и электроны, с характерным временем

Очевидно, что существенно большие искажения получаются в случае 
■ стационарных источников энергии, поддерживающих температуру электро
нов на фиксированном уровне [17, 18, 20]:
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к Т, ал,е . Тсг= = ։։<И.Ч- »"“ЧБйс- <15>
В этом случае при Т, = 108 К и 2ь = 1 искажения могут быть заметны 
при 1 + Z > 150. Таким образом, стационарные источники вторичного 
разогрева, действующие при 1 + z > 150, могут быть обнаружены, одна
ко соответствующее этому энерговыделение оказывается чрезмерно боль
шим. Действительно, для поддержания температуры электронов, теряющих 
свою энергию на обратном комптоновском процессе, мощность источников 
нагрева должна составлять:

(16),

Рис. 2. То же, что на рис. 1 в модели с = 50, = 1. 1 и 1' — ионная к<

электронная температуры при 0, = 1; =10 2 и 2'—ионная и электронная тем
пературы при 0. = 0։ = 1.

Если эти источники действуют в течение времени, сравнимого с космоло
гическим, то энерговыделение составит

/zH-lX'. эрг L = 8-1018l ) —5 —> • к 100 / 10« К г (17).

т. е. для поддержания Т. = 108 К на протяжении Az ~ 100, необходимо՛ 
энерговыделение Q та 8-Ю18 эрг/г, что, очевидно невозможно. В частности,. 
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• для производства всего наблюдаемого гелия необходимо лишь С} ~ 
ж 3-1018 эрг/г.

Нагретый до температур 7’— 108 К газ будет давать при свободно
свободных переходах электромагнитное излучение, интенсивность которого 
в настоящий момент:

г /г\_ с Г /1Я\

,՜ ՛ О
Здесь ех(£)— излучательная способность газа, являющаяся функцией 
температуры и пропорциональная квадрату концентрации [21]. В области 
высоких энергий квантов (£) экспоненциально зависит от температуры, 
поэтому основной вклад в интеграл (18) дают те значения 2, которые соот
ветствуют максимальным значениям температуры. В частности, при мгно
венном выделении энергии, происшедшем при ж=г», основной вклад опре
деляется интервалом 2, составляющим по порядку величины:

Д2~Я0.(1 + х,)5/2#.<, (#.<<?„)• ■ .

С учетом этого обстоятельства

Т1С\ спо2г֊3/2 / 0.115 Ео (г, +1) \ квантЛ (£0) ~ 602а£? ехр (---------- ——-------)--------------- - ------- (19)
\ /8(г») ' см с кэВ СР

Здесь £0 выражена в кэВ.
Оценка (19) существенно превышает величину для /х (£0), получен

ную ранее в предположении быстрого охлаждения нагретого газа на об
ратных комптоновских процессах, т. е. без учета задержки охлаждения на 
времена ~ [15]. Имеющиеся наблюдательные ограничения в области
£0~1 кэВ согласно [22] составляют 1„ С1О/£о'4 в тех же единицах, 
т. е. вторичной разогрев до температуры Т& 1 может дать замет
ный вклад в рентгеновский фен лишь при 24^-0.5, если ж» <100.

5. Взрывы звезд населения III. Как уже упоминалось выше, согласно 
расчетам [7], звезды с массами Л/<100 заканчивают свою эволюцию 
взрывом, подобным взрыву сверхновой. Но и более массивные объекты с 
массами 6-10  7И© С М 1.510’ Л/© также взрываются, если они име
ют водородно-гелиевый начальный химсостав [9]. На адиабатической ста
дии распространения сферической ударной волны, продолжительность ко
торой определяется временем охлаждения ионов радиус образующейся 
оболочки:

1

К. = 3 • 10м (2б Л?)-3/7 (1 4 2,)-9/7, (20)

где: ев0— энерговыделение в единицах 1080 эрг.
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Среднее расстояние .между такими звездами I, зависит от требований., 
предъявляемых к космологической модели с ОМО. Если в этих объектах 
необходимо синтезировать гелий — дейтерий, как предложено в [5], отно
шение

-^- = 0.бв^21(е4л5)~2/21(1 + ?.)2/7 (21 >
I

оказывается порядка единицы, т. е. оболочки от отдельных звезд перекры
ваются. Джинсовская масса для газа, сжатого фронтами перекрывающихся 
ударных волн, >

М„ = 2-10’ ) (24Ло2г։/2(1 + г,)-3/2 л/о. (22).

I, = 20 а^СЕо3'2,

Численное исследование теплового режима газа в оболочке, проведенное в 
[23], показывает, что при г « 100 газ охлаждается до Т ~ 103 К (охлаж
дение по Н։), поэтому джинсовская масса Л/у,~б-104 (24Л2)-1/2 М& т. е. 
звезды следующего поколения могут опять эволюционировать взрыв
ным путем [9]. Однако, уже при г, < 50, Л/)» превысит критическое зна
чение М„ = 1.5-10։ М®, и образующиеся вновь объекты будут представ
лять собой либо ОМО, необратимо коллапсирующие в ЧД, либо фрагмен
тировать в процессе сжатия на менее массивные звезды. В настоящее вре
мя нельзя сделать уверенного выбора между этими двумя возможностями.

Температура газа за фронтом ударной волны в конце седовской ста
дии:

7’(*,)~1О’(21вк. (23>

В этот момент распределение газа в пространстве будет существенно не
однородным: горячий разреженный газ за фронтом ударной волны, плот
ный охлаждающийся газ в оболочке и сжатый между фронтами горячий 
газ с температурой Т ~ 108 К.

Коэффициент скученности

с_ <П»>-Й2
П2

может достигать величины С 2-4-10. Поэтому интенсивность рентгенов
ского излучения (19) следует в этом случае увеличить в С раз, что при
водит к более существенным ограничениям на допустимое энерговыделение. 
Например, если еб0 = 10՜7; М, = 10* Л/©; (?18 = 0.5; г, = 50, тогда. 
1г/R, =1; Т6=5, и из (19) следует, что в области £0~1 кэВ I,
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л. е. излучение будет превышать наблюдаемый фон, если 2а>-0.3 
(при факторе С~5). Если г, = 100, то С Ев33, что при С=5
дает превышение рентгена над наблюдаемым для 2* >0.6.

Ослабление рентгеновского излучения, связанное с рассеянием 
на свободных электронах, несущественно, поскольку в каждом акте- 
рассеяния рентгеновский квант теряет лишь малую долю энергии. 

--- <^2-10-3\ а количество рассеяний близко по порядку ве-- 
т,сг /

личины к- оптической толще на томсоновском процессе:

/1-4-г. \3/: ^<44֊-) •

что при 2*<[1 и 1 +г, ~50 составляет "г~8. Роль рассеяний сво
дится фактически к изотропизации рентгеновского излучения.

6. Заключение.' В настоящее время не вызывает сомнения тот факт,, 
что первыми звездными объектами во Вселенной были звезды населе
ния III, обеспечившие начальное обогащение космологического вещества 
тяжелыми элементами. С этими объектами сейчас связываются надежды 
в формировании ими крупномасштабной структуры [7, 24, 25], замывания՛ 
угловых флуктуаций реликтового фона на масштабах 0 < 10' [16], произ
водстве легких элементов, в частности дейтерия, в космологических моде-г- 
лях с большой средней плотностью барионов 2&2^0.3 [5].

Наибольшие требования к энергетике звезд населения III предъявля
ются в последнем случае: даже если предположить первичный космологи
ческий субстрат чисто водородным (см.- [5]), перепроизводства лития уда
ется избежать только в том случае,, если энерговыделение составляло 
~ 3-1018 эрг/г [14, 15]. Хотя при этом спектральные искажения релик
тового излучения в виновской области оказываются и незначительными,, 
тормозное излучение горячей плазмы в высокоэнергичной области спектра 
приводит к избытку рентгеновского фона над наблюдаемым, если столь- 
значительное энерговыделение происходило при з» 50-4-100.

Авторы благодарны Г. С. Бисноватому-Когану, П. Д. Насельскому и: 
И. Д. Новикову за обсуждение работы и замечания.

Ростовский государственный
университет
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THE OBSERVATIONAL CONSEQUENCES OF 
POPULATION III STARS

В. V. VAINER, V. V. CHUVENKOV, YU. A. SHCHEKINOV

The thermal history of gas which is heated by bursts of Popu
lation III stars at the red shifts z~100 is calculated. The value of 
distortion of relic radiation spectrum and A'-ray flux magnitude are 
determined. The limits on the released energy quantity have been re
ceived by comparing these values with modern observations. The pos
sibility of the synthesis of light elements in primary very massive stars 
is discussed.
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На основании данных, имеющихся для практически полкой выборки 140 эйблов- 
ских скоплений галактик с красными смещениями от 0.02 до 0.075, изучен характер 
корреляции между радио- и рентгеновской светимостью скоплений. Показано, что су
ществует лишь слабая корреляция между этими параметрами. Однако и она является, 
скорее всего, косвенной, возникшей вследствие того, что как радио-, так и рентгенов
ская светимость скоплений в отдельности более тесно коррелируют с их богатством, 
структурой и составом. В свете этого факта кратко обсуждаются предложенные гипо
тезы, касающиеся взаимодействия между радиогалактиками и межгалактических! газом 
скоплений.

1. Существование корреляции между мощностью радиоизлучения 
Ьг и рентгеновской светимостью Ьх можно ожидать, исходя из ряда пред
положений, касающихся характера возникновения и эволюции радио
источников в скоплениях галактик.

Такая корреляция может возникнуть, например, если справедливо 
предположение о том, что часть энергии выброшенной из галактик плазмы 
радиоисточников отвечает за нагрев межгалактического газа [1], обеспе
чивая тем самым значительную долю потока наблюдаемого рентгеновского 
излучения от скоплений.

Другая возможность связана с тем, что на возникновение и мощность 
выброса плазмы из ядра галактики, приводящего к появлению радиоисточ
ника, а также на его длительность может оказывать существенное влия
ние аккреция газа на ядро галактики. Полагают, что галактика является 
мощным радиоисточником до тех пор, пока достаточно большой остается 
энергия аккрецирующего на ядро газа. Если такая энергетическая «подпит
ка» радиогалактик эффективнее в тех скоплениях, где много газа, излучаю
щего в рентгене, то это также может привести к появлению соответствую
щей корреляции. 
10—915
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Наконец, еще одна возможность появления упомянутой корреляции՜ 
следует из предположения о существенной роли, которую может играть в- 
эволюции радиоисточников предохранение от значительного расширения 
их протяженных компонентов внешним давлением межгалактического газа 
скоплений. Чем раньше наступит такая стабилизация компонентов, тем 
меньше будут энергетические потери релятивистскими электронами при 
расширении этих компонентов. Раньше могут быть стабилизированы ком
поненты, эволюционирующие в более плотной и горячей межгалактической 
среде, т. е. с большей мощностью рентгеновского излучения. Уменьшение 
энергетических потерь релятивистскими электронами приведет к увеличе
нию времени жизни радиогалактик на стадии мощного радиоисточника и 
росту вероятности обнаружения радиоисточников в скоплениях с такой сре
дой, т. е. к появлению зависимости между Ьг и

Таким образом, установление самого факта корреляции, ее характера,, 
либо отсутствия связи между рентгеновской и радиосветимостью скопле
ний галактик является весьма важным для понимания эволюции радиога
лактик и их взаимодействия с окружающим газом. Поиск такой корреля
ции был выполнен в нескольких работах (см., например, последние из них 
[2—6]). Корреляция при сравнительно высоком уровне достоверности бы
ла найдена в [4] и [6]. Однако этот результат и установление характера 
корреляции нуждаются в дальнейшем уточнении на основе статистики бо
лее представительных и полных рядов измерений.

На данный момент наиболее полные и однородные измерения рентге
новского излучения от богатых скоплений галактик были выполнены на 
спутнике НЕАО-1 с детектором А-1 (диапазон 24-6 кэВ), и их результа
ты опубликованы в статье [6]. В настоящей работе эти данные анализиру
ются применительно к практически полной выборке 140 эйбеловскнх скоп
лений галактик с красными смещениями от 0.02 до 0.075. Основные харак
теристики скоплений выборки и, в частности, интегральная мощность ра
диоизлучения в диапазоне от 10'МГц до 10 ГГц (£г) приведены в работе 
[7]. В анализе корреляции используются также более чувствительные 
рентгеновские измерения, имеющиеся для подвыборки 47 скоплений, изме
ренных на спутнике «Эйнштейн» [5, 8].

2. Из 140 скоплений исследуемой выборки 17 обнаружены как в рент
геновском (на НЕАО-1), так и в радиодиапазоне, для 45 имеются только 
радиосветимости (с верхними пределами на Дх)» а для 9 есть только све
тимости в рентгене (с ограничениями на Д-). Для остальных скоплений 
установлены, в основном, довольно низкие верхние пределы в обоих диапа
зонах. (Для некоторых скоплений имеются также сравнительно высокие 
нижние пределы на радиосветимость. Это означает, что в таком скоплении 
определенно обнаружена радиогалактика, обычно малой мощности, но не 
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исключено, что скопление содержит и другие радиогалактики подобной или 
большей мощности).

Рентгеновские и радиосветимости приведены в табл. 1 вместе с изме
ренными красными смещениями г и эйбеловскими подсчетами галактик АС։ 
для скоплений выборки, а на рис. 1 представлена диаграмма

Рис. 1. Диаграмма 1g Lr — lg Lx для выборки 140 скоплений.

На рисунке крестиками отмечены положения скоплений, обнаруженных в 
обоих диапазонах, точками — имеющих только верхние пределы, а стрел
ками — обнаруженными либо 'в радиодиапазоне, либо в рентгене. Рисунок 
показывает, что корреляция между L, и Lr по-видимому, существует, но 
является слабой. Покажем это более обоснованно.

В случае, когда данные содержат большое число верхних пределов, 
одним из наиболее эффективных методов статистического исследования 
может быть численное моделирование. Воспользуемся им для установления 
корреляции между Lr и Lx. Скоплениям с верхними пределами на радио- 
или рентгеновскую светимость будем случайным образом присваивать зна
чения Lr, или Lx, попадающие в допустимый для них диапазон этих вели
чин. При этом в качестве функций распределения соответствующих слу
чайных величин примем функции светимости скоплений в рентгеновском
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ВЫБОРКА 140 СКОПЛЕНИЙ С г ОТ 0 02 ДО 0.075
Таблица 1

АЬе11 г Ма 1г Ьг

1 2 3 4 5 6

10 МГц-10 ГГц НЕАО-1 Е1пз1е!п

71 0.0724 30 <41.0 <43.77
75 0.0586 42 41.7 <43.75
76 0.0408 42 <41.0 <43.53 43.87
77 0.0719 50 <41.3 <43.93
85 0.0556 59 42.4 44.76 44.62

102 0.0632 39 41.0 <43.65
116 0.0565 48 <41.4 <43.75
119 0.0437 69 42.7 44.12 44.35
134 0.0694 43 <41.3 <43.81
147 0.0438 32 <41.1 44.11

150 0.0596 55 43.2 <43.75
154 0.0658 66 40.2-41.0 ' . <43.77 43.59
158 0.0628 46 <41.4 <44.31
160 0.0448 34 41.8 <43.30

168 0.0452 89 41.5 <43.50 43.29

171 0.0702 42 * 41.7 <45.58
189 0.0349 50 41,1 <43.30
193 0.0478 58 <41.2 <43.56
195 0.0422 32 41.9 <43.43
225 0.0692 51 41.4 <43.77

240 0.0618 43 <41.4 <43.97
257 0.0706 51 <41.7 <.44.26
295 0.0428 51 <41.4 <43.45
326 0.0558 34 <41.3 <43.59
397 0.0325 35 40.5 <43.46
399 0.0714 57 42.6 <44.15 44.17

400 0.0234 58 42.1 • <43.21 43.26

401 0.0748 90 42.2 45.00 44.93

576 0.0389 61 40.4 44.23 43.82

595 0.0666 45 41.8 <43.68
634 0.0266 40 <40.6 <43.42

671 0.0497 38 <41.0 <143.76 43.58

757 0.0515 32 <41.0 <43.57

779 0.0226 32 39.8 -40.5 <42.75 42.85
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Таблица 7 (продолжение)

.1 •' 2 3 4 5 6
838 0.0507 40 41.0 <43.75
841 0.0700 47 42.0 <43.96
957 0.0437 55 <41.1 <43.86 43.42
978 0.0527 55 <41.4 <44.00
993 0.0540 36 <41.1 <43.67
999 0.0318 33 40.9 <43.23

1003 0.0520 37 <41.5 <43.64
1016 0.0321 37 <40.8 <44.06
1020 0.0650 68 <41.4 <43.92
1066 0.0702 68 41.8 <43.78
1069 0.0630 45 <41.4 <43.81

1100 0.0455 35 <41.1 <43.41
1139 0.0376 36 <40.9 <43.82
1142 0.0360 35 <40.4 43.69 43.01
1149 0.0710 34 <41.5 <44.44
1155 0.0738 43 <41.4 <43.83
1169 0.0582 73 <41.2 <43.78
1177 0.0316 32 <40.6 <42.96
1185 0.0304 52 40.5 <42.99 43.20
1213 070469 51 42.1 <43.42 42.85
1216 0.0524 51 <41.2 <42.25
1228 0.0344 50 39.8-40.4 <43.06
1238 0.0716 63 41.7 <43.89
1257 0.0399 42 <40.9 <43.11
1267 0.0321 37 <40.9 <43.05
1270 0.0689 40 <41.2 <43.79

1275 0.0603 45 <41.4 <43.83
1291 0.0586 61 <41.6 <43.67 43.47
1308 0.0481 37 41.8 <43.47
1314 0.0341 44 41.7 <43.80 43.20
1318 0.0566 56 40.4—41.1 <43.83 .
1334 0.0555 39 <41.3 <43.60
1367 0.0213 117 42.0 43.81 43.65
1371 0.0690 55 41.7 <43.82
1377 0.0514 59 <41.0 <44.40 43.30
1383 0.0597 54 <41.2 <43.63
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Таблица 1 (продолжение)

1 з 3 1 4 1 5 1 6

1436 0.0644 69 <41.2 <44.69
1452 0.0630 46 41.8 <43.78
1461 0.0538 40 <41.1 <43.74
1507 0.0592 39 <41.2 <43.69
1589 0.0718 38 <41.5 <43.77
1630 0.0649 54 <41.4 <41.24
1656 0.0232 106 41.7 44.58 44.71
1691 0.0722 64 <41.3 <43.73
1749 0.0622 55 <41.3 <43.60
1767 0.0712 65 <41.6 44.55 44.49
1775 0.0709 92 42.0 44.43 44.03
1781 0.0610 41 40.9-41.2 44.22
1783 0.0688 47 <41.3 <43.75
1795 0.0621 115 42.1 44.80 44.71
1800 0.0745 40 41.6 <44.09

1825 0.0632 49 <41.4 <43.90
1827 0.0668 68 <42.1 <44.49
1831 0.0733 67 4О.§-41.5 • 44.37
1890 0.0570 37 41.6 44.36 43.48
1899 0.0536 33 41.7 <43.55
1904 0.0708 83 <41.3 <43.93 44.02
1913 0.0530 53 40.9-41.4 <43.52 43.24
1927 0.0740 50 41.8 <43.87
1982 0.0540 49 <41.1 <43.87
1983 0.0441 51 42.0 <43.15 43.33

1991 0.0586 60 <41.3 <43.50 . 43.93
2020՜ 0.0578 47 <41.3 <43.70
2022 0.0565 50 41.9 <43.49
2040 0.0450 52. <41.1 <43.76 43.28
2052 0.0344 41 42.4 44.21 44.21
2063 0.0340 63 <40.7 44.11 43.98
2065 0.0721 10? 40.8-41.3 44.66 44.75
2067 0.0726 58 <41.5 <44.11
2079 0.0667 57 41.4 <43.95 44.01
2089 0.0743 70 41.8 <43.72 <43.20
2092 0.0669 55 41.5 <43.84
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Таблица 1 (окончание)

1 2 3 . 4 5 1 6

2107 0.0421 51 40.2-41.1 <43.54 43.85
2124 0.0671 50 <41.3 44.35 43.75
2147 0.0356 52 41.6 44.40
2148 0.0442 41 <41.1 <43.75
2149 0.0690 42 <41.8 <43.97 •

2151 0.0371 87 41.9 43.90 43.45
2152 0.0374 60 41.1 <43.25 43.40
2162 0.0313 37 40.6 <43.21 42.95
2169 0.0610 45 <41.7 <43.88

2184 0.0546 31 41.1 <43.79
2197 0.0300 73 41.1 <43.41 43.08
2199 0.0303 88 42.3 44.36 44.32
2248 0.0663 34 <41.4 <43.84
2250 0.0654 52 42.1 <43.97
2256 0.0600 88 . 42.2 44.69 44.44
2271 0.0568 35 <41.1 <43.68 43.43
2296 0.0604 30 <41.2 <43.62
2366 0.0543 47 41.6 <43.43
'2399 0.0587 52 41.9 <43.57

2415 0.0615 40 41.7 44.30 43.97
2457 0.0597 53 <41.2 <43.74
2469 0.0655 61 41.6 <43.85
2572 0.0395 32 41.3 44.05
2589 0.0421 40 <41.1 43.99
2593 0.0440 42 41.6 43.83 43.64
2618 0.0705 35 <41.5 <43 80
2625 0.0609 45 41.1 . <43.75
2626 0.0573 41 42.0 <43.54 43.93
2630 0.0675 31 <41.3 <44.93

2637 0.0707 60 <41.8 <43.73
2644 0.0703 59 42.2 <45.14
2657 0.0408 51 <40.8 44.12 43.86
2665 0.0547 34 <41.3 <43.58
2675 0.0726 60 41.3 <43.77
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(согласно работе [6]) и радиодиапазоне (по [7]), а для минимальных зна
чений (согласно этим же работам) примем 1042 эрг с՜1 для Ьх и 10*г' эрг с՜1 
для (используется значение постоянной Хаббла //=50 км с_|1 Мпк՜1).

Коэффициенты корреляции (по Кэнделлу или Спирмену [9]) и уро
вень значимости для нулевой гипотезы (Ьг и Ьх независимы) против поло
жительной корреляции были рассчитаны затем для нескольких сотен ва
риантов случайных распределений неопределенных значений Ьг и Ьх. Ока
залось, что распределение полученных коэффициентов корреляции доволь
но симметрично с медианным значением для кэнделловского коэффициента 
х = 0.115±0.035 (здесь указан интервал х, в пределы которого попадают 
— 70% вычисленных значений коэффициента корреляции). Соответствую
щий уровень значимости «, при котором гипотеза о независимости £г и 
Ьх может быть отвергнута, составляет не менее 0.021. Однако необходимо 
иметь в виду, что случайные значения Ьг к Ьх при моделировании выбира
лись независимо друг от друга, т. е. сознательно вводилась декорреляция 
в допустимых пределах изменений неопределенных величин. Несмотря на 
это, гипотеза о независимости должна быть отвергнута при сравнительно 
низких значениях а для большой доли рассчитанных вариантов (для 
<։ = 0.05 в 70% и для «= 0.01 в 35% случаев). Таким образом, числен
ное моделирование свидетельствует в пользу существования корреляции 
между Ьг и для полной выборки .близких эйбеловских скоплений.

Естественно, для имеющихся данных невозможно точно рассчитать 
само значение коэффициента корреляции, т. е. определить, насколько тес
но связаны между собой Ьг и Ьх. Можно указать, однако, что величина 
х заключена в пределах от 0.1 до 0.7. Нижнее значение т определяется вы
полненным численным моделированием, а грубая верхняя оценка получает
ся, если неопределенные значения Ьг и Ьх связать пропорциональной за
висимостью в допустимых для них пределах. Однако корреляция должна 
быть скорее слабой, т. к. можно отметить, что разброс уже измеренных зна
чений как Лх, так и Ьг довольно велик (т. е. сравним по величине со всем 
допустимым диапазоном значений как рентгеновской, так и радиосветимо
сти). Скопления же с оцененными сверху параметрами едва ли смогут 
улучшить корреляцию после того, как будут измерены, т. к. верхние преде
лы для подавляющего большинства из них достаточно низки и допусти
мый диапазон Ьх и Ьг для них сравнительно мал.

Существование слабой корреляции между и более уверенно и 
наглядно определяется, если привлекать измерения в более мягком рентге
новском диапазоне, полученные на спутнике «Эйнштейн». Это видно из 
рис. 2 и подтверждается аналогичным моделированием для 47 скоплении 
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выборки, имеющих такие измерения. Здесь неопределенности, связанные с 
моделированием, существенно меньше, т. к. меньше неопределенности в 
данных. Для 27 скоплений определены Ьх и , 19 имеют измеренные Ьх и

45

д 44 
_о»

43

40 41 42 43

1д1,
Рис. 2. Диаграмма 1? — 1й Ьх для подвыборки 47 скоплений.

верхние пределы на и 1 скопление с измеренным £7] имеет верхнюю՛ 
оценку Ьх. Медианное значение коэффициента корреляции т для этой под
выборки оказывается равным 0.235 и соответствующий уровень значимо
сти составляет 0.007. Распределение рассчитанных т показано на рис. 3..

Рис. 3. Гистограмма распределения ", рассчитанных для подвыборки 47 скоплений.

Здесь гипотеза о независимости Ьх и Ьг может быть принята при « = 0.01,. 
например, только в ~ 20% случаев, а при а = 0.05 она должна быть от
вергнута практически всегда, и это несмотря на вводимую моделированием 
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декорреляцию. Таким образом, существование корреляции между и £г 
в данном случае не вызывает сомнений. Однако данная подвыборка не яв
ляется полной, и для нее могут быть существенными эффекты селекции.

Наличие связи между £х и Ьг и ее характер можно проиллюстрировать 
и при рассмотрении других статистических характеристик. Рассмотрим та
кие величины, как вероятность встретить скопления с заданными £х (или 
Ьг) и характерные (медианные) светимости скоплений. Оценкой соответ
ствующей вероятности является вычисление доли скоплений с заданными 
свойствами для полной выборки объектов. Ее расчет при наличии верхних 
пределов можно выполнить, следуя, например, работе [10].

Рассмотрим скопления выборки с мощным, 1д £х^>44, рентгеновским 
.излучением и скопления с \%кх<^44. Для первых доля скоплений с отно
сительно мощным радиоизлучением с 1^£г^-41.5 составляет 57±11%, а 
для вторых — только 32±4%. Медианное значение 1?Ьг «рентгеновских» 
скоплений равно 41.6, «нерентгеновских» —<41.3, т. е. не менее, чем вдвое 
выше. (Если рассматривать только мощные в радиодиапазоне скопления с 
1$г £г > 41.5, где нет трудностей с учетом верхних оценок, то медиана 
«рентгеновских» скоплений составит 42.1, а остальных — 41.8).

Аналогично, мощное рентгеновское излучение с 1?£х 44 встречает
ся в скоплениях с высокой радибсветимостью (1? £г 41.5) с вероятно
стью 30±7%, а среди скоплений с 1й£г < 41.5 — с'вероятностью 12±4%, 
т. е. в 2.5 раза реже.

Как видно, существуют значимые различия в характеристиках рентге
новского излучения для мощных и слабых в радиодиапазоне скоплений, и 
наоборот.

3. Установленная связь между £г и £х может быть как прямой, т. е. 
обусловленной непосредственным взаимодействием среды скоплений с ра
диогалактиками в них, так и косвенной, обусловленной вторичными при
чинами. В первом случае мы вправе ожидать более тесной корреляций ве- 
\ичин, если они выбраны удачно и нет каких-либо искажающих обсуждае
мую зависимость факторов.

Хорошо известно, однако, что мощность рентгеновского излучения 
коррелирует с богатством, структурой и составом скоплений [5, 6]. То же 
касается и мощности радиоизлучения [11]. Как £х, так и £г, в среднем 
растут с увеличением богатства, относительного содержания эллиптиче
ских галактик в скоплении, при наличии выделенных сО-галактик в них и 
более регулярной структуры. Богатому регулярному скоплению с массив
ной сВ-галактикой в центре легче удержать большое количество горячего
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газа, чем бедному иррегулярному, а предполагаемые механизмы его нагре
ва также эффективнее для такого скопления. С другой стороны, вероят
ность появления мощного радиоисточника в богатых регулярных скопле
ниях должна быть выше просто потому, что там больше эллиптических и 
сВ-галактик (потенциальных радиогалактик). Поэтому найденная связь 
между Ьг и Ьх может быть во многом обязана этим и подобным вторичным 
причинам.

Чтобы проверить такую возможность, определим коэффициенты кор
реляции между рентгеновской светимостью Ьх и эйбеловскими подсчетами 
галактик в скоплениях ^A и между Ьг и Л^д. Сделаем это для под
выборки 47 скоплений так же, как при установлении корреляции 
ьг—ьх.

Оказывается, что корреляция между Ьх и и между £г и Ад 
не только существует, но и значительно сильнее, чем между £, и Ьх. 
Соответствующие коэффициенты ранговой корреляции Спирмена, на
пример, равны 0.46 для связи Ьх — Аа, 0.41 для £г — Ад и только 
0.36 для Ьг — Ьх (как известно [12], коэффициент ранговой корреля
ции Спирмена и коэффициент корреляции Кэнделла относятся, при
мерно, как 3:2). Последние два значения представляют собой ме
дианы, полученные при упомянутом выше численном моделировании. 
(Хотя в действительности эти коэффициенты могут несколько отли
чаться от приведенных здесь, но для сравнения можно взять эти ха
рактерные значения). Таким образом, соответствующий частный коэф
фициент корреляции между Ьг и Ьх, определенный с учетом того, что 
параметры Ьг и Ьх оба зависят от Ад, составит только 0.22. Заме
тим, что ряды Ьг и Ьх с таким коэффициентом корреляции можно 
считать независимыми уже при уровне значимости а 0.08. Досто
верность существования корреляции между Ьг и Ьх может стать еще 
меньше, если учесть связь этих параметров со структурой и составом 
скоплений.

Аналогичные рассуждения можно выполнить и для всей выборки. 
Действительно, например, среднее богатство выборки составляет 0.58. Для 
мощных в радиодиапазоне скоплений с \%ЬГ 41.5 оно, однако, равно 
0.80 при среднем богатстве 0.49 для скоплений с <'41.5. «Рентгенов
ские» скопления с 1й^х^44 имеют среднее богатство 1.05, что почти 
вдвое выше, чем для «нерентгеновских» скоплений, где оно равно 0.54.

Поэтому прямая связь между Ьг и Ьх, скорее всего, еще более слабая, 
или вовсе не существует. Это позволяет сделать следующий основной вы
вод: исследование характера корреляции между мощностью рентгеновско
го и радиоизлучения для богатых скоплений галактик не указывает на су-
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щественное изменение влияния межгалактического газа на эволюцию ра
диоисточников при изменении параметров этого газа, либо величины Ьг 
и являются неадекватными для установления таких изменений.

Что это может означать для предложенных гипотез о взаимодействии, 
газа и радиоисточников в скоплениях?

1) Нагрев газа в скоплениях радиоисточниками до высоких (> 107 К) 
температур в настоящую эпоху в целом несущественен для скоплений по 
сравнению с другими механизмами его нагрева.

2) Не должно быть непосредственной связи между мощностью рент
геновского излучения от скопления и темпом аккреции газа на ядра радио
галактик в моделях, где такая аккреция управляет эволюцией радиоисточ
ников, либо эти модели неадекватно описывают явление радиоисточника. 
Действительно, аккрецировать должен сравнительно холодный газ внутри 
самих галактик, и его параметры могут быть слабо связаны с характеристи
ками внешнего окружения.

3) Времена жизни мощных радиоисточников в скоплениях, содержа
щих горячий газ с различной светимостью в рентгене, не различаются су
щественно (т. е. в несколько раз) между собой. Поэтому можно предполо
жить, что эти времена определяются, в основном, длительностью активно
сти ядра радиогалактики, а не условиями стабилизации ее протяженных 
компонентов, либо параметры окружающего радиогалактики газа (в частно
сти, температура и плотность.) слабо связаны с рентгеновским излучением 
от всего скопления в целом.

Конечно, весьма частный вопрос о корреляции рентгеновской и радио
светимости скоплений, рассмотренный в данной работе, не позволяет одно
значно судить о, возможно сложном, характере влияния среды скоплений 
на эволюцию радиоисточников в них. Необходимо установить связи между 
другими параметрами радиоисточников и скоплений. В дальнейшем также 
нужен более детальный подход при изучении соответствующих корреля
ций, например, как в работе [8] при установлении связи между рентгенов
ским излучением центральных галактик скоплений и мощностью радио
излучения их ядер.

Ленинградский государственный 
университет
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THE CORRELATION BETWEEN RADIO POWER AND ЛГ-RAY 
LUMINOSITY FOR RICH CLUSTERS OF GALAXIES 

■ J * •

• A. G. GUBANOV

A study of a correlation between radio power and ЛГ-гау lumino
sities for practically complete sample of 140 Abell clusters of galaxies 
with redshifts from 0.02 to 0.075 have been carried out. It has been 
shown that a weak correlation exists between these parameters. Ho
wever this correlation is indirect because both radio and A՜-ray lumi
nosities of clusters correlate with their richness, structure and popu
lation more tightly. A significance of this fact for hypotheses on inte
raction between radio galaxies and intracluster medium are briefly dis
cussed.
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В звеэдно-дяиаыическом аспекте поставлена и решена задача о наиболее общем ■ 
движении эллипсоидальных систем с квадратичным потенциалом (эллипсоиды, эллипти
ческие цилиндры и плоские диски). Установлено, что в общем случае эллипсоид (ци
линдр и диск—предельные конфигурации) допускает следующее динамическое описание:

а) Грави тирующее однородное скопление частиц вращается с угловой скоростью

2 (О относительно центра инерции, б) В собственной системе отсчета происходит дви

жение центроидов с линейным полем скоростей. Каж следствие, завихренность С (/) 
этого поля скоростей нс зависит от координат, в) Главные полуоси и объем эллипсоида 
зависят от времени, и конфигурация испытывает пульсации с конечной амплитудой., 
г) Внутренние напряжения в бесстолкновительном эллипсоиде зависят от его динами
ческого состояния. Тензор дисперсии скоростей имеет шесть независимых компонентов, 
включая и косые напряжения. На поверхности напряжений нет. д) Движение эллип
соида описывается замкнутой системой из пятнадцати дифференциальных уравнений. 
Система этих уравнений получена на базе кинетического уравнения Больцмана, для чего 
понадобились его моменты первого, второго и третьего порядков. Рассмотрены специ
альные случаи колебаний эллипсоида, цилиндра и диска.

1. Введение. В последние годы возросло внимание специалистов к мо
делям бесстолкновительных гравитирующих систем. Причин несколько. 
Специалисту по звездной динамике эти модели позволяют лучше понять 
некоторые характерные свойства галактик. Вспомним, как еще десять лет 
назад Е-галактикам пытались «из общих соображений» навязывать такое 
соотношение между сжатием (по максимально сплюснутой изофоте) и ве
личиной вращения, от которого пришлось отказаться после первой же наблю
дательной проверки [1]. Вместе с тем, любая оригинальная модель интерес
на-и как объект исследования для математика или специалиста по механике.

В теоретическом плане важно сопоставить некоторые характерные • 
свойства жидких и бесстолкновительных фигур равновесия. Принципиаль
ное отличие между ними проявляется прежде всего в действии внутренних.
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напряжений. У жидких фигур даже в присутствии сдвиговых течений тензор 
давления априори берется изотропным и не имеющим косых напряжений. 

.У бесстолкновительных же фигур тензор дисперсии скоростей

= —Ц/)(ху—иу)^3х (1)

.гидростатического давления, вообще говоря, не описывает. Но отсюда еще 
не следует, что надо отказаться от сопоставления под определенным углом 
жидких и бесстолкновительных фигур. Уже для однородных моделей такое 
сопоставление дает немало. Из анализа первых полноценных моделей — 
моделей Фримана [2—4] — характерными родственными чертами можно 
считать: геометрическое сходство (границы-поверхности второго порядка); 
свойство линейности у полей скоростей жидкости и центроидов. При вни
мательном анализе оказывается нетривиальным и сходство в распределении 
внутренних напряжений по объему эллипсоида—давление, а у бесстолкно
вительных—все компоненты тензора [1] обязаны обращаться в нуль на 

.поверхности. Плодотворность гидродинамической аналогии проявилась, в 
частности, в том, что именно она навела на мысль о возможном существо
вании бесстолкновительных аналогов жидких эллипсоидов с наклонным 
вращением [5].

Модель бесстолкновительного эллипсоида с наклонным вращением бы
ла построена в статье [6]. По динамической структуре эта модель оказа
лась значительно глубже и сложнее эллипсоида Фримана: как частный 
случай из нее получается один из эллипсоидов Фримана, две последова
тельности эллипсоидов без дисперсии скоростей (о последних см. также 
[7]), а также еще одно семейство особых .бесстолкновительных эллипсои
дов*.  Нетривиален и вопрос о полноте известного нам класса моделей [8]. 
Вместе с тем подчеркнем, что возможности метода гидродинамической ана
логии учитывались не в полной мере.

* Некоторые авторы (В. А. Антонов) называют построенную в [61 модель «аллип- 
■сондом Кондратьева».

Почти параллельно с построением равновесных решений изучались и 
некоторые сравнительно простые случаи нелинейных колебаний относи
тельно известных равновесных моделей. Пионером в этой области оказался 
В. А. Антонов. Методом лагранжевых координат в фазовом .пространстве 
.исследованы колебания сфероида, «холодного» в экваториальной плоскости 
(9]; в [10] рассмотрены радиальные пульсации шара и кругового диска: 
левращающийся сфероид рассмотрен в [11]; колебания эллиптических 
невращающихся дисков рассмотрены в [12]. Этим дело и ограничилось, и 
не последнюю роль здесь сыграла сложность метода фазовых координат.

Между тем, возможности метода гидродинамической аналогии таковы, 
■что и здесь он может быть весьма полезен. Маяком՛ при разработке такой
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аналогии служит для нас глубоко разработанная Дирихле, Риманом. Чанд
расекаром и Лебовицем теория нелинейных колебаний жидких эллипсои
дов. Эта тео'рия оказалась весьма плодотворной [5]. Существование этой 
динамической схемы для жидкого эллипсоида и подсказало нам направле
ние поисков: попытаться создать подобную же схему нелинейных колеба
ний и для однородного бесстолкновительного гравитирующего эллипсоида. 
Некоторым намеком явилась возможность включения в схему Дирихле не 
только несжимаемых, но и сжимаемых эллипсоидов [13, 14].

В данной статье общая задача нелинейных колебаний бесстолкнови
тельного эллипсоида поставлена и решена. В результате дедуктивным ме
тодом охватываются все специальные случаи колебаний и равновесия эл
липсоидальных систем. Следующий (второй) раздел основной. В нем на 
базе моментных уравнений первых трех порядков от кинетического уравне
ния Больцмана получена замкнутая система из пятнадцати временных 
дифференциальных уравнений, которой и описывается движение бесстолк
новительного эллипсоида. Обращаем внимание: в этом разделе целесооб
разно применять и векторные, и тензорные обозначения. В разделе 3 най
дены пять первых интегралов движения эллипсоида. В разделе 4 рассмот
рены некоторые частные случаи колебаний эллипсоидальных систем. В за
ключении подводятся краткие итоги.

- = 1 (2)

Л

<р = 1 — Агх[ — А2х1 — Л3Хз, (3)

где
ОО ОО

А=2 3 * * * * вм{,. ,-Л-- г;

2. У равнения движения бесстолкновительного эллипсоида. Рассмотрим
изолированное скопление свободных, взаимодействующих по закону Нью
тона частиц. Пусть в целом это скопление представляет собой однородный
трехосный эллипсоид плотности р (О не полуосями В собственной
вращающейся системе отсчета Ох1х։х։, связанной с главными осями эллип
соида, его граничная поверхность и потенциал даются формулами

4 3 д (з)-(а? + 5)

А8 (а) = (а; + в) (а| + я) (а% 4֊ ։) (4)

и М—масса эллипсоида.
11—915
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Пусть эллипсоид вращается вокруг центра инерции с угловой՛ скоро֊ 

стью 2(0- Во вращающейся системе отсчета уравнение движения частицы

(5)

где вектор силы

Ё = £га<1 (ф + ֊2 Р■*] ’) +'[ж2] + 2 [х2].
(6).

Решая систему трех скалярных уравнений (5), можно исследовать движе
ние каждой частицы отдельно и, в принципе, попытаться строить фазовую 
модель кинетическим методом. Однако такой путь сложен и нецелесооб
разен, поэтому обратимся к гидродинамической аналогии.

Запишем уравнение Больцмана

= у/.
<Н д( + 1 дх,

£-0, 
°х,

(7)

где / (6 х, х)—фазовая функция. В дальнейшем точный вид этой функции 
нам и не понадобится, так как нужны только моментные уравнения от (7). 
Процедура получения моментных уравнений от кинетического уравнения 
Больцмана хорошо отработана и выводить их здесь не будем. Моментное 
уравнение первого порядка (уравнение неразрывности) для однородной 
системы суть

> да* л ^г+р^=0- (8).

Вторые моменты от (7) дают три уравнения, описывающие движение 
центроидов. С учетом силы (6) эти три уравнения в векторной форме име
ют вид 

(/и 
сП

= — <1։V -|- £гас! 4-[х2] + 2[и2], (9)('Р+֊[2х]’)

где конвективная производная

'^=4+“*д--  ‘10>-
Уравнения (9) хорошо известны специалистам. Иначе обстоит дело с мо
ментными уравнениями от (7) третьего порядка:
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1 <1 д дик дц ди.
7 7? + (рз*̂)  + 3д+ 3« дГк + дГк

----  (®.кт + 8/*»,  °4») = О*  /л * ։кт к] * у кт к!г (11)

Здесь подразумевается суммирование по повторяющимся индексам, а 
е/*»~  символ Леви-Чивита. Уравнения (11) хотя и известны (см., напри
мер, [15] и [16]), но применяются они в звездной динамике крайне редко.

Требуется теперь доказать, что с помощью уравнений (8), (9) и (11) 
можно создать замкнутую систему уравнений бесстолкновительного эллип
соида. Обратимся к уравнениям звездной гидродинамики (9). Конечно, 
если вместо прослеживания траектории отдельной звезды мы намерены 
изучать движение центроидов, то только на основании одного определения 
усредненного движения

“ = у] А* 8* (12)

мы почти не продвигаемся к цели (все дело в неизвестности самой фазовой 
функции!). Но на помощь приходит гидродинамическая аналогия: так как 
движение центроидов должно сохранять граничную поверхность эллипсои
дальной, то в этом отношении оно полностью аналогично течению жидко
сти внутри эллипсоида Дирихле*.  Искомое поле скоростей в инерциаль
ной системе отсчета, в данный момент совпадакицей с собственной систе
мой координат эллипсоида Охахгха, имеет вид

"‘(О) _ 
и' =

°1

— а/з + Ох2з 

а։/-։

а?֊։ — а223

а2

— аа\ + а։2х

— а^2 4- а։22

а2?1 Сз&1 (13)

Здесь компоненты вектора л(/) связаны с завихренностью поля скоростей 

центроидов во вращающейся системе координат С (0 соотношением

Ъ = ֊(֊ + ֊)?֊ь (* ‘=#/֊А*)-  (14)
\ аА ау /

Само же поле скоростей во вращающейся системе суть

Название «эллипсоид Дирихле» введено в статье [14].

(15)
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Согласно [14], запишем уравнение (9) в виде 

div grad 4֊ ֊ [2х]2^ = В. (16)

Векторная функция в правой части этого уравнения

B(Blt В2, В3) = 2 [Jfi] + [х2] ֊ (17)
dt

с учетом поля скоростей (15) записывается тогда в виде

/Г» »'12 'м\
В — I г21 г*«։ г2з 11 хо/а2 I, (18)

Г31 гк гзз 4 хз1аз 

где

Гц = <h О-։ + '•’) — Я1 — 2а։' з2։ — 2а3\(2։,

г1» = 2֊֊ (a3Q։ — а?а) t а?։ — asQ։ — «ЛЦ + 2а։Ч22» (19)
dt

ги ~ 2 ~~ (аР՝2 аз2г) аР՝։ 4՜ а։2։ 4՜ 2a2'֊i2։.

Остальные члены матрицы |г/А|| получаются из (19) круговой пере
становкой индексов.

Можно показать, что зависимость компонентов тензора <з.у от коор
динат должна иметь вид

°v=0/j(l
.2 .2 _2

'2 л3

aS2 (20)

где —их значения в центре эллипсоида. Таким образом, на поверхно
сти эллипсоида напряжений нет. С учетом формулы (20) левая часть урав
нения (16) записывается в виде

где

(21)
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2з°
1ц =------ -  + 2А1а1 — а2 (й? 4՜ йз),а։

2зп
Л։ ~----~ (22)

а։

2°?з
1 —__ Д_ п о о'։։ — _ Т аз~1-։-

аз

Как и > выше, остальные члены матрицы Ц^А|| получаются из (22) кру
говой перестановкой индексов.

Уравнение (16) с учетом выражений (18) и (21) приводится к виду

(сп с12 сп \/хз1а1\
С21 ^22 с23 II •Г2/о2 I — 0. (23)
С31 С32 с»з ' ՝ хз/аз'

Все члены нулевой матрицы

• (24)

должны быть равны нулю, откуда и получаем первые девять динамических 
уравнений движения бесстолкновительного эллипсоида. Три из них

сп = а3 — ах 0 2 + лз + 2г + 23) + 2 (а3л222 + а^-3^3) 4՜
2о°

+ 2Л1а1----- 51 = 0,
а1

с22 = а3 — а2 ('-з 4 >1 + 2з + 2?) 4՜ 2 (аЛз^з 4՜ о3\^1) 4՜

2з°
+2/4 2а2------ - = 0, (25)

“2
Сзз = «։ — аз ('■! + ^֊2 + + 21) + 2 (а3\2х + а^ гй») +

2а°
+2Л3а։ ֊ = 0.

Шесть остальных уравнений разобьем на две группы по признакам сим
метрии индексов:

С32 ~ 2 (^1^3 ^2^з) ^1^'3 4 ^2^3 4՜ в1\^։8 4՜ О2^1^2
л

2а°
— 2а3ч2а------ -  =0,

а2
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Саз — 2---- (азЧ — аз$։) — °Д1 4՜ аз^1 4՜ аРч*з  4՜ а։2«2з —
Л

2з°
— 2а1).82,------ -- = О, (26)

аз

с։1 = 2 —— (ааЦ аз~2) а։А8 4՜ аг^2 4՜ аз^з^-з 4՜ 03^3—3— 
а/

л 2’?з - 2аЛД------ 1- = о,
ах

и

С13 = 2 ֊4֊ (аз2о — а/։) - а։2։ 4֊ 4֊ 4- с^Йз —
а/

2А
- 2а^------ - = О,

а3

си = 2 (ах2з а2? з) О1—3 4՜ а2)-з 4՜ а2)^)֊з 4՜ азй։2з 
аг

_2аЛ21_123 = 0, (27)
°1

с։а = 2 — а3\) — аг2з 4՜ аа\ 4֊ а։Ц)2 4- а,2з22 —
а/

2з° 
-2а?-з22--^ = 0.

а2

Как вскоре увидим, бесстолкновительная модель эллипсоида описы
вается в общем случае пятнадцатью переменными (время—параметр). 
Уравнений же для этих переменных пока только девять. Для замыкания 
этой системы уравнений надо привлечь еще моменты третьего порядка от 
кинетического уравнения, данные в (11). Первый член в (11), с учетом 
уравнения неразрывности (8), равен

1 </ . з ди.
77Г((”-') = ’"-°"37 <28)

Далее, очень важным является то, что в фазовом пространстве наша модель 
представляет собой эллипсоид (объем которого постоянен). Именно вслед
ствие такой эллипсоидальной формы тензор моментов третьего порядка

Р3<Л = / (*/  “ и) — и^хк ~ (29)
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будет равен нулю. Отсюда сразу следует замкнутость системы моментных 
уравнений первого, второго и третьего порядков, приведенных в (8), (9) и 
(11). А это автоматически означает, что и полная система уравнений, опи
сывающих движение модели, должна быть замкнутой. Действительно, вы
числяя в (11) градиенты от скоростей центроидов с помощью (15) и учи
тывая (28) и (29), находим из (11) шесть динамических уравнений

°(/ 4՜°/*^/* "Ь а}к^‘к 2^" (Е/*ш + 3/*т 5*<) = (30)

где матрица равна

а х/о3 Ох/а?13 X.

_£з.) I, (31) 
ах аз “։ /

Оэ/Ох'з — аг'а.>֊1 а3/а3 '
которыми и замыкается система уравнений для описания движения модели. 

Уравнения (30) выполняются в любой точке внутри модели. В частно
сти, в центре эллипсоида они дают шесть следующих уравнений:

=?1 4՜ 2 [ —Х՜ оп 4՜ (—~ ^з — 2^з) 3°2 4՜ (----—1 <з 4՜ 2-з) 3?з = 0,

□и 4- 2 »22 4- (-—)■» 4֊ 22») з?2 4֊ Г—\ - 221) & I = 0,
I Из х / \ а3 / \

Ззз 4՜ 2 I — Ззз 4՜ (--- 4՜ 221) 32з 4՜ Г—)» — 22։)°?з = 0,
I аз \ а2 / \ а1 /

О । (О, । ^2 । 0 \ ( Оо ՝ । /л гл । 0 • ( От « огл । О
°12 4՜ ( - ■ 4՜ — ) «12 4՜ ( — — >3 4՜ 225 ) Зп + ( —■ /3 — 223 ) зга -+-\О1 а2 / \ ах / \. а2 /

4-Г—*-2 4-22») 32з 4՜ 2)֊1֊ 22х) 3?з = 0, (32)
\ Ох / \ а3 7

«°з 4՜ (— 4—-) °2з 4 (—— ^14՜ 223) 3°2 4՜ (— >1 — 22х) азз 4՜ 
\а։ а3 / \ а2 / \ а3 /

4՜ (—' )֊з — 2йз) °°2 4՜ (----- -)>з 4՜ 223) °?з = 0,
\ Ох / \ Ох /

3?з 4֊ 4՜ -М =13 + Г֊52 Хз - 22з) 3?1 + (- х2 + 22.) а^з +

4- 6^>3 - 223) 023 4- (֊ — >14- 221) з12 =■' о.
\ а2 / \ а2 /
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Подведем итоги. Для пятнадцати переменных

<։,(*);  3,(0; ).,(#); «?7(0, где (/, / = 1, 2, 3), (33}

характеризующих динамическое состояние бесстолкновительного эллипсои
да, получено как раз пятнадцать дифференциальных уравнений (25) — 
(27) и (32). Следовательно, поставленная задача описания движения одно
родного бесстолкновительного эллипсоида разрешима. Уместно напомнить: 
для жидкого эллипсоида Дирихле замкнутую систему уравнений образуют 
уже (25)—(27), где косые напряжения исчезают (о,2 = а°3 = = 0)
и а0 — о° ֊ з° ." и И зз

3. Интегралы движения. Описывающие движение модели уравнения 
являются сложными и нелинейными. Все это отражает сложность тех дви
жений, которые совершает модель. Прежде всего, фигура модели совершает 
нестационарное вращение вокруг центра инерции. С учетом пульсаций, из
менения формы модели и нестационарной внутренней циркуляции с одно
родной завихренностью, исследуемый случай оказывается намного слож
нее всех известных случаев движений деформируемых гироскопов с жид
ким наполнением!

Зная первые интегралы движения полученной выше- системы уравне
ний, можно лучше представить динамику модели. Прежде всего, изолиро
ванность модели предполагает сохранение полной энергии и момента вра
щения. Для нахождения интеграла энергии составим из уравнений (25)— 
(27) следующую комбинацию:

3 [спа1 + с12 — а։'֊з) + с13 (а։йа — ахм] =0. (34)
1.2,3

Здесь два других члена получаются из данного круговой перестановкой 
индексов. Преобразуя записанное выражение, получим

1 а ( „ г 1 -2ц_
2 л 11Л? 3 2

“к՜ (а* 4֊ а2)(Хз.+ «з) — 2а։а։)։й։

Последний член в правой части (35) с учетом (4) равен

(35)

(36)

(37)

1 3 <1а2. 2-^. 
л

Складывая первые три уравнения из (32), находим
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В итоге, с учетом выражений (36) и (37), из (35) получим интеграл энер
гии
Е = У '[ — щ + 4՜ (а։ + О-з + 2з)֊2а1а։>ч23 I + У □?, - 2/ =сопн1.

1, 1, з I 2 2 1 <—1
■ (38)

В полную энергию входит сумма членов

(Зн + ’и + °зз)« (39)

которой пропорциональна энергия хаотического движения всех частиц мо- 
дели (тепловая энергия). При колебаниях эта тепловая энергия не остает
ся постоянной.

Нетрудно доказать, что сохраняется и полный момент вращения мо
дели

Компоненты вектора £ вычисляются с учетом поля скоростей (13)

£■ = ֊|т £. = (а2 + а2*)  2/ ֊ 2а ,а?-1 . (41)
Л/ 7 7

Составляя теперь из недиагональных уравнений (26), (27) комбинации

(с32а2 с2зоз)» (с13а3 с31а։), (с21ах с12а։),
и преобразуя их с помощью (41), легко находим три соотношения, объеди
няющиеся в одну векторную формулу

— + [6Г] = 0. (42)
Л

Отсюда немедленно следует сохранение в подвижной инерциальной системе 
отсчета величины

/?+/’+/з = 2’= сопзЬ (43)

Важным свойством модели является несохранение (в отли«ие от аи։д- 
кого эллипсоида Дирихле!) полной циркуляции. Компоненты полной цир
куляции, как легко показать, равны

с. = 2а.ад2,- - (а2 + а2). (44)

Доказательство проводится так: из комбинаций уравнений

(с33а3 с ^О։), (с։1а2 а^ах), (с13ах с31а3)
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следует векторная формула

. гл*՜!  । <! О ( ^3 \ ■ । 0 / G3 • ։ Q 0 / Gi OgX • л
— + рс] + 2^23 ( —-----2 Hi + 2°։з ( —------* ) h т 2<=12 ( —-------= Нз =0.
dt \ ^3 Оо/ \ Oi % CLZ/ \ dn 0,^7

(45) 
—►

Умножив эту формулу на вектор с, получим соотношение

— — с*  + 2о§зсх (-^ - -21) + 2»?зс2 (-3 - -21) 4- 2а?2 f -21 - -21) Сз = 0, 
2 dt \ а։ а2/ \ ах а։/ \ а։ ах/

(46)

из которого и следует несохранение величины квадрата циркуляции с2. 
Заметим, в частном случае, когда дисперсия скоростей равна нулю, цирку
ляция будет интегралом движения.

Сохранение энергии и момента вращения подсказывается общими тео
ремами динамики. В этом отношении жидкие эллипсоиды Дирихле гораздо 
проще, чем изучаемые в данной статье бесстолкновительные эллипсоиды. 
В самом деле, все три интеграла движения жидкого эллипсоида следуют 
уже из общих теорем. Но для бесстолкновительного эллипсоида эти общие 
теоремы динамики представляют далеко не все интегральные формы урав
нений движения (25)—(27) и (32). Некоторым сигналом о недостаточно
сти общих теорем в нашем случае является уже несохранение циркуляции. 
Для более полного рассмотрения*  вопроса о сохраняющихся величинах не
обходимо обратиться к представлению динамики бесстолкновительной си
стемы в фазовом пространстве шести измерений. Мы не имеем здесь воз
можности подробно обсуждать закономерности фазовой динамики эллип
соида, но уже из теоремы Лиувилля следует сохранение объема, занимае
мого нашей системой в фазовом пространстве. Нетрудно доказать, что фор
ма этого объема, заполненного фазовой жидкостью, является эллипсои
дальной. Весьма заманчиво представить сложное движение нашей модели 
как динамику такого фазового эллипсоида.

Впрочем, один из трех дополнительных инвариантов легко усматри
вается из самих уравнений движения. Действительно, умножим первое в 
(32) уравнение на а2, второе на а|, третье на а2 и сложим их. После это
го, с учетом соотношения (46), получим искомый инвариант

т   20 ■ 20 > 20 . 1/2. 2 , 2. , / л-1\
A —ai ап 4՜ аг аи 4֊ аз 033 4՜ — (ci 4՜ С2 4՜ сз) — const. (47) 

.Из него, в согласии с вышесказанным, видим,՛ что в отсутствие дисперсии 
скоростей циркуляция сохраняется.

Нахождение двух других инвариантов из уравнений движения затруд
нительно, но можно воспользоваться для этой цели характеристическим 
уравнением (см. [17])
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Черта сверху означает усреднение по всему фазовому пространству; ско
рости центроидов в инерциальной системе отсчета в нашем случае равны

2 х։ 0 0 Х1*1  — ? ХгХх х3хх

• 0 х» 0 ххх2 х2х2 — / х։х2

0 0 хз х։х3 х2х3 х։х3 — з
= 0. (48)

Хгхг + ,9 ххх2 XiX3 •2 XI х3х2 Х1Х3

. х2хх Х2Х. + Р х2х3 Х2ХХ •2Х2 х2х3

XjXj х3х2 Х3Х3 + ₽ X3Xi х3х2 •2 хз

х2 = Х2 + %- х2 + (s3 ֊ %- Х1 + (%- \ х„ (49)
а» \ / \а3 /

■где х։ — компоненты остаточной скорости. Опуская громоздкие вы
числения, приводим (48) к виду

; ?в + 4?‘ + /։Р։ + /3 = 0. (50)

Коэффициенты этого уравнения и представляют три фазовых инварианта. 
Инвариант дан в (47), а инварианты 1г и Л соответственно равны

= а?а2
а0 з°Э12

□° а0 312°22 °13о33
+ а2аз

cP
22 23

а0 о0
23 33

1 3+ V S (а°а/сР ~const; 

Z 1 = 1

(51)

+

°11 °12 °13

/։ = а3а|а| О?2°22а23 = const. (52)
а° а° о013 а23 33

Инварианту 72 трудно придать определенный физический смысл, инва
риант же /։ означает сохранение (квадрата) фазового объема системы. Воз
можна и такая трактовка инварианта (52). Рассмотрим в пространстве слу
чайных скоростей эллипсоид дисперсии скоростей модели

.°?1 (*1) 2 + °22 (хг)3 + азз (хз)3 + 2a?2Xix2 4՜ 23?зХ1Хз + 2 =/23X2x3 = 1. (53) 
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Переходя теперь к эллипсоиду, взаимному к (53), запишем его уравнение
ООО” 

°11 012 °13 XI 
о о о ” 

=12=22=23x2 =0
ООО”' К

313 =23 °33 Хз

XI Х2 хз 1 л

Существенно, что объем эллипсоида (54) V*  

ооо 
=11 =12 013

2 —— (ахй — а2А) —ахй 4՜ ар՝ = 2°?2/ву 
df

ООО 
012 °22 =23

ООО 
=13 =23 Ззз

Таким образом, произведение геометрического объема модели на объем 
эллипсоида, взаимного эллипсоиду дисперсии скоростей, от времени не за
висит.

Инвариант I, можно трактовать как уравнение состояния модели, по
скольку его, с учетом уравнения неразрывности (8), можно записать так:

0 Г ОБЪЕМУ ЭЛЛИПСОИДА, ВЗАИМНОГО 1
р | ЭЛЛИПСОИДУ ДИСПЕРСИИ СКОРОСТЕЙ ] ՝■ 7

Это, в сущности, уравнение состояния адиабаты. Для иллюстрации 
предположим, что эллипсоид случайных скоростей принял сфериче
скую форму радиуса У з° . Тогда из ($б) р2~(=°)*;  а так как давле
ние в центре р° — рз°, то р°~р5/3. Это и есть уравнение адиабаты.

4. Переход к частным случаям. Из общей теоретической схемы легко 
получить уравнения для различных конфигураций. Нужно только знать 
переменные, которыми описывается движение определенной фигуры, и по
заботиться о замкнутости соответствующей системы уравнений, для них.

1) Колебания цилиндра и диска. Для описания двухмерного движения 
имеется замкнутая система из семи уравнений

ах — а։ (а* 4՜ 2։) 4՜ 2о2а2 4- 2>41а1 — 2sii/a1։ 

а2 — а2 (а2 4֊ 22) 4՜ 2ojA2 -J- 2А2аг = 2=22/00,

2 (ах>. — а22) — OjK 4֊ а2й = 2^12/02,.
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=11-1-2 [^3?։ +(^-22)4] = 0,

=21 + 2 ——=22 + ^—X 4֊ 22^) ап j = 0, (57)

При уточнении вида коэффициентов потенциала (см. цитируемую литера
туру) имеем или эллиптический цилиндр, или эллиптический диск, кото
рые вращаются вокруг оси Ох,. Возможны следующие специальные слу
чаи: а) вращающиеся эллиптические цилиндры и диски без дисперсии ско
ростей (c°j = = я®2= 0); б) колебания эллиптических цилиндров и
дисков без вращения и внутренней циркуляции (здесь 2 = À — = 0).
О дисках см. [12]; в) пульсации вращающихся круговых цилиндров и 
дисков, которые описываются всего тремя переменными.

2) Эллипсоид без дисперсии скоростей. Самый простой случай неста
ционарного эллипсоида. Для него все шесть компонентов ojy = 0. При 
этом условии уравнения (32) тождественно удовлетворяются и система из 
девяти уравнений (25)—(27) оказывается замкнутой. Обязательным яв- 

ляется условие отличия от нуля всех трех компонентов векторов 2 (/) и 

î(f).

3) Эллипсоид вращается вокруг оси симметрии Ох3. Эти колебания 
описываются девятью переменными. Уравнения таковы:

ёг ֊ + 2«) 4֊ 2asX2 4֊ 2AlOa = 2&/av

as -r- es (À*  + 22) + 2О//.2 4֊ 2 A2a2 = 2<&/as,

a3 4՜ 2H3«S = 2=зз/а3,

2---- (а2>. — as— ) — a։/֊ “Ь а2— = 23îl/aS»
dt

2 — (a3Q — а3Х) — аг2 4՜ а2>- = 2312/а1։ 
dt

ô°u + 2 I X֊ 22) =12 = о,
I а! XOs / J

=22 + 2 |֊֊=и 4֊ f-^X + 22^=121 = о,
I Go \ Gy / J
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заз + 2 • — эзз = 0 (или аззаз = сопб!), (58>

°?2 4՜ (— 4՜ —а°2 4֊ Г— — к + 22^ а°։ , к — 2£2՝) а$2 — 0.
\^1 а2 ' \ ' 'Од I V /

С их помощью можно изучать колебания относительно равновесного эллип
соида Фримана. Отметим специальные случаи: при = с® = О
описываются колебания вращающегося эллипсоида, „холодного" в 
экваториальной плоскости [8]; при 2 = к = а®2 = 0 описываются 
колебания покоящегося эллипсоида без внутренних течений цен
троидов (см. также [11]).

4) Тривиально получить из (58) замкнутую систему уравнений, опи
сывающую колебания: сфероида без вращения; сфероида с вращением, но 
«холодного՝» в экваториальной плоскости; общие колебания сфероида с вра
щением и дисперсией скоростей. На этом останавливаться не будем.

5. Заключение. Мы рассмотрели сложное движение бесстолкновитель
ного эллипсоида, состоящее из нелинейных пульсаций нестационарной эл
липсоидальной фигуры, вращающейся вокруг центра инерции и имеющей 
внутреннее нестационарное поле скоростей с однородной завихренностью. 
Во многих отношениях эти колебания напоминают движение жидких эллип
соидов Дирихле. Но есть существенные различия. Для жидких эллипсои
дов имеет место важная теорема Дедекинда о существовании сопряженных 
конфигураций [5]. Но анализ уравнений движения бесстолкновительного 
эллипсоида приводит к выводу: теорема Дедекинда для них недействитель
на, и в общем случае сопряженных бесстолкновительных эллипсоидов не 
существует (тривиальное исключение — ничем не отличающиеся от жидких 
фигур без давления бесстолкновительные эллипсоиды без дисперсии скоро
стей). Существенно также и различие в числе уравнений движения — пят
надцать против девяти для жидких эллипсоидов. Принципиально иным в 
нашем случае является и характер внутренних напряжений — анизотроп
ность тензора дисперсии скоростей и наличие в нем косых напряжений.

Вне рамок этой статьи остались два важных вопроса. Прежде всего, 
■разработанная теоретическая схема удобна для систематизации по единой 
схеме всех стационарных бесстолкновительных фигур равновесия (см. Вве
дение). Далее, после линеаризации всех уравнений движения можно полу
чить теоретическую схему для изучения устойчивости этих фигур равнове
сия звездных систем относительно малых колебаний с гармониками второ
го порядка. Эти задачи мы рассмотрим впоследствии.
Педагогический институт, г. Глазов
Астрофизический институт, г. Алма-Ата
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DIRICHLET’S PROBLEM IN STELLAR DYNAMICS.
I. GENERAL CASE OF MOTION OF THE SELF-GRAVITATING 

COLLISIONLESS ELLIPSOID

В. P. KONDRAT’EV, E. A. MALKOV

In this paper the fundamental problem in stellar dynamics: motion 
of՜ self-consistent uncollisional ellipsoidal system with quadratic po
tential {ellipsoid, elliptical cylinder and elliptical disk), has been solved.. 
It has been found that in the general case the uncollisional ellipsoid is 
admitted following dynamical description: a) one rotates with angular 

velocity 2 (/); b) in the ellipsoid hydrodynamical internal motion of 
centroids with linear velocity field exists; c) the ellipsoid has time-de
pendent semiaxes and volume, i. e. one pulsates; d) the local velocity 
dispersion tensor consists of six independent components which are 
time-dependent also; e) the ellipsoid is described by fifteen time-de
pendent equations. Some special cases of nonstationary ellipsoidal system- 
are considered.
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MK-процесс и звездная классификация. Труды Совещания рабочей 
группы, состоявшегося в честь В. В. Моргана и Ф. К. Кинана, в универси
тете Торонто, Канада, июнь 1983.-Ред. Р. Ф. Гаррисон. Обсерватория Дэ
вид Дэнлап, университет Торонто, Канада, 1984, 423 стр.

Рецензируемая книга представляет собой Труды состоявшегося в 
1983 г. в г. Торонто, в обсерватории Дэвид Дэнлап, рабочего совещания 
по проблеме спектральной классификации звезд. Особенность совещания 
заключалась в том, что оно было устроено в честь В. В. Моргана и 
Ф. К. Кинана — признанных основоположников широко применяемой си
стемы звездной спектральной классификации, называемой МК-классифика- 
цией, по заглавным буквам фамилий ее авторов или МК-системой.

Но не только в этом особенность совещания, а следовательно, и издан
ных недавно его Трудов. Существенно то, что, широко отражая вклад МК- 
клаСсификации в развитии современной экспериментальной астрофизики и 
наблюдательной звездной астрономии, а также настоящее ее состояние и 
возможности будущего развития, совещание выдвинуло по инициативе то
го же Моргана и обосновало новую концепцию о «MK-процессе», что осо
бо повышает интерес и значение рецензируемой нами книги.

Примечательно, что совещание в Торонто было созвано под назва
нием «MK-спектральная классификация: критерии и применения», а Тру
ды его вышли при заглавии «MK-процесс и звездная классификация». Как 
справедливо отмечено в предисловии к книге ее редактором Р. Ф. Гаррисо
ном, такое название «лучше отражает наиболее важный результат совеща
ния».

12-915
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Нам хотелось бы воздать должное профессору Р. Ф. Гаррисону за его 
личный вклад в развитие спектральной классификации звезд, его успеш
ные организационные усилия, инициативу и весьма плодотворное проведе
ние совещания.

За прошедшие более 40 лет авторы и их последователи,, расширяя МК-- 
систему в применениях, совершенствовали ее, и можно утверждать, что в 
настоящее время она является системой классификации звезд по их спек
трам, наиболее распространенной, надежной и информативной. Прямо или 
косвенно данные МК-классификации самым широким образом использу
ются во многих областях астрономии. Однако, несмотря на хорошую раз
работанность этой системы и ее способность и впредь эффективно служить 
многим задачам современной науки, она ограничена известными рамками.

МК-система применима в основном к звездам I населения окрестно
стей Солнца, а если иметь в виду все разнообразие звездных спектров, 
встречающихся в Галактике и в других звездных системах, не представ
ляется возможным удовлетворительно классифицировать по этой системе 
многие из них.

Действительно, вспомним о существовании звезд с различными пеку- 
лярностями в спектрах, встречающимися при классификации по МК-систе- 
ме, или же звезды класса светимости VI, то есть, так называемые, субкар
лики. Класс светимости VI введен в рассмотрение относительно недавно и 
чужд для МК-системы. Он объединяет звёзды, требующие отдельного рас
смотрения.

Острая потребность в классификации спектров звезд II населения, э 
также звезд особых, специфических категорий и, наконец, тот факт, что 
за последние десятилетия открылись возм’ожности (и накапливается мас
са данных) регистрировать спектры небесных тел в их ультрафиолетовом, 
рентгеновском и радиоизлучениях, естественно ведут к поискам путей для 
создания более общей, широко охватывающей системы или введения ряда 
дополнительных систем.

Очевидно, настало время подытожить многолетний опыт применения 
МК-классификации и оценить возможности ее дальнейшего развития. Это 
и явилось предметом совещания.

Понятие «МК-процесс» Морган впервые ввел на данном совещании и 
посвятил ему доклад под названием «Система МК и Процесс МК>-. В до
кладе описана методика, позволяющая разработать новые системы спек
тральной классификации, которые дополнят систему МК, сделав возмож
ной точную классификацию звезд II населения и других «эксцентрических» 
категорий.

Обсуждая и анализируя вопросы дальнейшего развития спектральной 
классификации звезд, Морган указал, что основное достоинство МК-с.исте— 
мы состоит в том, что система определяется стандартами, построенными» 
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внутри взятого участка спектра, т. е. она автономна и остается неизмен
ной, когда меняется физическая интерпретация спектральных классов, по 
мере совершенствования звездных моделей. Отсюда исходит идея об МК- 
процессе.

МК-процессом Морган называет специфическую методику, дающую 
возможность строить и пользоваться классификационными системами, 
основанными на отдельных наблюдаемых характеристиках звездных спек
тров. Системы эти должны быть автономными, т. е. их следует определять 
полностью по виду спектральных признаков в последовательностях стан
дартных звездных спектров во взятом интервале длин волн. Примером та
ких систем является сама МК-система.

Для того, чтобы эти системы были совершенно автономными, мы не 
можем требовать, чтобы они были присоединены к системе МК или друг 
к другу. Они дополняют друг друга, но каждая должна существовать от
дельно и независимо.

МК-процесс. представляет собой обобщение идей МК-системы. В отли
чие от МК-системы, МК-процесс приемлем для любого рода объектов, в 
любой спектральной области, с любым разрешением.

Если учесть широкое разнообразие спектральных характеристик, ока
жется очевидной неисчерпаемость МК-процесса и, тем самым, неограни
ченность возможностей исследования звездного мира методом спектраль
ной классификации.

Следует помнить, что МК-система является основной базовой рамкой, 
наподобие которой строятся другие системы, и наметить фрагменты по
следних можно лишь работая в системе МК. Следует подчеркнуть, что в 
этом аспекте богатую информацию может предоставить Мичиганский ката
лог двумерной спектральной МК-классификации НЭ-звезд.

Следовательно, вводом МК-процесса роль МК-системы нисколько не 
уменьшается, наоборот, она приобретает еще большее значение. Выбор 
спектральной области Лл 3800—5000, на которую опирается МК-система, 
сложился исторически, определившись имевшейся в свое время аппарату
рой. Однако, длительная практика показала, что это лучшая область, даю
щая наиболее богатую информацию, не говоря уже о том, что ею опреде
ляются такие фундаментальные физические параметры звезд, как темпера
тура и стветимость.

В настоящее время Морган совместно с X. А. Абтом, следуя принци
пам МК-системы, работает над составлением трех новых систем, фрагмен
ты которых приводятся в докладе. Это касается звезд со слабыми метал
лическими линиями в спектрах. Очевидно, составление каждой новой си
стемы потребует кропотливой и трудоемкой работы, требующей в свою 
очередь определенного времени, поскольку работа эта связана с выявле
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нием и дальнейшим накоплением материала для соответствующих стан
дартных звезд.

По мере углубления наших знаний о звездном мире будут накапли
ваться данные о последующих новых системах. В этом и есть ценность 
идеи процесса МК-метода, дающего возможность строить неограниченное 
число новых систем спектральной классификации.

По словам Моргана, речь идет о незавершаемом процессе; он не мо
жет быть завершен, поскольку сама Вселенная неисчерпаема. Отсюда вы
текает несостоятельность попытки создания одной общей системы. При 
этом следует подчеркнуть фундаментальную роль МК-системы, породив
шей идею об МК-процессе в развитии спектральной классификации звезд.

МК-система опирается на оценку интенсивностей линий поглощения 
в оптическом спектральном интервале. Связанные с ней основные физиче
ские параметры — температура и плотность — характеризуют состояние 
фотосферы звезды. Возможно, что в других участках спектра основными 
окажутся иные физические параметры, характеризующие состояние других 
слоев атмосферы звезды.

Исходя из этих соображений, не надо требовать, чтобы новые систе
мы были подобны МК-системе в смысле определяемых по ним физических 
параметров. При построении каждой отдельной новой системы главное со
стоит в том, чтобы следовать «наиболее естественным группировкам» — 
неважно, какая впоследствии окажется физическая ситуация.

В этой связи интересны замечания В. Моргана и Д. Михаласа к до
кладу Н. Р. Уолборна и Р. Дж. Панека, в котором рассматривается во
прос об ультрафиолетовой (ЛХ 1200—1900) спектральной классификации 
ОВ-звезд на основе данных спутника IUE (International Ultraviolet Ex
plorer).

По Моргану попытки применять ультрафиолетовую область спектра 
для классификации звезд в МК-системе, т. е. искать в этой области крите
рии для определения связанных с МК-системой параметров, ошибочный 
подход к делу. Подобная попытка затормозила бы на несколько лет нашу 
деятельность, а то и прекратила бы ее вовсе. Между тем, дальний ультра
фиолет — самая перспективная в настоящее время область, которая мо
жет дать нам много нового, при правильном подходе.

Суть идеи МК-процесса, дающей доступ к пониманию тонких струк
тур звездного населения и сегрегации звезд, отображена почти во всех 
основных докладах, и ей же посвящена в основном общая дискуссия сове
щания. Она нашла единогласное одобрение среди участников совещания.

Интересно отметить, что в докладе Д. Михаласа, являющимся по оцен
ке Моргана классическим, дано описание состояния теории звездных ат
мосфер, делается своего рода прогноз ее будущего и обсуждается вопрос 
об отношении МК-системы и МК-процесса к развитию теории звездных 
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атмосфер. В этом докладе, который предшествовал докладу Моргана, дано 
глубокое идейное понимание МК-системы и МК-процесса. Он готовит чи
тателя к’проникновению в суть идеи МК-процесса. Доклад Д. Михаласа 
можно признать выраженной ведущим теоретиком данью МК-классифика- 
ции — методу, так много дающему разработке теории звездных атмосфер.

Другой целью совещания было обсуждение некоторых процессов и 
методов, о которых классификаторам практически известно, но в литера
туре они почти не фиксированы.

В. докладе Ф. К. Кинана даны разъяснения некоторых периодических 
изменений в системе МК, вызванных ошибками, неизбежными для первых 
этапов классификации таких сложных объектов, какими являются углерод
ные звезды, долгопериодические переменные, желтые гиганты, сверхгиган
ты и др. При этом намечены пути дальнейшего совершенствования класси
фикации этих звезд. Мастерски изложенный доклад этого признанного 
эксперта по вопросам спектральной классификации звезд впечатляет об
стоятельностью и глубиной. Им будут пользоваться при практической ра
боте не только начинающие, но и опытные классификаторы, которые най
дут в докладе много поучительного.

В содержательном докладе известного фотометриста Д. Л. Кроуфорда 
обсуждены вопросы, связанные с сопоставлением МК-системы с различ
ными фотометрическими классификационными системами.

Свое место занимают в книге вопросы применения к работам по клас
сификации новых электронных детекторов, компьютерной техники и авто
матизации. В отношении последней следует сказать, что автоматизация 
процедуры классификации имеет свою особую сложность. Из нее нельзя 
■исключить активного творческого подхода классификатора, ибо эффекты в 
спектрах, соответствующие различным физическим параметрам звезды, 
взаимосвязаны, что заставляет при классификации прибегать к рекуррент
ному способу оценок и обработки. Кто глубоко прочувствовал процедуру 
метода визуальной классификации звездных спектров, тот хорошо пред
ставляет себе, насколько должна быть трудна ее полная автоматизация. 
Кстати, Кинан в своем докладе подчеркивает ошибочность рассуждения 
некоторых авторов о субъективности визуальной классификации звездных 
спектров. Заслуживает внимания идея Р. Ф. Гаррисона об интеграции ви
зуальной и автоматической процедур классификации.

Книга весьма содержательна и богата по структуре; весь ход совеща
ния списан с магнитной ленты, содержавшей в себе доклады, вопросы, от
веты, реплики и общее обсуждение. Редактор Р. Ф. Гаррисон вложил в ее 
подготовку к изданию большой труд; он и заслуживает поздравления и 
благодарности читателя, который, читая книгу, как бы находится в творче
ской атмосфере совещания.
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Нельзя не отметить с чувством удовлетворения, что совещание, в ра
боте которого участвовали многие из ведущих астрономов мира, было до
стойно выдающегося астронома, внесшего за свою долголетнюю деятель
ность огромный вклад в исследование звезд, звездного населения и Галак
тики в целом — В. В. Моргана, в честь которого, вместе с Ф. К. Кинаном, 
было оно организовано. На открытии совещания состоялось вручение Мор
гану медали Гершеля от Английского Королевского астрономического об
щества.

Рецензируемая книга, в объеме 423 страниц, охватывая весьма широ
кий круг вопросов, является по существу монографией, посвященной на
стоящему и будущему спектральной классификации звезд. Она содержит 
новые, ценные материалы. К ней можно применить оценку, данную самим 
Морганом совещанию: книга отмечает новую веху в спектральной класси
фикации звезд. Она несомненно окажет полезную службу в настоящее вре
мя и в будущем как начинающим, так и опытным астрономам, занимаю
щимся спектральной классификацией звезд—этим важным средством 
исследования звездного мира.

Е. К. -ХАРАДЗЕ, Р. А. БАРТАЯ
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