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UBV-ФОТОМЕТРИЯ СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК. I. 
MCG 8-11-11 И МАРКАРЯН 6

В. Т. ДОРОШЕНКО 
Поступила 24 июня 1987 

Принята к печати 20 октября 1987

На основе многолетних UB V-наблюдений Сейфертовской галактики MCG 8-11-11 
показано, что ядро галактики иногда меняет блеск в течение сутох на величк iy 

Д/—0.2. Помимо кратковременных изменений блеска наблюдается переменность 

с амплитудой — 0.3 на интервалах времени порядка года и более. Полуюдовые 
С/ВИ-наблюдения галактики Маркарян 6 также обнаруживают переменность ядра 

с амплитудой ДИ-0. 2, хотя на суточном интервале времени в первой половине 1986 г. 
переменность не выявлена. Определены цветовые характеристики ядер этих галактик.

1. Введение. Известно, что Сейфертовские галактики проявляют пере
менность на временах от нескольких суток до нескольких лет. Выяснение 
характера переменности этих объектов в различных областях спектра важ
но для понимания механизма переменности их ядер. Для этой цели тре
буются длительные ряды наблюдений галактик в разных спектральных 
диапазонах от радио до рентгена. Однако такие наблюдения имеются у не
значительного количества Сейфертовских галактик. Нашей задачей было 
накопление фотометрических данных по некоторым Сейфертовским галак
тикам для исследования характера оптической переменности и цветовых 
характеристик их ядер.

В работе представлены фотоэлектрические UB У-наблюдения двух Сей
фертовских галактик промежуточного типа: MCG 8-11-11 и Марк 6.

Галактика MCG 8-11-11 является спиральной галактикой с баром. 
Из-за малого галактического склонения, поглощение до нее, определяемое 
стандартным путем (как Ав = 0Т24 cosec 6П), является довольно боль
шим, Ав = 1730. Галактика изучалась в различных областях спектра от 
радио до рентгена. Переменность была отмечена только в опгпческой и 
рентгеновской областях. Так, Миллер [1] наблюдал изменение яркости в 
полосах В и V соответственно на 0709 и 07*19 за 2 дня. В литературе 
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нашлось еще лишь незначительное количество фотографических [2, 3] оце
нок блеска, относящихся к 1952—80 гг., которые показывают переменность 
на интервалах годы и месяцы. В рентгеновской области были найдены из
менения потока в 3 раза на интервале менее 32-х дней [4, 5]. Анализ пя 
тилетиих рентгеновских наблюдений не показал существенных изменений 
потока на интервале 0.d5—5d [5, 6]. Однако Мушотский и Маршал [5] 
обратили внимание на то, что с ноября 1977 г. по март 1978 г. изменения 
рентгеновского и оптического потоков были коррелированными.

Галактика Марк 6 относится к морфологическому типу SABO/a. Га
лактическое поглощение в этом направлении составляет Ад = 0и46. На
блюдения в радио и инфракрасной области столь малочисленны, что су
дить о переменности пока нельзя. В 1969 г. был обнаружен второй компо
нент в линии Нз, смещенный в синюю сторону на 3000 км,-с [7]. Пере
менность в оптической области исследовалась только Неизвестным [8j, ко
торый отмечает наличие изменений яркости как на временном интервале 
сутки, так и на более длительных (месяцы и годы) интервалах. Согласно 
[8], амплитуда переменности сильно возрастает в ультрафиолетовую об
ласть и на коротких временах она -меньше, чем на длинных. О переменно
сти в рентгене ничего не известно.

2. Наблюдения. Наблюдения галактики MCG 8-11-11 проводились 
нами с 1978 г., а галактики Марк 6 — с 1986 г. Фотометрия проводилась ме
тодом счета импульсов при помощи автоматизированных UB И-фото.мегров 
[9, 10], устанавливаемых на 60-см и 125-см рефлекторах Крымской лабо
ратории ГАИШ. При наблюдениях с фотометром на 125-см телескопе бы
ла возможность проводить измерения и в полосе R. Применялся обычный 
дифференциальный метод. Звезды сравнения указаны на картах окрест
ностей исследуемых галактик (рис. 1), а их величины, оцененные путем при
вязки к звездам из каталога [11],приведены в табл. 1. UBV-величины звезд

Таблица 1 
ФОТОМЕТРИЯ ЗВЕЗД СРАВНЕНИЯ

Галактика Звезда V B-V U—B V—R

MCG 8-11-11 1 11.34+0.01 0.90+0.01 0.65+0.02 0.80+0.01
2 10.98+0.01 0.41+0.01 0.35+0.01 0.48+0.01

Марк б 2 11.31 1.53 1.61
3 14.28 0.98 0.58
4 12.90 0.55 0.13
5 13.25 0.66 0.06 •

6 10.66+0.01 0.52+0.01 —0.05+0.01 —
7 10.26+0.01 0.36+0.01 —0.05+0.01 —



Ряс. 1. Карты окрестностей галактик MCG 8-11-11 и Марк 6. Север вверху, 
справа. Масштаб 23.5"/мм для MCG 8-11-11 и 23"/мм для Марк 6,

запад

К ст. В. Т. Дорошенко
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2—5 взяты из работы Неизвестного [12]. Основными звездами сразнения 
для Марк 6 были звезды 6 и 7. Суммарная продолжительность времени 
^наблюдений талактики в фильтрах В и V выбиралась так, чтобы обеспе
чить статистическую ошибку а ~ 0т02—О^ОЗ. Анализ ошибок показал, 
что в среднем ошибки по разбросу отсчетов в серии ар примерно в 1.3 ра 
за больше вычисленных на основе пуассоновской статистики квантов ор 
(рис. 2). Фотометрические ошибки центрировки ядра в диафрагме опреде
лялись в ночи с несколькими последовательными наведениями на объект.

о.
<0

0.05

'ГП

0.10

Л 0.05 0Л0

Бл
'Рис. 2. Сопоставление ошибки, вычисленной по разбросу импульсов (а^) и по на

копленному количеству .импульсов (Зр) для MCG 8-11-11.

Оказалось, что на 60-см телескопе в фильтре V в диафрагме А — 27."5 и 
при плохом качестве изображения 4—6" для MCG 8-11-11 они не превы
шали 0т06, а для Марк 6 были порядка статистических ошибок. Наблю
дения в фильтре U с ошибками =^>0П11 или с ошибками по разбросу в 
серии, вдвое превышающими пуассоновские, если последние были > 0т04, 
рассматривались как неудовлетворительные и исключались из дальнейше
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го рассмотрения. Результаты UB V-наблюдений галактик представлены в 
табл. 2, где последовательно указаны: дата наблюдения, всемирное время 
середины интервала наблюдения галактики, диаметр диафрагмы в секун
дах дуги, величины V, (В—V), ([/—В) и (V—Л) и наибольшая из оши
бок а и а.“ р

В последующих разделах проводится анализ данных отдельно по каж
дой галактике.

3. MCG 8-11-11. а) Переменность на короткой шкале. Наблюдения 
галактики, выполненные в диафрагме 27."5 подряд на протяжении 3—4 но
чей, позволяют провести проверку на переменность блеска галактики в ко
роткой шкале времени. Для MCG 8-11-11 таких интервалов было 3 
(5—8.12.85, 4—6.02.86 и 1—6.04.86). Из табл. 2 видно, что у MCG 
8-1'1-11 за одни сутки (5—6.12.85) яркость галактики уменьшилась на 
△ V = 0?24. Такое изменение блеска позволяло говорить о реальной пе 
ременности яркости объекта. Более обоснованные выводы можно получить, 
используя статистические критерии на переменность (х2 [13], Альтшуле
ра [14] и Велча [15]). Для надежности мы применили все три критерия. 
Указанные критерии показали, что изменения блеска галактики в фильт
ре V в интервале 5—8.12.85 и 1—6.04.86 и изменения цвета (В—И) в ин
тервале 4—6.02.86 являются статистически значимыми.

Таким образом, наблюдения Миллера [1] и проведенный нами анализ 
свидетельствуют о переменности блеска MCG 8-11-11 в короткой шка
ле времени (сутки или несколько суток). Из независимости изменений 
блеска и цвета следует, что амплитуда втих изменений в разных участках 
спектра может быть различной.

б) Переменность на большой шкале. Для анализа долговременных из
менений яркости мы нашли средневзвешенные V, (В—V), (U—В) по ше
сти сезонам наблюдений (табл. 3). Из табл. 3 видно, что между 1980 г. и. 
1983 г. общий уровень яркости ядра галактики в диафрагме 27."5 повы
сился на ДИ=0. 27 и цвет (U—В) стал более голубым. Анализ приве
денных в таблице данных на основе указанных выше критериев показал, 
что на длительных временах яркость в полосе V переменна, а цвет (В—И) 
не изменился. Литературные данные, в основном фотографические (свод
ная кривая блеска на рис. 3), свидетельствуют о существенно большей 
амплитуде переменности: наибольшая яркость была в 1952. г. (mfg= 14.66, 
[12]), а наименьшая—в марте 1978 г. (mpg = 16.38, [3]), т. е. амплитуда 
составила &mpg = 1.7. Однако, сравнивая данные из различных источни
ков, следует помнить о невысокой точности фотографических наблюдений 
и о различии фотометрических систем, которое может приводить к систег 
магическим ошибкам.
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ФОТОМЕТРИЯ ГАЛАКТИК MCG 8-11-11 И МАРК 6
Таблица 2

Дата UT А (сек. 
дуги) V B-V U-B V- R

1 1 2 3 4 5 6 7

MCG 8-11-11

08.11.78 00А52՞1 25" 14.28+0.02 0.90+0.03 -0.22+0.06 1.26+0.08
01 07 25 14.22 0.02 0.92 0.03 -0.16 0.05 1.21 0.03-

25.02.79 19 04 25 13.97 0.02 0.84 0.03 -0.36 0.05 0.99 0.03
19 23 25 13.91 0.03 0.96 0.04 -0.33 0.05 0.92 0.04-

27.02.79 18 54 25 14.05 0.02 0.76 0.02 —0.32 0.03 0.75 0.02
18.12.79 23 32 25 14.42 0.04 0.79 0.06 — 1.19 0.04
21.12.79 00 10 25 14.10 0.01 0.88 0.02 -0.23 0.03 1.12 0.02

00 38 25 14.13 0.02 0.97 0.06 — —
01 20 25 14.17 0.03 0.94 0.06 — 1.03 0.07

15.01.80 23 03 25 14.09 0.05 0.83 0.07 •— 1.04 0,06.
04.12.83 19 20 14.0 14.24 0.03 0.86 0.05 -0.52 0.06 •

19 25 27.5 13.88 0.05 0.95 0.09 — 1
19 49 27.5 14.04 0.06 0.80 0.09 — I

05.12.83 19 40 14.0 14.38 0.05 0.77 0.06 -0.46 0.07
19 56 27.5 13.97 0.05 1.06 0.09 -0.44 0.10

13.12.83 02 10 27.5 14.02 0.05 1.02 0.08 -0.43 ОДО
02.02.84 19 00 . 27.5 13.79 0.03 0.86 0.05 -0.35 0.06 1 .

19 35 14.0 14.44 0.04 0.56 0.05 -0-46 0.04
1

19 46 27.5 13.84 0.05 0.83 0.06 -0.35 0.06 1֊

22 31 27.5 13.85 0.04 0.72 0.05 -0.33 0.06 1

22 45 14.0 14.34 0.05 0.59 0.05’ -0.18 0.07
04.02.84 18 04 27.5 13.76 0.05 0.75 0.06 —0.24 0.07 !

18 26 14.0 14.34 0.04 0.56 0.05 -0.38 0.05 i
26.02.84 19 26 27.5 13.94 0.03 0.88 0.06 -0.49 0.06
27.02.84 17 47 27.5 . 13.80 0.04 0.95 0.05 -0.54 0.06

17 57 14.0 14.29 0.04 0.55 0.04 —0.52 0.04
05.03.84 19 40 14.0 14.16 0.03 0.81 0.03 —0.53 0.04

19 54 27.5 13.86 0.03 0.83 0.04 -0.46 0.06
20.10.84 21 32 27.5 14.12 0.04 0.74 0.06 -0.37 0.07
20.10.84 21 50 14.0 14.32 0.02 0.79 0.04 -0.54 0.05
26.10.84 00 44 27.5 13.95 0.03 0.85 0.04 -0.37 0.09
21.11.84 03 00 23.0 13.96 0.04 0.88 0.07 -0.33 0.09 1.20 0.05.
25.11.84 22 50 27.5 13.86 0.03 0.99 0.05 -0.33 0.08
30.11.84 00 20 23.0 14.16 0.01 0.84 0.02 -0.13 0.03 1.22 0.02;
23.12.84 19 30 27.5 13.89 0.02 1.02 0.03 ֊0.48 0.05
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Таблица 2 (продолжение)
1 2 1 3 4 1 5 6 7

19 38 14.0 14.43+0.04 0.71+0.05 —0.39±0.05
27.12.84 19 53 14.0 14.37 0.03 0.70 0.04 -0.39 0.04

20 05 27.5 13.86 0.03 0.92 0.04 -0.40 0.04
18.01.85 18 26 27.5 14.03 0.04 0.65 0.05 —0.33 0.04

18 38 27.5 14.05 0.04 0.77 0.05 —0.30 0.05
26.01.85 20 42 14.0 14.27 0.02 — —

21 01 27.5 13.82 0.02 0.80 0.03 -0.38 0.05
13.03.85 19 30 27.5 13.99 0.03 0.75 0.05 -0.40 0.06

19 42 14.0 14.29 0.02 0.72 0.03 -0.42 0.04
17.03.85 17 59 27.5 13.87 0.03 0.72 0.06 -0.12 0.07

18 11 27.5 13.80 0.02 0.84 0.05 -0.29 0.06
18 21 14.0 14.34 0.02 0.69 0.04 -0.49 0.05
18 36 14.0 14.25 0.02 0.73 0.04 -0.46 0.05

12.04.85 18 35 27.5 13.87 0.04 0.87 0.06 —0.32 0.09
11.11.85 02 23 27.5 13.78 0.03 0.78 0.04 -0.34 0.05

02 38 14.0 14.23 0.02 0.52 0.03 -0.52 0.03
'05.12.85 20 04 27.5 13.72 0.02 0.83 0.03 -0.65 0.04 •

19 38 14.0 14.30 0.06 0.61 0.07 —
'06.12.85 20 54 27.5 13.93 0.02 0.98 0.05 -0.31 0.07
•07.12.85 19 25 27.5 13.99 0.02 0.89 0.09 —

20 21 27.5 13.85 0.03 0.95 0.04 -0.45 0.06
19 42 14.0 14.47 0.03 0.83 0.04 —

08.12.85 20 55 27.5 13.98 0.03 0-82 0.04 -0.22 0.07
21 55 27.5 13.96 0.02 0.83 0.04 —0.24 0.06
21 14 14.0 14.41 0.02 0.79 0.03 -0.52 0.03

18.01.86 23 45 27.5 14.00 0.02 — —
'04.02.86 19 55 27.5 14.02 0.05 0.86 0.06 -0.26 0.06

21 11 14.0 14.54 0.02 0.89 0.06 -0.75 0.06
05.02.86 20 32 27.5 13.94 0.02 0.82 0.03 -0.33 0.03

20 54 14.0 14.44 0.02 0.69 0.04 -0.52 0.04
•06.02.86 20 39 27.5 13.93 0.03 1.07 0.05 -0.38 0.06
•07.02.86 20 30 27.5 14.02 0.02 0.95 0.05 —

20 44 14.0 14.46 0.02 0.84 0.04 -0.52 0.05
■06.03.86 19 36 27.5 13.89 0.02 0.93 0.04 -0.39 0 06

19 52 14.0 14.42 0.02 0.82 0.04 -0.49 0.07
13.03.86 19 23 27.5 ' 13.87 0.02 0.92 0.03 -0.30 0.05
14.03.86 20 17 27.5 13.87 0.02 0.89 0.04 -0.28 0.05
•01.04.86 18 14 27.5 13.81 0.02 0.93 0.06 —
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Таблица 2 (окончание'

1 2 з 4 5 6

18*32т 14.0 14.33+0.03 0.76+0.05 —

02.04.86 18 30 27.5 13.99 0.04 0.82 0.08 -0.36+0.11
04.04.86 18 32 27.5 13.90 0.02 0.96 0.07 -0.31 0.12
05.04.86 18 22 27.5 13.80 0.02 0.82 0.04 —

18 42 14.0 14.28 0.03 0.76 0.06 —
06.04.86 18 21 27.5 13.87 0.02 0.90 0.04 -0.23 0.08
21.11.86 20 00 27.5 14.08 0.03 0.74 0.06 -0.28 0.08
07.12.86 22 01 27.5 13.95 0.02 0.86 0.04 -0.43 0.05

22 37 27.5 13.84 0.02 0.86 0.04 —0.40 0.06
25.02.87 19 43 27.5 13.97 0.03 0.73 0.04 -0.36 0.05
30.03.87 19 15 27.5 13.77 0.03 0.74 0.04 -0.32 0.05

Марк 6
19.01.86 00 43 27.5 13.88 0.02 1.06 0.03 - 0.12 0.08
04.02.86 22 26 27.5 13.92 0.02 1.07 0.04 —
05.02.86 22 15 27.5 13.94 0.02 0.94 0.04 +0.06 0.09
06.02.86 21 24 27.5 13.95 0.03 0.98 0 06 +0.18 0.11

21 33 14.0 14.24 0.02 0.98 0.04 -0.10 0.08
>07.02.86 21 42 27.5 13.88 0.03 1.03 0.06 +0.06 0.10

21 29 14.0 14.18 0.02 1.00 0.04 -0.04 0.07
'06.03.86 19 55 27.5 13.90 0.02 1.13 0.05 -0.22 0.11

20 07 14.0 14.20 0.02 1.00 0.04 -0.30 0.08
13.03.86 20 18 27.5 13.95 0.02 1.02 0.05 +0.17 0.09
14.03.86 20 56 27.5 13.97 0.02 1.03 0.03 +0.16 0.09

21 25 14.0 14.46 0.02 0.93 0.03 —
>01.04.86 19 23 27.5 13.88 0.02 0.99 0.03 -0.10 0.11

19 38 14.0 14.16 0.02 0.87 0.04 —
<02.04.86 19 13 27.5 13.88 0.02 1.07 0.05 —

19 30 27.5 13.85 0.03 — —
'04.04.86 19 17 27.5 13.85 0.02 1.19 0.06 -0.19 0.16

19 40 27.5 13.80 0.02 1.12 0.06 -0.23 0.14
.05.04.86 19 37 27.5 13.83 0.02 0.93 0.04 -0.09 0.10

19 48 14.0 14.14 0.02 0.97 0.04 —
06.04.86 19 23 27.5 13.79 0.02 0.90 0.06 -0.28 0.11
<09.04.86 19 21 27.5 13.90 0.03 0.94 0.06 -0.25 0.15
01.07.86 20 10 27.5 13.76 0.05 1.20 0.10 -0.39 0.26

20 35 14.0 14.26 0.08 1.08 0.17 —
20 45 27.5 13.81 0.05 1.02 0.10 -0.49 0.32
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в) Сопоставление яркости и цвета. Изменения блеска ядра в фильтре 
V и показателей цвета (В—V) и (У—В) за весь период наблюдений в 
диафрагме 27."5 сопоставлены на рис. 4. Видно, что в изменении V и

Таблица 3
СРЕДНЕВЗВЕШЕННЫЕ ЯРКОСТИ И ЦВЕТО
ВЫЕ ХАРАКТЕРИСТИКИ ЯДРА MCG 8-11-11

Сезон 
(месяц, год) V B-V и-В п

11.78—02.79 14.11 0.85 -0.30 5
10.79-02.80 14.15 0.87 -0.24 5
12.83-03.84 13.88 0.86 -0.41 11
11.84-04.85 13.90 0.85 -0.36 12
10.85-04.86 13.90 0.89 -0.33 20
11.86-12.86 13.95 0.82 -0.38 

«
4

1983-1985
А =27*5 13.91 0.85 -0.38 46
А =14*0 14.36 0.74 -0.51 27

(В—V) нет четкой корреляции, хотя можно усмотреть аналогию с карти
ной, наблюдающейся у некоторых звезд T Таи и неправильных перемен
ных звезд с алголеподобными изменениями блеска [16]. График V — 
(U—В) показывает, что при увеличении яркости V показатель цвета

Рис. 3. Кривая блеска MCG 8-11-11. Треугольниками обозначены фотографические 
данные Н. Е. Курочкина [2], открытыми кружками — данные Ллойда [3j, крестика
ми— фотоэлектрические величины В по Миллеру [1], заполненными кружками — фо
тоэлектрические оценки автора в фильтре В.

(U-B) имеет тенденцию становиться более отрицательным. Однако для 
более определенных выводов требуются более надежные данные в фильт-- 
ре U.
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Согласно нашим наблюдениям, излучение МСО 8-11-11 в диафраг
ме 14" более голубое, чем в А = 27."5. Средневзвешенные значения V, 
(В—V) и (И—В) по данным за 1983—86 гг. в двух диафрагмах представ
лены в табл. 3.

B-V и-в
Рнс. 4. Сопоставление яркости в фильтре V и показателей цвета (В—V) и (€/—В) по 

наблюдениям галактики MCG 8-11-11 в диафрагме А = 27."5.

г) Показатели цвета ядра и галактики. Длительные однородные UBV- 
ряды наблюдений при наличии переменности ядра позволяют определить 
его показатели цвета методом, предложенным Холоневским [17], большим 
достоинством которого является использование сразу всей совокупности 
t/ВИ-данных. Мы применили метод Холоневского для определения цвето
вых характеристик ядер MCG 8-11-11 и Марк 6. На рис. 5 сопоставле
ны потоки Fv, FB и Fu в двух диафрагмах. Коэффициенты корреляции 
потоков для А = 27."5 равны Лви= кцв — 0.78±0.06, а для А = 14" 
kev = 0.75±0.09 и кив = 0.89±0.05. Наблюдаемые и исправленные за 
поглощение в нашей галактике (с верхним индексом «О») средние по двум 
■определениям показатели цвета ядра MCG 8-11-11 приведены в табл. 4.

Таблица 4
ЦВЕТОВЫЕ ХАРАКТЕРИСТИКИ ЯДЕР

Объект (В֊И)и(Ц. (в- vy> (У-В)о

' MCG 8-11-11, ядро 0.47+0.05 —0.24+0.16 0.15 -0.52
» „ г ал акт. 1.16+0.03 0.22+0.05 0.84 -0.06

Марк 6, ядро 0.64±0.17 —0.70+0.21 0.52 -0.79
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Имея достаточно много наблюдений, сделанных в одну ночь в двух, 
разных диафрагмах, можно найти показатели цвета кольцевой зоны галак
тики между А = 14" и 27"5. Средние потоки в кольцевой диафрагме, соот
ветствующие расстояниям от ядра (2.8--5.5) кпк при Н — 75 км/с Мпки

FutmJy) Fy(mJy)
Рис. 5. Сопоставление наблюдаемых потоков для MCG 8-11-11. Вверху—в диаф

рагме А = 14", внизу — для А — 27."5.

вычисленные по двадцати датам, равны в (т/у): (/»д = 4.04 ± 0.16,. 
в)д — 1-62 + 0.09 и (Ги) с = 0.54 ± 0.07. Показатели цвета приведены, 

в табл. 4. Они попадают в область, занимаемую показателями цвета спи
ральных галактик раннего типа.

4. Марк 6. а) Анализ на переменность. За время наших наблюдений 
мы имели два наблюдательных ряда, когда галактика наблюдалась подряд.
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4—5 суток: 4—7.02 и 1—6.04.86 г. Упомянутые выше критерии проверки 
на переменность показали отсутствие переменности яркости галактики в 
оба указанных интервала. Тем не менее, за весь полугодовой период на
блюдений переменность в полосе V проявилась довольно сильно: размах 
изменений яркости превосходит среднюю ошибку наблюдений почти в 
8 раз (табл. 5). Наши наблюдения с А = 27."5 как будто бы подтвержда
ют вывод Неизвестного [8] о том, что амплитуда в V больше, чем в V. 
Однако ошибки в I/ существенно больше, чем в других фильтрах и отно
шение Д((/—составляет 4.8.

Таблица 5
ИЗМЕНЕНИЕ ЯРКОСТИ И ЦВЕТА ЯДРА МАРК 6

>1=14*0 А =273
V В~У V В-У и-в

Размах, Д 0.33 0.22 0.21 0.30 0.67
Сред, ош., а 0.02 0.04 0.03 0.05 0.14

Д/а 16.5 5.5 7 6 4.8

б) Связь изменений яркости и цвета. На рис. 6 сопоставлены яркость, 
в V и показатели цвета (В—V) и ((/—В). Видно, что изменения яркости 
в V и цвета ((7—В) коррелируют (& = 0.82±0.09), т. е. чем ярче ядрог 
тем больше ультрафиолетовых квантов оно излучает. Однако этот вывод, 
следует считать предварительным из-за малости объема анализируемых 
данных и невысокой точности в и.

в-* и-в
Рве. 6. Сопоставление яркости в V и показателей цвета (В—V) и (У—В) для Марк 6 

в диафрагме А = 27."5.

в) Показатели цвета ядра. Анализ данных табл. 2 показал, что в оди
наковых спектральных полосах размах изменений яркости в разных диаф
рагмах сравним между собой и существенно превосходит ошибки наблю
дений. Отсюда можно заключить, что добавка галактического излучения, 
в кольцевой диафрагме (14,х—27/,5) невелика. Применение метода Холо- 
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невского для определения цвета ядра оправдывается высокой степенью 
коррелированности изменения потоков: кив = 0.73 + 0.14 (13) и kBv = 
= 0.76±0.12 (16). Цветовые показатели ядра Марк 6 приведены з табл. 4.

5. Выводы. 1. В оптическом диапазоне длин волн в ядре галактики 
MCG 8-11-11, по-видимому, время от времени происходят быстрые из
менения яркости на величину ДУ « 0?25 за время порядка суток. Кроме 
того, наблюдаются и более плавные изменения яркости в среднем на 

. Д V ~ 0?3 за время порядка года.

2. За полугодовой период наблюдений галактики Марк 6 не обнару
жено переменности на интервале несколько суток, но на полугодовом ин
тервале она' присутствует.

3. Излучение галактики MCG 8-11-11 в диафрагме А = 14" более 
(Голубое, чем в диафрагме А = 27."5. Показатели цвета галактики на рас- 
. стоянии от 3 до 6 кпк от ядра являются нормальными для спиральных га
лактик раннего типа.

4. Для обеих галактик не наблюдается четкой корреляции в изменении 
яркости V и цвета (В—V). На длительных интервалах зремени показатель 
цвета (U—В), по-видимому, имеет тенденцию становиться более отрица
тельным при повышении яркости в полосе V.

5. Показатели цвета ядер имеют ультрафиолетовый избыток.

Государственный астрономический 
. институт им. П. К. Штернберга

UBV PHOTOMETRY OF SEYFERT GALAXIES. I.
MCG 8-11-11 AND MARKAR1AN 6

V. T. DOROSHENKO 
• • * j

UBV photometry of Seyfert galaxy MCG 8-11-11 extending over 
several years confirms the earlier result on the existance of light va
riations on time scales as short as one day with amplitude Д V == 0m2. 
Sometimes the variability with amplitude &V:=zOm3 is observed on time 
scale for about one year or more. The light variability of Markarian 6 
with amplitude ДИ^0т2 is reported on the basis of UBV observations 

. over half a year in 1986. it is possible the change of V and color 
(U—B) are connected with each other for both galaxies. Colors of the ՛ 

-variable component and the circular zones of these galaxies are obtained.
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СПЕКТРОФОТОМЕТРИЯ ЯДРА СЕЙФЕРТОВСКОЙ 
ГАЛАКТИКИ NGC 7469

Г. Д. ПОЛЯКОВА
Поступила 14 июля 1987 

Принята к печати 20 октября 1987

Представлены результаты спектрофотометрии ядра Сейфертовской галактики 
NGC 7469. Определены физические характеристики областей формирования широких 
разрешенных и узких запрещенных линий.

1. Введение. NGC 7469 — классическая Сейфертовская галактика I ти
па, является одной из наиболее ярких (Вт = 12^6) и голубых— показатель 
цвета (U—В) =—0™28 [1], морфологического типа—SBa [2]. Ворон
цов-Вельяминов [3] классифицировал ее как взаимодействующую ( W254), 
она образует пару с иррегулярной галактикой 1C 5283 [4]. На фотогра
фии выглядит как яркий звездообразный объект, окруженный слабой обо
лочкой.

Оптический спектр ядра NGC 7469 изучался неоднократно [5—15]. 
Эти наблюдения позволили установить изменения как в интенсивностях, так 
и профилях водородных эмиссионных линий [9, 13, 16, 17], оценить их 
амплитуду и временной интервал. Дальнейшие наблюдения ядра этой га
лактики. представляют несомненный интерес.

2. Наблюдательный материал. Пять спектрограмм ядра NGC 7469 бы
ли получены с 11 по 13 октября 1979 г. в. первичном фокусе БТА САО 
АН СССР со спектрографом СП-160 и ЭОП М9ЩВ с обратной линейной 
дисперсией 189 А/мм. Спектральное разрешение составляло ~ 14 А. Спек
тры фотографировались на эмульсии Kodak ОаО. Щель шириной 0.15 мм 
(« 3" выбиралась с учетом диска дрожания) была ориентирована вдоль 
большой оси галактики. В качестве звезды сравнения использовалась звез
да 111 Her спектрального класса A3V с известным распределением энер
гии [18].

3. Обработка наблюдательного материала. Дисперсионная кривая по
строена по линиям излучения лампы с полым железным катодом с неоно
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вым наполнением. В спектре ядра галактики в интервале длин волн 3700— 
6900 А отождествлены эмиссионные линии серы, азота, кислорода, неона, 
жеЛеза (колонки 1,2 табл. 1). Следует заметить, что при указанном вы
ше спектральном разрешении не разделяются линии дублета серы [о II] 
АЛ 6731, 6717 А, а также Н, и [N II] АЛ 6584, 6548 А. Профили других 
водородных линий также блендированы: красное крыло Н7 деформирова
но линией [О III] 1 4363 А, голубое крыло Н«— дублетом [S II] ХА 4069, 
4076 А. Также не разделяются линии Н> и [Ne III] Л 3968, Не и Не 1 
X 3889 А.

Таблица 1

Ион X, А W>, А
/ Л \ 
( /нг) л 
\ > пав*.

Л'Ц

\ ^3' испр.
FWZI, 

км/с
FWHM, 

км/с

[SII] 6731/17 22-+- 6 0.22 0.16 2400+160 1200+100
Ha+[N II] 6563, 6584/48 440+ 35 4.45 3.26 7100+640 1900+140

(Fe Х]+[О I] 6474/64 7+ 1 0.07 0.06 1300+150

[OIJ 6300 7+ 2 0.06 0.05 1500+160

[ОШ] 5007 60+10 0.63 0.65 2200+400 800+100

[ОШ] 4959 23+ 3 0.23 0.23 1600+100
H? 4861 100+10 1.00 1.00 4500+400 1800+300

[О Ш] 4363 11+ 2 0.11 0.12 1600+300
Нт 4340 50+20 0.50 0.57 3500±400 1900+400
Hä 4101 22+ 5 0.23 0.28 2300+600 1200+300

[SII] 4076/69 13+ 6 0.13 0.16 1400+500
Н. + [Ne III] 3968 24+ 3 0.25 0.31 3300+ 80 2400+ 60

H8+He I 3889 21+ 2 0.21 0.27 3050+ 80 2000+100
[Ne Ш] 3869 7+ 1 0.07 0.09 1400+250
[ОП] 3729/26 11+ 1 0Д1 . 0.18 2300+ 90

В табл. 1 приведены эквивалентные ширины W'x (колонка 3), отно
сительные интенсивности (А//нр)я»вл. и исправленные за межзвездное 
поглощение света (Л//яр)«спр. ‘(колонки 4, 5), ширины, выраженные в 
км/с, на нуле интенсивности FWZI и на 'половине максимума интенсивно
сти— FWHM (колонки 6, 7). Внутренняя точность определений величин 
И'՜* и ширин для сильных и слабо блендированных линий составляет, в 

среднем, 12%, тогда как слабых и сильно блендированных линий — поряд
ка 30%.

Наше определение эквивалентной ширины Н? близко к данным Остер- 
брска [11] и Филлипса [12] (105 и 89 А соответственно), чго позволяет 
предположить, что ядро галактики NGC 7469 было приблизительно едина- 
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ково ярким во время этих наблюдений. Поэтому сравнение величин отно
сительных интенсивностей эмиссионных линий и бленд мы проводили с 
данными этих работ. Было получено, что значения (Л//н,)иавл. (колонка 
4 табл. 1) систематически выше, чем в [11, 12]. Систематическая разность 
составляет, в среднем, —0.07 и —0.06 и вызывается, скорее всего, разли
чиями в проведении уровня непрерывного спектра.

Покраснение света в Галактике учитывалось по известной формуле

lg (A//H?)«cnp. - 1g (А//н?)..вл. + С(Н₽) •/(>), (1)

где С(Н-,) — логарифмическая поправка за покраснение в Нр —получена 
по данным Вамплера [19]. Функция покраснения f (X) взята из работ 
Пеймберта и Торрес—Пеймберт [20, 21].

Полуширины широких разрешенных линий не исправлялись за инстру
ментальный контур. Вычисленные величины FWHM приведены в колон
ке 6 табл. 1. Сравнение FWHM Нр показало хорошее согласие с результа
тами Остерброка [11] и Филлипса [12] (1800 и 1900 км/с соответствен
но) и значимое различие с FWHM Нр в работе Петерсона, Фольтца. Бай- 
ярда и Вагнера [13] (800 км/с для 67 А). Напомним, что в [11,
12] спектры ядра NGC 7469 получены при спектральном разрешении 10 А, 
тогда как в [13] —при разрешении 3.5 А.

Полуширины узких запрещенных линий оказались сравнимы с шири
ной инструментального контура, определяются неуверенно, поэтому вели
чину FWHM, исправленную за инструментальный контур, вычисаяли толь
ко для [О III] X 5007 А, наиболее интенсивной запрещенной линии. При 
этом предполагалось, что монохроматический инструментальный контур— 
гауссиана с параметром фойгтовской функции ßa = 14 А.

На основании опубликованных результатов спектрофотометрических 
наблюдений ядра NGC 7469 [5—15] получены пределы изменения экви
валентной ширины Нр от 35 до 105 А. По результатам наших наблюде-' 
ний = 100 А соответствует максимальному значению и близка к дан
ным Остерброка и Филлипса [11, 12], что позволяет предположить, что 
ядро галактики NGC 7469 было приблизительно одинаково ярким во вре
мя этих наблюдений.

4. Результаты. Светимость ядра галактики NGC 7469 в линии Нр. оп
ределялась путем сравнения его со стандартной звездой. Монохроматиче
ская освещенность последней бралась по данным цитированного выше 
Сводного фотометрического каталога звезд [18]. В табл. 2 приведена ве
личина Z.Hß> вычисленная по t/ßV-измерениям блеска ядра NGC 7469 До
рошенко и Теребижа [22] для расстояния D = 50 Мпк (Яо = 100 км/с 
Мпк՜1, <?о = 0). Величины В и V ядра галактики и звезды сравнения 
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исправлялись за поглощение света в земной атмосфере. Коэффициенты 
прозрачности брались из работы Карташевой и Чунаковой [23]. Поправка 
за поглощение света в Галактике для йдра NGC 7469 вычислялась соглас
но Крону и Гуэттеру [24], а для звезды сравнения истинный показатель 
цвета (В—И)о брался из [25]. Полученная нами величина £н3 = 7.0-10“ 
эрг/с хорошо согласуется с определением Стейнера [26] Lh9 — 6.9-10“ 
эрг/с, который для своих вычислений использовал данные Осгербро- 
ка [11].

Таблица 2

BLR NLR

Светимость £/,(=7.0-10" эрг/с Z [О Ш]=7.5-10" эрг/с

Veff 6.0-10“ см’ 1.2-10« см’
R 1.1-1017 см=0.04 пк 3.0-1018 сиг1 пк

ж 103* г=5.0 зхо 8.0-10” г=4-10։
Ек . 1.6-10՜’° эрг 2.6-10»։ эрг

Исправление В и V величин ядра NGC 7469 с использованием вели
чины Ев-V, полученной из отношения бальмеровских линий Н, и Н;։ по 
данным работы Вамплера [19], приведет к их «перенаправлению», и ядро 
NGC 7469 окажется более ярким, £нр = 1.4-10*2 эрг/с. Это вызывается 
тем, что интенсивности бальмеровских линий помимо поглощения в Галак
тике искажаются самопоглощением.

Вычисление физических параметров газа зоны формирования широ
ких разрешенных линий (BLR) проводилось согласно Дибаю и Цзетано- 
ву [27]. По известным величинам светимости Ан3 и светимости, единицы 
объема газа в этой зоне .Е(Нз) определили величину эффективного объема 
veff = 6.0-1018 см3 и массу излучающего газа Ж = 10з։ г = 5.0 Ж©. 
При этом электронная плотность п,, как обычно, принималась рав
ной 10а см՜3 [28]. Полученная нами величина Ж удовлетворительно 
согласуется с определениями Дибая и Цветанова [27], Ж = 3.2 Ж© и 
Дибая [29], Ж = 7.3 Ж©.

Зная массу и скорость движения газа определили его кинетическую 
энергию Eh. В качестве характерной скорости использовалась v — 1800 юл/с, 
определенная по доплеровской ширине Нр—FWHM. Вычисленная вели
чина Eh — 1.6-1050 эрг, в работе [27] Ек = 4.5-1049 эрг. При вычислении 
характерного размера эоны BLR величина фактора объемного заполнения 
принималась равной в —10 3. Полученная величина R =0.04 пк удовле
творительно согласуется с результатами Андерсона [7], R =0.02 пк, и 
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Дибая [30], R — 0.03 пк. Вычисленные иеН, R, SO? и Ek Лая зоны фор
мирования разрешенных линий приведены в табл. 2.

В зоне образования узких запрещенных линий (NLR) значения элек
тронной плотности и электронкой температуры определялись по исправлен
ным за покраснение относительным интенсивностям запрещенных линий 
ГО III] и [S II] по методу Боярчука, Гершберга, Годовникова и Прони
на [31]. Предполагая нормальный химический состав и относительное со
держание ионов О III 4-10՜4, а ионов SII — 0.5 10՜4, как в [27], по
лучили величины 0(л», 7",) для авроральной [О III] X 4363 А и небу
лярных линий [О III] XX 5007, 4959 А и также трансавроральных линий 
JSII] XX 4069, 4076 А.

Пересечение кривых равных значений функции Т.) для ав- 
■роральной линии [О III] и небулярных линий [О III] позволяет опре
делить п, = 7.9 10° см՜3 и Т, — 10* К. С учетом ошибок определения 
^относительных интенсивностей этих линий получены пределы изме
нения величин п, и Т, (6.3-10° -+-1.4-10՜) см՜3, (7.1-103 ч-10*) К, Пе
ресечение кривых равных значений функции 6 (п,, Т.) небулярных ли- 
ший [О III] XX 5007, 4959 А и трансавроральных линий [S II] XX 4069, 
4076 А определяет п, = 4.5-10‘ см՜3 и Т, = 6.3-10я К. С учетом оши
бок определения относительных интенсивностей этих линий пределы 
изменения величин п, и Т, соответственно равны (4.0-104^-7.9-104) см՜3 
и (6.3 • 10’ -4- 7.1 -10я) К. Различия в величинах электронных температур 
и электронных плотностей областей свечения ионов ОIII и SII сви
детельствуют о стратификации слоев в зоне формирования узких за
прещенных линий.

Сравнение полученных значений пг и Т, (по линиям иона ОШ) с 
результатами Дибая и Проника [6] (п, = 5-10° см՜3, 7՜,= 14000 К), 
Филлипса [12] 7'։~101К, п, ~ 10* -+■ 10° см՜3) и Мартина [10] (п, = 
— 3.3-108 см՜3, Т, ■— 12 600 К) показало их удовлетворительное со- 
тласие. Величины п, и Т,, вычисленные из отношений относительных 
интенсивностей линий [S И] в работах Остерброка [11] (л, ~10я см՜3) 
:и Мартина [10] (л, = 7-10я см՜3, Т, = 14000 К), согласуются с наши
ми результатами несколько хуже.

Светимость ядра галактики в небулярных линиях [О III] вычислялась 
аналогично L»-f, полученная величина приведена в табл. 2. Сравнение ве
личины 7 [О III] =7.5-1041 эрг/с с результатами Лоуренса и Элвиса 
[32] и Пенстона, Фосбури, Боксенберга и др. [33] показало их хорошее 
согласие. Светимость единицы объема излучающего газа зоны формиро
вания узких запрещенных линий определялась согласно [27] в предполо
жении нормального химического состава и равенства относительного со
держания ионов О III и нейтрального кислорода. Полученное значение 
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f(O Ш)=0.610 11 эрг/см3с использовалось для вычисления эффективно
го объема излучающего газа veff, его массы 2R и кинетической энергии 
■Ek. Скорость движения газов определялась по FWHM [О III] ?. 5007 А, 
исправленной за инструментальный контур. Характерный размер R вы
числен с учетом фактора объемного заполнения. Полученные результаты 
приведены в табл. 2. Сравнение величины характерного размера R в NLR 
показало хорошее согласие с данными работ [27, 29, 34]. В определениях 
массы газа наблюдается довольно большой разброс. По данным Дибая и 
Проника [6] она равна 60 2J?©, Дибая и Цветанова [27] — 350 SR©, 
Теребиж [34] оценил интервал значений массы зоны NLR 10’—105 SKq.

5. Заключение. По линейчатому спектру ядра Сейфертовской галакти
ки NGC 7469 определены эквивалентные ширины, наблюденные и исправ
ленные за покраснение относительные интенсивности, ширины FWZJ и 
FWHM .эмиссионных линий и бленд.

Для зон образования широких разрешенных и узких запрещенных 
линий определены светимости, эффективный объем, характерный размер, 
масса и кинетическая энергия излучающего газа.

В заключение благодарю сотрудников САО АН СССР А. Н. Бурен
кова и Н. Ф. Войханскую за помощь во время наблюдений, А. С. Зенцо
ву (ФТИ им. А. Ф. Иоффе), М. А. Погодина, Ю. А. Наговицина за об
суждение, полезные советы и критические замечания при выполнении ра
боты.

Главная астрономическая
обсерватория АН СССР

SPECTROPHOTOMETRY OF THE NUCLEUS OF SEYFERT 
GALAXY NGC 7469

G. D. POLYAKOVA

The spectrophotometric results of observations of the nucleus of 
Seyfert Galaxy NGC 7469 are given. Physical properties are presented, 
for the regions of formation of broad permitted lines and narrow for
bidden lines.
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Приводятся результаты спектральных наблюдений 93 галактик с УФ-континуумом, 
выполненных иа 6-м телескопе Специальной астрофизической обсерватории АН СССР. 
В спектрах 56 из них обнаружены эмиссионные линии. Определены красные смеще
ния и светимости всех галактик. Две галактики—Марк 661 и 840 отнесены к Сейфер
товскому типу, у Марк 287 Сейфертовские особенности заподозрены.

Спектральные наблюдения галактик с ультрафиолетовым (УФ) кон
тинуумом ранее 'проводились на телескопах малых и умеренных размеров с 
помощью различных светоприемников. При этом у 20—25% галактик с 
УФ-континуумом не было обнаружено линий из-за невысокого отношения 
сигнал/шум. Поскольку обнаружение линий в большой степени зависит от 
качества спектра и углового разрешения вдоль щели, мы начали снимать 
спектры таких объектов на 6-м телескопе САО АН СССР.

Настоящий наблюдательный материал получен в течение 1977—1985 гг. 
в прямом фокусе БТА со спектрографом 11АС5 в сочетании с ЭОП типов 
УМ-92 и УМК-91В. Нерасширенные спектры объектов получались обычно 
на фотопленках А-500Н и А-600Н с дисперсией 90—100 А/мм и спектраль
ным разрешением 5—8 А.

Данная статья, являющаяся шестой в этой серии [1—2], содержит ре
зультаты изучения 93 галактик с УФчсонтинуумом.

Сведения об изученных галактиках приведены в табл. 1 и последую
щих описаниях.

В табл. 1 представлены: 1—номер галактики по [3—5]; 2--фотогра- 
фическая звездная величина по [6], в круглых скобках согласно [3—5]; 
3 — красное смещение, исправленное за галактическое вращение, во = 
= 300 км/с; 4 — абсолютная фотографическая величина, исправленная за 
межзвездное поглощение в Галактике:

ЬтРг — 0.24 созес | Ь" [ при Н—15 км/с Мпк,
-5 — тип галактики по [3—5].



28 Б. Е. МАРКАРЯН И ДР.

Таблица Г
№ по 
[3-5] трг «0 Мрг Тип по 

[3-5]
1 2 3 • 4 5

58 1571 0.0180 -19Л4 ։2
63 (17.0) 0.0580 (-20.1) <11
70 (16.0) 0.0168 (-18.4) 82е:

208 (16.5) 0.0249 (-18.7) <ЬЗ
218 15.5 0.0286 -20.0 аз -
274 (17.5) 0.0322 (—18.3) а<12е:
287 15.3 0.0381 -21.0
295 • (16.0) 0.0383 (—20.3) 82»:
301 (17.5) 0.0363 (-18.6) 81»:
305 (17.0) 0.0192 (-17.9) 8з2е:
310 15.5 0.0331 -20.5 аз
443 (16.5) 0.0448 (-20.0) а52
445 15.7 0.0168 -18.7 з82е:
466 14.6 0.0123 -19.1 $аз
476 .14.6 0.0196 -20.1 аг
483 (17.0) 0.0485 (-19.7) аг»
491 14.4 0.0411 -22.0 азе
498 15.8 0.0199 -19.0 >3
508 (16.0) 0.0285 (-19.8) 8вЗе
517 14.8 0.0280 -20.8 8зЗе:
519 15.5 0.0183 -19.2 аз
521 15.4 0.0333 -20.6 аз»
561 15.0 0.0184 -19.7 за?
594 (16.0) 0.0337 (—20.0) аз
655 15.6 0.0246 -19.6 8зЗег .
656 13.7 0.0214 —21.2 8з2вг
658 (16.0) 0.0730 (-21.6) заз
660 (16.5) 0.0439 (—20.0) зЗ
661 (15.7) 0.0354 (-20.3) аз
664 15.5 0.0603 -21.7 8з2ег
672 14.7 0.0266 -20.7 авЗ
675 (16.5) 0.0105 (-16.9) аг
676 (16.0) 0.0565 (-21.0) аг»:
678 15.6 0.0185 -19.0 аз)
683 15.3 0.0181 —19.2 аз
692 (17.0) 0.0477 (-19.7) ваз
693 14.8 0.0149 -19.4 з82е
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Таблица 1 {продолжение)

1 2 3 4 5

697 (1бТ5) 0.0254 (-18т9) аз
698 (16.5) 0.0557 (-20.6) аз
736 13.0 0.0083 -19.8 з83е
740 (16.5) 0.0823 (-21.3) вазе
751 (16.5) 0.0202 (-18.3) азе:
754 15.2 0.0198 -19.6 а$з
763 (16.0) 0.0634 (-21.3) эЗе:
764 15.2 0.0653 -22.1 ОэЗе
774 15.7 0.0301 -19.9 а$з
782 (16.0) 0.0304 (-19.7) 8зЗе:
784 15.3 0.0091 -17.7 ваз
790 (16.5) 0.0230 (-18.6) аЗе:

792 (17.0) 0.0672 (-20.4) з82

795 (16.5) о.озоо (—19.1) азЗ
797 15.4 0.0203 -19.4 82
805 15.6 0.0170 -18.8 эЗв:
807 (16.5) 0.0721 (-21-1) з82е

811 (16.5) 0.0717 (-21.1) аз)
812 (15.0) 0.0110 (-18.5) азе:
818 (16.0) 0.0275 (-19.5) азЗ
819 (16.5) 0.0650 (—20.8) <12
821 (16.0) 0.0320 (-19.8) 8зЗе:
825 (15.0) 0.0135 (-18.9) азЗ
826 (15.0) 0.0028 (-15.5) азЗ
831 (16.0) 0.0322 (-19.8) азе:
835 (16.5) 0.0327 (-19.4) з83е:
836 (15.5) 0.0397 (-20.8) азе:
838 (15.3) 0.0264 -20.1 8зЗе
840 (16.0) 0.1181 (-22.7) з2
843 (15.5) 0.0310 (-20.3) а2е:
844 (16.5) 0.0396 (-19.8) 82
855 15.5 0.0357 -20.6 зЗ
■857 (17.0) 0.0289 (-18.6) 8з2е:
858 (15.5) 0.0318 (—20.3) з83е
859 (15.5) 0.0385 (-20.7) аЗе:
862 15.3 0.0342 -20.7 азЗ
866 15.0 0.0349 -21.1 з2
869 15.2 0.0190 -19.6 аз
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Таблица 1 (окончание)
1 2 3 4 5

870 (1б"0) 0.0170 (֊ 18т5) sd3e:
872 (15.5) 0.0346. (-20.5) ds3e:
875 15.7 0.0464 —21.0 ds3e:
878 15.4 0.0330 -20.5 d3e:
880 (15.5) 0.0318 (-20.4) d2
882 (16.0) 0.0353 (-20.1) d3
884 (15.0) 0.0174 (-19.6) sd2e
886 15.5 0.0097 -17.8 ds2e:
887 15.1 0.0313 -20;7 s3
888 15.4 0.0233 —19.8 s3e:
889 15.0 0.0114 -18.7 d3e
891 16.1 0.0510 -20.8 sd2e
892 15.7 0.0123 -18.2 d3
893 (16.5) 0.0204 (-18.5) ds2
894 1 (16.5) 0.0154 (-17.9) ds2e

Описание спектров

58 — В спектре наблюдаются эмиссионные линии Н,, [Nil] X 6583 и 
[SII] XX 6716/31 с отношением интенсивностей H»/[NII]~2 и 
[N II]/[S II] X 6716 ~ 2. Ранее [7] эмиссионные линии не были 
обнаружены.

63 — В синей области спектра наблюдаются в эмиссии N։, Hß, Нт и 
[ОII] X 3727. Отношение [ОП1]/Н₽^1; Hß сравнима с [ОН] 
X 3727. Слабые линии Са II Н и К в поглощении.

70 — В спектре, полученном в синей области, наблюдаются сравни
мые по интенсивности, протяженные эмиссионные линии N։ и 
Hß, а также Na и Нт. В работе [7] сообщалось об отсутствии, 
линий в спектре данного объекта.

208 — Наблюдаются умеренной интенсивности эмиссионные линии Nt 
и Н? с отношением N։/H? — 0.5 и слабая [О II] X 3727. На те
лескопе умеренного размера [8] в синей области спектра эмис
сий не наблюдалось.

218 — В спектре, полученном в синей области, присутствуют абсорбцион
ные линии Н и К Са II и G-полоса.

274 — Присутствуют сильные эмиссионные линии На и N„ а также 
Н? h[NIJ]X 6583. Отношение Nj/Hß~4, Ha/[NII] X 6583 ~3.

287 — В красной области спектра наблюдаются На и [NII] л 6583.
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Отношение Н։ [N1I]~1. Возможно, Н, уширена. Не исклю
чено, что галактика Сейфертовского типа. В синей области 
спектра на телескопе умеренного размера [8] эмиссионных 
линий не найдено.

295 — Наблюдаются эмиссионные линии Н», Нз и [Nil] X 6583. Отно
шение Не [NII]~1.5; Н։, Нз асимметричные, с протяженным 
красным крылом. Согласно работе [8] эмиссионных линий не 
обнаружено в синем диапазоне спектра.

301 — В спектре присутствуют эмиссионные линии Н։ и диффузная 
[Nil] X 6583. Отношение Hi;[NII]>2.

305 — В синей области спектра в поглощении наблюдаются: широ
кая Нт, слабые Нг, G-полоса, линии Н и К Call.

310 — В синей области спектра наблюдаются абсорбционные линии Н и 
К Са II. Ранее [9] на небольшом телескопе наблюдались красная 
и синяя области спектра. Никаких линий не было найдено.

443 — В поглощении наблюдаются: Mglb, G-полоса, Н и К Са II.
445 — Ранее [10] в красной области спектра эмиссионных линий не было՛ 

обнаружено. Нами наблюдалась синяя область спектра, где при
сутствуют абсорбционные линии Mglb, G-полоса, линии Н и 
К Са II.

466 — В [10] сообщалось об отсутствии в красной области спектра ка
ких-либо эмиссионных линий. В синей части спектра нами наблю
дались следующие линии поглощения: NaI «D», линии бальмеров
ской серии Нт, Нс, Н8, G-полоса и сильные Н и К Са II.

476 — В поглощении наблюдаются очень широкая G-полоса и Н и К Call.
483 — В спектре, полученном в красной области, наблюдается эмиссион

ная линия Ня. Линии [NII] X 6583 и [SII] X), 6716/31 — наме
чаются. Отношение HB/[NII]>3, [N II]/[S II] X 6716 ~ 1.5.

491 — Наблюдаются сильные Н и К Са II, G-полоса намечается. В рабо
те [11] значение красного смещения ошибочно.

498 — В поглощении наблюдаются слабая G-полоса и Н и К Са II.
508 —Согласно работе [12] в спектральном диапазоне XX 4500—7000 А 

эмиссионных линий не было найдено. На наших спектрах в синей 
области наблюдаются только линии поглощения — слабая мало
контрастная Нг, G-полоса и Н и К Са II.

517 — Нами наблюдались абсорбционные линии Н7 , G-полоса и Н и К՜ 
Са II. В спектральном диапазоне XX 4500—7000 А на телескопе 
умеренного размера [12] линий не наблюдалось. По [16] красное 
смещение превосходит наше значение на 0.0012.

519 — В работе [12] было отмечено отсутствие эмиссионных линий в. 
спектральном диапазоне XX 4500—7000 А. В синей области спектра՝

v нами-наблюдались линии Н и К Са II и-G-полоса в поглощении.



32 Б. Е. МАРКАРЯН И ДР.

521 — Присутствуют сильные абсорбционные линии Са II Н и К и G-по
лоса. Прежнее значение красного смещения [12] ошибочно.

561 — В синей части спектра обнаружены абсорбционные линии Н и К 
Call, G-нполоса и очень слабая Не. Ранее [12] наблюдался спек
тральный диапазон XX 4500—7000. Сообщалось об отсутствии в нем 
эмиссионных линий.

594 — Наблюдаются G-полоса, Н и К Са II, Н« —намечается в погло
щении. Согласно [12] объект не имеет эмиссионных линий в 
спектре.

655 — В синей области спектра в поглощении наблюдаются Mglb, G-'no- 
лоса, линии Н и К Са II. Ранее [13] на небольшом телескопе изу
чалась красная область спектра и сообщалось об отсутствии эмис
сионных линий.

656 — Нами наблюдались G-полоса и линии Н и К Call в поглощении. 
Эмиссий не наблюдалось. В красной части спектра [13] эмиссион
ные линии также не найдены.

658 — В спектре присутствуют в абсорбции G-полоса и Н и К Са II. 
Эмиссионных линий нет. По [13] эмиссионные линии не наблюда
ются и в красной области спектра.

660 — Наблюдаются крайне слабые Н и К Са II. Красное смещение не
уверенное.

661 — Наблюдаются эмиссионные линии Н, и [N II] X 6583. Н« /[N II] 
— 1, присутствуют также линии [S II] XX 6716/31. По виду спек
тра объект можно отнести к типу Sy 1.9—2 [14].

664 — Наблюдаются крайне слабые Н и К Са II и G-полоса в поглоще
нии.

672 — В поглощении наблюдаются бальмеровские линии НТ,Н8, G-поло
са, Н и К Са II.

675 — Наблюдаются абсорбционные линии Mglb, G-полоса и Н и К Са II.
676 — В синей области спектра видны эмиссионные линии Нр, Нт и силь

ные [О III] XX 5007-4959. Отношение [О III] X 5007/Нр ~ 3.
678 — Сильные Н и К Call я G-полоса наблюдаются в поглощении.
683 — Линии Н и К Са II и G-полоса в абсорбции.
692 — Наблюдаются крайне слабые Н и К Са II. Красное смещение не

уверенное.
693 — Эмиссионные линии Наи [N II] X 6583 примерно одинаковой ин

тенсивности наблюдаются в красной области щелевого спектра. 
Красное смещение, приведенное в работе [13], ошибочно.

697 — Присутствуют слабые протяженные эмиссионные линии Нр и 
[О II] X 3727. Отношение Нр /- [О II] X 3727 > 1.

698 — Наблюдаются эмиссионные линии Н« и [N II] X 6583. Отноше
ние На ,'[N II] ~ 2.
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736 — В синей области спектра наблюдаются слабые линии Н и К Са II 
в поглощении. Ранее [15] наблюдалась красная часть спектра, где 
линий не было найдено.

740 — Наблюдается слабая G-полоса и широкие слабые Н и К Са II в 
синей части спектра. В красном диапазоне спектра ранее [15] ни 
эмиссионных, ни абсорбционных линий не обнаружено.

751 — В красной области спектра наблюдаются слабые эмиссионные ли
нии Н« и [N II] X 6583.

754 — В спектре наблюдаются слабые изогнутые эмиссионные линии 
Н։ и [N II] X 6583. Отношение H»/[N II] ~ 2—3. По [15] 
эмиссионных линий не обнаружено в красной области спектра.

763 — Диффузная На и слабая [N II] X 6583 в эмиссии. Отношение 
Hœ/[NII] ~2—3.

764 — В синей области спектра наблюдаются эмиссионные линии [О III] 
X 5007 и Нр. Отношение Nt/Hp~3.

774 — Наблюдается эмиссионная линия умеренной интенсивности Нр и 
слабые [О III] X 5007 и [О II] X 3727. Отношение N։/Hp~0.5. 
В поглощении намечаются Н и К Са II. Наше значение красного 
смещения на 0.0005 превосходит приведенное в [16].

782 — В щелевом спектре наблюдается умеренной интенсивности эмисси
онная На и слабые [N II] X 6583 и [S II] X). 6716/31. Наблюда
ются также сильные [ОШ] X 5007 и Нр. Отношение Ha/[NII]>4. 
Отношение [О III] X 5007/Нр > 3.

784 — В эмиссии наблюдаются: Ha, [N II] X 6583 и [S II] XX 6716/31. 
Отношение интенсивностей На/[N II] ~ 2, [N 1I]/[S II] 6716 ~ 3.

790 — В красной области спектра наблюдаются эмиссионные линии 
На и [N II] X 6583 с отношением интенсивностей ~ 2.

792 — В спектре видны Н<, [N II] X 6583, а также Нр. Отношение 
Ha/[NII]>3.

795 — Присутствуют эмиссионные линии Ha, [N II] X 6583, N։. Отно
шение Ha /[N II] ~ 2—3.

797 — В спектре наблюдаются эмиссионные линии: сильная Ha. [Nil] 
XX 6583/6548, [SU] XX 6716/31, а также линии [ОШ] XX 5007/4959 
и Нр. Отношение H«/[N II] X 6583 ~2—3, [О III] X 5007/Нр~ 1, 
IN II] X 6583/[S II] X 6716 ~ 2.

805 — Видны умеренной интенсивности На и слабая [N II] X 6583 в 
эмиссии.

807 — Красное смещение определено по единственной абсорбционной 
G-полосе.

811 — В красной области спектра наблюдается одна эмиссионная ли
ния На.

3-21
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812 — В спектре наблюдаются эмиссионные линии:. Н-, , [N II] X 6583;. 
[S II] XX 6716/31. Отношение H։/[N II]—3—4, [N II] [S II] X 6716— 
— 1.5.

818 — Присутствуют эмиссионные линии — Н,, [N II] X 6583 и [S11].' 
X). 6716/31. Отношение Н, [N II] — 2, [NUJfSII] X 6716 — 1.5.

819 — В синей части спектра наблюдаются слабые Н и К Call и очень 
неуверенная G-полоса.

821 — Красное смещение определено по очень слабым линиям Н и К 
Call.

825 — Наблюдаются эмиссионные линии H« и [Nil] XX 6548 83. Отно
шение He/[N II] X 6583—1.5.

826 — Видны умеренной интенсивности H« и слабая [NII] X 6583 в- 
эмиссии. Отношение Ha/[N II] X 6583 — 2.5.

831 — В эмиссии наблюдаются Н, и [NII] X 6583. Отношение Н«/ 
/[Nil] —2.

835 — Красное смещение определено по эмиссионной линии умеренной 
интенсивности — H«.

836 — В красной области спектра наблюдаются эмиссионные линии 
Hi и [NII] X 6583 примерно одинаковой интенсивности.

838 — Наблюдаются очень слабые эмиссионные линии Н5 и. [NII].. 
X 6583.

840 — Наблюдаются широкая эмиссионная линия Н-., сильные [ОШ]. 
XX 5007-4959, а также Н., [N II], [S II] П 6716/31, Не II X 4686. 
Линии Н? и Не II асимметричны. Сейфертовская галактика. 
промежуточного типа [14].

843 — В синей области спектра видны в эмиссии [О III] X 5007, [ОН]. 
X 3727 и линия К Са II в поглощении.

844 — Сильная Н, и [N II] X 6583 в эмиссии видны в красной части спек- ■ 
тра. Отношение H։/[N II] — 3.

855 — Наблюдаются широкие и малоконтрастные линии Н и К Са II и՜, 
очень слабая G-полоса в абсорбции.

857 — В спектре, полученном в красной области, наблюдаются умерен
ной интенсивности Н» и еле заметная [N II] X 6583. Линии [S-JI].՝ 
XX 6716/31—намечаются. Отношение Н։/[N II] —4.

858 — Присутствуют узкие и изогнутые эмиссионные линии H« и [N II] 
X 6583. В поглощении наблюдается линия NaI «D». Отношение֊ 
H«/[N II] - 1.

859 — Наблюдаются наклонные эмиссионные линии На> [N II] X 6583- 
и [SII]XX 6716/31. H։/[NI1]~ 2.

862 — Присутствуют широкие малоконтрастные слабые линии Ни К Са II.-
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866 — В спектре наблюдаются линии поглощения бальмеровской серии 
Н։, Не, Нэ, Ню, и Н и К Са II.

869 — В спектре присутствуют протяженные эмиссионные линии Н։ и 
[Nil]). 6583. Н„[NII] — 2.5.

870 — Видны наклонные эмиссионные линии Нв и [NII] 1 6583. 
HB/[N II] ~3—4.

872 — В щелевом спектре наблюдаются слегка наклонные эмиссионные 
линии Нв, [N II] XX 6548/83, Hj. Наблюдается также очень 
слабая линия N al “D“ в поглощении. Отношение H»/[N II] 
). 6583 — 2.

875 — Наблюдаются эмиссионные линии На и [NII] X 6583. Отноше
ние H,/[NII]~ 3.

878 — Наблюдаются умеренной интенсивности Н։ и слабая [NII] 
). 6583, в эмиссии. Отношение H«/[N II]-—3.

880 — В красной части спектра наблюдаются наклонные эмиссион
ные линии Н» и [Nil] X 6583, а также [SII] XX 6716/31. Отно
шение Ha/[NII]~2.

882 — В спектре присутствуют наклонные На и [NII] X 6583. Видна 
также линия [SII] X 6731. Отношение H։/[N II] — 2—3.

884 — Присутствуют эмиссионные линии: На, [NII] X 6583 и [SII] 
XX 6716/31, а также сильные линии [ОШ]. Отношение Ha/[NII] 
>4, [NII]/[SII] X 6716 —1.

886 — В эмиссии: Н։, слабая [NII] X 6583 и [SII] XX 6716/31. Отноше
ние H«/[NII] — 4.

887 — В синей области спектра наблюдаются умеренной интенсивности 
линии Н и К Са II в поглощении.

888 — В красной части спектра наблюдаются наклонные Ha, [NII] 
X 6583 и [SII] XX 6716/31 в эмиссии. Отношение H«/[N II] — 2.

889 — Наблюдаются эмиссионные линии На и [N II] X 6583. Отноше
ние H«/[NII]-4.

891 — Сильная На и [NII] X 6583 в эмиссии. Отношение H»/[N И] — 4.
892 — В спектре присутствуют Нв и очень слабая [N II] X 6583 в эмис

сии. Отношение Ha/[NII] —4.
893 — В спектре, полученном в красной области, наблюдаются очень 

сильная На и слабая [NII] X 6583 в эмиссии. Отношение H»/[N II] 
— 4.

894 — Видны эмиссионные линии Ha, [NII] X 6583 и [S II] XX 6716/31, 
Не IX 5876, а также [О III] XX 5007/4959 и Н?. Линии слегка 
наклонны. Отношение Ha/[NH]~3, [N II]/[S II] X 6716 — 2, 
[OIII]X 5007/H₽ —3. . ,



36 Б. Е. МАРКАРЯН И ДР.

Как следует из описаний спектров, у 56 галактик были обнаружены 
эмиссионные линии, в спектрах остальных объектов наблюдаются только 
линии поглощения. Две галактики — Марк 661 и 840 отнесены к Сейфер
товскому типу. У галактики Марк 287 заподозрены Сейфертовские особен
ности. На центральные части трех галактик — Марк 327, 791 и 1265 про
ектируются звезды, в их спектрах наблюдаются несмещенные (г = 0) ли
нии поглощения Н и К Са II.
Бюраканская астрофизическая

обсерватория
Специальная астрофизическая

обсерватория АН СССР

SPECTRA OF GALAXIES WITH UV-CONTINUUM. VI

| В. E. MARKARIAN |, L. K. ERASTOVA, V. A. LIPOVETSKY, 
J. A. STEPANIAN, A. I. SHAPOVALOVA

The results of spectral observations of 93 galaxies with UV con
tinuum on 6-meter telescope are presented. The presence of emission 
lines in the spectra of 56 of them has been established. The redshifts 
and luminosities of all galaxies have been determined. Definite Seyfert 
properties have been detected in two galaxies—Mark 661 and 840. The 
galaxy Mark 287 is suspected to have Seyfert properties.
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Приводятся результаты спектрального и морфологического исследования галактик 
№ 95, 139 и 460 из списков [1—3]. Определены массы газовых составляющих сгуще
ний I галактики № 95, I, II, III и IV галактики № 460. Установлено, что галактики 
№ 139 и 460 составляют тесную физическую пару.

1. Введение. В настоящей работе изучаются три галактики с УФ-из
бытком, которые в списках [1—3] имеют порядковые номера № 95, 139 
и 460. В табл. 1 приведены данные спектральных наблюдений этих галак
тик, выполненных на 6-м телескопе САО АН СССР.

СПЕКТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ
Таблица 1

№ 
галактики

Дата 
наблюдения

Приемник 
излучения

Экспозиция 
в (мин)

Спектральный 
интервал (в А)

95 27.06.1984 ЭОП УМК-91В 5 4470-7500
♦» »» 20

•w п 25 3550-6400

.139 28.05.1982 сканер 10 5680-7130
и 10

29.05.1982 W 10 4320-5750
• И W 10

W ։» 10 3350-4780
•*» W 10 V*

460 '29.06.1984 ЭОП умк- 91В 20 4470-7500
»1 »» 20 ♦»

•w W 20 3550-6400
։ н 20 П
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При получении спектров этих галактик был использован спектрограф 
UAGS. Ширина щели спектрографа во всех случаях была примерно 1."2. 
Спектры галактик № 95 и 460 получены на пленках Kodak ЮЗа-О.

Калибровка спектров галактик № 95 и 460 производилась с помощью 
ступенчатого ослабителя САО АН СССР. В качестве звезды сравнения 
для галактик № 95 и 460 выбиралась Feige-92. Ее спектры также были по
лучены на 6-м телескопе, в тех же условиях, что и спектры галактик. Спек
тры галактик, звезды сравнения и ступенчатого ослабителя проявлялись 
вместе.

В качестве звезды сравнения для галактики № 139 была выбрана 
Kopf-27, сканы которой получались в . тех же условиях, что и сканы га
лактик.

Распределение энергии непрерывного спектра звезд Feige-92. и Kopf-27 
приведено в работе [4].

Записи спектров галактик № 95 и 460 производились на микрофото
метре PDS Бюраканской обсерватории, красные смещения линий, наблю
давшихся в спектрах этих галактик, измерялись на микрометре УИМ-21 ка
федры астрофизики Ереванского государственного университета.

Прямой снимок галактики № 95 получен на 2.6-м телескопе Бюра
канской обсерватории на пластинке ORWO (Zu-2) с экспозицией 20 мин, 
а № 139 и 460 на 6-м телескопе САО АН СССР на пластинке Kodak ЮЗа-О,. 
с экспозицией 5 мин.

2. Морфологическое описание. Галактика № 95 иррегулярная, богата 
сгущениями, 7 звездообразных сгущений составляют цепочку, причем 5 из- 
них находятся на одной линии, а 2 немного отклоняются от прямой линия 
к юго-западу. Расстояния между ними приблизительно одинаковы, они ме
няются от 6" до 9". Самое яркое сгущение имеет диаметр 3". Галактика 
№ 139 сферическая, диаметром 6". Вокруг нее наблюдается слабое гало. Га
лактика № 460—NGC 6381, спиральная, от ее центральной области отхо
дят три рукава, на которых находится много сгущений разной яркости.

На рис. 1 приведены репродукции фотографий этих, галактик.

3. Описание спектров. На репродукции фотографий галактик № 95 и 
460 стрелками отмечены направления щели спектрографа (рис. 1). При 
получении спектров галактики № 139 щель спектрографа проходила через? 
ее центральную яркую часть.

На рис. 2 приведена репродукция одного из спектров галактики № 95. 
На ней отмечен спектр I сущения. Кроме него в щель спектрографа попа
ли два эмиссионных объекта, которые, по всей, вероятности, принадлежат 
диффузной части галактики. Самый яркий спектр без заметных линий, 
по-видимому, принадлежит звезде. На этом же рисунке приведена репро
дукция одного из спектров галактики № 460. На нем отмечены спектры.



Рис. 1. Репродукции фотографий галактик № 95 (слева), 139 и 460.' Север сверху, восток 
слева. Масштаб 1 мм » 2". Некоторые сгущения, наблюдавшиеся в галактиках № 95 
и 460, пронумерованы. На рисунке отмечены стрелками направления щели спектрогра
фа. В случае галактики № 460 щель имела два направления, «а» и «Ь».



Рис. 2. Репродукции спектров галактик № 95 и 460. Спектр галактики № 4б0 по
лучен при направлении щели «Ь».

К ст. М. А. Казаряна, Э. С. Казарян



ИССЛЕДОВАНИЕ ГАЛАКТИК С УФ-ИЗБЫТКОМ. VII 41

сгущений I, II и III. Кроме спектров этих трех сгущений получены также 
спектры центральной части и IV сгущения галактики № 460.

В спектрах сгущения I галактики № 95 и сгущений I—IV галакти
ки № 460 наблюдаются только эмиссионные линии. Они приводятся в 
табл. 2 и 3. В этой таблице приводятся также эмиссионные линии, наблю
давшиеся в спектрах галактики № 139. В ее спектре кроме этих линий на
блюдаются также линии поглощения Нт, Нг, Н, и Call W. 3968, 3934..

ЭКВИВАЛЕНТНЫЕ ШИРИНЫ ЛИНИЙ
Таблица 2

Ион ?֊о
1Гх (А)

№ 95
№ 139

№ 460
I I п [ и։ IV

isiil 6731 14.0 6.2 18.9 10.5 21.6 14.0
[SII] 6717 19.5 10.9 26.4 13.1 23.5 18.1
[N II] 6584 10.1 9.5 29.2 18.6 18.7 25.9
На

IN П]
6563 j 87.8 | 43.5 110.6 j 92.6 j 89.5 J130.3
6548 110.5

Hei 5876 7.9 8.0 6.4
Ю ill] 5007 59.1 9.6 90.1 32.3 20.7 75.7
(О III] 4959 22.0 3.5 27.5 12.1 6.7 26.1

Ни 4861 18.6 10.7 35.6 18.8 11.9 . 29.8-
НеП 4686 1.4
Не! 4471 1.8 3.4
нт 4340 9.7 12.1 12.3 4.3 12.1'.
Нг 4102 6.3 8.7 6.8 7.9'

Hei 4026 4.3
Н. 3970 6.5 4.9 з.з •
н„ 3889 6.0 3.6 3.2

[Neill] 3869 6.8 7.6
н0 3835 4.9 1
Н։о 3798 3.3

]ОП] 3727 56.2 30.0 43.8 73.0 27.2 33.4

В спектрах центральной части галактики № 460 наблюдаются эмис-- 
сионныелинии [N II] XX 6584, 6548, На> [ОШ] X 5007,Н^, причем [О III] 
X 5007 едва заметна.

Радиальная скорость сгущения I галактики № 460 отличается от ра- • 
диальной скорости других сгущений и центральной части галактики на ве
личину 150±30 км/с.
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Красные смещения галактик № 95, 139 и 460 равны 0.0041, 0.0108 и 
'‘0.0111 соответственно.

4. Эквивалентные ширины и относительные интенсивности эмиссион
ных линий. Электронные плотности и массы газовых составляющих. В 
табл. 2 приведены эквивалентные ширины линий наблюдавшихся в спек

трах сгущения I галактики № 95, сгущений I—IV галактики № 460 и ком
пактной яркой части галактики № 139.

Таблица 3
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ ЭМИССИОННЫХ ЛИНИЙ

Иов Хо № 95
№ 139

№ 460
I > П III IV

[SII] 6731 0.87 1.05 0.99 1.19 1.54 0.83
[SH] 6717 1.15 1.88 1.32 1.47 1.66 1.06
[NI0 6534 0.88 1.34 1.56 2.19 2.01 1.15
Ни 6563 6.01 I| 7.15 | 6.82 j 11.7 9.32 | 5.6
[NH] 6548 0.57 J J
Hei 5876 0.27 0.50 0.38

[ОШ] 5007 3.28 1.02 2.44 1.68 1.81 2.72
[ОШ] 4959 1.22 0.36 0.77 0.64 0.58 0.96
Н₽ 4861 1.00 1.00 1.00 1.00 1.C0 1.00
Hell 4686 0.04

1Не1 4471 0.05 0.13
Нт 4340 0.41 0.29 0.46 0.30 0.33
Hj 4102 0.17 0.19 0.25 0.22
Hei 4026 0.13
И. 3970 0.14 0.14 0.09
н։ 3889 0.11 0.11 0.09

[Neill] 3869 0.11 0.17
Но 3835 0.07
н։о 3798 0.05

ЮН] 3727 0.81 2.81 0.65 1.07 1.02 0.75

В табл. 3 приведены относительные интенсивности эмиссионных линий 
гэтих же объектов. При определении относительных интенсивностей эмис
сионных линий этих объектов учитывались спектральные чувствительно
сти использованных систем. Для этой цели использовались спектры звезд 
сравнения.

На записях спектров сгущений галактик № 95 и 460, а также на ска
рнах галактики № 139 нижние части линий Н» и [N II] 6548 сливаются 
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(кроме сгущения I галактики № 460). Мы нашли целесообразным при вы
числениях эквивалентных ширин и относительных интенсивностей этих ли
лий их не разделять. Поэтому в табл. 2 и 3 значения этих величин для от
меченных линий приведены вместе.

Методика обработки спектров этих галактик такая же, как в ранних 
работах этой серии. В одной из работ серии [5] приводятся средние квад
ратические ошибки, вычисленные для эквивалентных ширин и относитель
ных интенсивностей линий. При определении этих величин для линий, на
блюдавшихся в спектрах этих галактик, допускаемые ошибки примерно бу
дут такого же порядка, каким они были в [5].

Электронные плотности, радиус эффективного объема газовой состав
ляющей данных объектов и массы газовых составляющих сгущения I га
лактики № 95, I—IV галактики № 460 были определены общепринятыми 
методами. В частности, они описываются в работах [5, 6]. Электронные 
плотности газовых составляющих этих объектов определялись при помо
щи отношений интенсивностей эмиссионных линий [S II] 6717 и 6731, 
Л = /в717 / /в731.

Эти результаты приведены в табл. 4.

Таблица 4 
ПАРАМЕТРЫ ГАЗОВОЙ СОСТАВЛЯЮЩЕЙ СГУЩЕНИЙ

№ 
галактики R Ле 

(в см-3)
reff 

(в пк)
Ж 

(в SKG)

95 (I) 1.32 200 10.1 2.1-10*
460 (I) 1.33 190 26.9 3.8-10®
460 (II) 1.24 370 12.7 7.81С*
460 (III) 1.08 880 10.1 9.3-10*
460 (IV) 1.28 300 15.0 1.0-10®

5. Обсуждение результатов. Как уже было отмечено выше, изученные 
.галактики являются эмиссионными с УФ-иэбытком. Для них в работах 
[1—3] приведены следующие спектрально морфологические характеристи
ки: № 95 — d3, № 139 — s1 и № 460 — d3. Эти характеристики говорят 

■о том, что в спектре галактики № 139 наблюдается сильный УФ-избыток, 
а в спектрах галактики № 95 и 460 — слабый.

По щелевым спектрам эти галактики являются эмиссионными объекта
ми. Причем самым высоковозбужденным объектом является сгущение I га
лактики № 460, так как только в его спектре наблюдается линия Не II 
Л 4686.

Оценки абсолютных звездных величин сгущений галактики № 460 
приведены в работе [6]. Они равны — 15Т8, — 15т5, —14т6 и —15? 1 
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соответственно. В этой же работе был сделан вывод, что эти сгущения яв
ляются сверхассоциациями.

Для определения абсолютной звездной величин сгущения I галактики 
№ 95 нужно было оценить его звездную величину. На фотографии, полу
ченной на 2.6-м телескопе, изображение сгущения I не отличается от изо
бражений звезд (см. рис. 1). Поэтому фотографическая звездная величина 
сгущения I была оценена на этой же фотографии, сравнением его яркости 
с яркостью звезд, окружающих его, тРв ~ 18”0. Тогда МРЯ = — 1371.

• При определении абсолютных звездных величин этих объектов была 
принята Н — 15 км/с Мпк.

Светимость сгущения I галактики № 95 примерно в 4 раза меньше по 
сравнению со светимостью самого слабого сгущения III галактики № 460. 
Согласно критерию, принятому В. А. Амбарцумяном и др. [7], сгущения, 
наблюдавшиеся в галактиках, являются сверхассоциациями, если их абсо
лютные фотографические звездные величины удовлетворяют условию

С — 14т0. Исходя из этого, можно заключить, что сгущение I га
лактики № 95 является ассоциацией.

Галактики № 139 и 460 составляют тесную физическую пару, так как 
они находятся почти на одинаковом расстоянии (разница их лучевых ско
ростей равна примерно 90 км/с) и линейное расстояние между ними при
близительно 15 кпк. № 460 имеет более высокую светимость, чем № 139. 
Их абсолютные фотографические звездные 'величины приблизительно рав
ны — 1976 и —1778 соответственно.

Из табл. 3 видно, что значение /на/7н? у всех объектов намного боль
ше значения, полученного для газовых туманностей для модели «В». По
этому можно считать, что одной из причин такого значения /н։/ /н-5 явля
ется наличие пыли, поглощение со стороны которой, по всей вероятности, 
имеет место в этих объектах.

Ереванский государственный 
университет

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

SPECTROPHOTOMETRY AND MORPHOLOGY OF THE 
GALAXIES WITH UV EXCESS. VII

M. A. KAZARIAN, E. S. KAZARIAN

The results of spectrophotometry and morphology of galaxies- 
No. 95, 139 and 460 from lists [1—3] are presented. The masses of 
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the gaseous component of the knots I, galaxy No. 95, I, II, III and IV, 
galaxy No. 460 are obtained. It has been established that galaxies 
No. 139 and 460 are components of a narrow physical pair.
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Проведено детальное спектральное изучение 8 Н П-областей в гигантской иррегу
лярной галактике Марк 297. В Марк 297 отчетливо наблюдается вращение, по крайней՛ 
мере, трех конденсаций: К1, К2, КЗ', в противоположных направлениях. Сделаны 
оценки масс конденсаций К1, К2, КЗ'. Величины масс этих конденсаций лежат в преде
лах: 0.9-108—1.3- 10е Mq. Определены содержания кислорода, азота, серы, неона и. 
гелия в Н П-областях. Из анализа содержания N и О сделано предположение, что в 
случае Марк 297 мы действительно имеем дело с системой по крайней мере двух га
лактик. Одна из них иррегулярная (К2 и, возможно, Кб); вторая — спираль позднего 
типа с ядром К1 и сверхассоцнациями: КЗ, К4, К5, К5' и К7. Н П-.области предпо
лагаемой спиральной галактики, ядром которой является ярчайшая центральная кон
денсация, показывают заметный градиент содержаний азота и кислорода, который 
иногда наблюдается у спиральных галактик.

1. Введение. Галактика Марк 297 [1] (NGC 6052=UGC 10182=Агр 
209 = VV 86) привлекала к себе внимание многих астрономов в течение 
последних двух десятилетий. Воронцов-Вельяминов и Архипова [2] опи
сали ее как взаимодействующую систему, а Тернер [3] включил в описок- 
двойных галактик. Саакян и Хачикян [4] включили Марк 297 в список 
галактик со сверхассоциациями, а Косини и Айдман [5] — в список клоч
коватых иррегулярных галактик.

Дюфло и др. [6] из анализа поля скоростей заключили, что галак
тика является двухкомпонентной системой.

Данные по фотометрии в оптическом диапазоне представлены Хакра 
[7] и в ближнем ИК—Бальзано и Видманом [8].

Аллойн и Дюфло [9] привели данные об относительных интенсивно
стях ярких линий для четырех Н П-областей. Спектрофотометрическое 
изучение двух конденсаций («А» и «В» в нашем обозначении К1 и К2,- 
соответственно) сделано в работах [10, 11].

Спектральные наблюдения в УФ-диапазоне позволили Бенвенути и др. 
[12] заключить, что отдельные конденсации в клочковатых иррегулярных 
галактиках излучают на Л 1550 А в 100 раз больше, чем 30 Dor и содер
жат до 0.7-105 ранних звезд.
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Проводились также многочисленные радионаблюдения галактики, об
наружившие двойной пик на радиоизображении галактики на 2.7 ГГц [13], 
указывающие на крутой спектр с спектральным радиоиндексом а =—0.72 
[14], открывшие экзотический переменный радиоисточник Марк 297А 
[15], и другие.

Оценка обилия СО [16, 17] показала, что его содержание по отноше
нию к нейтральному водороду, как минимум в 5 раз меньше, чем в нашей 
галактике.

В данной работе приводятся результаты по детальной спектрофото
метрии Марк 297, проведенной в САО АН СССР.

2. Наблюдения и обработка. Прямой снимок Марк 297 получен в мае 
1984 г. на телескопе Цейсс-600 на очувствленной прогревом в водороде 
эмульсии А-500Н, без фильтра, с экспозицией 45 минут. Копия с него 
приведена на рис. 1а, где показаны положения щели спектрографа, пози
ционный угол данного сечения и перечислены конденсации, через которые 
проходила щель.

На рис. 1Ь приведены изоденсы прямого снимка. Спектры были по
лучены на аппаратуре БТА и основные данные о них приведены в табл. 1.

На рис. 2а и За приведены спектры с ПУ =114° и 4°, соответственно. 
На рис. 2Ь и ЗЬ показаны изображения участков этих спектров около На.

Использовались спектрофотометрические стандарты из [22].
3. Оценка масс и кинематика. Скорость Марк 297 мы приняли равной 

средней скорости трех крупнейших центральных конденсаций (К1, К2 и 
КЗ): Уг = 4700±32 км/с. После исправления за вращение галактики 
Уо = 4832 /км/с, что соответствует расстоянию Марк 297 г = 64.4 Мпк 
(Н = 75 км с՜1 Мпк՜1).

По спектрам, полученным с панорамной счетной системой, были по
строены кривые вращения. Они приведены на рис. 4, где а—сечение через 
К2-К1-КЗ' ПУ = 114° и Ь — сечение через К4-К2, ПУ = 4°.

На рис. 4 стрелками указаны положения максимума интенсивности ли
нии На в .конденсациях. Точность определения лучевой скорости в изме
ряемой точке мы оценили из сравнения лучевых скоростей конденсаций по 
фотографическим и сканерным спектрам с данными из кривой вращения 
в 30 км/с.

Если интерпретировать кривую вращения рис. 4а как независимое вра- 
.щение конденсаций К.1, К2 и КЗ' в противоположных направлениях, то по 
•скорости вращения ДУ на радиусе R конденсаций (см. рис. 2Ь) можно сде
лать оценку масс конденсаций:

<(К1) = 1.310“ Мои? = 0.9 кпк, ДК = 78 км/с),

ЛИ(К2) = 2.3-108 Мо(Я = 0.6 кпк, Д У = 40 км/с),



Рис. 1. а) Прямой снимок галактики Марк 297, показаны положения щели спектро
графа я позиционные углы; Ь) Изоденсированное изображение галактики.



Рис. 2. а) Спектр М03405 Марк 297, сечение К2-К1-КЗ', ПУ=114°; Ь) Участок 
спектра около На.

К ст. А. Н. Буренкова



Рис. 3. а) Спектр М03406 Марк 297, сечение К4-К2, ПУ=4в, Ь) Участок спектра 

ОКОЛО Н։.

К ст. А. Н. БуренКОВ«
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Л/(КЗ') = 0.9-10’ Дэ(Я = 0.8 кпк, ДИ=22 км/с).

Необходимо отметить, что приведенные здесь массы конденсаций отлича
ются от приведенных нами ранее [23], т. к. в том случае оценки радиуса 
и скорости вращения конденсаций делались грубо по фотографии спектра.

ЖУРНАЛ НАБЛЮДЕНИЙ ГАЛАКТИКИ МАРК 297
Таблица 1

Номер 
спектра

Дата 
наблюдений

Аппара
тура

Экспо
зиция 
(мин)

Изобра
жение 

(')
Диапазон 

(АА)
пу 
(°) Примечание

1 2 3 4 5 б 7 1 8

•СП0474 18-05.1983 СП УМК 9 2 5700-7100 94 К1-2-3
СП0477 14.08.1983 5 3 W 11

СП485А 30.06.1984 УА УМК 10 1.5 4850-7100 w 11

СП485Б 1» W 5 И 3700-5700
СП486А п W 20 и 96 К7-4-6-5-5'
СП486Б W И 30 4850-7100 11

А14914 29.03.1986 Сканер 21 2.5 3830-5530 К2
А14915 И п 7 11 3830-5530 К4
А14916 11 19 и 5290-6990 К2
А15607 07.04.1986 п 37 и 3740-5440 КЗ
А15608 11 1» 47 11 5270-6970
А15609 п 11 37 м КЗ
А15610 11 11 55 и К1
А15611 11 и 25 ■ 3730-5430
А15612 11 п 15 »» 11 К5
А15613 11 п 13 5270-6970 К4
А15708 08.04.1986 11 26 1.5 3730-5430
А15709

е
п м 8 11 5270-6970 К5

М03405 09.04.1986 У А՜ КН 23 11 6160-6980՛ 114 К2-1-3'
М03406 11 И 20 11 11 4 К4-2

Примечание. СП УМК = СП — 160.4- ЭОП УМК91В, S = 1'3 X 1'5, дисперсия 
65 Д/ф>; УА УМК = УАГС+ЭОП УМК91В, 5= 1'3 X 2'2, дисперсия 100. А/мм; Ска
нер = 1024 — канальный сканер БТА [18], »5 = 1'5 X 4', дисперсия 1.8 А/кан; УА 
КН = УАГС512 X 512 панорамная система счета фотонов, ^ = 1'3 X 2'3, диспер
сия 1.6 А/кан [19-г-21].

А -
Дисперсии скоростей, полученные из ширин эмиссионных линий на 

половине интенсивности (FWHI), для изучаемых конденсаций лежат в 
пределах 100—150 км/с, что типично для . гигантских внегалактических 
HJI-облас^ей. Полученные а . приведены в табл, 2 (а?./ чи а; >.* — • ЛПуГ, • • » ВНуТв НСЮ»
-4—21
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— °2вс.» где а = Г№Н1/2.3б для гауссиановского профиля линии, а; — 
инструментальная величина, полученная из Е№Н1 линий неба).

Рис. 4. а) Кривая вращения Марк 297 по спектру М03405, ПУ=114՜, конденса
ции КЗ'—К1—К2; Ь) Кривая вращения Марк 297 по спектру М03406. ПУ —4е, кон
денсации К4—К2. Стрелками указаны положение максимальной интенсивности линии 
На в конденсациях.

3. Спектрофотометрические данные и физические условия. В табл. 2 
приведены относительные интенсивности линий / (1) / I (Ну) для наблю
денных конденсаций в Марк 297. В 1 столбце указаны лабораторные дли
ны волн измеряемых линий, во 2—ион, которому принадлежит линия, в 
3—10: относительные интенсивности линий конденсаций К1, К2, КЗ, К4, К5, 
К5', Кб, К7, соответственно, которые указаны на рис. 1а, кроме К5'. Эта 
конденсация, по-видимому, является внешней западной частью конденса
ции К5, на -спектре она отличается от К5 только отсутствием сильного кон
тинуума.

В большинстве случаев эмиссионные линии Ва-серии, начиная уже с 
Ну, наложены на более широкую абсорбционную особенность. Поэтому 
была сделана попытка учесть влияние абсорбции, проводя локальный кон
тинуум под эмиссионной линией. В большинстве случаев рядом с интенсив
ностью линии указана ошибка измерения, полученная при усреднении из
мерений сканерных спектров с фотографическими. В случае, когда рядом 
с интенсивностью стоит знак « : точность измерения данной линии мо
жет быть хуже 30%, в остальных случаях, без приведенной ошибки, в пре
делах 25—30%. Для слабых линий: оценивалась максимальная интенсив
ность, в этих случаях перед значением՛ интенсивности стоит «<». Внизу 
таблицы для каждой конденсации приведены эквивалентные ширины 
На, Нз и абсорбции в Ну после вычитания эмиссионной линии и ошиб
ки их измерения в А.

В табл. 3 приведены относительные интенсивности линий после исправ
ления за покраснение.

Теоретическое отношение линии На/Н₽ для Т,= 10000 К и п, — 
= 100 см՜3 взято из [24]. Значения функции покраснения / (^ ) взяты Из 
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125]. В колонках 3—10 таблицы приведены значения исправленных интен
сивностей линий.

Таблица 2 
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ ДХ)//(Нй (НАБЛЮДЕННЫЕ)

Дл. 
волны Ион К1 К2 КЗ К4 К5 К5' Кб К7

1 2 1 3 4 5 6 7 8 9 10

3727.5 [ОН] 210+48 210+58 193 287+15 261+19 241 284 254
3868.7 [NelllJ 23: 9+ 1 <28: <22: 16:
3970.1 н. 12+ 1 14+ 6 14:4-4 <18:
4101.7 Но 11 20+ 1 8 15+ 3 27: 22+11 49: 41::
4340.5 Н7 39+ 4 47+ 1 26+ 5 51±10 38± 2 53 69: 62::
4363.2 [ОШ] 5+ 1
4861.3 Нз 100 100 100 100 100 100 100 100
4958.9 [ОШ] 31+ 9 71±4 34+ 2 90+17 78+4 80+ 8 104+4 76+24-
5006.8 [ОШ] 90+ 9 212+11 100+ 4 268+53 204+ 5 242+22 235±26 184+ 3-
5875.8 Не! 37: 30+4 20+ 2 19+ 7 24: 22: 28+16 23
6300.2 [01] 22+ 3 31+11 13+ 1 31 25± 5 27: 38:
6363.9 [01] 7 10 7:
6548.1 [NIIJ 34+ 6 23+ 4 33+ 3 27+10 19: 14 19 48+25
6562.8 н, 435+Ю 593+87 389+15 337+37 293+21 256 380 4011+51
6583.6 [КП] 119+18 69+10 94+ 9 83+29 58+12 44 44 56+19-
6717.0 [SI1] 95+ 6 90+ 6 78+11 87+26 J154+ 5 71 63 ՝ 231
6731.3 [SH] 120+35 87+ 7 75+18 50+11 68 76

W (Н.) [А] 67.0 290.: 71.8 180.: 149.1 138.2 85.0 77.5
°Г(НВ) [А] +5.8 +30. + 5.8 +20. +21.1 + 4.7
W (Н₽) эм. [А] 8.8 60. 10.4 35. 22.5 25.0 14.7 15.5
1Г(Н₽) абс. [А] —6.8 - 3.9 — 4. - 8.9 - 4.8

°IF(Hp) [AJ ±1.3 ± 5. ± 5
1
+ 3.6 ± 16 + 2.5 ± 1-4

Внизу табл. 3 приведены коэффициенты С(Н₽), значения лучевых 
скоростей конденсаций, d,HyT -дисперсия скоростей в НИ области, отно
шение R [S II] = /(6717) //(6731), электронные температуры, определен
ные из эмпирических зависимостей [26—28], средние значения Те из этих 
трех определений и значения пе, полученные для данных R [S II] из ра
боты Носова [29].

Все исследованные конденсации попадают в область «нормальных и 
изолированных» Н 11-областей на диаграмме рис. 9 из работы Болдуина 
и др. [30], что указывает на радиативное возбуждение звездами ранних 
спектральных типов.
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Таблица 3
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ, ИСПРАВЛЕННЫЕ ЗА ПОКРАСНЕНИЕ:

/(>)
„ +С(Н?)-/(>.)1

»спр. --- 1и

Дл Ион К1 К2 КЗ К4 К5 К5' Кб К7
ВОЛНЫ

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

3727.5 ЮН] 296+68 350 306+75 329+17 266+19 241 358 334
3868.7 [МеШ] 38: 10+ 1 <28: <22: 20:
3970.1 н. 19± 2 15+ 6 14+ 4 18:
4101.7 Не 14 29± 1 9: 16+ 3 27 22+11 57: 49:
4340.5 Нт 45± 5 60+ 1 29+ 5 54+11 38+ 2 53 76: 69:
4363.2 [ОШ] 6+ 2
4861.3 Нз 100 100 100 100 100 100 100 100
4958.9 [ОШ] 30+ 9 65± 4 33+ 2 88+17 78+ 4 80+ 8 101+ 4 ' 73+23
5006.8 [ОШ] 85+ 8 191+10 96+ 4 262+52 203+ 5 242±22 225+25 175+ 3
5875.8 Не! 28: 18+ 2 16+ 1 17+ 6 24: 21: 23+13 18
6300.2 [О!] 15+ 2 16+ 6 10+ 1 27 24+ 5 27: 30: . 47:
6363.9 [О!] 5 • 5 5
6548.1 [ЫП] 22+ 4 11+ 2 24+ 2 23+ 8 19: 14 14 34±18
6562.8 н։ 286+ 7 286+42 286+11 285±31 286+21 256 286 285+36
6583.6 [ЯН] 78+12 33+ 5 69+ 7 70+25 57+12 44 33 40+14

•• 6717.0 [БП] 61+ 4 41+ 3 56+ 8 73+22 |150+ 5 71 46 |161
6731.3

• [5П] 76+22 40+ 3 54+13 42± 9 68 56 ,

С(Нр) 0.530 0.925 0.390 0.210 0.030 0.000 0.360 0.425
Иг [км/с] Л 4703 4750 4639 4940 4610 4646 4634 4876
ар. »[км/с] +22 +20 +20 ±52 ±24 +40

а.кут. 130+20 80+30 117+25 154 130 107+44 131± 7 128+34
R [БН] > I 0.803 •1.025 1.037 4.74 >1.5 1.044 0.82 >1.5
7?е [К] Ср 0ДНЯЯ 7300 8600 7500 8600 8200 8500 8900 8300
л, [см—3] 1300 600 550 100’ 100’ 550 1350 100’
Т. [26] 7250 84|:о 7450 . 8150 8150 8450 8650 8050
7>[27] 7440 8650 7600 9100 8300 8400 9150 •8520

• 77«. [28] 7445 8780 7635 9180 8430 8530 9200 8645

«* »В нескольких случаях не Удалось* уверенно определить R [БП], но т. к.
К [БИ] были в этих случаях больше 1.5, тс ВЗЯТО п. ■-= 100 [см-3].

4. Определение содержаний элементов. Оценки содержаний ионов 
О+/Н+, О++/Н4՛, №+/Н+, Ые+1’/Н'г'были сделаны в предположении 
нулевых температурных флуктуаций в НП-области по схеме из работы 
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Пеймберта и Костеро [31], Не Н’ —по Пеймберту [32] и М՜ Бт по 
Бенвенути и др. [33]. Коррекция за иенаблюденные стадии ионизации 
сделана по [31]. Содержания Не и Не неуверенные из-за слабости 
линий этих элементов.

Таблица 4
ОБИЛИЯ ЭЛЕМЕНТОВ [Х/Н] = 12 + 1г (Х/Н)

Объект [O/HJ [N/H] [S/H] [Ne.’H] [Не./Н] Ссылки

. 1 2 з 4 5 6 7

Марк 297 К1 8.85 7.57 7.24 11.29:
К2 8.58 7.05 6.88 8.45: 11.11

., КЗ 8.76 7.49 7.13 11.05
К4 8.58 7.44 7.10 7.73 11.08
К5' 8.53 7.28 7.22 <8.06: 11.22:
К5 8.58 7.41 7.26 <8.29: 11.23:
Кб 8.58 7.06 6.96 11.21:
К7 8.60 7.33 7.23 8.22 11.10

г

Солнце 8.87 7.96 7.23 8.05 11.0 Аллер (1983) [34]
( ММО ) 8.02 6.48 6.40 7.29 10.90 Талент (1982) [35]
< БМО > 8.49 6.95 7.20 7.80 10.94 1»

Марк 35 СА 8.19 6.80 6.43 7.70 11.14 Буренков, Хачикян
Марк 35 Ядро 8.48 7.05 6.63 7.81 10.94 (1986) [36]
НИ Irr 8.51 7.02 Петросян (1987) [37]
Ядра՛ спиральных

галактик 8.86 7.84 W
НИ Sc/m 8.59 7.25 W
НИ Sa/b 8.80 7.72 W

В табл. 4 приведены полученные полные содержания элементов в виде 
[Х/Н] = 12 +1£ (Х/Н) для изученных конденсаций, а также данные о 
химическом составе для Солнца из [34], для < ММО > и < БМО > из 
[35], для Марк 35 СА и ядерной области из [36], данные по [О/Н] и 
[НН] для гигантских иррегулярных галактик, Н П-ядер спиральных га
лактик со вспышкой звездообразования, Н П-областей в Бс/т и Ба/Ь га
лактиках, любезно предоставленные нам до выхода из печати Петрося
ном [37]. • ■

5. Обсуждение. В Марк 297 отчетливо наблюдается вращение, по. 
крайней мере, трех конденсаций: К1, К2, и КЗ՜, в противоположных на
правлениях.

Сделаны оценки масс конденсаций К1, К2, КЗ'. Величины масс этих 
конденсаций лежат в пределах: 0.9- 10е Ч- 1.3-109 Л/©. В [6] сделана оцен
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ка кинематической массы системы М 2-Ю10 М®, а в [38] из радио
наблюдений в линии X 21 см определена полная масса галактики ЛГ< — 
= 1.8810" Л/д и масса нейтрального водорода Мц\ = 1.18-10"’ Л/д.

Аллойн и Дюфло [9] предположили, что Марк 297 является взаимо
действующей системой двух спиральных галактик позднего типа. Из фото
метрии в ближнем ИК-диапазоне они оценили вклад в массу галактики 
старого звездного населения (масса звезд спектрального типа КО ~ 
~2.8-1010 Л/д); указали, что другие параметры, такие, как отношение 
полной массы к массе газа, параметр возбуждения [О III] /Ир в Марк 
297 отдают предпочтение спиральным галактикам около типа Бсс! [40, 41, 
42]; также обратили внимание на усиление Нв/ [ДО II] во внешних частях 
системы, предположив, что это отражает градиент содержания азота, ко
торый часто находится у поздних спиралей.

Из анализа поля скоростей они разделили галактику на два компонен
та следующим образом: первый компонент — это В'ВСС՜ (в наших обозна
чениях слабые северные конденсации — К1-КЗ-К5 — и К5'). второй — 
ВАА' (северная часть конденсации К2-К2-К4—и К7), указывая, что 
«скорости в деталях второго компонента, по-видимому, одинаковые около 
4940 км/с». По нашим измерениям скорость конденсации К2 равна 4750± 
± 20 км/с, скорость К4 4940 км/с, а К7 4880±40 км/с. Поэтому второй 
компонент не может быть наблюдаемой плашмя спиральной галактикой, как 
это предполагают данные авторы.

Тем не менее, конденсация К2 несколько выделяется на кривой вра
щения (рис. 4а), а на расстоянии около 9" от К1 наблюдается разрыв ско
ростей в кривой вращения, что можно объяснить проекцией К2 на галак
тику. Внешняя часть галактики восточнее К2 (на расстоянии 10—13՜՜ от 
К1) имеет лучевую скорость около 4900 км/с, близкую к скоростям К4 
и К7.

Мы попытались с другой стороны подойти к этой проблеме, восполь
зовавшись статистическими данными Петросяна [37] о содержаниях азо
та и кислорода в Н П-областях. На рис. 5 показано положение четырех 
типов Н II-областей что его данным с боксами ошибок (НИ в гигантских 
иррегулярных галактиках, Н П-области ядер спиральных галактик со 
вспышкой звездообразования, Н П-областей в 5с/т и Ба/Ь галактиках) 
в зависимости от обилий в них азота и кислорода. Там же указаны поло
жения восьми измеренных нами конденсаций Марк 297 с их ошибками. 
Оценка ошибок определения обилий [Ы/Н] и [О/Н] сделана в предполо
жении ошибок в определении Те± 1000 К и пе ± 1000 см՜3 и с данными 
■по ошибкам измерения относительных интенсивностей линий.

Несмотря на большие ошибки, рис. 5 можно интерпретировать как на
личие трех типов Н П-областей в Марк 297:
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1) ядра спиральных галактик со вспышкой звездообразования: К1 и, 
возможно, КЗ;

2 Н П-области в Бс/т спиралях: К4, К5, К5՜, К7;
3) Н П-области в гигантских иррегулярных галактиках: К2 и Кб.

(О/Н]
Рис. 5. Зависимость [№/Н] от [О/Н]. Черными квадратами указаны конденсации 

Марк 297, рядом стоящие цифры соответствуют номеру конденсации. Кружками — 
положение четырех типов Н П-областей по данным Петросяна [34] с боксами ошибок 
'(Н II в гигантских иррегулярных галактиках, Н 11-ядер спиральных галактик со вспыш- 
кой звездообразования, Н П-областей в Эс/т и Ба/Ъ галактиках).

На рис. 6 построены зависимости содержания [М/Н] и [О/Н] ог рас
стояния данной конденсации от К1, принятой за центр системы (Я/Яа), 
тде /?25 = 8 кпк — радиус Марк 297, определенный в работе Маехары и др. 
[39]. На этих зависимостях отчетливо прослеживается градиент обилий 

■азота и кислорода по конденсациям Марк 297, кроме конденсации К2, ко
торая имеет пониженное содержание и кислорода и азота, и конденсации 
Кб с дефицитом азота по отношению к другим конденсациям Марк 297.
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Гладкость зависимостей на рис. 6 вряд ли можно объяснить случай
ным совпадением, несмотря на большие ошибки в определении обилий. 
Скорее всего это следствие хорошей внутренней сходимости из-за однород
ности спектрального материала и единообразной методики обработки.

Рис. 6. Градиенты содержании [К/Н] и [О/Н] от расстояния данной конденсации, 
от К1, принятой за центр системы.

Предположение, что в системе Марк 297 имеется еще одна спиральная՛ 
галактика с ядром КЗ, приводит к значительному увеличению разброса 
точек на зависимостях «обилие—радиус». В нашем случае количества 
изученных конденсаций недостаточно, чтобы можно было по градиентам! 
обилий искать вторую спиральную галактику в Марк 297. •

На основании рис. 5 и 6 можно предположить, что в случае Марк 297՜ 
мы действительно имеем дело с системой по крайней мере двух галактик..
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Одна из них—спираль позднего типа с ядром К1 и сверхассоциапиями: 
КЗ, К4, К5+К5' и К7, что в полном согласии с выводом в работе [9] о 
наличии в Марк 297 компонентов с параметрами поздних спиралей. Втог- 
рая — иррегулярная, к ней относятся К2 и, возможно, Кб.

В заключение хочу выразить глубокую благодарность за полезные.- 
обсуждения и советы Э. Е. Хачикяну и А. Р. Петросяну.

Специальная астрофизическая
обсерватория АН СССР

SPECTRAL INVESTIGATION OF MARKARIAN 297

A. N. BURENKOV

Detailed spectral investigation of 8 H1I regions in the giant ir
regular galaxy Mark 297 is carried out. Mark 297 shows the rotation of 
at least three condensations: KI, K2 and КЗ' in the opposite directions.- 
Estimations of KI, K2 and КЗ' masses are made. The mass values of 
these condensations are within the limits: 0.9-108 —1.3--100 Mq. The 
abundances of oxygen, nitrogen, sulphur, neon and helium in HII regions 
are determined. From the analysis of N and О abundances an assumption 
is made that in the case of Mark 297 we deal with a system of, at 
least, two galaxies. The first is an irregular one (K2, and, apparently, 
Кб); the second is a spiral of late type with a nucleus of Kl and su
perassociations: КЗ, K4, K5, K5' and K7. HII regions of the supposed, 
spiral galaxy, whose core is the brightest central condensation, show a 
noticeable gradient of nitrogen and oxygen abundances which is often, 
observed ih spiral galaxies.
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БЫСТРАЯ СПЕКТРАЛЬНАЯ ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР ГАЛАКТИК. АМПЛИТУДЫ ВАРИАЦИЙ В ЛИНИЯХ
И. И. ШЕВЧЕНКО

Поступила 24 декабря 1987 
Принята к печати 10 октября 1987

՛ Рассмотрена эволюция эмиссионного спектра активного ядра в ходе отдельного 
активного события. Сделаны предположения: 1) распределение излучающих в линиях 

'облаков в области формирования широких линий изотропно относительно иэниз)ющего 
источника; 2) типичное облако излучает в линиях главным образом со стороны, обра
щенной к источнику; 3) светимость типичного облака в линии пропорциональна степени 

s падающего на него ионизующего потока (Дос F*, значение s зависит от выбора ли
нии). Выведены зависимости ДЛ (s) и ДЛ (ДО. где ДЛ — максимальное относитель
ное приращение потока в линии (амплитуда), Д/ — время запаздывания максимума 
вспышки в линии относительно максимума вспышки в ионизующем континууме. Зави 

. симости сопоставляются с опубликованными данными по спектральной переменности 
Сейфертовской галактики NGC 4151. Сделан, в частности, вывод, что и длительность 
и амплитуда типичной вспышки NGC 4151 в ненаблюдаемом ионизующем континууме 
значительно (возможно на порядок) больше, чем в наблюдаемом рентгене.

»1. Введение. В начале 70-х годов В. М. Лютый и А. М. Черепащук обнаружили у ряда Сейфертовских галактик быструю переменность ядра в эмиссионной линии На [1, 2]. Вспышки ядра в оптическом континууме, как оказалось, сопровождаются вариациями потока в На. Эти вспышки в линии следуют с запаздыванием относительно вспышек в континууме. Эффект запаздывания получил геометрическую интерпретацию: излучающее в На вещество находится на некотором расстоянии от источника ионизую- :щего излучения; время задержки есть мера этого расстояния [3].Быстрая переменность эмиссионных спектров активных ядер неоднократно обсуждалась в теоретическом плане. В частности, результаты наблюдений В. М. Лютого и А. М. Черепащука вскоре после их опубликования обсуждались Н. Г. Бочкаревым и С. П. Пуденко [4]; С. Н. Фабрика [5], И. И. Антохин и Н. Г. Бочкарев [6] списали возможные эффекты переменности профилей эмиссионных линий. Блэндфорд и Мак-Ки [7] .предложили математическую процедуру «картографирования» области 



60 И. И. ШЕВЧЕНКОформирования широких линий, основанную на сопоставлении параллельных кривых блеска ядра в линиях и в континууме. В настоящей статье мы продолжаем исследование, начатое в [8] и [9]. Как и прежде, мы не касаемся переменности профилей линий, речь идет о полных потоках.По современным представлениям, область формирования широких ли-- ний (ОФШЛ) активного ядра состоит из множества облаков, фотонони- зуемых «центральной машиной» (см., например, [10]). У Сейфертовских галактик, в частности у NGC 4151, распределение-этих облаков вокруг «машины», скорее всего, примерно изотропно (см. обсуждение и ссылки в [8]).Пусть длительность ионизующей вспышки много меньше выраженных в световых единицах размеров ОФШЛ. Тогда, если ОФШЛ изотропна (т. е. сферически симметрична), запаздывание максимума вспышки в какой- либо линии относительно максимума вспышки в ионизующем континууме может, наблюдаться только в том случае, если типичное облако ОФШЛ излучает в этой линии анизотропно, а именно, главным образом со стороны, обращенной к ионизующему источнику [8]. Однако, согласно [8], этЬ условие не является достаточным.Рассмотрим модель однородного распределения облаков. Размеры* однородного облачного агрегата формально могут быть сколь угодно велики, но ОФШЛ имеет вполне определенные размеры. Объясняется это са- моэкранированием облаков: оптическая толщина типичного облака ОФШЛ в лаймановском континууме очень велика, ~Lc 105 (см., например, [10]). Определим «фактор покрытия» е(г) как отношение числа ионизующих квантов, поглощаемых облаками, находящимися внутри сферы радиуса г с центром в. ионизующем источнике, к общему числу ионизующих квантов, испускаемых источником. Пусть а, см2 — среднее геометрическое сечение облаков в плоскости, ортогональной направлению на источник; 
п, см՜3 — число облаков в единице объема. Обозначим я—зп. Величина 
R = а-1 определяет характерный радиус ОФШЛ. На таком расстоянии от источника фактор покрытия, в соответствии с формулой (1) статьи [8], составляет 1—е՜1 ~ 0.7. Определим общий фактор покрытия как е = е (оо). В однородной модели, очевидно, е = 1.Пусть светимость типичного облака в линии пропорциональна степени s падающего на него ионизующего потока: L « F , где s^-О. Модель, однородного распределения облаков предсказывает разные величины времен запаздывания для линий с разными значениями S. Например, сна предсказывает эффект запаздывания максимума вспышки в линии для линии’ На'и отсутствие заметного эффекта для 'других бальмеровских линий. [8, 9]. Предсказание согласуется с наблюдательными ՛ данными, полученными для NGС 4151:Лютым и Черепащуком [1, 2] и Антонуччи и Коэном֊ 



ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР 61[11]. Свободная от облаков зона, окружающая ионизующий источник, если она существует, может занимать лишь малую часть объема ОФШЛ NGC 4151 [9].В статье [9] была рассчитана теоретическая зависимость величины задержки от параметра S. Предполагалось, что типичное облако ОФШЛ представляет собой плоский «блин», который излучает в линиях только со стороны, обращенной к источнику, причем излучает ортотропно. Плоскость «блина» ортогональна направлению на ионизующий источник. Тогда фазовая функция, т. е. зависимость регистрируемого от отдельного облака полного потока в линии от величины угла 6 между направлениями «облако—источник» и «облако—наблюдатель», имеет вид:
У (fj) = ~՜ (c°s &+|cos 6 |). (1)

Здесь размерный множитель опущен, 'принята нормировка /(0) = 1.Анизотропия эмиссии облака, описываемая формулой (1), является физически максимально возможной [12]. В настоящей статье мы рассчитаем времена запаздывания .вспышек в линиях для случая более умеренной анизотропии и перейдем к расчету амплитуд.2. Вывод основных формул. Сделаем следующие предположения относительно типичного облака ОФШЛ и его излучения в заданной линии (обоснование их см. в [12]): 1) облако в линии совершенно непрозрачно, прй этом кванты в линии производятся на малых оптических глубинах; 2) поверхность облака излучает в линии ортотропно; 3) связь светимости элемента поверхности облака в линии с величиной ионизующего потока, падающего на этот элемент, описывается степенной функцией (Z )• Тогда, если облако имеет сферическую форму, фазовая функция 7,(0) аппроксимируется следующим выражением:
i

1 / я \
jA (б) = (1 + cos е) + у cos 0у (2)

/(формула (11) статьи [12]). Из численных1 расчетов следует, что на области 0 < s < 2, 0 -С $ ^4 к разность j* (6) и у3(0) неотрицательна и меньше 0.02. /Фазовая функция сферического облака совпадает с фазовой функцией содержащего много облаков элементарного объема ОФШЛ, если облака кйкют форму плоских «блинов» и ориентированы случайным образом (разумеется, при выполнении в том и другом случаях исходных предположений)' [12]. Поскольку есть наблюдательные указания на хаотичность динамической структуры ОФШЛ NGC 4151 [11, 13, 14]. логично в каче



62 И. И. ШЕВЧЕНКОстве фазовой функции элементарного объема ОФШЛ взять фазовую функцию сферы (2), а не ориентированного «блина» i(1).Пусть распределение облаков однородно, т. е. а = const. Фазовая: функция имеет вид (2). Найдем зависимость относительного приращения 
&F/F потока в линии от времени t, отсчитываемого от момента вспышки центрального источника в ионизующем континууме. (Вспышку в конти?' нууме описываем 8-функцией времени). Эта зависимость есть не что иное, как специальным образом нормированная функция «отклика» ОФШЛ. В статье [8] выведены общие выражения для функций отклика; однако они выведены с точностью до размерных и нормирующих множителей. Подставим в формулу (3) статьи [8] а = const и у'(&) =/^ (S). Найдем нужную нам нормировку следующим путем. При квазистационарных вариациях потока в линии, т. е. при характерных временах переменности в ионизующем континууме, во много раз превышающих выраженные в световых единицах размеры ОФШЛ, вариации потока в линии и потока в континууме связаны очевидной формулой:

AFc(f)y L
(3>Введем безразмерное время т = ас</2 (с — скорость света). Формально представим вспышку в континууме в виде прямоугольной: функции времени; примем обозначения: «/т — длительность, ДЛС( = = Д/7/Т7)— амплитуда. Нетрудно доказать, что интеграл от функции отклика Д/7^)//7 по т от 0 до со равен значению которое-устанавливается в результате квазистационарного увеличения потока, в континууме от Гс до Гс+&ГС, т. е. он равен, в соответствии с формулой (3), величине (1 + ДЛС)։ — 1. Таким образом, нормировку следует выбирать так, чтобы указанный интеграл был равен (14- 4֊ ДЛ<.)*—!. В итоге находим функцию отклика

ДГ(т) 6т ((2 —s — т) Г(1 — 2S> т) 4֊ т 
F (з + 6)Г(3 —2s)

{(14-ДЛс)*-1)Л, (4>

00где Г (а, х) = ^иа-1е-о</и есть неполная гамма-функция; Г(а) = Г(а, 0)..
XИз формулы (4) следует, что для линий с « 1 потоки в линиях достигают максимумов одновременно с потоком в континууме. (Доказательство такого же точно утверждений, но в случае фазовой функции (1), приведено в статье [8]. Здесь доказательство аналогично).



ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР бзДифференцируя (4) по " и приравнивая результат нулю, получаем уравнение, связывающее параметр запаздывания у (д = ։cAf/2, где М — время запаздывания максимума вспышки в линии относительно вспышки в континууме) и параметр S на промежутке 0 S < 1:(2 — S — 2у) Г (1 — 2s, д) = sg^e-». (5)Решаем уравнение численно. Находим, что зависимость при 0^$<1 очень близка к линейной: у (s) ~ 1—S. Запишем итоговую зависимость в виде , . (С-(1— s) — А(s), если 0-<s<l,
У (s) = п . (6)-I 0, если s > 1.Положим С = 1. Тогда 0 <5 /։($) <0.024.Подставим т = y(s) (при 0 1) в формулу (4). Амплитудавспышки, по определению, есть максимальное относительное приращение потока, АЛ = А/’т«х/С; следовательно, мы получили выражение для амплитуды вспышки в линии. В полученном выражении присутствует неполная гамма-функция; избавляемся от нее с помощью уравнения (5). В итоге имеем

ю ֊ ° М (<1 + 11 (7>'где с (s) — практически постоянная: 0.955 < c(s)41 для 0 < s 1.В ситуации, когда мы абстрагируемся от вида временного профиля- ионизующей вспышки (задавая только два параметра — амплитуду и длительность), длительность ионизующей вспышки фиксирует то разрешение во времени, с которым мы можем определять теоретические времена запаздывания. При у ^dt вспышки в континууме и в линии сливаются; формально запаздывания нет1. Согласно формуле (6), y<~di для линий, с s<;l — d~. Следовательно, формула (7) применима для линий с 0 <s^l — dx.3. Сопоставление с наблюдательными данными. Формулы (6) и (7> задают теоретические зависимости «время запаздывания—параметр S» н «амплитуда—параметр S» для вспышек активного ядра в линиях в ходе отдельного активного события. Комбинируя (6) и (7), легко получить и зависимость «амплитуда—время запаздывания». Теоретические амплитуды,, вычисляемые как в функции параметра S, так и в функции А/, мы сопоставим с опубликованными данными по спектральной переменности Сейфертовской галактики NGC 4151. Это пока единственный активный внегалактический объект, для которого данные достаточно полны.



64 И. И. ШЕВЧЕНКОЗначения параметра S для разных линий можно в принципе определять из наблюдений медленной составляющей переменности эмиссионного спектра активного ядра [9]. Подобных наблюдений до сих пор проводилось мало. Поэтому мы воспользуемся оценками s, вытекающими из современных фотоионизационных моделей эмиссионных спектров активных ядер. Мушоцкий и Ферланд [15] и Кван [16] опубликовали графики теоретических зависимостей потоков F в различных линиях от величины параметра ионизации U (JJ, по определению, равно отношению концентрации ионизующих квантов на «лицевой> стороне сблака к концентрации атомов водорода в нем). Параметр ионизации прямо пропорционален величине падающего на облако ионизующего потока. Согласно оценке Му- шоцкого и Ферланда, для облаков ОФШЛ NGC 4151 характерно значение ig£/ =—1.2 (см. рис. 3 в [15]). Аппроксимируя зависимости «1g/7—lg/Л» на промежутке —2 lg t/ —1 прямыми линиями, получаем значения S.Наблюдательные значения амплитуды АЛ и времени запаздывания А/ для линии На взяты из статьи Черепащука и Лютого [2]. Эти данные характеризуют активные события 1971—72 гг. Наблюдательные значения △А и Д£ для линий На, Н?, Нт и Не II 4686 А вычислены по данным Антонуччи и Коэна [11] (активное событие в феврале—апреле 1981 г.), для линий Mg II 2800 А, С III] 1909 А и С IV 1549 А — по данным Ульрих и др. [14] (активное событие в мае—июне 1979 г.). Там, где необходимо, в значения амплитуд была внесена поправка за постоянный во времени вклад узких составляющих линий и блендирующих узких линий; эти вклады рассчитаны по данным табл. 2 из статьи Ферланда и Мушоцкого [17]. Положение спектральных линий на диаграммах «ДА—S» и «ДА— Д1» показано на рис. 1 и 2. Строго говоря, из-за недостаточно высокого, разрешения наблюдений во времени все современные наблюдательные оценки амплитуд вспышек в линиях являются нижними пределами. Но поскольку для линии На независимые данные Черепащука и Лютого [2] и Антонуччи и Коэна [11] хорошо согласуются друг с другом, выведенные из наблюдений амплитуды вспышек в линиях с умеренными значениями, S (т. е. вспышек большой длительности), по-видимому, близки к истинным.Чтобы иметь возможность сопоставлять наблюдения с теорией, кроме полученных для набора линий наблюдательных значений амплитуд и задержек нам нужно знать еще три параметра: 1) характерней, радиус ОФШЛ R — чтобы, например, иметь возможность переводить времена запаздывания Д/ в параметры запаздывания у и наоборот (с помощью формулы у = асМ/2 — cM/'2R); 2) и 3) амплитуду ДА, и длительность ч/т вспышки в ионизующем континууме — чтобы иметь возможность рас- •счйтывать теоретические амплитуды вспышек в линиях по формуле (7). ’Физические размеры ОФШЛ можно оценить, располагай1 оценками՛ параметра ионизации и плотности водорода для типичного' облака ОФШЛ, 



ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР 65а также оценкой светимости центрального источника в ионизующем континууме. Таким путем Ферланд и Мушоцкий [17] нашли характерное значение радиуса ОФШЛ NGC 4151 Rt ~ 16 св. дней. При этом была использована ими же полученная оценка параметра ионизации Igt/ = —0.75. В статье [15] ими приводится нозое, пересмотренное значение Igt/ = — 1.2. Новое значение Ri в таком случае составляет 27 св. дней. В однородной модели распределения облаков величину R\ естественно отождествить с тем расстоянием от центра ОФШЛ, на котором фактор покрытия равен 1/2. Тогда, в соответствии с формулой (1) статьи [8], R = /?։/1п 2. Отсюда получаем оценку R ~ 40 св. дней.

Рис. 1. Диаграмма «амплитуда—параметр S» для NGC 4151. Значения амплитуд 
наблюдаемых вариаций в линиях вычислены по данным: I — Черепащука н Лютого 
[2], П — Антонуччи и Коэна [И]. П1—Ульрих и др. [14]. Теоретические кривые: 
1 —однородная модель распределения облаков (1а: </т = 0.15, ДАе =10; 1Ь: </с=0.2, 
АЛ с = 5; IX: dz = 0.02, ДАе = 1); 2 — модель с полостью, Rq/R =0.5, dz =0.15, 
ДА с =10; дг— квазистационарная зависимость, ДА с = 10.Теперь о параметрах ионизующей вспышки. Поскольку форма вспышек в наблюдаемом континууме отлична от прямоугольной, следует еще решить, что, собственно, следует подставлять в формулу (7) в качестве 

и ДАС. Определим амплитуду ЛЛС естественным образом, как максимальное относительное приращение потока в континууме. Тогда длительность (Н естественно определить как частное от деления полной энергии
5—21 



66 И. И. ШЕВЧЕНКОизлучения, испущенного в данном спектральном диапазоне в ходе вспышки, на светимость вспышки в том же диапазоне в ее максимуме.Достаточно подробные наблюдения быстрой переменности континуума: у NGC 4151 имеются к настоящему времени только для рентгеновского и оптического диапазонов длин волн. Длительность и амплитуда типичной, вспышки NGC 4151 в диапазоне 2—10 кэВ: dt = 1—2d, Д^4С « 1 [18, 19]

Рис. 2. Диаграмма «амплитуда — время запаздывания» для NGC 4151. Обозначе-֊ 
ния те же, что и на рве. 1.Составная оптическая вспышка, построенная Лютым [3, 20] путем совмещения нескольких вспышек NGC 4151, зарегистрированных в полосе V, имеет характерные параметры dt = 12—14d, АЛС äs 1. Для активного события, наблюдавшегося Антонуччи и Коэном [11], амплитуда вспышки в- незвездном оптическом континууме ДЛс^З (длительность в данном случае найти нельзя из-за недостаточно высокого разрешения наблюдений во времени).На рис. 1 вместе с наблюдаемой представлены теоретические зависимости «амплитуда—параметр S». Кривые 1Х, 1а и 1Ь отвечают однород-- ной модели. Они рассчитаны по формуле '(7). В случае 1Х в качестве параметров ионизующей вспышки приняты параметры типичной вспышки в рентгене: dt = 0.02 и АДе = 1. В случае 1а принято А ■» 0.15 (длитель— 



ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР 67лость типичной оптической вспышки) и ДЛе = 10; в случае 1Ь — с/т = 0.2, АЛ с = 5. Во всех случаях при пересчете Л в йх принято R = 40 св. дней. Как видим, кривая 1Х совершенно не согласуется с наблюдениями, следовательно, реальные параметры вспышки в ионизующем континууме далеки от таковых для вспышки в диапазоне 2—10 кэВ. В случаях 1а, 1Ь и длительность и амплитуда много больше, чем в случае 1Х, и кривые согласуются с наблюдениями в целом гораздо лучше.На рис. 1 показана также квазистационарная зависимость ДЛ(х) для случая ДЛС = 10 (кривая <?$). На вид квазистационарной зависимости не влияет ни структура ОФШЛ, ни выбор фазовой функции; он определяется только амплитудой ионизующей вспышки в соответствии с формулой(ДЛ)„ = (1+ДЛеу֊1. (8)Как видно из рис. 1, точка «Мб II» лежит далеко от теоретических кривых 1а, 1Ь. Для соответствующего линии Мб II 2800 А малого значения 5 амплитуда вспышки в этой линии слишком высока. Кривая ?$, рассчитанная для той же, что и в случае 1а, амплитуды ионизующей вспышки, в отличие от кривой 1а, совершенно не похожа на наблюдаемую зависимость в целом; зато она проходит рядом с точкой «Мб II». Объяснить это можно, если предположить наличие резкого отрицательного радиального градиента в содержании ионов магния в ОФШЛ. Если ионы магния сосредоточены в основном в облаках внутри некоторой центральной зоны ОФШЛ, причем размеры этой зоны, выраженные в световых единицах, значительно меньше длительности ионизующей вспышки, то поведение линий Мб II должно быть квазистационарным. Но, конечно, возможно и то, что для линии Мб II 2800 А значение 5, следующее из современных фото- ионизационных моделей, неверно (слишком мало).Зависимости АЛ(х) и Д/(х) (формулы (6) и (7)) параметрически задают зависимость АЛ (ДО. Кривые 1а, 1Ь на рис. 2 графически воспроизводят эту зависимость для случаев с/т =0.15, ДЛС = 10 и с/т = 0.2, Д4С = 5 (как и прежде, R = 40 св. дней). Наблюдательная диаграмма «АЛ—А/» интересна тем, что для ее построения требуются только сами данные по быстрой спектральной переменности; какая-либо дополнительная, теоретическая информация (например, информация о значениях параметра х) не нужна. Из рис. 2 видно, что кривые 1а, 1Ь в целом согласуются с наблюдениями.4. Влияние размеров и радиальной структуры ОФШЛ на амплитуды 
вспышек в линиях. Из формул (6) и (7) следует, что для любой заданной линии время задержки А/ прямо пропорционально, а амплитуда обратно пропорциональна величине характерного радиуса ОФШЛ R. Таково влия



68 И. И. ШЕВЧЕНКОние размеров в однородной модели. Можно показать, что этот вывод не зависит от выбора фазовой функции.Рассмотрим модель изотропной ОФШЛ, имеющей внутреннюю зону радиуса Ro, свободную от о-блаков. Вне этой зоны сблака распределены однородно (а = const), следовательно, ОФШЛ «ограничена излучением». В статье [9] показано, что для любой линии, независимо or величины параметра s, время задержки в модели с полостью не может быть меньше некоторого предельного значения, равного 2 Ro/c. Этот вывод получен в предположении, что фазовая функция элементарного объема ОФШЛ описывается формулой (1); можно, однако, показать, что он справедлив и вообще для любой фазовой функции, которая при изменении 8 от 0 до п монотонно убывает (в частности для функции (2)). Предположение о том, что распределение облаков вне полости однородно, в сферически-симмет- ричной модели также несущественно. Радиальное распределение вне полости может быть любым. Легко показать, что и тогда величина 2 /?о/с остается нижним пределом времени запаздывания.Структура ОФШЛ влияет на времена запаздывания; она влияет и на амплитуды, однако характер этого влияния таков, что из анализа одни* лишь амплитуд каких-либо заключений о структуре ОФШЛ сделать в настоящее время практически невозможно. На рис. 1 показана теоретическая зависимость ДЛ(5), рассчитанная для случая Ro/R = 0.5 (кривая 2; соответствующие формулы мы не приводим, так как они довольно громоздки). Значения параметров ионизующей вспышки и параметра ® ( = R ') те же, что и в случае кривой 1 а.При 0 S < 0.85 кривые 1а и 2 на рис. 1 мало чем отличаются, а при s^O.85 сравнение некорректно, так как формула (7) применима при 0<s<l—d~. В то же время для линий с$~1 наблюдательные оценки АЛ являются только лишь нижними пределами, (поэтому различия между зависимостями АЛ (s) в разных моделях структуры в настоящее время практического значения 'не имеют.Иначе обстоит дело с диаграммой «амплитуда—время запаздывания». Наблюдательная информация о задержках ограничивает выбор моделей структуры. Кривые 1а и 2 на рис. 2, рассчитанные для тех же моделей, что и кривые 1а и 2 на рис. 1, резко отличаются по степени соответствия наблюдательным данным. Кривая 2, отвечающая модели с полостью, совершенно с этими данными не согласуется.5. Роль фазовой функции. Физически максимально возможная анизотропия излучения фотоионизуемого облака в линии описывается формулой (1). Модели ОФШЛ с фазовой функцией (1) подробно рассмотрены в статьях [8] и [9]. Если в качестве фазовой функции элементарного объема



ПЕРЕМЕННОСТЬ АКТИВНЫХ ЯДЕР 69ОСЫ ТТЛ принята функция (1), в однородной модели облачного агрегата величины задержек можно найти с помощью формулы (6), положив в ней С = 1.594 (тогда 0 h(s) < 1.5-10 3 при 0 1, что следует изчисленных расчетов). Таким образом, в случае экстремальной фазовой функции величины задержек в 1.6 раза больше, чем в случае принятой выше фазовой функции (2).Различие в амплитудах меньше. В разделе 2 мы вывели выражение для амплитуд в однородной модели, приняв в качестве фазовой функции функцию (2). В случае фазовой функции (1) аналогичным образом выведенное выражение имеет вид
дд (։) . С1 (5) ((1 + 4Л)._ ։) * (9)

где 0.997 < cj (s) < 1.019 при 0 1. Формула применима для линий с 0^з<1—0.6 rft.Отношение АЛ (s) для фазовой функции (1) к 
AA(s) для фазовой функции (2) при изменении $ от 0 до 1 mohotohlo меняется от 0.88 до 0.72.Следовательно, если бы в разделе 3 мы сопоставляли наблюдаемые значения амплитуд с теоретическими, рассчитанными для случая фазовой функции (1), а не (2), то наш вывод о характеристиках ионизующей вспыш- ки по существу остался бы прежним.6. Заключение. Итак, мы рассмотрели эволюцию эмиссионного спектра активного ядра в ходе отдельного активного события, чтобы выяснить, какая физическая информация может быть получена из диализа амплитуд наблюдаемых вариаций в линиях. Оказалось, что прежде всего это характеристики ионизующей вспышки, именно, ее длительность и амплитуда.Мы построили теоретические зависимости «амплитуда—параметр $» и «амплитуда—время запаздывания», где амплитуда определяется как максимальное относительное приращение потока в линии, параметр $ есть показатель степени в выражении, задающем зависимость светимости ти- тичного облака ОФШЛ в линии от величины падающего на него ионизующего потока (L ос f", значение $ зависит от выбора линии), время запаздывания есть время запаздывания максимума вспышки в линии относительно максимума вспышки в ионизующем континууме. Предполагалось, что ОФШЛ изотропна относительно ионизующего источника, и что сблакз ОФШЛ излучают в линиях главным образом со стороны, обращенной к ионизующему источнику. Теоретические зависимости мы сопоставили с опубликованными данными [2, 11, 14] по спектральной переменности Сейфертовской галактики NGC 4151. Из этого сопоставления мы получили оценку параметров вспышки в ненаблюдаемом ионизующем континууме: у



70 И. И. ШЕВЧЕНКОNGC 4151 и длительность и амплитуда типичной вспышки в этом континууме значительно (возможно на порядок) больше, чем в наблюдаемом рентгене; т. е. ее параметры ближе к параметрам оптической вспышки.
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RAPID SPECTRAL VARIABILITY OF ACTIVE GALACTIC NUCLEI. THE AMPLITUDES OF VARIATIONS IN LINES
I. I. SHEVCHENKOThe evolution of the emission-line spectrum of an active nucleus during a separate active event is considered. It is assumed that: 1) the distribution of line-emitting clouds in the broad-line region is isotropic in relation to the ionizing source; 2) the typical cloud emits in lines mainly from the side illuminated by the source; 3) the luminosity of the typical cloud in a line is proportional to the power s of the incident ionizing flux (£ oc F*, the value of s depends on the choice of a line). The relations AA(s) and ДА (ДО are deduced, where ДА is the maximal relative increment of the flux in a line (the amplitude), St is the time lag between the maximum of the ionizing continuum flare and the maximum of the flare in a line. The relations are compared to the available data on the spectral variability of the Seyfert galaxy NGC 4151. In particular, a conclusion is made that the duration and the amplitude of a typical flare of NGC 4151 in the unobservable ionizing continuum both substantially exceed that in the observable X-ray (perhaps by an order of magnitude).
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О ПРОИСХОЖДЕНИИ МЕЖГАЛАКТИЧЕСКОГО ГАЗА 
В СКОПЛЕНИЯХ ГАЛАКТИК И ИСТОЧНИКАХ 

ЕГО ЭНЕРГИИ

В. Г. ГОРБАЦКИЙ 
Поступила 16 июля 1987

Обсуждаются данные о содержании Бе в межгалактической среде (МГГ) и о массе 
среды. Рассмотрена эволюция содержания железа в МГГ и теоретические выводы со
поставлены с наблюдательными данными для скоплений галактик. Установлено, что в 
преобладающей доле МГГ состоит из межзвездного газа, выметенного галактическим 
ветром из галактик скопления в межгалактическое пространство. Указано на некоторые 
следствия из этого факта, в частности, в отношении проблемы источников нагрева МГГ.

1. Введение. Горячий разреженный газ в скоплениях галактик, обна
руженный более десяти лет тому назад по его рентгеновскому излучению, 
первоначально считался «остатком» того дозвездного газа, из которого, 
по предположению, сформировались галактики. Однако, впоследствии, в 
рентгеновских спектрах излучения скоплений наблюдались линии Ре24+ и 
Реи+ (бленда при 6.7 кэВ). Так как эти ионы не могли содержаться в 
«первичном» газе, 'поскольку по современным представлениям Ре может син
тезироваться только в звездах, вспыхивающих как сверхновые, то, по край
ней мере частично, межгалактическая среда должна состоять из вещества, 
выброшенного звездами. Опубликованные к настоящему времени данные 
о содержании Ре в скоплениях различных типов позволяют составить бо
лее полное представление о том, какая доля межгалактической среды по֊ 
своему происхождению является вторичной и о том, каким путем был 
обеспечен нагрев этой среды до наблюдаемых температур 107—108 К.

2. Количество межгалактического газа (МГГ) в скоплениях. Содер
жание излучающего в рентгеновском диапазоне (2—60 кэВ) газа в скопле
ниях галактик обычно оценивается из наблюдений при посредстве равно
весных политропных моделей газа в гравитационном поле, создаваемом га
лактиками скопления. Получаемое таким путем значение массы газа 
(ЭХг»«) оказывается зависящим от величины параметра ₽ — отношения! 
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удельной кинетической энергии галактик к тепловой энергии газа. При 
-определениях ЗХгаа в [2] для ряда скоплений принято значение ? = 1. В 
некоторых случаях, когда возможно найти из наблюдений распределение 
интенсивности излучения по скоплению, при ? < 1 получается лучшее 
согласие с наблюдениями. Так, например, для скопления А 2319 наилучшее 
согласие с наблюдениями имеет место при S = 0.5. При таком значении 
Р масса излучающего газа получается втрое большей, чем при Р = 1, и по
этому величина 2Хг«з> находившаяся в [2], близка к ее минимально воз
можному значению. Согласно [2] существует тесная корреляция между 
вириальной массой скопления SRvir и ЯХГ>»:

SRTir ~ 10 2Rr։։. (2)

Так как масса галактик, находимая по их оптической светимости, состав
ляет около 0.05 от вириальной массы всего скопления, то она, в среднем, 
вдвое меньше, чем масса газа в пространстве между галактиками.

3. Содержание железа в МГГ. Тщательный анализ рентгеновских 
спектров для выборки, содержащей 22 скопления, подтвердил полученное 
ранее (см., например, [1]) значение отношения Z массы Fe к массе Н [2]:

^=|֊] ^0.5Zq. (2')

I bi _ ск

Среди скоплений выборки имеются богатые, бедные и с различной степе
нью регулярности, причем два из них сравнительно далекие (у ЗС 295 
z = 0.461 и у 0016+ 16 z .= 0.54). Близкое к указанному значение най
дено в [3] для бедного скопления 2А 0335+0.96. Таким образом, значе
ние Z в пределах погрешности определений (оцениваемой в несколько со
тых) оказывается не зависящим ни от богатства скопления, ни от степени 
компактности. Оно также остается одинаковым при изменении в широких 
пределах содержания МГГ в скоплениях.

Относительно происхождения Fe՛ и попадания этого элемента в про
странство, занимаемое скоплением, возможны две точки зрения:

а) железо синтезировано при вспышках сверхновых в уже образовав
шихся галактиках и оттуда поступило в составе межзвездного газа в меж
галактическое пространство;

б) железо образовалось еще до формирования галактик скопления 
при эволюции сверхмассивных объектов и звезд III типа населения [4].

О втором из указанных процессов будет сказано в конце статьи, а 
здесь подробнее рассмотрим первый из них, поскольку он более соответ
ствует существующим взглядам на проблему образования скоплений.

Межзвездная среда может удаляться из галактик скопления в резуль
тате следующих процессов:
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I. Истечение в форме галактического ветра.

II. «Обдирание» газа галактики при ее движении через межгалакти
ческую среду.

III. Потеря газа при взаимодействиях галактик друг с другом (прили
вы, слияние и т. п.).

Эффективность процессов II и III больше в богатых скоплениях, чем в 
бедных и менее компактных. Из отсутствия различий в величине Z у скоп
лений богатых и бедных в [2] и [3] сделан вывод о том, что межзвездная 
среда удаляется из галактик скоплений преимущественно путем истечения 
типа галактического ветра,который является универсальным механизмом 
пополнения массы МГГ.

4. Эволюция содержания Fe в МГГ. Поскольку количество Fe, содер
жащегося вне галактик скопления, такое же или больше, чем в галактиках 
(если не учитывать присутствия в них «темного вещества»), то в предпо
ложении постоянства массы галактик возникает противоречие с теорией 
химической аволюции галактик, которое было отмечено в ряде работ (см., 
например, [5]). Существующие в настоящее время галактики не могли 
произвести следующее из наблюдений рентгеновского излучения скоплений 
количество Fe, если их масса не была первоначально значительно большей, 
чем теперешняя. Для оценки этой массы рассмотрим простую модель, пред
ставляющую изменение со временем величины в МГГ.

Примем, что все галактики скопления обособились одновременно и 
вначале не содержали элементов тяжелее Не (при t = О, Z = 0). Пусть 

■ средняя плотность р межзвездного вещества в них при t = 0 р = р0. Эво
люция р описывается уравнением

*L = -f+E-q, (3)
at

где через f обозначена скорость стока газа в звезды в результате звездо
образования, £ — скорость притока газа от звезд и q — скорость потери 
газа галактикой при истечении его в межгалактическое пространство. Воз- 

.можной аккрецией газа на галактику пренебрегаем.
Скорость поступления Fe из галактик в межгалактическое простран

ство определяется величиной Zq, где Z՝(t)— относительное содержание 

железа в галактиках. Содержание Fe в МГГ к моменту t— Z(t) 
находится из условия (в предположении q > 0)

t t
Z(t) ■= | Zqdt[ I qdt + Q, (4)

оо
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где через обозначена плотность МГГ в начальный момент и принимает
ся мгновенное перемешивание газа по всему объему, занимаемому скопле
нием. Так как 2'(0>О, то, очевидно, 2(<) < 2 (/).

Изменение 2 со временем находится из уравнения

^ = -2} + Ег-2д, (5)-

которое при учете (3) записывается в виде

9-^- = Е(К-2). (5')-
аг

Здесь К = — доля Ее в газе, теряемом звездами.
Е

Из уравнений (3) и (5') при известных зависимостях функций 
/, Е, д и К от / и р можно получить 2 (Г) и далее, при посредстве (4) 
также ^2՜ (^). Что касается /, то часто используют выражение

/=а(0Л (6)*
При употребляемом в теории химической эволюции галактик условии 

о «мгновенном возврате массы» для величины Е имеем:

(7) 
где 1—г(/)— доля вещества, переходящая в «звездные остатки». Относи
тельно вида <7 затруднительно высказать вполне обоснованные заключения. 
Если галактический ветер обуславливается давлением излучения образую
щихся горячих звезд, то можно принять

Ч = Ь^)р\ •՝ (8)

Величина К должна возрастать со временем. Точное определение зави
симости К(1) потребовало бы полного ’решения проблемы химической эво
люции галактик, которого сейчас нет. Для оценки К воспользуемся часто 
делаемым предположением об универсальности «начальной функции масс» 
(см., например, [6]). Запишем величину а(/) '(при указанном предполо
жении ее можно считать постоянной) в виде а = аХ11 + а*, где сла
гаемое относится к звездам, вспыхивающим как сверхновые, а 
слагаемое а* — к остальным звездам. Доля первоначальной массы 
сверхновой, сбрасываемой в процессе эволюции и с содержанием Ге, 
равным 2, составляет г^, а 1 — г5к приходится на железо (2—1) в 
„остатке“ или выброшенное в межзвездное пространство. Тогда ве
личина К представляется в следующем виде:
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/Г = z+ (1 ~ = Z + А. (9)
rSNaSN ~ Г*а*

Значение А ~ Ю՜3 -> 10՜՜.
Заметим, что уравнения вида (3), часто встречающиеся при решении 

экологических проблем (см., например, [7]), и ранее использовались в свя
зи с астрофизическими задачами. Так, для процессов звездообразования 
в [8] была рассмотрена система аналогичных уравнений и обсуждалась 
устойчивость эволюционных решений. Уравнение типа (3) было получено 
в [9] и при посредстзе его изучалась эволюция содержания газа в галак
тиках (в случае <7 = 0). Оказалось, что при существующих в Галактике 
условиях стационарный режим ? = const устанавливается за время поряд
ка 108 лет, причем величина р близка к наблюдаемому значению плотности 
межзвездной среды в галактическом диске. Таким образом, приближение 
q = 0 в рассмотренном в [9] случае оправдалось. Однако в эпоху бурного 
ззездообразования на ранних стадиях эволюции галактики (t < 1O'J 
лет) частота вспышек СН должна в сотни раз превосходить наблюдаемую 
в настоящее время. Этим обуславливается сильный галактический ветер и 
быстрое повышение содержания Fe в МГГ.

Оценим величину Z(t) для межгалактического газа, принимая а, Ь 
и г постоянными. Из (3) и (5՜) при учете (9) и начальном условии t = 0, 
р = р0 находим:

р =--------- . (10)
1 + t/t, + sZ(t)

:где s = Ьрц/гаА и
|'0 = [а(1-г)р()Г1 . (11)

— характерное время звездообразования в начальную эпоху (при отсут
ствии в «протогалактике» тяжелых элементов).

Учитывая, что Z(0) — 0 и считая sZ(t) 1 из (5՜) и (10) имеем

Z(t)^A—— Infl-J- — \ (12)
1 — г \ tnJ

Используя это выражение, а также i(8), по (4) при Q = 0 получим
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При t = f* ~ (2 3) tQ
Z(tJ^±Z(tJ. (14У

Как отмечено выше, при t > t* поступление Fe в межзвездную среду 
происходит гораздо медленнее, и, по-видимому, наблюдаемое среднекосми
ческое содержание Fe в Галактике (Z~Zq) создалось на ранних этапах 
ее эволюции. Тогда, считая это обстоятельство типичным для галактик, 
имеем Z(£*) ~ Zq и, как следствие, соотношение (2). Близкий резуль
тат получается и при меняющихся достаточно медленно а, Ь и г, а также 
при q = const.

Соотношение (2) показывает, что масса газа, выброшенного галакти
ками скопления в межгалактическое пространство, приблизительно равна 
удвоенной современной массе галактик '(без учета «темного вещества»). 
Поскольку масса МГГ в настоящее время в среднем вдвое превосходит мас
су галактик, то получается, что подавляющая доля газа, излучающего в- 
рентгеновском диапазоне, обеспечена выбросом межзвездной среды из га
лактик скопления (этим обстоятельством оправдывается и предположение 
Q = 0). Масса галактик при образовании скопления должна была прибли
зительно втрое превышать нынешнюю. Конечно, здесь можно говорить 
только о среднем для всего скопления, а не для отдельных галактик.

5. Нагревание межгалактической среды. Среднее значение температу
ры МГГ у скоплений находится в сравнительно узком интервале 7.3 < 
<lgT<8.0 (7՞ в К) при различиях рентгеновской светимости, превосхо- 
ходящих два порядка [10]. Если исключить центральные области скопле
ний (г < 0.5 Мпк), то разброс значений Т становится еще меньшим.

Как известно, время охлаждения газа при столь высоких температурах 
и электронной концентрации п.<^10 3 см՜3 сравнимо со временем сущест
вования скопления и даже может превосходить его. Так как почти весь- 
МГГ образовался за счет выметания межзвездной среды из галактик скоп
ления, то имеется две возможности: либо газ был нагрет еще во время пре
бывания в галактике, либо уже находясь в межгалактическом пространстве 
(нагрев в гало галактики можно считать происходящим вне ее).

При достаточно большой частоте вспышек сверхновых звезд возможен 
нагрев газа внутри галактики до температур, -превосходящих 10® К (см., 
например, [11]), однако при истечении нагретого газа в межгалактическое 
пространство его плотность должна уменьшаться на два-три порядка и 
соответственно будет происходить охлаждение до температур 10*4-105 К 
вследствие адиабатического расширения. Более правдоподобным представ
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ляется механизм нагрева МГГ космическими лучами, образующимися при 
вспышках сверхновых [12].

Малость различий в значении Т у скоплений разной структуры и бо
гатства дает основание предполагать существование универсального меха
низма нагрева. Динамический иагрев за счет кинетической энергии галак
тик скопления, по-видимому, может играть лишь второстепенную роль 
[1]> [12]. Нагревание газа вследствие его падения в потенциальную яму 
может играть основную роль только для областей, близких к центру скоп
ления, или вблизи сБ-галактик [12].

При нагреве космическими лучами температуры у различных скоплений 
должны быть мало различающимися, так как масса газа в скоплениях при
близительно пропорциональна первоначальной массе галактик, а произво
дительность энергии в форме космических лучей также пропорциональна. 
массе, содержащейся в галактиках. С учетом выводов, полученных в раз
деле. 3 относительно массы, первоначально содержавшейся в галактиках,, 
можно уточнить, по сравнению с [12], оценку энергии, освобождающейся 
в галактиках в форме космических лучей.

Количество Ре в скоплении (включая галактики и межгалактическую, 
среду) составляет, при учете (1) и (2),

= 7 (0 + 7(е) ЗКгад.~ 2 ■ 10՜4 £К„Г.

Считая, что при одной вспышке сверхновой в межзвездное простран
ство поступает 0.1 железа, получаем число вспышек, необходимое для. 
производства всей массы Ре, содержащейся в скоплении

yV.cn, 2-Ю՜3 2Х,։г/3)?0.

Принимая выделение в результате вспышки энергии в форме косми
ческих лучей, равной 5-1050 эрг, получаем полное количество энергии в. 
этой форме, освободившееся за время жизни скопления:

£՜^.- 10«
Тепловая энергия межгалактического газа при учете соотношения (2) 

составляет

3 R*
Е„„. = — — ЗКга, < Т> « 2.4-10’5ЙУ1Г < Т>

2 '1

и оказывается равной Ек.х. при < 7’>~2-10’ К. Таким образом, энер
гии космических лучей, образующихся при вспышках сверхновых в галак
тиках скопления, достаточно, чтобы нагреть межгалактический газ до 
температур, близких к наблюдаемым — по крайней мере, во внешних об
ластях скоплений.
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6. Заключительные замечания. Из сказанного в данной статье следует, 
что эволюцию межгалактической среды нужно исследовать совместно с эво
люцией галактик скопления. Для этого необходимо, в частности, знание на
чальной функции масс на разных этапах эволюции галактики. Если она 
имеет, как обычно принимается, вид степенной функции

/(2И)~ТГп+։), а ~ 0.32

и не меняется со временем, то количество образующихся в галактиках скоп
ления звезд с массой, находящейся в интервале 2 SO?* SKq <8, 
должно более чем на порядок превосходить число сверхновых, у ко
торых массы DR.wsi.՜ 8 SRç.j. В таком случае суммарная масса белых 
карликов — остатков звезд, обладающих умеренной массой и закон
чивших свою эволюцию за время существования скопления, должна 

■быть не менее 0.1 uR,ir. Еще больше массы должно содержаться в 
звездах, у которых 2R* < SRq. Возможно, что их присутствие и об
уславливает, в основном, значение массы скоплений, определяемое 
по их динамическим свойствам.

В качестве альтернативы рассмотренной простой модели химической 
эволюции МГГ можно, как уже отмечено выше, предполагать образование 
Fe при эволюции сверхмассивных звезд на стадии до образования скопле
ний. Доводом в пользу такой альтернативы может служить несколько 
странное обстоятельство, демонстрируемое результатами раздела 3. В слу
чае справедливости рассмотренной там модели практически весь первич
ный газ, из которого образовались, по предположению, галактики, вошел 
в их объем — в межгалактическом пространстве его осталось очень мало. 
Все же теория образования скоплений и 'галактик из объектов III типа на
селения не разработана настолько, чтобы можно было делать какие-либо 

<определенные выводы об эволюции образующейся в таких условиях меж
галактической среды.

Ленинградский государственный 
университет

-ON THE ORIGIN OF INTERGALACTIC GAS IN CLUSTERS OF 
GALAXIES AND SOURCES OF ITS ENERGY

V. G. GORBATSKY

The data on Fe adundances in intergalactic gas (IGG ) and on mass 
■ of IGG are briefly discussed. The evolution of this abundance is con
sidered and results of calculations are compared with the observational 

-data on clusters of galaxies. It is found that the prevailing part of IGG
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•consists of interstellar gas sweeped with the galactic wind from gala
xies to intergalactic space. Some consequences of this fact are men
tioned, in particular, related to the problem of heating of IGG.
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Рассмотрены двухточечные угловые ковариационные функции для двух выборок 
галактик с применением сокращенных методов анализа. Сделан вывод, что в предшест
вующих исследованиях амплитуда ковариационной функции в Ликских подсчетах завы
шалась, скорость убывания функции занижалась.

Двухточечная угловая ковариационная функция ш(&), где Ô— угловое 
расстояние, является ценным инструментом для анализа природы распре
деления галактик. Ее параметры зависят не только от свойств простран
ственного распределения галактик, но и от искажений данных, определяе
мых свойствами межзвездной среды и непостоянством условий наблюде
ний [1]. Хотя свойства .пространственного скучивания более адекватно 
описывает пространственная ковариационная функция 5 (г), где г — рас
стояние, функция w (9) имеет важное преимущество: искажения данных 
легче исключить именно в этом случае. Ниже сравниваются амплитуды 
функций to(ô) для Ликоких подсчетов [2] и для каталога МКГ [3]. 
По-видимому, в случае [3] анализ функции w (8) с исключением возмож
ной неоднородности данных и флуктуаций межзвездного ослабления здесь 
выполнен впервые.

Вначале приведем основные соотношения. Рассмотрим элементарные 
площадки неба размеров аха и обозначим °2 {и} дисперсию чисел галак
тик п, наблюдаемых в таких площадках. Пренебрегая систематическими 
изменениями величины < п ) от площадки к площадке, можно получить 
известное соотношение:

/ \ аа{п}—<п>< w (и) > 0 ֊-= ----- -——-----> (1)
< п >

где усреднение слева выполнено по всевозможным значениям & в парах то
чек внутри элементарной площадки. Если
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w (0) = Л!}՜“, А = const, (2)

то

< W (») > 0 = (3)

где 3.56 аа— 2.64 а 4֊ 2.12, если 0.7 < а <1.1. Согласно [4] а= 0.74 
(оценено путем анализа корреляций чисел галактик при разных рас
стояниях между элементарными площадками). Тогда р ~ 2.11.

Разделим теперь элементарную площадку на две одинаковые прямо
угольные части и обозначим п։ и ла—наблюдаемые там числа галактик. 
Справедливо равенство:

< Л| 4- па > v (а)[2 !- 1 = < (л։ — ла)а > / < л։ 4֊ ла > , (4)

где v (а) = < w (&) > ։ — < w (>>) ) а, причем символ < .. > ։ обозначает 
усреднение значений ковариационной функции по значениям Ь во всевоз
можных парах точек из одного и того же прямоугольника, а < . . . > а — 
аналогичное усреднение для случая, когда парные точки берутся из раз
ных прямоугольников. Учитывая общее соотношение

(0) р (i>) </1>,

где р (Я)— плотность вероятности углового расстояния в рассматриваемом 
случае, можно получить для функции типа (2) соотношение

v(a) = (5)

где ₽'^3.89 а — 1.93, если 0.7<а<1.1. При а = 0.74 имеем Р'^гО.95.
Применение соотношений (1), (3), (4) и (5) позволяет намного умень

шить объем вычислений при сравнении параметров ковариационной функ
ции в выборках разной глубины. Использование равенства >(4) позволяет 
исключить эффект неоднородности данных и крупномасштабных колеба
ний межзвездного ослабления, так кан величина < (nj—па)а > дает ло
кальную, а не глобальную оценку флуктуаций. В дальнейшем мы заменим 
правую часть (4) величиной

статистически более устойчивой. Можно показать, что новое равенство, где 
функция V (а) по-прежнему определяется (5), остается достаточно точным.
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В табл. 1 приводятся значения полученные для всех галактик ка
талога [3] с 5 < 70° и с /ц +па>4, для разных зон галактических ши
рот Ь. Статистически значимой зависимости величины 7 от зоны не обнару
живается. Усреднение по всем широтным зонам дает: < 7 > = 3.38+0.24. 
Это очень близко к значению 3.42±0.39, полученному для средней кратно
сти галактик с т,.г<С М" 3 Ликских подсчетах в работе [5]. Заметим, что в 
случае каталога [3] величина < 7 > соответствует областям 6°ХЗ°, а в 7\ик- 
ских подсчетах элементарная площадка была размерами 1°Х1°.

Таблица 1

161 7

20-30° 3.70+0.58
30-40 3.15 0.37
40—бо 3.12 0.49
>60’ 3.91 0.61

Для Ликских подсчетов, изученных в [5], < п > — 47.2 и а3{п}1 
I п > — 3.42 (при расчете дисперсии учитывался и исключался эффект 
неравномерного межзвездного ослабления света) и по формуле (1) опре
деляем

< ш (0) ) 0 = 0.052 ± 0.008. (7)

Согласно [4], V) (0) = 0.068 Я՜п՜74, чему, с учетом (3), соответст
вует значение < ш (Ь) > 0 = 0.143. Расхождение этих результатов можно 
объяснить тем, что в [4] эффект межзвездной среды не учитывался.

Сравним ковариационные функции, определенные по данным Лик
ских подсчетов и каталога [3], используя масштабное соотношение: 
А ~ , приведенное в [4] и справедливое при 1п<20՞1. Здесь
А — коэффициент в выражении (2), £) — эффективное расстояние до 
галактик. Учитывая значение < 7 > и равенства (4) и (5) при а = 0.74 
и р' = 0.95, получаем Лижг = 0.51 + 0.053. А значению (7) соответст
вует значение Аь = 0.0266 ± 0.0040 (использовано равенство (3)). 
Следовательно, Лмжг/Л/, = 19 + 2.6.

Отношение поверхностных плотностей чисел галактик в Ликских под
счетах и в рассмотренной части каталога [3] составляет 45.7. Считая эф
фективное расстояние пропорциональным кубическому корню из плотно
сти числа галактик и учитывая приведенное выше масштабное соотноше
ние, получаем теоретическую оценку: АЛ„1А/. = 9.2.
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Согласие между наблюдательной и теоретической оценками отноше
ния коэффициентов Аь и может быть достигнуто подбором па
раметра а. Зная величины и(ам։г) и < «>(В) >о и учитывая равенства:

<уП+а)/3 >4М1Г __ V (Ошсг ) / Омкг Х* Р >

’ Аь <«?(&)>0\ад /

-£-«5.13 —3.73 а, 0.7<а<1.1, а„г = 6° и а£ = 1°,

получаем оптимальную оценку: я = 1.1 ±0.1.
Таким образом, угловая ковариационная функция характеризуется 

более быстрым убыванием при увеличении угловых расстояний, чем полу
чено в [4]. Этот вывод получен после применения метода анализа данных 
наблюдений, уменьшающего эффект неравномерного межзвездного ослабле
ния света.

Горьковский педагогический 
институт

ON THE PARAMETERS OF THE GALAXIAN 
COVARIANCE FUNCTION

В. I. FESSENKO, E. V. ONUCHINA

Angular two-point covariance functions are considered for two 
samples of galaxies with the applications of quick methods of analysis. 
In previous investigations the rate of the covariance function decrease 
was underestimated.
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Исследуется динамика горячих корон галактик путем численного .решения нелиней
ных уравнений газодинамики для серии соответствующих моделей. Показано, что на
блюдаемые короны могут представлять собой реликты <горячей» протогалактики, прак
тически не изменившиеся после ~ 101 * * * * * * * 9 лет начальной фазы быстрой эволюции. Квазнста- 
цконарное состояние я удержание корон в галактике при этом обеспечивается одинако
во эффективно как полем скрытой массы «темного гало>, так и давлением горячей меж
галактической среды. Наблюдательно различить эти два фактора можно по профилю 

'температуры в короне, который оказывается разным для этих случаев. Сделан вывод, 
что короны и межгалактическая среда не могут быть теплопроводными: оказалось, что 
в этом случае короны или быстро исчезают, или, в противоречии с наблюдениями, 

■быстро принимают температуру горячего межгалактического газа. 

1. Введение. Форман и др. [1] по данным о 56 галактиках, получен
ным рентгеновской обсерваторией НЕАО-2, показали, что горячие газо
вые короны с температурой Гх«107К и массой М* — ('О.О!—1) М8, где 
Ме—звездная масса галактики, являются обычным элементом структу
ры гигантских эллиптических галактик.

Существует ряд работ, в которых анализируется возможная струк
тура корон в предположении о ее стационарности '(определение профилей 
плотности и температуры); рассматривается также динамика квазиста- 
тического (слабонеравновесного) состояния, известная под названием
теории «охлаждающихся» течений. В задачах такого рода делаются оп

ределенные предположения как о самом факте (квази) равновесия, так и
о факторах, которые обуславливают такое состояние. Обычно рассмат
ривается (квази) равновесие, обусловленное балансом гравитации темно
го гало и теплового давления, слегка нарушаемого потерями энергии на
излучение (см., например, [2]). В работах [3—5] излучалась стацио
нарная структура корон, в которых предполагалось полное тепловое рав
новесие, обеспечиваемое возмещением лучистых потерь тепловыми пото
ками из горячей межгалактической среды (МГС), связанными с тепло-
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проводностью корон (в работах [3, 4], учитывается также нагрев коро
ны, связанный с активностью звезд).

Наряду с этим существует более общая проблема—о происхождении 
и эволюции горячих корон галактик. Её решение, в частности, должно 
дать ответы на вопросы: могут ли короны вообще находиться в состоя
нии устойчивого (квази) равновесия; каковы на самом деле факторы, 
поддерживающие это состояние; каковы факторы, обуславливающие ди
намику корон и т. д. В настоящей работе мы анализируем: эту проблему 
на основе численного решения уравнений газодинамики для нестацио
нарных моделей корон. Рассмотрена роль трех факторов, которые могут 
определять динамику корон: гравитация темного гало, давление горячей 
межгалактической среды, теплопроводность. В работах [6—8] мы по
казали, что короны вполне могут представлять собой остатки вещества՛ 
«горячей» протогалактики, сохранившиеся с самого раннего периода 
формирования звездной системы, когда происходило бурное звездообра
зование и мощное энерговыделение при вспышках сверхновых (актив
ная фаза эволюции); аргументы в пользу такого механизма изложили 
Форман и др. [1] по данным о рассмотренных ими галактиках. В рабо
те [8] показано, что даже сильнонеравновесные вначале короны довольно 
быстро приходят в квазиравновесное состояние, и что удерживаться в 
галактике они могут как скрытой массой темного гало, так и давлением^ 
межгалактической горячей среды. Ниже эти результаты подтверждены 
расчетами ряда новых моделей горячих корон; кроме того показано, что 
электронная теплопроводность делает невозможным существование наб
людаемых корон, и делается вывод, что в реальных системах она долж
на быть подавлена, скорее всего, магнитным полем.

2. Модель и основные уравнения. Для описания корон галактик чис
ленно решалась система уравнений газовой динамики в лагранжевых 
массовых переменных:

<)и . дР СМ ,
Л дМ R2֊

де дк2и Ар д СР'
д( дМ тп2 дМ

(1)֊

(2)-

(3).

где R — расстояние от центра системы (система предполагается 
сферически симметричной), I — время, и — скорость,. Р— давление, 

R
р — плотность, М = у р (Л') — масса газа внутри сферы радиуса^

О
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R, С — гравитационная постоянная, /(/?)—ускорение силы тяжести, 
создаваемой сферически симметричными распределениями скрытой 
М. (R) и звездной М, (R) масс, е = ЗР 2& — внутренняя энергия, А — 
функция охлаждения [9], т-~2.16-10՜24г, № — 4~рК**(Т)д7’1дМ,*(Т)= 
-=5«10~77'5* эрг/с см град — коэффициент электронной теплопровод
ности, Т—температура.

В центре системы ставились естественные граничные условия: 
и \и о = О, 1₽г|л/_о=О. На внешней границе в случае отсутствия меж
галактической среды Р\и^и 0 = 0, где М^— масса короны. Если же 

корона окружена МГС, то и 0+лг։х< = 0, где М,Ж( — масса МГС. 
Граница МГС бралась достаточно далеко, так. чтобы возмущения от՜ 
неравновесной короны не успевали доходить до нее за интересующее 
нас время, /~1010 лет. Поэтому взятое нами условие по существу 
означает равенство нулю скорости на бесконечности. По температуре 
на периферии системы ставилось условие = 0, которое также 
естественно для нашей задачи.

Во всех расчетах в начальный момент времени £ = 0 газ пред
полагался покоящимся, т. е. и — 0.

Мы рассмотрели следующие модели корон. В моделях А: Мг = 
= 10" Л/0, = 5 кпк, Мм = 10й Л/о, = R, = 20 кпк, Го = 10’ К.
М-։ = 21013 М& (или Л/, = 0), где М, и R, — звездные масса и раз
мер галактики, R л ч То — ее начальные радиус и температура, Л, — 
размер, в котором сосредоточена скрытая масса Л/, (М, бралась в виде
ла о? R). Начальное распределение плотности газа в короне зада
валось в виде п0(Р) = пе (1 4-£3/4 кпк3)՜1. В модели В: Л/ж=1О|3Л/0, 
R, = 6.5 кпк, Мжо = Ю13 М0, = Я* =200 кпк, 7’0 = 2-Ю7 К (кроме
того, были рассчитаны варианты с линейно растущим профилем тем
пературы), М = 3-10՛3 М(0 (или ЛГ, = 0), п0(/?) = пс(1 + /?/20 кпк)՜1.

Начальная плотность газа на границах корон пв = п (Рм) в мо
делях А и В равнялась пв = 5-10՜4 см՜3; примерно такова плотность- 
МГС в скоплении Дева.

Выбор этих моделей продиктован двумя обстоятельствами. Во-пер
вых, модели А по своим параметрам близки к эллиптическим галактикам 
с коронами, по данным работы [1], а модели В—к центральной галак
тике в скоплении Дева М87 [10]. Во-вторых, сравнение результатов для 
моделей, различающихся на порядок массами и размерами, позволит 
судить о том, насколько общий характер имеют выводы, получаемые в 
нашей задаче.

Для каждой из моделей были проведены серии расчетов, в которых 
■выяснялось влияние на структуру и динамику корон следующих факте- 
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ров: 1) межгалактической среды, её плотности пех1 и температуры Т„с 
2) скрытой массы темного гало; 3) эффектов теплопроводности.

3. Результаты и обсуждение. А) Нетеплопроводные короны. Ана- 
-лиз результатов позволяет 'выделить общие для всех вариантов расчетов 
характерные особенности.

1) Модели сравнительно быстро становятся квазиравновесными; 
даже в вариантах с сильно неравновесными начальными условиями, в 
которых на ранних стадиях эволюции скорость газа быстро возрастает 
до значений порядка скорости звука, за время /~109 лет она устанавли
вается на уровне, меньшем скорости звука на 2—3 порядка. Это можно 
увидеть на примере одной из моделей, для которой на рис. 1 для раз
личных моментов времени изображены распределения М(Я), Т(Р) и 

‘«СЮ-

2) Температура газа в короне в течение всего времени расчета 
меняется сравнительно мало, и даже через (5—10)-10® лет она близка 

ж начальному значению 7՝~107К (см. рис. 1, 2).

Рис. 1. Профили массы М, температуры Т и скорости и для двух моментов 
времени в модели В без теплопроводности (х = 0) и скрытой массы (Л/» = 0). В на- 
-чальный момент корона непрерывно переходит в МТС: Тсх(.= То, пех։ убывает с R 
по тому же закону, что и плотность в короне. Штриховой линией изображено началь
ное распределение массы, Величины Т, М, и и R даны в единицах
То = 2 -107 К, 1/2- = 5-10й Л/д, 200 км/с, /2^ = 200 кпк соответственно, время /

.дано в годах.
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3) Масса корон Мх (в пределах начальных размеров /?хо) к этому 
.же времени составляет не менее половины начальной массы (см. табл. 1).

R
Рис. 2. Профили температуры в нетеплопроводных моделях (% — 0) после фазы 

ы строй азолюции (квазиравновесное состояние): а) модель А. Кривая 1 — next = 0 
М» э6 0; 2— = nB, Text = То, Mi = С; 3— nexl 7 nB, Ttit = 2- То, Мч = 0
4 —next = nB, Text = То, Мч =/= 0, То — 107 К. Ь) модель В. Кривая 1 — next = 0, 
Mi + 0; 2 — next — nB, Text = To, Мч = 0; 3 — next = nB, To и Text заданы линейно 
растущими: T = 107 К (l-f-/?/200 кия), если R < 600 кг.к, T — 4-1С7 К при R > 
>600 кпк, Мч —0. Величина R дана в единицах R^g,

Все это дает возможность сделать вывод о природе и происхождении 
горячих корон галактик: современные короны вполне могут представ
лять вещество, сформировавшееся на ранних, активных стадиях эволю
ции галактик и с тех пор практически не изменившееся.

Чем удерживается в галактиках газ, имеющий столь высокую тем
пературу? Без учета гравитации скрытой массы и давления горячей 
’МГС газ в наших моделях безвозвратно покидает галактику. Однако 
введение хотя бы одного из этих факторов кардинально меняет ситуа
цию. Горячая МГС эффективно удерживает корону, даже если ее плот
ность мала и Мч =0. В одной из моделей А плотность МГС составляла 
всего next = 8-10՜5 см՜3,, что существенно меньше плотности МГС в 

.ядре скопления Девы, п = 510՜4 см՜3, температура МГС Text была 
взята равной температуре короны 7’0 = Ю7К. Тем не менее, давление даже 
столь разреженной МГС оказалось достаточным, чтобы и через время t ~ 1010 
лет в короне оставалась масса газа Л4х«*0.6 Л4Х0. Из табл. 1, где для 
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различных моделей приведена масса газа Мт, не покидающего началь
ного радиуса корон ₽хо, видно, что если давление МГС сравнимо с 
давлением на внешней границе короны, то при ЛА =0 масса короны 
практически не изменяется, а в расчетах с М, =£0 корона заметно уве
личивает свою массу за счет перетока вещества из МГС.

СТРУКТУРА МОДЕЛЕЙ ГОРЯЧИХ КОРОН ГАЛАКТИК 
НА СТАДИИ КВАЗИРАВНОВЕСНОГО СОСТОЯНИЯ

Таблица 1

Параметры моделей 
лех1> '«х։՛

Модель
Доля массы 

в ядре,
Доля массы 

в короне, 
Мх/ЛСо

Нетеплопроводные модели, х - 0
•»

лех1 = 0 ) А 0.4 0.55

М, ^0 ) В 0.15 0.6

пех» = "В- Тех1 = Т<>1 А 0.3 0.7
Мч = 0 1՜ В 0.02 0.98

л։х1 = ЛВ- ^ех4 = А>| А 0.8 4
М, * 0 В 0.4 4

лех։=0'2лВ> 7’еН= А 0.1 0.55
М, =0 •

Теплопроводные модели, 0

пех* = °1 А 0.7 0
м, * о) В 0.35 0.1

Л«х1 = пВ’ Лх։=2՜^0

М, = 0
А 0 0.8

лех1 = ЛВ> Т'схЬ
= 10’ К (1+Я/200 кпк)
М-, = 0

В 0.01 0.99

Обращает на себя внимание следующий результат. Оказалось, что 
профиль температуры газа в короне зависит от того, чем удерживается: 
корона в галактике. Если МГС отсутствует (пеЛ = 0) и корона форми
руется только в поле скрытой массы, то температура монотонно падает к 
периферии за исключением самой центральной области (см. рис. 2а и 
Ь, кривые 1). Другая картина наблюдается в моделях с п„^0, м=о, 
где корона удерживается давлением МГС. Если п։։։ ~ пв, то темпера
тура к периферии растет (рис. 2а и Ь, кривые 2, 3). При этом крутизна 
профиля зависит от соотношения температур То и Т^.
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Если яеж։ =/= 0 и М. 0, то профиль температуры имеет максимум, 
который смещается со временем от периферии к центру короны (рис. 2а, 
кривая 4).

Таким образом характер профиля температуры дает возможность оп
ределить, чем удерживается корона в галактике: а) это скрытая масса, 
если температура короны падает с ростом R; б) в случае роста темпе
ратуры—это горячая МГС; в) если профиль сложный, с максимумом, 
то действуют оба фактора.

Растущий к периферии профиль температуры, который реализуется 
в наших расчетах при пс։։ = пв, М, = 0, предсказывается и в работе 
[2], развивающей теорию «охлаждающихся течений». Тем не менее, ме
ханизмы, ответственные за такое поведение Г(/?), по-видимому, разные. Мы 
рассчитали одну из моделей с псх։ = пв и М, =0, положив в уравнении 
(3) л=о, то есть «выключили» лучистое охлаждение. Оказалось, что 
Т^) по-прежнему растет с увеличением R. Таким образом, в коронах 
галактик уменьшение температуры к центру в области гладкого, квази- 
стациснарного течения может определяться динамическими эффектами, 
а не лучистыми потерями (конечно, в реальной ситуации эти эффекты 
неотделимы друг от друга, но в теории «охлаждающихся» течений ре
шается квазиравновесная задача, так что она ничего не может сказать 
о роли динамики).

На самом деле, как показывают наши расчеты, рассмотренные си
стемы состоят по существу из двух областей. В центральной области, 
образующей ядро с радиусом в несколько килопарсек, доминирует лучи
стое охлаждение; здесь велика плотность газа и крайне мала темпера
тура. Ядро окружено протяженной оболочкой с низкой плотностью и 
высокой температурой, которая, собственно, и является горячей коро
ной. Она простирается до расстояний R—^хо- Ее параметры опреде
ляются ® основном динамикой и слабо зависят от процессов излучения, 
поэтому эту область можно считать адиабатической. Ядро и оболочка 
разделены резкой границей, на которой температура и плотность испы
тывают скачок величиной 2—3 порядка (подробнее об этом см. в [6, 7]). 
Таким образом, в системе формируется структура с плотным холодным 
компактным ядром и протяженной горячей разреженной оболочкой. В 
табл. 1 приведены значения массы газа Мц, находящейся в ядерной 
области системы.

Б) Эффекты теплопроводности. Перейдем к результатам, получен
ным в предположении, что газ корон и МГС теплопроводен. На рис. 3 
для случая Л/, =/= 0, пех։ = 0 (корона удерживается только скрытой мас
сой) приведены профили Т^), М^) и и^) в различные моменты вре
мени для модели А. Из рисунка видно, что теплопроводная корона очень
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быстро эволюционирует динамически. Физика (Процесса понятна: из-за՛ 
теплопроводности происходит перекачка тепла из центра на периферию, 
в результате центральные области быстро охлаждаются и сжимаются,, 
а с периферии газ быстро уходит из системы. Так, в модели А всего за՛ 
время /~10В 9 лет в ядро переходит масса М^, а остальной газ

В модели В из-за больших масштабов этот процесс идет медленнее;. 
но конечный результат тот же (см. рис. 4 и табл. 1).

Теплопроводная корона, удерживаемая давлением горячей МГС>. 
может существовать долго, если скрытой массы нет, т. е. М, = 0. Од
нако в этом случае обнаруживается другое противоречие. На рис. 5- 
изображена эволюция профиля температуры в моделях А и В. В на
чальный момент в модели А задавалось пеЛ = пв, Ткл—2- 7о=2-1О7 Кп

вообще покидает пределы Фактически этот результат означает, что 
теплопроводная корона, удерживаемая скрытой массой, существовать не 
может.

Рис. 3. Профили массы М, температуры Т и скорости и для двух моментов? 
времени в теплопроводной (•/. 0) модели А; пег(. = 0, Мч ф- 0. Величины Т, М, и и
R даны в единицах 27’о = 2-107 К, 1/2-Л/^ = 5-108 М&, 200 км/с, = 20 кпк со
ответственно, время / дано в годах. Штриховыми линиями изображены распределе
ния массы М и температуры Т при 1 = 0. Пунктиром изображена область ядра.
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в модели В — ne։t = пв, температура принималась линейно растущей 
от 107 К в центре до 4-107 К на R — 600 кпк, далее 7'=4-101 = const.. 
Из рисунка видно, что температура короны быстро выравнивается с 
температурой МГС. В модели А это происходит примерно за 7 =2Х 
X10s лет, в В — за f==5-10В 9 лет. В то же время наблюдения пока
зывают, что температура МГС в несколько раз, иногда даже на по
рядок, превосходит температуру корон.

В итоге мы приходим к выводу, что короны не могут быть тепло
проводны: они или быстро исчезают (если нет межгалактической среды) 
или, в противоречии с наблюдениями, быстро принимают температуру 
горячего межгалактического газа.

Электронная теплопроводность легко может быть подавлена даже 
слабым магнитным полем, В> 3-1О-Зп-Г՜3'2 Гс. Это поле может по
падать в корону и межгалактическую среду с веществом, сбрасываемым 
сверхновыми при взрывах [11].

R
Рис. 4. Профили массы М, температуры Т и скорости и для двух моментов: 

времени в теплопроводной (х 0) модели В; — 0, Мч =/= 0. Величины Т, М, п ж 
R даны в единицах 2- То = 4-107 К, 1/2= 5-1011 М&, 200 км/с, ~ 200 кпкг 
соответственно. Время / дано в годах. Штриховыми линиями даны распределения 
массы М и температуры Т при ( = 0. Пунктиром изображена область ядра.
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Рис. 5. Эволюция профилей температуры в теплопроводных моделях (х + 0) 
А (а) и В (b); Mt =0, n։։t = пв. Начальный профиль (t — 0) изображен штриховой 
линией. Кривые помечены цифрами, указывающими в годах соответствующие моменты 
времени. Величины Т и R даны в единицах 10’ К и 20 кпк для модели А и 2-10’ К 
и 200 кпк для модели В.

В то же время модели нетеплопроводных корон полностью согла
суются с наблюдательными данными. Нетеплопроводные короны вполне 
могут быть реликтами «горячих» протогалактик, существующими прак
тически без изменений в течение миллиардов лет после начальной фазы 
быстрой эволюции «горячего» облака протогалактики.

. I
Ростовский государственный 

университет

THE HOT CORONAE OF GALAXIES: EFFECTS OF DARK HALO, 
INTERGALACTIC HOT MEDIUM AND THERMAL CONDUCTIVITY

A. A. SUCHKOV, V. G. BERMAN

The dynamics of hot coronae of galaxies is investigated by nume
rical integration of non-linear gas dynamics equations for series of ap
propriate models. It has been shown that a coronae can be explained 

-as a relic of a “hot“ protogalaxy; it rapidly evolves during initial ~10J 
years and becomes almost quasistationary afterwards. A coronae can be 
bound to a galaxy equally efficiently either by a dark halo or hot in
tergalactic gas; however, the temperature profiles in both cases are 
quite different. The conclusion is made that coronae cannot be heat 
-conductive: in such £ case they either rapidly disappear (if there is no 
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intergalactic medium) or rapidly level off their temperature to that of 
the intergalactic gas, which disagrees with observable large difference 
between these temperatures.
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Галактический диск моделируется сплюснутым сфероидом с плотностью, распре
деленной по софокусным ему сфероидам. Найдено аналитическое выражение для угло
вой скорости газа вне диска. Параметры трехкомпонентной модели спиральной галак
тики (сплюснутый сфероид с центральной дыркой, балдж и массивная корона) подобра
ны так, чтобы получить в диске двугорбую кривую вращения (хак в Галактике, М 31, 
М 81). Показано, что на высотах | z | < 2 хпк газ вращается так же, как и диск. Од
нако на бдльших высотах кривая вращения перестает быть двугорбой. Учет градиента 
давления газа слабо изменяет кривую вращения прямо над диском (г < гдже։) и при
водит к спаданию кривой вращения за краем диска (г > гднеж )•

1. Введение. Газ в диске Галактики вращается дифференциально и 
имеет двугорбую кривую вращения (см., например, [1]). Газ вне диска 
также участвует во вращении Галактики. Наблюдения линий излучения 
Н I на 21 см на средних широтах (6° Ь 20°) [2] показывают, что 
вплоть до высот \z | ое 1 4-2 кпк газ гало вращается так же, как и в диске. 
Однако наблюдаемое движение высокоширотных (Ь>20°) молекулярных 
облаков можно объяснить, если предположить, что скорость вращения га
за гало убывает с удалением от плоскости диска [3]. Существуют также 
указания и на более сложные движения по сравнению с простым враще
нием, такие, как течения типа «галактического фонтана», меридиональная 
циркуляция, галактический ветер и аккреция из межгалактического про
странства. Тем не менее, дифференциальное вращение можно считать пре
обладающей модой движения газа гало.

Сведения о распределении вращения важны для гидродинамики га
лактического газа. Например, наличие вертикального градиента угловой 
скорости означает, что давление газа не может быть функцией только од
ной плотности. Наклон между поверхностями постоянного давления и по
стоянной плотности приводит к бароклинной неустойчивости. Градиент 
угловой скорости может вызвать и другие гидродинамические неустойчиво
сти, такие, как сдвиговая неустойчивость и неустойчивость Голдрейха — 
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Шуберта [4, 5]. Неоднородность угловой скорости приводит также к уси
лению магнитного поля. Зная угловую скорость и градиент плотности газа 
в диске и гало можно найти среднюю спиральность турбулентности — важ
ную для генерации магнитного поля характеристику турбулентного дви
жения газа [6].

В данной работе изучается распределение вращения газа над галакти
ческим диоком. Движение газа определяется суммарным полем тяготения 
компонентов, составляющих Галактику—балджа, диска с дыркой и массив
ной короны (см., например, [ 1] ). Самогравитацией газа гало можно прене
бречь. Степень влияния каждого компонента на движение газа зависит от то
го, на каком расстоянии от центра и от центральной плоскости Галактики 
находится рассматриваемый элемент газа. Массивная корона существенно 
влияет на вращение только на больших расстояниях от галактического цен
тра, балдж — на малых. На малых расстояниях от центральной плоскости 
Галактики и вдали от внутреннего и внешнего радиусов диска движение 
газа над диском, в основном, определяется полем тяготения диска.

Мы будем, для простоты, считать, что диск имеет форму эллипсоида 
вращения, а плотность в нем распределена по софокусным ему эллипсои
дам. Корону будем считать сферически симметричной. В разделе 2 найдем 
гравитационный потенциал диска. В разделе 3 будет приведено распреде
ление угловой скорости над диоком. Для перехода к реальной кривой вра
щения в четвертом разделе будет введена центральная масса, массивная 
корона и учтен дефицит плотности в центральной области диска (дырка). 
Возможная роль градиента давления обсуждается в пятом разделе. В ше
стом даны краткие выводы. .

2. Гравитационный потенциал диска. В этом разделе мы получим гра
витационный потенциал эллипсоида вращения, плотность которого распре
делена по софокусным ему эллипсоидам. Гравитационный потенциал тела 
произвольной формы равен

ф(7) = ^сС^ = _сС (1)
֊) л •) |7֊Й

где интегрирование идет по всему объему тела. Если тело обладает (точ
но или приближенно) какой-либо симметрией, то наиболее эффективным 
методом, пригодным для нахождения потенциала, является разложение в 
ряд по ортогональным функциям. Конкретный выбор ортогональной систе
мы функций зависит от вида симметрии.

Будем считать, что звездный диск Галактики имеет вид сплюснутого 
эллипсоида вращения (сфероида). Сечение диска, перпендикулярное пло
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скости вращения, имеет вид эллипса. Тогда естественно все вычисления 
проводить в системе сплюснутых сфероидальных координат:

х = с [(?’ 4՜ 1) (1 — 2 cos ?,

у = С[(54-+ 1) (1 — 7(2jp 2 sin?, (2)

z - с;т),

о<$<оо, —

Параметры Ламе в этой системе координат имеют вид:

А. = с [ ֊^Ц֊Г> Аф = с [ (£’ + 1) (1 ֊ tj2)]1'2, 
I 1 — т J

1 ОО " . 1= -L2 (2п + 1) 2 emf"+1
С п =0 т —0

а элемент объема выражается через сплюснутые сфероидальные координа
ты следующим образом:.- ,

d?r — с3,(։2 + rf) dfdr։d<f, (3)

где с = V а1 — Ь2 — полурасстояние между .фокусами сфероида, а и Ь— 
соответственно большая и малая полуоси сфероида. Граница сфероида 
задается соотношением: Е = ?0 = 6/с.

В сплюснутых сфероидальных координатах можно разложить R в 
ряд по присоединенным функциям Лежандра ['7, 8]

,1
R

(и — m)J I2 , . _֊—-   cos [m (?-?)] X
(и + иг)! J

X Р: (г)') Р: (v) 
, .л

Рп («') q: (й), 
p„m(rt)Qr(rt'),

(4)

где

£m = 1, при m = 0,
em = 2, при т 0,

Р™ и (2п — присоединенные функции Лежандра первого и второго 
родов соответственно.

Подставляя разложение (4) для случая £ > £о (т. е. вне диска) 
в общую формулу (1) и учитывая (3), получаем представление гравита
ционного потенциала эллипсоида в сплюснутых сфероидальных коорди
натах

Ф(<, Ъ ?) = — Gc2 ?(Г, -п', ср') (pa -j- V2)(2п + 1) £ emr+1 
V п — О т—0
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X [ ' Г соз[т (<р ֊ ср') ] Рям (V) Р” (*') Р7 (ч) (£ («))
I (л н- /л)! ]

Интегрирование по 5' проводится, от 0 до 50, по ?)' от —1 до + 1, 
по <р' от 0 до 2к.

Предположим, что плотность от ? не зависит (аксиальная симметрия), 
тогда все интегралы с т > 0 равны нулю. Выражение для гравитационно
го потенциала упрощается.

Ф (е, _ вс3 [ Р (6', V) (5'։ + V'2) [ < (2п + 1) Р„ (V) Рл (V) х

Рассмотрим члены этого ряда

ф(е, ч) = Фовч) + Ф։(е, ^+ф։(?, + (5)

где Фо, Ф1։ Ф։ и т. д., определяются следующим образом: 

' Фо (5» ■»։) = — с։С/оагс1г(1/։),

Г Г (6)/о = 2« И Р (V. V) (V* + V’) Л (О Ро 0?) 1 ’

0 -1

*1 (5. Ч) = — Зс’СДт] [5 агс!д (1/5) - 1], 
Е» 1

Л = 2кг у у Р (5', V) (Г* + Ч՜’) Р, (V) р, (г?) 

о -1

Ф։ (е, ч)= 4 с2(7/» - ^к1 + 3’’) агс1г (1/5) ֊ 35],
4

Е.. 1 (7)
Л = 2к [ С р ($', 1') (5/։ + Т/’) Л (7)') Л (гГ)

О - 1

Константы /о, Ц, /г и т. д. легко определить, задавшись конкретным видом 
функции плотности. При р = р (5), т. е. когда плотность распределена по 
софокусным сфероидам (а также в частном случае р =сопз1), равны нулю 
все константы, кроме /о и /г. В этом легко убедиться, представив 52 + т? в 
следующем виде:

(1 \ 9£՛ + ֊) + -֊-Л

О / о 
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и воспользовавшись при интегрировании по ч? свойством ортогональности 
функций Лежандра

1
Г 2

Р'М = •
J 2л 4՜ 1
-1

В известном (см., например, [9]) частном случае р = const константы 
Jo к 1г имеют следующий вид:

/о = 41Р?о(1+^=-ТРИ=4' (8)
3 с3 с3

Л = -֊/о- (9)

4^“.’В (8) V=-----а?Ь — объем сфероида, а М— его масса.
3

После подстановки (б), (7) и (9) в (5) получаем

ф (В, ч) - - — (arctg (1/5) + 4 (37J3 - 1)[(1 + 3$’) X 
с I 4

Xarctg (1/0-3$]}. (10)

^Сплюснутые сфероидальные координаты $ и -ц связаны с цилиндрически
ми координатами г и z соотношениями

х = [ра 4֊ 4г’с’]12, р = г’ 4֊ г’ — с’.

^Формула (10), после некоторых преобразований, совпадает с известным 
выражением для гравитационного потенциала однородного сфероида [9]. 
.Но, оказывается, это выражение не изменяется и в более общем случае 
Р = Р (.)> поскольку остается верным соотношение (9) между константа
ми 1о и 1г. Таким образом, гравитационный потенциал вне неоднородного 
эллипсоида вращения, плотность которого распределена по софокуснЫм 
ему эллипсоидам, совпадает с гравитационным потенциалом однородного 
эллипсоида.вращения той же массы. Совершенно аналогично, гравитацион
ный потенциал вне сферически симметричного распределения массы не за
висит от конкретного распределения плотности.

Отметим, .что гравитационный потенциал эллипсоида вращения для 
■частного случая распределения плотности по софокусным эллипсоидам был 
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получен в работе [10]. Однако в этой работе не указывается на совпаде
ние полученного потенциала с потенциалом однородного эллипсоида.

Используя связь между ? и т) (см. (2)), можно переписать (10) в сле
дующем виде:

ф (г, я) = - — {[2(с« + г’) - г’] аг с^. (1/5)«— + сЧ|-
4 с3 [

дф՛ Из этого выражения можно легко найти силовую функцию Кг=---- -—-
дг

3. Распределение угловой скорости. Пренебрегая самогравитацией газа 
вне диска можно считать, что движение газа определяется полем тяготения: 
-диска. В этом и следующем параграфе мы будем считать,, что радиальная 
составляющая силы тяготения диска уравновешивается центробежной 
силой,

£2’г ™ Кг, (11)

где £2 — угловая скорость вращения газа (возможная роль радиального 
градиента давления обсуждается в разделе 5). Из (11) находим угловую« 
скорость и соответствующую ей линейную скорость

Пкпк>
Рис. 1. Зависимость угловой скорости от. радиуса при: разных г.

На рис. 1 и 2 приведены зависимости угловой и линейной скоростей; 
от радиуса при разных г. Для определенности, взят диск со следующими. 
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большой и .малой полуосями: а = 12.5 кпк и Ь = 0.5 кпк. Из рис. 2 вид
но, что максимум линейной скорости вблизи плоскости диска приходится 
на край диска, а с удалением от нее смещается в сторону больших г. То, 
что максимум линейной скорости находится на краю диска, связано с тем,, 
что плотность в диске распределена по софокусным сфероидам, т. е. яв
ляется функцией только ?. Если учесть зависимость плотности от коорди
наты Т(, то максимум можно сместить ближе к оси вращения. В Галактике 
он расположен около г ог 9 кпк. В данной работе мы не собираемся вос
производить отдельные свойства конкретных систем, например, Галактики.. 
Наша основная цель — качественное исследование вращения газа гало.

Рис. 2. Зависимость линейной скорости от радиуса при разных г.

На рис. 3 показана зависимость угловой скорости от расстояния до« 
плоскости диска для разных г.

4. Более реалистическая модель. В реальных спиральных галактиках,, 
кроме диска, имеются и другие компоненты. Мы ограничимся трехкомпо
нентной моделью спиральных галактик и будем считать, что они состоят 
из балджа, диска и массивной короны (см., например, [1]):

Из наблюдений известно, что кривые вращения Галактики, М31 и 
М81 имеют глубокие минимумы на расстояний г~ 14-4 кпк от центра. 
Наблюдаемый минимум можно объяснить, если звездный диск имеет де
фицит плотности (дырку) в центральной области [11]. Рассмотрим для 
определенности Галактику. Дырка в диске Галактики имеет радиус г ~ 3 
кпк. Для простоты будем считать, что дырка и балдж, так же, как и диск, 
имеют сфероидальную форму. Параметры балджа, диска и дырки приве
дены в табл. 1.

Массивную корону будем считать сферически симметричной. Плот
ность в ней распределена по следующему закону [12]:
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р(/?)- 1 + (^//гс)а (12)

где R2 = г1 4֊ г2, рс = 2.15-10 2 Л/© пк-3, /^с— 15.4 кпк. Гравитацион
ный потенциал внутри сферически симметричного распределения мас
сы (12) определяется выражением

Ф»оРон. (R) = 4пСрс/?2 ^1 — агс1£ — — 1п

:тде Ro — радиус области, занятой массой. •

Таблица 7 
ПАРАМЕТРЫ БАЛДЖА, ДИСКА И ДЫРКИ

1 (КПК]

Рис. 3. Зависимость угловой скорости от расстояния до плоскости дн:ка при раз- 
шых г.

Большая полуось, 
а (кпк)

Малая полуось, 
Ь (кпк)

Масса, 
М (Н)"1 . (?)

Балдж 1 0.6 1.2
Диск 12.5 0.5 7.0
Дырка 3 0.5 -0.4

Из линейности уравнения Пуассона по Ф и р следует, что гравита
ционные потенциалы компонентов, составляющих Галактику, складывают
ся. Учет дырки равносилен введению компонента с отрицательной массой. 
Суммарная линейная скорость вращения газа гало равна

валдж
о ог — ю* джек дырка корона (13)
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где х»в.ддж . . г'лыр« и — линейные скорости вращения
балджа, диска, дырки и короны, соответственно. На рис. 4 приведены кри
вые вращения для разных г. Мы подобрали массы компонентов так, чтобы 
кривая вращения над диском на высоте |г| = 0.6 кпк была подобна кри
вой вращения в диске (см., однако, раздел 3). Кривая вращения сохраняет 
двугорбую форму до высот |г| < 2 кпк. Для больших высот кривая вра-

Рис.4. Кривая вращения на разных расстояниях от плоскости Галактики.

:щения становится одногорбой. Это свойство является общим свойством 
вращения над дисковыми системами с дырками. На рис. 5 приведена зави
симость угловой скорости от расстояния до галактической плоскости для 
различных г.

Рис. 5. Зависимость угловой скорости ат расстояния до плоскости Галактики при 
разных г.

5. Учет давления. При построении кривых вращения спиральных га- 
.лактик в плоскости их вращения (г = 0) влиянием градиента давления 
: пренебрегают и предполагают, что радиальная составляющая силы тяготе
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ния уравновешивается центробежной силой (см., например, [1]). Это можно 
сделать потому, что среднеквадратичная скорость газа (и, ~ 10 км/с) ма
ла по сравнению со скоростью вращения (и — 200 км/с). Сравним два

о. 1 дР _, 0 2 дР Рчлена, 22г и----------Считая, что и заменяя —— на —> полу—
р дг дг г

чаем следующую оценку:

1 дР и2 V2
— -- ---------- - « — =р дг г г

В гало ситуация иная. Температура газа гало примерно на два порядка 
выше, чем в диске, ТГЛло — 5-105 К. Следовательно, выше и средне
квадратичная скорость газа в гало (о,— 100 км/с). В этом случае

о. 1 дР члены и--------- сравнимы.
. Р

Таким образом, в гало равновесие газа в радиальном направлении, 
описывается следующим уравнением:

1 дР
+ — (14)՝

р Ог

оно отличается от (11) добавлением градиента давления. Будем считать,, 
что давление газа в гало имеет тепловую природу, а среднеквадратичная 
турбулентная скорость газа совпадает с тепловой скоростью

Для изотермического газа

дг 3 ‘ дг

Заметим, что в равенстве (15) давление является функцией только одной, 
плотности, но это, строго говоря, возможно только если угловая скорость 
не зависит от Z. Однако, в первом приближении, до тех пор, пока мы не 
будем рассматривать бароклинную неустойчивость в полученном поле ско
ростей, газ можно считать баротропным.

Рассмотрим два модельных распределения плотности газа в гало:
а) Плотность зависит только от z. Тогда радиальный градиент давле

ния равен нулю и давление не изменяет кривую вращения.

б) Плотность газа в гало уменьшается экспоненциально с ростсм- 
г, р(г)~ехр(—г/г0). Из (15) получаем
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Тогда из уравнения (14) получаем для линейной скорости выражение:

/ ~ г \1ДV = (& — — у} ) ,
\ Зг0 /

где V = 2г, а ^определяется равенством (13). Модифицированные кри
вые вращения для разных г приведены на рис. 6, где положено Го = 10 кпк.

Г(КПК)
Рис. 6. Модифицированная кривая вращения на разных расстояниях от плоскости 

Галактики. Для сравнения пунктиром приведена кривая вращения (| г | =0.6 кпк), 
полученная без учета градиента давления.

Таким образом, благодаря градиенту давления, кривая вращения га
ло может быть спадающей на больших радиусах даже в присутствии мас
сивной короны, когда кривая вращения диска плоская.

6. Выводы. Гравитационный потенциал вне неоднородного эллипсоида 
вращения, плотность которого распределена по софокусным ему эллипсо
идам, совпадает с гравитационным потенциалом однородного эллипсоида 
вращения той же массы.

Газ гало вращается дифференциально. Вблизи от диска (|г| ^2 кпк) 
он сохраняет двугорбую кривую вращения, подобную кривой вращения в 
плоскости Галактики |(2 = 0). С удалением от плоскости диска кривая вра
щения становится одногорбой (т. к. влияние дырки становится' несущест
венным), а максимум кривой вращения смещается в сторону больших г.

Учет градиента давления слабо меняет кривую вращения над диском 
(г < гдисг) и приводит к спаданию кривой вращения за краем диска 
■(г > гдисж)» даже в присутствии массивной короны.

В заключение авторы выражают благодарность А. А. Рузмайкину и 
А. М. Шукурову за многочисленные полезные обсуждения, М. Г. Абрамя
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ну и А. М. Фридману за интерес к работе, а также В. Л. Поляченко, обра
тившему наше внимание на работу [10].
Абастуманская астрофизическая

обсерватория АН ГССР

* 4

GAS ROTATION ABOVE THE GALACTIC DISK

V. V. GVARAMADZE. J. G. LOMINADZE

The galactic disk is modelled by on oblate spheroid with cofocal 
isodensity surfaces. Explicit analytical expression is found for angular 
velocity of the gas outside the disk. Parameters of a three-component 
mass model of a spiral galaxy (oblate spheroidal disk with a central 
hole, bulge and massive corona) are adjusted as to give in a disk a 
double-peaked rotation curve (as in the Galaxy, M 31 and M81). It has 
been shown that the gas corotates with the disk at moderate heights 
z|<2 kpc. However, farther above the disk the double-peaked form 

is washed out. Gas pressure gradient in the halo only weakly changes 
the rotation curve just above the disk (r < raiik) and makes the rotation, 
curve decline beyond the disk edge (r > raj.k).
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Показана возможность генерации МГД-турбулентности бесстолкновительными 
ударными волнами за счет анизотропии давлений, возникающей за фронтом обратной 
ударной волны в горячем пятне мощной радиогалактнки. Приводятся оценки плотности 
энергии МГД-турбулентности, генерируемой за фронтом ударной волны. Анализ теоре
тических работ и экспериментальных данных о бесстолкновительных ударных волнах в. 
солнечном ветре указывает на важную роль отраженных от фронта ударной волны 
потоков ионов, которые генерируют плазменную и МГД-турбулентность в области пе
ред фронтом. Перенос этих представлении на ударные волны в мощных радиогалакти
ках требует осторожности из-за большого различия параметров этих ударных волн от՝ 
ударных волн в солнечном ветре.

1. Введение. Гидродинамический подход, примененный нами в работе՝ 
[1] к исследованию физических процессов, происходящих в горячих пят
нах и лоубах радиогалактик, во-первых, требует своего обоснования вслед
ствие того, что кулоновская длина свободного пробега больше размера этих 
областей, во-вторых, он недостаточен для исследования процессов, приво
дящих к трансформации кинетической энергии плазменных потоков в энер
гию релятивистских частиц и их излучения. Эта трансформация может 
осуществляться в радиогалактиках через бесстолкновительные ударные- 
волны, возникающие при взаимодействии плазменного потока, идущего из- 
центральной галактики, с межгалактической средой. Если в гидродинами
ческой ударной волне структура фронта определяется столкновениями 
частиц, то для построения структуры бесстолкновительной ударной волны 
важно найти механизм диссипации кинетической энергии плазменной струи 
в энергию плазменной и МГД-турбулентности, т. е. выбрать наиболее 
подходящий механизм плазменной неустойчивости [2, 3]. Развитие плаз
менной неустойчивости должно приводить к появлению новой длины сво
бодного пробега частиц в плазме, обусловленной взаимодействием частиц, 
с волнами плазменной турбулентности, в результате чего будет происходить.
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.нагрев плазмы, появится ускоренный релятивистский компонент плазмы. 
Поскольку энергия рассматриваемой плазменной струи сосредоточена в 
ионном компоненте плазмы, из всей совокупности плазменных неустойчиво
стей наиболее подходящими являются ионные неустойчивости, связанные 

■с анизотропией давления плазмы [4], поскольку плазма в струе, горячих 
пятнах, лоубах является горячей (0 1) [1]. Как показывает рассмотре
ние, проведенное в [5], при торможении плазменной струи, идущей из цен
тральной галактики, возникают условия, способствующие развитию шлан

говой (р։>р±, 50«, 0( >2) и зеркальной (р, >р,, В I иу, 0Х>2) 
неустойчивостей.

Шланговая и зеркальная неустойчивости могут быть использованы 
для построения структуры бесстолкновительной ударной волны. Такая за
дача с привлечением шланговой неустойчивости рассматривалась в рабо
тах [6—8] в применении к продольной ударной волне в солнечном ветре. 
.На возможную роль зеркальной неустойчивости в формировании структу
ры перпендикулярной бесстолкновительной ударной волны указывалось в 
работе [9]. Существенная особенность упомянутых выше работ состоит

в том, что строится теория слабых ударных волн (число Маха М — 1 4֊ а, 

где а< 1). Однако для сильных ударных волн (М 3>1), что как раз имеет 
место в РИ II радиогалактиках, теории с учетом шланговой и зеркальной 
неустойчивостей не существует. Есть отдельные численные расчеты для 
бесстолкновительных ударных волн со шланговой неустойчивостью с 

■ М > 1 [8, 10], результаты которых состоят в следующем: возникающая 
вследствие сжатия анизотропия ионного давления (р । ]> р,) в плазме с 
0^1 создает условия для развития шланговой неустойчивости, которая 

. играет роль вязкости, препятствующей укручению нелинейной звуковой 
волны. Квазистационарная структура возникающей ударной волны имеет 
ширину порядка нескольких ионных гирорадиусав.

Существует также большой цикл работ, посвященных теоретическим 
.и экспериментальным исследованиям бесстолкновительных ударных волн 
в солнечном ветре, в том числе исследованию структуры головной ударной 
волны. Критический анализ этих работ содержится в работе [11].. Для 
ударных волн в радиогалактиках результаты этих работ использовать не- 
.посредственно не удается, т. к. альвеновское число Маха Мл для этих удар
ных волн составляет величину '■՝■' 100, в то же время в солнечных ударных 

„волнах МА = 4, при этом параметр 0^1. Но уже в работе [12], в кото
рой приводятся результаты численных расчетов структуры квазипродоль- 
яой ударной волны при Мл = 4 и 0 = 0.5, выявляется роль шланговой 

■ Неустойчивости в генерации МГД-турбулентности в области перед фрон
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том ударной волны. Шланговая неустойчивость возникает в данном слу
чае за счет отраженных от фронта ударной волны ионных потоков. Отра
женные ионные потоки возникают также в случае перпендикулярных и 
квазиперпендикулярных ударных волн [2, 3, 13, 14]. Эти потоки генериру
ют плазменную турбулентность на частотах, соответствующих ш ~
X 2 > шв/ — ионная ларморовская частота, шВг — электронная лар
моровская частота [15]. С другой стороны, в работе [16] в результате чис
ленных расчетов структуры квазиперпендикулярной ударной волны показа
но, что для больших чисел Маха турбулентность, генерируемая на фронте, 
уменьшает число отраженных ионов.

Необходимо отметить, что структура распределения магнитного поля 
в областях формирования ударных волн в радиогалактиках довольно слож
на: имеет место переход от продольной структуры к перпендикулярной. 
В настоящей работе даются оценки энергии МГД-турбулентности, гене
рируемой в бесстолкновительных ударных волнах в двух предельных слу
чаях: продольной и перпендикулярной ударных волнах.

2. Оценка энергии МГД-турбулентности, генерируемой в бесстолкно
вительных ударных волнах. Как указывалось выше, теории, которая давала 
бы величину энергии МГД-турбулентности в сильных бесстолкновитель
ных ударных волнах, не существует. Можно предполагать, что для боль
ших чисел Маха за фронтом ударной волны 'возникает сильная анизотро
пия давления, которая при Р 1 приводит ж генерации МГД-турбулент
ности.

а) Для оценки энергии МГД-турбулентности, генерируемой за фрон
том ударной волны, рассмотрим сначала ударную волну в продольном 
магнитном поле. Предполагая, что распределение электронов по скоростям 
за фронтом ударной волны максвелловское, а распределение ионов — би- 
максвелловское, можно оценить анизотропию давлений р։ и р± за фрон
том ударной волны в горячем пятне ГЕ II радиоисточника. Используя 
уравнения сохранения на фронте такой ударной волны, записанные для плаз
мы с анизотропным давлением [17], получим для сильной ударной волны 
соотношения:

1 1 Р^. 1 о / V \*<’*. = —(V, — ю), р.\ =— р, ('О,— —Т =—Л^|1---- - ’ (1)л* 2 •> т'’ 2 г] ' ] т' • рА. > у V / ' '

тде: рД, р^г — давления вдоль и в направлении, перпендикулярном 
магнитному полю горячего пятна за фронтом ударной волны; р^, —
плотность и скорость газа струи, рА1, — плотность и скорость газа 
за фронтом ударной волны, — скорость головной ударной волны, 
-8—21
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возникающей в межгалактическом газе (см. рис. 1 в [1]), М/—число«- 
Маха в плазменной струе.

При М, = 10, «„/«у = 0.2 [1] получим рк,1р^, = 16, при М1 = 30,. 
Р՝.1Рь. = 144.

Эти оценки показывают, что анизотропия давлений в сл>чге продель
ных ударных волн с большим числом Маха достигает больших значений, 
и, поскольку > 2 для плазмы горячего пятна [1], возникают условия 
для развития шланговой неустойчивости в этой области, приводящей к 
возникновению магнитогидродинамической (МГД) турбулентности в виде 
альвеновских волн.

Используя результаты численных расчетов [10], можно оценить 
плотность энергии МГД-турбулентяости, возникающей вследствие- 
нелинейного развития шланговой неустойчивости при больших анизо-

тропиях давлений при 1. При рА',,'Рл՜, = 1б> = ~г2— ~ где
£о

</?’> — средний квадрат флуктуаций магнитного поля, В„ — напря
женность магнитного поля в продольной ударной волне. Максималь
ной анизотропии р^г р^ = 50, для которой проводились расчеты в 
в [10], соответствует Л = 4. Характерное время установления равно
весного уровня МГД-турбулентности составляет - ~ 100 -;՜1, где — 
инкремент нарастания шланговой неустойчивости [4, 10]. Инкремент- 
нарастания чк имеет максимум при = ]/2А։/гл/, равный -[к =“Я£А11

Р,~Рх 2
где: А ||=---- - --------- -р-» гВ1 — гирорадиус ионов, —гирочастота.֊

Для горячего пятна при рЩркг = 16 7г1 ~1 с, т~10а с.

В приведенном выше выражении (1) для отношения Р%,1Рь, предпо-- 
лагалось, что ~ р и перпендикулярная температура ионов не меняет
ся при прохождении плазмой фронта ударной волны. Откажемся от этого 
предположения и будем считать, что плазма, проходя фронт ударной вол
ны, нагревается в перпендикулярном направлении. Формально увеличение 
Гх может быть введено рассмотрением обобщенного уравнения для

: р । ~р"> 8^2 [17]. Это может привести к значительному сниже-- 
нию анизотропии давления за фронтом ударной волны.

Р11
Пусть ^-р = С<^1, тогда для сильной ударной волны получим: ;

Ч. 3 + 2С — ]/(3 + 2С)»-8(1+С)
4(1 + С)
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\ ] т
12 2

При С = 0.5, vh, = — (v. — v ), Рь,= — р Av—С= — > v. = 0.3 * AS Q ' / ТП' • П5 Q • J ' J m q AS

(v.—vm), p},s=^-T?i (у,—vm)։- Используя результаты работы [10], полу
чим, что при р%,р^, — 2, А = 0.6, = 1-5, А = 0.3. Характерное
время установления равновесного уровня МГД—турбулентности 
~200 с.

В случае малых анизотропий давлений можно использовать квази
линейную теорию шланговой неустойчивости [18]. Например, при 

/ )
=0.001, рД/рл« = 1.001, используя выражение для ——> выве

денное в этой работе, получим, что А = 1.3-10՜4, fJ — 101 с- ПРИ 
2֊

этом максимум энергии МГД-флуктуаций приходится на Хт =—■----- X
р 2Д.

X гВ1 = 5.3 10“ см, что равно гирорадиусу релятивистского электрона 
при 5п=б-10՜5 Гс, Р, =25 и частоте излучения м = 10й Гц. Из ква
зилинейной теории [18] также следует выражение для характерного՛ 
времени и длины пробега ионов, обусловленных их взаимодействием 
с МГД-флуктуациями:

Для параметров, соответствующих горячим пятнам мощных радиогалгк- 
тик, тр и 1Р гораздо меньше характерных времен и масштабов, соответ
ствующих этим радиогалактикам [1].

Полученные значения величины плотности энергии МГД-турбу- 
лентности за фронтом ударной волны дают возможность оценить пе
реработку кинетической энергии плазменной струи в энергию МГД- 
турбулентности. При плотности энергии плазменной струи №/ = 
— 11X1. = 7.5-10՜9 эрг/см3 и 2?о=б-1()-5Гс [1] получим ЗРГв/ЕГ/=

2
= 0.06 при М]= 10, о№в[ = 0.006 при Рь,1рь, = 1.5 и ЪУ7в!^ =
= 0.012 при Рл,,/Рл։ = 2> ^^в = кВЦЗ'к). Эта величина носит несколь
ко формальный характер, т. к. не ясно, какая часть этой энергии 
идет на нагрев тепловой составляющей плазменной струи, а какая — 
на создание релятивистского компонента.
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Отметим также, что из работы [10] следует, что энергия турбулент
ного магнитного поля по мере развития шланговой неустойчивости пере
качивается в длинноволновую часть спектра из основной гармоники, зада
ваемой начальным возмущением (>֊ -ъ- гВ1). Возможно, это связано с тем, 
что в области больших волновых чисел отсутствует вязкость, т. к. расчеты 
Проводились в бесстолкновительном приближении. В работе [6] также 
указывается на то, что в случае сильной анизотропии генерация МГД-тур- 
булентности будет происходить в основном при >■ = гВ1, и энергия этой 
гармоники за счет индуцированного нелинейного рассеяния будет перека
чиваться в длинноволновую часть спектра (>֊✓£> гВ1). Перекачка энергии 
МГД-турбулентности в. длинноволновую часть спектра является важным 
процессом для задачи ускорения релятивистских электронов альвеновской 
турбулентностью за счет циклотронного резонанса.

Выше предполагалось, что при бимаксвелловском распределении ионов 
по скоростям параллельная ударная волна развивается в два этапа. На 
первом этапе за счет сжатия плазмы за фронтом ударной волны возникает 
сильная анизотропия давлений (или температур), на втором — происходит 
полное или частичное выравнивание этих давлений за счет взаимодействия 
ионов с М|ГД-турбулентностью, возникающей вследствие шланговой не
устойчивости. Можно отказаться от предположения, что плазма бимаксвел- 
ловская. Так, рассмотрение, проведенное в [8], показывает, что при Т

Т; и 1 также возникает бесстолкновительная ударная волна с 
двойной структурой, когда на первом этапе основную роль играют элек
тростатические неустойчивости, приводящие к значительной анизотропии 
температур Тц и 71, а на втором этапе вступают в действие электромаг
нитные неустойчивости, в том числе шланговая, вызванные этой анизотро
пией. Авторы этой работы дали в основном качественную картину разви
тия такой ударной волны. В работе [19] было дано дальнейшее развитие 
этой идеи. Суть его состоит в следующем. В ударной волне должно возни
кать электрическое поле, которое предотвращает ускользание электронов 
из области за фронтом ударной волны в область перед фронтом, поддер
живая таким образам зарядовую нейтральность. Это электрическое поле 
может отражать входящие ионы в область перед фронтом ударной волны. 
Согласно [2, 3], процесс отражения ионов ведет к возникновению квази- 
дамйнарной ионнозвуковой ударной волны. Такая структура должна фор
мироваться в параллельной ударной волне. Если локальное ионно-звуко
вое число Маха гораздо больше единицы, то ламинарная структура разру
шается и заменяется структурой, которая электростатически турбулентна 
#а масштабах порядка дебаевского радиуса. В этой сбласти ионы сильно 
нагреваются и ускользают в область перед фронтом ударной волны. Воз
никает ионный тепловой поток, направленный противоположно основному
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потоку плазмы, при этом скорость потока Если V'^>

> ул, то развивается шланговая неустойчивость с инкрементом нара
стания V —ю\, при этом 7П1։։<СШВ/ [4]. Генерация альвеновской 
турбулентности перед фронтом параллельной ударной волны за счет 
ионных потоков может играть важную роль в ускорении релятиви
стских частиц на фронтах ударных волн.

б) Обратимся теперь к рассмотрению перпендикулярной ударной вол
ны. В этом случае формирование фронта ударной волны может также про
исходить в два этапа. На первом этапе основную роль играет эволюция 
быстрой магнитозвуковой волны, приводящая к ее опрокидыванию. Сжа
тие плазмы за фронтом приводит к возникновению анизотропии Давлений 
р, и Предполагая, как и в случае параллельной ударной волны, би< 
максвелловское распределение ионов по скоростям за фронтом ударной вол
ны, получим следующие соотношения за фронтом ударной волны в горяча 
пятне радиогалактики:

. 1՜

= 4(и/ ֊ ?= 4 и ч - »тг> = т 0 ~ ‘г;) ’(4)

Для величины отношения Рь,1Рь, получим: при —— = 0.2, Л/; = 10,

Рл./Рл1« = 14, при М/ — 30, р^,!р*г •= 128- Поскольку анизотропия зна
чительна и ₽± »1, за фронтом ударной волны возникает зеркальная 
неустойчивость. [4], в результате действия которой генерируется МГД-тур- 
булентность, состоящая из замедленных магнитозвуковых волн. Процесс 
нарастания амплитуды этих волн будет происходить до тех пор, пока анизо
тропия —р^г не исчезнет за счет взаимодействия ионов с возникающей 
турбулентностью. Зеркальная неустойчивость и процесс ее релаксации мо
гут составлять второй этап формирования фронта перпендикулярной удар
ной волны.

Теории, которая давала бы возможность оценить энергию МГД-турбу- 
лентности за фронтом ударной волны в случае сильной анизотропии, в на
стоящее время не существует. Но в случае малой анизотропии давлений 
эту энергию можно оценить, используя квазилинейную теорию зеркальной 
неустойчивости [18]. Для того, чтобы воспользоваться этой теорией, пред
положим, что продольная температура Т । растет с ударной волной. Пусть 

р£,1р$, = С <1. Тогда, как и в случае параллельной ударной волны, полу
чим следующие соотношения за фронтом ударной волны при 1:
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Ул, _ 2 + 0.5; — V (2 -I- о.5~с р — (3 + О

(З + С)

Рл, = р/ Ч - «т)։ (։ - )•
/ ГП

(5)

При С — 0.5, сА։ =0.29 — ст), = 0.71 р/ — УтР. С = 0.909 X
х(֊£=1.1\ Ул. = 0.27 (»;-«„), Рлх. = 0.73 Ру («у ֊«„)’.

\ А'Лж /
Используя результаты работы [18], можно оценить плотность 

энергии МГД-флуктуаций за фронтом ударной волны. При С = 0.5, 
= 1.5б^^-> С = 0.909, 31Гя’=0.59֊^> где Вл. — напряженность

магнитного поля за фронтом. При этом максимум энергии приходится

на длину волны Х„,
2к/3 
2Ид7Гл’ где Лх [20], которая

~ Р, 2

при Вн, = б-10 5 Гс и = 25 равна при С =0.5, ).т—8гв. — 10'° см [1],

а при С = 0.909, )֊т~10" см. Переработка кинетической энергии плаз- 
я мг к с. $ вменной струи в энергию М1 Д-турбулентности составляет: ------- =

= 0.03 при С = 0.5 и -^а- = 0.01 при С = 0.909.

На основе квазилинейной теории можно дать оценку времени 
изотропизации первоначального анизотропного распределения ионов, 

/ЗВ\-։ ։которая по порядку величины равна: хр ~ / —— ։ где: оВ —флук

туация величины магнитного поля, ч, — инкремент нарастания зер- 
^тп

кальной неустойчивости [4, 20]. Это характерное время определяет 
также и среднее время пробега ионов, взаимодействующих с флук
туациями магнитного поля, при этом длина пробега: 1Р~ ъТ1-1р. Для 
горячего пятна РИ II радиоисточника при р^1р^г = 2, 7 Г1 = 10’ с, 

кт
т, — 10 с, 1Р — 1010 см, при р±/р'г = 1-1, 7՜1 ~ Ю3 с, ^р—ДО4 с, 1Р—

~ 1013 см, что также гораздо меньше характерных времен и простран
ственных масштабов горячих пятен Рй.II радиоисточников [1].

Выше предполагалось, что распределение ионов за фронтом ударной 
волны бимаксвелловское. При кинетическом рассмотрении перпендикуляр
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ных я квазиперпендикулярных (9> 50°, 9 — угол между направлением 
магнитного поля и нормально к фронту ударной волны) ударных волн чис
ленное моделирование показывает [14], что при М = 5 ... 10 и ₽,~1 
эффекту опрокидывания, т. е. формированию ударной волны, соответствует 
появление значительной доли ионов, либо отраженных от фронта, либо вы
ходящих из-за фронта вперед вследствие большой тепловой скорости 
ионов за фронтом. Отраженные ионы могут составлять 20...30% набе- 
тающето потока плазмы [13], с кинетической энергией ионов, превышаю
щей кинетическую энергию набегающих ионов. Поток отраженных ионов, 
взаимодействуя с основным потоком плазмы, приводит к генерации нижне
гибридной электромагнитной волновой турбулентности на частоте
~ которая является источником диссипации в бесстолкно-
.вительной перпендикулярной и квавиперпендикулярной ударных волнах 
[3, 15, 21]. Как показывает анализ экспериментальных данных [15], для 
головной ударной волны солнечного ветра на квазиперпендикулярном уча
стке именно этот тип турбулентности, наряду с ионнозвуковой, играет су
щественную роль при М > 1 и Р 1— 1. В случае наклонных ударных волн 
возникают также отраженные ионные потоки, направленные вдоль магнит
ного поля [13], которые могут генерировать, наряду с нижнегибридной 
турбулентностью, МГД-турбулентность. Хотя какова роль этих потоков 
в случае больших Л/>]>10 и 1 остается неясным.

Наряду со шланговой и зеркальной неустойчивостями и неустойчиво
стями, связанными с отраженными от фронта ударной волны потоками 
ионов, определенную роль в формировании фронта ударной волны может 
играть циклотронная неустойчивость, также связанная с анизотропией 
температур Г|_ и 7\, приводящая к генерации МГД-турбулентности с 
<о ~со , с характерным инкрементом 7 ~ при 1, Т\ — 7\ [4].

Характерное время длины пробега иона, взаимодействующего с тур
булентностью данного типа, определяется выражениями:

8^1ТД (&„,)&,
В3

(6)

:где ЛГс» — резонансное волновое число, соответствующее
Таким образом, в рассмотренных моделях бесстолкновительных удар

ных волн часть энергии ударной волны идет на генерацию МГД-турбу
лентности. Энергия МГД-турбулентности идет на тепловой нагрев плазмы, 
ускорение частиц плазмы до релятивистских энергий и поддержание энер
гии релятивистских электронов, создающих синхротронное излучение в 

;радиоисточниках.
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4. Основные выводы. 1) Показана возможность генерации МГД-тур
булентности за фронтами обратной параллельной и перпендикулярной 
ударной волны в горячем пятне FR II радиоисточника вследствие развития 
шланговой и зеркальной неустойчивостей. В первом случае возникает МГД- 
турбулентиость, состоящая из алывеновских волн, во втором случае она 
состоит из замедленных матнитозвуковых волн. В то же время существую
щие экспериментальные и теоретические работы по бесстолкновительным 
ударным волнам в солнечном ветре указывают на существование отражен
ных от фронта ионных потоков, которые генерируют плазменную и МГД- 
турбулентность в области перед фронтом, хотя адекватный перенос этих 
результатов на случай ударных волн в мощных радиогалактиках, по всей, 
видимости невозможен, т. к. здесь число Маха М 1 и ?^>1.

2) Даются оценки плотности энергии МГД-турбулентности за фрон
том ударной волны. Поскольку обратная ударная волна является сильной,, 
важную роль могут играть нелинейные процессы, перекачивающие энер֊ 
гию МГД-турбулентности в длинноволновую часть спектра, в которой 
происходит взаимодействие релятивистских электронов с альвеновской и 
магнитозвуковой турбулентностью В то же время в случае-
действия неадиабатических источников нагрева ионов анизотропия дав
лений за фронтом сильной ударной волны может быть мала и энергия 
МГ Д-флуктуаций может быть оценена из квазилинейной теории, при 
этом максимум энергии может приходиться на X ~ гре

Горячее пятно радиоисточника — это область, где происходит дисси
пация направленной кинетической энергии плазменной струи в тепловую, 
энергию частиц, в энергию МГД-турбулентности, идущей на ускоре
ние релятивистских частиц и формирование их степенных спектров.

f.
Ленинградский государственный

университет
Главная геофизическая обсерватория

им. А. И. Воейкова

- i

THEORETICAL PARAMETERS OF THE POWERFUL 
RADIOGALAXIES. II. GENERATION OF THE MHD 

TURBULENCE BY COLLISIONLESS SHOCKS

YU. V. BARYSHEV, V. N. MOROZOV

It has been shown that the possibility of génération of the MHD՝ 
turbulence by collisionless shocks in conséquence of anisotropy of pres
sure behind the fror t of the reverse shock in the hot spot of powerfut 
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radio galaxies takes place. The energy density of MHD turbulence has 
been estimated. The analysis of theoretical and experimental data on 
collisionless shocks in solar wind shows the Important role of reflection 
ion streams which generate plasma and MHD turbulence in the region 
before shock front. Transfer of this idea on shocks in powerful radio
galaxies should be carefully made because of strong difference of pa
rameters of these shocks from the parameters of shocks of the solar 
wind.
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Показана возможность получения электронов с лоренц-факторами 102 £ 7 Ц 10е 
в рамках механизма у око рения частиц ударной волной, в условиях радиогалактик.

1. Введение. В 1977—78 гг. в астрофизику вошел новый механизм уско
рения частиц — на ударных волнах в турбулентной плазме [1—4]. Тогда 
же было сделано его приложение к проблеме ускорения электронов в ра
диогалактиках [4]. В настоящее время данный механизм получил дальней- 

.шее развитие и широкое применение к различным астрофизическим объек
там (см. обзоры [5—8]). С другой стороны, утвердилось представление 

•о радиогалактиках как продуктах выброса «струй» из галактических ядер 
[9], уточнились параметры «струй» и областей их торможения, отождест
вляемых с «горячими пятнами» [9]. В такой ситуации нам кажется целе- 

■ сообразным заново проанализировать вопрос об ускорении частиц в радио
галактиках.

Напомним основные положения механизма ускорения частиц ударны- 
.ми волнами (УВ) [5—8]. Пусть имеется бесстолкновительная МГД УВ, 

распространяющаяся со скоростью П1 (все величины перед фронтом обозна
чаем индексом 1, за фронтом—2), с толщиной ударного перехода 8 и сте
пенью сжатия г = и։/и2 = Ра/Р| (р—плотность плазмы). По обе стороны 
от ударного перехода (и, возможно, внутри него) возбуждена мелкомасш
табная МГД-турбулентность, способная резонансно рассеивать частицы в 
широком интервале энергий Е. Коэффициенты пространственной диффу
зии частиц сорта а: Е^,\(Е, г) зависят от энергии и координаты 2, от
считываемой от фронта вдоль нормали УВ (рассматриваем одномерный, 
плоский случай). Тогда, при условии 8 №\(Е)!их, соответствующем

/частицам с достаточно большой энергией Е~^> Е^’1, за фронтом УВ вы
рабатывается степенной энергетический спектр
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где д = Зг/(г — 1) не зависит от а, р — импульс частицы. Характер
ное время формирования спектра (1} от энергии Е^п до некоторой те
кущей Е ££’ есть [5—8]: -И

тМ,и-՝о.1”<£) + ДГ|№) (2).
, Т (,„+«,)>

Весьма важным является вопрос об эффективности преобразования е(°' 
плотности энергии набегающего потока я полную плотность энергии 
ускоренных частиц с Е> Е&’п?

£т.ж
У М’’ (р) Е(р)р'Чр — е^щ. (3).

£т1п

Он тесно связан с вопросом о влиянии ускоряемых частиц на структуру 
УВ [6—8]. В настоящее время удовлетворительное решение данных вопро
сов отсутствует, хотя и получен ряд важных результатов (см. [6—8]),. 
При приложении рассматриваемого механизма к астрофизическим объек
там, помимо указанных трудностей, возникает проблема нахождения /51,2» 
входящих в 1а(Е) согласно (2) и определяющих максимально достижимые 
энергии ускоренных частиц Е^ (значения и, 2 считаются приблизитель*- 
но известными). Возникает проблема нахождения свойств мелкомасштаб
ной МГД-турбулентности в области фронта УВ. Одним из возможных ме
ханизмов является генерация МГД-волн самими ускоряемыми частицами 
[3, 10]. Разумеется, при этом необходима постоянная «инжекция» частиц 
при Е ~ Еш1п [5—8]. Сейчас имеются экспериментальные свидетельства 
в пользу действия такого самосогласованного механизма в области УВ в 
солнечном ветре [11]. В опубликованной недавно работе автора [12] идед 
расчета [10] были распространены на случай ультрарелятивистских 
частиц. В настоящей работе мы применяем результаты [10, 12] к пробле
ме ускорения частиц в радиогалактиках.

2. Физические основы модели. Согласно [10, 12], усиление турбулент
ности альвеновских волн ускоряемыми на УВ частицами происходит в об
ласти предфронта на характерном расстоянии

21 (о») = и։/Г«(ш), (4)

где
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Г /(,,) ֊----- ^2------0/о) у _г_ -УП-рЦ1 (—.֊ & (о/«) _ ш) о (ш _ ш:«))
4д(д —2) * 4 ■/’> £&>. к <’.\7 1 и" ' ' -*•'

—_____ $2-------у — 22. ( ш У 0 (ш — «։<’՝ ) 9 — ш), (7)
У/в 8~д(д-2) 4* у<” 1 ш*х ' и

:где И?д = £18;:—плотность энергии регулярного магнитного поля, и 
з>1. За фронтом УВ турбулентность затухает с характерным мас
штабом га (ш) ~ (и։/ии) г1 (о։). Все эти результаты получены в квази
линейном приближении относительно М(ы, г), а также при условиях
3 А. ։(£>/“! и

иа <£ П| << с. (8)

Ускоряемые частицы считались ультрарелятивистскими, Е = ср, и

УВ — параллельной, п( ЦВ. Зная можно сделать оценку 2 (£)
в области |Дг|<г1. Согласно [10, 12], О(Е)—с2 3|2а (£) I՜՜1 №в1 
Х^։), где (В) — резонансная частота, определяемая аналогично 

.(6), 2» (£) — релятивистская гирочастота. Подставляя (7), получим:

РЙ’П(£)~И1 •«,(£), (9)

где Х| (£) получается подстановкой в (4) резонансной частоты ш-։)(£). 
Используя (9), определим '„(£) согласно (2) и сравним его с харак
терными временами энергетических потерь ускоряемых частиц. В слу
чае релятивистских электронов 7а* 1 — £>т’п/ы1 следует сравнить с вре
менем синхротронных потерь тт(£)== (5-10’/В2)(т,с։/£) (с), а в слу
чае протонов — с »временем жизни“ УВ. Таким образом, макси 
мальные энергии ускоренных частиц £т»։₽) определяем из условия

(5)

— характерный инкремент. Здесь о՛—частота волн, определенная в систе
ме покоя некоторого элемента плазмы, г„— альвеновская скорость, 
6(«» — коэффициент преобразования (см. (3)), тя — масса покоя прото
на, о)^։ — протонная гирочастота,

с./’» — о/») — —трс2 (6)
т1п(тах) В пЩ 1и/

С 2-«ткх(пна)

— резонансные частоты, соответствующие предельным энергиям 
^т«'п11п) степенного спектра (I). Параметр у(։> = (д — 4)՜1 при д^>4, 
/” = 1п (£Г.։„ £^?’) при 9^4, х(։, = (Е^шь)4 * *՜’(4-д)՜1 при д<4. 
Максимальные значения спектральной плотности энергии альвенов- 
ских волн №т (ш) достигаются на фронте УВ, причем, согласно [10, 12],
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— для электронов и

(Ю)-

.(₽) /с (р)>____
а (11)

— для протонов. Используя формулы (4), (6), (9)—(11), получим:

£т«х Г Зп 5-Ю7 8 ш(р) т.С2 ТПрих и, &(,) I» -2։

(7) и учитывая (5), получим: (ш)/Гт (<“)-----— — 0.1 (<овс/п^)^
2п2

При Глт.(ш) >Гт (ш) решение (7), вообще говоря, некорректно. Мы. 
приведем оценки Гдгд/Гт в следующем разделе.

3. Ускорение частиц в областях торможения сверхзвуковых струй & 
радиогалактиках. Предположим, что в области «горячих пятен» радиога-

Е<‘}п 4д(д-2) В? в Е%а Е& У« х“'1 (12)

ЕтА __ 3« П| , .
Е^> 1 4<? (</— 2) в £

<р1 2е трщ
„1р) г(р>* ■Ст1п

1
«г-3 (13)-

Следует отметить, что величины е(։ д), £^'пр\ о (также, как и В։, и1։ 
гв, *£) являются свободными параметрами данной модели. На вели- 

(«. р) чину е ид мы можем наложить ограничения из астрофизических 
соображений (см. ниже). Ограничения же на Е^* могут быть полу
чены из физических аргументов. Для того, чтобы избежать цикло
тронного затухания альвеновских волн и обеспечить питч-угловое 
рассеяние частиц, необходимо условие [13], где ₽ = 8«рГ/
1тРВ2 — отношение теплового давления к магнитному. Используя (6), 
получим:

Р՝֊’՝, & ,, _

Условие (14) не означает, что ускорения частиц с Е < Етха не про
исходит. Просто это есть предел применимости рассматриваемого 
механизма с альвеновскими волнами. К сожалению, мы не можем ис
пользовать условия 3 ^т1п (£^)/п1 (см. введение), т. к. толщина удар
ного перехода 3 нам неизвестна. Если полагать, как в [4], что 3~ги- 

£(г, р) шь получаются меньши- 
ми, чем из условия (14). Наконец, скажем об учете членов, квадра
тичных по 1^т (ш). Сравним квазилинейный инкремент Гт(ш) с нели
нейным Г„д (ш) ~ш3 ^(и>)/1Гв [14]. Подставляя в него й^т(о) согласно 
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лактик имеются бесстолкновительные УВ, образованные торможением՝ 
«струй» о межгалактический газ [9]. Будем считать, что «струи» состоят 
из водородной плазмы с примесью релятивистских частиц. К »сожалению,, 
параметры «струй» известны плохо. Мы выберем следующие ориентиро
вочные значения параметров потока перед УВ:

и, =3-10° см/с; п։ = р։/тР = Ю՜5 см՜3; В{= 10՜5 Гс. (15)

При этом, ~ 0.8 -109 см/с, и условие (8) приближенно выполнено^. 
В качестве примем характерное время существования УВ в пре
делах „горячего пятна": '։х~^/ие„> где #~1 кпк — типичный раз֊ 
мер „пятен" [9], ие։р — скорость их расширения. Согласно современ
ным представлениям [9], иежр<^и։; типичное значение иежр~0.03 с- 
Тогда характерная величина — 10а лет. Выбранные значения па
раметров (15) не противоречат имеющимся представлениям о „струях" 
[9]. Используя (15), перепишем формулы (12), (13) в следующем виде:-

(17>:

где 7-ш1п = Етьт^с2. Выше уже указывалось, что мы не можем рас
считать величину е<а), так же, как и структуру УВ, определяющую,, 
согласно (1), 7 и г. Будем предполагать, что рассматриваемый ускоритель
ный механизм действительно работает в наших условиях, и тогда из на
блюдательных данных сможем наложить ограничения на е(։) и д, входящие՛ 
в (16), (17). Известно, что релятивистские электроны в области «горячих 
пятен» имеют показатель спектра 4 < ? < 5 [9]. Сравнение наблюдатель
ных данных с гидродинамическими моделями формирования радиогалак
тик из «струй» позволяет дать оценку в1,) > Ю՜4 [9, 15] — по крайней ме
ре для объектов типа БК II [9], в которых существование сверхзвуковых 
«струй» весьма вероятно [9]. Если на УВ происходит ускорение электро
нов, то должны ускоряться и протоны [5—8]. Относительно е<**) ничего не
известно, но по аналогии с космическими лучами [5—8] можно предполо
жить, что Для оценки согласно (14) следует знать вели
чину Р по обе стороны фронта УВ. К сожалению, температура плазмы «струй»- 
из наблюдений не определяется [9]. Более того, неясно, можно ли вообще 
говорить о температуре в такой бесстолкновительной ситуации. Однако,.
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если использовать гидродинамическую оценку температуры плазмы за 
фронтом: 7'а~0.1 три2/к~ Ю10 (и1/и1)’ К, то получим: ?.а ~ 5 (и^и, )’Х 
X (л/л) (В| 7?|)՜2. Таким образом, возможно, что ?аС1> а Тог
да, считая «а~10!| см/с, получим из (14): £тиР'~Ю’ т,с‘.

Сделаем оценку £т.։, пользуясь формулой (16). Подставляя 
„средние“ значения и։, ла, В1 согласно (15), е(։) = 10 ’, д=4, получим: 
£?Л<3-107 т,с3. Заметим, что при = 4 величина £1^ входит в 
(16) только В виде 7.՛*1 = 1п ( Етах/^пЛп). т. е. зависимость £та։(£т'п) 

сравнительно слабая- Зависимость также слабая. Как
следует из (16), зависимость от ц։, В1 и д весьма существенна. 
Так, если при „средних" параметрах положить д = 5, то £'таж^֊10г'Х 
X т.с1. Приведенные оценки дают представление о возможных Е„^ . 

•Отметим, что интервал энергий 10’ <£,п*о1х/лп,с’<10г' ускоренных 
электронов со степенным спектром охватывает весь наблюдательный 
радиодиапазон 10’ Гц<к<1010 Гц и оканчивается в оптической об
ласти, поскольку №^(<вд։/2тс) (с2)’~ 30(5/5,) (Е;т,с7)7.

Сделаем оценку характерного масштаба ускорения г1(Е) соглас
но (4) — (6). Полагая ц( = и(, 5, = В1։ л։ = л։, 7=4, е,') = Ю՜3 , 
•£т'п = 10’ т.с'1, получим: с։ (Е) =■ 1013 (£/т,с’) см. Таким образом, 
при Е = Еп\1 = 10’ т,с7, х։=г:1011 см «3-10՜1 пк, а при Е'~Етлх = 
— 10° тпгС7, г|~101а см~3 пк. Все эти масштабы много меньше раз
меров „горячих пятен" R —1 кпк [9].

Сделаем также оценку О^„(Е) согласно (9) при тех же „сред
них" параметрах, что и г,. Получим: £>т/п (Е) ~ 3- 10” (Ет,с‘) см’/с. 

. При произвольном д: Й', ( Е) ос Е ’~3.
Наконец, оценим относительную плотность энергии турбулент

ности согласно (7). При д — 4, е(,) = 10՜3, ц։/ив ~ 3, а — 3, х(,) = 10 
получим: ш • П?м (ш)/= 10՜5, т. е. турбулентность слабая. Оценка 
величины Г^/Гт (см. конец раздела 2) дает Г^/Гт<1, т. е. реше
ние (7) корректно.

(р) 3Аналогичные оценки для протонов по формуле (17) с г = 10 
ДаЮТ £тм<10’ Л1рС2.

4. Обсуждение результатов и перспективы исследований. 1) С нашей 
точки зрения наиболее ватным результатом модели является возмож
ность получения электронов со степенным спектром в интервале энергий 

.10’ < Е>т,с7 < 10° в областях «горячих пятен» радиогалактик.
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2) При всей неопределенности в выборе параметров для протонов, 
оценка Ети 103 трс3 отвергает возможность объяснения космических 
лучей сверхвысоких энергий, Е 10е ГэВ [5—8], ускорением в радиога
лактиках в рамках рассмотренного механизма.

3) Неопределенности физических параметров, а также внутренние 
трудности используемого ускорительного механизма не позволяют рассмат
ривать полученные результаты как окончательные. Они лишь дают осно
вание продолжать исследование затронутых вопросов.

4) С нашей точки зрения, для выяснения механизма ускорения частиц 
в радиогалактиках, теория, совместно с наблюдениями, должна дать от
веты на следующие вопросы: а) из какого вещества состоят «струи» и ка
ковы их физические параметры? б) Возможно ли существование бесстолк
новительных У В в области торможения «струй» и какова структура УВ? 
в) Какова эффективность ускорения е<*» г) Каковы характеристики 
турбулентности (крупно- и мелкомасштабной) в области торможения 
«струй»? д) Возможно ли с помощью рассмотренного механизма получать 
«универсальные» спектры с 4 < <7 < 5? е) Если ускорение частиц проис
ходит на УВ в области торможения «струй», то как происходит дальней
шая транспортировка частиц из «горя>чих пятен» на периферию выбросов 
радиогалактик ?

Физико-технический институт 
мм. А. Ф. Иоффе АН СССР

.SHOCK WAVE PARTICLE ACCELERATION 
IN RADIO GALAXIES

V. N. FEDORENKO

It has been shown that the electrons with the Lorentz factors 
U0’ < f < 10° can be produced within the context of the shock wave 
acceleration mechanism, in conditions of radio galaxies.
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ПАРАЛЛЕЛЬНЫЕ ДВУХЦВЕТНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ 
ЗВЕЗДНЫХ ВСПЫШЕК с высоким 
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Приведены результаты синхронных двухцветных (U, В) электрофотометрических 
наблюдений вспышек звезд EV Lac и BY Dra с постоянной времени интегрирования 
0.1 с. Показана корреляция между амплитудой Д U в максимуме вспышки и показате
лем цвета U—В в тот же момент. Полученные результаты создают серьезные трудности 
в объяснении природы звездных вспышек.

Изучение феномена вспышек звезд весьма важно для понимания 
процесса образования и эволюции звезд. После того, как В. А. Амбар
цумяном L1J было предсказано, что почти все звезды молодого скопле
ния Плеяды должны быть вспыхивающими, что в дальнейшем было 
подтверждено наблюдениями, стало ясно, что фаза вспышечной актив
ности звезд является неизбежной на ранних стадиях их эволюции.

Из этого следовало, что любая гипотеза по происхождению и разви
тию звезд должна предусмотреть эту фазу вспышечной активности. Сущест
вующие гипотезы вспышек звезд (обширный обзор которых дан P. Е. Герш- 
бергом [2, 3]) встречаются с затруднениями даже без учета этого тре
бования. С другой стороны обнаруженная вспышечная активность у мо
лодых звезд находит естественные толкования в рамках концепции 
В. А. Амбарцумяна [4], согласно которой вспышки обусловлены осво
бождением энергии при взрывах в верхних слоях атмосферы звезд сгуст
ков сверхплотной протозвездной материи. Естественно при этом, что 
чем моложе звезда, тем больше у нее может быть запасов этих сгустков, 
следовательно, тем чаще у нее могут наблюдаться вспышки. При этом, 
чем выше слои атмосферы, где происходит взрыв сгустка протозвездной 
материи, тем более .скоротечной может оказаться наблюдаемая вспышка. 
С этой точки зрения весьма примечательно, что в последние годы раз
ными наблюдателями были обнаружены короткие вспышки типа всплес
ков с длительностью около секунды и меньше [5—13]. Такие вспышки, 
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вполне возможные по представлениям В. А. Амбарцумяна, поставили бы 
дополнительные трудности для других моделей вспышек звезд. Однако 
реальность таких вспышек всегда остается под сомнением, поскольку они 
вполне могут иметь аппаратурное или атмосферное происхождение и, 
тем самым, не иметь ничего общего с повышением яркости наблюдаемой 
звезды. Учитывая важность установления достоверности таких коротких 
вспышек, а также важность изучения их кривых блеска для понимания 
самой природы вспышек, в Бюраканской астрофизической обсерватории 
нами был создан двухканальный электрофотометр, регистрирующий 
вспышки одновременно в двух цветах, U* и В*, с высоким временным 
разрешением [14]. ( В качестве фильтров использованы цветные стекла, 
которые дают цветовую систему, близкую к стандартной U, В). Этот 
электрофотометр является усовершенствованным вариантом одноканаль
ного электрофотометра на базе микро-ЭВМ, в котором запись сигнала 
с постоянной времени интегрирования до 0.01 с производится только во 
время вспышки. Иными словами, система регистрации включается авто
матически только при превышении сигнала в цвете U* среднего уровня 
флуктуаций на заданную величину (более 5 ст). Средний уровень сигна
ла от звезды (вместе с фоном неба и собственными шумами фотоумножи
теля) определяется подключенной к электрофотометру микро-ЭВМ 
«Электроника 60» по 100 отсчетам, предшествующим вспышке.

Уже первые наблюдения на 40-см телескопе типа Кассегрена Бюра
канской астрофизической обсерватории с использованием упомянутого 
электрофотометра обнаружили несколько вспышек звезд, продолжитель
ностью менее одной секунды [15].

Результаты двухцветных наблюдений вспыхивающих звезд EV 
Lac и В Y Dra с постоянной времени интегрирования 0.1 си порогом

Таблица 1
ХАРАКТЕРИСТИКИ НАБЛЮДЕННЫХ ВСПЫШЕК 

ЗВЕЗДЫ EV Lac

Дата Дту Дтй

yp-în-!
1985

1, 6 августа 22А17т53։ 0.4 2.86 1.36 -0.40
2, 7 . „ 23 17 34 0.7 4.94 1.50 -2.34
3, 9 23 50 06 0.3 1.79 0.82 0.13
4, 28 октября 

а 19 Об 29 . 5.3 1.53 0.86 0.43
b 19 06 33 4.0 1.68 0.91 0.33

срабатывания системы 5 и приведены в табл. 1 и 2, где в первом столбце 
указаны даты наблюдений, во втором—моменты максимумов вспышек
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по всемирному времени; в третьем—длительности вспышек в цвете U*; 
в четвертом—амплитуды вспышек в цвете в пятом—амплитуды вспы
шек в цвете В*; в шестом — цвета звезд в максимуме вспышки. Пол
ное время двухцветных наблюдений звезды EV Lac составило 16 часов, 
а для BY Dra—9 часов. Кривые яркости некоторых из этих вспышек 
приведены на рис. 1 и 2.

Таблица 2
ХАРАКТЕРИСТИКИ НАБЛЮДЕННЫХ ВСПЫШЕК 

ЗВЕЗДЫ BY Drà

Дата Дту Джв

1986
1, 9 июля 21А55Т39* 0.2 1.03 < 0.24 0.21

2 .. 21 59 53 0.2 0.95 0.41 0.49

3 ., 22 03 22 0.2 1.11 0.15 0.04

4 22 08 04 0.2 1.06 0.0 -0.06
5 „ 22 09 43 0.2 1.13 0.30 -0.10
6 ., 22 13 16 0.2 1.17 0.0 —0.17
7 „ 22 14 51 . °-2 0.93 0.20 0.09

8, 23 „ 19 25 17 • 4.0 1.85 0.75 0.10

Если исходить из предположения, что плотность фонового излуче
ния постоянна во времени, то вероятность ложного обнаружения одного 
всплеска одновременно в двух каналах при определенном времени наб
людения Т и заданном пороге обнаружения М можно определить по 
формуле [14]:

Р = 1 - [1 - № {2 УТГх — 2/Л7Т1 ]]*,

где Г—функция нормального распределения, N—среднее число фото

импульсов за единицу времени, М—определяется как М — Л/ + ,
Л — количество отсчетов, определяющее продолжительность наблюдений 
Т = т • к, т—постоянная времени интегрирования, т,—коэффициент,! 
принятый в наших наблюдениях равным 5.

В соответствии с этой оценкой, одна ложная вспышка одновременно 
в двух каналах может быть зарегистрирована за 3-108 часов наблюде
ний.

Такая же оценка вероятности ложной вспышки получается и при 
подсчете по формуле՜

(Л?-,)"
Р-~ЙГ‘ '
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Так, при N=250 имп/с, т=0.1 с, т=3 и соответствующем пороге об
наружения Л4=40, Р=3-10՜6, одно ложное обнаружение может прои
зойти за ~ 10е непрерывных измерений (отсчетов) или за 28 часов при 
двухканальном режиме работы. А если принять т=5, как при наших 
наблюдениях, то ложный отсчет, принимаемый за вспышку, будет иметь 
место за более чем 10е часов.

В
з

t

Ряс. 1. Вспышка звезды EV Lac, зарегистрированная 7 августа 1986 г.

По приведенным формулам определяется вероятность только одного 
ложного всплеска. Очевидно, что вероятность ложного обнаружения не
скольких следующих друг за другом отсчетов, как при обнаруженных 
вспышках, практически сводится к нулю.

При такой оценке, естественно, не учитывается цвет предполагаемой 
ложной вспышки. В действительности же имеется определенная корреля- 
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тция между амплитудой ДС/ в максимуме вспышки и показателем цвета 
-С/—В в тот же момент времени [16]. И весьма примечательно, что соот
ветствующие величины обнаруженных нами вспышек (с постоянной вре
мени 0.1 с) достаточно хорошо удовлетворяют этой зависимости (рис. 3). 
Очевидно, что при случайных шумовых пичках на записи наблюдений 
эти параметры шумовых всплесков не удовлетворяли бы данной зависи
мости. Кроме того, это исключает также атмосферное происхождение 
регистрируемых нами всплесков.

Рис. 2. Вспышка заезды EV Lac, зарегистрированная 28 октября 1986 г.

До использования в реальных наблюдениях система регистрации 
прошла лабораторные испытания для исследования возможности реги
страции всплесков, вызванных колебаниями квантового выхода фотоум
ножителей. За время испытаний, общей длительностью 20 часов, не 

“было зарегистрировано одновременно в двух каналах ни одного отсчета, 
превышающего 3 о.

Кратковременность обнаруженных вспышек ставит серьезные труд
ности в объяснении природы вспышек. Действительно, в случае вспыш
ки, представленной на рис. 1а, яркость звезды возросла почти в сто раз 
за время порядка 0.2 с, а в других случаях, возможно, и за время мень
ше 0.1 с, т. к. по. двум точкам на кривой нарастания яркости нельзя уве
ренно говорить об истинной длительности фронта нарастания яркости. ,
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Если допустить, что внешняя граница области вспышки распрост
раняется через атмосферу звезды со скоростью даже в 5000 км с՜1, то 
диаметр этого объема достигнет за 0.2 с лишь 2000 км, или же меньше, 
если длительность фронта нарастания вспышки менее 0.1 с. Диаметр са
мой звезды при этом порядка 5-105 км [17]. Следовательно, чтобы объ
яснить наблюдаемое увеличение яркости звезды, необходимо, чтобы по
верхностная яркость области, обуславливающей вспышку, была бы, 
как минимум, в 6-10® раз больше поверхностной яркости фотосферы 
звезды. Другой возможностью является расширение облака релятивист
ских частиц в вакууме или в очень разреженной среде. В обоих случаях 
требуется необычное распределение энергии источника вспышки. Очень, 
трудно представить себе природу такого процесса.

AU

Рис. 3. Зависимость между Af7m։i и U—В вспышек EV Lac; О—наблюдения ав
торов, • —данные работы [17].

Решение проблемы может быть найдено при привлечении гипотезы 
В. А. Амбарцумяна о существовании сверхплотной, протозвездной мате
рии и ее взрывах в верхних слоях атмосферы звезд [4]. Возможно, что՛ 
с процессами освобождения энергии протозвездног.о вещества связаны и 
обнаруженные миллисекундные вспышки в радиодиапазоне [18], кото
рые, очевидно, происходят в звездных коронах.
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В заключение авторы выражают глубокую благодарность академику 
В. А. Амбарцумяну за постоянный интерес к работе и ценную дискуссию.

Бюракаисхая астрофизическая
обсерватория

SIMULTANEOUS TWO-COLOUR OBSERVATION OF STELLAR 
FLARES WITH A HIGH TIME RESOLUTION

H. M. TOVMASSIAN, V. P. ZALINIAN

The resuits of simultaneous two-colour (U, B) electrophotometric
observations of the flare stars EV Lac and BY Dra with 0.1 s time 
constant are presented. It is shown that there is a correlation between 
the amplitude of LU at the flare maximum and the colour index U—В 
at the same time. The obtained results raise essential difficulties in 
explaining the nature of stellar flares.
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Приведены результаты спектрального исследования объекта Бернес 48 (RNO 
'129), являющегося эмиссионной звездой с кометарной туманностью очень малого раз- 
;мера. Звезда имеет спектральный класс G—К я обладает умеренно развитым эмис
сионным спектром типа Т Тельца с заметными запрещенными линиями. Спектр ту
манности отличается от спектра звезды резким усилением абсорбционных линий баль- 
>меровской серии и ослаблением всех эмиссий. По лучевым скоростям все линии в спек
трах звезды и туманности можно разделить на две системы: все разрешенные эмиссии 
'имеют скорость около 4՜ 40 км/с, а запрещенные эмиссии и все абсорбции — около 
— 140 км/с. Предложена предварительная феноменологическая модель объекта: звезда 

•с анизотропным выбросом вещества и биполярной туманностью, ориентированной почти 
по лучу зрения.

1. Введение. Выброс вещества из некоторых звезд типа Т Тельца и 
Ве/Ае-звезд Хербига в виде коллимированных струй быстродвижущего- 
•ся газа был обнаружен недавно. Первым указанием на существование 
таких выбросов явились данные наблюдений молекулярных радиолиний 
Х1, 2], и лишь впоследствии были получены радио [3, 4] и оптические 
изображения [5, 6, 7] струй. Возможности спектрального обнаружения 
-анизотропных выбросов из молодых звезд еще более ограничены, и толь
ко в случае широко известного объекта NGC 2261 такие наблюдения од
нозначно указывают на биполярное истечение [8—11].

В ходе выполняемого с помощью ТВ-сканнера на 6-м телескопе САО 
АН СССР спектрального обзора туманных объектов в темных облаках 
было обнаружено, что объект, включенный в каталоги Бернеса £12] 
(№ 48) и Коэна [13] (RNO 129) обладает спектральными характери
стиками, указывающими на анизотропный выброс вещества. Начиная с 
1981 г., он регулярно наблюдается нами с целью подробного изучения. 

Первые результаты исследования Бернес 48 уже сообщались [14, 15]. 
Ввиду обширности накопленного спектрального материала данная статья 
:посвящена описанию основных свойств объекта и вытекающей из них 
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его феноменологической модели. В следующей статье будут приведены, 
результаты детальной опектрофометрии Бернес 48.

2. Наблюдения. На Паломарско.м атласе (рис. 1) объект Бернес 48 
выглядит соответственно описанию в каталоге Коэна: красная звезда с 
несколько удлиненным в направлении И—Б изображением и отдельно от 
нее несколько красных туманных пятен, наиболее яркое из которых 
имеет звездоподобное ядро. На синей карте эти пятна практически не 
видны. Вся группа расположена внутри небольшого темного облака, на
поминающего глобулы Бока, которое не включено в каталоги темных ту
манностей и лежит довольно далеко от галактической плоскости. 
(6=20°. 61).

На крупномасштабных снимках, полученных с помощью 2.6-м реф
лектора ЗТА Бюраканской обсерватории, хорошо видно, что с северной 
стороны к звезде прилегает компактная туманность, вызывающая выше- 
отмеченное удлинение ее изображения (рис. 2). Протяженность ее со
ставляет не более 15". Переменности в блеске илп форме не замечено.

Все данные, имевшиеся о звезде до начала наших наблюдений, со
держались в каталоге Коэна [13]: величина У=15.8, спектральный 
класс О:, линия На в эмиссии.

Наши наблюдения 1981—83 гг. проводились с 500-каналь.чьгм ТВ- 
сканнером, расположенным в первичном фокусе БТА САО АН СССР, 
с диафрагмой 2". Сведения о полученных сканах звезды и туманности 
приведены в табл. 1. В туманности спектроскопировалась область, рас
положенная к северу от звезды на расстоянии примерно 5—6", причем 
наблюдения проводились только при хороших изображениях, чтобы све
сти к минимуму влияние рассеянного света звезды на спектр туманно
сти. Начиная с 1984 г. наблюдения проводились в фокусе Нэсмита, с 
новой конфигурацией сканнера. Эти данные подробно будут описаны в 
последующей статье.

Обработка полученного материала (сглаживание и вычитание фона,, 
построение дисперсионных кривых и калибровка сканов по длинам волн; 
суммирование отдельных экспозиций) была выполнена на ЭВМ СМ-4 
Бюраканской обсерватории по комплексу программ, составленному одним 
из авторов (Т. Ю. М.).

3. Результаты. Типичные сканы звезды и туманности приведены на 
рис. 3. Эквивалентные ширины и гелиоцентрические лучевые скорости 
наиболее интенсивных эмиссионных и абсорбционных линий в спектрах 
звезды и туманности, усредненные по всем сканам 1981—83 гг., представ
лены в табл. 2. Усреднение было возможно, поскольку заметной спек
тральной переменности нами не обнаружено.



Рис. 1. Объект Бернес 48 (Паломарский атлас, Е-карта). Туманные пятна обозна
чены буквами. Волокно к северу от объекта — дефект на карте атласа,



Рис. 2. Крупномасштабный снимок объекта (21 сентября 1984 г. теелскоп ЗТА-2.6, 
пластинка 213-21, экспозиция 30 мин).

К ст. Т. Ю. Магакяна, Э. Е. Хачикяна
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Спектр звезды, несомненно, позволяет отнести ее к типу Т Тельца. 
Набор эмиссионных линий включает первые члены бальмеровской серин 
(декремент весьма крут: линия Нт почти неразличима при использован
ном разрешении), сильную линию К Са II (линия Н существенно слабее), 
умеренно развитый спектр Fe II, [Fe II] и Fe I. Кроме того, во всех 
сканах присутствуют запрещенные линии [01] и [S II], достигающие за
метной интенсивности. Флуоресцентная эмиссия в линиях Fe I, ло-види- 
мому, слаба или вообще отсутствует. Изучение синей части спектра 
звезды затрудняется быстрым падением интенсивности континуума.

Таблица 1
СКАНЬ! ОБЪЕКТА БЕРНЕС 48, ПОЛУЧЕННЫЕ НА БТА 

В 1981-83 ГТ.

Дета
Спектр, 

диапазон 
(•4)

Разрешение 
(Д) Объект Общее время 

накопления (мин)

23. 9.81 7203—5800 5.4 звезда 8

1» 1» туманность 16
5000-3700 * звезда 17

20. 6.82 7200-5800 ВТ ТВ 10

ВТ ТТ туманность 20
21.10.82 ТВ ТВ звезда 30

вв ♦» туманность ТВ
ТВ 5S00-4700 ТВ звезда «в

«1 вв вв туманность вв

5000-3700 вв звезда
24.10.82 п туманность 16
25.10.82 6900-6200 2.7 звезда 30

ТВ вв туманность 30
6200 -5500 ТВ звезда 12

И. 7.83 7200-5800 5.4 ТВ 16

ТВ ТВ в» ТВ 20

»1 ВТ в» туманность ВТ

< Из абсорбционных линий хорошо заметен только сильный дублет 
ИаЭ, но он имеет, несомненно, оболочечное происхождение ввиду высо
кой отрицательной лучевой скорости. На некоторых сканах более высо
кого разрешения, полученных в 1984—85 гг. (детально они будут рас
смотрены в следующей статье), просматриваются отдельные фотосфер- 
ные линии поглощения, в первую очередь О—полоса и линия Х4227 
Са I, что позволяет сделать вывод о правильности отнесения звезды к 
классу О. Колебания в видимости этих линий можно интерпретировать
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Таблица 2'
ЭКВИВАЛЕНТНЫЕ ШИРИНЫ И ЛУЧЕВЫЕ СКОРОСТИ 

ОСНОВНЫХ ЛИНИЙ В СПЕКТРЕ БЕРНЕС 48

Линия
Звезда Туманность

£17. А к г. км/с £17, А Vr, КМ/С

6730 [SII] 3.77+1.08 —125+12 2.11+1.09 —142+65
6717 (SIIJ 1.40+0.19 —134+19 + —142:
6563 На (эмисс.) 27.39-+-6.09 — + 37+50 4.68+0.78 +99+43
6563 На (абс.) - 2.41+1.31 —332+55
6364 [OIJ 2.59±0.73 —156+52 —
6300 [OI] 8.00+1.49 — 125+54 3.80+0.38 —150:
(D1+D2) Na! 

(абс.)
7.52+1.27 -154+25 7.28+1.40 —300+27

4861 Н? (эмисс.) 6.41+2.41 + 81+18 —
4861 Hß (абс.) — 3.82+0.16 —231+15
4340 Нт (абс.)
4076 [SII]
4068 [SII]
3968 Н Call
3934 К Call

9.35:±3.23
13.15:+2.74 
+

33:

- 358:+30

—30:

2.85 -133

M
N

TV
H

C
M

ZM
Q

C
T

Рис. 3. Фрагменты ряда сканов звезды и туманности в объекте Бернес 48. Интен
сивность указана в произвольных единицах. На скане звезды в области XX 5300— 
4900 А хорошо заметны многочисленные эмиссионные линии Fell и Fel.
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как наличие в спектре звезды широко известного переменного «голубого- 
континуума». Вообще же существенных изменений в виде спектра и ин
тенсивностях эмиссионных линий не наблюдается. Сопоставление вида 
непрерывного спектра с данными для других объектов, полученными с 
той же аппаратурой, а также со стандартными спектральными распреде
лениями энергии для звезд различных классов [16], подтверждает, что 
спектральный класс звезды, скорее всего, поздний G—ранний К, причем 
поглощение в непрерывном спектре не менее З՞1 (А и).

Из рассмотрения табл. 2 легко заметить, что по лучевым скоростям 
все линии в спектре звезды можно разбить на две системы. Разрешен
ные эмиссии (На, Нр, К Call, а также наиболее сильные линии Fell, 
не включенные в табл. 2) имеют лучевую скорость, почти не выходящую՜ 
по абсолютной величине за пределы ошибок измерений; запрещенные 
эмиссии, а также линии NaD существенно смещены в синюю сторону. 
Еще более сильное смещение голубого дублета [S II] может быть ре
зультатом ненадежного измерения из-за низкого отношения сигнал/шум.

Что же касается спектра туманности, то самой примечательной » 
неожиданной его особенностью является наличие в нем хорошо заметных 
линий поглощения бальмеровской серии. Эмиссионные же линии резко՜ 
ослаблены по отношению к непрерывному спектру: так, линии Fe II прак
тически не просматриваются, и совершенно исчезают также линии Са IL 
Впрочем, в синей области спектра континуум туманности чрезвычайно 
слаб, и это сильно затрудняет изучение линий короче А4300 А. В целом 
же распределение энергии в континууме для туманности и звезды сходно, 
что указывает на отсутствие заметного поглощения между звездой и 
туманностью.

Таким образом, линия На приобретает в туманности профиль типа 
Р Лебедя. Разброс эквивалентных ширин ее абсорбционного компонента1 
для разных моментов наблюдений достаточно велик, что позволяет запо
дозрить переменность его либо во времени, либо по туманности (учиты
вая трудность наведения на один и тот же ее участок при повторных՜ 
наблюдениях). Линии Н? и Нт являются уже чисто абсорбционными. 
Лишь линии NaD в спектре туманности выглядят точно так же, как и в; 
спектре звезды.

Как видно из табл. 2, лучевые скорости линий в спектре туманности,, 
в общем, остаются прежними; исключение, возможно, составляет дублет՜ 
NaD. В то же время бальмеровские линии поглощения, видимые только- 
здесь, также имеют сильное синее смещение (причем в случае Н։ лу
чевые скорости абсорбционного и эмиссионного компонентов, вероятно,, 
искажены наложением их друг на друга).
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Отношение интенсивностей линий красного дублета [S II] в спектре 
звезды равно 0.35—0.4, что соответствует его верхнему пределу и ука
зывает на довольно высокую электронную плотность: lgTV։^-4.5. В 
спектре туманности это отношение остается практически прежним.

4. Обсуждение. Приведенные выше данные позволяют с большой 
уверенностью отнести объект Бернес 48 к классическим системам вида: 
звезда типа Т Тельца+кометарная туманность. Как по спектру, так и 
по морфологическим характеристикам звезду можно считать молодым 
объектом, еще не достигшим главной последовательности. Очень вероят
но, что точная фотометрия позволит выявить и переменность ее блеска.

Наиболее интересной особенностью объекта является различие мно
гих деталей спектров звезды и туманности. Для объяснения этого рас
хождения будем считать, что туманность является, вероятнее всего, от
ражательной (по крайней мере в основном), и спектр туманности пред
ставляет собой отраженный спектр звезды, наблюдаемой под другим уг
лом, чем с Земли. Таким образом, мы имеем дело со спектральной асим
метрией звезды (точнее, ее оболочки). Случаи подобной асимметрии для 
звезд типа Т Тельца уже отмечались, и все они связаны с явлением нап
равленного выброса вещества из звезды. На истечение вещества с боль
шими скоростями однозначно указывает и смещение ряда линий в спек
тре звезды. Поэтому привлечение коллимированных потоков для объяс
нения спектральных аномалий Бернес 48 представляется вполне обосно
ванным. Описываемая ниже картина является, однако, чисто феномено
логической и, конечно, должна быть уточнена и дополнена последующи
ми наблюдениями.

Исходя из того, что и звезда, и туманность испытывают примерно 
одинаковое покраснение, мы предполагаем, что Бернес 48 представляет 
собой классическую коническую кометарную туманность со звездой в 
апексе, ориентированную почти по лучу зрения. Вследствие этого око
лозвездный пылевой диск слабо экранирует излучение звезды. Звезда 
окружена оболочкой, в которой и возникает эмиссионный спектр типа 
Т Тельца. Коллимированный выброс вещества происходит в направле
нии туманности. Как известно, спектр подобных струй подобен спектрам 
объектов Хербига-Аро и характеризуется, в частности, сильными запре
щенными эмиссиями [01] и [S II] [5, 6, 17]. Поэтому вполне логично 
предположить, что смещенные запрещенные эмиссии в спектре звезды 
образуются в этом потоке газа. Ослабление этих эмиссий в спектре 
туманности можно объяснить тем, что излучающая эона со стороны ту- 

тманности наблюдается под меньшим телесным углом, чем по лучу зре- 
-ния. Подобный .же эффект наблюдается в кометарной туманности GM 
.1—29 вблизи заезды PV Сер [18], с которой объект Бернес 48 имеет 
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много общего как по спектральным, так и по геометрическим характери
стикам.

Что же касается линий поглощения, наблюдаемых в спектре туман
ности, но отсутствующих у звезды, то это явление до недавнего времени 
было хорошо изучено только у одной кометарной туманности—КОС 2261. 
Нет сомнений, что оно также связано с анизотропным выбросом вещест
ва. Однако неясным остается пока вопрос о месте образования этих 
«дополнительных» линий поглощения—происходит ли это близ поверх
ности звезды, там, где формируется коллимированный поток,— или в зо
не удара, там, где выброшенное вещество наталкивается на окружающий 
холодный газ. Мы склонны отождествить его именно с «рабочей поверх
ностью» коллимированного потока, т. е. с местом, где он прокладывает 
путь через околозвездную газопылевую материю. Плотность и уровень 
возбуждения в этой зоне, учитывая наличие ударной волны, вполне мо
гут оказаться достаточными, чтобы привести к образованию линий пог
лощения при прохождении через нее излучения звезды. Линии поглоще
ния возникают, судя по лучевой скорости, также в быстродвижу- 
щемся потоке. То, что они присутствуют уже в спектре звезды, и экви
валентная ширина их в туманности не увеличивается, можно объяснить 
легкостью их насыщения (как резонансных).

Отметим, что в последнее время на южном небе была обнаружена 
еще одна биконическая туманность с характерной спектральной асиммет
рией: эмиссионной звездой в центре и абсорбционными спектрами обеих 
долек туманности [19]. Объект, к сожалению, исследован еще недостаточно, 
но есть все основания полагать, что он отличается от Бернес 48 в первую 
очередь лишь ориентацией относительно луча зрения.

Следует также указать на большую вероятность того, что Бернес 48 
является на деле также биконической туманностью, где второй конус 
ненаблюдаем ввиду сильного поглощения света в околозвездном пыле
вом диаке. Можно постулировать также и наличие второго потока, нап
равленного от нас, однако наблюдательные подтверждения этого пока 
отсутствуют.

5. Заключение. Конечно, вышеописанные предположения о природе 
объекта Бернес 48 должны быть уточнены последующими наблюдениями. 
В частности, предстоит еще изучить профили запрещенных эмиссий с 
высокой дисперсией, чтобы надежно разделить спект.р оболочки звезды 
и спектр анизотропного выброса. Можно предполагать, что детальный 
анализ эмиссионного спектра звезды позволит уточнить физические ус
ловия в ее оболочке. Интереснейшей наблюдательной задачей также яв
ляется. локализация слоя, где возникают «дополнительные» линии пог
лощения. Л ■
10—21 : ,
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Необходимо отметить то обстоятельство, что во многих случаях?, 
звезда типа Т Тельца с коллимированными выбросами оказывается так
же непосредственно связанной с объектами Хербига-Аро. И в данном 
случае вблизи Бернес 48 есть небольшие красные туманности, по виду 
вполне сходные с объектами Хербига-Аро. Они отмечены в каталоге 
[13], а также в списке [20]. В 1981—82 гг. мы получили сканы наибо
лее яркого из этих туманных пятен, имеющего в центре звездообразное 
уплотнение. Был зарегистрирован только слабый красный континуум, 
так что по крайней мере данное пятно не относится к объектам Херби
га-Аро. Неясно, освещается ли эта отражательная туманность звездой 
Бернес 48,или же внутри нее действительно есть очень слабая звезда.

В заключение отметим, что в последнее время распространилось 
мнение о возможности в отдельных случаях звездообразования в не
больших изолированных темных глобулах, однако число таких случаев 
представлялось очень малым. Так, в статье [21], посвященной глобулам 
южного неба, отмечены лишь три-четыре случая, где, возможно, звездо
образование имеет место. В то же время очевидно, что объект Бернес 48, 
будучи расположенным вдали от известных комплексов и ассоциаций, 
представляет собой прекрасный пример изолированного звездообразова
ния. Дальнейшая спектроскопия туманных объектрв в темных облаках, 
по-видимому, принесет и новые примеры очагов звездообразования.

Авторы глубоко благодарны группе сотрудников САО АН СССР ’ 
за помощь при наблюдениях.

Бюраханская астрофизическая 
обсерватория

BERNES 48 - THE CASE OF OPTICALLY OBSERVED 
ANYSOTROPIC OUTFLOW. I

T. YU. MAGAKIAN, E. YE. KHACHIKIAN

The results of the spectral investigation of the object Bernes 48 • 
(RNO 129) are presented which appears to be an emission star with 
very small cometary nebula. The star has spectral type G—К and mo
derate T Tau — type emission spectrum with conspicuous forbidden 
lines. The spectrum of the nebula differs from that of the star by a. 
great increase of the Balmer absorption lines and the decrease of all 
emissions. All lines in the spectra, both of the star and the nebula,. 
can be devided by radial velocities into two systems: all permitted 
emission lines have a velocity about + 40 km/s, and forbidden emission 
lines and all absorption features — about — 140 km/s. The preliminary 
phenomenological model of the object is suggested: the star with any— 
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sotropic matter outflow and bipolar nebula is oriented very close to 
the line of sight.

ЛИТЕРАТУРА

J. R. L. Snell, R. B. Loren, R. L. Plambeck, Astrophys. J. Lett., 239, L17, 1980.
2. 5. Edwarde, R. L. Snell, Astrophys. J., 261, 151, 1982.
3. M. Cohen, J. H. Bieging, P. R. Schwartz, Astrophys. J.. 253, 707, 1982.
4. J. H. Bleglng, M. Cohen, Astrophys. J. Lett., 289. L5, 1985.
5. R. Mundt, J. Stocke, H. S. Stockman, Astrophys. J. Lett., 265, L71. 1983.
6. R. Mundt, J. W. Fried, Astrophys. J. Lett., 274, L83, 1983.
7. R. Mundt, T. Bührke, J. W. Fried, T. Neckel, M. Sarcander, J. Stocke, Astron, 

.nd Astrophys., 140, 17, 1984.
8. Дж. Л. Гринстейн, M. А. Казарян, T. Ю. Магакян, Э. E. Хачикян, Астрофизика, 

12. 587, 1976.
9. Дж. Л. Гринстейн, М. А. Казарян, Т. Ю. Магакян, Э. Е. Хачикян, Астрофизика, 

15, 615. 1979.
10. В. F. Jones, G. Н. Herbig, Astron. J., 1223, 1982.
11. Е. W. Brügel, R. Mundt, T. Buhrke, Astrophys. J. Lett., 287, L73, 1984.
12. C. Bernes, Astron, and Astrophys. Seppi. Ser., 29, 65, 1977.
13. M. Cohen, Astron. J., 85, 29, 1980.
14. T. Ю. Магакян, в кн. «Структура галактик и звездообразование», ГАО АН 

УССР, Киев. 1983, стр. 38.
15. Т. Ю. Магакян, Э. Е. Хачикян, в сб. «Вспыхивающие звезды и родственные объек

ты» (Тр. симпозиума, Бюракан, 1984), Ереван, 1986, стр. 265.
16. В. Страйжис, 3. Свидерскене, Бюл. Вильн. астрой, обсерв., № 35, 1972.
17. М. Sarcander. Т. Neckel, Н. Elsässer, Astrophys. J. Lett., 288, L51, 1985.
18. M. Cohen, L. V. Kuhl, E. A. Harlan, H- Spinrad, Astrophys. J., 245, 920, 1981.
19. M. T. Brück, P. J. Godwin, Mon. Notic. Roy. Astron. Soc., 206, 37, 1984.
20. А. А. Гюлъбудагян, Письма в Астрой, ж., 8, 232, 1982.
21. В. Reipurfh, Astron, and Astrophys., 117, 183, 1983.



АСТРОФИЗИКА
ТОМ 28 ФЕВРАЛЬ, 1988 ВЫПУСК 1

УДК: 524.388

КРАТНЫЕ СИСТЕМЫ ТИПА ТРАПЕЦИИ, СОСТОЯЩИЕ 
ИЗ ЗВЕЗД ТИПА Т ТЕЛЬЦА И ВСПЫХИВАЮЩИХ

В АССОЦИАЦИИ ОРИОНА
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Приводятся результаты поисков кратных систем среди орноновых переменных 
звезд в области ассоциации Ориона. Выявлены 22 кратные системы, состоящие из 
звезд типа Т Тельца и 9 — из вспыхивающих. Установлено, что среди обнаруженных 
кратных звезд, большинство (20 и 7, соответственно) имеет конфигурации типа Тра
пеции. Показано, что кратные звезды типа Трапеции встречаются чаще средн звезд 
типа Т Тельца, чем среди ՛ вспыхивающих звезд, а средние размеры систем, состоящих 
из вспыхивающих звезд, больше, чем средние размеры систем, состоящих из звезд типа 
Т Тельца. Выяснено, что имеются основания допустить, что среди кратных звезд типа 
Трапеции, состоящих из звезд типа Т Тельца или вспыхивающих, существуют систе
мы с положительной полной анергией.

1. Введение. Более чем 30 лет тому назад Амбарцумян [1] по струк
туре кратных звезд разделил их на два типа: обыкновенные и Трапеции. 
Если в кратной системе имеются, по крайней мере, три составляющие, рас
стояния между которыми одинакового порядка величины (отношение наи
большего из них к наименьшему меньше трех), то она является кратной 
системой типа Трапеции. В противном случае кратная система является 
системой обыкновенного типа.

Было показано [1], что кратные системы типа Трапеции являются ди
намически неустойчивыми, что имеет принципиальное значение для про
блемы эволюции звезд. В подтверждение этого важного вывода оказалось, 
что кратные звезды типа Трапеции, как правило, встречаются в О-ассо- 
циациях только среди молодых звездных групп, содержащих звезды спек
тральных классов О и В, между тем кратные звезды, состоящие из звезд 
более поздних спектральных классов, обычно составляют системы типа Тра
пеции в результате благоприятного проектирования на небе (псевдотра- 
пеции).
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В дальнейшем этот результат был подтвержден в работе Салук-вадзе 
(см., например, [2]) на более богатом фактическом материале.

Естественно ожидать, что системы типа Трапеции существуют и в 
Т-ассоциациях, среди звезд типа Т Тельца, а также среди родственных 
с ними вспыхивающих звезд, имея в виду, что звезды обоих типов пред
ставляют ранние стадии эволюции карликовых звезд (см., например, [3, 4] ).

Уже первые поиски Трапеций в Т-ассоциациях показали их обилие 
[5-7].

В настоящей работе был осуществлен поиск кратных систем типа Тра
пеции среди звезд типа Т Тельца и вспыхивающих в области ассоциации 
Ориона. Очевидно, что среди наблюдаемых кратных систем типа Трапеции 
могут быть как оптические Трапеции, из-за проекции звезд фона и псевдо- 
трапеции. Оптические Трапеции обычно исключаются с помощью выраже
ний, подобных формуле Эйткена [8], и статистических соображений, а ве
роятность появления псевдотрапеций близка к 0.1 [1]. При выполнении 
настоящей работы были использованы эти критерии. Поиски велись среди 
орионовых переменных и вспыхивающих звезд*.  С этой целью была состав
лена фортран-программа поискав, которая была осуществлена на ЭВМ 
ЕС-1030 Бюраканской астрофизической обсерватории. Около каждой звез
ды мысленно был проведен крут с таким радиусом, чтобы при равномер
ном распределении звезд в центральной области Ориона (в одном квадрат
ном градусе) математическое ожидание числа кратных,' с числом составля
ющих 3, было равно единице, то есть среди всех выявленных кратных 
систем только одна могла быть оптической.

* Поиск среди вспыхивающих звезд велся отдельно, таа как около 40% из них не 
входят в Общий каталог переменных звезд [9].

2. Трапеции среди орионовых переменных звезд. В области туманности 
Ориона, с размерами 5°Х5°, имеется 625 переменных звезд, из которых 
282 в центральной части (в квадратном градусе), входящих в каталог 
ОКПЗ на магнитной ленте [9]. Радиус кругов поисков оказался равным 
36". Выявленных кратных систем в области оказалось 22, из них 17-трех
кратные, 3-четырехкратные и 2-пятикратные. Данные об этих системах при
ведены в табл. 1.

В ней в последовательных столбцах приведены: порядковый номер 
кратной системы, названия составляющих звезд, звездные величины и тип 
переменности по ОКПЗ [9], расстояния между составляющими и пози
ционный угол. В примечании приводится наличие эмиссии в линии 
На [И].

Из 22-х приведенных в табл. 1 кратных систем 20 удовлетворяют 
условию быть системой типа Трапеции, а две являются обыкновенного ти-
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КРАТНЫЕ СИСТЕМЫ, ВЫЯВЛЕННЫЕ СРЕДИ ПЕРЕМЕННЫХ ЗВЕЗД
Таблица 1

В ОБЛАСТИ ВОКРУГ ТРАПЕЦИИ ОРИОНА_________________

№ Название
1 Тип 

перемен
ности Со

ст
ав


ля

ю
щ

ие Расстояния между 
составляющими (") Р Примечания
В С D Е

1 1 2 .՛ 3 * 5 6 7 8 ’ 1 10 11

MR 12.0 InSa А 12 78 66 15 _
АЕ 14.1 InS В 67 58 19 344

.1 MV 14.7 In С 28 74 341
TU 15.6 InSb D 57 313

է V410 17.5 In Е 275
1 KZ 15.3 In А 28 42 42 —

V 406 16.6 In В 23 16 328
2 V405 17.2 In С 32 0

V407 18 InS D 315
IP 16.8 In А 30 52 — На

з. IQ 17 In В 32 178 На
IR 17.5 In С 216 На
V569 15.5 InSb А 48 45 —

4. V363 16.6 Inb В 64 68
V388 17.5 In С 340
MM 16.4 InS А 31 48 —

5 V490 17 InS В 62 282
V489 17.5 InS С 0
MU 15.8 In А 28 38 —

'7 MS 16.6 In В 45 148
V493 17 In С 23!
BM 8.7 EA А 38 12 45 47 —
MT 13.0 In В 32 34 12 309

7 V348 13.3 In С 48 38 39
AF 14.4 In D 45 279
AD 15 InS Е 220
KM 13.8 Inb А 61 52 38 —
KR 15.5 InT В 62 32 258 H«□ KQ 15.6 In С 66 215
V402 16.8 In D 309
LV 13.3 In А 30 45 —

9 LQ 14.5 In В 75 87
AC 15 In С 261
V495 13.5 In А 30 62 —

10 V377 14 In В 34 0
V562 15.0 In С 346
LX 14.1 Inb А 28 38 66 На
LY 15.8 InS В 15 78 328 На
MO 16.3 InS С 74 369
V560 17.5 UVn и 223
V776 14.1 UVn А 51 45 —
V373 16.1 InS. UVn В 30 59
KK 16.7 In, UVn С 133 На
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Таблица 1 (окончание)
2 3 1 4 5 | 6 7 1 8 9 10 11

мх 11.7 1пЬ А • 70 36 _
13 АН 15-3 1пБЬ В 60 239

V 357 17.8 1п С 1 । 0
\У№ 17.5 1пБ, иУп А 39 67 _ На

14 II 17.5 1пБ, 11Уп В 75 203 На
V 396 18 1п С 297 На

V 772 16.0 ПУп А 51 17 __
15 кь 16.1 1п В 35 242

V 475 18 1п С 241
ЬЬ ' 13.7 ТпТ А 54 66 _ н»

16 V 375 17.0 1п В 58 56
V 480 17.5 1п С 0
У361 8.3 1пБа ■ А 79 63 _

17 АК 15.1 1пБЬ В| 1 45 106
У420 17.2 1п С 51
АН 13.6 1пБЬ А 45 60 _ На

18 оо 16.0 1и В 62 340
АР 16.5 1пБ С 273
V 488 14.4 1п А 81 28 _ На

19 V 356 14.6 1пЬ В 54 228 На
17.5 1пБ С 212 На

V 358 13.8 ' 1пЬ А 47 45 • —
20 мг 16.3 1п В 45 140 На

МУ 17.5 ЬБ С 81
V 577 16.6 1пЬ А 38 35 _ На

21 У819 16.8 1пБ В 6 309
АУ 17.0 1пБТ С 301
V 566 10.6 1пБа А 48 0 —

22 V 426 17.2 1п В 48 248
ИУ 17.5 ЬБТ С 0 Н«

Примечание. В первой столбце звездочкой отмечены кратные системы типа Тра
пеции, ранее обнаруженные в работе [6].

па I, они в табл. 1 приведены последним. Ожидаемое число псевдотрапе- 
ции типа I равно 2, поэтому можно констатировать, что среди выявленных 
кратных систем реальные Трапеции составляют более 80

3. Трапеции среди вспыхивающих звезд. Согласно каталогу вспыхи
вающих звезд в Орионе [10] в той же области имеется 475 вспыхивающих 
звезд, из которых 132 в центральной части. На этот раз поиски велись в. 
кругах радиусом 65".

Этот радиус не превосходит 30000 а.е., что характерно для широких 
двойных звезд. Например, еще Паренаго [12] указывал на существование,- 
в Орионе широких пар, среднее расстояние между составляющими кото
рых равно около 50 000 а.е.

Результаты осуществленного поиска представлены в табл. 2.



Рис. 1. Тройная система типа Трапеции № 12 (табл. 1). Стрелками указаны зна
чения собственных движений звезд-составляющих за 2000 лет.

К ст. Й. Й. АмЙарянй
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В ней в последовательных столбцах приведены: порядковый номер 
кратной системы, номер звезды по каталогу вспыхивающих звезд [10], 
звездная величина, тип переменности по [9], расстояния между компонен
тами, позиционный угол и количество зарегистрированных вспышек. В 
примечании приведено наличие эмиссии в линии На [11].

Таблица 2
КРАТНЫЕ СИСТЕМЫ, ВЫЯВЛЕННЫЕ СРЕДИ ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД 

В ОБЛАСТИ ВОКРУГ ТРАПЕЦИИ ОРИОНА

№ № 
по [10]

Тип 
перемен-

— «>
« а

Расстояния между 
составляющими (") р к Примечания

ности и < в | с | о

Табл. 2 показывает, что из выявленных 9 кратных систем, состоящих 
из вспыхивающих звезд, 7 имеют конфигурацию типа Трапеции, а одна, 
возможно, псеидотрапеция. Следовательно, в этом случае окрло 70% вы
явленных кратных систем являются реальными Трапециями. Это свиде
тельствует о том, что и среди кратных систем, состоящих только из вспы
хивающих звезд, большинство является системами типа Трапеции.

229 12.8 ЦУп А 44 43 —. 1
1 225 13.9 1пБ, ОУп В 31 59 1

224 14.7 1п, ЦУп С 133 1
199 14.2 1пБЬ. ЦУп А 60 113 — • 1

2 202 14.3 1>Уп В 56 222 1
206 16.4 иУп С 209 1
346 14.0 ПУп А 140 82 — 2

3 343 15.8 иУп В 66 178 4
340 16.4 ПУп С 161 1
257 13.4 1пБ, ПУп А 87 43 — 1

4 253 14.2 иУп В 130 84 1
259 15.9 иУп С 265 1
170 16.2 ЦУп А 174 106 — 1

5 168 16.5 ЦУп В 114 170 .1
178 16.6 иУп С 209 1
209 15.1 11Уп А 124 159 104 — 1 На
222 15.7 1)Уп В 35 97 314 2 НаО 227 16.0 ПУп С 119 315 1 На
208 18.0 ЫБ, иУп О 3 1 На
211 16.3 1пБ, ЦУп А 69 126 — 1 На

7 217 16.4 1пБ, ПУп В 128 325 1
200 17.6 иУп С 41 1 Н,

92 15.8 ПУп А 105 97 — 2
8 97 15.9 ПУп В 29 278 3

95 16.9 ЦУп С 294 2
172 15.5 ЦУп А 98 17 — 1 Н«

9 188 15.8 ПУп В 99 283 3
175 16.0 ЦУп С 195 1
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4. Обсуждение. Из сравнения табл. 1 и 2 следует, что средний размер 
систем, состоящих из вспыхивающих звезд, в среднем 2—2.5 раза больше, 
чем систем из звезд типа Т Тельца. Следует отметить, что селективность 
в этом отношении несущественна (поиск систем, состоящих из вспыхиваю
щих звезд, велся на больших расстояниях от главной звезды). Действи
тельно, если радиус кругов в случае поисков кратных систем, состоящих 
из звезд типа Т Тельца, взять равным 65", то из кратных систем типа 
Трапеции, приведенных в табл. 1, только в двух появляются новые состав
ляющие. Любопытно, что системы типа Трапеции, состоящие из звезд, 
принадлежащим обоим типам, имеют размеры, промежуточные между си
стемами, состоящими только из звезд типа Т Тельца и только из вспыхи
вающих, соответственно.

Неоднократно подчеркивалась динамическая неустойчивость систем 
типа Трапеции и возможность существования среди них таких систем, пол
ная энергия которых положительна (см., например, [2] и [4]). С этой точ
ки зрения небезынтересен поиск относительно более молодых систем с по
мощью таких оценок.

Полную потенциальную энергию кратной системы мы оценили, исполь
зуя эмпирическую зависимость масса-светимость по данным двойных 
звезд [13] и модуль расстояния ассоциации Ориона с учетом поглощения:. 
10.”4) [12]. Затем мы оценили нижнюю границу полной кинетической 
энергии системы с помощью собственных движений звезд-составляющих, 
относительно центра масс систем, взятых из работы Паренаго [12].

Оказалось, что подавляющее большинство обнаруженных нами систем 
типа Трапеции имеет положительную полную энергию. Однако, так как 
собственные движения эвеэд-составляющих исследованных систем в боль
шинстве случаев определялись с большими ошибками (почти порядка са
мых величин), то этот вывод нельзя считать окончательным. Тем не менее, 
если скорости составляющих -звезд относительно центра масс уменьшить 
в Заи раза («р.— средняя квадратическая ошибка собственных движений), 
то в четырех случаях отношение нижней границы полной кинетической 
энергии к полной потенциальной энергии*  все же остается во много раз 
больше единицы (на один-три порядка).

* В действительности полная потенциальная энергия должна быть меньше, чем 
полученная нами ее оценка, так как при расчетах принималось, что все составляющие 
системы находятся на картинной плоскости, между тем расстояния между составляю
щими, по теореме Клайбера, в среднем, больше в 4/п а; 1.27 раза [13].

Эти четыре системы в табл. 1 имеют номера 8, 12, 17 и 18. Для них 
весьма осторожные оценки возрастов на основании вышеуказанных вычис
лений меняются в пределах 10 000—40 000 лет.

Одна из этих систем (№ 12) схематически представлена на рис. 1. Там 
же стрелками указаны значения собственных движений звезд-составляю
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щих за 20С0 лет. Рис. 1 имеет иллюстративный характер. Следует отме
тить, что в настоящее время система настолько тесна и удалена от центра 
тяжести ассоциации, что ее можно считать изолированной системой.

Из всего изложенного можно заключить, что в области туманности 
Ориона:

а) среди обнаруженных кратных систем, состоящих из звезд типа 
Т Тельца и вспыхивающих, большинство (80% и 70%, соответственно) 
имеют конфигурации типа Трапеции,

б) кратные звезды типа Трапеции среди звезд типа Т Тельца встре
чаются чаще, чем среди вспыхивающих,

в) средний размер Трапеций, состоящих из вспыхивающих звезд, 
больше, чем средний размер Трапеций, состоящих из звезд типа Т Тельца, 

г) имеются основания допустить, что среди кратных звезд типа Тра
пеции, состоящих из звезд типа Т Тельца или вспыхивающих, существу
ют системы с положительной полной энергией.

Автор выражает благодарность член-корреспонденту АН Арм.ССР, 
профессору Л. В. Мирзояну за постоянное внимание и интерес к настоя
щей работе.

Бюраханская астрофизическая
обсерватория

TRAPEZIUM TYPE MULTIPLE SYSTEMS CONSISTING OF T TAURI 
TYPE AND FLARE STARS IN THE ORION ASSOCIATION

V. V. HAMBARIAN

The search of the multiple systems consisting of Orion variables 
in the Orion association region is carried out. 22 multiple systems 
among T Tauri type variables (Table 1) and 9 — among flare stars 
(Table 2) are detected. It is established that among detected multiple 
stars the relative number of the Trapezium type systems is very large 
(20 and 7, correspondingly). It is shown that Trapezium type multiple 
systems consisting of flare stars are in average larger in sizes than 
those consisting of T Tauri type variables. It is found that according 
-to the existing observational data there are some multiple systems ha
ving positive total energy among detected Trapeziums.
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Проведены оценки фундаментальных физических характеристик двух звезд, нахо
дящихся на стадии эволюции до главной последовательности. Пересмотренная спек
тральная классификация для звезды HL Таи позволила привести в соответствие опуб
ликованные физические характеристики.

1. Введение. В настоящее время существует ряд звезд, относимых к 
звездам типа Т Тельца, для которых трудно определить спектральные 
классы из-за сильного вуалирования спектра. Стандартный способ оцен
ки спектрального класса по наличию эмиссионных и абсорбционных ли
ний оказывается в данном случае неприменим. Для определения спек
трального класса звезды по ходу континуума надо знать не только ве
личину поглощения до объекта, но и закон его изменения с длиной 
волны, что в большинстве случаев неизвестно. Все это приводит к тому, 
что часто приходится существенно пересматривать спектральную класси
фикацию отдельных молодых звезд. Так, в конце 70-х годов для звез
ды R Мои принимался спектральный класс КО [1], т. е. ее относили 
к звездам типа Т Тельца. В настоящее время R Mon считается ярким 
представителем звезд типа Ае/Ве Хербига и ее спектральный класс оце
нивают как ВО, В2, АО [2—4]. Спектральный класс звезды VY Mon 
ранее оценивался как Мб: [5], а согласно более поздним оценкам [2, 6] 
его определяли как 09, В1.

В настоящей работе рассматриваются две звезды, находящиеся на 
стадии эволюции до главной последовательности, HL Таи и DG Таи. 
Эти объекты были отнесены к звездам типа Т Тельца по предположи
тельно позднему спектральному классу, неправильной фотометрической 
переменности, наличию в спектрах эмиссионных линий водородной серии, 
их связи с туманностями и расположению в предполагаемой области 
звездообразования. Дальнейшие исследования показали, что эти звезды 

. окружены плотными пылевыми околозвездными оболочками, причем пог
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лощение в них в ультрафиолетовом и оптическом диапазонах настолько 
велико, что затрудняет определение спектральных классов этих звезд. 
Все эмиссионные и абсорбционные линии, кроме линий водородной 
серии, оказываются «замытыми».

В таких сложных случаях оценка Спектрального класса звезд неза
висимым методом позволила бы упростить исследования.

2. Методы уточнения спектральной классификации. Для оценки 
фундаментальных физических характеристик молодых звезд, как прави
ло, используется следующее 'предположение:

Ввиду того, что звезды типа Т Тельца и Ае/Ве Хербига наблюдае
мы в оптическом и ультрафиолетовом диапазонах спектра, т. е. находят
ся на стадии эволюции, достаточно близкой к нулевому возрасту глав
ной последовательности (ZAMS), считается, что молодые звезды пред
ставляют собой звезды ZAMS, погруженные в газопылевые оболочки 
[7]. Такое ZAMS-предположение позволяет использовать для оценки 
параметров светимости (А*), массы (М*), размеров (Я*) и спектраль
ного класса существующие калибровочные зависимости [8, 9].

Упомянутые характеристики можно получить из оценки абсолют
ной звездной величины объекта которая рассчитывается по стан
дартному соотношению:

Mv— mv Ч- 5 — 51gD — А°у, (1)

где mv—средняя звездная величина объекта в фотометрической полосе V, 
D—расстояние до объекта в парсеках, А°у—величина полного поглоще
ния до объекта.

Использование этого метода для некоторых молодых звезд (DI Сер, 
R Мои и др.), согласно нашим оценкам, дает хорошее согласие со значе
ниями спектральных классов, взятых из литературных источников.

Другим методом оценки физических характеристик звезд может 
быть использование диаграммы lgp/(H—А)ф [10]. В упомянутой рабо
те было показано, что для молодых звезд типа Т Тельца, Ае/Ве Хер
бига и FU Ориона существуют общие эмпирические зависимости между 
логарифмом поляризации объекта в полосе R и исправленными инфра
красными избытками цвета. Максимальный коэффициент корреляции 
был получен между 1g р и исправленным инфракрасным избытком 
(И—А)ф| причем в аналитическом виде зависимость выражается:

lg Р = (0.17 + 0.01) (V - £)* — (0.49 + 0.03), (2)

при этом исправленный избыток цвета (И—£)жопределяется как

(V— = (V—L) - (V—£)0 - (Al - А1), (3) 
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где (И — А)—средний наблюдаемый избыток цвета, А'у и Лд—величи
ны межзвездного поглощения в соответствующих фотометрических поло
сах, а (V—Е)о—нормальный избыток цвета, определяемый спектральным 
классом звезды [11]. Тогда, решая обратную задачу, можно определить 
независимо спектральный класс молодой звезды по оценке ее показателя 
цвета (V—Е)о, зная остальные параметры, входящие в формулы (2) и 
(3). Следует отметить, что звезды НЕ Таи и ВС Таи при использова
нии опубликованных спектральных классов не попадают на общую за
висимость 1£р/( И—Л)* для молодых звезд, тогда как параметры 
( V•— £), р и Ли для них определены достаточно уверенно. Остается 
предположить, что их спектральные классы ранее определены неверно.

3. Опубликованные характеристики звезд НЬ Таи и йй Таи. В 
табл. 1 приведены опубликованные данные о физических характеристи
ках интересующих нас звезд НЕ Таи и ВС Таи.

Следует обратить внимание, что приведенные данные для НЕ Таи явно 
не соответствуют друг другу! Оценки массы и радиуса не типичны для 
звезд Т Тельца (звезд поздних спектральных классов), имеющих массы, 
не превышающие [31]. Если же считать, что приведенная оценка 
массы НЕ Таи не верна и она имеет массу около 1'М®» то возникает не
соответствие с оценкой возраста этой звезды. При такой массе и ука
занном возрасте данная звезда, согласно эволюционным трекам Ибена 
[32], не высвечивалась бы в ультрафиолетовом и оптическом диапазо
нах спектра. Величина межзвездного поглощения до исследуемых звезд 
Ли была определена по оценке Ли до объектов Хербига—Аро, физиче
ски связанных с данными звездами [19]. При этом она отличается от 
Ли —полного поглощения до этих звезд, что подтверждает существова
ние избыточного (поглощения в околозвездных оболочках.

4. Расчет физических параметров звезд. Определим изложенными 
выше методами фундаментальные характеристики звезд НЕ Таи и 
ВО Таи. Значения тп-у определялись усреднением опубликованных дан
ных по фотометрии в полосе V. Ошибка оценивалась по абсолютному 
разбросу фотометрических данных. Для расчета (V—£) использовались 
только данные по синхронным в оптическом и инфракрасном диапазонах: 
спектра наблюдениям. Среднее значение Ау для НЕ Таи принималось рав
ным 1О'.я5 + ОТб. Оценка Ли — Т՞» приведенная в табл. 1, в расчетах не 
использовалась, так как она резко отличается от других оценок. Для 
ВО Таи значение А°у принималось равным 1?3 + 0?3. Так как в боль

шинстве случаев значения А у, А у и В приводятся в литературе без ука-
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ФИЗИЧЕСКИЕ ПАРАМЕТРЫ ЗВЕЗД

Sp Лит. ут ( V-L)m. Лит. Лит. АмЛ V Лит.

К7 (С) 12] [14] 7 [13]
HL Таи М2

К7?

К5

[12]
[13]

[24]

14.8+0.2 9.2+0.4 [15]
[16]
[17]

[14]

и+з 
10

1.50

[12]
[18]

[27]

1.0 [19]

DG Таи <К5
G24-G8

125]
[26]

12.5+0.5 7.4+0.3 [171
[15]
[16]

1.43
1.0

[28]
[23]

0.39 [19]

зания ошибок величины, то мы (принимали 25%-ую точность определения. 
Значения степени поляризации излучения также усреднялись по опубли
кованным данным. Приведенная величина степени поляризации р для 
HL Таи и DG Таи очищена от межзвездной поляризации согласно дан
ным работы [21]. Результаты оценок физических характеристик звезд 
HL Таи и DG Таи приведены в табл. 2, где Sp( — спектральный класс 
звезды, определенный по Mv. Spa — спектральный класс звезды, опреде
ленный из диаграммы lgp/(^— £)*• Spb— спектральный класс звезды 
результирующий, определенный как область пересечения диапазонов спек
тральных классов Spi и Spa.

Таблица 2
ФИЗИЧЕСКИЕ ПАРАМЕТРЫ ЗВЕЗД HL TAU И DG TAU, 

ПОЛУЧЕННЫЕ В НАСТОЯЩЕЙ РАБОТЕ

•Объект М v Spi (И-£)о Sp3 Sp1 lgJ?//?O

НЕ Таи -1.7+0.9 В1+ВЗ -0.6+1.4 O+F1 В1+ВЗ 0.50+0.09
DG Таи 5.3+1.0 G0+K1 0.5+1.1 B3+G5 G04-G5 0.00+0.04

\gMIMQ | ïgL/LQ

1.05+0.15
-0.01+0.04

2.55+0.36
-0.01+0.04

5. Обсуждение полученных результатов. Результаты, полученные для 
звезды ВО Таи, показывают, что она имеет характеристики, подобные 
большинству звезд типа Т Тельца. Оценка спектрального класса ВО Таи 
О 0 4- О 5, полученная нами, согласуется с данными работы [26]. Интере
сен результат, полученный для звезды НЕ Таи. Согласно нашим расчетам, 
эта звезда, ранее считавшаяся звездой типа Т Тельца, является молодой 
звездой раннего спектрального класса. Оценки массы и радиуса НЕ Таи 
близки к данным работы [22] и, в предположении раннего спектрального 
класса, не противоречат оценке возраста (см. табл. 1).
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HL TAU И DG TAU (ОПУБЛИКОВАННЫЕ)
Таблица 1

Pp. % Лит. D, ПК Лит. 1g Я/Я© 1g MIMQ Лит. То, год Лит.

11
[201
[21] 160 [22] 0.75 0.86 [22] 10« [23]

€.0
[20]
[21] 150 [29] 0.15 [30] 7.5-10։ [25]

Интересно, что в работе [33] проводится сопоставление звезд 
HLTau и R Mon, звезды типа Ае/Ве Хербига, также подвергшейся су
щественному пересмотру спектрального класса. По результатам работы 
[33] показано, что характеристики околозвездных оболочек этих двух 
звезд очень похожи друг на друга.

6. Заключение. Результаты оценки фундаментальных физических ха
рактеристик двух звезд, находящихся на стадии эволюции до главной 
последовательности, двумя независимыми методами дали непротиворечи
вые результаты. Для звезды HL Таи пересмотренная спектральная клас
сификация позволила привести в соответствие опубликованные физиче
ские характеристики звезды. Вероятно, звезда HLTau является звездой 
раннего спектрального класса и относится к звездам типа Ае/Ве Хербига.

Таким образом, предложенные методы оценки спектральных клас
сов молодых звезд могут быть успешно применены в случае, когда клас
сическим методом—по наличию эмиссионных и абсорбционных линий— 
спектральный класс молодой звезды определить затруднительно.

Главная астрономическая
обсерватория АН CGCP

ESTIMATION OF SPECTRAL CLASSES OF THE T TAURI 
STARS HL TAU AND DG TAU

R. V. YUDIN, A. S. MIROSHNICHENKO

An estimation of fundamental physical characteristics of two pre- 
main sequence stars is made. The revised spectral classification of the 
HL Tau star enabled us to bring to an agreement the earlier physical 
characteristics.
11--21
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РЕШЕНИЕ НЛТР-ЗАДАЧИ ДЛЯ М§ I В АТМОСФЕРЕ 
М-ГИГАНТА С ХРОМОСФЕРОЙ. I. МЕНЗЕЛОВСКИЕ

КОЭФФИЦИЕНТЫ

Я. В. ПАВЛЕНКО
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Описаны результаты решения НЛТР-задачи для магния в атмосфере М-гнганта՛ 
(Т= 3800 К, £ = 1.5) с хромосферой. Модель хромосферы задавалась эмпири
чески. Показано, что в атмосфере с хромосферой избыточная ионизация магния значи
тельна ' только в области температурного минимума. В хромосфере М-гнганта степень 
ионизации магния уменьшена по сравнению с ЛТР.

Для построения моделей внешних слоев атмосфер звезд поздних спек
тральных классов, изучения их физических характеристик наибольший ин
терес представляют сильные линии Н и К Са II, Ь и к М§ II. При теоре
тическом моделировании процесса их образования степень однократной, 
ионизации магния и кальция обычно рассчитывается в рамках приближе
ния локального термодинамического равновесия (ЛТР). В работах [1, 2] 
было показано, что ионизация металлов в атмосферах звезд-гигантов позд
них спектральных классов увеличена по сравнению с ЛТР. Отметим, что 
эффекты переионизации металлов исследовались до сих пор только в атмо
сферах холодных гигантов без хромосфер, температура в которых монотон
но падает к внешним слоям.

Представляет интерес оценка величины переионизации металлов в 
атмосферах красных гигантов с хромосферами. Мы исследовали эту про
блему на примере решения НЛТР-задачи для магния в атмосфере с хромо
сферой гиганта спектрального класса М2 Те/ — 3800 К, 1.5. Мо
дель атмосферы без хромосферы гиганта с такими же Те// и исполь
зовалась в работе [2] при решении совместной системы уравнений стацио
нарности и уравнения переноса излучения, т. е. НЛТР-задачи для Мё I. 
Расчет самосогласованной модели атмосферы гиганта М2 с солнечным хи
мическим составом производился при помощи программы БАМ1 [3]. В 
разных спектральных участках учитывалось поглощение молекулами НзО^ 
СО, ОН, ТЮ, МдН, СЫ [4].

‘ • ". ,
, ■ >1
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Модель хромосферы М-гиганта была задана нами следующим обра
зом. Известно, что температурный минимум в атмосферах звезд поздних 
спектральных классов расположен на глубине [5, 6]

н
тппйп = ^р(г) </х~0.3 — 2.0, (1)

6

где р (г) — плотность вещества на геометрической глубине 2. В области 
температурного минимума температура

Т= Гыо^О.ТГ,//. (2)

В настоящее время считается установленным, что звезды одного спектраль
ного класса обладают хромосферами различной мощности [7].

Для определения простейшей модели хромосферы звезды требуется 
определить положение температурного минимума /Пып и градиент темпера
туры в хромосфере б*. Подобным образом построены модели внутренних 
областей хромосфер Солнца [8] и Арктура [5], причем /Пть и С* подби
раются таким образом, чтобы теоретические расчеты давали наилучшее 
совпадение с наблюдениями. Мы определили модель хромосферы с харак
теристиками

тш։п = 0.3, = б* = б©, (3)
О (1п т)

тде С® = 357.7 — значение соответствующего градиента в атмосфере 
Солнца [8]. Модель хромосферы была определена до уровня, где /71 = 10՜ 7. 
Оптические глубины в частотах связанно-связанных переходов, которые 
рассчитывались в нашей работе, на таких высотах в атмосфере меньше 1. 
Физические характеристики (Р, п,, к,, а»), а также концентрации атомов, 
ионов и молекул выше температурного минимума рассчитывались так же, 
как и для фотосферы, в рамках ЛТР. Описанные выше изменения в струк
туре модели атмосферы звезды не привели к заметным изменениям выхо
дящего в непрерывном спектре излучения, поскольку на глубинах 
■СЮ՜4 взаимодействием излучения и вещества за пределами ядер силь
ных линий можно пренебречь.

НАТР-задача для М£ I в атмосфере М-гиганта с хромосферой была 
решена методом частичной линеаризации [9]. Использовалась пятиуровен
ная модель атома М£ I. Континуум I представлен в виде отдельного, 
уровня со статистическим весом, равным сумме по состояниям М£ II. Урав
нение переноса излучения решалось в частотах 7 переходов (см. табл. 1). 
Кроме радиативных переходов, учитывались переходы вследствие неупругих 
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столкновений со свободными электронами. Вероятности этих переходов рас
считывались по формулам Регимортера и Лотца (см. [2] ). В результате ре
шения НЛТР-задачи были определены мензеловские коэффициенты уровней 
Мй I (рис. 1)

6, = Д-> /=1.5, (4)
п,

где п] и п.— населенности уровней при ЛТР и при отказе от ЛТР, соот
ветственно. Для сравнения на рис. 2 представлена зависимость 6/ = / (') 
в атмосфере гиганта спектрального класса М2 без хромосферы [2]. Как 
видно из рис. 1, переионизация магния наибольшая в области температур
ного минимума. Решение НЛТР-задачи при '^0։, Ю՜4 практически
совпадает с решением НЛТР-задачи на этих глубинах в атмосфере без 
хромосферы. Здесь для континуума 1, для связанных уровней 
6/<1.

Таблица 1
ПЕРЕХОДЫ МАГНИЯ, В ЧАСТОТАХ КОТОРЫХ РЕШАЛОСЬ 

УРАВНЕНИЕ ПЕРЕНОСА ИЗЛУЧЕНИЯ

1 1 пвозб.
21/1.В)

г>вояб. Л<'(вВ)

1 1(3 а3‘5) 2(3 рзро) 0 2.715 4. £-6
2 1(3 а3 >5) 3(3 р'Р°) 0 4.384 1.6
3 1(3 а3‘£) 5(соп1) 0 7.646 1.£—18
4 2(3 р3Ро) 4(4 зЗ£) 2.715 5.110 0.1
5 2(3 рзро) 5(соп1) 2.715 7.646 20. £-18
б 3(3 р>РО) 5(соп1) 4.834 7.646 16. £-18
7 4(4 а 3$) 5(соп1) 5.110 7.646 2.1£—18

* Для свободно-связанных переходов £(։—сечение фотоионизации, для связанно
связанных переходов Тц — сила осцилляторов.

С ростом электронной температуры Те во внешней части атмосферы с 
хромосферой переионизация магния уменьшается. Начиная с некоторого 
уровня в хромосфере выполняется условие

т.>тг, (5)

где Тг — температура, характеризующая поле излучения в частотах сво
бодно-связанных переходов М§ I. В этом случае процесс фоторекомбина- 
ций более эффективен, чем фотоионизации. В результате мензеловские ко
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эффициенты связанных уровней магния в хромосфере больше. Линин Л и 
к М^П формируются во внешних областях звездных хромосфер [7]. Как 
показывают наши расчеты, магний в хромосфере М-гиганта на таких вы-

1д^го։»

1д гг?

Рис. 1. Мензеловские коэффициенты уровней магния в атмосфере М-гиганта с хро
мосферой.

сотах практически полностью однократно ионизован. Здесь А* —1. Тем
пературный минимум в атмосфере звезды в нашем случае располагался на 
глубине тпШ!п = 0.3. Если он находится ближе к фотосфере звезды, протя
женность области 'переионизации уменьшается, поскольку при том же 
С* нижняя граница зоны в хромосфере, где Те > Тт перемещается в более 
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^глубокие слои атмосферы. Численные расчеты показали, что абсолютные 
значения мензеловских коэффициентов в области переионизации уменьша
ется.

^1>го։։

1дт
Рис. 2. Мензеловскне коэффициенты уровнен магния в атмосфере М-гиганта без 

хромосферы.

В настоящее время считается общепринятым, что последовательный 
учет переионизации в атмосферах холодных звезд позволяет устранить ряд 
несоответствий между наблюдаемыми и рассчитанными характеристиками 
спектральных линий атомов и ионов одного и того же элемента [10]. Из 
сравнения результатов, представленных на рис. 1 и рис. 2, следует, что 
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последовательный учет переионизации элементов в атмосферах холодных 
звезд возможен только при наличии дополнительной информации о хромо
сферах.

В работах [1, 2] было показано,, что переионизация металлов приво
дит к росту электронной плотности во внешних слоях атмосфер красных 
гигантов (без хромосфер). В случае атмосфер, в которых имеются хромо
сферы, ситуация изменяется: поскольку переионизация металлов имеет 
место только в области температурного минимума, увеличение электронной 
плотности будет заметно только возле znmiD. Ширина зоны, где п, будет 
увеличено по сравнению с ЛТР, определяется rnm|n и G*.

В заключение отметим, что полученные в данной работе результаты 
имеют качественный характер, поскольку при решении НЛТР-задачи не 
учитывалось поглощение излучения атомными линиями в ультрафиолето
вой части спектра. Корректный расчет непрозрачности в частотах связан
но-свободных переходов магния уменьшит величину его переионизации. Од
нако общий характер выводов этой работы не изменится.
Главная астрономическая
обсерватория АН УССР

SOLUTION OF THE NLTE PROBLEM FOR Mg-1
IN ATMOSPHERE OF M-GIANT WITH CHROMOSPHERE..

I. MENZEL COEFFICIENTS

YA. V. PAVLENKO

Results of solution of the NLTE problem for magnesium in the 
atmosphere of red giant M2 (Ге« = 3800К, log g = 1.5) are discussed- 
The empirical model of chromosphere was. used. The over-ionization 
of magnesium in the atmosphere of M2 giant takes place only in the 
region of the temperature minimum. In contrast the number of Mg+ 
ions in chromosphere decreased compared with LTE.
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Рассмотрен механизм генерации радиоизлучения пульсаров, обусловленный движе
нием заряженных релятивистских частиц, движущихся вдоль искривленных силовых, 
линий магнитного поля. В кинетическом приближении вычислена и исследована реаб
сорбция электромагнитных волн потоком заряженных релятивистских частиц, движу
щихся по искривленной траектории. Найдены условия, при Которых возможно мазер
ное усиление волн в магнитосферах нейтронных звезд.

1. Одним из основных вопросов теории пульсаров является вопрос՜ 
о происхождении мощного импульсного радиоизлучения, наблюдаемого 
на Земле. Отсутствие развитой модели магнитосферы, адекватной экс
периментальным данным, не позволяет однозначно указать реальный 
механизм генерации этого излучения. Поэтому задача теории, на наш 
взгляд, сейчас сводится к тому, чтобы объяснить исключительно высо
кую яркостную температуру излучения (^Ю30 К) и отождествить тип 
излучения частиц, ответственного за светимость пульсаров в радиодиа
пазоне, на основе анализа возможных механизмов когерентного излуче
ния заряженных частиц, движущихся в неоднородных электрических и 
магнитных полях нейтронных звезд. В данной работе рассмотрен магни
тодрейфовый механизм генерации электромагнитных волн, связанный с՜ 
плавным движением в сильных неоднородных полях. В этом меосанизме 
элементарный процесс излучения обусловлен движением заряженных 
релятивистских частиц вдоль искривленных силовых линий магнитного 
поля пульсара. Характерная частота движения заряда вдоль силовой 
линии 2 ~ с/Кв (с — скорость света, Кв — радиус кривизны силовой ли
нии) и магнитодрейфовое излучение, максимум в спектре которого при
ходится на частоту шт~с/7?в(1—v,|ci)՜32 (и — скорость заряда), мо
гут быть сосредоточены в радиодиапазоне. Высокие яркостные температуры
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радиоизлучения пульсаров предполагают когерентный характер механиз
ма излучения. На наш взгляд, естественным в условиях магнитосфер- 
пульсаров является мазерный механизм генерации. В этом механизме 
группировка излучающих частиц достигается автоматически под дей
ствием самого усиливаемого излучения. Необходимо только создать и 
поддержать такое распределение частиц, которое обеспечивало бы ин
версную заселенность энергетических состояний [1]. Необходимой ин- 
версностью обладает, например, система релятивистских частиц с ани
зотропным распределением по скоростям. Такое распределение легко 
формируется в условиях магнитосфер пульсаров. Действительно, в силь
ном магнитном поле нейтронной звезды вследствие синхротронных по- 

- терь происходит быстрая «одномеризация» первоначально изотропной 
функции распределения (см. в этой связи [2]).

Возможность мазерного усиления электромагнитных волн магнито
дрейфовым механизмом обсуждалась в работах [3, 4], согласно которым 
реабсорбция этих волн всегда положительна (излучение поглощается). 

■ Однако некорректность, допущенная в этих работах при' вычислении 
коэффициента реабсорбции .(пренебрежение дрейфом поперек силовых 
линий), ставит под сомнение полученные результаты. В условиях маг
нитосферы пульсаров указанный дрейф мал; его можно не учитывать 
при вычислении мощности спонтанного магнитодрейфового излучения 
релятивистской частицы. Однако при вычислении коэффициента реабсорб
ции Ру, в котором 0Я = 0г( Е) (9Й — угол дрейфа) стоит под знаком про
изводной по энергии Е, дрейфом пренебрегать нельзя. Положив в коэффи
циенте реабсорбции (см. формулу (13)) 0в=О, получим, что величина ру 
всегда положительна, т. е. излучение всегда поглощается. С квантовой точки 
зрения учет дрейфового движения приводит к появлению новых уровней 

'энергии, переходы между которыми обуславливают возможность возник
новения усиления магнитодрейфового излучения (см. в этой связи [5]). 
В дипольном магнитном поле магнитодрейфовый механизм рассматривал
ся в [6]. Однако использование для коэффициента реабсорбции выраже
ния, записанного по аналогии с соответствующей величиной для синхро
тронного излучения, не позволило найти условия возникновения усиления 
излучения. В работе [7], свободной от вышеизложенных недостатков, бы
ла сделана ошибка при расчете коэффициента реабсорбции, в приближе
нии широкой диаграммы направленности (см. раздел 2 настоящей статьи).

В настоящей работе классическим методом, основанным на интегриро
вании по траектории частиц пучка в поле волны, вычислена реабсорбция 
электромагнитных волн потоком заряженных частиц, движущихся вдоль 
искривленных силовых линий магнитного поля. В линейном приближении 
получены выражения, описывающие реабсорбцию электромагнитных волн 
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в кинетическом режиме поглощения (усиления)*.  Проведено подробное 
исследование полученных выражений и найдены условия, при которых воз
можно мазерное усиление.

2. Как известно [2], в сильном магнитном поле релятивистские элек
троны из-за синхротронных потерь достаточно быстро теряют энергию по
перечного движения, что приводит к «одномеризации» функции распреде
ления излучающих частиц: их питч-угол 1. В неоднородном магнит
ном поле нейтронной звезды такие частицы будут двигаться вдоль искрив
ленных силовых линий, дрейфуя в то же время в направлении, ортогональ
ном к плоскости, касательной к силовой линии (см. рис. 1)**.  Величина 
дрейфового компонента импульса определяется соотношением

Р, = р\/т,<»вЯв. (1)
.Указанную траекторию, следуя [7], будем называть «дрейфовой орбитой», 
.а угол, который она составляет с силовой линией, равный

0 К = РЯР I = Р | /т.швКв, (2)

углом дрейфа. Здесь ®в = ----- гирочастота, е, т,— заряд и масса
т,с

.покоя электрона, р ։ — компонент импульса вдоль магнитного поля Во, 
R в — радиус кривизны силовых линий магнитного поля.

Предположим теперь, что в магнитосфере пульсара существует реля
тивистский электронный пучок, движущийся вдоль заданной дрейфовой 
•орбиты. Для углов дрейфа 1 это предположение означает, что для 
«тонкого» в масштабе неоднородности магнитного поля пучка расчет мож
но произвести для моноэнергетического потока электронов и, далее, усред
нить результаты по энергии или, что то же самое, по угла*։  дрейфа (см. 
формулу (2)).

Для анализа взаимодействия потока заряженных релятивистских час
тиц, движущихся по дрейфовым орбитам, с электромагнитным полем вы
числим мнимую часть тензора диэлектрической проницаемости 1т^1 (о, 

£) (е|—компонент тензора вдоль направления распространения волны).

* Приведенный в настоящей статье метод расчета коэффициента поглощения (уси
ления) позволяет, вообще говоря, исследовать процесс эволюции электромагнитных 
волн и в гидродинамическом режиме поглощения (усиления). В этом случае необходимо 
вычислить действительную часть восприимчивости системы,— пучка электронов, дви- 

жущихся вдоль искривленных силовых линий магнитного поля, т. е. найти Ре^г1С̂(  

'(см. формулу (3) настоящей статьи), и получить решение дисперсионного уравнения для 
электромагнитной волны.

*

* * Дрейфовый компонент импульса обеспечивает появление силы Лоренца, искрив
ляющей траекторию заряда.
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В линейном приближении для гармонических процессов ~е я стационар
ного в исходном состоянии потока можно выразить через характе
ристики движения отдельного электрона и значения электрического 

Е(г, /) и магнитного В(г, #) полей вдоль невозмущенной траектории (см. 
в этой связи [8]).

7,2 -
= 47т 1тгхд^, (3)

-г/։

где Т = /и0, /афф. ~ — длина эффективного взаимодействия
частицы с волной, ДО — ширина диаграммы направленности излуче

ния заряда, Л ~ —> I — длина траектории частицы, /V,, и — кон- 
«о

-♦ 1 -*•  —»

* В общем случае концентрация н скорость релятивистских частиц в невозмущен
ном потоке может зависеть от координат.

** Учет полной силы Лоренца в выражения для Im в । (3) связан с релятивист
ским характером движения частиц потока. В системе координат, связанной с потоком, 
возмущение плотности тока обусловлено только изменением поляризации среды, вели- 

чина которого рЕ — eNtfi. В лабораторной системе движущийся дипольный момент 

создает магнитный момент рв [pfVo]c, величина которого при 1>0-֊с сравнима с 

р£. Изменение этого момента и дает вклад в Im £ । в виде члена ~ [v0!c. Во] (см.,
подробнее [9]).

центрация и скорость невозмущенного потока*,  С = Е Ч——[«о^]—от՜ 
е

несенная к единице заряда сила**,  обуславливающая возмущение тра- 
-♦֊ —•

ектории частиц потока, |Ё0|— нормировочный множитель
|£о|

для амплитуд поперечных (по отношению к направлению распростра- 

нения) компонентов поля, г։ — смещение заряда под действием элек
тромагнитного поля

у|ВР</;=И|£0|’, (4>

V

V — объем, занятый потоком.
Найдем возмущения координат траектории релятивистской частицы 

под действием электромагнитной волны, распространяющейся под углом
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'0 к направлению магнитного поля. В цилиндрической системе координат, 

ось <р° которой в каждой точке направлена вдоль силовой линии магнитно

го поля, а ось 2° ортогональна плоскости, касательной к силовой линич 
(рис. 1), уравнения движения имеют вид:

-^- = —£--^(Й + ֊֊֊.ЙЛ + Й, (5а)

-^- = (г + г®2) г° 4֊ (2г? + г<р) <р° + гг°, (56)
<//

где Р = и/с, тх — т,!\ 1—₽2 •

Рис. 1. Цилиндрическая система координат в различные моменты времени. Сило
вые линии магнитного поля лежат в плоскости рисунка.

Невозмущенному движению (Е = В = 0) соответствует движение 
релятивистской частицы по дрейфовой орбите: <р = и>к = vt|Rв, 2=иг. 
Вводя возмущение координат частицы, находящейся в момент I на 

силовой линии магнитного поля в точке В0(г), (точка А на рис. 1) 
г = + г1։ ф =ф0 + <р1։ г = г0 + 21 и подставляя в (5), после простых,
но громоздких преобразований получаем в линейном по амплитуде волны 
приближении следующие уравнения для г։, Ч>։, я։:
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КвЪ + %Г1 = — е<*1  + ~ [ бтЛ'. (ба)՛

— ОО 

I Г I
г’։ + ш_=1=— [ Л' ( СТЛ"+ — Г С.Л', (66)

т1 Л и тл V՛

— оо —оо —ос

I I
Х1 — и>вг1 = —Вг—— Г Ч—— Г С։Л'. (6в)՛

т± Л л

-----30 —оо

3"сь"«=^7' Т|-(1-Р.Г՛'"-
При выводе (6) предполагалось, что энергия частиц потока велика 

(1՜ । ^>1)? последнее обеспечивает почти точный синхронизм при взаимо
действии частицы с электромагнитной волной в окрестности точки А, где 
направление распространения совпадает с направлением магнитного поля 
—♦
Во. Размер области синхронизма (область эффективного взаимодействия) 
/эфф. при этом значительно меньше радиуса кривизны силовой линии: 
/вфф. < Кв- Поэтому начальной точкой интегрирования можно считать точ
ку = — оо, в которой возмущение траектории под действием поля равно 
нулю. Кроме того, здесь следует заметить, что малость области синхрониз-

ма по сравнению с характерным масштабом неоднородности В0(г) дает՜ 
также возможность распространить излагаемую теорию на магнитные поля 
произвольной конфигурации; необходимо только, чтобы в области синхро
низма радиус кривизны мало менялся.

Уравнения (6 б, в) представляют собой уравнения гармонического 

осциллятора с собственной частотой и»в, совершающего колебания под дей
ствием квазипериодической силы, характерная частота которой <»с. Реше
ние уравнений (6) существенно упрощается, если

«^«1. . (7>

При этом условии получаем следующее приближенное решение уравне
ний (6):

I Г I
ею о Г Г е Г
֊֊ л' а л',А

(8а)
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(86)

(8в)

Конкретизируем теперь вид силы й, действующей на релятивистские 
частицы. Это удобнее всего сделать в терминах нормальных волн, распро
страняющихся в среде. Как известно, в магнитоактивной плазме электро
магнитное излучение можно представить в виде суммы двух нормальных 
волн — необыкновенной и обыкновенной. В разреженной плазме 
(| 1—П; | С 1, п.)— показатель преломления нормальной волны) компо
ненты вектора электрического поля в нормальной волне, распространяю
щейся под углом 9 к магнитному полю, связаны соотношениями (см. в этой 
связи [1]):

Ej, = — iKj cos QE/r,
E/f = iK) sin QE/r,

где Kj—коэффициент поляризации /-ой нормальной волны. Заметим,, 
что размер области эффективного взаимодействия много меньше характер
ного размера неоднородности магнитного поля: 1э$ф. Ев; поэтому при 
вычислении коэффициентов поляризации и показателя преломления нор
мальных волн можно пренебречь кривизной силовых линий магнитного՛ 
поля, т. е. считать среду однородной.

С учетом сказанного и соотношений (9) для нормальной волны
-♦
E=aje J (ЧГу = kjr—<ot; I kj\ = n/—; | a± | = 1) компоненты отнормиро-- 

С

ванной силы G можно представить следующим образом:

Gj, = {֊ i/Cjnj ₽, (6, - 6) - nj ₽, т) aJr e (10a)’

Gy,= {-։X;(r0+ny₽1(e<-e) + n>₽|T»/2)-ny?19t}aAe ', (106) 

~ . • до ’
G/r = {֊/^n/?|(ei֊6)T + ru֊nyP,-.։/2}ayre (10b>
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-Выражение для фазы волны при этом принимает вид

+ ~Г-т(Го + п7₽։та/6). (Ц)
R

.В (10), (11) Го = 1 — ПуР, 4---- (8, — 0), ■։ = (/ — {'), I = 1՛ в точке

А (см. рис. 1), а.г = 1/И1 + ^՜. Заметим, что выражения (10), (11) по
лучены в предположении малости величин Гц2, 0, 6,, т 1.

Из (8), (10), (11) можно найти характерную частоту шс квазиперио- 
.дической силы, стоящей в правой части уравнений гармонического осцилля
тора (6б, в): и’с = (и/72- Подстановкой последней в неравенство (7) не
трудно показать, что это неравенство эквивалентно условию широкой 

.диаграммы направленности из статьи [8]. Согласно [8], условием широ
кой диаграммы направленности является неравенство

“в ’ (12)

. где в левой части стоит величина, равная углу дрейфа, а в правой — вели
чина, пропорциональная ширине диаграммы направленности магнитодрей
фового излучения одного электрона. С квантовой точки зрения неравен
ство (12) означает, что энергия кванта излучения с характерной частотой

73ц много меньше энергии кванта о>в7։, соответствующей переходу 
.между уровнями Ландау для релятивистских частиц с малыми питч-угла- 
ми. Другими словами, в данном приближении при излучении (поглощении) 
квантов частица переходит с одной дрейфовой орбиты на другую. Заме
тим, что в условиях, характерных для магнитосфер пульсаров, неравенство 
(1'2) выполняется в широком интервале энергий излучающих частиц.

Подставляя (8), (9), (10), (11) в (13), после громоздких, но неслож
ных преобразований приходим к следующему выражению для мнимой ча
сти тензора диэлектрической проницаемости:

дР, 
Ти>ат, о ’

2к’с։ (1 + К])
• ш \23 /2ш_\а
Г2-М «'(«)֊*/(8,  —0)( —) о(и)
\ Ш / \ О) /

(13)

(14)

«где Р,— спектральная мощность магнитодрейфового излучения реля 
тивистского электрона с энергией Е!т,са в единичный телесный 
угол в у-ую нормальную волну, — функция Эйри.
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Мнимая часть диэлектрической проницаемости потока электронов 
(14), движущихся вдоль искривленных силовых линий магнитного поля, 
вычислена в предположении, что поток моноэиергетический, т. е. функция 
распределения электронов в потоке /•’(?,)—՛ & (т д—7* ։). В случае про
извольного распределения частиц по энергиям результат следует усред
нить по функции распределения (см. в этой связи [9]):

. дР,
(15)

Здесь Р(г ։) — функция распределения релятивистских частиц, движу
щихся по дрейфовым орбитам, с нормировкой

[г(Т|)։/т1 =1. (16)

Изменение интенсивности излучения при распространении удобно ха
рактеризовать через оптическую толщину системы, связанную с мнимой 
частью диэлектрической проницаемости (1'5) соотношением

т^=7ш/теу։ (17)

и определяющей коэффициент усиления (поглощения) в системе. Величи

на интенсивности в линейном приближении пропорциональна е 7. В даль

нейшем при анализе выражений для мы будем интересоваться областя
ми параметров, где происходит возбуждение системы и где величина 
]։։у|>1, так как только в этих условиях происходит усиление волн.

Прежде чем переходить к дальнейшему анализу полученного выраже
ния для оптической толщины Применительно к условиям реализации ма
зерного эффекта в магнитосфере пульсаров, необходимо отметить следую
щее. Расчет оптической толщины для магнитодрейфоэого механизма излу
чения можно провести также, используя элементарный квантовый метод, 
основанный на схеме коэффициентов Эйнштейна. Такой расчет был сде
лан в статье [7]; однако, как указывалось выше, ошибка в вычислениях*  
привела к выражению для Ту, найденному в приближении широкой диаграм
мы направленности излучения, которое отличается от формул (15), (17). 
Результатом этого явилось сужение области изменения параметров зада
чи, при которых реализуется мазерное усиление электромагнитных волн.

* В приближении широкой диаграммы направленности компонента импульса элек
трона вдоль оси г связдна с компонентой импульса вдоль магнитного поля р । соотно
шением (1) и не является независимой переменной. Поэтому величина изменения им
пульса вдоль 2 при излучении одного кванта определяется только приращением импуль
са вдоль направления магнитного поля, что не было учтено в [7].

12—21



178 Ю. В. ЧУГУНОВ, В. Е. ШАПОШНИКОВ

Корректный расчет оптической толщины методом коэффициентов Эйн
штейна приводит к результатам, совпадающим с полученными в настоя
щей статье (см. в этой связи [5], где проведен этот расчет, а его резуль
таты применены к исследованию реабсорбции магнитодрейфового излуче
ния продольных волн).

3. Исследуем теперь выражение для оптической толщины мег :лтс- 
дрейфового излучения электромагнитных волн. Подставляя (14), (15) в. 
(17), получаем следующее выражение для оптической толщины:

X {[772 + (6 ֊ М2]1* *2.3(9)  - (0 - М *,*>/з  (<?)} X

I 77’ + (0 - ея) 12X [77’ + (9 ֊ 9,)2]1 2*гз  (7) -

- (0 - 0,)*/*2,3(9)]  + 0։/О*1.з(9)1> (18)֊

где шс — с/Кв, 9 =(<и/Зшс)772 "Ь (0 ~ ®«)2]3 2' При выводе (18) было по
ложено пу. = 1 и сделан переход от функции Эйри к функциям Мак
дональда АГ, (9).

Возьмем теперь для простоты функцию распределения /’(7 а) с 
максимумом в точке 7 ։ = 7*,  отличную от нуля лишь в узком интер
вале энергий д7, ^7*|-  В этом случае из-под знака интеграла можно՛ 
вынести со значением 7 ц = 7*|  все множители за исключением В (7 ։ )..

Характер поляризации нормальных волн в магнитосфере пульсара до- 
настоящего времени остается неясным. Различным моделям магнитосферы.^ 
могут соответствовать как циркулярно, так и линейно поляризованные- 
нормальные волны. Так, например, циркулярно поляризованные моды- 
реализуются для любых углов распространения (за исключением 0^л/2), 
если релятивистская электронная плазма имеет степенной энергетический 
спектр [10]. С другой стороны, для магнитосферы с электронно-позитрон
ной плазмой возможна ситуация, когда нормальные волны в основном ли
нейно поляризованы.

Для циркулярно поляризованных нормальных волн выражения для. 
оптической толщины (18) принимают вид:

ч2֊ 0։ [7-’ + (9 - ?«)’] (Кт-2 + (0 - 9д)*  *2/3  (9) ±-
О
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± (6 - М *>/3  (</)} (Зд т-~2+(е уе; [/7֊2 + (9— е,)»/г1й1 (?) ± 
I 1՜ + (9 —

± (б — бг) Кгз(д)] + б1К1,з(д)^’ (19)

» 8~т.с'2ч1Уг,где о =------—2——- — отношение плотности энергии излучающих частиц

к плотности энергии магнитного поля. Верхний знак в (19) относится 
к необыкновенной волне, нижний — к обыкновенной. Величины д, бг и 
3 в (19) и последующих формулах взяты при значениях 7 ц = т’|— 
~Е*1т,с 2; индексы и „|“ у этих величин для упрощения записи 
опущены.

Графики зависимости величины ^/8 от направления распространения 
излучения при 2?о~1Ов Гс, Ев —10° см, 7 ~ 10*  и различных значений 
частоты ш представлены на рис. 2. Как следует из приведенных рисунков, 
мазерное усиление возможно для обоих типов волн. В то же время значе
ния величины при одних и тех же параметрах источника и направления, 
в которых происходит усиление, различны для волн с противоположными 
поляризациями. Действительно, оптическая толщина для необыкновенной 
волны становится меньше —1 при 0<^61 и 5-10° см-3<2У0< 

<5-10” см՜3, а обыкновенной волны при б^>6։и2-1010 см~3< 
< 5-10” см՜3. Величина предёльного угла 6 зависит от конкретных 
параметров источника. Превышение угла б над величиной 1/7 возмож
но только на частотах, меньших частоты аж~<ол73 максимума в спек
тре магнитодрейфового излучения одного заряда: в этом случае ши
рина диаграммы направленности, которая пропорциональна (и>л/<о)1,3, 
оказывается значительно больше 1/7. Ограничения сверху на значе
ния концентрации излучающих частиц связано с условием 8<1. Толь
ко при условии 5 <?. 1 движение заряженных частиц направляется фик
сированными силовыми линиями магнитного поля и возникает магни
тодрейфовое излучение в форме, обычно обсуждаемой в теории пуль
саров. Не исключено, конечно, что в магнитосферах нейтронных звезд 
существуют области, где 8>1. В этом случае будет происходить 
деформация силовых линий магнитного поля. Заметим, однако, что 
если эта деформация происходит медленно (радиус кривизны мало 
меняется за время Т~ /9фф. /с), то формулы, полученные в преды
дущем разделе, будут справедливы и при 8>1.

Для линейно поляризованных нормальных волн также существуют 
области' изменения параметров источника, в которых реализуется мазер
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ное усиление. Для волн с электрическим вектором Е, лежащим в плоско- 

сти векторов и Во (К> = Кг = °°—обыкновенная волна), возможно

Рис. 2. График зависимости Ту/8 для обыкновенной (сплошная линия) н необык- 
՛ новенной (пунктирная линия) волн от направления распространения для различных 
значений частоты ш ~ 10’ с—1, 108 с— 1, Ю11 с—1 и Во = 10” тс. /?д= 103 см, т=г10‘.

существенное усиление излучения (Н։ |>1) при значениях параметров 
источника, не противоречащих современным моделям магнитосфер пуль
саров. Так, например, для Во~1О° Гс, см, 7~ 10*  оптиче- 



РАДИОМАЗЕР В МАГНИТОСФЕРЕ ПУЛЬСАРА 1Й1

екая толщина по модулю будет превышать единицу на частоте 
ш са 10’ с՜1, если концентрация излучающих частиц 2V0>10։ï см-3;

при этом 8<1. Для волн с электрическим вектором Е, ортогональ

ным плоскости, в которой лежат векторы vg и Bn(Kj= Кх = 0 — не
обыкновенная волна), нам не удалось подобрать параметры, при ко
торых реализуется | т։ | > 1 для значений величины о, не превышаю
щих единицу. Преимущественное усиление волн только одного типа (обык
новенного) в конечном счете связано с тем, что величина проекции векто
ра электрического поля в волне обыкновенного типа на направление ско
рости дрейфа значительно превышает соответствующую величину для не
обыкновенной волны.

4. Приведенные в предыдущем разделе исследования величины пока
зывают, что мазерное усиление магнитодрейфового излучения имеет место 
в условиях, характерных для магнитосфер пульсаров, и может служить 
эффективным механизмом генерации электромагнитных волн. В связи с 
этим следует, однако, заметить, что выражения для мнимой части тензора 
диэлектрической проницаемости (13), (14) найдены в предположении ма
лого изменения амплитуды волны на всем интервале взаимодействия меж- 

ду потоком и волной с заданным направлением волнового вектора к. По
этому область применимости полученных формул ограничивается условием 
|т. ^1. Выход за указанные пределы обеспечивает эффективное усиле
ние, однако конкретные значения х здесь могут быть получены только в 
результате более корректного рассмотрения задачи с учетом изменения 
амплитуды волны в интервале взаимодействия. Поэтому значения No, най
денные из условия ~ 1> дают только оценку концентрации излучающих 
частиц по порядку величины.

Институт прикладной физики,
г. Горький

CURVATURE RADIATION RADIOMASER IN PULSAR 
MAGNETOSPHERE

YU. V. CHUGUNOV, V. E. SHAPOSHNIKOV

The mechanism for generating the pulsar radio emission by rela
tivistic charged particles moving along curved magnetic field lines is 
considered. The reabsorption of electromagnetic waves by a beam of 
relativistic charged particles moving along the magnetic field lines is 
Investigated and calculated in the kinetic approximation. The conditions 
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are found under which maser amplification of waves in magnetospheres 
of neutron stars is possible.
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Рассматривается формирование спектра излучения за счет обратного комптон-эф- 
'фекта па тепловых электронах в горячей разреженной плазме со сверхсильным 
4*^ магнитным полем в условиях преобладания поляризации вакуума. Показа
но, что пространственные и частотные переменные в задаче разделяются. Получены 
аналитические выражения для спектра излучения (для каждой нормальной моды).

1. Введение. Теоретические оценки [1] и непосредственные измерения 
[2] показывают, что излучение рентгеновских пульсаров формируется в 

-очень горячих, Т — 10 кэВ, оптически тонких областях. В этих условиях 
важным механизмом взаимодействия излучения и вещества, формирую
щим непрерывный спектр излучения, является обратное комптоновское 
рассеяние. Общепризнанно, что рентгеновские пульсары обладают магнит
ными полями с напряженностями .В — 1010—1013 Гс. Поскольку циклотрон
ные частоты

V, = ——---- = 11.6(5/10” Гс) кэВ
2~т,с

гири таких полях попадают в рентгеновский диапазон, необходимо учиты
вать влияние магнитного поля на радиационные процессы.

Если циклотронная частота много меньше, чем частоты, на которых 
формируется спектр излучения, комптонизация происходит так же, как и 
в отсутствие магнитного поля [3]. Циклотронные процессы служат только 

.дополнительным источником мягких фотонов [4], тогда как формирование 
спектра жесткого излучения (практически при V (3 -+• 5) мг) происходит, 
как и в хорошо изученной задаче о комптонизации, в плазме без магнит
ного поля [5]. Для противоположного предельного случая, когда частота 
-фотонов меньше циклотронной, имеются только оценки темпа обмена энер
гией между электронами и фотонами [1], а также численное решение модель
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ной задачи об угловом распределении излучения [6]. Целью настоящей ра
боты является получение практических формул, описывающих спектр, угло
вое распределение и поляризацию комптонизированного излучения при 
у к т л*,.

2. Основные уравнения. В замагннченной плазме, как и в любой ани
зотропной среде, электромагнитные волны расщепляются на две нормаль
ные моды, которые взаимодействуют с веществом по-разному. При условии 

(1)՛

где ДО»— электронная концентрация, Вс = 4.4 • ТО’3 Гс, диэлектрические 
свойства среды определяются поляризацией вакуума (см., например, об
зоры [7, 8]). Мы будем рассматривать этот случай. Тогда нормальные 
моды поляризованы линейно: электрический вектор волны «2» колеблется 
в плоскости, задаваемой направлением распространения, волны и направле
нием магнитного поля, а волны «1»—перпендикулярно ей. При * <^у, 
сечения рассеяния этих волн равны [7]

3 Г 1 / •» \։ 1
(ф, ф') — — or sin’ ф sin’ ф' 4֊ — ( — j cos’-ф cos’-ф' d (.cos ф'), (2)>

4 I 2 \^g/ J՛
3 / -J \’

(f, Ф') ==—( — ) orrf(cos ф'), (3>

где ф и ф'—углы между направлением магнитного поля и направлениями, 
движения фотона соответственно до и после рассеяния, ог — томсоновское 
сечение. Сечение рассеяния, сопровождающегося трансформацией волны 
«2» в волну «1», равно [7]

</аа1=—-( — ) orcos’ф«Г(созф'). - (4>
8 \ /

Мы будем рассматривать диапазон частот,, в котором среда прозрачна 
для фотонов волны «1»:

V 2
V, /3? ‘ (5)֊

Здесь ~ = атЫ,г—характерный размер излучающей области, выражен
ный в единицах длины пробега по томсоновскому рассеянию. Условие (5) 
позволяет рассматривать только перенос фотонов волны «2» и считать, что 
фотоны, возникающие в процессе 2—»-1, свободно уходят из системы. Оно 
позволяет также опустить второе слагаемое в формуле. (2),. поскольку из; 
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него следует, что при углах ф < •—]2> когда только и может быть сущест
венно второе слагаемое, среда прозрачна также для фотонов волны «2», а 
тогда от конкретного вида сечения в этой области углов ничего не зависит. 
Поэтому в дальнейшем мы будем для сечения рассеяния волны «2» исполь
зовать формулу*

3 
rfa3 (ф, ф') = — er sin2 ф sin’ ф7</(cos ф7). (27)-

Уравнение переноса для моды «2» в пренебрежении индуцированными 
процессами имеет вид

с (Гу) п3 (Z, v, г) = у</ФЛо{па (?, v7, г) 2V (в 4- Av — Av7) —

— п3(Т, v, г) JV(e)} — ca3iJV,n3(i, v, г), (6)՛

здесь I — единичный вектор вдоль направления движения фотона, п3 — 
фазовая плотность фотонов, t/Ф—элемент фазового объема электронов, 
N (в) — функция распределения электронов (в силу Avr кТ это одно
мерное максвелловское распределение), dw — вероятность рассеяния.

Следуя Компанейцу [9], воспользуемся таи, что приА*<^тп,с։ изме
нение частоты фотона при рассеянии Av = v' — v мало. Из законов сохра
нения энергии и составляющей импульса, направленной вдоль магнитного 
поля, немедленно следует, что в результате рассеяния на электроне, дви
жущемся (вдоль поля) со скоростью v, частота фотона в первом прибли
жении по vic и h^i'rritC2 меняется на величину

Av = — (созф'—созф)*. (7)՝
с

Разложив интеграл в (6) по степеням Av до второго порядка, запишем 
уравнение (6) в виде

(Zy) п3 (Z, V, г) -|- o3JV։n3 (Z, v, г) = Nt у da3n3 (V, v, г) 4֊

4՜ 7Vtу dv3An3 (Г, v, г) — o3tN,n3(l, v, г), . (8)

* Для компактности записи приведены сечения (2)—>(4), (27), усредненные по 
азимутальному углу <f- Отметим, что в сечении рассеяния моды 2 зависимость от <f 
содержится только в отбрасываемом нами члене с (v/v()3, поэтому неусредненное се
чение получится простым умножением выражения (2) на cZ<p'/2n. Неусреднеиные. 
сечения dst и da3 нам не понадобятся.
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Л ✓ /л м» к Г 1 <*’ ■ А д , 1 / Л \а] , . . . Г д . А 1-4 = <(А*)’> Нттг + тт Т‘ + т(гг) + <д° Нг + Т¥՜ ’ 
| 2 о*’ кТ ом 2 \кТ / ] [Ом кТ J

(9)

тде угловые скобки означают усреднение по функции распределения элек
тронов:

м</> = </а2
3Уравнение такого типа в случае томсоновского сечения <1а — — аг{1-{- 

+ (/, 1'У] <11' было выписано в работе [10]. При вычислении < (Дм)а > 
можно пренебречь поправками к вероятности рассеяния, связанными 
■с движением электрона:

Г «V к Т
< (Дм)а > — I </Ф77(е)---- (соз/ — с озр)3 =-------- (соз՛/ — оозЬ)ама. (10)

3 с’ т,с

Вычисление ( Дм > требует учета этих поправок, так же, как и поправок 
высших порядков к Дм, поскольку непосредственное усреднение соотноше
ния (7) дает нуль. Однако можно получить связь между < Дм > и 
< (Дм)а > непосредственно [9], воспользовавшись тем, что при рассеянии

Г ма</м(/2
.полное число фотонов /У-1=\п----------- сохраняется, т. е. оператор

.1 с3
ума</2</о2с?мЛ должен тождественно обращаться в нуль. Это значит, 

'что оператор ма^«/2^а2Д должен представлять собой полную производ

ную по частоте. Отсюда получаем

м [ж2<Д^=/4- — и^з2<(Лм)а>. (И)

В дальнейшем нам понадобится только соотношение {11), поэтому вычис
лением зависимости < Дм > от углов мы заниматься не будем.

3. Разделение переменных. Уравнение (8) непосредственно не допу
скает разделения переменных. Однако мы можем упростить задачу, вос
пользовавшись условием О 1 (практически нас интересует случай 
т0 ~ 20 [1]). Отметим, что это условие не является дополнительным огра
ничением. Действительно, в сверхсильном магнитном поле скорость набо
ра энергии мягким фотоном при комптонизации в 7.5 раза меньше, чем в 
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отсутствие магнитного поля [1] (см. также далее), поэтому комптонизация
7.5•будет существенной, только если выходящие фотоны испытают -

4———
771« С2 

число рассеяний. Поскольку уравнение (8) получено а предположении
Л 7’------- 1, его имеет смысл решать только при т^> 1, иначе комптониза- 

тп.с2
цией можно пренебречь.

Воспользоваться диффузионным приближением здесь, вообще говоря, 
нельзя, поскольку коэффициент диффузии вдоль поля

(12)
J 4коа (/)

•расходится. Это связано с тем, что фотоны могут выходить даже с боль- 
дпой глубины, не рассеиваясь, если движутся под достаточно малым углом 
к полю ф <С т—1/։. Вероятность рассеяться в этот интервал углов равна

J a, sin

—-------------------- ---- (13)
Jsa sin Фс/ф

Поскольку вероятность диффузионного выхода также имеет порядок 
1/т2, непосредственно вылетающие фотоны необходимо учитывать в общем 
балансе фотонов. В то же время малая вероятность (13) означает, что до 
того, как выйти из среды, фотон рассеивался в основном только под доста

точно большими углами к полю. Поскольку оптическая толща аа (Z)/V,r 
в этих направлениях велика, можно считать, что комптонизируются изо
тропно распределенные фотоны. То же касается и ухода фотонов в моду 1. 
Отсюда следует, что в уравнении (8) можно усреднить по углам второй и 
третий члены в правой части. Тогда переменные разделятся.

Формально к этому можно придти следующим образом. Введем изо
тропную часть функции распределения фотонов с помощью соотношения

3 СS(v, г) =-----I sin2tyntdQ. (14)
• 8к J

Анизотропная часть функции распределения 8п = па — S мала только в 

тех направлениях, где оптическая толща аа (Z) N2r велика. В интервале углов 
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ф<т:~։/2 анизотропия сильна: Зп ~ а. Именно поэтому диффузионное 
приближение, основанное на предположении on S, неприменимо. Одна
ко условие т » 1 позволяет в нашем случае воспользоваться более слабы.« 
ограничением

j «f> (l)Zndl « 5:Jt|> (l)dl, (15)՛

где ф (/) — любая ограниченная функция углов.
Рассмотрим излучение плоского слоя с оптической полутолщиной по 

томсоновскому рассеянию т0 при условии свободного выхода фотонов с 
обеих границ (рис. 1). Эта задача эквивалентна задаче о слое толщиной 
т0, на одной из границ которого задано условие зеркального отражения. На
правление магнитного поля мы пока фиксировать не будем.

Выражая па (Z, ■*, г) обычным образом через правую часть (8) и усред
няя полученное уравнение по формуле (14), получим

Ч | т' | »1а1 ф
8п сх 1 Г , z f . 4 । । «>■ е 1 с dQd՜ 5(v, t)------- — =
3 2 J J • | cos 61

- *0

| •?—T* | «In* ф
= —---- r<ZQrf2/sin4'1'sin։'i/j4 Г e |co,(l1 n։(Z', v, t') ——--------

16к7п,са J J [ cos 61

2 * 1 I *>»* ф
-y(֊) a«՛

—4
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Здесь 0 — угол между направлением распространения фотона и нормалью 
к слою (рис. 1), ф —угол между направлением распространения фотона 
и магнитным полем, причем, вообще говоря, Ф ?/= 0. В правой части при 
т0 Э» 1 можно положить

з1п2 Ф
|соз 6|

I СО» 8 I / X. . X X \ 

е п (")«/*= п (т).

(Область углов в которой это равенство нарушается, дает в ин
тегралы по dQ и сН2' пренебрежимо малый вклад). Заменяя далее в силу 
(15) п на 5 и вычисляя оставшиеся интегралы по г/й и получим с уче
том (10), (11).

2 кТ 1 д .
15 ТПеС2 V2 ’ | О'» кТ

(17)

АГ(О = ^֊1 81п4ф
16^

■|п*Ф . _
| со* 81 б/2

|соз 0 |
(18)

В полученном уравнении переменные разделяются. 'Вводя переменную 
х = К^кТ и подставляя решение в виде

5(*, х) = з(т)£(х), (19)

яюлучим пару уравнений

— (Ёк _|_ -----(20)
15 тп,с х2 <1х \ <1х / 4 \ х,/

(1- |^(х)= у /Г(|т-^'|)5(т')</< (21)

—ч < •
4. Спектр излучения. Уравнение (20) является вырожденным гипер- 

-геометричеоким уравнением. Введем обозначения
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Поскольку мы предполагаем, что источники мягких фотонов находятся на. 
низких частотах хо <?С 1, спектр излучения при х > хо описывается убы
вающим на бесконечности (решением уравнения (20):

= x3Z = хе-х/2 W (/i+45x)j (24)՛
/1+« ' +7

где функция Уиттекера определяется интегралом

ОО

Г--’(х)~гГа Ai« е՜“‘ (1 + ° л' <25>
1 (р—* + i/^)J о

На низких частотах спектр степенной F — х~* со спектральным индексом 

« = ]<9/4 + 7 — 3/2. (26 >

Заметим, что при х—► 0 пропадает зависимость от 8, т. е. от з2։. Это свя
зано с тем, что на низких частотах а21 мало и можно пренебречь уходом 
фотонов волны «2» в моду «1». При х 1

Ft = x (27>

Отличие от виновской асимптотики F= х3 ехр (— х) связано с тем, что 
часть фотонов уходит в моду «1». Поскольку среда прозрачна для этих фо
тонов, их спектр определяется просто:

Ft (х) = х3 Ja21n։ (Z, v, г) dQdr =

Г ■* ■* 1 / х \а Г՛
= х3 aa։5(v, г) dQdr= — (— ) F2 (х) s (') dx. (28).

J * 4 \xt/ J

Зависимость вида спектра от оптической толщи излучающего слоя со
держится в параметре Л, который является собственным значением уравне
ния (21). Поскольку уравнение (21) имеет счетное число собственных зна
чений, решение задачи, вообще говоря, должно представляться рядом по- 
собственным функциям уравнения i(21). Однако в случае ненасыщенной 
комптонизации при х хо сумма ряда определяется только его первым- 
членом, соответствующим наименьшему собственному числу [10]. Это свя
зано с тем, что в силу (23) и (26) остальные члены ряда быстро убывают 
с росте« частоты. Только если .для основного собственного значения а ма
ло {то есть 7 1), следует суммировать весь ряд {в пределе 7->0, соот
ветствующем насыщенной комптонизации, спектр будет виновским [11, 12])- 
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В интересующем нас случае 7 ~ 1 можно считать, что решение задачи 
дается соотношением (19), где s (т)— решение уравнения (21), соответ
ствующее наименьшему собственному значению.

В следующей работе будет получено решение уравнения (21) для слу
чаев, когда магнитное поле (Перпендикулярно излучающему слою и парал
лельно ему. Это даст возможность не только связать характеристики спек
тра каждой моды с оптической толщей излучающего слоя, но и вычислить 
с помощью соотношения (28) относительную интенсивность обеих мод. 
Также будет получено угловое распределение излучения. Кроме того бу
дет получена функция Грина уравнения (17), которая позволяет рассчи
тывать спектр излучения при произвольном спектре источников фотонов.

Институт космических исследований
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COMPTONIZATION IN THE SUPERSTRONG MAGNETIC FIELD. L

YU. E. LYUBARSKY

The radiation spectrum formation due to inverse Compton scat
tering in the hot rarefied vacuum-dominated plasma with the super
strong magnetic field (vr v) is considered. The spatial and frequency 
variables are shown to be separable. The analytical expressions for the 
radiation spectra of normal modes are obtained.
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Найдены приближенные аналитические решения наиболее общей по постановке за
дачи о переносе иекогерентного излучения в одномерной среде конечной оптической 
толщины для модели полного перераспределения по частотам. Точность таких решений 
возрастает с увеличением толщины слоя, с уменьшением вероятности выживания кванта 
и с приближением частоты к центру линии. В худшем случае их погрешность оказы
вается порядка нескольких процентов. Эти решения иллюстрируются на примере вы
числения <р- и <р-функций Амбарцумяна для случая доплеровского и лоренцевского 
профилей спектральной линии.

1. Введение. Для однородных полубесконечных сред в простейших мо
делях элементарного акта рассеяния—монохроматического рассеяния и пол
ного перераспределения по частотам (в изотропном случае), решения задач 
о переносе излучения известны в замкнутом аналитическом виде [1—4]. 
Что же касается среды конечной оптической толщины, то, за исключе
нием случая монохроматического рассеяния в одномерной среде, найти 
их точные аналитические решения не удается. Поэтому представляется 
ценным получение для слоя конечной толщины хотя бы приближенных 
аналитических решений, но обладающих высокой точностью (см., напри- 
меР. [5]). В практических приложениях, особенно при решении обратных 
задач, простота окончательных выражений естественно оправдывает их 
приближенный характер.

Настоящая статья посвящена выводу аналитических решений задачи 
о некогерентном рассеянии для модели полного перераспределения по 
частотам в одномерной среде (случаю трехмерной среды посвящена от
дельная работа авторов [6]). Эта модель широко используется не толь
ко в астрофизических, но и во многих физических приложениях, напри
мер, при исследовании процессов переноса мессбауэровского излучения 
13—21
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в твердых телах [7, 8]. Исследования одномерных приближений служат^ 
помимо эвристической, целям качественного описания реальных процес
сов переноса.

Отправными соотношениями для данного исследования послужат 
уравнения метода сведения [9, 10], устанавливающие связь между ре
шением произвольной задачи о слое конечной толщины с решением ана
логичной задачи для полубесконечной среды, основные характеристики: 
которой приведены ниже.

2. Полубесконечная среда. В модели полного перераспределения по- 
частотам считается, что при элементарном акте рассеяния вероятность 
переизлучения кванта с частотой х не зависит от начальной частоты кванта 
х' и определяется как *(х)/а0, где а(х)контур линии поглощения,. 
о0—постоянная нормировки

ОО

я(х)е/х = а0 (1)1

— ОО

(для краткости ниже бесконечные пределы интегрирования всюду будем: 
опускать).

Наиболее общей характеристикой, определяющей излучение, выхо
дящее из полубесконечной среды (или внутреннее поле при освещении 
ее границы), служит поверхностная функция Грина, имеющая смысл! 
вероятности выхода с частотой х кванта, летящего с частотой х' на глу
бине т в направлении к выходу из среды — У(т, х, х') или в глубь- 
среды— ^(т, х, х'). Эту вероятность для кванта, поглощенного на! 
глубине т, обозначим через Р(т, х, х').

С помощью величины Р можно найти излучение У, выходящее через- 
границу полубесконечной среды, при произвольном распределении ш 
ней первичных квантов, а с помощью У и 7—квантов, .летящих в՝ данном 
направлении (с заданными начальными частотами). Для этого доста
точно умножить их на соответствующие функции распределения и про
интегрировать по глубине.

В модели полного перераспределения по частотам величины У и 2? 
представляются в виде [10, 11].

У(г, X, *') = ֊? <*) (*') + (х- х՛}, (2>
2 а(х) —а(х')

7/ * I \ Р х) 4՜ х') / /ч2(', х, х') = — <р (х)------ ———---- а (ж-)!. (3>
2 а(х)4-а(х)
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Здесь (х) — функция Амбарцумяна: —<р(х) показывает вероят

ность выхода кванта с частотой х, поглощенного на границе полубеско-

нечной среды, а Е и Е определяются согласно

Г(т, х) = —С У х', х) а (х') <1х', 
а(х) J

х) = ~-(>2(т, х՛, х)а(х')</х'. (4)

Функции Е и Е можно выразить также посредством Р

Е(х, х) = Р(т, х) _ Р(т, х) 
/>(0,х)_±т(։)՛

2*

(5)

«о? (х) 
а’(х)

Г Р^.х')

а(х) а(х')

</х'. (6)

Для характеристик полубесконечной среды можно вывести ряд соот
ношений, полезных для вычисления различных интегралов. Приведем 
некоторые из них, используемые нами в дальнейшем

Г2(х, X*, х') , .(») А’. т
.)_11 + _!_''х _1________’ (7>

а(х") а(х) а(х) а(х')

Г У(т, х', х') а(х) Е(х, х')-|-Г(т, х)
I՜!--------- 1—°-------- 7\-------- 1----------- 1------- '8'и—1 □___«оФМ 1 4- ■ 1
а(х") а(х) а(х) а(х')

I
Как видим, все характеристики полубесконечной среды и их раз

личные интегралы выражаются явным образом посредством функций

Е(х, х) и Е(х, х) и для вычислительных целей достаточно табулирова
ния этих двух функций. Ниже мы увидим; что через них же будут , вы
ражены решения задач о слое конечной толщины.
I • . . . • ■ •

3. Слой конечной толщины. Сущность соотношений метода сведения 
[9, 10], устанавливающих связь между решением задачи о слое конеч
ной толщины с решением соответствующей задачи о полубесконечной 
среде, которое считаем известным, заключается в следующем.



196 Р. Г. ГАБРИЕЛЯН И ДР.

Пусть в слое толщины "0 задано произвольное распределение пер
вичных—как поглощенных, так и летящих квантов. Обозначим через 
у4՜ (х) (или у՜ (х)) вероятность выхода с частотой х кванта через правую 
(или левую) границу слоя. Добавим теперь к левой (или правой) гра
нице этого слоя (с заданным в нем распределением квантов) полубеско- 
нечную среду и обозначим через/+(х) (или } (х)) вероятность выхода 
кванта через границу суммарной полубесконечной среды. Тогда из про
стых соображений можно составить следующие соотношения:

У Ь (*) = /+ (х) + 2('о, х, х')у (х') <1х', 

г (9)
У (х) =у (х) + I 2(т0, X, х')у+ (х') dx.

Сложением и вычитанием система (9) сводится к раздельным соот
ношениям для суммы з = у՜4՜ 4- у~ и разности Л ■= у,՜—у4 (5— У4 + 
+у-я=у--у+),

5(х) = з(х) 4՜ 2(т0, х, х') а (х') 4х',

Н(х) = К (х) — I 2(-:01 х, х') Л (х') dx'.
(Ю)

Соотношения (10) представляют собой линейные интегральные урав
нения Фредгольма второго рода относительно н$известных $ и Л, выра
жающие их непосредственно через известные решения 5, Н и величину 2, 
характеризующие процессы переноса в полубесконечной среде (без ис
точников). Выходящее же с той или иной границы слоя излучение оп
ределяется соотношениями

з(х) 4- А(х) /(,) _ .Цх)-А(х). (И)
2

После того, как будет найдено «внешнее» решение у (х), нетрудно 
определить и внутреннее поле у (х» х) в данном слое (при тех же пер
вичных источниках) согласно соотношению [5]

У (х. х) =■]{% х) 4- I Г (*, т0, X, х')^ (х') dx,, (12)

выражающему явным образом у (т, х) посредством аналогичной вели
чины У (т, х) и характеристики Г (полной функции Грина) полубеско- 
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нечной среды. Нахождение последних также представляет относительно 
простую задачу и для модели полного перераспределения по частотам 
возможно аналитически.

Займемся преобразованием уравнений (10). Подставляя в них вы
ражение (3) для 2 и учитывая (5), перепишем их в виде

5(х)-5(х) -|- Р(-о, х) + -у <р (х) 5։,

Н(х) = Л (х) — Р (т0, х) Лх— -у- ф (х) Лх, 

где введены следующие обозначения:

(13)

1 (‘ /(х^с/х'
а (*) ] _1___

а(х) а (х')

^^֊-с/х'г (14)1
а(х) а (х')

(обратим внимание на то обстоятельство, что во втором обозначении в

функции Р фигурирует значение параметра равное толщине слоя ■'о)՛
Теперь в уравнениях возникли неизвестные «образы» искомых функ

ций типа Д и Д. Для их определения надо на исходные уравнения (10) 
подействовать операторами (14). Действие 'первого из них приводит к
соотношениям

5х = 3х

х') Л (х') б/х',
(15)

а в результате действия второго появляются неизвестные образы новых 
типов. Попытки замкнуть образующуюся такими процедурами систему 
уравнений относительно вновь и вновь возникающих образов не дости
гают цели — иначе удалось бы найти точные аналитические решения за
дачи о слое конечной толщины. С целью замкнуть систему уравнений 
мы воспользуемся одним приближением, что позволит нам найти приб
лиженные, но явные аналитические решения поставленной задачи. За
метим, что все приведенные выше соотношения являются точными, а 
уравнения (9—11) справедливы и в общем случае некогерентного рас
сеяния.

4. Приближенные аналитические решения. Величины Г и Р имеют 
смысл вероятности, что поглощенный на границе полубесконечной среды 
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квант 'пролетит на глубине х с частотой х в направлении вглубь среды и 

в направлении к ее границе, соответственно. Это означает, что Р раньше 
стремится к своему асимптотическому поведению, чем Р, что подтверж
дается также численными расчетами.

Суть приближения состоит в том, что в выражениях, где ядро 7- 
стоит под интегралами, в (3) величина Р оставляется без изменения, а 

величина Р заменяется следующей формой с разделяющимися перемен
ными: ։ |

Г(ТО, (16)
а(х)

Хотя такое поведение сильно нарушается в области больших частот, но 
оно не приведет к значительной погрешности в силу того, что подынте
гральные выражения содержат быстро убывающие к нулю функции с 
увеличением частоты х.

Теперь вопрос состоит, в определении постоянной С ("0) на деле 
зависящей от частоты х. Можно было бы определить С (т0) из условия 
(16) при значении х = 0, и это привело бы к более точным решениям. 
Однако, учитывая тонкости рассматриваемой задачи, на которых мы 
здесь не будем останавливаться, а также в целях существенного упроще
ния окончательных выражений, мы, жертвуя при этом в некоторой сте
пени точностью решений, определим С (т0) из другого условия.

Имея в виду, что нам придется вычислять интегралы типа

(V X')f^x')dx' = —±— [/(То. х)-Г(то, х') Цх,} (17)
3 “отМи £_

а (х) а (х')

и замечая, что знаменатель подынтегральной функции обращается в 
нуль при х — х', мы определим С(т0) из условия (16) при значении 
х'=х. Тем самым мы устраним возникающие вследствие нашего приб
лижения расходимости и обеспечим точное поведение подынтегральных 
функций в этой точке. Для соответствующих интегралов мы получим 

и-
достаточно точное приближение, причем функция Р при этом окажется 
вынесенной за знак интеграла, что позволит его легко вычислить.

Итак, наше основное приближение будет состоять в замене
1

хЭ /(х/) х)у. /(х') ах', (18)

а(х) ± а(х') а(х) ~ а (х') 

1 Г 
а (х) Л.
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т. е. асимптотическое приближение (16) будет использоваться только 
■под интегралами и, что очень важно, только при наибольшем значении 
лараметра ", отвечающем толщине слоя т0.

Используя приближение (18), перепишем выражение для образа

/ж в виде

7,=Г(^о. ЖА-/,).

■где обозначено

/о = [/(*) ^х. , ’

՝С учетом (18) выражение (17) запишется в виде

^(’0. х')/(х')</х'=-^-Г(г0, х)/0=Л(г0)/0. 
“о? (X)

Окончательно для решений уравнений՜ (10) получаем

5 (х) = 5 (х) — а ('0, х) з0 — р (т0, х) 
К{х)=-Н (х) + а(г0, х) п0 + Р (т0, х) Лх, 

’где введены обозначения

а(хо. х),
£

3 (’о» х) = Р(т0, х) — а (т0, х).
’Соотношения же (15) с учетом (21) примут вид

5х = — Рх (т0) 80, Лх = Нг + Рх (’0) ло-

Таким образом, мы выразили искомые функции 5 и Л посредством 
5х и Лх, а последние—через постоянные нормировки «о и Ло. Подставляя 

•теперь (24) :в (22) и, интегрируя с учетом приближения (18), находим

(19)

(20)

(21)

(22)

(23)

(24)

« ■

я’Де

50 — ■$։ л Но + Н9 — ———— у *2 »
1 + а0 — Л։ 1 — а0 — Р₽

(25)

р’(т0, ^/^х^-Ро/о-П-К/о. 7о = рК, х)/(х)дх. (26)

Формулы (25—28) и решают окончательно поставленную задачу: 
юни явным образом выражают решение задачи о слое конечной толщи
ны "0 посредством решения аналогичной задачи для полубесконечной 
«среды.
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В случае консервативного рассеяния в этих формулах нужно совер
шить предельный переход Л-И. При этом неопределенность возникает 
только в выражении для Ло, причем $о=1, а остальные выражения сох
раняют прежний вид.

5. Частные задачи и численные результаты. Решения (22—25) по
лучены для самого общего случая о распределении первичных квантов 
в слое толщины т0. При этом могут быть и кванты, поглощенные в сре
де с произвольным распределением по глубине, и кванты, летящие внут
ри и вне среды в произвольных направлениях. При частных предположе
ниях относительно распределения первичных квантов из них՛ непосред
ственно следуют решения соответствующих частных задач. Например,, 
если имеется один квант, поглощенный на границе слоя толщины "Сд, то 
мы получаем решение задачи о выходящем с обеих границ слоя излуче
нии, т. е. о ?- и ^-функциях Амбарцумяна. Если квант поглощен во 
внутренней точке т слоя, то—задачи о вероятности выхода из него пог
лощенного кванта. Если дан падающий на слой квант, то — об отражении 
и пропускании. Для движущегося внутри слоя кванта мы получаем ре
шение для поверхностной функции Грина этого слоя и т. д. Во всех этих 

задачах нужно знать решения / соответствующих задач—аналогов для 
полубесконечной среды.

Для задачи о ф- и ф -функциях Амбарцумяна

/ (х) = -^-’р(х), Л=^-<Рх = 1 
2* 2» 

а(х) ---------- »
«о?

7+(х) = Р(ТО, х), Л+ = Р,(г0) = -^֊Р(т0, X). 
“о? (х>

Приближенные решения для них записываются в виде

<Р (''о» х) = ср (х) — — «р (х) Г(т0, х)ф0—

- т х) Р - V *₽оУ
X “о? (х) \ 2 /

+ (то> х) = ср (х) Г(т0, х) (1 — ֊֊ ср0) 4-

+ х)(1 + х)\
X а0<р(х) \ 2 /

50 , *0 Лп
где То = ■ 0 ■ Фо = ֊° -֊ ֊° •

£ Л

(27>

(28)
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Для задачи о вероятности выхода кванта, поглощенного на глубине 
т слоя толщины 'о, имеем

Г (х) = Р(ъ х), /Г = -^-Г(:, х>,
“о? М

( \ ~ (29)'
/+(х) = Р(т0֊г,х),

“о? (*)

Для задачи об отражении и пропускании слоя толщины '0 имеем

у- = /?(х, х') = 4’Р^)֊֊7֊’ /+= Г(т0, х, х'). (30)՝ 
2 а(х)4֊а(х)

Для задачи о (поверхностной функции Грина имеем

/-=Г(т,х,х'), /+ = 2(т0-т։ х', х), .(31)-

а величины /7 и у7 Определяются приведенными выше выражениями 
(7), (8).

В качестве иллюстрации мы приводим результаты численных расче
тов задачи о <р- и 'р-функциях Амбарцумяна для слоев разных оптиче
ских толщин для двух значений % в модели полного перераспределения 
по частотам доплеровского и лоренцевского профилей линии поглоще
ния, задаваемых, соответственно, формами

а (х) = а0 = «(х) = 1 > % =(32)-
х + 1

Вычисления проводились по приближенным формулам (22—25). 
Результаты представлены в табл. 1 (доплеровский профиль) и 2 (ло- 
ренцевский профиль) для шести значений х, в соответствующих первых 
строчках. Для удобства сравнения под ними (во вторых строчках) при
ведены результаты численного решения уравнений (10) для данной за
дачи методом дискретизации, сводящим их к системе линейных алгебраи
ческих уравнений. В частности, дискретизация в случае лоренцевского 
профиля проводилась в 20 точках с равномерным шагом по переменной.

х
2 с0 = — I а (х) ։/х, меняющейся на интервале [0, 1).
к ) 

о
Как показывают сравнения данных таблиц, погрешность прибли

женных аналитических решений для малых толщин слоя составляет не
сколько процентов. Эти решения тем точнее, чем больше толщина слоя



202 Р. Г. ГАБРИЕЛЯН И ДР.

Таблица 1
ЗНАЧЕНИЯ ФУНКЦИЙ <?(^, х) И х), ВЫЧИСЛЕННЫЕ ПО 

ПРИБЛИЖЕННЫМ ФОРМУЛАМ И ЧИСЛЕННЫМ МЕТОДОМ
В СЛУЧАЕ ДОПЛЕРОВСКОГО ПРОФИЛЯ

Л = 0.1. (Fe57)

0.1 1 10

<? Ф <Р Ф t Ф
0.Л .56615 .51250 .57369 .21594 .5758413 .0002379

.56625 .51259 .57373 .21606 .5758412 .0002385
0.5 . .44098 .40803 .44743 .20867 .4498090 .0004377

.44105 .40809 .44746 .20878 .4498088 .0004382
1.0 .20840 .20092 .21205 .14793 .2143851 .005920

.20839 .20091 .21206 .14800 .2143850 .005925
1.5 .05975 .05914 .060921 .05496 .0621043 .02203

.05973 .05911 .060916 ’ .05498 .0621045 .02206
:2.о .01039 .01037 .010599 .01041 .0108548 .00907

.01038 .01036 .010597 .01042 .0108550 .00908
2.5 .001095 .001095 .0011174 .001115 .0011455 .00112

.001094 .001094 .0011171 .001116

1=0.65 (Zn։7)

.0011456 .00113

'0.0 .58142 .52749 .63737 .27143 .66978 .00523
.57808 .52464 .63722 .27434 .66983 .00546

•0.5 ,45492 .42152 .50287 .25697 .53623 .00630
.45064 .42152 .50151 .25828 .53628 .00648

1.0 ,21917 .21155 .24609 .17861 .27639 .01668
.21342 .20579 .24252 .17649 .27641 .01681

1.5 .06562 .06520 .07372 .06798 .08901 .037,0
.06134 .06077 .07081 .06510 .08894 .03804

2.0 .01190 .01195 .01325 .01324 .01652 .01427
.01068 .01068 .01240 .01230 .01647 .01443

2.5 .00127 .00128 .00141 .00143 .00177 .00175
.00113 .00113 .00131 .00132 .00176 .00177

•։0. Погрешность возрастает при переходе к большим значениям частот, 
но ограничена при х֊»֊оо. В случае доплеровского профиля коэффициен
та поглощения результаты сравнительно точнее вследствие его малой 
частотной дисперсии.

Для толщины слоя ^0 = 10 приведенные в таблицах значения Т ("о> х) 
•с точностью до нескольких единиц последнего знака совпадают со зна-
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• Таблица 2
ЗНАЧЕНИЯ ФУНКЦИЙ ?(-<,, х) И х). ВЫЧИСЛЕННЫЕ ПО 

ПРИБЛИЖЕННЫМ ФОРМУЛАМ И ЧИСЛЕННЫМ МЕТОДОМ 
В СЛУЧАЕ ЛОРЕНЦЕВСКОГО ПРОФИЛЯ

X ֊ 0.1

0.1 1 10

9 Ф 9 Ф 9 Ф
0 .31910 .28879 .32218 .12047 .323155 .000227

.31875 .28842 .32214 .12041 .323156 .000228
т .15959 .15181 .16151 .09865 .162668 .000139

.15929 .15150 .16144 .09857 .162668 .000140
2 .06386 .06260 .06474 .05315 .065632 .009233

.06367 .06240 .06467 .05302 .065632 .009227
3 .03194 .03163 .03240 .02935 .032980 .012340

.03183 .03150 .03235 .02926 .032980 .012314
5 .01229 .01224 .01247 .01200 .012737 .008721

01224 .01219 .01245 .01196 .012738 .008698
то .00317 .00316 .00321 .00318 .003287 .002979

.00315 .00315 .С0321 .00317 .003288 .002971

X = 0.65

О .32515 .29352 .34652 .13855 .35851 .00290
.32143 .29070 .34643 .14092 .35862 .00318

4 .16400 .15541 .17743 .11063 .18985 .00522
.16009 .15200 .17595 .11093 .18993 .00556

•2 .06685 .06528 .07294 .05990 .08216 .01526
.06367 .06221 .07113 .05827 .08217 .01551

.3 .03406 .03359 .03717 .03343 .04310 .01812
.03172 .03128 .03569 .03184 .04305 .01803

'5 .01347 .01335 .01465 .01392 .01731 .01218
.01217 .01269 .01378 .01293 .01725 .01286

10 .00359 .00356 .00389 .00377 .00461 - .00410
.00315 .00313 .00358 .00343 .00457 .00401

чениями <р(х) для полубесконечной среды. Что касается малых толщин, 
то порядок погрешности не меняется при уменьшении вплоть до нуля. 

Институт прикладных проблем
физики АН Арм.ССР

Бюракансхая астрофизическая
обсерватория
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ON THE SOLUTION OF THE PROBLEM OF RADIATION 
TRANSFER IN A PLANE LAYER FOR THE MODEL OF THE 

FREQUENCY COMPLETE REDISTRIBUTION.
I. ONE-DIMENSIONAL MEDIUM

R. G. GABRIELYAN, A. R. MKRTCHYAN, M. A. MNATSAKANIAN, 
КН. V. KOTANDJIAN

Approximated analytical solutions of the problem, most common, 
in its.statement, of non-coherent radiation transfer in one-dimensional 
medium of finite optical thickness are found for the model of the fre
quency complete redistribution. The accuracy of solutions of this kind 
grows when the layer thickness increases, the quantum survival proba
bility decreases and the frequency approaches the line centre. In the 
worst case their error appears to be of the order of several percent. 
These solutions are illustrated by calculations of Ambartsumian’s q> 
and ф functions for the cases of the Doppler and .Lorents profiles of 
the spectral lines.
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В диффузионном по частоте приближении получены аналитические стационарное и 
нестационарное решения задачи о переносе резонансного излучения в бесконечной одно
родной неконсервативной среде при наличии поглощения в континууме. Рассеяние счи
тается когерентным в системе атома с расширенным затуханием верхним уровнем. Рас
пределение источников — равномерное. Приведены выражения для интенсивности излу
чения, а также для среднего числа рассеяний фотонов и числа нескомпенсированных 
переходов из верхнего состояния атома в нижнее. Найдены асимптотики указанных ве
личин.

1. Введение. Профили спектральных линий несут в себе важную ин
формацию о физических условиях в астрофизических объектах. В большин
стве случаев они рассчитываются в приближении полного перераспределе
ния по частоте (ППЧ), хорошо исследованном теоретически (см. [1]). Од
нако в некоторых случаях этого приближения оказывается недостаточно и 
•следует использовать функции частичного перераспределения по частоте 
(ЧПЧ). Так, приближение ППЧ оказывается непригодным для резонанс
ных линий водородо- и гелиеподобных ионов в спектрах 'рентгеновских 
источников при плотностях < 10В2 см՜3 [2], а также для линии £« в обо
лочках сверхновых на стадии свободного разлета [3]. В этих случаях по
глощение фотонов линии описывается фойгтовским профилем, а перераспре
деление по частоте — функцией Кц(х, х') (в обозначениях Хаммера [4]), 
соответствующей когерентному рассеянию в системе атома с уширенным 
затуханием верхним уровнем. Точное решение задачи о переносе излучения 
в линии при функции перераспределения 7?^ (х, х') сопряжено с больши
ми математическими трудностями. Однако почти когерентный характер 
рассеяния в крыле фойгтовского профиля оправдывает использование диф
фузионного приближения. Оно применялось Харрингтонам [5] для реше
ния стационарной задачи о переносе в плоском слое, а также М. М. Баско 
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[6], рассмотревшим нестационарный перенос в бесконечной однородной։ 
консервативной среде.

В настоящей работе получены некоторые более общие решения урав
нения диффузии 'для интенсивности резонансного излучения, чем найден
ные в [6], а именно: учитывается Иеконсервативность рассеяния и погло
щение фотонов линии в континууме. При помощи этих решений оценива
ются среднее число рассеяний фотонов в линии и число несбалансирован
ных переходов из верхнего состояния атома в нижнее в единицу времени 
в единице объема.

2. Основные уравнения и соотношения. Уравнение диффузии для ин
тенсивности излучения в изолированной линии 1(1, х) в бесконечной одно
родной среде с равномерно распределенными источниками мощностью- 
ос 5о (/, х) имеет следующий вид:

-^~ = ֊[? + (1֊Х)а(х)]7(6 д) + 
01

+ ^у--- ֊ [А ] + 5о«. Л (I)՛
2 У к дх х1 Ох |

Оно отличается от уравнения, рассмотренного в [6], наличием первого сла
гаемого в правой части, которое описывает неконсервативность рассеяния: 
(Л 1 — альбедо однократного рассеяния) и поглощение в континууме 
( Р 0 — отношение коэффициента поглощения в континууме к коэффи
циенту поглощения в центре линии &1а(уо))- Далее, в (1) безразмерное 
время I измеряется в единицах

1/сп^п (Уо), (2>

п։ — концентрация атомов в нижнем состоянии, с — скорость, света, а (х) — 
профиль коэффициента поглощения (а (0) — 1), х = (ч — м0)/Дмд — без
размерная частота, а = 1 — фойгтовский параметр. В даль
нейшем мы считаем 50({, х) = 508(х— х0) и решаем уравнение (1) при՛ 
начальном и граничном условиях

7(0, х) = 0, /(#, ±оо) = 0, (3>

что соответствует включению источников в момент / = 0.
Прежде чем переходить к решению уравнения (1), введем две важные 

физические величины. Одна из них

■ . ■ ֊ .г.,.-.. ■ (4> 
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пропорциональна степени возбуждения атомов п։ п1. Здесь и g3 — ста
тистические веса нижнего и верхнего уровней, А — нормировочная по- 

4-00
ПфОфИЛЯ «ОЭффЯЦИ«»™ ПОГЛОЩЕНИЯ: Л | М * - 1. ДРУГМ 

— ОО

R — п3А31 п1В\3}13 = РиЛз-Дщ (5>

равна числу нескомпенсированных переходов из верхнего состояния в ниж
нее (здесь Ац и Во. — эйнштейновские коэффициенты, _/1։— средняя по 
профилю коэффициента поглощения интенсивность излучения). Величина 
R непосредственно входит в уравнение статистического равновесия, при
чем для нее обычно используется второе из равенств (5), которым вво
дится так называемый фактор радиационного разбаланса Р12. При любом 
законе перераспределения по частоте при рассеянии для 5 и R легко по
лучаются следующие представления: 

где

V 2
50 = I •$>(£, х)^х, В=Ап1 Ла1. (8)

---ОО

Ясно, что фактор Р1а = В/ВЗ, а среднее число рассеяний В = 3/5 о.
Профиль коэффициента поглощения ч (х) в (1) — фойгтовский. Од

нако при выводе (1) использовалось приближенное выражение для функ
ции перераспределения Вп (х, х'), справедливое в крыле фойгтовского 
профиля (см. [6]). Поэтому с учетом нормировки профиля а (х) можно 
принять для него следующее приближенное представление:

«(*)—+ (9>
А Акх*

Другое приближенное представление для. ч (х) (также содержащее 8- 
. функцию, но от другой переменной) применялось ранее Харрингтоном [5]-
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3. Стационарные решения. В стационарном случае при 50 (х) = 503 (х) 
уравнение (1) принимает вид

+ (х)-2/'(х)-
9
у(1-Х)х + 9х’ /(х) =

=4- с1 - х)/(0> - 5«19 <*)• <10)р
где

д-= 2 )/к р/).а. (11) .

Здесь для а(х) использовалось представление (9), причем полагалось
А = 1//^ поскольку фойгтовский параметр а считается малым. Замена

/(х) = Се ж/2 д (х), х = х* (12)

приводит однородное уравнение вида (10) к вырожденному гипергеомет
рическому уравнению для у (г). Его решениями являются

՝Ф(а, —1/2; х) и

V (а, - 1/2; 2) = Г (3/2) Ф (а, - 1/2; х) + 
Г (а + 3/2) к '

, Г(-3/2) 3^/. , 3 5 \
Г(а) \ 2 2 )

•тде

а= 1 —X___£
2)֊К<Г 4՛

■ Определение и свойства вырожденных гипергеометрических 
՛ Ф (а, Р; х) и Ч1՜ (», Р; х) см., например, в [7], стр. 1072. Нам 
■•строить симметричное стремящееся к нулю на бесконечности решение урав
нения (10). С этой целью выберем фундаментальную систему решений для

.У{г) в виде

01 (х) =’?(«, —1/2; «)> х = ]/дГх։,

У. (х) = Ф («, -1/2; х) - А ֊֊ (р,4х3Ф (‘ + 3/2, 5/2; г).

«Отсюда с учетом (13) следует, что

(13)

(14)

функций 
нужно ПО-

02 (— х)
Г (а 4-3/2)

Г (3/2)
01 (*)■ (16)
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При помощи -фундаментальной системы (15) решение неоднородного урав
нения (10) строится обычным образам. В результате имеем

50Г(а)е֊^Т(а> —1/2; х) 
УТ(1 —Х)В(а, 3/2) —4Ха<73'4 (17)

где Г (а) и В (а, 3/2) — гамма- и бета-функции.
Согласно (17) интенсивность излучения 1 (х, X, Р) выражается через 

функцию двух переменных а и х = х։. Если ввести характерные час
тоты

,/~ _/ \։/<хх I 2(1-1)’ Хв \2/^₽/ ’

то эти переменные можно записать в виде выражений

я = (х/хр)։, « =-^-[(хр/хх)’ —1],
4

(18)

(19)

определяющих соотношения подобия для интенсивности излучения.
Подстановка (17) в (6) и (7) позволяет найти характеристики среды 

R и 5. Так,

В30
1 —X + х

?и> (20)

где

х = —4Ха<73'4//ГВ (а, 3/2), (21)

>'« |Л> I Г(« + 2) \2 2)

Здесь В (а, Ь; £; г)—гипергеометрическая функция Гаусса. Заметим, что 
во всем интервале изменения а (от—1/4 до + оо) она меняется в (22) 
всего лишь в 13 раза (от 3/2 до 1). Что же касается величины 5, то, вы
числяя ее согласно (6), можно вынести из-<под знака интеграла значение 
интенсивности в точке х = 0, поскольку согласно (17) ширина профиля 
/ (х) при малых <7 (т. е. при Р 1 а) значительно больше ширины профи
ля коэффициента поглощения. Тогда

5азХ]/\Г/(#, О) + 5о, (23)

и для среднего числа рассеяний отсюда имеем согласно (17)

(24)

14-21
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Здесь х дается формулой (21), причем при X, близких к 1, и малых Р оно՛ 
мало, и им можно пренебречь в числителе (24). В результате для фактора 
радиационного разбаланса Р12 получается приведенное выше выраже
ние (22).

Рассмотрим далее некоторые предельные случаи.
а) Случай не слишком малых Р (Р Р։). Пусть хз<£х>_. Тогда сог

ласно (19) имеем а~—1/4 и согласно (18)-р^>Р։, где

?։=,֊^(1֊Х)». (25)
Л у К

В этом случае из (17) следует

... з։г(з/4)^М’здГ7*72)
'(1 - X) Г" (3/4) + 1/Лч« ’ <26)։

где Кзц (г) — функция Макдональда, а из (22) —

Р1։ ~ 2՜1* к՜5'8 -Г (Ха)1'4 р3'4 = 1.217 (Ха)1'4 р3'4. (27) •

При этом для х из (21) получается х~р։а, и согласно (24) имеем 
1/(1 — X 4՜ ?»)• Формулы (26) и (27) становятся точными при Х=1..

Функциональная форма зависимости Р։а и № от параметров а и ₽, 
даваемая формулой (27), была найдена ранее в [8] из качественных 
соображений, причем численный коэффициент определялся из числен
ного решения уравнения диффузии (заметим, что в [8] вместо Р ис
пользуется ш = $/У к).

Сравнивая слагаемые в знаменателе правой части (26), видим, что 
наряду с Р1 имеется еще одно характерное значение

Р# = к՜1'2 [Г (3/4)]8'3 (2Ха)-1/3 (1 - X)*3. (28)'

При Р <£ Р* преобладает первое слагаемое, а при Р^>Р*— второе.. 
В последнем случае асимптотика /(х) практически совпадает с реше
нием при X = 1, т. е. при Р Р* роль гибели фотона в акте рассеяшиг 
мала по сравнению с гибелью в полете.

б) Случай малых Р (Р Р։). В этом случае х₽3> хх и согласно (19)> 
имеем а>1. Для /(х) из (17) находим тогда

/(«)~ 17=гЧГ о е՜1Х 1/ХХ(1 +1*’/**>' <29>И* 1 —XI—2а/кхх

что является решением уравнения (10) при Р = 0, т. е. при Р Ри 
роль гибели фотонов в полете несущественна. Для фактора Р1։ в։ 
этом случае имеем р։а ~Р//8к(1 - X) .
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В заключение этого раздела приведем решение при So (х) = 
= 50о(х— х0). Оно легко получается с помощью фундаментальной 
системы (15):

7(х, х0)
50Г(д)е~(,+г°);2

УТ (1 -X) в (а, 3/2) - 4).ад3'4 '

У։(х0)у։(х), х<0, 
/(х0> х), 0<х<х0, 
/(х, х0), х>х0.

(30)

где

/(х0, х) = —Д —^Г^а-У1 (х0)[у։ (х)—у{ (0) у, (х)] + у1 (х0)уа (х). (31)

Решение I (х, хо), являющееся функцией Грина уравнения (10), позволяет 
найти интенсивность излучения при произвольном распределении по часто
те первичных источников.

4. Нестационарные решения. Легко показать, что при не зависящих 
от времени параметрах А, а и 0 преобразование Лапласа по времени неста
ционарного решения I (6 х; А, а, 0) выражается через соответствующее 
стационарное решение 7(х; X, а, 0). Именно, при 50(6 х) = 50(х) и 
начальном условии 7 (0, х) = 0

Нр, х; X, а, ₽) = —7(х; 1, а, 0 + р), (32)
Р

где р — параметр преобразования. В дальнейшем считаем Во (х) = 
= 508(х) и ограничиваемся случаем шах {0, |р|) 0Ь что соответст
вует тах {0, 1/0 01- Тогда для стационарного решения в правой
части (32) можно воспользоваться' формулой (26). Обращение выпол
няется с использованием интегрального представления для функции Мак
дональда (см. [7], стр. 354), входящей в (26). Результат получается в 
виде свертки, содержащей функцию

ОО

1
1+(Ю՜3'4 ’

(33)
а именно:

1

7(6 х) = о՜13 у (* (1 - «)) Л,

о
(34)

где обозначено
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О1'4 ,Л8С 2 к у г. х
=---------------------ПТ’ 7) — -----------

Г (1/4) (Ха) ' 8>at = 1/₽*. (35)

причем Р» дается формулой (28). В табл. 1 приведена сводка вытекающих 
из (34) асимптотик интенсивности излучения по времени /.

АСИМПТОТИКИ ПО t ИНТЕНСИВНОСТИ ИЗЛУЧЕНИЯ / (t, х) 
՛ -------------- ■ - - - — — - - 1

Таблица J

t«« 1/Р 1/Р max (f, f.) » 1/Р

в՜911(t, х; 1, Ха, 0) к У 2к 1 — А l-HP*.)՜*4 /(f’х; х“'₽)

В этой таблице Г (3/4, т|)—неполная гамма-функция. Табл. 1 содержит 
решение

1

/(#, х; 1, ).а, Р) = (36)
и

которое получается из (34) при = оо (т. е. при X = 1). При ₽ = О оно 
представляет собой интеграл от решения, найденного ранее Баско [6] в за
даче о вспышке излучения в среде с X = 1 и Р = 0. Что касается асимпто
тик интенсивности излучения по частоте, то их характер определяется, как 
это видно из (34), величиной *). При 1 интенсивность излучения не 
зависит от частоты, а при ■») 1 происходит быстрое (ос е՜՜՝1) ее убыва
ние с ростом частоты.

Перейдем теперь к определению интегральных характеристик R, S и 
Р։։. Подстановка (34) в (7) дает

о _ ______ BS0_______ । ос I е 91 *9 14_____ ^9 /оу»
1 । /й/ »~3/4 I /1/0՜ з/4» । З/а • ! о*1 + (р**) 11 J (К2—V )1+9 9 + W*о

a S можно найти приближенно из (23). В табл. 2 приведены асимптотики 
R, N = S/So и Ри = R/BS, которые легко находятся из соответствующих 
асимптотик интенсивности излучения (см. табл. 1).

В табл. 2 f (3/4, 0Z)—неполная гамма-фуниция (1(3/4, 0)=0), а через 
Ри (оо) обозначен стационарный предел, даваемый формулой (27). Асимп
тотика среднего числа рассеяний N (О при Х = 1 и 0 = 0 была найдена 
ранее в другой нормировке в [9]. Она получается из второго столбца 
табл. 2 (случай 1 t 1/Р).
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Как указывалось выше, решение (34) и вытекающие из него асимпто
тики справедливы при условии тах {0, 0։, где 01 дается формулой
(25). Если 0 = 0, то вто соответствует

/ «1/р։ = <х. (38)

АСИМПТОТИКИ ИНТЕГРАЛЬНЫХ ВЕЛИЧИН
Таблица 2

К*«*. <1/0 # « 1/0 тах (6 *,) > 1/0

/?/В50 01з«)/(1-М [1 + (0«*ГзмГ1

ЛФ) 1/(1֊Х) 1 1 X 7 (3/4, 00
1 + (0ОГ3/4 0н(~) Г (3/4)

ЫО с2“1/4 я՜5'8 Г(1/4)(Ха)’/4*-3'4 
с = 3/4 |е=1/«/2՜

0п (») (0* » 1)

Можно показать, что Л есть характерное время установления стационар
ного решения (при 0 = 0) во всей существенной части профиля, т. е. в об
ласти т(<^ 1, где т)определено согласно (35). Наряду с/х в задаче имеют
ся еще характерные времена = 1/0* и 1/0. Согласно асимптотикам, 
приведенным выше в табл. 1 и 2, при / <£ /* малую роль играет ги
бель фотонов в процессе рассеяния, а при I 1/0 несущественна роль 
гибели в полете.

В заключение раздела приведем еще решение для случая, когда фото
ны рождаются на произвольном расстоянии хо > 0 от центра линии. Его 
можно найти из (32) с использованием (30). При этом поскольку мы счи
таем, что выполнено условие (38), то функции Ц1(х) и уг(х), входящие в 
(30), выражаются (так как а ~ —1/4) через функции Бесселя мнимого ар
гумента /±з,4 (г/2) и Кзц (я/2). Обращение произведений этих функций, 
входящих в (32) через посредство (30), можно сделать, использовав их 
интегральные представления (см. [7], стр. 739). В результате интенсив
ность излучения выражается через свертки

— х, х0)Л',х, х0) =

(39)

где
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/± (6 х, х0) = ехр [ — ₽« — -J ֊* (х4 + х4) ] X

х [/-3'4 (■& *։*0*/з/4 (та՜^)]’ (4о)

а функция g(t) дана выше формулой (33). Итак,

/Г з,2 *о)> х<° мп
( , х, х0) 41а |хх0| |с(/, х, x0) + F(i, х, х0), х > 0. <41)

Заметим, что 7(f, х, —x0) — I(t, — х, х0). При х0 — 0 из (41) полу-֊ 
чаем (34). При f> = 0 и Х = 1 Щ = оо) функция g(t) — l, и из (39)— 
(41) имеем для интенсивности интеграл по t от решения, найденного 
ранее Баско [9] в задаче о вспышке излучения (7(0, х, х0) = о (х — х0)).

5. Заключение. Выше было найдено в диффузионном по частоте при
ближении решение задачи о переносе резонансного излучения в бесконеч
ной однородной неконсервативной среде при наличии поглощения в кон
тинууме. Оно содержит в качестве частных случаев аналитические решения, 
полученные М. М. Баско [6, 9], а также численное решение в статическом 
пределе, найденное Н. Н. Чугаем [8].

Полученные в настоящей статье решения можно использовать при опи
сании формирования профиля линии водорода La на ранних стадиях реком
бинации в расширяющейся Вселенной.

В заключение отметим, что использование диффузионного приближе
ния должно давать решение, достаточно близкое к точному (получаемому 
при точном описании перераспределения по частоте) по крайней мере на 
временах f t* = 1/Р* (см. формулу (28)). Дело в том, что на таких вре
менах формируется обширное (•>) ~ 1) центральное плато профиля интен
сивности излучения высотой ~l/]/V (1 —X) (см. средний столбец 
табл. 1). Плато такой высоты должно возникать и при точном описании 
перераспределения по частоте. При малых 1—X это плато простирается 
достаточно далеко в область больших частот, где диффузионное приближе
ние уже должно быть хорошим.

Благодарю Д. И. Нагирнера за полезные обсуждения.

Ленинградский государственный
университет
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ON THE DIFFUSION OF RESONANCE RADIATION IN AN 
INFINITE MEDIUM WITH CONTINUUM ABSORPTION

S. L GRACHEV

Resonance radiation transfer in infinite homogeneous nonconser- 
■vative medium with continuum absorption is considered. Analytic so
lutions of the problem both stationary and time dependent are obtained 
using diffusion approximation in a frequency space. Line scattering is 
assumed to be coherent in the frame of atom with naturally broadened 
upper level. Distribution of primary sources is taken to be uniform. 
Explicit formulae are presented for intensity of radiation as well as 
for a mean number of photon scatterings and for a net radiative brac
ket. Asymptotic forms of these quantities are also found.
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Рассмотрено изменение параметров магнвтозвукового солитона при движении его< 
в неоднородном внешнем магнитном поле как для скачкообразного изменения величины 
поля, так и в случае периодического изменения малой добавки к постоянному внешнему 
полю. Показано, что ширина солитона и его скорость во втором случае изменяются- 
с некоторой эффективной частотой.

1. Введение. Вопросы возбуждения магнитогидродинамическик волн, 
представляют значительный интерес в связи с исследованиями волновых 
процессов в космическом пространстве. Механизм переходного излучения 
в рамках линейной теории привлекается для объяснения особенностей не
стационарных астрофизических объектов [1], рассматривается в качестве 
возможного источника космического рентгеновского излучения [2] и аль- 
веновских возмущений в межпланетной плазме [3]. Учет нелинейных эф
фектов приводит к более ясному представлению о природе процессов как 
в магнитосфере и ионосфере Земли [4], так и в недрах звезд [5].

В настоящее время имеются все основания для того, чтобы считать- 
реальным существование солитонов в космической плазме (см., например,. 
[6, 7]). Наличие неоднородностей внешнего магнитного поля вдоль пути 
движения солитона приводит к формированию свободных полей переход
ного излучения. Такое излучение, возникающее при пересечении скачка и 
регулярных неоднородностей внешнего магнитного поля магнитозвуковым 
солитоном, исследовано в работе [8] методом теории возмущений, в-кото
ром не используется предположение об адиабатическом изменении пара
метров солитона и исключаются из расссмотрения эффекты, связанные с 
изменением скорости солитона при излучении [9]. В настоящей работе мы 
рассматриваем изменение параметров самого солитона при переходном из
лучении и переходном рассеянии, возникающем при движении его в неод
нородном внешнем поле.



.‘218 Р. Г. ДЖАНГИРЯН, Ф. А. КОСТАНЯН

2. Основные уравнения. Возмущения магнитного поля при одномерном 
.движении квазинейтральной плазмы поперек внешнего магнитного поля 
Но описываются следующим уравнением [10]:

д՝н _ д н0 _а_ /р = g2 д'н ш
dt1 дх 4ктп0 д* 2 4 дх'де ’ ( '

где п0 — невозмущенная плотность заряженных частиц, m =
At = с/ш0, — длина дисперсии для магнитозвуковых волн, распростра
няющихся поперек магнитного поля, 100,= ]/ 4кле’/т, — ленгмюров
ская частота электронов плазмы.

Рассмотрим движение плазмы, описываемой уравнением (1), в неод
нородном магнитном поле,

Я = Я0(1 + «(х, 0), |в(х, 0|«1. (2)

Введением переменных т = 8/, $ = х — cAt, где сА = Н0/У4тсгпп0 — 

вльвеновская скорость, для величины и = 1 — т)/Н0 получаем из
(1) уравнение, которое после обезразмеривания, согласно соотноше
ниям Е = 8д£, т = 2о£т/сл, и = би, приводится к каноническому виду 
уравнения Кортевега — де Фриза

ди ди д3и ди ,ov
1----- 6uir + ^г= (3)
дх <7? дс

в котором правая часть является возмущением: е(х, <) = е(Зх($ -|- 2т), 
2bLxlcA) и позволяет нам ниже рассмотреть динамику солитона. Не
возмущенное решение уравнения (3) имеет вид солитона:

и, = — 2х’ sech’ [х (5 — С (։))]. (4)

Изменение ширины солитона при наличии возмущения описывается 
-следующим уравнением [11]:

ОО
֊ = ֊֊ f dzRMch^z. (5)
dt 4х J

— ОО

где R[и] =—е(Е, х)ди/дс, z = x(f)[5—*(<)], а изменение скорости со
литона подчиняется следующему уравнению:

ОО
= 4х2-----i- С rfz/?[u,]—-—(z + shz-chz). (6)

dt 4x3 J cA’z
— 00
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3. Эволюция параметров солитона при переходном излучении. Предпо
ложим, что изменение магнитного поля .происходит скачком: е(х) = 
= ев0(х), где Н (х) — функция Хэвисайда. Тогда правую часть уравне
ния (3), описывающего возмущение, можно представить в виде

R [в, (*)] = 2ео*3 (О © [* + * (С+ 20] 4~ “А՜’ <7>
Ог сп г

а уравнения (5) и (6) соответственно преобразуются к виду

֊֊֊--- V ( *вН'С+ЗД1-֊֊4' (8>Л 2 и сп’я Ох сп’г
---- ОО

А=4х’-֊М ^е[я+х(с-ь20]--+сЬ; зЬг 4՜՜^՜՜ (9)
Л 2 и сп’х Ох сп’х

---- ОО

■Эти уравнения определяют динамику солитона на скачке альвенозской ско
рости (на контактном разрыве). Из уравнений (8) и (9) окончательно по
лучаем:

х, = вох’/4сЬ4х(С + 2О» (Ю)

= 4ха + е0/2 - А Г.^+42 - Л’ х (С + 20 - Л х (С + 21) ]• (И) 
4 [с1гх(С-|-20 ]

Решения этих уравнений будем искать в виде ряда по параметру е0:

х (0 = *о + еох։ (0 + вах2 (0 + ...
40 = 4«+ ^(0 + ^(0+... (12)

•с начальными условиями В/ = г0, х = х0 при I —— со. Тогда изменение 
ширины солитона описывается выражением

ео*о Г 2 1 'х (0 = *0+ [у + — -уА8^]’

Яо = 2х0 (2x2 + 1),

из которого следует, что ширина солитона при прохождении неоднородно
сти поля е0 терпит скачок

Дх = в0ха/Зд0. (13)

Вычисления величины (0 приводят к значению
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Г 4 х» 1 1 / 1 \)
= Ч֊з + 2 “ТЧа<7°*~Л +

1 1 1*о 1 1 1 , , 14*о 21
4---------п—т —Ь “191 4՜ п |_о~ 4՜ “о՜! +<7о с“ Чо^ 13<7о I2I Чо 13<7о 3 ]

1 , (4х> 21
+ Т"1п2 зг + тГ

Чо I ^Чо )

Рассмотрение этой зависимости приводит нас к выводу, что на скачке маг
нитного <поля скорость солитона изменяется на величину

До = 2е0х0 (10 х* + 3)/3<7о- (14>

Скачок ширины солитона (13) три изменении величины внешнего магнит* 
ного поля на в0 соответствует добавлению величины Ня (формула (17) 
работы [8]).

4. Эволюция параметров в периодическом поле. Рассмотрим тетерь 
изменение параметров солитона в периодически-неоднородном поле: 
в (х, Г) = в0 cos Qx, где величина 2i։/Q определяет масштаб неоднородно
сти. В этом случае изменения параметров солитона определяются форму
лами

х( = е0Л։ sin Q (С 4֊ 2t),

Et = 4ха — e04jcos Q (С + 2t), (15)=

в которых амплитуды Az и At определяются согласно соотношениям

Az (х,
кф Q2 4-4ха 
24х2 sh (kQ/2x)

At (х, Q) = ^3 sh՜1 (kQ/2x) - ֊(Q։ + 4*’) cth (kQ/2x)1-
2x (2xa 3 24xs J

Решение уравнений (10), (11) для первого приближения теории воз
мущений дает нам временную модуляцию амплитуды солитона в виде

*i(0 = —-y^֊cos( 
Q4o \

При втом фаза солитона изменяется согласно 

Г8Л։х2 1 х0

(16)-

(17),
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Отметим, что частота временной модуляции параметров солитона 
'2 = при его движении в периодически неоднородном поле опреде
ляется как частота пролета солитоном неоднородностей: 2 = (2«еол.» где 
величина исол. с учетом того, что мы перешли в систему координат, дви
жущуюся со скоростью сА, и произвели масштабное обезразмеривание, 
равна 4*о-|-2.

5. Проведенные расчеты показывают, что при переходном излучении 
солитона на скачке внешнего магнитного поля его ширина и скорость изме
няются на величины, соответствующие излученному импульсу магнитного 
поля. В случае движения солитона при наличии малых периодических воз
мущений его параметры испытывают периодические изменения с некоторой 
эффективной частотой, соответствующей частоте пересечения солитоном 
неоднородностей внешнего поля.

Институт радиофизики и электровики
АН Арм.ССР

MAGNETOACOUSTIC SOLITON DYNAMICS BY TRANSITION 
RADIATION IN UNHOMOGENEOUS MAGNETIC FIELD

R. G. JANGIRIAN, F. A. KOSTANIAN

The variation of magnetoacoustic soliton parameters by its propa
gation in unhomogeneous external magnetic field both for step-like 
small variation of its magnitude and for periodical variation of small 
addition to constant external field is considered. The soliton width 
and its velocity are shown to oscillate with an effective frequency.
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Совместное действие топологического эффекта Казимира и большой положительной/ 
космологической постоянной, требуемой структурой расширенных калибровочных су
пергравитаций, приводит к естественному осуществлению инфляционного сценария՛ 
Старобинохого для топологически нетривиальной вселенной. Мы демонстрируем это- 

на примере вселенной с эффективной топологией Мд — (51)’ X (?=1, 2< 3), на- 
полненной полями М = 4 калибровочной суперг.раэнтацин, и оцениваем вероятность 
квантового рождения такой вселенной, а также отмечаем, что подобные рассуждения 
будут справедливы и для других версий калибровочных супергравитаций.

1. Введение. В настоящее время в космологии усиленно изучаются раз
личные возможности построения сценария раздувающейся (инфляцион
ной) вселенной (по поводу последнего см. обзоры [1, 2]). Не касаясь всех 
деталей, заметим здесь только, что разумный сценарий такого типа обязан 
учитывать тот факт, что раздувающаяся вселенная в своей дальнейшей 
эволюции должна быть приспособлена для решения проблем физики эле
ментарных частиц в наблюдаемой вселенной. В частности, вселенная долж
на содержать множество полей, необходимых для конструирования подхо
дящей теории частиц. Сейчас есть основания полагать, что последней мог
ла бы быть некоторая теория великого объединения, основанная на Л/ 1 
супергравитации, т. е. СУТРА ТВО (см., например, обзоры [3, 4]). По
этому возникает задача построения инфляционных сценариев для вселен
ной, наполненной полями как простой (М = 1), так и расширенных (М>'1) 
супергравитаций. Недавно было показано, что инфляционный сценарий. 
Старобинского [5] может быть реализован в топологически нетривиаль
ной вселенной за счет однопетлевого эффекта Казимира для полей, напол
няющих такую вселенную. Это было продемонстрировано как в рамках 
обычных теорий поля [6, 7], так и в простой (УУ = 1) [7, 8] и расширен
ных (М = 2, 3, 4, 8) [9, 10] супергравитациях. Однако в построениях ра
бот [6—10] несколько непоследовательным является то обстоятельство,. 
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что космологическая постоянная Л > О, нужная для осуществления упо
мянутого сценария, вводилась как априорный параметр, характеризующий 
вселенную и никак не связанный с полями, заполняющими ее. В данной 
работе мы хотим показать, что эту непоследовательность можно преодо
леть в рамках калибровочных супергравитаций. Дело в том, что структура 
последних теорий диктует наличие большой космологической постоянной 
Л в лагранжиане теории, что было замечено уже в ранних работах по ка
либровочным супертравитациям (см., например, [1’1] и ссылки там). По
сле работы [12] казалось, что упомянутая Л всегда является отрицатель
ной. Однако затем были построены версии калибровочных супергравита
ций, в которых Л может быть как положительной, так и отрицательной 
(см., например, [13, 14]).

Во втором разделе мы вычисляем однопетлевой топологический эф
фект Казимира для версии № — 4 калибровочной супергравитации из 
[13, 14] в многообразиях Мч = (5')’ Х^4 ’• <7= 1, 2, 3 (причины тако
го выбора пространственно-временной топологии обсуждены в [6—10], 
что позволяет в разделе 3 показать, что совместное действие этого эффекта 
и большой космологической постоянной Л > 0, присущей данной версии 
супергравитации, приводит к естественному осуществлению инфляции в 

.духе Старобинского [5] для вселенной с эффективной топологией Мд и на
полненной полями рассматриваемой версии супергравитации. В разделе 4 
мы оцениваем вероятность квантового рождения такой вселенной, раз
дел '5 содержит заключительные замечания.

2. Топологический эффект Казимира в М = 4 калибровочной супер- 
.гравитации. Рассмотрим версию калибровочной R = 4 супергравитации из 
*[.13, 14], где осуществлена калибровка 5О(4)-супергравитации, построен- 
иой в пионерских работах [15, 16], к группе 54(2) X 513(2). Получаемая 
теория зависит от двух калибровочных констант связи #1 и соответ
ствующих произведению двух групп 513(2). Рассмотрим вариант этой тео
рии, выделяемый частным выбором gl = — > 0, и обозначим g =
= 2У —g^gi . Уместные для дальнейшего члены в лагранжиане резуль

тирующей теории имеют вид (в евклидовой сигнатуре + 4—I—Н удобной 
.в теориях супергравитации [17]):

£ «-- - 4 -4Лк. Л ох
_ X А + д»Вд՝ В) +1, + .... (1)

1где R—скалярная кривизна, е—определитель тетрады еа(к, г=1—Л’Х 
X (А3 + В3), вЦ = <7!^ 4- ..., = д*А? — д,А^ +gAfaAtf (квадрат
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ные скобки означают антисимметризацию, причем и, 7 = 1, 2,3, 4), а 
точками в (1) обозначены члены, мультилинейные по полям и их про
изводным и несущественные при рассмотрении однопетлевых кванто
вых эффектов. Таким образом, поля теории состоят из гравитона еа,л> 
квартетов гравитино и майорановских спиноров 7-, действитель
ных скалярных полей А, В и неабелева поля Янга-Миллса, = 
= —А^! группы Би (2) X 513(2) (։, у = 1, 2, 3, 4) с напряженностью

Кроме того, постоянная к = (8~С)12, где С—гравитационная нью 
тоновская константа, а функция д։ = д։ (кА, кВ) некоторая произволь
ная функция, имеющая разложение дх = 1 4֊ О (к2) (подробнее см. 
[13—16]). Наконец, добавка Л։ в (1) выглядит следующим образом:

Ь։ =----------- &----- 57-Х а11’ (А + 1ЪВ) -
* ц_ | Ц7|։)’/2 1 '

_  . _ ____ - 'г'т/' — е^а Д ~ 31^1а\ . 
У2Л(1-!1ГР)1/2 2аА1- | /

№=к(-А + ։В).

Помещая лагранжиан (1) во вселенную с топологией Мд, мы должны за
метить, что в многообразиях, подобных Мд, существуют различные топо
логически неэквивалентные конфигурации (ТНПК) действительных ска
лярных и спинорных (как Дирака, так и Майорана) полей, а также 
спин-3/2 майорановских полей [18, 19]. Это, так называемые, «закручен
ные» поля и они представляют интерес в ряде вопросов (см. работы [20— 
23, 25—28] и ссылки в них). Поэтому компоненты супермультиплетов в 
теориях супергравитации в многообразиях типа Мд могут быть представ
лены различными ТНПК [24]. Это было обсуждено подробно в [7—10, 
27, 28], так что здесь мы ограничимся замечанием, что поскольку каждая 
ТНПК обладает топологическим квантовым числом, твистом Л, то пред
писание твистов различным компонентам супермультиплетов должно быть 
совместимо с преобразованиями суперсимметрии [24]. Соответствующие 
преобразования СУСИ для (1) будут (см. [13—16]):

М= -X- 7'/' + О(^), вв= + О(Р),

Ы1=֊^(А + 1ЪВ)-? + 
У £•

+ (։+4 ՛Я7|։)4 0<ч՛ (3>
15-21



226 Ю. П. ГОНЧАРОВ, А. А. БЫЦЕНКО

34' = -2=- в"«ё* + + О (к),
V

== ֊? Ъ - ֊№1^ + (֊ А + В) + О (к),
к а /,к

с грассмановскими спинорами г, 1г« 310 =• — П , 7 ], а стандартное выра

жение для Рр. можно найти, например, в [13, 14, 17]. Чтобы избежать 
громоздких формул, мы ограничились в (3) членами порядка к՜*, к՜՜1, 
кп (кроме закона для ео11), что будет достаточно для подсчета допу
стимых твистов в супермультиплетах. Теперь текстовый счет в духе 
работ [7 — 10, 24, 27, 28] приводит к заключению, что в М? в допу
стимом супермультиплете (еа11, А, В, А?) либо все поля неза-
кручены (то есть твист каждого нулевой), либо еа,к, А, В, А^ неза- 
кручены, тогда как ЧГр, 7.‘, е* имеют один и тот же нулевой твист. 
Далее можно заметить, что указанные выше обстоятельства вызы
вают существование ненулевого топологического аффекта Казимира 
для теории (1) в Мч, т. е., наличие ненулевого перенормированного 
вакуумного среднего тензора энергии-импульса, соответствующего (1), 
в состоянии Ф (х) — 0 данной теории, где Ф (х) символизирует мно
жество всех полей теории. Для вычисления этой величины в однопет
левом приближении, можно следовать рассуждениям из работ [7—10], 
которые практически не изменяются. Поэтому приведем сразу окон
чательный результат вычисления упомянутой величины, обозначаемой
< Т՝11’ > геп, просуммированной по всем топологически допустимым су

пермультиплетам для (1) в Мч (в физической области, т. е. в сигна
туре Ч------------ , где р, V = 0, 1, 2, 3 и переход в которую из евкли
довой описан в [7—10])

где £ — общая длина Б'-окружностей в Мч, г** = сНад/4, ——1, 
X <7

»1 . »2 , 1 ?3 »1 ։2 I 1 йЗ\
— т т'7՜ —°ч — °’՜!----- °» )’ и мы использовали дзета-функ-3 3 /
цию Эпштейна 7д (з) в обозначениях из статей [25, 26]. Второй член 
в (4) есть сумма по всем 2’ допустимым мультиплетам (6,...6,) в Мч, 
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причем Ь1 = 0 или 12 (подробнее см. [25, 26]). Также легко прове
рить с помощью значений (а), приведенных в [25, 26], что величина 
Р =£«< Г°°>^<0 в Мд.

3. Инфляционная вселенная, наполненная полями И = 4 калибровоч
ной супергравитации. Рассмотрим теперь возможность осуществления ин
фляции по Старобинскому [5] вселенной с топологией Мд за счет одно
петлевых квантовых эффектов полей И = 4 калибровочной супергравита
пии, заполняющих такую вселенную. Следуя идеологии работ [6—10], в 
качестве подходящего однопетлевого эффекта можно использовать топо
логический эффект Казимира для полей из (1). Пусть метрика эволюцио
нирующей вселенной имеет вид «№ = Л2—а'1 (/) 62(/)Фх\—с2(£)</х£.
Тогда, например, в топологии М3, т. е. а = Ь = с, мы получаем для 
масштабного фактора искомой метрики вида Фв1 = Л2 — а2 (£) (Лг, + 
+ с1х} 4֊ </х$) уравнение

\ а / 3
+ ֊с, 

12 к3
(5)

поскольку в одной петле в состоянии Ф (х) = 0 выживает и огромная 
2

космологическая постоянная Л = -5— (если г~1, то Л~ 1038 Гэв2), 
4Аа

что ясно из вида (2) добавки Аг. После этого, положив для самосо

гласованного решения уравнения (5) < 7о°>™Г——-— с р<^0, вычис- 
(а£)‘

ленным в топологии М3 (см. (4)), получим решение (5), описывающее 
инфляцию

а (0 = ЛИЯ? 4И,-’СЬ։'2/—£- Л (6)
\ Я2 / К/ЗЛ /

Таким образом, по сравнению с работами [6—10], где приходилось само
му вводить Л, здесь мы видим, что нужная Л существует внутри самой 
теории, что делает такой сценарий более естественным и самосогласован
ным и существенно отличает его от сценариев, описанных в [6—10]. За
метим, что состояние Ф (х) =0 является неустойчивым для теории (1) 
(см. [13, 14]), что приводит к спонтанному нарушению СУСИ. Однако,՜ 
как известно, одной из главных идей инфляционного сценария является 
идея о быстрой инфляции вселенной, наполненной полями в неустойчи
вом состоянии, с последующим переходом их после инфляции в устойчивое 
состояние. [1, 2]. Так что следует надеяться, что такая последовательность 
будет иметь место и в калибровочной супергравитации. Скажем, кстати, 
что СУСИ могла бы нарушаться и за счет нетривиальной топологии все
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ленной [27, 28]. Аналогичные результаты справедливы и для случая Ми 
топологий, на чем мы здесь подробно не останавливаемся.

4. Оценка вероятности квантового рождения вселенной с топологией 
Мч. Полученные выше результаты позволяют оценить вероятность кванто
вого рождения (в смысле работ [29, 30]) вселенной с эффективной топо
логией Мд и наполненной полями рассматриваемой версии Л; = 4 калибро
вочной супергравитации. Рассуждения не отличаются от рассуждений ра
бот [8—10], к которым мы отсылаем за деталями, а здесь мы приведем 
только окончательный результат. Именно, искомая оценка есть

ехр

где значения р < 0 даются формулой (4), а величина 1 подчиняется 
условиям а = Ь = хс в случае М1 топологии и а = Ь, с = та в случае 
Мг топологии (см. [8—10]). Видно, что рождение вселенной с более изо
тропной топологией пространственной части более вероятно — результат, 
установленный ранее и в других версиях супергравитаций [8—10].

5. Заключительные замечания. Рассмотрение данной статьи показы
вают, что существуют теории супергравитации, именно расширенные ка
либровочные супергравитации, в которых построение инфляционного сце
нария Старобинского [5] становится вполне естественным, поскольку эти 
теории содержат все необходимые ингредиенты для конструирования дан
ного сценария. Хотя в данной работе мы подробно рассмотрели лишь слу
чай М = 4 калибровочной супергравитации, исследованный механизм име
ет место и в других расширенных калибровочных супергравитациях. На
пример, версия М = 8 калибровочной супергравитации из [31, 32] также 
может содержать большую положительную космологическую постоянную 
в состоянии Ф(х) = 0, что позволяет осуществить рассмотренную в дан
ной статье программу и в этом случае.

Наконец, следует отметить, что есть еще класс теорий, где инфляция 
Старобинского может быть естественно осуществлена. Мы имеем в виду 
теорию суперструн. Именно, как показано в ряде работ (ом., например, 
[33, 34]), здесь большая космологическая постоянная может быть резуль
татом квантовых эффектов при распространении суперструны в 10-мерном 
пространстве. Тогда в пределе бесконечного натяжения струны эта космо
логическая константа будет играть двоякую роль. С одной стороны, она 
может обеспечить компактификацию 6 измерений за счет механизма, рас
смотренного в работах [35, 36]. С другой стороны, в этом пределе в остаю
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щихся физических четырех измерениях как эффективная теория получает
ся АГ = 8 супергравитация [37], а указанная космологическая константа 
<5удет выступать в качестве внешнего параметра получаемого физического 
четырехмерного пространства-времени. Оба эти обстоятельства тогда по
зволяют осуществить инфляционный сценарий в духе, описанном в дан
ной статье. Мы надеемся вернуться ко всем упомянутым в данном разделе 
вопросам в другом месте.
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THE INFLATIONARY UNIVERSE IS NATURAL IN THE 
EXTENDED GAUGED SUPERGRAVITY

YU. P. GONCHAROV, A. A. BYTSENKO

A joint action of the topological Casimir effect and a big cos
mological constant required by the structure of extended gauged super
gravities leads to a natural realization of the Starobinsky inflationary 
scenario for the topologically nontrivial universe. We demonstrate this 
by using the example of the universe, having an effective topology 
Mq = (•$')’ X Ri q (q = l, 2, 3) and filled with the fields of the 7V=4 
gauged super gravity, estimate a probability of quantum creation of such 
a universe and also notice that the similar considerations will hold true 
for the other versions of the gauged supergravities.
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