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Многолетняя (/ВУ-фотометрия NGC 6764 показала отсутствие переменности бле
ска на интервалах в несколько суток. В длинной шкале времени (годы) присутствуют 

систематические изменения яркости с амплитудой А И я; 0т2, на которую накладыва
ются хаотические изменения блеска того же порядка величины. Не наблюдается корре 
ляцня между изменением блеска и цвета. Цвета ядер галактик MCG 8-11-11, Марк 6, 
NGC 6814, полученные ранее, и NGC 6764, а также показатели цвета в кольцевых 
зонах этих галактик сравниваются на двухцветной (UBV)0 диаграмме с цветами дру
гих внегалактических объектов.

1. Введение. Предлагаемая статья является третьей в серии статей по 
UB V-фотометрии сейфертовоких галактик. В первых двух были рассмотре
ны характеристики переменности цвета и блеска Сейфертовских галактик 
промежуточного типа MCG 8-11-11 и Марк 6 [1] и Сейфертовской галак
тики первого типа NGC 6814 [2]. В этой работе представлены наблюде
ния Сейфертовской галактики второго типа — NGC 6764, в принадлежно
сти которой к Сейфертовским в последнее время появились сомнения. Кро
ме обсуждения фотометрических свойств галактики NGC 6764, здесь про
водится обсуждение цветовых характеристик ядер и подстилающих галак
тик, рассмотренных в первых двух статьях.

NGC 6764 является спиральной галактикой с баром, в котором видна 
пылевгя прослойка. В спиральных рукавах видны сгущения. Согласно 
[3], она относится к морфологическому типу SB(s)b. Рубин и др. [4] по 
полуширинам разрешенных и запрещенных линий считали NGC 6764 Сей
фертовской галактикой второго типа. С другой стороны, основываясь на 
относительных интенсивностях эмиссионных линий, Шадер и Остерброк 
[5]причислили ее к группе галактик, подобных гигантским областям НИ, 
которые ионизуются горячими звездами главной последовательности. 
Остерброк и Коэн [6] первыми отметили в спектре ядерной области этой 
галактики необычайно сильные эмиссионные линии, свойственные звездам 
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W—R. Впоследствии оказалось, что еще 8 галактик, среди которых есть, 
и карликовые, показывают подобные свойства, т. е. в галактиках этой груп
пы присутствует очень большое число звезд W—R, не типичное для гигант
ских областей НИ [7]. В других спектральных диапазонах NGC 6764 
плохо изучена и на переменность не исследовалась. По немногочисленным 
эпизодическим UB V-наблюдениям в 1978—1980 гг. Дибай и др. [8] за
подозрили оптическую переменность ядра этой галактики.

2. Наблюдения. Систематические наблюдения галактики NGC 6764 
были начаты нами в 1982 г. на 60-см рефлекторе Крымской лаборатории 
ГАИШ в пос. Научном с UB V-фотометром Лютого [9], с диафрагмой. 
А = 27."5 и 14". С 1 по 15 августа 1986 г. наблюдения проводились на 
UBУЛ^фотсметре-поляриметре [10], установлением на 1-м телескопе Ин
ститута астрофизики АН Тадж.ССР на горе Санглок. Попользовалась 
диафрагма А = 15" и дифференциальный метод наблюдения. Карта окре
стностей галактики с указанием звезд сравнения приведена на рис. 1, а 
[ЛВУ/?-величины звезд, полученные путем привязки к звездам из каталога 
Бланко и др. [11], даны в табл. 1. Основной звездой сравнения была, 
звезда 5.

Таблица 1 
ФОТОМЕТРИЯ ЗВЕЗД СРАВНЕНИЯ В 

ОКРЕСТНОСТИ NGC-6764

Звезда 
сравнения V B—V U-B V-R

1 ՝ 9.35 1.13 1.07 —

2 9.69 1.15 0.90 —

3 10.76 0.42 0.06 —
4 11.35 1.15 0.87- —
5 10.613 0.609 0.073 0.518

+0.003 +0.001 +0.003 +0.002
6 11.16 0.28 0.30 —
7 12.00 0.59 0.18

Следует отметить ряд трудностей при наблюдениях именно этой га
лактики, Для уменьшения влияния. центрировки и гидирования на изме
рение яркости галактики, наблюдения в Крыму проводились преимущест
венно с диафрагмой 27."5. Однако к югу от ядра на расстоянии (I та 
та 23—25" расположена пара звезд, слегка слабее ядра. Поэтому наблю
дения с А = 27."5 требуют очень точной гидировки, чтобы избежать по
мех от этих звезд. После отбрасывания всех сомнительных случаев оказа
лось, что имеется пять дат, когда на галактику делалось по два наведения 
с одной диафрагмой за часовой интервал времени. Анализ этих данных
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показал, что почти во всех случаях разброс величин V, (В—V) и (17—В) 
того же порядка, что и статистическая ошибка наблюдений. Как и в двух 
предыдущих работах [1, 2], вычислялись ошибки по разбросу отсчетов в 
серии измерений объекта и фона (srf) и ошибки по накопленному количе
ству квантов (тр). Наблюдения, у которых.эти ошибки сильно различа
лись между собой или были значительно выше средней для данного филь
тра, считались неудовлетворительными и выбрасывались из дальнейшего 
рассмотрения. Заметим, что, благодаря большему диаметру телескопа и 
значительно лучшим, чем в Крыму, атмосферным условиям на г. Санглок, 
точность полученных там наблюдений в пять раз выше, чем в Крыму: для 
Средней Азии — ои=0т00б, 'в_у = 0m01, cy_ß = 0т02—0т03 , а для 
Крыма — = 0'rt03, 0т05 и а£/_в = 0т10. Полученные величины
V, (В— И), {U—В), (V — 7?) и их ошибки (наибольшая из и ~р) 
для соответствующей даты и диафрагмы представлены в табл. 2.

3. Переменность в короткой шкале времени. Как уже отмечалось, на
блюдения на горе Санглок являются наиболее точными. Они проводились 
в фотометрические ночи с качеством изображения лучше 2" и были обес
печены хорошим гидированием. Использование диафрагмы А = 15" позво
лило не опасаться вклада излучения от соседних звезд, о которых упоми
налось выше. Применение описанной нами ранее методики обнаружения 
переменности [1] показало, что за время 8—14 августа 1986 г. перемен
ность величин V, (ß—V) и (V—R) отсутствует, но, возможно, имеется 
небольшая переменность (U—В). Из табл. 2 видно, что показатель цвета 
((7-В) за 14 августа на За отличается от (U—В) соседних дат. Анало
гичный анализ крымских наблюдений в диафрагмах А = 25" и 27."5 
(16—18.07.80 и 1—3.09.84) также не обнаружил изменений блеска ядра 
в полосах V и В, существенно превышающих ошибки. Таким образом, за 
исключением одного случая, нами не обнаружено кратковременных изме
нений яркости и цвета ядра NGC 6764.

4. Переменность на больших временных интервалах. Анализ всех на
блюдений, выполненных с 1982 г. по 1986 г. <в диафрагмах А = Т1."5 и 
14" показал, что разность между максимальной и минимальной яркостью 
в соответствующих диафрагмах существенно превосходит ошибки наблю
дений. Это наглядно представлено в табл. 3, где А — наибольшая разность 

наблюдаемых величин V, (В—V) и (U—В), а о — средняя ошибка изме
рений. Видно, что изменения яркости галактики в фильтре V значительно 
превосходят ошибки наблюдений. На рис. 2, показывающем яркость га
лактики в соответствующей диафрагме в зависимости от даты наблюде
ния, заметна тенденция к небольшому (AV « 0?2) постепенному поярча-
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ФОТОМЕТРИЯ КОС 6764 Таблица 2

Дата ит А V В-У и-в У-Л

1 2 3 4 5 6 7

01.11.78 18 00 25* 14.02+0.04 0.68+0.04 —0.27+0.06 1.04+0.04

21.08.79 23 19 25 14.29 0.02 0.79 0.03 0.10 0.08 0.97 0.06

23 27 15 14.71 0.02 0.64 0.04 -0.13 0.07 1.20 0.04

23 45 10 15.09 0.03 0.59 0.04 -0.07 0.12 1.14 0.08

11.07.80 23 12 25 14.02 0.02 0.61 0.04 -0.12 0.10 0.92 0.03

12.07.80 23 02 25 14.04 0.03 0.59 0.05 -0.18 0.03 1.01 0.04

23 30 15 14.86 0.04 0.74 0.10 — 1.31 0.05

16.07.80 22 25 25 14.19 0.02 0.62 0.04 — 1.05 0.03

17.07.80 23 00 25 14.20 0.02 0.68 0.03 -0.36 0.08 —

23 22 15 14.58 0.02 0.65 0.04 — —

18.07.80 22 26 25 14.21 0.02 0.60 0.03 — —

23 00 15 14.59 0.02 0.72 0.04 — —

18.07.82 21 52 25 13.94 0.02 0.65 0.03 -0.22 0.05 —

20.07.82 22 48 25 14.03 0.03 0.66 0.04 -0.24 0.05 —

19.08.82 21 30 25 13.81: 0.83 0.04 -0.10 0.05 —

18.09.82 21 45 27.5 14.18 0.03 0.69 0.04 -0.50 и.07 —

08.10.82 17 23 23 14.22 0.01 0.79 0.02 -0.10 0.04 1.06 0.02
17 37 13.8 14.64 0.01 0.57 0.01 -0.28 0.03 1.09 0.02

07.07.83 19 44 27.5 14.20 0.04 0.58 0.06 — —

30.08.83 18 45 14.0 14.73 0.04 0.57 0.05 — —

19 24 14.0 14.73 0.05 0.51 0.07 — —

03.09.83 18 16 14.0 14.74 0.04 0.61 0.05 — —

11.10.83 18 16 14.0 14.55 0.04 0.70 0.05 -0.45 0.07 —

18 30 27.5 13.91 0.04 0.78 0.05 -0.39 0.03 —

05.05.84 22 38 27.5 14.07 0.04 0.82 0.05 -0.29 0.07 —

22 49 14.0 14.61 0.03 0.67 0.04 -0.31 0.06 —

28.07.84 19 32 27.5 14.04 0.04 0.78 0.06 -0.23 0.12 —

19 43 27.5 14.07 0.04 0.82 0.07 — —
19 52 27.5 14.05 0.04 0.79 0.06 — —

30.07.84 21 37 27.5 13.90 0.03 0.78 0.05 -0.14 0.09
19.08.84 18 25 27.5 14.01 0.04 0.60 0.05 0.26 0.08

18 55 14.0 14.51 0.03 0.61 0.05 -0.46 0.05
19 08 27.5 13.98 0.03 0.66 0.05 -0.22 0.08

31.08.84 21 20 27.5 13.94 0.04 0.72 0.04 -0.25 0.05
01.09.84 20 00 27.5 13.97 0.03 — —
02.09.84 21 09 14.0 14.57 0.05 0.53 0.06 -0.25 0.06

21 22 27.5 13.93 0.02 0.75 0.05 —0.15 0.09
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Таблица 2 (продолжение)

1 2 3 4 5 7

21*52”՞ 27.5’ 13.96+0.03 0.70 0.05 -0.20 0.08
03.09.84 21 32 14.0 14.55 0.03 0.58 0.04 -0.37 0.09

21 45 27.5 13.94 0.02 0.74 0.04 -0.18 0.06
20.09.84 18 29 23 14.08 0.02 0.67 0.02 -0.15 0.07 1.06+0.02
23.10.84 18 52 13.8 14.69 0.02 0.66 0.04 -0.20 0.09 1.26 0.03
27.04.85 00 23 27.5 14 01 0.03 0.73 0.04 -0.05 0.05
11.08.85 20 08 27.5 13.88 0.03 0.72 0.05 -0.31 0.07

20 28 14.0 14.49 0.04 0.61 0.05 —
13.08.85 20 34 70.7 12.82 0.03 0.83 0.03 -0.10 0.07

20 42 27.5 13.96 а.оз 0.73 0.04 -0.23 0.07
20 51 14.0 14.52 0.03 0.55 0.05 -0.12 0.11

23.08.85 21 25 14.0 14.50 0.03 0.64 0.04 —0.27 0.07
21 42 27.5 14.02 0.03 0.65 0.04 -0.19 0.08

08.10.85 16 59 27.5 13.92 0.03 0.58 0.04 -0.16 0.05
06.11.85 19 02 14.0 14.69 0.03 0.65 0.05 —

19 27 27.5 13.90 0.04 0.78 0.06 -0.31 0.03
09.11.85 16 38 27.5 13.87 0.03 0.68 0.04 -0.12 0.06

17 02 27.5 13.85 0.03 0.74 0.04 -0.11 0.07
02.07.86 21 57 27.5 13.94 0.02 0.78 0.04 -0.24 0.06

22 13 14.0 14.58 0.05 0.70 0.07 -0.39 0.09
04.07.86 22 34 27.5 14.02 0.03 — —
06.07.86 .19 58 27.5 14.04 0.04 0.74 0.06 -0.29 0.10

20 32 14.0 14.48 0.03 — —
10.07.86 22 51 27.5 14.03 0.03 0.69 0.05 -0.34 0.07

23 08 14.0 14.58 0.03 — —
03.08.86 20 10 15 14.417 0.016 0.66 0.03 -0.24 0.03 1.09 0.02
08.08.86 19 12 15 14.396 0.010 0.67 0.01 -0.28 0 02 1.05 0.01
09.08.86 20 05 15 14.418 0.010 0.66 0.01 -0.27 0.02 1.10 0.01
10.08.86 19 56 15 14.407 6.010 0.66 0.02 -0.29 0.02 1.08 0.01
11.08.86 20 21 15 14.418 0.007 0.66 0.01 -0.29 0.02 1.06 0.01
12.08.86 20 04 15 14.383 0.008 0.68 0.01 -0.29 0.02 1.07 0.01
13.08.86 20 08 15 14.399 0.010 0.66 0.01 -0.27 0.02 1.07 0.01
14.08.86 21 05 15 14.398 0.С08 0.63 0.01 -0.21 0.02 1.04 0.01
29.08.86 18 22 27.5 14.14: 0.72 0.04 -0.14 0.08 —

18 41 14.0 14.50 0.03 0.67 0.05 -0.25 0.07
£0.08.86 21 37 27.5 14.04 0.03 — — —
03.09.86 20 14 27.5 13.86 0.02 0.85 0.03 -С.15 0.05 —

20 32 14.0 14.60 0.04 0.67 0.05 -0.44 0.08 —
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Таблица 2 (окончание)

1 2 3 4 5 6 7

06.09.86 18А54т 27.5' 13.97 0.02 0.75+0.03 -0.28 0.06 —
11.09.86 20 26 14.0 14.52 0.04 0.61 0.05 —0.18 0.07 —

20 47 27.5 13.99 0.03 0.72 0.04 -0.20 0.07
12.09.86 21 17 27.5 14.03 0.03 0.77 0.04 -0.17 0.07

21 43 27.5 13.95 0.03 0.74 0.04 -0.10 0.11 •

21.19.86 16 53 27.5 13.90 0.02 0.81 0.01 -0.33 0.04

нию галактики со временем на фоне хаотических, более кратковременных 
изменений того же порядка. С другой стороны, как видно из табл. 3 и 
рис. 3, изменения показателей цвета, существенно превосходящие ошибки, 
по-видимому, отсутствуют, так же, как отсутствует и четкая корреляция 
флуктуаций яркости и блеска.

Таблица 3
Л=27?5 Л=14"

V B—V U—B B-V U—B

Размах, Д 0.35 0.26 0.34 0.26 0.19 0.34
Сред, ош., я 0.03 0.05 0.07 0.04 0.05 0.08
Массив точек, л 34 31 28 18 16 10
Д/я 11.4 5.8 4.6 7 3.8 4.2

5. О показателях цвета ядра и галактики. Ввиду того, что вариации 
блеска наблюдаются на фоне мало меняющихся (или вовсе не меняющих
ся) показателей цвета, галактика NGC 6764 является хорошим кандидатом 
для определения цветовых характеристик переменного компонента спосо
бом Холоневского [14]. Однако невысокие коэффициенты корреляции 
между изменениями потоков в разных спектральных участках (Лвг — 
= 0.73 ± 0.09 и Кив — 0.65 ± 0.11) указывают, что к полученным дан
ным о цвете переменного компонента нужно относиться с осторожностью. 
Показатели цвета ядра NGC 6764, найденные методом Холоневского, при
ведены в табл. 4.

Наблюдения в разных диафрагмах, выполненные в одну ночь, дают 
возможность получить средние показатели цвета галактики в кольцевой 
зоне. В данном случае, приняв Н = 75 км/с Мик и г = 0.0088 для NGC 
6764 и осреднив наблюдения за 12 ночей, мы получили следующие пока
затели цвета в кольцевой зоне на расстоянии (1.2—2.3) кпк от ядра: 
(В — И)„,вд = 0?92 + 0т04 и ((7 — В)я։6л> = 0702 + 0т04 (см. также таб
лицу 4).



Рис. 1. Карта окрестностей NGC 6764 с указанием звезд сравнения. Север вверху-» 
запад справа. Масштаб 21."1/мм.

К ст. В. Т. Дорошенко
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6. Обсуждение. Имея показатели цвета ядер галактик, исследованных 
в данной и предыдущих-работах [1, 2], а также показатели цвете подсти
лающих галактик в кольцевых зонах, естественно сравнить их с аналогич
ными величинами для других объектов на диаграмме (I/—В) — {В—V).

Ркс. 2. NGC 6764. Изменение яркости в фильтре V за период наблюдений; в 
диафрагме А = 27."5 (вверху) и 14" (внизу).

На рис. 4 показана стандартная главная последовательность с указанием 
спектральных классов звезд (сплошная кривая), линия цветов для черно- 
тельного излучения ■ в интервале температур от 3000 К до 50000 К (пунк
тир) [15], линия цветов для излучения со степенным спектром F-.— V՜®,

Рис. 3. Сопоставление яркости в 
фильтре V и цвета для NGC 6764 с 
Л=27."5. Размер черточек в крестике * 
в правом верхнем углу соответствует * 
величинам ошибок (± о) в оценках 
блеска и цвета.

ОЛ 01 0.9 -0.1 -аз -05

и-»»-у

индекс которого меняется от —5 до +1 [16] (тонкая сплошная линия). 
Косой штриховкой показана область цветов спиральных галактик раннего 
типа SO/a—Sbc [17], вертикальной штриховкой — область цветов эллип
тических (Е) и линзовидных (S0) галактик [18]. Открытыми кружками 
обозначены цвета ядер ряда Сейфертовских галактик первого типа (NGC 
4151, ЗС 120, Akn 120, ЗС 390.3), второго типа (NGC 1068), а также не
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которых квазаров и лацертид, согласно работам [14, 19]. Заполненными 
кружками отмечены цвета ядер исследованных нами галактик MCG 8-11-11, 
Марк 6, NGC 6764 и NGC 6814. Звездочками представлены показатели 
цвета в кольцевых зонах галактик MCG 8-11-11, NGC 6764 и в трех зонах 
галактики NGC 6814 (номера зон в скобках соответствуют табл. 4 в ра- 
бтое [2]). Как видно из рисунка, показатели цвета области NGC 6814,

■ ■----------- - -------------1---
-05 0 05 1.0 U

1B-«.

Рнс. 4. Положение цветов ядер (заполненные кружки) и кольцевых зон (звездоч
ки) галактик на (UBV)0 диаграмме. На рисунке показаны': главная последовательность 
(жирная сплошная кривая), линия цветов чернотельного излучения в интервале темпе
ратур 3000 К—50 000 К (пунктиром), линия цветов степенных спектров, индекс ко
торых меняется от —5 до +1. Косой штриховкой обозначена область цветов спираль
ных галактик типа SO/a—Sbc, вертикальной штриховкой — область показателей цвета 
Е и S0 галактик. Открытыми кружками обозначены цвета ядер ряда галактик, кваза
ров и лацертид.

близкой к ядру (400—800 ПК от него) попадают в область эллиптических 
и линзовидных галактик. С удалением от центра показатели цвета переме
щаются в область цветов спиральных галактик ранних морфологических 
типов. Возможно, наблюдается дополнительное ультрафиолетовое излуче
ние по сравнению с нормальными спиральными системами на расстоянии 
0.7—1.4 кпк от центра галактики NGC 6814 (зона 2). Ядро галактики 
NGC 6814 по цвету расположено в области цветов ядер галактик Sy 1. 
Сходство ядер Sy 1 и NGC 6814 проявляется не только по цвету, но и по 
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многокомпонентиой структуре переменности на интервалах от суток до не֊ 
скольких лет. Большие отрицательные показатели цвета ((/—В) Сейфер
товских галактик первого типа объясняются как тепловое излучение горя
чего газа, окружающего нетепловой центральный источник [20].

Таблица 4
ЦВЕТОВЫЕ ХАРАКТЕРИСТИКИ ЯДРА И ГАЛАКТИКИ NGC 6764

| Зона (кпк) !(в-Ю„вд. (B-V)ü (U-B)o

Ядро — 0.80+0.13 0.00+0.19 0.66 —0.11
Галактика 1.2—2.3 0.92+0.04 0.02+0.04 0.78 —0.09

Галактики MCG 8-11-11 и NGC 6764 по показателям цвета являются 
нормальными спиральными галактиками. Цвета ядер Марк 6 и A1CG- 
8-11-11 попадают в область, которая на этой диаграмме занята объектами 
с нетепловыми спектрами — квазарами и лацертидами. Цвета указанных 
галактик также можно объяснить как сумму (в разных пропорциях) теп
лового и нетеплового излучений.

Цветовые характеристики ядра NGC 6764 занимают на диаграмме 
(t/BV)o несколько неожиданное место. С одной стороны, видно, что пока
затели цвета ядра NGC 6764 оказались близкими к аналогичным величи
нам для ядра NGC 1068. Обе галактики не проявляют бурной активности 
и обе по цвету расположены далеко от галактик с большой переменностью. 
Однако нужно учесть, что в ядрах Сейфертовских галактик присутствует 
пыль, которая проявляет себя как в наличии инфракрасных избытков, так 
и в бальмеровском декременте, отличающемся от рекомбинационного. По 
данным [21, 22] в галактиках MCG 8-11-11, Марк 6, NGC 6764, а также 
NGC 1068 поглощение, определяемое по водородным линиям, существенно 
больше, чем галактическое поглощение. Если учесть поглощение пылью 
внутри галактики, то точки на диаграмме (UBV)o передвинутся влево и 
вверх и приблизятся к сбласти, занятой галактиками Sy 1. Необычное по
ложение ядра NGC 1068 на (UBV)o диаграмме Холоневский [14] объяс
няет как раз большим поглощением на пыли, сосредоточенной в ядерной 
области. С другой стороны, Коски [21] отмечает необычно голубой кон
тинуум в NGC 6764, который можно аппроксимировать степенным зако
ном с ։ = 0.2 и вклад которого в излучение в районе Н? составляет 
~ 65%. Инфракрасные наблюдения этой галактики не показывают ИК- 
избытков [23]. По нашим данным показатели цвета не получаются таки
ми голубыми. Может быть это различие можно объяснить тем, что, как 
уже отмечалось выше, недостаточно большой диапазон изменений яркости 
и отсутствие сильной корреляции потоков в разных фильтрах не позволя
ют надежно определить показатели цвета ядра методом Холоневского.
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7. Заключение. В результате многолетнего фотометрического исследо
вания четырех Сейфертовских галактик было получено следующее:

1. В ядрах галактик MCG 8-11-11 и NGC 6814 на Суточном времен
ном интервале наблюдается переменность блеска, существенно превосходя
щая ошибки наблюдений.

2. Во всех исследованных галактиках (MCG 8-11-11, Марк 6, NGC 6814 
и NGC 6764) наблюдается переменность на больших интервалах времени. 
Наряду с хаотическими, наблюдаются и систематические изменения блеска.

3. В некоторых галактиках изменения показателей цвета могут кор
релировать с изменениями яркости, как, например, в NGC 6814 или 
Марк 6. При повышении яркости показатели цвета (U—В) этих галактик 
становятся более голубыми. Однако в состоянии ослабленного блеска в 
NGC 6814 заметна значительная дисперсия показателей цвета (U—В) и 
(B-V).

4. Околоядерные области галактики NGC 6814 имеют цветовые харак
теристики, близкие к Е—SO-галактикам. С удалением от ядра показатели 
цвета NGC 6814 и двух других галактик (MCG 8-11-11 и NGC 6714 боль
ше соответствуют галактикам SO/a—She.

5. Ядра галактик NGC 6814, Марк 6 и MCG 8-11-11 по цветовым ха
рактеристикам близки к ядрам других фотометрически активных галактик.

6. Обнаруженная переменность ядра NGC 6764 на больших интерва
лах времени с амплитудой AV — О.”^ является свидетельством его актив
ности, хотя, возможно и меньших масштабов, чем в трех других случаях.

В заключение автор выражает благодарность дирекции Института 
астрофизики АН Тадж.ССР за предоставление возможности провести 
наблюдения в августе 1986 г. на 1-м телескопе на г. Санглок н В. Ю. Ра
химову за помощь в этих наблюдениях, а также Л. Л. Корытько за помощь 
в подготовке рукописи к печати.

Государственный астрономический
ин-т им. П. К. Штернберга

UBV PHOTOMETRY OF SEYFERT GALAXIES.
III. NGC 6764 AND GENERAL DISCUSSION

V. T. DOROSHENKO

No light variations of NGC 6764 in UBV were found within time 
interval of days during several years of observations. There are syste
matic light variations with amplitude A/~0m2 on long time scale (years)
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which are spoilt by the chaotic fluctuations of brightness with the same 
order of magnitude. No correlation between light and color variations 
was found. Nuclei’s colors of galaxies MCG 8—11—11, Mkn 6, NGC 
6814 studied in our previous papers and NGC 6764 as well as colors 
of annular area of these galaxies are Compared with colors of some 
other extragalactic objects on the two colour (U — B)t), (B— IQo dia
gram.
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Приводятся результаты спектральных наблюдении 94 галактик с УФ-континуумом, 
выполненных на БТА. Определены красные смещения и светимости всех галактик. 
Эмиссионные линии обнаружены у 36 галактик. Две галактики — Марк 1392 и 1494 — 
отнесены к Сейфертовскому типу.

В результате многолетней работы большого коллектива советских и 
зарубежных астрономов в настоящее время 'получены щелевые спектры 
большинства галактик Маркаряна. Близится к завершению также систе
матическая работа по получению щелевых спектров оставшихся объектов, 
проводимая нами в течение последних девяти лет на 6-м телескопе САО 
АН СССР.

Настоящая статья является седьмой в этой серии [1—3]. Наблюда
тельный материал получен в прямом фокусе БТА со спектрографом 
UAGS в сочетании с ЭОП типов УМ-92 или УМК-91В. На фотопленках 
А-600Н и А-500Н получались нерасширенные спектры с дисперсией 
90—100 А/мм и спектральным разрешением 5—8 А.

Результаты спектральных наблюдений для 94 галактик с УФ-конти
нуумом приведены в табл. 1 и следующих за ней описаниях спектров. В 
табл. 1 последовательно даны: 1—номер галактики по [4—6], 2 — фото
графическая звездная величина согласно [7], в круглых скобках по 
[4—6], 3—красное смещение, измеренное по эмиссионным или абсорб
ционным линиям, исправленное за движение Солнца (^z —0.001 sin 1"х 
Xcosfc11), 4 — абсолютная фотографическая величина, исправленная за 
поглощение в Галактике (bm,,g — 0.24 cosec | b" | при H=75 км/с Мпк), 
5 — тип галактики по [4—6].

Среди изученных объектов большая часть (58)—галактики с абсорб
ционными линиями, которые условно можно разделить на 2 группы. К пер-
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Таблица 1

Номер 
по [4—6] тгг «0 М" Тип по 

[4-6]

1 2 3 < 5

903 15“1 0.0203 -20?3 с!зЗе:
911 15.7 0.0352 -20.4 с153е:
913 14.8 0.0270 -20.8 вЗе:-{-зЗ
916 15.7 0.0271 —20.2 8։3е:
918 15.5 0.0264 -20.3 аз
919 15.6 0.0424 —21.0 азЗе
924 14.6 0.0201 —20.6 аз2е:
925 15.0 0.0173 —20.0 зЗе;
939 15.7 0.0179 -19.5 з82
942 (16.5) 0.0447 (-20.0) 8з2
946 15.0 0.0142 -19.0 азЗ
949 (15.0) 0.0215 (-19.9) заЗе:
950 15.7 0.0171 -18.9 а3з
964 (15.0) 0.0505 (-21.8) зЗе
967 (16.0) 0.0604 (-21.4) азЗ
977 15.1 0.0333 -21.1 аэЗе:
981 (16.5) 0.0460 (-20.1) аэ2е: .
986 15.5 0.0427 -20.9 заЗе:
994 (16.0) 0.0497 (-20.7) зЗе:

1000 (16.0) 0.0187 (-18.6) аз
1004 (15.0) 0.0375 (-21.1) за2е
1007 14.2 0.0180 —20.4 зЗе:
1013 (15.0) 0.0274 (-20.5) аЗе:
1015 15.5 0.0409 -20.8 заЗе:
1016 15.7 0.0446 -20.8 аЗе:
1033 (15.0) 0.0182 (-19.6) з2
1037 16.5 0.0328 -19.7 заз
1041 (16.5) 0.0337 (-19.7) азе
1052 14.8 0.0250 -20.5 эЗе
1053 (16.5) 0.0304 (-19.2) заЗе:
1054 15:7 0.0261 -19.8 аз
1056 15.5 0.0423 —21.3 а2
1059 (16.5) 0.0358 (-16.6) аз2
1062 15.0 0.0621 -21.8 в Зе
1070 15.1 0.0373 -21.1 ва!е:
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 з 4 5

1074 15.4 0.0236 —19т8 s2e:
1082 (16.0) 0.0433 (-20.7) s3e:
1084 (16.0) 0.0305 (-20.0) ds3
1107 15.4 0.0380 -20.9 s2
1111 14.8 0.0272 -20.8 sd3
1113 15.6 0.0429 —21.0 sd3
1123 15.7 0.0191 -20.2 s3e
1145 15.7 0.0507 -21.1 s3
1159 15.2 0.0695 -22.5 d3e:
1240 15.4 0.0398 -20.9 ds3e
1249 16.0 0.0453 -20.7 sd3
1262 14.9 0.0219 —20.1 sd3e:
1274 (16.5) 0.0359 (-19.6) d3
1277 15.1 0.0355 —21.0 ds3
1280 (16.5) 0.0469 (-20.2) d3
1283 15.6 0.0322 -20.2 ds2e
1285 (17.0) 0.0312 (-18.7) ds3er
1293 (17.0) 0.0262 (-18.3) sd3
1295 15.6 0.0289 -20.0 ds3e
1305 (15.5) 0.0100 (-17.8) sd2e
1306 (16.0) 0.0044 (-15.5) dsl
1312 15.7 0.0219 -19.2 ds3e^
1313 (16.0) 0.0073 (-16.6) ds2
1316 (15.5) 0.0635 (-21.8) s3e
1317 (16.5) 0.0477 (-20.0). sd3
1319 (16.0) 0.0438 (-20.5) ds2e;.
1321 15.2 0.0063 -17.1 ds3e
1322 (16.5) 0.0261 (-18.9) s2e
1323 15.4 0.0058 -16.7 d3
1324 15.2 0.0142 -18.8 sd3e:
1345 (15.5) 0.0314 (-20.2) sd3e
1351 15.6 0.0220 -19.4 d3e
1368 (16.5) 0.0244 (-18.7) die
1371 (16.5) 0.0176 (-18.0) s3e:
1372 15.4 0.0188 —19.2 sd3e:.
1373 (16.5) 0.0280 (-19.0) ds3
1374 15.4 0.0252 -19.9 s3.
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Таблица 1 (окончание)

1 2 3 4 - 5

1377 (16т5) 0.0165 (-17”8) а։з
1350 15.6 0.0055 -16.5 аз
1392 15.2 0.0367 -20.9 ։2е
1395 (16.5) 0.0426 (-21.2) зЗ
1396 (16.5) 0.0248 (-18.8) а։3
1437 (17.0) 0.0196 (-17.7) аг
1438 (16.5) 0.0356 (-19.5) за2е:
1439 15.6 0.0181 -19.0 »Зе:
1440 (17-0) 0.0243 (-18.2) азе«
1458 15.6 0.0488 -21.0 зЗ«:
1462 (17.0) 0.0211 (-17.9) аэЗе:
1464 (15.5) 0.0365 (-20.6) аз2е:
1467 (16.5) 0.0531 (-20.4) аЗс:
1470 (16.5) 0.0660 (-20.9) эаз
1471 (16.5) 0.0196 (-18.2) а2е:
1474 (16.5) 0.0746 (-21.1) азе
1475 (16.0) 0.0238 (-19.1) зс!2е
1487 (16.5) 0.0715 (-21.0) аз
1489 (16.5) 0.0371 (-19.7) $а2е:
1494 15.2 0.0306 -20.5 зЗе
1497 14.7 0.0201 -20.2 зЗе:
1500 15.6 0.0311 -20.2 з81е

Описание спектров

903 — В синей области спектра наблюдаются широкие малоконтрастные 
линии Н и К Са II и С^полоса в поглощении. На телескопе не
большого размера [8] наблюдалась красная часть спектра. Ли
ний не было обнаружено.’

911 — Наблюдаются в поглощении малоконтрастные С-полоса, а также 
Н и К Са II.

913 — В поглощении наблюдаются линии Са II Н и К, С-полоса и ли
нии бальмеровской серии Не и Нэ. Ранее [8] в красной части 
спектра линий , не обнаружено.

916 — Согласно [8] в красной части спектра отсутствуют эмиссионные 
линии. В синей части спектра нами выявлены только абсорбцион
ные линии Н и К Са II и С-полоса.

918, 919 — Наблюдаются абсорбционные линии Ни К Са II и С-поло
са. В красной части спектра [8] линий не обнаружено.
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924 — В спектре наблюдаются линии поглощения Н и К Call и G-по
лоса.

925 — Наблюдаются в .поглощении: Н и К Са II, G-полоса и линии во
дорода Н«, Не, Не.

939 — В поглощении наблюдаются G-полоса и Н и К Са II. Ранее [8] 
в красной части спектра уверенных линий не выявлено.

942 — Абсорбционные линии: Нт, Н«, G-полоса и Н и К Call.
946 — Наблюдались уверенные линии поглощения Н и К Call и G-по

лоса.
949 — Наблюдаются в поглощении: Mglb, G-полоса и Н и К Са II.
950 — Присутствуют в абсорбции: линии бальмеровской серии Н?, Нт, 

Н։, Н8, Нви Н и К Call.
'964 — Неуверенная G-полоса и линии Н и КСа II в поглощении.
967 — Уверенные Н и К Са II и G-полоса в поглощении. Значение крас

ного смещения, приведенное в [9], превосходит наше на 0.0011. 
Согласно [8] в спектре никаких линий не наблюдалось.

977 — В поглощении наблюдаются: Н«, G-полоса и Н и К Са II.
981 — В спектре наблюдаются абсорбционные линии Н и К Call и 

G-полоса. В красной части спектра [8] линий не обнаружено.
986 — В синей части спектра наблюдаются в поглощении Н и К Са II, 

G-полоса, а также линии бальмеровокой серии Hj, Нт, Н«, Н8. 
В красной части спектра линий не обнаружено [8].

994 — Наблюдаются абсорбционные линии Н и К Call и G-полоса.
1000 — Широкая малоконтрастная G-полоса и Н и К Са II в поглощении.
1004 — Наблюдаются очень слабые Н и К Са II и слабая G-полоса. Со

гласно [10] в синей части спектра никаких линий не обнаружено.
1007 — В поглощении наблюдаются Н и КСа II и линии бальмеровской 

серии Не, Нв, Нв. Согласно [8] в красной части спектра линий 
не обнаружено. Наше г хорошо совпадает со значением в [9].

1013 — Очень слабые Н и КСа II и G-полоса в абсорбции.
1015 — В спектре наблюдается очень слабая Н линия Са II и уверенная 

G-полоса.
1016 — В абсорбции наблюдаются Н и К Call и очень слабая, мало

контрастная G-полоса. Ранее [8] наблюдалась красная часть 
спектра. Линий не обнаружено.

1033 — Присутствуют в поглощении линии Н и К Са II и G-полсса. В 
красной области спектра [8] линий не обнаружено.

1037 — Наблюдаются линии поглощения Н и К Са И.
1041 — Абсорбционные линии Н и КСа II и G-полоса.
1052 — В поглощении Н и К Call и G-полоса. В [8] сосбщается сб от

сутствии эмиссионных линий в красной части спектра. Красные 
смещения по нашим данным и данным [9] хорошо совпадают.
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1053 — Слабые СаПцНиКи очень слабая G-полоса в абсорбции.
1054 — Наблюдаются линии Н и К Са II и Нг в поглощении.
1056 — Очень широкая и малоконтрастная G-полоса и линии Н и К Са II. 

По [8] линий в красной части спектра не было обнаружено.
1059 — Слабые абсорбционные линии Н и К Са II и G-полоса.
1062 — В эмиссии наблюдаются очень слабые Н, и [N II] ). 6583 и в 

поглощении — линия Nai «D». Ранее на небольшом телескопе 
[8] эмиссионных линий не наблюдалось.

1070 — Наблюдаются абсорбционные линии бальмеровской серии Не, 
Нв, Ню, и линии Call Н и К. На небольшом телескопе [8] в 
красной части спектра линий не обнаружено. Наше значение 
красного смещения на 0.0014 больше, чем по определениям в [10].

1074 — В синей области спектра наблюдаются в поглощении Н?, Нт, Нг 
и линии Н и К Call. Согласно [10] в том же диапазоне спектра 
линий не наблюдается.

1082 — Наблюдаются абсорбционные линии Н и К Са II и G-чтолоса. 
Согласно [8] в красной части спектра линий не обнаружено. На
ше значение красного смещения больше приведенного в [10] на 
0.0013.

1084 — Наблюдаются слабые эмиссионные линии На и [NII] X 6583. 
Возможно, линия Н, уширена. Отношение На / [N II] ~ 1. Со
гласно [8] эмиссионных линий в красной части спектра не наблю
далось. В синей части спектра линий тоже не наблюдалось [10].

1107 — Абсорбционные линии Mglb, G-полоса и Н и К Са II.
1111 — В спектре наблюдаются эмиссионная линия На и линия погло

щения Nai «D».
1113 — Слабые линии Н и К Са II в поглощении.
1123 — В поглощении наблюдаются Ни К Call и G-полоса. Красное сме

щение, определенное в [11]» ошибочно.
1145 — Очень широкие линии Н и К Са II, G-полоса, Нт и слабая На — 

в абсорбции.
1159 — Слабая G-полоса и линия Н и К Call в поглощении.
1240 — Присутствуют слабые Н и К Са II и G-шолоса.
1249 — Наблюдаются эмиссионные линии Н« и Н?.
1262 — Малоконтрастная G-полоса и слабые широкие Н и КСа II в аб

сорбции.
1274 — В спектре, полученном в красной области, наблюдаются эмис

сионные линии Н։ и [N II] X 6583. Отношение Н։/ [N II] —3—4. 
■ 1277 — Наблюдаются сильная На и слабая [N II] X 6583. Отношение 

Н, / [N II] ~4.
2—326
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1280 — Намечаются эмиссионные линии Н։ и Н3.
1283 — Присутствует в эмиссии узкая, протяженная Нр. В поглощении 

наблюдаются линии Н и К Ca ll. В работе [10] отмечена един
ственная эмиссионная деталь, отождествленная с Nj. Красное 
смещение в [10] ошибочно.

1285 — В спектре присутствуют линии поглощения Н и К Са II, G-полс- 
са и Mglb.

1293 — Наблюдаются в поглощении линии Н и КСа II.
1295 — Широкая G-полоса и линии Н и К Са II наблюдаются в абсорб

ции.
1305 — В спектре присутствуют протяженные эмиссионные линии 

[О III] }■)֊ 5007—4959, Н? и [О II] X 3727. Отношение [О III] X. 
5007/Нз ~ 1. В поглощении наблюдаются линии водородной 
серии Hs, Н8, Н, и Н и К Call.

1306 — Наблюдаются сильные протяженные линии Ni, N2, Н3 и [ОН] 
X У11Л. Отношение «V1/H3 ~ 2. В абсорбции наблюдаются сла
бые линии бальмеровской серии: Нт, Нс, Н,, Н8.

1312 — В эмиссии— линии Н3, [О II] '>■ 3727; в поглощении — Н и 
К СаП.

1313 — В синей части спектра присутствуют сильные протяженные эмис
сионные линии Nj, N2, Н3, слабая Нт и умеренной интенсивности 
[О II] X 3727. Отношение Ы։/Нз— 3.

1316 — Красное смещение определено по линиям Н и К Call. Наблю
дается также слабая Оиполоса. В том же диапазоне спектра по 
[10] наблюдалась одна эмиссионная линия, по которой опреде
лено красное смещение. Видимо, отождествление в [10] неверно.

1317 — Красное смещение определено по одной эмиссионной линии в 
красной области спектра в предположении, что это Н,.

1319 — В эмиссии: протяженная, умеренной интенсивности Н3, в погло
щении: G-полса и линии Ни К Са II.

1321 — Наблюдаются уверенные абсорбционные линии Н и К Са II и 
слабая G-полоса.

1322 — Наблюдаются умеренной интенсивности эмиссионная линия Н-. и 
слабая [N II] 1 6583. Отношение Н։/ [N II] > 3.

1323 — В синей части спектра наблюдаются эмиссионные линии [О III] 
XX 5007—4959,. Н3 и [О II] X 3727. В поглощении присутствуют 
линии Н и К Са II. Отношение Nj/Нз ~ 2.5.

1324 — Наблюдаются умеренной интенсивности линии Н и КСа II и сла
бая G-полоса в поглощении.

1345 — Намечаются слабые линии Н и К Са II и G-полоса в абсорбции*
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1351 — Красное смещение определено по одной эмиссионной линии в 
предположении, что это Н3. Согласно [10] в той же части спек
тра линий не найдено.

1368 — В спектре наблюдаются умеренной интенсивности N„ Н;, Нт и 
[О II] X 3727. Линии N, и Нр узкие, протяженные. Отношение 
N1/H3 — 1. Наблюдаются также широкие макоконтрастные Н 
и К Са II. В синей части спектра согласно [10] линии отсут
ствуют.

1371 — В синей части спектра наблюдаются линии поглощения Н и 
К Са II и G-полоса.

1372 — Наблюдаются абсорбционные линии Н и К Са II и G-полоса.
1373 — В эмиссии наблюдаются линии [О III] XX 5007—4959 и [О II] 

X 3727, а также линии бальмеровской серии Н3, Н-(, Н„. Отно
шение [ОШ] X 5007/Нз—2. Отношение Нр/[ОП) X 3727 — 1.

1374 — Присутствуют линии поглощения Н и К Са II. Полученное нами 
значение красного смещения хорошо совпадает с данным в [9].

1377 — В красной области спектра наблюдаются эмиссионные линии — 
сильная Н-, [N II] X 6583 и [S П] XX 6717/31. Отношение Н։/ 
/[Nil] —2 —3, [NII] [SII] X 6716 — 1.5.

1390 — Присутствуют слабые эмиссионные линии Н։ и [N II] X 6583. 
Отношение Н, / [N II] — 2.

1392 — Наблюдаются широкая эмиссионная линия Н։ с полной шириной 
на уровне непрерывного спектра — 100 А, линии [N II] X 6583 
и [S II] XX 6716/31. Отношение Н«/ [N II] ~ 1, [N II] X 6583/ 
/[S II] — 2—3. Согласно [12] это Сейфертовская галактика про
межуточного типа. Наше значение красного смещения достаточно 
хороню совпадает с аналогичными значениями в работах [9] 
и [1°L

1395 — В синей части спектра наблюдаются: в эмиссии—умеренной ин
тенсивности [О II] X 3727, в поглощении — G-полоса и линии Н 
и К Са II.

1396 — В спектре наблюдаются несколько наклонных эмиссионных ли
ний: Н„ [NII] X 6583, [SII] XX 6716/31, а также [ОШ] XX 5007- 
— 4959. Отношение H։/[N II] /> 4, [N I1]/[S II] X 6716 — 1.

1437 — В эмиссии Nj, N։, [ОН] X 3727 и Hj. Отношение N։/Hp—1.
1438 — Спектр показывает сильные эмиссионные линии Hg, [ОШ] XX 

5007-4959, Нт, и [О II] X 3727. Отношение [О III] X 5007/Н?— 
— 1.5.

1439 — В красной части щелевого спектра наблюдаются На, [NII] X 
6583 и [S II] XX 6716/31. Отношение H=/[N II] - 3, [N II]/[S II] X
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■ 1440 — В спектре присутствует узкая, протяженная эмиссионная ли
ния Н։ и [NII] X 6583. Отношение HI('[NII]~3—4.

1458 — В эмиссии наблюдаются слабые N[ и [ОН])֊ 3727, в погло
щении — Hj и Н и К Call.

1462 — В поглощении линии Н и К Са II и G-полоса.
1464 — Наблюдалась синяя часть спектра. Видны эмиссионные линии 

[О III] X 5007, Н3, [ОН] X 3727. Отношение N։/H3~0.3. В 
поглощении наблюдаются линии Н и К Са II.

1467 — В эмиссии— [ОШ] Х5007. В поглощении — Н и К Са II и G-по
лоса.

1470 — Присутствуют эмиссионные линии [О III] М. 5007—4959, Н3 и 
[О II] X 3727. В поглощении наблюдаются Нг, Н и К Са II.

1471 — В синей части спектра видны многочисленные эмиссионные линии; 
[О III] XX 5007—4959, [О II] X 3727, а также линии бальмеров

ской серии Н3, Нт, Нг, Н,, Н8, Н9. Отношение [ОШ] X 5007/ 
/Н₽~4.

1474 — В спектре наблюдаются широкие линии поглощения Н и К Са II 
и G-полоса.

1475 — Красное смещение измерено по линиям поглощения Н и К Са II.
1487 — В эмиссии наблюдается слабая [О II] X 3727. В поглощении 

Mg lb и очень слабые Н и К Са II.
1489 — Наблюдается неуверенная линия H Са II. Красное смещение опре

делено по этой линии.
1494 — Наблюдается широкая малоконтрастная бленда H» + [Nil] ши

риной на уровне непрерывного спектра более 100 А. Вероятно, га
лактика типа Sy 1.

1497 — В спектре присутствуют линии поглощения Mg lb и «D» Nai.
1500 — В щелевом спектре, полученном в синей области, наблюдаются 

наклонные эмиссионные линии [ОШ] XX 5007—4959, [ОН] X 
3727, Н3, Нт. Отношение [ОШ] X 5007/Н3~2.

вой группе относятся достаточно красные галактики со спектрами поздних 
типов G0—G2. Включение их в списки чаще всего связано с ошибками 
классификации из-за различных факторов: плохие изображения, низкая 
прозрачность в ультрафиолете и др. В первую очередь это касается объек
тов типа d/ds3. Ко второй группе принадлежат галактики, в спектрах ко
торых наблюдаются бальмеровские линии поглощения Н7, Нг—Н8, а 
иногда и Н3. Распределение энергии у них типично для поздних А или 
ранних F звезд. У таких объектов при получении высококачественного 
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Спектра часто удается обнаружить слабые эмиссионные линии в красной 
области.

Отметим, что точность определения лучевых, скоростей, определенная 
по эмиссионным линиям, около 60 км/с, по абсорбционным линиям — не
сколько хуже.

Среди галактик с абсорбционными линиями можно было ожидать при
сутствия объектов типа BL Lac. Однако новых лацертид среди них мы не 
обнаружили.

Остальные изученные галактики (36) имеют эмиссионные линии в 
спектре. Две галактики — Марк 1392 и 1494 — отнесены к Сейфертовско
му типу.

Бюракаиская астрофизическая
обсерватория

Специальная астрофизическая
обсерватория

SPECTRA OF GALAXIES WITH UV-CONTINUUM. VII

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

The results of spectral observations of 94 UV continuum galaxies 
with the 6-meter telescope are presented. The redshifts and lumino
sities of all galaxies have been determined. The presence of emission 
lines in the spectra of 36 galaxies is established. The remainder gala
xies have only absorption lines in their spectra. T wo galaxies Mark 
1392 and 1494 are related to Seyfert type.
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Приводятся результаты статистического исследования галаятик с УФ-избытком, 
входящих в списки [1—5]. Показано, что примерно одна треть этих галактик является 
вероятными членами скоплений. 40 галактик из этих списков составляют 20 пар, кото
рые, по всей вероятности, являются физическими парами, а 12 галактик — 4 тронные 
•системы. Сделано заключение, что более 40% галактик с УФ-избытком из списков 
[1—5] входят в двойные, тройные и большей кратности системы.

1. Введение. Подробное исследование спектров и прямых снимков га
лактик с УФ-иэбытком из списков [1—5] показало разнообразие их физи
ческих и морфологических особенностей. По активности эти объекты силь
но отличаются друг от друга. Среди нйх встречаются галактики типа Сей
ферта, обладающие наиболее высокой активностью, и галактики, в спектрах 
которых наблюдаются линии поглощения, по-видимому, гораздо менее ак
тивные.

Многие из этих объектов обладают звездообразными ядрами, цент
ральными яркими областями и сгущениями, являющимися сверхассоциа- 
циямн или голубыми галактиками.

В настоящей статье рассматривается вопрос о принадлежности галак
тик, вошедших в. списки [1—5], к физическим системам..

2. Галактики с УФ-избытком из списков [1—5], являющиеся вероят
ными членами скоплений. Из 580 галактик с УФ-избытком, входящих в 
списки [1—5], 557 попадают, в области неба, охваченные каталогами галак
тик и скоплений галактик Цвикки [6]. Из них 247 галактик находятся 
внутри границ скоплений, данных в этих каталогах. К сожалению лучевые 
скорости имеются лишь для их небольшой части: всего 33-х галактик. Дан
ные об этих галактиках и соответствующих скоплениях галактик приведе
ны в табл. 1, в последовательных столбцах которой даются: порядковый 
номер галактики по [1—5], ее лучевая скорость и литературный источник,
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ГАЛАКТИКИ С УФ-ИЗБЫТКОМ ИЗ СПИСКОВ 
[1-51, ПРОЕКТИРУЮЩИЕСЯ НА СКОПЛЕНИЯ

Таблица 1

№ галактики 
по [1—5]

V (км/с) 
(литература]

№ поля и 
скопления 
по Цвикки

V (км/с) 
скоплений 

(литература)

5 2820 [9] 299-15 3200 [15]
23 6848 [13] 500-24 6550[15]
24 6710 [13] 500-24 6550[15]
26 4110 [10] 147-1 4120 [15]
31 1560 [11] 335-3 1640[15]
76 5213 [13] 299-15 4900[15]
78 5040 [7] ։» И п

82 5970 [7] »» »»

93 7550 [8] 339-22 8030 [15]
95 1230 |8] м 1280 [15]

101 5370 [8] 1» 3690 [15]
105 3750 [12] W 3690 [15]
109 7620 [8] »» 8030 [15]
110 15900[8] W »»
119 1650 [11] 339-1 2109[6]
123 12150 [8] 339 22 8030 [15]
135 8460 [12] 300-4 8530 [15]
136 8520[12] »• »» »»
139 3240[7] »» п »»
166 8310 [7] »» »» »
180 13290[7] 340-9 15180 [15]
182 15090[8] 340-9 15180 [15]
228 5522 [13] 452-6 • 5660 [15]
300 6720 [7] 514-3 6080 [15]
316 7409 [13] 475-9 7200 [15]
317 726<1 [7] И п ։»

321 6720 [8] 1* »» ։»

323 9540 [8] W »» >1
329 10920 [7] 454-11 4830 [15]
330 6000 [7] 496-9 5100 [15]
336 3480 [8] 476-5 8370 [15]
460 3330[8] 300-4 8530[15]
568 4021 [14] 431-1 4219 [6]
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номер поля по [6] и, через черточку, номер скопления в поле, средняя лу
чевая скорость скопления и литературный источник.

Как видно из табл. 1, наши галактики попадают в границы 15 скопле
ний, причем 7 из них в область скопления № 339—22, занимающую пло
щадь примерно 9°40' X 4°20/. Для галактик, расположенных в области 
этого скопления, Бейеси-Пиластрины и др. [15] приводят три значения 
лучевой скорости, соответствующие трем группам галактик. В табл. 1 га
лактики нашей выборки мы приписали к группам с близкими лучевыми 
скоростями, имея в виду, что для достаточно уверенного отнесения галак
тики к соответствующему скоплению или группе необходимо, чтобы их лу
чевые скорости были близки.

Вопрос о том, при какой разности этих скоростей еще можно считать 
галактику членом скопления, был обсужден во многих исследованиях. Из 
них можно упомянуть исследование Коста и др. [16], посвященное области 
сверхскопления Центавра-Гиады и исследование Танака [17], рассматри
вающее скопление галактики Персея [18]. Мы будем использовать резуль
тат Эйбелла [19], который принимает, что максимальная разность средней 
лучевой скорости скопления и лучевой скорости галактики, входящей в 
его состав, может быть 2000 км/с.

Данные табл. 1 в согласии с этим показывают, что большинство (26 из 
33) галактик нашей выборки должно быть членами соответствующих скоп
лений. Таким образом, использованный нами довольно скудный материал 
позволяет допустить, что более половины из рассмотренных галактик с 
УФ-избытком являются вероятными членами скоплений.

Можно думать, что относительное число галактик с УФ-избытком из 
списков [1—5], с неизвестными лучевыми скоростями, входящих в скопле
ния, не сильно отличается от полученной величины. В этом случае можно 
заключить, что из всех 247 галактик из списков [1—5], попадающих 
внутрь границ областей скоплений галактик, указанных Цвикки [6], около 
200 галактик являются вероятными членами скоплений, что составляет 
более одной трети галактик из списков [1—5].

3. Галактики с УФ-избытком, составляющие вероятные пары. В рабо
тах Холмберга [20], Караченцева [21] и Тернера [22] разработаны кри
терии, на основе которых были выделены пары галактик, включенные ими 
в каталоги двойных галактик. Последними двумя авторами даны и крите
рии изолированности пар..

Однако критерии этих исследователей мы не можем использовать в 
случае галактик с УФ-избытком из списков [1—5] по той причине, что их 
подавляющее большинство очень слабо или имеет небольшие размеры, 
(компактны и звездообразны).
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Для выделения галактик, составляющих пары, мы воспользовались 
результатом работы Караченцева и Фесенко [23], согласно которому 
при умеренных лучевых скоростях угловые расстояния физических пар не 
.превосходят 4'. Мы считали, что пара является изолированной, если рас
стояние ближайшей (третьей) галактики больше пятикратного расстояния 
между компонентами пары. Этот критерий близок к ֊критерию изолирован
ности пары Караченцева [21].

В списках [1—5] имеется 21 пара галактик, для которых расстояния 
между компонентами не превышает 4'. Список этих пар представлен в 
табл. 2, где приводятся также угловые диаметры (Й) галактик, угловые (?) 
и линейные (О) расстояния между компонентами пар. Из них пары № 8 
и 11 были ранее обнаружены Караченцевым [21] и зходят з его каталог 
под номерами 518 и 536.

Таблица 2
ГАЛАКТИКИ С УФ-ИЗоЫТКОМ ИЗ СПИСКОВ [1-5], 

СОСТАВЛЯЮЩИЕ ВЕРОЯТНЫЕ ПАРЫ

№ № 1 V («м/с) £>
пар галактики р (литература) (в кпж)

1 2 3 1 4 1 5 6

1 11
12

5* 
5 188'

2 38
39

15
40 218

3 65
66

30
50 235 7260 [8] 

7620[7] по

4 177
118

25
12 105

5 126
127

30
30 218

•

6 131
132

28
20 33

7 135
136

25
35 50 8460 [12[

8520 [12] 27

8 139 б 93 3240 [7]
460 50 3330 [8]

9 158
159

54
60 118

10 169
170

18
26 93

ц 198 120 50 4290 [2]
199 6 4590 [2]

12 205
205

25
8 125 7440 [8]

7380 [8] 60

13 245
246

10
10 70 9300 [7] 

19230 [12] 66
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Таблица 2 (окончание)

1 2 з 4 5 6

14 356
357

10
12 32'

15 363
364

12
27 91

16 371
372

30
22 75

17 401
402

7
9 30

18 406
497

15
20 29

19 452
• 453

8
10 • 96

20 467
468

12
8 101

21 560
561

20
10 181

Данные табл. 2 показывают, что в тех случаях, когда известны луче- 
пые скорости (расстояния) пар, вычисленные нами линейные размеры пар 
не ^превышают 110 кпк, то есть принятый предел для углового расстояния 
между компонентами пар 4' обеспечивает правильный отбор пар.

Только в одном случае из 6 пар (пара № 13) разность лучевых ско
ростей компонентов может быть рассмотрена как свидетельство нереально
сти пары. Эта пара № 13 состоит из двух компактных галактик, одна из 
которых является галактикой типа Сейферта, а другая —галактикой, в 
спектре которой наблюдаются только линии поглощения.

В остальных случаях пары, по-видимому, физические. Из них для пар 
№8 и 11 наши данные мало отличаются от данных Караченцева [24].

При изучении окрестности пар, приведенных в табл. 2, на пластинках, 
полученных на 2.6-м и 6-м теелскопах, а также на картах Паломарского 
атласа оказалось, что у 12 пар нет близлежащих галактик, сравнимых по 
яркости с компонентами пар. Они удовлетворяют условиям изолированно
сти, приведенным в работе [21] и являются вероятными физически изо
лированными парами. Каждая из остальных пар связана с одной или с не
сколькими сравнительно яркими галактиками, не имеющими УФ-избытка. 
Например, пары № 1, 3, 12, 15 и 20 составляют, по-видимому, тройную 
систему с близлежащей галактикой, яркость которой сравнима и несколь
ко больше яркости компонентов пар. Пары № 2, 9 и 10, по всей вероятно
сти, являются членами групп галактик, так как каждая из них связана с 
галактиками, которые по яркости не уступают компонентам пар. Кроме то
го, расстояния этих галактик от компонентов соответствующей пары срав
нимы с расстоянием между этими компонентами. Таким образом, из иссле
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дованных нами пар галактик (табл. 2) 3 (№ 7, 8 и 11) являются изоли
рованными, 9 (№ 4, 5, 6, 14, 16, 17, 18, 19 и 21) вероятными изолирован
ными парами, 5 (№ 1, 3, 12, 15 и 20), по всей вероятности, составляют 
тройные системы, а 3 (№ 2, 9 и 10) входят в группы галактик.

Определенный интерес представляют также двойные галактики, один 
из компонентов которых является галактикой с УФ-избы։ ком, а дру
гой — нормальной галактикой. Таких пар будет несомненно больше, чем 
пар, оба компонента которых являются галактиками с УФ-избытком 
(табл. 2). Действительно, как показал И. Д. Караченцев [27] в его ката
логе [21], у 53 пар один из компонентов является галактикой Маркаряна 
и только у 12 оба компонента являются галактиками Маркаряна. Первый 
список пар, оба компонента которых являются галактиками Маркаряна, 
был составлен Ж. Айдманом и А. Т. Каллогляном [28]. На основе ста
тистических соображений они пришли к выводу, что большинство из них 
являются физическими парами.

По ходу обнаружения и исследования галактик с УФ-нсбытком мы 
встречали много пар, один из компонентов которых является галактикой 
с УФ-избытком. Например, галактики № 5, 52, 194 и 579 ссс,гзляют па
ры с ближайшими галактиками. Эти пары включены в каталоги Э. Холм
берга [20], X. Арпа [29] и И. Д. Караченцева [21].

Для обнаружения полного количества таких пар надо тщательно иссле
довать окрестности всех галактик с УФ-избытком из списков [1—5]. Та
кую работу мы намерены выполнить в будущем.

4. Галактики с УФ-избытком, составляющие вероятные тройные си
стемы. Из галактик, входящих в описки [1—5], 12 составляют четыре 
триплета. В табл. 3 приведены соответствующие данные о них (обозначе
ния те же самые, что и в табл. 2). Угловое расстояние (р) дает размер 
триплета. Лучевые скорости, приведенные для трех систем в табл. 3, дают 
основание считать, что все они являются физическими системами. По-вн- 
димому, физической системой является также триплет № 2.

В работе [25] приведены 84 тройные системы, обнаруженные на кар
тах Паломарского атласа. 54 из них были изучены спектроскопически [26]. 
Показано, что они являются изолированными физическими системами.

Применяя критерии, приведенные в работе [25], относительно трой
ных систем табл. 3 можно заключить, что три из них (№ 1, 2 и 4) явля
ются изолированными триплетами. Причем, система № 4 была включена 
в каталог [25] под номером 82.

Добавим, что на снимке, полученном для триплета № 3 на 2.6-м те
лескопе, видно, что около него имеется еще одна яркая галактика без 
УФ-избытка, которая, по всей вероятности, связана с ним.
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Таблица 3 
ГАЛАКТИКИ С УФ-ИЗБЫТКОМ ИЗ СПИСКОВ [1-5], 
СОСТАВЛЯЮЩИЕ ВЕРОЯТНЫЕ ТРОЙНЫЕ СИСТЕМЫ

№-----
тройных 
систем

№ 
галактики rf p V (км/с) 

(литература) D (как)

27 12" 12300 [1]
■1 28 30 125" 12300 [1 100

29 12 12300 [1]
195 10

2 196 30 118
197 10
207 12 6650 [8]

3 208 8 150 6780 [8՜ 80
209 40 6840[8
346 60 4350 [7]

4 347 20 330 4080 8| 76
348 100 4320 [8]

5. Заключение. Данные, представленные в настоящей статье, позволя
ют делать следующие выводы:

1. Более одной трети галактик с УФ-избытком, входящих в списки 
[1—5], являются вероятными членами скоплений галактик.

2. Около 40 галактик из списков [1—5] составляют вероятные физи
ческие пары.

3. 12 галактик из этих списков образуют вероятные физические три
плеты.

Таким образом, следует считать, что более 40% галактик с УФ-из
бытком из списков [1—5] входят в двойные, тройные и большей кратно
сти системы.

Авторы выражают благодарность члену-корреспонденту АН Арм. 
ССР Л. В. Мирзояну за обсуждение результатов, полученных в настоя
щей работе.

Ереванский государственный 
университет 

Бюраканская астрофизическая 
обсерватория

THE GALAXIES WITH UV EXCESS WHICH ARE THE 
MEMBERS OF PHYSICAL SYSTEMS

M. A. KAZARIAN, E. S. KAZARIAN

The results of the statistical investigation of galaxies with UV 
excess from lists [1—5] are presented. It is shown that about one third 
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of these galaxies are the members of the clusters. 40 galaxies fronu 
these lists compose 20 pairs, which probably are physical pairs, 12 ga
laxies compose 4 triple systems. It is concluded that more than 40 0/q, 
of galaxies with UV excess from lists [1—5] are included in the double,, 
triple and other multiple systems.
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В рамках ограниченной круговой задачи трех тел численно моделировался процесс 
перетекания газа из спиральной галактики в эллиптическую. Выяснилось, что возмож
ность потерн газа спиральной галактикой сильно зависит от соотношения между направ
лением ее осевого вращения и орбитального движения галактик двойной системы. В слу
чае, когда эти движения направлены в разные стороны, перетекания газа не происхо
дит. Кроме того, существенным параметром задачи является размер диска спиральной 
галактики. Согласно проделанным расчетам темп поступления газа в эллиптическую га
лактику для среднестатистической пары 5—Е с признаками взаимодействия из каталога 
И. Д. Караченцева составляет -֊ 0.2 в Г°Д- Этого значения вполне достаточно для 
того, чтобы объяснить повышенное содерн:ание нейтрального водорода (~ 10’ в 
ряде галактик раннего типа. Расчеты также показали, что за время одного-двух оборо
тов диска спиральной галактики происходит сильное искажение его формы в результате 
приливного взаимодействия. Этот факт следует учитывать при определении индивидуаль
ных масс спиралньых галактик, входящих в двойные системы, по кривым вращения.

1. Введение. В физике двойных галактик, как и в физике двойных звезд, 
очень важным является процесс обмена веществом между компонентами 
системы. Изучение этого процесса является тем более актуальным, что в по
следние годы получила довольно широкое распространение та точка зрения, 
что характер распределения и количество газа в галактиках раннего типа, 
а также разного рода активность галактик (вспышки звездообразования,. 
Сейфертовская активность, феномен радиогалактики) связаны с приливным 
влиянием соседней галактики или даже непосредственно с поступлением в 
них газа из галактики, расположенной вблизи активной (см., напри
мер, [1]).

В последнее время все больше появляется теоретических подкреплений 
подобных идей. Однако почти во всех теоретических работах рассматрива
ется лишь приливное влияние близко пролетающей галактики на процессы 
звездообразования и активность ядер галактик [2—4]. Что касается двой
ных и взаимодействующих галактик, то, несмотря на широкий интерес к 
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ним, возникший со времени опубликования в 1972 г. И. Д. Караченцевым 
«Каталога изолированных пар галактик северного неба» [5], имеющийся 
богатый и разнообразный наблюдательный материал до сих пор очень мало 
использован в теоретических работах. Вопрос же об обмене веществом в 
двойных системах и возможных последствиях такого обмена, хотя и стоит 
давно [1], практически не исследован.

Одна из лервых, самых простых попыток формализовать этот процесс 
была сделана В. В. Деминым и М. В. Сажиным в 1985 г. [6, 7]. Была про
ведена аналогия между эволюцией двойных галактик и эволюцией двой
ных звезд. На основе данных И. Д. Караченцева о двойных галактиках 
для среднестатистических систем в рамках модели Роша построены крити
ческие эквипотенциальные поверхности и показано, что в системах, имею
щих признаки взаимодействия, размеры галактик существенно превосхо
дят размеры критической поверхности (по крайней мере для системы типа 
Е—Е, для которых модель Роша представляется наиболее оправданной), 
а это, как известно из физики двойных звезд, является условием активной 
потери вещества компонентами системы. Аналогичная задача с использо
ванием более богатого статистического материала решалась в ЛГУ 
И. Л. Маслиж в 1983 г. в курсовой работе, оставшейся неопубликованной.

Необходимо, однако, иметь в виду, что дисперсия размеров галактик 
и проекций расстояния между ними велика и сравнима с самими средними 
величинами. Учитывая это обстоятельство, нужно с 'осторожностью делать 
заключение о том, заполняет галактика свою полость Роша или нет.

В работе [7] на основе распределения гравитационнсго потенциала в 
системе двух неподвижных галактик со сферически-симметричным распре
делением вещества вычислены скорости, необходимые для перелета точеч
ной массы с поверхности галактик к точке Ь1. Скорости, исправленные за 
фактор проекции, для приведенных в статье [7] трех моделей Е—Е систем 
без признаков взаимодействия получаются достаточно большими и состав
ляют 300—400 км/с.

Поскольку, говоря о перетекании вещества, сбычно подразумевают 
газ и, более того, газовые облака, то трудно придумать механизм, придаю
щий облакам такую скорость.

К сожалению, на основе указанных исследований нельзя ничего ска
зать о характере перетекания вещества в двойных галактиках, а также о 
количес-.се перетекающего вещества. В целом вопрос о возможности обме
на газом остается открытым.

Чтсбы ответить на все эти вопросы, необходимо решить уравнение дви
жения вещества в гравитационном поле системы двух галактик. При этом 
нужно дать обоснование .выбору начальной скорости движения вещества.

Вопрос о том, в какой форме может происходить обмен веществом в 
двойных галактиках (в форме звезд или в виде газа) рассмотрен в работе 
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[8]. Найдены параметры газового облака, а также условия в окологалак- 
тической среде, при которых возможно течение в виде облаков. Если счи
тать, что газ в основном состоит из облаков, то при решении задачи об 
обмене веществом в двойных галактиках нет принципиальной разницы 
между ними и звездами. И то, и другое можно рассматривать как пробные 
частицы пренебрежимо малой массы (по сравнению с массой галактики). 
Тем не менее, интерес представляет именно перетекание газа, поэтому 
речь в дальнейшем пойдет о газе.

2. Перетекание вещества с галактики типа Sp на Е-галактику в рамках 
ограниченной круговой задачи трех тел. Вопрос о характере перетекания 
газа с одной галактики на другую, а также о количестве перетекающего 
вещества можно исследовать в рамках ограниченной задачи трех тел. От
личие от звезд состоит, главным образом, в том, что галактики нельзя счи
тать точечными массами, и, строго говоря, необходимо рассчитывать са
мосогласованный потенциал галактик, что сделать имеющимися средства
ми вычислительной техники очень сложно. В силу этого приходится все 
же считать потенциал галактик постоянным во времени, но отличным от 
точечного.

Рассматриваются S—Е-системы, то есть галактика богатая газом и 
галактика, в которой газа мало. Распределение гравитационного потенциа
ла в диске спиральной галактики, там где находятся газовые облака, вы
бирается таким, чтобы оно соответствовало плоской кривой вращения, 
вплоть до расстояния, равного радиусу галактики Ri. Область, где кривая 
вращения отлична от плоской (г < Ro Ri), не рассматривается. На 
расстоянии г > Ri закон вращения считается кеплеровским. Если предпо
ложить, что распределение гравитационного потенциала, дающего такую 
кривую вращения, является сферически-симметричным, то круговую ско
рость вращения = const можно выразить через радиус R{ и пол
ную массу SRj внутри следующим образом:

Пробные частицы-облака, кроме систематической скорости вращения 
ит, имеют еще и небольшую случайную скорость с произвольным направ
лением идяся Их сумма и есть начальная скорость движения газово
го облака.

Обе галактики вращаются вокруг центра масс по круговым орбитам 
[9] с угловой скоростью Потенциал эллиптической галактики считает
ся точечным, тем не менее вводится понятие радиуса Е-галактики. Rг. Счи
тается,, что, если газовое о’блако попадает в область внутри R■շ, то оно уже 
3—326
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принадлежит эллиптической галактике. Диск расположен в плоскости ор
битального движения галактик.

Для удобства вводится следующая система отсчета. Центр системы 
отсчета расположен в центре спиральной галактики, ось абсцисс направле
на вдоль линии, соединяющей центры обеих галактик. Сама система вра
щается с угловой скоростью <“ вокруг некой неподвижной.

Уравнения, описывающие движение пробной частицы, записываются 
в безразмерном виде. В качестве единицы длины выбрано расстояние меж
ду центрами галактик, единицы времени—величина, обратная угловой 
скорости обращения галактик по круговым орбитам 1/ы.

_24»+։—я—-2-F.+ ’
г/т2 </т 1 q 1 4֊ q 1 4՜ q■ ri '

^г = _2*.+9_ J_f,—l »֊..
1 -I- q 1 4- q r2

где

= _3K2= 
q 3R։ ’

/7x= r2 Fx= r։ Rti-

Fg = R гг r* F3= r

r։=/(l-x)։ + y։-

Начальная скорость Vo в безразмерном виде:

И0= И,+ Ид.ео, (3>
*♦ 

где безрамерная круговая скорость вращения пробной частицы,

Инмсп — небольшая случайная добавка- к систематической скорости вра
щения:

( = — И» sin <р .
(Vfg = cos

и’=±/гаг-  ̂ (4>

1Ида«|=а ^. а «1-
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Знаки «+» и «—- в выражении для И¥ соответствуют прямым и обрат
ным движениям, то есть случаю, когда вращение диска направлено в ту 
же сторону, что и орбитальное движение, и случаю, когда диск и галак
тики вращаются в разные стороны; <?— угол между радиус-вектором на
чального положения прсбной частицы г։ 0 и линией, соединяющей центры 
галактик.

Распределение поверхностной плотности в диске выбирается соответ
ствующим экспоненциальному закону:

о (г) ос е՜'1'", (5)

г г, —параметр модели. Для удобства вычислений считается г0 = Полу
чающиеся результаты можно пересчитать для других значений параметра 
г0. Внешние области диска, откуда происходит истечение газа, моделиру
ются 576 точками, распределенными по закону (5).

Наиболее подробно были рассчитаны следующие варианты:

R., -֊= 0.20, а = 0, 0.03, 0.05,
Ч = 0.5, R! = 0.30, 0.35, 0.40 (7?хр = 0.44),

Ч = 1.0, =-■ 0.20, 0.30, 0.35 (/?жр = 0.37),
Ч = 2.0, /?։ = 0.20, 0.25, 0.30 (/?,„ = 0.31).

Для сравнения в скобках приведены минимальные расстояния до критиче
ской поверхности Роша от центра спиральной галактики в плоскости ди
ска. Величина л-, характеризующая значение случайной скорости , 
выбирается такой, чтобы соответствовать наблюдаемой дисперсии скоро
стей газовых облаков (5—10 км/с). Прй этом темп ухода облаков оказы
вается слабо зависящим от а. В случае звезд следовало бы выбрать а = 
= 0.1—0.2 (идпсп~50 км/с), но тогда трудно отделить влияние динами
ческих приливов на характер движения вещества в двойной системе от 
влияния добавочной скорости.

В основном рассчитывались прямые движения. Промежуток времени, 
на котором рассматривалась эволюция системы облаков, не превышал 
1—2-х оборотов Бр-галактики, что соответствует. £ = 3-108 лет. На боль
шем промежутке времени рассматривать движение газовых облаков не 
имеет смысла, иначе необходимо задавать самосогласованную модель систе
мы облаков, учитывая их возникновение и разрушение. Это замечание не 
относится к звездам, и за системой звезд можно следить в течение десятка 
оборотов диска. При этом можно рассматривать модели с меньшими радиу
сами.

3. Результаты численного интегрирования. Некоторые из результатов 
численного интегрирования системы (2) с начальной скоростью движения
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.газового облака (3), (4) представлены на рис. 1—3. Полученные резуль
таты можно охарактеризовать следующим образом:

Рис. 1. Случай обратных движе
ний. Траектория движения газового 
облака, д — 0.5, /?։=0.40, Иджсп = 0.

1. За время одного-двух оборотов спиральной галактики перелет то
чечной массы возможен лишь при .прямых движениях. При обратных дви
жениях, вплоть до времен порядка 5 оборотов спиральной галактики, не 
происходит существенного отклонения движения облаков от первоначаль
ного кругового (рис. 1).

Рис. 2. Эволюция газового потока за время одного оборота спиральной галактики 
֊9 = 2, R! — 0.30, а — 0.03; а) т = 1, Ь) т = 2.

2. Для эффективного истечения газа из спиральной галактики за вре
мя одного-двух ее оборотов, необходимо, чтобы ее размеры были достаточ
но близки к радиусу критической поверхности Роша, построенной для то-
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чечных масс, а именно, должны отличаться от него не больше, чем на 
10%. При этом звезды могут «уходить» из спиральной галактики и в том 
случае, если ее размеры меньше указанных. Правда, времена «раскачки» 
в этом случае будут существенно больше.

Рис. 3. Искажение фзрмы газовото 
диска за время одного оборота спираль
ной галактики. Истечения газа не про
исходит (ср. с рис. 2Ь). <7 — 2, 2?| = 
= 0.25, в = 0.05, 1 = 2.

3. Часть вещества падает в центральные области самой спиральной 
галактики.

4. Не все потерянное вещество попадает на эллиптическую галактику: 
— 20% остается в окологалактической области.

5. Количество газа, попадающего на вторую галактику за время одно
го оборота спиральной галактики, составляет примерно 0.5% от всего га
за, имеющегося в диске.

Для количественных оценок темпа поступления вещества в эллипти
ческую галактику необходимо задать параметры системы, тем более, что 
количество перетекающего вещества сильно зависит от этих параметров.

Среднее расстояние между галактиками, входящими в 5—Е-пары, на 
основе данных каталога И. Д. Караченцева ~ 34 кпк (взаимодействующие 
системы). Средняя масса Зр-галактик, входящих в эти системы, 
(2—3)-10" П)?©. Если считать, что масса газа составляет ~1О°/о мас
сы звезд, то темп поступления газа будет 0.1—0.6 ЙК©/год в самом։ 
эффективном из рассчитанных вариантов (г0 = ^1)- Более реальная՛ 
оценка дает примерно в три раза меньшую мощность перетекания; 
(*1,4 = 3).

6. Из приведенных рисунков видно, что имеется сильное искажение 
диска галактики и отклонение движений газовых сблаксв от первоначаль
ных круговых даже в том случае, если не происходит истечения газа 
(рис. 3).

4. Сравнение с наблюдениями. Сопоставление построенной модели пе
ретекания вещества с наблюдательными данными можно сделать следую
щим образом. Можно разделить галактики, входящие в Б—Е системы на 
две группы: с признаками взаимодействия и без таковых. Затем для каж
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дой группы найти среднестатистические характеристики: радиусы Sp-галак- 
тик, расстояние между галактиками, отношение масс. Для галактик без 
признаков взаимодействия отношение среднего радиуса Sp-галактики к 
среднему расстоянию между галактиками равно /?։/Л= 0.17. Это значе
ние соответствует таким из рассматриваемых моделей, в которых первона
чальные круговые скорости пробной частицы меньше скорости, необходи
мой для того, чтобы достичь точки %, и истечение вещества в этом случае 
невозможно.

Для галактик с признаками взаимодействия RJX = 0.40, а эта вели
чина как раз попадает в ту область значений безразмерного радиуса, в ко
торой, согласно расчетам, возможно истечение вещества, несмотря на то, 
что галактика при этом не обязательно заполняет свою полость Роша.

Полученная в результате проведенных расчетов величина темпа по
ступления газа в эллиптическую галактику может объяснить некоторые 
наблюдательные факты. Статистический анализ [10] показал, что данные 
наблюдений Е и SO-галактик в линии 21 см согласуются с бимодальным 
распределением этих систем по содержанию нейтрального водорода: боль
шинство наблюдаемых галактик раннего типа вовсе не имеют или содер
жат очень мало газа [11, 12] (5Хн1/2Кгад < 10 4 или SWhj/Lb < 10 2), в 
то время как другие необычайно богаты газом [13, 14]. Это, напри
мер NGC 1052, NGC 3226, NGC 4278 и другие подобные Е и SO-си- 
стемы. Примерно 10% всех эллиптических галактик, исследованных 
на содержание HI, имеют газ с ‘.массой порядка 10:'—10э [13].
Иногда этот газ собран в центральной области галактики, а иногда в 
протяженном диске, как, например, в галактике NGC 5173, в которой 
масса нейтрального водорода оценивается в 1.2-10° [15]. Сред
нее значение массы газа в подобных системах ЗХнг = Ю8 9Rq (SRhi/£b= 
= 0.06) [13]. Замечено, что такие галактики почти всегда являются 
членами группы или пары, в состав которой входит поздняя спираль, 
богатая газом [1]. Полученной в результате расчетов приливного 
взаимодействия галактик в тесных парах величины темпа поступления 
газа в Е-галактику (0.2 SRq/год) вполне достаточно, чтобы объяснить 
повышенное содержание газа в подобных системах.

Другой из полученных результатов — искажение структуры диска— 
также можно сравнивать с наблюдениями. По предварительным данным, 
которые предполагается опубликовать, распределение сжатий спиральных 
галактик, входящих в S—Е-системы, сильно отличается от распределения 
сжатий проекций бесконечно тонкого круглого диска на картинную пло
скость (при условии равнораспределения угла между лучом зрения и пло
скостью диска). Это распределение скорее соответствует распределению 
Проекций эллипсов, а именно такая структура плоской составляющей га
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лактики и получается при расчетах. Хотя подробного сопоставления и не де
лалось, приведенный факт может повлиять на оценки индивидуальных 
масс Sp-галактик, входящих в двойные системы, сделанные на основе из
меренных кривых вращения [16, 17]. В какую сторону при этом изменят
ся индивидуальные массы галактик, еще предстоит выяснить.

В заключение автор выражает благодарность В. Г. Горбацкому за по
стоянное обсуждение работы и Д. А. Вернеру за предоставление неопуб
ликованных данных каталога И. Д. Караченцева. Особую признатель
ность автор выражает К. Н. Артемьеву, без огромной помощи которого 
не были бы произведены численные расчеты.

Ленинградский государственный 
университет

•CONDITIONS AND CHARACTER OF GAS FLOW IN S-E 
BINARY SYSTEMS OF GALAXIES

N. YA. SOTNIKOVA

The gas flow from spiral to elliptical galaxy is investigated nume
rically in terms of the circular restricted three-body problem. It has 
been shown that the possibility of gas outflow from the spiral galaxy 
strongly depends on the relation between the direction of disk rotation 
and relative orbital motion. In the case of retrograde movements gas 
flow does not take place. Another essential parameter is the size of 
spiral gal axy. The rate of gaz flow to the elliptical galaxy for the ty
pical S—E pair with signs of interaction from 1. D. Karachentsev’s ca
talogue is 0.2 per year. It is sufficient to explain the high content 
of neutral hydrogen (—108 2Kq) in some early type galaxies. The nu
merical results show that in the course of one or two revolutions of 
the spiral galaxy, a strong distortion of disk takes place because of 
tidal interaction. One should take into account this fact when deter
mining the individual masses of spiral galaxies in binary systems from 
the rotation curve.

ЛИТЕРАТУРА

1. Б. В. Комоерг, Ин-т космич. исслед. АН СССР, Прспр., № 539, 1979.
2- М. Noguchi, S. Ishibashi, Mon. Notic. Roy. Astron. Soe., 219, 305, 1986.
3. G. G. Byrd, M. J. Valtonen, B. Sandelins, L. Valtaoja, Astron, and Astrophys.' 

166, 75, 1986.
■4. G. G. Byrd, B. Sandelins,M. J. Valtonen, Astron, and Astrophys., 171, 16, 1987. 
5. И. Д. Караченцев, Соэбщ.'Спец. астрофиз. обсерв. АН СССР, 7, 3, 1972.



504 Н. Я. СОТНИКОВА

6. В. В. Демин, М. В. Сажин, Вести. МГУ. Физ., астрой., 26, № 2, 100, 1985.
7. В. В. Демин, М. В. Сажин, Вести. МГУ, Физ., астрой., 23, № 3, 74, 1985.
8. Н. Я. Сотникова. Астрофизика, 25, 139, 1986.
9. И. Д. Караченцев, Астрофизика, 17, 249, 1981.

10. R. Н. Sander*, Astrophys. J., 242, 931, 1980.
11. G. R. Knapp, F. J. Kerr. Astron. J., 79, 667, 1974.
12. W. K. Huehtmelrer, G. A. Tammartn, H. J. Wanker, Astron, and Astrophys., 42 

205, 1975.
13. G. R. Knapp, E. L. Turner, P. E. Cunniffe, Astron. J., 90, 454, 1985.
14. M. Wardle, G. R. Knapp, Astron. J., 91, 23, 1986.
15. G. R. Knapp, E. Ralmond, Astron, and Astrophys., 138, 77, 1984.
16. И. Д. Караченцев, В. А. Минева, Письма в Астрой. ж., 10, № 8, 563, 1984.
17. В. А. Минева, Астрофизика, 26, 335, 1987.



АС ТРО ФИЗ ИКА
ТОМ 28 ИЮНЬ, 1988 ВЫПУСК 3

УДК: 524.4-77

«МЕДЛЕННЫЕ» СТРУИ В СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИКАХ ֊ 
НАБЛЮДАТЕЛЬНЫЕ ПРОЯВЛЕНИЯ

А. С. ЗЕНЦОВА 
Поступила 2 июня 1987 

Принята к печати 25 сентября 1987

Рассматривается гипотеза о том, что излучение в оптических эмиссионных линиях 
лоубов Сейфертовских галактик возникает за фронтом лобовой ударной волям струи, 
формирующейся при ее движении в межзвездном газе. На примере галактик NGC 7628 
и NGC 4151 показано, что светимость лоубов в оптических линиях получает объясне
ние в рамках этой гипотезы. Скорость движения лоубов в этих объектах V = 1004-200 
км с~։, а температура газа за фронтом лобовой ударной волны Т = (1-j-4) • 105 К.

Наблюдения Сейфертовских галактик (SyG) выявили в их внутрен
них областях двойные радиоструктуры [1], подобные лоубам в радиога
лактиках, но отличающиеся от них размерами. Так, поперечный размер 
двойной радиоструктуры в Сейфертовских галактиках составляет 14-5 кпк 
[1], а в радиогалактиках—десятки, а в некоторых случаях и сотни кпк. 
Подобие структуры лоубов в радиогалактиках и SyG указывает на уни
версальность механизма образования радиооблаков в этих объектах, а раз
личие их размеров является свидетельством различия масштабов энерго- 
выделения в них.

В настоящее время получены свидетельства того, что скорости движе
ния лоубов с характерными размерами (14-5) кпк в Сейфертовских галак
тиках малы и составляют V = 1004-200 км- с՜1. Эти значения существен
но меньше скорости лоубов v в радиогалактиках, с типичными значениями 
мощности струй Ej = 1043 -5- 10“ эрг с՜1 и размером лоубов Rl — 
= 100 кпк: г>~108 см с՜1. Наблюдения Сейфертовских галактик NGC 
1068 и NGC 4151 выявили S-образную форму радиолоубов в них [2]. 
Такое искривление формы лоубов может быть обусловлено динами
ческим напором вращающегося межзвездного газа. Последнее проис
ходит на таком расстоянии от ядра Rc, где давление за фронтом 

9
ударной волны лоуба Pl = — f0v2 (р0~ плотность невозмущенного Га- 

4 
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за) оказывается приблизительно равным динамическому давлению газа, 
обусловленному его вращением Pd — Po®rot’ Если скорость вращения 
газа во внутренней области галактики ürot (R) известна, то это усло
вие дает оценку скорости лоуба на расстоянии Ре от ядра: и(У?с)~ 
~vrnt (Re)- Согласно наблюдениям [2], для лоубов в NGC 1068 Re = 
= 0.8 кпк и скорость вращения газа на таком расстоянии от ядра 
vrot = 170 км с՜1 и u(/?c)~wrot (Rc), для NGC 4151 /?г= 3 кпк и 
•и (/?<=) « vrut (/?с) = 200 км с՜1. По оценке, приведенной в работе [2]. 
поток кинетической энергии струй в указанных галактиках составляет 
£) = 10*° ч-10“ эрг с՜1.

Малые скорости движения лоубов в SyG обуславливают особенности 
их наблюдательных проявлений. Так, светимости струй в оптических 
эмиссионных линиях у SyG составляют ~ 10да4-10“ эрг с՜1 и оказыва
ются сравнимыми со светимостью их ядер в этих линиях. Вопрос о меха
низмах возбуждения оптических линий в струях SyG остается открытым. 
Нагрев и ионизация газа за фронтом лобовой ударной волны струи могут 
обуславливать это излучение струй. Однако не исключена и возможность 
ионизации газа, и возбуждения линий УФ-излучением ядра галактики. 
Ниже на примере Сейфертовских галактик NGC 7628 и NGC 4151 будет 
показано, что излучение в линиях в их струях возникает в результате рас
пространения струи в межзвездном газе. SyG2 NGC 7628 примечательна 
тем, что у нее струевидный выброс из ядра выявлен по излучению в ли
ниях На и [N II]. Других линий в спектре не обнаружено. Полная свети
мость струи в линиях составляет L — 1039 эрг с՜1 [3]. Поверхностная яр
кость в линиях максимальна вблизи внешней по отношению к ядру галак
тики границы струи и убывает по направлению к ядру. Излучение струи 
в других спектральных диапазонах, в частности в радиодиапазоне, не об
наружено [3]. Отсутствие в спектре линии [О III] X 5007 позволяет за
ключить (при наличии в спектре линии [N II]), что концентрация ионов 
О+2 мала, т. е. температура в области свечения kT < 50 эВ или Т <. 
<6-105К. Обнаружение в спектре струи линий [N II] XX 6548+6583 
позволяет установить нижнюю границу температуры светящегося газа: 
kT > 20 эВ. Итак, 3-105 < Т < 6-10s К. Температура газа за фронтом 
ударной волны Т = 4- 10J К соответствует скорости ударной волны V = 
= 150 им с՜1. Это значение скорости движения газа находится в согласии 
с наблюдательными данными о величине доплеровского сдвига линий. Сме
щение линий На и [N II] в спектре струи NGC 7628 соответствует ско
рости движения излучающей области относительно ядра vc ~ 250 км с՜* 
£3]. Неопределенность в определении угла между лучом зрения наблюда- 



МЕДЛЕННЫЕ СТРУИ В СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИКАХ 507

таля и вектором скорости излучающего газа обуславливает ошибку в опре
делении и® ~ 2 раза [3]: v„ = 1004-500) км с՜1.

Оценим массу газа в области излучения линий [Nil], Объемная све
тимость 1 см3 плазмы в линиях [N II] дается выражением

‘ 17 П? / 2-104\ япгЯш = 8 ■ IO֊17 ехр ( - —-) (1)
Т, \ Т, / см3 с

При Г« = 4-10՜' К, Em = 10-1° эрг см՜3 с՜1. Отсюда, зная светимость 
в линии Lnij, находим объем зоны излучения

И=֊֊֊ (2)
■CN1I

и массу излучающего газа

М = п.т-֊- (3)

« ՛ ’ Ю34
При /-Nii — Ю39 эрг с՜1 для струи в NGC 7628 получаем М =---- г,

п,
что при характерном значении плотности газа в лоубе п,~1 см՜3 
лает М^5М^. Оценим для сравнения массу межзвездного газа, на
гребенного струей при распространении в межзвездной среде. Сог
ласно наблюдениям Киля [3] продольный размер струи составляет 
7?~3 кпк, а поперечный ее размер / = 0.4 кпк. Считая, что затор
моженные- элементы струи движутся в конусе с телесным углом 
0 = 0.1, получаем оценку снизу объема, в котором распространяется 

•струя, И = -֊- r.l3R = 1C01 см3, и соответственно массу нагребенного 

газа М — nom V = 1О1опо г. При n0 = 1 см3, М =3-10° Mq. Из сравне
ния Мт и М следует, что масса излучающего в линии [Nil] газа со
ставляет малую часть (~ 10՜6) от массы нагребенного струей газа. 
Покажем, что величина Л/nii естественно получает объяснение в мо
дели возбуждения газа за фронтом ударной волны струи. Расчеты 
структуры и излучения межзвездных ударных волн были выполнены 
в работах [4, 5]. Они показали, что для ударных волн, распростра
няющихся со скоростями 100<©<400 км с՜1 в газе с плотностью 
1< п(| <100 см՜3 размер зоны высвечивания газа в запрещенных ли
ниях составляет Zj~2-10’® см, и на расстоянии г]>3-1010 см от фрон
та ударной волны температура газа быстро убывает. Размер зоны 
высвечивания газа за фронтом слабо зависит от ее скорости [4, 5]. 
Оценим объем излучающей линии области за фронтом лобовой удар
ной волны струи, площадь поверхности которой
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Vs ~ «Z’Zj = 6 • 10s8 ( — Y ( -т֊---- - ) см3. (4>
\ 0.4 кпк / \2 Ю,в см /

При Z = 0.4 кпк эта величина совпадает по порядку величины с Или— 
1058 см3. Близость величин Ими и 1Лу является аргументом в пользу 
гипотезы о возбуждении в струе NGC 7628 линий за фронтом удар
ной волны струи. Отметим, что полученная нами оценка массы газа, 
излучающего линию Ня, в струе NGC 7628 по порядку величины сов
падает с Л/ып-

У SyG NGC 4151 обнаружена струя с длиной /? = 3.4 кпк, излу
чающая в линиях [О III], Н, и IN II] [2]. Ее светимость в линии [ОШ] X 
5007 £ош “ Ю41 эрг с՜1, а в линиях [N II] X 6548 + 6583 Z-nii — 3-1040 
эрг с՜1 [2]. Принимая температуру газа в области свечения линий 
Г։ =3-105 К, получим по формуле (3) массу газа в этой области: 

2-1035Л/ып =-----------г. С другой стороны, масса газа, излучающего в этой
пе

линии за фронтом ударной волны, согласно (4) М = 1030 ле г, если 
принять, следуя [2], поперечный размер лоуба Z = 1 кпк. Легко пока
зать, что масса газа, излучающего в линии [О III] X 5007, близка по 
порядку величины к Мып- Величины Л/мп и Л/, так же, как и в слу
чае NGC 7628, совпадают по порядку величины при типичном значе
нии плотности газа в лоубе п, = 0.1 -+-1 см՜3. Следует ожидать, что 
последняя близка к плотности невозмущенной межзвездной среды.

Итак, различие в мощности, а следовательно и скорости струй у ра
диогалактик и Сейфертовских галактик определяет особенности их струк
туры: формирование протяженных радиолоубов с размером Rl — 100 кпк 
у объектов первого типа и «компактных» лоубов — у SyG. Этот же фактор 
обуславливает также различие в наблюдательных проявлениях струевид
ных выбросов из их ядер. Так, если у радиогалактик основным механиз
мом потери энергии струей является нетепловое излучения релятивистских 
электронов, то у Сейфертовских галактик — излучение газа в оптических 
линиях за фронтсм ударной волны струи. Следует ожидать, что скорости 
движения этой ударной волны в SyG лишь в несколько раз превышают 
скорость звука в межзвездной среде, при этом, как известно [6], эффек
тивность генерации релятивистских частиц, а следовательно, и мощность 
радиоизлучения должны быть невелики.

Физико-технический ин-т 
им. А. Ф. Иоффе АН СССР
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LOW JETS IN SEYFERT GALAXIES: 
OBSERVATIONAL MANIFESTATION

A. S. ZENTSOVA

The hypothesis that optical emission lines excite in lobes of Sey- 
fert galaxies behind the shock front of jet moved in interstellar gas is 
■considered. For NGC 7628 and NGC 4151 it is shown that luminosity 
of lobes in optical lines may be explained under this assumption. The 
lobe velocity for this objects is v = 100—200 km c՜1 and the tempe
rature behind shock front is T = (1 ч- 4)-IO5 K.
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Рассмотрена динамическая эволюция кольцевых сгущений межзвездной среды* 
которые могут образовываться в дисках спиральных галактик под действием вязкости, 
«газа» малых облаков Н1. Получена оценка характерного времени действия вязкости 
в кольце, из которой следует несущественность этого эффекта для последующей эво
люции кольца. Сделан вывод о гравитационной неустойчивости ансамбля облаков в. 
кольце, которая может приводить к образованию «сверхоблаков» межзвездного газа.

1. Введение. Как следует из наблюдений распределения СО в меж- 
°вездной среде (МЗС) спиральных галактик [1], так и из данных о рас
пределении областей НИ [2], во многих случаях максимум концентрации 
газа достигается на расстоянии в несколько кпк от центра, и, таким обра
зом, выделяется кольцеобразная область с повышенным содержанием мо
лекулярных облаков. В Галактике, например, облака молекулярного водо
рода (МО) сосредоточены, главным образом, в кольце на расстоянии 
4—8 кпк от центра, а также в центральной части внутри 1 кпк. К образо
ванию осесимметричных газовых структур могут приводить различные ди
намические процессы в галактическом диске. Вместе с тем не исключено., 
что в ряде случаев наблюдаемая концентрация МО является следствием 
близости соседних спиральных рукавов друг к другу. Однако во всех слу
чаях таким путем существование кольцеобразных структур объяснить 
нельзя, и в данной работе они рассматриваются как реальные образования,, 
обусловленные динамическим взаимодействием облаков межзвездного 
газа.

Как установлено в [3], на характерных временах, значительно превы
шающих 107 лет, система облаков в Галактике может рассматриваться как 
«газ», частицами которого являются облака. Вязкость «газа» облаков 
Н1, вызывающая перенос углового момента в галактическом диске, соглас
но [4, 5] может быть причиной появления кольцеобразных конденсаций։ 
МЗС. Путем численного решения задачи о динамике «газа» облаков в: 
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поле гравитационного потенциала, обусловленного звездным компонентом 
диска (все облака считаются имеющими массу порядка 100 ЯК©), было по
казано, что в первоначальном однородном газовом диске за время (0.5— 
—1.0)-10®лет должны образоваться осесимметричные крупномасштабные 
уплотнения. Естественно ассоциировать эти уплотнения с наблюдаемыми 
в спиральных галактиках структурами. Заметим, что в [6, 7] рассматри
валась аналогичная задача для гравитационно взаимодействующих гигант
ских МО (ЯК~(Ю3— 10°) ЯК©), и для них также получалась кольцевая 
структура. Однако вопрос о том, как образовались гигантские МО в Га
лактике, в [6, 7] не обсуждался, и задача об образовании наблюдаемой, 
структуры МЗС тем самым оказывалась несамосогласованной. В образо
вании массивного облачного компонента МЗС важную роль может играть 
гравитационная неустойчивость в ансамбле малых облаков [5, 8].

Эволюция осесимметричных сгущений, состоящих из малых облаков,, 
и, в частности, возможность образования там более крупных МО рассмат
ривается в данной статье.

2. Роль вязкости в эволюции кольца. Выше отмечено, что вязкость 
должна вызывать перераспределение «газа» облаков в диске. Для того, 
чтобы выяснить ее роль в эволюции уже сформировавшегося кольца обла
ков, сделаем оценку характерного времени перераспределения плотности в 
«газе» облаков под действием вязкости.

Рассмотрим диск, состоящий из облако® Н1. Так как граничные усло
вия практически не сказываются на образовании кольцевой структуры в 
диске [5], скорость радиального движения на внешней границе при г=Л?,. 
V, (R), будем считать достаточно малой по сравнению со скоростью внутри 
диска, а нижнюю границу диска зафиксируем при г = Ко'-

Уг(К)<^-. «л(7?о)=О. (!)■

Масса диска ЯК, равна
я

ЯК, = 2« (’а(г)’гЖ-, (2)>

я»

где о (г) — поверхностная плотность «газа» облаков. Дифференцируя (2) 
по I и используя уравнение неразрывности

у = ֊—-“(«тЧК (3>:
Г дг

при учете сохранения массы диска и выполнении условия (.1) имеем:
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ах։ = 2«(/г)«г(Л)-/г’ било (4)

где #дия — характерное время радиальных перемещений в диске, вызван
ных перераспределением в нем углового момента. Оно вводится по фор
муле:

R
1֊1„ =^(։(гН(г)-ггЧг. (5)

дмн

Запишем усредненное по 
коэффициента сдвиговой

зх,.1 
/?о

диску выражение для характерного значения
динамической вязкости «газа» облаков:

<^> =4"<о> ■ <z> ■ <с>՛ 
о

(6)

где с — дисперсия скоростей облаков, / — длина свободного пробега. Счи
тая, что скорости радиальных движений «дозвуковые», т. е. Vr^r)<^c, с 
учетом (1) и при выполнении критерия применимости приближения сплош
ной среды (/ R) можно принять:

<с> </>
V,(/?) R

где к — порядка единицы. Из (4), (6) и (7) получим:

6*< 7)>

(7)

(8)

Расчеты различных авторов (см., например, [6]) показывают, что вели
чина < т) > определяется законом вращения диска, значением ( с > и 
для «газа» облаков Галактики должна находиться в интервале 1024 — 
1025 г с՜1. Полагая в соответствии с результатами [5] о (/?) = (2 — 3) < о ) 
при использованных там значениях и ( ■») )

2Х, = 10«яг, <>;> =4.5-10’« Г с֊1,

находим из формулы (8) при к = 1 ^мп~109 лет, что хорошо согласует
ся с данными численных расчетов. Формулу (8) можно использовать и для 
тонкой кольцеобразной области в диске, если в ней выполнены условия 
(1). Легко получить, что масса газа в кольце толщиной 500 пк, находя

щемся на г = 5 кпк от центра и имеющем среднюю плотность < я (коль
цо) ) — 2 < 3 > » более, чем на порядок меньше массы диска. Поэтому 
.характерное время перераспределения плотности в кольце оказывается 
близким к характерному времени между столкновениями сблаков HI. В 



ОБ ЭВОЛЮЦИИ КОЛЬЦЕОБРАЗНЫХ ГАЗОВЫХ СТРУКТУР 513

таком случае для всего ансамбля облаков кольца эффекты вязкости не су
щественны и в дальнейшем исключаются из рассмотрения.

3. Гравитационная неустойчивость и формирование массивных обла
ков. Дифференциально вращающийся тонкий газовый диск гравитационно 
неустойчив, если выполнен критерий Тумре-Голдрейча-Линден-Белла для 
осесимметричных возмущений [9, 10]:

где х — эпициклическая частота, э — поверхностная плотность, С —по
стоянная гравитации. Учитывая зависимость х от г [11] при наблю
даемом значении диспёрсии скоростей облаков Н1 с = 10 км/с, нахо
дим, что в Галактике

акр = 1.110՜2 г/см’ при г = 5 кпк, х = 73 км с՜1 кпк՜1,

°жР = 7.6-10՜3 г/см’ при г = 7 кпк, х = 49 км с՜’ кпк՜1.

Если для однородного диска принять в начальный момент значение 
о = 3.6-10՜3 г/см2 [5], локальное увеличение плотности в области на рас
стоянии 5—7 кпк от центра в 2—3 раза в результате перераспределения 
в диске углового момента за время 109 лет [4, 5] может приводить к 
тому, что в этой области, согласно (9), возникнет гравитационная не
устойчивость.

При выполнении критерия (9) оказываются неустойчивыми возмуще
ния, длины волн X которых лежат в интервале (Хпнп, Хшах) [8], где

'ТГ . Л7 ■ Д
Лы„~1.8 ֊■■ >֊ш«х ~7.2——֊----- (10)

r,-G-o ха

При о = 810՜3 г/см’ и х = 49 км с՜1 кпк՜’ имеем 1ш։п~0.4 кпк, 
^т«։~1-5 кпк. Оба эти значения X больше, чем характерные размеры 
гигантских МО, 100—150 пк, поэтому можно ожидать, что в резуль
тате неустойчивости формируются более крупные объекты. Характер
ное время обособления конфигураций масштаба >. есть

Таким образом, быстрее нарастают возмущения меньших длин волн.
При )• = = 4-10’ лет. Величина гравитационно связанной массы

1 2оказывается порядка —т-).ш1п-а = 310° Ж©. Это близко к характе- 
4

4—326 
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ристикам областей HI в галактике NGC 6822 [12], обладающих мас
сами (3—5)-10° SD?© и имеющих размеры порядка 500 пк. Подобные- 
образования наблюдаются во многих спиральных галактиках, а их 
размеры и массы могут быть в несколько раз больше, чем приведен
ные. Данные области HI определяются авторами [13] как „сверхоб^ 
лака“.

Критерий (9) получен в приближении тонкого диска. Кольцо же газа 
в диске по сути является крупномасштабным участком неоднородности с 
цилиндрической геометрией. Неустойчивость цилиндра рассматривалась 
в [14]. В соответствии с этой работой учет влияния неоднородности на ве
личину з, входящую в (9), можно произвести, следуя [13]:

®=зв--֊, . (12>

где В— характерный размер участка неоднородности,. £ — длина волны 
возмущения, з0 — плотность в кольце. Расчеты [5] дают для В значения՛ 
порядка 500 пк. Поскольку наблюдаемые размеры кольцеобразных уплот
нений МЗС того же порядка и сравнимы с длиной волны возмущения. 
L = Xmin, то в первом приближении применительно к кольцу можно исполь
зовать критерий для тонкого диска (9) со значением о = оо.

4. Об эволюции ансамбля облаков. Формирующиеся указанным спо
собом сверхоблака представляют собой совокупность сгустков, общий- 
объем которых много меньше объема сверхоблака. Согласно [15] в про
цессе образования сверхоблаков с -параметрами, соответствующими приве
денным, в них выделяются ядра с массами SD? = (1—3) • 105 SRq и на
чальными радиусами 100—150 пк, постепенно превращающиеся в гигант
ские МО. Сформировавшиеся ядра сверхоблаков включаются в столкно- 
вительный процесс, что с одной стороны -приводит к слиянию фрагментов, 
с другой — к торможению маломассивного- компонента при столкновениях 
с массивным. Эффективность слияния в данном случае подтверждается 
численными расчетами элементарного акта столкновения [16]. Динамика 
процесса коалесценции в ансамбле облаков -рассматривалась в [3]. В этой 
работе показано, что при средней плотности ансамбля, превышающей не
которую критическую, происходит «охлаждение» облачного «газа» до зна
чений дисперсии скоростей с~ (2—3) км/с. Если это так, то в соответ
ствии с (9) значение а«Р должно стать меньше и Xmin будет порядка ха
рактерных размеров МО—15—40 пк (с массами 104—105 SRq). Соглас
но (11) время их образования (1—2)-107 лет.

Дальнейшая эволюция ансамбля облаков кольца должна определять
ся процессами обмена веществом и энергией между различными ком-по-
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лентами МЗС [17]. В соответствии с предложенной указанными автора
ми моделью циклической эволюции шестиксмпонентной МЗС, регулируе
мой вспышками сверхновых, в области молекулярного кольца должны бу
дут происходить малоамплитудные периодические изменения числа массив
ных облаков с периодом 4-107 лет. Этот циклический процесс может про
должаться до тех пор, пока средняя плотность газа в кольце не станет ни
же критической, вследствие стока массы на звездообразование. По дан
ным [17] время процесса составит « 1.3-10е лет, после чего эволюция 
МЗС происходит монотонно. В [17] не учитывался вклад вещества, по
ступающего в МЗС из звезд, поэтому приведенное значение характерного 
времени можно рассматривать лишь как оценку снизу.

Уточнение процесса формирования массивных газовых облаков в 
кольцеобразных уплотнениях МЗС требует с одной стороны решения 
двумерной газодинамической задачи о гравитационной неустойчивости в 
ансамбле, с другой — выяснения эффектов нелинейности в нарастании по
добного типа неустойчивости. Исследование данных вопросов автор пред
полагает выполнить в дальнейшем.

Автор благодарен В. Г. Горбацкому за постановку задачи и полез
ные обсуждения.
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ON THE DYNAMICAL EVOLUTION OF RINGLIKE GASEOUS 
STRUCTURES IN DISCS OF SPIRAL GALAXIES

K. I. USOVICH

The dynamical evolution is considered for ringlike condensations 
of the interstellar medium that can be formed due to viscosity of “gas“ 
of small clouds HI. The role of viscosity In the process of subsequent 
evolution of the ring is estimated and it is found that the effect of 
viscosity may be neglected in this case. Gravitational instability of 
ensemble of clouds in ring is supposed to result in formation of “su
perclouds“ of the interstellar gas.
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Приводятся результаты численных расчетов по распространению турбулентных 
струй в гидростатической газовой короне богатого скопления галактик, которые согла
суются с наблюдательными данными о структуре радиоисточзиков типа РК-1 при близ
ких к определяемым в лабораторных условиях параметрах теории турбулентных струй. 
Выявлены особенности течения, связанные с неоднородностью внешней среды. Указы
вается на возможность наблюдения у радиогалактик рассматриваемого типа «грибо
видных» структур, характеризующихся крутым спектром и низкой поверхностной яр
костью.

1. Введение. Еще в середине 70-х годов было выявлено, что протяжен
ные внегалактические радиоисточники можно разделить на два класса по 
структуре их внешних радиокомпонентов. Фонарофф и Райли [1] устано
вили, что тип структуры определяется светимостью источника. Так, почти 
все источники с £1?бмгв < Впб— Ю20 ВтГц՜1 характеризуются спадом 
поверхностной яркости протяженных радиокомпонентсв по мере уда
ления от ядра родительской галактики (тип РР-1), а источники с 4пв > 

> Апб, напротив, имеют «уярчающиеся к краю» протяженные компо
ненты (тип БР-П) и их наиболее яркие компактные детали («горячие пят
на») расположены на наибольшем расстоянии от ядра. Эти и другие дан
ные свидетельствуют о том, что выдвинутая на передний план открытием 
«струйных выбросов» из ядер галактик и хорошо описывающая источни
ки типа ГР-П газодинамическая модель Блэндфорда и Риса [2] нуждает
ся в дальнейшем развитии [3]. Наиболее естественной ее модификацией, 
необходимой для описания источников типа ЕР—I, является модель турбу
лентной струи [3—6].

Подавляющее большинство данных о свойствах турбулентных струй, 
однако, получено в лаборатории для случая их распространения в одно
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родной внешней среде [7, 8]. Астрофизические же ситуации могут отли
чаться значительными перепадами давления и плотности окружающего га
за, разнообразными формами его течения. Выявление особенностей рас
пространения турбулентных струй в этих условиях представляет собой 
цель этой и ряда последующих работ.

Сложность приведенной в предыдущей работе [3] системы уравне
ний Рейнольдса для стационарных осесимметричных незакрученных тур
булентных струй, отсутствие у нее автомодельных решений даже в случае 
однородной внешней среды делают численные методы единственно воз
можными для теоретического исследования распространения турбулент
ных струй в неоднородных средах. Для проведения численных расчетов 
был построен гидродинамический код, иопользующий консервативную, 
однородную, конечно-разностную схему [9, 10]. В качестве тестовой зада
чи рассматривалась несжимаемая затопленная струя в однородной внеш
ней среде, для которой существует известное автомодельное решение Тол- 
мина [7].

В качестве первой конкретной астрофизической ситуации расмотрим 
случай радиогалактики, покоящейся в центре богатого скопления. Извест
но, что такие скопления содержат большое количество газа, распределение 
которого часто хорошо согласуется с изотермической гидростатической 
конфигурацией [11]. Поскольку нас интересует струя, распространяющая
ся 'из области родительской галактики на расстояния в сотни килопарсек, 
то следует учесть вклад в потенциал как галактик скопления, так и звезд 
родительской галактики; для обеих систем примем хаббловское распреде
ление массы:

ч (1 + (*/£)’)՜3'2+%<(! + (/?//г?)Т3/2.

Предполагая, что для каждой из систем <р0 = 9а։, где <р0 — потенциал 
в центре, а о — дисперсия скоростей на луче зрения, а также 

9 / ТПр \ 
°'\2ЛЛ/=1’ имеем

Р, = р;ехр|-9 х[(/(/г, /?:)֊!)-^֊+/(7?, 

II л

где /(/?, R,) = (/?<//?) 1п[Я//?. + (1 + (Я/Яе)’)’'2].
При расчетах были приняты следующие значения параметров:

Р° = 10 2 см՜3, Г, = 108 К, /?в = 3 кпк, Я* = 300 кпк, зж/а, = 1/3.

2. Результаты численных расчетов. Поскольку на расстояниях 'ЗгЮ-5- 
4- 20 кпк от ядра родительской галактики часто наблюдаются «узлы», 
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связываемые с внутренними ударными волнами, которые могут играть су
щественную роль в динамике струй, то для чистоты эксперимента начало 
расчетной сетки было выбрано *ак, чтобы соответствовать Zo = 25 кпк. 
Предполагалось, что на этих расстояниях струя уже полностью турбули- 
зована и имеет гладкие, медленно меняющиеся с z профили газодинами
ческих переменных. Исходя из этого требования подбирались исходные 
профили £7(г) и d(r) продольного компонента скорости и плотности (при 
этом, конечно, оставался некоторый произвол). Начальные значения ра
диуса струи и скорости на оси всегда оставались одними и теми же: Ro = 
= 5 кпк, Uo 3- 10е см с՜1. Область расчета была ограничена сверху рас
стоянием Zfc = 300 кпк, соответствующим наиболее протяженным источ
никам класса FR-I. (Источники типа «голова-хвост» (head—tail) могут 
иметь значительно большие размеры).

Для исследования влияния на решение эмпирических параметров а, 
Рг, а также начального числа Маха были рассчитаны модели, параметры 
которых указаны в табл. 1. Анализ турбулентных струй в лабораторных 
условиях дает Рг = 0.7. Однако, поскольку в случае равенства кинетиче
ской энергии турбулентных пульсаций и энергии турбулентного магнитно
го поля следует ожидать повышения числа Прандля за счет вклада магнит
ной вязкости, то рассматривались более высокие значения Рг.

ПАРАМЕТРЫ РАСЧЕТНЫХ МОДЕЛЕЙ
Таблица 1

л 1 2 3 4 5 6 8 9

а 5/9 5/9 5/9 7/9 7/9 7/9 7/9 7/9 1
Рг 0.7 1.4 2.8 0.7 1.4 1.4 1.4 2.8 1.4
м0 4 4 4 4 4 3 2 4 4
% >0.40 >0.25 >0.13 0.69 0.48 0.45 0.46 0.22 0.52

В 'процессе счета осуществлялся автоматический контроль за выпол
нением предположений, использованных при получении системы уравне
ний Рейнольдса. Так, в частности, контролировалось условие теплового 
удержания струи (или отсутствия ударных волн, вызываемых неоднород
ностью внешней среды) [12, 13], где 1а—характерный масштаб

изменения давления внешней среды, а I) = М](г)<1г—расстояние, ко-
о

торое струя лроходит вдоль своей оси, лрежде чем ее внутренние области 
отреагируют на изменение внешнего давления. На начальном, наиболее стро
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гом в отношении рассматриваемого условия участке моделям с наиболее 
высокими числами Маха (Л/7"= 4) соответствуют значения I] =7.5 кпк и 
1а — 115 кпк, и, следовательно, условие теплового удержания выполняет
ся с большим запасом.

Рис. 1. Зависимость осевых значений газодинамических переменных и радиуса 
струи от г в моделях 2, 5 и 9, отличающихся только величиной а в выражении для 
длины смешения, у—положения, для которых на рис. 4 приведены профили газо
динамических переменных.-------------- — границы струи в модели Блэндфорда и Ри
са (рис. 1Ь) и линия М ] = 1 (рис. 1с). --------------- — кривая плотности межгалакти
ческого газа.

На рис. 1 показано поведение радиуса струи и осевых значений ско
рости, числа Маха и плотности для моделей 2, 5, 9, отличающихся только 
параметром а. Систематические изменения приведенных кривых имеют 
естественное объяснение. Увеличение а приводит к большим значениям 
длины перемешивания и (при тех же начальных профилях и р) к боль։ 
шим значениям турбулентной вязкости и теплопроводности. Соответствен
но увеличивается темп турбулентного уширения струи, темп уменьшения 
ее скорости и темп выравнивания плотностей струи и внешней среды.

Сравнение полученных очертаний струй с реальными геометрическими 
структурами РК-1 — источников показывает, что ® = 1, по-видимому, 
соответствует предельно широким, а а — 5/9—предельно узким протя
женным компонентам этих объектов, т. е. ио этому параметру турбулент
ности космические и лабораторные струи должны быть близки. Штрихо
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выми линиями на рис. 1Ь указаны для сравнения границы адиабатической 
струи, рассмотренной Блэндфордом и Рисом [2].

Поведение скорости (рис. 1а) показывает, что, в отличие от струи, 
распространяющейся в однородной среде, рассчитываемый интервал рас
стояний можно разделить на участки быстрого 100 кпк) и медленно
го падения скорости (г >100 кпк), что связано с изменением относитель
ной роли вязкости и силы плавучести. Продольное сжатие, следовательно, 
может быть эффективным средством для сдерживания падения радиояр
кости только на начальном «быстром» участке течения.

На «быстром» участке сильно падает и число Маха струи, в резуль
тате чего она становится полностью дозвуковой. Однако затем достигает
ся минимум и на «медленном» участке М) испытывает даже небольшой 
рост (в однородной среде число Маха монотонно уменьшается). Такое по
ведение, очевидно, связано с действием силы плавучести, сдерживающей 
падение скорости течения за счет тепловой энергии, и турбулентной тепло
проводности, уменьшающей скорость звука в струе в результате выравни
вания температур струи и внешней среды.

и 8, отличающихся тольюо числом՜ 
радиоизофоты одного из протя-

I1НПК)
Рис. 2. То же, что и на рис. 1 для моделей 4, 5 

Пран для Рг На рис. 2Ь приведены для сравнения 
женных компонентов радноисточника ЗС 465 [17].

Влияние на решение числа Прандля иллюстрирует рис. 2, на котором 
приведены графики для моделей 4, 5 и 8, отличающиеся только значения
ми Рг. Сразу можно отметить лишь очень небольшие изменения в поведе
нии скорости У г и радиуса струи. Различие в поведении R, можно заметить 
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только на начальном участке, где числу Прандля Рг = 2.8 соответствует 
внутренняя, а Рг = 0.7—внешняя граница заштрихованной области рис. 2а.

Заметные изменения в доведении плотности и числа Маха, вызван
ные различием в Рг, легко объяснить, т. к. с ростом Рг уменьшается член 
турбулентной теплопроводности, стремящийся выровнить температуры 
(плотности) и, следовательно, скорости звука струи и более холодной 
внешней среды. Поэтому, чем больше Рг, тем меньшую плотность и мень
шее число Маха струи следует ожидать.

/1КПИ>

Рис. 3. То же, что и на рис. 1 для моделей 5, 6 и 7, отличающихся начальным 
■числом Маха.

На рис. 3 приведены графики для моделей 5, 6 и 7, различающихся 
начальным числом Маха на оси струи. Изменение М°} достигалось линей
ной деформацией начального профиля плотности. Различия в кривых, 

•соответствующих разным начальным М/, можно понять исходя из форму
лы (3) для длины перемешивания [3]. Согласно этому соотношению 
внутри диапазона 1.2 -С -С 4.8 меньшему значению М; соответствует 

■большее значение I и, следовательно, большие значения членов турбулент
ной вязкости и теплопроводности. Это в свою очередь приводит к более 
быстрому уширению струи, более быстрому падению ее скорости и более 
быстрому .росту ее плотности. После достижения М> < 1.2 данное разли
чие исчезает, что объясняет сходство поведения струй на участке медлен
ного изменения скорости. Интересен тот факт, что, несмотря на значитель
ные различия начальных чисел Маха, струи характеризуются почти оди
наковыми значениями М] при г > 100 кпк.
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На рис. 4 приведены профили газодинамических переменных (на при
мере модели 2):

Рис. 4. Профили газодинамических переменных в сечениях струи, указанных сим
волами Т на рис. 1.

и(:, *,) = «, (С. з^/иДО, 2/),

пС,з,) = «г(С, 2/)/«.(0, и.),

(С, 2.)=р(С, з,)/р.(я£),

■где Ч = г/К1. Координаты г. плоскостей, для которых приведены про
фили, указаны на рис. 1а треугольничками. Компонент скорости 
юг (С, г,) вычислялся принимая 5с — Рг (см. уравнения (1) и (2) ра
боты [3]). Отметим: 1) почти автомодельный характер поведения 
переменной Уг в области ее быстрого уменьшения, 2) сильную дефор
мацию профиля компонента скорости ьг, сохраняющую, тем не менее, его 
основные особенности в решении Толмина (втекание в струю внешнего 
газа, отток газа от оси струи, наличие двух экстремумов), 3) малость 
иг по сравнению с из которой следует, что линии тока всюду внутри 
струи, за исключением узкого пограничного участка, почти параллельны 
ле оси, 4) неавтомодельнссть Гг и ', 5) формирование более тяжелой, чем 
внешняя среда, области струи вблизи ее праницы. Последнее означает, 
что в одном и том же поперечном сечении струи сосуществуют участки 
как положительной, так и отрицательной плавучести.

Поведение интегральных характеристик течения, таких, как полные по

токи массы (М), импульса (77) и кинетической энергии (К) через попереч
ное сечение струи отражает рис. 5. Обращаясь к полному потоку кинети
ческой энергии следует отметить, что его начальные значения лежат для 
рассчитанных моделей в интервале 3-4-7-1043 эрг с՜1. Этого, ։в принципе, 
достаточно, чтобы даже при невысокой эффективности процессов ускоре
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ния синхротронных электронов обеспечить радиосветимость самых мощ
ных радиогалактик класса РК-1 (£г 2? Ю42 эрг с՜1)- В отличие от случая- 
распространения турбулентной струи в однородной внешней среде, для 
которого имеет место монотонное уменьшение потока кинетической энер
гии, в рассматриваемом случае после быстрого уменьшения К на расстоя
ниях г <100 кпк достигается минимум, за которым следует подъем с при
знаками насыщения или подхода к локальному максимуму. Такое поведе-

Рис. 5. Зависимость полных потоков энергии (рис. 5а), импульса (рис. 5Ь) и массы: 
(рис. 5с) турбулентных струн от г.

ние можно объяснить следующим образом: первоначально диссипативный 
член (**) в правой части уравнения (5) работы [3] является основным 
и обеспечивает быстрый спад К, струя расширяется, уменьшается ее ско
рость (рис. 1Ь), что приводит к значительному уменьшению самого дисси
пативного члена; в результате в правой части уравнения 5 начинает пре
обладать член работы сил давления (*), который обеспечивает увеличение 
потока кинетической энергии и, по мере выравнивания плотностей струи 
и внешней среды, компенсируется членом работы силы тяжести. Следует 
отметить, что, несмотря на рост К при z> 100 кпк, генерация турбулент
ности и ускорение релятивистских частиц в- этой области не прекраща
ются.

Положительная плавучесть рассчитанных струй объясняет и рост пол
ного потока импульса (рис. 5Ь). Уменьшение темпа роста П при z> 

200 кпк также вызвано компенсацией силы давления силой тяжести по 
мере выравнивания плотностей струи и внешней гидростатической атмо
сферы.

Рост полного потока массы (|рис. 5с) обеспечивается индуцированным 
втеканием в струю межгалактического газа и зависит от многих факторов. 
Быстрое увеличение М с увеличением z приводит к тему, что на больших 
расстояниях течение практически полностью состоит из вещестза, захва
ченного из снешней среды, и М фактически соответствует темпу выброса:
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■струей вещества внешней атмосферы. Так, в модели 5 струи выметают из 
сферы радиуса 150 кпк межгалактический газ с темпом примерно 76 Л/© 
год՜’, что за 10'’ лет составит 7.6-10’° М&, при полной массе газа внутри 
этой области 1012 М<7.

В отличие от распространения струи в однородной внешней среде в 
рассматриваемом случае не удается получить решение до сколь угодно 
больших 2. Это отражает тот факт, что для моделей 5-4-9 кривые обры
ваются не достигая 2 = 300 кпк. (В остальных моделях решение обрывает
ся на 2 > 300 кпк). Во всех случаях перед этим образуется пограничная 
область отрицательной плавучести (см. верхнюю кривую на рис. 4Ь), а от
ношение * плотности на оси струи к плотности внешней среды в точке об
рыва близко к 1 (см. табл. 1). (Алгоритмически обрыв соответствует от
сутствию сходимости в методе Ньютона для решения системы нелинейных 
алгебраических уравнений). Скорее всего такое поведение означает отсут
ствие решения у системы (1) с граничными условиями (6) во всей рас
сматриваемой области [3].

4. Обсуждение. Согласно имеющимся экспериментальным данным по 
распространению турбулентных струй первоначально положительной пла
вучести в линейно стратифицированной среде струя по достижении опре
деленного расстояния от сопла становится тяжелее внешней среды и в этой 
области растекается в поперечном направлении, образуя грибовидную 
структуру ([13]; рис. 6). Область растекания нельзя рассчитать в рам
ках системы уравнений Рейнольдса (1) [3], поскольку в ней нарушаются 
основные приближения теории турбулентных струй. Близость » к 1 в точ
ках обрыва (раздел 2) и появление пограничных областей отрицательной 
плавучести позволяет предположить близость этих точек к области рас- 
стекания, в которой качественно меняется характер течения и отказывают 
используемые уравнения системы (1) [3]. Если такая интерпретация спра
ведлива, то у ряда радиоисточников, которые не испытывают сильного 
искажающего их структуры влияния, связанного, например, с быстрым 
движением через межгалактическую среду или с течением внешнего газа, 
следует ожидать обнаружения структур, напоминающих изображенные на 
рис. 6 области растекания. Расположенные на наибольших расстояниях от 
Ядра родительской галактики, они должны характеризоваться низкой по
верхностной яркостью, значительной протяженностью и, согласно эмпири
ческой зависимости спектрального индекса от 2, крутым спектром излуче
ния. В соответствии с этим, лучше всего для их наблюдения подошли бы 
низкочастотные системы апертурного синтеза.

Протяженные компоненты, сильно напоминающие области растека
ния, имеет радиоисточник ЗС 315 [14]. Их средний спектральный индекс 
а ~ 1.0. Аналогичную структуру имеет радиоисточник ЗС 288 [15].
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Большое сходство с областью растекания имеет один из «Лобов» ра
диоисточника ЭС 66В. Выполненные с высоким разрешением поляриза
ционные исследования этого источника позволяют выделить внутреннюю 
деполяризацию излучения и указывают на то, что плотность в этом «ло- 
бе» почти совпадает с плотностью внешней среды [ 16]. С одной стороны,, 
это дает возможность авторам сделать вывод о важной роли процессов 
увлечения вещества из внешней среды, с другой стороны, совпадение плот
ностей струи и окружающего газа — условие образования области расте
кания в гидростатической атмосфере.

Рис. 6. Поведение турбулентных струй первоначально положительной плавучести 
в линейно Стратифицированной среде по данным лабораторных исследований. 1—область 
положительной плавучести, 2—область отрицательной плавучести, 3 — точка ней
тральной плавучести, 4 — область растекания.

В целом, на основании полученных результатов можно сказать, что- 
модель турбулентной струи дает новый импульс в развитии газодинами
ческой теории внегалактических радиоисточников, поскольку показывает, 
как на основе единого ключевого положения о струйном истечении из ядер 
галактик можно описывать совершенно разные наблюдаемые структуры 
радиоисточников. (Не исключено, что турбулентность играет существен
ную роль и при формировании протяженных компонентов БВ-П — радио- 
источников, возникая в результате взаимодействия обратного течения ко
кона с межгалактической средой).

Тем не менее, решения только газодинамической задачи не достаточ
но для количественного, детального сравнения модели с реальными радио
источниками. Необходимо 'включить в рассмотрение магнитные поля и ре
лятивистские частицы. Если эти компоненты не играют существенной ди
намической роли, то их анализ можно проводить на основе относительно 
простои газодинамическои.:модели. Но даже в таком подходе открывается
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широкий круг задач, еще требующих своего решения,— вынос магнитного 
поля из галактического ядра, увлечение магнитного поля из межзвездной. 
среды, магнитное динамо, анизотропия турбулентного магнитного поля, 
ускорение и перенос релятивистских частиц и т. д. Поэтому на сегодняш
ний день для расчета радиоизлучения используются лишь сильно упрощен
ные модели (уже неплохо согласующиеся с наблюдениями [4, 5]).

В свете развиваемого здесь подхода принципиальное значение имеет՜ 
вопрос о физической причине, по которой мощные радиогалактики имеют 
сверхзвуковые ламинарные струи (или струи с сильно подавленной тур
булентностью), а слабые радиогалактики — турбулентные струи с близки
ми к лабораторным параметрам турбулентности (? и Рг). Как указано в 
работе [5], формальной причиной может быть различие в числах Маха для 
течений в источниках различных типов по классификации Фонароффа— 
Райли, поскольку с ростом М) уменьшаются такие характеристики турбу
лентности, как длина перемешивания и, соответственно, турбулентные вяз
кость и теплопроводность. Если бы, вопреки уравнению 3, [3], такая за
висимость сохранялась бы при М, > 4.8, то для струй с очень высоким 
числом Маха динамической ролью турбулентности можно было бы пре
небречь. Тем не менее, само по себе число Маха еще ничего не говорит о 
мощности струи, хотя согласно [1] именно мощность определяет структу
ру радиоисточников.

Другая возможная причина заключается в том, что давления внешней, 
среды оказывается недостаточно для того, чтобы удерживать от расшире
ния струи мощных радиоисточников, и они еще в ядре родительской галак
тики переходят в режим свободного (баллистического распространения, 
для которого пограничное взаимодействие с окружающим газом становит
ся несущественным.

В заключение хочу выразить признательность М. В. Конюкову и 
Р. Д. Дагкесаманскому за неоднократные обсуждения и постоянное вни
мание к этой работе.

Физический институт
им. П. Н. Лебедева АН СССР

RADIOLOBE FORMATION IN FR-l-TYPE EXTRAGALACTIC 
RADIO SOURCES. 1. RADIOGALAXY IN THE CENTER. 

OF RICH CLUSTER OF GALAXIES

S. S. KOMISSAROV

Results of numerical calculations of turbulent jet’s propagation։ 
through the hydrostatic gas medium of rich cluster of galaxies are pre-
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sented. The agreement between theoretical and observational structures 
of rabiolobes is achieved when the parameters of turbulent jet’s model 
are close to the values obtained in laboratory experiments. Flow pecu- 
larities connected with the inhomogeneous of ambient medium are re
vealed. A steep spectrum “mashroomlike“ features with low brightness 
temperatures are predicted in some FR-l-type radiogalaxies.
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С целью статистического исследования фотометрической переменности молодой 
звезды МАУС 297 получен ряд квазиодновременных наблюдений в фотометрических 
полосах иВУКиНК. По предложенному методу определены коэффициенты корреляции 
между изменениями блеска в различных фотометрических полосах. Найдено, что су
ществует антнкоррсляция между изменениями блеска звезды в полосах И и К. Пред
ложен возможный механизм иррегулярной переменности звезды.

1. Введение. В работе Дж. Хербига [1] 297-я звезда из Маунт-Вил- 
соновского каталога была представлена в числе вероятных молодых звезд 
ранних спектральных классов (от 3 до 20 масс Солнца). Объект распола
гается в слабой отражательной туманности, связанной с Н 11-зоной Б 62 
[2] неправильной формы и аморфной структуры по классификации Шеп- 
лисса. Размер Б 62 около 4'. По немногочисленным наблюдениям Меррилл 
и др. [3] и Хербиг [1] отмечали присутствие в спектре звезды мощных 
эмиссионных линий водорода бальмеровской серии с профилями типа 
Р Су£. Аллен и Свинге [4] обнаружили большой инфракрасный избы
ток, характерный для звезд, находящихся на стадии эволюции до Глав
ной последовательности ((V—К) > 8т). В 1973 г. [5] открыто излучение 
МЛУС 297 в СО, исследовавшееся в более поздних работах [6, 7]. В корот
коволновой части спектра наблюдений АТМО 297 невероятно мало:՜ до 
1985 года практически не было опубликовано даже фотометрических дан
ных в диапазоне 0.3—0.9 мим [8].

Дж. Хербиг [1] оценил спектральный класс МЛУС 297 как Ве. Томп
сон и др. [9] по отсутствию эмиссионных линий гелия и ориентировочной 
оценке расстояния до объекта в 600 пк дают для нее спектральный класс 
ВО, используя калибровку Панаджа [10] для характеристик звезд нулево- 
5—326
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го возраста Главной Последовательности (ZAMS). Придерживаясь упро
щающего предположения, что Ае/Ве звезды Хербига представляют собой, 
звезды ZAMS, погруженные в газопылевую туманность [9], и используя 
кинематическую оценку расстояния до MWC 297—450 пк (наблюдения в 
линиях СО [7]) по калибровке Панаджа [10] и мере объемной эмиссии 
[9], получаем спектральный класс звезды ВО. Абсолютная звездная ве
личина для класса ВО ZAMS составляет 3.т3 [10]. Определяемое от
сюда фотометрическое расстояние до объекта 530±70 пк, что согласует
ся с результатами наблюдений в линиях СО.

2. Постановка задачи. Наблюдения. Для звезд, находящихся на ста
дии эволюции до Главной Последовательности, характерна неправильная 
переменность в ультрафиолетовом (УФ), оптическом и инфракрасном 
(ИК) диапазонах спектра [12]. Изучение характера переменности блеска 
молодых звезд в различных диапазонах спектра может дать информацию- 
о механизме, ответственном за переменность. Например, Коэн и Шварц 
[12] предложили разделить механизмы переменности на две категории:

— переменность вследствие процессов в газовой оболочке,
— затмение планетозималями или пылевыми неоднородностями.

Тогда в простейшем случае корреляция блеска звезды в УФ и ИК обла
стях спектра должна указывать на то, что за переменность в ИК-диапазо- 
не отвечает свободно-свободное излучение оболочки. Антикорреляция бле
ска УФ-ИК требует присутствия пылевого компонента в оболочке звезды.

Существующие небогатые наблюдательные данные не могут дать ин
формации об изменении наблюдательных параметров MWC 297. По на
блюдениям Нея, Меррилла [13] можно предположить, что звезда пере
менна в ИК области спектра (см. табл. 1). Первая фотометрия MWC 297՜ 
в видимой и инфракрасной областях спектра (0.3—2.5 мкм) отмечалась в. 
работе [8].

С целью исследования характеристик переменности MWC 297 в тече
ние нескольких наблюдательных сезонов (июль 1984—сентябрь 1987) на 
высокогорной обсерватории Ассы (Заилийский Алатау) проводились ква- 
зисинхронные наблюдения [14] в полосах UBVRIJHK фотометрической 
системы Джонсона (0.3—2.5 мкм). Для наблюдений использовался теле
скоп с диаметром главного зеркала 1 м (АФИ АН Каз.ССР) и фотометр. 
ФПЗУ, разработанный в ГАО АН СССР [15]. Методика наблюдений: 
описана в работе [14]. Метод системной редукции представлен в [16]. 
Результаты наблюдений и фотометрия звезды сравнения приведены в 
табл. 2.

3. Метод расчета корреляционных коэффициентов для неравноточных 
измерений. Особенностью полученного ряда наблюдений является его не- 
равноточность, связанная с разным качеством наблюдательных ночей и 
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спецификой работы в аналоговом режиме наблюдений [16]. В этом слу
чае проведение любого анализа данных без учета весовых коэффициентов 
недопустимо. Исходя из этого, нами был предложен метод расчета парных 
коэффициентов корреляции для неравноточных рядов наблюдений. Метод 
основан на принципе максимального правдоподобия и позволяет очистить 
наблюдения процесса переменности объекта от шумового компонента.

I Таблица 1
ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ .ВДС 297 ПО ЛИТЕРАТУРНЫМ 

ДАННЫМ

Дата и В V R н к £ Ссылка

— — 11 — — 4.6 3.1 — [4]
— — 11.5 — — 4.54 3.08 1.50 [27]
— — — — — 4.43 2.94 1.48 [28]
— — — — — — 33 у 80 / [21]*
— — — — 6.1 4.5 3.1 1.4 [29]
— — — — 6.7 4.6 3.3 1.5 [13]
— — — — — 4.8 2.9 1.6

13—14.09.80 — 14.31 12.36 — — — — — ♦♦
24-25.09.81 14.60 14.53 12.24 9.71 — — — — •Ж

* Результаты нз работы [21] приведены в Ян.
♦♦ Фотометрия выполнена М. Погодиным.

Согласно [17] переменность звезд, находящихся на стадии эволюции 
до Главной последовательности, имеет случайный характер. Исследования 
распределения случайной величины переменности в различных фотометри
ческих полосах не проводились, поскольку не было накоплено достаточ
ной статистики наблюдений. Тем не менее, по статистике фотографических 
наблюдений [17, 18] поведение спектральных функций величины перемен
ности молодых звезд если не соответствует, то, по крайней мере, близко к 
нормально распределенному процессу. Вероятно, что этот вопрос требует 
более детального исследования, но в первом приближении можно предпо
ложить, что процесс переменности молодых звезд имеет нормальное рас
пределение.

Рассмотрим наблюдаемую случайную величину, как сумму двух ком
понентов:

= X, +
где Ху — случайный нормально распределенный процесс переменности 
блеска звезды, — шумовая составляющая наблюдаемого потока. При
меняя метод максимального правдоподобия к суперпозиции этих процес
сов, получаем:
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Таблица 2
ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ НАБЛЮДЕНИЯ МУС 297______________

Дата и в V R ' 1 J 1 Н К

1 2 3 4 5 6 7 1 8 9

19.07.84 — —! 12.10 
.05

9.32 
.02

8.24 
.03

6.35 
.10

4.83 
.03

3.27 
.01

23.07.84 13.66 
.03

14.53 
.02

12.05 
.04

9.35 
.02

8.30 
.03

6.00 
.07

4.67 
.06

3.30 
.02

27.07.84 13.84 
.03

14.54 
.02

12.17 ' 
.03

9.45 
.02

8.39 
.03

6.01 
.05

4.58 
.02

3.08 
.01

7.08.84 — 14.40 
.06

12.07 
.05

9.28 
.02

8.21 
.03

5.83 
.04

4.36 
.03

3.24 
.03

8.08.84 13.07 
.11

14.36 
.04

12.15 
.04

9.39 
.07

8.30 
.07

— 4.74
- .03

3.25 
.02

8.08.84 13.09 
.17

14.23 
.12

12.20 
.02

9.39 
.07

8.28 
.08

6.02 
.08

4.69 
.03

3.24 
.01

9.08.84 13.71 
.04

— 12.15 
.03

9.29 
.10

8.18 
.07

6.28 
.03

4.68 
.03

3.31 
.03

'21.08.84 13.60 
.24

14.40 
.10

12.17 
.04

9.51 
.09

8.46 
.06

5.86 
.03

4.60 
.02

3.37 
.03

25.08.84 13.83 
.01

— 12.16 
.03

9.45 
.06

8.42 
.07

6.12 
.02

4.70 
.02

3.14 
.01

10.05.85 14.28 
.08

14.30
.09

12.02 
.04

9.65 
.04

7.89 
.05

6.14 
.07

4.67 
.02

3.39 
.01

13.05.85 — — 12.01
.04

— — — 4.44 
.05

3.13 
.02

12.06.85 14.92 
.16

14.28 
.11

12.00 
.06

9.63 
.04

7.95 
.04

6.21 
.01

4.65 
.10

3.25 
.01

14.06.85 — 14.45 
.05

12.05 
.04

9.64 
.04

7.88 
.06

5.96 
.01

4.39 
.01

3.30 
.02

19.06.85 — 14.35 
.02

12.05 
.04

9.67 
.03

8.06 
.05

— — —

24.06.85 14.85 
.29

14.86 
.08

12.09 
.05

9.66 
.04

8.01 
.05

6.21 
.02

4.69 
.01

3.21 
.02

26.06.85 14.46 
.03

14.50 
.06

12.01 
.04

9.59 
.04

7.89 
.05

6.06 
.06

4.61 
.03

3.26 
.03

29.06.86 14.17 
.16

14.55
.06

12.02 
.05

9.61 
.04

7.87 
.05

5.98 
.07

4.22 
.04

3.16 
.03

2.07.86 14.70 
.20

14.70
.06

12.38 
.09

9.59 
.04

7.83 
.05

6.19 
.10

4.26 
.04

3.11 
.06

3.07.86 14.13 
.68

14.65 
.10

12.19 
.06

9.73 
.04

8.03 
.07

5.93 
.14

4.18 
.07

3.26 
.08

29.02.87 14.74 
.20

14.84 
.09

12.44 
.05

9.95 
.04

8.35 
.07

6.16 
.04

4.60 
.02

3.13 
.01

28.02.87 15.09 
.30

14.74 
.06

12.45 
.04

9.86 
.04

8.19 
.06

5.92 
.06

4.59 
.02

3.16 
.01

7.04.87 14.60 
.07

14.63 
.11

12.27 
.04

9.87 
.04

8.24 
.04

6.22 
.06

4.65 
.02

3.24 
.01
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Таблица 2 (окончание)

1 2 з * 5 6 1 7 8 9 Л

10.04.87 15.97
.32

14.40
.07

12.24 
.03

9.92 
.04

8.27 
.06

6.68 
.07

4.71 
.02

3.25 
.01

11.04.87 16.33
.32

14.54 
.32

12.19
.05

9.82 
.04

8.28 
.06

6.20 
.06

4.71 
.02

3.20 
.02

12.04.87 16.33 
.26

14.57 
.18

12.32 
.04

9.88 
.04

8.28 
.05

6.23 
.06

4.61 
.03

3.12
.02

13.04.87 14.41
.38

14.78
.30

12.41 
.06

9.87 
.05

8.06 
.08

6.19 
.07

4.65
.03

3.13. 
.01

6.05.87 14.57
.32

14.70
.08

12.38 
.05

9.93 
.03

8.35 
.05

5.78 
.05

4.76
.03

3.27 
.02

8.05.87 14.82 
.06

14.60
.03

12.07 
.05

9.71 
.С4

7.99 
.07

6.16 
.06

4.74
.03

3.24 
.02

8.08.87 15.12 
.08

14.63
.06

12.33 
.06

9.89 
.04

8.25 
.07

6.20 
.10

4.74
.04

3.31 
.02 1

15.08.87 14.38 
.26

14.59 
.06

12.49
.02

9.91 
.03

8.41 
.06

— — —

5.09.87 14.61 
.21

14.96 
.06

12.26
.06

9.66
.04

8.10 
.06

6.20 
.10

4.73 
.03

3.34 
.01

6.09.87 14.98 
.05

14.41 
.25

12.35 
.05

9.79 
.04

8.23 
.07

6.27 
.10

4.75 
.04

3.31
.0)-1

11.09.87 14.58
.22

14.68
.05

12.07 
.05

9.78
.04

8.27 
.07

6.08 
.07

4.55 
.04

3.28 
.02

12.09.87 14.67
.22

14.42 
.15

12.24 
.05

9.82 
.04

8.12 
.06

6.02 
.04

4.58 
.03

3.16 
.02

14.09.87 15.00 
.08

14.17 
.04

12.04 
.04

9.73
.04

8.08 
.06

6.15 
.02

4.64 
.02

3.15 
.02

ч) Бег 4.83 4.18 3.25 2.55 2.05 1.65 1.16 1.04

где Ь — функция правдоподобия для рассматриваемой случайной величи
ны, 3 — дисперсия случайного процесса переменности звезды, Хо — сред
нее значение случайной величины, и) — вес 1-го измерения.

Дифференцируя функцию правдоподобия Ь по Хо и 3, получаем:

2пЙ֊(х;-^о) = О,
1 “г

2

2 ТТч = 2Л4*; V<х'- Л),֊/ 1 + 5- ГО/ у (1 + Зш; У
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Отсюда методом последовательных итераций можно рассчитать дис
персию 5, очищенную от шумовой составляющей:

Хо1 ~ 14՜ Оу
01 ~ у и>1 '

) геи/

с _ > \ 1 + •֊>1-1 • ш / / о *
у • О/
1 1 4՜

Применяя описанную процедуру к наблюдениям в различных фото
метрических полосах, можно рассчитать двумерный коэффициент корреля
ции для неравноточных наблюдений:

соу (х, у)Г =г ---------------}
Ох ֊О, 

где ковариацию проще рассчитывать из соотношения:

5г+, = 5, + 35 + 2-соу(х, у).

Использование описанного метода позволяет проводить математиче
скую фильтрацию наблюдений от аппаратурных и атмосферных шумов и, 
соответственно, получать корреляционные зависимости между изменения
ми блеска объекта в различных спектральных диапазонах, неотягощенные 
шумовым компонентом.

Предположение о нормальном распределении процесса переменности 
позволяет также применить критерий Фишера [19] для оценки погрешно
сти коэффициента корреляции. Результаты расчета двумерных коэффи
циентов корреляции, ошибок и значимости [19] приведены в табл. 3.

4. Обсуждение результатов. Распределение энергии в спектре МАУС 
297 и звезды класса ВО (нормированное на полосу V) приведено в сравне
нии на .рис. 1. Видно, что в УФ-области спектра эмиссия MWC 297 ниже 
уровня звезды ВО. Это может быть связано с селективным околозвездным 
поглощением в оболочке звезды. Инфракрасные фотометрические наблюде
ния звезды [20, 21] показали, что в спектре звезды около 10 мкм (см. 
рис. 1) существует особенность, связанная с присутствием в оболочке мел
ких силикатных пылинок — около 4.5 -10 6 см. Избыточное поглощение в 
ультрафиолетовых фотометрических полосах V и В также можно объяс
нить присутствием таких малых частиц на луче зрения [22].
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ИК-излучение от МАУС 297 уже в ближней ИК-области спектра 
■обусловлено преимущественно излучением пылевой оболочки [9, 23]. Ис
ходя из полученных антикорреляций между УФ и ИК (табл. 3), можно 
предположить, что УФ-переменность МАУС 297 обусловлена тонкой пы
левой оболочкой, состоящей из частиц с характерным размером 0.05 мкм.

ПАРНЫЕ КОЭФФИЦИЕНТЫ КОРРЕЛЯЦИИ ИЗМЕНЕНИЯ БЛЕСКА 
М\УС 297 ДЛЯ ВОСЬМИ ПОЛОС ФОТОМЕТРИЧЕСКОЙ 

____________ СИСТЕМЫ ДЖОНСОНА

Таблица 3

и 1 ՛
(I) -0.04

В (2) 0.27 В
(3) —
(4) 16
(1) -0.25 0.54

V (2) 0.24 0.14 V
(3) —— —
(4) 18 31
(1) 0.05 0.40 0.67

R (2) 0.24 0.17 0.11 R
(3) — —— +
(4) 18 31 34

(1) -0.02 0.13 0.56 0.26
I (2) 0.24 0.19 0.14 0.17 /

(3) — — + —
(4) 18 22 34 34

П) —0.46 0.02 0.11 0.23 -0.02
У (2) 0.22 0.19 0.21 0.18 0.19 7

(3) _ — —— —. — —
(4) 18 28 31 31 31
(1) -0.46 0.01 0.18 0.13 0.53 0.42

Н (2) 0.24 0.19 0.18 0.19 0.14 0.16 Н
(3) _ —— — —— —
(4) 18 29 33 32 32 31

(1) —0.92 —0.14 -0.23 -0.21 -0.19 —0.01 0.24
А՜ (2) 0.04 0.18 0.18 0.18 0.20 0.18 0.17

(3)
(4)

+ 
18 29 33 32 24 31 33

(1)—значение коэффициента корреляции (КК) (см.раздел 3);
(2) — ошибка КК по критерию Фишера [19];
(3) — значимость КК [19] : (4՜)—КК значим, (—)—КК не значим;
(4) — количество квазиодновременных наблюдений в соответствующей паре фото

метрических полос.
Примечание: Построение статистики для расчета КК с потоком в полосе П опи

сывается в разделе 4.

С другой стороны, следует обратить внимание на аномальный пока
затель цвета (Г/—В), особенно в период наблюдений июль—август 1984 г.
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Избыточное УФ-излучение Ае/Ве звезд Хербига может быть связано с 
дополнительными нерадиативными процессами в оболочке звезды, напри
мер, ударными волнами [23]. Процесс генерации УФ-избытка также не
стационарен. В апреле 1987 г. наблюдался глубокий минимум излучения 
объекта в полосе и, когда за четверо суток блеск звезды упал до 16” и 
ниже, а затем снова поднялся до 14 (см. табл. 2). Исходя из малой ско- 
реллированности потоков в УФ- и ИК-диапазонах спектра по полной ста
тистике наблюдений (г = —0.21), ясно, что второй механизм не сказы
вается на изменении потоков излучения в полосах ближнего ИК-диапазо- 
на спектра.

Рис. 1. Распределение энергии в спектре МАУС 297. —|— — усредненные резуль
таты наблюдении (см. табл. 2); —*— —данные работы [19]; —0— —фотометри
ческий спектр звезды спектрального класса ВО V нормированный на полосу V.

Чтобы, по-возможности, избавиться от влияния второго механизма, из 
корреляционного расчета были исключены все наблюдения в полосе С/, чьи 
интервалы ошибок выходили за границу 15”*. Корреляционный коэффи
циент, приведенный в табл. 3, получен по очищенной статистике. Следует 
отметить, что очищение статистики увеличило корреляционный коэффи
циент между полосами V и Н (по полным данным г = —0.28).

При наблюдении М'МС 297 сказывается в диафрагме фотометра 
вместе с ближайшей к звезде зоной оболочки, ответственной за перемен
ность. Поэтому наблюдаемая антикорреляция блеска не может возникнуть 
при простом перераспределении вещества в пределах одной температурной 
зоны. Необходимо изменение числа частиц в зоне оболочки с температу
рами 1300—1600 К. Можно предположить два возможных механизма из
менения температурного распределения частиц а околозвездной оболочке:
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— активизация пылеобразования и, как следствие, приток горячей, 
пыли со стороны звезды [24];

— перекачка холодной пыли в более высокотемпературную область 
вследствие процессов турбуленции [25].

По полученной корреляционной зависимости можно оценить площадь՛ 
излучающей оболочки. Рассмотрим изменение оптической толщины, кото
рое можно выразить через изменение блеска звезды в УФ:

Гх=Л°-е-тх,

Дтпп = —1.086- А'х.

С другой стороны, изменение ИК-светимости также представляется через՜ 
изменение оптической толщины оболочки:

\Ьк -= ■ ВК (7„) •

5х(Т„)— функция Планка при Т — 1300 К [4], 5х։р,— максимальный 
размер зоны оболочки, ответственной за излучение,

Дт = АЛ^ ■ • о/?,

АЛ\/—изменение количества пыли в рассматриваемой температурной зо
не; — эффективное сечение поглощения пылинки; —фактор эффек
тивности поглощения пылинки; — радиальная толщина оболочки. 
Тогда, выражая изменение ИК-овез'имости звезды через наблюдаемые из
менения блеска в полосе К, получаем соотношение, описывающее взаимо
связь УФ- и ИКнпеременностей:

Дт* 
£*(10՜՜^ ֊1

где £*—средняя светимость в полосе К по данным табл. 2. Если измене
ния ИК-блеска малы (менее 7% от среднего уровня), то соотношение мож
но переписать в виде

л л (7՞°) с
Ьтк = — Атп ------- ‘-»хар-75—

Ьк чи

По уравнению регрессии для коэффициента корреляции между бле
ском в полосах и и К. (см. табл. 2):

. *> ^2- = 14 + 01
Ьк ^^к

что дает величину 5ххр = 7.2-10’’ см2.

Ох= 0.921 -Д/пп-Вх(Тп)5„р--7^.
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Если считать, что нагрев пыли за счет энергии истекающего вещества 
незначителен для молодых звезд [26], из уравнения теплового баланса 
можно определить нижнюю границу радиуса пылевой оболочки при 
•а = 0.05 мкм:

Æn = 4.4103l/^֊-
V Ти = 7.3-1014 см~50 а. е.

Тогда площадь зоны оболочки, ответственной за переменность в УФ- 
и ИК-области спектра, значительно меньше сферической, что может быть 
■связано с нарушением сферической симметрии оболочки М\УС 297.

5. Заключение. В работе показано, что за переменность блеска звезды 
МАУС 297 в фотометрической полосе К отвечает тонкая горячая зона пы
левой оболочки. Такие изменения блеска связаны с изменением числа 
частиц в рассматриваемой зоне. Оценка площади поверхности излучаю
щей зоны дает отклонение геометрии оболочки от сферического случая.

ГАО АН СССР
Астрофизический институт

АН Каз.ССР

HERBIG Ае/Ве STAR MWC 297 PHOTOMETRIC INVESTIGATION.
I. QUASISIMULTANEOUS UBVRIJHK OBSERVATIONS

Y’U. K. BERGNER, V. P. KOZLOV, A. A. KRIVTSOV, A. S. MIROSHNICHENKO, 
R. V. YUDIN, N. YU. YUTANOV, K. G. DZHAKUSHEVA, K. S. KURATOV,

D. B. MUKANOV

A set of young star MWC 297 quasisimultaneous UBVRIJHK ob
servations were made and statistically analysed. The correlation coef
ficients of MWC 297 magnitudes at diverse photometric bands was 
■calculated using a proposed method. U—К band anticorrelations were 
found. The possible interpretation for the irregular variability of the 
star in question is proposed.
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НЕОБЫЧНЫЕ КРИВЫЕ БЛЕСКА ЗВЕЗДНЫХ ВСПЫШЕК 
В ОРИОНЕ
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Рассматриваются 20 необычных по структуре фотографических кривых блеска, 
звездных вспышек в Орионе, произошедших в 1969—1985 гг. Все они, по-аидимому. 
относятся к медленным вспышкам, по классификации Аро. Половина из них имеет срав
нительно гладкую структуру, 4 кривые являются .результатом комбинаций кривых бле
ска быстрых и медленных вспышек (быстрая-медлениая, медленная-быстрзя, медлен- 
ная-медлеяная), остальные показывают более или менее плоский максимум, напоминая 
фуорсобраэные изменения малых масштабов. Удивительный пример фуорообразных. 
изменений, продолжающихся не менее одного года, представляет кривая блеска «вспыш
ки» объекта ВЗ 435=АЬ 24. Эти новые наблюдательные данные могут быть рассмот
рены в пользу представления о физическом сходстве вспышек и фуорообразных изме
нений блеска звезд.

1. Введение. Изучение кривых блеска звездных вспышек представляет 
интерес с двух точек зрения: физической (выяснение природы пока зага
дочного явления вспышки) и эволюционной (вспышечная активность свя
зана с одной из начальных стадий эволюции звезд [1]).

Фотоэлектрические наблюдения вспышек звезд тапа UV Кита, обла
дающих высоким разрешением во времени (~ 1 с), свидетельствуют, что 
кривые блеска звездных вспышек часто имеют сложную структуру: не
сколько пиков, сравнительно гладкий пик, тонкие детали, нарушающие 
плавный ход возгорания и последующего спада, чередования нескольких 
вспышек и т. д. [2, 3]. Сравнительно редко встречаются вспышки, имею
щие простые кривые блеска (быстрое возгорание и медленный спад). Фо
тоэлектрическую кривую блеска звездной вспышки, в общем случае, мож
но представить как суперпозицию нескольких кривых простой структуры 
разной амплитуды и продолжительности [4].

Однако кривые блеска вспышек, зарегистрированные при фотографи
ческих наблюдениях, методом звездных цепочек, обладающим временным 
разрешением более чем на два порядка меньшим (экспозиция каждого 
изображения в цепочке составляет 5—15 минут), на кривых блеска теря— 
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ются не только тонкие детали, но и все маломощные (по отношению к спо
койному излучению звезды), а также сравнительно кратковременные 
вспышки. Если же вспышки достаточно мощные и длительные, чтобы быть 
обнаруженными фотографическим методом, кривые их блеска обычно но
сят явные признаки кратных вспышек. Иногда они содержат новые сведе
ния о звездных вспышках, которые были неизвестны из фотоэлектрических 
наблюдений вспышек звезд типа ЦУ Кита окрестностей Солнца.

В настоящей статье рассматриваются некоторые необычные, в этом 
смысле, кривые блеска вспышек, фотографически зарегистрированных у 
вспыхивающих звезд в ассоциации Ориона методом звездных цепочек.

2. Наблюдения и фотометрия. Список вспышек, кривые блеска кото
рых имеют необычную структуру, представлен в табл. 1.  Он основан*

Таблица 1 
СПИСОК ВСПЫШЕК С НЕОБЫЧНОЙ СТРУКТУРОЙ КРИВОЙ БЛЕСКА

В ОРИОНЕ

ВЗО [70] [8] [7] mPg
Тип пере
менности Äm₽» Дата Телескоп

15 В 31 19m3B 5?4B 24.10.85 40”
33 В 12 18.4U 5.0U 18.12.79 4U", 21”, 28'
60 V 694 Т 129 18.3U 5.7U 18.12.79 40”, 21”, 28”
66 HP В 24 16.9U H« 3.4U 04.11.80 40”, 21'
70 V 698 Т 187 18.0U 4.6U 25.11.78 40”
73 V 701 Т 8 17.8 1.6 26.11.79 28'
99 V 1040 АВ 43 17.2 2.2 17.12.71 28”

152 АВ 87 15.5 1.0 09.01.81 28’
161 V 742 Т 207 17.6U Ha 2.1U 07.11.77 40”
249 V 788 Т 153 16.9 3.8 22.02.82 28’
271 V 563 АВ 49 17.0 INS, Ha 3.9 04.02.78 28’
312 V 1074 АВ 79 18.2 3.4 15.12.79 28"
319 V 989 АВ 21 17.7 Ha 3.0 07.01.70 28’
355 AZ Т 231 15.2U INSB. Ha 1.4U 07.12.80 40’, 21”. 28’
380 V 842 Т 236 17.5 2.3 03.03.75 40", 21"
399 АВ 119 18.6 H« 4.2 27.01.82 28'
426 В 20 17.4U Ha 5.4U 22.10.80 40'
434 В 22 15.0U 1.0U 22.10.80 40’
435 В 32 18.5U 4.2U 11.12.82 28'
436 V 1080 АВ 83 19.0 Ha 4.5 16.01.80 28’

Примечание. АВ — Абастумани, В — Бюракан, Т — Тонанцинтла.

Из этих кривых блеска ранее были рассмотрены три [5, 6]. 
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на просмотре всех фотографических пластинок, полученных в Бюракан- 
ской и Абастуманской астрофизических обсерваториях за период 1969— 
1985 гг. Эффективное время всех наблюдений составляет 410 часов.

Наблюдения были выполнены 40" и 21" телескопами системы Шмид
та Бюраканской и 28" телескопом системы Максутова Абастуманской 
астрофизических обсерваторий. В некоторых случаях вспышка была заре- 
пистрирована двумя или тремя телескопами.

В последовательных столбцах табл. 1 приводятся: номер соответству
ющей звезды в Каталоге вспыхивающих звезд в Орионе [7], Общем ка
талоге переменных звезд [8], первое обозначение звезды после ее откры
тия (как вспыхивающей), звездная величина, тип переменности по [8] и 
наличие На-эмиссии, амплитуда вспышки — Д/п, дата рассматриваемой 
ниже вспышки и телескоп.

Все вспышки табл. 1 были фотометрированы на микрофотометрах: 
МФ-4 (Абастумани) или на ирисовом «Аскания» (Бкхракан). Результа
ты этой фотометрии для всех вспышек, кроме «вспышки» ВЗ 435 = В 32՜ 
Ориона*  (см. дальше) приводятся в приложении. В случаях, когда вспыш
ка наблюдалась в двух или трех полосах, даются результаты фотометрии 
только в одной полосе (U).

* Эта звезда, как неправильная переменная АВ 24 Ориона, была открыта в Аба- 
стуманн, в начале 1984 г. [9]. Несколько позже выяснилось, что она вспыхивающая: 
на пластинке Э. С. Парсамян, полученной еще 12. 09. 1970 г., была обнаружена бы
страя вспышка этой звезды [10]. В Каталоге вспыхивающих звезд Ориона [7] она 
получила обозначение В 32.

3. Медленные вспышки. Еще на заре исследований вспышек в скопле
ниях и ассоциациях Аро [11] обратил внимание на весьма важную и ра
нее неизвестную особенность вспышек: существенное различие времен их 
возгорания. По этому признаку он разделил все фотографически наблю
даемые вспышки на два класса: быстрые, когда время возгорания неболь
шое (на возрастающей ветви кривой блеска имеется не больше одного 
изображения до максимума блеска) и медленные, когда это время больше 
(до максимума имеются два и больше изображения). Быстрые и медлен
ные вспышки отличаются друг от друга также по частоте и цвету возни
кающего при вспышке излучения: быстрые вспышки происходят несравнен
но чаще и имеют более красный цвет, чем медленные. Позже выяснилось 
[12], что переход между быстрыми и медленными вспышками на самом 
деле плавный, а различия между ними изменяются при изменении времени 
возгорания вспышки. Поэтому в дальнейшем условно будем считать мед
ленными те вспышки, время возгорания которых больше 10 мин.

Во всех случаях, когда возрастающая ветвь присутствует, вспышки 
табл. 1 по этой классификации можно причислить к классу «медленных». 
Судя по их длительному пребыванию на высоком уровне излучения, после 
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возгорания, можно предполагать, что и остальные вспышки из табл. 1 яв
ляются медленными. Поэтому есть основание считать, что все «необыч
ные» по структуре кривой блеска вспышки являются медленными.

Однако кривые блеска этих «необычных» вспышек значительно от
личаются друг от друга по своей структуре*.

* О разнообразии кривых блеска медленных, по классификации Аро [11], вспы
шек, относящемся особенно к их восходящей ветви, ранее отмечалось в работе Э. С. 
Парсамян [13].

Рис. 1. Кривые блеска необычных вспышек в Орионе со сравнительно гладкой 
структурой. Приводятся только номера вспыхивающих звезд по каталогу [7]. Время 
дается по ПТ. Одно деление равно 20 мин. Звездные величины — т определены в 
полосах, для которых указан минишум блеска.

Половина из них имеет сравнительно простую структуру. На рис. 1 
представлены кривые блеска этих медленных вспышек. Все они довольно 
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сходны, и информация, содержащаяся и них, очень скудная. Для двух 
^вспышек (ВЗ 33 и ВЗ 161) восходящая и нисходящая ветви кривой блеска 
почти симметричны. Правда, они охватывают лишь часть кривой блеска 
вспышки, вокруг ее максимума.

Совершенно иное положение имеет место в случае кривых блеска 
остальных вспышек, включенных в табл. 1. Это относится, главным обра
зом, к нисходящей ветви кривых блеска.

4. Замечательные комбинации кратных вспышек. Среди вспышек со 
сложными фотографическими кривыми блеска признаки кратности, из-за 
небольшого временного разрешения,— не такое распространенное явление, 
как в случае фотоэлектрических кривых блеска вспышек. С этой точки 
зрения вспышки звезд ВЗ 73 = Т 8 Ориона и ВЗ 399 = АВ 119 Ориона 
(рис. 2) представляют особый интерес [6]. Они являются комбинациями 
быстрой-медленной и медленной-медленной 'вспышек, впервые наблюдае
мыми полностью, с начала до почти конца. В обоих случаях вторая вспыш
ка наступила, когда первая еще не успела полностью затухнуть (до дости
жения минимума блеска). Причем, в случае сложной вспышки звезды 
ВЗ 399 Ориона (медленная-медленная) вторая вспышка началась, когда 
уровень излучения звезды, обусловленной первой вспышкой, превышал ми
нимальный блеск звезды более чем на две звездные величины.

Не подлежит сомнению, что комбинацией двух кривых блеска срав
нительно мощных вспышек является также кривая блеска сложной вспыш
ки ВЗ 249== 7 153 Ориона. В этом случае вторая вспышка наступила почти 

• сразу после начала угасания первой вспышки (рис. 2). Следует отметить, 
что в этом случае первая вспышка представляет собой типичную медлен
ную вспышку, а вторая вспышка, по-видимому, является быстрой.

Наконец, комбинацией двух медленных вспышек, вероятно, следует 
объяснить и сложную вспышку ВЗ 319=АВ 31 Ориона, хотя конец вто
рой вспышки (включая максимум) не охвачен наблюдениями. Она нача
лась в период, когда блеск звезды, после убывания, вызванного угасанием 
.первой медленной вспышки, находился еще на уровне, превышающем ми
нимальный блеск звезды на 1т, в фотографических лучах.

Комбинации вспышек медленных и быстрых, сами по себе, представ
ляют факт значительного научного интереса, так как подтверждают, что 
вспышки обоих классов могут произойти у одной и той же звезды, то есть 
медленный или быстрый характер вспышки не зависит от физических ха
рактеристик звезды, а определяется физическими условиями той среды, 
.где происходит вспышка. Это гармонирует с интерпретацией звездных 
вспышек Амбарцумяна. Почти одновременное появление быстрой и мед
ленной, медленной и быстрой и, наконец, двух медленных вспышек, в соот

ветствии с этой интерпретацией, является результатом распада источника 
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избыточной энергии и выделения последней на разных глубинах звездной 
•фотосферы или выше нее (см., например, [14]).

Ряс. 2. Комбинации вспышек: быстрая-медленная, медленная-медленная н мед- 
леяная-быстрая. Масштаб по времени — разный. Каждое деление равно одному часу. 
Обозначения те же, что на рис. 1.

Вместе с тем, этот факт наглядно демонстрирует существование крат
ных вспышек также большой мощности.

5. Кривые блеска вспышек с почти плоским максимумом и «фуорооб- 
разные» изменения. Большой интерес среди вспышек с необычными кри
выми блеска (табл. 1) представляют вспышки, соответствующие кривые 
которых показывают, что после возгорания вспышки интенсивность излу
чения звезды остается на высоком, почти неизменном уровне в течение 
нескольких часов. Это, прежде всего, сложные вспышки звезд ВЗ 152 = 
= АВ 87 Ориона и ВЗ 355 = Т 231 = В 27 Ориона (рис. 3).

В первом случае в максимуме излучения звезда задержалась около 
двух часов, с небольшими колебаниями блеска, а во втором случае макси
мум был значительно более длительным — продолжался более четырех ча
сов. Причел։, во втором случае явно видно наложение на повышенный уро
вень блеска нескольких вспышек с амплитудой, равной около 1՞*.

Необычная вспышка звезды ВЗ 355 Ориона примечательна и своим 
удивительно красным цветом. Она была обнаружена во время синхронных 
иВУ фотографических наблюдений, с помощью трех телескопов, каждый 
из которых регистрировал вспышку в одной фотографической полосе [15]. 
В результате удалось определить показатели цветов (7—В и В—V для 
6—326
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разных интервалов кривой блеска этой вспышки. Они показали необыч
ное неравенство между амплитудами вспышек [15, 16]:

Д£/<ЛВ< ДИ, 

в период вспышки, противоположное тому, что имеет место для подав
ляющего большинства вспышек. Это свидетельствует о ярко выраженном.

Рис. 3. Необычные кривые блеска вспышек в Орионе, отражающие «фуорообраз- 
ные> изменения блеска звезды, после возгорания. Масштаб по времени — разный. 
Каждое деление равно одному часу. Обюзиачения те же, что на рис. 1.

красном цвете возникшего вспышечного излучения. Этот факт находится, 
в согласии с представлением о красном цвете медленных вспышек.
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Во время обеих вышеупомянутых вспышек изменение блеска напоми
нает изменения блеска, характерные для фуороподобных объектов, однако 
несравненно меньших масштабов.

К фуорообразным изменениям блеска можно отнести и сложные 
вспышки звезд ВЗ 426 = В 20 Ориона, ВЗ 99=АВ 43 Ориона и ВЗ 436 = 
= АВ 83 Ориона (рис. 3). В этих случаях, однако, максимум блеска ме
нее плоский.

6. Фуорообразная «вспышка» ВЗ 435 = АВ 24 Ориона. Промежуточ
ным звеном между вышеупомянутыми изменениями блеска вспыхивающих 
звезд и крупномасштабными фуорообразными изменениями является 
«вспышка» звезды ВЗ 435 Ориона [5].

Рис. 4. Кривая блеска фуорообразиой «вспышки» ВЗ 435= АВ 24 Ориона. При
ведены звездные величины: фотографические (крестики) и в полосе В (темные круж
ки). Сгущение наблюдений по вертикали обусловлено близостью наблюдений по вре
мени.

Как видно на рис. 4 [7], звезда ВЗ 435 Ориона была открыта после 
возгорания, на максимуме блеска. Это подтверждают и кривые блеска ее 
фуорообразиой «вспышки», полученные в других областях спектра. До 
этого звезда наблюдалась в конце 1981 г. и в 1982 г. Во время этих на
блюдений она имела минимальный блеск [5]. Вследствие этого неизвестно 
начало ее «вопышки». Можно лишь сказать, что «вспышка» звезды про
изошла после 11.10.81 г. и до 11.12.82 г. [5]. Время возгорания этой 
«вспышки» тоже неизвестно. Очень мало вероятно, что «вспышка» ВЗ 43> 
была быстрой. Что касается времени ее завершения, то имеющиеся наблю
дательные данные о нем довольно противоречивы. Судя по кривым блеска, 
полученным в Абастуманской астрофизической обсерватории в полосах 
иВУВ! [5], можно лишь констатировать, что ВЗ 435 Ориона в максимуме 
блеска оставалась не менее одного года. Причем после 1984 г. она претерпе
ла еще одну фуорообразную «вспышку».
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Это первый случай фуоросбразной «вспышки» вспыхивающей звез
ды, весьма непродолжительной по сравнению с классическими (БЪ: Ориона, 
V 1057 Лебедя и т. д.), однако более продолжительной, чем медленные 
вспышки с плоскими максимумами (фуоросбразными изменениями малых 
масштабов). Таким, образом, пример .этой «вспышки» ВЗ 435 Ориона по
казывает, что фуорообразные изменения могут происходить не только у 
звезд типа Т Тельца, но и у примыкающих к ним вспыхивающих звезд, 
а сами изменения могут продолжаться несравненно более короткое время 
(порядка года), чем у классических фуоров.

7. Заключение. Рассмотренные нами 20 вспышек, с «необычными» 
кривым блеска были наблюдены за 389 часов фотографических наблю
дений. В том числе 21 час общий для Бюракана и Абастумани. Следова
тельно, на одну «необычную» вспышку приходится, в среднем, около 20 
часов наблюдений. Между тем, статистика, основанная на Каталоге вспы
хивающих звезд в Орионе [7], свидетельствует, что одна звездная вспыш
ка в этой области наблюдается, в среднем, за два часа. Поэтому можно 
считать, что средняя частота вспышек с «необычными» кривыми блеска на 
порядок меньше, чем у «обычных» вспышек.

Наименьшая фотографическая амплитуда «необычных» вспышек в по

лосе и равна ГО для вспышки ВЗ 152 и достигает ~6т0 в случае вспыш
ки ВЗ 60. Имея в виду относительно большую продолжительность этих 
вспышек, надо признать, что «необычные» вспышки отличаются и по боль
шому энерговыделению.

Вспыхивающие звезды, показавшие «необычные» вспышки, имеют раз
личные, но сравнительно высокие, в среднем, светимости: от Ми = 6.5 
(ВЗ 434) до ~ 12"' (ВЗ 15).

Две из рассмотренных вспыхивающих звезд (ВЗ 271 и ВЗ 355) явля
ются одновременно звездами типа Т Тельца, еще 6 (ВЗ 66, 161, 319, 399 
и 436) имеют На-эмиссию в спектре, а ВЗ 435 показала такую эмиссию в 
максимуме блеска фуорообразной «вспышки» (рис. 4).

Рассмотрение необычных по структуре фотографических кривых бле
ска звездных вспышек, наблюденных в области Ориона, показывает, что 
все необычные вспышки, почти без исключения, можно считать, по клас
сификации [11], медленными.

Однако по форме нисходящей ветви кривой блеска рассмотренные не
обычные .вспышки показывают значительное разнообразие.

Половина кривых блеска необычных вспышек (рис. 1) имеют сравни
тельно гладкую структуру и характеризуют «нормальные» вспышки. В че
тырех случаях кривые блеска вспышек представляют собой комбинации 
сравнительно мощных вспышек, на которые налагаются более мелкие коле
бания блеска (рис. 2). Встречаются комбинации вспышек: быстрая-мед- 
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ленная, медленная-быстрая и медленная-медленная. Комбинация вспы
шек быстрая-быстрая, весьма часто встречающаяся среди кривых блеска 
вспышек звезд типа LV Кита окрестностей Солнца, среди рассмотренных 
необычных вспышек отсутствует. По-видимсму, она и не могла быть об
наружена, из-за небольшого временного разрешения фотографических на
блюдений.

Остальные кривые блеска вспышек явно указывают на более или ме
нее плоский максимум, характеризующий задержку излучения на новом 
высоком уровне, достигнутом во время вспышки. Обычно на наблюдаемую 
кривую блеска вспышки налагаются вспышки-спутники. В общем эти кри
вые блеска вспышек очень напоминают фуоросбразные изменения блеска 
в гораздо меньшем масштабе (амплитуда—несколько звездных величин, 
продолжительность вспышки—несколько часов). К этим изменениям сле
дует отнести и удивительную фуорообразную «вспышку» звезды ВЗ 435 = 
= АВ 24 Ориона, которая продолжалась, по крайней мере, больше года и 
имела амплитуду ~ 4.п‘0, в фотографических лучах [5].

Имеются основания допустить, что наблюдаемое разнообразие «не
обычных» кривых блеска обусловлено разнообразием физических условий 
в средах (фотосферических слоях звезды или выше), где происходит 
вспышка. '

Новые наблюдательные данные можно рассматривать как свидетель
ство в пользу представления об общей физической природе процессов, 
происходящих в звездах типа Т Тельца и вспыхивающих, в частности во 
время вспышек и фуорообразных изменений их блеска [14].

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

Абастуманская астрофизическая 
обсерватория

UNUSUAL LIGHT CURVES OF STELLAR FLARES IN ORION

L. V. MIRZOYAN, N. D. MELIKIAN, R. SH. NATSVLISHVIL1

20 unusual photographic light curves of stellar flares in Orion 
obtained in 1969—85 are considered. All of them apparently concern 
slow flares according to Haro’s classification. Half of these.light curves 
have comparatively smooth structure (Fig. 1), 4 light curves correspond 
to the combinations consisting of slow and rapid flares (rapid-slow, 
slow-rapid, slow-slow) (Fig. 2) and the rest show more or less flat 
maximum similar to fuor-like variations of small scale (Fig. 3). The 
light curve of the object FS 435 =AB 24 Ori (Fig. 4) represents a re
markable example of fuor-like variations, continuing about one year.
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These new observational data can be considered in favour of the idea 
on the physical similarity of flares and fuor-like variations.
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Приложение
РЕЗУЛЬТАТЫ ФОТОГРАФИЧЕСКОЙ ФОТОМЕТРИИ 

„НЕОБЫЧНЫХ“ ВСПЫШЕК В ОРИОНЕ

ВЗО ит трг }взо ОТ тР! ВЗО от трг

1 1 2 3 1 1 2 з 1 1 1' 2 3
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Об — 1 20 14.90 01 07 16.2
12 — 26 13.50 14 16.7
18 1б”5В 32 13.90 22 16.8
24 15.1 В 38 14.20
30 13.9В 44 14.60 99 21 06 17.0

> 13 16.5
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48 15.6В 23 03 15.211 26 15.8
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։ 02 00 16.8В 15 14.60 —— — —-

06 16.9В 21 15.00 43 15.6

12 17.1В 27 15.30 50 15.4

18 17.3В 33 16.10 57 15.2

24 17.3 В 39 16.60 22 03 15.3

30 17.5 В 73 21 25 17.4
10 15.2
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14 13.70 46 16.7 34 15.0
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Анализируется химический состав атмосферы главного компонента тесной двойной 
системы и Бдг, утратившего водородную оболочку в результате прошедшего обмена 
массой. Наряду с дефицитом водорода, избытком гелия и изменениями в содержаниях 
углерода, азота и кислорода, вызванных выгоранием водорода в гелий через СГЮ-цикл 
и частично гелия в углерод через тройной «-процесс, найдены избытки в содержаниях 
многих других элементов. Содержания элементов от водорода до никеля подобны тем, 
что получены для ряда других звезд с экстремально большими избытками гелия, хотя 
для о Бгг имеются некоторые особенности, связанные с двойственностью. Для элемен
тов с 2 > 30 наблюдается тенденция увеличения избытка с увеличением атомного но
мера, подобная той, что отмечается для Ат-звезд.

1. Введение. Возрастание интереса к изучению химического состава 
атмосфер химически 'Пекулярных звезд связано с существующим мнением 
о том, что эти пекулярности обусловлены ядерными реакциями, которые 
протекали и протекают в недрах звезд. Современные представления о ядер- 
ных реакциях на этапах горения водорода в' СГЮ-цикле и гелия в трой
ном а-процессе в основном описывают энергетическую сторону этих про
цессов, уделяя мало внимания вопросам химической эволюции вещества, 
особенно тяжелых элементов, не являющихся основным горючим или ка
тализаторами соответствующих циклов. Ядерные процессы, формирующие 
тяжелые элементы, вследствие малых количеств этих элементов в веществе 
звезд, могут привести к наблюдаемым аномалиям в их содержаниях даже 
на ранних этапах эволюции, когда эти процессы не играют практически 
никакой роли в энергетике и эволюции звезд. Появившиеся в последнее 
время работы по химическому составу экстремально гелиевых звезд [1—5] 
показывают, что на этих этапах возникают обнаружимые изменения со
держаний многих элементов. Более поздние стадии звездной эволюции, с 
одной стороны, сравнительно слабо изучены экспериментально, с другой 
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стороны, обладают большим числом степеней свободы из-за большого ко
личества исходных параметров.

Исследование химического состава атмосферы к Б$г дает уникальную 
возможность делать выводы об особенностях ядерных реакций, прошед
ших в недрах звезды на этапе превращения водорода в гелий и гелия в 
углерод, поскольку водородная оболочка этой двойной системы была по
теряна в результате перетекания вещества на спутник. Точное изучение 
содержаний тяжелых элементов в атмосферах звезд, подобных и Sgr, позво
лит получить важную информацию о малоизученных термоядерных реак
циях, приводящих к возникновению тех или иных аномалий. В этом плане 
критичным является точность определения содержаний и полнота набора 
исследуемых элементов.

Задача получения точного и обширного описка содержаний элемен
тов в атмосфере '-'Sgr была решена в предыдущих наших работах. В ра
ботах [6, 7] была построена модель атмосферы, определены параметры 
Г, и 1££и содержания легких элементов — Н, Не, С, И, О, в работе [8] 
были получены содержания элементов, тяжелее кислорода. На основе этих 
определений здесь проводится анализ особенностей химического состава 
о Sgr и делаются предположения о прошедших в звезде термоядерных 
реакциях.

2. Анализ химического состава иБ^г. Относительные содержания эле
ментов в атмосфере оБдг по сравнению с Солнцем приведены на рис. 1 и 
в табл. 1. В 3 и 4 столбцах табл. 1 содержания элементов выражены в ло
гарифмах относительно полного числа атомов, в 5 и б
столбцах таблицы и на рис. 1 — нормированы на единицу массы,

(р.Ау/Ер./У,). Анализируя эти данные, можно отметить следующие 
основные особенности химического состава атмосферы и Б^г:

1. Значительный дефицит водорода и избыток гелия.
2. Обратное, по сравнению с солнечным, отношение содержаний 

С : 14 : О, избыток углерода и азота при нормальном содержании кисло
рода.

3. Почти нормальные содержания М§, Б1, Б, Ее, №.
4. Примерно одинаковые избытки, на 1 ч-1.5 с!ех, №, Ыа, Р, С1, 

Аг, Са, Бс, Т1, V, Сг, Мп.
5. Большие избытки, > 28ех, тяжелых элементов с 2 > 30, причем, 

имеется тенденция к увеличению избытка с увеличением атомного номера 
элемента.

Если предположить, что исходный химический состав °52г был бли
зок к солнечному, то наблюдаемое соотношение содержаний Н, Не, С,
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Таблица 7
СОДЕРЖАНИЕ ЭЛЕМЕНТОВ В АТМОСФЕРЕ ՛□ Б8г

№ Элемент
- 18 (ТУэлА’Ю ЛГ)

© и Б8г О и Б8г

1 Н 0.05 3.3 - 0.07 3.93
2 Не 1.00 0.02 0.52 0.04
6 С 3.50 2.27+0.13 2.54 1.85
7 И 4.12 1.87+0.07 3.07 1.38
8 О 3.28 2.7 2.21 2.15

10 No 3.50 1.7 2.08 1.05
12 М8 4.57 4.07+0.07 3.24 3.34
13 А1 5.65 4.75±0.25 4.34 3.48
14 в։ 4.50 4.13+0.07 3.17 3.34
15 р 6.62 4.90+0.20 5.25 4.07
16 Б 4.84 4.54+0.04 3.41 3.69
17 С1 6.60 4.1 5.71 3.21
18 Аг 5.30 3.58+0.09 3.82 2.64
19 К 7.00 4.0 6.07 3.07
20 Са 5.72 4.3 4.24 3.36֊
21 Бе 9.01 7.35+0.15 7.48 6.36
22 т> 7.55 5.66+0.07 5.94 4.64'
23 V 8.13 6.70+0.10 6.51 5.65
24 Ст 6.58 5.16+0.05 5.00 4.10-
25 Мп 7.17 5.55+0.05 5.55 4.47
26 Ее 4.50 3.33+0.10 2.87 2.24
28 № 5.42 4.78+0.09 3.77 3.67
30 7.63 5.6 5.69 4.42
38 Бг 9.23 8.0 . 7.41 6.72՜
39 У 9.60 8.1 7.77 6.81
40 2г 9.60 7.50+0.14 7.76 6.20
42 Мо 10.00 7.3 7.90 5.98
56 Ва 10.15 7.0 7.89 5.52
57 1,а 10.60 5.35+0.25 8.58 3.87.
58 Се 10.40 7.27+0.07 8.37 5.81
60 № 10.50 6.0 8.46 4.50-
62 Бт 11.00 7.0 8.70 5.48
63 Ей 11.30 8.3 9.00 6.78
64 са 10.90 6.6 8.82 5.06
71 Та 11.70 12.2 9.32 10.60
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Тчг, О может быть следствием преобразования водорода в гелий через 
СМО-цикл, однако, существенной особенностью является то, что сум
марное количество нуклонов в С, N и О здесь больше первоначального. 
Увеличение содержания азота может быть получено на этапе работы 
СМО-цикла за счет уменьшения содержаний углерода и кислорода. По
скольку содержание кислорода в о Бдг практически нормальное (реакции 
преобразования кислорода в азот самые медленные в тройном С МО-цикле), 
то максимальное количество азота не должно было бы превышать перво
начальное количество углерода, равное примерно —2.50 (по массе).

Рис. 1. Относительная распространенность химических элементов в атмосфере 
и Зйг по сравнению с Солнцем, кружки, сплошная линия. Крестики — верхняя грани
ца, треугольники — определение по одной линии, точки — по нескольким линиям.

Наблюдаемое содержание азота на порядок больше, —1.5, одновременно 
наблюдается и значительный, на 0.8 8ех, избыток углерода. Такие измене
ния содержаний СМО-элементов можно объяснить, если предположить, что 
в и 5$г одновременно протекали два процесса: синтез углерода в тройном 
а-процессе в ядре и синтез гелия через СМО-цикл в слоевом источнике с 
постоянным подмешиванием в эти слои образующегося в ядре углерода. 
Равновесное соотношение между углеродом и азотом в слоях горения во
дорода будет определяться условиями протекания СМО-цикла, а общее их 
количество — интенсивностью перемешивания, выносящего углерод в слой 
горящего водорода. Фактором, обуславливающим перемешивание вещества 
и тех։ самым приводящим к наблюдаемому соотношению Н, Не, С, М, О 
в атмосфере и 5$г, может быть двойственность звезды.

Таким образом, одновременное горение гелия в тройном ^процессе 
в ядре и водорода в СЬЮ-цикле в слоевом источнике в двойных звездах 
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может приводить к одновременному увеличению содержания углерода и 
азота, причем, содержание азота может превышать первоначальное содер
жание углерода; содержание кислорода будет определяться только време
нем действия CNO-цикла.

3. Сравнение с экстремально гелиевыми звездами. Результаты нашего 
анализа химического состава '-»Sgr интересно сравнить с определениями 
содержаний элементов в атмосферах ряда других звезд с аномально низким 
содержанием водорода. Сейчас известно 18 таких звезд в области пара
метров Те от 11000 К до 40000 К, lg g—от 1.0 до 4.0 и содержанием 
водорода меньше 10% по числу атомов [9, 10]. Для трех из них— uSgr, 
KS Per и LSS 4300 — двойственность точно доказана, две — LSS 1922 и 
BD + 13°3224—заподозрены в двойственности [11, 12], остальные счи
таются одиночными. Относительная распространенность химических эле
ментов в атмосферах шести звезд из этой группы (в их. числе одна — 
спектрально-двойная, LSS 4300) по результатам работ [1—4] в сравне-

Рис. 2. Относительная распространевность химических элементов в атмосферах 
экстремально гелиевых звезд: • — HD 168476. И — HD 160641, д — BD-f-lO’2179,

□ - BD ֊ 9° 4395, X - HD 124448, SB — LSS 4300, о - u Sgr. [Af] - lg ( —— ) _

wJ©
нии с Солнцем показана на рис. 2. Там же приведены наши результаты 
для оБдг. Нормировка такая же, как на рис. 1. Параметры звезд даны в 
табл. 2, где указаны номер или название каждой звезды, эффективная тем-
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пература и ошибка ее определения, расстояние до галактической пло
скости, 7, хуч^й'ля скорость, Уг, содержание элементов Н, Не, С, Ы, О от
носительно Солнца и источник этих данных. Для звезды ВО 10°2179 
приведены два ряда определений по разным работам (обе выполнены ме
тодом моделей атмосфер), их различие может характеризовать точность 
определения содержаний элементов для экстремально гелиевых звезд в 
этих работах. Точность крайне низкая, что в основном обусловлено тем, 
что эти звезды очень слабые, т՝,-֊ 10™, поэтому делать какие-либо точ
ные заключения на основе этих данных пока преждевременно. Тем уди
вительнее кажется тот факт, что содержания ряда элементов в звездах, 
указанных в табл. 2 и на рис. 2, совпадают с очень малым раз
бросом. Так, содержание гелия варьируется от —0.05 до —0.01 (в 
единицах содержания кремния, серы везде почти нор
мальные, в то же время наблюдаются избытки ряда тяжелых элементов. 
Все это позволяет сделать некоторые выводы о характере ядерных процес
сов в рассматриваемых звездах.

Таблица 2՛ 
ПАРАМЕТРЫ ЭКСТРЕМАЛЬНО ГЕЛИЕВЫХ ЗВЕЗД С ОПРЕДЕЛЕНИЯМИ 

ХИМИЧЕСКОГО СОСТАВА

Звезда Т, •к 8 2, ПК /г, — 
с

[Н] [Не] [С] [Ы] [О] Литера
тура

НО 168476 14000+500 1.5 -1580 -165 —4.24 0.45 1. 1.0 -0.5 [4]
НО 124448 15750+500 3.7 1650 - 66 -4.5 0.48 0.95 0.9 -0.4 [2]
ВО4-Ю° 2179 16250+1С00 3.6 5580 155 -3.8 0.45 1.5 0.9 -0.7 [2]
ВП+10° 2179 16800+600 2.6 -3.5 0.48 0.9 0.1 -0.8 [5]
ВО—9° 4395 32000+6000 2.6 1600 -3.3 0.49 0.8 0.1 -0.65 [3]
НО 160641 40000 3.5 100 0.48 0. 0.8 0. ПИ
ЬЗБ 4300 14700+300 1.4 -59 —3.0 0.50 0.5 1.3 [13]
и Бяг 13500+300 1.5 —3.85 0.48 0.7 1.7 0.06

Эволюционный статус одиночных экстремально гелиевых звезд до сих 
пор не определен. Имеется два ряда эволюционных расчетов, которые дают 
значения Т., ТУ (Не), соответствующие наблюдаемым для этих звезд.. 
Расчеты [14] выполнены для однородных гелиевых звезд с массами от. 0.5 
до 16 М@, по ним экстремально гелиевые звезды имеют массы от 1 до 
2 Л#© и эволюционируют от начальной гелиевой последовательности к об
ласти красных гигантов с уменьшением Те н постоянной светимостью после 
выгорания гелия в ядре и перед началом горения углерода. По расчетам 
[15] экстремально гелиевые звезды имеют массы от 0.6 до 1 Л/© и вволю- 
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ционируют от красных гигантов к белым карликам с ростом Те и умень
шением светимости, имея вырожденное углеродно-кислородное ядро и 
слоевой источник горения гелия. Однако оба эволюционных сценария не 
отвечают на ряд вопросов: не объясняют предысторию этих звезд, меха
низм потери водородной оболочки и большие лучевые скорости. Эти не- 
•ясности могут быть объяснены предположением, что первоначально экстре
мально гелиевые звезды являлись компонентами двойных систем, в кото
рых наблюдаемые сейчас компоненты потеряли свою водородную оболоч
ку после заполнения .полости Роша, перетекание массы на второй компо
нент привело к резкому ускорению его эволюции, взрыву и увеличению 
скорости движения наблюдаемого компонента (эффект пращи). Причем, 
не исключено, что остаток взорвавшегося компонента, превратившись в 
релятивистский объект, движется вместе с наблюдаемым.

С другой стороны, сравнение содержаний химических элементов в ат
мосферах этих звезд между собой и Солнцем показывает,- что они не со
ставляют однородной группы. В звездах НВ 168476, НВ 124448, НВ 
160641, Ь55 4330 наряду с дефицитом водорода и избытком гелия наблю
дается значительный избыток азота, что свидетельствует о том, что вы
горание водорода в их ядрах шло через СМО-цикл. Следовательно, в на
чале своей эволюции эти звезды имели массу больше солнечной. В то же 
время, в атмосферах звезд ВВ 4֊ 10°2179 (по результатам работы [5]) и 
ВВ —9°4395 содержание азота такое же, как на Солнце, поэтому вероят
но, что процесс превращения водорода в гелий шел здесь через рр-цнкл, 
не затрагивая более тяжелых элементов, что могло произойти, если их мас
сы были равны или меньше солнечной.

Избытки углерода в большинстве экстремально гелиевых звезд, за 
исключением НВ 160641, вероятно, являются следствием выгорания ге
лия в а-процессе. Избыток азота в двойной звезде 4300 почти так же 
велик, как в Эдг и не может быть объяснен только действием СКО-цик- 
ла. Одинаковый характер избытков в ьЭдг и Ь5 5 4300 подтверждает вы
сказанное выше предположение о имевшем Место перемешивании между 
зоной горения водорода в слое и гелия в ядре, которое, по-видимому, сти
мулировалось двойственностью.

Содержание неона определено только для двух экстремально гелиевых 
звезд, НО 168476 и НО 160640, как и в '-'Э^гоно значительно превышает 
солнечное, что может быть следствием действия неон-натриевого цикла.

Содержание элементов от неона до никеля >в атмосфере о 5$г очень по
хоже на наблюдаемое в других экстремально гелиевых звездах (см. рнс. 2), 
•особенно тесное совпадение наблюдается между о Э2г и НО 168476, в то 
же время здесь, как указывалось выше, в среднем содержания элементов 
незначительно отличаются от солнечных. Обращает на себя внимание п 
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тот факт, что обилие такого «пекулярного» элемента, как кремний, для 
всех экстремально гелиевых звезд и '-1 Бдг не отличается от солнечного.

4. Тяжелые элементы в К сожалению, по более тяжелым эле
ментам данные для экстремально гелиевых звезд отсутствуют, а здесь для 
ойдг наблюдается довольно интересная закономерность: избытки содер
жаний элементов, начиная от стронция, возрастают с увеличением атомно
го веса. Но для самого тяжелого из наблюдаемых элементов, тантала, по
лучен дефицит (по сравнению с Солнцем) на порядок. Интересно, что та
кой же характер роста избытков тяжелых элементов при одновременно 
нормальном в среднем содержании промежуточных элементов, от магния 
до цинка включительно, наблюдается в металлических (Ат) звездах [16]. 
И, наконец, на рис. 3 представлено сопоставление величин отличий содер-

1Н]теор.
Рнз. 3. Сравнение величин избытков в содержаниях элементов в атмосфере 

с рассчитанными в работе [17]. 1
•■՝• ' '* ֊ •>■>. 1-.

жаний некоторых элементов в՜ о З^г от солнечных с рассчитанными в ра
боте [17] максимальными избытками, получаемыми в результате бомбар
дировки вещества нормального химического состава о-частицами. Наличие 
корреляции этих величин может свидетельствовать о том, что наблюдае
мые особенности химического состава ь Бдг в определенной степени об- 
условлены и ядерными процессами, связанными с выгоранием гелия.

5. Заключение. Определение содержаний большого количества хими
ческих элементов в атмосфере главного компонента двойной системы о Здг,. 
Лишенного водородной оболочки, позволило сделать след՝ ющие 'заключе
ния. • • •
7—326 • . •
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1. Наряду с аномалиями в содержаниях Н, Не, С, N, О, которые 
объясняются реакциями горения водорода через CNO-цикл и гелия через 
тройной о-процесс, в атмосфере u Sgr присутствуют аномалии в содержа
ниях многих других элементов, которые также имеют безусловно эволю
ционную природу.

2. Относительная распространенность химических элементов в атмо
сфере и Sgr подобна той, что наблюдается в атмосферах Ат-звезд.

3. Распределение содержаний элементов от водорода до никеля вклю
чительно во многом сходно с тем, что получено для группы экстремально 
гелиевых звезд, что может свидетельствовать об общности термоядерных 
реакций, обусловивших их эволюцию.

4. Некоторые особенности химического состава (большой избыток 
азота) могут быть связаны с двойственностью звезды, которая оказывает 
влияние на условия протекания термоядерных реакций посредством допол
нительного перемешивания.

Ростовский государственный 
университет

EVOLUTIONARY CHANGES IN THE CHEMICAL ABUNDANCE. 
OF THE BINARY STAR □ SGR

V. V. LEUSHIN, G. P. TOPILSKAYA

The chemical composition of the atmosphere of the bright com
ponent in the о Sgr binary system was analysed. This component has. 
Jost its hydrogen envelope as a result of mass transfer. Parallel with 
the hydrogen deficit, helium over-abundance and CNO-anomalies mainly 
engendered by the hydrogen burning in the CNO-cycIe (and partly 
caused by the hydrogen burning in the course of the 3 a process), the- 
anomalies abundances of many other elements were revealed. The abun
dances of the chemical elements from H to Ni are similar to those 
observed for the extreme helium stars. However, there do exist certain՛, 
differences in the о Sgr binary system. For the elements with Z 30 
an increase in the abundances with the growth of the atomic number- 
has been noted. Such a tendency has also been observed, in. Amrstars*.

ЛИТЕРАТУРА

1. I. Aller, Liege Coll. 8 XV, N357, 353, 1954.
2. D. Sch6nberner, R- Wolf, Astron, and Astropbys., 37, 87, 1974.



О ХИМИЧЕСКОМ СОСТАВЕ « Sgr 563

3. ]. Kaufmann, D. Schönberner, Astron, and Astrophys., 57, 169, 1977.
4. H. Walker, D. Schönberner, Astron, and Astrophys., 97, 291, 1981.
5. U. Heber, Astron, and Astrophys., 118, 39, 1983.
6. В. В. Леушин, Г. П. Топильская, Астрофизика, 22, 121, 1985.
7. В. В. Леушин, Г. П. Топильская, Астрофизика, 26, 195, 1987.
8. В. В. Леушин, Г. П. Топильская, Астрофизика, 28, 363, 1988.
9. J. S. Drilling, Astrophys. J., 242, L 43, 1980.

10. A. E- Lyna։-Gray, Irich. Astron. J., 15, 42, 1981.
11. J. S. Drilling, A. U. Landolt, D. Schönberner. Astrophys. J., 279, 748, 1984.
12. A. E. Lynae-Gray, Mon. Notic. Roy. Astron. Soc., 209, 387, 1984.
13. D. Schönberner, J. Drilling, Astrophys. J., 276, 229, 1984.
14. B. Paczynekl, Acta Astron., 21, 1, 1971.
15. D- Schönberner, Astron, and Astrophys., 57, 437, 1977.
16. X C. Wolff, The А-Stars: Problems and Perspectives, NASA, Washington, 1983.
17. P. J. Brancazio, A. G. W. Cameron, Can. J. Phys., 45, 3297, 1967.



АС ТРОФИЗ ИКА
ТОМ 28 ИЮНЬ, 1988 ВЫПУСК 3

УДК: 524.3-852

ИССЛЕДОВАНИЕ АТМОСФЕР ЗВЕЗД i’Sco (F2 Ia) И 0Sco (F1 II)

3. А. САМЕДОВ
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Методом моделей атмосфер исследованы атмосферы звезд i* Sco (F2Ia) и 
0 Sco (Fill). Найдены следующие значения аффективной температуры и ускорения 
силы тяжести: = 6550 + 150 К и 1g g — 0.65 + 0.2 для t> Sco; 7^$$ = 6750 +
+ 150 К и 1g g = 2.4 + 0.2 для 0 Sco. Показано, что скорость микротурбулентности 
в верхних слоях атмосферы существенно превышает скорость звука; по линиям ио
нов Till, Fell. Crll получена более высокая скорость микротурбулентности, чем по 
линиям Fel. По относительно слабым линиям определен химический состав ։■ Sco и 
О Sco. Содержание металлов в атмосфере ։* Sco в среднем оказалось близким к сол
нечному; найден некоторый дефицит С, Са, Sc и V. В атмосфере 0 Sco обнаружен 
избыток натрия [Na/Fe] »■* 0.6 при общем дефиците металлов относительно Солнца 
примерно в 2 раза. Путем сравнения с эволюционными расчетами найдены массы, 
радиусы, светимости и возраст ։' Sco и 0 Sco. Относительная протяженность атмо
сферы составляет: &HIR =0.12 для i1 Sco и &HIR =0.012 для 0 Sco.

1. Введение. В настоящей работе методом моделей атмосфер ис
следованы звезды южного неба i' Sco(F2Ia) = HR6615 и 6Sco (Fill) = 
— HR6553. Как и при изучении о СМа [1], it Sgr [2] и и Саг [3] исполь
зовались данные Кастли и Уотсона [4], полученные по спектрограм
мам с дисперсией 2.1 А/мм. Расчеты основывались на моделях атмо
сфер Куруца [5]. Методика расчетов описана в [б]. Все вычисления 
проведены на ЭВМ ЕС-1033 Крымской астрофизической обсерватории.

При исследовании атмосферы i1 Sco возникла трудность выбора 
подходящей модели атмосферы, так как модели атмосфер Куруца [5] 
рассчитаны для значений 1g g 1 при Г,фф > 6500 К, а для i1 Sco мож
но было ожидать, что lgg<^l> 7^?^>6500 К. Задача облегчалась 
тем обстоятельством, что распределения температуры в атмосферах 
F- и G звезд практически не зависят от 1gg (см. [7]). Поэтому, счи
тая Т (") заданным, с помощью программы, описанной в [8], мы вы
числили распределение газового Р, (т) и электронного Р, (’) давлений 
для ряда моделей с эффективными температурами 6500 К, 7000 К и 
■с ускорениями силы тяжести lgg<^l. Турбулентное давление в этих 
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моделях соответствует найденному распределению микротурбулент
ности ;<(') по линиям ионов для ՛.՛ Бсо.

2. Определение эффективной температуры и ускорения силы 
тяжести. При определении эффективной температуры и ускорения 
силы тяжести звезд ՛-'Бсо и 6 5со использован ряд критериев, опи
санных ниже.

а) Проведено сравнение наблюдаемых [4] и теоретических [5] 
профилей бальмеровских линий Н7 и Н?.. В [5] отсутствуют профили 
бальмеровских линий для моделей с 1^ £ <[ 1 ПРИ ^»фф 6500 К. Од
нако расчеты [5] показывают, что профили бальмеровских линий в 
атмосферах Р- и С звезд практически не зависят от поэтому их 
можно считать заданными и для моделей с 1^^<[1.0. В случае ՛.'Бсо 
мы воспользовались этим обстоятельством.

б) Сопоставлены наблюдаемые [9] и теоретические [5] значения 
индекса [с,]. Наблюдаемые значения [с։] для I1 Эсо [с։] = 1.392, для 
6 5со [с,1 = 0.963. Он определяется формулой [с։] = с։ — 0.20 (6 — у) 
и свободен от влияния межзвездного поглощения. В случае ՛-' Б со 
теоретические значения [с։] для моделей с 1г’ = 0.5 найдены с по
мощью экстраполяции.

Для 65со мы сопоставили также наблюдаемые [10] и теоретиче
ские [5] отношения потоков в двух участках непрерывного спектра (до 
и после бальмеровского предела). Наблюдаемые потоки исправлены
за межзвездное покраснение, соответствующее расстоянию d = 160 пк

Л(4637)
Г(3636)[П]: - 0.368.

Согласно [12], сверхгигант /* 5со расположен на расстоянии d — 
= 1076 пк. Если наблюдаемые потоки [10] исправить за межзвездное 
покраснение, соответствующее этому расстоянию или значению Ау = 
— 0т81 [13], и сопоставить с теоретическими потоками [5], тогда для 
I* 5со получается значение 1$ £, которое существенно отличается от 
1? Я՝ найденного по индексу [с։] и ионизационному равновесию. Мы 
считаем, что это расхождение связано с неправильным учетом меж
звездного поглощения и поэтому в случае 1՛ Зсо критерий отноше
ния потоков не рассматривался.

в) В качестве последнего критерия применялось ионизационное 
равновесие. Для этой цели мы отобрали относительно слабые линии 
Fei—Fell и Til—Till. В расчетах ионизационного равновесия для 
звезды I* Sco использовались модели, рассчитанные нами.

Полученные диаграммы, построенные на основе вышеуказанных 
критериев, представлены на рис. 1. Из диаграммы для i1 Sco опре
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деляем параметры Тэфф = 6650 ± 150 К и lg g — 0.65 + 0.2; для в Sco 
Тэфф = 6750 ± 150 К и 1g g = 2.4 ± 0.2.

Рис. 1. Диаграмма для определения Тяфф и у звезд I* 5со и 0 Зсо. Точки 
соответствуют принятым моделям атмосфер.

3. Анализ микротпурбулентностпи. По линиям Fel и по линиям 
ионов Till, Fell и CrII изучена микротурбулентность в атмосферах 
I1 Sco и 6 Sco. Чтобы ответить на вопрос, является скорость микро
турбулентности Ь постоянной или переменной по глубине в атмо
сферах звезд, необходимо иметь список линий какого-либо атома или 
иона в широком диапазоне эквивалентных ширин, включая и наибо
лее слабые линии с ширинами IFx= (10— 20) SRA. К сожалению, в 
данных [4], используемых нами, наиболее многочисленные линии Fel, 
Till, Fell и CrII не содержат самых слабых линий. В таком случае 
поступаем следующим образом. Рассмотрим оба варианта: = const и 

(т), и скорость микротурбулентности подбираем так, чтобы оп
ределяемое содержание элемента Ige не показывало хода с ростом 

Определенные постоянные значения даны в табл. 1, а зависи
мости (^ьооо) представлены на рис. 2.

Таблица 1 
НАЙДЕННЫЕ ЗНАЧЕНИЯ МИКРОТУР- 
БУЛЕНТНОЙ СКОРОСТИ В АТМОС
ФЕРАХ 1' Sco И 0 Sco ПРИ ПРЕДПОЛО

ЖЕНИИ (т) = const

Исследованные 
линии

*■
________ gf 

t1 Sco

км/с

0 Sco

Fel 10 6.5
Tin, Fell, CrII 14 10.5

Отметим, что в случае 0Sco анализ микротурбулентности вы
полнен по меньшему количеству линий Fel, причем эти линии дают 
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большой разброс в lgs. Поэтому определение микротурбулентности 
в атмосфере б Sco по линиям Fel является менее уверенным.

Видно, что, как и в случае других F- сверхгигантов [1, 3, 14, 15], 
в атмосферах t1 Sco и 6 Sco по линиям ионов получается более высо
кая скорость микротурбулентности, чем по линиям Fel. Причины та
кого расхождения расмотрены в [16, 17], где показано, что оно свя
зано с неучтенными в расчетах отклонениями от АТР в степени ио
низации атомов. Там же показано, что изменения в степени ионизации 
в атмосферах F-звезд влияют практически только на концентрацию 
нейтральных атомов, поэтому скорость микротурбулентности, опре
деленную по линиям ионизованных атомов, следует признать более 
правильной. Окончательные модели атмосфер i1 Sco и 0 Sco были вы
числены с учетом турбулентного давления, соответствующего распре
делению Ь ('юоо)» найденному по линиям ионов.

Рис. 2. Зависимость скорости микротурбу
лентности от оптической глубины. Кривые I най
дены по линиям Fel, кривые IT—по линиям Till. 
Fell и СгИ.

Мы вычислили распределение скорости звука в атмосферах i1 Sco 
и 6 Sco. Получено, что в атмосфере i1 Sco, начиная с оптической глу
бины т = 0.4, а в атмосфере 0 Sco — с глубины т = 0.1, развивается 
сверхзвук овая микротурбулентность. Столь заметная сверхзвуковая 
микротурбулентность обнаружена и у поздних F- сверхгигантов [1,7]. 
Уже отмечалось [14], что сверхзвуковые турбулентные движения мо
гут при вод ить к появлению ударных волн, к нагреву верхних слоев 
атмосферы и к возникновению хромосферы.

4. Хи мический. состав. При определении химического состава 
в атмосферах i1 Sco и OSco принята скорость микротурбулентности Ь 
определенная по линиям ионизованных атомов. Содержания элемен 
тов вычислены как при = const, так и при {-).

Найденные содержания элементов приведены в табл. 2. Резуль
таты даны в логарифмической шкале, причем Ige (El) = lg[N(El)/ 
/N(H)] 12. При определении химического состава мы отобрали от
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носительно слабые линии, потому что они мало чувствительны к 
ошибкам в микротурбулентности, в затухании, а также к отклоне
ниям от ЛТР. Для сравнения в табл. 2 представлен также химиче
ский состав Солнца, соответствующий принятой системе сил осцил
ляторов (см. [18]). Для Fel и Fell были взяты силы осцилляторов из 
работ [19, 20].

ХИМИЧЕСКИЙ СОСТАВ АТМОСФЕР U Sco, 0 Sco И СОЛНЦА
Таблица 2

Элемент Число
ЛИВИЙ

>я E.-SCJ Число 
линий

*я s0Sco

՝8е©— 14 км/с (•) 10.5 км/с

CI 2 8.28 8.25 — — 8.61
Nai — — — 2 6.52 ' 6.34 6.28
Mgi 3 7.49 7.56 3 7.42 • 7.39 7.60
Cal 6 5.93 5.98 -- — — 6.36
Sell 3 2.66 2.69 3 2.69 2.63 3.00
Til 4 4.61 4.73 — — 4.86
Till 6 4.65 4.63 5 4.25 4.20 4.82
VII 4 3.65 3.68 2 3.94 3.87 4.00
Crll 5 5.37 5.27 5 5.21 5.11 5.50
MnI 3 5.38 5.50 — —- — 5.55
Fei 18 7.39 7.54 4 7.24 7.15 7.60
Fell 4 7.45 7.38 4 7.23 7.11 7.60
Col 3 4.39 4.51 — — — 4.55
Nil 4 6.13 6.27 — — — 6.08
Nill 3 5.91 5.96 1 6.30 6.24 6.21
Znl 1 4.32 4.41 — — — 4.42
Y1I 3 2.12 2.09 3 1.77 1.72 2.24
Zrll 3 2.89 2.88 3 2.25 2.22 2.96
Ball 2 2.30 2.45 — — — 2.40
Lail 3, 0.91 0.97 1 0.82 0.81 1.13

На рис. 3 и 4 представлена разница в значениях между ис
следованными звездами и Солнцем. Из рис. 3 видно, что химический 
состав атмосферы I1 Бсо близок к солнечному. Разница в содер
жании элементов (кроме С, Са, Бс и V) между I1 Бсо и Солнцем по
падает в узкий интервал от —0.06 до —0.22. Как и в других Р-сверх- 
гигантах [1, 7, 8, 15, 18], наблюдается пониженное содержание угле
рода. Дефицит углерода обусловлен выгоранием его в реакциях 
С МО-цикла и полным перемешиванием вещества звезды на стадии 
гиганта или сверхгиганта. Интересно, что Са, 5с и V тоже показали
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некоторый дефицит. Такое пониженное содержание Са и Бс мы об
наружили и в атмосфере оСМа [1].

Рис. 3. Различие в содержании элементов между ։■ б со и Солнцем при =Е (")' 
и = 14 км/с. Светлыми кружками выделены неуверенные определения, выполнен
ные либо по одной линии (лантан), либо по двум линиям, но со значительным раз
бросом в содержании (барий).

Содержание элементов, кроме натрия, в атмосфере 6 Бсо оказа
лось пониженным относительно Солнца примерно в два раза (рис. 4, 
штриховая линия); Ыа показал повышенное содержание [Ыа/Ее] = 
= Д1£Б (№) — А (де (Ее) = 0.6. Избыток Ма обнаружен и у других 
Е-сверхгигантов [7, 8, 18]. В [7] была выдвинута гипотеза, что избы
точное содержание Ма может объясняться превращением некоторого 
количества неона в натрий в реакциях ЫеЫа-цикла. Этот избыточный 
Ыа должен быть вынесен в атмосферу в результате глубокого пере
мешивания. Это предположение подкреплено количественными оцен
ками [21]*

Рис. 4. Различие в содержании 
элементов между 0 Sco и Солнцем 
при ^ =;,՛-) и ; = 10.5 км/с. Свет
лыми кружками выделены неуверен
ные определения, выполненные по 
одной линии (никель, лантан). Штри
ховые линия соответствуют средним 
значениям разностей Alge для ме
таллов.

5. Эволюционные параметры. С помощью эволюционных рас
четов [22, 23] на основе найденных значений Гэфф и звезд I* Бсо 
и &Бсо мы оценили их массы. Точнее говоря,, использовались эволю
ционные треки с шагом 0.1 М@, полученные Любимковым [24] путем 
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интерполяции данных [22, 23]. Если масса М известна, то радиус R 
и светимость £ можно получить из следующих соотношений [18]:

1? (Л//?о) = 2-22 + 0-51?(ЛГ/М0) - 0.5 1? £,
1? (£/£о) = - 15.045 + 21? (/?//?©) + 41? Г>фф.

Непосредственно из расчетов [24] находится возраст (. Полу
ченные результаты вместе с ошибками определения представлены в 
табл. 3. При выводе параметров, М, R, Ь и / принято начальное со
держание гелия У = 0.28 и начальное содержание металлов £ = 0.02, 
что в среднем соответствует звездам первого типа населения.

ОСНОВНЫЕ ПАРАМЕТРЫ ЗВЕЗД Sco И OSco
, Таблица 3

Звезда Г,фф. К >8 g M/Mq lg(Ä//?0) 1g (L/Lq) >gf 6H/R

1՝ Sco 6650+150 0.65+0.2 26+8 2.60+0.18 5.45+0.32 6.78+0.2 0.12
0 Sco 6750+150 2.4 +0.2 6+1 1.41+0.14 3.09+0.24 7.64+0.18 0.012

Мы оценили для звезд i1 Sco и 6 Sco относительную протяжен
ность атмосферы LHIR, где R — радиус звезды, Д/7— геометрическая 
толщина атмосферы, определяемая как расстояние между глубинами 
■'ьооо = 10 и т50и0 = 0.001. Найденные значения &H'R представлены в 
табл. 3. Видно, что для 8 Sco протяженность атмосферы составляет 
лишь 1.2 °/0 радиуса звезды, а для t1 Sco она существенно больше — 
12°/0.

6. Основные результаты. 1. Найдены следующие значения эф
фективной температуры и ускорения силы тяжести исследуемых звезд: 
Т’эфф = 6650 + 150 К и 1?? = 0.65 ± 0.2 для i1 Sco; 7'»фф = 6750 + 150К 
и 1? g — 2.4 + 0.2 для 8 Sco.

2. По линиям ионов Till, Fell и Crll получена более высокая 
скорость микротурбулентности, чем по линиям Fel. Объяснение такого 
расхождения связано с неучетом отклонения от ЛТР в степени иони
зации атомов [16, 17].

3. Получено, что в атмосфере i1 Sco, начиная с оптической глу
бины Tjooo = 0.4, а в атмосфере 6Sco — т.ооо = 0.1 развивается сверх
звуковая микротурбулентность. Сверхзвуковые движения могут при
водить к возникновению хромосферы.

4. Содержание металлов в атмосфере i1 Sco в среднем оказалось 
^близким к солнечному. Найден некоторый дефицит С, Са, Sc и V. 
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В атмосфере 6 Sco обнаружено пониженное содержание металлов от
носительно Солнца примерно в 2 раза. Найден избыток натрия 
[Na/Fe] = 0.6.

5. Путем сравнения Гэфф и 1g# с результатами эволюционных 
расчетов найдены масса, радиус, светимость и возраст i1 Sco и 8 Sco. 
Обнаружено, что i1 Sco, массивная и молодая звезда (М~ 26 Mq, 
t-^6 млн. лет), имеет большой радиус (A?~400 /?q) и довольно про
тяженную атмосферу.

В заключение выражаю искреннюю благодарность Л. С. Любим- 
кову за постоянное внимание к работе и полезные замечания.
Крымская астрофизическая 

обсерватория

THE INVESTIGATION OF THE ATMOSPHERES 
OF STARS i’ Sco (F2Ia) and 8 Sco (Fill)

Z. A. SAMEDOV

By using the model atmospheres we have analyzed the atmospheres 
of stars i* Sco (F2Ia) and 8 Sco (Fill). The following values of the 
effective temperature and surface gravity were obtained: Tcff = 6650 ± 
± 150 K, Ig g — 0.65 ± 0.2 for i* Sco and Тм = 6750 + 150 К, lg g = 
= 2.4 + 0.2 for 6 Sco. It has been shown that the microturbulent ve
locity in the upper layer of the atmosphere exceeds noticeably the sound 
velocity; the analysis of Till, Fell and CrII lines showed higher values in 
comparison with Fei lines. We have investigated the chemical compo
sition of t1 Sco and 8 Sco using relatively weak lines. Metal abundance 
in the atmosphere of i1 Sco on the average is close to that of the Sun; 
some C, Ca, Sc and V deficiency was found. In the atmosphere of 
8 Sco Na abundance [Na/Fe] = 0.6 was found with metal 2-fold under
abundance with respect to the Sun. By means of comparison with the 
evolution calculations we found masses, radii, luminosities and the age 
of i1 Sco and 8 Sco. The atmosphere extension is &H/R = 0.12 for 
t1 Sco and кН/R = 0.012 for 8 Sco.
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Проведено сравнение с данными моделей звездных атмосфер наблюденного абсо
лютного распределения энергии в спектре Веги в диапазоне 3100—10 800 А, получен
ного в ГАО АН СССР в 1986 г. на основе «привязки* излучения от Веги к излуче
нию наземного источника, прокалиброванного с помощью Государственного первич
ного эталона. Показано, что наблюденное распределение наилучшим образом описы
вается моделью с Тец = 9850 К. При этом отмечается наличие избытка излучения в 
диапазоне 7500—10 800 А на 7—10% по сравнению с модельными данными. Делается 
попытка объяснения наблюдаемого избытка. Вероятно, Вега является быстрым ротато

ром (у =; 230 км/с) с углом наклона оси вращения к лучу зрения ։ 4° -4- 7°.

1. Введение. Веге (а Ьуг, ВБ 7001, НВ 172167, Бр АО V) как первич
ному спектрофотометрическому стандарту всегда уделялось большое вни
мание. Измерения квазимонохроматических освещенностей, Ек, создавае
мых ею на внешней границе земной атмосферы, выполнялись многими ис
следователями в различных спектральных диапазонах [1—10]. Наиболее 
изученными являются видимая и ближняя ИК-области спектра в диапа
зоне длин волн 3100—11000 А [2—7]. Однако даже в этом диапазоне 
точность абсолютных измерений Е). значительно ниже точности наблюде
ний этой величины в относительных единицах. Поэтому для повышения 
точности измерений Еу. в абсолютных энергетических единицах важную 
роль играет дальнейшее совершенствование методики абсолютной калиб
ровки звездных спектров.

Существенный шаг в этом направлении был сделан А.. А. Архаро
вым, который одновременно использовал два наиболее распространенных 
метода абсолютизации — диффуэно-рассеивающего экрана и удаленного 
источника, устранив при этом основные недостатки каждого метода в от
дельности [11]. На их основе были выполнены измерения распределения 
энергии в спектре Веги в диапазоне 3100—10800 А в единицах спектраль
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ной плотности энергетической освещенности Государственного первичного 
эталона (ГОСТ 8. 196-81). Результаты измерений [7] значительно отли
чаются от данных предыдущих исследователей [2—5]. Поскольку но
вые измерения выполнены весьма тщательно в методическом отношении 
(см. [11]), то эти результаты нам представляются достаточно надежными.

В настоящей работе ставится задача поиска подходящей модели звезд
ной атмосферы для описания новых результатов абсолютных измерений 
распределения энергии в спектре Веги с целью оценки некоторых физиче
ских характеристик этой звезды.

2. Исходные параметры. Для сравнения наблюденных величин с мо
дельными данными примем следующие значения параметров Веги: угловой 
диаметр = (3.,/24 4՜ 0.//07)-10 3 [12], параллакс “ = 0/'123 ± 0/005 
[13]. Тогда расстояние до звезды «У = (8.1 ± 0.3) пк, а радиус R = 
= (1.97 ± 0.09)-10" см = (2.83 ± 0.13)/?©, где /?©—радиус Солнца.

Массу звезды, М, можно оценить из известных соотношений: абсо
лютная величина (Му) — светимость и масса—светимость, приведенных 
в [14]. Если принять для Веги Му = 0?7 ± 0?4, то есть среднее значе
ние абсолютной величины звезды подкласса АО главной последовательности 
с учетом вариаций Му внутри подкласса, то получим М = (3.0±0.3) Мэ 
(здесь М(£)—масса Солнца). Тогда величина логарифма динамиче
ского ускорения силы тяжести, 1££да, оказывается равной 4.01 ± 
±0.09. (Заметим, что континуум звезды мало чувствителен к 
Действительно, различие в даже на 0.5 (см. [15]) для него ока
зывается несущественным).

3. Сравнение с моделями звездных атмосфер. Эмпирическое абсолют
ное распределение энергии в спектре Веги сравнивалось с данными моде
лей звездных атмосфер, рассчитанных Куруцем [15] для различных зна
чений температуры и 1&£ = 4.0. Вычисленные им потоки световой энер
гии, излучаемой с единицы -поверхности звезды за 1 с, предваритель
но переводились в освещенности, Д,֊ создаваемые звездой радиуса R на 
расстоянии (I, по формуле

Д = Гх/ б£о/--10~5У-3.1416. (1>
Л \2.06265 /

Перед сравнением вычисленные значения Д уменьшались на величину 
межзвездного покраснения с помощью формулы (см. [1])

= 1гд - 0.434-& • ЕВ-у. (2>

Коэффициенты межзвездной экстинкции, для дальнего ультрафиолета.
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(X < 2740 А) можно найти в [1], а для видимой и ближней ИК-обла- 
стей — в работе [16]. Для Веги £д-и = 0Г01 [1].

К наблюденным данным в диапазоне 3100—10800 А [7] были добав
лены измерения, выполненные в ракетном ультрафиолете, XX 1380— 
— 2740 А [1], и данные по измерениям в далекой ИК-области (Х>1 мкм), 
полученные в работах [8—10].

Рис. 1. Абсолютное распределение энергии в спектре Веги. Кривые 1—4 вычис
лены для 0дд = 3."24- 10~3 из моделей атмосферы Куруца [15] с 1б£ = 4.0 и 
температурами 11 000 К, 10 500 К, 10 000 К и 9500 К соответственно. Кривая 5 по
строена по данным измерений [7].

На рис. 1 представлены результаты сравнения (для иллюстрации мы 
ограничились диапазоном длин волн от 3100 до 10 800 А). Здесь приве
дены в звездных величинах расчетные кривые для моделей с различными 
температурами и эмпирическая (кривая. Как видно, для описания наблю
денных данных очень трудно отдать предпочтение какой-либо модели. Тем 
не менее, мы попытались подобрать по способу наименьших квадратов та
кое расчетное распределение, которое дает .наилучшее согласие с наблюден
ным. Им оказалось распределение, вычисленное для модели с темпе;рату- 
рой 9850 К.

На рис. 2 приводятся разности в звездных величинах, —т? 
между эмпирическим распределением (т£ = — 2.51^£х) и вычислен֊ 
ным (тГ= — 2.51гЛс0ГГ) для модели с этой температурой. Ошибки в 
вычислениях из-за погрешности измерений Е\ показаны на 
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рис. 2 в виде „усов“. Разброс значений — т? из-за неточности 
измерений углового диаметра показан в виде параллельного смеще
ния оси („нулевой“ разности) на величину, ограниченную прерыви
стыми линиями.

X(мам)

Рис. 2. Зависимость разности — тк от длины волны. Вертикальными отрез
ками и пунктирными линиями показан разброс значений из-за ошибок наблюдений и 
вычислений.

Как видно из рисунка, одними ошибками не объяснить наблюдаемое 
различие. Следовательно, эмпирические данные во всем диапазоне длин 
волн описать одной моделью нельзя. Исследования показали, что: 1) в да
леком ультрафиолете согласие наблюденной кривой и модельной с Тец = 
= 9850 К достигается в пределах ±7%, то есть с точностью до ошибок 
измерений и вычислений в этой области; 2) в интервале 3100—4000 А 
данные [7] в пределах 2—3% хорошо представляются моделью с ТР// = 
= 9650 К; 3) в видимой области спектра (40С0—4600 А) модель с Т,-ц - 
= 9850 К хорошо описывает эмпирическую кривую. Нг пример. при ?.= 
= 5550 А теоретическое значение квазимонохроматической звездной ве
личины равно 17085, а наблюденное —17*079; 4) для значений тпк в 
диапазоне 6500—7500 А лучше подходит модельное распределение 
с Т,г/— 10050 К; 5) в области спектра с /.>7500 А не приемлема 
ни одна модель, используемая нами для других диапазонов.

Наши попытки подобрать подходящую модель для списания данных 
[7] в интервале длин волн 7500—10800 А привели нас к следующему вы
воду: если взять значение бзд = 3."48- 10՜3, то можно добиться согласия 
между теоретическими и наблюденными данными при температуре около 
9300 К. Однако такое значение углового диаметра является явно завышен
ным, так как далеко выходит за пределы погрешностей его измерений, да
ваемых в [12]. Поэтому приходится отказаться от такой интерпретации.

Таким образом, на основании данных [7] эффективная температура 
Веги должна быть равной 9850±200 К, при этом в распределении энергии 
в ее спектре в области длин волн, больших 7500 А. наблюдается избыток 
.излучения порядка 7—10% по сравнению с модельным. С новым значе
нием Тец можно оценить основные физические характеристики Веги. Они 
оказываются следующими: ее абсолютная величина Му = 07*60 ±0т16> 
болометрическая величина Л/ьо1 — 07’240^16, логарифм светимости 
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\gLIL. = 1.70 — 0.07. На основании выражения \%ММ$ = 1.575 X 
Х1? Т'П — 5.893, предложенного в [18], получается Л/=2.49±0.08 М^. 
Тогда оказывается равным 3.93 ±0.06.

4. Общие замечания. Решающее слово о том, какая из предложенных 
различными исследователями кривых абсолютного распределения энергии 
в спектре Веги ближе к реальной, остается не за теорией, а за наблюде
ниями. И здесь необходимы дальнейшие тщательные измерения.

Однако попробуем все-таки понять, как мог появиться избыток излу
чения у этой звезды. В дальней ИК-области возрастание потока излучения 
от Веги можно объяснить [10, 19]: а) либо присутствием более холодной 
звезды-компонента, которая из-за большого различия в блеске между ком
понентами не наблюдается в оптическом диапазоне; б) либо тепловым из
лучением пылевой оболочки, которая окружает звезду.

Невидимый холодный компонент, попадающий в поле зрения при на
блюдении Веги, может дать дополнительное излучение не только в даль
ней, но и в ближней ИК-области спектра. Оценим по нашим данным его 
температуру. Как известно, Вега имеет пять оптических компонентов [20]. 
Отличие визуальной звездной величины Веги от самого яркого из них 
(Ап։г) составляет 9.'"5. Такая звезда добавит к излучению Веги в види
мой области лишь 0.02%, что пренебрежимо мало. Если же за избыточ
ное излучение Веги в ИК-о<бласти ответственна также эта звезда, то вклад 
ее излучения в длину волны, скажем, 9850 А составляет уже ~ 8% от из
лучения Веги, что соответствует разности величин звезды и Веги в дан
ной длине волны = 2т7.

Исходя из этих данных, можно сосчитать цветовой индекс невидимой 
звезды С (9850—5550), представляющий собой разность монохроматиче
ских звездных величин в длинах волн 9850 А и 5550 А, по формуле

С (9850 — 5550) = ±т? + С(9850 — 5550)в, (3)

где С (9850—5550)в — цветовой индекс Веги. (В этой формуле исполь
зуется равенство А/п։, = Ал1зи(|, которое, строго говоря, является прибли
женным. Это внесет некоторую неопределенность в результат вычислений 
по формуле (3). Однако, из-за близости длины волны 5550 А к изэфот- 
ной длине волны системы V, эта неопределенность незначительна и не пре

вышает 0т1).
Искомый цветовой индекс звезды-компонента, полученный по форму

ле (3), равен —5'"1. Из него легко вычисляется отношение монохромати- 
ческих освещенностей в двух длинах волн, которое оказывается равным

^93:0^0 = Ы Ю։. ' ., (4)
8-326
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По данным спектрофотометрических наблюдений нормальных звезд; 
поздних спектральных классов, проведенных в Араратской астрофизиче
ской экспедиции, можно построить зависимость наблюденного цветового 
индекса от спектрального класса, а, следовательно, от температуры, и по 
ней оценить температуру невидимого компонента. Эта зависимость приве
дена на рис. 3 (температура для подклассов взята из [14]). Для самых:

Рис. 3. Зависимость индекса С (9850—5550) от спектрального класса, или тем*- 
пературы (сплошная линия). Прерывисттая линия—ее экстрополяция. Точки — резуль
таты наблюдений. Разброс наблюденных значений показан размером точки или вер
тикальным отрезком. Крестиком указано положение искомого объекта.

поздних подклассов индексы разных звезд сильно различаются (разброс 
индексов показан на рисунке вертикальным отрезком). Для других под
классов разброс параметров невелик и характеризуется размером постав
ленной точки. Через наблюдаемые точки (Проведена сплошная линия, изо
бражающая зависимость цветового индекса С (9850—5550) от температу
ры. Продлив эту кривую в область более низких температур (штриховая 
линия), легко затем определить температуру звезды с индексом — 5т1> 
Она оказывается ~ 1200 К. Поскольку используемая нами столь далекая 
экстраполяция очень груба, то неоиределенность этого значения ±300 К.

Можно также оценить температуру компонента теоретически. Для это
го предположим, что излучение невидимого источника является тепловым; 



РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ЭНЕРГИИ В СПЕКТРЕ ВЕГИ 579

и что на пути до наблюдателя оно не поглощается сколько-нибудь заметно 
межзвездной средой. Тогда полученное отношение (4) должно равняться 
отношению монохроматических потоков чернотельного излучения в соот
ветствующих длинах волн. Поэтому,, используя формулу Вина, получим, 
что температура источника — 1500 К. Это значение температуры близко 
к тому значению, которое оценено нами эмпирически.

Итак, невидимый источник ИК-излучения должен быть очень «холод
ным» объектом. Как известно, такие низкие температуры характерны для 
протозвезд, окруженных пылевой оболочкой. Протозвезда нагревает частицы 
пыли до ~ 2000 К ®о внутренних слоях оболочки и до ~ 100 К— на ее внеш
ней границе [21]. Тепловым излучением пылинок с температурой ~ 100 К 
неплохо описывается избыточное излучение Веги в области 25—100 мкм 
[19]. Однако протозвезда обычно окружена еще и молекулярным обла
ком. Поэтому для подтверждения гипотезы о протозвезде, дающей вклад 
в излучение Веги, нужны наблюдательные данные о присутствии молеку
лярных образований в спектре Веги.

Наличие же пылевой оболочки, нагретой до температуры — 1500 К, 
вокруг Веги нам представляется сомнительным, так как в этом случае из
лучение Веги в ультрафиолетовой и визуальной областях спектра очень 
сильно поглощалось бы во внутренних частях оболочки, поскольку имен
но за счет него происходил бы нагрев, а затем и переизлучение пылинок в 
ближней ИК-области.

Можно также предположить существование газовой оболочки вокруг 
Веги, которая излучает в ИК-области за счет свободно-свободных перехо
дов электронов в горячей плазме. Действительно, спектр избыточного из
лучения (см. рис. 2) очень напоминает спектр тормозного излучения при 
электронной температуре ~ 10* К. Однако при такой температуре более 
существенную роль в области бальмеровского континуума играет излуче
ние за счет свободно-связанных переходов (см., например, [22]), 
что должно проявиться в избытке излучения в спектре Веги за бальмеров
ским скачком. Отсутствие такого избытка ставит под сомнение предполо
жение о существовании газовой оболочки вокруг Веги.

Рассмотренные нами возможные источники избыточного излучения 
Веги в ближней ИК-области являются локальными. Однако Вега, как уже 
отмечалось выше,— первичный спектрофотометрический стандарт. Это 
означает, что величины Е\ исследуемых звезд нельзя получить без знания 
значений Ех самой Веги или значений вторичных стандартов, которые 
опять же выведены с помощью Веги. Очевидно, что при использовании 
для Веги как стандарта данных [7], наличие избытка излучения в ИК-об
ласти у этой звезды перенесется на результаты измерения величин Е\ 
всех исследуемых звезд и даст избыток излучения у них по сравнению с 
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модельными данными. А это означает, что существуют какие-то общие 
причины, влияющие на непрерывные спектры звезд, и для звезд разных 
классов они, по-видимому, разные. Именно эти причины, на наш взгляд, 
играют более существенную роль в избыточном излучении Веги, чем ло
кальные источники излучения. На поиск их и направлен кгш дальнейший 
анализ.

Остановимся сначала на вопросе о возможности существования тако
го избытка у звезд ранних спектральных классов, в частности, звезд под
класса АО V, к которому относится Вега. Для некоторых из них мы иссле
довали непрерывные спектры в ближней ИК-сбласти, полученные в одной 
из прежних абсолютных систем (использовали данные каталога [23], от
носящиеся к интервалу длин волн 5500—9000 А). Для анализа были вы
браны три объекта (ВБ 2421, 5511 и 6629) с известными значениями угло
вого диаметра и колор-эксцесса Ев-у (соответственно 1,"45-10՜3, 
О."591О՜3, 0."62-103 и 0"03, О^ОО, 0?04). Для каждой звезды были 
найдены с помощью формул (1) и (2) величины 1д/,согг для различных 
моделей звездных атмосфер. Сравнивая их с эмпирическими кривыми 
абсолютного распределения энергии, мы выбрали модели, дающие 
наилучшее согласие с наблюдательными данными. Оказалось, что рас
пределения энергии в диапазоне длин волн от 5500 А до 7700 А в 
спектрах звезд ВБ 2421 и 6629 можно описать с точностью 1—2 % 
моделью с Г,//= 9000 К и 1?^ = 4.0, а в спектре звезды В5 5511 — 
моделью с 7,77=9400 К и 1$#=4.0. При этом для длин волн^>7700А 
у всех звезд выявляется ИК-избыток ~7—10°,и.

Еще один пример. В табл. 1 для нормальных непскрасневших звезд 
подкласса АО V приведен цветовой индекс X = т (7000)—т (5550), от
носящийся к длинноволновой области визуального диапазона спектра. Ин
декс определен из наблюденных монохроматических освещенностей Е,. (для 
XI 5550 А и 7000 А), полученных в Чилийской [24] и Араратской астро
физических экспедициях. Результаты представлены в абсолютной системе. 
Оука и Шилда [2]. Здесь же дан соответствующий индекс, сосчитанный 
для моделей Куруца с минимальной и максимальной для звезд данного 
подкласса температурами, 9000 К и 10000 К. Из сравнения наблюденных 
и теоретических значений индекса X видно, что индекс X для многих 
звезд меньше (звезда краснее) минимального значения этого индекса, 
предсказываемого теорией.

Таким образом, отклонение непрерывных спектров звезд в дальней 
визуальной и ближней ИК-областях спектра в сторону увеличения пото
ка излучения от того, что дают модели, характерно для звезд данного 
подкласса (обратим внимание, что три звезды из табл. 1, ВБ 3314, 5511 
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и 7001, входят в число шести звезд, которые определяют нуль-пункт цве
товой системы V—В, В—V [27]). Очевидно, что использование нового 
распределения энергии в спектре Веги в качестве стандартного должно 
усилить этот эффект в других звездах.

Таблица 7

BS X BS X К X

1762 0.75 5331 0.75 9000 0.75
3314 0.74 7С01 0.76 10000 0.79
3485 0.73 7590 0.76
5511 0.73 8595 0.69

Следует заметить (в подтверждение общности проблемы), что нали
чие избытков излучения в ИК-области спектра в длине волны 12 мкм для 
звезд классов О, В, А было недавно обнаружено но результатам наблюде
ний с инфракрасного астрономического спутника (IRAS). В работе [25] 
показано, что модели Куруца дают недооценку потока в этой длине волны 
в среднем на 10% для всех звезд спектральных классов О, В, А.

Попробуем теперь качественно объяснить появление ИК-избытка у 
Веги. Проанализируем данные табл. 2. В первой колонке дан перечень ха
рактеристик, которые будут использованы для анализа. Обозначения об
щепринятое. Во второй приводятся их значения для стандартной звезды 
АО V, согласно данным работы [26], а в третьей — для стандартной звез
ды АО V, согласно данным [27] и [28]. В последней колонке представле
ны значения этих же параметров для Веги по литературным [2, 4, 17] и 
нашим данным (см. разделы 2 и 3).

Таблица 2

Параметр 126] [27, 28] Вега

Tdf 
(В-И)о -omoi

9594 К
-0m02

9850 К 
о”оо

(Ь—у)о ֊0.015 — 0.Ю1

ig RIRq 
Му

0.418 
0m28

0.350 
0”80

0.452
0. 60

Следует отметить, что значение Му — 0т70, приводимое для стан
дартной звезды АОУ Алленом [14], лучше согласуется со значением 
Му = 0т80, чем с тем значением, которое приводится в работе [26]. 
Из статистики, используя ЮЗ звезды АОУ с известными значениями 
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Му, мы нашли Му = 0^66 ± 07*11. Поэтому величина Му = 0.28 из 
работы [26], вероятно, является заниженной.

Из данных табл. 2 следует, что у. Веги: а) цвета (В—И)о и (6 — у)0 
оказываются систематически выше стандартных значений (звезда являет
ся более покрасневшей); б) радиус явно больше стандартного; в) обнару
живается тенденция располагаться выше на диаграмме Герцшпрунга—Рес- 
села по сравнению со стандартной звездой АО V.

К этим трем особенностям следует добавить еще одну. Дреллинг и 
Белл [17], используя спектры с высокой дисперсией, по профилям линии 
Н7 оценили для Веги значение логарифма поверхностного ускорения, 

ё'- Оно оказалось равным 3.83, то есть меньше ёлп = 3.93, кото
рое мы нашли (см. раздел 3). Следовательно, для этой звезды вы
полняется условие ё2՛•

Интересно, что такие особенности в поведении параметров (В—У)о, 
(Ь—у)п, R, и Му наблюдаются у быстрозращающихся звезд [29]. 
Как результат быстрого осевого вращения у них появляется значительный 
избыток излучения в ИК-области спектра. Кроме того, быстрое враще
ние приводит к общему расширению звезды (увеличению радиуса), ослаб
ляет действие силы тяжести в поверхностных слоях, понижает эффектив
ную температуру (звезда становится более покрасневшей), но увеличи
вает светимость за счет возрастания площади ее видимого диска.

Тогда по аналогии ожидаем, что Вега также является быстрым рота
тором с осью, направленной почти вдоль луча зрения. Чтобы убедиться в 
этом, необходимо хотя бы грубо оценить ее скорость вращения, V, и угол 
наклона оси вращения к лучу зрения, £. Как известно, момент вращения 
Веги отличен от нуля, так как для нее п-эт/ =17 км/с [30]. Если вос
пользоваться значениями М, R, (см. разделы 2 и 3) и 1$ ё' = 3.83, 
то с помощью формул работы [31] находим приближенные значения 
V = 230±90 км/с и I = 4°֊֊7°.

Из этих даже очень грубых оценок следует, что Вега — довольно бы
стро вращающаяся звезда (скорость вращения порядка 68—80% от кри
тической), обращенная к наблюдателю полюсом. Если это соответствует 
действительности, то вполне становится объяснимым отличие в характери
стиках (5— И)о, (6 — у)а, R, Му и ё' Веги от стандартной звезды 
класса АОУ. Так как более разогретый по сравнению с экваториаль
ными областями полюс обращен к Земле, то несложно понять появ
ление неравенства Т,ц — 9850 Г,//. ст»ид..

Следовательно, присутствие внутри Веги значительного количества 
углового момента качественно дает возможность объяснить появление у 
нее избытка излучения в ИК-области спектра. Однако, чтобы добиться ко- 
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.личественного согласия, необходимо выполнить более детальные расчеты, 
используя теорию моделей атмосфер вращающихся звезд (см., например, 
работу Маедера и Пейтреманна [32]).

Заметим, что для звезд спектрального класса АО V проекции скоро
сти вращения на луч зрения, в среднем, — 150 км/с (см. [33]), то есть 
наличие ненулевого момента вращения является одним из характерных 
свойств звезд этого класса. Это тем более относится к звездам более ран
них классов, для которых, как известно, O-sint, в среднем, еще больше. 
Поэтому некоторое увеличение потоков излучения в ближней ИК-области 
у звезд классов О, В, А при использовании нового распределения энергии 
в спектре Веги [7] может быть закономерным проявлением эффекта вра
щения этих звезд. Учитывая это, надо, по-видимому, иметь в виду, что 
характеристики стандартной звезды класса A0V, определенные как сред
ние значения параметров из совокупности звезд, относятся к вращающей
ся звезде и могут поэтому отличаться от соответствующих параметров, вы
численных для моделей звездных атмосфер.

5. Заключение. Итак, подводя итог, можно сделать следующие вы
воды.

1. Новое абсолютное распределение энергии в спектре Веги [7] соот
ветствует излучению атмосферы звезды с температурой Тец = '9850 К, ко
торая несколько выше значений температуры, приводившихся ранее (см. 
Ц5, 17]).

2. В ближней ИК-области спектра Веги обнаружен избыток излуче
ния порядка 7—10% по сравнению с данными, рассчитанными для моде
ли звездной атмосферы Куруца [15] с температурой 9850 К и Igg = 4.0.

3. Появление избытка излучения можно качественно объяснить, пред
положив, что Вега является быстрым ротатором с осью вращения, направ
ленной почти вдоль луча зрения.

Авторы выражают глубокую благодарность А. К. Колесову за цен
ные замечания при прочтении рукописи.

Главная астрономическая
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A COMPARISON OF OBSERVED AND THEORETICAL 
ABSOLUTE ENERGY DISTRIBUTIONS IN THE SPECTRUM 

OF VEGA

V. P. MEREGIN, E. V. RUBAN

Absolute energy distribution in the spectrum of Vega (3100—10800 A} 
measured at the Pulkovo Observatory in comparison with laboratory 
light source, calibrated in the system of Soviet State Standart, was 
compared with theoretical disiribution, calculated using models of stellar 
atmospheres The best agreement is by Tm = 9850 K. An infrared 
excess which increased to 7—10 °/0 in spectral region 7500—10800 A, 
can be explained, if Vega is a high-speed rotator with axis directed to 
the Earth (u~230 km/c, (~4° + 7°).
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А. АЛКСНИС, В. М. ЛАРИОНОВ. Л. В. ЛАРИОНОВА, А. РУДЗИНСКИС 
Поступила 1 октября 1987

Принята к печати 9 феэраля 1988

Обсуждаются свойства переменности углеродной звезды AFGL 2381, охружснаой 
газово-пылевой оболочкой, и расположенного от нее на расстоянии 2' другого подобного 
объекта. Обнаружено, что после общего спада оптического излучения AFGL 2881 на 

4т, периодические колебания блеска звезды в инфракрасном диапазоне продолжаются 
с прежним периодом (562^5) и фазой. Долгосрочное снижение оптического излучения 
объекта, возможно, связано с изменениями в его пылевой околозвездной оболочке. 
Соседняя красная звезда, вероятно, также углеродная и соответствующая инфракрасно
му источнику AFGL 2881.2, является долгоперяодической переменной звездой 
(Р = 4381').

1. Введение. Инфракрасный объект AFGL 2881 [1] и углеродная 
звезда CCS 3125 [2] представляют один объект [3]—углеродную звез
ду с газово-пылевой оболочкой [4]. Так же, как у других, достаточно дол- 
о набл юд авшихся объектов этого типа, IRC + 10216 — CW Leo, 
AFGL 3099, CIT 6 = RW LMi, AFGL 2232 = IRC + 20370, CIT 5 = 
= V 384 Per. AFGL 2699 [5—9], у AFGL 2881 наблюдались долгопе
риодические изменения блеска. Средняя продолжительность их цикла 
около 560rf. Однако с 1979 г., в течение одного цикла, произошло 
уменьшение оптического излучения объекта, достигающее в красных 
лучах Зт. За время следующих двух циклов не наблюдались признаки 
возвращения звезды в прежнее состояние относительно яркого блеска 
[3, 9].

С целью исследования свойств объекта AFGL 2881 в состоянии сла
бого блеска и определения времени и характера ожидаемого его возвраще
ния в прежнее яркое состояние после 1983 г. было продолжено его фото
графическое патрулирование в величинах R (0.63) и /(0.81) на телескопе 
Шмидта Радиоастрофизической обсерватории АН Латвийской ССР (PO) 
и проведены инфракрасные наблюдения в полосах К и Н в Астрономиче
ской обсерватории Ленинградского государственного университета (АО 



ПЕРЕМЕННОСТЬ ОБЪЕКТА AFGL 2881 587

ЛГУ) на 60-см телескопе АО ЛГУ и 2.6-м телескопе Бюраканской астро
физической обсерватории АН Армянской ССР. Краткая характеристика 
аппаратуры дана, и полученные в результате наблюдений фотометриче
ские данные приведены в работе [10].

В настоящей работе на основе этих и других данных проанализирова
ны свойства объекта AFGL 2881 после ослабления его блеска в видимой 
области спектра, сопоставлены характеристики сбъекта до и после спада 
блеска, кратко рассмотрены также свойства другого очень красного объек
та, который находится на расстоянии 2.1 минуты дуги от AFGL 2881.

2. Периодический компонент переменности объекта AFGL 2881. Судя 
по данным в красных лучах, объект AFGL 2881 до конца интервала на
ших наблюдений (декабрь 1986 г.) находился в состоянии слабого блеска: 
после JD 2445610 почти на всех снимках его звездная величина R (0.63) > 
^>15т0 и звезда измерима лишь на восьми из них. Поэтому данные о 'ве
личинах R (0.63) не дают надежной информации о характере переменно
сти AFGL 2881 в состоянии слабого блеска.

Величины / /0.81), которые получены по наблюдениям в течение двух 
циклов переменности, показывают долгопернодичеокие изменения, подоб
ные тем, которые наблюдались в красных лучах во время состояния яркого 
блеска. По наблюдениям в R (0.63) до 1979 г. и /(0.81), которые имеют
ся только с 1983 г., определены следующие элементы:

Мах = JD 2442753 + 562.5 Е. (1)

Исходя из (1), по значениям /(0.81) [10] построена средняя кривая пе
ременности (рис. 1). Точки на рис. 1 представляют значения /(0.81), 
усредненные в интервалах фаз длиной АФ = 0.05. Подобным же образом 
построена средняя .кривая величин К (рис. 1).

На каждой из этих двух кривых некоторые интервалы фаз не охва
чены наблюдениями, и проведение кривой в этих местах несколько произ
вольно. Все же из сопоставления кривых можно сделать некоторые выводы. 
Амплитуда кривой К равна 1т05, а кривой /(0.81) 1т46. Время подъема 
блеска от минимума до максимума составляет 0.6 Р в / (0.81) и 0.65 Р в 
К, т. е., практически одинаково. На восходящей ветви кривой / (0.81) на
блюдается плато при фазах 0.7—0.8. Признаки подобной детали имеются 
и на кривой К. Хотя в интервалах фаз от 0.90 до 1.02 данные о величине 
К отсутствуют, ход зависимости /С(Ф) в интервале от Ф = 0.75 до Ф = 
= 1.25 свидетельствует о некотором (АФ ~ 0.07) запаздывании фаз кри
вой блеска в полосе К .по сравнению с / (0.81).

Показанная на рис. 2 'кривая периодического компонента переменно
сти величин R (0.63) относится к времени до ослабления объекта. Форма 
этой кривой, особенно вблизи максимума и минимума, заметно отличает
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ся от формы кривых I и К. Однако плато на восходящей ветви вырисовы
вается.

Рис. 1. Средние кривые блеска объекта АРСЕ 2881 по наблюдениям величин К к 
7(0.81), полученным после ЛО 2445800. Фазы вычислены согласно элементам (1). 
Точки — средние за 0.05 Ф наблюденные значения величин.

Показатель цвета /(0.81) — К равен 8т75 около максимума блеска 
и 9т34 около минимума; а Н—К равен 2”4 около максимума и Зт0 
около минимума.

Рнс. 2. Средняя кривая блеска объекта АРСЬ 2881 по наблюдениям величин 
R (0.63) до ЛО 2443860.

3. Вторичные изменения. Отклонения наблюденных значений звезд
ных величин от кривой периодического компонента переменности, который 
мы принимаем за первичный, дают 1представление о наличии и характере 
вторичного компонента переменности. На рис. 3 в зависимости от времени 
за два периода отложены отклонения индивидуальных наблюденных ве
личин К и 7(0.81) от соответствующих значений средних кривых: =
= К—К,(ф) и Д7 = /_/(ф).
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В 'Изменениях ДА' бросается в глаза весьма быстрое колебание Д£ 
около времени ЛО 2446260—6290, когда за время 0.04 Р разность ДК из
менилась на пройдя от минимального до максимального значений, от
меченных нашими наблюдениями. При этом точность фотометрии в Н, К 
не хуже 0?2. Подобная флуктуация блеска, однако с меньшей амплиту
дой, произошла около ЛО 2446710 (рис. 3). К сожалению, параллельных 
наблюдений в I (0.81) не было проведено, и невозможно судить, какой 
интервал длин волн такие флуктуации охватывают.

1Р

Рис. 3. Отклонения (ДК, Д/) индивидуальных наблюденных значений величин 
Л и / (0.81) от средних кривых К и I (рис. 1) соответственно, в зависимости от вре
мени в юлианских датах (нижняя шкала) или в периодах, считая от исходного (Е=0) 
максимума (верхняя шкала).

Зависимость Д/ от времени указывает на наличие медленного вторич
ного компонента в переменности /(0.81) с небольшой амплитудой: с 
30 2446100 до 2446700 произошло небольшое (~0т2) поярчание.

Необратимый спад блеска во вторичном компоненте переменности, ко
торый начался в цикле £ = 2, был обнаружен по данным величины R. (0.63) 
и, частично, V [9]. Для понимания природы соответствующего процесса 
важно знать, что произошло в то же время в других участках спектра из
лучения объекта.

В красных лучах отклонения Д£ (рис. 4Ь) в циклах £ = —1; 0 и 1 
не превышают ± О'"35. В течение цикла £ = 2 отклонения Д£ возраста

ют до 3. 0. В циклах £ — 3 и £ = 4 среднее значение Д/? приблизитель
но такое же, как в конце цикла £ «= 2, а в циклах £ = 5; £ = 6 состав
ляет Д/? «4т0. Таким образом, уменьшение блеска за счет вторичного 
компонента переменности в красных лучах продолжалось еще после цикла
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Е = 3, и средний уровень излучения объекта АРСЕ. 2881 в /?(0.63) в ито

ге снизился на 4т.

Рис. 4. а) Отклонения наблюденных значений К, Н и /(0.81) от соответствую
щих средних кривых. Точки — величины К, крестики — Н и кружок — ։:е отложенное 
на рис. 3 наблюдение / (0.81). Ь) Отклонения значений R (0.63) от средней кривой 
(рис. 2). Углом отмечен нижний предел ДЛ, полученный по предельной звездной ве
личине снимка. Абсцисса — время аналогично рис. 3. но в другом масштабе.

Данных о звездной величине I (0.81) до и во время спада оптическо
го блеска AFGL 2881 не имеется. Можно лишь сопоставить полученные 
нами данные 7 (0.81) с единственным нам известным значением фотогра

фической инфракрасной величины т։ =9Т1, опубликованным 30 лет на
зад В. М. Бланко для этой звезды (№ 749) по спектральному снимку 
[11]. То, что шкала звездных величин т{ близка к шкале 7 (0.81), пока
зывают следующие косвенные данные. Для углеродных звезд области не
ба, в которой находится объект AFGL 2881, найдено, что R (0.63) — mi~ 
= ITS ([4], стр. 18). По нескольким квазиодновременным наблюдениям 
объекта AFGL 2881, полученным в последних двух циклах, находим сред
нее значение разности R (0.63)—I (0.81) ~ 2™0 в максимуме периоди- 
ского компонента переменности, близкое предыдущему значению.

Следовательно, до 1979 г. по крайней мере однажды звезда AFGL 
2881 в фотографической инфракрасной области была более чем на Зт ярче 
по сравнению с ее блеском в фазе максимума в настоящее время. Это сви
детельствует в пользу предположения, что в 7 (0.81), так же, как в 
7? (0.63), произошло ослабление объекта.

Данных о прежней инфракрасной фотометрии объекта AFGL 2881 
немного. Кроме инфракрасного обзора AFGL [1], который относится к 
1972 г., объект AFGL 2881 в инфракрасном диапазоне наблюдался три 
раза: Герцем и Хэквеллом в 1975 г. [12] и Неем и Мерриллом в 1977 г. 
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и 1979 г. (см. [13], стр. А-338). Время и другие дополнительные сведения 
о наблюдениях Нея и Меррилла нам предоставил Ней [14].

Инфракрасные наблюдения 1975 г. и 1977 г. относятся к состоянию 
яркого блеска объекта в величинах V и R (0.63). Фазы периодического 
компонента в обоих случаях близки: 0.92 и 0.87 соответственно. В спек
тральных полосах £ и более длинноволновых разность величии 1975— 
1977 гг. составляет от 0т48 до 072. Странной кажется значительно боль

шая разность (2'я0) в полосе К, тем более, что в видимой части спектра 
она незначительна. Можно ли такую большую разность в К объяснить 
систематическим различием между фотометрическими системами, приме
ненными в работах упомянутых двух групп авторов? По-видимому, нет, 
ибо аналогичные разности для четырех других звезд, АЕСЬ 482, 2901, 
2999 и 3011, которые наблюдались обеими группами, не превышают 0.т1. 
Если в приведенных значениях величины К не скрыта какая-то ошибка 
или опечатка, то следует принять, что между 1975 г. и 1977 г., т. е. рань
ше, чем в видимом спектре, произошло значительное ослабление излуче
ния в полосе К.

Если пренебречь значением величины К, относящимся к 1977 г., 
остальные два ранних наблюдения вместе с нашими дают зависимость ДК 
от времени, подобную соответствующей зависимости для R (0.63) (рис. 
4а), однако амплитуда спада излучения в К более чем в два раза меньше.

Наши 14 оценок блеска объекта АЕОЕ 2881 в полосе Н, относящие
ся к времени после ЛО 2446244, позволяют приблизительно определить 
кривую периодического компонента переменности, которая в максимуме 
имеет Н = 6т3, а в минимуме 77=8т0. Для 13 наблюдений | Д/7| ֊С 
<՜ 0726, а в одном случае &Н = — 0т4, Эти значения &Н не нанесены 
на рис. 4, чтобы его не загромождать. Наблюдения 1977 г. (]Е> 
2443242) и 1979 г. (}О 2444158), выполненные Неем и Мерриллом,, 
подобным образом дают значения Д//~ —178 (крестики на рис. 4а), 
что согласуется с предположением о последующем снижении уровня 
излучения объекта АЕСЬ 2881 и в полосе Н.

Таким образом, все ранние наблюдения R (0.63), I (0.81) ~ Н, К,.. 
за исключением одного значения К, свидетельствуют об ослаблении бле
ска объекта, происходившем в промежутке времени ЛО 2444000—6000. 
При этом амплитуда спада излучения тем больше, чем короче длина волны 
излучения. Поэтому возможно, что причина спада блеска объекта АЕОЬ 
2881 — селективное поглощение на пылинках в околозвездной оболочке, 
потерпевшей какие-то изменения.

4. Соседний инфракрасный объект. Ней и Меррилл в 1979 г. вблизи 
объекта АРОЬ 2881, который они обозначили как 2881.1, нашли второй; 
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источник 2881.2, координаты которого относительно первого не известны 
[14]. Единственный найденный в оптическом диапазоне очень красный 
объект вблизи АРСЕ 2881—это анонимная звезда, отмеченная в [3]. 
Блеск этой звезды был измерен на красных и инфракрасных снимках и 
определены элементы ее долгапериодических изменений,

Мах = ДО 2442741 + 438 Е.

Величина 2(0.81) во время циклов £ = 7 и £ = 8 в среднем менялась от 
12т8 до 1475. Величина R(0.63) имеет амплитуду периодического 
компонента 17*5 (от 147*0 до 1575); кроме того можно заметить очень 
медленное вторичное, по-видимому, колебательное изменение с мак
симумом в цикле £ = 2 и минимумом в цикле £ =: 8 и амплитудой 
174.

Естественно предположить, что эта красная звезда соответствует ин
фракрасному источнику АРСБ 2881.2. Такую гипотезу подтверждают на
блюдения, выполненные 11/12 и 12/13 ноября 1986 г. одним из автороз 
(В. М. А.): были измерены величины Н и К источника, который находит
ся на расстоянии 2.1 дуговых минут к югу и 15" к востоку от АРСБ 2881. 
-Получено, что К = 5734; Н—К= 2т03 в 2446747 и Л'=5т41; Н- 
— К— 27*10 в 30 2446748. Судя по положению этого источника относи
тельно АРСЕ 2881, он соответствует анонимной красной звезде, и, вероят
но, тождествен источнику АРСЕ 2881.2. Более определенное }тверждение 
не позволяет сделать сложный характер переменности объектов и скуд
ность ранних инфракрасных наблюдений. Показатели цвета обоих объек
тов между собой отличаются незначительно, и АРСЕ 2881 несколько крас
нее, чем второй объект. По наблюдениям 1986 г. у первого /(0.81)—£ = 
= 879, у второго 778, а в 1979 г. £(0.63) — К = 10т4 и 8т8, соответ
ственно.

На инфракрасных спектральных снимках № 1578 и № 1588 (обрат
ная дисперсия 2500 А/мм у атмосферной полосы А), которые получены 
с помощью телескопа Шмидта РО на пластинках Кодак Ш 11/12 сентяб
ря и 13/14 сентября 1986 г., оба объекта, АРСЕ 2881 и АРСЕ 2881.2, име
ют характерную для углеродных звезд депрессию, вызванную полосам:։ 
поглощения красной системы молекул СК у X 7945, 8125 и 8320 А. Следо
вательно, объект АРСЕ 2881.2 также относится к углеродным звездам.

Объект АРСЕ 2881 и соседняя анонимная красная звезда как пере
менные звезды получили окончательные обозначения V 366 Бас и V 367 
Бас, соответственно [15].

5. Заключение. Объект АРСЕ 2881 =У 366 Бас, который является 
долгопериодической переменной углеродной звездой с периодом Р = 562.'/5, 
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окруженной газово-пылевой оболочкой, начиная с 1979 г. претерпевает 
длительный спад излучения. Снижение блеска в красной части спектра 
(Ло = 0.63 мкм) достигло ~ 4”, а в инфракрасной полосе Н (Ло = 1.65 
мкм) — 1т8. При этом не произошло ни изменения периода, ни сбоя фа
зы долгопериодической переменности AFGL 2881. Таким сбразсм, ослаб
ление блеска не затронуло наиболее существенных характеристик звезды. 
Наблюде гное ослабление объекта, вероятно, вызвано усилением экстинк
ции излучения центральной звезды, обусловленным кажими-то изменения
ми в пылевой составляющей оболочки, возможно такими, какие рассматри
вают Фиет и др. в случае звезды R For [16]. Для изучения процессов, 
происходящих в объекте AFGL 2881, необходимы его наблюдения в инфра
красных участках спектра L и более длинноволновых в стадии ослабления, 
которая еще продолжается.

На расстоянии 2՜ от AFGL 2881 находится другая углеродная звез
да— долгопериодическая переменная (Р = 438rf). по-видимому, также с 
пылевой оболочкой.

Мы признательны рецензенту, замечания которого помогли улучшить 
изложение содержания работы.

Радиоастрофизическая обсерватория
АН Латв.ССР

Ленинградский государственный 
университет

С .

OPTICAL AND INFRARED VARIABILITY OF THE OBJECT 
AFGL 2881 AND ITS NEIGHBOURING RED STAR

A. ALKSNIS, V. M. LARIONOV, L. V. LARIONOVA, A. RUDZINSKIS

Properties of light variations of the dust enshrouded carbon star 
AFGL 2881 and another similar object, situated 2' from it are discus
sed. After a fading by nearly 4m of its optical radiation, the infrared 
radiation of the object AFGL 2881 continues to pulsate with the pre
vious period (562rf5J and phase. The lasting faintness of the optical 
radiation of the object AFGL 2881 is possibly caused by changes of 
its circumstellar dust envelope. The nearby red star, probably also a 
carbon-rich object and an optical counterpart of the infrared source 
AFGL 2881.2 is a longperiod variable (/’ = 438d).

9-326
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СОДЕРЖАНИЕ ЭЛЕМЕНТОВ ГРУППЫ ПАЛЛАДИЯ 
В АТМОСФЕРАХ ПРОЭВОЛЮЦИОНИРОВАВШИХ ЗВЕЗД.

I. МОЛИБДЕН

М. Я. ОРЛОВ, А. В. ШАВРИНА 
Поступила 17 февраля 1987 

Принята к печати 5 февраля 1988

По спектрограммам с дисперсией 6 А/мм методом моделей атмосфер определено 
содержание молибдена в атмосферах К-гигантов u Ser, 9 Boo, р Boo. Приводятся 
также сведения о содержании этого элемента в атмосферах других проэволюциониро- 
вавших звезд.

Для понимания процессов звездного нуклеосинтеза в области пика 
распространенности элементов при массовом числе А = 90 необходимо 
знать содержания элементов, образующихся в ходе медленного захвата 
нейтронов (s-процесса). Данные о содержании молибдена в атмосферах 
проэволюционировавших звезд представляют особый интерес, так как 
он участвует в реакции образования нестабильного элемента технеция 
"Тс, линии которого обнаружены в спектрах некоторых звезд поздних 
классов. Однако таких определений выполнено очень мало. В спектрах трех 
К-гигантов были измерены эквивалентные ширины нескольких линий Mo I 
и определено его содержание методом моделей атмосфер [7, 1]. Аномаль
ное содержание молибдена обнаружено в атмосферах 7 исследованных ба
риевых звезд (применялся также метод моделей атмофер) [9]; оно, как 
и содержания других элементов S-процесса, превышает солнечное в 5—10 
раз, при практически нормальном содержании элементов железного пика 
и г-процесса. Для М-гиганта 0 Peg результаты, полученные методом кри
вых роста [11] и методом моделей атмосфер [4], весьма различаются.. В 
атмосферах пяти звезд спектральных классов S и SC, исследованных в 
[10] методом кривых роста, отмечены значительные (в 100 раз) избытки 
содержания молибдена.

Мы выбрали для анализа три звезды-гиганта спектрального класса 
К: a Ser (К2 III), 9 Boo (КЗ III), р Boo (КЗ III). Первая из них харак
теризуется сильными полосами CN и некоторыми аномалиями содержа
ния металлов [6, 2], вторая — одна из немногих звезд этого класса с вы
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соким содержанием лития [5], в атмосфере третьей отмечен небольшой де
фицит металлов [8, 3]. Мы основывались на спектрограммах с дисперсией 
6 А/мм, полученных М. Е. Боярчук в фокусе куде 2.6-м телескопа Крым
ской астрофизической обсерватории АН СССР (А?. 6800—4700 А). После 
тщательного рассмотрения спектрограмм выяснилось, что достаточно сво
бодными от блендирования в рассматриваемом спектральном диапазоне

ПАРАМЕТРЫ МОДЕЛЕЙ АТМОСФЕР
Таблица 1

а бег 9 Воо р Вго

Т'Л<к 4600 4200 4400

я 2.0 1.5 1.5
км/с 2.5 2.3 2.0>

являются лишь две линии нейтрального молибдена: 5570.46 А (а55 — 
— гйР°) и 6030.66 А (а5£>—г5/30) С потенциалами возбуждения нижнего 
уровня 1.33 и 1.52 эВ соответственно. Это было подтверждено расчетами 
синтетического спектра в области указанных линий, в котором учитыва
лось влияние соседних атомных (из списка Куруца) и молекулярных (крас-

СОДЕРЖАНИЕ МОЛИБДЕНА В АТМОСФЕРАХ 
К-ГИГАНТОВ

([Мо] ~ 1г « (Мо), - 1г е (Мо)о)

Таблица 2

Звезда бр [Мо] Литература

а Воо К2 Шр —0.80 Р]
Р Сет КО III +0.21 П1
71 Ьео КО III +0.24 [1]
а бег К2 III + 0.14 Наст, работа
9 Воо КЗ III +0.24 1»
р Воо КЗ ш +0.13 »»

ная система СМ) линий. Содержание молибдена мы определяли путем 
сравнения наблюдаемых и рассчитанных эквивалентных ширин линий. Ме
тодика расчетов и выбора параметров моделей атмосфер описана в [2, 3]. - 
Принятые параметры моделей (эффективная температура Тец, ускорение 
силы тяжести на поверхности ё, микротурбулентная скорость и<) приве
дены в табл. 1, а результаты — в табл. 2. Для сравнения даны результаты 
для трех других К-гигантов, полученные в [7, 1]. Они свидетельствуют о 
том, что содержание молибдена в атмосферах нормальных К-гигантов не
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значительно отличается от солнечного. Содержание Мо у а Воо соответ
ствует наблюдаемому дефициту многих металлов в атмосфере этого пеку
лярного гиганта. В табл. 3 мы приводим сводку результатов определений

СОДЕРЖАНИЕ МОЛИБДЕНА В АТМОСФЕРАХ 
БАРИЕВЫХ, М- я S-ЗВЕЗД

Таблица 3

Звезда Sp [Мо] Литература

HR 774 G8, Ba3 +1.04 [9]
HD 44896 K4, Ba8 + 0.85 ։»

HD 60197 K2 IV, Ba4 +0.71 м
HD 1C0503 Ml, Ba9 +0.75 п
HD 121447 K7, Ba3 +0.75 и
HD 178717 КЗ II, Ba5 40.85 »1
DM-64 4333 КО, Ва7.5 +1.00

? Peg M2 ՛ Ша -0.1 ПИ
-1.3 [4]

R CMi SC 4/10 + 1.9 [10]
S UMa S 2/6 +1-9
CY Cyg SC 2/7.5 +2.0
FU Mon SC 6.5/7.5 +2.1 ։»

GP Ori SC 7/8 +2.1 «

содержания молибдена в атмосферах проэволюционировавших звезд других 
спектральных классов.

ГАО АН УССР

THE ABUNDANCE OF PALLADIUM GROUP ELEMENTS IN THE 
ATMOSPHERES OF EVOLVED STARS.

1. MOLYBDENUM

M. YA. ORLOV, A. V. SHAVRINA

The abundance of molybdenum in the atmospheres of K giants 
a Ser, 9 Boo, p Boo is determined from 6 A,'mm spectrograms using 
the model atmosphere technique. Published data on the abundances of 
this element in the atmospheres of other evolved stars are also pre
sented.



598 М. Я ОРЛОВ, А. В. ШАВРИНА

ЛИТЕРАТУРА

1. М. Е. Боярчук, И. С. Саванов, Изв. Крым, астрофиз. обсерв., 76, 21, 1987.
2. М. Е. Боярчук, М. Я. Орлов, А. В. Шаврина, Астрофизика, 25, 429, 1986.
3. М. Е. Боярчук, М. Я. Орлов, А. В. Шаврина, Кинемат. и физ. небес, тел, 3, № 6,

59, 1987.
4. М. Я. Орлов, А. В. Шаврина, Письма в Астрон. ж., 10, № 2, 135. 1984.
5. Л. Хянни, Письма в Астрон. ж., 10, № 2, 130, 1984.

6. R. Griffin, Mon. Notic. Roy. Astron. Soc., 143, 223, 1969.
7. R. Mtickle, H. Holweger, R. Griffin, R. Griffin, Astron, and Astrophys., 33, 

239, 1975.
8. C. A. Pllachowikl, Astron, and Astrophys., 54, 465, 1977.
9. V. V. Smith, Astron, and Astrophys., 132, 326, 1984.

10. V. V. Smith, G. Wallereteln, Astrophys. J., 273, 742, 1983.
11. M. Vetesnlk, Folia prirodoved fak. UJEP Brne, 21, N 3, 5, 1980.



А С Т Р О ФИ 3 И КА
ТОМ 28 ИЮНЬ, 1988 ВЫПУСК 3

УДК: 524.5
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Исследование туманного объекта ОМ 1-27 по прямым фотографиям и спектрам, 
полученным на 6-м телескопе, показало, что он представляет собой кометарную туман
ность со смешанным (С+Е) спектром. Высокие отрицательные лучевые скорости ли
ний (—150-:---- 200 км/с) указывают на направленное истечение вещества из централь
ной звезды (непосредственно не наблюдаемой).

1. Введение. Наблюдения. Объект СМ 1-27 входит в список кометар
ных туманностей, найденных по картам Паломарского атласа [1]. Туман
ность расположена на краю небольшого темного канала, четко (выделяю
щегося на общем звездном фоне (рис. 1а). Снимки объекта, полученные 
в различных цветах на рефлекторе ЗТА-2.6 м Бюраканской обсерватории, 
показали, что туманность находится между двумя яркими звездами, кото
рые, однако, производят впечатление проектирующихся на нее (рис. 1Ь). 
Хорошо заметно также уплотнение в вершине конуса туманности, но звез
ды в этом уплотнении на наших снимках не удалось обнаружить. Туман
ность, возможно, является биполярной, так как с восточной стороны цен
трального уплотнения можно различить еще некоторые туманные детали. 
Интересный вид туманности СМ 1-27 навел на мысль о включении ее в 
список объектов для наблюдения на 6-м телескопе САО АН СССР.

Спектральные наблюдения объекта СМ 1-27 на БТА со сканнером 
проводились дважды: 23 октября 1982 г. (в первичном фокусе, в 500-ка
нальной конфигурации) и 22 октября 1985 г. (в фокусе Нэсмита, в 1000- 
канальной конфигурации). Наблюдалось центральное сгущение туманно
сти, а в первом случае также обе яркие звезды. Эффективное спектраль
ное разрешение составляло около 5 А. Обработка материала была выпол
нена в Бюракане с помощью автоматизированной системы «АДА».

По общему характеру сканы 1982 и 1985 пг. {сканы 1985 г. показаны 
на рис. 2) мало отличаются. Хорошо видно, что спектр центрального уп
лотнения туманности содержит сильные эмиссионные линии Н, [01], 
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[О II], [О III], [S II], [N II], наложенные на весьма заметный континуум. 
На фоне континуума видны абсорбции NaD, а также широкий провал около 
X 5170 А, соответствующий, очевидно, известному триплету Mg I. Отме
тим также неотождествленную 'эмиссию Л 5150 А.

Рис. 2. Спектр центральной части туманности ОМ 1-27 в относительных интенсив
ностях: а) красная область, Ь) синяя область.

Спектры обеих ярких звезд подтверждают, что они, предположительно, 
проектируются и, скорее всего, не имеют отношения к туманности. Восточ
ная звезда имеет спектральный класс Р7—СО, западная СО—С5, без ка
ких-либо эмиссий и других особенностей, но с заметным покраснением.



Рнс. 1. Объект ОМ 1-27: а) красная карта Паломарского атласа; Ь) снвмок, по
лученный в первичном фокусе рефлектора ЗТА-2.6, 20 августа 1976 г. (103а-Р+ 
+КС-Ю).

К ст. Т. Ю. Магакяна
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Для наиболее заметных и неблендирсванных эмиссионных линий в 
спектре туманности мы определили лучевую скорость. Для сканов 1982 г. 
она составила в среднем—141±10 км/с (по 6 линиям), для 1985 г. 
— 216±50 км/с. Хотя столь заметное расхождение может быть вызвано и 
систематическими ошибками при переходе от одной конфигурации аппара
туры к другой, представляется вполне возможным, что лучевая скорость 
линий меняется по туманности от точки к точке, и нет гарантии, что в обо
их случаях наблюдалось одно и то же место. Для прояснения этого вопро
са необходимы наблюдения с длинной щелью. Мы попытались оценить лу
чевую скорость также для линий что затруднялось невысоким спек
тральным разрешением; однако можно сделать заключение, что они также 
смещены в синюю сторону по крайней мере на 150 км/с, т. е. так же, как 
и эмиссии.

Таблица 1
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ 

ЭМИССИОННЫХ ЛИНИИ СМ 1-27

Линия Линия ///'Нз)

6731 [БИ] 0.63 5150 ? 0.83
6716 [БИ] 0.32 5007 [ОШ] 2.05
6584 [ИИ] 0.37 4959 [0111] 0.88
6563 Н, 1.00 4861 Нэ 1.00
6364 [01] 0.25

4069 0.50
6300 [01] 0.64

3727 [ОН] 1 33

Были определены относительные интенсивности основных эмиссион
ных линий (табл. 1), а также, где позволял уровень непрерывного спектра, 
и эквивалентные ширины. При этом выяснилось, что последние для дан
ных 1982 и 1985 гг. расходятся примерно в два раза, особенно в красной 
области спектра (для примера, EW (Н։) равна соответственно 41 и 81 А); 
относительные интенсивности же почти не изменились. Возможно, объяс
нение этих расхождений такое же, как и в случае лучевых скоростей (см. 
выше).

2. Обсуждение. Морфология объекта ОМ 1-27 и его спектральные 
характеристики подтверждают, что он действительно представляет собой 
кометарную (возможно, биполярную) туманность, связанную с молодой 
звездой в темном облаке. Высокие отрицательные лучевые скорости недву
смысленно указывают на направленное истечение вещества, а отношение 
линий [5 II] X 6716/Л6730, близкое к теоретическому пределу (0.5),— 
на довольно высокую плотность (Не порядка 3.5—4). Уровень возбуж
дения в спектре ОМ 1-27 достаточно высок (заметные линии [ОШ], 
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[N II], голубого дублета [S II]). К сожалению, мы не имеем возможности 
исправить относительные интенсивности эмиссионных линий за межзвезд
ное покраснение, 'которое неизвестно. Лишь можно утверждать, что, судя 
по общему виду спектра, оно не очень значительное (вероятно, A v не бо
лее 2т). Поэтому объект невозможно точно нанести на диагностические 
диаграммы [2, 3], но и ото примерным оценкам он попадает в зону, соот
ветствующую ударному возбуждению.

Все вышесказанное позволяет предположить, что здесь мы наблюдаем 
оптический спектр коллимированного выброса вещества из молодого звезд
ного объекта, который сам, однако, не виден, будучи скрыт, скорее всего, 
пылевым диском. Сильный непрерывный спектр туманности, очевидно, 
представляет собой рассеянный пылью спектр этой звезды (судя по на
личию абсорбций Mgl—подзнего спектрального класса). Абсорбции 
NaD несомненно, образуются в расширяющейся оболочке, как и у многих 
аналогичных объектов.

Таким образом, в случае GM 1-27 мы имеем возможность косвенно, 
по спектральным характеристикам, сделать вывод о существовании на
правленного выброса, хотя оптически сам выброс наблюдать затрудни
тельно на фоне яркой туманности. Подобная же картина имеет место для 
NGC 2261 [4], Бернес 48 [5]. В этих случаях отражательная туманность, 
рассеивая излучение в нашу сторону, создает уникальную возможность 
изучать спектр звезды и околозвездных потоков вещества с разных на
правлений. Это особенно ярко выражено в случае NGC 2261 [6, 7], где 
наблюдаемый спектр и лучевые скорости линий сильно изменяются для 
различных точек туманности. Если принять во внимаиие вышеописанные 
расхождения в лучевых скоростях и параметрах линий для GM 1-27, мож
но заподозрить, что и здесь мы сталкиваемся с аналогичным явлением. 
Прояснить эту картину можно только после получения спектров с длинной 
щелью. Во всяком случае, GM 1-27 представляет собой еще один подходя
щий объект для подробного изучения коллимированных выбросов мате
рии и их взаимодействия с межзвездным веществом.

Бюракансжая астрофизическая 
обсерватория

GM1-27 NEBULA: A NEW CASE FOR ANISOTROPIC OUTFLOW?

T. YU. MAGAKIAN

The nebulous object GM1-27 was studied using the direct photo
graphs and spectra obtained with 6-meter telescope. It was found that 
this object is a cometary nebula with combined (C + E) spectrum.
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High negative radial velocities of the spectral lines (-150-=---- 200 km/s)
indicate that the collimated outflow from the central star (not obser
ved directly) exists.
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В райках стандартного сценария эволюции массивных двойных звезд рассмотрено 
образование конечных двойных систем, по крайней мере один из компонентов кото
рых — нейтронная звезда. Найдено, что примерно каждый сороковой радиопульсар 
должен быть членом тесной двойной системы. Это подтверждается наблюдениями. 
Радиопульсары в широких двойных звездах не образуются, возможно по причине очень 
медленного вращения предсверхновых звезд.

1. Введение. Долгое время видимая одиночность радиопульсаров была 
одним из самых уникальных их свойств, разительно отличающим радио
пульсары от звезд, большинство которых является членами кратных си
стем. Низкая степень двойственности радиопульсаров объясняется резуль
татом распада большинства двойных звезд в результате второго взрыва 
в системе [1, 2]. Однако число известных радиопульсаров в двойных по
стоянно увеличивается. Сейчас известны семь таких систем, к которым 
обычно добавляется и пульсар с самым коротким периодом, поскольку ге
нетически он, вероятно, также связан с эволюцией двойных звезд. Основ
ные свойства этих пульсаров приведены в табл. 1 согласно Деви и др. [3].

Формально наблюдаемая степень двойственности может быть оцене
на путем деления числа пульсаров, включенных в табл. 1, на их общее 
число ~ 400 : Р = 2^о.8 °/о- Однако эффекты селекции могут оказать зна
чительное влияние на относительную частоту открытия представителей 
этих двух семейств. Поэтому ограничимся ближайшими окрестностями 
Солнца с максимальным расстоянием от него—300 пк. В этой зоне мы 
обнаруживаем три двойных радиопульсара и 57 одиночных [4], т. е. от
носительная частота двойных радиопульсаров 0.05. Однако средние времена 
жизни одиночных и двойных радиопульсаров из окрестностей Солнца, оце
ниваемые по формуле т = 0.5 td In (Р'Р + 1) при f<z = 8-10e лет, отлича
ются друг от друга. Если средний возраст одиночных радиопульсаров 
~ 6-10« лет, то для двойных 2-107 лет. Поэтому относительная частота 
образования радиопульсаров в двойных — 0.015.
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В последнее время появились свидетельства в пользу существования 
нижнего предела напряженности магнитного поля нейтронных звезд [5]. 
Продолжительность жизни нейтронной звезды с полем 108—109 Гс в этом 
случае должна быть по крайней мере — 3-109 лет. Наблюдения показали, 
что такие поля характерны для трех известных миллисекундных радио
пульсаров. Все они расположены в пределах — 2.5 кпк от Солнца [4]; в 
этой же зоне около 200 одиночных радиопульсаров. Теперь можно оценить 
относительную частоту рождения миллисекундных радиопульсаров: 
—'3-10՜5, а абсолютная —З-Ю-7 в год.

ПАРАМЕТРЫ ДВОЙНЫХ И МИЛЛИСЕКУНДНОГО 
РАДИОПУЛЬСАРОВ

Таблица 7

Пульсар Р(с) IgB(Fc) ^orb (аии) е Z (пк)

1937-4-21 0.0016 8.6 — — 20
1855+09 0.0054 8.5 12.33 0.00002 20
1953+29 0.0061 8.6 117.35 0.0003 20
0655+64 0.1956 10.0 1.03 <0.00005 120
1913+16 0.0590 10.3 0.32 0.6171 190
1831-00 0.5209 <10.9 1.81 <0.005 190
0320+02 0.8649 11.5 1232.4 0.0119 280
23034-46 1.0664 11.8 12.34 0.6584 480 ■

Накопленные сведения о свойствах радиопульсаров в двойных систе
мах показывают, что их образование есть относительно редкий, но зако
номерный итог эволюции, вероятно, массивных двойных звезд с опреде
ленными начальными параметрами. Цель настоящей статьи — исследова
ние возможностей, предлагаемых современной теорией эволюции массив
ных двойных звезд [1] для объяснения причин образования двойных 
звезд, по крайней мере один из компонентов которых является нейтронной 
звездой.

2. Эволюция Двойных звезд. Для оценок частот образования систем 
различных типов необходима количественная информация о галактической 
•функции звездообразования для двойных звезд. Согласно [6, 7] она мо
жет быть записана в виде:

^=■-5- год֊’, (1)
4 М

М — масса первичного компонента в солнечных единицах, а — большая 
полуось, <7 — начальное отношение масс компонентов.
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Коэффициент выбран таким образом, чтобы частота образования вы
рожденных карликов была ~ 0.5 год՜* [8]. Принимая уравнение (1), мы 
полагаем, что практически все звезды двойные. Их начальные большие 
полуоси заключены в интервале 10—10е /?©. При этом системы с 10 < 
<а< 1000 являются тесными, т. е. их компоненты заполняют свои полости 
Роша в ходе эволюции (рис. 1) [6]. Условимся использовать массы, ра-

Рис. 1. Положение исходных систем в плоскости большая полуось орбиты—масса 
первичного компонента. Отмечены границы систем со сливающимися в ходе эволюции 
компонентами. СЕ — граница систем, компоненты которых в момент заполнения поло
сти Роша будут иметь глубокую конвективную оболочку. Отмечено положение пред- 
сверхновых первого типа.

диусы и большие полуоси в солнечных единицах. Примем для оценок, что 
эволюция звезд с М < 10 заканчивается образованием карлика с массой 
0.7. Компоненты с 10 М <2 30 оставляют нейтронные звезды с массой 
1.4. Более массивные звезды — черные дыры с массой 3. Аналитическое 
представление для максимальных радиусов массивных красных сверхги
гантов, с массами большими — 10 : а « 100 М.

Мы полагаем, что масса компактных спутников в ходе обмена не ме
няется из-за ограничения скорости аккреции и краткости времени обме
на. Большинство массивных тесных двойных звезд принадлежит к систе-



ДВОЙНЫЕ РАДИОПУЛЬСАРЫ 607

мам типа В. Заполняющий свою полость Роша компонент таких систем 
теряет вещество в его тепловой шкале времени т։, т. е. Л/։ ~ 

~ А*. • Скорость аккреции вещества вторичного компонента ог-
М՝

R Ьраничена его тепловой шкалой времени [9]: М2 ~ 2 2 • Масса этого 
М2

компонента увеличится на Д2Иа = Эффективность обмена:

«------=—-—-—-• Размеры компонентов на стадии обмена по-
Л/, /?, £, М2

рядка размеров их полостей Роша из-за быстрого формирования об
щей оболочки, т. е. /?։ (М1:Мх)пм [7], Ь'^М", следовательно

а ~ (Л/а ЛГ, )"՜0 “ « <7П՜0 56. (2) •

Поскольку для звезд с Л/^10 п=к2.5, можно написать: а~д3. Мы 
полагаем, что на стадии с общей оболочкой изменение а описывается. 
[Ю]:

М՛1 МщМ2 , (3)

ао а/

где М и Мщ — начальная и конечная массы компонента, образующего об
щую оболочку, Мг — масса спутника, По и а/ — начальная и конечная боль
шие полуоси системы. На фазе общей оболочки масса звезды уменьшается 
до массы ее гелиевого ядра: Мп « 0.1ЛГ1՜4. В конце ядерной эволюции 
гелиевой звезды образуется конечный компактный объект.

Состояние тесной двойной системы с круговыми орбитами компонен
тов можно описать тремя числами: массами компонентов и большой полу
осью орбиты, а эволюцию такой системы последовательностью таких чисел. 
Правила изменения масс компонентов и большой полуоси орбит были опи
саны выше. Теперь эволюцию параметров массивной (М1 > 10 Мэ) тес
ной (а < 100 М) двойной звезды можно записать:

0.1 М м \ 
д(1 + д)Л/ | 
_0Л МСАЧа0 (Л/лг.с \

д(1-Г д)М I- 
а/ / •

Мыз
0.1 «7м (1 + д)’лМ1Л 

_ 0.01 ЛА?
°1//՜՜ .#0.2,- . ’ 1.6 

М (1 -г д)

(4)՝



608 А. В. ТУТУКОВ

В том случае, если ау/<2.5 /?нс, где /Сн։ — радиус гелиевого остатка 
вторичного компонента, образуется одиночная звезда — красный сверхги
гант с гелиевым ядром. После потери протяженной оболочки останется 
одиночная нейтронная звезда.

Анализируя (4), легко обнаружить, что в то время, как природа ко
нечного остатка определяется исходной массой компонента, изменение 
масс компонентов в ходе их эволюции практически не зависит от большой 
полуоси системы. Поэтому удобно анализировать природу конечного про
дукта эволюции тесной двойной в плоскости М— д (рис. 2). Прежде все
го нанесем линии: Мд (1 4- д) = 0.8, Мд (1 + д) = 10 и Мд (1 4 д} =30, 
которые делят плоскость М—д на четыре части в соответствии с 
природой конечного продукта эволюции второго компонента: звезда 
главной последовательности (МЭ), вырожденный карлик (ОО), ней
тронная звезда (ЫЭ), черная дыра (ВН).

1g И,/М.
Рис. 2. Положение конечных продуктов эволюции тесных двойных звезд в плоско

сти начальное отношение масс компонентов — масса первичного компонента. DD — вы
рожденный карлик, NS — нейтронная звезда, ВН — черная дыра. Знак «+» означает 
образование связанной конечной системы.

Теперь рассмотрим условия сохранения системы с круговыми орбита
ми компонентов в ходе взрывов сверхновых:

М{ - 7И։<2ЛГЯ1, (5)

где М1— масса взрывающегося компонента, Мг — масса его спутника, а 
-Мм— масса остатка взорвавшегося компонента. Первый взрыв разруша
ет, как показывает рис. 2, все системы, которые могли бы со временем 
превратиться в пары ВН-|-М5, и большинство систем, порождающих М5֊Ь 
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4֊МБ. Знак плюс означает гравитационно связанную систему соответ
ствующих звезд. Теперь очевидно, что все сохранившиеся при первом 
взрыве системы с Мг<10 превратятся в ЫБ + ОЭ. Условия распада при 
втором взрыве в системе, если его результатом является образование ней
тронной звезды:

0.1дм(14-д)МЛ/։Л֊Мл։>2.8. • (6)

Границы гравитационно связанных конечных систем ВО 4- МБ, ЫБ 4- 
+ ЫБ и ВН 4՜ NS нанесены на рис. 2. Легко найти, что для распада 
систем ВН 4՜ ВН необходимо выполнение условия: М(д 4՜ 1) д > 24.9, 
а ЫБ + ВН: Мд (1 4֊ д) ^>21.6. Но поскольку для образования при 
самом втором взрыве черной дыры необходимо выполнение более 
сильного условия Мд 4՜ д) > 30, связанные системы такого рода не 
образуются.

Взрыв сверхновой превращает круговые орбиты компонентов в эллип
тические с эксцентриситетом е [1]:

М.-Мкг е =-----------
м.։ 4 Мкг

(7)

Величина конечного эксцентриситета указана в табл. 2.

ОСНОВНЫЕ ПАРАМЕТРЫ ДВОЙНЫХ СИСТЕМ, ПРОИЗВОДЯЩИХ В ИТОГЕ 
ЭВОЛЮЦИИ 1-ЕЙТРОННЫЕ ЗВЕЗДЫ. ЧАСТОТА ОБРАЗОВАНИЯ 

ОДИНОЧНЫХ НЕЙТРОННЫХ ЗВЕЗД ~10՜2 ГОД՜1
=-~ ------------------ ֊  - ' - ■ - - _________ ■ ֊ ■ -----

Таблица 2

Тип 
системы

Частота воз
никновения 
(год-’)

м
Чч

До
(часы) в/

Возможные 
аналоги 

РБЯ

Тесные двойные звезды

ОО+НБ 0.00001 8- 10 0.7-1 200-400 0.6-2 0.52-1
ИБ+ЫБ 0.00008 10- 30 0.3-0.7 300-1000 3-20 0.39-1 1913+16
ИБ4-00 0.00016 10- 30 0.1-0.4 300-1000 3-20 0 0655+64
ВН+НБ 0.00002 30—100 0.2-0.4 300-3000 3-100 0.25-1
НБ+МБ 0.00001 10- 12 0.05 100—1000 10-300 0 1957+ 2Э

Широкие двойные звезды

ИБ+ОО
НБ4-ИБ 
(ео>0.8)

0.0008
0.00006

10-30
10-30

0.2-1
0.4-1

З-Ю’-Ю» 
3-103. ю»

0-1
0-1

0820+02

‘Одиночные нейтронные звезды

ЫБ 0.1 10-30 0.03—1 10-3000 -
10-326
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Анализ рис. 2 обнаруживает возможность образования нескольких 
типов связанных конечных систем с нейтронными звездами ВЭ-у^Б, 
ЫБ 4՜ №Б, ВН 4-ЫБ, ЫБ 4՜ ОО и МБ-Ь МБ. Используя уравнение (1} 
и рис. 1 и 2, можно оценить частоту образования нейтронных звезд 
в тесных двойных. При этом рис. 1 необходим для оценки Ла, а 
рис. 2 — для оценки йМ и д0. Основные параметры двойных звезд, 
эволюционирующих в связанные с нейтронными звездами системы,, 
приведены в табл. 2.

Отметим, что для возникновения систем с нейтронной звездой в ка
честве компонента необходимо, чтобы на стадии второй общей оболочки 
компоненты не слились. Радиус гелиевой звезды [13]: 7?н«//?© ~ 0.25X 
X (Л/не/Л/©)05. Поэтому последнее условие эквивалентно требованию^ 
аош:п > 14 д°Л1 4՜ д)2'3Мп'9, если остаток первичного компонента вы
рожденный карлик с массой —Л/©, и аоть /> 10 д°'3(1 4՜ д)23М °՜9, если 
это нейтронная звезда, и а0т1О > 5д°'3(1 4-д)2'3Л/°'9, если это черная 
дыра. Эти пределы нанесены на рис. 1 для д = 0.6. Все системы с. 
а аот|П должны превратиться в одиночные нейтронные звезды.

Около одного процента радиопульсаров могут иметь в качестве спут
ников нейтронные звезды, как, вероятно, РБК 19134-16 (ЫБ4~К5). Наи
более распространенными среди нейтронных звезд в тесных двойных явля
ются системы типа ЫБ4-ЭЭ. Некоторая часть нейтронных звезд может՜ 
быть спутниками черных дыр. Пока нет очевидных примеров таких систем. 
Наконец, часть нейтронных звезд может иметь в качестве спутника звез
ду главной последовательности малой (Л/г<0.8) массы, не ■ заполняющую 
свою полость Роша (19574-20).

Значительная часть (см. табл. 2) итоговых двойных систем оказы
вается достаточно тесной (Р < 12) для слияния компонентов под влия
нием излучения гравитационных волн за время, короче космологического. 
Результатом слияния систем ^4-МБ или ^4-00 может быть появле
ние нейтронной звезды или черной дыры с очень высокой пространствен
ной скоростью. Нейтронная звезда взрывается при уменьшении ее массы՛ 
ниже критического предела ~ 0.09 М© [17]. Пространственная скорость, 
получаемая при этом, и.=2-104 (т։/Л/©) Я/1'2 км/с, где т2 и R/ — ми
нимальная масса и максимальный радиус нейтронной звезды, дости
гаемые в момент ее взрыва. В результате может быть получена ско
рость — 2000 км/с, вероятно, наблюдаемая у одного-двух радиопуль
саров [18, 26].

Для полноты анализа необходимо рассмотреть эволюцию широких 
массивных систем, производящих большинство нейтронных звезд (рис. 3). 
Отсутствие заполнения полостей Роша компонентами исключает значи-
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тельный обмен веществом, что упрощает анализ эволюции параметров 
системы:

( М 
чМ )

\ во /

Для широких систем характерны значительные начальные эксцентрисите
ты их орбит [6]. Условие распада при взрыве системы с эксцентричными 
орбитами компонентов имеет вид:

(1-е) М.-Ц-е) М3>2Мт, (9)

если взрыв происходит в то время, когда компоненты находятся в апоаст
рах их орбит. Условия распада наиболее жесткие именно в этом случае.

Рис. 3. Положение конечных продуктов эволюции широких двойных звезд в пло
скости Ц—М. Обозначения такие же, как на рис. 2.

Для получения надежных оценок относительной частоты образования 
нейтронных звезд в широких двойных необходима надежная информация 
о распределении широких двойных по эксцентриситетам. Мы принимаем 
для численных оценок, что эксцентриситет системы перед взрывом 0.5. 
Тогда при первом сферически-симметричном взрыве сверхновой сохранят
ся связанными системы с

М<-------ЭДи--------(Ю)
1—е—(1Н֊е)д 1—Зд
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Эта граница нанесена на рис. 3. Очевидно, первый взрыв оставляет свя
занными большинство систем с е = 0.5. Поскольку для систем с с/М < 10 
эволюция второго компонента заканчивается образованием вырожденного 
карлика, а масса этого компонента, хотя и изменяется в ходе эволюции в 
несколько раз, но стационарным образом, система сохраняется связанной. 
При оценке частоты появления подобных систем учтено, что около поло
вины систем имеют е > 0.5 [6].

Наиболее тесные из широких систем могут циркулировать свою орби
ту в то время, когда вторичный компонент будет красным сверхгигантом. 
Вероятно такова история единственного радиопульсара в широкой двой
ной системе с орбитальным периодом около трех лет и почти нулевым 
эксцентриситетом орбиты. Согласно Ван ден Хойвелу [21] для ускоре
ния вращения такого пульсара до наблюдаемой скорости при В = 3-10" Гс 
необходима аккреция всего ~ 10 4 Такая аккреция может быть лег
ко обеспечена из звездного ветра близкого красного сверхгиганта. Следо- 
нательно и этот радиопульсар обязан своим существованием, вероятно, на
личию сравнительно близкого, хотя и незаполнявшего свою полость Роша 
спутника.

Условие распада широкой системы с е = 0.5 и Мт = Мт —1.4 при 
центрально-симметричном взрыве второго компонента как сверхновой:

(1 + е) Мт + 2МК2 9.8
(1-е)Л* М

Очевидно, что все системы, эволюционирующие к образованию двух 
нейтронных звезд, распадутся. Распадутся и системы ВН-'-:М5. Однако 
второй взрыв не разрушает все системы. Около десяти процентов широких 
двойных имеют е > 0.8 [6]. Условие распада таких систем имеет вид 
<7 > 30/М и совпадает на рис. 3 с границей между системами ВН, Ы5 и 
ВН, ВН. Поэтому почти все такие системы типа Ы5 + \т5 окажутся грави
тационно связанными.

3. Обсуждение. Деви и др. [3] исследовали распределение всех извест
ных двойных радиопульсаров на диаграмме магнитное поле —период вра
щения. Эволюция одиночных радиопульсаров в этой плоскости сводится 
к постепенному увеличению периода вращения, сопровождаемому экспо
ненциальным распадом магнитного поля до величины ~ 3-108 Гс [20, 21]. 
Радиоизлучение исчезает после пересечения пульсаром линии А(В12 = 
= 0.5 Р2 Гс). Аккреция вещества спутника нейтронной звездой со ско
ростью ~ 10՜8 Л/д/год ведет к ускорению ее вращения до равновеского 

лериода В (Р,ч ~ 0.64 В%7 с) [20]. Продолжительность аккреции до 
достижения Рс։>: ~а = Ю6 В? лет, а общая аккрецированная масса: 
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Л/п~0.07 Мг>. Все радиопульсары в двойных, „омоложенные“ 
таким образом, должны находиться между линиями А и В, что и под
тверждается наблюдениями. На этот же рисунок нанесены пульсары с 
известными пространственными скоростями [22]. Интересно, что между 
А и В оказались и все медленные ('И < 25 км/с) радиопульсары. Не исклю
чено, что их образование связано также с эволюцией тесных двойных, а 
их вращение ускорено аккрецией из общей оболочки. Причиной сравни
тельно низких пространственных скоростей может быть предшествующая 
эволюция этих пульсаров через стадию красного сверхгиганта с нейтрон
ным ядром [23]. Такие звезды образуются при слиянии компонентов на 
фазе второго обмена в системе. Поскольку поля медленных пульсаров со
ставляют 10"—1012 Гс (рис. 4) для ускорения их до равновесных перио-

1дР*
Рис. 4. Радиопульсары в плоскости магнитное поле — период. Звездочки — быст

рые пульсары (Увр > 30 км/с), кружки—медленные пульсары (ияр < 30 км/с), кре
стики — пульсары в двойных. Штриховая линия — эволюционный трек радиопульсара 
в двойной. Линия А — граница существования радиоизлучения, линия В — положение 
ускорившихся до равновесного периода радиопульсаров А и В пояснены в тексте.

дов достаточна аккреция всего ~ 10 4 Л/©. Из рис. 1 следует, что числа 
радиопульсаров трех типов, возникающих в тесных двойных: продуктов 
слияния массивных тесных двойных, продуктов второго взрыва сверхновой 
в системе и «омоложенных» продуктов первого взрыва,— сравнимы. На
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блюдаемая корреляция В—иар [22] является следствием относительной 
молодости пульсаров второго типа.

Наблюдаемое относительное число тесных двойных радиопульсаров 
(Р„ъ < 3 года, табл. 2) объясняется теорией с разумной точностью. Тео
рия, как было показано ранее [14], значительно переоценивает по сравне
нию с наблюдениями относительное число широких систем с нейтронными 
звездами. Наиболее широкие системы могут быть разрушены вторым 
взрывом даже при самом незначительном начальном толчке, обеспечиваемом, 
например, импульсом нейтрино при взрыве сверхновой [19].

Отсутствие радиопульсаров в широких двойных можно объяснить 
предположением о том, что быстровращающиеся нейтронные звезды об
разуются только в тесных двойных [2]. Начальный период вращения оди
ночной звезды на главной последовательности — несколько часов. Пред
положим, что твердотельное вращение сохраняется в ходе эволюции. При 
расширении в триста раз период вращения уменьшается в — 10՜’ раз, а 
при коллапсе ядра примерно чандрасекаровской массы в нейтронную звез
ду его радиус уменьшается также примерно в триста раз. Поэтому итого
вый период вращения молодой нейтронной звезды будет снова несколько 
часов, что исключает обнаружимое радиоизлучение.

Пусть теперь вращающаяся как твердое тело предсверхновая с мас
сой М1— член двойной и пусть осевое вращение синхронно орбитально
му. Масса спутника предсверхновой Л/г. Взрыв сверхновой в большинстве 
случаев разрушит систему, увеличит скорость вращения сколлапоировав- 
шей части ядра примерно чандрасекаровской массы и сообщит молодой 
нейтронной звезде пространственную скорость равную орбитальной 
перед взрывом [2]. Между периодом вращения молодого пульсара Р и его 

легко найти связь:

р>/300 кмс-П3 лл3 с

Поскольку Р со временем убывает, эта формула дает нижний предел для 
периода пульсара. На рис. 5 нанесены радиопульсары с известными про
странственными скоростями вместе с линией минимальных периодов вра
щения для системы с Мг = и ЛЛ = 6.6 М© (начальные массы ком
понентов — 10 Л/©). В целом периоды вращения пульсаров, оцененные 
таким образом, неплохо согласуются с наблюдаемыми периодами. Причи
ной попадания пульсаров с низкой пространственной скоростью ниже гра
ницы, вероятно, является аккреция вещества протяженной общей оболочки, 
предсверхновой звезды.

Предположение о том, что радиопульсары образуются только в тес
ных двойных системах разрывает однозначную генетическую связь между 
сверхновыми второго типа и радиопульсарами [2]. Пульсары рождаются, 
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з итоге, из сравнительно компактных звезд с оболочками, обогащенными 
гелием. Прототипом таких звезд являются звезды Вольфа—Райе. Если в 
силу каких-то причин время жизни оболочек таких сверхновых короче вре
мени жизни остатков классических СНП, становится понятным, почему из 
примерно ста пятидесяти наблюдаемых остатков с возрастом менее 
10*—105 лет [24] только три имеют радиопульсары, а остальные — «пу
стые».

1дР(с)

Рис. 5. Положение радиопульсаров в плоскости пространственная скорость — пе
риод. Обозначения такие же, как на рис. 4. Линия 10 М& + 10 М& — связь между 
ю։р и ? ДАЯ пУльсаров, возникающих в ходе эволюции систем 10 Мф-)-10 (см. 
текст).

Теперь о пульсарах с самым коротким периодом и самыми малыми 
магнитными полями. Прежде всего при столь малых магнитных полях для 
выхода на равновесный период (рис. 4) нейтронная звезда должна аккре
цировать — 0.1 М& [5]. При ограничении на скорость аккреции процесс 
аккреции должен продолжаться не менее — 107 лет, что возможно только, 
■если спутником нейтронной звезды является звезда главной последователь
ности или субгигант малой массы [7]. Уникальным и пока не вполне по
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нятным свойством миллисекундных радиопульсаров является сильная кон
центрация их к плоскости Галактики.

Эта работа была написана во время пребывания автора в Астрономи
ческой обсерватории Хельсинского университета. Автор благодарит док
торов И. Туоминена и О. Вилху за гостеприимство и помощь в работе.

Астрономический совет
АН СССР

FORMATION OF RADIOPULSARS IN BINARIES

A. V. TUTUKOV

The formation of final binaries with at least one neutron star as 
a component is discussed in the frames of the standard scenario of 
close binary evolution. About one of every forty radiopulsars has to 
be a member of a close binary, as has been shown. This estimation is 
supported by observations. Radiopulsars in wide binaries are not for
med possibly due to too slow rotation of presupernovae.
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Рассматривается эволюция неоднородности плотности в гравитирующей среде с 
учетом влияния окружающих неоднородностей. Показано, что коллективное гравита
ционное поле флуктуаций может существенно изменить темп эволюции контрастов 
плотности: в пространственно плоской модели Фридмана й ~ #5/3.

1. Введение. Рассмотрим космологическую $адачу об образовании на
блюдаемой структуры распределения вещества. Пусть в однородной и 
изотропной модели Вселенной, заполненной средой с пасралезым давле
нием, имеются флуктуации плотности 5р. Вероятность возникновения, на
пример, тепловой флуктуации плотности пропорциональна [1]:

/(о)~ехр(— ЯтьДТ’), (1)

где Т — температура, 2?Ш1О — минимальная работа, необходимая для 
создания обратимым образом контраста плотности 8 = 8р/р в гравити
рующей среде, 7?т|П ~ 8’ [2]. В классической работе Лифшица [3] по
казано, что гравитационно неустойчивы неоднородности плотности, 

. пространственные масштабы которых превышают характерные мас
штабы тепловых процессов в среде. Крупномасштабный контраст 
плотности благодаря самогравитации растет: в случае пространствен
но плоской модели, заполненной пылью (давление среды равно нулю), 
8։ ~ /2'3, ( — космологическое время модели. Наряду с растущей мо
дой 8, имеется убывающая мода 8а~<-1 [3]. Самогравитация флуктуа
ций не изменяет распределение /(о). Считается, что имеет место 
эргодичность, т. е. усредненное по пространству значение о совпа
дает со средним по реализации [1]. Это действительно так, когда 
флуктуации рассматриваются как независимые.

Усложним задачу. Пусть имеется ансамбль неоднородностей, локали
зованных в различных точках пространства. Пока неоднородности малы, 
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их парным гравитационным взаимодействием можно пренебречь, как эф
фектом второго порядка малости по 3. Потенциал коллективного гравита

ционного поля этих флуктуаций в точке с радиус-вектором г пропорцио
нален (в ньютоновском приближении)

֊' (2)
г I

Здесь функция П7; описывает вероятность того, что у флуктуации 3, лока-

лизованной в окрестности точки с радиус-вектором г, имеется соседняя «
■флуктуация Зр локализованная в окрестности точки с радиус-вектором 

гг Если требовать выполнения условия эргодичности, то сумма в (2) 
должна быть равна нулю, а эволюция контрастов плотности описывается 
тогда модами 3։, За. Это условие упрощает задачу, но вместе с тем исклю
чает из рассмотрения важные эффекты, связанные с коллективной дина
микой флуктуаций. Благодаря коллективному полю может измениться 
темп эволюции контрастов плотности и возникнуть пространственная кор
реляция между ними [4]. Пусть в некоторый начальный момент Рас՜ 
пределение амплитуд 3 совпадало с [1]. С течением времени коллектив
ные эффекты приводят к изменению этого распределения, причем, как бу
дет показано в настоящей работе, наиболее вероятные контрасты плотно
сти в пылевой среде растут пропорционально <5/3. Рост такого контраста 
происходит более эффективно за счет не учитываемого в линейной теории 
[3] убывания неоднородности плотности, которая находится в простран
ственной области, соседней к рассматриваемому контрасту. Так что наи
более вероятными оказываются те флуктуации, которые при движении в 
коллективном поле попадают в области, где плотность убывает быстрее, 
чем в однородном и изотропном фоне. Тогда следует ожидать, что обла
сти повышенной плотности будут окружены «пустотами». Ситуация на
поминает явление перемежаемости [5]. Количественно эффект важен для 
малых флуктуаций 3 1, участвующих еще в общем расширении модели. 
На нелинейной стадии, когда о^>1, коллективное поле не влияет на инди
видуальную эволюцию неоднородностей, но может обеспечивать эффек
тивную пространственную релаксацию ансамбля неоднородностей плотно
сти (см., например, [6]).

Заметим, что закон 3 ~ £5'3 качественно понятен. Действительно, 
согласно неравенству Чебышева для вероятности того, что контраст плот- 
՝ности 8р/р превысит 3 > 0, имеем:
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□ 
Р( |ор/р| >5) ’

од

где з — постоянная. Тогда для независимых растущей о, — Р*3 и па 
дающей линейных мод имеем соответственно: Р, (| 6р/р | = 8։)~

Р5 (| ор/р | = 82) — Р. Учтем теперь коллективные эффекты и 
найдем вероятность существования растущего контраста плотности, 
если имеются соседние области пространства, где неоднородность 
плотности убывает—условная вероятность Р)։. По формуле полной 
вероятности имеем:

Р։ = Рп- Ра.

Поэтому

Р(|8р/р| = г)^Р1։= А~Н°/3. 

м

Применяя опять соотношение Чебышева, найдем о ~ /5/3.
Ниже анализируется коллективная динамика флуктуаций плотности 

® пространственно плоской модели Фридмана. Предполагается, что модель 
заполнена средой с пренебрежимо малым давлением. Последнее условие 
на давление позволяет исключить из рассмотрения тепловые эффекты 
(флуктуационное возникновение неоднородностей плотности, акустические 
волны), а распределение (1) принять в качестве начального.

2. Уравнения движения для ансамбля флуктуаций. Развитие неодно
родностей плотности будем описывать относительно фоновой модели с син
хронной метрикой:

с/я2 = а2 (Фтр — йх2 — Фу2 — Фг2) = %:,Фх‘ Фх', 

где масштабный фактор — конформное время модели, а-с/т)=
= с-Ф1, латинские индексы пробегают значения 0, 1, 2, 3,
греческие — 1, 2, 3. Движение вещества описывается уравнениями 
поля:

х77; 6/у, (3)

где х — гравитационная постоянная Эйнштейна, — тензор энергии- 
-импульса среды, б,у — тензор Эйнштейна. Пусть имеется ансамбль 
флуктуаций плотности, локализованных в различных точках простран
ства х“;), / = 1, 2...., IV, М— число флуктуаций. Используя принцип 
суперпозиции для малых возмущений, подставим в (3) следующие 
выражения:
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/V
Т,, = Т^ + х®)+£ Т4Н;(1, х® -х®,,)-

2—1

/п. 1 Я /1
С/,< = Г7,/'+ С1} (т), х’) 4- V С,до (т/։ х* — х\.) ■ ^1,

1—1

.где значком (о) обозначены невозмущенные значения, для которых вы
полняются уравнения х7’//>= С^. Тогда получим уравнения:

«[ ^’(ч. х«) + £ х'֊х^).1Г^ =

- с/;1 (г/, х’)+£ с/;’ (т), х* ֊ х’о)- . (4)
у-1

Здесь, без ограничения общности, принято, что начало системы координат 
находится в точке х’0) = 0. Вторые члены в обеих частях уравнений (4) 
■описывают коллективное поле в окрестности начала координат.

Уравнения (4) для пылевой среды разбиваются на две группы уравне- 
нии. Первая группа для / оо и / оя определяет связь контрастов плотно- 
сти и возмущений скорости со скалярными возмущениями метрики (см. 
ниже формулы (12), (13)). Предметом анализа является вторая группа 
уравнений, описывающая динамику скалярных возмущений метрики. Для 
пылевой среды Т$ = 0. Следуя [3], представим скалярные возмущения 

<па х» 
в виде совокупности плоских «волн е с амплитудами

/ * 1 •»« ■ / 1 «а п’пз \ .
(|\, /я)? = — + V8?-----------  IХ”

о \ о п /
л® — волновой вектор, п3 — п’п«. Тогда из уравнений (4) для изотроп
ной |1л и анизотропной ).л амплитуд получим систему:

4 ■ яа
Нп+֊нп+֊(иЛ + М = Ф., 

ч 3
4 • п’лЛ + —>Л-^֊(ИЛ + >Я)=Ф„
Ч 3

тде

* .. 4 . п3 1
ф1=—2е н„и) Ч----- НЯ(О+—(НЛ со+ >»(/>) ’

1-1 1

Ф2 = —е • 1Г/ ■ | ).„(/) + — К,У)---- --  (ря(П -Г Х.со) |.
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точка над буквой означает дифференцирование по ■»;, амплитуды р-л(;.

«".С**-*»))- и /■„(/) соответствуют волне е
Решение уравнений (5), очевидно,, есть

, у ,П։Х(0 цу — р Д _ П*7!3 \
И"+^1И»(')е С‘\ 15 ) (пт,)3'

) I У ) о~,ПаХ{1^№Г1 — (1-1- |
>֊л + X Хп(/)е ֊ - 1 + 15 + ууу

где постоянные С1 и Сг определяются начальными условиями задачи: в 
начальный момент гю

РЛ(’!о) = Р°. >-п(т(0)=А°, рл(п (^ = /֊„(/) = /{,,.

Введем в ортогональном пространстве переменных {[1л> /.„} функцию֊ 
распределения /(рЛ. *л|ря։։)> Мо) амплитуд рп, при условии, что 

<п,(хв-х^) ,
имеется еще одна волна е с амплитудой 'пи))?- Урав
нение непрерывности для / есть

/+^<М)+֊С>-/) = 0. (7>

По формуле полной вероятности находим уравнение для функции рас
пределения амплитуд р„, >>п с учетом всех рл(г), Хя(/);

^(Рл> М = Д У^л’ 'А" 1^(0’ Х

'л(/))/о кц)) ^^п<1) ^«<0 ^Риу^'и)՝ (®)՛

где интегрирование по Рп(/;> Ал(/) охватывает все допустимые значе- 
ния 1нл(0 1< Р* 1, 1М)КХ*^1> /о (р?0> х°0) ~ функция распреде
ления начальных значений амплитуд. Перейдем от суммирования по՝ 

I к интегрированию по плоскому пространству (х(а.^х’| :
—*• У^сЛх. Уравнение для ш получим следующим образом. С одной 

стороны число возмущений есть

УУ = 1+

а с другой стороны так что уравнение для ш есть
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1 + j ш«/3« = \ Fdpndi.„. (9)֊

Уравнения (4)—(9) являются уравнениями движения для ансамбля 
флуктуаций и описывают самосогласованно поставленную задачу.

3. Пример. Рассмотрим в качестве примера начального распределения 
амплитуд и л° распределение Гаусса:

, _ I I _ (Х° -У-)а I 
2~/д ехр| 2ДИ 2Дх Г

где р и /.— средние значения, Д> и Дх— дисперсии, Д = Д„-Дх. Легко- 
показать, что на характеристиках уравнения (7) /= const =/0. Ис
пользуя (6), находим

|i° = арл + ?).„ + <р„

).о = (1 - а) + (1 _ р) Хп 4-<ра.

Функции а, 44 и <ра выписаны в приложении. Затем по (7) и (9)՝ 
можно найти /и Л. Динамика наиболее вероятных флуктуаций опи
сывается уравнениями экстремума:

^-0,^-0.
<?А„

Оценим поведение F вблизи максимума. Решение уравнений (8) есть

-Г(ИЛ> М = Л,ехр (Р '°(Dd3x}’

где — постоянная нормировки. При фиксированных рл и лл пред
ставим / в виде ряда по степеням рлП) и Х„(о, сохраним члены пер
вого порядка. Выполнив интегрирование, можно найти:

d^di.^xyfo^nu.

а выражения для 5։, £а, <р выписаны в приложении.
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Пусть Г нормирована так, что 2Г0^*1* = 1, тогда уравнение (9) 
будет:

г = , , ___________ (^о)3 + 1_

р — (* —(п^х’ ~
С 1 о></3х = ։ е о>(Гх, (10)

где

1 2

и предполагается, что интеграл в правой части (9) набирается вблизи до-
статочно узкого максимума подинтегральной функции. Используя 
можно найти для наиболее вероятных флуктуаций:

(10),

1—Р- ? ; , /Р* + >* о ? \ С
п а֊Р а-₽ к 2 р*А*Д —р

, 1 — а- а - /р*4-л* <р \ СГ.„ =--------р -|---------- л — ( ----------- а------ -— )---------
а — р а — Р к 2 р*А* / а — р

(И)

Первые члены в правых частях (11) соответствуют линейной теории [3], 
вторые слагаемые связаны с описанным коллективны:.։ эффектом. В пре
деле Дх-»О вторые слагаемые исчезают, а при Дх/Др.^1 эти слагае
мые убывают с ростом т). Наиболее интересен случай Д>. = Дц, кото
рый будет рассмотрен ниже.

Амплитуда контраста плотности равна:
• О . _2

ха’рс’Зп = — Р„ - — (р„ + л„). 
т) 3

Амплитуда возмущения скорости (оц։)Л равна:

(12)

Зха’рс’ = — лЛ(ря + Ал).
\ а /„

(13)

Оценим пространственную корреляцию флуктуаций плотности. Ин
тегральному уравнению (10) удовлетворяет, например, линейная комбина
ция дельта-функций:

(<’) 4֊ 3(х’— Ь"),

где 6’ = са + г</а — некоторый комплексный вектор, причем лас։=0, 
саСа — <Гс1а. Из (10) находим оценку для — масштаба простран
ственной корреляции флуктуаций:

п։<Г = 1п|2С -1|.
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Рассмотрим случай Ар. = Д>., тогда выражение для С упрощается:

С = 4՜ V 2”Д>. (ъ/ъ)3 +1
J1* + А*

В этом случае найдем для наиболее вероятных контрастов -плотности

7 _ _
-----15՜ + ~ 3

где р0 = ? аи = а (т}0). Первый член в фигурных скобках пропор
ционален т)г>~<5'3, он является главным при Ди = Дх=/=О. Таким обра
зом, наиболее вероятные контрасты плотности поддерживаются кол
лективным полем флуктуаций и растут более эффективно. Растет и 
масштаб пространственной корреляции флуктуаций:

n-irf’ = In
//2кДх Г/ TJ у ] 

+ 1j — 1

Нетрудно показать, что найденное решение устойчиво по Ляпунову от
носительно небольших нарушений условия Дх = Др,. Действительно, в 
области применимости линейного приближения -С 7) 71*, где tj* оп
ределяется условием 8П (■»!*) = 1, для любого е^>0 всегда найдется 
такое f(s)^>0, что, если в начальный момент 7)0 близки два решения

| оп (А>. =-- ДД — о„ (Д> = Ди + о) | < у (а),

| а | Д.л, то и для ^о-С7!^7!* разность этих решений не будет отли
чаться более чем на заданное е 0.

Приложение

В основном тексте статьи использованы следующие функции:

’ = нт), ''о = п7»о>

11-326
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— ^Л«*Я
?։ = (РлН) + '-"U))e — ®։>

Государственный астрономический 
институт им. П. К. Штернберга

COLLECTIVE DYNAMICS OF THE DENSITY FLUCTUATIONS 
IN GRAVITATING FLUID,

I. K. ROZGACHEVA

The evolution of the density fluctuation im gravitating fluid is. 
considered and it takes into account the influence of other density 
fluctuations. It has been shown that the collective gravitation field of 
density fluctuations can essentially change the increase rate of the- 
density contrast: in a spatially flat isotropic homogeneous cosmological 
model 8 ~ t5'3.
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В рамках мезонной а-модели с учетом пион-нуклонного взаимодействия исследо
вано влияние магнитного поля на свойства неоднородного пионного конденсата внутри 
нейтронной звезды. Получено уравнение Лондонов, описывающее распределение маг
нитного поля в системе. Показано, что конденсат является сверхпроводником второго 
рода, -в -котором -реализуется ламинарная (слоистая) структура смешанного состояния. 

Найдено нижнее критическое поле возникновения ламинарной структуры Пока

зано, что из-за перпендикулярности импульса конденсата к и направления магнитного 

поля Н в звезде возникает выделенное направление 2, перпендикулярное плоскости 

'{к, Н). Это приводит к объяснению пульсирующего излучения нейтронной звезды, 
даже при параллельности магнитного поля и оси вращения. Показано, что учет Л'*-ре- 
зонанса в модели развитого пионного конденсата (0 = п/2) не меняет эти результаты.

1. Введение. Одним из интереснейших следствий пионной -конденса
ции в ядерной материи [1—5] является -возможная сверхпроводимость 
конденсата ^“-мезонов -в недрах нейтронных звезд [6] и ее последствия 
для теории излучения пульсаров. Наблюдательные данные свидетельству
ют о наличии на поверхности нейтронных звезд магнитных полей с индук
цией 1010—1012Гс [7]. К таким же результатам-приводят теоретические рас
четы, учитывающие увлечение сверхпроводящих протонов вращающимися 
■сверхтекучими нейтронами в нейтронных вихрях в «пре»-фазе нейтронных 
звезд [8, 9]. В частности, напряженности магнитных полей в центрах 
(сердцевинах) нейтронных вихревых нитей в «пре»-фазе могут достигать 
значений порядка 101в Гс [10]. В такой ситуации возникает вопрос: .могу? 
ли магнитные поля, индуцированные в «пре»-фазе, проникнуть -в ядро ней
тронной звезды, содержащей сверхтекучий пионный конденсат, и если да, 
то какой структурой обладает магнитное поле в нейтронной звезде?
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Влияние магнитного поля на свойства однородного (с характерным 

импульсом к = 0) конденсата впервые изучалось в рамках мезонной з-мо- 
дели без учета пион-нуклонного взаимодействия в работе [11]. Оказа
лось, что в этом случае в пионием конденсате возникает треугольная ре
шетка квантованных вихревых нитей с потоком Фх = 2^Йс/е=4-10 7Гссма. 
Таким образом, однородный пионный конденсат является сверхпро
водником второго рода и в нем реализуется смешанное состояние.

Однако учет взаимодействия пионов с нуклонами приводит к сле
дующим важным изменениям физической картины. Во-первых, Р — вол
новое притягательное ~N— взаимодействие превращает пионный кон-

—♦֊

денсат в неоднородный с характерным импульсом к =/= 0 и, во-вторых, по
мимо конденсата "“-мезонов возникает также коиденсат "^-мезонов, пред
ставляющих собой связанное состояние протона и нейтронной дырки. От
метим, что наличие конденсата -мезонов приводит к появлению доле х- 
нительного электрического тока.

Сверхпроводящие свойства неоднородного пионного конденсата в рам
ках а-модели [6] рассматривались в работе [12]. Была найдена величина 
критического магнитного поля Нс разрушения сверхпроводимости пион
ного конденсата, если он представляет собой сверхпроводник первого ро
да. Для случая сверхпроводника второго рода в этой же работе была най
дена оценка нижнего критического поля Hei, которая получена в предпо
ложении нитевидной вихревой структуры смешанного состояния системы.

Как будет показано ниже, на самом деле в системе реализуется лами
нарная структура смешанного состояния. Мы также оценим величины кри
тических магнитных полей Нс и Нс\ Для этой структуры. Отметим так
же, что протоны и нейтроны в ядре нейтронной звезды, содержащем "-кон
денсат, находятся в нормальном состоянии и заполняют одну и ту же фер- 
ми-сферу.

2. Обобщая результат работы [6], запишем плотность полной энергии 
сверхпроводящего состояния системы в о-модели при учете пион-нуклон

ного взаимодействия во внешнем магнитном поле Н в виде:

е։ (и, 6, Я)= ֊(13^3 п5/3 + —fl (К* - р’) sin2 6 +ffml (1 - cos 0) 4֊

+ МП+֊֊ [H֊[(|xcos0)a + (^^sinfl)a]1/2} + ^a, (1>

где п и М— соответственно плотность и масса нуклонов, р и тК — 
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химический потенциал и масса « -мезонов, Д ~ 0.675 тпг — константа 
распада пиона, 6 — угол кирального вращения, gA = 1.36 — аксиаль- 

ная константа слабого взаимодействия, К=к — еА, где к -- постоян- 
—

ный импульс пионного конденсата, а А (г) — векторный потенциал 
магнитного поля, удовлетворяющий условию:

div А (г) = 0. (2)

Микроскопическое магнитное поле А (г) связано с векторным потенциа
лом обычным соотношением

А (г) = rot А (г՜). (3)

Здесь и в дальнейшем использована система единиц ft = c = mr--l, 
«»/4« = 1/137.

Заряженный пионный конденсат в «древесном» приближении описы
вается следующей функцией:

1 - - ikr
< К > = -ру а (г) sin о (г) е . (4)

Устремляя массу о-мезона тя-*֊оо։ мы получаем, что амплитуда пионной 

волны а (г) стремится к fr, т. е. отсутствует пространственное изменение 
амплитуды. Так как нас интересует распределение магнитных полей вну
три нейтронной звезды, наличие нейтрального конденсата не изменит по
лученные без его учета результаты.

Для получения выражения сверхпроводящего тока достаточно про
дифференцировать (1) по векторному потенциалу

j—^ = «/.’sin>ex----------------eng^'SK------------ (5)

дА 2[(pcos 6)’+ (g^/fsin 6)’]1/2

Здесь первое слагаемое в правой части (5) представляет собой чисто ме
зонный вклад в ток, обусловленный конденсатом «“-мезонов, а второе сла
гаемое— «нуклонный» вклад, обусловленный токами «+-мезонов и про
тонов. Выражение для тока (5) сильно упрощается в случае 9 =«/2 (пре
дельное конденсатное поле), который описывает конденсацию прип^>пс. 
Положив в (5) 9 = «/2, получим выражение тока для развитого конденсата:

Т engAK
! = efKK--------- - ----  (6)

2|tf|
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Заметим, что при б = ~/2 независимо от соотношения между числами ней
тронов и протонов в нормальной фазе, число голых нейтронов и прото
нов в системе с конденсатом одинаково. Тогда плотность заряда нуклонной 
подсистемы в терминах голых частиц равна — еп/2, следовательно, соглас
но (6), скорость движения заряженной нуклонной материи равняется

Далее, используя уравнение Максвелла и уравнение непрерывности

rot А = у и div j = О,

получим уравнение, описывающее распределение поля А (г):

rot rot А + е1 fr. h----------—--------- (7)
2|Æ|3

Если импульс пионного конденсата к J_ h, то уравнение (7) сводится к 
обычному уравнению Лондонов:

А + >֊’ rot rot А = О, 

где л— (1, е։/к)1/2—глубина проникновения магнитного поля в систему 
с сильно развитым пионным конденсатом. Таким образом, веще
ство ядра нейтронной звезды, состоящей из нормальных нуклонов и 

■сверхтекучего пионного конденсата, при к JL h имеет свойства обычного 
■сверхпроводника, т. е. в нем имеет место эффект Мейсснера. Это означает, 
что внешние магнитные поля (скажем, поле, генерируемое в «пре«-фазе 
нейтронной звезды [8, 9] ) или должны огибать ядро звезды, или прони
кать в него в виде вихревых нитей или слоев. В данном случае, так как 

■>
кроме направления А имеется еще одно направление AJLA, естественно по-

явление в системе еще одного выделенного направления Z, перпендикуляр-
—*

ного плоскости, составленной векторами к и А. При такой геометрии рас- 

положения векторов к и А магнитное поле проникает в виде структуры, 
представляющей собой периодически расположенные нормальные плоские 

■(плоскость А, А) слои шириной 5 (;—длина когерентности взаимодействия 
пионов), между которыми располагаются сверхпроводящие области. Та
кая структура смешанного состояния системы называется ламинарной. 
Она впервые рассматривалась в теории сверхпроводимости металлов [13].
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Однако в металлических сверхпроводниках, как впрочем и в «пре»-фазе 
нейтронных звезд, реализуется нитевидная структура смешанного состоя
ния [14, 8, 9].

Для выяснения вопроса о проникновении магнитного поля в ядро ней
тронной звезды и создании вышеуказанных структур, мы должны оценить 
как критическое поле Нс и нижнее критическое поле На для нитевидной 
структуры вихря, так и На — нижнее критическое поле для ламинарной 
структуры магнитного поля. Используя приведенные в [12] выражения 
для Нс и На, после некоторых преобразований получим для случая пре
дельного конденсатного поля:

Нижнее критическое поле возникновения ламинарной структуры опреде
ляется следующим образом:

где х = Х/Е —параметр Гинзбурга—Ландау пионного конденсата, равный 
для случая предельного конденсатного поля:

Как видно из (8) и (9), при увеличении п (п^Пс) критические 
поля Нс и На увеличиваются, причем Нс растет линейно, а На— 
логарифмически, тогда как На уменьшается обратно пропорциональ
но п'2. Это означает, что при больших [плотностях магнитное поле 
проникает в ядро нейтронной звезды с структурой ламинарного со
стояния.

3. Рассмотрим общий случай, когда 8=/=к/2. В этом случае 0 зави
сит от координат, и уравнение, описывающее распределение магнитного 
поля, примет следующий вид:

rot rot h + е3/« N sin3 8 Л — e*fl Q sin 8 cos 8 [/f\7 8] = 0, (10)
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где коэффициенты Л и Q являются функциями координат и равны:

TV = 1 - п&а cos30p3

2/3[(pcos6)a + (gxKsin9)3]32

Q = J2- nS2A [H2 + (H cos 0)3 + (gAKsin 6)2] 

2/r2[(pcos0)’+(?xAsin 0)3]32

(11)

Отметим, что при выводе уравнения (10) были использованы условие 
«♦ —*■
к и уравнение непрерывности, которое приводит к взаимной перпен

дикулярности К и V0.
Полученное нами уравнение (10) описывает распределение магнитно

го поля в общем случае, как в слое перехода от нормальной к сверхпрово
дящей части вещества, так и в глубине сверхпроводящих областей. Пока
жем, что для магнитных полей, удовлетворяющих условию Н Нс2, в 
основном массиве вещества имеет место уравнение Лондонов. Действитель
но, при вышеуказанных значениях магнитных полей плотность вихревых 
нитей или ламинарных слоев не очень велика. Это позволяет считать, что 
ширина переходного слоя между но-рмальными сердцевинами вихрей или 
ламинарными слоями и сверхпроводящим массивом вещества гораздо мень
ше, чем расстояния между этими вихрями и ламинарными слоями. Тогда 
основной объем вещества занимает сверхпроводящее вещество, где

К - Ко, 0 = 0О и А = 0, а уравнения, описывающие величины |*, | |
и б0> сводятся к следующим алгебраическим соотношениям [12]:

и =__________ nJ*__________
2/x[l + (sM-l)sin։90]

.^l-֊[o^-(^֊l)2cos390]’'2, (12>
/ Sa

cos 90 = [1 + (g2A — 1) sin3 6O]3,

где критическая плотность возникновения конденсата пс (при 0 #= 0) оп
ределяется следующим образом:

я 2/* 
' Яд(^-1)1(2

Уравнение (12) определяет угол 0q как функцию плотности нуклонов п- 
Так как плотность нуклонов в ядре нейтронной звезды почти постоянна» 
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то постоянны также Р, |А"р| и ®о> а обращается в нуль. Следовательно, 
третье слагаемое уравнения (10) исчезает, а коэффициент при втором сла
гаемом становится постоянным, и мы получаем уравнение Лондонов:

h + >2 rot rotA = 0,

где )֊» — глубина проникновения магнитного поля в систему с неоднород
ным пионным конденсатом:

е’/։2 sin’ % 1 —
cos’ 60 (1 -j-(§2 — 1) Sin’ 0О)

[cos’ 6U + sin’ 0u (g\ - - I)» cos’ Op}]3*

֊1/2

(13)

В случае развитого конденсата, т. е. при 9 = ~/2, второе слагаемое в квад
ратных скобках обращается ® нуль, и формула (13) дает полученный вы
ше результат. В случае 9(| —» 0, ՝1.г. — со» т. е. вещество переходит в нор
мальное состояние из-за исчезновения сверхпроводящего пионного кон
денсата.

Выражения для Нс, На и На в этом случае также меняются, но 
зависимость от плотности нуклонов при больших п остается такой же, как 
в случае развитого конденсата. Следовательно, структура смешанного со
стояния в з-модели является в общем случае ламинарной. В конце приве
дем выражения для критических полей Нс, На, Нс\‘.

Нс =
g2Ani (gx — 1) sin’ 0О 

4/2Р
-2/Л1

"Уд 
befit ТР3На =

Ф» 1 ,
-----У In х = — е/х sin’ 0О Т3 In 
4irlw 2

(14)

н Нс
1*С1= у— =

V *

2е/Л°’Г(Д-1)51п’0р 16 е/г УР3 (1 — cos Ор) 11/2
ngA n3gA

где коэффициент Р и Т выражаются через угол Ор и константу gA 
следующим образом:

Р = 1 + (я2 — l)sin’ 90,

______________ Pcos’ Ор______________
[cos’ 0О+sin’ 0О (g\— (g2A—1)’ cos’ Op)]32

(15)

Уместно также отметить, что в работе [15] изучалось поведение неодно
родного пионного конденсата в магнитном поле вблизи порога конденса-
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пии. Исследование проводилось методом разложения Лангранжиана систе
мы по амплитуде конденсатного поля. В ней было показано, что пионный 
конденсат является сверхпроводником второго рода с параметром * 1, в
котором реализуется ламинарная (слоистая) структура смешанного со
стояния. Здесь мы фактически доказали, что этот результат верен для лю
бой амплитуды конденсатного поля, в частности и для предельного случая 
6 = ~ '2, т. е. развитого конденсата. Отметим также, что результат рабо
ты [15] и наше обобщение находятся в противоречии с результатом ра
боты [12], в которой была допущена ошибка при оценке структуры кон
денсата. Неверно также выражение для критического поля На, получен
ное в [12].

4. В конце рассмотрим случай, когда в з-модели учитывается нали
чие Л^-резонанса с массой Л/,у = 1236 Мэв. Аналитическое выражение 
для плотности энергии ядерного вещества можно написать только в случае 
предельного конденсатного поля, то есть три 9 = я/2:

«; <»՛ = 310%М +м" + -1,’>+$+

+»(-£ - +4)+а <1б>
тде а'Л — 3^л/5, Д = М^- — Мы~2Л. Ток пионного конденсата опре
деляется следующим выражением:

(17)

Отметим, что при больших плотностях барионная подсистема существенно 
перестраивается: вместо двух ферми-сфер протонов и нейтронов запол
няется одна ферми-сфера барионных квазичастиц, являющихся суперпо
зицией шести барионов — И ++, И +, р, п, И °, И концентрации 
■которых одинаковы [б]. Поэтому плотность электрического заряда 
барионной подсистемы равна — еп/2, следовательно, скорость движе- 

«♦ —» 
ния заряженной барионной материи равна За'АК/ \К\.

Налагая дополнительное условие к ± Л, из (17) легко получить урав
нение Лондонов с >֊ = Это означает, что учет Л*-резонанса не ме
няет структуру смешанного состояния магнитного толя .рассмотренной си
стемы. Только теперь критическое магнитное поле определяется из усло
вия:

Т деГ, Зеп§'АК
] =------_>- = е/т. К--------- - —

дА 2|К|
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\(п, Нс) = Нс), (18)

где е*— энергия нормального состояния, равная
. . ... 3 (Зк’)гз 53 . «ж . 1

ев (л, Н) — — 0 д/ п + Л/л + д И .

Из (18) для 'критического магнитного поля Нс получаем следующее вы
ражение:

Нс=й[<Згд)’-֊։)-2/’-^-’’ (19>
14/с -э

Соответственно с (19) изменяются выражения для Нс-, и Нсъ но выво
ды, сделанные выше для больших л, останутся в силе и для случая наличия 
в а-модели Л'*-резонансов.

В заключение отметим, что полученный нами результат о том, что 
при наличии сверхтекучего пионного конденсата в ядрах нейтронных звезд 
реализуется ламинарная структура магнитного поля, может объяснить 
пульсирующий характер радиоизлучения пульсаров, даже если магнитное 
поле звезды параллельно оси вращения. Действительно, при наличии в 
ядре нейтронной звезды ламинарной структуры магнитного поля энерге
тически выгодным будет продолжение такой структуры расположения вих
ревых нитей и в «пре»-фазе. Тогда в плоскостях, перпендикзлярных оси 

вращения звезды, появится выделенное направление 2, перпендикулярное 
ламинарным плоскостям, где фактически находится магнитное поле. При 
уменьшении угловой скорости вращения звезды должно уменьшаться и маг
нитное поле. Это происходит из-за движения этих плоскостей (носителей 

магнитного поля) наружу от звезды в направлении 2 и их исчезновения. 
Выделенная при этом энергия магнитного поля «нагреет» поверхность ней
тронной звезды [16]. Итак, на поверхности нейтронной звезды появится 

«горячая область», расположенная вблизи точки пересечения зектора г, 
лежащего в экваториальной плоскости, с поверхностью звезды. При вра
щении звезды это «горячее пятно» будет вращаться, имитируя пульсирую
щее излучение.

Как было показано в работе [16], мощность выделенной энергии на 
границе между «пре»-фазой и корой нейтронной звезды достаточна для՛ 
объяснения радиоизлучения пульсаров, однако надо еще доказать, что эта 
мощность выделяется именно в радиодиапазоне, как показывают наблю
дения.
Академия наук Армянской ССР
Ереванский государственный

универсзтет
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ABOUT THE SUPERCONDUCTIVITY OF A PION CONDENSATE 
IN THE NEUTRON STARS

D. M. SEDRAKYAN, K. M. SHAHABASSIAN

The influence of a magnetic field on the properties of an inhomo
geneous pion condensate is investigated within the framework of 
the mesonic s model. The interaction has also been taken into 
account. The London equation is derived which describes the spatial 
distribution of a magnetic field in the system. It has been shown that 
the pion condensate is a type-II superconductor in which the laminar 
structure of the mixed state is realised. The first critical penetration

- * i. ՛ >
field //a for a laminar state is found. Since condensate momentum k

and magnetic field H are always perpendicular, the selected direction z։ 

perpendicular to plane (k, H), arises in the interior of a star. This 
fact explains the pulsating nature of the radio emission of pulsars, even 
in the case when magnetic field is parallel to the rotation axis. It has 
been shown that the inclusion of a N* resonance in the strong con
densate model does not change these results.
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Проводится детальное рассмотрение механизма возникновения движения нейтро-՛ 
носодержащего объекта вследствие асимметрии вылета нейтрино, образующихся в 
процессе бета-распада поляризованных нейтронов в магнитном поле. Получено выра
жение для изменения во времени импульса, уносимого нейтрино, которое позволяет 
проследить характер ответного движения (нейтроносодержащего объекта при различных 
напряженностях магнитного поля. Обсуждается изменение ускорения объекта с тече
нием времени и возможное влияние температурных эффектов.

1. Введение. Хорошо известна большая роль, 'которая отводится про
цессам с участием нейтрино и, в частности, так называемым урка-процес-

сам (л — р + е + V, е + р -* л + у, е+ + п —»■ р + у) в современных тео
риях строения и эволюции астрофизических объектов [1]. Возможное суще
ствование в окрестности астрофизических объектов сильных магнитных по
лей (с напряженностью порядка 10й Гс [2], а по некоторым оценкам — еще 
более сильных полей [3]) делает актуальным рассмотрение нейтринных про
цессов с учетом действия сильного постоянного магнитного поля. Прове
денные по этой тематике многочисленные исследования (см., например, 
[4-10]) показали, что наличие магнитного поля может быть важным 
фактором, существенно влияющим на характеристики протекания процес
сов (например, на интенсивность нейтринного излучения), и может при
водить к новым специфическим эффектам. Так в работах [3, 8—10], по

священных изучению урка-процессов (и-»р+е-|-у, е-|-р-*л+л е++л—»р +

+ у), протекающих в присутствии магнитного поля при характерных тем
пературах Т> 109 К и плотностях звездного вещества р > 108 г/см3,, 
сделан вывод, что вследствие асимметрии вылета нейтрино нейтроносодер
жащий объект может приобрести импульс вдоль вектора напряженности 
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магнитного поля Н. Однако в указанных работах нет единства в определе
нии направления движения: в [3, 10] предсказывается движение объекта 
против вектора Н, в то время как в работах [8, 9]—по направлению векто
ра Я.

Учитывая важность определения направления движения объекта, в 
настоящей работе проводится детальное рассмотрение механизма возник
новения движения и на примере расчета среднего импульса антинейтрино, 

н —
рождающегося в процессе п —► р + е-Н, обсуждается вопрос о возможном 
направлении движения нейтроносодержащего объекта, возникающего как

отдача при излучении В частности, получена формула [9], описываю
щая изменение во времени суммарного импульса антинейтринного излуче
ния объекта, содержащего определенное число нейтронов с ориентирован
ным спином в исходный момент времени. В пределе большого времени на
блюдения (/-»֊оо) предложенный подход совпадает с рассмотрением, про
веденным в работе [10]. Однако на основе выполненного ниже анализа, 
при учете высокой температуры нейтроносодержащего объекта можно сде
лать вывод, что импульс отдачи объекта будет направлен по вектору 
Я [8, 9].

2. Модель возникновения движения нейтроносодержащего объекта. 
Рассмотрим модель объекта, в которой распад нейтрона (с учетом дей
ствия постоянного магнитного поля) является единственным процессом, 
изменяющим число частиц различного типа. Пусть также реализуются та
кие условия, что единственной частицей, способной покинуть пределы 
объекта, является антинейтрино (подробнее см. в [11]). Тогда импульс 
объекта, полученный в результате отдачи за определенный промежуток 
времени, будет противоположен по направлению и равен по модулю сум
марному импульсу, который унесли антинейтрино за тот же промежуток 
времени.

Возникновение отдачи объекта (ответного движения по направлению 
или против вектора Я— в силу симметрии задачи в азимутальной плоско
сти) связано прежде всего с тем, что как дифференциальные, так и пол
ные вероятности процесса Р-распада нейтрона в присутствии магнитного 
поля различны для двух возможных ориентаций спина распадающегося 
нейтрона: 5 = ± 1, значение 5 = 1 соответствует поляризации спина по 
направлению Я, а 5 = — 1—против (см. результаты работ [5—7, 10]). 
Указанное обстоятельство может приводить к возникновению асимметрии 
вылета антинейтрино в случае, если объект содержит различное число ней
тронов со спином, направленным по направлению Н и против. Отметим, 
что аналогична причина возникновения асимметрии вылета антинейтрино- 
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и при рассмотрении ₽-распада нейтронов без учета действия магнитного 
поля на величину вероятности процесса, существование которой было экс
периментально доказано в опытах, проведенных группой Ву [12].

Кроме того,существенным в механизме возникновения отдачи являет
ся также отличие величин (абсолютных значений) среднего импульса, ко
торый уносят антинейтрино, возникающие при распаде нейтронов с раз
личной ориентацией спинов.

Эти два фактора (несимметричность относительно направления маг
нитного поля распределения вылетающих антинейтрино при наличии пре
имущественной ориентации спинов распадающихся нейтронов и различие 
вкладов в суммарный уносимый антинейтрино импульс единичных актов 
распада нейтронов с противоположной ориентацией спинов) определяют 
величину и направление импульса отдачи объекта.

Рассмотрим более детально возникновение импульса отдачи объекта. 
Предположим, что в некоторый исходный момент времени (/ = 0) объект 
находился в покое, и число нейтронов с различной ориентацией спина бы
ло соответственно равно: т (0) и (0). Прежде всего выясним, как в 
результате Р-распада меняется со временем число нейтронов с определен
ным направлением опина. Пусть ш | и ги 4 есть вероятности распада ней
тронов с поляризацией 5=1 и 5 = — 1. Тогда для фиксированного мо
мента времени скорость изменения числа поляризованных нейтронов 
(7У| (/) и (0) определяется кинетическими уравнениями:

-^ = ֊л/г (#)«,,. (1)
ас

Отсюда следует закон изменения числа нейтронов М՝ (/) и /V. (0 со 
временем:

где ", •■= шу1 и ~ = V)՜1 — средние времена жизни поляризованных 
нейтронов с учетом действия магнитного поля.

Ниже при рассмотрении вопроса о величине и направлении суммарно
го унесенного антинейтрино импульса при различных напряженностях 
.магнитного поля нам для большей наглядности потребуется оценить мо
мент времени /0, для которого число антинейтрино, образующихся в еди
ницу времени в результате распада нейтронов с различной поляризацией 
опинов, будет примерно одинаково. Очевидно в момент времени /о должно 
выполняться равенство

ЛМ'о)™, =^4 ('о)™р (3)
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Подставляя в (3) выражения (2) для /V- (<) и М, (£) можно получить,
что

1п1 ^Л.(О)

-л, (0) (4)

В силу симметрии задачи относительно вращения в плоскости, пер
пендикулярной направлению вектора Н, возникающее к моменту времени 
I ответное движение объекта будет происходить вдоль (>по или против) 
вектора Н и обусловлено отличием от нуля проекции на направление век
тора Н суммарного импульса, унесенного антинейтрино за время Е Поэто
му нам необходимо также определить средний импульс, уносимый анти
нейтрино вдоль направления магнитного поля <в результате одного акта 
распада поляризованного нейтрона. Обозначим через < х3 > 1 и < х3 > * 
средние значения проекций на направление Н импульсов антинейтрино, 
появившихся соответственно в результате распада нейтронов с поляриза
цией 5=1 и 5 = — 1. Если известны дифференциальная и полная веро
ятности 0-распада поляризованного нейтрона, то средние значения могут 
быть вычислены по формулам

<*з>( ֊ <х3> 4 = рз</»|/«'|. (5)

Тетерь дадим ответ непосредственно на вопрос о том, какой суммар
ный импульс унесли антинейтрино при распаде поляризованных нейтронов 
объекта к моменту времени Количество распавшихся за время t нейтро
нов с ориентированным спином (5 = 1 или 5 = —1) в силу соотноше
ний (2) будет примерно равно

дЛ/։ = (С)(1 Д/7. =/V, (0)(1-е-// |). (6)

Следовательно, за указанный промежуток времени антинейтрино распада 
унесут вдоль направления магнитного поля суммарный импульс

Р3 = 2 <*з>^М, (7)
$= ՛. ։

а в силу закона сохранения импульса импульс отдачи объекта в момент 
времени / будет равен

РтА. (0 == ֊ Рз. (8)

Существенным является тот факт, что импульс отдачи зависит от времени

Ротд.(/)= <Хз> |^,(0)(е֊#'"*-1) + <х3> (9)

12-326
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Отметим, что подобный анализ может быть проведен для оценки им
пульса, который уносят антинейтрино (или нейтрино), появляющиеся в 
результате других урка-процессов (см. [8, 10]).

3. Импульс отдачи объекта при различных напряженностях магнит
ного поля. Теперь применим изложенный выше подход для определения, 
суммарного импульса, который уносят антинейтрино, возникающие в ре- 

н ~
зультате .процесса п —* р-г е + при различных напряженностях магнит
ного поля. Учитывая специфику энергетического опектра электрона и про
тона в магнитном поле, можно выделить три характерные области напря
женностей магнитного толя (см. [5,6, 10]):

1) Н< Н„= = 1.18-10«* Гс; 2) /7жр < Н< Н՛ = -(т"~ст? =-
2е е

= 1.23-10” Гс; 3) (здесь используются следующие обозна
чения: тпп, т и т — массы нейтрона, протона и электрона, Д = —
— т'). Дифференциальные и полные вероятности ₽-распада поляризо
ванного нейтрона в этих областях напряженности магнитного поля- 
вычислялись ранее (см. [5—7, 10]).

Для вероятности распада поляризованного нейтрона при напряжен
ности магнитного поля Н /7жр (область 1) можно получить

= ш0 [ 1 - 4.136֊^- 5 5=±1. (10>
I /7кр 1 ~г □

Соответствующие средние значения импульсов антинейтрино, вычислен
ные по формулам (5), имеют вид

<Х3> _ = 0.312 тЗ(1 -0.056— (11><
X гЛр /

Будем для определенности считать, что в исходный момент времени 
{ = 0 объект содержал одинаковое количество нейтронов с различной- 

ориентацией спинов: (0) = N(0) = — ^(■0). (Отметим, что рас-

смотрение вопроса о движении объекта при другом исходном соотношении 
числа нейтронов с поляризацией 5 = 1 и 5=—1 не содержит принципиаль
ных отличий). В этом случае суммарный унесенный антинейтрино импульс, 
к моменту времени ( будет равен

Р3 = 0.312 т Ге՜</Т ‘ — е-</Х 1 + 0.056 ~ (- 2 + е՜*՛՜ ’ + е֊Ф ‘) Т- 
2 | Н.*р

(12),
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В предельном случае малых времен имеем:

Рл ~ — 0.312 т /У(0Н 0.438 + (13)
яр

где "о — ги,, ։, ш,, — вероятность распада свободного нейтрона. Отме
тим, что при И Н*р различие величин ~п, "4 и мало, и справед
ливы неравенства: "1 <"0<՜,. В предельном случае получаем

_ 0.312 А.
2 нкр

(14)

Рис. 1. Зависимость от времени 
суммарного унесенного антинейтрино 
за время / импульса Р3 (Н<Н*Р). 
При заданной начальной поляриза
ции нейтронов (/V, (0) = М । (0) им
пульс Р3(7) отрицателен для любых <.

На рис. 1 приведен примерный график зависимости от времени суммарно
го унесенного антинейтрино импульса Рз для случая Н < /7։р.

Рассмотрим теперь вторую характерную область напряженностей 
магнитного поля Н,р Н<^ Н’. Для вероятности и среднего значения 
импульса, уносимого антинейтрино в одном акте распада, можно получить 
(см. также [5—7, 10] ).

«>^ = 2.07 ы0 —[1 ֊25֊(я~1) 1. (15)
* °/7жр| 1 + Заа ]

< Хз > <. = 0.42 7715(1 + 0.025). (16)

Определенный по формуле (7) суммарный унесенный антинейтрино за вре
мя / импульс равен

Р3 = 0.4175 т (0.02 + 0.98 - Л1). (17)

н нОтметим, что т* = 0.43 — '0 и = 0.53 т. е., как и в области 
Н Н

11Н<Нкр, имеет место соотношение ■։ + < т,. В предельном случае
*» V

Л7(0) £ / т.\Р8 0.475—0.98-)- — )< 0, (18)
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а при t т, (t -» оо):

8.6 10-3тп Л^(0)
2

> о. (19)

По формуле (3) можно оценить, когда суммарный унесенный антиней
трино импульс отрицателен и достигает максимального по абсолютной ве
личине значения:

А0^0.48 — ‘о- (20)

Примерно начиная с этого момента времени будет возрастать, и в пре
деле f -» ос унесенный антинейтрино импульс стремится к положительно
му значению (19). Можно также оценить момент времени когда Р3 
меняет знак: 3.5 т,. Примерный график зависимости Р3 от
времени показан на рис. 2.

Ряс. 2. Зависимость от времени 
суммарного унесенного антинейтрино 
за время / импульса Р3

Импульс Р3(0 меняет зная 
при / = <! (ЛА, (0) = ЛА, (0)).

Наконец, в случае «сверхсильных» магнитных полей можно
лолучить (см. также [10]):

пл, Н 1 + 2а 4- 5а’ , Р 14՜ 2а —За’]ад.. — 2.07 ша----- ------------------------------Н 5------------------ > (21)* Яжр . 1 4֊ За’ 14- За’ ] * '

<х3> 5=а0.423 т5. (22)

При Нкр так же, как и в двух рассмотренных случаях, времена 
жизни нейтронов со спином, направленным по вектору Н, больше, чем у 
нейтронов со спином, ориентированным против вектора напряженности 
магнитного поля: т, >■։,. С помощью формул (7), (21) и (22) для сум
марного унесенного импульса Рз получаем

Р П49Ч ЛА(О) . —г’з = — 0.423 т —-— (е —е ). (23)

Очевидно, что при любых значениях А суммарный унесенный антинейтри
но импульс отрицателен: Р3 0; при абсолютная величина Рз воз-
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растает пропорционально времени (Р3~—1), а при —экспонен
циально спадает до нуля. По формуле (3) можно оценить характерное вре
мя /'0, когда производная обращается в нуль:

- г / - 0 47 —? - <՜ т• I Г0 уу 0 \ I ’

где

֊ п 44^2-
* “ и ч֊5 с/ »•

Рис. 3. Зависимость от вре
мени суммарного унесенного ан
тинейтрино за время / импульса 
Р3 (Н > Нкр). Импульс Рз(О от
рицателен и убывает по величине 
с ростом ։ (/V) (0) = ТУ, (0)).

(24)՛— 0.53—^-т0.

График изменения функции со временем приведен на рис. 3. Обратим вни
мание на то, что стремление функции /’зСО ПРИ 7՜*-°° к нулю связано с 
тем, что в данной области напряженностей магнитного поля выполняется 
равенство: | < х3 > 4 | = < *3 > , •

Учитывая связь (8) импульса отдачи, который приобретает нейтроно
содержащий объект, и суммарного унесенного антинейтрино импульса, 
проведенные рассуждения позволяют оценить характер движения объекта, 
возникающего за счет механизма Р-распада нейтронов в присутствии маг
нитного поля, для различных моментов времени (.

4. Заключение. В рамках рассматриваемой модели (и при начальных 
условиях (0) = : (0)) полученные законы изменения со временем 
суммарных импульсов, уносимых антинейтрино, в силу соотношения (8) по
зволяют качественно оценить характер движения нейтроносодержащего 

объекта, возникающего как отдача при излучении В сбласти напряжен
ностей объект будет двигаться по направлению вектора магнит
ного поля с убывающим по величине ускорением, и в пределе

оо) ускорение будет падать до нуля. В области напряженностей Нкр < 

< /7 < /Уцр объект будет двигаться также по направлению вектора Н с 
положительным ускорением при £ <^0 и отрицательным—при в мо
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мент времени <։ произойдет изменение направления движения (в пределе 
/ —* оо величина ускорения будет стремиться к нулю). Наконец, в области 
Н>Н* движение объекта происходит по направлению вектора Н: при 
/ </д—с положительным ((я/7) > 0) ускорением, а начиная с момента 
времени /д, ускорение будет отрицательным, в пределе I -*• со ускорение 
объекта обращается по величине в нуль, и при этом импульс объекта так
же обращается в нуль.

Отметим, что с помощью предложенного выше подхода к оценке ве
личины и направления импульса, унесенного антинейтрино за некоторое 
время I, формально можно в качестве частного предельного случая полу
чить результаты работы [10]. Для этого нужно в общих формулах, опре
деляющих суммарный импульс, унесенный антинейтрино за время перей
ти к пределу I ж.

Обратим внимание на то, что существенным обстоятельством, кото
рое необходимо учитывать при рассмотрении вопроса о направлении им
пульса отдачи нейтроносодержащего объекта, возникающего за счет про- 

н ~
цесса п —• р + е 4՜ \ может быть влияние температурных эффектов. Учет 
наличия высоких температур 7'> 10° К (что представляет интерес с точ
ки зрения приложений проведенного анализа механизма возникновения 
отдачи объекта (см. [8, 9, 11]), может приводить к тому, что благодаря 
тепловым флуктуациям в процессе распада исходной совокупности нейтро
нов (Л7| (0) — Д/| (0)) не будет возникать преимущественной ориентации 
спинов нейтронов, т. е. отношение числа нейтронов с различной ориента
цией спинов вдоль направления магнитного поля будет неизменным: 
М, (^1)1(/)~1.Это фактически означает, что направление импульса от
дачи объекта будет определяться из соотношения времен жизни нейтронов 
с различной ориентацией опинов: Таким образом, в широких
диапазонах напряженностей магнитного поля в рассматриваемых условиях 
объект приобретает в результате Р-распада нейтронов импульс по направ
лению вектора Н. Этот вывод совпадает с результатами работ [8, 9].

В заключение подчеркнем отличие проведенного исследования от ра
нее выполненных работ, в которых направление движения нейтроносодер
жащего объекта определялось либо из оценки коэффициента асимметрии 
вылета антинейтрино [8, 9], либо из рассмотрения возникающей ситуации 
в пределе большого времени наблюдения £ -► оо [10]. Основной новый ре
зультат получен на основе полного анализа механизма возникновения от
дачи нейтроносодержащего объекта и состоит в том, что одновременный 
учет указанных в разделе 2 двух факторов, определяющих величину и на
правление уносимого антинейтрино за время импульса, позволяет про-
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следить изменение характера движения объекта во времени при различ
ных внешних условиях (имеется в виду величина напряженности магнит
ного поля, исходное соотношение числа нейтронов со опином, поляризо
ванным по и против направления вектора Н, наличие или отсутствие вы
соких температур, которое может влиять на соотношение количества раз
лично поляризованных нейтронов в данный момент времени I). Предло
женный подход к описанию возникновения отдачи нейтроносодержащего 
объекта может быть применен и в случае, когда асимметрия нейтринного 
излучения связана с протеканием других урка-процессов (см., например, 

[8—10, 13]): е+ -f- п -» р + v, е~ + р -» п -J- v. 
Московский государственный 
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THE OBJECT MOTION CONTAINING NEUTRONS DUE TO 
THE NEUTRINO DISTRIBUTION ASYMMETRY IN ?-DECAY OF 

NEUTRONS IN .THE MAGNETIC FIELD
A. I. STUDENIKIN

The astrophysical object motion containing neutrons due to the neu
trino distribution asymmetry in the В-decay of polarized neutrons in 
magnetic field is considered in detail. An expression for the neutrino 
radiation momentum as a function of time is obtained which makes it 
possible to investigate the main features of the recoil motion of the 
object in presence of magnetic fields of various strengths. The time 
-dependence of the acceleration of the object and the influence of tem
perature effects ara also discussed.
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Равновесный электрический потенциал графитовых и силикатных сфер и бесконеч
ных цилиндров рассчитан для условий, характерных для диффузных облаков, меж
облачной среды и областей НИ вокруг горячих звезд. Учитывались столкновения пы
левой частицы с электронами и ионами и фотоэлектронная эмиссия. Кратко обсуж
дается зависимость потенциала от параметров пылинки (формы, размера, химиче
ского состава и скорости), а также параметров газа. Найдено, что потенциал нссфери- 
ческих пылинок может существенно отличаться от потенциала сферических только в 
диффузных облаках (однако их отношение обычно меньше 10).

1. Введение. Заряд пылинок играет важную роль при рассмотрении 
движения пыли в ионизованном газе, механизмов роста и разрушения пы
линок, основанных на столкновениях их друг с другом и с частицами газа> 
и во многих других задачах физики межзвездной среды (см., напри
мер, [1]).

Впервые величину заряда пылинки в межзвездной среде (МС) рас
считал Спитцер [2, 3]. Он учитывал столкновения пылевой частицы с 
ионами и электронами и весьма приближенно эмиссию фотоэлектронов. 
Появление в начале 70-х годов экспериментальных данных [4] позволила 
уверенно учесть фотоэффект и оценить заряд, пылинок, находящихся в 
областях Н II, межзвездных облаках и т. д. (см. обзоры [1, 5]). Эти оцен
ки в дальнейшем лишь уточнялись. Так, например, было найдено, что в 
плотных межзвездных облаках, где заряд пылинок в среднем не превосхо
дит заряда электрона, должно иметь место некоторое распределение пыли
нок по зарядам [6]. Было показано, что движение пылинок со скоро
стями большими, чем тепловая, несколько изменит величину заряда [7]. 
Было рассмотрено влияние на заряд пылинок шероховатости их поверх
ности [8]. Отмечалось, что выход фотоэффекта у пылинок малых разме
ров (< 0.01 мкм), возможно, несколько отличается от полученного в 
экспериментах [9]. Обсуждение перечисленных и нескольких еще более 
тонких эффектов можно найти в работе [ 10].
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Следует подчеркнуть, что во всех работах по расчету заряда пылевых 
частиц считалось, что пылинки являются шарами. Однако уже сам факт 
существования межзвездной поляризации свидетельствует о присутствии 
в МС несферических частиц. Поэтому 'представляется весьма интересным 
оценить влияние фермы пылинок на величину их заряда.

В настоящей работе сравниваются потенциалы цилиндрических (силь
но вытянутых) и сферических частиц, движущихся в плазме с парамет
рами, характерными для диффузных межзвездных облаков, межеблачной 
среды или областей НИ, сформировавшихся вокруг ОВ-'Звезд. Опреде
лены условия, при которых потенциалы существенно различных по форме 
частиц оказываются близкими, т. е. когда можно считать, что потенциа
лы реальных межзвездных пылинок не зависят от их формы.

2. Основные соотношения. Стационарный потенциал пылевой частицы 
определялся из равенства нулю суммы потоков заряда на единицу площа
ди поверхности. Учитывались столкновения ионов и электронов с пылин
кой и сток заряда при фотоэлектронной эмиссии

J con, i i Jcoii, о ՛ J ph Q*  (i)

* В этом случае, очевидно, трансцендентное уравнение (1) имеет единственное ре
шение, т. к. положительные функции — /«,11, • • /«,11, i я Jph являются монотонно- 
убывающими.

Другие механизмы изменения заряда — автоэлектронная эмиссия, термо
электронная эмиссия и т. д. (см., например, [5]) не играют существенной 
роли в рассматриваемых нами областях МС. Поскольку нас интересует 
лишь оценка степени различия потенциала сферических и несферических 
пылинок, то не учитывались и все тонкие эффекты, отчасти упомянутые во 
введении*.  Наконец, отметим, что в диффузных облаках, межеблачной сре
де и областях НИ время установления равновесного потенциала не пре
вышает — 10' с.

1) Столкновения пылинок с частицами газа трактовались, как обыч
но для межзвездных пылинок, в приближении большой по сравнению с 
размером пылинки плазменной оболочки (sheath). В этом случае для 
цилиндра радиуса г (много меньшего его՝ длины), движущегося со скоро
стью Vgr перпендикулярно своей оси, поток заряда на единицу .площади 
поверхности вследствие столкновений с частицами газа массой m и заря
дом Ze равен [11]

ОО ____________
/Ли = ZnZei [и 1/ и2— vgr) du, (2)

J ’ m
«1

где
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/(и, Vtr) = т
2кТ

(и2 + v2r 2uvgr cos 0)

О при ZU -С О,

2ZeU 7Г1^ п------- ‘при ZU > О.
тп

dO, (3)

(4)

Здесь и — потенциал на поверхности цилиндра, п и Т —концентрация 
и температура газа, у — вероятность прилипания частиц газа к пылинке, 
/ (и, «։г) — распределение частиц газа по скоростям с учетом движения 
пылинки относительно газа. Если ввести безразмерные переменные: 
х = иУт12кТ , х0=^/гУ т'.2кТ и у = ZeU|kT, то формулы (2) — 
— (4) приобретают следующий вид:

ОО

х2 — у е * /0 (2хх0) dx,

при у О, 

при у О,

(5)

(6)

где Л?м — т&еуУ кТ^ът —поток на единицу площади поверхности 
пылинки при отсутствии заряда, /0 (х) — модифицированная функция 
Бесселя.

Для неподвижной пылевой частицы (ийг = 0) формулы (5), (6) за
метно упрощаются

coll

9 ___ ___
7=-V—y + е՜*  erf с (У —у) 

К

coll®
(7) 

при у > 0.

При этом выражение (7) для у<^—2 может быть аппроксимирован 
2 ____

•с точное тью < 1 °/0 выражением /с°։1 —?=У 1 — у-
У TZ

Если пылинки движутся со скоростью v%r '^>}^2к Tim , то фор-о 
мулы (5), (6) могут быть преобразованы к виду, аналогичному тому, 
в котором были получены соответствующие выражения для сфериче
ских пылинок [7]
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Поток заряда на единицу площади поверхности для движущихся сфе
рических пылинок рассчитывался по известным формулам из работ [7] 
и [12].

Вероятность прилипания частиц газа к поверхности пылинки у в рас
смотренных областях МС для ионов близка к 1, а для электронов состав
ляет — 0.3 -т- 1 [13].

2) Поток заряда с единицы площади поверхности пылинки из-за вы
лета фотоэлектронов принимался равным [14]

тде G и 3 — геометрическое сечение и площадь поверхности пылинки, 
Qah։(2, г) — усредненный фактор эффективности поглощения излуче
ния .пылинкой, Н (а) — распределение фотонов по энергиям, верхний 
предел в областях HI sm։։ = 13.6 эВ, в областях НИ аш։х = со, е/А — 
порог фотоэффекта, l'(s) — выход фотоэффекта, f (Е, е)— распреде
ление вылетающих фотоэлектронов по энергия;« Е, причем Етах = 
= е — е/А, Ет\п = 0 при U-< 0 и /Гып = eU при U > 0.

Отношение G'jS равно 1/4 для.сферических частиц и 1/к для ци
линдрических. Факторы эффективности Qnb. были рассчитаны на ос
нове точного решения задачи о рассеянии света бесконечным цилин
дром. Методика расчета факторов была аналогична использованной в 
работе [15]. Показатели преломления для графита были взяты из [16], 
для силиката — из [17] (рассматривался, так называемый, „астрономи
ческий силикат“). Отметим, что факторы Qnb. зависят от значения по
казателя преломления вещества на данной длине волны mi, безраз
мерной величины х — 2кг/). и угла между осью цилиндра и направле
нием падающего излучения — (~/2 — а). При рассмотрении областей 
•HI факторы усреднялись по всем направлениям падающего (изотроп
ного) излучения

<2
Qab. (в, г) = JQab. (mx, х, a) sin acfa, 

о

Для областей НII рассматривались два вида динамической ориентации 
пылинок: пылинки вращаются в плоскости, перпендикулярной направлению 
на звезду и параллельной этому направлению. В первом случае, очевидно, 
Qab. (б, г) = Qab. (mi, X, 0), ВО ВТОрОМ —
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z'2
Q«b. (=, г) = J Q.b. (m>, х, a) di.

И
Поток фотонов в областях Н1 брался равным '/•’(&), где /•'(в) = 

= 1.658-10° е — 2.152-101 е3 + 6.919-103 е3 — предложенная Дрейном [18] 
аппроксимация полиномом 3 степени энергетического спектра галакти
ческого поля излучения. В областях НИ поток излучения рассчиты
вался по формуле 7/(Ам) = (£։/£?)«5, (ГДч'гЧ где /?» и Г*  —радиус 
и температура возбуждающей звезды, R — расстояние от звезды до 
пылинки, В- (Т) — функция Планка. Выход фотоэффекта оценивался 
по формулам из статьи [14], аппроксимирующим лабораторные дан
ные [4],

Го(1 - B/12.5)•100■6<,՜n•s, при s < 12.5,

У(Ю = гм(1 ֊5/8) при 12.5 в < 20, (10)

Го И ֊5/20)/20, в при 20 -С ei
где в выражено в эВ. Для графитовых пылинок принималось У-> = 0.05 и 
5 = 7 эВ, для силикатных — Уо = 0.5 и 5=8 эВ [14].

Распределение вылетающих электронов по энергиям было взято в 
следующем виде [13]:

/(£, в) = (5/£02) ехр (— Е/Ео). (11)
При этом считалось, что Ео — 2.5 эВ для графита и Ео — 1.5 эВ для си
ликатов [14].

Отметим, что не только лараметры фотоэффекта Уо, В и Ео близки 
для силикатов и льда, как отмечалось, например, в [14], но и остальные 
параметры задачи (QOb«> 7 и т. д.) также различаются незначительно. По
этому все результаты, приводимые в дальнейшем для силикатных пыли
нок, можно считать справедливыми и для ледяных или силикатных частиц 
с ледяной оболочкой.

3. Результаты расчетов. Расчеты потенциала были проведены для сфе
рических и цилиндрических графитовых и силикатных пылинок с радиу
сами г от 0.001 до 1 мкм, находящихся в плазме с параметрами, характер
ными для диффузных межзвездных облаков, межеблачной среды и обла
стей Н II (см. табл. 1).

Расчеты выполнялись для двух значений 7,= 1 и 0.3. Уменьше
ние 7։ в ~ 3 раза при £/>0 (и, следовательно, Усо11 ։ ^> /со11։) при
мерно эквивалентно уменьшению п, в ~ 3 раза (или уменьшению пог
лощения в области Х~1200 А на ~1 зв. вел. или увеличению вы
хода фотоэффекта в ~3 раза и т. д.).
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1) Прежде, чем перейти к обсуждению результатов расчетов, отметим 
важный частный случай, когда фотоэлектронной эмиссией можно прене
бречь по сравнению с потоками заряженных частиц (области плотных об
лаков, экранированные от УФ-излучения, или корональный газ, такой,

Таблица 7
ПАРАМЕТРЫ КОМПОНЕНТОВ МЕЖЗВЕЗДНОЙ СРЕДЫ

Компонент МС Т, к п,, см~3

Диффузные облака нейтрального 
водорода [12]

Межоблачная среда [20]
Области НП [21]

40- 150

6000-10000
6000-10000

0.0СЗ- 0.05

0.003-0.03
1-1(Р

что потенциал пылинок еще не настолько велик, чтобы происходила авто
электронная эмиссия). Зависимость безразмерного 'потенциала у=еи]кТ 
от формы и безразмерной скорости пылинок х0 ։ = юег]/^т1/2кТ при
ведена на рис. 1. Предельные значения <? при х0 , —♦ °° можно полу-

3
чить из соотношения (8): для цилиндрических пылинок <р_ =------- X

X (1 — Р)/(1 + р), где Р = /71,7. '771,7, (^Аля сферических -?. =-----— X

X (1 ֊ Р)/(1 + Р) [7])-

Рис. 1. 3 ависимость безразмерного 
потенциала у = еи]кТ от безразмерной 

■скорости пылинок хо, = Удг1и т I для 
цилиндрических (сплошные линии) и сфе
рических (пунктир) пылинок. Вероятность 
прилипания електронов: 1—7=1, 2— 
7, = 0.3.

2) В межоблачной среде потенциалы сферических и несферических 
пылинок отличаются слабо. На рис. 2 показан ход потенциала и от ра
диуса г для неподвижных графитовых и силикатных пылинок (следует 
помнить, что при отношении длины к радиусу е = 1/г~2 4-4 цилиндры, 
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имеющие тот же объем (или площадь поверхности), что и сфера, будут 
иметь радиус в — 1.5—2 раза меньше). Аналогичный характер имеет за
висимость У (г) и при других значениях пе и Т. Если пылинка движется, 
то при 100 км/с потенциал графитовых пылинок может измениться 
на <6°/0, силикатных — <1%. При увеличении Уег до 1000 км/с потен
циал графитовых пылинок возрастает в 3—10 раз, силикатных — в 1.5—2 
раза. При этом с ростом ийг потенциал все меньше зависит от формы пы
линки.

Рис. 2. Зависимость потенциала и от радиуса г неподвижных цилиндрических: 
(сплошные линии) и сферических (пунктир) пылинок в межоблачиой среде с пе = 
= 0.01 см-3 и Т = 7000 К. а — силикатные пылинки; Ь—графитовые пылинки; 
1-7,= 1; 2-7, = 0.3.

3) В областях НИ потенциал пылевых частиц также слабо зависит 
от их формы, исключая, конечно, область, где потенциал близок к нулю. 
Потенциалы сферических и несферических графитовых пылинок на разных 
расстояниях от. возбуждающей звезды типа 05 (/?  = 38.7 и Т = 
= 40000 К) приведены на рис. 3 (аналогичный вид имеет рисунок для си
ликатных пылинок). При вариациях пе, Г и т. д. результаты меняются 
незначительно (см. также обсуждение в [22] ).

*

На малых расстояниях от звезды (^<0.1 /?з, Яз— радиус зоны 
Стремгрена) потенциал составляет несколько вольт и слабо зависит от 
радиуса частиц г и скорости их движения при 50 км/с (однако при 
«»г 100 км/с он возрастает в 1.5—2 раза).

В области изменения знака заряда пылинок (0.3 </? < 0.8/?$) 
потенциал пылевых частиц сильно зависит от их размера, скорости (даже 
при и։г<50 км/с) и т. д., но в среднем он мал по величине.
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В периферийных частях областей НИ заряд пылинок обычно отри
цателен и слабо зависит от параметров задачи (см. также обсуждение 
рис. 1).

Рис. 3. Зависимость потенциала 1} от 
расстояния (в долях радиуса С тремгрева) 
до освещающей звезды R'R $ для цилин
дрических (динамически ориентированных 
в плоскости, перпендикулярной (сплошные а 
линии) и параллельной (штрих-пунктир) э 
направлению на звезду) и сферических 
(пунктир) графитовых пылинок при п։ = 
^-10=см֊3, Т = 10‘К, г = 0.1 мкм. 1 — 
7,= 1; 2 -7.= 0.3.

й/й։

4) Диффузные межзвездные облака, по-видимому, единственные 
объекты, в которых форма пылинок может значительно влиять на их по
тенциалы. На рис. 4 нанесен ход потенциала графитовых и силикатных 

г(мхи)

Ряс. 4. То же, что и на рис. 2, но для диффузного межзвездного облака с 
пв - 0.01 см-3 и Т = 80 К.

пылинок различных размеров. Потенциал слабо зависит от скорости пы
линок при Ю км/с (при 2^100 км/с он возрастает до 1—2 В для- 
графитовых частиц и 3—4 В для силикатных, причем зависимость от фор
мы частиц ослабевает). При изменении температуры газа от 40 до 120 К 
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потенциал сферических пылинок изменяется в 1.5 раза, цилиндрических— 
остается примерно постоянным. Зависимость U от пс обсуждалась в [23]. 
Подчеркнем, что максимальное различие потенциалов сферических и не
сферических частиц (примерно на порядок!) имеет место для графитовых 
пылинок при пс ~ 0.001—0.003 см՜3, для силикатных — при пе « 
~ 0.01—0.03 см՜3. (Для силикатных пылинок, однако, различие будет 
менее значительным, если, следуя работе [24], увеличить выход фотоэф
фекта до — 1 (вместо 0.01—0.1)).

4. Заключение. Результаты работы можно резюмировать следующим 
образом:

1. В межоблачной среде и областях Н II в большинстве случаев мож
но считать, что потенциал пылинок слабо зависит от их формы. (Однако 
при этом заряд несферических пылинок будет больше. Например, заряд 
сфероида с отношением осей 2:1 в — 3 раза превосходит заряд шара, 
имеющего тот же потенциал на поверхности).

2. В диффузных межзвездных облаках потенциал несферических пыли
нок, как правило, отличается от потенциала сферических, но не более, чем 
на порядок. Поэтому в тех случаях, когда необходимо достаточно точно 
знать заряд несферичеоких пылевых частиц в таких облаках, для его оцен
ки следует использовать трудоемкую методику, основанную на методе 
Монте-Карло [25].

Автор выражает благодарность Н. В. Вощинникову и рецензенту за 
сделанные при чтении рукописи замечания.

.Ленинградский государственный 
университет

THE ELECTROSTATIC POTENTIAL OF NONSPHERICAL 
INTERSTELLAR GRAINS

V. B. IL'IN

The equilibrium electrostatic potential of graphite and silicate 
spheres and infinite cylinders have been calculated for physical con
ditions in diffuse clouds, intercloud medium and HII regions around hot 
stars. Collisions of grain with electrons and ions and photoelectric 
•emission were considered. Dependence of the potential on grain para
meters (shape, size, chemical composition and velocity) as well as gas 
-parameters was briefly discussed. It was found that nonspherical grain 
■potential can substantially differ from the spherical grain only in dif
fuse clouds (but their ratio is usually less than 10).
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В зависимости от соотношений между плотностью и температурой оптически тол
стой полностью ионизированной нерелятнвистской плазмы рассмотрены различные ре
жимы равновесного излучения. Приводятся спектры излучения и светимости плазмы 
в широкой области плотностей и температур нерелятивистской горячей плазмы. Рас
смотрена возможность установления частотного равновесия фотонов в плазме малой 
плотности не в процессе комптоновского рассеяния, а в фотон-фотонном взаимодей
ствии.

В настоящее время обнаружено большое количество астрофизических, 
рентгеновских источников большой светимости (Ьх ~ 10й—10м эрг/с в 
диапазоне энергий излучаамых фотонов 0.5 кэВ < Лш < 4.5 кэВ). Для 
таких источников предлагаются модели с оптически толстой по рассеянию 
излучающей областью. Температура Т источников предполагается соответ
ствующей температуре полностью ионизированной нерелятнвистской: 
плазмы.

Процессы, происходящие с фотонами в плазме, можно условно разде
лить на два типа: взаимодействия, не меняющие числа фотонов, а изме
няющие частоту и направление движения фотона (рассеяния), и процессы 
излучения и поглощения фотонов. Взаимодействия рассеяния и излучения 
фотонов в плазме характеризуются соответствующими длинами рассеяния 
и излучения. Для вычисления спектра излучения и светимости плазмы 
реально необходимо учитывать только излучение, обусловленное взаимо
действием с минимальной длиной излучения, и рассеяние с минимальной 
длиной рассеяния.

В широкой области параметров нерелятивистской полностью ионизи
рованной плазмы основным процессом рассеяния фотонов является комп
тоновское рассеяние на электронах плазмы [1] с длиной рассеяния 

1, —11п^т (п,—концентрация электронов, ог — сечение томсоеовског 
рассеяния). В этом случае условие оптической толщины плазмы'о.
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= n.?TR 1. где Я — размер излучающей области. Если условия в 
плазме таковы, что фотон с момента испускания до поглощения ус
певает многократно рассеяться, то его энергия существенно изменится, 
несмотря на то, что при однократном рассеянии изменение энергии 
фотона мало. Изменение энергии фотона, называемое комптонизацией, 
характеризуется длиной комптонизации lc = /,/49, 9 = кТ’тс? [1, 2]. 
Здесь m — масса электрона, Г—температура плазмы, к—постоянная 
Больцмана.

Для достаточно малых плотностей

п, < 10а0 99 см՜3, (1)

как будет показано, рассеяние фотона на фотоне (обозначим длину этого 
взаимодействия /71) оказывается более вероятным процессом, чем комп
тоновское рассеяние.

В отсутствие магнитного поля излучение нерелятивистской полно
стью ионизированной плазмы обусловлено тормозным взаимодействием 
[1] при

п.> 1030 9п'2 см՜3 (2)

и двойным комптоновским взаимодействием (е+ 7 -» е + ?։ -f в слу
чае выполнения обратного неравенства [3]. Обозначим длины этих 
процессов соответственно через 1а и ljc.

В зависимости от соотношений между 4, /„. la и Ide возмож
ны следующие режимы излучения:

1) I, 1а, плазма излучает как абсолютно черное тело;
2) I* labile, основным процессом излучения плазмы является 

тормозное взаимодействие; излученные фотоны успевают многократно 
рассеяться на электронах до выхода из плазмы (Z, 1а), спектр фо
тонов на границе излучающей среды и светимость источника оказы
ваются отличными от спектра и светимости абсолютно черного тела; 
благодаря выполнению условия la 1с процесс комптонизации можно 
не учитывать;

3) I, 1с 1а, излучение также обусловлено тормозным взаимо
действием, но комптонизация существенна;

4) lc ldc <?С 1а, основным процессом излучения является двойное 
комптоновское взаимодействие, изменение энергии фотонов происхо
дит благодаря комптонизации;

5) ZTT 4Г le Ide 1а, излучение фотонов происходит в процессе 
двойного комптоновского взаимодействия {Ide 1а), а перераспределе
ние энергии фотонов — в процессе рассеяния фотона на фотоне; не
равенство Ic^ldc (как и неравенство I, <^1С) выполняется во Всей 
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области температур 105 К < Т < 10э К нерелятивистской горячей 
ллазмы.

Области 1—5 в координатах п,,Т показаны на рис. 1.

Рис. 1. 1 — область (/։е, Г), где плазма излучает как абсолютно черное тело; 
2— излучение обусловлено свободно-свободными переходами без комптонизации; 3 — 
область тормозного излучения с последующей его комптонизацией; 4 — плазма излу
чает благодаря двойному комптоновскому взаимодействию, комптонизация существен
на; 5 — область излучения в процессе двойного комптоновского взаимодействия с 
изменением частоты фотонов в фотон-фотонных столкновениях. Границы областей 
1—5 определяются следующими равенствами: I — = I а, II — 1С = 1а, III — 1а = 1ас ,
^-1. = Чт

Режимы теплового излучения рассматривались в работах [4—16] 
(см., например, обзоры [6, 8, 9]). Излучение, обусловленное двойным 
комптоновским взаимодействием в режиме 4, рассмотрено в работе [17].

Остановимся теперь более подробно на описании излучения плазмы 
•с (пе, Т), принадлежащими каждой из областей 1—5. Плотность электро
нов и температура плазмы предполагаются распределениями по глубине 
равномерно.

В предельном случае I, 1а (больших плотностей

п.> 6-10” 07/։ см֊3 (3)

излучающей плазмы) решение кинетического уравнения для чисел запол
нения фотонов Г (р, х, г) на глубине з дает очевидный результат (см., на
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пример, [15]): спектр фотонов на границе плазмы 2 = 0 описывается 
формулой Планка с некоторой малой поправкой:

Г, (р, х, г = 0) ■=

1 [ 1 п.1т / 1 + р\
= еж —1 | 1 ~ 2 Пгот + В(х) --Л(х) ~ И1П р Я (4)

Здесь А (х) и В(х) соответственно вероятности излучения и погло
щения фотона при свободно-свободных переходах, связанные соотно
шением А (х) = В (х) е՜*, х = Ьш/кТ, р — косинус угла между волно
вым вектором фотона и направлением внешней нормали к поверхности 
плазмы. Если рассмотреть водородную плазму, то в интервале тем
ператур 105 К < Г<^1010 К коэффициент поглощения фотонов имеет 
вид [18, 19]:

В(х) =5.05 10'° ֊' е’ гКЛ-=- ) см֊1.
«г 7 \ 2 7

Светимость плазмы, в которой выполнено условие 1а, есте
ственно, определяется формулой для светимости абсолютно черного 
тела: /1=з7’* (з — постоянная Стефана-Больцмана).

Для чисел заполнения фотонов в режимах излучения 2 и 3 справед
ливо следующее уравнение:

,Р, » 1 д Г д / <?Г(х՜. «) , Л1 ,- АГ (х, г) = — — х4 (----- -----------Г (х, х) ) +
х2 Ох [ \ Ох /.

+ (1 ֊ (вх - !)Г«»• (5)

Здесь Д — оператор Лапласа и длина г измеряется в единицах 
1//3&п.аг

Это уравнение получено с помощью стандартных преобразований в 
диффузионном приближении из общего кинетического уравнения, описы
вающего излучение оптически толстой плазмы с испуканием и поглоще
нием фотонов в свободно-свободных переходах. В уравнении (5) индуциро
ванные процессы не учитываются. Действительно, спектр фотонов форми
руется около границы плазмы на глубинах г —V1,1С в процессе компто
новского рассеяния, числа заполнения около границы среды малы (след
ствие асимптотического поведения чисел заполнения в проблеме Милна), 
поэтому в рассматриваемой задаче индуцированными процессами можно» 
пренебречь.
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Уравнение (5) справедливо для глубин г>1, при произвольном 
соотношении между длинами поглощения 1а и комптонизации 1Г. Спектр 
фотонов может быть найден в перекрывающихся областях по перемен
ной 2.

Для случая 4 /а ^с, учитывая, что на границе плазмы числа за
полнения фотонов можно представить в виде произведения некоторой 
функции Е (х), зависящей только от частоты фотона, на функцию и (р), 
выражающую угловое распределение чисел заполнения:

Г(р, х, г — 0) = Г(х)и(р), (6)

сшивкой решения уравнения (5), применимого в области с выра
жением:

Г(р, х, г) = у0-1/22Г(х), (7)

применимым в области I, С г С]/ 1а1,, для полубесконечной излучаю
щей среды находим спектр излучения на границе плазмы в виде [15]: 

Г,(ьх,г = 0) = 2(п^;_1)) „Ы, (8)

1/3
Ц (р) = ——- (1 + р)ехр

2к 3 р + г,
2 \ 1-7)

1- ------ — /к
1 — 7)

(9)

Линейный рост по г чисел заполнения фотонов в (7) следует из 
асимптотического поведения функции Г (р, х, 2) для проблемы Милна 
(см., например, [20, 21]).

Аналогично можно определить числа заполнения фотонов на поверх
ности ограниченной среды (плоский слой толщины и сфера
радиуса р > У1*1а) в случае 1а <£ 1С< Для плоского слоя получаем:

/ В(х}е~* \1/2Г2/ (р, х, 0 = 2 ( ) и (р) /?„ (х, I), (10)

где

3?.1(х, /) =
сЬ(д(х)7)—1, 

зЬ (д (х) /) I °л» ат

и для сферической излучающей плазмы:
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/ В(х'\е~х V՛2

В формулах (17), (18), в отличие от [15, 16], логарифмическое об-
[резание по частотам производится на частоте фотонов, при которой их 
длина комптонизации сравнивается с длиной тормозного поглощения.

Г* (■*, X, р) = 2 « (!>) /?„ (х, р), (12)

тде

R” (х, р) = С1Ь (ч (х) р)------ -Ц— (13)
чМ?

Светимость полубесконечной плазмы в случае /։ 1а /е> получен
ная интегрированием (8), определяется выражением:

/, = 1.95 10-4п1./27’9/4 (14)
см2 с

Задача о тепловом излучении плазмы в случае /« 1а решалась в ра
ботах [4, 9, 12] в эддингтоновском приближении. Результаты, полученные 
в этих работах для частотной зависимости чисел заполнения фотонов на 
границе плазмы, аналогичны результату (8); угловое распределение излу
чения в [4, 9, 12] не определялось. Выражение для светимости, аналогич
ное (14), получено в работе [22] (см., также [23]) как предельный случай 
светимости замагниченной плазмы в отсутствие поля.

При 1С <С 1а (что соответствует ( .

п.<2-10326’’2) (15)

благодаря комптонизации —более быстрому процессу по сравнению с тор
мозным взаимодействием — на малых глубинах устанавливается локально
равновесное виновское распределение по частотам с неравным нулю хими
ческим потенциалом. Поэтому решение уравнения (5) следует искать в 
виде:

Г(х, а)=/(х)е-\ (16)

В результате для чисел заполнения фотонов на границе полубесконеч- 
ной плазмы (учитывая (6), сшивкой (7) и (16)) получается выражение:

'2 .
10՜3 —5^—) и(р) е՜' (17)

Пв /

и для светимости
/ Л"» 3/2

13 = 3.80 ■ 10"4и1.'2 ГВ 9'41п (10՜3 ֊О (18)
\ п. / см2 с
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В работах [10, 11] приводятся качественные оценки спектра излуче
ния в случае 1а /с, основанные на решении нестационарного уравнения 
Компанейца. Частотный спектр тормозного излучения плазмы, получен
ный в [8, 10, 11], описывается формулой- Вина.

Задача нахождения опектра и светимости плазмы с существенной 
комптонизацией может быть решена для случая, когда излучающая об
ласть имеет форму плоского слоя и сферы. Числа заполнения фотонов 
Гз/ на границе плоского слоя толщины I излучающей плазмы и светимость 
плоского слоя плазмы 1з1 в случае Is lc 1а связаны с числами запол
нения Гз и светимостью /з полубесконечной плазмы множителем (Z):

Гз/ = ?(Z) Г3 (р, х, z = 0), (19)

/з/-=Ч>(0/з. (20)

где

<p(Z) = cth(8Z) А—, 8 = 3-10ьп1/27’-9/4In f 10՜3 Ауз֊}
sh (о/)« \ п, /

Числа заполнения фотонов Гзр на поверхности сферической излу
чающей плазмы радиуса р и ее светимость /зр имеют вид:

ГзР = ф(р)Г3(р, х, г = 0), • (21)

/3р = Ф(р)А. (22)

где <]» (р) = cth (8р) —
3Р

Заметим, что множители <р (Z) и ф (р) в формулах (19) и (21) зави
сят только от геометрии излучающей области и не зависят от частоты фо
тонов.

Рассмотрим теперь излучение плазмы в случае Ide 1а, то есть в слу
чае выполнения неравенства, обратного неравенству (2). Практически во 
всей области параметров (пе, 7՜) нерелятивистской полностью ионизиро
ванной 'плазмы выполнено условие Л/с 3* 1с, поэтому необходимо учитывать 
комптонизацию. При двойном комптоновском взаимодействии (е + f —► 
-» е + 71 4՜ Та) наиболее вероятным является испускание жесткого (f։) 
и мягкого (f։) фотона, а не двух фотонов приблизительно равной энергии 
[24], В этом приближении был найден коэффициент двойного комптонов
ского взаимодействия [3].

Для нахождения спектра фотонов в случае la 3* Ide 1с решается не
линейное кинетическое уравнение для чисел заполнения фотонов [17]:
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ОО
— ДГ (х, я) =б А- Сс/х։х*[Г (х, х)(1 4֊ Г (х, х)) X

3՜ х՝’ 4

X (1 + Г (х։ — х, х) — Г (х, г) Г (х։ — х, г) (Ц- Г (х1։ х))] +

, 1 д Г 4/<?Г(х, г) , г , А п--а — х Ч—-------- Г Г (х, х))
хл Ох \ \ Ох /

(23)

глубина х измеряется в единицах 1/р 3&п«аг, как и в уравнении (5);
Уравнение (23) следует решать аналогично решению уравнения (5) 

для случая теплового излучения с существенной комптонизацией. В ре
зультате для спектра фотонов и светимости полубесконечной плазмы по
лучаются следующие выражения:

/ос 4Г4 (р, х, х = 0) = 89 ( —— 1п-----) в-хи(р), (24)
\ 3՜ х0 /

/4 = 2.3-10~։5Г& (1п —У 2 (25}
\ х0 / сма с

х0 = (а6/72^)1/3 — определяет частоту фотонов, при которой их длина 
комптонизации сравнивается с длиной двойного комптоновского взаимо
действия.

Особенностью излучения, связанного с двойным комптоновским взаи
модействием, является то, что ненулевое решение уравнения (23) для 
ограниченной плазмы существует, начиная с некоторого порогового раз
мера излучающей области. Так, например, излучение плоского слоя плаз
мы толщины«/ определяется решением уравнения (23) только для толщины 

/" ^9 / 4 \
слоя (/></„ = 1/41,/ —- 1п (---- ) • В случае «/<<£/* даже для плаз-

Г тг \ Хф /

мы малой плотности (нарушено условие (2)) необходим учет тормоз
ного излучения.

В описанных выше режимах излучения 1—4 основным процессом рас
сеяния фотонов является комптоновское рассеяние. Очевидно, что сущест
вует некоторое значение плотности Пе, ниже которого фотон-фотонное 
взаимодействие в плазме более вероятно, чем комптоновское рассеяние. 
Используя известные формулы для числа столкновений 77 и еу [25] и се
чение рассеяния фотона на фотоне в нерелятивистском пределе [26], по-- 
лучаем неравенство (1). Действительно, согласно [25] число столкнове
ний фотона с фотоном в единицу времени в единице объема:

ТГ — соб 67172) d^■յfdn■յldnfl.
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Здесь 9т։72 — угол между направлениями распространения фото
нов, — дифференциальное сечение 77 взаимодействия, с/п-р, dn1շ— 
функции распределения фотонов (распределение фотонов описывается 
формулой Вина).

Число электрон-фотониых столкновений:

с (1 — ° cos 0,т) dn.^dn .dn-t,

где с (1 — Р cos 6,т) — относительная скорость электрона вдоль направ
ления движения фотона, а,т = ат, распределение электронов dn, опи
сывается формулой Максвелла. Неравенство (1) следует из условия 
г»т < гтг'

Согласно (1), например, при 7' = 5108К фотонное рассеяние 
преобладает при п, <^10” см՜?, а такую плотность плазма может 
иметь в аккреционных дисках с суперэддингтоновской светимостью, 
когда давление излучения преобладает над газовым давлением (см., 
например, [27—30]).

Длина 77 —♦ 77 взаимодействия зависит от частот рассеиваемых 
фотонов, поэтому, чтобы воспользоваться приведенным для случаев 
3 и 4 методом расчета спектра излучения, введем усредненную по

частоте длину рассеяния Zn = cr՜1

Излучение в режиме 5 описывается кинетическим уравнением для чисел 
заполнения фотонов:

~ к38~7 Г __-ДГ(х, 15.1-^---- с/х։х<[Г(х, С)(Ц֊Г(х, С)) X
а ,)

Х(1 +г (;,֊;. С)) —Г(х, С)Г(х։—х, С)(1 + Г(х„ С))]+ Q(x)T(x, С),

(26)

где глубина С измеряется в Zn и оператор Q(x) обладает свойством

Q(x)e =0, т:, — комптоновская длина волны электрона.
Изменение частоты фотона в 77 ->֊ 77 рассеянии сравнимо с ча

стотой сталкивающихся фотонов, поэтому его нельзя считать малым, 
как в комптоновском рассеянии. В силу выполнения неравенства 
Zn 1с Ide, установление равновесия в 77 — 77 рассеянии является 
(гораздо более быстрым процессом по сравнению с двойным компто
новским излучением, поэтому переменные в выражении для спектра 
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излучения разделяются, и числа заполнения фотонов в этом случае 
следует, аналогично (16), искать в виде:

Г (х, 9 = яС)е-~. (27)

Подстановка выражения (27) в (26) дает уравнение для определения 
функции #({):

Л.З л—7 / 4 \
= - 181.0 ֊֊ 1п -֊-)г(1 - ?). (28)

а '

Заъсъ х* = ^.(п./а’б8)1'3 определяет частоту фотона, при кото
рой сравнивается его длина 77 —► 77 взаимодействия и длина компто
низации. Так как вероятность 77 -» 77 рассеяния для мягких фотонов 
мала, то для фотонов с частотами меньше х^кТ^К, даже при выпол
нении условия (1), комптоновское рассеяние более вероятно, чем 
столкновение фотона с фотоном.

Уравнение (28) справедливо в области числа заполнения
фотонов на границе плазмы

Г(р, X, С = 0) = С(х)и(И) (29)

и в области

Г(И, х, С)=֊У֊С(7(х). (30)

Спектр фотонов и светимость полубеоконечной плазмы при излуче
нии в режиме 5 получаются из (27)—(30) в результате вычисления мето
дом, описанным для случаев 3 и 4:

[, , , / 4 \ р/2
6 л«а к, 1п (---- ) е и(р), (31)

\ х* / 1

Д = 2.4- 101в Г1/2п1/։ Лп (—\\1/2 _?Р£_. (32)
\ \ х* / / см2 с

Для плазмы ограниченной протяженности, излучающей в режиме 5, 
как и в случае 4, существует пороговый размер излучающей области, ниже 
которого излучение не может быть поддержано без участия тормозного 
взаимодействия. ։

В последнем рассмотренном случае 5 в формулах (26) —(32) 

Т = Гт — температура фотонов и х = Ло>/&7’т, в отличие от 1—4, где 
Т = Т, — температура электронов плазмы, х = Т, и Т. = Т-, в 
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силу комптоновского взаимодействия фотонов с электронами. Т емпе- 
ратура электронов не входит и в коэффициент двойного комптоновского 
излучения [3] (рассматривается взаимодействие фотона с покоящимся 
электроном), так как изменение частоты фотона в двойном компто
новском взаимодействии мало даже по сравнению с изменением ча
стоты при комптоновском рассеянии, не говоря уже о рассеянии 77-* 
—»77« Это замечание полезно, если существует плазма, излучающая 
в режиме 5 с Т. Ту (есть мощный внутренний источник фотонов с 
температурой Гт, окруженный излучающей плазмой размера R: 1п<С.

R <С I,, выполнено неравенство (1) с Т = 7\).
Итак, в зависимости от соотношений между электронной плотностью 

пе и температурой Т оптически толстой полностью ионизированной нере
лятивистской плазмы ее излучение обусловлено различными процессами 
испускания и рассеяния фотонов. В работе рассмотрено пять областей па
раметров (пе, Т), границы которых определяются неравенствами (1)—(3), 
(15); приведены выражения для чисел зашолнения фотонов Г; (/ = 1, 2, 
3, 4, 5) на поверхности полубесконечной излучающей плазмы с равномер
ным распределением пе и Т по глубине и ее светимости Ц.

Автор выражает благодарность С. Р. Кельнеру за полезные обсужде
ния и внимание к работе.
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EQUILIBRIUM X-RAY EMISSION OF OPTICALLY 
THICK PLASMA

E. S. SHIKHOVTSEVA

The different regimes of fully ionized nonrelativistic optically thick 
plasma equilibrium emission are considered depending on relations bet
ween plasma density and temperature. The nonrelativistic hot plasma 
emission spectra and luminosities are offered for a wide range of 
plasma densities and temperatures. The opportunity of photon frequency 
equilibrium established by photon-photon collisions but not by Compton 
scattering is considered for a low-density plasma.
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Найдены новые космологические модели с нестационарной метрикой типа Геделя, 
заполненные безмассовым комплексным скалярным полем, анизотропной жидкостью и 
потоком излучения. Получены новые космологические решения с вращением типа VIII 
по Бианки для тензора энергии-импульса «вакуумоподобной жидкости».

1. Введение. В последние годы усилился интерес к теоретическому 
исследованию и к обнаружению возможного вращения Вселенной [1—17], 
были построены новые космологические модели с вращением ([18—22] 
и др.).

В первой части настоящей работы будет использоваться в качестве 
модели Вселенной нестационарная вращающаяся космологическая модель 
типа Гёделя с метрикой

ds’ = dt3 — /?’(#) [dx’ 4֊ 'i a3 (x) dy1 4֊ dz3] — 2R (t) b (x) dydt, (1)

где X = const.
Условие однородности пространства:

— (Ха’ 4֊ 6’)/(Ха’ 4- 6’) = const. (2)
dx

Угловая скорость вращения космологической модели с метрикой (1) будет

»=-^2-, и>։ =-------- —--------- (3)
R(t) 0 4(Ха’4-6а)

Если ш0 = const, то угловая скорость одинакова во всех точках простран
ства. При этом из (2) и (3) можно получить

а (х) = b (х) = е"'*, (т = const).
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Во второй части работы найдены два новых космологических решения 
типа VIII по Бианки, которые могут быть использованы для моделирова
ния ранней Вселенной.

2. Космологические модели с вращением. С учетом отмеченного ком

^8^поненты в уравнениях Эйнштейна

Ь = 7^, (4>

примут для метрики (1) вид

1 (2 * , Я2\ , „ /?2 тп2(1 +4л)
00 “ “ 1-Ь /Л 7? ' Я2/ "*՜ 7?2 4/?а (1 -г >֊)’

п т R
в°' - 1 + Х՜՜^՜’

а для угловой скорости будет ш2 = ц ц.

(В (5) и далее точка обозначает дифференцирование по /).
Рассмотрим самогравитирующую систему безмассового комплексного 

скалярного поля ф, анизотропной жидкости с распределенным скалярным 
зарядом и потока излучения, который может соответствовать потоку фо
тонов или нейтрино.

Тензор энергии-импульса (ТЭИ) скалярного поля имеет вид

Т’ДС?. ?) = Ф><Ф„+Ф,(х-Фл--у^,(Ф,«-Ф'։ + Ф.?-Ф'₽)։ (6) 

где ® = ф 4֊ г'Ф, ® = ф — /Ф и выполняются соотношения
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Ф, ■՛■[»'*]> О, Ф.з-Ф'р>0,
-g

—^=(Ф"\Г-8\Л = Г, (7)
У-^

где у', у"—плотности зарядов скалярных полей. (Отметим, что использо
вание материи со скалярным зарядом в рамках ОТО рассматривалось, на
пример, в [23]).

Согласуй (5), (6) и (7), будем искать у, Ф и R в виде

ф = я։ In t Ti_
VI +

Ф = «а In / + ——> R = cf, (8) П+л V

где а։, яа, 7|, Тд, с — постоянные числа, (с — не скорость света). Тогда
компоненты ТЭИ безмассового комплексного скалярного поля 
вид

примут

Тоо = 4 8

Тт =

тю = а-*-

Ьс$
Ш +>•)’ 

4- _ 0 (9)

Тп =

* №Тзз — -— ₽са

где
№ )ла - -X- 
са

ТЭИ «поля излучения, по определению, 
= шк^. (10)

Тогда положим У = (0, к2, к2, 0), причем к,-к' = 0. Учтем, что из 
(5) следует: к2 ~ 1//а, к2 — 11Ь12. Отличные от нуля компоненты ТЭИ 
поля излучения имеют вид

, _ п j _ n , _ пЬ 
00 ~ “a,։-, ’ Г°։ ~ TiZ—г’ Г°а “ 7’с’ГА ct у — л ct

Gi = п» = — п Y — ' Ь, tM = — ni b2, 
где п — wk2 = const.

(И)
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ТЭИ анизотропной жидкости

Т", = (р + г) + (° — ") (12)

где

и, -и'= 1, /р.7Л = —1, 7.'<ц11 = О, р>0, а>1с. (13)

Заметим, что при а = « = р, р^г получается ТЭИ идеальной жид
кости.

В сопутствующей системе отсчета

и<‘^=0, /'=£ 0, и1 = и։ = и3 = 7.о = 7.։ = 73 = О.

С учетом (5) компоненты ТЭИ анизотропной жидкости примут вид

Too = Ро
(1 + >•) <а

бсро
(1 + X) /

• А։са ■ к са
Г22 = ֊— (Ро + s + >л0)> 7-33 =

1 + л 1 + /.
(14)

где

р = --------Ро-------- , к =----------2-------- > 3 =----------------------

/’(!+>.) <а(1+Х) <2(1 + >֊)

ТЭИ всей системы является суммой ТЭИ безмассового комплексного 
скалярного поля, ТЭИ поля излучения, ТЭИ анизотропной жидкости, т. е. 
суммой (9), (11) и (14).'Решая совместно (4) и (7), получим следую
щий результат ^у нас в космологическом члене Л =—? (1^ ) ’ ~

1 л ,~-----> Л(, = const/?а и

=о = -2>. + =1<1±а-А։,
-d С

о. т’(1 + ЗХ) . А
Ро = 2л------------------ + Ao> (15>

2ir

2 _ 2 _ ти2 (1 + 2л) cm V — л
71 - 7г - 4 ’ 2

14—326



674 В. Г. КРЕЧЕТ, В. Ф. ПАНОВ

т2 _____ 2а? .» _ 2д»?-
4с’<’ (1 + X) ’ 1 ~ <’(1 + 4 ’ 7 <’(1 + 4

Если т > 0, с < 0; или т < 0, с > 0;

Л0>-2к +
т’(1 + ЗХ)

2с’ ’
т(1 +2>) 
2с/^Х

Х<0,

то ш’> О и удовлетворяются условия (7) и (13). При к0 = 0:

Л0 + 2Х = т2 (1 + X) 
2с’

'■т2 2т V — X
Ро--7Г; °о----------- ֊------

(Можно положить Ло = 0, тогда Л = 0). Таким образом у нас тс<^0х 
°о > ко> Ро 0» —Ю<0, т2 0, с’^>0, так что все физические 
условия удовлетворяются тождественно.

Рассмотрим несколько измененную самогравитирующую систему, без- 
массовое комплексное скалярное поле:

ф = а3 1п < = ^зХ . » Ф = а« 1п < 4֊

поле излучения (11); анизотропная жидкость (со скалярным, зарядом): 

X« =£ 0, Х° = Х‘ = X’ = 0.

Тогда имеем следующую систему решении:

°о — — 2л +
(3 + 4Х) т2 Зт]/ — X

4с’ 2с ■^о>

т2
4с’ 2с Л°’

Ро֊2'֊----------- ту —
2^ о»

а1-°-}-Х~2с^к (16>

- т2ш2- = ------------

2а3Ь _ 1зт 
(1 + X) с’/’

4с2/2 (1 + X)

2а4Х_____74т
<’(1+Х) сЧ2֊

Для идеальной жидкости (<з0 = к0 == р0, е0):
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2>. (!+/■) (1 + 4/) ,
е° (1 + 2/.)’ ‘

— 2/.
'’•“7Г^-(1и'3։ + 4‘)-Л”

, , 2л 2-2 2'с’
= '’ = ,։""Т72Г’

). ' т 2 И— л
= “ /а(1 +2л)։(!+>֊)’ ~ “ 1 + 2Х '

(17)

Если в (16) т > 0, с < 0; или т < 0, с > 0;

л\ о. , ™3(1+41)

3. Модели ранней Вселенной. Вращение ранней Вселенной изучалось 
в [10, 12, 15, 20]. Авторы работы [10] показали, что раздувание может 
решить вопрос о причине малости скорости вращения Вселенной. Однако, 
согласно [12], слишком сильное вращение ранней Веселенной может 
предотвратить инфляционную стадию. Наконец, в [20] предложена вра
щающаяся космологическая модель типа IX по Бианки, асимптотически 
переходящая в модель де Ситтера. Таким образом в случае космологиче-

ло >֊<"• + 4с2 2с ’ 
7П (1 + 2).) 
2сУ^к

<1; -1 <л<0,

то ша > 0 и удовлетворяются условия (7) и (13).
В (17) должны выполняться неравенства:

2л(1 + -л)(1 + 4к)> _1<Х<_А.
(Ц-2/.)2 2

Отметим, что в полученных решениях X < 0, поэтому, в отличие от 
стационарного случая (R (О = 1) в данной модели существуют замкну
тые времениподобные линии. (Напомним, что ранее для Вселенной с мет
рикой Гёделя, с космологической постоянной Л ~ 10՜58 см՜2, была вы
числена [24, 13] длительность замкнутого временного цикла т= 
= 8л/ср'А«2.6-10п лет).

Существование самосогласованных решений, класс которых может 
быть расширен за счет введения электромагнитного и спинорного полей, в 
метрике (1) доказывает жизнеспособность рассматриваемых моделей. В 
пользу метрики (1) говорит еще и тот факт [1'1], что угловая скорость 
вращения Вселенной, посчитанная в (1) с учетом современных оценок для 
плотности материи во Вселенной, находится в примерном соответствии с 
наблюдательными данными Берча [1]: 10՜13 рад/тод.
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ской модели [20] начальное вращение Вселенной не препятствует началу 
раздувания. Укажем также, что в [15] обсуждалась возможность того, что 
в планковские времена скорость вращения Вселенной имеет порядок 
10« с֊1.

Будем использовать в качестве моделей ранней Вселенной космологи
ческие решения с метрикой вида [18]:

Ла = (Л 4֊ - (Дш1)’ ֊ С1 ((ш*)1 -1֊ (а»»)’), (18)

где А, В, С есть функции от (, а ш1, ш’, ш’ I — формы следующего 
вида:

ш* =-- <1х' 4֊ [1+ (х1)’] + [х։ - х։ - (х1)* х։] <*х3,

о» = 2х'</ха + (1 - 2х'ха) 4х3, (19)

ш:։ — (1х' 4՜ [— 1 + (х’)а] 4х3 4֊ [х1 4՜ х։ — (х’)а ха] </х3.

Используем далее лоренцевую тетраду, а также тензор энергии-импульса 
«вакуумоподобной жидкости» (р = —р):

Tab = — рт1аЬ. (20)

Уравнения Эйнштейна рассматриваются в тетраднбй форме

^□4 = Таь % Triab- (21)

Первое решение уравнений (21) для метрики (18) найдено в виде 

В՛1 / В3 \1Р
Ca = Sfa4-֊^- в» = const, А = (5Р 4- в3 4- ֊֊֊J > (22)

тде 5 = const, 5 > 0.
Вычисление плотности энергии (р) и давления (р) феноменологической, 
«вакуумоподобной жидкости» дает

У нас р <С 0, р > 0 при уравнении состояния р = — р. (Заметим, что в 
квантовой теории материальных полей во внешнем гравитационном ноле в 
космологических моделях плотность энергии поляризованного вакуума мо
жет быть отрицательной, а давление вакуума положительно [25]). Най
денное решение характеризуется расширением 0, вращением ш, сдвигом я 
и ускорением а:
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25/
В2 X12 
45/

а{ ■֊ —
В

St
В'1 \։'2' 

5/3-Ь 5’ + — ) 
45/

,• (24)

Другое решение уравнений (21) получено в виде

с • 1 / с 1 \ 1/2
В2 = е2п1, С2 = — е2"' + —. А = I — е2п< + е2՞' + — ) > (25}

п2 4з \ п2 4з /

где пиз — константы, п^>0, з>0.
Вторая модель также характеризуется расширением, вращением, сдвигом 
и ускорением:

Заметим, что

lim 0 = 3n, Jim w1 = 0, Jim а։ = (s + n3)’ ‘, 
/-+- <-»+•»

lim ап — lim = lim а33 = 0.
<-♦4֊» + ~ <-+■»

Для второй космологической модели с метрикой (18) плотность энергии 
и давление «вакуумоподобной жидкости» будут

р = — 3$, р = Зз. (28}

В заключение авторы выражают благодарность участникам семина
ра проф. Д. Д. Иваненко за обсуждение результатов работы.
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университет
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NONSTATIONARY COSMOLOGICAL MODELS WITH ROTATION

V. G. KRECHET, V. F. PANOV

New cosmological models with nonstationary metric of Godel-type, 
filled with massless complex scalar field, anisotropic fluid and flux of 
radiation have been found. New cosmological solutions with rotation of 
Bianchi type VIII for the energy momentum tensor "vacuum fluid" have 
been found.
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КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

УДК: 524.37-355

GM1.11 —НОВАЯ ПЛАНЕТАРНАЯ ТУМАННОСТЬ?

Объект GM1.11 = РР 94 был обнаружен на Паломарских картах как 
заподозренная кометарная туманность [1]. В каталоге кометарных туман
ностей и родственных объектов [2] он значится как тип Пв-туманность в 
виде дуги. Внесение в список [1] было обусловлено сочетанием туманно
сти со звездой, находящейся к северу от нее.

Нами были получены спектры ОМ1-11 в фокусе Несмита 6-метрово
го телескопа САО АН СССР со спектрографом СП-124 и со сканером с 
О = 1.8 А/кан, по одному в диапазонах XX 36004-5100 и 52004-7300 А.

В спектре туманности обнаружены эмиссионные линии, характерные 
для газовых туманностей. В наблюдаемом диапазоне отсутствует непрерыв
ный спектр (рис. 1 и 2).

Рис. 1. Спектр планетарной туманности в диапазоне М֊ 3700—5100 АА. Интенсив
ность приведена в относительных единицах >

Спектры, полученные в коротковолновой и длинноволновой частях, 
не перекрывались, поэтому величины относительных интенсивностей при
водятся отдельно (табл. 1 и 2).
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Судя по спектру, ОМ1-11 может быть низковозбужденной планетар
ной туманностью. Наблюдаемый бальмеровский декремент соответствует 
случаю В при Тв = 10000°. Температура Те, определенная из соотноше
ний интенсивностей запрещенных линий XX 6584 и 5755 [М П] [4], равна 
14000°. Класс возбуждения, судя по отношению линий (Ы, 4֊ М^/Нр и 
3727 А/Нз, согласно Аллеру [5], попадает между 1 и 2.

900

РРМ-СМ11

15 Ов.вв «563

(НИ1 
о584

5876
ЮН Д5 ЯН 

6302
(?/И)

6548
15« 
о726

5800 6200 6600

лсА)

Рис. 2. Спектр планетарной туманности ОМ1-11 
Интенсивность приведена в относительных единицах.

В табл. 1 и 2 для сравнения приведены 
низковозбужденной планетарной туманности

в диапазоне XX 5700—6900 АА.

относительные интенсивности 
1С 418 [3].

Таблица 1
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ 

ОМ1-П И 1С 418 (Н₽ = 100)

X, А Линии, элементы ОМ1-11 1С 418

3727 [О II] 3726) 
3729/ 632 178

3835 7.5 ' 6.8
3889 Не, Не I 13 14.8.
3968 Н., [No III] 17 18.6

4101 Но, КIII 40981 
О П 41037 30 27.5

4340 нт 51 46.6
4861 н₽ 100 100
4959 [ОШ] 42 50.1
5007 [О Ш] 133 151
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В спектре туманности наблюдается несколько аномальное отношение 
линий [S II] 6717 А/6731 А. Как известно, у этих линий общий 
нижний уровень и их можно использовать для определения электронной 
плотности в туманности. Наблюдаемое отношение интенсивностей линий 
[S II] при Те= 10‘ дает величину пе « 40 см՜3 [6], что является пре
дельно низкой величиной для планетарных туманностей.

Таблица 2
ОТНОСИТЕЛЬНЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ 

GM1-11 И IC 418 (На = 100)

X, A Линии, элементы GMI-11 IC 418

5755 [NII] 3.1 0.8
5876 Hei 6.4 3.6
6302 10 I] 6300 

[bill] 6311
5.6 1.1

6363 [OI] 3.9 0.36
6548 IN II] 23.8 18.3
6563 Ha 100 100
6584 [N II] 71.9 53.7
6717 IS II] 23.8 0.74
6731 [БП] 16.7 1.52

В туманности не видна возбуждающая звезда. В спектре звезды, на
ходящейся к северу от туманности, наблюдается линия Н» средней интен
сивности. Линия Не1 5876 А под вопросом. Скорее всего эта звезда слу
чайно спроектирована на край туманности, а возбуждающая звезда из-за 
слабого излучения в видимой области не видна.

Как известно, не всегда эмиссионный спектр позволяет однозначно 
отнести объект к планетарным туманностям. Так, в работе [7] статисти
ческий анализ, основанный на спектральных наблюдениях, показал, что из 
264 объектов, которые значились в различных публикациях как планетар
ные туманности, лишь 67% могут быть отнесены к таковым.

СМ1-11, по-видимому, планетарная туманность с низкой поверхност
ной яркостью и электронной плотностью.

Однако для окончательного ответа следует провести дополнительные 
наблюдения.

GM1-11-A New Planetary Nebula? Spectral observations of ne
bula GM1-11 have shown that it is apparently a planetary nebula of low 
exitation. The electron density which was determined by intensity of 
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[S II] lines is about 40 cm՜3. The relative intensity of the emission 
lines is given.
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ОПРЕДЕЛЕНИЕ СОДЕРЖАНИЯ МОЛИБДЕНА И РУТЕНИЯ 
В АТМОСФЕРАХ К-ГИГАНТОВ

В рамках исследования химического состава звезд поздних стадий 
эволюции проведено определение содержания молибдена и рутения в атмо
сферах трех звезд К-гигантов рассеянного скопления Гиа'д. Молибден и 
рутений представлены немногочисленными линиями в спектрах холодных 
.звезд. Для анализа использованы три слабоблендированные линии Mol 
XX 5570.46, 5751.41, 6030.66 А и одна полностью блендированная линия 
Rui X 5636.23 А.

Спектрограммы исследуемых звезд получены на 1 камере ОЗСП БТА 
САО АН СССР в 1984 г. В. Г. Клочковой и В. Е. Панчуком. Спектраль
ный интервал XX 5300—6700 А, обратная дисперсия 5.6 А/мм. Для каж
дой звезды получено по две спектрограммы. Для отбора линий проводил
ся предварительный расчет синтетического спектра.

Параметры исследуемых звезд были определены ранее [5].

1. Эффективная температура определялась несколькими способами: 
а) шкала эффективных температур Риджвея [10], полученная с исполь
зованием прямых измерений радиусов, дает значения T3W — 4800 К; 
б) шкала эффективных температур Комарова [3], построенная преимуще
ственно по результатам абсолютной спектрофотометрии звезд, дает зна-
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[S II] lines is about 40 cm՜3. The relative intensity of the emission 
lines is given.
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"чевие Тэфф = 5000 К; в) самосогласованные с моделями атмосфер зна
чения цвета В—V дают наиболее низкие значения Лфф = 4700 К; г) тем
пературы, полученные в предположении, что в максимально свободных от 
поглощения в атомных линиях и молекулярных полосах участках спектра 
с 4600, 6100 и 7550 А излучение фотосферы планковское, равны 
5050 К. При этом использовались абсолютизированные распределения 
энергии, полученные в Астрономической обсерватории Одесского государ
ственного университета имени И. И. Мечникова [4]; д) эффективные тем
пературы, определенные методом спектральных индексов в работе Бурна- 
шова [1], дают среднюю эффективную температуру, равную 4930±40 К.

2. Ускорение силы тяжести в атмосфере вычислялось по болометри
ческой звездной величине, определенной из принадлежности звезд к скоп
лению. Используя эволюционные треки из работы Пачинского [11], по
лучены 1g" =2.6—2.7.

С учетом вышеизложенного расчет содержания элементов проведен 
для моделей Белла [7] с эффективными температурами 5000 К и ускоре
ниями силы тяжести 2.25 и 3.0 с солнечным химическим составом и с тур
булентными скоростями 1.6 и 1.8 км/с.

Содержание молибдена рассчитано по программам WIDTH-6
[8], рутения lgsRu — методом синтетического спектра [6]. Пример срав
нения наблюденного и вычисленного спектров приведен на рис. 1 для ли
нии Rui X, 5636.23 А (звезда 6 Таи). При расчете использованы силы 
осцилляторов из работ Гуртовенко [2] и списка Куруца—Пейтремана 
'|9]. Результаты проведенных вычислений содержатся в табл. 1.

Таблица 1 
СОДЕРЖАНИЕ МОЛИБДЕНА И РУТЕНИЯ 

В АТМОСФЕРАХ К-ГИГАНТОВ

* HD V —•я ЕМо - eRu

7 Таи 27371 3.64 9.40 9.20
•6 Таи 27697 3.76 9.56 8.95
։ Таи 28305 3.54 9.41 9.00

Солнце 9.62 9.05

Л(А)

Рис. 1.

Точность определения 1?еМо: ± 0.3 8ех, 1£еКи: ±0.5 с!ех. Получен- 
• ные содержания элементов совпадают в пределах ошибок с солнечным со

держанием. При этом завышенное на порядок значение содержания руте
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ния как для Солнца, так и для исследуемых звезд объясняется, прежде- 
всего, неточностью lggf для линии Rui.

The Mo and Ru abundances determination in the atmosphere of 
К giant stars. From the model-atmosphere and spectral synthesis 
methods the Mo and Ru abundances are determined for three К giants 
from 5.6 A/mm photographic spectra obtained with the 6-meter tele
scope of the SAO of AS of the USSR. These Mo and Ru abundances 
coincide with solar data within the limits of error.

17 февраля 1987
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УДК: 524.7-823-74

О СТРУКТУРЕ ЯДРА МАРКАРЯН 1027

Марк 1027 (1С 214, МК 1-6-57) входит в XI список галактик с 
ультрафиолетовым избытком. Это сфероидальная галактика, которая 
имеет в контакте спутник 16 зв. величины на северо-западе и значитель
ный выброс па юго-востоке с голубыми сгущениями [1]. Размеры галак
тики составляют 27" X 12", а видимая интегральная величина оценена 
15Т5 [1].



Рже. 1. Фотография центральной части галактики Марк 1027. Отмечены три ядра 
ж две сверхассоциацаи. Масштаб указан на фотографии.

К ст. Г. В. Абрамяна, К. А. Саакян
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Марк 1027 включена в список галактик с двойными ядрами [2], с од
ним мощным спиральным рукавом, выходящим из юго-восточного «а» сгу
щения. За второе «Ь» ядро был принят отмеченный в [1] спутник, исхо
дя из того, что расположение сгущений относительно внутренних изоденс 
близко к симметричному, и галактика удовлетворяет признакам, необхо
димым для причисления ее к двухъядерным [2]. Там же отмечено, что 
«а» ядро имеет вид эллипса, а «Ь» — сферы. Для двух ядер приведены ра
диальные скорости, величины, размеры и расстояния между ними [2].

На снимке, полученном на 2.6-м телескопе Бюраканской обсерватории 
с новым ситаловым зеркалом, выявлена еще одна деталь в центральной 
области галактики: сгущение «а» в свою очередь состоит из двух сгуще
ний, которые мы обозначили через «а1» и «а2» (рис. 1). Все три сгуще
ния, «а1», «а2» и «Ь», расположены строго на одной линии, которая, по-ви- 
димому, совпадает с экваториальной 'плоскостью галактики. Сгущение 
«а1» — самое яркое и самое звездообразное среди всех. Самое слабое ядро 
«а2» расположено между яркими ядрами.

ФОТОГРАФИЧЕСКИЕ ВЕЛИЧИНЫ И ВЗАИМНЫЕ РАССТОЯНИЯ 
ЯДЕР И СВЕРХАССОЦИАЦИЙ ГАЛАКТИКИ МАРК 1027

Таблица 1

Сгущение П1/Я
Расстояние между ядрами

С1угловые линейные

а1 1б'”2 -19т2 а1-֊а2 3."1 1.8 КПК
а2 16.9 ֊18.5 а2֊Ь 8 4.6
ь 16.7 ֊18.7 а1-?Ь 11 6.4
СА1 19.7 —15.7

_Л1_
—о. 2

СА2 19.7 -15.7 0.0

В табл. 1 приведены некоторые данные о ядрах: видимые фотографи- 
■чеокие величины, оцененные нами глазомерно, тем же методом, как и в 
[3], абсолютные фотографические величины, взаимное расстояние в се
кундах дуги и в килопарсеках. При вычислениях для постоянной Хаббла 
принималось значение Н = 75 км/с Мпк.

На снимке, полученном на 2.6-м телескопе, изображения исключитель
но хорошие (6= 1."5), что и сделало возможным выявление новой де
тали в структуре ядра.

В работе [4] было показано, что ядра «а» и «Ь» по своим спектраль
ным характеристикам похожи на сверхассоциации.

Согласно картам Паломарского обозрения, от южного сгущения вы
ходит один спиральный рукав, который затем раздваивается, и на близ
ком к ядру ответвлении, представляющем собой прямолинейный отрезок, 
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имеются голубые сверхассоциации, обозначенные СА1 и СА2. По картам 
были оценены их фотографические величины и цвета: данные о сверхассо
циациях также приведены в табл. 1.

On The Structure of Nucleus of Markarian 1027. On the plate ob
tained with the new mirror on 2.6 m telescope, the third nucleus in 
Markarian 1027 has been discovered. The galaxy earlier was considered 
as a double nuclei object.

30 декабря 1988

Бюракааская астрофизическая Г. В. АБРАМЯН
обсерватория К. А. СААКЯН
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УДК: 524.38

СТАТИСТИЧЕСКИЙ АНАЛИЗ ВИДИМЫХ СЖАТИЙ 
СПИРАЛЬНЫХ ГАЛАКТИК, ВХОДЯЩИХ В ДВОЙНЫЕ 

СИСТЕМЫ

Богатый наблюдательный материал, относящийся к двойным галакти
кам [1—3], широко используется для статистического анализа различных 
свойств компонентов двойной системы. Это касается таких основных ха
рактеристик галактик, как их светимости, размеры, расстояния между ком
понентами, индивидуальные и суммарные орбитальные массы, моменты 
вращения и орбитальные моменты, а также всевозможных корреляций 
этих величин. Статистический анализ видимых сжатий спиральных галак
тик выпал из поля зрения исследователей. Между тем, эта величина ис
пользуется для определения индивидуальных масс спиральных галактик,, 
входящих в двойные системы, по кривым вращения [4, 5]. Чтобы вычис
лить истинную скорость вращения галактики, необходимо знать ее угол 
наклона i к картинной плоскости. Угол i определяется величиной видимо
го сжатия галактики или отношением видимой малой полуоси к большой

6 . • ГТ
q=— = sin i. При этом неявно предполагается, что спиральная галак- 

а
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тика представляет собой бесконечно тонкий круглый диск очень малой 
толщины. Для галактик, образующих пары, такое предположение может 
оказаться неверным. Действительно, как показали расчеты перетекания 
газа в двойных системах типа 5—Е [6], за время одного-двух оборотов 
спиральной галактики происходит сильное искажение формы газового ди
ска и отклонение движений газовых облаков от первоначальных круговых, 
даже в том случае, если не происходит истечения вещества из диска спи
ральной галактики.

Рис. 1. Результаты численного моделирования распределения сжатий проекций 
эллипса на картинную плоскость (6/а = 0.65). Прямая линия — распределение сжатий, 
проекций круга; пунктирная—график функции распределения проекций эллипсоида 
вращения (Ьд/а0 = 0.1). *

На рис. 1 представлены результаты численного моделирования рас
пределения сжатий проекций такого искаженного диска (эллипса с отно
шением полуосей Ь/а = 0.65). Предполагалось, что эллипс случайным об
разом ориентирован по отношению к картинной плоскости. Видно, что это 
распределение существенным образом отличается от распределения сжа
тий проекций круга. Отсюда следует, что видимое распределение спираль
ных галактик по сжатиям должно нести информацию не только об угле 
наклона £, но и о форме диска.

На рис. 2 приведена гистограмма для величины <?. Гистограмма по
строена на основе данных И. Д. Караченцева по двойным галактикам [ 1 ]. 
Данные по видимым сжатиям спиральных галактик, входящих в системы 
типа Б—Е (физические пары), имеются для 77 галактик, из которых 40' 
приндалежат парам без признаков взаимодействия, а 37 — взаимодей
ствующим парам. Если структура галактических дисков не искажается 
вследствие приливных взаимодействий, то распределение видимых сжатий:
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галактик (при случайной ориентации нормали к плоскости диска) можно 
представить как распределение сжатий (проекций бесконечно тонких круг
лых дисков на картинную плоскость. На самом деле картина совсем дру
гая.

Рис. 2. Распред елеиие спиральных 
галактик, входящих в Б—Е пары, по от
ношению видимой малой полуоси к большой 
(д=6/а).

Из рис. 2 видно, что распределение галактик по <7 имеет четко выра- 
.женный максимум в районе <7 — 0.6—0.7. Среднее значение р для галак
тик, входящих в пары без признаков взаимодействия, равно 0.53 (з, = 
= 0.20), для галактик, принадлежащих взаимодействующим парам,— 0.62 
(а, = 0.16), для суммарной выборки—0.57 (з, = 0.19). Приведенные 
гистограммы лучше всего соответствуют распределению сжатий проекций 
эллипса, а не «руга и даже не эллипсоида вращения с Ьо Яо. Этот факт 
свидетельствует об искажении формы дисков спиральных галактик в ре
зультате приливных взаимодействий и подтверждает выводы работы [6] 
по моделированию процесса перетекания газа в двойных галактиках.

Statistical Analysis of Apparent Ellipticities of Spiral Galaxies 
in Binary Systems. It has been shown that apparent ellipticity of spi
rals in binary systems (<7 = b/a, where b is the minor apparent semi
axis of the galaxy) is distributed as projections of ellipses, not round 
disks. This fact testifies the essential distortion of spirals by tidal in
teractions.

8 января 1988

-Ленинградский государственный 
университет Н. Я. СОТНИКОВА
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УДК: 524.8

ЗАМЕЧАНИЕ О ХАРАКТЕРНЫХ ВЕЛИЧИНАХ 
В КОСМОЛОГИИ

Интригующие совпадения больших чисел в космологии обсуждались 
в литературе неоднократно (см., например, [1—4] и ссылки в них). Еще 
Эддингтон пытался вывести большое число 1040 как следствие новых фун
даментальных принципов. В последнее время большой популярностью 
пользуется объяснение космологических совпадений на основе антропного 
принципа.

В настоящей заметке мы приводим некоторые новые соображения о 
возможном объяснении совпадения космологических больших чисел, исхо
дя лишь из известных физических законов и численных значений фунда
ментальных постоянных микрофизики. Как и принято в работах такого 
типа, все равенства справедливы по порядку величины, например, 2-1039~ 
~ 10« и т. д.

1. Основную роль в дальнейших рассуждениях будет играть планков- 
ская светимость

£п*~с6/С—10й эрг/с. (1)

Выражение (1) может быть получено также из соотношения, опреде
ляющего высвечивание энергии, соответствующей массе покоя Мс2, за вре
мя пересечения светом гравитационного радиуса Яв ~ ОМ/с2 для этой 
массы: Ап* ~ Л/с2 (/?с/с) ~ сг'/С. Отметим, что эта оценка светимости 
не имеет отношения к так называемому „испарению“ черных дыр.

Сравним планковскую светимость с эддингтоновской, определяющей 
максимально допустимую массу объекта из условия равенства силы све
тового давления и силы гравитации:

СМт„с с:'Ст2т2 ,, /Г1Ч
ЬаАЛ-------- ----------------- (2)

Т е

где М —- тпрИм — масса объекта, зг-֊-е4/(/п։с։)’ томсоновокое сечение 
рассеяния. Сопоставляя (1) и (2), получаем оценку для числа нукло
нов в таком экстремальном объекте, где ЛЭлд ~ Апл, т. е.
15—326
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---- У _(Ю‘°)а—Ю*>, 
\Gm.mp 1

или с учетом равенства е: Лс/137: 
л/ ( Нс V 
Ым~\Стп2р) "

(3).

Соотношение (3) дает значение, совпадающее по порядку величины 
с наблюдаемым числом протонов в Метагалактике. Подчеркнем, однако, 
что получено оно без использования космологической информации, лишь՛ 
из условия равенства сил гравитации и светового давления.

2. Предельный размер объекта с числом нуклонов Ым найдем из соотно
шения Км ~ Кв ~ СМ/с2 и с учетом (3) получим:

Ям-----г — ~ ----- 10‘° ~ 10а’ см> <4>-СтРт‘с2 вт.тР

где В.~е2/т,с2 — классический радиус электрона. Таким образом, ха
рактерный размер Метагалактики равен размеру электрона, умножен
ному на большое число е3/Ст.тр —1040.

Характерное время для Метагалактики получается как отношение 
характерного размера к скорости света, т. е. 1м ~ Ям!с, или с учетом (4):

е4 R. е3
(м---- г 2 3 ~ ------  -----------------------Ю” с. (5).Стртс с Ст. тР

Характерную плотность вещества в Метагалактике получаем из соот
ношения рм ~ mp^м|Rм> откуда

Ст2т*с° / еа \-1 г.
Рл<'---------- §--------- Ро ' ( Т7-------- ) ~ ю г
м е8 р \Gm.mp / см3 (б>-

где рр ~ тР1 R2 — характерная ядерная плотность. Сравнивая (4) и (6) 
замечаем, что характерная плотность вещества в Метагалактике во столь
ко раз меньше характерной ядерной плотности, во сколько характерный 
размер Метагалактики больше характерного ядерного размера. Естествен
но предположить, что плотность структурных образований промежуточ
ных масштабов приближенно спадает также обратно пропорционально 

размерам систем, т. е. Такой закон плотности

может реализоваться в иерархической структуре Метагалактики и 
совместим с современными наблюдательными данными [5]. Используя 
выражение для „гравитационной" постоянной Хаббла /7гр ~рогцС?'с [5]՛ 
и подставляя в него ?0~Рр и го—К,, получаем.
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Gmpm2c2
Hr.----------У֊ 10"17c-J. (7)

Удивительным кажется совпадение выражений (5) и (7) (//гр~ 
~ 1м‘)> так как они получены из совершенно разных предпосылок.

3. Характерную температуру излучения, заполняющего шар радиусом 
найдем, приравняв известное выражение для светимости абсолютно 

черного тела планковской светимости: с5 ,’С? ~ 4"Лмз Г,у. Подставляя 
о = 2кь/Г4/15Л3с։, получаем

и л-. 14,з.'4 и,4 т „г / т \1/з / 2 \—Iтр т,и Л с ттис ( тпл ] ( )
м~ 2~£е2 ~ 2кЛ VТПр / \,Ст.с177р '

~ Т’.у ()-1~ 10* К, (8)
\ От72е ТПр /

где
тп с3 / тпп \|/2 гр 11л [ Нл ]

” '2^Г '\ тР/ ’

тПл = |/ ----- планковская масса. Значение Гм ~ 10* К по порядку

величины соответствует наблюдаемой температуре чернотельного микро
волнового фонового излучения, заполняющего Метагалактику.

Таким образом, исходя из определения планковской светимости и ло
кальных условий равновесия, оказывается возможным выразить важней
шие параметры Метагалактики через фундаментальные постоянные микро
физики.

A Note on the Characteristic Quantities in Cosmology. On the 
basis of Planck luminosity and local equilibrium conditions, basic para
meters of the Metagalaxy are expressed through the foundamental con
stants of microphysics.

18 мая 1987

Ленинградский государственный 
университет

Курский институт Ю. В. БАРЫШЕВ
усовершенствования учителей А. А. РАЙКОВ
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