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Рассматривается химический состав атмосфер главных компонентов ТДС ТХ Льва 
и V 380 Лебедя, полученный из анализа спектрограмм с дисперсией 8 А/мм с помо
щью моделей атмосфер. Обнаруженные соотношения между водородом, гелием, углеро
дом и азотом объясняются выносом из ядра продуктов СМ О-цнкла. В качестве меха
низма выноса предлагается меридиональная циркуляция, обусловленная двойственностью.

1. Введение. Аномалии химического состава у звезд, находящихся в 
полосе главной последовательности, обычно связывают с подробно изучае
мыми Ар и Ат звездами. Однако и в этой температурной области (спек
тральный класс А) и в более горячей (О—В) существуют звезды, показы
вающие аномальное содержание некоторых элементов, не относящиеся к 
Ар и Ат звездам. Это звезды с повышенным (по сравнению с Солнцем) 
содержанием гелия и азота [1, 2] и пониженным содержанием углерода 
[3]. В работах [1, 3] показано, что такой характер аномалий связан с 
двойственностью и что содержание гелия и азота повышено в наблюдаемых 
компонентах двойных, а содержание углерода понижено по сравнению с 
тем, что наблюдается в одиночных звездах того же типа. Однотипность 
включает в себя совпадение масс, радиусов, температур и скоростей вра
щения в среднем.

Наблюдаемые различия в химическом составе мы склонны объяснить 
более интенсивным выносом на поверхность звезды продуктов ядерных 
реакций, формирующихся в ядрах наблюдаемых компонентов двойных 
звезд.

В предлагаемой работе мы приводим результаты детального исследо
вания химического состава атмосфер и эволюционных статусов двух ТДС, 
для того, чтобы выяснить, какую роль в их эволюции может играть ме- 
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выбраны ТХ Leo и V 380 Cyg. Можно считать, что они являются типич
ными представителями систем с компонентами классов А и В.

2. Химический состав атмосферы ТХ Leo. Затменная двойная система 
ТХ Leo является типичной разделенной двойной звездой. ТХ Leo входит 
в кратную систему со спутником с визуальной величиной 8т7 на расстоя
нии 2."4. ТХ Leo изучена сравнительно слабо, и спектрофотометрический 
анализ этой звезды ранее не проводился. По данным фотоэлектрических 
измерений период изменения блеска с амплитудой около 0т1 равен 
2*455058, т. е. система довольно тесная [4]. Однако компоненты, вероят
но, не заполняют своих полостей Роша (ВКП), и система относится к раз
деленным.

Имеющиеся спектральные и фотометрические наблюдения системы 
ТХ Leo не показывают каких-либо признаков оболочки, тазовых потоков- 
и т. д., то есть система кажется довольно стабильной.

Для исследования атмосферы главного компонента системы ТХ Leo- 
было использовано пять спектрограмм, полученных на ОЗСП шести
метрового телескопа САО АН СССР в мае 1978 г. Спектрограммы с 
дисперсией 8 А/мм были зарегистрированы на микрофотометре ИФО-451 
и микрофотометре прямых интенсивностей САО АН СССР. Регистрограм- 
мы обрабатывались раздельно для исключения ошибок регистрации. От
личия эквивалентных ширин и контуров линий от средних значений лежат 
в пределах фотографической точности и составляют 54-10%, ошибка 
уменьшается с увеличением .

Все спектрограммы получены в моменты, близкие по фазам, и поэто
му для анализа использовались средние значения Wk, опубликованные 
нами в [5]. Там же приведены значения сил осцилляторов и потенциалы 
возбуждения нижнего уровня.

Использование спектральных критериев [5] и шкалы эффективных 
температур из [6] дает для ТХ Leo Sp А2.6±0.4 и 7'е=8880±100 К. По 
сравнению наблюдаемых эквивалентных ширин и контуров водородных 
линий с теоретическими [7] для ТХ Leo мы получили Те = 8850±200 К 
и lg g = 3.8±0.2. С помощью кривых роста, построенных для Fei, Fell, 
Ti II и Cr II, мы определили 6е« = 0.71 ±0.02, откуда Те = 1.22- Т„е = 
= 8700±200 К. Кроме того, анализ методом кривой роста дал относитель
ное содержание элементов, линии которых были отождествлены в спектре. 
Эти содержания характеризовались избытками некоторых элементов, ана
логичными для Ар и Аш звезд. На основе полученных данных мы прове
ли также детальный анализ яркого компонента ТХ Leo с использованием 
метода моделей атмосфер и расчетов синтетического спектра по программе 
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KONTUR [8]. Методика исследований подробно описана в [9, 10]. Обос
нование правомерности использования моделей атмосфер, рассчитываемых 
для одиночных звезд при анализе двойных, дается, например, в [10, 11]. 
Здесь же мы заметим, что отсутствие каких-либо нестационарностей си
стемы и примерно 10% вклад спутника в общую светимость TXLeo [4] 
снимают этот вопрос.

При анализе особое внимание уделялось однородности использован
ных сил осцилляторов, корректности отождествления линий и учету бленд. 
Это важно в связи со слабостью линий в спектре ТХ Leo.

Расчеты контуров и эквивалентных ширин линий проводились с ис
пользованием модели с Те = 8850 К и.lgg— 3.80. Химический состав 
модели соответствовал найденному в работе [5]. Соотношение водород-ге- 
лий бралось солнечным X — 0.77, У = 0.21. Счет шел на ЕС-1060.

Таблица 7 
СОДЕРЖАНИЕ УГЛЕРОДА И АЗОТА В АТМОСФЕРЕ ТХ Leo

Ион X, А Е. эВ mA
^(theor) 

шЛ IgJV

lg7V= 7.5 8.5 9.5
С1 4228.33 —2.20 7.68

4269.02 -2.02 7.68
4371.37 -2.06 7.68
4762.40 —1.85 7.48 43 1 59 177 8.42՜.
4766.68 -2.35 7.48
4770.03 -2.24 7.48
4771.75 -1,63 7.49 48 12 82 199 8.22
4775.91 -2.12 7.49 38 4 37 149 8.50

Igtf= 6.9 7.9 8.9
Ni 4099.94 -1.47 10.69

4109.98 -1.23 10.69
4151.46 -1.74 10.34
4253.28 -1.37 10.34 32 0 7 54 8.62
4254.70 -1.50 10.33
4258.70 -2.07 10.32 19 0 1 14 8.97
4261.20 -1.94 10.33
4666.86 -2.18 11.60
4665.00 -2.84 11.76
4665.46 -2.70 11.76
4935.03 —1.02 10.69
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В табл 1. приведен список наиболее сильных в изучаемой спектраль
ной области линий углерода и азота. На наших спектрограммах удалось 
выявить только три линии С I и две N I, остальные не поддаются измере
ниям из-за блендирования. Оценка содержания С и N по этим измерениям 
приводит к выводу об избытке азота и дефиците углерода в атмосфере ТХ 
Leo по сравнению с Солнцем.

Содержания остальных элементов в атмосфере ТХ Leo даны в табл. 2, 
там же приведено число использованных линий и точность определения. 
Ниже мы даем описание этих значений и сравнение их с данными, полу
ченными по жривым роста [5].

СОДЕРЖАНИЕ МЕТАЛЛОВ В АТМОСФЕРЕ ТХ LEO
Таблица 2

Элемент Igtf ±Alg TV Ч исло 
линий Элемент Igtf ±AlgW Число 

линий

Mg 7.6 0.10 5 Ni 5.5 0.10 2
Al 6.0 0.10 2 • Sr 2.3 0.30 3
Si 7.4 0.05 2 Y 2.2 0.09 3
Са 5.8 0.15 4 Zr 3.2 0.20 4
Sc 3.0 0.20 6 Ba 1.9 1
Ti 4.8 0.10 11 La 1.2 1
V 4.5 0.25 8 Ce 1.5 0.30 2
Cr 6.0 0.10 16 Sm 1.0 1
Mn 5.5 0.25 3
Fe 7.0 0.10 15 Eu 0.7 1

Магний. Содержание магния определялось по двум линиям Mg I и 
тре.м Mg II. Линия MglI 4481 дает большой избыток содержания, свя
занный с недоучетом эффектов уширения, и в определение среднего значе
ния не включалась. Содержание магния в атмосфере ТХ Leo равно солнеч
ному и в пределах точности совпадает с полученным по кривой роста.

Алюминий. Содержание алюминия, определенное по двум линиям, ко
леблется от солнечного до уменьшенного на 0.5 dex в зависимости от при
нятого значения микротурбулентной скорости и совпадает с полученными 
по кривой роста.

Кремний. Содержание кремния по кривой роста было переоценено. 
Расчет с помощью модели дает солнечное содержание.

Кальций. Положение такое же, как и в случае с алюминием, хотя де
фицит кальция на 0.5 dex установлен, по-видимому, уверенно.
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Скандий и титан. Для определения содержания здесь использовано 
большое количество линий, и с достаточно хорошей точностью оно равно 
солнечному, тот же результат дала и кривая роста.

Для ванадия получен небольшой избыток по обоим определениям.
Избыток хрома в 0.4 dex, определенный по большому количеству ли

ний с помощью расчетов методом моделей атмосфер и по кривой роста, не 
вызывает сомнения.

С большей неуверенностью здесь можно говорить об избытке мар
ганца на 0.7 dex, поскольку эта цифра получена только по трем линиям 
и только в методе моделей.

Железо. Для определения содержания железа использовано пять ли
ний Fe I и десять линий Fell. Показательно, что линии Fel хорошо пред
ставляются расчетами с Vt = 1.4 км/с, полученной по кривой роста, и дают 
при этом избыток железа на 0.2 dex. В то же время для линий Fe II на
блюдается увеличение IgW(Fe) с ростом W,., свидетельствующее о недо
оценке турбулентной скорости. Увеличение скорости при расчетах до 
Vt = 5.0 км/с исправляет этот ход, и тогда средняя величина lg N(Fe) ста
новится на 0.5 dex меньше, чем на Солнце. Проблема выбора Vt для опре
деления содержания железа, впрочем как и для остальных элементов,, 
здесь неоднозначна, возможно, что это связано с изменением турбулент
ной скорости по высоте. Светимость звезды и величина ускорения силы 
тяжести на поверхности указывают, что ТХ Leo находится у верхней 
части главной последовательности, то есть вступает в фазу расширения и 
имеет сравнительно протяженную атмосферу. Зависимости содержаний 
элементов от показывают, что одним значением Vt, общим для всех 
элементов и линий, наблюдаемые значения не представляются. Ука
занная неуверенность приводит к неточности в определениях lg 7V поряд
ка ± 0.3.

Тяжелые элементы. Данные, полученные по методу моделей атмосфер 
для Sr, Y, Zr и Ва, приводят к солнечным содержаниям этих элементов» 
хотя ранее по кривой роста были найдены избытки некоторых из них. 
Расхождения связаны, прежде всего, с пересмотром сил осцилляторов» 
причем расхождения здесь примерно того же порядка, как и для Солнца 
по определениям разных авторов.

Для определения содержания редких земель — La, Се, Sm и Ей необ
ходим метод расчета синтетического спектра. Если при расчетах линии 
этих элементов берутся как изолированные, то получаются значительные, 
до двух порядков, избытки. Такой результат был получен по кривым 
роста. Его следует считать ошибочным, поскольку при этом не учитывал
ся вклад в измеренную эквивалентную ширину линий других элементов.
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По синтетическому спектру для La, Се, Sm и Ей получены примерно сол
нечные содержания.

3. Эволюция главного компонента ТХ Leo. Полученные нами из ана
лиза линейчатого спектра параметры атмосферы (Тв = 8800 К и lgg = 
= 3.80) полностью согласуются с параметрами, определенными из орби

тального движения (SR| = 2.75 = 3.56 lg£/Z,Q = 1.84) [4].
Химический состав ТХ Leo в сравнении с солнечным приведен на 
рис. 1. Богатый спектр ТХ Leo позволил найти содержание большого 
количества элементов, однако отсутствие в спектре линий Не, О и Ne, 
связанное с малой эффективной температурой, исключает получение 
содержаний этих элементов, определяющих величины Y и Z. Тем не 
менее, привлечение имеющихся данных о фундаментальных характе
ристиках звезды и теоретических эволюционных треков позволяет 
делать заключения как о значениях Y и Z, так и об эволюционном 
состоянии системы.

Рис. 1. Сопоставление химических составов Солнца, ТХ Leo и V 380 Cyg.

Из анализа химического состава атмосферы можно сделать заключе
ние, что величина Z в ТХ Leo составляет 0.02±0.01. С другой стороны, 
точные значения 3)? и R, найденные экспериментально из исследования ор
битального движения, однозначно локализуют положение наблюдаемого
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компонента ТХ Leo на диаграмме IgL—IgT՞, относительно эволюцион
ных треков. На рис. 2 даны треки, полученные экстраполяцией из треков 
Джеффери [12] для звезд с Ж = 2.0, 2.8, 3.2 Ж0 и химическим сос
тавом ^=-0.70, Y — 0.27, Z = 0.03. Там же пунктиром показан трек 
лая Ж —2.8 и Z = 0.02. Видно, что наиболее оптимально наблюдае
мые параметры ТХ Leo согласуются с треком для Ж = 2.8, X = 0.7, 
Z=0.03. Значение Z=0.02 не подходит для ТХ Leo, так как при 
этом для наблюдаемых значений L и Tt масса звезды должна быть 
.равной 2.5 Ж-, что существенно меньше, чем у ТХ Leo. По той же 
причине значения X и Y не могут существенно отличаться от 0.7 и 
0.27 соответственно.

Рис. 2. Положение наблюдаемого компонента ТХ Leo (точка) относительно эво
люционных треков из [12] (штриховые и пунктирная линии). Сплошное линией дан 
трек из [14].

Таким образом, рассматривая положение главного компонента ТХ 
Leo на диаграмме lg L—lg Tt совместно с эволюционными треками для 
звезд различных масс и химических составов, мы вполне уверенно делаем 
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заключение как о теперешнем состоянии звезды, так и о характеристиках 
ее в начале эволюции от главной последовательности. Можно предполо
жить, что в начале эволюции относительные обилия элементов в ТХ Leo 
были подобны солнечным и однородны по всей звезде. Величины содер
жаний Н, Не, С, N и О по массе для этого момента даны во втором столб
це табл. 3. Это было 3.51 -108 лет тому назад. То, что мы наблюдаем в не
стоящий момент, приведено в последнем столбце табл. 3. Радиус звезды 
возрос почти в два раза, однако он все еще в два раза меньше радиуса 
критической поверхности Роша, и потери массы главного компонента еще 
■нет. Содержание же С и N в атмосфере изменилось существенно, к сожа
лению, отсутствие линий гелия в спектре не дает возможности исследовать 
его содержание. Можно только предположить, что его стало больше. Эти 
изменения содержаний напрямую связаны с истощением водорода в ядре, 
которого осталось около 1 % по массе.

Таблица 3 
ЭВОЛЮЦИОННОЕ ИЗМЕНЕНИЕ ПАРАМЕТРОВ ГЛАВНОГО КОМПОНЕНТА

СИСТЕМЫ ТХ LEO (Л/, = 2.75 MQ. М2 = 1.1 MQ, а = 11.8 /?Q1 Р = 2? 45. 

Лжр=7/?0)

Параметр
Время еволюции от исходной главной послед., t, лет

0 3.5010« 3.5110»

Л։ 1.99 3.50 3.56
4.27 3.82 3.80

Xi 45.2 66.8 69.2
т,, к 10570 8800 8300
е 0.0019 0.0104 0.0105
tj, лет 8.8-10« 6.210’ 5.810’
trcot. лет 4.1 -10*0 2.8-1010 2.7 10«։
Хс 0.7 0.05 0.01

н 0.7 ;0.7
Не 0.27 >0.27

t С 0.0085 0.0024
’ N 0.0026 0.0087

** О 0.0114 0.0114

В момент наблюдений / = 3.51-10» лет.

Поскольку из сопоставления содержаний элементов в атмосфере глав
ного компонента ТХ Leo с солнечным следует, что наблюдаемое соотноше
ние углерод-азот идентично наблюдаемому в двойных звездах [2, 3] и об
ратно солнечному, то, вероятно, причина аномалий может быть общей для 
всех звезд.
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Как указывалось во введении, мы склонны объяснять отмеченные ано
малии в рамках предположения о выносе продуктов ядерных реакций из 
внутренних частей звезды на стадии горения водорода в CNO-цикле. Од
нако здесь возможно и другое объяснение, связанное либо со сбросом ве- 
щестса и обнажением внутренних частей звезды, либо с загрязнением по
верхности наблюдаемого компонента веществом более быстро проэволю- 
ционировавшего спутника. В случае ТХ Leo характеристики компонентов 
системы указывают на невозможность последнего объяснения, и малые 
массы, требующие больших времен эволюции, и отсутствие признаков 
межзвездного вещества в системе свидетельствуют, что обмена массой в 
ТХ Leo не было.

Поэтому здесь в качестве механизма, создающего аномалии, рассмот
рим меридиональную циркуляцию. Оценим скорость циркуляционного пе
ремешивания для исследуемой системы. Возьмем соотношение, данное 
Шварцшильдом [13] для значения скорости меридиональной циркуляции, 
обусловленной нарушением сферической симметрии звезды в результате 
вращения

saz.t/e? „ , 
vr°‘ =-----------V* (х) Р7 (6),
։ G’SX?

где 2 — угловая скорость вращения, и*(х) — структурный множитель, 
затабулированный в [13], остальные обозначения общепринятые.

Определим в соответствии [13] время выноса 
уровня г через

R
՛,' dr

<о\

Тогда время циркуляционного перемешивания, 
нием, будет 

1 SR?

вещества к экватору от

обусловленного враще-

Гс»'= 3.52 10։։- лет,

где ли — скорость вращения в единицах скорости вращения Солнца 
(г>0 = 2 км/с).

В двойных системах в отличие от одиночных звезд кроме указанной 
циркуляции существует и меридиональная циркуляция, ՛ обусловленная 
двойственностью. Время перемешивания для нее можно оценить, считая, 
что деформация звезды вызвана не твердотельным вращением со скоро» 
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стью Й, а обусловлена наличием спутника. Тогда значение й в формуле 
для V'“1 может быть заменено через приливной потенциал

2’ =
а3

Скорость меридиональной циркуляции, обусловленной двойственностью, .в 
®том случае будет равна

г/ ~ 3~ е сах?
ЕО? / R \3где —у —параметр приливных взаимодействий.

Время перемешивания, определяемое аналогично будет равно в 
этом случае

<Л- 6 ЭХ? Г
“ Зе /?, £, ] V* (х) ’

для приближенной оценки имеем величину близкую к

R

В табл. 3 приведены характеристики главного компонента ТХ Leo на 
разных этапах эволюции. Здесь же даны рассчитанные нами времена вы
носа вещества меридиональной циркуляцией, обусловленной двойствен
ностью (^) и вращением

Для вычисления последнего мы использовали скорость вращения 
V = 22 км/с. Скорость оценивалась по величине V sin i, даваемой шириной 
спектральных линий, и значению угла I, полученному из анализа орби
тального движения [4]. Значение скорости вращения меньше того, кото
рое требует синхронизация вращения (о» = 72 км/с); полученное разли
чие, вероятно, обусловлено расширением компонента при сохранении мо
мента вращения от начального состояния, когда синхронизация, возможно, 
существовала.

На начальном этапе главный компонент имел радиус R = 1.99 Rq, 
и скорость синхронного вращения должна была быть равной V, = 40 км/с. 
Момент вращения при этом W = v°. ■ R°/Vq — 39.8, в момент наблюдения 
мы имеем W = 22 • 3.6/2 = 39.6, то есть почти полное совпадение. Это еще 
одно свидетельство, что система эволюционировала до настоящего момен
та без обмена и потери массы.
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Сопоставление времени эволюции с td и t'ot для ТХ Leo свидетель
ствует, что наблюдаемые аномалии химического состава могут возникать 
от меридиональной циркуляции, обусловленной двойственностью. Время 
меридионального перемешивания за счет вращения здесь существенно 
•больше возраста системы, и эта циркуляция не смогла бы создать наблю
даемые аномалии химического состава.

На рис. 2 показан также участок начальной главной последователь
ности и эволюционный трек, рассчитанный в [14] для звезды с 
■К = 2.8, У = 0.3 и Z — 0.04. По этим трекам главный компонент имеет 
возраст ~ 5-10’ лет и имеет слоевой источник горения водорода с изотер
мичным гелиевым ядром. Такое состояние кажется нам менее вероятным, 
чем полученное по трекам из [12], поскольку вспышка в слоевом источни
ке могла бы привести к наблюдаемым нестационарностям в системе.

4. Изменение химического состава атмосферы яркого компонента Т ДС 
V 380 Лебедя. В работах [10, 15] нами проделан детальный спектрофото
метрический анализ атмосферы яркого компонента V 380 Лебедя. Полу
ченные данные по химическому составу представлены на рис. 1. Так же, 
•как и в ТХ Leo, здесь наблюдается избыток азота и дефицит углерода по 
сравнению с Солнцем, одновременно для V 380 Cyg определяется слегка 
повышенное содержание гелия. Содержания остальных элементов отлича
ются от солнечных незначительно, за исключением железа, для 'которого 
остается избыток почти на порядок, что, вероятно, вызвано неправильным 
отождествлением и завышением измеренных эквивалентных ширин линий 
Fell. Необходимо отметить, что, в отличие от системы ТХ Leo, в системе 
V 380 Cyg наблюдаются вариации спектра и блеска, свидетельствующие 
о наличии межзвездного вещества в системе. Учету влияния последнего на 
спектр V 380 Cyg посвящена работа [16].

Так же, как и в случае ТХ Leo, мы проделали определение эволюци
онного статуса главного компонента V 380 Cyg, используя эволюционные 
треки из [12]. Результаты этих определений сведены в табл. 4. Здесь точ- 
цо также наблюдается изменение химического состава атмосферы, сопро
вождающее выгорание водорода в ядре в результате работы С NO-цикла.

Оценка величины td для главного компонента V 380 Cyg в разные 
моменты эволюции показывает, что она уменьшается с течением времени, 
и меридиональная циркуляция, обусловленная двойственностью способна 
создать наблюдаемые аномалии.

В отличие от ТХ Leo изучаемый компонент V 380 Cyg обладает бо
лее быстрым вращением. Скорость вращения на экваторе определяется 
так же, как и для ТХ Leo, и равна 86 км/с. Если эта скорость характери
зует твердотельное вращение, то момент его должен сохраняться в ходе 

֊эволюции. Тогда, в соответствии с формулой для trcot, мы можем оценить 
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время выноса вещества из центра наружу в результате меридиональной; 
циркуляции, обусловленной вращением.

Это время меняется от 0.2 • 107 до 0.1-107 лет, что, казалось бы, долж
но говорить если не о превалировании этой циркуляции над обусловлен
ной приливными деформациями (двойственностью), то хотя бы о равен
стве их. Однако более подробное рассмотрение скорости вращения пока
зывает следующее. Скорость синхронного вращения в начале эволюции 
для главного компонента должна быть равной и» = 22 км/с (R = 5.6 /?©, 
Р = 12.г/42) и в случае сохранения момента №Р = 61.6, что дает для 

Ь'с°1 значение — 0.2-10” лет. Ясно, что в этом случае циркуляцией, об
условленной вращением, можно пренебречь. Но как объяснить наличие- 
скорости вращения в 86 км/с, устанавливаемой по атмосферным спектраль
ным линиям? Вероятю, здесь мы имеем дело с дифференциальной скоро
стью вращения, вызванной близкими прохождениями спутника в периастре 
системы.

Таблица 4 
ЭВОЛЮЦИОННОЕ ИЗМЕНЕНИЕ ПАРАМЕТРОВ ГЛАВНОГО КОМПОНЕНТА 

СИСТЕМЫ V 380 LEO (Мх ֊ ИМд, ЛГ3 ֊= 8MQ, а = 63/?с, е = 0.22, Р = 12? 42, 
____ Я,Р= 20 - 60Rç ) ______

Параметр
Время эволюции от исходной главной послед., t лот

0 0.20-10’ 0.81-10’ 0.88-10’ 1.01-10’

5.6 6.7 10.2 12.8 18.4
g 4.12 3.95 3.59 3.40 3.03

Li 1.97-10* 2.46-10* 3.32-10* 3.76-10* 4.18-10*
T„ K 28S'.O 27670 24270 22500 19150

Б 0.0004 0.006 0.0023 0.0047 0.0133
tc> лет 1.02-10» 4.55-10’ 0.58-10’ 0.20-10’ 0.44-10«-
xc 0.70 0.05
« H 0.70 0.61CL.
& Не 0.28 0.37

S c 0.0043 0.0019
< N 0.0011 0.0035

O 0.0096 0.0096

В момент наблюдений / = 0.9-10’ лет.
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Действительно, линейная скорость спутника V (<р) = —— - '

для системы V 380 Су^ равна в периастре (расстояние между звезда
ми г(0)~46.£ф) — V (0) = 310 км/с. Это вызывает синхронизацию вра
щения — равенство угловых скоростей движения спутника в периастре 
системы и элемента поверхности главного компонента V 380 Су^:

_ и (0) у

dl г (0) Rt
vlOlRt Я7--------------= 87 км, с.

г(0)
V =

Оставшаяся рассинхронизация в 1 км/с скоро будет устранена! Различие 
масс и расстояний компонентов систем ТХ Leo и V 380 Cyg обуславлива
ет разную эволюцию скоростей вращения компонентов. В случае ТХ Leo 
взаимодействие компонентов слабое, и главным является сохранение мо
мента, в случае V 380 Cyg взаимодействие более сильное, и превалирует 
механизм приливной синхронизации.

5. Заключение. Таким образом, на основании проведенного рассмотре
ния можно считать, что и в ТХ Leo и в V 380 Cyg изменения химического 
состава атмосфер связаны с двойственностью. Главные компоненты обеих 
систем находятся в конце стадии эволюции на главной последовательности. 
Водород в центре изученных звезд практически истощен, а продукты ядер- 
ных реакций, вынесенные меридиональной циркуляцией, обусловленной 
деформацией компонентов гравитационными полями спутников, изменили 
наблюдаемый химический состав атмосфер.

Ростовский государственный 
университет

EVOLUTION CHANGES OF ABUNDANCE OF ATMOSPHERES 
OF MAIN COMPONENTS OF TX LEONIS AND V380 CYGNIS

V. V. LEUSHIN

We have studied the atmospheres of closed binary systems TX Leo 
and V 380 Cyg by means of model stellar atmospheres. We have used 
the spectra with a dispersion 8 A/mm obtained on BTA. The abundance 
relation was found for hydrogen, helium, carbon and nitrogen. This one 
may be explained by carrying out CNO-cycle products. The transfer 
mechanism may be realized by meridional circulation in binary stars.
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Обсуждены данные IRAS PSC для 22 звезд типа BY Dra. Избытки излучения на 
12 мхм обнаружены у 11 звезд, причем их можно считать реальными у 4 звезд (СС 
Eri, АВ Dor, II Peg, V 1285 Aql), а у остальных возможными. Отмечены также избыт
ки на 1.65 мим и 25 мкм. Абсолютные светимости источника избыточного излучения 
в 103 раз меньше, чем у звезд типа T Таи. Однако на основе втих .результатов все же 
можно предположить, что звезды типа BY Dra, как и звезды типа T Таи, окружены 
газово-пылевыми дисками.

Как показано Ручинским по данным IRAS, звезды типа T Таи и одна 
звезда пост-Т Tau (FK Ser) являются точечными источниками излуче
ния в области 12—100 мкм [1]. Это избыточное излучение в [1] рассмат
ривается как свидетельство существования околозвездных газово-пылевых 
дисков. Звезды типа BY Dra, как показано в [2, 3], являются относитель
но молодыми объектами, родственными звездам типа T Таи. Поэтому 
представляет интерес рассмотреть данные IRAS для звезд типа BY Dra 
и выяснить, каковы светимости этих звезд в области 12—100 мкм и мож
но ли считать, что эти звезды тоже обладают околозвездными дисками.

Нами произведен обзор данных IRAS PSC [4] для 22 звезд типа 
BY Dra, сведения о которых даны в табл. 1. Для 11 звезд, зарегистриро
ванных как источники излучения на 12 мкм и 25 мкм, приведены их потоки 
f (12), f (25). Приведенные в табл. 1 спектральный тип Sp, звездная ве
личина V, сведения о двойственности и фотометрическом периоде взяты 
нами из работ [5—14]. Одиночные звезды отмечены как S, спектрально
двойные с одиночными линиями как SB1, опектрально-двойные с двойны
ми линиями как SB2. Следует отметить, что некоторые из спектрально
двойных, вошедших в табл. 1, ранее классифицировались как системы RS 
CVn. Но в настоящее время предлагается [9] короткопериодические си
стемы типа RS CVn считать системами типа BY Dra. Таким образам, во
прос о классификации звезд, вошедших в табл. 1, является дискуссионным 
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только в отношении II Peg. Мы ранее уже предлагали [15] считать II Peg 
системой типа BY Dra. Все физические характеристики II Peg и В\ Пга 
очень сходны.

Таблица /

Звезда Sp V Двойств. Сожмет, 
период /(12) Z?(12) /(25) /?(25)

HD 1835 G2 6.4 s 7,rf7 0.5 1.2

HD 8358 G5V 8.1 SB2 0.5

СС Eri K7V 8.7 SB2 1.6 ...M 1.6 0.30 3-6

HD 22403 G2V 8.1 SB2 1.9

EI Eri G5IV 7.1 SB1 2.0 0.32 1.3
BD+26° 730 K5E 8.4 SB1 1 8
V 1005 Ori MO 10.0 s 4.6
AB Dor G8V 6.8 s 0.5 0.80 2.0
YZ CMi M4.5 11.2 s 2.8 0.39 1-3
HD 82558 dKO 7.5 s 1.7
EQ Vir K5V 9.4 s 4.0
c Boo AB G8V 4.7 s* 10.1 4.1 1.3 0.9 1.2
HD 166181 G5V 7.6 S31 1.8
BY Dra K7V 8.3 SB2 3.3 0.61 1.4
V 1285 Aql M3E 10.1 s 12 0.80 2.3 0.31 3.5
PZ Tel K0 10.0 SB2 0.9
V 775 Her dKl 8.0 SB1 2.9
V 478 Lyr G8V 7.7 SB1 2.2
AU Mic Ml.6 8.8 s 4.9 0.77 1.2
EV Lac M4.5 10.2 s 4.4 0.51 1.3
BD—16°6218 Ml.5 10.6 s 0.4
П Peg K2IV-V 7.3 SB1 6.7 0.97 3.6

* 6 Воо В на расстоянии 4'.9 (Sp К4, V - 6.8)

Для того, чтобы выяснить, имеется ли у рассматриваемых звезд избы
точное излучение на 12 и 25 мкм, мы вычислили величины R, приведенные 
в табл. 1, используя соотношения

Я(12) =

/?(25) =

/(12) В (0.9) 
/(0.9) В (12)

/(25) Д(0.9) 
/(0.9) 5(25} 
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в которых / (12), / (25)— потоки на 12 и 25 мкм по данным IRAS PSC, 
/ (0.9) — потоки на 0.9 мкм по наблюдениям в полосе I Джонсона, 
В (0.9)/В (12), В (0.9)/В (25) — отношения потоков на 0.9, 12 и 25 мкм, 
вычисленные для абсолютно-черного тела с температурой, равной эффек
тивной температуре звезды, найденной по ее спектральному типу.

Сравнение с потоком на 0.9 мкм было нами выбрано потому, что, на
чиная с этой длины волны, наблюдаемые инфракрасные потоки мало откло
няются от кривой абсолютно-черного тела. Это видно из рис 1, где пока
заны отклонения А от кривой абсолютно-черного тела для звезд типов 
G0—М5, неизвестных как звезды типа В Y Dra. Наблюдаемые потоки най
дены по фотометрическим данным [16, 17] и абсолютной калибровке со
гласно [18, 19], а также по [4]. Нами принята шкала эффективных тем
ператур звезд G0—М.0 главной последовательности по [16] и звезд 
МО—М5 по [20, 21՛] с учетом поправок по [22]. Наблюдаемые потоки и 
потоки абсолютно-черного тела совмещены на длине волны 0.9 мкм, т. е. 
для этой точки А = 0 по нашему предположению. Отклонения для нормаль
ных звезд в интервале от 0.9 до 25 мкм не превышают 0.06 в логарифми
ческой шкале.

Рис. 1. Распределения энергии. Слева—для звезд HD 1835, ç Воо АВ, BY Dra, 
EV Lac типа BY Dra; справа — для звезд 3 Corn, GL 68. 411, 699, не известных как 
звезды типа BY Dra; Д — отклонение от кривой абсолютно-черного тела, выраженное 
в логарифмической шкале, v — частота в Гц.

Фотометрические данные для звезд типа BY Dra в области от 0.9 до 
12 мкм нами взяты из [16, 17, 20—25]. Для четырех из звезд типа BY Dra 
отклонения А, найденные так же, как для нормальных звезд, показаны на 
рис. 1. Из рассмотрения этих данных можно заключить, что отклонения у 
звезд типа BY Dra несколько больше, чем у нормальных звезд, причем у 
5 Воо АВ и BY Dra они оказались преимущественно положительными. В 
общем, из рассмотрения рис. 1 следует, что при принятой нами методике из
бытки можно считать реальными, если А больше или равно 0.15, т. е.
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BY Dra, для которых имеются данные IRAS, но лишь у 4 звезд обнару
женные избытки можно считать реальными. Поскольку часть из этих звезд 
являются спектрально-двойными и, следовательно, в некоторых случаях 
инфракрасный избыток может быть вызван вторичным компонентом, то 
представляет интерес подробнее обсудить результаты по каждой из звезд.

HD 1835, AU Mic, EV Lac, YZ CMi. Звезды показывают небольшой 
избыток на 12 мкм, но известно, что эти звезды одиночные и, следователь
но, избыточное излучение не может быть объяснено влиянием вторичного 
компонента.

V 1285 Aql. Звезда с большим, несомненно реальным избытком на 
12 и 25 мкм, она не известна как двойная.

СС Eri. Избыток довольно большой, причем на 25 мкм он больше, чем 
на 12 мкм. Не исключено, что избыток вызван влиянием вторичного компо
нента этой двойной системы, но против этого можно выдвинуть два воз
ражения. Во-первых, в области 12—25 мкм у обоих компонентов поток, ве
роятно, приближенно представляется формулой Рэлея—Джинса В, ~ vz, 
и, следовательно, избыток, вызванный вторичным компонентом, не должен 
увеличиваться с длиной волны. Во-вторых, светимость вторичного компо
нента, вероятно, намного меньше, чем главного, т. к. функция масс СС Eri 
по [26] очень мала. Таким образом, значение R = 3.6 для 25 мкм необъяс
нимо в предположении, что избыток вызван вторичным компонентом.

АВ Dor. Избыток на 12 мкм реальный, т. к. он большой по величине 
и известно, что звезда одиночная.

£ Воо АВ. При вычислении потоков абсолютно-черного тела влияние 
вторичного компонента этой визуальной двойной нами учитывалось. По
лученные в результате избытки на 1.65, 12 и 25 мкм (см. рис. 1) небольшие, 
но могут рассматриваться как возможные.

BY Dra. Оба компонента этой спектрально-двойной системы имеют 
одинаковый спектральный тип, так что инфракрасные избытки не могут 
быть объяснены влиянием вторичного компонента. Учитывая, что избытки 
на 1.65 и 12 мкм небольшие, их следует рассматривать как возможные.

II Peg. Избыток на 12 мкм большой, но не исключено, что он частич
но вызван вторичным компонентом этой двойной системы. Так же, как у 
СС Eri, у II Peg функция масс мала [27], что является доводом против 
того, что избыток на 12 мкм у II Peg полностью объясняется влиянием, 
вторичного компонента.

Итак, избытки излучения по данным IRAS можно считать у СС Eri, 
АВ Dor, V 1285 Aql-и II Peg реальными, а у остальных 7 звезд типа BY 
Dra — возможными. Объяснение избытков влиянием вторичного компо
нента представляется неправдоподобным. В общем, избытки у звезд типа 
BY Dra значительно меньше ,чем у звезд типа T Таи, абсолютные свети
мости на 12 мкм меньше примерно в 103 раз. Однако мы все же считаем 
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возможным, что вследствие родственности звезд типов BY Dra и Т Таи 
их инфракрасные избытки имеют одинаковое происхождение и объясняют
ся, как для тех, так и для других, наличием газово-пылевых дисков. Малая 
светимость дисков может быть вызвана меньшей плотностью вещества в 
них.

Опубликованное недавно исследование ИК-избытков по данным IRAS 
для вспыхивающих звезд [28] выполнено по иной методике, и оно попало 
в наше распоряжение, когда данная статья готовилась к печати. Звезда 
V 1285 Aql, для которой в [28] отмечен ИК-избыток, возможно, принад
лежит к типу BY Dra [29], и поэтому мы включили ее в табл. 1. Как уже 
было отмечено, по нашей методике у V 1285 Aql обнаруживается реальный 
избыток на 12 и 25 мкм, что согласуется с выводом [28].

Авторы благодарны Л. С. Лууду за полезные замечания.

Крымская астрофизическая 
обсерватория

INFRARED EXCESSES FOR BY DRA-TYPE STARS FROM THE. 
IRAS DATA

P. F. CHUGAINOV, M. N. LOVKAYA

The IRAS PSC data are discussed for 22 BY Dra-type stars. Ex
cesses of the 12-microns radiation are discovered for 11 stars which 
seem to be real for 4 stars (CC Eri, AB Dor, И Peg, V 1285 Aql) and 
possible for the others. Excesses on 1.65 and 25 microns are also found. 
Absolute luminosities of the source of excess radiation are 108 times 
less as compared with those for T Tau-type stars. However, these re
sults permit us to suppose that BY Dra-type stars like T Tau-type 
stars are surrounded by circumstellar gaseous-dusty discs.
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Определены содержания С, И и О в атмосферах 23 М-звезд на основе спектро
грамм, полученных на 2.6-м телескопе Бклраканской астрофизической обсерватории. 
Использовался метод сравнения наблюденного спектра с теоретическим, рассчитанным 
на основе моделей атмосфер, учтено молекулярное поглощение.

1. Введение. Спектры Ы-звезд в видимой области спектра хара
ктеризуются сильными молекулярными полосами, самые интенсивные из 
которых — полосы Сг системы Свана, переход —а3Пи. Их интенсив
ность пропорциональна отношению содержаний углерода и кислорода в 
атмосферах этих звезд, которое в углеродных звездах, в отличие от звезд 
кислородной последовательности, всегда больше единицы.Вид спектра осо
бенно чувствителен к отношению С/О, (когда оно близко к единице. Это 
происходит от того, что в поздних звездах либо почти весь кислород, ли
бо почти весь углерод связан в молекулы СО, а остатки более обильного из 
этих двух элементов идут на образование в одном случае окислов, а в дру
гом — других углеродных соединений. Кроме молекул Сг, в спектрах Ы- 
звезд отождествлены в инфракрасной области спектра полосы СО, в види
мой — СН, МёН, 5!Сг, СаС1. При самых низких температурах растет роль 
поглощения многоатомными молекулами.

Содержание С, N и О в атмосферах углеродных звезд определяется, 
в основном, методом синтетического спектра на участке измеряемых моле
кулярных полос. Путем сравнения наблюдаемых спектров с теоретически
ми можно сделать заключение о распространенности этих элементов՜ как 
продуктов СЫО-цикла или За-процесса.

Целью настоящей работы является определение содержаний С, К и О 
в атмосферах М-звезд. Для анализа мы использовали спектрограммы 23 
Ы-звезд в диапазоне длин волн от 4000 до 6700 А, с дисперсией 136 А/мм, 
полученные с помощью спектрографа иАОЗ, установленного в фокусе 
Нэсмита 2.6-м телескопа Бюраканской астрофизической обсерватории.
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2. Расчет теоретического спектра. В видимой области спектра располо
жены, в основном, электронно-колебательные полосы двухатомных молекул, 
которые при достаточно хорошем спектральном разрешении разделяются 
на отдельные вращательные линии или бленды линий. При умеренном раз
решении вращательная структура полос не просматривается и для анали
за обычно используют те или иные модели полос в зависимости от их 
структуры. Для электронно-колебательных полос двухатомных молекул в 
'видимой области спектра можно использовать так называемое приближение 
«смазанных линий». Основное допущение этого приближения состоит в 
том, что на любом интервале длин волн число вращательных линий так ве
лико, что характеристики отдельных линий не принимаются во внимание 
и распределение интенсивности в полосе рассматривается как непрерывное.

■В настоящей работе нами предпринята попытка описать спектры из
бранных N-звезд на основе моделей Джонсона [1], рассчитанных специаль
но для N-звезд с эффективными температурами Tef.t = 2500, 3000, 3250 и 
3500 К, ускорением силы тяжести на поверхности 1g £ = 0.0 и отношения
ми С/О = 1.0, 1.02, 1.05, 1.20 и 2.00. Эти модели рассчитаны при стандарт
ных допущениях ЛТР, постоянства потока и гидростатического равновесия 
в плоскопараллельной геометрии. Кроме обычной непрозрачности за счет 
водорода, учтено поглощение в молекулярных линиях CN, СО, Сг, TiO, 
NH, СН, ОН и MgH (методом «opacity sampling»). Непрозрачность за 
счет НгО включалась методом прямого среднего. В работе [1] отмечается, 
что изменение содержания азота оказывает незначительное влияние на 
структуру атмосфер углеродных звезд, т. е. эти модели можно использовать 
для расчетов спектра с изменяющимся содержанием азота. Мы также ис
пользовали для анализа модели с Te/f = 2750 К, полученные нами путем 
интерполирования моделей с Тeff = 2500 и 3000 К. Наблюдаемые спек
тры были выражены в логарифмах отношений интенсивностей Е,.1 Рзявл- 
В таких же единицах для удобства сравнения рассчитывался теоретиче
ский спектр на основе моделей атмосфер и модели «смазанных линий» с 
учетом мультиплетного расщепления электронных переходов и разделения 
вращательных ветвей. Список молекул, учитываемых в расчетах, приведен 
в табл. 1 вместе с принятыми значениями сил осцилляторов электронных 
переходов fe [2, 3]. Концентрации молекул в каждом слое модели рассчи
тывались по программе термохимического равновесия [4], включающей 58 
химических элементов (нейтральные атомы и первые ионы). 233 молекулы, 
21 отрицательный молекулярный ион. Потенциалы диссоциации и суммы 
по состояниям для молекул взяты из работы [5]. В необходимых случаях 
потенциалы диссоциации были исправлены в соответствии с данными работ 
13, 5, 6] (см. табл. 1).
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Таблица 7

Молекула Переход До. эВ

сн В5! — №П 0.032(12] 3.48 [15]
сн Л’Д-ЛРП 0.0056 [12] 3.48(15]
СК, синяя 0.036[12] 7.60(16]
СК, красная Л»П-№+ 0.0064(12] 7.60(16]
Сз, Свана <РПГ — а3По 0.933 [12] 6.14(15]
мян АШ-Х3Е+ 0.161 [13] 1.27 [13]

Поток в каждой длине волны (с интервало.м 5 А) рассчитывался по 
формуле

тде 5,—функция источника, £\("х)— вторая экспоненциально-интег
ральная функция.

Оптическая глубина т вычислялась из выражения 

тде То и ко — оптическая глубина и коэффициент поглощения, взятые из 
модели атмосферы, кх—полный коэффициент поглощения на длине вол
ны 1 определялся выражением

= ЕМ«'«’),
е т/р*

к{— коэффициент (поглощения в непрерывном спектре, кх(и'у") — 
коэффициент поглощения в полосе г/и", суммирование ведется по всем 
колебательным полосам системы с и', и" от 1 до 10 и по всем элек
тронным системам полос всех учитываемых молекул (£])•

При расчете коэффициента непрерывного поглощения нами учтены 
следующие источники непрозрачности: Н^, Н4/>
(М^!, (С I, А11)4/, рэлеевское рассеяние на Н и Н։ и томп
соновское рассеяние на свободных электронах.

Коэффициент поглощения в приближении «смазанных линий» запи
сывается в виде [7]

^00 (^р’ Д,»)

Лс
•ехр

кТ

В . (ч —2 , „) т V ՝ V ХГ'
В„՛ - В.V V՛ •*

« (1)
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где
1 (В, + ВО.)’

4 В„. - В.
(2>

20,0, — частота перехода канта полосы

яеа <?•/
5------Ы—

тс1 С
ЛсГ — Лс*

ехр
кТ кТ

(3>

2

В„. и В„. — вращательные константы для верхнего и нижнего уровней.
Частота перехода V = Т'г — Т* 4֊ (7о, — Св.. С»о. и бп., 7^ и. Г' — 

колебательные и электронные энергии соответственно верхнего и ниж
него колебательных (о) и электронных (в) уровней энергии, — 
вероятность колебательного перехода (фактор Франка-Кондона). Ве
личины до,о. для всех молекул взяты из [8], остальные молекулярные 
константы — из [9]. Отношение статистического веса перехода # к 
сумме по состояниям О можно записать

8 _ 8у,ь'8.1

где 8у-ь и 8.1 ~ соответственно колебательный и электронный՛ статис
тический вес: ёыь = 1, = (2 — 80д.) (2з" + 1). Здесь %, х. — символ
Кронекера, л" — квантовое число углового момента (Зрх, = 1, если 
Х"г=0 и 8рх, =0, если К" - 0), з"— полный спиновый момент нижнега 
уровня, <2о/4 и (^г1 — соответствующие суммы по состояниям.

г. \кТ„1Ь )
~ У * е 

р*-0

«

Поглощение в атомных линиях нами не учитывалось, поскольку оно в՛ 
М-звездах значительно меньше молекулярного. Кроме того, можно сделать, 
предположение о равномерном распределении атомных линий по всему ви
димому спектру. Тогда влияние их на относительные потоки ^/^55564 ®Х՜ 
дет незначительно.
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3. Определение Твц, С/О и содержания азота. Анализ полос молекул, 
содержащих С, N и О, можно использовать для определения содержаний 
эти;: элементов. Но такой анализ сопряжен с большими трудностями. Это, 
вс-первых, малая точность молекулярных констант (в основном, потен
циалов диссоциации и сил осцилляторов). Во-вторых, сильное блейдиро- 
вгн.’.е множества полос различных электронных систем и молекул. Кроме 
этого, модели атмосфер для низкотемпературных звезд не могут считаться 
достаточно точными из-за неполноты знания об источниках непрозрач
ности.

В процессе анализа из сравнения теоретического распределения энер
гии с наблюдаемым мы должны лодобрать Т ец и С/О для выбранных Ы- 
звезд. Вначале мы приняли гипотезу о солнечном содержании азота в ат
мосферах М-звезд, как в работах [10, 11]. Содержание кислорода принято 
как в [6]. При этсм мы пробовали изменять содержание азота для лучшего 
описания интенсивности полос в некоторых звездах. Как отмечалось в [1], 
изменение содержания азота мало влияет на структуру моделей, поэтому 
мы могли использовать те же модели [1] при изменении К (каждый раз 
пересчитывалось лишь химическое равновесие на каждом т модели).

Из соотношений (1)—(3) видно, что коэффициент поглощения в по
лосе (интенсивность полосы поглощения) пропорционален содержанию 
молекулы и силе осциллятора (внутри одной системы полос —фактору 
Франка—Кондона). Температурная зависимость коэффициента поглоще
ния определяется больцмановским фактором. Она неодинакова для полос 
с различными колебательными квантовыми числами V. Эту особенность 
обычно используют для определения колебательных температур в атмосфе
рах звезд, которые коррелируют с эффективными температурами (см., на
пример, в [12]. Наши расчеты показали, что наиболее чувствительна к из
менению Те/) область спектра вблизи полосы (1, 0) системы Свана Сг, 
4730 А. Это, по-видимому, можно объяснить следующим образом. Нами 
рассчитаны потоки относительно а эта точка лежит вблизи мини
мума другой полосы системы Свана (0, 1), Л, 5635 А. Указанные полосы име
ют примерно равные вероятности колебательных переходов, а образуются 
с различных колебательных уровней (и" = 0 и 1), и их отношение чув
ствительно к изменению температуры через больцмановский фактор в вы
ражениях (1)—(3). Кроме того, эти полосы достаточно далеко отстоят 
друг от друга по длине волны, и соотношение потоков в них зависит от тем
пературы по известной формуле Планка (при допущении ЛТР).

При изменении отношения С/О интенсивности всех полос Свана изме
няются одинаково, пропорционально содержанию Сг (если полосы не на
сыщены), т. е. соотношение минимумов полос сохраняется при изменении 
С/О. Но чувствительны к изменению С/О максимумы полос, особенно 
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максимум полосы (0, 0) у X 5170 А, имеющей большую вероятность пере
хода (<7о,о = 0.724, <71,о =0.246, <71,о = 0.220). При этом интенсивности по
лос других молекул тоже зависят от отношения С/О (за счет изменения 
концентраций молекул). При расчете химического равновесия хорошо за
метно изменение поглощения в синей и красной системах полос CN.

Рис. 2. Сравнение теоретического спектра с наблюдаемым для звезды У С\7п.

При рассмотрении рис. 1, где построены потоки /\//г5И6д Для одной 
Тец = 2500 К и разных отношений С/О видно, что наиболее чувствитель
ны к изменению С/О пики интенсивностей XX 4740, 5170 и 5640 А. Таким 
же образом на эти пики влияет изменение содержания азота — интенсив
ности полос CN изменяются пропорционально содержанию Ы (рис. 2). Но 
вклад в изменение спектра в области X 5170 А за счет азота меньше, чем 
в X 5640 А, поскольку в первой области поглощает последовательность 
Ди = —6 (полосы 6, 0, X 5129 А и 7, 1, X 5240 А), факторы Франка — 
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Кондона которой в три раза меньше, чем у последовательности с Да = — 5, 
доминирующей в области 7. 5640 А (полосы 5, 0, X 5605 А и 6,1Д 5730 А). 
Таким образом, появляется возможность разделить влияние изменения 
С/О и изменения содержания азота на спектр: области вблизи пиков 
XX 4740 А и 5170 А служат индикатором С/О, а вблизи X 5640 А — инди
катором изменения содержания азота.

Спектры в синей области (X < 4700 А) хуже описываются нашими 
теоретическими спектрами, по-видимому, по двум причинам: менее точная 
фотометрия звезд с низкими Тец из-за слабости потоков в указанной об
ласти длин волн и недостаточно хорошее знание источников непрозрачно
сти и поглощающих молекул в данной области.

Вблизи максимума полосы X 5175 А, а именно при X 5180 А. за
метно поглощение молекулой МйН. Мы попытались описать его, но наши 
расчеты показали, что последние данные для М&Н [3] дают чрезмерно 
-сильные полосы М£Н при солнечном содержании М&. Для описания этой

x։Xi

Рис. 3. Сравнение теоретического спектра с наблюдаемым для звезды X Спс.

полосы требуется допустить дефицит Mg в 10—100 раз для моделей с 
Teff = 3000 К и 100—1000 раз —для моделей с Tejf = 2500 К. Расчеты в 
красной области спектра мы ограничили областью X <. 6000 А, поскольку 
в более длинноволновой области спектра необходимо учитывать поглоще
ние Cad, СаН. Кроме того, там нельзя пренебрегать атомными линиями, 
поскольку полосы в этой области уже менее интенсивны, чем в видимой 
части спектра.

Описанную схему подбора параметров мы использовали для сравне
ния наблюдаемых величин /7^5556А с теоретическими, рассчитанными для 
Тс„ = 2500, 2750, 3000, 3250 и 3500 К, С/О = 1.0, 1.05, 1.2 и 2.0 и разным 
содержанием азота (рис. 1). Результаты сравнения приведены в табл. 2 
и рис. 2, 3.
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Таблица 2

№ Звезда Спектр
[Ч] 1 

гс.к[
те//.к 

(±200К)
С/О [Ы] 

(±0.5)
П9]

Т.И /С/п/[№
[20] 
Т.И

1 11 Сот М5 2710 2600 1.1 -0.5 2530(1.3) -0.42 —
2 БТ Сат И5 2750 2600 1.6 -0.5 2800(1.14) 0.00 —
3 ТО < ет ыз 2490 2500 1.4 -0.5 2770(1.1) 0.08 —
4 ВЬ ОН 14.1 2550 2600 1.05 0.0 2960(1.039) 0.05 3420’
5 КУ Лиг 14 2640 2750 1.1 -0.5
6 ии Лиг М3 2380 2600 1.2 -0.5 2825(1.063 ) 0.15 2825
7 УУГ Сет ИЗ 2880 3000 1.1 -0.5
8 КУ Моп •’ 270;) 2750 1.1 -0.5
9 X Спс из 2430 2600 1.1 -0.5 2620(1.14) —0.56

10 КТ има № 2900 2750 1 2 0.5
11 УУ има NO 2790 2600 2.0 -0.0 2855(1.06) -0.31 2855
12 У СУп ыз 2900 2300 2.1 — 2730 (1.087)-0.12 2730
13 КУ Ога Ы4 2520 2400 2.2 0.0 2500(1.18) -0.05 2500
14 ОС Сер Ы2 2640 2600 1.2 —
15 кг Рея м 2700 1.01 —
16 г Рве NO 2750 1.03 -0.5 2870(1.014) -0.39
17 ОН \'5 2500 1.2 -0.5 2680(1.16) —0.17 2620
18 НК Ьуг И 2750 1.02 —
19 иу А21 м 3(Ю0 1.04 -1.0
20 УХ Суя ы 2750 1.01 —
21 КУ Суя Ы5 2600 1.04 -0.5 2600(1.2) -0.4
22 ТТ Суя Ы 3250 1.2 -0.5
23 и Суя Ы 2800 1.02

* В работе [20] указывается на надежность оценки для »той звезды.

Следует отметить, что наши оценки содержания азота определялись- 
недостаточно уверенно. Может быть, величину для CN все еще нельзя՛, 
считать надежной (в последние годы она пересматривалась).

Нельзя также считать точными модели звезд с Те// = 2500 К, ввиду 
недостаточности знания источников непрозрачности при низких темпера
турах. Но, несмотря на недостатки метода, все же можно сделать прибли
женные оценки Те// н С/О.

4. Обсуждение. Рассмотрение результатов табл. 2 позволяет сделать- 
следующие выводы:

1. Не наблюдается корреляции эффективной температуры Те// со- 
спектральными подклассами М; этот факт отмечался также в работе [13].
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2. Только холодные N-звезды с Т = 2300—2500 К имеют отноше
ние С/О — 2.0. Для большинства звезд С/Э 1.2.

3. Содержание азота определяется неуверенно из-за отсутствия моде
лей с величинами отношения С/О между 1.2 и 2.0 и плохого разделения па
раметров [N] и С/О. Наши оценки содержания [N] лежат в диапазоне 
от— 1.0 до 0.0, что свидетельствует об отсутствии продуктов CNO-цикла 
в атмосферах N-звезд. А это говорит о преобладании За-процесса.

4. Небольшие изменения эффективной температуры Teff (не 100— 
— 200 К) значительно влияют на оценку отношения С/О.

Впервые заключение о преобладании За-процесса в недрах N-звезд 
сделал Килстон [10], который исследовал 8 звезд методом синтетического 
спектра на основе полуэмпирической формулы Миннаэрта. Такой же вы
вод был сделан для звезды UU Аиг в [18]. Результаты болеее ранних ра
бот [14—17] не были надежными и скорее свидетельствовали о преобла
дании в атмосферах N-звезд продуктов CNO-щикла. Данные Килстона об 
отношении С/О [10] были использованы [11] для калибровки спектрофо
тометрических молекулярных индексов, что позволило определить отноше
ние углерода к кислороду для 61 углеродной звезды. Для 75% исследо
ванных N-звезд оно оказалось в интервале от 1.0 до 2.4.

В нашей работе отношения С/О для 23 звезд определены на основе 
современных моделей атмосфер [11]. Впервые эффективные температуры 
N-звезд определены из сравнения наблюдаемого распределения энергии в 
спектрах с теоретическим, на основе моделей атмосфер с учетом молекуляр
ного поглощения.

Когда наша работа готовилась к печати, появилась статья [19], где 
определены содержания С, N и О для 30 N-звезд методом синтетического 
спектра на основе моделей атмосфер. Данные из [19] для общих звезд 
приведены в предпоследнем столбце табл. 2. В последнем столбце приве
дены оценки Teff из [20], сделанные методом инфракрасных потоков. 
Имеющиеся различия в определенных нами оценках С/О и из работы [19], 
как показали наши расчеты, можно объяснить различием Teff (в работе 
[19] Teff не определялась). Лишь в двух случаях, а именно для звезд 
Y CVn и RY Dra, определения отношения С/О значительно различаются. 
Но только различием эффективных температур для Y CVn нельзя объяс
нить различие в С/О. В работе [13] указывается на возможность перемен
ности блеска, обусловленной пылевыми оболочками у ряда N-звезд, в том 
числе у Y CVn и RY Dra.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория

' Главная астрономическая
•обсерватория АН УССР
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THE ANALYSES OF MOLECULAR SPECTRUM OF N-TYPE 
STARS WITH THE MODEL ATMOSPHERES

S. E. NERSISIAN, A. V. SHAVRINA, A. A. YAREMCHUK

The abundances of oxygen, nitrogen and carbon were determined 
in the atmospheres of 23-N-type stars using the spectrogrammes of 
2.6 m telescope of the Byurakan Astrophysical Observatory. The meth
od comparing the theoretical spectra was used. The molecular absorp
tion was taken into account.
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Из анализа данных о покраснениях (Л՜1 8 мкм՜1) девяти горячих звезд, рас
положенных в центральной, наиболее яркой части туманности Ориона, найдено, что- 
наблюдаемая экстинкция представляет собою смесь нормального и аномального компо
нентов, изменяющуюся от звезды к звезде. Аномальный компонент, в свою очередь,, 
состоит из непрерывной экстинкции крупными («визуальными«) пылинками и абсорб
ции в горбе на Ао = 0.22 мкм. Абсорбция в горбе сильно варьирует от звезды к 
звезде и в среднем в 7 раз слабее нормальной межзвездной. Показано, что размеры 
крупных пылинок распределены по экспоненциальному закону /(а) =ехр (—а/а0). По
казатель преломления т, согласно оценке, скорее ближе к 1.3, чем ж 1.6. Средний раз
мер пылинок а0 = 0.12 мкм, если т — 1.3.

1. Введение. Аномальность закона покраснения у некоторых горячих 
звезд в туманности Ориона известна с 1937 г. [1] и сейчас наблюдательно 
прослежена в диапазоне от инфракрасных (ИК) до далеких ультрафиоле
товых (УФ) длин волн. Однако природа этой аномальной экстинкции 
(АЭ) и свойственные ей закономерности изучены еще очень плохо. Это 
затрудняет исследование как самой туманности, так и погруженных в нее 
молодых звезд из ассоциированного с туманностью скопления.

Делались попытки интерпретировать АЭ на основе той или иной мо
дели нормальной экстинкции (НЭ) в обычной межзвсздной среде [2, 3], 
но такой подход имеет ограниченную ценность, поскольку сама межзвезд
ная НЭ еще не получила надежного объяснения [4] по той, в частности, 
причине, что она есть сумма нескольких составляющих, по-отдельности не 
известных. Соответственно плохо известны свойства этих составляю
щих. Отсюда и значительный произвол в выборе основных параметров, 
порождающий разнообразие предлагаемых моделей НЭ. Надежду на раз
деление этих составляющих связывают с изучением их относительных ва
риаций в УФ, но они, к сожалению, в обычной межзвездной среде неве
лики.
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В этом отношении случай АЭ гораздо белее благоприятен. Из УФ-на
блюдений звезд в туманности Ориона [5, 6] видно, что главной причиной 
аномалии в этом диапазоне является сильное уменьшение экстинкции мел
кими частицами и ослабление абсорбции в горбе на Хо = 0.22 мкм. Доми
нирует экстинкция крупными частицами, которую в данном случае гораз
до легче выделить. Тогда, сравнивая ее с теоретическими расчетами, мож
но определить или хотя бы приближенно оценить, но зато непосредствен
но из наблюдений, такие 'плохо известные сейчас характеристики популя
ции крупных частиц, как функция распределения {(и) относительных раз
меров частиц и = а/ао, характерный размер а0, показатель преломления т.

Такие сведения были бы очень полезны и для изучения НЭ. Правда, 
тут имеется осложнение: наблюдения в видимой и ИК-сбласти свидетель
ствуют [7], что размер крупных частиц в туманности больше, чем в обыч
ной межзвездной среде. Но это осложнение не очень существенное, если 
изменен только а0, а /(м) и т совпадают в АЭ и НЭ.

Основная цель данной работы — выделить аномальную экстинкцию 
крупными частицами и сравнить ее с теоретическими расчетами. Попутно 
будут рассмотрены и другие составляющие наблюдаемой экстинкции.

2. Исходные данные. Предметом анализа являются покраснения 
Е(Л — И), наблюдаемые у девяти горячих звезд, расположенных в цен
тральной, наиболее яркой части туманности Ориона (табл. 1, номера звезд 
по Паренаго [8]), для которых в работах [5, 6] опубликованы спектро
метрические наблюдения в УФ, выполненные со спутника ШЕ. Спектраль
ная классификация и данные стандартной широкополосной фотометрии в 
видимой и ИК-областях спектра собраны из работ [7—22]; использованы 
также наши неопубликованные фотометрические ПВУК-наблюдения.

Покраснения в видимой и ИК-областях спектра определялись относи
тельно нормальных цветов, а в УФ-диапазоне—относительно звезд срав
нения, чьи спектрометрические сканы были предварительно исправлены за 
межзвездное покраснение.

Нормальной экстинкцией будем считать сбычную межзвездную экс
тинкцию, найденную по большому числу звезд для усреднения ее регио
нальных вариаций в УФ. В качестве закона НЭ для видимой области 
здесь использовалась зависимость экстинкции от длины волны, найденная 
в ![23] для региона Цефей, Персей, Единорог. Она была продолжена нами 
в ИК-область с учетом наблюдаемых там соотношений между избытками 
цвета [24]. Для ее продолжения в УФ-область применялась модифициро
ванная нами аппроксимация Ситона [25] среднего межзвездного закона 
покраснения:



ТайлиЦа 7
ПАРАМЕТРЫ НАБЛЮДАЕМОЙ ЭКСТИНКЦИИ И ЕЁ АНОМАЛЬНОЙ СОСТАВЛЯЮЩЕЙ

V Бр А(И) Г(0.22) 1 А к (П Га (0.22)
га(0.22)

Звезда

п 1772=ЕР Оп 8Т43 В1 -5 Ур 1?38+0?08 1?21+0т04 0.95 1"'64 0Т96 0.58
п 1865=0։ Оп А 6.73 ВО-2 Ур 1.66+0.08 0.53+0.03 1.00 1.52 0.37 0.24
п 1899-0։ Оп О 6.68 ВО, 5-1 Ур 1.84+0.09 0.66+0.04 0.91 1.54 0.35 0.23
п 1891=0* Оп С 5.11 06-7 Ур 1.74+0.07 0.62+0.04 0.94 1.49 0.35 0.24
п 1956 9.65у ВО-8 Ур 2.77+0.12 0.74+0.10 0.72 1.98 -0.11 -0.06
п 1993=0’ Оп А 5.05 09 -9.5 Ур 1.10+0.06 0.31±0.05 0.87 0.82 0.00 0.00
п 2031=0։ Оп В 6.38 ВО-1 Ур 0.84+0.05 0.16±0.04 0.99 0.69 0.00 0.00
п 2074=И и Оп 6.81 ВО-1 Уп 2.24+0.05 1.14±0.05 0.66 1.38 0.20 0.15
п 2085-У 361 Оп 8.22 ВЗ-6 V 1.26+0.15 0.19+0.06 0.97 1.09 0.00 0.00
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£(>--Ю _
Е(В- (/>

- 0.310 + 0.729 л֊։ч- 4.043[(л֊2֊ 21.16)’Х’Ч-1.12]֊1 = g(.k),.
3.0 < ).֊’< 6.0,

g (>>) + 0.141 (X֊1 - 5.9)’ + 0.0205 (/.֊’ ֊ 5.9)3, *

б.О'О.-^Ю,

где X выражена в микрометрах. Эта модификация имеет .форму, рекомендо
ванную в [26, 27], а ее уклонения от аппроксимации Ситона незначитель
ны по сравнению с неопределенностями самого закона межзвездной экс
тинкции в УФ-области.

3. Анализ данных. Зависимости E (X—V) у девяти звезд в общем 
однотипны. Значительные вариации показывают толыко величины абсорб
ционных горбов. Суммарное покраснение этих звезд (рис. 1) в достаточ
ной мере иллюстрирует те характерные особенности, на которые следует 
обратить внимание. Горб существенно ослаблен. Почти плоский ход непре
рывной экстинкции в УФ указывает на то, что в ней на всех X доминирует 
ЭКЧ. Вместе с тем наблюдается слабое возрастание экстинкции в дальнем 
УФ, свидетельствующее о присутствии небольшого вклада ЭМЧ (этот 
вклад заметно варьирует от звезды к звезде). Точки на X՜1 = 6.45 и 8.00 
мкм՜1 слегка приподняты, вероятно, из-за повышенного поглощения в ли
ниях С IV X 1550 и ЬЛ у молодых звезд в Орионе.

Приступая к анализу наблюдаемой экстинкции, произведем сначала 
две подготовительные операции. Во-первых, перейдем к полным экстинк
циям А (X) = E (X—V) + А (И), определив нуль-пункт А (У), что, как 
известно, сводится к экстраполяции покраснений E (X—И) до X՜* = 0. 
Точность экстраполяции зависит от того, насколько хорошо известен на
блюдаемый закон экстинкции. В нашем случае этот закон точно не изве
стен, но на участке X X ((7) может быть аппроксимирован зависимостью 
А (X) = Х-At (X) —у-Х՜8, где At (X) —известный закон НЭ для х = 1, 
а показатель степени при X был найден эмпирически, причем оказалось, что 
его изменения от —3.5 до —2.5 практически не сказываются на точности 
воспроизведения наблюдений и оценке А (V). Неизвестные х и у можно 
определить из избыточной системы уравнений, составленной для наблю
даемых покраснений. Эта приближенная зависимость объясняется тем, что 
отношения избытков цвета в ИК и красной областях спектра в пределах 
ошибок не отличаются от нормальных, но уклонения от нормы быстро на
растают при переходе в голубую область. Это свойство экстинкции в ту
манности Ориона независимо было отмечено в недавней работы [34]. 
Экстиг.кция с аналогичными свойствами наблюдается в туманности Киля 
(см. рис. 6 в [28]). Найденные этим способом оценки А (И) приведены в 



ЭКСТИНКЦИЯ В ТУМАННОСТИ ОРИОНА 263

табл. 1, а из рис. 1 видно, что аппроксимирующая линия достаточно точно 
воспроизводит наблюдения.

Рис. 1. Суммарные покраснения девяти звезд из туманности Ориона и их аппрок
симация в инфракрасной и видимой спектральной областях зависимостью Е (X—V) = 
16.23 А1 (X)—0.261 -X՜3—15.33, где А1 (X)—нормальный закон экстинкции (см. текст).

Во-вторых, оценим силу абсорбционного горба. Его форма и положе
ние известны, а его высоту легко определить, считая фон под его централь
ной частью линейным. Полученные оценки высоты горба Г (0.22) даны в 
табл. 1. Зная их, можно отделить горб от непрерывной экстинкции и ана
лизировать эти компоненты независимо.

Не вся наблюдаемая А(%) аномальна хотя бы потому, что имеется 
компонент НЭ, возникающий в межзвездной среде между Землей и туман
ностью. В среднем по 34 наименее покрасневшим В-звездам скопления 
Е(В— И) = 0т043 + 0"’002. Соответствующая этому покраснению меж
звездная НЭ составляет О'? 14 в И и имеет горб высотой О՛?^. Вычтем 
эту составляющую.

Но и оставшаяся .Л(Х) почти наверное все еще содержит некоторую 
примесь НЭ. возникающей уже в самой туманности. Аномалия экстинк
ции наблюдается в ее светлой части, а это—зона Н II, возбужденная 
внутри обширной темной туманности, в которой закон покраснения бли
зок к норме [17]. И хотя эта зона НИ находится вблизи переднего, обра
щенного к наблюдателю края туманности, все же нет гарантии, что она 
совсем не экранирована темной, нормально ослабляющей свет материей, 
тем более что туманность весьма неоднородна и клочковата, а звезды՛ по
гружены в нее по-разному. Скорее всего, мы наблюдаем некую смесь НЭ 
и АЭ, пропорции которой изменяются от звезды к звезде, хотя в целом 
у звезд из табл. 1 вклад АЭ, несомненно, преобладает.

Следовательно, в общем случае у звезд в туманности наблюдается 
,Д (?) = А„ (л) + Аа (/.), где Ап (>•) — компонент НЭ, Аа (?) — компонент
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АЭ. Поделив на А (И) и несколько преобразовав это уравнение, при
водим его к виду, более удобному для анализа:

7 = [Л<п (/.) - л(1) (*) - л?’ (к)]֊1. (2)

Верхний индекс (1) означает, что функция нормирована на свое значение 
в полосе V. Л(1)(Х)— наблюдаемый закон экстинкции, Л^(Х)— извест
ный закон НЭ, Л(о1։ (X) — закон АЭ, который мы хотим определить, а 
7 = Ли ( И)/Л ( И)— неизвестная доля АЭ в полной экстинкции в по
лосе V. В общем случае 7 и Л^} (>.) изменяются от звезды к звезде, 
неизвестных больше, чем наблюдений, и задача неразрешима. Однако 
для звезд из табл. 1 возможно приближенное решение, основанное на 
следующих двух особенностях этой выборки звезд.

Во-первых, если отделить абсорбционные горбы, то видно, что остав
шиеся непрерывные составляющие наблюдаемых Л(1)(Х) различаются от 
звезды к звезде, прежде всего, из-за различий в у, тогда как различия в 
индивидуальных Л^1։(Х) менее существенны и ими в первом приближении 
можно пренебречь. Тогда, считая непрерывные Л1а1։(Х) одинаковыми у 
всех девяти звезд, можно использовать формулу (2) для оценки у по этим 
составляющим экстинкции, если непрерывная Л(а։)(Х) станет известна 
хотя бы для одной звезды.

Во-вторых, поскольку компонент НЭ обязан содержать абсорбцион
ный горб высотой Гп (0.22) = 1.09-Лп (И), наблюдаемая высота горба 
Г (0.22) = Г„ (0.22) + Га (0.22) дает оценку максимально возможного 
значения Ап (И). Поэтому у таких звезд, как П 1993 и П 2085, у которых 
(после вычитания межзвездной НЭ) горбы исчезающе малы, вклад НЭ 
заведомо мал и наблюдаемая у них безгорбая А (X) дает неплохую перво
начальную оценку непрерывной составляющей Л£։։(Х), которую можно 
подставить в формулу (2) и тем самым начать процесс последовательного 
уточнения и значений у, и функции Л^1։(Х) по всем девяти звездам, при
нимая во внимание ограничение, накладываемое на величину у высотой 
абсорбционного горба.

Найденные так оценки у приведены в табл. 1, а усредненная по девя
ти звездам непрерывная Л^(Х) показана на рис. 2. Ясно, что это типич
ная экстинкция крупными частицами, поэтому далее она будет обозначать
ся как Л2>(Х). 'Полная же АЭ есть Аа (X) = Ль (X) + Га (Х) и ее па
раметры даны в столбцах 7 и 8 табл. 1. Небольшой отрицательный горб 
у П 1956 находится в пределах ошибок (см. столбец 4) и обусловлен вы
бором у для этой звезды как среднего из двух, не очень хорошо согласую
щихся оценок — по непрерывной составляющей и по горбу.
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Параметры, приведенные в столбцах 6—8, не претендуют на высо
кую точность. Значительно точнее определена средняя Л[?-(Х). Средне
квадратический разброс индивидуальных значений Л*}(Х) девяти звезд 
относительно их среднего значения на данной X (точки на рис. 2) показан 
на рисунке вертикальными отрезками и в среднем по всем X составляет 
ст — 0.10. Он включает в себя ошибки наблюдений и редукций и неучтен
ные различия между звездами. Ошибки самих средних точек, естественно, 
в 3 раза меньше.

Рис. 2. Средний закон экстинкции аномально крупными пылевыми частицами в 
центральной части туманности Ориона и его аппроксимация экстинкцией, вычисленной 
для популяции однородных нетюглющающиа шаров с показателем преломления /н=1.3 
и радиусами а, (распределенными по экспоненте ((а)=ехр(—а1а0), где а0=0.12 мкм.

Таким образом, на рис. 2 мы впервые видим эмпирически выведен
ную зависимость экстинкции крупными («визуальными») частицами от 
длины волны, обладающую весьма высокой внутренней относительной точ
ностью ~ 2.5% почта на всем своем протяжении. Она характеризуется 
отношением R = А(У)1Е(В—И) = 6.25, почти вдвое превышающим ве
личину R = 3.3 для принятого закона нормальной межзвездной экстинк
ции. У звезд в туманности наблюдаются некоторые промежуточные зна
чения R, обусловленные примесью нормального компонента.

4. Обсуждение. Для сравнения с найденной Л^^Х) надо выбрать 
подходящую теоретическую модель. Достаточно считать пылинки сфери
ческими, поскольку речь идет об экстинкции, и однородными, поскольку 
нет достоверных сведений об их структуре. Следовательно, можно вос
пользоваться теорией Ми. Далее, свойства межзвездной поляризации по
казывают, что крупные пылинки должны быть диэлектрическими с очень 
малой мнимой частью показателя преломления [29—31], поэтому в пер
вом приближении можно считать частицы непоглощающими. Показатель 
преломления т обычно слабо зависит от X и его можно полагать постоян
ным. Таким образом, простейшей модели частиц вполне достаточно.
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Главная особенность зависимости на рис. 2 — сильное сглаживание 
первого максимума фактора эффективности экстинкции одной частицы 
вследствие широкого распределения частиц по размерам. Часто применяе
мое в теоретических расчетах распределение Гринберга f (и) = ехр(—5н3) 
[32] такое сглаживание не обеспечивает, а потому определенно не подхо
дит. Из простых функций распределения нужными сглаживающими свой
ствами обладает только экспонента f (и) = ехр (— и), Для которой, на
помним, средний размер совпадает с характерным ао, а эффективный раз
мер ав<м> = <а3> / <а2> = Зао. Ниже мы убедимся, что экспоненци
альное распределение позволяет очень хорошо воспроизвести наблюдения. 
Теоретически оно выводится из того же уравнения роста-разрушения час
тиц, из которого получено распределение Гринберга, но при условии, что 
вероятность разрушения пылинки не зависит от ее размера.

Рис. 3. Влияние функции распределения частиц по размерам на фактор эффектив
ности экстинкции для популяции однородных непоглощающнх шаров с т, близким к I. 
Сплошные кривые соответствуют экспоненциальному распределению, пунктирные соот
ветствуют: а) степенному распределению при значениях а+/о_ = 5 и 9; б) распреде
лению Гринберга. Кривые нормированы так, чтобы их максимумы совместились, 
рт, Ст — координаты максимума.

Что же касается предложенного в [33] и тоже часто используемого 
степенного распределения /(а)= /Га՜35, а_-^а-Са+, то пробы показа
ли, что хотя оно, будучи двухпараметрическим, и обеспечивает большее раз
нообразие форм кривых фактора эффективности, все же и с ним не удает
ся добиться хорошего воспроизведения точек на рис. 2.

Причина видна из рис. 3, где показано влияние обсуждаемых распре
делений на фактор эффективности экстинкции для простейшего случая по
пуляции однородных непоглощающих шаров с т, близким к 1. При сте
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пенном распределении с а+/а_=5 фактор эффективности перед своим мак
симумом довольно близок к случаю экспоненциального распределения, 
однако после максимума показывает значительный спад. Чтобы уменьшить 
этот спад, надо увеличивать а+/а_, но тогда деформируется ход кривой 
перед максимумом. Приемлемого компромисса не получается. Нижняя часть 
рисунка иллюстрирует то, что было сказано выше о распределении Грин
берга.

Вещество крупных пылинок достоверно не известно. Чаще всего об
суждают либо силикаты с /п » 1.6, либо вещества типа льда с т ~ 1.3. 
Из данных на рис. 2 нельзя точно определить показатель преломления, но 
различия в (т—1) в 2 раза уверенно чувствуются, поэтому можно срав
нить две упомянутые альтернативы. Вычисленная для /(и) = ехр(—и) 
кривая факторов эффективности Q (рэфф), где р9фф = 4к (гп — 1) а9фф К՜1, 
•совмещенная с подгонкой масштаба по горизонтали и вертикали,
при т = 1.6 воспроизводит наблюдения с заметными систематическими 
искажениями, из-за чего среднеквадратическое уклонение точек от расчет
ной 'кривой в 3.5 раза хуже, чем для т = 1.3. Следовательно, вещество 
крупных пылинок по своим оптическим свойствам ближе к льду, чем к си
ликатам.

На рис. 2 показан результат .подгонки для т = 1.3. Среднеквадрати
ческое уклонение по всем точкам составляет 0.028 и практически совпа
дает со средней внутренней ошибкой 0.033 самих точек, то есть внешняя 
точность равна внутренней. Это означает, что расчетная кривая при дан
ном выборе f(u) и т представляет наблюдения с исчерпывающей полно
той. Средний размер крупных частиц ао — 0.120 ± 0.002 мкм. Высокая 
формальная точность оценки была бы реальна, если бы пг был известен 
точно. Поскольку этого нет, правильнее считать, что ад (т—1) = 0.0360± 
±0.0006 мкм, где гп « 1.3. Судя по найденной величине ао, размеры круп
ных пылинок в АЭ и НЭ различаются не сильно, так как для межзвезд
ной среды обычно получают схожие оценки.

Масштаб' подгонки по вертикали дает лучевую концентрацию крупных 
пылинок в туманности Мь/Ал ( И) = 4.99-108 ел։՜2/!՞1. Суммарная масса 
этих пылинок на луче зрения S0?*/A* (I/) -- 2.0-10 гем 2/1т, если их 
плотность как у льда.

Входящие в состав АЭ абсорбционные горбы Га (X) (см. столбцы 8 
и 9 в табл. 1) сильно варьируют от звезды к звезде без какой-либо связи 
•с величиной ЭКЧ или свойствами звезд. Наибольший горб у П 1772, и он 
всего в —2 раза слабее нормы. С другой стороны, АЭ у звезд П 1956, 
1993, 2031, 2085 вовсе не имеют горбов. NU Ori и звезды Трапеции зани
мают промежуточное положение по этому параметру. В среднем по девяти 
звездам горбы ослаблены в —՛ 1 раз. Общее впечатление таково, что гор
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бы не связаны ни с крупными частицами, ни с отсутствующими в АЭ мел- 
кимм частицами. По-виднмому, поглощающие в горбе неизвестные осцил
ляторы образуют самостоятельную популяцию.

5. Заключение. В результате анализа экстинкции, наблюдаемой у де
вяти горячих звезд в центральной, наиболее яркой части туманности Орио
на, получены следующие выводы:

1) Наблюдаемая экстинкция представляет собою смесь нормального 
и аномального компонентов; пропорция смеси изменяется от звезды к 
звезде.

2) Аномальный компонент, в свою очередь, состоит из непрерывной 
экстинкции крупными частицами пыли и ослабленного абсорбционного 
горба на Хо = 0.22 мкм; абсорбция в горбе сильно варьирует от звезды к 
звезде; в среднем горбы ослаблены в ~ 7 раз.

3) Крупные частицы в аномальном компоненте распределены, по раз
меру экспоненциально, функция распределения f(u) = ехр(—и), u = ala,}.

4) Показатель преломления этих частиц определенно ближе к т=1.3, 
чем к т = 1.6, то есть вещество пылинок по оптическим, свойствам более- 
похоже на лед, чем на силикаты.

5) Средний размер крупных пылинок ао = О.12О±0,ОО2 мкм при усло
вии, что т = 1.3.

6) В создании визуальной аномальной экстинкции Ак (И) = 1т уча
ствуют 4.99 ■ 10® крупных пылинок на луче зрения в столбце сечением 
1 смг; суммарная масса этих пылинок 2.0-10՜5 г, если их плотность как у 
льда.

7) Абсорбция в горбе, похоже, не связана ни с крупными, ни с мелки
ми пылевыми частицами; скорее всего, ответственные за горб осциллято
ры образуют самостоятельную популяцию.

Ленинградский государственный
университет

THE ANOMALOUS EXTINCTION IN THE ORION NEBULA: 
AN ANALYSIS IN THE FIRST APPROXIMATION

O. S. SHULOV, E. N. KOPATSKAYA

An analysis of the reddening data (X՜1 C 8 pm՜1} has been found 
on nine hot stars located in the brightest central region of the Orion 
nebula. The observed extinction is a mixture varied from star to star 
of a normal component and an abnormal one. The abnormal component, 
in its turn, consists of a continuous extinction by large („visual") dust 
grains and an absorption in the hump at Xo.= 0.22 pm. The hump ab
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sorption varies strongly from star to star being, on the average, reduced^ 
by the factor of 7 in comparison with the normal interstellar extinction. 
The sizes of the large grains are shown to be distributed in accordance 
with the exponential law /(a) — exp (— a/oo). The refractive index, m,is 
estimated as about 1.3 rather than about 1.6. The mean size of the- 
grains is a0 = 0.12 pzn providided that m = 1.3.
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Метод определения ионизационных температур ядер планетарных туманностей с 
помощью отношения интенсивностей двух спектральных линий иона С III — запрещен
ной, контролируемой столкновениями, и псевдорезонансной, контролируемой фотоиони
зацией, распространен на ионы Si III, Si II, Al II и Mg I, что дает возможность опре
делять температуры ядер в широком диапазоне значений — от 40 000 К до 200 000 К. 
Расчет интенсивностей псевдорезонансных линий проведен с учетом диэлектронной ре
комбинации, которая доминирует над фоторехомбинацией в условиях планетарных ту
манностей. Выведенные аналитические зависимости отношений интенсивностей линий 

-от температур ядер сравниваются с аналогичными зависимостями, полученными в ре
зультате численных расчетов, основанных на фотоионизацнонных моделях туманностей. 
Метод применен к четырем туманностям: NGC 3918, NGC 6572, NGC 7009 и NGC 7662

£(1909)
£(1176)

5.76-10-1 * * * * * * * * 10

1. Введение. Спектральные линии, нижние состояния которых мета-
стабильны, в работе [1] предложено называть псевдорезонансными. Они
могут представить определенный интерес для физики планетарных туман
ностей [2, 4, 19].

В условиях, когда псевдорезонансная линия контролируется фотоиони-
зационными процессами, отношение ее интенсивности к интенсивности за
прещенной линии, возникающей при переходах с метастабильного уров
ня, может зависеть от температуры центральной звезды [2]. В работе [2]
эта зависимость для иона С++ выведена в аналитической форме и имеет
■вид

п, ™
------------ ехрW т։

■ 552000 

- т.
(1)

где пе, Те, № и Тз—соответственно электронные концентрация и температу
ра туманности, коэффициент дилюции излучения и температура ядра.
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В отличие от хорошо известных методов определения ионизационных 
температур (метод «О III—ОН» [3]), з этом методе («С III») привлека
ются линии одного и того же иона, к тому же с гораздо более близкими 
значениями длин волн.

Настоящая работа посвящена уточнению и расширению области при
менения метода «С III» при определении температур центральных звезд 
туманностей. При этом зависимость Т s от упомянутого отношения, полу
ченная в [2] аналитически, сравнивается с подобной зависимостью, полу
ченной, однако, в результате численных расчетов, основанных на фото- 
ионизационных моделях туманностей [4]. Аналогичные аналитические 
формулы выводятся также для спектральных линий ионов Si III, Si II, 
Al II и Mg I и сравниваются с результатами соответствующих численных 
■расчетов.

2. Аналитические формулы. Следуя работе [2], рассмотрим трехуро
венную модель некоторого иона с метастабильным вторым состоянием 
(Аа1 << Asa — 10s с՜1, Аг1 — 0). Здесь Alt, — вероятность радиационного 
перехода i-k, i — номер состо.тпия. Для ионон типа Si III это термы 
3s3’5, 3s Зр 3Р° и Зр3 3Р, для Sill соответственно 3s3 Зр3/30, 3s Зр34/3 
и 3s3pis*P°.

Рассмотрим баланс населенностей уровней 2 и 3, вместе с условием 
■фотоионизационного равновесия:

па (А л + n։9ai л։ф։з) 4՜ ntRic =■ nintql3 4՜ п3 (Ai3 4՜ л։д;1։1 4՜ л։л+а։,

•л3[Да| 4՜ Лз։ 4- л, (</за 4՜ ?з1)] + »3^ ~ П1Л,д։з 4՜ п2п։даз 4՜ л։л+а3,
(z) 

л։ 4՜ «3 4՜ «3 ~ Ло՛
л։/?1е 4֊ л։/?2е 4֊ n3R3c = л,л4яг

Здесь Qij — коэффициенты ударных переходов,

Q„ -'п!кТ.
q .8.63 10՜6-F՜1՛2 —, (3)

Si

Rle — скорость фотоионизации с уровня /:

“ 4-5 (Г ) / v \։ — 11600'7-/
R, — \W------— «.֊ </* = 3.41 Л04ваы/2 IFF, s T, , (4)

J Av \ v /
'4

где — сила удара, &tj. — разность энергий между уровнями i и j 
(эВ), g. — статистический вес уровня г, am — пороговое сечение фото
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ионизации, ^—коэффициент дилюции излучения, 5, ( Г։)—функция։ 
Планка, п для простоты в (4) принята частотная зависимость сече
ния фотоионизации вида *~։. В (2) а(—полная скорость рекомбина
ции (диэлектронная плюс фоторекомбинация), в,— скорость рекомби
нации на уровень г, т. е. скорость заселения данного состояния, про
исходящего путем радиационного распада вышележащих автоиониза- 
ционяых и связанных состояний, а также фоторекомбинациями. л+ — 
он атома п0: в условиях туманностей п3 п։ и п3^п։, так что п։ == 
= п0, и четвертое уравнение в (2) связывает две стадии ионизации 
посредством фотоионизационного баланса 1 уровня. Из-за малости й7 
коэффициенты К2с и £3е малы, ~ 10՜6 с՜1, и ими можно пренебречь в 
сравнении с Л31 и А32, равными по порядку величины 10’ и 10® с՜11 
соответственно.

Легко убедиться, что 'в условиях планетарных туманностей решение- 
системы (2) для рассматриваемых ионов можно записать в виде:

п,л1<71а 4՜ (“а 4՜ аз)

п,л։<7|3 + п.п+ «з

(6>

(7?

Тогда отношение интенсивностей интересующих нас спектральных линий,, 
запрещенной (2->1) и псевдорезонансной '(3-*-2) можно представить в 
виде:

. , <71 а Н----- (аа + а»)
п3Д31Ау<3   У33_____ П]_______
п3Д33А*33 Ъз д13 +

Требуя выполнения условия

и՜*՜
9։ а (“а *■ аз) 91з>

или

°3 »п,<713,

что равносильно требованию о контролировании линии 2->1 ударами, а՛ 
3—>2 — фотоионизацией, получим искомую зависимость между параметра
ми туманности и ионизационной температурой ядра. Легко показать, что 
(8) выполняется при й7 10՜14, Пв ~ 10* см՜3 и значениях электронной. 
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температуры Те, соответствующих данному классу возбуждения туманно
сти (табл. 2).

Таким образом, для отношения интенсивностей линий в переходах 
2 —► 1 (ЗзЗр 3Р°— 35։15о) с длиной волны Х։ и 3 —2(Зр’3Р— ЗзЗр3Р0) 
•с длиной волны Х։ ионов 51111 —X1888, 1300 >4; А1II — XX 2666, 1766 Л 
.и Мз1 — XX 4568, 2780 А, получаем 

£(Х։) X, 2,։ а
R= — == 2.53-10՜»—----- -------- -

£('ч) aio.^tZi аз

". г;112 
UTT,

11600-л, ,

е т,
«I» ТА 
ъ Т.) . (9)

где /։ — потенциал ионизации 1 уровня (эВ), е1։ = 12398.5/Х։ эВ (Х։ в 
А). Формула (9) верна и для пары линий иона Si II X, 2334, переход 
2-l(3s3p։iP — Зз’Зр’Ро) и Х։ 1351, переход 3->2(3s3p4s4P° — 3s3p3 *Р).

Поскольку для данного класса возбуждения туманности будет наблю
даться свой набор линий, можно получить границы применимости (9) для 
того или иного иона, требуя, например, чтобы имело место

£(Ч > 10֊з £р, (10)

■где Е^ = 1.13-10“21-nJ/7’։ эрг см՜3 с-1 [13] — интенсивность в линии 
Нр, т. к. в противном случае линию М вообще нельзя будет зарегистри
ровать в спектре туманности. Используя найденные посредством числен
ных расчетов (см. раздел 3) значения концентраций ионов (с учетом всех 
•стадий ионизаций), можно показать, что (10) .выполняется при следую
щих значениях Т, и при концентрации атомов водорода Пн ~ 104 см՜3 и 
нормальном химическом составе: С III и Si III — Tt 60 000 К, Si II — 
— 50 000К< 7;<100000К« А1П-50000К<Г,<80000К, Myl- 
— 40000 К < Т, < 80000 К.

Рассмотрим более подробно множитель а</аз в (9). В работе [6] бы
ла установлена необходимость учета процесса диэлектронной рекомбина
ции при расчетах интенсивностей линий С III, контролируемых фотоиони
зацией, в условиях планетарных туманностей. Очевидно, что у рассматри
ваемых ионов диэлектронная рекомбинация будет играть такую же важ
ную роль, поэтому попытаемся ее учесть при расчете величины аз. В [6] 
при расчете скорости диэлектронной рекомбинации учитывались стабили
зирующие радиационные распады автоионизационных уровней, происхо
дящие с участием захваченного электрона: в этом случае диэлектронная 
■рекомбинация будет доминировать над фоторекомбинацией. Кстати, воз
можность осуществления подобных переходов внешних электронов при 
диэлектронной рекомбинации подтверждается лабораторными данными, в 
•частности для Mg I, в спектре которого наблюдаются соответствующие 
линии [12]. Мы будем учитывать радиационные распады автоионизацион- 
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ных состояний 3p4f и 3p5f для Si III, 3p3d для Mg I и 3s3p4p для Si II, про
исходящие с участием внешнего электрона. В (9) аз есть не что иное, как 
эффективный коэффициент рекомбинации состояния 3:

«з=М. (11>
i-3 •

где а, — коэффициент рекомбинации на уровень I, Си — элементы каскад
ной матрицы Ситона [9]. В (11) мы исходим из особенностей энергетиче
ского спектра ионов Si HI, Si II, Al II и Mg I, пренебрегая в частности, 
двухэлектронными переходами, при этом в сумме (11) остается всего не
сколько членов. При вычислении а։ используем скорости диэлектронной՛ 
рекомбинации этих ионов [6—8]. Тогда а( есть доля радиационных распа
дов, приводящих к заселению состояния 3 (соответствующее Со<1)’, 
среди всех возможных, с участием внешнего электрона. Вероятности как 
этих переходов, так и входящих в Cts вычислялись в кулоновском прибли
жении [14], либо принимались водородоподобными. Численные оценки по
казывают, что фоторекомбинацией при этом можно пренебречь.

•*
В случае AI II at была вычислена как сумма У, а-п, в ко-

»<7 п>7
торой первое слагаемое есть сумма фоторекомбинаций на все уровни ниже 
терма 3p21S (они вычислены по формулам [15]), а соответствующие по
роговые сечения фотоионизации — по [16]), и выше—в этом случае 
ионы считаются водородоподобными, а суммирование осуществляется со
гласно [9]. Скорость полной диэлектронной рекомбинации для Al II взя
та из работы [7] — она примерно в 2—3 раза больше скорости фоторе
комбинации. Однако применить изложенный выше способ расчета аз для 
Al II с учетом диэлектронной рекомбинации не удалось, т. к. автоиониза- 
ционные состояния Al II в лабораторном спектре не наблюдаются [11]. 
Поэтому при расчете аз пришлось ограничиться учетом только фотэреком- 
бинации. Результаты вычислений at и аз приведены в табл. 1. Они свиде
тельствуют о том, что значения аз для Al II, по-видимому, занижены. Для 
практического использования (9) необходимо знание атомных парамет
ров— все они собраны в табл. 1 из источников [4—12, 14—16, 21—24]. 
Отметим, что множитель ad аз для рассматриваемых ионов (кроме Al II) 
изменяется в указанных пределах Те примерно в 3—7 раз. Для Al II это 
отношение в тех же пределах Те превышает 50, что связано, как уже отме
чалось, с неточными значениями аз. Поэтому для Al II примем at/аз =1. 
Можно показать, что совершаемая при этом погрешность равна погрешно
сти предположения, что уровень 3 Al II заселяется «косвенно»: Пз = По—П1— 
— Пг, посредством общего рекомбинационного процесса rioRic=ne-n+at.

Подчеркнем, что как и в [2], при выводе (9) предполагалась одно-



*) сц — без учета диэлектронной рекомбинации

Таблица 7
АТОМНЫЕ ДАННЫЕ ДЛЯ РАСЧЕТОВ ОТНОШЕНИЯ ИНТЕНСИВНОСТЕЙ ЛИНИЙ МЕТОДОМ С III

»з(Т.) см3 с 1 «ДГ.) см3 с 1

М
А

Х3
А

й1а 8՝
Ул 
эВ

“10
см3 Г, к Т, , к

8000 10000 15000 20000 80000 10000 15000 20000

С III 1908 1176 1.01 1 47.9 1.4-18 3.76-12 3.02-12 2.03-12 1.54-12 1.89-11 1.62-11 1.14-11 8.50 -12
МИ I 4568 2780 1.27 1 7.65 9.38-18 5.11-13 1.22-12 3.43-12 5.11-12 1.31-12 3.14-12 8.79—12 1.31-11
А1 И* 2666 1766 8.47 1 18.8 3.81-18 9.47-14 8.47-14 6.92-14 5.99-14 4.89-12 4.94-12 4.93-12 4.84-12
в! II 2334 1351 13.7 6 16.3 2.19-18 2.68-13 3.00-13 1.29-12 3.87-12 1.24-12 1.39-12 5.99—12 1.79-11
51 III 1888 1300 5.43 1 33.5 2.14—18 6.65-12 3.31-11 3.21-10 1.05-09 1.68-11 8.35-11 8.11-10 2.66-09
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родность туманности по плотности и температуре, а спектр излучения воз- 
•буждающей звезды считался чернотельным.

Рассчитанные с помощью (9) кривые зависимости отношений интен
сивностей линий от температуры ядра приведены на рис. 1—5, при 
Д7 = 10-и, Пв = 10* см՜3. Чтобы определить с помощью этих зависимостей

Рис. 1. Зависимость величины R (С III) от температуры ядра и туманности при 
1Й7= 10֊Н и пе = 10* см-з.

Рис. 2. То же, что и на рис. 1 для 5! III.

-значения Т, для конкретных туманностей, кроме наблюдаемого отношения 
интенсивностей .линий ‘(исправленных за межзвездное поглощение), необ
ходимо иметь значения остальных трех параметров — Тс, Пе и Первые 
два можно определить стандартными методами [9], лучше всего посред
ством анализируемых линий данного иона. Коэффициент дилюции можно 
определить, .например, следующими способами.
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Если туманность имеет оптическую толщину порядка единицы з час
тотах псевдорезонансной линии, то з спектре ядра будет видна линия по-

Рис. 3. То же, что и на рис. 1 для Si П.

Рве. 4. То же, что и на рис. 1 для Al II.

Рис. 5. То же, что и на рис. 1 для Mg I.

глощения [4], посредством которой можно определить линейный размер 
туманности [19]. Имея угловые размеры туманности в частотах соответ
ствующей запрещенной линии, нетрудно определить W.
4—155
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Если в данной туманности наблюдаются сразу две пары линий, на
пример, С III и Si III, или Si II и Al II, то отношение формул (9) дает 
выражение, вообще не зависящее от W, а именно

/?(С III).//e(Si III) = 0.5 exp /J4.4 +0Л\11600
\ т т, / (12}

и
R (Al II)//? (Sill) = 0.06-exp | (-^-+—^11600 . (13)

в предположении, что линии С III и Si III, с одной стороны, и Si II и 
Al II, с другой, возбуждаются в одной и той же области туманности. Ре
зультаты расчетов по формулам (12) и (13) практически совпадают с 
численными (табл. 2) в диапазонах температур ядер 100000—200 000 и 
40 000—80 000 К соответственно.

ОТНОШЕНИЯ ИНТЕНСИВНОСТЕЙ ЛИНИЙ, ПОЛУЧЕННЫЕ ПУТЕМ 
ЧИСЛЕННОГО РЕШЕНИЯ ОСНОВНЫХ УРАВНЕНИЙ ДЛЯ МОДЕЛИ

ТУМАННОСТИ: пн —10‘ см՜3, Н = 1017 см, РАССТОЯНИЕ ВНУТРЕННЕЙ
ГРАНИЦЫ ОТ ЗВЕЗДЫ /?0 = 10։» см> РАДИУС ЗВЕЗДЫ R, - 10։» см

Таблица 2

Т.
1908
1176

1888
1300

2334
1351

2666
1766

4568
2780

7,

к С III Si III Si II Al II Mg I к

200000 4.1 4.1 — — — 20000
150000 4.5 4.3 — — — 16000
100000 9.0 4.8 — -- — 13600
8S000 3.8 5.8 62.1 11.1 11.9 10500
60000 5.9 6.4 34.7 10.1 11 8 9000
40000 — — 16.6 8.9 11.3 5200

100000* 10.8 4.3 — — — 10100

* riff = 10՜’ см 3

Наконец, если в спектре туманности наблюдаются линии иона сосед
ней стадии ионизации (например, С II, Si II и т. д.), то из условия фото- 
ионизационного равновесия ионов II и III стадий ионизации W можно вы
разить через отношение концентраций соответствующих ионов, которое 
можно найти из наблюдаемого отношения запрещенных линий. Например, 
для линий ионов углерода имеем:
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1^= 9.1-10՜17 л, л (С III)
X՜ л(С II) ехр

283040

Л
(14)

Правда, в этом случае W соответствует зоне ионизационного равновесия 
СП—С III, а в (9) необходимо использовать W зоны С III—С IV. По
лагая, что они совпадают, можно ошибиться в значении W в несколько 
раз, что мало скажется на значении Тs, т. к. из (9) следует, что изменению 
Т », например, в 2 раза, соответствует изменение W на 2 порядка. К тому 
же стратификации излучения туманностей в линиях ионов углерода и не 
должно наблюдаться, ведь \ont (С+‘) 0.1.

3. Численные расчеты. Благодаря не очень сильной связи между тре
мя дискретными состояниями 1, 2 и 3 в рассмотренной выше модели иона 
численное решение соответствующей задачи при дальнейшем увеличении 
числа дискретных уровней не должно привести, следует полагать, к силь
ным отклонениям от (9). Тем не менее, такого рода расчеты представляют 
определенный интерес, в частности для установления границ применимо
сти этой формулы. За основу при этом взяты фотоионизационные модели 
туманностей [4], модернизованные за счет привлечения, помимо атомов 
Н, N, О, Si, еще и Не, С, Ne, Mg, Al, S, Ar и Fe. Баланс населенностей 
ионов Si III, Si II, Al II, Mg I и С III составлялся на основе ударно-реком
бинационного механизма, при этом число учитываемых термов (уровней) 
равнялось 14, 13,14, 12 и 8 соответственно. Источники атомных данных 
указаны выше (раздел 2).

На основе моделей вычислялись величины

R = луАд hi^dV) ntAtJ hv^dV, i^> J (15)

для одного набора параметров туманности нормального химического соста
ва: пн = 104 см՜3, линейная толщина туманности Н = 1017 см. Значения 
R в зависимости от Т3 приведены в табл. 2. Там же приведены значения 
средней электронной температуры Те для данной модели туманности. Из 
сравнения значений R, полученных численно и аналитически, следует, что 
расхождения невелики, и (9) вполне пригодна для использования в усло
виях туманностей.

4. Применение к реальным туманностям.
NGC 3918. R (С III) = 20.4, пе = 5000 см՜3, Те = 13 000 К, W = 1.11 • 

. • 10՜15 [26]. С помощью этих данных получаем из (9): Ts = 127000 К. По- 
не-ЛТР моделям эффективная температура ядра равна 140000К [26].
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NGC 6572. R (С III) = 15.9 [25], Те (СП!) = 10700 К [17]. пв = 
= 7000 см՜3 [20], тогда для ионизиционной температуры ядра получаем 
при W = 10՜“ и 10՜15 соответственно значения Г» = 82000 и 116 000 К. 
В [20] для этой звезды определена «цветовая температура» из наблюдае
мой ионизации гелия и -кислорода, равная 75 000К.

NGC 7009. R (С III) = 2.9, пв = 8000 см՜3, Те = 11 100 К [18]. W в 
данном случае можно оценить с помощью соотношения (14). Так как 
п (С Ш)/п (С II) для этой туманности равно 82.1 [18], тогда из (9) и 
(14) получим Т, =132000 К. Это значение температуры ядра характери
зует ее излучение за границей ионизации С III (А. < 260 А), а полученная 
с помощью IUE кривая распределения энергии з спектре ядра з области 
А, < 2040 А указывает как раз на значение температуры Т „ ~ 130 000 К 
[18].

NGC 7662. R (С III) = 7.5 [27], Те (С III) = 13 600 К [17], п« = 
= 10* см՜3 [27], W = 1.1-10֊“ (R, = 3.2-10*° см [28], Н = 0.05 пк [29]), 
и формула (9) дает 7\ = 118000 К. Отметим, что занстровская темпера
тура этой звезды Tz (Не II) = 113000 К.

В заключение отметим, что поскольку значения параметров пе и Т,- 
планетарных туманностей определяются достаточно уверенно посредством 
наблюдаемых эмиссионных линий соответствующих ионов, а распределе
ние энергии в коротковолновых спектрах ядер дает наиболее реалистиче
ские значения температур, формулу (9) в этом случае можно использо
вать также и для независимого определения коэффициента дилюции.

Автор благодарен Г. А. Гурзадяну за постановку задачи и конструк
тивное обсуждение полученных результатов.
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DETERMINATION OF TEMPERATURES OF THE CENTRAL 
STARS OF PLANETARY NEBULAE

A. G. EGIKIAN

The method of the determination of ionization temperatures of the 
central stars of planetary nebulae by the relation of intensities of two 
spectral lines of C III controlled by electron impact and photoioniza
tion is extended to ions Si III, Si II, Al II and Mg I. The intensities of 
pseudoresonance lines are derived allowing dielectronic recombination. 
The results obtained were compared with those numerical calculations 
by the ionization model of nebula. The method is applied to NGC 3918, 
6572, 7009 and 7662.
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Методами двумерной численной газодинамики исследована эволюция оболочек 
планетарных туманностей (1ГГ). Основные параметры модели — асимметрия и скорость 
истечения вещества на фазе интенсивной потери массы (сверхветра). Темп потери 
массы 6-10~5 / год, продолжительность фазы свсрхветра — 103 лет. Показано,
что для объяснения некоторых двухоболочечных ПТ достаточен однократный выброс 
вещества при учете эффектов проекции. Асимметрия скорости в большей степени, чем 
асимметрия плотности теряемого вещества определяет вид ПТ. Критическим парамет
ром является скорость истечения; если она ниже 10 км/с, асимметрия исходной потери 
массы может «забываться». В ходе динамической эволюции слой нейтрального газа мо
жет разбиваться на сгустки.

1. Введение. Эволюция подавляющего большинства звезд с началь
ными массами 1—10 после стадии красного гиганта заканчивается
сбросом оболочки и образованием горячего (Т ^3-Ю4 К) углеродно-кис
лородного карлика — ядра планетарной туманности (ЯПТ) [1, 2]. В на
стоящее время известно более 1400 планетарных՛ туманностей (ПТ), а их 
общее число в Галактике, по-видимому, составляет несколько десятков ты
сяч [3]. Подавляющее большинство ПТ имеет угловые размеры менее 
10". Средний линейный радиус ПТ составляет ~ 1017 см, электронная 
■концентрация в ионизованной области пе = 3.5-103 см՜3, электронная тем
пература газа Те = 12000 К, Г։пт -4.75, 1£ £„т= 3.9, Эти оценки 
•получены для 70 туманностей [4]. Практически все параметры существен
но меняются в процессе эволюции ПТ и ЯПТ.

Численные модели, построенные в приближении сферической симмет
рии [5—9], послужили основой при построении первых эволюцнонны:; 
сценариев для ПТ. В этой работе, оставаясь в основном в рамках модели 
Окорокова и др. [9], мы ввели двумерность — необходимое условие для 
рассмотрения морфологической эволюции. Наиболее часто на основе мор
фологических данных предполагают эллиптический, цилиндрический, то
роидальный и другие виды распределений плотности в ПТ [10].
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Предложено несколько вариантов морфологической классификации 
ПТ. Хромов и Когоутек [11] рассматривают многообразие форм ПТ в 
основном как результат проекции торообразной структуры. Филипс и Рей 
[12] выделили следующие типы форм ПТ: биполярные (пример NGC 7027 
в радиодиапазоне, в оптике один из ярких «полюсов» не виден, по-видн- 
мому, из-за сильного локального поглощения), кольцевые (NGC 7293), 
«песочные часы» (NGC 2474—5), дискообразные (NGC 3041). Балик [10] 
принял практически такую же эмпирическую морфологическую последова
тельность (круглые — R, эллиптические — Е, «бабочки» — В), но ввел 
также и эволюционный индекс в каждой последовательности (ранний—е, 
средний — т, поздний—/). Из 51 изученной им ПТ для 80% можно ука
зать четкий тип согласно этой классификации и лишь около 20% имеют 
аморфную или неправильную структуру.

Какова причина осевой симметрии выброса вещества красным (сверх)- 
гигантом — предшественником ПТ? Луис [13] обсуждает сброс оболочки 
вращающимся гигантом. Киркпатрик [14], рассматривая эволюцию обо
лочки под воздействием постоянного ускоряющего фактора, делает заклю
чение о том, что первоначально сжатая оболочка становится вытянутой. 
Филипс и Рей [12] построили аналитическую модель, учитывающую диф
ференциальное вращение и давление излучения, и получили ПТ разнооб
разной формы. Нам кажется, что возможная роль вращения одиночных 
звезд в этих моделях несколько преувеличена, ибо в силу законов сохра
нения роль вращения в оболочке одиночного сверхгиганта должна падать 
по мере расширения оболочки.

Одним из основных «формообразующих» параметров ПТ является, 
вероятно, исходное, т. е. на некотором уровне отрыва, распределение ско
рости и плотности вещества по углу 9. Наблюдения инфракрасных сверх
гигантов в мазерных линиях молекулы ОН показали [15], что компакт
ные оболочки размерами ~ 101в см вокруг этих звезд обнаруживают яв
ные отклонения от сферической симметрии. Вариации темпа потери массы 
в зависимости от направления выброса достигают нескольких раз. Эти 
объекты являются, по-видимому, предшественниками ПТ и отражают сим
метрию исходного ветра.

Начальные модели и метод расчета двумерной газодинамической эво
люции ПТ описаны в разделе 2, результаты обсуждаются в разделе 3, вы
воды приведены в разделе 4.

2. Метод расчета и начальные модели. Для исследования динамики 
ПТ использован метод расчета, в основном совпадающий с методам, опи
санным Ружичкой и др. [16]. Численно интегрируется система уравнений 
гравитационной газодинамики в случае двух пространственных измере
ний в сферической системе координат '(г, 9, ф). В расчетах предполагается 
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симметрия относительно полярной оси (0 = 0°) и относительно плоскости 
экватора (0 = 90°), так что расчетная область представляет собой квад
рант меридионального сечения оболочки. Расчетная сетка по /"-координа
те содержит 120 точек. В разложениях функций по сферическим гармони
кам учитываются первые 20 членов ряда.

На начальной стадии эволюции ПТ моделируется интенсивное исте
чение вещества («сверхветер») из звезды—предшественника ПТ. Сверх
ветер определяется заданием иа внутренней границе счетной области (г = 
= 10։s см) скорости и плотности вещества с угловым распределением

"В. (8) = о0-(1 + а Ра(соз 6)), (1)

Р(6)=Ро-(1+₽Л(со8б)), (2)
где я — параметр, задает степень несимметричности скорости истече
ния вещества (— 1 < я < 2); ß — параметр, аналогичный я; Ра(со5 8) = 
= (3 cosa 0 — 1)/2 — полином Лежандра.

Эволюция модели начинается с момента «включения» сверхветра. 
Предполагалось, что к этому моменту вещество «старого ветра», т. е. про
дукт потери массы красным сверхгигантом на предыдущих фазах, распре
делено сферически симметрично по закону р(г) ~ г՜2 и имеет параболи
ческую скорость в каждой точке. На фазе сверхветра длительностью 830 
лет темп потери М составлял 6-10՜5 Mqitoa. После окончания фазы 
сверхветра М уменьшился примерно на 3 порядка при сохранении того же 
среднего значения радиальной скорости на внутренней границе счетной 
области.

Массы ЯПТ— 0.6 Mq, вещества сверхветра—0 05 М& и старого 
ветра—0.022 Mq. Эти числа соответствуют средним значениям масс 
ЯПТ, масс самих ПТ и массы вещества, потерянного красным сверхгиган
том в пределах границ счетной области (3-Ю17 см). Эволюция основных 
параметров Я1ГГ: светимости L и температуры Т задавалась согласно ре
зультатам расчетов Вуда и Фолкнера [17].

При достаточном повышении температуры ЯПТ в динамике сброшен
ной оболочки начинает играть важную роль образующаяся зона Н II. При 
расчетах зоны НИ используется уравнение стационарного ионизационно
го баланса водорода (см. [18]):

(i — 5)-ан-ф = $’-(яя —я։)-р/тя (3)

и уравнение переноса для нерассеянного ионизующего излучения цен
тральной звезды:

֊ _£. (РФ) == _ ((1 _ S). 0н1 тн + х). р. ф. (4).
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Здесь Ф — поток ионизующих квантов, он — среднее сечение поглощения 
для водорода, ан — коэффициент фотореко.мбинации для водорода, а1 — 
коэффициент рекомбинации на первый уровень водорода, х—непрозрач
ность, обусловленная пылью (полагалась равной 100 см2/г), 5 — степень 
ионизации водорода, Шн — масса атома водорода. Уравнения (3), (4) ре
шаются для каждого направления отдельно. Газовое давление аппрокси
мируется формулой:

А(2.гя1։.5+Гн1.(1֊5)).р, (5)-

где ТН1 и Тни—равновесные температуры в областях Н1 и Н1Е 
соответственно, в расчетах полагается Тн — 100 К и Тнп = 10000 К,. 
R — газовая постоянная, р — молекулярный вес газа. Поток ионизу
ющих квантов от ЯПТ определяется по таблицам, рассчитанным, 
Аведисовой [!£֊].

Все рассчитанные нами эволюционные серии моделей отличаются 
только выбором параметров, определяющих истечение вещества на фазе 
сверхветра. Эти параметры: отношение ро/рэо плотностей газа при 0 =0° к 
плотности при 8 = 90°, отношение По/^эо скоростей газа при тех же значе
ниях полярного угла и среднее значение скорости истечения иср на внут
ренней границе приведены в табл. 1.

НАЧАЛЬНЫЕ ПАРАМЕТРЫ МОДЕЛЕЙ
Таблица 1

Номер 
(серии) 
моделей

Ро/Роо «о/«» «ср («м/с)

1 1 1 25
2 1/3 1 25
3 1/3 1 10
4 1/9 1 25
5 3 1 25
6 1 1/2 25
7 1 2 25

Для контроля возмущений, вносимых численной схемой, модель 1 бы
ла задана сферически симметричной. Расчеты показали, что в целом чис
ленная схема сохраняет симметрию.

3. Обсуждение результатов расчетов. Основные этапы эволюции ПТ 
можно проследить на примере модели 6 (см. табл. 1). На рис. 1 показаны 
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распределения плотности для этой модели в квадранте меридионального се
чения. После сброса основной массы оболочки на фазе сверхветра и доста
точного разогрева ЯПТ вокруг него возникает компактная зона НИ. Рас
пространяющаяся перед ионизационным фронтом (£)-типа) ударная волна 
создает зону сжатого нейтрального газа (рис. 1а). Сплюснутость оболоч
ки по оси 2 является прямым следствием начальных условий. Ионизация 
внутреннего края газовой оболочки вызывает интенсивный отток ионизо
ванного газа к звезде. Последующая эволюция приводит к ионизации обо
лочки преимущественно в тех направлениях, где толщина оболочки для 
ионизующего излучения ЯПТ относительно мала. В модели 6 это проис
ходит в направлениях, близких к оси 2. На рис. 1Ь показана фаза «проры
ва» ионизационного фронта. Уплощенность оболочки несколько умень
шается, т. к. ионизованный газ начинает расширяться в направлениях, 
близких к оси 2, со скоростью, которая превышает скорость расширения 
неионизованной части оболочки. Дальнейшее расширение газа и увеличе
ние числа ионизующих квантов вследствие нагрева ЯПТ приводят к пол
ной ионизации оболочки (см. рис. 1с). Последующее расширение ионизо
ванной оболочки приводит к сглаживанию неоднородностей и к ее сфери- 
зации (см. рис. 1(1).

На рис. 2 приведены распределения меры эмиссии МЕ в проекции на 
картинную плоскость, задаваемой углом 0 наклона оси симметрии туман
ности к лучу зрения. На рис. 2а и 2Ь показаны распределения МЕ в двух 
проекциях 0 = 45° и 6 = 90°, которые соответствуют распределению плот
ности ПТ, приведенному на рис. 1а. Хорошо видна двухоболочечная струк
тура, хотя ПТ образована при однократном выбросе вещества из звезды. 
Следовательно, появление двойных оболочек может являться следствием 
эффектов проекции на картинную плоскость. Структура модели на фазе 
полной ионизации (ср. рис. 1с) представлена на рис. 2с при 0 = 45°. В 
этом случае получаем часто встречающуюся эллипсоидальную кольцевую 
структуру. На рис. 2(1 показан вид туманности с ребра (0 =90°), соответ
ствующий распределению плотности вещества, изображенному на рис. 1(1. 
Неоднородности в распределении меры эмиссии размываются и туман
ность в этой проекции становится биполярной, хотя при 0 = 0° она обна
руживает кольцевую структуру.

В целом эволюцию ПТ можно разделить условно на три этапа. Пер
вый этап—это распространение зоны НИ внутри вещества сверхветра. 
На этой фазе могут наблюдаться двухоболочечные структуры из-за эф
фектов проекции. На втором этапе '(ионизационный фронт достигает гра
ницы оболочки в отдельных направлениях) характерно образование не- 
ионизованных сгустков газа. В наблюдениях эта фаза эволюции будет ха
рактеризоваться наличием локальных ярких структур или фрагментов в 
оболочке ПТ. Третий этап эволюции — это полная ионизация оболочки.
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Все неоднородности, возникающие в ходе предыдущей эволюции, сглажи
ваются и ПТ постепенно сферизуется. Здесь возможно наблюдение слабо
контрастных кольцевых или биполярных структур и протяженных оболо
чек ПТ. Вид ПТ на всех трех этапах эволюции будет существенно зави
сеть от условий, при которых происходит сброс оболочки. Результаты 
расчетов остальных моделей подтверждают это заключение.

Рис. 1. Эволюция структуры планетарной туманности (модель 6}. Изображены 
линии равной плотности с постоянным шагом Д^р; для одной из линий указано эна- 
■чевие 1др (г/см3). Локальные максимумы и минимумы отмечены знаками + и — соот
ветственно. Масштаб а задан для каждого момента времени. Граница зоны ионизован
ного водорода показана штриховой линией. Можно выделить три фазы эволюции: 
а) компактной зоны НII, Ь) «прорыва» ионизационного фронта, с и б) полной иони
зации.
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Структура модели 2 в (последовательные моменты времени показана 
на рис. За, Зс и Зй. На первом этапе эволюции (рис. За) внешняя грани
ца оболочки почти сферична, а зона Н II внутри оболочки вытянута вдоль 
оси 2. Поэтому вначале оболочка ионизуется именно в этом направлении 
(см. рис. Зс). В течение этой фазы внешняя граница оболочки приобре-

Аве. 2. Распределение меры эмиссии (МЕ) для модели 6. Указаны момент време
ни, масштаб а, шаг МЕ и угол 0 наклона оси симметрии. Для одного из конту
ров указан 1£ МЕ (пк/смв).

тает слегка вытянутую вдоль оси 2 форму. На фазе полной ионизации, 
(рис. Зй) внутри туманности наблюдается слабое кольцевое уплотнение, 
которое расплывается со временем. Такие кольца — типичный структур
ный элемент многих ПТ. На рис. ЗЬ показано распределение МЕ, соответ-
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ствующее распределению плотности на рис. За. Следует отметить, что раз
витие модели 4 протекает подобным же образом, отличие от модели 2 лишь 
в контрастах плотности.

х / а
Ряс. 3. Эволюция модели 2: а), с), <1)—распределение плотности;Ь) — распреде

ление ме|ры эмиссия. Обозначения ом. рис. 1 и 2.

Характер эволюции модели 3 (рис. 4) в корне отличается от моде
ли 2, хотя в начальных условиях различаются только скорости сброса обо
лочки (см. табл. 1). В модели 2 скорость сброса превышает тепловую ско
рость ионизованного газа, в то время как в модели 3 скорость сбро
са меньше тепловой скорости. На рис. 4а асимметрия в распределении 
плотности в оболочке соответствует асимметрии в начальных условиях. 
Однатсо в более поздний момент '(рис. 4Ь) ситуация изменяется, теперь 
основная масса неионизованного вещества оболочки концентрируется бли
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же ж оси 2, а распределение плотности внутри зоны НИ довольно одно
родно. Таким образом, ионизационный фронт в данной модели распро
страняется во все стороны с практически одинаковой скоростью. Это объ
ясняется тем, что низкая скорость расширения оболочки обеспечивает воз
можность однородного заполнения зоны НИ веществом, оттекающим от 
ионизационного фронта. Поэтому линии равной плотности и ионизацион
ный фронт имеют сферически симметричную форму, несмотря на заметную

асимметрию исходного распределения плотности. Сквозная ионизация 
оболочки туманности начинается в экваториальной плоскости (рис. 4с). 
Поведение ионизуемой оболочки на этой фазе также отличается от рас
смотренных ранее моделей. Слой нейтрального газа сначала делится на 
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фрагменты, по-видимому, вследствие развития неустойчивости Рэлея— 
Тейлора, а затем эти фрагменты ионизуются. На рис. 4с остатки таких 
фрагментов наблюдаются в виде характерных «шипов» в распределении 
плотности, вид ПТ в этот момент показан на рис. 4(1.

Результаты расчетов модели 5 проиллюстрированы на рис. 5. Рис. 5а 
соответствует фазе распространения зоны Н II внутри оболочки. Хорошо

Рис. 5. Эволюция модели 5: а). Ъ) — распределение плотности; с), <1)—распре
деление меры эмиссии. Обозначения см. рис. 1 и 2.

заметна ее асимметрия. Сквозная ионизация оболочки начинается в эква
ториальной плоскости. Фаза полной ионизации показана на рис. 5Ь 
распределение плотности газа, и на рис. 5с и 5<1 — распределение МЕ в 
двух проекциях 0 = 45° и 0 = 90°.
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Эволюция модели 7 (рис. 6) демонстрирует более сильное отклоне
ние от сферически симметричного распределения вещества, чем модель 5. 
Скорость движения оболочки в г направлении значительно превышает 
здесь скорость звука в зоне НИ, и, как следствие, слой сжатого нейтраль
ного газа перед фронтом ионизации в этом направлении имеет большую 
ширину (рис. 6а). На рис. 6Ь представлена феса частичной ионизации ту
манности. Вид ПТ в двух проекциях на этой фазе дан на рис. 6с и 6с1.

х/а
Рис. 6. Эволюция модели 7: а), Ъ)—.распределение плотности; с), б)—распреде

ление меры эмиссии. Обозначения ом. рис. 1 и 2.

Распределение меры эмиссии по диску модели ПТ может быть сопо
ставлено теперь с распределением яркости наблюдаемых туманностей, при
веденных Валиком [10]. При некоторой условности такого сравнения нам 
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кажется полезным отметить ПТ — возможные аналоги вычисленных мо
делей. Рис. 2а напоминает по форме Красный Прямоугольник, а рис. 2d — 
IC 5217. Рис. ЗЬ имеет сходство с NGC 7139 и Abell 82, а вид этой мо
дели при 8 = 45° напоминает кольцеобразную структуру типичной ПТ 
NGC 6720, NGC 2438. Форма модели на рис. 4d может быть сравнена с 
формами туманностей: M2—9, IC 5217. Значительная часть ПТ имеет 
форму овала без резкого края, полученную на рис. 4: Abell 30, IC 4593. 
Модель 7 (рис. 6) напоминает IC 2149, IC 5217 или NGC 2346.

Необходимо отметить, что наблюдаемая форма ПТ сильно зависит от 
спектрального диапазона, в котором проводится исследование. Прежде 
всего это относится к наблюдениям в линиях, поскольку распределение 
яркости не всегда следует распределению плотности. Интенсивность излу
чения в спектральной линии определяется плотностью, температурой и 
химическим составом вещества. Мы принимали, что оболочка химически 
однородна и изотермична, поэтому для сравнения с наблюдениями нужно 
выбирать линии, интенсивность излучения которых мало зависит от тем
пературы (например, Н-,). Весьма перспективными для сравнения с мо
делями представляются изображения туманностей, которые строятся в от
ношениях интенсивностей некоторых линий [22]. Можно подобрать отно
шения, практически нечувствительные к температуре. Важным направле
нием возможного развития модели является расчет теоретических моделей 
профилей оптически тонких спектральных линий, что позволит сравнить с 
наблюдениями не только фотометрические, но и кинематические свойства 
моделей.

Цилиндрическую симметрию оболочки можно объяснить двойствен
ностью ЯПТ [20—27]. Если сверхгигант в ходе расширения заполняет 
свою полость Роша, то в процессе образования общей оболочки значитель
ная часть орбитального углового момента будет передана оболочке красно
го сверхгиганта, ускорив тем самым ее вращение. Если же сверхгигант не 
заполняет свою полость Роша, но расстояние между компонентами сравни
мо с его размерами, то наличие спутника может ускорить вращение сверх
гиганта. Долгое время считалось, что все или почти все ЯПТ — одиноч
ные звезды. Сейчас становится ясным, что это убеждение — результат 
эффектов селекции, препятствующей обнаружению слабого спутника око
ло яркого ЯПТ. Действительная . степень двойственности ЯПТ не менее 
10—20% [24—26].

4. Выводы. 1. Большое значение для видимой формы ПТ имеют эффек
ты проекции. Например, даже при однократном истечении вещества с по
стоянным темпом потери, ПТ может выглядеть как двухоболочечная. В про
цессе развития форма ПТ может существенно меняться, общее направление 
этих изменений зависит от асимметрии истечения и ее начальной скорости. 
5—155
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2. Анализ моделей показывает, что асимметрия начальной скорости 
истечения в большей степени определяет форму туманности, чем такая же 
(в относительном измерении) асимметрия плотности. Критическим пара
метром является скорость истечения. Если она ниже тепловой скорости в 
зоне НИ, асимметрия исходной потери массы может «забываться» в про
цессе эволюции.

3. В ходе динамической эволюции слой нейтрального газа, окружаю
щий зону НИ, может, как показали расчеты, разбиваться на сгусткц. 
вследствие неустойчивости Релея—Тейлора.

Авторы выражают благодарность X. Йорку (ФРГ, Геттингенский, 
университет), предоставившему возможность использовать в качестве ос
новы разработанный им совместно с М. Ружичкой, В. Чарнутером и. 
К. Винклером алгоритм расчета неодномерных задач газовой динамики.

Астрономический совет
АН СССР

PLANETARY NEBULAE: AXISYMMETRIC MODELS

I. V. IGUMENSHCHEV, A. V. TUTUKOV, В. M. SHUSTOV

Evolution of planetary nebulae envelopes (PNE) is studied by
means of two-dimensional hydrodynamics. Basic model parameters are
asymmetry and are the velocity of intensive mass outflow (superwind). 
Mass loss rate is assumed to be 6-IO՜5M^/y and the duration of super
wind phase is ~ 103 years. According to the models some two-shell 
PNE may be a result of projection effects for one outflow event. Asym
metry of the initial wind velocity is a more important factor for the- 
structure of PNE than asymmetry of wind density. The initial velocity 
of outflow is of critical significance, if it is lower than 10 km/s, the 
initial asymmetry may be forgotten in the course of evolution. The layer 
of neutral gas around H II region may be dynamically unstable..
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Предложена эволюционная модель образования гигантские расширяющихся обо
лочек нейтрального водорода в галактиках. Оболочки возникают в сверхоблаках на 
поздних этапах развития звездных комплексов. Для объяснения габлюдаеуых дняаыи- 
ческих характеристик наибольших оболочек необходимо учитывать, что они могут ини
циировать звездообразование в холодных облачках, существующих в сверхобладах за 
счет тепловой неустойчивости. Для удовлетворительного описания свойств сверхобо
лочек эффективность стимулированного звездообразования должна составлять ме
нее 1%.

1. Введение. Проведенные в последнее десятилетие радиообзоры нашей
[1—2] и ряда близких [3—7] галактик в линии 21 см существенно рас
ширили представления о крупномасштабной структуре и физических про
цессах, определяющих динамическое и энергетическое состояние межзвезд
ной среды. В распределении нейтрального водорода были обнаружены ги
гантские «дыры» [4—5] и тонковолокнистые структуры, связанные с рас
ширяющимися оболочками [1—2]. Радиусы обнаруженных оболочек за
ключены в пределах 0.14-1.0 кпк, выметаемые массы достигают 101 * * * * * * 84- 
-+-10՜ Подобные структуры ■наблюдаются также в распределении 
ионизированного водорода [8—10].

Интерпретация наблюдательных данных, связанных с наиболее круп
ными структурами, не всегда однозначна. В [11] было высказано мнение, 
что не все наблюдавшиеся в Галактике объекты являются реальными обо
лочками. В [12] показано, что протяженный рентгеновский источник в Ле
беде [13], видимо, образуется в результате наложения множества распо
ложенных вдоль луча зрения дискретных источников. В то же время вся 
совокупность накопленных наблюдательных данных свидетельствует о 
том, что расширяющиеся оболочки и «дыры» являются характерными
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структурными образованиями в крупномасштабном распределении ней
трального водорода во всех спиральных и иррегулярных галактиках, ви
димых с достаточным расширением.

Оценки показывают, что для образования наибольших оболочек тре
буются энергии до 1054 эрг. В качестве источников таких экстремальных 
энергий предлагались различные механизмы: каскады вспышек сверхно
вых и звездные ветры в ОВ-ассоциациях [14—16], развитие зон Н II и 
распространение ионизационных волн вокруг ОВ-ассоциаций [17], столк
новение с диском галактики высокоскоростных облаков [18], лучевое дав
ление звезд поля [19], волны звездообразования [20—22] и взрывы 
очень массивных звезд [23, 24].

Наблюдательные данные показывают, что хотя в Галактике лишь для 
небольшой доли оболочек прослеживается связь с ОВ-ассоциациями, обо
лочки и «дыры», обнаруженные в БМО, М31 и др. близких галактиках, 
как правило, пространственно связаны с ОВ-ассоциациями и областями 
недавнего звездообразования [4, 5, 20, 25]. В большинстве случаев «ды
ры» малых размеров совпадают с областями Н II, для более крупных ха
рактерна связь с ОВ-ассоциациями, а вдоль границ наибольших оболочек 
располагаются очаги звездообразования [4, 5, 20, 25]. Все это свидетель
ствует о том, что массивные звезды, вспыхивающие в конце эволюции как 
сверхновые, являются основным источником, поставляющим энергию в 
сверхоболочки.

С другой стороны, синтез наблюдательных данных о распределении и 
собственном движении молодых звезд и скоплений показывает, что про
цессы звездообразования охватывают большие области пространства, при
водя к формированию звездных комплексов с характерными размерами 
около 600 пк [26, 27]. Это наибольшие после спиральных рукавов струк
турные образования в галактиках. Звездные комплексы, «дыры» и ги
гантские расширяющиеся оболочки обладают близкими характеристиками 
в различных галактиках. Это наводит на мысль о существовании в галак
тических системах фундаментального универсального масштаба неодно
родности, с которым связано происхождение рассматриваемых крупно
масштабных объектов.

Действительно, наблюдательные данные и теоретические исследова
ния показывают [28—31], что в газов&х дисках галактик могут образо
вываться неоднородности с массами — 107 М® и размерами порядка 
1 кпк, получившие название сверхоблаков нейтрального водорода. В [31] 
показано, что именно в таких огромных гравитационно связанных сгуще
ниях создаются условия, благоприятные для возникновения гигантских 
молекулярных облаков, дающих начало звездным комплексам и ассоциа
циям.
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Близость характерных размеров и масс перечисленных образований 
позволяет считать, что сверхоблака, скопления гигантских молекулярных 
облаков, звездные комплексы, «дыры» в распределении и сверхоболочкн 
нейтрального водорода связаны с различными этапами развития единого 
эволюционного процесса, приводящего к образованию крупнейших грави
тационно связанных структур в галактиках. В этом случае «дыры» в рас
пределении НI и гигантские расширяющиеся оболочки нейтрального во
дорода связаны с поздними стадиями эволюции, на которых коллективное 
воздействие образующихся в звездных комплексах сверхновых вызывает 
выметание газа и приводит к его концентрации՜ на периферии сверхобла
ков.

Настоящая работа посвящена исследованию заключительных стадий 
описанного эволюционного процесса — изучению коллективного взаимо
действия сверхновых со сверхоблаками нейтрального водорода.

В разделе 2 дано описание предлагаемой модели, в 3 приведены основ
ные уравнения, получены выражения для темпа поступления энергии в по
лость на разных эволюционных стадиях, раздел 4 посвящен обсуждению 
основных закономерностей движения оболочек с инициированным обра
зованием сверхновых, в разделе 5 сформулированы основные выводы ра
боты.

2. Описание модели. Исследование структуры и эволюции сверхобла
ков содержится в работах [30, 31].

Исходное сверхоблако (рис. 1а) представляет собой двухфазную гра
витационно связанную систему, состоящую из холодных плотных облач
ков с массами тс ~ 100 ЛГд и размерами 5—10 пк [42], погруженных в 
разреженный теплый межзвездный газ. В центральных, г < 100 пк, об
ластях сверхоблака создаются условия [30—31] для образования гигант
ских молекулярных облаков и выделяются холодные ядра, в которых за
ключено всего несколько процентов массы сверхоблака. Плотные ядра 
сверхоблаков поддерживаются в равновесии турбулентным давлением 
[30—31], имеют довольно крутой градиент плотности р — г՜14 и погру
жены в протяженную изотермическую почти однородную оболочку. Имен
но в плотных турбулентных ядрах сверхоблаков начинается звездообразо
вание, приводящее к возникновению исходной ОВ-ассоциации. Взаимо
действие звездного ветра и остатков вспыхивающих в ОВ-ассоциациях 
сверхновых с окружающим газом приводит к выметанию газа из ассоциа
ции и образованию расширяющейся оболочки. Через — 5-10® лет, обра
зуя сверхновые, исчезают последние 0-звезды — наиболее важный источ
ник ионизирующего излучения и звездного ветра. Оболочка (рис. 1Ь) 
выходит за пределы турбулентного плотного ядра в почти однородную ко-
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•рону сверхоблака. Ее движение определяется в основном вспышками уме
ренно массивных, 10—30 ЛГр, звезд исходной ассоциации. Динамика та
ких оболочек исследовалась в [15, 16]. Зависимость скорости расширения 
оболочки от радиуса на данной стадии эволюции может быть представле
на в виде:

И,А = 5.7 (№;,11п1))113(Е!97)-2'3 км/с, (1)

где R — число массивных звезд, взрывающихся как сверхновые, Ен — вы
деляющаяся при взрыве каждой сверхновой энергия в единицах 10л эрг, 
По — плотность числа частиц в окружающем оболочку газе.

Рис. 1. Различные стадии зарождения и эволюции сверхоболочек. 1—Сверхобла
ко, 2 — холодные облачка, 3 — гигантское молекулярное облахо, 4 — ОВ-ассоциацич, 
5 — БЫ первого поколения, 6 — расширяющаяся оболочка, 7 — сжатые облачка, 8 — 
массивные звезды второго поколения, 9 — Б.'ч второго поколения, 10 — выметаемые 
облачка. 11—сверхоблачка. 12 — маломассивные звезды.

В соответствии с (1) скорости расширения оболочек должны доволь
но быстро падать с увеличением их размеров, а для образования наибо
лее крупных из наблюдаемых объектов необходимы ОВ-ассоциации, со
стоящие более чем из 103 членов [15, 32]. Между тем, типичная ОВ-ассо- 
циация содержит не более 100 звезд, а наблюдения свидетельствуют о ма
лом разбросе скоростей расширения оболочек при значительном измене
нии их линейных размеров (рис. 2) и даже об увеличении скоростей рас
ширения с увеличением радиусов оболочек [4, 5]. Таким образом, исход
ной ОВ-аесоциации, расположенной в центре полости, оказывается недо
статочно для поддержания наблюдаемых скоростей расширения оболочек 
в достаточно большом диапазоне изменения их линейных размеров. Соз
дается впечатление, что в процессе эволюции оболочек возникают допол
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нительные распределенные по объему полости источники энергии. Они 
могут появиться в результате стимулирования звездообразования самими 
оболочками [20—22, 33]. Такое предположение согласуется с имеющими
ся данными о концентрации очагов звездообразования вдоль ни; тренких. 
границ наибольших оболочек и указанием на существование в ряде слу
чаев градиентов возрастов звезд от центра к краю полости [20, 251-

Рис. 2. Зависимость скорости расширения от радиуса для наблюдаемых в Галак
тике оболочек по данным работы [1].

С другой стороны, потенциальная возможность развития стимулиро
ванного звездообразования заложена в исходной модели сверхоблака 
[30]. Действительно, в [34] показано, что в сталкивающихся с умеренны
ми скоростями газовых потоках возможно образование массивных (десят
ки солнечных масс) гравитационно связанных протогвезд. Поэтому столк
новение образованной исходной ОВ-ассоциацией расширяющейся оболоч
ки с хаотически разбросанными по сверхоблаку облачками может служить, 
спусковым механизмом, приводящим к образованию распространяющей
ся от центра сверхоблака волны звездообразования. Относительно быст
рая эволюция (за время ~ 107 лет) образующихся массивных звезд вто
рого поколения приводит к распространению вслед за оболочкой волны 
вспышек вторичных сверхновых (рис. 1с). Эти сверхновые и определяют 
динамику наиболее крупных оболочек. На заключительных стадиях эво
люции оболочка сгребает холодные облачка, что может привести к возник
новению областей звездообразования в пределах самой оболочки и час
тичному ее разрушению (рис. 1(1).

Возникновение волны вспышек вторичных сверхновых ведет к пере
мещению основного источника энергии из центра на периферию полости. 
Возможные наблюдательные проявления такого перемещения источника; 
энергии обсуждались в [22, 35]. На ранних стадиях эволюции распрост
ранение от центра полости вспыхивающих сверхновых должно приводить, 
к изменению распределения рентгеновского излучения вдоль радиуса по
лости [35], а на поздних может вытягивать оболочку вдоль галактической 
плоскости [22]. Как показывают наблюдения, скорости расширения обо
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лочек сосредоточены в узком интервале [1, 4, 5]. Это накладывает допол
нительные ограничения на свободные параметры моделей. Сравнение 
полученных таким образом параметров с независимыми данными может 
служить одним из критериев справедливости развиваемой теории.

Количественный анализ показывает, что в рассматриваемой модели 
скорости расширения оболочек остаются заключенными в узком интерва
ле в течение продолжительного промежутка времени только в том случае,, 
когда эффективность стимулированного звездообразования близка к ти
пичному для молекулярных облаков Галактики значению [27] и состав
ляет менее 1 %.

3. Основные уравнения. Рассмотрим динамику оболочек на расстоя
ниях, больших по сравнению с размерами турбулентного молекулярного 
ядра сверхоблака. В настоящей работе расчеты проведены для сфериче- 
ски-симметричной модели. Учет неоднородности распределения газа по 
г-координате существенен для внутренних областей галактики [32, 36, 37]. 
Динамика оболочек с инициированным звездообразованием в стратифи
цированных средах будет рассмотрена в следующей работе.

Толщина оболочек мала по сравнению с их радиусами, скорости рас
ширения относительно невелики. Давление в полости поддерживается цен
тральным источником и распространяющейся от центра к периферии 
сверхоблака волной вспышек сверхновых. Такие оболочки заведомо нахо
дятся на поздней радиационной стадии [38, 39] и их движение может быть- 
описано системой уравнений 1.5-мерной газодинамики [38—40]:

^(/?) = л/0(да0)3։ (2>

... . л г>1 СМ2— (Ми) = 4*к ар------------- > (3)

аЕ~
л =ео(О 4к/?ари, (4)

„ 4к/?3
Т 3(7-1/ (5)

и — (б>

Мо = 4кРо/гз/з. (7)

Поскольку масса выметаемого газа велика и существенно превышает- 
суммарную массу образующихся звезд, в (3) включен член, описывающий 
самогравитацию оболочек [41]. Приток энергии в полость описывается 
членом 8а(0> который определяется вначале центральным источником, а 
затем совместным действием вторичных сверхновых и сверхновых, вспы*  
хивающих в исходной ассоциации. В качестве характерного пространствен
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ного масштаба выбирался начальный радиус оболочки /?о, который в боль
шинстве вариантов расчетов полагался равным 1С0 пк. Начальные данные 
.(скорости и ускорения оболочек при. R = Ro) брались такими же, как в 
модели Кафатоса—Мак Крея [15].

Исключая из (2)—(5) р, дифференцируя (5) по времени и
приравнивая результат дифференцирования (4), сведем систему уравне
ний (2)—(5) к одному уравнению второго порядка относительно и:

<Ри , /7 , „ . и <1и ,9-гп3 2(2 + 37)кар0 _ 9(7 -1)£„(0- + (7-^) — —֊. 4- - ֊ • (8)

В зависимости от преимущественного механизчма притока энергии в 
полость в развитии сверхоболочек можно выделить три стадии.

1. Основной источник энергии вспышки сверхновых в исходной ОВ- 
ассоциации. Динамика оболочки описывается моделью [15].

2. Основной источник энергии вспышки проэволюционировавших 
звезд второго поколения, образование которых инициировано самой обо
лочкой. Эта стадия начинается с момента вспышки первой 5М второго по
коления и оканчивается, когда внутри полости вспыхивает последняя мас
сивная звезда, образование которой инициировано расширяющейся обо
лочкой.

3. Внутри полости проэволюционировали все массивные звезды исход
ной ОВ-ассоциации и образовавшиеся в результате взаимодействия обо
лочки с плотными облачками. Поток энергии в полость в результате вспы
шек 551 прекращается. Оболочка расширяется под действием оставшегося 
внутри горячего газа и накопленной кинетической энергии.*

* Если взаимодействие оболочки с плотными облачками инициирует образование 
звезд более массивных, чем звезды исходной ОВ-ассоциации, то между второй и тре
тьей стадиями может возникнуть интервал времени, когда основным источником энер
гии вновь станут вспышка сверхновых в исходной ассоциации.

Определим темп поступления энергии от вспышек 5Ы в полость, огра
ниченную оболочкой, на каждой из выделенных эволюционных стадий.

Частота вспышек 5Ы и темп выделения энергии в исходной ОВ-ассо
циации определяются распределением звезд ассоциации по массам и вре
менем жизни звезды заданной массы на главной последовательности. Для О 
явезд с массами 7 М -<՜. 30 ЛС, поставляющих основную долю 
энергии в полость [15], время жизни на главной последовательности 
т0 равно т0 ~ (2И/10 где а~1.6, тд~3107 лет [15].

Принимая [15] степенное распределение звезд по массам;

<1№(1т = Ст*  (9)
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-со спектральным индексом 2.6, — (3 -и1) (М — об
щее число массивных звезд в ассоциации, /п։ — минимальная масса 
взрывающейся звезды), получаем приблизительно постоянный темп 
выделения энергии в исходной ассоциации [15, 16]:

 (3 + 1)/7£0-[։+1,'։ -5±~ 

а(т1/10ЛГ,)։+1

-=------------------ 2------ (10)
‘4

В (10) Ео — средняя энергия, выделяющаяся при вспышке каждой сверх
новой.

Спектр .масс звезд, образующихся в результате взаимодействия обо
лочки с плотным« облачками, неизвестен. Поэтому будем в дальнейшем 
полагать, что все звезды второго поколения имеют одинаковую массу. Это 
упрощение не влияет на качественные выводы настоящей работы. Процесс 
инициированного звездообразования начинается с выходом оболочки из 
ядра сверхоблака и оканчивается, когда оболочка достигает его границы. 
Однако дополнительный приток энергии з полость за счет вспышек вто
ричных сверхновых прекращается раньше. Это происходит тогда, когда 
оболочки нагребают достаточно большую массу и начинают выметать из 
полости встречающиеся на их пути облачка. Взаимодействие облачков с 
оболочкой весьма сложно и сопровождается образованием вторичных 
ударных волн, уплощением облачков, интенсивным охлаждением образую
щегося при взаимодействии плотного слоя [34]. Для грубой оценки кри
тического радиуса Рс, начиная с которого оболочка начинает эффективно 
захватывать облачна и образование вторичных звезд внутри полости пре
кращается, учтем лишь обмен импульсом сферического облачка постоян
ной массы с набегающим потоком газа. В системе отсчета, связанной с обо
лочкой, уравнение движения облачков имеет вид:

<((те«е)/Л = р։А (П)

где тг, 5с, —масса, площадь поперечного сечения и скорость облачка
относительно оболочки, р4л — плотность газа в оболочке. Переходя от диф
ференцирования по времени к производной где г отсчитывается от 
■внешней границы оболочки внутрь полости, получим:

1 <4 _ Р.Л5с 

юс Лг тс 

= и0 ехр (— г/г0),

(12)

(13)
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где г0 —---------- » Дг — толщина оболочки, R—ее радиус. Ясно, что-

облачка начинают существенно увлекаться оболочкой, когда выпол
няется условие г0~ Аг, отсюда получаем оценку критического ра
диуса оболочки R/.

R' ~ Зте/р05։. (14>

Для типичных параметров облачков тс^ 100 М®, ге == 5 пк [42] и 
плотности числа частиц в короне сверхоблака л0 = 1 см՜՜3 получаем 
R' ~ 300 пк.

Время между столкновением облачка с оболочкой и вспышкой обра
зовавшейся звезды как сверхновой 'приблизительно равно времени жиз
ни звезды на главной последовательности То. Поэтому темп поступления 
энергии в полость от второго поколения в момент времени I определя
ется размерами и скоростью оболочки в предыдущий момент /—то:

е<3> (0 = 4г/?2 (/ - ,0) и (/ - т0) Едп„ (15)

где п, —(плотность образующихся массивных звезд второго поколения. 
Аппроксимируя и(0 на первой (до вспышек SN второго поколения) фазе 
движения решением [15]

(16)

для темпа поступления энергии в полость в результате вспышек SN вто
рого поколения получаем выражение:

(0 = 2А*Е 0п,
2.5/\/£0 (7п,/10 М^-6

3.08 -тоРо

3/5
(<-֊То)4/5 (17)

Введем эффективность вынужденного звездообразования Р, равную отно
шению массы образовавшихся внутри объема V сверхоблака массивных 
звезд к массе первоначально заключенного в этом же объеме газа. Если 
массы образующихся звезд равны тг, то их число будет равно 
М2) = = {Шс/т2. а плотность

п։ = 7У‘2’/^-₽Ро/та, (18)

где Мс, р0 — масса и плотность короны сверхоблака. Подставляя (18) в 
(17), получим

е^(0 = 2.4к₽
' 2.58/У3^р2(т1/10Л/о)^ -Р'5

(3.08к)8тЗт5
(19)՛
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В момент вспышки первой сверхновой второго поколения скорость 
оболочки перестает описываться выражением (16), соответственно пере
стает быть справедливым и выражение (19) для темпа поступления энер
гии от вспышек БЫ второго поколения. Однако в большинстве случаев 
оболочки достигают критических размеров раньше, чем успевают проэво- 
лтоционировать образовавшиеся внутри полости звезды второго поколе
ния, и выражение (19) для темпа поступления энергии в полость от сверх- 
нозых второго поколения, остается справедливым в течение всего време
ни эволюции.

На заключительной стадии, после того, как внутри оболочки вспыхи
вает последняя сверхновая, дополнительный приток энергии в полость 
прекращается и дальнейшее расширение определяется оставшимся внутри 
оболочки горячим газом и накопленной кинетической энергией, Ед3) = 0.

4. Закономерности движения оболочек. Обсуждение результатов. По
лучить аналитическое решение уравнения (8) при принятых начальных 
данных и правых частях не удается, поэтому оно решалось численно. В ка
честве единиц измерения радиуса, скорости, времени и ускорения выби
рались ДО0, и0, т = ДО0/и0, г = ио1^о- Уравнение (8) эквивалентно систе
ме безразмерных уравнений первого порядка:

г/ДО/Л = и, 

{1*11  сП = г,

«/л/Л = А{т / R*  — (7 + З7) иг/R — 97и3/2?а — Ви 

с коэффициентами А и В, равными

9(7-1)80 в= 2(2+Зт)кДр0/?*

^Ро^о՜”1 и?+т 3“о

где е0 = тп =-1 для первой фазы, е0 = — т0)* 5, 

(20)

(21)

(22)

(23)

для
4 

т = —
5

второй, е0 = 0, т = 0 для третьей. В качестве параметров задавались: 
число звезд в исходной ОВ-ассоциации, ДО; плотность частиц в короне 
сверхоблака, гц; эффективность вынужденного звездообразования, Р; 
минимальные массы звезд, взрывающихся как сверхновые, тг и массы 
звезд второго поколения, тп։; значение критического радиуса, Вс.

Пределы изменения М, По довольно жестко ограничены. В большин
стве расчетов полагалось ДО = 25, 100; По = 0.5 4- 1 см՜3. Для ггц так же, 
как в [15], принималось т.\ = 1 М®, гпг полагалось равным 10 или 20 М& 
/?с = 200 4֊ 400 пк. Параметр ₽ подбирался в процессе расчетов из уело- 
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вия, чтобы скорости расширения оболочек соответствовали наблюдатель
ным данным [1, 5] ив процессе эволюции оставались заключенными в от
носительно узком интервале 10<п<25 км/с.

Ряс. 3. Зависимость скорости расширения оболочки от радиуса при разном числе 
звезд в исходной ОВ-ассоциацни (1. М = 25; 2. К = 100) и плотности числа 
частиц газа в короне сверхоблаха (сплошные линии — п0 = 0.5 см-3, пунктир
ные — по = 1 см—3). р = 0,5 °/о. М։ = 7 Мд; М2 = 10 Мд, /?с = 0.3 кпк.

К։н(кпк>

Рис. 4. Зависимость скорости расширения оболочки от радиуса при разных массах 
звезд второго поколения. 1. Мз = 20 Мд; 2. М2 = 10 Мд. Пунктиром показана за
висимость п(7?) при М3 = 10 Мд без учета самогравнтации оболочки. п0= 1.0 см—3, 
77 = 100, р = 0.5°/о, /?с =0.3 кпк.

Результаты расчетов приведены на рис. 3—6. Как следует из рисун
ков, параметры исходной ассоциации слабо влияют на динамику оболочек 
и практически «забываются» на поздних этапах эволюции. Во всех слу*  
чаях скорости расширения оболочек становятся наименьшими в области 
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0.3—0.6 кпк, после чего начинают довольно резко расти, достигают макси
мума и затем плавно убывают. Положение минимума определяется в основ
ном массами звезд второго поколения и с увеличением последних сдвига
ется в область меньших радиусов (рис. 4).

В ускоряющихся оболочках создаются условия для развития рэлей- 
тейлоровской неустойчивости [32]. Как следует, из (8), ускорение оболо
чек не превышает величины

§т„ = Ф (0/8«оЛ’р0. (24) ■

Отсюда получаем, что характерное время развития рэлей-тейлоровской 
неустойчивости тд г~()/2 -#)1'2 всегда больше

\ив = (4>и/гзр0./е«)Ч (25).

Оценки показывают, что при характерных для фазы ускорения размерах 
оболочек R — 0.5 кпк, минимальное время раскачки крупномасштабных, 
мод X>0.1 R оказывается порядка длительности самой ускоренной фазы,, 
если эффективность стимулированного звездного образования достаточно 
мала (Р < 10՜2). Поэтому рэлей-тейлоровская неустойчивость не успева
ет разрушить оболочки, если р достаточно мало.

Ускорение крупных оболочек предсказывается также предложенным, 
в [19] механизмом лучевого давления звезд поля. Однако, как показано 
в [43], учет самогравитации оболочек качественно изменяет полученный 
в [19] результат. Оболочки могут ускоряться лучевым давлением звезд 
поля только в том случае, когда плотность энергии излучения превышает 
критическое значение Ос & 3.6-10՜12 эрг/см3, которое больше среднего зна
чения плотности энергии излучения звезд поля в Галактике (7Ср « 7-10՜13 
эрг/см3 [19]. Поэтому для систем с параметрами, близкими к параметрам 
Галактики, этот механизм оказывается не эффективным.

В рассматриваемой модели самогравитация не сильно сказывается на 
динамике оболочек и проявляется лишь на заключительных этапах эволю
ции, когда скорости расширения становятся сравнимыми со скоростями, 
турбулентных движений в сверхоблаке (~ 10 км/с), а радиусы превыша
ют 1 кпк (рис. 4).

Требование малого разброса скоростей расширения оболочек в течет - 
ние всего времени их эволюции накладывает существенные ограничения 
на эффективность инициированного звездообразования р. Чтобы скоро
сти расширения оболочек оставались в узком интервале, соответствующем- 
наблюдениям, параметр р должен быть меньше 10՜2 (рис. 5), что находит
ся в хорошем согласии с данными о низкой эффективности звездообразо
вания в гигантских молекулярных облаках, порождающих ОВ-ассоциации 
[27]. С ростом Р увеличивается количество энергии, поставляемой сверх-- 
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новыми второго 'поколения, и оболочки разгоняются до больших скоро
стей. К такому же эффекту (рис. 6) приводит увеличение размеров Яс 
объема полости, охваченного инициированным звездообразованием. При 
этом размеры оболочек, соответствующие максимальным скоростям рас
ширения, растут.

Рис. 5. Зависимость скорости расширения оболочки от радиу:а при разных зна
чениях эффективности ззсздоойразовагия. 1. 3 = 1°/о. 2. ^ = 0.5 °/0, 3. ? = . 25 °,'о 
.110=0.5 см-э, /V - 100. М1 = 7 Мэ, М2 - 10 М-:. Яс= 0.3 г.пк.

Я$Ь <кпи>

Рис. 6. Зависимость скорости расширения оболочки от радиуса при разных значе
ниях критического радиуса /?с. 1. Ис— 0.2 кик 2. /?с = 0.3 кпк, 3. Лг=0.4 кик. 
.110 = 0.5 см-3, АГ = 25. Мх=1 Му М, 10 ЛГ . 3 - 0.5 %

5. Основные выводы. 1. Предложена эволюционная модель образова
ния гигантских расширяющихся оболочек нейтрального водорода в галак
тиках. Оболочки возникают в сверхоблаках на поздних этапах развития 
звездных комплексов, когда за счет вспышек сверхновых нейтральный газ 
начинает выметаться из центральных областей сверхоблака. Для объясне
ния наблюдаемых характеристик наибольших оболочек НI необходимо 
учитывать, что расширяющиеся оболочки могут инициировать звездообра
зование в холодных облачках с массой ~ 100 М(у существующих в сверх
облаках за счет тепловой неустойчивости. В результате из таких облачков 
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образуются звезды с массами ~ 10 М которые за время ~ 107 лет 
превращаются в сверхновые, обеспечивая дополнительный рассредоточен
ный по объему источник энергии для поддержания движения расширяю
щейся оболочки.

2. Получено уравнение, описывающее динамику сферически-симмет- 
ричных оболочек с учетом эффектов стимулированного звездообразова- 
ния.

3. Для получения в предложенной модели наблюдаемых скоростей 
расширения 10—25 км/с и радиусов ~ 1 кпк оболочек требуется, чтобы 
эффективность стимулированного звездообразования не превышала 1%, 
что находится в хорошем согласии с данными об эффективности звездо
образования в гигантских молекулярных облаках, порождающих ОВ-ассо- 
циации.

4. Рассмотренная модель предсказывает увеличение скоростей расши
рения оболочек в диапазоне радиусов 0.3—0.6 кпк. Такая же тенденция 
проявляется для наблюдавшихся в М31 оболочек и, вероятно, наиболее 
крупных оболочек в LMC. Представляет интерес более полное изучение 
зависимости скоростей расширения оболочек от их размеров.

5. Процесс звездообразования, начинающийся в центре сверхоблака, 
на протяжении 107—10® лет охватывает области пространства в сотни пар
сек. Поскольку масса расширяющейся оболочки увеличивается, начиная с 
некоторого расстояния /?с ~ 0.2—0.5 кпк, она начинает увлекать холодные 
облачка. Поэтому в оболочках наибольших размеров области звездообра
зования должны быть сосредоточены у внутреннего края или в самой обо
лочке. Внутри охваченной оболочкой полости должен существовать гра
диент возрастов звездного населения. Более молодые звезды должны рас
полагаться на периферии полости, что и наблюдается в наиболее крупных 
•оболочках.

Главная астрономическая 
обсерватория АН УССР

ORIGIN AND DYNAMICS OF EXPANDING NEUTRAL 
HYDROGEN SUPERSHELLS

I. G. KOLESNIK, S. A. S1LICH

The evolutionary model of expanding supershells regulated by in- 
■duced star formation is proposed. It is suggested that giant expanding 
sheils are formed in superclouds at a late evolutionary stage of star 
6—15’5
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complexes. То understand the dynamics of the most huge supershells it 
is necessary to take into account that the expanding shells can trigger 
star formation in cold dense pre-existing cloudlets. Efficiency of indu
ced star formation must be less than one percent to fit observational, 
properties of supershells.
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ИССЛЕДОВАНИЕ ДАЛЬНЕГО ИНФРАКРАСНОГО ИЗЛУЧЕНИЯ 
ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА. II. СРАВНЕНИЕ ХАРАКТЕРИСТИК

ГАЛАКТИК В РАДИО-, ОПТИЧЕСКОМ И ИК-ДИАПАЗОНАХ
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Проведено статистическое исследование галактик Маркаряна в оптическом, даль
нем инфракрасном и радиодиапазонах. На основе ранговых коэффициентов Спирмена 
показано существование истинной корреляции между мощностью излучения галактик 
Маркаряна на длине волны 6.3 см и их светимостью в дальнем ИК-диапазоне. Массы 
атомарного водорода и вириальные (полные) массы галактик лучше коррелируют с 
оптической светимостью. Показано, что активные ядра не оказывают заметного влияния 
на темпы звездообразования в Сейфертовских галактиках.

1. Введение. В [1] было проведено статистическое исследование галак
тик Маркаряна в оптическом и дальнем инфракрасном диапазонах. В дан
ной работе характеристики, полученные в [1], сравниваются с результа
тами наблюдений галактик Маркаряна в радиодиапазоне.

Подобные исследования для отдельных выборок из списка Маркаря
на проводились в ряде работ. В [2] обнаружена тесная корреляционная 
связь между радиомощностью голубых компактных галактик (BCG) на 
длине волны 6.3 см и их светимостью в дальнем инфракрасном диапазоне. 
Показано, что BCG в радиодиапазоне характеризуются более плоскими 
спектрами, чем спиральные галактики, поэтому значительная доля радио
излучения голубых компактных галактик имеет тепловую природу. Была 
найдена слабая корреляционная связь между светимостью в ИК-диапазо- 
не и массой атомарного водорода в BCG по наблюдениям в линии 21 см. 
В [2] приводятся аргументы в пользу того, что ИК-излучение в голубых 
компактных галактиках возникает в зонах ионизованного водорода, а не 
в гигантских молекулярных облаках.

Сравнение характеристик голубых компактных галактик в оптическом 
и радиодиапазоне «а длине волны 6.3 см проведено в работе [3]. В сред
нем отношение светимостей в радио- и оптическом диапазонах у BCG в 
10 раз выше, чем у спиральных галактик. Отмечается, что зависимость 
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радиосветимости BCG на % = 6.3 см от оптической светимости Lb, отлич
ная от зависимости для нормальных галактик, указывает на малый вклад 
синхротронного излучения на длине волны 6.3 см, которое в BCG генери
руется при вспышках сверхновых.

В [4] проведено исследование 4 клочковатых неправильных галактик, 
входящих в список Маркаряна. В двух галактиках отношение радиомощ
ности Роз к инфракрасной светимости Lfih значительно превосходит соот
ветствующую величину для нормальных галактик из каталогов RC2, UGC 
и CGCG. У неправильных галактик, по-видимому, отсутствует ядро, по
этому нетепловое радиоизлучение генерируется преимущественно массив
ными звездами, тогда как нагрев пыли осуществляется как массивными 
звездами, так и звездами промежуточных масс. Высокое значение Pe.sILpiR 
у двух из рассматриваемых в [4] галактик свидетельствует о большой 
скорости звездообразования, в частности, у Марк 297 она в 10 раз выше, 
чем в нормальных спиральных галактиках, а частота вспышек сверхновых 
оценивается в 1 событие за 2—3 года.

В работах [6, 7] исследуются функция радиосветимости, двухмерная 
(радио, рентген) и трехмерная (радио, рентген, аптика) функции свети
мости Сейфертовских галактик. Показано существование истинной корре
ляции между радио- и рентгеновским излучениями галактик типа Sy 1, а 
также определена зависимость средней радиосветимости Р\ < и функции 
радиосветимости F (^Р) от оптической светимости Lp галактик.

Сравнение характеристик отдельных галактик Маркаряна в опти
ческом, ИК- я радиодиапазонах проведено также в [8, 9].

В настоящей работе проводится статистическое исследование галак
тик всего списка Маркаряна, для которых известны радиоданные.

2. Сравнение характеристик галактик Маркаряна в оптическом, даль
нем инфракрасном и радиодиапазонах. В <[1] показано, что Сейфертовские 
и Н П-талактики из списка Маркаряна имеют ряд отличительных свойств 
в оптическом и инфракрасном диапазонах. Поэтому в данной рабо
те сохранено разделение галактик Маркаряна на Сейфертовские (IRS) и 
Н П-галактики (IRE). Данные наблюдений в дальнем ИК-диапазоне пре
доставлены Центром астрономических данных Астрономического совета 
АН СССР, результаты наблюдений в радиоконтинууме на длинах волн 
6.3 см и 20 см приведены в [2—5, 9—11], массы атомарного водорода и 
вириальные массы галактик по наблюдениям на длине волны 21 см—в 
[5, 12—23]. Данные об излучении галактик в оптическом диапазоне взя
ты из работ, перечисленных в [ 1 ].

На рис. 1 представлены дифференциальные функции радиосветимости 
Сейфертовских и Н П-галактик, входящих в списки Маркаряна, на длине 
волны 6.3 см. Функции радиосветимости построены с учетом точных зна
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чений и верхних пределов потоков в радиодиапазоне. При этом использо
валась методика, разработанная в [24]. Как следует ив рис. 1, Сейфертов
ские галактики в среднем имеют в ~ 15 раз более высокую светимость, 
чем Н П-галактики, однако диапазон изменения Рв-з в обоих случаях велик 
и составляет 3 порядка величины.

1дР63(эрг/с-Гц)

Рис. 1. Дифференциальная функция радиосветимости IRS и IRE-галактик на дли
не волны л = 6.3 см.

На рис. 2 изображены распределения галактик Маркаряна по величи
нам Рв-з / Lfir и Рв-з / Lb, также учитывающие вклад галактик с верхними 
пределами потоков на длине волны 6.3 см. Приведенные на рис. 2 распре
деления позволяют сделать определенные выводы о тесноте связи между 
Lb и Рв-з, а также Lfir и Рв-з. Средние значения Рв.з / Lfir и Рв-з / Lb для 
Сейфертовских галактик мало отличаются от тех же величин в случае IRE- 
галактик. Однако разброс величин для Сейфертовских галактик значитель
но больше, что указывает на слабую связь радиосветимости и светимостей 
в оптическом и инфракрасном диапазонах для IRS-галактик. С другой сто
роны, несмотря на большой разброс радиосветимостей IRE-галактик, зна
чения P^.sILfir для них находятся в узком диапазоне, что является пря
мым указанием на тесную корреляционную связь между Рв.з и Lfir. Из 
рис. 2 также следует, что радиосветимость IRE-галактик с оптической све
тимостью связана слабее, чем с инфракрасной.

В данной работе проводился поиск регрессионных зависимостей меж
ду характеристиками галактик Маркаряна в оптическом диапазоне (опти
ческой светимостью Lb), в дальнем ИК-диапазоне (инфракрасной свети
мостью Lfir), светимостью Lh (горячего компонента пыли), отношением 
LfirILb и радиодиапазоне (мощностью радиоизлучения на длине волны 
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'6.3 см Ра.з, массой атомарного водорода Мн и вириальной массой Мт- В 
табл. 1 в строках 3 и 4 приведены коэффициенты линейной корреляции 
г и уравнения регрессии для зависимостей с г > 0.5, по крайней мере, для 
одного класса объектов. Здесь п. — количество галактик, по которым на-

1д(Рбз/։֊р|я> • 1д<Р6з/1-в}

Рве. 2. Гистограммы распределения галактик Маркаряна по
Р6 , Р6 о

■ ■ ՛ (а. 6) и ~Г~ (с. Л). 
ЬВ

՛ годились корреляционные связи, при этом выбирались лишь галактики с 
надежными измерениями потоков на длинах волн 60 и 100 мкм, 6.3 см и в 
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линии 21 см. Однако, как отмечалось в [7], определенные таким образом 
корреляционные связи могут быть подвержены эффектам селекции. Для 
выявления истинных корреляционных связей и выяснения вопроса о тем, 
в какой степени коэффициенты линейной корреляции отражают реальные 
зависимости, для тех же выборок были рассчитаны коэффициенты ранго
вой корреляции Спирмена [25], которые приведены в первой строке таб
лицы. Во второй строке приведены коэффициенты ранговой корреляции 
для полных выборок галактик Маркаряна, имеющих видимые величины 
/П-С13Т5 [1]. На уровне q = 0.1 все приведенные коэффициенты значи
мы. Как видно из табл. 1, коэффициенты линейной н ранговой корреляции 
достаточно хорошо согласуются между собой. Кроме того, из табл. 1 сле
дует, что эффекты наблюдательной селекции, связанные с неполнотой вы
борок слабых галактик, не оказывают принципиального влияния на зна
чение коэффициентов корреляции. Поэтому ниже будут рассмотрены кор
реляционные зависимости, приведенные в строках 3 и 4 таблицы.

На рис. 3 изображены 1зависимости радиосветимости Рв-з от светимо
сти в оптическом (Ьв) и дальнем ИК-диапазонах (Lfir). Как уже отмеча
лось выше, обращает на себя внимание тесная корреляционная связь меж
ду Р63 и LFJR для IRE — галактик (гс = 0.93). Сейфертовские галак
тики (помечены крестиками) хорошо укладываются на зависимость 
Ig Pb3 — /(1g LFIR) для НИ — галактик, однако располагаются правее 
зависимости 1g Р63 = /(lg LB) для IRE — галактик, их ранговый коэф
фициент корреляции ниже: гс = 0.55.

Рис. 3. Зависимость мощности 'радиоизлучения Рвз галактик Маркаряна Х=6.3 см 
волны X — 6.3 см от оптической £в и инфракрасной светимостей. Крестиками 
обозначены галактики Сейферта, точками — Н П-галактнки. Сплошными линиями про
ведены уравнения репрессии для Н 11-галактик.

Тесная корреляционная связь между Рв.з и Ьр1я показывает, что ин
фракрасное и радиоизлучение возникают в одних и тех же местах галак-
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КОЭФФИЦИЕНТЫ КОРРЕЛЯЦИИ И УРАВНЕНИЯ ЛИНЕЙНОЙ КОРРЕЛЯЦИИ
Таблица 7

Зависимость

Тип галактик

ИЗ 1ЯЕ

Я Г 1 Л7

1 0.871 25

1чрб.з~/ <*8 2 ' 0.969 14
3 0.254 28 0.891 25
4 1.390 18ЛЯ- 31.72

1 0.685 49

18Л7н-/(1г£я) 2 0՛. 739 20
3 0.673 28 0.753 49-
4 1.075 1гЛв-37.72 1.092 \gLg- 38.41

1 0.635 32

18Л/Г /(1г£в) 2 0.691 13
3 0.750 16 0.701 32
4 0.908 \яЬв— 28.95 0.958 31.1

1 0.552 24 0.933 24
2 0.978 14
3 0.589 24 0.957 24
4 0.863 \gLfjR- 8.43 1.130 20.29

• 1 0.588 44

>8 Мн=( (>8 Ьрт) 2
0.571

0.737 20
3 21 0.700 44
4 0.826 12Лг/л-26.31 0.801 18X^-25.57

г 1 0.496 33

18 лг у=/ Ой 2
0.3643 12 0.544 31

4 0.520 18Х„Л —11.87

1 0.600 24
2 0.793 14

*8^6.3 ^‘8 )
3 0.278 24 0.747 24

4
2.066 18[ -1+29.01

V ■

1 0.614 25 0.956 17

}«Р6.3=/^^н) 2 0.965 12
3 0.733 25 0.962 17’

4 1.503 18£А-37.23 1.12118£А —23.91
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тик Маркаряна. Оптические светимости Lb и Рв.з в IRE-галактиках связа
ны несколько слабее (Гс = 0.87), а для Сейфертовских галактик корреля
ционная связь отсутствует (Гс = 0.30).

В работе [26] в качестве величины, характеризующей скорость звез
дообразования в галактике, используется отношение светимости в дальнем 
ИК-диапазоне к оптической светимости LrirILb.

На рис. 4 представлены зависимости радиомощности Рез от избытка 
инфракрасного излучения LfirILb для Сейфертовских и Н П-галактик. 
Обнаружена довольно тесная корреляционная связь между lg Pe-з и 

(Евгя / Ед) {Гс — 0.75) для Н П-галактик, показывающая, что с уве
личением Lrir / Ед, а, следовательно, и темпа звездообразования в галак
тике, растет светимость галактики в радиодиапазоне. Зависимость Pe-з от 
LfirILb свидетельствует о том, что радиоизлучение в IRE-галактиках 
.'возникает в областях звездообразования.

Рис. 4. Зависимость мощности радиоизлучения Рвз галактик Маркаряна % = 6.3 см 
■от инфракрасного избытка / £д. Обозначения те же. что и на рис. 3.

В случае Сейфертовских галактик корреляционная связь между Рв.з и 
Ьгм^в не обнаружена (гс = 0.30). В галактиках Сейферта температура 
пыли выше, чем в Н П-галактиках [1], что указывает на высокую актив
ность звездообразования в них. Отсутствие зависимости между Рв-з и 
Ед/д / Ед для ^Б-галактик возможно объясняется тем, что активные ядра 
галактик Сейферта не дают заметного вклада в излучение в дальнем ин
фракрасном диапазоне [27], однако их светимость в оптическом диапазоне 
сравнима со светимостью галактики. Поэтому галактики Сейферта на диа
грамме 1дРв.з—(Ед/д / Ед) находятся систематически выше Н П-га
лактик.

Для Н П-галактик зависимость Рв-з от Ед (рис. 3) более крутая, чем 
для нормальных галактик, где Рв.з ~ ЕдМ [3, 28]. Следовательно, темп 
звездообразования в Н П-галактиках увеличивается с ростом светимости 
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в оптическом диапазоне. Такой же вывод следует из зависимости Рв.з от 
Lfir I Lb (рис. 4), поскольку для IRE-галактик величина Lfir / Lb увели
чивается с ростом Lb [1].

Отметим также, что в IRE-галактиках зависимость Р.O.J Г1К.
более крутая, чем для спиральных галактик [28] и совпадает с зави
симостью для голубых компактных галактик [2], тогда как зависи
мость Р63— L'^ значительно отличается от зависимости Р63— L°J2 
для BCG [3].

Рис. 5. Зависимость разноаветимости галактик Рв 3 от светимости горячего 
компонента пыли. Обозначения те же, что и на рис. 3.

В работе [29] показано, что значительный вклад в излучение Сейфер
товских галактик в дальнем ИК-днапазоне дает пыль, нагретая до темпе
ратуры ~ 102 К. Выясним, связано ли излучение горячего компонента пы
ли с областями звездообразования, или это результат активности ядер. 
Для этого примем, что излучение в дальнем ИК-диапазоне (12—100 мкм) 
обусловлено присутствием в галактике двухкомпонентной пыли—«горя
чей» с Td ~ 100—200 К и «холодной» с Td ~ 30—50 К. На рис. 5 пред
ставлены зависимости радиосветимости Рв.з от светимости «горячего» ком
понента Lh для галактик с измеренными плотностями потоков на длинах 
волн 12 и 25 мкм. Так же, как и в случае зависимости Рв.з от Lfir, харак
теризующей излучение «холодного» компонента (рис. 3), наблюдается тес
ная корреляционная связь (гс ~ 0.96) между Рв.з и Lh для IRE-галактик, 
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подтверждающая вывод о том, что в Н П-галактиках Маркаряна инфра
красное н радиоизлучение возникают в областях звездообразования. Для 
Сейфертовских галактик корреляционная связь между Рв.з и Ел существен
но слабее (гс = 0.61), а сами 1К5-галактики на рис. 5 располагаются си
стематически ниже ШЕ-гала-ктик. Это, наряду с тем фактом, что 1К5-га- 
лактнки хорошо укладываются на зависимость 1? Рв.з—1й Ьеп։ для 1КЕ- 
галактик (рис. 3) и полным отсутствием корреляции .между Рв.з и Ьв, по
зволяет сделать следующие выводы:

1) радиоизлучение в Сейфертовских галактиках возникает в областях 
звездообразования; 2) оптическое излучение Сейфертовских галактик не 
связано с областями звездообразования; 3) нагрев «горячей» пыли в Сей
фертовских галактиках обусловлен как молодыми горячими звездами, так 
и нетепловым излучением ядер; 4) в 1ЕЕ-галактиках нагрев пыли осущест
вляется в областях звездообразования.

Рис. 6. Зависимость массы атомарного водорода в галактиках Маркаряна от опти
ческой светимости. Обозначения те же, что и на рис. 3.

На рис. 6 представлены зависимости массы атомарного водорода. 
Мн в галактиках Маркаряна, полученной по наблюдениям в линии 21 см, 
от светимости в оптическом и дальнем инфракрасном диапазонах. В отли
чие от Рв.з масса газа Мн в галактиках IRE несколько лучше коррелирует- 
со светимостью в оптическом диапавоне, а у Сейфертовских галактик наобо
рот. Сейфертовские галактики хорошо укладываются на зависимость

Мн
1g ------ = fOgLB) для НП-галактик, однако располагаются выше зави

ло
Мн

симости 1g ------ == /(lgZ-fZÄ) и степень корреляции у них существенно 

ниже.
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Сравним зависимости вириальной (полной) массы галактик Марка- 
'ряна Мт от Ьв и 1֊Р1л (тал. 1).

Так же, как и в случае зависимости массы газа Мн от Ьв и Ьпя, кор
реляционная связь между полной массой 1ИЕ-галактик Мт и их светимо
стями в оптическом диапазоне бо\ее тесная, чем связь между Мт и Ьпя. 
Зависимости, изображенные на рис. 6, и отсутствие корреляционной свя
зи между Мн, Мт и Ьр!н! Ьв показывают, что полная масса галактики 
Мт и масса газа Мн не являются основными факторами, влияющими на 
темп звездообразования в ней.

3. Заключение. Сформулируем основные результаты сравнительного 
анализа характеристик галактик Маркаряна в оптическом, дальнем инфра
красном и радиодиапазонах.

1) На основе коэффициентов ранговой корреляции показано сущест
вование истинной корреляции между мощностью радиоизлучения 1КЕ-га- 
лактик на длине волны 6.3 см, инфракрасной светимостью Рр/я и светимо
стью горячего компонента £л. Зависимость мощности радиоизлучения 
Раз от светимости в оптическом диапазоне более слабая. Сделан вывод, 
что радиоизлучение с X = 6.3 см и ИК-излучение возникают в одних и тех 
же областях галактик.

2) Показано существование истинной корреляции между мощностью 
радиоизлучения 11?Е-галактик на длине волны 6.3 см и избытком инфра
красного излучения Ьр1я / Ьв. Поскольку величина Рргя /^в является ин
дикатором активности звездообразования в галактиках, то обнаруженная 
зависимость показывает, что непрерывное радиоизлучение может возни
кать в областях звездообразования. Наиболее вероятный источник излуче
ния на длине волны 6.3 см — вспышки сверхновых звезд. Отсутствие свя
зи между Ре.з и Ьр!я / Ьв для Сейфертовских галактик объясняется тем, 
что активные ядра не оказывают значительного влияния на светимость в 
дальнем ИК-диапазоне, но сравнимы со светимостью галактики в оптиче
ском диапазоне. Этот вывод находится в согласии с результатами, полу
ченными в [27] и [1].

3) В Сейфертовских галактиках радиоизлучение на длине 6.3 см, так 
же, как и в ШЕ-галактиках, возникает в областях звездообразования, 
тогда как оптическое излучение 11?5-галактики не связано с процессами 
звездообразования.

4) Нагрев «горячей» пыли в Сейфертовских галактиках обусловлен 
как молодыми горячими звездами, так и в значительной степени нетепло
вым излучением активных ядер, что подтверждает вывод, сделанный 
₽129].

5) Для 11?Е-талактик мощность радиоизлучения на длине волны 
6.3 см, Ра.з ~ Ъяхя113, совпадает с зависимостью для голубых компактных 
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галактик. Более крутая, чем линейная, зависимость указывает на увеличе
ние скорости звездообразования с ростом инфракрасной светимости Лр/н.

6) Масса газа Мн и вириальная масса галактик Мт для 1РЕ-галак- 
тик несколько лучше коррелируют с оптической светимостью Ав, чем со 
светимостью в дальнем ИК-диапазоне. Для ШБ-галактик эта корреляция 
слабая. Отсутствие зависимости массы газа Мн и вириальной массы га
лактики Мт от избытка инфракрасного излучения показывает,,
что темп звездообразования в галактике не зависит от Мн и Мт-
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The statistic study of Markarian galaxies in the optical, radio and. 
far infrared ranges is carried out. The existence of true correlation be
tween 6.3 cm radio emission and far infrared luminosity of the Marka
rian galaxies has been shown on the basis of the rank correlation coef
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have closer correlation with optical luminosities. It has been shown that 
active nuclei of Seyfert galaxies do not appreciably influence the star 
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Создана выборка 235 галактах Маркаряна с тепловы» спектром излучения. 173 из 
них оказались источниками /ТЯ-излучения. Из сопоставления FIR и оптических свойств 
этих галактик сделаны следующие выводы: 1) УФ-галахтики превосходят нормальные 
по избытху и цветовой температуре FIR, что является результатом высокого темпа 
звездообразования в них (ТЗО). 2) Ранние спиральные галактики с перемычкой чаще 
являются источниками FIR, чем спирали без перемычки. 3) Е—SO/а-галактики Марка
ряна по частоте встречаемости А//?-излуче«ия и по FIR-свойствам не отличают:.я от 
.других УФ-галактик. 4) В иррегулярных н компактных УФ-галактиках нагрев пыли 
производится более горячими молодыми заездами. 5) У спиралей в /7/?-области излу
чает вся галактика. Если у ранних спиралей с перемычкой последняя является основ
ным местом концентрации ранних звезд и пыли, то у поздних — их распределение бо
лее равномерно.

1. Введение. В ходе первого Бюраканского спектрального обзора не
ба было обнаружено 1500 внегалактических объектов с сильным УФ-кон
тинуумом [1—3]. Более 80% из них оказались галактикг-ми с сильным 
УФ-'КОнтинуумом тепловой природы, обусловленным излучением горячих 
голубых звезд (см., например, [4]). В настоящее время часть из них счи
тается объектами типа Н 11-областей [5], галактиками со вспышкой звез
дообразования в их ядерных областях [6], лайнерами [7]. Наблюдатель
ные данные свидетельствуют о протекании бурных ‘процессов звездооб
разования в этих галактиках.

Если предположить, что в галактиках инфракрасное иглу некие имеет 
тепловую природу (переизлучекие УФ-излучения звезд частицами пыли 
в инфракрасный диапазон, см., например, [8]), то наблюдаемое сильное 
инфракрасное излучение, аналогично ультрафиолетовому, является про
явлением бурного процесса звездообразования в них.

До недавнего времени для подавляющего большинства галактик Мар
каряна наблюдения в далекой инфракрасной области спектра (Е/7?) от
сутствовали. Благодаря инфракрасному астрономическому спутнику 
:(IRAS) в настоящее время такие наблюдения имеются.
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В настоящей работе проводится сопоставление инфракрасных и опти
ческих свойств галактик Маркаряна, в первую очередь спиральных галак
тик, с тепловым спектром излучения.

2. Выборка галактик. С целью многостороннего и корректного иссле
дования инфракрасных и оптических свойств галактик Маркаряна из об
щего обзора (1500) нами отобраны объекты, удовлетворяющие следую
щим критериям:

а) Они входят в область обзора IRAS и одновременно являются объ
ектами Уппсальского генерального каталога галактик (UGC) [9].

б) Не классифицированы как Сейфертовская галактика, квазар или ла- 
цертида.

®) Не являются членами взаимодействующих систем галактик и не 
обладают сложной ядерной структурой (многоядерные галактики).

Кратко рассмотрим суть каждого критерия.
a) IRAS в течение приблизительно 10 месяцев охватил наблюдениями 

около 96 % неба. Причем большой участок неба — многократно. Галакти- 
кя и квазары, отождествленные как источники далекого инфракрасного 
излучения, каталогизированы в работе [10]. Этот каталог создан на осно
ве полного списка точечных источников IRAS [11].

•Как отмечено в [10], лишь 54 из 1500 галактик Маркаряна не вошли 
в поле обзора IRAS.

Как известно, каталог UGC составлен на основе учета размеров боль
ших осей галактик, а не их светимостей. Каталог считается статистически 
полным для объектов с предельным диаметром 1/0 на голубых Паломар- 
ских картах (ПА) [12]. Он также содержит все галактики ярче 14.m5j 
независимо от их диаметров.

Согласно [13], наблюдаемое FIR-излучение галактики является 
функцией от наклона галактики к лучу зрения. С другой стороны, суще
ствует определенная корреляция между F'1R-излучением и морфологиче
ским типом галактики [14]. С целью более корректного учета этих факто
ров и был использован каталог UGC.

б) Невключение в нашу выборку активных галактик продиктовано 
двумя причинами. Во-первых, аналогичные исследования по выборке ак
тивных галактик проведены уже в нескольких работах (см., например, 
[15]). Во-вторых, природа источника F/R-излучения в этих объектах еще 
неполностью ясна [16, 17], и их совместное с другими галактиками рас
смотрение затруднило бы дальнейшую интерпретацию полученных резуль
татов.

в) Оптическое отождествление источников IRAS показало, что среди 
внегалактических источников F/R-излучения доля взаимодействующих 

7—155
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объектов и галактик со сложной ядерной структурой намного выше, чел։ 
среди других типов галактик [18]. Среди таких объектов немало марка- 
ряновоких галактик (Марк 171, 273 и др.).

Взаимодействующие галактики и галактики со сложной ядерной 
структурой трудно морфологически классифицировать, что имеет важное 
значение для настоящей работы. Кроме того, их инфракрасные свойства 
хорошо исследованы (см., например, [19]). Исходя из этого, мы решили 
не включать в нашу выборку все те УФ-галактики, которые в СЮС опи
саны как двойная или тройная система или, по нашим данным, являются 
таковыми, а также имеют многоядерную структуру [20, 21].

В итоге, отобранная нами выборка содержит 235 галактик Маркаряна.

3. Рассмотренные параметры. Отобранная нами общая выборка раз
делена на подвыборки по морфологическим типам галактик.

Морфологический тип большинства объектов заимствован из каталога 
иОС. На основе крупномасштабных снимков галактик Маркаряна, полу
ченных на 2.6-м телескопе Бюраканской обсерватории, а также по анало
гичным данным других авторов (в основном, согласно работе [4]) сдела
ны направления и добавления к морфологической классификации иссле
дуемых галактик.

Нами определялся морфологический тип тех галактик, которые в [9] 
описаны как компактные или Б, без детальной классификации, или вооб
ще не были классифицированы. Исправлялись также грубые несоответ
ствия. Например, Марк 905 в [9] классифицирована как объект типа Б0, 
а, согласно снимкам 2.6-м телескопа, это классическая БВЬ-галактика.

В настоящей работе сравниваются оптические и Г/Л-светимости га
лактик Маркаряна. Оптические светимости вычислены на основе фотогра
фических видимых звездных величин Цвикки (.пгр), взятых из катало
га иос.

Вычисления ^/^-светимостей основаны на оценках инфракрасных по
токов, от 42.5 до 122.5 мкм с центром на 82.5 мкм [10]. При вычислении 
светимостей галактик использованы лучевые скорости, взятые из каталога 
[22]. Они исправлены за движение Солнца вокруг Галактики. Для по
стоянной Хаббла принималось значение Но = 75 км/с Мпк. Для всех Г//?- 
источников вычислено отношение /7/?-светимости к оптической. По дан
ным работы [10] для них определены также отношения плотностей пото
ков на 100 мкм и 60 мкм, так называемый инфракрасный цвет.

С целью исследования влияния наклона галактики на ее инфракрасное 
и оптическое излучения, вычислены отношения размеров большой оси на: 
малую.

Все числовые параметры приведены в логарифмической форме.
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4. Результаты. Сопоставление нашей выборки галактик Маркаряна с 
■каталогом внегалактических источников IRAS [10] показало, что из 235 
объектов 173 (около 74%) являются источниками FIR-излучеиия.

Галактики общей выборки по морфологическому типу разделены на 
группы, содержащие соответственно: а) эллиптические и линзовидные галак
тики (Е—SO/a); б) ранние спирали с перемычкой (SBa—RBbc); в) ран
ние спирали без перемычки (SAa—SAbc); г) поздние спирали с перемыч
кой (SBc—SBm); д) поздние спирали без перемычки (SAc—SAm); е) ир
регулярные и пекулярные галактики (Irr—Рес); ж) компактные галакти
ки (комп.); з) галактики без определенного морфологического типа.

В табл. 1 для каждой упомянутой группы приведены: общее число га
лактик в группе; число источников F1R-излучения; частота встречаемости 
галактик и частота встречаемости источников F/R-излучения в каждой 
группе.

ОБЩЕЕ РАСПРЕДЕЛЕНИЕ ГАЛАКТИК И ИСТОЧНИКОВ FIR
Таблица Т

Морфологический 
тип

Общее число 
галактик

Число источни
ков FIR

Относительная 
доля галактик 
данного типа 

в выборке

Относительная 
доля источни

ков FIR в 
выборке

Е - БО/в 49 29 0.208+0.030 0.123+0.023
SAa — SAbc 30 17 0.128+0.023 0.072+0.017
SBa — SBbc 45 41 0.191+0.028 0.174+0.027
SAc — SAm 24 19 0.102+0.021 0.081+0.018
SBc — SBm 41 34 0.174+0.027 0.145+0.025
Irr + Pec 28 20 0.119+0.022 0.085+0.019
Комп. 8 7 0.034+0.012 0.030+0.011
Без классиф. 10 6 0.042+0.013 0.025+0.010

Распределение галактик по основным морфологическим типам (табл. 
1) хорошо совпадает с аналогичным распределением ярких (13т*0 mp -С 
; 14.т0) галактик Маркаряна [23]. [23 ].

Сравнивая частоты встречаемости источников FIR -излучения среди 
линзовидных галактик, ранних и поздних спиралей, .иррегулярных галак
тик и компактных объектов, с учетом частот встречаемости галактик этих 
типов в общей выборке, получаем, что существенной является только раз
ница частот встречаемости источников FIR в ранних спиралях с перемыч
кой и без нее (уровень достоверности — 95%). Таким образом, ранние 
опирали с перемычкой чаще являются источниками инфракрасного излу
чения, чем галактики без перемычки.



СРЕДНИЕ ПАРАМЕТРЫ ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА, ЯВЛЯЮЩИХСЯ ИСТОЧНИКОМ ГШ
Таблица 2

Морфологический 
тип г (Мпх) •к \gDld ' 'я

Е-БО/а 70+9 (29) 9.88±0.13 (29) 0.16+0.03(25) 10.22+0.18(22) 0.26+0.06(22) 0.24+0.02 (22)
БАа —БАЬс 57+11(16) 9.97+0.15 (16) 0.20+0.05(16) 10.04+0.17(15) 0.11+0.08(15) 0.28+0.04(15)
БВа — БВЬс 69+9 (41) 10.19+0.07 (41) 0.15+0.02(41) 10.27+0.08 (39) 0.15+0.04(39) 0.28+0.02(39)
БАс—БАт 60+8 (19) 10.07+0.12(19) 0.23+0.05 (19) 10.33+0.16 (19) 0.26+0.06(19) 0.28+0.02(19)
БВс —БВт 52+4 (34) 9.98+0.09(34) 0.20+0.03 (34) 10.15+0.10 (34) 0.17+0.04(34) 0.31+0.01 (34)
1гг+Рес 48+8 (20) 9.94+0.12(20) 0.18+0.03(18) 10.25+0.15 (17) 0.22+0.07(17) 0.20+0.03(17)
Кома. 56+12 (7) 9.86+0.20(7) 0.07+0.03 (7) 10.01+0.20(6) 0 16+0.11 (6) 0.18+0.04(6)
Без хласснф. 56+16(6) 9.82+0.24 (6) 0.17+0.07(6) 9.79+0.57 (5) —0.06+0.16(5) 0.27+0.04(5)
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В табл. 2, 3 приведены средние значения и стандартные отклонения 
некоторых параметров галактик с далеким инфракрасным излучением и 
без заметного далекого инфракрасного излучения соответственно. В скоб
ках указано число галактик, по которому определялось среднее значение 
данного параметра.

Таблица 3
СРЕДНИЕ ПАРАМЕТРЫ ГАЛАКТИК МАРКАРЯНА, НЕ ЯВЛЯЮЩИХСЯ 

ИСТОЧНИКАМИ FIR

Морфологический тип г (Мпх) 1g Did

E-SO/a 59+8 (20) 9.86+0.12(20) 0.11+0.02(20)
SAa—SAbc 68±7(10) 10.03+0.09(10) 0.30+0.07(13)
SBa —SBbc 83+16 (4) 10.13+0.10(4) 0.09+0.06(4)
SAc—SAm 51+19(5) 9.33+0.27(5) 0.41+0.12(5)
SBc—SBm 63+24 (7) 9.39+0.44(7) 0.22+0.06 (7)
Irr+Pec 35+12(7) 8.96+0.36 (7) 0.22+0.09 (8)
Комп. 95 (1) 10.42 (1) 0.26 (1)
Без классиф. 46+15(4) 9.62+0.41 (4) 0.07+0.02(4)

На основе данных, приведенных в табл. 2 и 3, проведем сравнение 
средних значений рассмотренных параметров -объектов .как между различ
ными морфологическими группами для источников Г77?-излучения (табл. 2), 
так и между одинаковыми группами, содержащими Т7//?-источники и без 
них. Как и раньше, будем считать, что разница между двумя средними 
значениями существенная, если уровень достоверности выше, чем 95%. 
Следует отметить, что при сравнении средних значений параметров учи
тывалась неодинаковость числа галактик в отдельных группах.

Сопоставление данных табл. 2, 3 выявляет только следующие сущест
венные различия: 1. Галактики 5Ва—БВЬс, имеющие инфракрасное излу
чение, в оптических лучах (1§ 7-в) в среднем более яркие, чем галактики 
Е—30/а.2. Оптическая светимость иррегулярных и пекулярных галактик 
с инфракрасным излучением превосходит таковую для галактик без ин
фракрасного излучения. 3. Инфракрасный спектральный индекс (1б £։оо/֊$во) 
для иррегулярных и компактных галактик значительно меньше, чем спек
тральный индекс поздних, а также ЗВа—ЗВЬс спиралей. Кроме того, 
спектральный индекс БВс—БВш галактик значительно больше, чем у лин
зовидных.

Для линзовидных, ранних и поздних спиралей с перемычкой и без 
нее, а также иррегулярных галактик рассмотрен вопрос о возможной рс- 
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альности линейных зависимостей типов: lgZ.a.= /(lg5loa/S00), lg£f/R = 
= /(lg D/d), lg LFIR = /(lg ֊^loo/^co), lg ^f/r^b= f D'.d), lg LFIRILa — 
= /(lg 5|00/500).

Из всех рассмотренных связей реальными оказались следующие.
Для спиральных галактик ранних морфологических типов избыток 

инфракрасного излучения отрицательно коррелирует с инфракрасным цве
том lg Sioo/Seo:

lg LFIRILB = — 0.98 lg Sl00/50l) + 0.42, (r = - 0.43 ± 0.26, N = 57).

что является следствием существования аналогичной зависимости для 
ранних спиральных галактик с перемычкой.

Такая же тенденция наблюдается и для поздних спиральных галактик,

LFirJLB = -1g -SiooMoo + 0.57, (г = - 0.45 ± 0.27, N = 53).

Только в этом случае галактики с перемычкой и без нее участвуют в этой 
зависимости примерно с одинаковым весом.

5. Дискуссия. Из 1446 галактик Маркаряна, наблюденных IRAS, 635 
(~ 44%) оказались источниками далекого инфракрасного излучения 
[10]. Согласно настоящей выборке процент источников FIR. около 74%. 
Такая разница по частоте встречаемости источников FIR для галактик 
Маркаряна, входящих в каталог Нильсона, и общей выборки объектов с 
УФ-избытком, по всей вероятности, в основном обусловлена тем, что ха
рактерное среднее расстояние для галактик нашей выборки (58±12 Мпк) 
значительно меньше, чем таковое для общей выборки галактик Маркаряна 
<90±9 Мпк) [22].

По нашим данным 59% Е—SO/a галактик Маркаряна являются ис
точниками FZR-излучения. Это более чем в 5 раз превышает данные для 
рассмотренных в [14] Е—S0 галактик Шепли-Эймс (из 54 Е—S0 галак
тик только 6 (11%) являются источниками FIR) и более 2-х раз, для яр
ких (Вт < 12*7*5) Е—S0 галактик скопления Дева (из 32 Е—S0 галак
тик 9 (28%) являются источниками FIR) [24]. На это обстоятельство 
впервые обращено внимание в работе [22].

Как видно из данных табл. 2, по инфракрасному избытку и светимо
сти галактики Е—SO/a не отличаются от маркаряновских галактик дру
гих морфологических типов. С другой стороны, так как инфракрасное из
лучение у этих галактик, в основном, имеет тепловую природу [25], то 
можно предположить, что повышенная инфракрасная светимость таких 
объектов определяется наличием повышенного темпа звездообразования, 
звездного состава и содержанием пыли безотносительно к морфологиче
скому типу. При этом очень важно, что во всех морфологических группах, 
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как для источников с инфракрасным излучением, так и без него, наклон 
галактик к лучу зрения в среднем одинаков. На повышенный ТЗО в этих 
галактиках указывают также наличие мощного УФ-континуума и сильных 
эмиссионных линий в их спектрах.

В качестве показателя ТЗО можно принимать как избыток инфракрас
ного излучения Ьр1я1Ьв, так и цветовую температуру 1&51Оо/5во. Далекое 
инфракрасное излучение галактик умеренной активности хорошо представ
ляется двукомпонентным тепловым излучением пыли с цветовыми темпе
ратурами 30 К и 80 К [25, 26]. Излучение холодного компонента обуслов
лено переизлучением ультрафиолетового излучения А—'В звезд [27], а 
более теплого — О—В звезд [8].

Тс (К)

19^100 / $60^

Рис. 1. Зависимость инфракрасного избытка (Ц? Др/Я / Ьд) от цветовой темпе
ратуры Тс (верхняя шкала) и от отношения потоков на 100 мкм и 60 мкм. Кружки — 
для галактик Шепли-Эймс [14]. Точки — полжения УФ-галактик: 1—Е50/а, 2 — 
ранние спирали, 3— поздние спирали. 4— иррегулярные и 5—компактные объекты.

На рис. 1 из работы [14] воспроизведена зависимость между инфра
красным избытком и цветовой температурой для нормальных галактик 
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выборки Шепли-Эймс. Нами там же нанесены положения, занимаемые лин
зовидными (1), ранними (2), поздними (3) спиральными, а также ирре
гулярными (4) и компактными (5) галактиками Маркаряна. Видно, что- 
галактики Маркаряна на этой диаграмме, занимают место объектсв с по
вышенным темпом звездообразования. Среди галактик Маркаряна наибо
лее высокие цветовые температуры характерны для иррегулярных и ком
пактных галактик (см. также [28]). Если учитывать то обстоятельство, что 
по значению /■'/^-избытка они существенно не отличаются от других ти
пов галактик, то их высокая цветовая температура может быть результа
том другой начальной функции масс звездообразования [29, 30].

Для разных морфологических типов нами рассмотрены зависимости 
между величиной наклона галактик и их /Т/?-светимостью, инфракрасным: 
избытком. Существенной связи между ними не обнаружено. По всей ве
роятности, это обстоятельство указывает на присутствие сильного компо
нента инфракрасного излучения этих галактик вне их ядер [13]. Равно
мерное распределение рассмотренных галактик Маркаряна по s-4-sd и 
ds+d типам УФ->континуума можно считать подтверждением данного- 
объяснения.

Отсутствие корреляции между интегральной светимостью в голубых 
лучах и цветовой температурой FIR, вероятно, указывает на то, что недав
но образовавшиеся молодые звезды, несмотря на их повышенное содержа
ние, не могут иметь заметного вклада в интегральную голубую светимость 
галактик. В УФ-области спектра ситуация может быть другой. Вероят
но, по той же причине интегральная инфракрасная светимость галактик не 
коррелирует с цветовой температурой Е/^-излучения. В этом случае мо
жет играть роль также общее содержание и распределение пыли в галак
тиках.

В зависимости от ТЗО инфракрасный избыток и цветовая температу
ра могут принимать разные значения. Корреляция между этими показате
лями ТЗО будет существовать только-для таких галактик, в которых FIR- 
излучение представлено от двух компонентов. Поэтому не удивительно су
ществование такой зависимости для спиральных галактик Маркаряна. 
Причем, для ранних спиралей это дает основание предположить, что если 
у галактики есть перемычка, то она является основной областью концен
траций ранних звезд и пыли (см. также [31]), а в поздних спиралях ран
ние звезды и пыль одинаково распределены как в перемычке,, так и в спи
ральных рукавах галактик.

6. Заключение. Таким образом, резюмируя, можно заключить:
1) Независимо от морфологического типа, галактики Маркаряна с 

тепловым спектром излучения превосходят нормальные галактики по из
бытку и цветовой температуре далекого инфракрасного излучения. Это яв>- 
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ляется результатом высокого темпа звездообразования в них. Согласно՝ 
[32, 33], аналогичный результат получен и для галактик Маркаряна со 
вспышкой звездообразования.

2) Около 59% эллиптических и линзовидных галактик Маркаряна яв
ляются источниками FIR-излучения. По своим F/R-свойствам они не отли
чаются от УФ-галактик других морфологических типов.

3) Нагрев пыли в иррегулярных и компактных галактиках с УФ-из
бытком обусловлен более молодыми и горячими звездами. Инфракрасное 
излучение этих объектов исходит от всей галактики.

4) В спиральных галактиках с УФ-избытком в излучении далекой ин
фракрасной области спектра играют заметную роль как ядерные, так и: 
внеядерные области. У ранних спиралей с перемычкой молодые звезды и 
пыль в основном находятся в перемычке. У поздних спиралей они распре
делены как в перемычке, так и в спиральных рукавах.

Бюракапская астрофизическая
обсерватория

MARKARIAN GALAXIES AS SOURCES OF FAR INFRARED 
RADIATION

R. A. KANDAI.IAN. A. R. PETROSIAN

The sample of 235 Markarian galaxies with thermal emission-like- 
spectrum is formed. 173 among them are sources of far infrared emis
sion. The comparison of FIR and optical properties of these galaxies 
shows: 1) The galaxies with UV continuum exceed the normal ones eith
er in infrared excess or color temperature, being a result of high star 
formation rate (SFR) in UV-galaxies. 2) The early type of barred spi
rals more often show FIR emission, than non-barred spirals. 3) The 
FIR properties of E-SO/a galaxies with UV continuum are not differ
ent from those of other types of UV-galaxies. 4) The heat of dust in. 
the irregular and compact galaxies is due to hotter and young stars- 
than in the other types of galaxies. 5) The FIR emission of 
spiral galaxies comes from the whole galaxy. In the ease of early type- 
of barred spiral stars and dust are concentrated in the barred region,, 
while in the late type of barred spirals the distribution of stars and. 
dust is more uniform.
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С помощью соотношений, связывающих моменты распределений квадратов истин
ных и видимых сферичностей галактик в предположении, что галактики являются сжа
тыми эллипсоидами вращения, а ориентации их плоскостей симметрии в пространстве 
равновероятны, найдены математические ожидания, дисперсии, асимметрии и эксцессы 
распределений квадратов истинных сферичностей галактик для ряда выборок из ката
лога Нильсона (УСС). Обнаружена область на небесной сфере с повышенной видимой 
сферичностью галактик.

1. Введение. Задачу нахождения распределения истинных сферично
стей галактик (сферичность объекта есть отношение его малой оси к боль
шой) по распределению их видимых сферичностей в предположении, что 
а) они имеют форму сжатого эллипсоида вращения и б) ориентации их 
плоскостей симметрии в пространстве равновероятны, рассмотрел и чис
ленно решил Хаббл [1].

К. В. Каврайская [2] при тех же предположениях получила инте
гральное уравнение, связывающее функции распределения видимой ф(и) 
и истинной сферичности /(и) галактик:

® (и) =
о

и/(и)

рг1 — и’ V ы’ — V1
(1)

Формальным решением этого уравнения является его обращение

/(«) = —/1-</ 
К

Г <р (и)
3 - иа
О

Такая задача принадлежит к числу некорректных.

(2)
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Т. А. Агекян и Н. К. Сумзина [3] предложили вместо распределения 
истинных сжатий находить моменты этого распределения. Это устраняет՜ 
«некорректность». Используя (1), они получили связь между начальными: 
моментами распределений величин у (квадрат видимой сферичности) к 
X (квадрат истинной сферичности):

Г“ 2 (3>
+ 1 /-о

. В работе [3] получено также уравнение, связывающее функции рас
пределения квадратов видимых и истинных сферичностей в предположении, 
что галактики являются вытянутыми эллипсоидами вращения:

? (у> у3’3 - ֊֊ ( х/՝х- (цу
2 1 (у —х)(1 — х)

Позднее Сандидж, Фримэн, Стоукс [4] получили уравнение, анало
гичное уравнению Каврайской, которое решалось ими численно при раз
личных дополнительных предположениях о распределении истинных сфе
ричностей (равномерное распределение, нормальное и скошенное бино
миальное), а затем сравнивались полученное при этих предположениях и 
наблюдаемое распределения сжатий.

Подобным образом решали эту задачу также Окамура и др. [9]. Рас
пределение истинных сферичностей принималось ими нормальным либо в֊ 
виде суперпозиции двух или трех нормальных распределений. Решением 
считалась функция распределения, максимизирующая так называемый 
«информационный критерий», который тем больше, чем лучше заданная, 
функция предсказывает видимое распределение и чем меньшее число пара
метров она имеет.

Ноердлинджер [8] решал уравнение (1) итерационным методом Лю
си [7], который позволяет получить функцию распределения истинных 
сферичностей, если задано ее начальное приближение.

2. Применение метода моментов. В настоящей работе получены харак
теристики распределения квадратов истинных сферичностей по данным 
каталога Нильсона |(ЦОС) [6] на основе метода моментов, изложенного 
в [3]. Используя (3), получаем следующие соотношения для моментов- 
распредел ения квадратов истинных и видимых сферичностей:

- 3 - 1
2 У 2

֊8 35ха =---- у3
16

15 6 - 1

15 3 - 1
16 а 16 16

-. 315 140 30 12 - 5х* = -------- у*--------------у--------------у--------------у----------- -128 У 128 У 128 У 128 У 128

(5>
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Выражения (5) позволяют вычислить по иззестным формулам дисперсию, 
асимметрию и эксцесс величины X:

в» .= ха — ~х\ А в, = (х3 — ЗР х + 2?) (о2 Р'2.

_ _____ (6)
£хх = (х*- 4х3 X 4- бх1 ? ֊ 3?);(’2,)։ ֊ з.

Каталог ПОС содержит данные о 12940 галактиках северного неба 
(6 —2с30/). Галактики включались в каталог, если их видимый диа
метр в голубом цзете — не менее 1՜, или их видимая звездная величина не 
■превышает 14?5. Большие и малые диаметры галактик измерены Нильсо
ном по отпечаткам Паломарского обзора неба со снимков в голубых и 
красных лучах (в дальнейшем — «голубые» и «красные» диаметры, сфе
ричности и т. д.).

Данные 1ЮС о диаметрах обработаны для различных типов галактик, 
(хотя предположение, что галактики являются эллипсоидами вращения, 
не вполне корректно для иррегулярных систем и Б-галактик с развитой 
спиральной структурой) и для всех объектов каталога в целом, исключая 
двойные и кратные системы, для которых приведены только их общие диа
метры. Получены параметры распределений видимой сферичности (и) и 
со соотношениям (5) и (6) квадрата истинной сферичности (х). Результа
ты приведены в табл. 1. Во втором столбце указано количество галактик

' , С
в выборке (п). Приводится также величина а'=— > математическое

Уп֊֊1
ожидание которой равно стандарту выборочного среднего. В верхней стро
ке для каждой выборки помещены «голубые», в нижней — «красные» па
раметры. Параметры распределения квадрата видимой сферичности (у), 
как промежуточные результаты, не включены.

Известно, что при уменьшении угла наклона между лучом зрения и 
плоскостью симметрии галактики ее видимый диаметр увеличивается. Этот 
эффект сильнее проявляется для спиральных систем. Так как условием 
включения в каталог Нильсона галактик слабее 14Т5 являлось превыше
ние их видимыми диаметрами некоторого фиксированного значения, то в 
ПОС оказался избыток галактик, видимых под малым углом наклона, что 
приводит к занижению против реальной величины, особенно для спираль
ных систем, значений и, у, х. Кроме того, если галактика имеет мощный 
слой пылевой материи, то он может при малых углах наклона закрыть 
большую часть центрального сгущения, что снижает видимую сферичность 

галактики. Когда оценки у и у2 оказываются по этим причинам силмю за
ниженными, это приводит к получению отрицательных X и СТх2. Такой ре
зультат и получен для обычных спиралей (см. табл. 1). Эффект ограни
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чивающего диаметра далее в работе был устранен 'Путем ограничения рас
сматриваемых выборок (см. раздел 3).

Таблица 1
ПАРАМЕТРЫ РАСПРЕДЕЛЕНИЙ и И х ДЛЯ РЯДА ВЫБОРОК ИЗ ОСС

Вы
борка n П

а
а*

и A*a £хи X
X

0** А,, £х,

UGC
12537 0.553 0.0025 0.078 -0.013 —1.23 0.0761 0.0019 0.045 3.7 13.5
12463 0.560 0.0025 0.080 -0.001 -1.25 0.0891 0.0021 0.057 3.4 10.0

р 546 0.807 0.0064 0.023 -0.46 -0.55 0.508 0.011 0.062 0.82 -0.15
539 0.810 0.0063 0.022 -0.47 -0.44 0.516 0.011 0.060 0.82 -0.02՛

SO и 902 0.681 0.0071 0.046 —0.30 -0.80 0.264 0.0081 0.059 1.71 2.9
SB0 900 0.686 0.0071 0.046 -0.31 -0.82 0.275 0.0083 0.062 1.61 2.3

so .1
776 0.666 0.0078 0.047 -0.22 -0.84 0.236 0.0082 0.053 2.1 4.9
774 0.673 0.0078 0.047 -0.23 -0.87 0.249 0.0086 0.057 1.93 3.8-

s 5886 0.446 0.0036 0.076 0.49 ֊0.98 -0.088 -0.04
5875 0.452 0.0036 0.076 0.51 -0.97 -0.080 -0.03

Sa 389 0.470 0.012 0.060 0.58 -0.77 -0.078 -0.06
389 0.481 0.013 0.062 0.54 -0.86 -0.060 -0.04

Sb 762 0.453 0.010 0.071 0.42- -1.07 -0.085 -0.05
762 0.459 0.010 0.071 0.46 -1.01 —0.077 -0.04

Sc 2028 0.455 0.0069 0.097 0.33 -1.35 -0.044 0.003 0.014
2025 0.460 0.0069 0.098 0.34 ֊1.35 —0.036 0.003 0.023

SB 1684 0.627 0.0058 0.056 -0.183 -0.94 0.1749 0.0053 0.048 2.4 6.Г
1677 0.634 0.0058 0.056 -0.199 -0.94 0.1871 0.0056 0.053 2.3 5.2

SBa 253 0.691 0.013 0.045 -0.20 -1.03 0.285 0.017 0.070 1.66 1.87
253 0.686 0.013 0.044 -0.20 -1.04 0.272 0.015 0.059 1.69 2.3

SBb 584 0.647 0.0095 0.053 -0.182 -1.01 0.207 0.0097 0.055 2.10 4.0
583 0.650 0.0095 0.053 -0.20 -1.02 0.213 0.0099 0.057 1.97 3.4

SBc 380 0.631 0.013 0.064 -0.40 -0.83 0.193 0.013 0.060 1.67 2.4
380 0.645 0.013 0.064 -0.43 -0.76 0.220 0.014 0.074 1.64 2.2

Irr 442 0.621 0.012 0.060 —0.175 -1.03 0.168 0.011 0.053 2.5 6.4
433 0.639 0.013 0.068 -0.094 -1.18 0.215 0.016 0.106 1.96 2.2

„зона“ 1193
1159

0.607
0.614

0.0080
0.0081

0.075
0.076

-0.182
-0.155

-1.19
-1.22

0.166
0.179

0.0084
0.0091

0.084
0.096

2.1
2.0

3.0
2.4
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Согласно табл. 1 «голубые» величины и и х систематически уменьша
ются от эллиптических к иррегулярным галактикам. Однако обычные спи
рали резко отличаются по этим и ряду других параметров от галактик дру
гих морфологических типов.

На полученные результаты повлияли, конечно, систематические ошиб
ки и различного рода селекции у каталога БЮС. В ней, по-видимому, за
вышены видимые сферичности галактик 50. В работах [4, 8, 9], выполнен
ных по другим наблюдательным данным, для 50 приводятся те же оценки 
средней истинной сферичности, что и для спиральных галактик или даже 
ниже.

Оценки и и х для подтипов 5 и 5 В завышены по отношению ко все
му объему 5 и 5В, для большой части которого подтипы не указаны. Это 
вызвано тем, что для галактик, видимых почти с ребра, трудна точная 
классификация, и значительная их часть не была отнесена в каталоге к ка
кому-либо одному подтипу 5 и 5В, что привело к дефициту числа галак
тик с малыми углами наклона для каждого подтипа.

Полученная дисперсия о*— одного порядка (0.05 4- 0.06) для всех, 
типов галактик, исключая обычные спирали. Если предположить, что то 
же самое верно для дисперсии истинной сферичности, то дисперсия види
мой сферичности должна возрастать при переходе от менее сжатых 
систем к более плоским. Табл. 1 показывает, что такая зависимость соблю
дается, но не вполне строго.

Для эллиптических систем А$х и Ехх имеют более низкое значение՛ 
по сравнению с другими классами галактик, причем для последних харак
терен большой разброс этих величин.

«Красные» параметры распределений и и х не обнаруживают система
тических отличий от «голубых». Исключение составляет небольшое превы
шение «красных» и, х над «голубыми», которое можно считать достовер
но установленным, так как хотя такое превышение и не является стати
стически значимым по отношению к с/ каждой выборки, но присутствует 
для любой из них (за исключением системы 5Ва, количество которых не
велико), что не может быть случайным. Более высокую сферичность га
лактик в красных лучах следует объяснить лучшей видимостью в них сфе
рической составляющей звездного населения.

3. Влияние промежутка видимых звездных величин галактик на пара
метры распределения их сферичностей для каталога УвС. Для получения 
этой зависимости весь промежуток видимых величин для двух вы
борок (весь каталог и обычные спирали) был разделен на шесть частей.
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Обработка производилась для каждого промежутка видимых звездных ве
личин отдельно. Результаты приведены в табл. 2.

■а) Весь каталог НОС

Таблица 2
ЗАВИСИМОСТЬ ПАРАМЕТРОВ РАСПРЕДЕЛЕНИЙ а И х ОТ ВИДИМЫХ 

ЗВЕЗДНЫХ ВЕЛИЧИН ГАЛАКТИК

т п и
а

о* д«о £х„ X а'_
X

-- Л.. Ехх

ш<14.0
1963 0.637 0.0054 0.058 -0.25 —0.96 0.196 0.0055 0.059 2.1 4.2
1955 0.641 0.0055 0.059 -0.26 -0.98 0.205 0.0057 0.064 1.9 3.3

]14; 14.5] 1601 0.662 0.0060 0.057 -0.37 -0.88 0.242 0.0067 0.073 1.5 1.8
1595 0.666 0.0060 0.057 —0.42 -0.82 0.251 0.0069 0.075 1.4 1.5

114.5; 15] 2240 0.576 0.0055 0.067 -0.03 -1.14 0.097 0.0039 0.035 3.9 15.8
2229 0.582 0.0055 0.067 —0.04 - 1.15 0.108 0.0043 0.041 3.5 12.4

]15; 15.5] 2638 0.513 0.0053 0.073 0.24 —1.15 • 0.005 0.0016 0.007 28. 440.
2625 0.518 0.0053 0.075 0.27 -1.17 О.ОП 0.0027 0.019 11. 97.

115.5; 16] 2379 0.460 0.0059 0.082 0.40 -1.12 -0.06 -0.02
2370 0.467 0.0059 0.083 0.43 -1.12 -0.05 0.000

т>16.0 1707 0.516 0.0078 0.104 0.08 -1.47 0.055 0.0069 0.080 3.1 7.2
1680 0.530 0.0081 0.109 0.11 -1.49 0.085 0.0084 0.118 2.6 4.0

б) Б-галактики

т<14.0
826 0.563 0.0086 0.062 0.10 —1.05 0.067 0.0041 0.014 8.8 83.
825 0.567 0.0087 0.062 0.08 —1.09 0.076 0.0049 0.020 6.5 44.

]14; 14.5] 549 0.583 0.0108 0.064 -0.05 -1.14 0.106 0.0078 0.033 3.5 14.2
547 0.590 0.0111 0.067 -0.08 -1.16 0.122 0.0093 0.047 3.0 9.4

114.5; 15] 1008 0.489 0.0082 0.067 0.36 -1.04 -0.04 -0.03
1005 0.494 0.0083 0.068 0.35 -1.07 -0.03 -0.02

115; 15.5] 1423 0.433 0.0069 0.068 0.66 -0.70 -0.12 -0.05
1419 0.435 0.0070 0.069 0.70 -0.69 -0.11 -0.06

115.5; 16] 1427 0.368 0.0070 0.069 0.92 -0.30 -0.19 -0.11
1427 0.374 0.0070 0.070 0.96 -0.22 -0.19 -0.10

7Я>16.0 650 0.319 0.011 0.079 1.21 0.06 -0.23 -0.10
649 0.328 0.011 0.078 1.26 0.26 -0.22 —0.99

Подтвердился факт занижения средней сферичности галактик вслед
ствие использования при создании каталога 1ЮС для объектов с видимой 
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звездной величиной, превышающей 14т5, критерия ограничивающего 
диаметра. Для выборок с т 14.5 отрицательных значений х и о’ не 
получено, кроме я* для галактик 5Ь, что может быть случайным, так как 
число этих объектов невелико. Для галактик слабее 14?5 «их плавно 
уменьшаются по мере возрастания иг, что и объясняется уменьшением 
среднего наклона галактик, необходимого для превышения ограничиваю
щего диаметра 1', при уменьшении видимого блеска. Исключение состав
ляет промежуток т > 16 для всего каталога, где наблюдается некоторое 
повышение средней сферичности, вызванное резким уменьшением (с 60% 
до 38%) доли спиральных систем в общем объеме каталога по сравнению 
с промежутком 15.5 т < 16.

ПАРАМЕТРЫ РАСПРЕДЕЛЕНИЙ и И х ДЛЯ ГАЛАКТИК ЯРЧЕ 14Т5
Таблица 3

Вы- и а* Ех а‘_ О’ Ехборка 1 и и X X

исс 3565 0.648 0.0040 0.058 —0.30 -0.93 0.2165 0.0043 0.066 1.81 2.9
3551 0.652 0.0040 0.058 -0.33 -0.92 0.2253 0.0044 0.069 1.68 2.4

317 0.819 0.0080 0.020 -0.46 -0.35 0.536 0.014 0.059 0.84 -0.03
■Ь

313 0.820 0.0079 0.020 -0.47 -0.30 0.539 0.014 '0.057 0.84 0.07

50и 459 0.695 0.0098 0.044 -0.33 -0.75 0.292 0.012 0.064 1.58 2.3
5В0 457 0.703 0.0098 0.043 -0.34 -0.77 0.306 0.012 0.069 1.45 1.63

50
390 0.687 0.011 0.044 -0.28 -0.76 0.273 0.012 0.058 1.80 3.4
388 0.695 0.011 0.044 -0.28 -0.81 0.291 0.013 0.068 1.66 2.4

1375 0.571 0.0068 0.063 -0.038 -1.10 0.0826 0.0040 0.022 5.5 34.
1372 0.576 0.0068 0.064 0.016 -1.12 0.0943 0.0048 0.031 4.4 21.

5Ь
237 0.526 0.016 0.063 0.19 -1.11 0.0085 -0.02
237 0.530 0.016 0.062 0.19 -1.08 0.014 -0.01

1
Зе

414 0.613 0.013 0.067 -0.25 -1.04 0.163 0.012 0.060 2.1 4.1
413 0.618 0.013 0.068 -0.27 —1.03 0.175 0.013 0.067 2.0 3.3

ЗВ
511 0.677 0.0095 ■0.046 -0.27 -0.92 0.256 0.011 0.057 1.69 2.7
510 0.679 0.0094 0.045 0.32 -0.86 0.259 0.010 0.052 1.54 2.6

звь 182 0.676 0.016 0.045 -0.23 -0.98 0.254 0.017 0.055 1.74 2.9
182 0.683 0.016 0.045 —0.32 -0.91 0.266 0.017 0.055 1;46 1.95

Наблюдается некоторое повышение а’ с ослаблением блеска галак
тик, что, возможно, связано с описанным в разделе 2 явлением роста с 
падением и. 
3—155
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Действие ограничивающего диаметра привело к необходимости отбро
сить все объекты слабее 14?5 и в качестве реальных принять те парамет
ры распределения величин и, У и X, которые получены в результате обра
ботки галактик ярче 14Т5. Эти результаты содержатся в табл. 3 (вклю
чены выборки, численность которых не слишком, мала). К сожалению, и 
такие выборки не свободны полностью от селекции, так как ограничение 
по видимой величине приводит к понижению числа галактик с малыми на
клонами (виды селекций, в зависимости от типа выборки, для задач та
кого рода описаны в [5]).

Данные табл. 3 качественно не противоречат сделанным выше выво
дам о зависимости характеристик распределений и и х от морфологическо
го типа галактик.

Рис. 1. Зависимость «голубая» видимая сферичность — прямое восхождение. На> 
нижней равномерной шкале горизонтальной оси отложен номер галактики по каталогу 
ПОС, соответствующий прямому восхождению на верхней шкале.

4. Зависимость средней видимой сферичности галактик, от положения 
на небесной сфере. Обнаруженная зависимость средней видимой сферич
ности галактик от их прямого восхождения представлена на рис. 1. Каж
дая точка изображает среднюю сферичность сотни галактик, последова
тельно выбираемых из каталога. Для выборки из 100 галактик Ои в сред
нем ~ 0.028. По оси абсцисс для удобства отложены к— номера галактик 
в каталоге, что соответствует не вполне равным промежуткам для от..
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В промежутке а от 0* до 3А наблюдается повышенная сферичность 
с максимумом при а — 1А. В промежутке от — 8А до — 18А средняя ви
димая сферичность практически постоянна. Зоны наибольшего изменения 
и совпадают с зонами наибольшего сокращения численности галактик 
из-за поглощения света в плоскости Галактики (5А-ь7А, 19A-s-21A). 
Однако полученная зависимость и от галактических координат — 61Г 
и /" (рис. 2 и 3, соответственно) — не показала связи данного эф
фекта с поглощением света в Галактике. На рисунках точками обоз
начены величины и для галактик в диапазонах би/, ширина которых 
Iе. 5 и 3°, соответственно. Гистограммы внизу представляют коли
чество галактик к' в этих диапазонах, что позволяет судить о статис
тической значимости каждой точки. Колебание к' с изменением Ъ и I 
в основном связано с поглощением света в плоскости Галактики и с 
содержанием в UGC только объектов с 8^>— 2°. 5. Черные точки соот
ветствуют случаю к' > 100. UGC информации для — 65° не со
держит. Если бы поглощение света в галактической плоскости значи
мо увеличивало среднюю видимую сферичность, то должен был наб
людаться рост и с уменьшением |6|. Реально, при Ь < — 45° средняя 
видимая сферичность резко повышена, а в северном галактическом 
полушарии и от Ь заметно не зависит и в среднем меньше, чем в юж
ном. Только для галактик с т 14.5, на которые правило ограничи
вающего диаметра не распространяется, обнаружено падение и с рос
том 6 в пределах + 10° < Ь + 75° на небольшую величину (~0.06).

Характер зависимости и от а, Ь и I скорее приводит к выводу о 
существовании одной области повышенной сферичности с максимумом 
при а~1А, 8~0° (6~ — 60°, Z~125°). Эта область (8^>— 2°. 5, Ь < 
-С — 45°), в дальнейшем называемая „зоной“, обработана отдельно. 
Результаты приведены в табл. 1.

Аналогичное изучение дисперсии видимой сферичности не выявило 
систематической зависимости ее от координат на небесной сфере.

Зависимость прямое восхождение — сферичность, типа изображенной 
на рис. 1, обнаружена только для галактик Sb, SBb, Sc, SBc и Irr.

Повышение сферичности в «зоне» гораздо сильнее выражено для га
лактик с т > 14.5, а для интервала ] 14.0; 14.5] практически отсут
ствует. Высокое значение и в «зоне» связано, видимо, с большим значе
нием в ней этой величины для спиральных и иррегулярных галактик, на
блюдаемых под малыми углами наклона.

Так как «зона» расположена в направлении, примерно противополо
жном направлению на центр Местного сверхскопления в созвездии Де
вы, то возможно, что повышение сферичности в «зоне» является след-



344 И. И. НИКИФОРОВ

Рис. 2. Зависимость видимая сферичность в голубом цвете — галактическая ши
рота. Гистопрамма внизу представляет количество галактик в рассмотренных промежут
ках Ь.

ствием некоторой предпочтительной ориентации плоскостей симметрии га
лактик в Местном сверхскоплении. Ряд недавних работ по изучению ори
ентации галактик подтверждает такую возможность. Может быть, обна- 
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ружейный эффект связан лишь с техническими причинами. Нельзя, на
пример, полностью исключить возможность неоднородности отпечатков 
Паломарского обзора неба, которая могла быть вызвана ошибкой при 
определении необходимого времени экспозиции для одной партии пласти
нок.

Рис. 3. Зависимость видимая сферичность в голубом цвете — галактическая долго
та. Гистограмма внизу представляет число галактик в соответствующих промежутках/.

Зависимости «красной» и «голубой» сферичностей от координат на 
небесной сфере значительно друг от друга не отличаются.

4. Основные результаты. На основании метода моментов, в предполо
жении равновероятности ориентации плоскостей симметрии галактик и о 
их форме — эллипсоида вращения, получены средняя величина, диспер
сия, асимметрия и эксцесс распределения квадратов истинных сферично
стей галактик по каталогу ЧОС в целом и для отдельных типов галактик.
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Для линзовидных систем, содержащихся в UGC, получено высокое зна
чение х.

Способ формирования каталога UGC для объектов с т > 14.5 при
водит к избытку в нем видимых с ребра галактик, что ведет к занижению 
оценок сферичности. Для галактик ярче 14?5 получены реальные пара
метры распределения квадратов истинных сферичностей.

Обнаружена зона повышенной видимой сферичности галактик, что 
может быть следствием неравновероятного распределения плоскостей сим
метрии галактик в масштабах Местного сверхскопления.

Автор выражает благодарность Т. А. Агекяну за внимание к работе 
и полезные обсуждения.
Ленинградский государственный 

университет

THE PARAMETERS OF DISTRIBUTIONS OF APPARENT AND 
INTRINSIC SPHERICITIES OF GALAXIES FROM NILSON’S 

CATALOGUE (UGC)

I. I. NIKIFOROV

Using the relations connecting the moments of distributions of 
squares of the apparent and intrinsic sphericities of galaxies in the as
sumption that galaxies are flattened ellipsoids of rotation and that 
their planes of symmetry are orientated uniformely in space, the avera- 
■ged values, the dispersions, the asymmetries and the excesses of distri
butions of squares of the intrinsic sphericities of galaxies for the num
ber of samples from Nilson’s catalogue (UGC) have been found. It has 
been shown that due to the pecularities of compilation of this catalo
gue it is possible to use directly the UGC’s data only for objects brigh
ter than 14?5 in this paper. The region on the celestial sphere with 
larger apparent sphericities of galaxies has been located.

ЛИТЕРАТУРА

1. E. P. Hubble, Astrophys. J, 64, 32i, 1926.
2. К. В. Кав райская, Вести. ЛГУ, 1, 148, 1958.
3. T. А. Агекян, Н. К. Сумзина, Астрофизика, 3, 545, 1967.

4. A. R- Sandage, К. С. Freeman, N. R. Stokes. Astrophys. J., 160, 831, 1970.
5. Б. И. Фесенко, Астрофизика, 6, 549, 1970.
6. Р. Nilson, Uppsala General Catalogue of Galaxies (UGC), Uppsala Astron. Ob- 

serv. Ann., 6. 1973.
7. L. B. Lucy, Astron. J., 79, 745, 1974.
8. P. D. Noerdllnger, Astrophys. J., 234, 802, 1979.
9. 5. Okamura, B. Takase, M. Hamabe, У. Nakada, K. Kodaira, Publ. Astron. Soc.

Jap., 33, 223, 1981.



АСТРОФИЗИКА
ТОМ 30 АПРЕЛЬ, 1989 ВЫПУСК 2

1
ГУДК: 524.8

ДИФФУЗИЯ РЕЗОНАНСНОГО ИЗЛУЧЕНИЯ
В БЕСКОНЕЧНОЙ ОДНОРОДНО РАСШИРЯЮЩЕЙСЯ СРЕДЕ

С. И. ГРАЧЕВ

Поступила 15 февраля 1988 
Принята к печати 25 марта 1988

Получено аналитическое решение задачи о переносе резонансного излучения в одно
родной изотропно расширяющейся среде с использованием диффузионного приближе
ния в пространстве частот при соответствующем учете частичного перераспределения 
по частоте и отдачи. Первичные источники считаются распределенными равномерно по 
пространству и пропорционально коэффициенту поглощения — по частоте. Найдены 

-профили спектральной линии, а также такие интегральные величины, как среднее число 
рассеяний фотона М и относительное число несбалансированных переходов из верхнего 
состояния атома в нижнее р12. Выражение для последней величины, имеющей также 
смысл вероятности выхода фотона, отличается от получаемого в теории движущихся 
оболочек Соболева множителем, который обращается в 1, когда отдача становится пре- 
небрежимой.

1. Введение. При решении многих астрофизических задач возникает 
проблема переноса резонансного излучения в расширяющихся средах. При 
этом в ряде случаев (оболочки сверхновых, расширяющаяся Вселенная) 
расширение можно считать однородным и изотропным (хаббловская кине
матика), а среду — бесконечной. Однако в указанных случаях (см. [1]) 
уже нельзя принимать приближение полного перераспределения по часто
те при рассеянии в сопутствующей системе координат, и при описании рас
сеяния следует использовать функции частичного перераспределения по 
частоте. В диффузионном приближении, соответствующем функции пере
распределения /?։:(х, х') в обозначениях Д. Хаммера [2], задача о пере
носе в бесконечной однородно расширяющейся среде была решена в 
[1, 3]. В настоящей работе мы обобщим результаты, полученные в [1] и 
[3], на случай неконсервативной среды с учетом отдачи при рассеянии. 
При этом будет использовано более реалистичное, чем в [1, 3], представ
ление коэффициента поглощения.

2. Основные уравнения и соотношения. Для интенсивности излучения 
•7(х) в изолированной спектральной линии, возникающей в бесконечной 
однородной изотропно расширяющейся среде с равномерно распределен-
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ними по пространству источниками мощностью — ^(х), основное урав
нение имеет вид

_1^х) = -а(х)7(х)Ч-к Г/?(х, х')/(х') ^ +50(,х) (1>
</х

с граничным условием /(+сс) = 0. Здесь х= (у—у0)/Дуд— безраз
мерная частота, отсчитываемая от центра линии (у = у0)՛ в доплеровс
ких полуширинах Дуд = у0о։А/с («** —средняя скорость теплового дви
жения атомов), «(х) = Аг։а(у)/Л։։(у0) — профиль коэффициента поглоще
ния &п(у), '•— альбедо однократного рассеяния, R (х, х')— функция 
перераспределения по частоте при рассеянии в сопутствующей систе
ме координат, причем

У??(х, х') <1х = а(х')։ (2>

где х' и X — частоты поглощенного и излученного фотонов соответственно. 
Безразмерный градиент скорости у в (1) есть

1 </и։ 8туЗ 1 Н

А21 п։ (3>

где (IV, I (18 — Н — градиент скорости, не зависящий ни от координат, ни 
от направления, Л21 — эйнштейновский коэффициент вероятности спонтан
ных переходов, £1 и ёг — статистические веса верхнего и нижнего уровней 
перехода, Пл — концентрация атомов на нижнем уровне. В (3) входит так
же нормировочная постоянная профиля коэффициента поглощения А =

Важными характеристиками среды являются степень возбуждения 
атомов П2/П1, вместо которой мы вводим величину՛

2Лу2 £։ п2
5=----- -----------(4>

Лса ё2 п։

а также число нескомпенсированных переходов из верхнего состояния в 
нижнее

R = п։/4։1 — п1֊/1а51а = РцПз-Дл.. (5)

Здесь Ва— эйнштейновский коэффициент вероятности перехода при по
глощении фотона в линии. /12 — средняя (по профилю коэффициента по
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глощения) интенсивность излучения в рассматриваемой линии. Вторым 
равенством в (5) вводится фактор 012, представляющий собой вероятность 
выхода фотона.

Величины 5, R и 012 можно выразить через значение интенсивности 
I (—°°). По своему физическому смыслу 5 пропорциональна интегралу по 
всему интервалу частот от суммы двух последних слагаемых в правой 
части (1). Интегрирование Обеих частей (1) по х от —оо до +°о дает с 
учетом граничного условия I (4՜°°) = 0 и нормировки (2)

1/(-^) = 5*-(1-).)5, (б>
где

••֊•« + ~

5 = у я (х) 7(х) <1х, 5* = у 50(х) <1х, (7)՝

— по >гИ

причем 5= >5 ֊г 5*. Исключая отсюда 5 при помощи (6), для величи
ны /V = 5/5*, имеющей смысл среднего числа рассеяний фотона, по
лучаем

Л = [1-).7/(֊°о)/5*]/(1-л). (8>

Что же касается величины R, то она пропорциональна интегралу от пра
вой части (1) по всем частотам. В итоге из (6) с учетом выражений (3) 
и (4) имеем

/? = 4-//7(-ос)/Ас, (9)

а для вероятности выхода 012, которая, как легко убедиться, равна 
012 = (—°°)/5, .получаем при помощи (8)

Р12 = (1 - Ь)тЛ֊«)/[5* - (10) ■

Чтобы перейти к решению уравнения (1), нужно конкретизировать 
вид функции перераспределения R (х, х'). Будем считать, что рассеяние в 
системе покоя атома происходит без изменения частоты и профиль коэф
фициента поглощения в этой системе—лоренцевский, причем будем учи
тывать отдачу при рассеянии. Выражение для /?(х, х') при этих условиях 
было получено в [4]. Там же было найдено в диффузионном приближении 
выражение для интеграла в правой части (1), описывающего рассеяние. 
Используя это выражение, получаем из (1) следующее диффузионное по 
частоте уравнение:

ах

+2^=-^-[4—+28֊֊֊1+вд> (и>
1У К </х | х2 <1х х2 ] 
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где а — фойгтовский параметр, о — /п0/ти11։с — параметр, описываю
щий отдачу (т — масса атома). При X = 1, 3 = 0 и 50(х) = о(х) (дель
та-функция) это уравнение решено в [1], а в [3] найдено численное 
решение при Х-^=1, 3 = 0, 50(х) = Аа (х) = 3 (х) с учетом поглощения 
в континууме.

Профиль коэффициента поглощения а(х) в (11) — фойгтовский. В 
[1, 3] для него приближенно принималось Аа(х) = 6(х), что оправдано 
для не слишком далеких крыльев линии. В [5] предложено использовать 
представление

Аа (х) = о (х) + а/кх2, (12)

которое правильно описывает поведение профиля в далеком крыле. Кажет
ся, что (12) нарушает нормировку профиля. Однако можно заметить, что 
первообразная правой части (12) есть Л՝(х) — 0(х) — а/"х, где 'и(х) — 
— функция единичного скачка. Поэтому интеграл по х от —ос 
до +°с можно понимать как разность /г(-|֊ао) — /г(—ео) = 1, что дает 
точную нормировку профиля. В соответствии с таким пониманием ин
теграла от правой части (12) устранялась (аналитически) и расходи
мость части решения уравнения (11), соответствующей слагаемому 
•а/ях2 в (12) (см. ниже формулы (54) — (56)). В дальнейшем мы счита
ем параметр а малым, так что А 1/)/я . Кроме того, далее рассмат
ривается наиболее интересный для приложений случай 50(х) = 50а (х). 
С учетом (12) уравнение (11) принимает следующий вид:

т^ = -(1֊>) 
ах

а
Цх) + 1 <//(х) 

х2 dx
4- 23 

х1
'/■а </

2/7 ^7

+ V* г (х) [50 - (1 ֊ /.) /(0)] + а50//я х2. (13)

Введем характерные частоты

Хт-(ЗаХ/гу ^)13, х. = 1/23, X. =|-,)./2(1֊л), (14)

смысл которых состоит в том, что когда решение определяется лишь ка
ким-либо одним из параметров у, 6 или X, то оно зависит от соответствую
щей масштабированной переменной х/хс, где с = у, б или X. Примем в ка
честве масштаба частоту х, введя

х = х/х., а = хт/хх, р = хт/х։. (15)

Частоту хт естественно выбирать в качестве масштаба, если она наимень
шая. Тогда параметры а и р по величине меньше 1. Частота х^ была вве
дена Н. Н. Чугаем [1, 3].
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3. Решения уравнения диффузии. Решение уравнения (13), удовлетво
ряющее граничным условиям

/( + ос) = 0, /( — “)<+«, (16)
легко представить в виде

/^50[1 -°уо)]

7 + 1^(1֊>.)/4(0)

50
• Ц («) + °։։в (*). (17)

где функции г, (я) и га(я) являются решениями уравнения

[— Зя’б(г), у (г) = ։4(я)
= °8)

с граничными условиями у( + с^) = 0> у (— о°Х+°о. Эти функции 
зависят от двух параметров — риз, так что г6 (г) = г4 (г, р, а), га (г) = 
= ։в(г. Р. ’)•

При а =0 уравнения (18) легко решаются (это видно непосредствен
но из (13), поскольку ст = 0 соответствует X = 1). В итоге

Ц (г, ?, 0) = Зе՜”՜14 е'^уЩ-у) <1у, (19)
л

1՝а (г, р, 0) - е (20)

тде &(у) = 1 при у^>^ и 0 (у) = 0 при у < 0, и согласно (17)

1(х, Х=1, 7, б) = (3/-50/7)е ■՛՛ *՛' ер?'^[у &(—у) + а/згхт]</^. (21)
— м

Заметим, что второе слагаемое в квадратных скобках под знаком интегра
ла обычно мало.

Построим теперь решения уравнения (18) в общем случае (ст =# О, 
р =/= 0). Для этого найдем сначала фундаментальную систему решений 

(г)« ?։ (г) соответствующего однородного уравнения, такую, что 
*Р1(+°о) = 0, <р։ (—ос) 4֊оо и <Р1 (0) =(= 0, <р։(0)=£0. Предварительно 
введем две пары линейно независимых функций г», (я) и и, (я) (г = 1 и 
-2), являющихся решениями уравнений, связанных с (18):

•»\ (г) + (Р + Зя’ — 2/я) и' (я) — (2р8п/я + о’) V. (г) = 0, (22)
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и. (z) — (р + 3z2 + 2/z) и. (z) — (а2 — u, (z) — Oi. (23)» 

причем

v,(z) — ut (z) exp (— pz — z3). (24)՛

Здесь i = 1 и 2, 3rt — символ Кронекера. Функции vt (z) мы выбираем, 
ограниченными на +<», а функции u, (z) — монотонно растущими при. 
-__|_оо, причем полагаем иДО) = и,. (0) =0. Искомые решения урав
нений (22) и (23) можно получить в виде сумм рядов

и, (z) = z3 £ а"> vt (z) = z3 £ (— 1 )՝ a«’՜'’ z", (25).
л—0 л—0

где коэффициенты удовлетворяют рекуррентному соотношению

п + 28.1 °2 3а<0=Р »а,+ - a.oi+ ойз, ^>=1. <26),
л (и + о) и (п + о) Л 4֊ 3

Согласно (25)

(г) = — иа (—г), иа(г) = - и, (—г). (27)՝
При р = 0, очевидно, (г) = иа (г) = о (г), и։ (г) = иа (г) = и (г). Для 
функций V, (г) можно найти из (22) также и асимптотические разло
жения. С учетом (27) они имеют следующий вид:

и։ (г) = V, (оо) 5, (г) — иа (оо) за (— г), (28)'

»։ (г) = иа (со) за (г) — в՜»—’ ( ю) з։ (— г), (29)՝
где

5,(г)~ 2 Ь^г֊”, /»1,2, (30).
п=0

а коэффициенты 6(п° определяются из рекуррентного соотношения

°2 л — 28 - л — 3
И’ - - Т- е,--------- + -V՜ 4% Н1» - ։• <։»)•Зп Зл 3

Значения (°о), входящие в (28) и (29), вычислялись как пределы 

о,- ( 00) =^։ш [е-Р3՜’’ и, (г)/з, (г)],

причем и{ (г) и з( (г) вычислялись по разложениям ^25) и (30) соответ
ственно. Заметим, что ряд для и, (г) является знакопостоянным, что՛ 
исключает потери точности при больших г. В табл. 1 приведены зна
чения г\(<») (верхнее — «1(°°)> нижнее — г>а(00)) при разных значениях, 
р и о.
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ЗНАЧЕНИЯ «,(»)
Таблица 7

° 0.2 0.4

0
1
1

1
0.83820-00

1
0.70551-г00

0.5
0.111894-01 0.11163+01

0.937274-00
0.11138+01
0.78838+00

1
0.15587- 01 0.15448 + 01

0.13033+01
0.15318+01
0.10942+01

2
0.54807-*-01 0.53188+01

0.455404-01
0.51683+01
0.37984+01

3
0.374824-02 0.35502+02

0.30890+02
0.33690+02
0.25546 +02

4
0.43849+03 0.40579+03

0.358124 03
0.37634+03
0.29344+03

5
0.80284+04 0.72744+04

0.64965+04
0.66060+04
0.52727+04

6
0.21660+06 0.19255+06

0.17365+06
0.17156+06
0.13961+06

Видно, что «,(«') быстро растет с ростом а. Расчеты показывают, 
что при а > 6 приближенная формула

v (ос) ss с՜312 exp (о3'2 4֊ а/8 — )/а/2 + 3/4) (33)
дает и(°с) с ошибкой менее 6°/0.

Зная функции Vi(z), можно теперь построить искомую фундаменталь
ную систему решений ф» (z) однородного уравнения (18):

<рДг) =■ Зе(Рг+х3) %,(.j)J[//«£(7)]3еz>0. (34)

X
Отсюда следует, что при Z —► оо 

’pI(z)~e-<>։-*։/v1(oo), <pj(oo) = l/v։(oo) (35)
н ф1 (0) = фг (0) = 1. Выражением (34) можно пользоваться, очевидно, 
лишь при z > 0. Однако интегрированием по частям можно привести ин
теграл в (34) к виду, допускающему аналитическое продолжение на всю 
комплексную плоскость. В результате получаем для главных значений

Ф։(— z) = <Pt(*> (Зб)
О
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где Л = Л+ + Л

Т1 (— =) = ЧЧ (г) + 4՜ “։ (*)» 
О

»(!֊<) Л,

(37>

(38)

причем в выражении для Л± берутся либо все верхние, либо все нижние 
знаки, а 3+=0, 8_=1. Под знаком интеграла в (38) содержится функция

С(0 = [ЗРе-Р'-'։ - V,(ПН (0. (39)
которую можно также представить в виде

6(0 = ֊ °2 [<’/«, (<)]’ 8> (0 = ֊ <»’<2(0, (40>
где

- а™ С
&։(*) = 5 “То1" = *՜’ I »։ (<) *"*««• (41>л=о п +■ I Jо

Значения Л±/3 при разных р и а приведены в табл. 2 (верхнее — Л+/3, 
нижнее — Л_/3).

ЗНАЧЕНИЯ Л±/3
Таблица 2

— а 0 0.2 0.4

0 0 . 0
0 1 1.1930 1.4174'

-0.11863 -0.12104 -0.12083.
0.5 1.0721 1.2952

—0.54034 -0.54362 —0.53730՛
1 0.63936 0.85466-

-3.0533 -2.9918 —2.9008
2 -1.9645 -1.8288

-9.4557 -9.1461 —8.7865
3 -8.6278 —8.7378

-21.813 -21.003 -20.122
4 -21.487 -22.082

-42.156 -40.551 —38.856
5 -42.619 —43.984

-72.494 —69.769 -66.937
6 -74.065 ֊76.521
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При 5—0 из (38) и (40) имеем

Л+ = 0, А_ = 3/г։(сс), (42)

а в другом предельном случае (а^>1)

Л~Л_~— а3, р = const, (43)

Л------ S3 cos^r) г (2 + л) г (2 _ (riky։ р/, = С = const> (44),

где £ = '/j/t։+4. Асимптотика (44) получается из сравнения с ана
литическими результатами при Т = 0. В этом случае решения выра
жаются через известные специальные (вырожденные гипергеометричес
кие) функции. Заметим еще, что Л_ = 3 + А+ при р = 0.

При помощи (36) легко найти вронскиан уравнения (18) для сис
темы фундаментальных решений (z) и Ч>3 (—г):

W ——Azs exp (—pz — z3), (45)-

Итак, мы можем вычислять фундаментальные решения <р< (z) по- 
формулам (34), (36) и (37). Однако для них можно получить и разложе
ния в степенные ряды. При этом вместо ?! (z) удобнее иметь дело с՜ 
Ф+U):

4>i>2(z) = ет((”+։։,ф± (Z), (46)՛

так как ф+ (г) гораздо медленнее убывает при z-»oc, чем (z)- 
Функция ф+ (z) удовлетворяет тому же уравнению, что и щ (z), а 
?։(г) — что и Uj(z). При поиске решений этих уравнений (для ф+(г) и 

(z)) в виде степенных рядов коэффициенты при z3 оказываются не
определенными. Поэтому их нужно найти предварительно из (34). В 
результате получаем, что

ф+ (z) = 1 —-^-oaz’ + z3 2 аФг" — 4֊po2Ui (z) In z, (47)- 
* л-0 э

fs (г) = 1 + pz + ~(pJ — a։) z2 4֊ z3 £ z" + -^- ра։ц2 (z) In z, (48)- 
n—0 О

где коэффициенты а“> определяются из рекуррентного соотношения 

и + 28.. а2 3 1
а('> = р---------- а<։>. ------------ а«'>, Н---------- а('>, — (— 1)<--------------- ра2Хп n(n+3) "-1 ՛ п(п + 3) п՜2 п+з п՜3 ՝ on (п + 3)

X [(2/1 + 3) а« ~ ра^ - За2з], (49>
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причем а1п‘) находятся из (26), а начальные значения

о 1 1
Ч” = - ֊Р°։ “VЛ+’ = “V0’՛ = °’ = 11 (5°)

в^ = 1+1.рЗ_±ра’-±л_, ««=4-^-0»), а$=р, 1. (51)
ООО л,

Что касается асимптотических разложений, то легко найти, что 
при г > 1

51 (— г)/о2 (оо). (52)

Итак, мы 'построили фундаментальную систему решений 
фг (—г) уравнения вида (18) и можем теперь получить обычным 
решения неоднородного уравнения для г'։(г) и /а(г):

Ф1(а) и 
образом

где

|<р, (—г), г < О,
(53)

(54)

։а(Р) = ֊ (К (0 + 1+ (О ֊ 2]-֊- • 

о
Подстановка формул (53)—(55) в (17) дает

(56)

-тде

/(х) = аЛ
(57)

г».

а’
3՜

о3
3 Ф_(0~ (58)

о

?։('>^՜ + 

о

о

т
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Для функции ((±2) можно получить и другое представление:

'■« = ։- ТП՜? —Г ”•«/“■« V՜ —г '*'֊ <*> ] ♦+ «> V՜ ■ 
О я

9 "•
։(—•։) = 1 + 4֊Р?а(г)( иа (О ^у- + -^-рыа (г) ( !»_(0֊^-- (59)

3 Л Г 3 J I3
О *

Что касается асимптотики при г 3> 1, то для й(2) она получается непосред
ственно из уравнения (18), а для 1(2)— затем из связи 1а (г) с 1(2). В 
итоге

г (г) ~ з1 (г) ~ а2 5 (г), г^>1, (60)

*в(«)~/в(~«>) «1(2)+ «(«)» — (61)

/(я)~г(—со)5։ (2)+ °։5(г)» — 2 1> (62)
где

5(2)=Ёся2-П, (63)
п—0

■а коэффициенты сп определяются из того же рекуррентного соотношения, 
что и Ь1̂  (см. формулу (31)), но с другим начальным условием: Со = О, 
С1 = 1/3. Величины ։ (—оо) и ։'а(—оо) определены ниже (см. формулы 
(64) и (66)). Профили I (± 2), рассчитанные по формуле (59), приведе
ны на рис. 1 для р = 0, 0.2 и 0.4 (значения ст указаны у кривых).

Рис. 1. Профили спектральной линии ։(г) при .разных р и д (см. формулы (57)— 
(59) в тексте). Числа у кривых — значения о՛-

4. Интегральные характеристики. Выражения (8)—-(10) для инте
гральных величин содержат /(—оо), которая определяется согласно (57) 
через /(—°о) и.1о(—ос). Из (58) и (59) имеем

/(—ос) = 1/«, (ос) + а։/, = 1 4֊ 2р/а, (64)
■9-155
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где обозначено
■в

11 = [1/Зю3(оо)]^у3(1)Г‘~А </(, ։ - 1 и 2, (б5>

о
а из (55) следует, что

։«(֊«) = Л + [1/Л«։(°о)]у[Ф_ (0 + *+ (0 - 2] Г2 Л. (66) 

о
При помощи (34) можно переписать (66) в виде

2о’/Л, (67)

где

а = — 3/, + [1/иа (°°)]У{®2 (») [<7 (у) + Р (»)] — “I (у) Р (у}} у~24у- (68> 

О

Под знаком интеграла в (68) содержатся функции

?(у)’||С(О + С(-А֊Г։]Л, р(у)=у(2(-ол, (69)

о Я

& <2(0 определяется из <(40) и (41). Заметим, что согласно (38), 
(40), (41) и (69)

Л = 3/иа (оо) + Зо։д(со). (70)՛

Подстановка (57) при х = — оо в (8) и (10) дает

^=г/[1֊Х + Ат/3]Л?], (71).

Вп = Т [։ (—°°) + (ао։/их7) 2]//йг, (72).

причем для г при помощи (64), (67) и (70) получается выражение 

г = 1 +т//^па(оо)-е[к/1֊д(оо)]-^2/3, (73>

содержащее (малый) параметр е = За/пх^.
Оценим величины, входящие в (71) — (73), для двух крайних слу

чаев: о = 0 (X = 1) и о^>1. При о—>0 величины Ц, 1г, д(оо) и 2 имеют 
конечные пределы порядка 1. Например, при р = 0 они выражаются 
через значения гамма-функции:

/1 = ֊<?(«’) = Г (2/3)/3, /а = Г(1/3)/6, 2 = -Г (2/3). (74).
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С другой стороны, при а >1

/։~[1 —1/«։(«»)]/о։, д(оо)------ 2а/3, й------- 2/а. (75)

Первая из этих асимптотик получается по результатам численного расчета 
4 по формуле (65), а вторая — из связи /г с /1 (формула (64)). Асимпто
тики й и <7 (оо) получаются из (67) и (70) соответственно по известной 
асимптотике Л — —2а3 (формула (43)) и асимптотике ։'а(—оо)~а-2> 
которая следует непосредственно из уравнения (18).

Исходя из оценок (74) и (75), можно переписать (71) и (72) прибли
женно в виде

7У~[1 -Н//-и։(°°)]/[1 — +Т/К’'«а (<»)]. (76)

₽.а«(т//’=)2(-«’)/[1 +7//^а(«)], (77)
с относительной ошибкой при к <^а (хт> 1) меньше (по модулю) 
2а/пнп{хт> хх) <О. а при т 1 — порядка шах ((а/т)5՛'3, (а4/1)1/3} 1.
Заметим, что при малых 7 формула (77) отличается от обычно исполь
зуемого выражения наличием множителя /(—ос), которым учитывается 
частичность перераспределения по частоте и отдача при рассеянии. 
Если отдачу не учитывать (р = 0), то из (64) имеем ։(—оо) = 1. Зна
чения ։(—оо) — 1 при разных р и а, рассчитанные по формуле (64),. 
приведены в табл. 3.

ЗНАЧЕНИЯ /(—оо)-1
Таблица 3

0.2 0.4

0 0.1930 0.4174
0.5 0.1765 0.3814
1 0.1360 0.2933
1.5 0.9031-01 0.1941
2 0.5354-01 0.1144
2.5 0.2955-01 0.6256-01
3 0.1591-01 0.3330-01
3.5 0.8714-02 0.1802-01
4 0.5007-02 0.1024-01
4.5 0.3053-02 0.6194-02
5 0.1969-02 0.3974-02
5.5 0.1331-02 0.2678-02
6 0.9345-03 0.1876-02
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Используя асимптотику /։ (формула (75)), из (64) имеем

i (— со) — 1 ~бр/а4, а^>1. (78)

При а = 4 точность этой асимптотики около 6%, а при а = 6—около 1%. 
Результаты, приведенные в табл. 3, можно аппроксимировать формулой

/(-со) - 1 ~р/[1 + =’ (4 - о’)/3 (2 + о») + а‘/6] (79)

с ошибкой менее 5%.

5. Заключение. В настоящей работе показано, как построить, исполь
зуя диффузионное по частоте приближение, профиль резонансной спек
тральной линии, возникающей в бесконечной однородной изотропно рас
ширяющейся среде при рассеянии с частичным перераспределением по час
тоте с учетом отдачи. Хотя роль отдачи в единичном акте рассеяния и не
велика, но все же суммарный эффект может быть заметным. Отдача при
водит (как это видно из формулы (59) и рисунков) к дополнительном}՛ 
(наряду с красным смещением из-за расширения) перераспределению фо
тонов из «фиолетового» крыла линии в «красное». Помимо профиля линии 
найдены и важные интегральные величины, такие, как среднее число рас
сеяний N (формула (76)) фотона в линии и вероятность выхода фотона 
₽12 (формула (77)), входящая в уравнение статистического равновесия. 
Выражение для 012 отличается от широко используемого приближения Со
болева. При малых градиентах скорости это отличие — на некоторый по
правочный множитель. При неучете отдачи (роль которой, вообще говоря, 
невелика — см. табл. 3) этот множитель равен 1. Что касается непосред
ственных приложений полученных результатов, то ввиду использования 
бесконечной среды с хаббловской кинематикой, они возможны в рамках 
модели расширяющейся Вселенной в эпоху рекомбинации.

Ленинградский государственный
университет

DIFFUSION OF RESONANCE RADIATION IN AN INFINITE 
UNIFORMLY EXPANDING MEDIUM

S. I. GRACHEV

Analytical solution of the problem of resonance radiation transfer 
in an infinite uniform Isotropically expanding medium is obtained using 
a diffusion approximation in a frequency space with a proper account 
of a partial frequency redistribution and a recoil. Primary sources are 
taken to be uniformly distributed through space and to be proportional 
to the absorption coefficient through a frequency space. Spectral line 
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profiles are found as well as such integral quantities as the mean num
ber of photon scatterings N and a net radiative bracket Pi։. An equation 
for the last quantity having also the sense of a photon escape proba
bility differs from that of the Sobolev theory of moving envelopes by 
the factor which tends to unity when a recoil is neglected.
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В .распределении 436 пульсаров по периодам с уровнем достоверности да 3.5 ст 
обнаружена характерная («резонансная») частота = 4.93 ± 0.04 Гц. Смысл часто
ты в том, что пульсары статистически предпочитают иметь частоты вращения, кратные 
у0. В силу метода анализа, основанного на вычислении т. н. «функции соизмеримости», 
частота не должна зависеть от массы, радиуса, времени жизни и периода нейтронной 
звезды и, следовательно, может представлять ее внутреннее свойство. Предполагается, 
что — характеристическая частота собственных пульсаций нейтронных звезд. Указа
но, что недавно такая же частота (4.94 Гц) обнаружена в последовательности всплес
ков нейтрино от сверхновой 1987 А, зарегистрированных нейтринным детектором 
КАМИОКАНДЭ. Это является независимым подтверждением гипотезы авторов.

1. Введение. Главные особенности, отличающие пульсары от -обычных 
звезд—малые размеры, исключительно высокая средняя плотность ве
щества, р — 5-10й г см՜3, и быстрое вращение. Недавно открыт «милли
секундный» пульсар Р51? 1937+214, имеющий беспрецендентно высокую 
частоту вращения 642 Гц (период 0.001558 с) [1], которая ставит его вбли
зи порога стабильности нейтронных звезд. Открытие привело к ревизии 
представлений о возможной максимальной скорости вращения этих объек
тов.

Изучение распределения пульсаров по периодам вращения Р важно 
для более глубокого понимания процесса формирования пульсаров, их 
эволюции и тонких эффектов, связанных с гравитационным излучением. 
Как отмечают многие авторы, физика пульсаров близка «по духу» общей 
теории относительности, наиболее адекватно описывающей явления в 
сильных полях тяготения.

Понимание структуры пульсаров, а также процессов, обуславливаю
щих узконаправленное излучение, требует привлечения самой современ
ной теоретической физики. Вращение же, как обычно считается, можно 
достаточно хорошо описать в рамках (классической теории вращающихся 
плотных тел с сильным магнитным полем.
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Подавляющее большинство (радио-) пульсаров имеют периоды в диа
пазоне 0.1—2.0 с, с максимумом гистограммы распределения около 0.45 с. 
В [2] найдено, что в распределении имеет место периодическая модуля
ция— числа объектов как функции периода, с частотой 10.05±0.07 Гц. 
Эффект наиболее четко обнаруживается для пульсаров с периодами в ин
тервале 0.4—1.6 с и, по-видимому, не может быть приписан какому-либо 
эффекту наблюдательной селекции. Не предложено пока никакого физи
ческого механизма, объясняющего периодичность в распределении.

Статистический метод [2], основанный на анализе отношений Р^Р 
(Р{ — период пульсара с номером I, Р— пробный период), может, одна
ко, приводить в некоторых случаях к ошибке на фактор два в вычислении 
наиболее характерного '(наиболее кратного, соизмеримого) периода. Кро
ме того, за последнее время в печати появились данные о периодах около 
сотни новых пульсаров, что позволяет выполнить более тщательный 
анализ.

2. Метод поиска «резонансной» частоты. В основе метода лежит ана
лиз распределения разностей

Д,= |х/-ЛУ7’(х/+0.5)|։ (1)

где х, = для > V, х. = */■», для <О; \ Р71 — частота пуль
сара, > — пробная частота, см. [3].

Функция „резонансности“ имеет вид
( Г 1 ТУ 11/2]Г։(у) = а֊' 6- ֊2 Д’ • (2)
I I /V г_1 )

где а = (60Р/) 112, Ь — 12 1/2, — число рассматриваемых объектов
с частотами . Соответствующий спектр определяется по аналогии 
с обычным спектром мощности временного ряда, но с учетом знака 
(т. е. преимущественная соизмеримость или преимущественная несо
измеримость):

Г(у) = ^(у)/|/?0(у)|. (3)

Среднеквадратичное значение Ро (V) равно единице, а сами значения функ
ции нормально распределены около нулевого среднего значения, если на
бор частот V, случайный, см. [4].

Недостатком определения (2) и анализа [2] является то, что для дан
ной частоты V суммируются квадраты разностей для всех пульсаров не
зависимо от частоты VI. С целью более надежного определения характери
стической частоты (если она есть) всего семейства пульсаров целесообраз
но вычислять Ро (V) отдельно для объектов «быстровращающихся», имею
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щих V, и «медленновращающихся», имеющих V/ < V; затем можно՝ 
вычислить среднюю функцию Ро (у) путем простого усреднения Ро (у) — 
функций для двух независимых выборок.

Итак, будем вычислять Ро (V) с «плавающей» границей {границей 
раздела на «быстрые» и «медленные» пульсары) и, следовательно, пере
менным числом объектов: Р,» (у) — для пульсаров с частотами у(< у и 
^оз ('*) —ДАЯ пульсаров с частотами у,>у. Далее вычисляем Р'оя = 
= [^о! (*) + ^оа (*)]/2 и спектры (у) = (у)/| Гол (у) |; к = 1, 2, 3.

3. Результаты статистического анализа. Известный список из 330 
пульсаров [5] нами дополнен данными о периодах 106 новых пульсаров, 
в основном радиопульсаров, опубликованными в последние годы (см., в 
частности, [6—8]). Общее число периодов, подвергнутых новому анали
зу, N = 436.

*1Гц|

Рис. 1. Спектр «резовансностн», вычисленный для периодов 436 пульсаров.

Спектр Рз (у) показан на рис. 1, где два пика, превышающих уровень 
значимости За, соответствуют частотам Уо — 4.93±0.04 Гц (значимость 
4.4 ст) и VI = 0.85±0.04 Гц (3.1 ст). Второй пик (VI) отвечает периоду 
да 1.2 с; его достоверность низка, поскольку вероятность случайного по
явления р да 1.9- 10“3՝/п да 0.1, где т да 50—приблизительное число не
зависимых частотных интервалов. Для главного пика р ~ 5-Ю՜4; значе
ние «характерного» периода Ро = 0.2028±0.0016 с.

Итак, с достаточно высоким уровнем достоверности (да 3.5 Ст; рда 
да 5-10՜*) можно утверждать, что в распределении пульсаров по перио
дам присутствует «резонансная» частота Уо да 5 Гц. Она вдвое меньше 
частоты 10 Гц, обнаруженной в предварительном анализе [2].
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Интересно выяснить, пульсары с какими периодами вносят основной 
вклад в Уо-модуляцию. С этой целью вычислялись значения Роз (V) от
дельно для интервалов пРп •?> (п 4֊ 1) Ро, где п = 0, 1, 2, ... 12. 
На основе полученного распределения (рис. 2) делаем вывод, что 
эффект максимален для быстровращающихся пульсаров (Р,<Р0, 
амплитуда эффекта А /'оз՜0~О.Зз). Он практически отсутствует 
в интервале 0.2 С Р։ < 0.6 (с) и значительный, в целом, для интер
вала периодов 0.6 < Р. < 2 0 (с).

Рис. 2. Зависимость функции Рю от отношения Р1Рй, где Ро = 0.203 с. (Функция 
Г оз нормирована, т. е. ее среднеквадратичное значение — для случайной выборки пе
риодов Р։, равно единице).

4. Дополнительные свидетельства в пользу реальности «особой» час
тоты 5 герц. Недавно Хазингер [9], изучая распределение быстрых квази- 
периодичеоких осцилляций (КПО) для 10 ярких двойных рентгеновских 
систем малой массы (ДРС), пришел к выводу, что почти все ДРС можно 
разделить на две группы: 1) источники с частотами f^ в диапазоне 20— 
55 Гц и сильным «красным» (мощность обратно пропорциональна часто
те) шумом на «горизонтальной спектральной ветви»; частота КПО суще
ственно увеличивается с ростом интенсивности; 2) «нормальная ветвь» 
источников, которые имеют слабый «красный» шум и более или менее 
устойчивые, на длительных интервалах времени, частоты /г; последние об
наруживают заметную концентрацию возле значения /о 6 Гц. Тот факт, 
что частоты второго типа, [г, отличаются стабильностью и примерно оди
наковы для разных систем, привело автора [9] к мысли о механизме КПО, 
в основе которого должно лежать некоторое фундаментальное физическое 
свойство нейтронных звезд и их окружения '(см. ниже).

На основе данных табл. 1, заимствованной из [9], мы построили рас
пределение девяти частот {г, показанное на рис. 3. Видно, что доминирую
щая частота близка не к 6, а к 5 Гц. Для шести частот ^2, группирующих
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ся в диапазоне 4.5—6.5 Гц, среднее значение 5.3±0.6 Гц. И хотя число 
значений /г невелико для статистики, совпадение с нашей величиной 
Уо = 4.93 Гц следует рассматривать как дополнительный аргумент, под
тверждающий реальность «характеристической» частоты « 5 Гц.

Рис. 3. Распределение девяти частот /2 хвазиопериодических осцилляций двойных 
рентгеновских источников (см. [9]).

Таблица 7

Источник />, Ги Л. Гц

Суя Х-2 18-55 5.6 ± 0.3
СХ 5-1 20-36 5?
Бсо Х-1 5.7-6.4
СХ 349 + 2 5; 11?
СХ 3 + 1 8± 1
СХ 17 -г 2 24-28 7.2 ± 0.2
СХ 340 + 0 5.6 ± 0.3
R. В.* 4-5

Быстрый „барстер“.

Около года назад, 23.316 февраля 1987 г., непосредственно перед 
взрывом сверхновой 1987 А в Большом Магеллановом Облаке, японский 
нейтринный детектор КАМИОКАН ДЭ-11 зарегистрировал в оптическом 
диапазоне 12 всплесков нейтрино. 'В печати появилось множество статей, 
связывающих эти всплески со сверхновой. Для нас наиболее интересно то, 
что анализ временной последовательности 12 нейтринных событий, выпол
ненный недавно в [10], показал, что со значимостью ~ За всплески следова
ли с частотой 4.94±0.04 Гц (период 0.2024+0.0016 с), совпадающей в пре
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делах оип.бки с Уо. (Заметим, что наш вывод о «резонансной» частоте го 
был получен еще в 1986 г., за год до взрыва сверхновой). Автор [11] под
тверждает достоверность периода 0.2 с у нейтринных всплесков КАМИО- 
КАНДЭ-П и дополнительно указывает, что первые три нейтринных собы
тия, зарегистрированных в США детектором 1МВ, показывают, по-види- 
мому, такую же периодичность, « 0.2 с. (Отмечается также, что в случае 
реальности указанной выше периодичности масса покоя электронных ней
трино должна быть <С 0.9 эВ). Периодичность всплесков нейтрино можно 
объяснить, например, кратковременным возбуждением интенсивных осцил
ляций центрального компактного ядра образовавшейся нейтронной звез
ды, что предсказывается теорией звездного коллапса [12].

Осцилляции потока нейтрино вряд ли можно объяснить просто быст
рым вращением родившейся при взрыве нейтронной звезды: ожидаемая 
частота вращения возникшего пульсара должна быть 2^50 Гц [10]. Нам 
представляется, что в основе обеих .периодичностей — как для последова
тельности всплесков нейтрино, так и для распределения у< пульсаров, мо
жет лежать общий механизм, связанный, например, с собственными пуль
сациями нейтронных звезд, происходящими на характерной, «предпочти
тельной» частоте ~ 5 Гц, см. ниже.

5. Обсуждение результатов. Существование характерной частоты 6 
(или, по-видимому, 5) Гц для КПО в двойных рентгеновских системах ав
тор [9] пытается объяснить тем, что у источников группы 2 (см. раздел 4) 
рентгеновское излучение модулируется нерадиальной резонансной звуко
вой волной, которая генерируется в аккреционном диске вблизи поверхно
сти нейтронной звезды. Разумно предполагать также, что указанное свой
ство (частота) ДРС не должно сильно отличаться при переходе от одного 
объекта к другому, т. е. что частота слабо зависит от радиуса, массы ней
тронной звезды и скорости аккреции.

В механизме [9] предполагается, что при светимостях, не превышаю
щих эддингтоновского предела,

4~с СМт„ , о 1П,Я М . ,. ...Ь=------------- -  = 1.3-1038(эрг с՜1) (4)
Зт

(с — скорость света, С — постоянная тяготения, тр — масса протона > 
аг= 0.66-10՜21 см’ — томсоновское сечение, М и М® — массы нейтрон
ной звезды и Солнца соответственно), лучистое давление превращает вну
тренний аккреционный диск в сферический слой, окружающий нейтронную 
звезду. Неоднородности аккреционного потока ведут к флуктуациям плот
ности в этом слое, распространяющимся с локальной скоростью звука [9],
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/ 1гТ \։'2 ъ — с(----- — ) ~3-107 (см с՜1), (5).
\трс2 /

где к—постоянная Больцмана, Т — температура аккрецирующего веще
ства с типичным значением ~ 107 К. При радиусе звезды R ~ 10е см ос
новная частота модуляции V = и/2л R ~ 5 Гц. Флуктуации рентгеновско
го излучения, соответствующие такой частоте, могут ■быть усилены вслед
ствие интерференции волн и резонанса.

Механизм Хазингера [9] отличается простотой и может быть весьма 
эффективным в случае КПО рентгеновских двойных систем. Однако он 
неприемлем для объяснения ио-эффекта в случае радиопульсаров без аккре
ции. Более того, природа эффекта должна быть более общего (фундамен
тального?) характера, поскольку найденная частота Vo, как следует из на
шего анализа, не зависит ни от радиуса, ни от массы и магнитного поля 
нейтронной звезды, ни от ее времени жизни и периода.

Мы предполагаем, что доминирование частоты Уо обусловлено собст
венными осцилляциями нейтронных звезд, происходящими, вследствие не
известной причины, в основном на указанной частоте. Для оценки, по по
рядку величины, возможных периодов осцилляций воспользуемся обычной 
формулой маятника 

где ё— ускорение силы тяжести на поверхности. Для М — 1.4 М® полу
чаем Р ~ 0.0005 с, что очень мало по сравнению с Ро.

В последнее время появились указания на то, что ряд наблюдаемых 
в пульсарах явлений связан с возбуждением акустических (р-моды), гра
витационных (£-моды) и иного типа нерадиальных осцилляций нейтронных 
звезд. Расчеты, выполненные для случая невращающихся нейтронных 
звезд без магнитного поля, но с твердой корой [ 13, 14], показали, что аку
стические колебания имеют периоды < 0.0002 с; для волн сдвига (5-, 1-- 
моды), генерируемых в коре, периоды < 0.001 с. Периодичность 0.2 с 
можно пытаться отождествить, например, с ^-модами, распространяющи
мися в мантии звезды (Р 0.1 с), или с «волнами раздела» (1-моды), 
связанными с границами кора—мантия или мантия—ядро (Р — 0.01— 
0.1 с). Однако гипотеза о ё- и ։-модах не в состоянии объяснить сущест
вование именно одной доминирующей частоты Уо, поскольку спектр собст
венных нерадиальных осцилляций звезды очень богат и к тому же он за
висит от М, R и других параметров. Последние достаточно сильно меня
ются от звезды к звезде.

Конечно, случайным может оказаться как совпадение, в пределах 
ошибки, частоты Уо с «фундаментальной» частотой Хазингера [9], так и 
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совпадение \о с частотой всплесков нейтрино от сверхновой 1987 А. Вме
сте с тем, вероятность случайного совпадения, например \'о с частотой 
4.94 Гц [10], не очень высока, — 10՜2, поэтому мы полагаем, что обнару
женная нами и авторами [10] частота ~ 5 Гц, так же, как я частота 
5—6 Гц для КПО [9], действительно могут иметь одну общую природу 
и представлять значительный интерес для будущих исследований в обла
сти физики нейтронных звезд.

(Можно даже выдвинуть такую гипотезу: не отражает ли частота 
Уо некоторое внутреннее свойство нуклонов, проявляющееся з очень силь
ных гравитационных полях, например, собственные осцилляции нукло
нов?).

Факт совпадения Уо с частотой нейтринных всплесков от сверхновой 
1987 А для нас представляется удивительным и достаточно «сенсацион
ным», несмотря на малую статистику измерений КАМИОКАНДЭ-П. Если 
вовпадение не случайно, то не говорит ли оно о том, что в момент взрыва 
сверхновой и предполагаемого рождения пульсара последний осциллиро
вал и излучал поток нейтрино именно с частотой «гипотетических» пуль
саций нейтронных звезд, ~ 4.93 Гц?

Доминирование частоты то ~ 5 Гц в распределении пульсаров по пе
риодам (рис. 1) вполне достоверно (уровень значимости эффекта 
» 3.5 о) и представляет большой интерес для прогресса в понимании 
природы релятивистских объектов — нейтронных звезд.

Авторы признательны Б. М. Владимирскому и В. М. Лютому за по
лезное обсуждение результатов.

Крымская астрофизическая 
обсерватория

FIVE HERZ-A CHARACTERISTIC FREQUENCY OF 
NEUTRON STARS?

V. A. KOTOV, V. P. FOMIN

The analysis of period distribution of 436 pulsars reveals the exis
tence of a unique („resonant“) frequency v0 = 4.93 ± 0.04 Hz (at ~5-10՜4 
confidence level). It means that pulsars tend to attain, statistically, 
frequencies which are commensurate with v0. Due to the statistical 
method applied which is based on the computation of the so-called 
„commensurability function“, the v0—frequency should be independent 
on the mass, radius, life-time and rotation period of a neutron star and 
therefore, it may be considered as the intrinsic property of neutron 
stars. It is suggested that v0 is a fundamental eigenfrequency of neutron 
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star pulsations. This hypothesis seems to be supported by the recent 
finding of the existence of nearly the same frequency, 4.94 Hz, in the 
time sequence of neutrino bursts from the supernova 1987 A (in the 
Large Magellanic Cloud) registered by the KAMIOKANDE neutrino 
detector.
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Описаны основные свойства неустойчивости, обусловленной радиальной неоднород
ностью поверхностной плотности и температуры газового диска. Выяснена причина ма
лости радиального градиента дисперсии скоростей газовых облаков в дисках галактик. 
Предложено объяснение природы турбулентной вязкости, получены оценки ее величи
ны- и о-параметра в модели несамог.равитирующего аккреционного диока.

1. Введение. К настоящему времени уже известен ряд гидродинамиче
ских неустойчивостей газового диска, объясняющих происхождение тех 
или иных наблюдаемых структур или налагающих ограничения на эначе- 
чения величин некоторых параметров галактических и аккреционных ди
сков. К ним в первую очередь относятся гравитационная [1, 2] и грави
тационно-градиентная [3] неустойчивости, определяющие минимальную 
«температуру» (аналог квадрата одномерной дисперсии скоростей газо
вых облаков), необходимую для предотвращения разбиения диска на гра
витационно связанные сгустки джиисовского масштаба. Другой класс не
устойчивостей — центробежная и Кельвина-Гельмгольца [4—6] обуслов
лен дифференциальностью вращения диска и, по-видимому, служит причи
ной возбуждения спирального узора в ряде галактик. Роль диссипатив
ных факторов наиболее ярко проявилась в быстрой диссипативной неустой
чивости [7], имеющей, возможно, отношение к объяснению природы тур
булентной вязкости в аккреционных дисках, обладающих областями, близ
кими к границе гравитационной устойчивости [8].

Однако среди перечисленных выше неустойчивостей нет обусловленной 
радиальной неоднородностью поверхностной плотности и температуры 
диска. В этой работе мы хотим обратить внимание на потенциальные воз
можности приложения результатов исследования такой неустойчивости 
(неустойчивости градиентных и энтропийных возмущений газового диска) 
для объяснения до сих пор загадочной причины малости радиального гра
диента дисперсии скоростей газовых облаков в дисках галактик по сравне
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нию с градиентом поверхностной плотности газовых подсистем и для вы
яснения природы турбулентной вязкости в аккреционных дисках. Послед
нее особенно важно ■потому, что кеплерово вращение газового диска гидро
динамически устойчиво.

'В разделе 2 предложен общий подход к изучению (в ВКБ-приближе- 
нии) свойств неосесимметричных возмущений в неоднородных дифферен
циально вращающихся гравитирующих газовых дисках и получено урав
нение, определяющее дисперсионные свойства таких возмущений в диске 
конечной толщины. В разделе 3 вычислены границы области описываемой 
этим дисперсионным уравнением градиентно-энтропийной неустойчивости, 
а в разделе 4 в несамогравитирующем пределе показано, что эта неустой
чивость обладает свойствами как конвективной, так и Рэлея-Тэйлора не
устойчивостей. В заключительном разделе 5 обсуждаются приложения по
лученных результатов к газовому диску Галактики и проблеме турбулент
ной вязкости аккреционных дисков.

2. Дисперсионное уравнение. Общий подход к выводу уравнения, опи
сывающего дисперсионные свойства неосесимметричных возмущений в 
дифференциально вращающемся газовом диске с учетом радиальной неод
нородности поверхностной плотности Оо и температуры То газа, был раз
вит в работе [3]. Однако в упомянутой работе дисперсионное уравнение 
было получено только в изэнтропической модели диска, хорошо аппрокси
мирующей газовый диск Галактики в области г 5 4- 6 кпк. Указанная 
модель может быть охарактеризована следующей связью между радиаль
ными градиентами (То и То:

_ 1 </1п То   с/ 1п Сг   _  . /1 \
~ п ,1 ~ ,1 — ֊ (Уд >)/2> (1)2 </ 1п а0 </1по0

где с*  со То’ — адиабатическая скорость звука, — „плоский“ пока
затель адиабаты в газовом диске [9—11].

Общее дисперсионное уравнение, в котором не предполагалась бы ка
кая-либо связь между радиальными градиентами (То и То (величина т] про
извольна), может быть получено из системы уравнений (12), (13) рабо
ты [3] при выполнении условия применимости ВКБ-приближения (см. 
условие (17) в [3])

(ш - т2) и кг = {ку + (2)

и с учетом ВКБ-решения уравнения Пуассона: ф = —УпСа/к (здесь ф, 
а — возмущенные гравитационный потенциал и поверхностная плот
ность диска соответственно; кг. к? = т/г — радиальная и азимуталь- 
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яая компоненты волнового вектора; 2 (г) — угловая скорость вращения 
газового диска; х(г)— эпициклическая частота, <ь—частота возмуще
ний). Это дисперсионное уравнение имеет вид:

л л
о/ _ р + (* 3са _ Чт.в'^к} (1 - 25агт/2а/ха</г)] -

о гл I//2 о/-* \ in i ) I л 1 1 d in .— 2sßu> (Лс;—2kG30 )----------- 21—+ 4kc2r--------- 2- (>; — 7j0)
dr dr

kA. / \’_ 2(2s2)2 _L(7) _ ) [2*4(7!  - Tio) + {kc2 - 2кСа0)] = 0, (3)

Л ___
где ш = w — m-; cT = c.ly tD — изотермическая скорость звука (ве
личина, эквивалентная одномерной дисперсии скоростей газовых об
лаков); s = m/kr — параметр, характеризующий степень неосесиммет- 
ричности возмущения. Нетрудно видеть, что в пределе изэнтропиче
ского диска (т; — 7)0) уравнение (3) переходит в дисперсионное урав
нение (19) работы [3].

Уравнение (3) описывает четыре ветви колебаний газового диска. 
Две из них—гравитационные, существуют и в модели однородного 
(о0 = const, Го = const) твердотельно вращающегося (2 —- const) диска 

л
(баланс квадратичного и четвертой степени по ш членов). В модели 
неоднородного дифференциально вращающегося изэнтропического 
диска (/) — т]0) появляется „градиентная" ветвь (в [3] показано, что 
эта ветвь обладает свойствами волн Россби). Наконец, в модели с 
■»J =/= ''io проявляется еще одна, обусловленная радиальной неоднород
ностью параметров диска, ветвь колебаний. Поскольку в модели из- 

л
энтропического диска частота этой ветви ю = 0, ее естественно назы
вать „энтропийной".

Градиентная и энтропийная ветви являются низкочастотными 
л л

I “ | С * при любых длинах волн возмущений (| ш | < cTILa «С *,  где 
La = | din o0/dr I՜1). Гравитационные же ветви могут быть низкочас
тотными только в маржинально устойчивом диске и только для 
возмущений с длинами волн, лежащими в окрестности значений 
* — к0 = ~GaJc2 [3]. Если же газовый диск гравитационно устойчив 
с некоторым, пусть даже небольшим, запасом, то низкочастотными 

л
( Iш | 2? cT!La) во всей области длин волн остаются только градиент
ная и энтропийная ветви. При вычислении частот последних в этом 

/\
случае член сош’ в (3) оказывается меньше или порядка (сг/£а)4, 
тогда как другие члены — порядка (сг/1ч)а ха (сг/£а) ‘. Поэтому, ог- 
10—155
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раничиваясь в этой работе исследованием свойств градиентных и эн. 
тропийных возмущений в гравитационно устойчивом газовом диске, 

л
отбросим в (3) член сс ш4. Кроме того, поскольку полученные ниже 
результаты могут представить интерес и для понимания природы 
турбулентной вязкости в достаточно толстых аккреционных дисках, за
пишем это уравнение с учетом конечной толщины диска. Учет этого 
фактора проведем по аналогии со звездным диском [12], заменив ве
личину Сп0 на б=0/(1 4- кК), где Л — эффективная полутолщина газового 
диска. В итоге получим

Л 
ш2 (1 — 2$’г</2’/х’։/г)

+ 2зЙш Г4£с2 (я ֊ я0) ~</1п °° + с2 к------ _* 1п(2йао/**)
\ 1 4- к'п / <1г

+ 8з։ 2’ [ 2кс\ (я - я0) + С2 ֊֊֊^у) ] = О-

, „ . (4)
3. Градиентно-энтропийная неустойчивость. Заметим, что в модели 

изонтропического '(Я = т]о) диска исходное для дальнейшего анализа урав-
Л

некие (4) оказывается линейным по со и, следовательно, неустойчивость 
в случае Я = Яо не может иметь места. Если же диск неизентропичен 
<Я ¥= Яо), то при некоторых значениях параметров диска и возмущений, 

л
корни квадратного по со уравнения (4) могут стать комплексными и, сле
довательно, описывать неустойчивость негравитационного типа. Назовем 
эту неустойчивость градиентно-энтропийной (ГЭ) и определим мас
штабы неустойчивых возмущений в зависимости от параметров диска и, в- 
первую очередь, от параметра Я- Из (4) нетрудно видеть, что положение 
границ области ГЭ-неустойчивости (вычисляемых из условия обращения 
в нуль мнимой части решения (4)) в плоскости (А, я) при заданном з2 оп
ределяется выражением

, Ъ /. 2к0 \ (е — г) ± И(е — г)а + з (г -+-1 )а
= + ------------------------г------------------------- (5)՜

где г = (1 ֊-252г<Л22/х2</г)(1-2Л0/Л(1-+-ЛЛ))Л2с2/х։; е=«/1п (22/х’)/</1по0- 
На рис. 1 в качестве примера приведена область неустойчивости (за
штрихована), границы которой определены по параметрам газового 
диска Галактики в окрестности Солнца [13]. Видно, что диск может 
быть устойчивым действительно только при я = Яо« Нетрудно также 
видеть, что большая часть области ГЭ-неустойчивости лежит справа 
от к = к1г где к1 = (]/1 + 8к0К — 1)/2Л — положительный корень 
уравнения к — 2£0/(1 + кк) = 0.
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В связи с этим важна оценка величины кйп в газовых гал актиче 
ских и аккреционных дисках. В окрестности Солнца непосредственно 
по данным наблюдений (&0Л)(7,~ 0.3. Вообще же в галактических газо
вых подсистемах*  (2/7й)'/։(у/(иа)/Фо> где — частота колебаний 
частиц поперек плоскости диска (обычно в дисках галактик х/о>я =

* Эта оценка эквивалентна приведенной в работе [14]: /2) РГ։/р»о |։_0.

0.3-;-0.5), а (?0 = с»х/мС50. Поскольку в газовых подсистемах боль
шинства галактик <20=*1.5-е-2  [15], то Л06 ~ 0.15 -+- 0.4. В этом слу-

Ряс. 1. Область градиентно-энтропийной неустойчивости в плоскости (Л, т)) по па
раметрам газового диска Галактики в окрестности Солнца.

чае £։~(1.3-+- 1.6) к0. В аккреционных дисках, вращающихся по кеп
леровскому закону (га = 1.5; ш,~х=2) оценки показывают, что 
кок^?/Оо, где ₽ —коэффициент порядка единицы. И в пределе прак
тически несамогравитирующего (<2о 1) диска, очевидно,
В этом случае Л։ 2Л0-
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4. Природа градиентно-энтропийной неустойчивости. Отметил։ непо
средственно вытекающие из уравнений (4), (5) основные отличительные 
свойства ГЭ-неустойчивости. Во-первых, неустойчивыми могут быть лишь 
неосесимметричные (з = т/кг =/= 0) возмущения. Во-вторых, ГЭ-неустой- 
чивость может развиваться и в твёрдотельно вращающемся диске и исче
зает лишь в том случае, если т] = т)о. И, наконец, в-третьих, ГЭ-неустойчи- 
вость может развиваться в сколь угодно «горячем» газовом диске.

Последнее Обстоятельство означает, что ГЭ-неустойчивость сущест
вует и в несамогравитирующих системах, и, следовательно, ее природа мо
жет быть понята в рамках газодинамики неоднородных сред. Действитель
но, в пределе несамогравитирующей (Ао-*О)  неоднородной в х-направле- 
нии невращающейся (2 ֊*  0) среды (к, ֊» ку, кг -*  к,) из (4) получаем

л
ш = + г к9 ст

кЦ

1/2
(6)

Следовательно, в рассматриваемом пределе неустойчивость имеет место 
при

‘Ч > Чо (7)
и при

Ч<֊֊• (8)

Выясним природу этих ограничений. Для этого сначала вычислим гра
диент равновесной энтропии вдоль «х» радиальной координаты [3]:

//$0 ст //1па0 
— = ---------<1х

Из (9) видно, что условие неустойчивости (7) в точности соответствует 

условию возникновения конвекции [16]: (V 5о՜Г3о) 0- Гем самым, не
устойчивость в области I рис. 1 по своей природе — конвективная.

Чтобы понять природу неустойчивости в области II рис. 1 заметим.
что

_ с/3()Сг _ , Ь °о 
— — Т<1х dx т <1х

(1+2^). (10)

Отсюда видно, что условие неустойчивости (8) тождественно совпадает с
—*

условием неустойчивости Рэлея-Т эйлора: (9Ро֊7°о) < 0-
Приведенные выше рассуждения объясняют асимптотическое поведе

ние границ области ГЭ-неустойчивости на рис. 1 в пределе /г—»֊оо. Иска
жения же границы области неустойчивости на этом рисунке для длинно
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волновых возмущений (не удовлетворяющих условию k 3> &о) обусловле
но, очевидно, влиянием самогравитапии.

5. Приложения.
5.1. Газовый диск Галактики. По данным наблюдений в области 

г>5-։-б кпк величина (d In ajdr)՜1 ~—4 кпк [17], a (oln ~
~—(15 -+-17) кпк [18]. Тем самым r/oi։~l/4. В то же время, рас
сматривая газовый диск как совокупность „макроатомов“ —облаков 
(1и = 5/3» = 3 — 4/(fz -h 1) = 3/2 [11]), видим, что т)0=1/4. Это
означает, что эволюция газовой подсистемы Галактики в области 
г > 5 -5- б кпк привела ее к единственно возможному устойчивому со
стоянию. И В ЭТОМ СОСТОЯНИИ Le — Г*  • По֊ВИДИМОМу, ИМЕННО

* Подчеркнем, что здесь имеется в виду возбуждение конвекции в радиальном на
правлении. Возможность возбуждения аналогичной неустойчивости, 'обусловленной гра
диентами температуры и плотности поперек плоскости диска нами не рассматривается.

по этой причине при обсуждении данных наблюдений по величине 
дисперсии скоростей газовых облаков (и не только в Галактике) 
часто полагают с, — const по всему диску [19].

5.2. Аккреционные диски. Аккреционные диски, вращающиеся во
круг компактных массивных объектов, являются практически несамограви- 
тирующими (Qo»1). В качестве примера рассмотрим модель такого ди
ска, описанную в работе [20]. В этой модели, которую условно можно 
разделить на две (по радиальной координате) зоны, известны зависимости 
с, (г) со Tq ‘ (г) и а0 (г) = n (г) h (г), где п (г) — объемная плотность 
частиц. В зоне I: с» (г) от г՜/я, ао(г)ОТг֊°’ а в зоне II: с,(г)~г 
°о (г) г՜ ՛•  Полагая вращение диска кеплеровым, отсюда заключаем, 
что в зоне I: т; = 3/4; е = —5/2; а в зоне II: t] = 1/2; е = —2. Не
трудно видеть, что при естественном ограничении Ти<3 (Тд = 
= 3 — 4/(7 и 4֊ 1) <2) в обоих зонах и, следовательно, в

*

рассматриваемой модели [20] должна возбуждаться неустойчивость 
конвективного (см. раздел 4) типа*.  Обсудим возможность турбу
лизации аккреционного диска рассматриваемой неустойчивостью и 
объяснения природы его турбулентной вязкости. Поскольку в горячих 
аккреционных дисках с Q0^l величина koh — 1/Qn 1 (см. раздел 3), 
рассматриваем возмущения с k к0. В этом случае решение уравне
ния (4) имеет вид:

а) в зоне I:

л sAA’S f 1 . i 1
L, I 16(1 +3s2) ]■ 1 + 3s2 J 7
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б) в зоне II:
* (------------ 1--------+ —£=), (12)

Д, 1 8 (1 + Зз։) ]/2 V 1 + Зз’ /

где Л~)/2 ст№; Х.о = —(<?1п а0/<?г)-1 (в зоне I: Д,~5г/3; а в зоне 
II: Д~4г/3).

Из (11). (12) видно, что неустойчивость конвективного типа в моде- 
л л 

ли аккреционного диска [20] является сильной: 1тп (ш) | /?е (о») |.
В этом случае должна происходить интенсивная турбулизация системы, а 
порядок величины турбулентных коэффициентов переноса (в данном слу
чае— турбулентной вязкости) может быть оценен следующим обра
зом [21]:

//тп(о։) \ Стмтурв ~ шах ( —----} ~ шах ( —— 1 < Л’2----- —- > (13)
л \ к / л \ к!-»<з / •*<

где ограничение сверху в (13) на величину ՝)г/г6 вытекает естествен
ным образом из условия применяемости ВКБ-приближения: £Д,^>1.

Нетрудно оценить порядок отношения турбулентной вязкости (13) 
к молекулярной вязкости ум„л ~сг/, где I — длина свободного пробега 
частиц: 

а также величину феноменологического а-параметра теории аккре
ционных дисков [22] и турбулентной скорости отурв

а = -^-<1, (15)
с, к с,

откуда видно, что возбуждающаяся благодаря раскачке рассматриваемой 
неустойчивости турбулентность является дозвуковой.

Отметим также, что рассмотренный в [7] механизм турбулизации га
зового диска, обусловленный быстрой диссипативной неустойчивостью, 
аффективен только в том случае, когда диск находится на границе грави
тационной устойчивости и приводит к заметно меньшим оценкам турбу
лентной вязкости (^Турв/уМол — (А//)’'") и а-параметра теории аккрецион
ных дисков (а~(//А),'> чем по результатам (14), (15).

Приведенные выше оценки с неизбежностью являются предваритель
ными. Более подробный анализ затронутых здесь проблем будет предме
том отдельной работы.

Авторы признательны Н. И. Шакуре за полезные обсуждения.

Волгоградский государственный 
университет
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HYDRODYNAMIC INSTABILITIES 
OF A HETEROGENEOUS GASEOUS DISK

V. V. LEVI, A. G. MOROSOV

The principal properties of instability, which is specified by ra
dial heterogeneity of surface density and temperature of a gaseous disk 
are described. The reason of a little gradient Jof velocity dispersion of 
gaseous clouds is cleared up. The explanation of the nature of turbulent 
viscosity, estimations of its value and а-parameter obtained in the model 
of the nonself-gravitating accretion disks is suggested.
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С применением .решения уравнений Эйнштейна вычислено суммарное действие 
3^ 4՜ $т гравитационного поля и материи для невращающейся сферически-сичыетриче- 
ской нейтронной звезды. Рассмотрены три известных выражения для 3^ в общей тео
рии относительности (ОТО), отличающиеся друг от друга интегралом от дивергенции 
некоторой величины. Показано, что только при полевой формулировке ОТО, в основе 
которой лежит биметрический формализм, независимо от выбора системы координат, 
3? + Зт = — Мс2Дт и функционал действия переходит в аналогичное выражение 
ньютоновской теории для слабого поля тяготения. М—масса звезды; Д*— промежуток 
времени в удаленной системе отсчета, относительно которой звезда покоится.

1. Введение. В общей теории относительности используются следую
щие выражения для действия гравитационного поля:

с3
16кб

р“<г;.г;,-г^гг,)Г=7л, 

^Пл֊г;4ггУ=г./2.

а = 1,

а= 2,

а = 3,

(1)'

R — скалярная кривизна пространства-времени, — его метриче
ский тензор, а Г'к — символы Кристоффеля. В 53 рассматривается также 
плоское пространство-время с квадратом интервала с/5% = -(.кс!х1<1хк и 
символами Кристоффеля Г^,

Г/* ~ 2 81п "Ь Яя*|/ £«(■) — Гл> (2)

вертикальная черта — операция ковариантного дифференцирования в пло
ском пространстве — времени. В [1—4] теория тяготения излагается с по֊ 
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мощью 5։, 5г, а в [5—8] —с помощью 5з. Действия 51, 5г, 5з отличаются 
друг от друга интегралом от дивергенции некоторой функции, поэтому ва
риация 5, 4֊ $т по приводит к уравнениям Эйнштейна независимо от 
вариантов ’ = 1, 2, 3 ( 5т— действие материи). Наиболее простым с ма
тематической точки зрения следует признать скаляр 51, но он содержит 
вторые производные ё<к- Требованию, чтобы действие не содержало про
изводных от ё՝ь выше первого порядка [2], удовлетворяет 5г, но оно не 
является скаляром. 5з — скаляр и содержит производные не выше перво
го порядка, но 5з строится с помощью двух метрических тензоров и 
7,-*. Априори не ясно, какому из этих вариантов отдать предпочтение. В 
данной работе произвол устраняется условием (7).

2. Действие гравитационного поля. В специальной теории относитель
ности в отсутствие полей действие частицы равно

/з _________ — -

5т = ֊тс’У у 1-^-й, (3)

т—масса частицы, а и — ее скорость. В общей теории относительности 
действие макроскопического протяженного тела получается из (3) кова
риантным обобщением:

= (4)
и

рс’ — плотность энергии в собственной системе отсчета. Для частицы, 
—• -♦֊

движущейся в пустом пространстве, р = тЗ (х), где х® = ст, х — де- 
картовые координаты в мгновенно сопутствующей инерциальной си
стеме отсчета, поэтому из (4) следует

(т—собственное время частицы). Укажем также, что в случае сплошной 
среды, варьируя (4) по метрике, приходим [1, 4] к результату

В5. = ֊ Г Ъё" /=?(5 > 
2с J

где
Т<к = (Рс’ + р) и* — . (6>

Р — давление, а и. — 4-скорость вещества.
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Теперь рассмотрим статическое сферически-симметрическое распреде
ление гравитирующих масс. Для определенности будем иметь в виду ней
тронную звезду. Неоднозначность в выборе действия можно устранить 
накладывая дополнительное условие. Так, для бесконечно удаленного на
блюдателя в инерциальной системе отсчета звезда представляет собой 
пробное тело, поэтому естественно потребовать, чтобы полное действие, 
как и в (3), равнялось

5, + = - М,с։ у/1 - -р- Д/.

Здесь V — скорость звезды относительно наблюдателя, а М( — инертная 
масса. Принцип эквивалентности утверждает, что М\ совпадает с тяготею
щей массой М, поэтому

, / п5՜
Ъ, + 5т = — Мс1 у 1 --֊5-= - Л/с’Дт, (7)

где Дт — промежуток времени в удаленной системе отсчета, относительно 
которой звезда покоится. Используя уравнения Эйнштейна

— (8)
2 с*

вычислим + 5т по формулам (1), (4) и сравним результат с (7).
В статическом сферически-симметрическом случае квадрат интервала 

можно представить в виде

<1х{ <1хк — е’с’Л2 — — е?га (</ба 4- зш։ 6</?3) (9)

(начало сферической системы координат расположено в центре небесного 
тела). Две из трех функций V (г), л (г), ц (г) определяются уравнениями 
(8), тогда как третья — остается произвольной. Она фиксируется выбо
ром (арифметизацией) радиальной координаты г. Внутри распределения 
масс (8) решается численно [3, 4, 9, 10], а при г>г\ (г\— радиус звезды) 
имеем [1—4]

гх ։ = 211,
Т (г) 1 — гя/т1 г2

(Ю)

г* = 2СМ/с2, а •*)(г) — некоторая функция, определяемая выбором ра
диальной координаты ('ф'г-»1, когда г—* со). При = г (10) перехо
дит в решение Шварцшильда. Используя (1), (4), (6), (8), а также 
•формулу

ЛГс։ = (рс’ + ЗР)/-г</32.
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справедливую для постоянного гравитационного поля [2], простыми пре
образованиями находим

5, + 5„ = - ֊֊ Мс'Ь- (11)

■(см. [11, 12]), что не согласуется с (7).
Перейдем к вычислению 5г 4֊ 5т. Имея в виду (11) и соотношение

* 1 ■ -S = ?'к (Г/я Г"4/ - Гк Г"„))''-s +

">' = 81к Г'.. —8‘'Гк.., о г* о 1к ’

<?(К— ?*')
Ох1

(12)

находим
s։ + sm = - А- Мс^-. + -f- f dn. (13)

2 16~G J их1

Сначала рассмотрим «декартовую» систему координат с., х, у, г:

X = г sin Ч cos <р, у = г sin 0 sin <р, z = rcosO. (14)

Соответствующий квадрат интервала

<fs2 = e-cW - (s'- - е»*) (х</х J ydy + zdx)՝ _ + (] 5)
x'1 -f- y* 4- z2

получается подстановкой (14) в (9). Для метрики, определяемой (15), 
имеем

1 — §
2

'i' 4՜ 2/ 4----- (1 — ел-։х)г
е(.-х+2н).2л'։ (16)

где штрих — производная по г, а гп1 = (0, х, у, г). Теперь подставим (16) 
в (13) и выполним интегрирование с учетом (10). В результате придем к 
равенству

5а[х. у, z] 4՜ 5т — —Мс*Ь- (17)

{для случая Х = ц оно доказано в [12]), которое совпадает с (7). В сфери
ческой же системе координат с квадратом интервала (9) имеем

(0, Ап)։ Л(2), 0), (18)
где

Л«1’ = [(У + 2И') г2 4֊ 4г] «<’֊>-։sin 6, Л(2’ = 2е(’+М/2 cos 9.

Подставляя это выражение в (13) и вновь интегрируя с учетом (10), по
лучаем
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Sa[r, 6, Т] + Sm = (а - 2) Мс1 + А + — lim г 
2G

△т = ОО, (19)-

Где а — постоянная, фигурирующая в разложении

1 f3
Tl(r) = г + ~-аг + b, (20)

2 г

справедливом на больших расстояниях от небесного тела,

" '-J »7 
о

— конечная величина. Как видим, в произвольной (не декартовой) систе
ме координат Sz+Sm не совпадает с (7). Это связано с тем, что S2+S,,, не 
является скаляром.

Обратимся к Ss+Sm. Здесь также удобно начать с рассмотрения де
картовой системы координат (14). При этом квадрату интервала

rfsj — dx' dxk = c2 eft2 — rfx2 — dy* — dzl (21)՝
Y

для плоского пространства — времени соответствует (15), а = 0, по
этому из (1), (2),(17) находим

S3 4֊ Sm = Sa[.r, у, z] 4֊ Sm = —Л/с’Дт. (22)

(Sg4֊Sm) — скаляр, следовательно и в произвольной системе координат 
s3+s771 — ------- Мс2Дт. В этом можно убедиться непосредственным расчетом,,
например, в сферической системе координат. Заметим, что на больших 
расстояниях от небесного тела ds as dso.

Таким образом, из трех выражений для действия гравитационного 
поля условию (7) удовлетворяет только S3. Ниже будем полагать

гз р------ -------------г_______
5,- 5, = - (г;.гг, - г;, г-„> <23>.

3. О связи между двумя метриками. Квадрату интервала

ds% = c’cft2 — dr2 — г1 (d63 4֊ sin2 Sd<f>3) (24)

соответствует (9) для искривленного пространства — времени. Как уже 
отмечалось, вне небесного тела V, %, ц определяются выражениями (10), 
где функция т](г) не определена (в (20) коэффициенты а, Ь... не извест
ны). Это обусловлено тем, что не входит в уравнения Эйнштейна. По
кажет*, что постоянную а в (20) можно определить из требования соответ
ствия с ньютоновской теорией тяготения.
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Для метрик, определяемых выражениями (9) и (24), находим

Я" (Г?„ Г2, ֊ ПА) = ֊(*'+>') - е-Х) ֊ I1' (>' + V ) е"Х- (25)

Из (10) и (20) следует, что для слабого гравитационного поля

(гр — ньютоновский потенциал). Подставив (25), (26) в (23), получаем

$,«-а(2-о)֊-—(/’«/И, (1У = ^-гЧг. (27)
8՜ С и1

В (26) |б| с’, поэтому слабое гравитационное поле можно рассмат
ривать как возмущение метрики плоского пространства — времени:

-}-6^'*. Подставив сюда §1<с и ■/*, определяемые интервалами
(9) и (24), в первом порядке по малым функциям л и р- получаемТоо3£°° = —Л Ти3ЯП = —х. = Тзз3£зэ = ~Р.
Теперь с помощью (5) и (6) находим

5т(ф)4-Л/0с’Д^2- [—vpc’ + (X + 2р) Р] V—1 ~ —Д* J

откуда
5« « - (м՝с2 + J рф dV^ Дт, (28)

где Мо = | рdV—масса тяготеющего тела. Как видим, полное действие 

5g+Sm переходит в соответствующее выражение ньютоновской теории 
(статическое сферически-симметрическое поле тяготения) только при 
а = 1. С учетом (26) для (9) приходим к результату

rfs’ ~ А _|_ 2Н c2d-2 _ Л _ [rfr» + г2 (<& + sin’ 9<Ар’)]. (29) 
\ с’ / \ С1 >

Что касается параметра b в разложении (20), в принципе, его можно опре
делить из анализа пост-ньютоновских эффектов теории гравитации. Под
ставив (10) и (20) в (9), получим

/ г г2 \ / г г2 \
ds2 1--------- + — ) c’dx’ —(14 —— 4֊ «1 — ) dr2 -к г 2r2 / \ г г2 )

— /14----- — 4- <оа—— ) г2 (</6’ -j- sin’ 8d<f2) (30) 
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на больших расстояниях от небесного тела, «[ = (1—46)/2, <о։= (14-8Ь)/4. 
Это выражение согласуется с имеющимися данными [3] о пост-ньютоновских 
эффектах в окрестности солнечной системы. Однако на сегодня нет данных, 
необходимых для вычисления Ь. В [6] приведены аргументы, согласно ко
торым связь с с1зо определяется уравнением

=°- (31>

(см. также [1]). Вне небесного тела решение (31) известно [1, 6]:

где о՜, в конечном счете, определяется давлением в центре нейтронной 
звезды [13]. Из сравнения (32) с (20) следует а=1, Ь=0.

В заключение вернемся к (29). В декартовой системе координат

^’^71 + с2^֊Л-—+ (33)
V с2 / \ с2 /

Как уже отмечалось, 5 2 [х, у, г] =5в, поэтому для интервала (33) Зг так
же согласуется с действием ньютоновской теории. В [2] задача о предель
ном переходе решена именно в такой системе координат в предположении, 
что действие гравитационного поля равно Зг. Однако в сферической систе
ме координат 5г расходится (см. (19)).

Автор признателен академику АН Арм.ССР Г. С. Саакяну, а также 
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физики ЕГУ за ценные обсуждения работы.
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ON GRAVITATIONAL FIELD ACTION

L. Sh. GRIGORIAN

Solutions of the Einstein equations are used to calculate the sum 
of actions St + Sm of the gravitational field and the matter for a non
rotating spherically symmetric neutron star. Three expressions for St, 
well known in the theory of general relativity (GR) and differing from 
each other in the integral with respect to the divergence of a certain 
value are considered. Independently of the selected system of axes it 
is shown that Sr 4֊ — — Afc’At and that the action functional is 



О ДЕЙСТВИИ ГРАВИТАЦИОННОГО ПОЛЯ 387

transformed into a similar expression of the Newton theory for a weak 
gravitational field only in case of the field-theoretical formulation of 
GR based on the bimetric approach. M is the star mass and Дт is the 
time interval in the remote system of reference relative to which the 
star is at rest.
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Рассмотрен процесс распространения звездообразования в рамках модели, учиты
вающей нелокальное воздействие звезд на межзвездную среду и конечное время эволю
ции «протозвезд». Распространение звездообразования возможно, если плотность меж
звездной среды превышает некоторое критическое значение. В этом случае эволюция 
начального локализованного возмущения приводит к формированию стационарной бе
гущей волны звездообразования. Скорость волны находится в приемлемом согласии 
с наблюдениями.

1. Введение. В последние годы получены многочисленные наблюда
тельные данные, подтверждающие, что звездообразование в галактиках 
носит самораспространяющийся характер. Идея индуцированного рожде
ния звезд была высказана еще в 50-е годы [1], однако только в последнее 
время становится понятным, что индуцированное рождение звезд лежит в 
основе многих глобальных процессов в галактиках, таких, как вспышки 
звездообразования [2, 3], образование звездных ассоциаций и комплексов 
[4], спиральных ветвей флоккулентных спиральных галактик [5].

Теоретическое описание индуцированного звездообразования было 
связано с проведением численных экспериментов [5]. Механизм распро
странения звездообразования в этих экспериментах не связан с диффу
зией звезд или газа, а обусловлен нелокальным воздействием звезд на об
лака. Такой процесс, отражающий основные черты индуцированного звез
дообразования в реальных системах, положен в основу аналитического опи
сания индуцированного самораспространяющегося звездообразования, пред- 
ложенного в работах [6, 7]. В этих работах'показано, ■что распространение 
звездообразования в звездно-облачных системах носит волновой характер 
и получены нетривиальные пространственные структуры — стационарные 
одномерные волны звездообразования*.

* Одномерные волны звездообразования в рамках диффузионной модели были рас
смотрены Щекиновым [8]. Как показано ниже, диффузионное приближение следует из 
ваших уравнений как предельный случай.



ФОРМИРОВАНИЕ СТАЦИОНАРНОЙ ВОЛНЫ 389

В настоящей работе рассмотрен процесс установления нелинейных 
волн звездообразования в звездно-облачных системах. Линейный анализ 
неустойчивости межзвездной среды, проведенный в разделе 3, позволил 
установить критическую плотность межзвездной среды, ниже которой про
цесс распространения волн звездообразования невозможен. В разделе 4 
приведены результаты численного исследования волн звездообразования, 

■а. в разделе 5 полученные решения сопоставляются с наблюдениями.

2. Основные уравнения. В работе [7] предложена система уравнений, 
-описывающая распространение звездообразования, связанное с нелокаль
ным воздействием звезд на межзвездную среду. Уравнения баланса мас
сы звездно-облачной системы имеют вид:

—— — — Г5 4֊ ас (х, { — Т)\ 4х'/(х — х') з (х', ( — Т),

дс Г - - - -
-----= — ас(х, 1) Лг'/(х— х')5(х', 
Л------------------- 4

(1)

Здесь 5, с—плотности «активных» звезд и межзвездной среды, функ
ция / модельно описывает нелокальность воздействия звезд на облака. 
•Функция / обращается в нуль, если |х— х'| превышает некоторый радиус

«влияния» £. Член — Г 3 в первом уравнении есть темп убыли звезд. Инте
гральные слагаемые в правых частях дают темп прироста массивных звезд 
из межзвездной среды, подвергшейся влиянию звезд время Т назад, и темп 
превращения в протозвезды облачной среды.

Модель (1) приводит к распространению звездообразования, не свя
занному с движениями звезд или облаков. Распространение рождения 
.звезд в модели >(1) не является, таким образом, диффузионным. Тем не 
менее, из системы уравнений (1) может быть получено уравнение диффу
зионного типа в приближении, когда радиус «влияния» Ь значительно 
меньше характерного масштаба изменения плотностей облаков и звезд. В 
этом случае выражение для темпа прироста молодых звезд может быть 
аппроксимировано следующим образом:

ас (х) — х')|з(х) — (х, —х') +
Л I дх>

дЧ(х) 
дх{ дх.

(2)

11-155
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Не ограничивая общности, примем условие нормировки ^(х)</х =

В одномерном случае выберем функцию влияния в виде

/<х)= |1/2£' (3>
10, |х|>£. к Л

Задание функции { позволяет выполнить интегрирование в выражении (2).
Если пренебречь убылью звезд, то плотность межзвездной среды 

можно исключить из системы (1). Пренебрегая также запаздыванием, при
ходим к нелинейному уравнению диффузии:

<?з(х,/) , . Г . . Лд’з(х,0]---- 7— = а [с0 — з (х,0] Н (х,0 — £) - • (4) 
01 | иг |

Здесь О = £2/6,Со — невозмущенная плотность облачного компонента. 
Уравнение (4) совпадает с постулированным при описании распростране
ния звездообразования в работе [8] с точностью до введенного в этой ра
боте квадратичного по 5 члена.

Уравнение, аналогичное (4) может быть записано также и в много
мерном случае, если функция влияния обладает сферической симметрией: 
/ (х) = ! (|х|). В этом случае вторая производная в (4) заменяется на 
оператор Лапласа, а коэффициент О имеет вид

£)=4֊Г^Й7(7), (5>
յ

где п. — размерность пространства.
Ниже мы будем рассматривать распространение звездообразования,, 

не прибегая ж диффузионному приближению (4).

3. Линейная теория. Рассмотрим процесс звездообразования в одно
мерном случае с функцией «влияния» вида (3). Примем за единицу вре
мени время запаздывания Т, за единицу длины масштаб влияния Ь, за еди
ницу плотности — невозмущенную плотность облачного компонента со֊ 
Тогда уравнения (1) в безразмерной форме принимают вид:

дз 
д։ 

— ГЗ + “с (х,<—1) У <1х'з (х', I — 1), 

х—1
Сб>
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где л = асйТ, г = гТ. Система (6) имеет положение равновесия 5 = 0, 
с = 1. Линеаризуя уравнения (6) около этого положения равновесия,
получаем:

(7)

Для возмущений вида ех'+/*х из (7) следует дисперсионное соотноше
ние:

, . sin А: -х X 4- г = а------- е
к

(8)

Уравнение (8) имеет счетное множество комплексных решений [9]. 
Покажем, что наиболее неустойчивая мода соответствует чисто веществен
ному решению уравнения (8). Представляя X в виде X = у 4֊ Йо, и отде
ляя действительную и мнимую части, получим:

7 4֊ г = а —-— cos ш е_т,

ш = — а sin к . __-------s:n w е т

(9)

(Ю)
к

Будем рассматривать только достаточно малые к, для которых 
sin к/к 0. Это условие означает, что мы рассматриваем возмущения 
с длиной волны большей 2L. Пусть )0 — То — чисто вещественное ре
шение уравнения (8), а Ц = 71 4՜ — комплексное решение, удовлет
воряющее уравнениям (9), (10). Тогда То^>Т1*  Действительно, если 
7 (Р) есть вещественный корень уравнения 7 4-г = Ре_т, то dyld^^>Q, 
по крайней мере для неотрицательных J3. Это означает, что 7 (Р։) > 
> Т (₽а) при ₽i Отсюда следует, что

То = Т COS «>!

Таким образом, граница устойчивости уравнения (8) определяется усло
вием X = 0 или

sin к а-------
к
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Так как sin к/к-^Л, то при а < г все моды устойчивы. При г 
появляются неустойчивые моды, соответствующие тем значениям к, 
для которых a sin к/к г, причем максимальный инкремент имеют са
мые длинноволновые возмущения^ Критерий неустойчивости позволяет 
определить критическую плотность межзвездной среды, выше которой 
идет лавинообразный процесс рождения звезд:

с0>г/а. (11)

Возникновение неустойчивости можно понять следующим образом: если 
плотность превышает критическую, темп рождения звезд превышает темп 
их гибели и число звезд экспоненциально растет. В противном случае темп 
гибели 'преобладает, и система приходит в состояние, в котором отсут
ствуют звезды. Сходная ситуация имеет место в цепных химических реак
циях.

Приближенное выражение для инкремента легко записать вблизи гра
ницы устойчивости, когда a sin kjk— г 1. Разлагая экспоненциальный 
множитель в (8), получаем:

. / sin к \//, , sink \Х = (а—------- г / (1+а—— )• (12)
X к /1 \ kJ

При дальнейшем возрастании а появляются дополнительные неустой
чивые ветви, связанные с комплексными решениями уравнения (8). 
Условие, определяющее границы устойчивости комплексных ветвей, 
получим, положив 7 = 0 в уравнениях (9), (10):

sin кг = а------- cos ш, (13)
к

sin к . ....ш = —а------- sin ш. (14)
к

При kr/л sin к 1 выразим ш из уравнения (13). Получим, что не про
тиворечащее (14) решение имеет вид:

шп = 2яп-^-+ — ֊, п^1, 2,.... (15)
2 a sin к

Подставляя '(15) в (14), получаем, что неустойчивость имеет место при

a Sin — }> (2~п-------) -f- г /(2кп------- V (16)
к 2 / /\ 2 / ՝

Таким образом, если выполнено условие (16) и asinA/A^> г, неустойчи
выми оказываются одна вещественная и п комплексных ветвей. В частно
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сти, при малых г первая неустойчивая комплексная мода появляется при
. 3֊а 3>------

2

4. Нелинейная стадия развития неустойчивости. Формирование нели
нейной стационарной волны звездообразования исследовалось численно. В 
начальный момент времени задавалось локализованное возмущение малой 
амплитуды. В соответствии с результатом линейной теории при а < г рав
новесное состояние, в котором отсутствуют звезды, устойчиво. При 
а > г формируется стационарная волна звездообразования. Параметры и 
форма волны не зависят от конкретного вида начальных возмущений. Ин
тересен процесс установления нелинейной волны. Движение волны как це
лого начинается лишь на нелинейной стадии, после того, как амплитуда 
возмущения достигнет значения, примерно равного амплитуде стационар
ной волны (рис. 1). Значение скорости и амплитуды волны определяется 
темпом индуцированного рождения звезд: с увеличением а амплитуда и

Рис. 1. Рост и распространение волны звездообразования. Время 
а = 1.9, г = 1.

в единицах Т.

скорость волны растут 1(рис. 2). В работе [7] получено аналитическое ре
шение системы (1), описывающее нелинейную стационарную волну звездо
образования в приближении, когда ее амплитуда мала: 

5(0 = 2 (1 4֊ а) аг I
а — г

2(1 + *)
(17)

где £ = х — и1, и — скорость волны. Сопоставление результатов числен
ного счета с аналитическим решением >(17), проведенное на рис. 2, показы
вает хорошее согласие результатов при г— 1 и не слишком больших а. 
При а 1, когда велик темп индуцированного звездообразования, фор
мируется сильно нелинейная волна с крутым передним фронтом (рис. 3), 
а ее скорость приближается к предельному значению Ь / Т.
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Рис. 2. Сравнение формы установившейся волны, получешюн численным интегриро
ванием системы (1), с аналитическим решением при следующих значениях параметров: 
кривая 1 — а — 1-9, Г = 1; кривая 2 — а, ~ 1.5, Г = 1; кривая 3 — а, — 1.2, г = 1. 
Пунктиром показаны соответствующие аналитические решения для значений скорости, 
взятых из численного счета (и = 0.33, 0.27, 0.07).

Рис. 3. Сильно нелинейная волна, формирующаяся при высоком темпе индуцирован
ного звездообразования: а = 100, г = 1. Скорость и = 0.95 близка к предельному 
значению.

‘На рис. 4 показан профиль установившейся волны звездообразования, 
когда время жизни массивных звезд велико по сравнению с временем рас
пространения волны в системе. В этом случае волна имеет вид «ступень- 
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хи», движущейся с постоянной скоростью. Концентрация звезд быстро на
растает на фронте волны и затем плавно уменьшается вследствие смерти 
звезд. В результате за фронтом волны остаются массивные звезды с гра
диентом возрастов.

Рис. 4. Формирование волны звездообразования -при низком темпе «смерти» звезд:
■а = 1, г = 0.01.

Плотность межзвездной среды, остающейся после -прохождения волны 
звездообразования, меньше критической. Действительно, интегрируя урав
нение баланса облачного компонента системы (1) и учитывая, что плот
ность облачной среды до прохождения волны равна 1, получаем:

ОО ? + 1

- и 1п с0„ = у-а У У 5 <5')-

-- 6-1

(18)

С другой стороны, остаточная плотность облачного компонента определя
ется количеством звезд, превратившихся в звездные остатки при прохож
дении волны:

+ ОО

с0„ = 1֊7 У <*'  5 (И- (19>

—ОО

Из (18) и (19) следует алгебраическое уравнение для остаточной плот
ности:

1»«... = 7 («„-!)• • »’>

Уравнение (20) показывает, что остаточная плотность газа меньше крити
ческой (рис. 5). Этот результат подтверждается также численным расче
том.
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5. Обсуждение результатов. Как показано выше, в системах с индуци
рованным звездообразованием возникают стационарные волны. Та
лой процесс возможен, если плотность межзвездной среды превы-

Рис. 5. Кривая 1 —остаточная плотность межзвездной среды в зависимости от 
отношения а / Г. Кривая 2 есть безразмерная критическая плотность.

шает критическую. Численное интегрирование уравнений (1) позво
ляет проследить за установлением стационарной волны, а также опреде
лить ее скорость. Сопоставим полученные результаты с наблюдениями об
ластей распространяющегося звездообразования. Одним из наиболее яр
ких наблюдательных проявлений распространяющегося звездообразования 
является область ЬМС4 в БМО и связанное с ней звездное скопление 
Шепли III [10]. Распределение звезд по возрастам (рис. 6) явно свиде-

Г (млн.лет>
Ряс. 6. Связь возрастав различных групп звездного населения скопления Шепли ПГ 

с линейными размерами занимаемых ими областей (10). Самые молодые звезды нахо
дятся на периферии комплекса.

тельствует здесь о наличии распространяющейся волны звездообразова
ния. Звездообразование в этой области БМО началось приблизительно 
15 млн. лет назад и распространяется с постоянной скоростью 36 км/с. 
Картина распространения звездообразования в области БМС4 сходна с 
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распространением волны в случае, изображенном на рис. 4, когда убыль- 
звезд еще не играет существенной роли. В обоих случаях результатом про
хождения волны звездообразования является образование молодых звезд 
с градиентом возрастов.

Волна звездообразования, имеющая вид уединенного импульса, реа- 
лиз;ется в том случае, если размеры области, охваченной звездообразова
нием, достаточно велики, и массивные звезды за фронтом волны успевают 
завершить эволюцию. В этой связи обратим внимание на недавние наблю
дательные данные Эпплтона и Страк—Марселла [11]. Авторы работы 
[11] показали, что оптические и инфракрасные данные свидетельствуют о 
когерентных вспышках звездообразования в кольцах ряда кольцевых га
лактик в масштабах 22 10 кпк. Эпплтон и Страк—Марселл интерпретиру
ют появление гигантских скоррелированных областей звездообразования 
как результат столкновения галактик и последующего возникновения коль
цевой волны плотности. Представляется все же маловероятным, чтобы՜ 
столкновения галактик в таком большом числе случаев приводили к появ
лению симметричных кольцевых волн плотности. Более естественно рас
сматривать -кольцевые структуры повышенного звездообразования как 
проявление кольцевой волны звездообразования, распространяющейся от 
центральных областей галактики к ее периферии в достаточно богатом га
зом галактическом диске.

Оценим скорость распространения волны звездообразования. Ско
рость волны определяется двумя параметрами: радиусом влияния Ь и вре
менем запаздывания Т (временем, через которое в облаке, подвергшемся՜ 
влиянию соседних звезд, образуются новые звезды). В работе Клейна 
и др. [12] рассматривалось индуцированное звездообразование внутри 
звездных подгрупп и было -показано, что в газовом облаке, подверженном 
влиянию звездного ветра двух СЬзвезд на расстоянии £— 1 пк весьма 
быстро (за 3-104 лет) создаются условия для рождения новых прото
звезд. При таких значениях параметров скорость распространения волны в 

варианте, изображенном на рис. 4, составляет и—уГ — Ю «м/с. Эта вели

чина согласуется со скоростью распространения звездообразования в ком
плексе W 51, [13], но в 3—4 раза ниже наблюдаемой скорости в комплексе 
ЬМС4. Следует, однако, учитывать, что масштаб влияния может быть в не
сколько раз больше для более массивных звезд, а также для тесных групп, 
звезд, действие которых оказывается когерентным, что приводит к соот
ветствующему увеличению скорости волны звездообразования.

Ростовский государственный
университет
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DEVELOPMENT OF STATIONARY WAVES OF 
INDUCED STAR FORMATION

V. I. KORCHAGIN, A. D. RYABTSEV

The process of self-propagating star formation is considered in 
the framework of a model including nonlocal influence of stars on in
terstellar medium and the finite time of evolution of „protostars“. The 
propagation of star formation occurs if the gas density exceeds a certain 
critical value. In this case the evolution of a primordial perturbation 
leads to the development of a stationary propagating wave of star for
mation. Velocity of the wave is in a reasonable agreement with obser
vations.
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На основе зависимостей 5(х) или ;*о(х),  построенных для двойных радноисточаи- 
коа, ярчайших ^Е-галахтик в скоплениях и «хозяйских галактик» у квазизвездных 
объектов (КЗО), обсуждается вопрос о существовании «стандартной космологической 
длины» и решающей роли эволюционных эффектов при выборе модели Мила. Показа
но, что зависимость Д0 (г), построенная по данным о «тесных парах*  КЗО, не проти
воречит предположению об их истинной двойственности, с одной стороны, и не согла
суется с выводами о гравлинзовой природе расщепления, с другой. Косвенным подтвер
ждением физической двойственности «тесных пар» КЗО могло бы служить обнаруже
ние эффектов взаимодействия между компонентами, которое, в частности, может про
являться в сильном радио и (или) ИК-нзлучекии. Это, в свою очередь, наталкивает на 
мысль о возможном поиоке кандидатов в «тесные пары» КЗО среди неотождествленных 
компактных двойных крутоспектральных радиоисточнвхов.

1. Сразу после обнаружения в 1979 г. [1] первой тесной пары квазн- 
звездных объектов (КЗО) 0. 0957+561 А и В (г^ = 1.4) встал вопрос 
о природе этого феномена. Сходство спектров, красных смещений, свети
мостей и намек на существование на расстоянии 7’~ 1" от компонента «В» 
галактики с г ~ 0.4 привели ряд авторов (например, [2, 3]) к выводу о 
гравлинзовой природе расщепления изображения КЗО (хотя высказыва
лись некоторые соображения и в пользу истинной двойственности этих 
объектов [4]). К настоящему времени известно 11 тесных пар КЗО с уг
ловым разносом Д0 < 20" и близкими 2ет (см. табу,. 1); 5 случаев пар 
КЗО с ДО « 0/5—3/0 [5, 6] и несколько десятков широко разнесенных 
пар КЗО с Д6 = 10'—90' и ДРо/с 4-10՜1 2 [7, 8]. В последние годы по
явился ряд работ (например, [9—12]), в которых приведены доводы про
тив гравлинзовой природы некоторых из разнесенных «пар», которые мо
гут входить в состав соседних групп или скоплений галактик.

В настоящей работе мы будем интересоваться лишь тесными парами 
КЗО и приведем некоторые дополнительные аргументы в пользу их воз
можной истинной двойственности на основании вида зависимости Д0 (г) 
и ее схожести с космологической.
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Таблица Г
ТЕСНЫЕ ПАРЫ КЗО

Объекты £ ■ m։/m3 де*
/ароеки. («"«)

Но=Ю0
9о=1/0

Литера
тура

Q 1300 4-361 А, В 0.107 20/20 10.6 12.8/13.46 [50]
POVO XD-10 0.72 20/20 1.6 5.66/6.4 [51]
Q 0023 + 171 0.95 22.8/23.4 5.0 18/27 [52]
PKS 1145—0.71 А, В 1.34 17.5/18.5 4.2 14.9/24.9 [53]
Q 0957 + 561 А, В 1.41 17.3/17.6 6.0 21.3/36 [54]
1115 + 080 АВ 20/19 2

. АС 1.70 20/19.5 2
6.8/12.66

[55]
„ ВС 19/19.5 1 3.4/6.33

Q 2237 4- 050 АВ 1.7 20/19 2 6.8/12.66 [56]
Q 1635 4-267 А. В 1.96 18.5/20.0 4.0 13/25.7 [57]
Q 2345 4- 007 А, В 2.15 19.6/21 7.3 23/47.5 [58]
Q 0142-100 2.72 16.9/19.1 2.2 6.3/15 [59]
Q 2016 4- 112 А, В 3.27 22.5/22.5 3.4 23.4/8.8 [60]

2. Известно, что при наличии «стандартной космологической длины»- 
1о угол, под которым она наблюдается с разных г, может быть вычислен по- 
формуле:

6 = А>/*е.

где = ֊£֊ ф, и 
/70

z(l֊H/2)/(l+z)։; g0 = О 
z/(l 4- z)’; <7о = 1
2[l-(l+z)-W] .
---------- ~-----------------» Яо = 1/

(На рис. 1 показана зависимость 1(1") от 2, где 1(1")— величина I кикг 
которая с красного смещения 2 наблюдается под углом в 1"). Однако, как 
выяснилось, дела со «стандартными длинами» обстоят не так хорошо, как 
хотелось бы.
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а. Попытки построения зависимости 9 (г) по наибольшим угловым 
размерам отождествленных сильных радиоисточников (например, [13—15]) 
привели к выводу о сильной эволюции линейных радиоразмеров: 
/ —(1 -|-г)-П—3). При этом разделение эволюционных и космологичес
ких эффектов становится затруднительным.

Рис. 1. Теоретические зависимости (для Но = 100, ?0 = 0 и 1) линейных разме
ров, соответствующих одной угловой секунде, от красных смещений.

б. Делались попытки использования в качестве «космологического 
стандарта длины» размеров Е-галактик [16—19]. Например, в [16] эта 
проблема рассматривалась на основании данных о поверхностной фотомет
рии 108 Е-галактик, являющихся ярчайшими в скоплениях Эйбла. Зада- 

/ в» \
ваясь распределением яркости галактик в виде /(8) =/0/( 1 + — ) > где 

\ ра /
6—угловое расстояние от центра, ₽ — угловой радиус «ядра», автор 
строит для них зависимость Р (г), которая показывает большой разброс 
точек. Однако этот разброс уменьшается, если ввести коррекцию на реду
цированную поверхностную яркость (КЗв), <как это сделано в [17]: 
д р" = —0.27 (Л5В—18.23). На зависимости р“РР(г) точки, соответ
ствующие наиболее удаленным галактикам [17], лежат несколько вы
ше, чем теоретическая кривая при д0 = 1. По-видимому, это связано 
с динамической эволюцией размеров центральных областей галактик— 
они уменьшаются со временем.

в. В работе [16] делается также попытка .построения зависимости цен
тральной поверхностной яркости Е-галактик от 2, которая теоретически 
должна иметь вид: Ро(7п/0")—Ю 1^(1 -(■• г). После учета поправок 
на поглощение в Галактике (А), на структурный параметр а = 
= </ 1п //</ 1п 8|16 кпк и вид непрерывного спектра (к — поправка) полу
чается:

Рж°рр(Л, к, а) = 13.7 1г (1 4֊з) + 18.18.

Более крутой ход наблюдательной зависимости по сравнению с теоретиче
ской обусловлен эволюцией звездного населения.
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г. После обнаружения вокруг относительно близких КЗО (г < 0.8) 
«хозяйских галактик», естественно, были предприняты и для них попытки 
построения зависимостей 0 (г) и Цо(г) (например, в [21] и [20]).

Согласно, по выборке «хозяйских галактик» КЗО получены зависи
мости:

~ 0.61 (± 0.11) 1г г + 0.69 ( Ь 0.09)
и

Р«₽₽(Л, к, Дро) = 12.64(± 3.74) 1д(Ц-:)-Ь 16.29 (±0.54).

Обе эти зависимости из-за эволюционных или селекционных эффектов, 
опять-таки отличаются от теоретических. (Строилась зависимость 0(г) и. 
по Сейфертовским галактикам [23а]: 1д 6" = — 0.93 1% г — 0.023).

Было бы очень важным построить зависимости 0 (г) и Цо (г) для да
леких галактик, отождествленных с ЗСИ радиоисточниками. Это, как пра
вило, светимые Е-галактики, по которым удалось протянуть хаббловскую 
зависимость т (г) до гл 1.5 [22, 23]. С учетом звездной эволюции 
(Д т лг 1 при г ~ 1) эта зависимость удовлетворяет модели Мира с 
<7о = 0—0.5 и предположению, что 60% от полной массы протогалактики 
за 103 * * * * * 9 лет переходит в звезды с наклоном функции масс х = 1.5. Однако, 
к сожалению, пока по этим галактикам нет необходимого фотометрическо
го материала.

3. а) Свойства пар галактик подробно рассматривались в ряде работ
(например, [24—27]). В частности, в [25, 26] приведены распределения
пар галактик по проекционному расстоянию между компонентами. Макси
мум в этих распределениях приходится на Л^про։га. ~ 10 — 30 кпк. В ра
боте [25] по выборке из 423 пар галактик делается вывод, что при 
Л/Прое։а ^50 кпк пары являются оптическими. А для физических пар 

и «пар» — членов групп галактик приводятся значения Л^Про„։. = 16 кпк 
и 40 кпк, соответственно (Но = 100).

То есть, видно, что для физических пар галактик существует некоторое
выделенное «стандартное» расстояние, которое, в принципе, можно исполь
зовать для построения зависимости 0 (г). Но исследованные пока пары
галактик расположены при 2 < 0.1 и по ним делать какие-либо выводы о

Итак, из вышеизложенного видно, что разделение эволюционных и. 
космологических эффектов на основании построения для галактик зависи
мостей 0 (г) или Цо (г), так же, как и 0 (г) для радиоисточников, оказы
вается не совсем однозначным. А нельзя ли использовать в качестве «кос
мологического стандарта» расстояние между компонентами в тесных парах 
КЗО, в случае их истинности? На первый взгляд, такой вопрос может по
казаться странным. Однако обратимся к ситуации в парах галактик.
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космологических моделях невозможно. Вот здесь могут помочь тесные па
ры КЗО. На рис. 2 представлена зависимость Л0 (г), построенная по дан
ным из табл. 1. Хотя статистики совершенно недостаточно для каких-либо 
выводов, однако видно, что угловые расстояния между компонентами тес
ных пар КЗО, более или менее, соответствуют теоретическим кривым, 
построенным в предположении А/о = 20 кпк и = 0-т-1. При этом, прав
да, не надо забывать, что из-за эффекта проекции все точки на зависимо
сти ДО (г) следует рассматривать лишь как нижний предел истинных. 
Кроме того, динамическая эволюция тесных пар должна приводить со вре
менем к их сближению. Поэтому, статистически, А/о может с ростом г уве
личиваться, имитируя тенденцию к совпадению с теоретическими кривы
ми с большими Чо, чем это есть в действительности. Отметим еще, что из-за 
эффектов селекции на далеких расстояниях будет наблюдаться относитель
но больше ярких пар галадстик, которые, как правило, являются более тес
ными, чем пары менее светимые.

Рис. 2. Зависимость углового проекционного расстояния между компонентами 
тесных пар квазаров (Де//) от красных смещений. ® — тесные пары КЗО, -|-----
„host galaxies“ КЗ^ по данным работы [21]. Показаны и теоретические кривые для 
Но = 100, q0 = 0 и 1, Д/q = 20 кпк.

б) В какой степени вид зависимости А0 (г) для тесных пар КЗО мо- 
.жет свидетельствовать в пользу их истинной двойственности? Чтобы отве
тить на этот вопрос, надо понять, какой вид зависимости ДО (z) можно 
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ожидать в случае гравлинзовой природы «пар» КЗО. Этой проблеме по
священа работа [28]. В ней рассчитаны зависимости вероятностей попада
ния гравитационных линз на луч зрения и угловых разносов компонентов 
линзового изображения от zK3O- Причем расчеты ведутся для двух моде
лей гравлинз: точечных и ‘протяженных с изотермическим распределением 
массы. Из этих расчетов следует, что «оптическая толща» по линзам сна
чала (при 1) Растет ~*кзо>  а ДАЯ больших z зависимость стре 
мится к виду ~ 0.6 1п гкзо. Причем наибольшая вероятность попада
ния гравлинзы приходится на z^q/2 (при малых zK3O) и на гдинм = 
= 0.73 («кэо = 3) или *ДЯ1иа^0.48 (z^q — 2). Оба эти вывода проти
воречат имеющимся данным по тесным парам КЗО. Что касается 
ожидаемой для гравлинзовой гипотезы зависимости A0(z), то она, сог
ласно [28], существует лишь в модели точечных линз. Для изотер
мических главлинз зависимости, вообще, нет. Отличие этого вывода 
ют наблюдаемой зависимости Аб (z) для тесных пар КЗО пока не вы
является слишком уверенно из-за почти полного отсутствия наблюда
тельных данных по парам с < 0.3. Если в будущем такие пары 
будут найдены, то появится возможность по виду зависимости ДО (z) 
различить оба варианта более надежно.

в) Может показаться, что в предположении об истинной двойственно
сти большинства известных тесных пар КЗО большую неопределенность 
вносят эффекты проекции. Однако статистически это не совсем так. Этот 
вопрос в свое время довольно подробно разбирался для случая двойных 
радиоисточников со случайно ориентированными в пространстве радиоося
ми. Очевидно (например, [29]), что доля источников с углом между лу
чом зрения и радиоосью больше ф составляет ~ cos ф. Этот же вопрос 
подробно разбирался в работах [30, 31].

4. Можно привести и еще ряд косвенных аргументов в пользу выво
да об истинности тесных пар КЗО.

а) К ним, в частности, относится и большая частота встречаемости 
радиоисточников среди тесных пар КЗО — 3 случая из 11, т. е. ~ 25%. 
Этот эффект наблюдается и в тесных парах галактик, у которых видно 
взаимодействие [32—34]. В работе [35] приводятся, к примеру, следую
щие данные о частоте встречаемости РИ в парах и одиночных галактиках:

% ри

Пары

Одиночные

43+10

11+4
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Если отмеченная закономерность для пар КЗО не является случайной, то 
по ней, в принципе, можно проводить отбор кандидатов в «тесные пары 
КЗО» на основе радиообзоров. Действительно, некоторые из тесных пар 
РИ могут оказаться при внимательном рассмотрении тесными парами 
КЗО. В первую очередь, по нашему мнению, это может относиться к ком
пактным крутоспектральным двойным РИ (например, [36—38]). По су
ществующим представлениям эти РИ имеют линейные размеры в несколь
ко десятков кпк, а угловые — несколько или несколько десятков секунд. 
Спектры у них довольно крутые, аг > 1.3. Встречаются они всего в не
скольких процентах в выборке ярких 3CR радиоисточников. В большин
стве случаев они пока не отождествлены или отождествляются со слабы
ми далекими галактиками или КЗО (например, объект ЗС 368 отождест
влен с КЗО с гп = 22 и z = 1.13). Видно, что по своим общим свойствам 
эти РИ не противоречат нашему предположению.

б) В случае истинности тесных пар КЗО следует сделать вывод о 
■сильном взаимодействии между компонентами.  Это следует уже хотя бы 
из того, что расстояния между ними оказываются меньшими, чем размеры 
«хозяйских галактик» [20, 21, 39]. При этом можно ожидать от таких си
стем сильное ИК-излучение |(например, [40, 41]). К сожалению, на этот 
•счет наблюдений еще мало. Согласно [42], лишь для 2-х пар КЗО из на
шего списка есть сведения об ИК-потоках со спутника IRAS:

*

* Кстати, именно взаимодействие между членами пары КЗО предлагалось в [4] 
.как основной тест их истинной двойственности.
12-155

Пары КЗО (^60

Q 1635 + 267 А, В 12.9
Q 0957 + 561 А, В 12.8

Так что в этом вопросе еще предстоит разобраться.
в) В заключение необходимо заметить, что в вопросе о природе тес

ных пар КЗО, в случае их истинности, остается еще много неясного. На
пример, чем объясняется удивительное сходство их свойств, которое по
зволяет говорить о них не как о просто тесной паре объектов, а как об объек
тах-близнецах. (Кстати, похожее свойство наблюдается и у тесных пар га
лактик [32, 43]). Неясна и необычная близость компонентов по сравне
нию с типичными размерами «хозяйских галактик». По-видимому, на глу
боких фотографиях «тесные пары» КЗО будут видны как галактики с 
«двойными ядрами» (см., например, [44]). Объекты такого типа, но без 
особой активности ядер известны и среди близких галактик (например, 
[45]). Встречаются и пары галактик с ядрами типа Сейферта [46]. С точ
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ки зрения феномена КЗО, как результата слияния (merging) галактик (на
пример, [40, 47, 48]), тесная пара КЗО может представлять из себя не 
слишком долгую, редкую фазу эволюции двух центров слияния в единый 
комплекс. В будущем на месте тесной пары КЗО может сформироваться 
гигантская галактика уже с единым активным ядром. Может быть и дру
гие, сейчас одиночные, КЗО проходили эту фазу в 'прошлом? Если это 
так, то по мере увеличения Z число истинных пар КЗО может даже воз
растать по отношению к числу одиночных КЗО (обсуждение сходных во
просов приводится также в работе [49]).

Автор выражает благодарность Н. С. Кардашеву и А. В. Засову за 
полезные замечания и Л. И. Гурвицу за некоторые ссылки.

BINARY QUASARS ARE TRUE PAIRS?

В. V. KOMBERG

The problem of existence of the „standard cosmological length^ 
and of the critical role of evolutionary effects in choosing the model of 
the Universe is discussed using the B(z) or Ho(-) dependence plotted՛ 
for double radio sources, brightest gE-galaxies in rich clusters and for 
„host galaxies“ belonging to QSOs. It is shown that the A9(z) —depen
dence plotted from the data on „close pairs“ of QSOs does not con
tradict the assumption about their true binarity on the one hand and 
does not agree with the conclusions about the gravitational lens split
ting on the other. The physical binarity of „close pairs“ of QSOs 
could be implicity confirmed by discovering the interaction effects bet
ween components which may partially manifest themselves in strong 
radio and/or IR-emission. In its turn, this suggests the idea of a possi
bility of searching for candidates for „close pairs“ of QSOs among un
identified components of double steep-spectrum radio sources.
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АКСИСИММЕТРИЧНОЕ РЕШЕНИЕ С ЗАРЯДОМ В ОТО

Г. Г. АРУТЮНЯН, В. В. ПАПОЯН 
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Принята к печати 20 апреля 1988

Доказана возможность генерации решений уравнений ОТО по известным решениям 
обобщенной теории тяготения и наоборот. Найдено электровакуумное решение уравне
ний Эйнштейна, описывающее статическое аксиально-симметричное гравитационное 
поле.

1. Уравнения стационарной аксисиммегричной задачи ОТТ. Один из 
возможных способов описания аксисимметричных и стационарных грави
тационных полей состоит, как известно, в использовании выражения

ds = е՜* (dt — wd<fY — e2?(dx1)’ — е2и(«/х։)’— е21 (1)

Предполагается, что функции а, ш, ß, р, у зависят лишь от „существен
ных“ координат х“={х։, х’} (здесь и далее соответствующие начальным 
буквам латинского алфавита индексы а, Ь = 1, 2; латинские индексы, 
взятые из середины алфавита г, k, 1 = 1, 2, 3; греческие индексы 
а, ß = 0, 1, 2, 3).

Скалярный потенциал обобщенной теории тяготения (ОТТ) — 
у = у (х“) определим так, чтобы

у (ха) ~ с*/к (ха), А(ха) ----- > к0, (2)
Xе—*00

ko — гравитационная постоянная.
Комбинации полевых уравнений О Г Г для конформно преобразован

ных компонентов метрического тензора

(3)

в случае электровакуума записываются в виде

(JLLdA + =0, (4)
\ У Л \ У Г Л

(ZVh+ (D։/F)։ = 0, (5)
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/А \ /А £>\ /

= [(Л? + В?) Р + (Л’ + В№\, (6)

(и.1/։^Г)1 + (ш։/»П/^)։ = 4(Л։В1-Л15։), (7)

е * [ Ри + Р? + + 7Г/ — ₽1 \--q- + Р|)_

Ул I (-Т‘/։-^-(2С-3)]-е-2и|₽« + р’^-7՜) =

= [е֊^ (Л? + В?) - е ֊* (Л’ + В»)], (8)

е-* [ни + р/-^-+-֊֊՝) + е֊* р„ + $4-('^՝) +
\О Р/] \£>/։

1 / О1 /? \ / \ шх'^'2'(‘5г+ у5՜./~^\~о “2^՜ 12!:‘_3)] =

= -֊^[е֊2?(Л? + ^)-е֊^(Л| + В2)]. (9)

(2С - 3) = -^֊(Л, Л։ + В,В։). (10)
2^ в>/

Уравнения Максвелла в отсутствие постоянных внешних электромаг
нитных полей с учетом стационарности и аксиальной симметрии автомати
чески обеспечивают обращение в нуль В(оз> и В (12), а для Аа и Ва — произ
водных от «потенциалов» электромагнитного поля дают 

(тл)+Ш="А - Ш2^1> (И)

(12)

где

•^1 = еа*9Г(П), Л։ = е։+*1В(02), = —е*+?^(32), В։ = еа+|1 В(Л). (13)
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— компоненты тензора электромагнитного поля, соответствующие 
определенной обычным образом из (1) ортонормированной тетраде.

Система уравнений (4)—(12) записана в обозначениях

■О = уЬ = е։+т, / = 7= е’-т, Г= Р = е'л՜3, е3, Уу^= е\ (14)

Нижние индексы 1, 2 означают дифференцирование по х1 и х2. Использует
ся геометрическая система единиц с — ко = 1. (При необходимости систе
му уравнений (4)—(12) можно переписать в виде, соответствующем мет
рической форме (1) с тензором учитывая (14)).

Замечание 1.1. Иногда выражению (1) предпочитают

(№ — е2։’Ла — е2?’(</х։)а — е21՜ (</ха)а — е&' (е/у — ш'сИ)1, (1а)

которое получается из (1) формальной заменой #-»։<?, 9—» — И, а так
же а ֊>■ Р —* Р', р -* р', 7 -* а', ш — — а/. В такой записи ш' имеет 
простой физический смысл — является угловой скоростью вовлечения 
свободно падающей инерциальной системы во вращение создающего 
гравитационное поле источника.

Замечание 1.2. Как (1), так и (1а) позволяют дополнительно специа
лизировать координаты х“ ввиду того, что одно из допустимых координат
ных условий осталось неиспользованным. Другими словами, существует 
возможность калибровки компонентов метрического тензора, фиксирую
щая координаты. В частности, если выбрать

а) Р = 1 (р = Р), то такая калибровка вместе с уравнением (5) при
водит к каноническим координатам Вейля х1 = 2, хг = р. В этом случае 
уравнения (4)—(7) и (11)—{12) разрешаются независимо от уравнений 
(8)—(10), а комбинации последних сводятся к квадратурам (подробнее 
об этом см. [1] ).

б) Г = Р (х1) или Р = Р (х2), то, как и в предыдущем случае, урав
нения (4)—(7) и уравнения Максвелла (1'1), (12) независимы от осталь
ных, при условии, что вид функций Р (х1) (Г(х2)) совместим с уравнения
ми (8)—(10) (см., например, [2]).

Замечание 1.3. Часть полевых уравнений ОТТ (5)—(7) и (11)—'(12) 
для конформно преобразованных компонентов метрического тензора = 
= у§^ имеет такой же вид, как и аналогичные уравнения ОТО. Остав
шиеся уравнения ОТТ (8)—(10) отличаются от соответствующих урав
нений ОТО наличием дополнительного источника, структура которого 
определяется производными скалярного потенциала У (х“) и £ — безраз
мерной константой связи скалярного поля с другими полями.
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2. Уравнения ОТТ в канонических координатах. Как отмечено (см. 
замечание 1.2а), калибровка Г = 1 позволяет выбрать канонические 
координаты Вейля X* = 2, X2 = р ^подробности изложены в [1]). 
В последнее время вновь обсуждаются различные возможности использо
вания гармонических координат в теории тяготения [3—5]. Найдем гар
монические координаты, соответствующие вейлевским г и р. Во избежание 
недоразумений представляется необходимым лишний раз дать этому поня
тию рабочее определение: четыре независимых величины хт> которые удов
летворяют уравнению Даламбера

1 О I ,----- 8 дх1 \
□ хт^֊7_-——у = 0 (15)

V Я дх \ <)х )

и на больших расстояниях асимптотически совпадают с любыми (не обя
зательно декартовыми-цилиндрическими, сферическими и т. п.) координа
тами плоского мира, назовем гармоническими координатами. Мет
рический тензор (х'11) задан в произвольных координатах 
х'а. Легко заметить, что (15) совпадает с условием гармоничности Фока 
[6], если под ха понимать гармонические координаты |(см. также [5]).

Стационарность задачи диктует выбор одной из гармонических коор
динат х° = (. Если использовать в качестве «опорных» канонические коор
динаты х'1 = г, х'2 — р — уО = уеа+1, х'3 = <р, тогда вместо (1) имеем

- 1 Г Ф3 о3 1д э2 = — I ф (Л — ш</р)3-------- (</х3 + с/р3)--------- с/<?2 > (16)
1/1 Ф ф I

где ф = «ре2՞, Ф = У^+а (ср. с выражением (4а) работы [1]), и урав
нение (15) переписывается в виде

л к । Ф։ д2хк 1 к ,&хк + ——— = — ухкчу, (16)
р д*2 у

У2 д2 , 1 д ~ д д
дг2 др2 р др дг др

что позволяет выбрать в качестве еще одной гармонической координаты 
х3 = ф. Оставшиеся х° определяются уравнением

Дх“ = — ух“ Чу, (16а)
У

не содержащем явно компонентов метрического тензора р) (в
ОТО Дх“ = 0, т. к. у = 1), что специфично
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а) для стационарных и аксиально-симметричных полей,
б) когда опорными являются канонические координаты Вейля,
в) когда в качестве «несущественных» гармонических координат до

пустимы Х° = 1, X3 = <р.
Система полевых уравнений 01 '1', соответствующая метрической фор

ме (1б), записывается следующим образом:

V (ту/у) = о, (17)-

V + — 7Ш7Ш = — (?Л?Л + уВ^В), (18)
\ ф / Р2 Ф

= — (Л։51 + Л։£а), (19)
V Р2 > Р

(2°)֊ 
\ ф / р

4^ = — М1-ШЛ՝, (21)-
\ Ф / р

9
— (1п ФД = УаУ^У2, (22)
р

— (1пФ,)։ = (14-^։. (23>
р

— (1п Фо)։ = - 4֊ ш,®, - 4 (А։Аа + в։ва)/ф, (24)
р Ф2 Р2

— (1п Фо), = (Ф1 - Ф?)/Фа - К ֊ »?) - 4 (АI - А1 + - в?)/ф. (25)
Р Р

Здесь

ф = де'+ё = Фо • Фу<3֊։;). (26)֊

Замечание 2.1. Уравнения (17), (22), (23) для скалярного потенциа
ла у и Фи — той части метрического коэффициента Ф, которая определя
ется только лишь гравитационным скаляром у = у (р, г), интегрируются 
независимо -от остальных. Если, в рамках той или иной задачи, найдено ре
шение (17), то (22) и (23) сводятся к квадратурам. Иногда, удобно 
ввести

<։= Ь у
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и переписать (17), (22), (23) в координатах ; = г + 5* = г — что
дает

<?։а _ 1 / да да \

4 <? 1п Фу / да у
В - В* Я ‘ \ # / '

4 д 1п Фу _ / да у
«-?♦ д;* ~ \ дЪ* )

(17а)

(22а)

(23а)

Замечание 2.2. Как в ОТТ, так и в ОТО уравнения (18)—'(21), (24) 
и (25), которые определяют метрические коэффициенты ф, со, потенциалы 
А, В, а также функцию Фо (метрический коэффициент ОТО, соответствую
щий Ф в ОТТ), имеют один и тот же вид.

На основе этих замечаний может быть сформулирована
Теорема 2.1. Если получено решение стационарной аксисимметричной 

влектровакуумной задачи в ОТТ, то можно найти решение аналогичной 
задачи в ОТО, согласно

^00° = У 8зз° ~ У £°зГ> = У ЯгТ/Ф?3՜®’ (27)

и, наоборот, известные решения ОТО переносятся в ОТТ теми же соот
ношениями (27), однако предварительно должны быть найдены соответ
ствующие постановке задачи решения уравнений (17), (22), (23).

Соотношения (27) работают только тогда, когда метрика калиброва
на условием Г = 1, т. е. записана в канонических координатах Вейля.

Теорема 2.1 указывает на довольно тесное родство ОТО и ОТТ и 
возможно является отражением связи гравитационного поля с совместны
ми нелинейными реализациями аффинной н конформной симметрий 
(см. [7]).

Замечание 2.3. а) Система полевых уравнений (17)—(25) симметрич
на относительно одновременной замены А В, со —> со. В статике 
(со = 0) это означает, что найденное в электростатическом случае '(со = 
= В = О, А 0) решение пригодно и для магнитостатического случая 

= А = 0, В Ф 0).
б) Компоненты потенциала электромагнитного поля Ар. (А/, 0, 0, 

А-) связаны с производными А и В так, что

д _ ф / дА<? .дА, \ в'-7(-аГ+
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учитывая которые, а также имея в виду следующее из очевидного условия 
В12 = В21 соотношение

֊4- (у А + I = о,

вместо (18)—(21) получаем

/уФ\ , ф’ 27А1^А1 , 2ф , л , л „V I —- ) + — Угоуш  --------------- Ь — (УЛ¥ + шуЛ«)2,
\ ф / ра ф р1

Ф’ 4Ф—— Vш -|----- — ^4 ^ (у ^4 ? гоУ^4։)
р= р2

-О,

-0.

Полная система полевых уравнений для величин (у, ф, ш, Ф։/Ф) в 
стационарном вакуумном случае («՝ =г= 0, А, = А? = 0) и для величин 
(Уу, У1 (А֊г. (Фа/ф)։/4) в магнитостатическом случае (ш = Л, = 0, 
л4? =/= 0) имеет один и тот же вид (подробности см. в [1]).

Замечание 2.3 служит основанием для того, чтобы было сформу
лировано

Предложение 2.2. Если найдено решение стационарной вакуумной за
дачи (у, ф, го, Ф’/Ф), то получено также решение магнитостатической 
задачи (Уу, У±, 1'АТ, (Ф2/ф)։/4).

3. Статическое решение ОТТ. В предлагаемой схеме решения доста
точно обширного класса задач ОТТ независимому от остальных уравне
нию (17) отводится важная роль. Подстановкой ст = 1п у оно сводится к 
двумерному уравнению Лапласа

Да — 0. (176)

Симметрия задачи обуславливает выбор координат, в которых переменные 
разделяются. В рассматриваемом случае удобно пользоваться вытянуты
ми сфероидальными координатами [8, 9], которые связаны с канонически
ми 2, р посредством

(и)=(г+ ± '֊)• г2±=<* ± +р։’
\ V /

г = кию, р’ = к2 (и’ — 1)(1 — о’), к = сопз1,
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к {и3 — tr)*/2 du dv

Д = ֊----- + (28>՛Zr(ir — v) du ди dv dv I

Регулярное на оса V = ± 1 решение уравнения (17б), с граничным усло
вием а (и-*- оо, и) = 0 есть

я (и, v) = £ azQ, (и) Р։ (v), (29)
1-0

где Р, и Q/ — полиномы Лежандра 1-го и 2-го родов, |и|^>1, —1 
•< и -С 1.

Недавно авторами [10] было найдено решение статической задачи
ОТТ с зарядом е (ш = А-. — 0, At =# 0), которое можно записать в виде

Л։ = goo <«2 — gii С^*1)2 — goo (dx3)3 — g33 dtp3, 
У=Л0/2,]. goo=f1̂IF'3, (30)

= —I 8^ + 8рх+(1֊֊)%я + 4г^х,J. (31)
goo1 \ / J

goo = gu Я (r-֊ 4r? | + x3fx 3x,x + R2 \,R + 8 ), (32).
l|_\ f) / J 1—v* J

g33 = goo sin2 9 [8X1; + 8„x + 8„л + (1 ֊ v2) 8Х,В]. (33)

Здесь 8 — символ Кронекера, 2r0 = •»}]/ m3 — e’, 

2F = q + (2 - q) f^aW\ (34>

q = 1 +/1 + ^(2 ֊a)2 4

Значения fx, приводятся в табл. 1.

Таблица Г

Координаты Гармонические

։։ = г 
ха = 0

Модифициро
ванные кривизн

х« = х =

= 7_^<>+2го

՛ Однородные

xi = /? 
х։ = е

Вытянутые 
сфероидальные

х1 = и
X3 = V = cos в

Л-
- ar0 Q г —----— 2г0

’I 1 4г0 / R-г0 у а — 1
- аго 
г — + 2г0

’I
\ R + гр / и + 1
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В координатах г, р

/!'’> Г
</з։ = - Р3 т< ---------------(</х։ т 4’) + ?’</ ?’Р1 к г г

Г-а'2т / _ ,
* ’ Ул “/г-г2г0 (35)

/? = ~ (г+ + г_), г» = (г± 2г0)։ + Р։.

Единственный неисчезающий компонент тензора электромагнитного
ПОЛЯ

Г = г(01) х'Р3*
(36)

Координата х названа модифицированной координатой кривизн, так как 
■в (пределе а —>- О, т) —>-1, т. е. в рамках ОТО, в отсутствие заряда (2го = т) 
совпадает с координатой кривизн г.

Приведем также соотношения, связывающие «радиальные» части ис
пользованных координат,

г = х + ^֊2г0֊-= /г[1 + ^- + гб//?։>)-2го^ + ^ =^ + ֊-(37) 
7) \ 7)/? / \ 2т) / 7)

Замечание 3.1. Покажем, как получить решение уравнения (16а). В 
сфероидальных координатах (28) переменные разделяются, если в (29) 
положить а;>1 = 0. Тогда (16а) сводится к двум уравнениям-гипергео- 
метрическому, в точности совпадающему с уравнением (16а) работы [11], 
и уравнению Лежандра. Удовлетворяющее требованиям рабочего опреде
ления, данного в разделе 2, решение (16а) есть

Замечание 3.2. Выражение для действия ОТТ содержит по сравнению 
с действием ОТО лишь одну дополнительную константу £. Тогда как в 
решениях уравнений ОТТ (в частности в (30)) фигурируют постоянные 
от], связанные друг с другом и £ посредством (см., например, [12])

т)։ =■ (а — 1 )3 4՜ а----

Аналогичных констант нет в решениях ОТО. Ясно, поэтому, что должно 
существовать еще одно соотношение, связывающее 5, а и Т|. С целью най
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ти эту связь сравним, следуя Йордану [12], вытекающее из (30) на боль
ших расстояниях

։/~1 + am/R

с решением уравнения для у в случае сам огра витирующей пыли в том же 
приближении слабого поля, которое имеет вид

+ 2т//? (3 — 2С),
что дает

а = 2/(3 - 2С).

Таким образом, предельный переход от ОТТ к ОТО осуществляется 
£->֊ оо, что эквивалентно а—»-0 и одновременно т) 1.

4. Решение ОТО с зарядом. Используя теорему 2.1, получим стати
ческое аксисимметричное решение с зарядом в ОТО. В качестве исходного1 
решения ОТТ возьмем (35). В соответствии с '(27) определим предвари
тельно Фу из уравнений (22) и (23). Нетрудно убедиться, что в данном 
случае

фХЗ—ВД _ /Я* —У՜"*, 
Я к г+г_ )

2 _  а
здесь вместо констант ОТТ 2г0 и ------ - введены новые — k и п, соответ-

2т,

ственно. Тогда, согласно (27), решение ОТО можно записать в виде

«r=7r>’«f=e-d77- ՛ <38>
1 533 500 \ г+г- /

где

у _ R — к ։ _ 2г0 4֊ т 2г0 — т / R — к

R + к 1п _ 2г0 4՜ т \ /? 4~ & /

Л=-֊(г+ + г_), г\ = (г± й)’4֊р’, 
2 пн

Электрическое поле

ек> [ К-к\пГ&-кзу1-п'>12 гэд,
Ло1) — — I — II | ’ (39)

} Га(/?а-Л’) \ * + * / \ г+г- /

В соответствующих аксисимметричному случаю п =/= 1 вытянутых сферо
идальных координатах (28)



АКСИСИММЕТРИЧНОЕ РЕШЕНИЕ 419

При п = 1 решение совпадает с известным решением Райснера-Нордстре- 
ма, если иметь в виду, что и(л = 1) = и0 = (г— m)/2r0, о(л = 1) = 
= cos 0. В отсутствие заряда (е = 0) решение совпадает с решением, 
найденным в [8, 9].

Для того, чтобы получить асимптотическое (на больших расстояниях) 
поведение найденной метрики, воспользуемся вытекающей из (28) связью

(2г0)։ (и’ - 1) sin’ 0 = к3 (и’ -1) (1 - о’), 

2rouo cos 0 = kuv.
Следовательно

( v ) = IV + ~ 4r° Sin’ 9 * 

±]/[(r — m)’ 4֊ k3 — 4rg sin’ 0]’ — 4k3 (r — m)’ cos’ 6}1/2.

Разложив goo в ряд Тейлора, имеем

goow1 - ~ + 4՜ Л (cos 0) + 0 (1/И), (41У
г г1 г

где квадрупольный момент
п 2 (л’-1) , 2 пQ = —i---- —֊< т (т3 - е3)

о п1

Как и должно было быть, при п = 1 Q = 0.
Замечание 4.1. 'Покажем, как, пользуясь методом Эрнста [13, 14], н 

рассматриваемом электростатическом случае ш = Аг = 0 получить реше
ние замкнутой системы полевых уравнений

<|»Дф = vivl + 2^At^At, 

фДА= .
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Согласно Эрнсту
. У֊1 А о
՛ (е0+1/И1 -£>»)’ ’ ‘

О —константа, £о — решение уравнения Эрнста 

(=2-1)Ч = 25о^о-

Легко убедиться, что потенциал

(и + 1)" + (и — 1)" 
(и+1)"-(и- 1)"

удовлетворяет этому уравнению, поэтому

_ (!=!]■ If,, А։ = _ 7«^1у I,
Va + 1/ 2F \и + 1/ J

2Г=д-(9֊2)(^Л g = 1 + 
\и -Ь 1/

Константа О определяется асимптотикой ф и оказывается равной —. Отме
ти

там, что £о = ио также удовлетворяет уравнению Эрнста и приводит к ре
шению Райснер-Норстрема '(Ио— вытянутая сфероидальная координата, 
соответствующая сферически-симметричному случаю).

Мы благодарны участникам семинара кафедры теоретической физики 
Ереванского университета за полезные обсуждения.

Ереванский государственвый
университет

THE CHARGED AXISYMMETRIC SOLUTION 
IN GENERAL RELATIVITY

G. H. HA OUTYUNIAN, V. V. PAPOYAN

The possibility of the generation of GR’s solutions from the known 
solutions of Generalized Theory of Gravitation and vice versa is pro
ved. The electrovac solution of Einstein’s equations for static axisym
metric gravitation field is obtained.
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На основе работы [1] в данной статье рассмотрена частная задача релаксации не
равновесного изотропного излучения при взаимодействии с нерелятивистским невы
рожденным электронным газом посредством многофотонного комптоновского рассеяния 
при значении параметра интенсивности £2 1. Исследованы кинетическое уравнение,
описывающее изменение ио времени функции распределения фотонов; уравнения, опи
сывающие изменение во времени полной энергии обмена, нагрев и охлаждение 
электронного газа. Получена зависимость электронной температуры от времени. 
Приведены оценки характеристик многофотонной комптонизвуии для компактных 
объектов чрезвычайно высокой светимости.

1. Введение. Во-второй части настоящей работы ([2]) проводился де
тальный анализ разработанной в [1] теории релаксации неравновесного 
изотропного интенсивного излучения посредством многофотонного компто
новского рассеяния на частицах невырожденного нерелятивистского элек
тронного газа при сравнительно слабых полях излучения (£2 1), но
все же достаточно интенсивных для обеспечения реализации многофотон
ных процессов для малых гармоник. Это может соответствовать физиче
ским условиям в некоторых астрофизических объектах [3—6]. 1) Лацер- 
тида АО 235-\-16—г = 0.852, переменность в инфракрасном диапазоне, 
1г А/пнп^4.67, ~ 47.77. Тогда; R ~ 2.9979- 10й-0’ см, ~
~ 5.95-Ю’0 4 см-3, «~1.29-10_’'в. 2) Лацертида Л50735+17 - г = 
= 0.424, переменность в инфракрасном диапазоне, Д£Ш1п —4.78, 
1г Льо!^47.61. Тогда: R ~2.9979-1014-’8 см, 5.95-1020 см՜3, 
=м1.29-10՜3. 3) Лацертида №1 0846 + 51 — г = 1.86, переменность 
в инфракрасном и оптическом диапазонах, Д/тш — 4.78, 1^£ьо1 — 
~47.37. Тогда R ~ 2.9979-1014՜78 см, в инфракрасном диапазоне М, ~
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~ 5.95 -10” см֊3, ”~1.29-10՜3. 4) Кзазар ЗС 273-Я < 10" см, ин
фракрасная светимость £~6 • 1048 эрг/с, Л\, ~ 10” см-3, ;~1.75-10՜5. 5) 
7 — вспышка нестационарной нейтронной звезды, наблюденной 5 мар
та 1979 г. в Большом Магеллановом Облаке — Ао.сзмэв—3-10" эрг с՜*, 
/?~60 км, Л/О=^1.84-10я' см-3, ;։ ~ 1.65-10~\ б) Лацертида ЗС ббА — 
г ~ 0.434, переменность в оптическом диапазоне, — 2>1,
]г Ьъа^ 47.18. Тогда: R =±= 2.9979-101’-’ см, Л'„ ~ 4.61-10” см֊3, ” ~ 
~7.8-10՜5.

Конечно, в этих условиях эффекты от многофотонных процессов 
имеют лишь поправочный характер к однофотонному. Однако физические 
условия в других, не менее интересных объектах, как лацертиды В2 
1308+32, 0Л 287, пульсар КР 0532 и радиопульсары, соответствуют слу
чаю £2 1. 1) Лацертида В2 1308-\-32— 2 = 0.996, переменность в ин
фракрасном и оптическом диапазонах, 1& Дбып — 2.65, 1$ £ъ01 — 47.66,

~ 2 £ов(. Тогда: R ~ 2.9979 Ю” ®5 см, в инфракрасном диапазоне 
М, ~ 5.95-1034՜4 см՜3, 5’~ 32.25. 2) Лацертида 0] 287—г = 0.306, 
I? ДЛп1п = 1-58, 1?/4>о1 ^46.39. Тогда: R ~ 2.9979-10"•։в см, М, == 
~ 5.95-10’г,,։ см՜3, 5’~ 204.5. 3) Пульсару ПР 0532 и радиопульса
рам соответствуют значения параметра интенсивности ~ 652.3 и 
5։ 2: 6.5 соответственно. При этом радиус излучательной области 
R ~ 108 см, частота 2՜-40 МГц ш < 2ч-100 МГц, светимость для 
пульсара НР 0532—£ ~ 1031 эрг/с, а для радиопульсаров £ ~ 10” 
эрг/с [7]. В этих условиях будем иметь: М, ~ (1.6 ч-4)-10” см՜3 и 
7У„ ~ (1.6 -4- 4)-10” см՜3 соответственно.

Очевидно, что ожидаемый вклад процессов многофотонного компто
новского рассеяния в формирование спектров указанных объектов может 
существенно превзойти вклад однофотонных процессов. В настоящей ста
тье, которая посвящена исследованию той же задачи при &2 1, мы огра
ничимся рассмотрением лишь случая идеализированного широкого (по 
сравнению с доплеровским профилем) спектра (о Д<йо1=ш։ к2^в Т'/тс1, 

где и> — частота начального кванта, з* = з + -— (1 — соз8),

з — число начальных низкочастотных фотонов, превращающихся в 
один конечный жесткий фотон, б — угол рассеяния).

В процессах многофотонной комптонизации при интенсивных полях 
излучения можно выделить два различных режима. В первом—'(а) погло
щение з-фотонов происходит независимо друг от друга, а во втором слу
чае — (б) из-за вынужденности процесса нельзя выделить вершины в от
дельности (имеет место интерференционное взаимодействие). В режиме 
(а) вероятность свободно-свободного перехода дается обобщенным зако-
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г , / \3(1
ном Паули [8] и пропорциональна ~ I 1 ,\ (О / цЬь

«71Г, / 1
Где </2 \137

дифференциальная вероятность процесса. Это справедливо в случае 
умеренно-интенсивного поля излучения, когда параметры электронной 
среды (эйнштейновские коэффициенты квантовых переходов А и В) 
все еще не зависят от интенсивности этого поля. Во втором режиме 
—(б) из-за большой интенсивности поля излучения процесс рассеяния 
уже приобретает вынужденный характер [9, 11, 12], следовательно 
параметры электронной среды уже зависят от интенсивности поля (по
добно нелинейным зада чам нелинейной оптики}. При этом [13]: 
. ,Г4 л <№,№) м М. №,(?)Ан (/) = 4« ————- > где г — — >---------------дифференциальная ве-

7УО ш
роятность вынужденного з—фотонного рассеяния, а остальные коэф
фициенты А]1{1), В/1(Г) явным образом выражаются через 
Ац (7). В кинетическом уравнении (17) [1] в случае малых з указан
ные выше коэффициенты можно разложить в ряд по степеням Е:

-1 „ 1 /ТУ,, у
Л// (7) ~ Е’։ ~ (—— ) и т. д. Отсюда видно, что в этом

\ 14 /
уравнении учтены вклады как процессов (а), так и интерференционные 
взаимодействия. В случае очень больших Е’ задача сводится к рас
смотрению процессов в скрещенном поле (см. ниже).

Следует заметить, что первоначально (7=—оо) нерелятивистский 
электрон, при взаимодействии с интенсивным излучением, приобретает 

^2 ^2 ^4
большой эффективный четырехимпульс [9, 11, 12] : «у11 = р11 + — к“',

где Р* (Е, Р) — четырехимпульс электрона в момент I = — а> . При 
этом тепловая энергия электронов намного меньше энергии, приобре
тенной в поле интенсивной волны (£»*): (Лв Ге/£■»*) 1. На первый
взгляд кажется, что рассмотрение вопросов теплового баланса и т. п. 
в этом случае бесполезно и лишено всякого смысла. Более того, 
участвующий в процессе многофотонного комптоновского рассеяния 
электрон обладает большим эффективным четырехимпульсом (<уи или 
д'*). Поэтому при выводе кинетического уравнения возникает еще 
одно затруднение относительно функции распределения таких элек
тронов, которая существенно отличается от максвелловской. Для раз
решения указанных затруднений мы в работе [1] воспользовались сле
дующими соображениями. Электрон как в начальном, так и в конеч
ном состояниях находится в поле первоначального излучения. Поэто
му при многофотонном рассеянии преобладает процесс перекачки 
энергии низкочастотных фотонов в коротковолновую часть спектра.
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То есть, большая часть энергии, приобретенная электроном в интен
сивной волне, возвращается опять в волну, и при / = - ос четырех-

импульс электрона Р' (Е՛, Р') отличается от четырехимпульса Р в мо
мент <= —со малой величиной (Р'- Р)!Р<£1. Действительно, в 
элементарном акте з-фотонного рассеяния имеет место закон сохра-

са т’ с4
2 (кР')

нения: г? + Ък', где <?

рассеяния можно заменить 
рассеянием „эффективного

другим, совершенно эквивалентным ему — 
фотона“ на свободном электроне: а* Р. к 4՜

+ Р г -г Пк , где з* = з 4-----------
2/1

_1____ 1_
(кР) ' (кР')

&эфф = (з*-£։а = 0, то „эффективный фотон“ можно рассматривать как 
классический (только экранированный). Пусть в момент £ = — ос 
электронный газ является нерелятивистским невырожденным максвел- 

ловским газом. Тогда: Е/тс’<(] и з* = з (1—соз9՝1. В отдель

ном акте рассеяния прирост энергии электрона равен: &Е=И(и^—ш')— 

К примеру, для пульсара /УР0532 имеем: ЛЕ’~3.24 10 9з-эВ. 
2с

То есть: Д£՜ < Д^та» = (Д£)։=16660= 5.4-10՜5 эВ (см. пункт 2). Поэтому 
начальные условия задачи следующие:

ЬЕ И (ш* — о»') 

кв Т» квТ,
Йф кв Гт

Дф = ф* — ф' ф*,

тс

Е_^ 
тс1

тс1

*-£֊«
тс

« 1,

Как видно из оценок, температура первоначально максвелловских элек
тронов очень слабо зависит (практически не зависит) от числа 5 (посред
ством множителя (14-3.24- 10~9з)). Исходя из этих условий, в работе '[1], 
в приближении Фоккера-Планка, вывели «промежуточное» -кинетическое 
уравнение для функции распределения «аффективных фотонов», после это
го совершили переход к кинетическому уравнению обычных фотонов.

Теперь оценим времена, -за которые первоначальное максвелловское 
распределение еще сохраняется. Изменение энергии электрона за время

I равно: Д£'< = ДЕу£ ~ Йш — у #, где у—средняя частота рассеяний.

Для пульсара ЫР 0532, например, имеем: у~ 10г'с՜1, Д£’(~5.39-10 2- 
•I (эВ с-1). Д£< достигает величин 10 эВ, 100 эВ и тс’ за времена /= 
= 1.86 •(!, 10, 105) с. Для других радиопульсаров имеем соответствен
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но: # = 1.86(10’, 103, 107) с. Поэтому в течение больших промежут
ков времени ~ (104—10’) с первоначальное максвелловское распреде
ление электронов сохранится, а их температуру можно считать неза
висимой от 5. По сравнению с характерными временами изменения 
блеска компактных объектов со сверх-эддингтоновской светимостью, 
а также с временами продолжительности вспышек, оцененные проме
жутки являются достаточно большими. В случае же стационарных 
объектов формулы разработанного приближения справедливы для оп
ределенных установившихся зон нерелятивистских электронов. Оценка 
размеров подобных зон тривиальва.

Ниже будут использованы обозначения, принятые в первых двух ча
стях настоящей работы. Ссылка вида (гп, п) означает формулу (п) из 
части (т). Сохраним также схему изложения второй части.

2. Вероятность процесса. Для определения вероятности процесса мнэ- 
гофотонного комптоновского рассеяния обратимся к формуле (II.3), кото
рая при £2 1 запишется в виде:

£ 44՜ ֊ "4 44՜ 4 (֊ 4 «+2? у;+,+•- 2/31. (»

где
, 9

2 = 2з_______ — (2)
6 

Р+ <*?’ -у

(см. также [9, 11, 12]). Используя асимптотику функции Бесселя при 
1 / ег V*5 1, ]■ (г) —-------(----- ) [10], можно представить формулу (1) в

2 \ 2з /
виде:

где >•» = (— . Учитывая, что при з » 1, ( 3 ] и ( —-—) ~е՜’,
\2з/ \з— 1/ \з + 1/

с помощью (1.4) можно записать формулу (3) следующим образом :

(4>

Анализ соотношений (1) и (4) показывает, что в одном элементарном 
акте при £2 1 наиболее вероятно поглощение сразу 5 ~ д3 квантов, при-
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д 
чем, угол рассеянных квантов определяется из условия = Е.

Тогда:
1 (1№, 27 л; 5 ,2 , ч 5 х ч

= 32 ы«(|—Л), (5)

2
2 т 2 -у 

где р= 1 — 005$, и ) Г֊2(— )з (Г—гамма-функция),

т. е.

1 <№, .. 0.169 т— =Лп5֊։ ։(н-л). («

Выполнив интегрирование, для вероятности з-фотонного процесса полу
чим:

К примеру, оценки для лацертиды О} 287: Г^10('сог~ 1.06-10’3'2 см 3, 
1^10./саг~ 2.28 1033-3 см֊3, ГГ10՝/са7.~4.92-10։з-։ см֊3, 1Га9„/саг =-7- 
•10։з֊։см՜3; для пульсара 0532 : 1^10/саг~2.23-1018 см-3, И7ю1/са7г^ 
~4.81-1018 см֊3, 1Г1(Р/с5г ~ 1.04-1020 см֊3, ^ибо/с^ ~ 2.55-Ю30 см՜3.

Следует отметить, что при £2 1 задача фактически сводится к рас
смотрению процесса в постоянном скрещенном поле (напряженности элек
трического и магнитного полей ортогональны и равны друг другу). Чтобы 
оценить суммарную вероятность з-фотонных процессов, необходимо вос
пользоваться известными асимптотическими выражениями, полученными в 
работах [11, 12]. Вероятность Р (В) какого-либо процесса в постоянном 
скрещенном поле с напряженностью В связана с вероятностью № (В) это
го же процесса в переменном поле плоской волны с напряженностью 
В8Шф (£2 1) посредством соотношения:

к/2
1Г(В) = — |г(В51пф)с/Ь. (8)

о
՛_ . / ^9 ЛВ предельных случаях функция г (у) (где у =—— «I представля- 

\ пгс* /
■ется следующими асимптотическими рядами:

. 5е3 т’с [, 8 7 а 1 ,0.^)=875741-Тх+У’'+’"Г (9)
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при х^_^-Е~2.3.10’14А «1; и 
\ тс’ /

2

(ЗУ.) 3 +• (10>

при хЗ>1- Используя выражения (8) и (9), получим:

Ц/ /V— = 0.189^ 
сат 5 (И>

3. Кинетическое уравнение. Используя выражения (6) и (7) и выпол
няя соответствующие интегрирования в уравнении >(1.17), получим урав
нение, описывающее изменение во времени функции распределения фото
нов при их комптоновских рассеяниях (£2 1, 5 3> 1) на частицах элек
тронного газа.

В результате получим: 

где
тс1 0.338 ...= 0.169 . я, = —— • (14)

а кв1, а2
Поскольку а 1 (следовательно 8 1), то в уравнении (13) можно пре
небречь вторым членом (8г/§1 1), после чего будем иметь:

4
И (*• д) = п (0) ехр (— 8г хд £ з 3 ).• (15^'

Следовательно, плотность фотонов экспоненциально уменьшается во вре
мени, пока их число становится настолько малым, что начинают домини
ровать однофотонные процессы (комптоновский и тормозной).

4. У равнение, описывающее изменение полной энергии обмена. Урав
нение (1.30) описывает изменение во времени полной энергии обмена при 
распределении фотонов, близком к планковскому, и температуре, отличаю
щейся от электронной. Уточним правомерность рассматриваемой модели: 
при 1 В2 652.3. Поток фотонов от единицы поверхности абсолютно 
черного тела равен: ЛГ 7 = РТ3, где Р—постоянная потока фотонов: Р = 

= 1.520334-10й-------$22^-------- -  Плотность фотонов равна:. ЛАО = —Т3^
см’ с град8 с
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- 4 / Мъ \поэтому киТ = 0.502 10՜ (-------------- ) эВ. К примеру, для пульсара
\ фот см՜’ /

2

ЫР0532 имеем Г~ 2.2951 ■ 10® ?3 град, кв Т =: 3.3-10՜3 тс1. В этих ус
ловиях модель с планковским распределением вполне пригодна для 
приближенных аналитических выкладок и оценок. С помощью формул 
(1.31), (1.32) и (6) для определения фигурирующей в уравнении (1.31} 
функции Г (а, /У) нетрудно получить выражение:

Г(«. ,н п 2 0 057ГГ + —У <16>а (л — 1) ։"с> \ квТЛ а /
Т

где Н——— • Подставляя ее в (1.31), окончательно получим:
Л

£°гЫ°- А (- 0.057 + — ֊—А Уз3. (17} 
сП а Ту \ а тс1 / ։~е

Второй член в скобках уравнения (17) пренебрежимо мал по сравнению 
с первым. Поэтому заключаем, что при а » 1, $ 1 происходит нагрев
электронной плазмы.

Все кванты, для которых х ’ > хо (хо дается формулой (1.25)) отби
рают энергию у электронов комптоновским механизмом. Используя фор
мулы (1.36), (6) и (7), находим:

<хж’>~5.069 <з>, (18}
где:

2 7

<-■;>=-֊֊• (19}

Для отношения энергетических потерь при комптоновском и тормозном 
процессах из (1.39) имеем следующую оценку:

/</Е\
к*А=/?]п’ —, (20}

/££\ -(х0
X Л / А

где
R ~ 1.267 <я>, 1п7 = 0.577. (21}
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5. Уравнение для средней энергии фотона. Из кинетического уравне
ния (13) путем умножения обоих частей на энергию фотона и усредняя по 
импульсам, нетрудно получить уравнение, описывающее изменение во вре
мени средней энергии фотона:

■֊֊ <*> = — <*1Х։ + — *։ + 6х3 <х*>, (22)
at

4 4 j
з з з

где х։ = gt £ s , = g2 £ s , *3 = g։ J} s ,
• • I

<X> = ’ «X» = . (23)
X n L n
k , X k, A

В уравнении (22), при малых частотах, членами, пропорциональными
<х®> и <хв>, можно пренебречь. Тогда:

(24)

При условии <х’>~<х>а из (24) получим:

t-
(25)

С помощью формулы (25) можно определить отношение энергетических 
потерь в момент времени 1:

(26)

6. Нагрев и охлаждение электронного газа. Для изменения во време
ни электронной температуры из соотношения (1.50) будем иметь следую
щее уравнение:

*в- — = ф)
з

где величины, описывающие нагрев и охлаждение электронной плазмы, да
ются формулами (1.52) и (1.53) соответственно. Из последних, с учетом 
выражений (6) и (7), нетрудно получить:
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г + - + Ье = Р. ,

£7 = ֊рГ + рГ Т., (28)

где

4 ““»« 2
_=03382г зз Г ^Ч), (29)

тс •֊ ? J \ а»’ /
шт1п

4 “тех 
0.169 —. 3 ! г г , /пл\

Р7 = с5г—— 2 5 (30)
5 »сг Е’ и 

0։т1п

1 'итах
0.253 „ 3 СРГ = есг——— £ $ | </«». (31)

* ? и
**'пНп

Для оценки величин (29)—(31) в случае пульсара ИР 0532 и радиопуль
саров примем конкретную модель, в которой спектральная плотность 
имеет вид: У = 2(/о<о՜2 [7]. Тогда получим соответственно:

/У„Ро+ = 6.52-10՜19 6/0(1 + 4.05-1030 £/0 см3 эВ՜' с֊1) 2зад,

Л. р0֊ = 2.46 • Ю՜10 и« 2 з4'3, (32)

^u р- = 9.54 -10՜17 и0 К՜1 2 з1'3;

р+ = 6.52-1 О՜17 £/0(1 + 4.05-1030 Уо см3 эВ՜1 с֊1) £ з4'3,

Д/о р- =2.46-10՜’° Е з4 8> (33)

Л/Орг «= 9.54-10՜15-и0 К՜1 2 з1'3.

С помощью (32), (33), (28), (27) находим:

■֊- = Ро-Р։ Т., (34)
ас

-где
4

м, Ро = 1.9 • 10՜6 ий К эВ՜1 (1 + 4.29 • 101 ° (/0 см3 эВ՜1 с֊1) £ з3,
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/VeP1=7.4-10՜14 i/0 эВ՜1 2 s 3 (35)

для пульсара NP 0532; и:

М>Ро = 1 9 10 е и0КзЬ-' (14-4.29-10’° Uo см3 эВ՜1 см֊1) X
4
3 

5

= 7.4-! О՜12 i/o эВ՜1 2 s3 (36)

для других радиопульсаров. В указанных объектах временная зависимость 
электронной температуры дается общим решением уравнения (34):

Т.Щ = 1 - ( 1 - Il Г(Л е-Г‘>
Pi X Ро /

(37)

где То =■ Т. (0).
7. Оценки величин некоторых характеристик многофотонной компто

низации для лацертиды 01 287 и пульсара МР 0532.
а) Число рассеяний в единице объема и в единичном интервале вре

мени характеризуется следующей частотой-

v„ = cor N. — ~1.99-10՜14 N. см3 с՜1 ~ = a, N. с՜1. (38)
т сэт сат ' '

Отсюда получим оценки: а1о~2.11-1О3֊3, aio>~4.54-lOo,a, <zjo>~9.79- 
•109։, амм~1.39-10”*։ — для OJ 287 (BL LAC); а։о~4.44-1О!*, а։0. « 
~9.5710®, <zjo.~2.O6-10°, а10вВ0~ 5.08-10® — для NP 0532.

б) Время релаксации фотонов, за счет s-фотонных рассеяний (в еди
нице объема) определяется следующим образом:

,-1 _ Л/ _ о ос 1Л-М кг т я -I -Itcu —caTN, ----- =------ ~ 3.36-10 NrT.------см3 с град =' т тс} сат сят г

= ₽. /V, Т, с՜’ град՜1. (39)

Тогда: ₽lo~3.56-lO՜0'8, ₽io.~7.66-1O՜08, ₽J03~1.65-10°-a։ ₽ÏM<~2.35- 
•10°'a—для OJ 287 (BL LAC);
810~7.49-10՜6, p։o.~ 1.62-10՜4, Рня^З^-Ю-4, ₽։вио ~ 8.58-1 О՜4 для 
NP 0532.

в) Увеличение времени жизни кванта внутри излучательной области; 
радиусом R из-за s-фотонного рассеяния порядка

1

~ 7.6 • 10՜21 xj/ca т N. s 3 . (40).
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Здесь оптическая толщина газового слоя от поверхности пульсара до дан
ной точки по «-фотонному комптоновском}* рассеянию деется выражением*.

1
3

1.036.10” яг5 (г - R) /V. см-3, (41)
а для лацертиды 03 287 (ВЬ ЬАС) имеем:

1 
“з

4.92-10’3*3 ат 5 1Г - R) IV. см-3. (42)

г) Наряду с комптоновскими соударениями, электроны совершают 
также свободно-свободные переходы в поле ядер, следовательно, система
тически подвергаются торможениям. При малой температуре газовой 
среды, окружающей компактный объект, электроны могут возбуждать и 
ионизовать атомы. Пусть при электронной температуре Тв плотности элек
тронов и ионов в плазме равны (V« и соответственно. Выражение для 
энергии, излучаемой в единицу времени вследствие тормозных процессов, 
можно записать в виде ([14]):

I

е//~ 1.43 10 27 § 2’ IV. IV, Т* эрг см՜3 с՜1, (43)

где —заряд иона, ё—фактор Гаунта. Для времени релаксации функции 
.распределения фотонов имеем:

'Г՛ = 7?’ (44)

тле плотность энергии излучения дается выражением:

£/>-т2й""'4‘'г*(^гУ- (45)
•С помощью (43)—(45) получим:

_ 7_

Ц1 1.88* 10՜13 ^2’ IV. М Т. 2 с֊1. (46)

Эффективность комптонизации, с точки зрения процессов энергообмена, 
выше эффективности тормозных процессов при

Ц-~ 1.797 10“11я֊12-2^՜' Т. -- ------ ------/а * еат
9

= Р, *֊' г՞2 М Т2. см՜3 > 1. (47)
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Исходя из этого, будем иметь:
Р10~ 1.9-10'5’, Ло» 4.09- 10*а-я, Рц? ~ 8.84-101а֊а, PJ9„ - 1.26 10’3-’ 
-для OJ 287 (BL LAC);
Р,о~ 4.01 10е, 5.76 -10«, Р1(р~ 1.86 10°, Р10М0 ~ 4.59 • 10՞ - для
пульсара NP 0532.

В заключение, в качестве другого приложения, рассмотрим вопрос 
чернотельного излучения с поверхности нейтронной звезды во время 
у-вспышки 5 марта 1979 г. Проблема чрезвычайно большой энергии этой 
вспышки и ее сверхбыстрого освобождения (большой эффективности ме
ханизма излучения) остается нерешенной. Создается впечатление, что ме
ханизм излучения нарушает предел чернотельного излучения с поверхно
сти нейтронной звезды. При этом светимость должна быть порядка 
— 10м эрг с՜1 с максимумом на сравнительно низкой энергии фотонов—кэВ. 
Если считать, что Ао.озмэВ— 3.10м эрг с՜1, R ~60 км, то са 1.65-10՜4 г 
W. EF. IF
— ~ 1.84-10” см֊3, —~ 3.64-10’3 см՜8, —5-~ 8.69-10’9 см֊3. 
саг сау сау

Теперь предположим, что имеем механизм чернотельного излучения с 
поверхности нейтронной звезды. Тогда, при Ь ~ 10м эрг с՜1, Й о> ~ 
~ 0.48 кэВ, R ~ 60 км, будем иметь:

— 1.41-1031 см֊8,
(48> 

с3 ~ 63.78.

Следовательно : 1Г10/саг~ 8.05 • 1031 см՜3, 1Ло,/сяг == 1.73 • 10за см-3, 
^в։։/сат = ^та։/саг~ 2.98-10за см-3.
Поэтому наиболее вероятным является з (~с3 ~ 621) — фотонное ком
птоновское вынужденное рассеяние, при котором

Йш' з Й ш = 0.48 кэВ • 621 ~ 0.03 МэВ. (49)

Таким образом, если предположить, что первоначальные фотоны являют
ся квантами чернотельного излучения с поверхности нейтронной звезды, 
то з (~ 621) — фотонное комптоновское вынужденное рассеяние может 
обеспечить перекачку в область энергий с максимумом около 0.03 МэВ. 
При этом

а10~1.6-1О18, 
а1СР~3.44-1019, 
аИ1 ~ 5.99-1019,

₽10~2.7-Ю8,
р1(р~5.8-109,

Р10~ 1.45-10”, 
Р։о, ~ 3.11-10”, 
Р021~ 5.36-10”.

Полученные в статье результаты можно резюмировать следующим об
разом: при интерпретации наблюдательных характеристик некоторого 
класса астрофизических объектов, таких, как лацертиды В2 1308+32, 
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OJ 287, пульсар NP 0532 и радиопульсары, важную роль играет механизм 
многофотонного комптоновского рассеяния (s 1) на электронах. Вклад 
этого процесса в формировании спектров и других характеристик указан
ных объектов намного превышает вклад однофотонных процессов (компто
новского и тормозного). Конечно, при реальных физических условиях, со
путствующих компактным объектам, излучение сосредоточено в узком ин-< 
тервале частот б Дейд Айд, и телесном угле Й 1. Если линия кру
то обрывается с низкочастотной стороны, процесс многофотонного рассея
ния не может вывести кванты за пределы первичного профиля, а посколь
ку рассеяние может происходить лишь в пределах линии, то число участ
вующих в процессе электронов уменьшается по сравнению со случаем ши
рокого спектра излучения с той же яркостной температурой. Вследствие 
этого ослабевает передача энергии излучения электронам. Изучению ука
занных вопросов будут посвящены последующие части настоящей работы.

Автор выражает искреннюю признательность академику В. А. Ам
барцумяну за полезные обсуждения.

Бюракаиская астрофизическая
• обсерватория

THE ENERGY EXCHANGE PROCESSES BETWEEN ELECTRONS 
AND PHOTONS AT THE INTENSE RADIATION ENCOUNTERED

IN SOME ASTRONOMICAL OBJECTS. Ill

G. T. TER-KAZARIAN

On the basis of the work [1], the particular problem of the rela
xation of nonequilibrium isotropic radiation interacting with nondege
nerate nonrelativistic electrons due to the multiphoton Compton scat
tering (parameter of intensity 5’^1) is considered in the present paper. 
The kinetic equation which describes the time evolution of photon 
distribution function, the equations describing the time evolution of 
energy exchange, the heating and cooling of electron gas are investi
gated. The time dependence of electron temperature is obtained. The 
estimations of various characteristics related to the multicomptonization 
for compact objects of superhigh luminosity are presented.
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Представлены результаты численных расчетов химической эволюции Галактики с 
учетом обмена веществом с межгалактической средой. Из условия согласования резуль
татов расчетов со всей совокупностью имеющихся наблюдений, установлена малая сте
пень уменьшения первичного обилия дейтерия вследствие его ядерной переработки в 
звездах. Это позволяет использовать его наблюдаемую распространенность в качестве 
теста для отбора параметров космологических моделей.

1. Введение. Сопоставление результатов расчетов космологического 
нуклеосинтеза легких элементов с наблюдаемыми сегодня их распростра
ненностями позволяет восстановить картину эволюции Вселенной в первые 
несколько минут ее расширения. Однако прямой реализации этой програм
мы препятствует значительная неопределенность в степени изменения со
держания элементов в течение жизни Галактики. Существенный прогресс 
в решении проблемы может быть достигнут на пути построения так назы
ваемых формализованных теорий химической эволюции (см., например, 
'[1]).

В настоящее время имеется ряд достаточно точных наблюдательных 
данных, относящихся к распространенностям элементов в нашей и других 
галактиках, измерено содержание железа в горячем межгалактическом га
зе более чем двадцати скоплений, известна масса межзвездного газа и 
звезд нашей Галактики, не вызывает сомнений наличие обмена веществом 
между галактиками и межгалактической средой. Значительно большие не
определенности существуют в наших представлениях о химическом соста
ве сбрасываемого звездами вещества, о темле образования звезд,, и совсем 
плохо известны количественные характеристики процессов эжекции и ак
креции газа Галактикой. Тем не менее, можно рассчитать химический со
став первичного догалактического вещества с хорошей точностью, если 
включить в подлежащие определению характеристики модели все величи
ны, которые можно сравнить с наблюдаемыми.
14—155
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С точки зрения реконструкции условий в ранней Вселенной наиболь
ший интерес представляет исследование эволюции содержания дейтерия и 
гелия. Как известно, массовая концентрация дейтерия, образовавшегося в 
результате первичного нуклеосинтеза, наиболее сильно зависит от плот
ности вещества [2]. Наблюдаемое содержание дейтерия в настоящее вре
мя характеризуется величиной X « 2-10՜5 [3, 4]. По поводу же вопроса 
о степени уменьшения его содержания (в Галактике дейтерий не синтези
руется) имеются существенные разногласия. Построенные в ряде работ 
простые модели химической эволюции Галактики позволили оценить верх
нюю границу первичного содержания этого элемента, ХряСЮ՜4 [5—7], но 
в то же время авторы работы [8] утверждают, что ХРв>2-10 *• Следо
вательно, есть необходимость в проведении детальных расчетов.

Выход гелия в космологическом нуклеосинтезе слабо (логарифмиче
ски) зависит от плотности вещества, но весьма чувствителен к числу типов 
легких релятивистских частиц, например, нейтрино [9]. Кроме того, име
ются наблюдения распространенности гелия в других галактиках, в част
ности молодых, содержащих очень малое количество тяжелых элементов 
[10]. Это позволяет не только оценить первичное космологическое обилие 
этого элемента, но и установить эмпирическую связь между дополнитель
ным синтезом гелия в галактиках и содержанием тяжелых элементов (2). 
По весьма грубым оценкам ДУ = (1-^3) 2 [10]. Существенное уточнение 
втого соотношения возможно только путем построения рафинированной 
модели химической эволюции Галактики.

2. Модель построена следующим образом. Галактика считается чле
ном скопления, причем предполагается, что масса звезд в галактике и мас
са межгалактического газа, приходящаяся на нее, равны в настоящее вре
мя. Действительно, наша Галактика входит в состав местной группы, в 
которой доминируют две больших спиральных галактики, а также имеют
ся несколько слабых эллиптических и неправильных галактик. В хорошо 
изученных больших скоплениях ситуация может быть иная. Например, в 
Деве эллиптических галактик всего 28%, а в Коме — приблизительно 54%. 
Но поскольку дейтерий наблюдается только в нашей Галактике, основные 
выводы представленных расчетов мы старались «привязать» именно к ти
пичной спиральной галактике. С другой стороны, содержание железа в 
межгалактическом газе богатых скоплений известно с достаточно хорошей 
точностью, а в газе, окружающем нашу Галактику, тяжелые элементы не 
наблюдались. Поэтому, используя тот факт, что качественных различий 
между скоплениями и группами галактик не обнаруживается, мы попыта
лись экстраполировать имеющиеся данные на местную группу галактик и, 
тем самым, «предсказать» химический состав газа между галактиками мест
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ной группы. Полная масса этого газа также неизвестна, но измерения па
раметров горячего газа изученных скоплений позволяют предположить, 
что масса, содержащаяся в звездах, примерно равна массе межгалактиче
ского газа [11—13]. Однако схема расчетов построена так, что все полу
ченные результаты, относящиеся к межгалактическому газу, легко пере
считать на любое соотношение между массами звезд и газа, если будущие 
наблюдения позволят существенно уточнить соответствующие величины. 
Само скопление рассматривается как замкнутая система, т. е. пренебрега- 
ется обменом веществом между межгалактической средой и разреженным 
газом, находящимся между скоплениями галактик. Тогда эволюция газо
вой и звездной составляющих, а также химического состава вещества в ти
пичной галактике определяется следующей системой уравнений [1]:

ОО

•^-=-Ф(0 + р.(т)<р(т, <)|(/-ги)</т-£,(<) + Л(<), (1)

О

оо
/У? С

 =ф(0— \Е, (т)ч(т, — (2> 
л------------------и

о
4 (ад) = 

ас

оо

+ (т) <Р (т, У)ф(/— тт)Лп — Ея (<) Х1в + А (£) Х1в. (3)

о

В этих уравнениях и 5 — массы газовой и звездной составляющих 
галактики соответственно, £^(0 —темп эжекции вещества из галактики, 
ф (/)—скорость звездообразования, <р (тп, /) — начальная функция масс 
звезд, тт — время жизни звезды, Ег (т)—доля массы звезды, сбрасывае
мая в межзвездный газ, А(1) —темп аккреции газа галактикой, Х( — оби
лия элементов, индекс относится к веществу галактики, а индекс «е»— 
к межгалактическому газу, Е/, (т)— доля массы звезды, сбрасываемая в 
виде ։-го элемента. Очевидно, что и =£».

I I

Решение системы (1)—<(3) удобно производить в безразмерных пере
менных. Для этого величины б, 3, ф, Ев, А нормированы на начальную 
массу галактики Мо, а время выражено в единицах 109 лет. Например, 

ф = 0.1 в наших обозначениях соответствует ф = 10 для Мо — 
год

= 1011 Мо.
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Обмен газом между галактиками и межгалактической средой описы
вается уравнениями:

^ = £,(0-Д(0. (4)
ас

4֊ = Х,гЕй (0 - Х,.А (0. (5)
а/

Начальные условия для системы уравнений (1)—(5) имеют следую
щий вид: С, = 1, 5° = 0, С“ = 1; химический состав вещества — первич
ный, т. е. тяжелые элементы полностью отсутствуют.

Для сбрасываемой звездой массы может быть представлена в ви
де [14]:

„ , ч (т — 0.55 т0՛5, т < 8, Мгде т = — • (6)
(т—1.4, т > о, Мгт)

Начальная функция масс звезд и ее изменение в течение галактической 
эволюции известны недостаточно точно. В работе [15], на основании 
большого статистического исследования звезд околосолнечной окрестно
сти, была построена имеющая максимум в окрестности малых масс
т 1 и спадающая степенным образом при т >■ 1. Но в молодой галак
тике очень мало тяжелых элементов, поэтому существенно выше, чем в на
стоящее время, джинсовская масса. Так, по расчетам [16, 17], массы пер
вых звезд Галактики должны были составлять т = 10-г-20. В настоя
щей работе начальная функция масс построена так, чтобы за время эво
люции галактики ее максимум сместился от = 10 до его современного 
значения, она имела степенную зависимость от массы звезды при т>т» 
и, естественно, удовлетворяла условию:

ОО

У т<? (т, 0 (1т — 1. 

о
Тогда:

ф (т, О = ехр 1.09 0$ т _|_ уу 2 3 _ 0.53)], (7)
т

у = 0.205 I — 2.056.

Время жизни звезд зависит от их начальной массы. Согласно [18], 
эту зависимость можно с хорошей точностью аппроксимировать следую
щим образом:
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9т՜4, т < 1.5,
5т֊2-7-г 0.012, 1.5 <т<8,
1.2т-’ю +0.003, т > 8.

(8)

Химический состав сбрасываемого звездами вещества зависит от их 
начальной массы и от состава того газа, из которого образовалась звезда. 
Кроме того, звезды эжектируют вещество в окружающее пространство 
двумя путями: звездным ветром и при взрывах. Поэтому доля начальной 
массы звезды, сброшенная в виде 1-го элемента, записывается как

Е„ (т) = Е,(т)[Х„(т) 4֊ Х„ (I - %,) - Л°]. (9)

Здесь обилие ։-го элемента в сброшенном звездой веществе определяется
средней величиной, учитывающей оба возможных варианта потери массы:

Х„ (т)
ЛГДпГч- А71рДтс,р 

Дт*+Дт°։₽
(Ю)

В уравнении (10) индекс «\у» соответствует истечению массы в форме 
ветра, а индекс «ехр»— при взрыве.

Для проведения расчетов требуется знание зависимости Х/г(т) для 
0.8 \ тп 60. Звезды меньших масс практически не обогащают меж
звездную среду тяжелыми элементами, т. к. не успевают проэволюциони- 
ровать за время жизни галактики /<, а звезд больших масс просто мало в 
силу быстрого спадания <р(т) с ростом т (см. |(7)). К сожалению, тео
ретические расчеты и наблюдательные данные еще не настолько полны и 
обширны, чтобы можно было построить абсолютно точно нужные анали
тические выражения. Но в работах [19—26] представлены модели различ
ных звезд, позволяющие сделать определенные заключения о виде Х(, (т). 
В дальнейшем нас будет интересовать эволюция обилий О, 4Не и тяжелых 
элементов 2. Данные о содержании 4Не в сброшенных оболочках звезд с 
10<^т<^100, представленные в [24], были использованы для построе
ния интерполяционных кривых на промежутке 10 <^т 60. Построенные
в [20—22] модели звезд типа Вольфа-Райе, интенсивно теряющих массу 
вследствие звездного ветра, приводят к практически идентичному обога
щению межзвездной среды гелием. Что касается звезд малых масс (с 
т 10), то дополнительный синтез гелия в них пренебрежимо мал [23], 

и для них -Хне»~-Хне- Большая неопределенность существует и в дан
ных о содержании тяжелых элементов в звездных выбросах. Так, звезды 
с т 10, по данным [23], практически не сбогащают межзвездный газ 
тяжелыми элементами, за исключением, возможно, углерода [25]. Числен
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ные оценки обилия металлов в сбрасываемом звездами данных масс веще
стве с учетом различных данных (например, [26]) приводят к величине 
~10 '։-ь10՜3. Нами были использованы результаты по интегральному 
обогащению межзвездной среды металлами [19], которые дают Х„ (тп)я^ 
5=к2.6-10՜3 для т 10. Вклад звезд больших масс в генерацию тяжелых 
элементов более существенен и определен точнее, хотя и здесь существует 
значительный разброс в оценках. Так, по данным [23], зависимость содер
жания £ в оболочках сверхновых с т > 10 от массы имеет вид: Хи = 
= 0.01 т1-5 Е, в то время как азгоры [24] утверждают, что Хи = 
= (0.5/7։ — 6.3) Е, 1 для т ^>15. Как видно, эти величины отличаются 
примерно в три раза. Соответственно и расчеты с использованием этих за
висимостей приводят к примерно в 2—3 раза отличающимся обилиям тя
желых элементов в межзвездном и межгалактическом газе. Лучшее соот
ветствие наблюдениям проявляется в модели с данными [23], и в дальней
шем мы будем использовать их.

Темп аккреции газа галактикой считается постоянным, не зависящим 
от времени. Сейчас трудно судить о том, насколько это приближение соот
ветствует реальности, но расчеты показывают, что окончательный резуль
тат зависит скорее от полной массы аккрецированного вещества, чем от 
деталей поведения функции А(1). Механизмы эжекции газа из галактики 
весьма разнообразны (галактический ветер, «обдирание» потоком межга
лактического газа, взрывы и активность ядра) и плохо исследованы (об
зор см. в [27]). В этой работе мы предполагаем, что выброс газа из галак
тики инициируется взрывами сверхновых с 5, а именно:

60

Е,(0 = к Е, (т) (т, (11)
5

Коэффициент, стоящий перед интегралом, варьировался в широких 
пределах для получения соответствующих наблюдениям искомых величин. 
Оказалось, что к ~ 3, т. е. взрывы сверхновых (т 5) должны обеспе
чить вынос из галактики примерно в три раза большей массы вещества, 
чем сбрасывают они сами. Количественно эта величина составляет 
— (1-֊3)-10“2,что приводит к выметанию из галактики (без учета аккре
ции) массы порядка 0.3 М$. Это хорошо согласуется с современными тео
ретическими представлениями: так, по данным [27], если частота вспышек 
сверхновых превосходила современную примерно на порядок (а в период 
активного звездообразования так и должно быть), то этого достаточно для 
выметания из галактики большей части первоначально содержащегося в 
ней газа.
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Следует отметить, что по причине весьма больших неопределенностей 
в числовых значениях ряда параметров пришлось провести модельный рас
чет более чем ста вариантов с целью отбора наиболее хорошо согласую
щихся с наблюдениями в нашей Галактике .Таковых оказалось всего два, 
отличающихся друг от друга видом функции звездообразования.

В первом скорость образования звезд предполагалась пропорциональ
ной плотности межзвездного газа:

Ф(0 = *Ся(0> (12)

причем а ■= 0.4.
Результаты расчетов представлены на рис. 1. Видно, что при посто

янном темпе аккреции А = 0.03 модель демонстрирует хорошее согласие 
с наблюдениями. Так, масса межзвездного газа составляет (^)~0.06, 
а содержание тяжелых элементов (тяжелее бора) 2 ~ 10 .Содержание 
гелия возросло на величину ДУ = 0.026, т. е. ДУ = 2.5 2. Отношение кон
центраций тяжелых элементов в межзвездном газе и в межгалактической

2, среде —- ^3. В наших расчетах мы не разделяли элементы группы

СМО и железа. Но если предположить, что их относительные обилия оди
наковы в галактике и в межгалактическом пространстве, то тогда послед
ний результат вполне соответствует наблюдениям [12] рентгеновского из
лучения атомов железа в горячем газе скоплений галактик. В этой модели 
химический состав галактического вещества становится практически иден
тичным современному спустя Д< « 7- 109 лет после рождения Галактики. 
Минимальное наблюдаемое количество тяжелых элементов 2 « 10 4 будут 
содержать звезды на 10 млрд, лет старше Солнца, причем суммарная мас
са таких звезд не должна превышать 14% от полной массы Галактики. И 
последний вывод: степень уменьшения первичного содержания дейтерия в 
межзвездной среде весьма незначительна, не превышает фактора 1.5, т. е. 
первичное обилие этого элемента должно составлять ^д~3-10 . Со
гласно расчетам [2], средняя плотность вещества во Вселенной ограниче
на тогда величиной р4<^6-10 31 г/см3, что соответствует 
при постоянной Хаббла Но — 50 км/с Мпк.

В последнее время появились наблюдательные доказательства непо
стоянности процесса звездообразования в Галактике [28]. Для построе
ния модели химической эволюции мы воспользуемся эмпирическими дан
ными, указывающими на наличие двух интенсивных всплесков темпа обра
зования звезд с продолжительными перерывами между ними. Второй ва
риант рассчитывался со следующей функцией звездообразования:
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- Л, (*-#, + ЛО (։ - /, - ЛО + о — д։ < < < о + Д/, 

Ф(О= -Аа(/ —О + МО-О-М + Фо. о-АО (13>

Рис. 1. Эволюция звездной и газовой составляющих Галактики, ее химического՛ 
состава. 1 — масса межзвездного газа, 2—масса звезд, 3 — теми эжекции газа из Га
лактики, 4 — содержание гелия в межзвездной среде, 5 — содержание тяжелых элемен
тов в межзвездном газе, 6 — содержание тяжелых элементов в межгалактическом газе, 
7 — распространенность дейтерия.

Параметры в (13) подобраны так, что максимальная скорость рожде
ния звезд достигалась в моменты = 10е лет н й։ = 5 •10° лет, продолжи
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тельность вспышек Д/ = 10® лет, и между вспышками звезды образовы
вались очень слабо (фо = 0.03). Высоты пиков оказались равными 111 = 
= hz = 0.21. Результаты расчетов изображены на рис. 2. Видно, что окон-

Рис. 2. То же, что ва рис. 1, но с импульсной скоростью звездообразования.

нательные результаты обоих вариантов почти не отличаются. Качественно 
это вполне понятно, т. ж. обогащение межзвездной среды тяжелыми эле
ментами определяется не самой функцией ф (0, а ее интегралом, который 
должен быть примерно одинаков в обеих моделях, т. к. в каждой из них. 
требуется получить одинаковое соотношение между содержаниями газа и. 
звезд в Галактике.
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3. Выводы. Как показали многочисленные расчеты, вывести модель на 
всю совокупность имеющихся наблюдательных данных в нашей Галактике 
можно только при выполнении вполне определенных требований: наличие 
аккреции и эжекции газа с примерно одинаковым интегральным вкладом

(И)

и с достаточно большим темпом А ~ 0.03. Что касается химического соста
ва межгалактической среды, то его изменения в процессе эволюции скоп
ления обеспечиваются деятельностью как спиральных, так и эллиптиче
ских галактик. Эволюция эллиптической галактики со старым звездным 
населением, практически не содержащей в настоящее время газа, может 
быть описана моделью с функцией звездообразования вида (12). Так, уже 
при а = 0.9 газа в галактике к настоящему времени почти не остается. 
При этом содержание тяжелых элементов в межгалактическом веществе, 
обеспеченное эжекцией из такой галактики, слабо отличается от рассмот
ренного выше случая спиральной галактики. Деятельность эллиптических 
галактик по обогащению межгалактической среды веществом могла быть 
активнее на ранних стадиях эволюции скопления при / < 109 лет [29]. 
Однако при этом в галактике не успевает синтезироваться достаточное ко
личество тяжелых элементов, необходимое для существенного обогащения 
ими межгалактического газа (как видно из рис. 1, в это время -2 г < 10 3). 
С другой стороны, активные выбросы вещества в течение раннего периода 
эволюции приводят, как видно из (14), к необходимости уменьшения 
Ей (/) на последующих стадиях и, соответственно, уменьшают степень обо
гащения межгалактической среды металлами в течение этого времени. В 
этой проблеме еще остается много «белых пятен», т. к. недавно обнаруже
ны эллиптические галактики, содержащие довольно много газа, имеются 
скопления, в которых доминируют спиральные галактики, и т. д. В настоя
щей же работе удалось показать, что вклад спиральных галактик типа на
шей в обогащение межгалактического газа тяжелыми элементами может 
быть значительным.

Улучшение качества рассмотренных моделей связано с разделением 
звезд на населения (I и II), учетом неоднородности распределения газа и 
звезд по галактике, уточнением химического состава сбрасываемого звез
дами вещества, раздельным расчетом обилий элементов группы СЬ1О и 
железа и т. д. Но основной вывод о незначительном уменьшении обилия 
дейтерия в течение эволюции Галактики, по-видимому, остается неизмен
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ным. Это позволяет использовать наблюдательные данные по его распро
страненности в качестве теста для отбора космологических моделей.

Ростовский государственный
университет

ON THE CHEMICAL COMPOSITION OF PREGALACT1C MATTER

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

The results of the numerical calculation of galactic chemical evo
lution taking into account the substance exchange between Galaxy and 
intergalactic medium are presented. A small degree of deiterium astray 
is established. Taking into account the total combination of available 
observations. This lets us use the observed deiterium abundance as a 
test for selection of cosmological model parameters.
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АСТРОФИЗИКА
ТОМ 30 АПРЕЛЬ, 1989 ВЫПУСК 2

КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

УДК: 524.35

О ЗВЕЗДЕ, ВЗОРВАВШЕЙСЯ КАК СВЕРХНОВАЯ 1987 А

Показано, что яркость звезды Бк—69°202, которая, как полагают, 
вспыхнула как сверхновая 1987 А в Большом Магеллановом Облаке, силь
но ослабла в ультрафиолетовом диапазоне, на длине волны 1640 А. Эта 
заезда не видна на снимках, полученных с помощью космического телеско
па «Глазар». Это говорит о том, что она перестала существовать как звез
да типа ВЗ и, очевидно, является взорвавшейся звездой.

В первые же дни работы ультрафиолетового телескопа «Глазар» [1], 
установленного на модуле «■Квант» космической станции «Мир», были 
предприняты наблюдения вспыхнувшей в феврале 1987 г. сверхновой в 
Большом Магеллановом Облаке. Из-за отсутствия соответствующей гиди- 
ровочиой звезды наблюдения выполнялись в ручном режиме без включе
ния систем стабилизации телескопа. При таком режиме наблюдений стаби
лизация направления телескопа осуществляется только соответствующими 
системами космической станции, обеспечивающими достаточно высокую 
точность до одной угловой минуты.

Область Большого Магелланова Облака наблюдалась 27 августа 
1988 г.

Снимки получены с экспозициями в 3 мин. (2 снимка) и 1 мин. (4 
снимка). Качество изображений звезд на снимках с экспозициями в 1 мин. 
достаточно хорошее. На снимках с большей экспозицией изображения 
звезд несколько вытянуты.

Считается, что взорвалась звезда Сандулнк-69°202, имевшая фотогра
фическую звездную величину 12.т2 и спектральный класс ВЗ. Наиболее 
убедительно это показано наблюдениями ШЕ [2] и «Астрона» [3]. В то 
же время высказываются сомнения в том, что голубая звезда способна к 
превращению в сверхновую [4, 5].

Поскольку звезда Бк—69°202 принадлежит к спектралньому классу ВЗ, 
то ее ожидаемая звездная величина на длине волны 1640 А, в соответствии 
с ультрафиолетовыми цветами звезд главной последовательности [6] дол-
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жна быть около 9.т5. На всех полученных нами снимках изображение 
этой звезды отсутствует, хотя отчетливо видны более слабые в указанном 
диапазоне длин волн звезды, например, Бк—69°184, —69°192, —69°195 и 
другие, не отмеченные Сандуликом (рис. 1).

Отсутствие изображения звезды Бк—69°202 на снимках, полученных с 
помощью «Глазара», определенно указывает на то, что именно она и явля
ется взорвавшейся как сверхновая звездой.

10 апреля 1989

Бюраканская астрофизическая 
обсерватория АН Арм.ССР

Женевская обсерватория 
(Швейцария)

Г. М. ТОВМАСЯН, Р. А . ЕПРЕМЯН, 
P. X. ОГАНЕСЯН, Ю. М. ХОДЖАЯНЦ, 
М. Н. КРМОЯН, А. Л. КАШИН. 
Д. ЮГЕНЕН. В. В. БУТОВ, С. И. СЕ- 

<РОВА, Ю. В. РОМАНЕНКО, 
А. П. АЛЕКСАНДРОВ

On the Progenitor of the Supernova 1987 A. It is shown that the 
brightness of the B3 spectral type star Sk-69°202 supposed as proge
nitor for Supernova 1987 A in the Large Magellanic Cloud declined, 
appreciably in the ultraviolet (at 1640 A). This star is not seen on the 
photographs obtained with the space telescope „Glazar“. It shows that 
this star is not of B3 type now and is definitely the star exploded as 
Supernova.
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Рис. 1. а) Фотография области Сверхновой 1987 А в фотографических лучах по 
Сандулику. Ь) Фотография области Сверхновой 1987 А на 1640 А, полученной с по
мощью космического телескопа «Глазар». Место Сверхновой обозначено кружочком.

К ст. Г. М. Товмасяна и др.
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