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Приводятся результаты спектральных наблюдений холлииярованного выброса. 
ИМО 43Ы на 6-м телескопе со спектрографом с длинной щелью и миоговрачковым 
волоконным спектрографом (МРЕБ). Найден дугообразный ударный фронт в конце 
джета. Для этой области приводятся карты лучевых скоростей и электронных 
плотностей.

1. Введение. Открытые в 1983 г. [1, 2] оптические коллимиро
ванные потоки вещества (джеты) из молодых звезд и связанные с ни 
ми объекты Хербига—Аро (НН—объекты) представляют собой одно 
из проявлений активных нестационарных процессов, протекающих в 
областях звездообразования. Поиски и изучение таких потоков пред
ставляют значительный интерес как для выявления новых областей 
звездообразования, так и для анализа взаимодействия молодых звезд 
с межзвездным веществом. Многие джеты связаны с другими анизо
тропными явлениями, таким как молекулярные потоки.

Одним из интересных примеров коллимированного истечения 
является объект, находящийся в молекулярном облаке около 1 ОН, где 
наблюдаются и оптические выбросы и молекулярные потоки. Вначале 
здесь был обнаружен НН —объект НЫО43(СМ1—16) [3, 4]. Позднее 
Джоунсом и др. [5] было найдено несколько отдельных туманных 
узлов (6, с, </), имеющих значительное собственное движение, и наход
ящихся примерно в 5' к северу от самого ИК’О 43, обозначенного ими 
как узел а. Мундт и др. [6] и Рэй [7] на глубоких изображениях, по
лученных с узкополосными фильтрами, выделили в этой области два 
коллимированных потока: ИИО 43Б и КЬЮ 43Ы. Первый из них связан 
с ЯМО 43 (конденсация а); второй проходит через конденсации 6, с, <Г 
и другие (подробная номенклатура содержится в статье [6]). Нужно 
отметить, что эти два объекта расположены под углом 40’, и на этом
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Л » К 6 К <։•■ О Ч 'Г О Л •основании сделан вывод о том, что здесь имеют место два истечения. 
Более того, у обоих потоков наблюдается характерная структура 
ударйого фронта, который обычно расположен в голове истечения. Ч

Радиокарты данной области в линиях СО [8] сперва как будто 
подтверждали предположение о наличии здесь двух раздельных пото
ков. Но более поздние радионаблюдения [9] свидетельствуют, видимо,- 
в пользу одного, весьма протяженного молекулярного потока. Тем не 
менее, взаимосвязь оптических джетов и молекулярных потоков здесь 
далеко еще не ясна, равно как нельзя ничего сказать с определен
ностью и о том, какой объект (или:объекты) является источником.

Несмотря на свою очень интересную морфологию (особенно в 
•северной, более яркой частй, где наблюдается дугообразная струк
тура, напоминающая фронт ударной волны), объект ЕМОа43Ы, насколь
ко нам известно, не подвергался детальным спектральным наблюде
ниям. В данной работе сделана попытка, с помощью спектроскопии 
с длинной щелью при высоком спектральном и пространственном раз
решении, выяснить кинематические и физические параметры этого 
комплекса. Кроме гвтого, с помощью многозрачкового спектрографа 
(МРББ) получены детальные карты физических параметров сгустка е, 
являющегося предполагаемой головой всего комплекса ЕЫО 43Ы.

2. Наблюдения. Всё наблюдения проводились в первичном фо
кусе 6-м телескопа. 31 октября 1989 г. мы получили одну экспози
цию с мультизрачковым волоконным спектрофотометром (МРЕБ)^ Эта 
система, реализующая идею Куртеса [10], разработана и изготовлена 
в САО [11]. Основной ее принцип сводится к тому, что в фокальной 
плоскости телескопа располагается матрица из 15X15 микролинз, 
каждая из которых соответствует участку небесной сферы размером 
1".25Х1".25. Микролинзы связаны с волоконными световодами, выход
ные концы которых собраны наподобие длинной щели спектрографа. 
В качестве сйетоприемника использовалась панорамная система счета 
фотонов на 512X512 пикселов [12]. Йри наших наблюдениях использо
валось.80 световодов , и,-таким образом, одновременно изучалась об
ласть неба размером 10* X 12".5. Спектральный, диапазон для веек 
ОпектроЬ составлял 6200—6900 А, эффективное разрешение —.пдряД- 
ка 3 А.

Как показал опыт, эта аппаратура является очень; эффективным 
средством изучения эмиОсионых объектов низкой поверхностной яр
кости и сложной структуры, в Особенности таких, которые невозможно 
увидеть на экране телевизионной системы гидированйя. . ,. Ц-. , . 
1 Обработка результатов проводилась в два этапа. Сперва дела: 
лась- коррекция дисторсии ЭОП и нормализация к плоскому полю по 
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методике, описанной в [13]. Затем, с помощью специально разрабо
танной программы [14], выполнялись извлечение отдельных спектров; 
из двумерного изображения и их индивидуальная калибровку. Всё вы
числения были сделаны на ПЭВМ АТ—386 в Бюраканской обсер
ватории.

Кроме того, 17 января 1989 г. были получены два длиннощеле
вых спектра RNO 43N с помощью спектрографа УА1/С и панорамной: 
системы счета фотонов [15]. Спектральный диапазон и разрешение 
были сходными. Щель ориентировалась вдоль коллимированного по
тока; в первом случае она проходила через конденсацию с, во вто- 
ром--через d и е. ,•

I * / i
3. Результаты. На длиннощелевых спектрограммах присутству

ют эмиссионные линии H«, [SII] и [OI]; однако линия Н։ RNO 43N на
ложена на слабый эмиссиопный фон, а лкнии [О1] сильно блендированы. 
эмиссиями ночного неба. Тем не менее, оказалось возможным виде- 
лить в этих спектрах отдельные конденсаций джета R NO 43N. В таб
лице 1 приведены оценки гелиоцентрических лучевых скоростей к 
электронной плотности (по линиям [SII]) для четырех из них.

Как можно видеть, наблюдаются в основном отрицательные ско
рости. Однако присутствует большая дисперсия скоростей и плотно
стей в отдельных сгустках. Высокие значение Ne в сгустке d (не
сколько удлиненном) является, несомненно, реальным и легко может 
быть усмотрено из отношения ли шй [SII] на всем его протяжении.

Наиболее интересным, однако, является уширение эмиссионных 
линий в конденсации е, в ее северной стороне, так что на двумерных 
спектрах их изолинии имеют треугольную форму [16], достигая в мак
симуме ширины 230 км/с. На рис. 1 показан вид линий [SII] в сгустке 
е на длиннощелевых спектрах. Эта форма характерна для областей с
сильным где поток тррмо- 

՛ \ Таблица 1
ударны^ возбуждением, в тех участках,

Сгусток 5'1 ?Ч.?Л :."М ; d. :э : Н
<]1 >1 ч

i, О : V.r. (км/с) ; 
.л, г. г Л/в(см-?)

; i 5л :ol I

:) 2<о
Л! —62 , .
НТ 183

. i j О.о i
860

i -74 --.С -i
430. :

:о го ՝•>] 
зится при столкновении о плотной межзвездной, средой., и образуется՝ 
ду/оббразная- ударная волна [17]. Мы можем, таким .образом, сделфт^՛ 
вывод, ЧТ© сгусток е, находящийся на северной стороне , потока 
R NO 43Ы, является' зб&оЬ удара для этого потока. Поскольку собст-
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венные движения сгустков ИМО 43И направлены в эту же сторону [5], 
можно утверждать, что торможение быстродвижущегося потока проис
ходит как раз в северной части конденсации е. Это и послужило при
чиной выбора конденсации е для изучения с помощью МРРБ.

Ряс. 1. Область спектра сгустка а, охватывающая лилии [SIIJ, полученная на 
спектрографе с длинной щелью.

На спектрах, полученных с MPFS, легко можно видеть эмиссии 
Н. и [S II], принадлежащие объекту. После первичных редукций и 
калибровок для каждого спектра были получены интенсивности и лу
чевые скорости этих линий. Затем эти данные были представлены в 
виде карт, соответствующих виду объекта на входной матрице спект
рофотометра.

На рис. 2 показано ПЗС—изображение RNO 43N, взятое из [6], 
и распределение интенсивностей эмиссионной линии 6716 [SII] в сгуст
ке е. Ясно просматривается дугообразная структура. В линии [SIIJ 
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она видна особенно четко, хотя заметна и в Н։, при том, что распре֊ 
деление интенсивностей для этой линии отягощено фоновой эмиссией. 
Мы можем заключить, что именно эта дуга и является фронтом удар
ной волны.

Для каждого из спектров мы получили также оценки лучевой^ 
скорости и отношений /(6716)//(6730), /(6716)//(Н,), характеризующих 
электронную плотность и уровень возбуждения. Далее были постро
ены карты физических параметров объекта, которые повторяют дуго
образную структуру сгустка е. Наибольший интерес представляют 
изменения этих параметров вдоль выброса, полученные суммированием! 
центральных столбцов этих карт.

Рис. 2. Слева—глубокое изображение головы ИМО 43М (из работы Мундта и՜ 
др., [6]), прямоу голыш, ом отмочена область, охваченная матрицей МРГБ, Справа— 
карта интенсивностей в линиях [БП], построенная по данным МРГБ.

На рис. 3 приводятся кривые изменения физических параметров 
вдоль оси выброса в сгустке е, полученные из карт физических пара
метров, рассчитанных по спектрам МРРБ. Как видно из графиков, 
электронная плотность максимальна на краю дугообразной структуры 
(800 см՜3) и быстро падает за ней (140 см՜3). Затем, близ централь
ной части она опять поднимается (580 см՜՜3). Лучевая скорость снача
ла увеличивается к краю ударной волны (—100 км/с) и также быстро- 
падает до нуля. А как видно из отношений /(6716)//(Н,), до некото
рой степени характеризующих уровень возбуждения, последний также 
максимален у края эмиссионной дуги. Вблизи центра возбуждение 
должно быть низким, поскольку там это отношение больше единицы.

В целом эта картина согласуется с новейшими представлениями 
о том, как должна выглядеть дугообразная ударная волна в НН-объ- 
екте. Можно отметить определенное сходство с распределением Ме в՜
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НН1 [18], а именно присутствие двух пиков плотности у края и цен
тра объекта. В общем смысле имеется также согласие с теоретичес
кими моделями подобных структур (см., например, [19}), но для более 
подробного сопоставления эти модели нельзя признать достаточно 
разработанными.

г.

каналы
Рис. 3. Диаграммы изменения физических параметров (Ые, Уг и [£П]/На) в 

сгустке е, вдоль оси выброса (на оси абсдисс расстояние от центра сгустка дел. 
1".25). Данные получены из наблюдений на МРЕБ.

4. Обсуждение и заключение. Таким образом, результаты, 
приведенные выше, в первую очередь указывают на большие измене-
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яия плотности, уровня возбуждения и лучевой скорости в отдельных 
узлах вдоль выброса ИМО 43Ы. Подобные же сильные колебания на
блюдались и в других объектах (см., например, [б, 20]). Во-вторых, 
данные МРЕБ свидетельствуют о том, что сгусток е является голов֊ 
ной частью этого выброса и здесь он тормозится, сталки ваясь с плот
ной межзвездной средой. •{

Кратко рассмотрим три известные модели НН-объектов.
՝*'4 * .

1. Модель "обдуваемых облаков", предложенная Шварцем [21^ 
где коллимированный звездный ветер, сталкиваясь на своем, пути с 
плотными облаками, создает дугообразную область ударного возбуж
дения, вершина которой направлена в сторону источника. Эта модель- 
не ^согласуется с результатами наших наблюдений, так как здесь мы 
имеем дело с зоной ударного возбуждения, ориентированной в проти
воположную сторону от источника.

2. Модель „джета" [6]. В этой модели высококол.л имированныйг 
стационарный поток (джет) на своем конце создает область ударного- 
возбуждения, а. сгустки вдоль потока являются следствием внутрен- 
ных нестабильностей потока. На прямых изображениях ЯМ О 43Ы можно; 
представить как группу объектов Хербига-Аро, расположенных почтИ| 
на одной линии и заканчивающихся дугообразным ударным фронтом, 
И это*? вид вполне вписывается в модель квазистационарного джетя^ 
Но результаты спектральных наблюдений, которые показывают слож
ную структуру физических параметров вдоль объекта, при ’рассмот" 
рении в рамках этой модели, встречаются с большими 'трудностями 
особенно нужно отметить сравнительно низкое возбуждение и плот!, 
ность' в голове джетй (сгусток е).-^ ; >՝/ ■՛ (.Г1 ։.*.'• {(I

3. Модель „межзвездных пуль", разработанная Норманом и 
Силком [22], предполагает выброс плотных сгустков, вещества из мо
лодых звезд. В рамках этой модели можно рассматривать дискретные 
выбросы с индивидуальной массой и скоростью. В этом случае можно* 
объяснить сильное различие физических параметров в разных сгустках1 
вдоль выброса. I .

На1 наш взгляд, для описания ИМО 43Ы достаточно хорошо под.’ 
ходит именно эта модель, так как она согласуется с ориентацией 
ударного фронта, а также со сложным полем скоростей и плотностей 
вдоль выброса. Такая же сложная структура физических параметров 
наблюдается также в комплексе НН7—НН11 [23], которую трудна 
объяснить в рамках одной модели, и, вообще, , не все НН-объекты 
могут быть представлены моделью [.„межзвездных пуль“ (напр'имер^ 
НН43 [24]). Вместе с тем, у: некоторых объектов (НН111, НН4б/47)^
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были обнаружены несколько дугообразных структур вдоль оптичес
кого потока, которые свидетельствуют о дискретном процессе выбро
са вещества из молодых звездных объектов. Все это указывает на 
значительное разнообразие проявлений такого феномена, как джеты и 
связанные с ними НН-объекты. , .

Но, как уже отмечалось, мы склонны думать, что в случае опти
ческих джетов, связанных с молодыми звездами, имеет место не ста
ционарный процесс, а дискретный выброс вещества с индивидуальной 
массой и скоростью. Эта точка зрения подтверждается также послед
ними наблюдательными данными, полученными Рейпуртом [25].

Конечно, пока достаточно хорошо изучена только небольшая 
часть известных оптических джетов и HH-объектов; с другой стороны, 
теоретические моделирование профилей эмиссионных линий и струк
тур ударных волж для них только начинается. Мы можем надеяться, 
что наблюдения с системами, подобными MPFS, позволяющими за ко
роткое время получать карты основных физических параметров для 
объектов в целом, а не только для одного его сечения, позволят 
сделать следующий шаг в этом направлении.

Авторы признательны О. К. Сильченко и В. В. Власюку за 
большую помощь во время наблюдений и разрешение использовать 
некоторые редукционные программы и В. Л. Афанасьеву за многочис
ленные полезные обсуждения и содействие в реализации программы 
наблюдений.

Бюрахаиская астрофизическая
обсерватория

DETAILED SPECTRAL INVESTIGATION OF HERBIG-HARO 
OBJECT ֊R NO 43N

T. YU. MAGAKIAN, T. A. MOVSESSIAN

The results of spectral observations for RNO 43N collimated out
flow with long slit and multi pupil fibre spectrograph (MPFS) on 6-m 
telescope are presented. The bow-shock structure is found in the head 
of flow. The maps of radial velocity and electron density are given for 
this area.
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The Metsabovi 14-m radio telescope was used to search HCO+ ( J = 1 — 0) aad 
"1 * 3CO (J = 1 — 0) emission towards small, optically selected molecular clouds catalo
gued by Clemens and Barvainis (CB) and Herbig-Haro-Like (HHL) objects. Out of 
nineteen CB objects HCO+ emission was detected for two clouds and among four 
objects 13CO emission was detected in the case of one source. For the HHL objects 
observations were carried out mainly at the ,3CO line and out of seven clouds, two 
sources have been detected.

1. Introduction. Molecular line observations provide an important 
due in the study of the relationship between molecular clouds and 
young stars. In the past few years, several catalogs have been publis
hed, which were formed by optically selected small molecular clouds 
(SMC).

Among the others, the most complete catalog of small molecular 
cleuds was published by Clemens and Barvainis [1] (hereafter CB ob
jects). Sometimes, T Tau type stars and Herbig- Haro objects are found 
within these clouds, Hence small molecularclouds are connected with low- 
mass stars. This suggestion was verified by observations with the IRAS 
satellite, which found that about 6O°/o of surveyed regions have associa
ted point-like IRAS sources [1]. Therefore molecular line observations 
of SMC are very useful for studying ongoing processes of star for
mation.

Recently by Clemens, Lin Yun and Heyer [2] have been published 
deep IRAS photometry and nCO spectroscopy data of 248 CB objects.

In this paper we present 13CO (J=l—0) and HCO+(J=l—0) obser
vations towards 21 CB and 8 HHL [3] objects, for most of them these 
observations have been performed for the first time.
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2. Observations. Observations of the HCO+ emission line In the 
J = l—0 transition at the 89.1885 GHz were made during October 1989 
at the Metsahovi Radio Research Station  with the 14-m radio telesco
pe. Selected positions have also been observed in the CO line with 
the Metsahovi telescope. The half-power beamwidth of the telescope at 
86 GHz was 1'0. The receiver was a cooled Schottky barrier mixer [4] 
with a double acousto-optical spectrometer. Bandwidths of the spectro
meter were 100 and 11 MHz and channal separations were 120 and 20 
kHz, respectively. The CO and HCO+ emission lines were measured 
with 120 kGz (0.31 km/s and 0.4 km/s, respectively) resolution. The 
DSB noise temperature of the system was less than 100 K. The chopper 
wheel technique was used for calibration. The frequency Switching wit 
hin the band of the spectrometer was used for all HCO+ and CO ob
servations- The antenna temperatures of HCO+ were converted to 
radiation temperatures using S140 as the calibration source, for which 
T*. (HCO+) = 9.25 K was adopted. For calibration of the CO radiation 
temperatures we used standard sources of Ulicb and Haas. [5]. The- 
total velocity range was 330 km/s.

1
13

1 Operated by the Radio Laboratory, Helsinki University of Technology.

13CO LINE PARAMETERS FOR THE OBSERVED SOURCES
Tails 1

E----- ----------

Source R. A. 1950 Doc. 1950 T’R K Vurkm/s AV km/s Area
K.km/s

rms, K

HHL 3 00A33m54։ 63°i2'co" 2.23
±0-29

-17.38
±0.15

2.24
±0.29

4.99
±0.84

0.77

HHL 70 21 42 18 65 55 00 1.99
±0.17

-9.80
±0.08

1.89
±0.17

4.02
±0.48

0.42

CB 241 23 09 40 65 46 48 1.97
±0.32

-7.35
±0.05

0.66
±0.11

1.40
±0.36

0.47

3. Results. The CO and HCO+ line parameters for the observed 
sources are listed in Tables 1 and 2 respectively (radiation temperature, 
radial velocity, line width (FWHM=full width at half maximum), integ
rated line area, rms). The gaussian fit was used for determining these 
parameters. In Tables 3 and 4 we present lists of sources without 1JCO 
and HCO+ detections. CB objects have been selected from the list of 

13
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small molecular clouds catalogued by Clemens and Barvainis [1]. Herbig- 
Haro—Like (HHL) objects were selected from the list of Gyulbudag- 
hian et. al. [3]. For the observations have been chosen those sources 
for most of which ։sCO or HCO+ data are too limited in the lite
rature.

Below we will discuss the results of ”CO and HCO+ observations 
for those sources which are listed in Tables 1 and 2.

HCO+ LINE PARAMETERS FOR THE OBSERVED SOURCES
Tabla 2

Source R. A. 1950 Dec. 1950 Tr « /J։r km/s A V km/s Area
K. km/s

rms, K

CB 232 21a35 "17’ 43'08'03՞ 0.74
±0.10

12.84
±0.16

2.37
±0.32

1.74
±0.29

0.24

CB 244 28 23 51 74 01 07 0.46
±0.06

3.95
±0.16

2.23
±0.31

1.04
±0.20

0.15

Table 3
SOURCES WITHOUT 13C0 DETECTIONS

Source R. A. 1 50 Dec. 1950 rms in T"R, K

CB 7 01JS09”00s 64“10'00՞ 0.46
CB 8 01 20 00 74 05 52 0.50
HHL 63 21 41 12 65 51 00 0.37
HHL 69 21 41 54 65 58 00 0.76
HHL 72 21 42 30 65 55 00 0.41
HHL 73 21 43 18 47 19 00 0.69
HHL 75 22 05 06 58 48 00 0.60
CB2 47 23 54 54 64 32 45 0.52

3.1 ir(7O observations.
a) HHL 3. Arc-like objects in the dark cloud. Persi et al [6] clas

sified HHL 3 as source with anomalous infrared spectrum. According to 
Cohen [7], within the cloud there is a 14.1 mag emission-line star with 
spectral type F5.

The 13CO spectrum of this source is shown in Fig. 1. The same 
region was observed by Torrelles et al [8], Wouterloot and Brand [9] at 
CO(J = 1—0) line and by Richards et al [10] at HCO4՜ line. The radial 
velocity of 13CO emission is close to that of the CO and HCO+ emis- 
2-136
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sion. The line width of ”CO emission is almost the same as that of 
the HCO+ emission, but narrower than the line width of the CO 
emission.

Tabla 4

SOURCES WITHOUT HCO+ DETECTIONS

Source R. A. 1950 Dec. 1950 rnu in T*R, K

HHL 7 03A25m42* 30"58'00՞ 0.17
CB 124 18 12 18 07 03 39 0.43
CB 177 19 00 00 17 40 00 0.29
CB 178 19 00 01 18 05 00 0.35
CB 184 19 11 38 16 22 12 0.22
CB 188 19 17 56 11 30 33 0.41
CB 190 19 18 41 23 23 52 0.31
CB 205 19 43 25 27 45 00 1.19
CB 210 19 52 46 33 39 26 0.26
CB 219 20 17 37 63 43 12 0.15
CB 222 20 32 44 63 51 07 0.22
CB 224 20 35 29 63 42 45 0.30
CB 225 L20 36 35 56 07 45 0.15
CB 235 21 54 42 58 46 52 0.23
CB 240 22 31 55 58 18 00 0.27
CB 241 23 09 40 65 46 48 0.29
CB 243 23 23 00 63 20 00 0.29
CB 247 23 54 54 64 32 45 0.26

b) HHL 70. The HH nature of this object was confirmed by Ma- 
gakian [11] and Hartigan and Lada [12]. It is located near the well 
known reflection nebula NGC 7129, at a distance of 1 kpc [13]. A small 
cluster of young stars, including LkH„ 234 [14], illuminates the reflection 
nebula. Water maser sources were detected in this region [5]. On the 
basis of CO observations of LkH։ 234, Edwards and Snell [16] found a 
high-velocity redshifted molecular outflow, which contains 18.4 Mq gas 
mass. They suggested that the exciting source for this outflow is LkH» 
234. Ray [17] obtained CCD images of HHL 70 in R, I and SIL The 
HHL 70 shows complex structure, i. e. jet plus cometary nebula and 
the jet is close to the axis of a cometary nebula. On the other 
hand, HHL 70 itself is along the axis of the CO redshifted outflow 
emission.
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Fig. 2 presents the 1SCO spectrum of HHL 70 obtained by the- 
Metsahovi Radio Telescope.

V lar (rnn/s)

Fig. 2V UCO apectra towards HHL 70.
a f 0 X՜

c) CB 241. The narrow line width-of CO emission (Fig. 3) is- 
noteworthy. According to [2] the radial velocity of 15CO emission for 
this cloud is—7.58 km/s; ’ ' 1 ’ J 1 ;l

18
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3.2 HCO+ observations.
a) CB 232. The radial velocity of this cloud is 12.6 km/s accor

ding to the CO observation [2, 18], which is close to the radial velo
city of tbe HCO+ line (Fig. 4).

Fig. 4. HC0+ spectra towards CB 232.
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b) CB 244. Nearby molecular cloud at a distance of 200 pc [19].
The CB 244 cloud was observed at the “CO and C։8O lines [19], 

at the NHS line [20], at the CO line [2, 18, 21], at the HCN and HNC 
lines [22]. The radial velocity of peak HCO+ emission is generally in good 
agreement with radial velocities of other molecular lines.

4. Conclusions. We have observed 7 HHL objects at the “CO 
line and emission was detected towards HHL 3 and HHL 70. Out of 4 
CB objects the “CO line emission was detected in the case of CB 241

Fig. 5. HCO՜^՜ spectra towards CB 244.

Among 19 CB objects the HCO+ emission line was detected to
wards CB 232 and CB 244, thus the detection rate is about 10։/0.

Only one HHL object was observed at the HCO+ line and emis
sion has not been detected.

Detections of “CO or HCO'' emission lines towards objects listed 
in Tables 1 and 2 were carried out for the first time.
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ОБЗОР СВ И HHL объектов в линиях 
МОЛЕКУЛ НСО+ И ”СОS' • л О v ՝.0 1; •;! Jj _• ։

Р. А. КАНДАЛЯН, П. ХАРЮНПАА
: ■ !' > . .? > ՛ Ли Л:./ . ,.р

14-м радиотелескоп в Метсахови был использован для поиска 
излучения линий молекул НСО* 0=1—0) и ։։СО 0=1—0) в направ
лении молекулярных облаков, каталогизированных КлеменСом и Бар- 
вейнисом (СВ), а также объектов, внешне похожих на объекты Хер* 
бига-Аро (HHL). Из 19 СВ-объектов НСО+ излучение было обнару* 
жено у 2 облаков, а 1։СО излучение было обнаружено у одного 
источника из четырех. Для HHL-объектов наблюдения были прове
дены, в основном, в линии 1։СО и излучение было обнаружено у 2 
источников из 7.
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Фуорообрааная вскышка, происшедшая с V 1118 Ori в 1988—90 г.г., по форме 
криво! блеска, колебанию в минимуме блеска и амплитуде мало отличается от первой 
вспышки, происшедшей в 1983 г. Во время вспышки наблюдается ультрафиолетовый 
вксдесс; па двухцветной диаграмме ввезда занимает область выше главной последо
вательности. Амплитуды вспышки в лучах U, В, И, R равны: Д/Пу > 5.8; Дтв~4.4; 

Дшу — 4.0; Дтл — 2 6.
Из наблюдений двух вспышек V 1118 Ori следует, что амплитуды вспышек не 

очень отличаются. В минимума блеска у звезды наблюдались обычные быстрые 
вспышки, характерные для орионовых переменных и звезд типа Т Тельца. Начиная 
с 1982 г. V 1118 Ori вступила в активную фазу субфуора.

1. Введение. Звезда V 1118 Ori, открытая Шаналом в 1983 г. [1] 
во время фуорообразной вспышки блеска (явление субфуора), снова 
вспыхнула в 1988 г. Кривая блеска звезды в период вспышки 1983— 
34 г.г. приведена в работе [2].

К настоящему времени накоплен фотометрический и спекральный 
наблюдательный материал относительно субфуоров в ассоциациях, 
таких, как DR Tau, УУ Tau, V 1143 Ori [2—9], однако далеко недо
статочный для того, чтобы выяснить вопрос, являются ли субфуоры 
несостоявшимися по неизвестным причинам фуорами или же это само
стоятельная эволюционная фаза в жизни звезд типа Т Тельца. Поэто
му повторная вспышка любого субфуора может дать ценную инфор
мацию о самом явлении.

Настоящая работа относится к поведению субфуора V 1118 Ori 
во время второй вспышки (1988—90 г.г.) и в нормальном состоянии.

2. Наблюдательный материал. Фотографические наблюдения 
проводились на 21", 40" телескопах системы Шмидта Бюраканской 
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обсерватории. Фотоэлектрические иВУЯ наблюдения проводились ка 
60-см телескопе Цейсса ВМЭАИ АН Узбекистана. Кроме того, одним из 
авторов (Э. П.) был просмотрен фотографический материал, получен
ный в основном Э. Чавирой на 26" телескопе системы Шмидта Инсти
тута Астрономии, Оптики и Электроники в Тонантцинтла, охватываю' 
щий ряд наблюдений в лучах иВ УЯ в течение 1953—1981 г.г., что 
составляло около 600 часов наблюдательного времени.

а. Фотографические наблюдения. Расположение звезды V 1118 
Ori в туманности Ориона затрудняли глазомерные оценки блеска 
в иВУЯ, проводимые с использованием стандартных звезд Эндрюса 
[10]. Точность фотографических измерений порядка ±0?1. Учет по
глощения не проводился. Анализ фотографических данных показал, 
что V 1118 Ori испытывает колебания блеска, характерные для орио- 
новых переменных и звезд типа Т Тельца. Ниже приводятся пределы 
изменения блеска V 1118 Ori в лучах UB\7R в минимуме. .Что ка
сается значений блеска и лучах U, то предел пдастипок не позволял 
уверенно определять амплитуду переменности.

U В У R

>18.8 17.6 — 18.2 16.3-17.3 15.2-15.8

б. Фотоэлектрические наблюдения проводились на 60-см. теле
скопе Цейсса с ФЭУ-79 и аппаратурой, работающей по принципу сче
та фотонов. При фото?летрии звездами сравнения и контрольной 
служили следующие звезды (эпоха 1989):

а 8 V и- В B—V У—Я

П 1507 5А34т02* -5’03'42" 10.284 0.171 0.267 0.246
П 1792 5 34 16 -6 33 18 8.790 -0.183 -0.049 0.001

Из-за расположения звезды в туманности и вытекающих отсюда 
трудностей измерения и учета влияния фона, фотометрия велась спо
собом двух диафрагм. Использовались диафрагмы размеров 17".1 и 
24". Имея отсчеты в одноименных фильтрах в 2-х диафрагмах на звез
ду и зная отношение площадей, можно получить чистый отсчет на 
звезду и на фон. Точность измерений составила ± О'? 01 в V, ± 0^02 
в цветах В— У я V — R я + 0^04 в цвете и — В.
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3. Наблюдения вспышки субфуора V 1118 Ori. В 1988 г. у 
V 1118 Ori произошла вторая фуорообразная вспышка. На рис. 1 при
ведена кривая блеска V 1118 Ori по наблюдениям на 21", 40", 60 см 
телескопах. Кругами обозначены усредненные за день значения 
фотоэлектрических величин, точками — фотографические величины. 
Первые наблюдения, по имеющимся сведениям, были проведены в ви
зуальных лучах 10.Х.88 г. и 10.XI.88 г. когда mv 12.8 и 13.2 соот
ветственно [11] и 15.XI.88 г. т„ = 14.0 [12]. Отсюда следует, что 
вспышка у V 1118 Ori началась раньше октября 1988 г. Некоторый 
спад, наблюдавшийся по приведенным фотовизуальным наблюдениям, 
подтверждается наблюдениями за 7.XII.88 г. [13]:

U В V
15.5 16.0 14.6

после чего блеск звезды снова повысился.

Рис. 1. Кривая блеска V 111в Ori в лучах В (тр։)-

Наблюдения V 1118 Ori по достижению максимума прерываются 
.до октября 1989 г. когда у звезды наблюдается максимальное значе
ние mpg = 13.5. Из кривой блеска следует, что звезда находилась в 
максимуме с колебаниями блеска, по-крайней мере, с октября 1988 г. 
□о январь 1990 г., т. е. 16 месяцев. В феврале 1990 г. началось зату
хание вспышки, которое длилось по меньшей мере 6—7 месяцев. Таким 
образом, вся пронаблюдавшаяся вспышка длилась с октября 1988 г. 
до, примерно, августа 1990 г.

Остановимся несколько подробнее на фотоэлектрических наблю
дениях, позволяющих составить представление о быстрых колебаниях 
блеска не только за несколько дней, но и в течение одной ночи.
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Фотоэлектрические наблюдения охватывали период ноябрь-де
кабрь 1989 г., когда звезда находилась еще в максимуме блеска. В- 
табл. 1 приведены значения блеска и показатели цвета U—B, В— V՜ 
и V—R во время максимума блеска. На рис. 2 приводится кривая 
блеска V 1118 Ori, построенная по фотоэлектическим наблюдениям 
в лучах U, и демонстрирующая неправильные быстрые колебания 
блеска субфуора.

Таб.тцл 7

ФОТОЭЛЕКТРИЧЕСКИЕ UBVR ДАННЫЕ V Ш8 ORI

Дата JD (2447000+) V U—B B—V V—R

1 2 3 4 ! 5 6

01 .XI .89 832.3565 13.41 -0.13 0.50 0.92
02.XI.89 833.3388 13.15 —0.36 0.59 0.99

4782 13.27 —0.47 0.68 0.99
03.XI.89 834.3602 13.63 —0.42 1 0.65 9.99

4405 13.72 -0.34 0.62 1.05
5205 13.40 —0.70 0.69 0.95

04.XI.89 835.3189 13.79 -0.49 0.64 0.92
3632 13.99 -0.86 0.72 1.07
4145 13.79 —0.57 0.63 0.90
4838 13.89 -0.73 0.61 0.99

05.XI.89 836.3751 13.85 -0.94 0.68 0.94
4272 13.97 -0.81 0.69 0.96
4997 13.94 -0.71 0.63 1.14

06.XI.89 837.2983 13.64 —0.36 0.75 0.97
3454 13.57 -0.50 0.62 0.96

C8.XI.89 839.3123 13.75 -0.75 0.41 0.86
3688 13.94 —0.61 0.60 0.97
4676 13.92 ֊0.78 0.81 0.95

11.XI.89 842.4012 13.42 —0.70 0.28 0.67
4675 13.55 -0.55 0.24 0.83
5048 13.69 — ։ — 0.85

14.XI.89 845.4852 13.85 — — 0.87՜
18.Х1.89 849.5048 13.70 — — 0.85
19.XI.89 850.3421 13.43 -0.49 0.62 0.95
22.XI.89 853.3073 13.71 -0.70 0.74 0.99
26.XI.89 857.3241 13.28 —0.49 0.63 1.01
29.XI.89 860.2547 13.38 -0.62 0.59 1.05



ФОТОМЕТРИЯ СУБФУОРА VIII8 ORI 27

Таблица 7 (окончание(

1 ' - 2 ' 1 3 4 1 5 6

а X 
■Я 
•-• 

ч

•
861.2860 13.53 -0.56 0.56 1.00

.,.19.ХП.89, 880.1880 13.36 -0.23 0.68 0.98

<-.<■) YV ! ( , 2419 13.00 -0.18 0.56 0.97
2997 13.07 -0.38 0.61 0.94
3568 13.19 -0.45 0.52 0.96
4267 13.15 -0.21 0.64 0.83

20.ХЛ.89 881.2591 13.13 —0.29 0.70 0.97*
2668 13.04 —0.30 0.55 0.90
3680 13.13 -0.20 0.70 0.91*
3718 13.02 —0.35 0.58 0.84

i 4339 13.17 —0.52 0.56 0.88
26.XJI.89 887.1856 14.14 -0.47 0.71 1.12*

3266 14.16 -0.51 0.68 1.08*

*) Наблюдения проводились на 60-си рефлекторе ЦеЯсса №2 С. Д. Якубовым 
'(диафрагмы 13* 8 и 27.5).

Рже. 2. Кривая 'блесна V 1118 Ori, построенная по фотоэлектрическим наблю
дениям в лучах U-
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На двухцветной диаграмме (рис. 3) нанесены вначения показате
лей цвета U—B, В—V субфуоров V 1118 Ori (усредненные за день,, 
фотоэлектрические величины), DR Tau, VY Tau, V 1143 Orl, UZ Tau». 
EX Lup в максимуме блеска или около него [2, 4, 14—16]. Там же 
для сравнения нанесены значения U—В и В—V для DR Tau и VY 
Tau в минимуме блеска: DR Tau (U—В—0Л7, В—И=1.36) и VY Таи 
((/—5=1.24, В— И=1.51) [17, 18].

Рис. 3. Двухцветная диаграмма U—B, B—V субфуоров V 1118 Ori (построен
ная по усредненным sa день фотоэлеатричесжим величинам U, В, И), DR Tau 
VY Tau, V 1143 Ori, UZ Tau, EX Lup.

Во время вспышки субфуоры характеризуются избыточным 
ультрафиолетовым излучением и на диаграмме {/—В, В— V находятся: 
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в области, характерной для звэзд типа Т Тельца с сильным ультра
фиолетовым избытком.

На рис. 4. приводятся зависимости U—В, В—V и V—R от И. 
Из первой зависимости следует, что во время вспышки наблюдается 
покраснение объекта. Что касается значений В—V и V—Л, то кор
реляции между ними и величиной V не наблюдается.

Аналогичная зависимость для DR Tau во время вспышки не 
показывает корреляции между цветом и блеском [16]. Относительно 
VY Таи, построенные по данным Смака [4] зависимости U—В, В— V 
от V показывают, что чем цвет становится синее, тем звезда ярче в 
V. Проведенные несколько противоположные результаты свидетель
ствуют о сложных процессах, которые происходят в оболочках этих 
звезд, понимание которых связано с изучением спектров этих звезд 
во время вспышек, полученных с большой дисперсией. Из приведен
ных трех звезд у V Y Tau во время вспышки наблюдается выброс 
материи [4], a DR Tau относится к звездам Y Y Ori, у которой также 
наблюдается выброс [5, 7]. Что касается V 1118 Ori, то ее спектр 
был получен с дисперсией 100 А/мм, что не позволяло определить 
скорость расширения оболочки [9].

Характерный параметр вспышек — амплитуда, зависит от зна
чения блеска звезды в минимуме перед вспышкой. В случае V1118 
Ori нам неизвестно значение ее блеска непосредственно перед всыш- 
кой, поэтому для значений блеска в минимуме принимались средние 
значения в лучах В, V и R. Ниже приводятся вычисленные таким об
разом значения средних амплитуд:

Дт„ &тв
> 5.8 4.4 4.0 2.6

Если сравнить амплитуды вспышек 1983 г. [2] и 1988 г., то мо
жет показаться, что вспышка 1988 г. была мощнее. Однако, если 
пересчитать амплитуды 1983 г; соответственно с полученными в этой 
работе значениями блеска в минимуме, то станет очевидным, что ам
плитуды вспышек близки по величинам. Так, средняя амплитуда Ьт, 
(1983) в визуальных лучах при максимальном блеске то =>■ 13 [19] 
равна 3.8.

4. Поведение V 1118 Ori вне фуорообразной вспышки. Среди 
обычной переменности V 1118 Ori, характерной для орионовых пере
менных, нам удалось обнаружить у звезды и быстрые вспышки, ха
рактерные для карликовых звезд ассоциации Ориона.



Рже. 4. Зависжмостя U—B, В—V ж И—Л от V для V 1П8 Qrj,
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1) Вспышка имела место 7.II.1967 г. на пластинке с шестью 
экспозициями по 15 минут каждая. Вспышка произошла в лучах U, 
/п„~ 16.8. Если принять, что в минимуме блеска та~18.8, то ампли
туда вспышки ~2т0.

2) Вспышка произошла 12.1.1977 г. Блеск звезды в лучах U 
достиг т„ = 16.2, Д/иа > 2.6. На предыдущей пластинке изменений 
блеска не наблюдается.

3) Повышение блеска наблюдалось 11.1.81 г., за день до этого,, 
изображения звезды на пластинке нет. На единственной за этот день 
пластинке ти = 15.7, однако ослабления блеска звезды, наблюдаемого 
при обычных быстрых вспышках, здесь не наблюдается, может быть 
это была медленная вспышка. Амплитуда вспышки Ап։о>-3.1.

4) Повышение наблюдалось 31.1. 1981 г., когда /пя~16.8, на 
следующий день, 1.II.1981 г., тпя = 16.7, а 2.II. 1981 г. — znn“* 15.7, 
амплитуда изменения 3^ Далее фотографические наблюдения пре
рвались, т. к. начались спектральные наблюдення. На спектральной 
пластинке, полученной с объективной призмой, 5.II.1981 г., дающей 
возможность наблюдать область линии Ня, у звезды наблюдалась 
слабая эмиссионная линия Н. и усиленный непрерывный спектр. Че
рез 2—3 дня линия Ня исчезла.

Такие длительные в течение нескольких дней изменения в интен
сивности эмиссионной линии Ня и прилегающего непрерывного спектра 
ранее наблюдались у звезд SU Ori, AY Ori, PC 453 [20, 21].

За 150 часов спектральных наблюдений области Ориона с объек
тивной призмой, полученных в обсерватории Тонантцинтла, охватыва
ющих период около 30 лет, это бил единственный случай, когда 
достоверно наблюдалась линия Н. в эмиссии.

5) Вспышка, или повышение блеска, у V 1118 Ori в лучах И на
блюдалась 14.11.1960 г., когда mv~14.8, Ат» ~ 1.5.

6) В лучах В обычными являются изменения порядка 0"3— 0”4, 
однако 2.П.1953 г. на пластинке с двумя экспозициями по 10 минут 
каждая имело место повышение блеска, когда та~ 14.5, Лт„~1.

/С к
Слабость звезды и нахождение ее в туманности не давали воз

можности определить показатели цвета в минимуме блеска. Лишь три 
раза удалось определить показатели цвета, когда звезда, очевидно, 
повысила блеск или претерпела колебание в минимуме в лучах U.

и-в B-V V Дата
0.3 1.0 16.3 3.1.1956
0.7 1.0 16.3 17.11.1956
0.3 1.0 16.3 2.Ш.1956
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Спектр звезды, полученный во время вспышки ‘1988 г., богат 
эмиссионными линиями HI, Call, Fei, Fell [9]. По всем имеющимся 
данным можно заключить, что V 1118 Ori во время вспышки демон
стрирует спектр, характерный для звезд типа Т ‘Тельца и родствен
ных объектов и является членом ассоциации Ориона.

Приведенные данные, относительно поведения V 1118 Ori вне 
фазы субфуора показывают, что до вспышки у нее наблюдались быст
рые вспышки, характерные для карликовых звезд в ассоциациях, скоп
лениях и в окрестностях Солнца. Такие же вспышки наблюдались у 
субфуоров V 1143 Ori и VY Таи [22, 23].

5. Заключение. Звезда V 1118 Ori за длительное время наблю
дений в минимуме блеска демонстрировала неправильные изменения 

■блеска, характерные для орионовых переменных и звезд типа Т Тельца. 
Звезде присущи также обычные быстрые вспышки и более длитель
ные изменения блеска с вспышками, ранее наблюдавшиеся у звезд 
SU Ori, AY Ori, PC 453. Возможно, эти звезды кандидаты в суб- 
фуоры.

Фуорообразная вспышка, происшедшая с V 1118 Ori в 1988 — 
90 гг., по форме кривой блеска, колебанию в минимуме блеска и ам
плитуде мало отличается от первой вспышки, происшедшей в 1983 г. 
фотоэлектрические наблюдения показали, что во время вспышки звез
да испытывает колебания блеска ~0"5, как 'в течение дней так и 
часов. Во время вспышки наблюдается ультрафиолетовое избыточное 
излучение, а на двухцветной диаграмме звезда занимает область выше 
главной последовательности.

Максимальная амплитуда вспышки .в лучах U ~ 5? Из наблюде
ний двух вспышек V 1118 Ori следует, что амплитуды вспышек оста
ются почти постоянными.

Начиная с 1982 г. звезда V 1118 Ori вступила в активную фазу 
субфуора, которая до настоящего времени (1991) характеризуется 
двумя фуорообразными ' вспышками в 1982(3)—84 и 1988—90 гг. Час
тота вспышки меньше, чем у V 1143 Ori и, возможно, аналогично 
субфуору VY Таи, со временем может повыситься.

Один из авторов (Э. П.) приносит благодарность д-ру А. Сер
рано за представленную возможность работать в обсерватории То- 
нантцинтла.

Бюраканская астрофизическая обсерватория
Астрономический институт АН Узбекистана
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PHOTOMETRY OF SUBFUOR V1118 ORI (1988-1990)

E. S. PAR SAMIAN, M. A. IBRAGIMOV, G. B. OHAN1AN, 
L. G. GASPARIAN

Fuor-like flare of star V 1118 Ori, which took place in 1988—90 
does not differ according to the shape of light curve, variation in bri
ghtness minimum and amplitude from the flare of 1983. During the 
flare ultraviolet excess was observed. On two colour diagram V 1118 
Ori situated above the main sequence. The amplitudes of flare in U, B, 
V, R are: Дту~5.8, 8me—AA, Smv—4.0, Дтл~2.6. From the ob
servations of two flares of V 1118 Ori followed that amplitudes are not 
changed much. In the brightness minimum rapid flares typical for Orion 
variables and T Tau stars are observed. Since 1982 V1118 Ori are in 
it’s active subfuor stage.
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По результатам наблюдение, выполненных на космическом телескопе „Глазер" 
на длине волны X 1640 А, выявлено 29 ОВ-звеэд, принадлежащих скоплениям Тг 16, 
Тг 14, Сг 228. Сг 232, Во 11 и Тг 15, и показано, что первые четыре скопления со
ставляют единый комплекс на среднем расстоянии около 2200 пк. На том же рассто
янии п составе туманности Carina вне указанных скоплений находится еще 19 ОВ- 
звозд. Показано, что закон межзвездного поглошения внутри туманности Carinae 
отличается от нормального. Здесь /?։Мо=2.14, тогда как при нормальном законе 
Æ1(](o = 1-75. Показано, что разделение комплекса звезд на отдельные скопления и 
разделение по внешнему виду самой туманности на отдельные чаоти обусловлено 
наличием внутри туманности значительного количества пыли, сконцентрированной в 
основном п четырех объемах конической формы с вершинами в центральной области 
туманности. Высказано предположение, что такую форму поглощающие облака могут 
иметь при их образовании взрывным механизмом.

1. Введение. Туманность Carina (NGC 3372) является одной из 
наиболее хорошо изученных в южном небе. В этой туманности нахо
дится известная звезда т) Саг, претерпавшая взрыв в первой половине 
прошлого века. После взрыва произошло резкое падение яркости 
звезды, обусловленное, очевидно, поглощением ее излучения в образо
вавшейся после взрыва пылевой оболочке.

На туманность Carina проектируется несколько звездных скопле
ний, содержащих большое количество ОВ-звезд. Это скопления Тг 16, 
Тг 14, Тг 15, Сг 228 и Сг 232, а также небольшое скопление Во 11. 
Эти скопления исследовались многими [1—22]. Для расстояний этих 
скоплений давались заметно отличающиеся друг от друга значения в 
пределах от 2.2 до 3.7 кпк. При этом некоторые авторы (Хербст [5] 
и Тернер и Моффет [9]) указывали, что скопления Тг 16, Тг 14 и Сг 
228 находятся, возможно, на одинаковых расстояниях от нас. В работе 
(11] Тернер и др. более определенно утверждают, что эти скопления 
находятся на одинаковом расстоянии. Позже к тому выводу пришли 
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Тапиа и др. [12], причем к этой группе они добавили также скопления 
Тг 15 и Сг 232.

Согласно работам [5, 9, 11, 12], упомянутые скопления находятся 
в туманности Carina. Ранее расстояние самой туманности Carina было 
принято равным 2.7 кпк Шером [13].

Различные мнения были высказаны и о законе межзвездного по
глощения в области туманности Carina. Фейнстейн и др. [1] и Форте 
[7] указывали на возможное отличие закона межзвездного поглощения 
в этой области от нормального. Хербст [5] на основе фотометрии 
звезд скоплений Тг 16 и Сг 228 утверждает, что в области туманности 
Carina Ry = 5 и заметно отличается от среднего по небу значения, 
равного 3.3 [14]. Позже, правда, Тернер и Моффат [9] утверждали, 
что закон межзвездного поглощения для звезд скоплений в туманно
сти Carina нормален и /?и=3.2.

Область в созвездии Киля, включающая в себя туманность Carina, 
была наблюдена с помощью космического телескопа „Глазар“ [15] в 
вакуумном ультрафиолете, на длине волны )֊ 1640 А. Поскольку на
блюдаемое излучение звезд на этой длине волны более сильно под
вержено воздействию межзвездного поглощения, то ?ти наблюдения 
позволяют по новому рассмотреть проблему межзвездного поглощения 
в этой туманности и определить расстояния скоплений, наб/^одаемых 
в ней. Большое воздействие межзвездного поглощения позволяет при 
этом и надежно выявлять члены соответствующих скоплений.

В настоящей работе нами было исследовано распределение звезд 
ранних спектральных классов и пылевой материи в области туманно
сти Carina, а также исследован закон межзвездного поглощения в этой 
области на основе рассмотрения результатов ультрафиолетовых наблю
дений, выполненных с помощью космического телескопа „Глазар“, 
именно тех звезд, которые находятся в пределах туманности.

2. Наблюдательные данные. Результаты наблюдений области 
туманности Carina на телескопе „Глазар" изложены в работе [16]. В 
области туманности Carina с диаметром около 1° было наблюдено 93 
звезды. Распределение наблюдавшихся звезд в пространстве, как и в 
предыдущих работах [17—21], выполненных по результатам наблюдений 
на этом телескопе, исследовалось с помощью графика переменной 
экстинкции, т. е. графика зависимости (т—Л/)1в40 от Е (mie40— V)- Для 
построения этого графика по Q-методу Джонсона и Моргана [22] пред
варительно были определены фотометрические спектральные классы и 
классы светимостей тех наблюдавшихся звезд, для которых имелись 
спектральные и/или колориметрические данные. Таких звезд было 63. 
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Затем были определены абсолютные звездные величины Mv. При этом: 
для звезд спектральных классов В2 и позднее были использованы 
таблицы [23]. В случае О-звезд бралось среднее значение из таблиц. 
[24—26]. Для звезд же типов Вольфс-Райе использовались таблицы из 
работы [27]. Затем с помощью нормальных цветов (тп1040— И)о, полу
чаемых путем интерполяции из таблиц работы [28], определялись аб
солютные звездные величины jW։Mo соответствующих звезд. Опреде
ленные нами фотометрические спектральные классы исследованных 
звезд в системе МК приведены в табл. 1. Нумерация звезд дана по 
работе [16].

Использовав литературные данные о И-величинах, приведенных 
в работе [16], и приведенные там же значения /п1о«о были определены 
значения модулей расстояний и избытков цвета Е(т1М0—И),
с помощью которых были построены рассмотренные ниже графики 
переменной экстинкции.

В табл. 1 приведены также определенные нами значения А։в4о. 
наблюдавшихся звезд и их исправленные за поглощение модули рас
стояний. Значения поглощений на X 1640 А, А1040> были рассчитаны 
с помощью выражения

■^1840 = ^1640 Е (/711040 — lZ),

где /?1040 — угловой коэффициент наклона линии на графике переменной 
экстинкции, вдоль которой располагаются точки, представляющие 
звезды, входящие в состав одной физической группы. В случае нор
мального закона межзвездного поглощения, когда

Л„ = 3.3£(В- И) [13] и А։в4в = 7.69 £(В — И) [29],

коэффициент Л1в40 равен 1.75.При ином законе межзвездного поглоще
ния, а именно это имеет место в рассматриваемом случае, Л1040 имеет 
другое значение. Ниже, при исследовании распределения звезд в ту
манности Carina, определены соответствующие значения /?։в40 А^я 
различных группировок звезд, с помощью которых и определены меж
звездные поглощения Л1010 индивидуальных звезд.

Средн наблюдавшихся звезд имеется некоторое количество двой
ных, компоненты которых из-за низкого углового разрешечяя „Глаза- 
ра" наблюдались вместе. В тех случаях, когда колориметрические w 
спектральные данные отдельных компонентов были известны, при 
расчете избытков цвета и абсолютных звездных величин использова
лись их интегральные видимые и абсолютные звездные величины֊ 
Тогда, когда второй компонент имеет заметно более поздний спек
тральный класс и его вкладом в наблюдаемое на X 1640 А излучение 
можно пренебречь, в расчет брались данные только главного компонента-
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Габливо 1

СПЕКТРАЛЬНЫЕ ТИПЫ. МЕЖЗВЕЗДНЫЕ ПОГЛОЩЕНИЯ И ИСТИННЫЕ 
МОДУЛИ РАССТОЯНИЯ ЗВЕЗД В НАПРАВЛЕНИИ

ТУМАННОСТИ CARINA

J* HD, CPD, Главар*.  
LLNS**

Sp (МК) Д imo (mo—Af)1։։o Примечания

1 2 3 4 5 6

87 92607 ВО IV 1T9 11"7 a
89 92644 ВО.5 П1 1.2 13.1 6
90 305443 В1.5 III 1.8 13.5 6
92 2218**  . Bl IV 0.7 13.9 6
97 92740 09.5 lab 3.2 10.9 а, в
98 92741 Bl.5 lb 1.3 12.3 6

102 303225 B2 V 0.7 12.0 6
ПО 92877 B2 111 1.4 11.4 a
118 2387** Bl.5 IV 2.1 13.1 6
119 305437 B0 V 1.8 11.9 a
120 305438 08 V 1.9 12.7 6
122 305535 B5 IV 1.0 10.6 г
125 305515 B2.5 III 1.8 12.9 6
128 305516 B0.5 V 1.4 12.9 6
129 305543 BO.5 V 3.6 11.6 Cr 228
132 93027 BO V 2.6 11.2 Cr 228
133 93028 BO III 2.1 12.2 Cr 228
134 93056 Bl V 2.2 11.1 Cr 228
135 305518 BO IV 4.8 11.6 a
136 305556 Bl.5 V 0.5 12.3 6
137 2617** BO.5 V 1.7 13.9 6
139 93097 BO.5 V 3.1 11.9 Cr 228
141 93128/9 03 V-f-03 I 2.8 12.1 Tr 14, в
142 93130 09 HI 4.1 11.5 a
143 93131 BO III (WN6) 2.8 10.9 Cr 228
144 93146 O6.5V+O9V 2.4 12.2 Cr 228
145 93160/1 09 III 2.8 11.5 Tr 14, в
146 93162 081(WN7) 4.2 12.0 Tr 16
148 305520 Bl lab 2.7 13.9 6
149 305536 BO V 2.7 11.3 Cr 228
151 93190 BO IVpe 4.3 11.1 a
152 93191 B9 111 0.2 9.2 г
154 93204/5 03 V+O8V 3.7 11.5 Tr 16, в
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1 2 3 1 4 5 6

155 93206 BOIb-f-09 Ill 3.9 11.1 а. в
156 1042—59* Bl V 2.7 12.3 Cr 228
158 305523 0 9 III 3.8 11.9 Cr 228
159 93222 08 III 3.0 11.7 Cr 228
160 93249 09 III 1.8 12.9 Tr 15
161 2621** Bl.5 IV 3.3 11.5 Tr 16
162 2602** B2 III 2.6 11.7 Cr 228
163 303311 05 V 4.1 12.3 Cr 232
164 2615** B2.5 IV 2.3 11.6 Tr 16
165 93250 03 UI 4.1 11.9 Cr 232
166 —59с2600 06 V 4.0 11.5 Tr 16
167 305524 05 V 5.4 11.9 6
168 305534 BO V 3.0 11.8 Cr 228
169 —59°2603 09.5 IV 2.8 11.6 Tr 16
170 2716** 05 V 4.6 13.0 6
172 303308 05 V 2.4 12.4 Tr 16
173 305533 B3 V 2.3 11.3 a
175 93342 Bl.5 lb 3.3 13.1 6
176 93343 O5V+O5 V 4.8 12.4 Tr 16, ®
177 1043-59* 09.5 V 5.0 11.3 Tr 16
179 2721** 05 V 5.1 12.1 Tr 16
181 93403 09 III 3.7 11.1 a
182 305532 05 V 5.3 12.9 6
185 93501 Bl.5 III 4.3 11.2 a
186 303304 05 5.8 12.1 6
187 93576 BO IV 4.9 11.4 a
189 93620 B2.5 111 3.2 11.3 a
190 93632 05 III 2.8 12.6 Bo 11
193 93695 B3.5 V 0.3 7.9 г
196 93737 B9.5 la 2.3 11.9 a

Примвчамил. а—«лев комплекса скоплений;
б—звезда дальнего фона;
в— двойная звезда, при расчетах использованы суммарные зкачеввв И 

и Му комповевтов;
г—звезда блиавего фона.
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3. Обсуждение

3.1. Расстояния звездных скоплений в области туманности 
Carina. Ниже, с помощью графиков переменной экстинкции, постро
енных по результатам наблюдений на „Глазаре“, определены рассто
яния скоплений, наблюдаемых на небе в пределах туманности Carina. 
Это скопления Тг 16, Сг 228, Тг 14, Сг 232, Тг 15 и Во 11. Очер
тания скоплений взяты в соответствии с работой [8].

Скопление Тг 16. Это скопление содержит в своем составе из 
вестную звезду т Саг. Ввиду того, что эта звезда представляет 
большой интерес, анализ результатов ее наблюдений будет представ
лен в отдельном сообщении. Предполагается, что скопление Тг 16 
вместе со звездой т Саг расположено в туманности NGC 3372.

График переменной экстинкции, построенный по данным десяти 
из наблюдавшихся в области этого скопления 12 звезд, представлен 
на рис. 1. График построен по данным звезд № 146, 154, 166, 169, 
161, 164, 172, 176, 177 и 179 (HD 93162, 93204/5, 303308, 93343՛ 
CPD — 59’2600, — 59’2603, LLNS [30] 2621, 2615, 2721 и „Глазар“ 
1043—59*).  На графике не представлена звезда ц Саг ввиду неопреде
ленности ее спектрального класса и, следовательно, абсолютной 
звездной величины.

•) Колориметрические данные взяты из работы [1], в которой эта звезда 
указана под номером 9.

Колориметрические данные взяты из работы [♦], в которой эта звезда 
указана под номером 19.

Рассмотрение графика переменной экстинкции на рис. 1 показывает, 
что точки на этом графике достоточно хорошо располагаются вдоль 
прямой с угловым коэффициентом наклона R։M0 (вычисленным по данным 
десяти точек), равным 2.30. Исправленный за поглощение модуль 
расстояния скопления Тг 16 по результатам наблюдений на К 1640 А 
(„Глазар“) оказывается равным 117*50,  что соответствует расстоянию 
в 2000 пк. Среднеквадратичные отклонения модулей расстояний звезд 
от среднего значения составляют + 0^4.

СкопЛР-наа Сг ® области этого скопления на „Глазаре“ на
блюдалось 17 звезд. График переменной экстинкции для этого скоп
ления (рис. 2) построен по тем 15 звездам, для которых имелись со
ответствующие спектральные и колориметрические данные. Это звезды 
Кв 129, 132, 133, 134, 139, 143, 144, 148, 149, 155, 156, 158, 159, 162 
и 168 (HD 305543, 93027, 93028, 93056, 93097, 93131, 93146, 305536, 
„Глазар“ 1042—59**,  93206, 305523, 93222, LLNS 2602 и HD 305534).
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Рассмотрение этого графика показывает, что звезды № 148 и 155 
являются, очевидно, звездами фона. Тринадцать звезд — членов скоп
ления Сг 228 на графике переменной экстинкции располагаются с 
небольшим разбросом вдоль прямой с угловым коэффициентом наклона 
^։<но> равным 2.23. Исправленный за поглощение модуль расстояния 
скопления Сг 228, определенный по его 13 звездам, наблюдавшимся 
на „Глазаре“, почти равен исправленному за поглощение модулю рас
стояния Тг 16—11758. Среднеквадратичные отклонения от среднего 
значения здесь чуть больше и равны + О'7145. Расстояние скопления 
равно около 2100 пк.

Рис. 1. График зависимости (т — М)1ЫП от £ (т։м0— И), построенный по данный՝ 
звезд скоплений Тг 16, Тг 15, Тг 14. Сг 232 и Во 11.

Скопление Тг 14. В этом скоплении, расположенном на небе 
близ скопления Тг 16, с помощью „Глазара“ наблюдались две звез
ды—№ 141 и 145 (НО 93128/9 и 93160/1). Они представлены на рис. 1. 
По расположению этой пары звезд на графике переменной экстинкции 
ничего нельзя сказать о значении Л10<0. Если допустить, что 
здесь, как обычно, равен 1.75, то исправленный за поглощение модуль, 
расстояния скопления, определяемый по этим двум звездам, оказыва-
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•ется равным 12?27. Однако, поскольку скопление находится на небе 
в туманности Carina и очень близко от скопления Тг 16, то естест
венно предположить, что значение /?։ви здесь такое же, что и для 
■скопления Тг 16. Тогда исправленный за поглощение модуль расстоя
ния оказывается равным 11?55. Это значение прекрасно совпадает со 
значением модуля расстояния скопления Тг 16. Поэтому мы заклю
чаем, что скопление Тг 14 находится от нас на том же расстоянии, 
'что и скопление Тг 16.

Рис. 2. Граф» зависимости (т—М)цм от ('»imo- V).
ним звезд скоплеиия Ст 228.

построенный по дан-

уже 
ту-

Скопления Сг 232. Это скопление расположено между двумя 
смотренными скоплениями Тг 16 и Тг 14, у северной границы 

расе 0аГ1Па. Эти три скопления расположены на небе настолько 
манности .. что Фейнстейн и др. [1] высказали предположе-
ТРСНО ДР у * ** 3 • 9 __

они составляют одну группу. В этом скоплении на „Глазаре“ 
Н1Т Тлись две звезды, № 163 и 165 (НО 303311 и 93250). Опреде-

по ЭТИМ двум звездам (см. рис. 1) значение Я։мо не представля- 
ЛИТЬ Полагая, что Я։в*0=1.75, для исправленного за поется возможпч*  •
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глощение среднего модуля расстояния этих двух звезд получаем 12”86. 
Если же и здесь принять, что ^?ю<о — 2*30,  то исправленное за погло
щение среднее значение модуля расстояния оказывается равным 11?85,. 
что не сильно отличается от модулей расстояний скоплений Тг 16,. 
Сг 228 и Тг 14. Так что и это скопление находится на том же рас
стоянии, что и первые три скопления.

Скопление Тг 15. Из звезд этого скопления наблюдалась только 
одна звезда, № 160. Рассмотрение графика переменной экстинкции 
(рис. 1), на котором проставлена точка, соответствующая этой звезде, 
показывает, что это скопление явно находится дальше скоплениа Тг 16. 
Если значение /?։с«о здесь обычное, то получается, что это скопление 
находится на расстоянии 4300 пк. Приняв, что значение /?|0<0 Для это
го скопления тоже равно 2.30, получаем, что расстояние скопления 
равно около 3500 пк. Таким образом, это скопление находится дальше 
других рассмотренных выше скоплений.

Скопление Во 11. В пределах туманности Carina, у ее юго-вос
точного края, расположено еще одно очень небольшое, компактное 
скопление Во 11. На телескопе „Глазар" в этом скоплении наблюдалась 
только одна звезда № 190 (HD 93632). Из рис. 1 видно, что эта 
звезда находится дальше скопления Тг 16. Если принять, что звезда 
№ 190 подвергается поглощению по такому же закону, что и другие 
звезды, наблюдаемые через эту туманность, то ее расстояние равно 
около 3300 пк. Таким образом, скопление Во 11 находится дальше 
туманности Carina.

3.2. Комплекс звезд ранних спектральных типов в туманно
сти Carina. Итак, четыре из шести расположенных в пределах из
вестной туманности Carina звездных скоплений, Тг 16, Тг 14, Сг 228 
и Сг 232, находятся на одном и том же расстоянии от нас.

Таким образом, полученные с помощью „Глазара" результаты 
подтверждают выводы, сделанные в работах [5, 9, 11, 12]. По данным 
„Глазара“, однако, это расстояние меньше и равно около 2000 — 
2100 пк. Так что наблюдаемые в составе туманности Carina четыре 
скопления, действительно, составляют единый комплекс. Дальше ту
манности расположены скопления Тг 15 и Во 11.

Видимое разделение единого комплекса звезд, находящихся в 
объеме туманности Carina, на отдельные скопления, так же, как, ча
стично, и разделение самой туманности на отдельные части, является, 
по всей видимости, результатом воздействия поглощения՜ пылевого 
облака.
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Среди наблюдавшихся на телескопе „Глазар“ в направлении на 
туманности Carina 93 звезд, помимо 29 звезд, обнаруженных в составе 
известных скоплений, еще для 34 звезд имеются спектральные и ко- 
.лорима^грические данные и, следовательно, можно определить их рас-

Рис. 3. Графил зависимости (т—Af)10l0 от Е (mIU0—И), построенный по данным 
звезд, не входящим в составы скоплений, наблюдаемых в области туманности Carina.

стояния. Некоторые из них могут, очевидно, находиться в объеме ту
манности и принадлежать обнаруженному комплексу. Для их выделе
ния был составлен график переменной экстинкции по этим 34 наблю
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давшимся здесь звездам. Этот график представлен на рис. 3. Из 
рассмотрения этого графика видно, что 14 звезд, № 8.7, 97, 98, 102, 
110, 119, 135, 136, 142, 176, 173, 186, 187 и 196, находятся на рассто
янии комплекса скоплений. Действительно, угловой коэффи циент 
наклона линии на графике переменной экстинкции, вдоль которой рас
положены точки, соответствующие этим звездам, равен 2.03 и среднее 
расстояние этих звезд оказывается около 2300 пк. Так что эти 14 
звезд находятся внутри туманности Carina. Пять из этих звезд, 
№ 119, 135, 142, 167 и 173, находятся на небе между скоплениями 
Тг 16 и Сг 228. Девять звезд расположены в основном по периферии 
туманности.

Остальные звезды, наблюдавшиеся на небе в области туманности, 
как видпо из рис. 3 расположены вне туманности. Восемь звезд, 
№ 122, 151, 152, 155, 181, 185, 189 и 193, являются звездами ближ
него фоха. Как показано в работе по исследованию звезд ранних ти
пов в области Киля [32], пять из этих восьми звезд, № 151, 155, 181, 
185 и 189, находятся на расстоянии туманности Carina. Это означает, 
что они находятся у ближней к нам границы туманности. Девятнад
цать звезд явно находятся дальше туманности. Среди них и звезды 
№ 160 в скоплении Тг 15, и № 190 в скоплении Во 11. Из этого гра
фика явно видно, что эти звезды находятся вне туманности Carina, 
на расстоянии около 3500 пк.

Таким образом, в составе комплекса внутри туманности Carina 
наблюдения на „Глазаре“ выявили в общей сложности 41 звезду. Это 
число может быть увеличено, когда и для других наблюдавшихся 
здесь звезд будут известны достоверные спектральные и UBV данные.

Полученный результат о том, что в туманности Carina находятся 
41 звезда спектрального типа OB, позволяет повторить сделанные 
выше расчеты по всем этим звездам.

Значение /?104в, определенное по этим звездам, оказывается рав
ным 2.14. Исправленный за межзвездное поглощение средний модуль 
расстояния этих звезд равен 11"73. Соответствующее расстояние рав
но около 2200 пк. Среднеквадратичные отклонения исправленных за 
поглощение модулей расстояний индивидуальных звезд от среднего 
значения составляют всего ± 02.40, что соответствует ± 450 пк.

Таким образом, туманность Carina, вместе с содержащимися в 
ней ОВ-звездами, выделенными ранее в отдельные скопления, нахо
дится на расстоянии 2000 пк. Это меньше, чем все ранние определе
ния как расстояний отдельных скоплений, находящихся в объеме ту
манности [1—12], так и расстояния самой туманности. Только в рабо
те Тэ и др. [8] такое же расстояние в 2200 пк дается для скопления 
Сг 228.
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В линейной мере размер всего комплекса равен ~ 40 пк.

3.3. Закон межзвездного поглощения в туманности Carina- 
Как мы видели выше, значение /?iet0, определяющее наклон линии на 
графике переменной экстинкции, вдоль которой располагаются точки,, 
представляющие звезды, составляющие физическую группу звезд, ока
залось равным 2.30 и 2.23 для звезд скоплений Тг 16 и Сг 228. И по 
данным всех 41 наблюдавшейся с помощью „Глазара" звезды раннего 
класса значения /?։О4о оказалось равным 2.14. Этот результат с оче
видностью говорит о том, что закон межзвездного поглощения в на
правлении на туманность Carina отличается от нормального, в случае 
которого Ælo։o = 1.75.

Весьма интересно, что значения /?1040> определяемые по звездам, 
находящим дальше туманности и наблюдающимся сквозь гее (см. рис. 3), 
также отличаются от 1.75. Для следующей группы из 10 звезд (89, 
118, 120, 125, 128, 160, 170, 175, 182 и 190) Я1о։о = 2.11. Среднее рас
стояние звезд этой группы равно 3800 пк. А для последней группы 
из четырех звезд (№ 90, 92, 137 и 148) Æ։M0 = 1-88 и среднее рассто
яние равно около 6000 пк. Полученные значения Æ1B։o меньше, чем 
для группы звезд, расположенных внутри туманности, но больше, чем 
в случае нормального закона межзвездного поглощения. Это, очевидно, 
может объясняться тем, что на аномальное поглощение излучения этих 
звезд, происходящее при прохождении их излучения через пылевую 
массу туманности с необычными свойствами, накладывается обычное 
поглощение, имеющее место в пространстве от туманности до этих 
звезд и в объеме системы самих этих звезд.

Точки, представляющие на рис. 3 звезды № 97, 151, 155, 181, 
185, 189, расположенные ближе туманности, уже показывают, что оп
ределяемое по ним значение /?1040 меньше, чем для звезд туманности. 
/?։040 Для этих звезд равно 1.65. При этом их расстояние оказывается 
равным около 2000 пк, т. е. эти звезды также входят в состав ком
плекса, находясь на переднем фронте туманности. Таким образом, 
общее число обнаруженных на „Глазаре“ звезд ранних спектральных 
классов в составе туманности Carina равно 46.

Значение г?1040 для звезд переднего фронта туманности говорит 
о том, что закон межзвездного поглощения в их случае нормален, т. е. 
поглощение их излучения обусловлено пылевой материей, находящейся 
в пространстве до туманности, а не пылью в составе самой туманно
сти. В работе [32] показано, что для звезд, наблюдавшихся в созвез
дии Киля и не входящих в туманность Carina, /?1М0 = 1.75 и что, сле
довательно, закон поглощения вне туманности нормален.

Как мы уже отмечали, ранее высказывались подозрения о том*  
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что в туманности Carina закон межзвездного поглощения аномален 
[1, 7]. Наиболее убедительно об этом утверждал Хербст [5]. Однако 
позднее Тернер и Моффат [9] отрицали это. Утверждение Тернера и 
Моффата о том, что в скоплениях Тг 16, Тг 14 и Сг 228 закон меж
звездного поглощения нормален, обусловлено, по-видимому, тем, что 
некоторые звезды, включенные ими в анализ, могут быть звездами 
фона, что и искажает реальную картину. Действительно, график пере
менной экстинкции (рис. 4), построенный по фотометрическим данным 
Тернера и Моффата [9] для 19 звезд, которые по данным „Глазара“ 
являются членами комплекса в туманности Carina, показывает, что 
закон межзвездного поглощения здесь аномален. Значение Ry, опре
деленное по графику рис. 4, получается равным 4.71, тогда как при 
нормальном законе /?7=3.0 -+- 3.3. Средний модуль расстояния при 
этом оказывается равным 11'778 ± 0?45, что прекрасно согласуется 
•с результатом, получаемым по ультрафиолетовым данным для всех 
звезд комплекса. При этом разброс значений здесь больше, чем при 
использовании ультрафиолетовых данных.

Рис. 4. График зависимости (т—М) от Е(В— V), построенный по данным звезд 
-комплекса из работы [9].

Итак, аномальность закона межзвездного ноглощения с очевидностью 
проявляется, когда рассматриваются только звезды, находящиеся в 
объеме туманности Carina. При рассмотрении вообще всех звезд, на
блюдаемых в направлении созвездия Киля, определяется некоторое 
усредненное значение R и картина сглаживается, поскольку для обла- 
.стей вне туманности Carina закон межзвездного поглощения нормален 

Таким образом, закон межзвездного поглощения аномален только 
в объеме туманности Carina. Следовательно, пылевое вещество в пре
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делах туманности имеет иные, чем у обычной межзвездной пыли, Ха
рактеристики.

3.4. Распределение поглощающей материи. Полученные с по
мощью „Глазара“ данные позволяют исследовать и распределение пы
левой материи в наблюдавшейся области.

Для исследования распределения пылевой материи использованы 
результаты подсчетов поглощений индивидуальных звезд, приведенные 
в табл. 1, графики переменной экстинкции (рис. 1—3) и карты наблю
давшихся ОВ-звезд (рис. 5) и распределения значений поглощения 7?|М0 
индивидуальных звезд по наблюдавшейса области (рис. 6).

Рассмотрение рис. 5 выявляет любопытную особенность распре
деления звезд ранних спектральных классов по поверхности туманно
сти Carina: основная масса звезд распределена в двух секторах—север
ном, в котором находятся скопления Тг 16, Тг 14, и Сг 232, и южном, 
где находится скопление Сг 228. Если исключить из рассмотрения 
звезды ближнего фона, то оставшаяся часть звезд распределена в ос 
новном в трех цепочках. Одна цепочка состоит из звезд № 167, 170, 
173, 180, 182, 185, 187 и 190 и тянется от центральной области туман
ности на юго-восток (цепочка I), вторая цепочка (цепочка II) направлена 
из центральной области туманности на запад и содержит звезды 
№ 142, 137,128, 125, 119, 107, 99, 89 и 87. В третьей, несколько более 
широкой цепочке (цепочка III), начинающейся-несколько дальше от центра 
туманности и направленной на юго-запад, имеется десять звезд. Это 
звезды № 122, 120, 118, 113, 110, 105, 98, 92, 90 и 80.

На первый взгляд, можно было бы подумать, что просто такова 
структура распределения звезд в туманности. Однако в состав этих 
цепочек входят и звезды, расположенные дальше туманности. Это 
звезды № 167, 170, 182 и 190 в цепочке I, звезды № 137, 128, 125 и 
89 в цепочке II и звезды № 120, 118, 98, 92 и 90 в цепочке III. Это 
убедительно говорит о том, что наблюдаемая картина обусловлена на
личием поглощающей материи. При этом поглощающая материя ока
зывается сосредоточенной в нескольких секторах, сходящихся в цент
ральной области туманности. Это, со своей стороны, убедительно 
говорит о том, что эта поглощающая пыль находится в составе самой 
туманности Carina. Звезды же в составе туманности и расположен
ные за ней наблюдаются в относительно прозрачных просветах.

Судя по значениям поглощений -41М0 у звезд, расположенныхУпо 
периферии восточного сектора поглощающего облака и „смывающего“ 
восточную сторону скопления Тг 16, это пылевое облако наиболее 
плотное.
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Здесь значения Л։0<0 доходят до ~5”0. По краям 'западного 
сектора поглощающей области, проходящей по западной стороне скоп
лений Тг 16 и Тг 14, поглощение несколько меньше. Здесь оно поряд
ка 3"5—4т2 и только в случае звезды № 135, расположенной ближе 
к центру туманности, равно почти 5?

Рис. 5. Карта на лсдсв ы ։ся О2-зз?эд ՛. э ’ла гя -.-умиаиности Carina. 
-4—136
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Следует отметить, что эти два сектора с наибольшим поглоще
нием достаточно хорошо совпадают по положению на небе с об
ластями большого поглощения в визуальных лучах [31], которые, - 
свою очередь, совпадают по положению с обнаруженными здесь молев 
кулярными облаками [33].

Рис. 6. Распределение поглощение А1в10 излучения звезд на X 1640 А в обла 
•сти туманности Carina. Значения поглощений звезд переднего фона указаны в от
крытых крестах, а заднего фона—в крукках.

В южной половине туманности Carina, где поглощение вообще 
небольшое, также выделяются два поглощающих облака в виде секто
ров. Юго-восточный из них ограничен цепочкой I и подобием цепочки, 
образованной из скопления Сг 228 и звезд № 136 и 126. Юго-запад
ный поглощающий сектор ограничен этой же южной цепочкой и цепоч
кой III.
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Очевидно, что поглощение в средних частях этих секторов на
столько велико, что там звезды вообще не наблюдаются. Наличие 
поглощающей материи в этих секторах определяет и внешний вид 
самой туманности Carina. Светящаяся масса туманности отсутствует 
именно в этих местах.

Выявленная структура распределения пылевой материи в туман
ности Carina, в полном соответствии с механизмом Амбарцумяна [34] 
об образовании звездных ассоциаций, наводит на мысль о взрывном 
образовании поглощающей материи в этой интересной туманности. Вы
вод о расширении туманности Carina, сделанный Дикел [31], не про
тиворечит этому заключению.

Рассмотрение графиков переменной экстинкции (рис. 1, 3, 4) по
казывает, что минимальное поглощение излучения у звезд комплекса 
составляет около 2т0. Это означает, что в пространстве до туманно
сти Carina имеется межзвездная пыль, которая обусловливает это 
поглощение. При этом это поглощение больше в северной час ти ту 
манности и заметно меньше в южной части. Поглощение здесь, у звез
ды № 136, составляет всего 0^5. В пределах скопления Тг 16, в 
котором находится звезда т) Саг, поглощение доходит до 5т4. В пре
делах скопления Сг 228 поглощение меньше этого, оно здесь доходит 
до 4т Это дополнительное поглощение, очевидно, обусловлено пылью 
в составе самих скоплений.

Таким образом, на внешний вид туманности Carina и распределе
ние звезд ранних классов в ней определенное воздействие, действи
тельно, имеет специфическое конусообразное распределение пылевого 
вещества в ней.

При этом очевидно, что описанная структура распределения пы
левого вещества в туманности не может быть обусловлена взрывом 
звезды г) Саг, расположенной у восточного края скопления Тг 16. И 
поэтому вряд ли специфические поглощающие свойства пылевых час
тиц в этой туманности как-то связаны с взрывом ц Саг.

4. Заключение. На основе результатов наблюдений области ту
манности Carina, выполненных с помощью космического телескопа 
„Глазар“, удалось, благодаря тому, что межзвездное поглощение имеет 
большое воздействие на излучение звезд па длине волны X 1640 А, 
чем в видимом диапазоне, выявить членов известных скоплений Тг 16, 
Тг 14, Сг 228, Сг 232, Во 11 и Тг 15 и показать, что четыре из этих 
шести скоплений, за исключением Тг 15 и Во 11, находятся в объеме 
туманности и составляют единый комплекс. Среднее расстояние ком
плекса, определенное го 27 звездам—членам скоплений и 14 другим 
звездам, также находящимся внутри туманности, равно около 2200 + 
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450 пк. Очевидно, что таково же и расстояние с'.мой туманности 
։ Carina.

17 из наблюдавшихся па небе в области туманности Carina звезд, 
. для которых были определены расстояния, находятся вне пределов 
туманности. Три из них находятся ближе туманности. Четырнадцать 

.звезд находятся дальше и наблюдаются сквозь туманность.
Показано, что закон межзвездного поглощения в области туман

ности Carina отличается от нормального. Если в случае нормального 
закона г»зжзвездпого поглощения коэффициент Æt040, определяемый с 
помощью графика переменной экстинкции, равен 1.75, то в случае звезд, 
находящихся в туманности Carina, этот коэффициент равен 2.14. Зна
чение Rv, определенное по звез дам, находящимся по данным „Глазара„ 
внутри туманности, оказывается равным 4.0 При нормальном же за
коне межзвездного поглощения Rv в среднем по небу равно 3.0 4-3.3.

В пространстве до туманности Carina межзвездная пыль вводит 
поглощение в 1?5—2՞1 на >. 1640 А. Поглощение меньше на южном 
краю туманности.

В самой туманности пыль распределена в конусообразных объе
мах, вершины которых расположены в центральной области туманно
сти. Это своеобразное распределение пыли обусловливает видимое 
распределение наблюдаемых на небе в пределах туманности ОВ ззезд, 
находящихся в самой туманности и расположенных дальше нее.

Высказано предположение, что такое специфи !еское распределе
ние пылевой материи в туманности может быть в результате взрыв
ного процесса. Такое представление находится в сэотззтзтзаа с мо
делью Амбарцумяна [34] об образовании звездных ассоциаций.

Бюракансг.ая астрофизическая обсерватория
Женевская обсерватория

ОВ STAR CÔMPLEX IN THE CARINA NEBULA

H. M. TOVMASSIAN, R. KH. HOVHANNESSIAN, R. A. EPREM1AN
D. HUGUENIN

Twenty nine OB stars belonging to slar clusters Tr 16, Tr 14, 
Cr 228, Cr 232, Во 11 and Tr 15 are detected by observations with the 
space telescope Glazar. It is shown that ail these clusters, except the 
last two compose a single complex at a mean distance of 2200 pc and 

■that out of these clusters there are 19 more OB stars at the same dis
tance. It is shown that the interstellar absorption law is abnormal wit- 
hin the Carina nebulae. /?1M0 equals to 2.14 here instaed of 1.75 in the 
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'case of normal absorption law. It is shown that the division of the 
single star complex to separate clusters and also the division of the 
nebulae itself to separate parts is due to the presence of a large amo
unt of dust within the nebulae, which is concentrated mainly in four 
-volumes of conical form with apexes in the central region of the nebu
lae. It is suggested that absorbing clouds may have such appearance in 
the case of their origin by an explosive event.
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ИССЛЕДОВАНИЕ КРИВЫХ БЛЕСКА МОЛОДЫХ 
НЕПРАВИЛЬНЫХ ПЕРЕМЕННЫХ. I. SV SEP И CQ TAU

H. X. МИНИКУЛОВ, В. Ю. РАХИМОВ, Н. А. ВОЛЧКОВА, А. И. ПИХУН
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Принята к печати 20 декабря 1991

Представлены данные многолетних фотографических наблюдение двух Ае-звезд 
Хербига, SV Сер и CQ Таи, из фотографических архивов Института астрофизики 
АН Таджикистана, Г АИШ и Одесской обсерватории. Анализ кривых блеска показы
вает, что наряду с быстрыми изменениями яркости продолжителностью от нескольких 
дней до нескольких педель у этих звезд наблюдаются медленные изменения с харак
терным временем порядка тысяч дней. Интерпретация этих изменений в рамках мо
дели переменной околозвездной экстинкции приводит к выводу о том, что обе звезды 
окружены молодыми протопланетными дисками, в которых существуют пылевые фраг
менты разных пространственных масштабов, вплоть до 10й см.

1. Введение. SV Сер и CQ Таи относится к числу звезд Орио- 
новой популяции [1, 2]. Фотометрические исследования SV Сер вы
полнены в работах [3, 4]. В них отмечено существование квазиперио- 
дических колебаний блеска вблизи яркого состояния с характерным 
временем в десятки дней, на которые накладываются глубокие алголе- 
подобные минимумы. Во время глубоких минимумов блеска SV Сер 
зарегистрированы неоднозначные изменения показателя цвета В— V 
[3], подобные наблюдаемым у многих звезд с непериодическими алго- 
леподобными минимумами (см., например, обзор Хербста [12]). Из на
блюдений звезд в окрестности SV Сер [5] установлено, что закон 
экстинкции в этой области является нормальным. Это позволило оп
ределить избыток цвета Ев_у = 0”4 и модуль расстояния Иа։х— М= 
= 9”7 ± О'" 5.

Вторая звезда—CQ Таи относится к числу малоисследованных 
переменных. Именно у нее Гетц и Венцель [6] впервые обнаружили 
эффект поголубения цвета в глубоких минимумах блеска. Недавно 
Бердюгиным и др. [7] у звезды обнаружен сильный поляризационный 
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эффект—рост линейной поляризации при ослаблениях блеска, обуслов
ленный рассеянным- светом от околозвездной пылевой оболочки (воз
можно протопланетного диска). Этот слабый рассеянный свет и явля
ется причиной поворота цветовых треков в глубоких минимумах. 
Следует отметить, что обе звезды относятся к числу изолированных 
Ае-звезд Хербига. В их спектрах наблюдается интенсивная эмиссия в 
линии Н։, имеющая двухкомпонентную структуру [7, 8].

2. Наблюдательный материал по звездам SV Сер и CQ Таи 
из архива фотографического обзора неба Института астрофизики АН 
Таджикистана составил 409 и 334 пластинки соответственно. Для CQ 
Таи использовались также архивные данные из фототек ГАИШ—238 
пластинок и Одесской обсерватории—123 пластинки.

При обработке наблюдений SV Сер использовались звезды срав
нения из работы [5]. Для CQ Таи во всех трех пунктах применялись 
одни и те же звезды сравнения. Номера этих звезд с фотографичес
кими величинами, взятыми из каталога [9], приведены в табл. 1.

ЗВЕЗДЫ СРАВНЕНИЯ ДЛЯ CQ TAU

Уп(։лица 1
j 21. Il

в N В

93 9.3 99 10.7
94 9.6 108 11.1
95 10.0 84 11.6
80 10.2 98 11.6

116 10.4 111 12.1
109 10.6 92 12.3

3. Обсуждение. Кривая блеска БУ Сер (рис. 1) показывает, что 
звезда действительно большую часть времени находится в ярком со
стоянии. Вблизи этого состояния наблюдаются волнообразные колеба
ния блеска с амплитудой Д/пр։~0?5. Изредка звезда претерпевает 
глубокие алголеподобные ослабления блеска, достигающие Дтр։сь: 1"5. 
Такие изменения блеска могут быть связаны с затмениями звезды пы
левыми неоднородностями (облаками) [3, 4]. Значительный инфракрас
ный избыток, обнаруженный у ЗУ Сер в [10], является убедительным 
подтверждением того, что вокруг звезды действительно существует 
околозвездная пылевая оболочка.



МОЛОДЫЕ НЕПРАВИЛЬНЫЕ ПЕРЕМЕННЫЕ 57

Кривая блеска СО Таи оказалась очень сложной. Как видно из 
рис. 2, звезда долгое время находилась в ярком состоянии (трг~ 8*7). 
Затем наступил период ослабления звезды (]О 2430000). Состояние 
минимального блеска приходится на юлианскую дату ]О 2440000, пос
ле чего вновь наблюдается тенденция к увеличению яркости. Это 
подтвержается и данными из работы Руммлера [11], где приводятся 
усредненные по годам фотографические величины. Кривую блеска 
СО Таи в этот период можно представить суммой двух колебаний : 
векового, с плавным ослаблением блеска на Дтрг~Зт и сезонного, 
во время которого происходят быстрые изменения яркости с амплиту
дой Дтю~2я*. Необходимо также отметить, что на рис. 2 имеются 
интервалы времени (}О 2438000—ДО 2442000), в течение которых ам
плитуда сезонных колебаний блеска была минимальной.

10
Рис. 1. Кривая блеска БУ Сер по данным фотографических наблюдений из

.архива фотографического обзора неба Института астрофизики АН Таджикистана.

Надо заметить, что и последние по времени фотоэлектрические 
наблюдения звезды в полосе В (А. Н. Ростопчина, частное сообще
ние) хорошо согласуются с таким представлением кривой блеска.

Причиной алголеподобных минимумов СО Таи, как было заподо
зрено в [6] и подтверждено в [7], является переменное экранирование 
звезды непрозрачными пылевыми сгущениями (облаками), вращающи
мися вокруг звезды и время от времени пересекающими луч зрения.

На вопрос о том, чем могут быть обусловлены медленные изме
нения блеска СО Таи, однозначно ответить пока трудно. Провести 
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плавную огибающую кривой блеска CQ Таи удается лишь снизу. Не- 
исключено, что изменения блеска CQ Таи полностью обусловлены 
активностью самой переменной. Однако тот факт, что вклад пыли в 
суммарное излучение звезды составляет 41*/0» » характерный размер 
ее дискообразной пылевой оболочки равен нескольким сотням астро
номических единиц [7], позволяет думать, что как алголеподобные ми
нимумы, так и вековые изменения блеска звезды обусловлены одной 
и той же причиной—переменной околозвездной экстинкцией, и разли
чие между ними связано лишь с размерами пылевых облаков и со вре
менем, в течение которого пылевое облако пересекает луч зрения.

Ряс. 2. Кривая блеска CQ Таи по данным фотографических наблюдений из ар
хивов фотографического обзора неба Института астрофизики АН Таджикистана 
ГАИШ и Одесской обсерватории.

Если это так, то столь продолжительное состояние пониженного 
блеска (согласно рис. 2, с момента начала ослабления до его глубо
кой части прошло около 10000 дней) может свидетельствовать о су
ществовании крупномасштабных пылевых облаков во вращающемся 
околозвездном диске, размеры которых могут быть сравнимы с раз
мерами самого диска.

Оценим характерное расстояние между звездой и таким облаком. 
Для этого воспользуемся третьим законом Кеплера (7'~г3/2) и пред
положим, что масса звезды сравнима с массой Солнца. Тогда харак
терному времени Т~ 10 000rf будет соответствовать расстояние <— 10 
а. е., что сравнимо с расстоянием от Солнца до Сатурна—одной из 
самых крупных планет Солнечной системы и много меньше характер
ных размеров пылевого диска CQ Таи [7]. При этом размер облака 
предполагается сравнимым с размером орбиты. Следует, однако, от
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метить, что к подобному глобальному понижению яркости может при
вести затмение звезды облаком меньшего размера, но находящимся на 
орбите большого радиуса. При этом облаку в три раза меньшего раз
мера будет соответствовать орбита •— 100 а. е.

Таким образом, анализ многолетних фотографических наблюдений 
SV Сер и CQ Таи показывает, что изменения блеска этих звезд мо
гут быть интерпретированы переменной околозвездной экстинкцией* 
Существование ИК-избытков у обеих переменных свидетельствует в 
пользу этой гипотезы. Если наши предположения верны, то в случае 
CQ Таи мы имеем дело с весьма „молодым" протопланетным диском, 
в котором существуют крупномасштабные пылевые фрагменты, еще 
не успевшие превратиться в планеты.

Институт астрофизики АН Таджикистана,
Государственный астрономический институт им. П. К. Штернберга,
Одесская обсерватория

THE LIGHT CURVES OF YOUNG IRREGULAR VARIABLES. 
I. SV CEP and CQ TAU

N. H. MINIKHULOV, V. YU. RAHIMOV. N. A. VOLCHKOVA, A. I. PIHUN

The data of extensive photographic observations of the two iso
lated Ae Herbig stars SV Cep and CQ Tau from the plates of photo
graphic archives of Institute of Astrophysics, Tajic Academy of Scien
ces, Sternberg Astronomical Institute (Moscow.) and Odessa Astronomi
cal Observatory are presented. The analysis of light curves show the 
existence of rapid brightness variations in scales from days to weeks 
as well as slow changes in time scale of several years. Assuming that 
the circumsteller extinction variations to be responsible for this type of 
behavior, the stars considered should be surounded by the young pro
toplanet disks with dust concentration blobs of sizes ranging up 
to 10H cm.
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ПОИСК ПЕРИОДИЧНОСТИ ИЗМЕНЕНИЙ БЛЕСКА 
ИЗОЛИРОВАННОЙ Ае-ЗВЕЗДЫ ХЕРБИГА WW ЛИСИЧКИ

Н. А. ВОЛЧКОВА

Поступила 25 ноября 1991

Принята к печати 20 декабря 1991

На основании опубликованных фотоэлектрических наблюдений 7/W Vol прове-- 
дев поиск периодов в появлении алголеподобных минимумов блеска. Обнаруженный 
в [7] период Р — 404 d не подтвержден. В спектре мощности присутствуют два ин
тенсивных пика, соответствующие периодам Pt = 274J и Pj = 1100^. Анализ по
казывает, однако, что ни один из них не обладает предсказательной силой и, следо
вательно, оба периода являются ложными.

1. Введение. Звезда WW Vul (Sp = АЗе, И = 10"25- 12"6 [1, 2]) 
относится к группе неправильных переменных звезд с непериодичес
кими алголеподобными ослаблениями блеска [3]. Ее эволюционный 
статус в настоящее время не вполне ясен. Согласно [4] WW 
Vul может быть отнесена к подклассу изолированных Ае-звезд 
Хербига. К явным признакам, свидетельствующим о молодости звез
ды, относятся: 1) наличие инфракрсного избытка излучения, обуслов
ленного тепловым излучением околозвездной пыли [5, б]; 2) присут
ствие в спектре эмиссионной линии Н»; 3) неоднозначное поведение 
показателей цвета (U — В) и (В— И) в глубоких минимумах [7], харак-. 
терное также для ряда других неправильных переменных звезд, мо
лодость которых не вызывает сомнений. В то же время, в непосред
ственной близости от звезды нет группировок молодых объектов или 
каких-либо других продуктов недавнего звездообразования.

Недавно у звезды обнаружен предсказанный в [8] сильный по
ляризационный эффект, заключающийся в значительном увеличении 
(до 5—б %) линейной поляризации в глубоких минимумах [9, 10]. Чис
ленное моделирование наблюдаемых изменений поляризации и блеска 
WW Vul показывает [11], что основным источником поляризованного » 
излучения является околозвездный пылевой диск, наблюдаемый почти . 
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с ребра. Диск состоят из пыкевых фрагментов (облакоз) различных 
пространственных масштабов и межоблачной пыли, рассеивающей из
лучение звезды. При пересечении луча зрения большим пылевым об
лаком (способным закрыть от наблюдателя звезду) прямое пеполяри- 
зованное излучение звезды слабеет и увеличивается вклад излучения, 
рассеянного межзвездной пылью.

Вопрос состоит в том, что представляют собой вращающиеся 
вокруг звезды пылевые фрагменты, на каком расстоянии от звезды они 
находятся и могут ли средн них быть объекты планетозиыального 
типа? Этот вопрос тесно связан с другим; существует ли хотя бы 
один значимый (т. е., обладающий предсказательной силой) период в 
появлении алголеподобных минимумов \/и1?

По данпым Г. В. Зайцевой [7], основанным на анализе получен
ных ею длительных рядов фотоэлектрических наблюдений, такой период 
у ,0У2 * * 5Х^ Уи1 существует и равен 404</. В этом {анализе были, однако, 
опущены данные наблюдений, относящиеся к „спокойному“ состоянию 
звезды, когда ее блеск в течение длительных интервалов времени не 
испытывал больших изменений и был близок к максимальному.

2. Фдрье-анализ фотоэлектрических наблюдений Уи1. 
Исследуемый ряд (рис. 1) представляет собой совокупность фото
электрических наблюдений ЧМ'Щ \/и1, выполненных Г. В. Зайцевой в 
1967—1982 г.г. [7], В. И. Кардополовым и Г. К. Филипьевым в 1978—
1981 гг. [12], а также наблюдения в КрАО и на Санглоке с 1986 г. по 
1989 г. [9, 10]. В итоге покрыт (хотя и с разной степенью плотности) 
временной интервал 2439650—2447750 продолжительностью около 
22 лет.

При анализе этого ряда были приняты меры, позволяющие све
сти к минимуму возможные побочные эффекты субъективного харак
тера. К числу подобных эффектов относится „повышенное внимание" 
наблюдателей к звезде в те периоды времени, когда она находилась 
в активном состоянии и ее блеск испытывал заметные изменения от 
ночи к ночи. Это хорошо видно из рис. 1: активные состояния звезды 
наблюдались, как правило, более детально по сравнению со спокой
ными состояниями. В частности, в моменты наиболее глубоких мини
мумов блеск звезды обычно регистрировался несколько раз (иногда до 
десяти) за ночь. В подобных случаях мы усредняли все изменения 
блеска №№ Уи1, выполненные в течение ночи. Таким образом, исход
ный массив наблюдательных данных построен по принципу: одна точ
ка в ночь.

Ниже приводятся результаты фурье-анализа всех опубликованных 
к настоящему времени фотоэлектрических наблюдений Уи1.
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Поиск возможных периодов осуществлялся методом Диминга*  в-, 
диапазоне частот 0 :0.05 </~։, что соответствует периодам Р > 20*;.  
Разрешение по частоте = 3.09 X Ю՜5 Полученный спектр мощ
ности показан на рисунке 2. Три максимума, два из которых порож
дены скважностью наблюдений, формально имеют весьма высокую 
статистическую значимость, близкую к 100°/։, однако детальное рас
смотрение сверток с этими периодами (рис. 3) показывает, что на 
фазы минимумов приходятся также и яркие состояния звезды. Более 
того, оказалось,что период Р = ПОО*  обеспечивается совпадением все
го трех глубоких минимумов, а период Р=274‘/—четырех из девяти 
наблюдавшихся.

*) Строго говоря, применение метода Диминга не вполне оправдано при про
верке на периодичность процессов, имеющих сильно выраженный несинусоидальный 
характер. Поэтому проверка реальности найденных периодов осуществляется с ис
пользованием жесткого критерия: периоды должны подтверждаться в 100% случаев.

Рас. 1. Кривая блеска WW Vel. Стрелками отмечены даты с одной и той же 
фазой для соответствующих периодов.
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3. Заключение. Таким образом, Фурье-анализ имеющихся рядов 
фотоэлектрических наблюдений №№ Уи1 приводит к следующий вы
водам:

Рис. 2. Спектр мощности исследуемого ряда.^полученныЗ методом^Диминга.
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1) Найденный в [7] период Р = 404rf не подтверждается.
2) В спектре мощности присутствуют два пика, соответствующие 

периодам Р = 274rf и Р=1100А Однако, несмотря на высокую фор
мальную значимость, ни один из них не обладает предсказательной 
силой и, следовательно, не является реальным.

3) Если предположить, что пылевые облака вращаются вокруг 
звезды по кеплеровским орбитам и принять, следуя [13], массу WW 
Vul равной 2Л^0, то из предыдущего можно заключить, что радиусы 
орбит не могут быть меньше 4—5 астрономических единиц.

Крымская астрофизическая
обсерватория

SEARCH FOR PERIODICITY IN LIGHT VARIATIONS OF 
ISOLATED HERBIG Ae STAR WW VULPECULAE

N. A. VOLCHKOVA

The standard Deeming technique for Fourier analysis was applied 
to search for periods of Algol-type minima of WW Vul observations. 
The 404 days period reported in [7] is not confirmed. Two most inten
sive maxima in the power spectrum are : P1 = 274</ and P2 = 1100rf but 
any of them have the predictable sense and therefore both periods 
are erroneous.
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Представлены результаты новых наблюдений объекта ТЬ 4—4. За последние 4 
года интенсивности некоторых амиссионных линий ([О III], Не I) ^в его спектре уве
личились в 3 раза, появились линии Не II. Обсуждается повышение температуры 
центральной звезды с 22 000°К в 1972 г. до 54000*К в настоящее время. Существен
ные изменения в спектре ТЬ 4—4 продолжаются.

1. Введение. Объект ТЬ 4—4 («1950.0 = 17*47'75, 8 = —19°52') вхо
дит в Каталог планетарных туманностей [1]. Особенность объекта 
состоит в том, что он претерпел существенные изменения за относи
тельно короткий промежуток времени. До 1970—1973 гг. объект имел 
характеристики Ве-звезды: сильный непрерывный спектр, широкие 
эмиссионные линии Н I и слабые эмиссии Ее П, [Ее II]. Эффективная 
температура звезды, определенная по методу Занстра, составляла 
Тв{{ = 22 000°К. Путем сравнения наблюдаемого распределения энергии 
в непрерывном спектре объекта с кривой функции Планка для соот
ветствующего значения Тен мы подобрали величину постоянной меж
звездного поглощения С(Нр)-=1.5.

В последующие годы наблюдалось постепенное ослабление блеска 
объекта и регистрировались спектральные изменения, например появ
ление и последующее усиление эмиссионных линий Не I и [О III]. 
К 1988 г. интегральный блеск объекта ТЬ 4—4 уменьшился на 1.9 ,зв. 
вел. и составлял 15?3 (в цветовой системе, близкой к И-полосе), спектр 
соответствовал спектру планетарной туманности низкого возбуждения. 
Предварительные данные, полученные для ТЬ 4—4, опубликованы в 
статье автора [2]. В настоящей работе приведены результаты даль
нейшего исследования этого объекта.
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2. Наблюдения. Аппаратура. Основной объем наблюдений вы
полнен на телескопе АЗТ-8 (Алма-Ата, Обсерватория): получены 
спектрограммы и прямые снимки объекта и его окрестностей. В ав
густе 1989 г. по нашей заявке проведены наблюдения на БТА со ска
нером (работа выполнена сотрудниками САО В. А. Липовецким и 
А. И. Шаповаловой). Краткая характеристика используемой аппаратуры 
приведена в табл. 1.

Таблица 1

Дата набл. Инструмент Приемник 
излучения

Время 
экспоз. Дисперсия Спектр, 

диапазон

1 3-4/8 1989 г. БТА Насмит 1 Спектрограф
УАГС Сканер

1911 с 1.84 
А/канал

3700—5580 А.

2 — -Г 2165 с — —
3 8-9/6 1989 г. АЗТ-8 Кас- 

сегр. фокус
Дифракц.
Спектрограф

30 м 65 А/мм 4000 - 5500

4 8—9/8 1991 г. ЭОП УМ-92 35 и — —
5 9—10/8 1991 г. — — 30 м —
б 9-10/8 1991 г. — — 16 м 64 А/мм 5800 -7500
7 5-6/7 1991 г. — ЭОП УМ-92 10 с Фотографии
8 6—7/7 1991 г. — — 12 с »»
9 7-8/7 1991 г. — — 10 с «

10 3-4/8 1991 г. — — И с I»

3. Фотометрические характеристики. Наиболее ранние данные, 
которыми мы располагаем, относятся к 1954 г. На картах Паломар- 
ского обозрения ТЬ 4—4—звездообразный объект, МРЙ = 15^3, Мг^ — 
= 13“0. В дальнейшем интегральный блеск объекта определялся по 
прямым снимкам, полученным на нашей аппаратуре. Соответствующая 
процедура обработки и определения звездной величины объектов, а также 
фотометрические данные за период 1970—1988 г.г. для ТЬ 4—4 приведены 
в [2]. Использование совершенно разных фотометрических систем не 
позволяет установить или исключить переменность объекта до 1970 г- 
По результатам наблюдений в 1989—1991 г.г. интегральный блеск ТЬ 4—4 
не изменился (в пределах точности наших измерений: ± О" 2) и по-преж
нему составляет: т— 15?3 ±0.2, V = 15*77 ± 0.5. (Для точного пере
хода от „нашей" цветовой системы [2] к стандартным [^-величинам 
необходим показатель цвета объекта, для ТЬ 4—4 он пеизвестен, по
этому значение V получено с большей ошибкой).
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4. Спектр ТК 4—4. На спектрограммах, полученных на БТА, 
виден сильный непрерывный спектр и большое количество эмиссион
ных линий. Относительные интенсивности некоторых из них приведены 
в табл. 2. В основном точность результатов составляет + 10%. Одна
ко, из-за неблагоприятных условий наблюдений (облачность оценива
лась в 4—6 баллов), кривая реакции аппаратуры получена недостаточ՜ 
но точно. Вследствие этого на коротковолновой границе наблюдае
мого диапазона возможны дополнительные систематические ошибки 
до 50%.

Таблица 2

X Ион 1(Х) X Ион Z(X)

3868 [No III] 14.5 4645 N HI. С III 8.8
3889 Н I 4.6 4660 С III, О II 7.6
3970 [No III], НI 12.9 4686 Не II 9.0
4101 Н I ».8 4861 Н I 100
4340 Н I 20.4 4922 Но I 7.2.
4363 [О Ш] 20.7 4959 (О III] 76
4471 Не I 8.3 5007 [О HI] 242
4541 Не II 4.6 5043 Si 11 10.9

Гораздо более скромные результаты удалось получить на телес- 
скопе АЗТ-8—зарегистрированы только наиболее яркие линии Н I,. 
Не I, [О III]. В табл. 3 (3 и 5 столбцы) приведены интенсивности ли
ний, измеренные по нашим спектрограммам, средняя квадратичная 
ошибка результатов в основном не превосходит 10—15%. Значения & 
скобках получены с меньшей точностью, до 30%.

Использование двух независимых шкал для выражения интенсив
ностей линий (табл. 3) вызвано тем, что диапазоны длин волн, в ко
торых выполнены наблюдения, связаны между собой недостаточно 
надежно. Во 2-м столбце помещены данные Акер [3], полученые в 1984 г-

Собранные в табл. 2 значения позволяют проследить за измене
ниями интенсивностей некоторых линий. Особенно впечатляющим, 
являются быстрое усиление линий [О III] XX 4959, 5007. Их относи
тельная интенсивность увеличилась более чем в 4 раза за последние 
5 лет. Причиной этого может служить рост эффективной температуры 
ионизующего источника, а при плотности газа, близкой к критичес
кой,—уменшение плотности N.. Изменения других линий не столь. 
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велики, однако усиление линий Не I и появление эмиссии Не II уверенно 
регистрируются и свидетельствуют о повышении степени ионизации 
газа, вероятно, вследствие повышения температуры Т,ц.

Таблица 3

.Дата набл. Апрель 1984 г 
Аскет (5]

Май 1988 г. Август 1989 г.
БТА

Август 1991 г.

Интенсивность эмиссионных линий в шкале /(Н?) = 100

4861 100 100 100 100
4959 21 43 76 (98)
5007 , 68 130 243 286

Интенсивность эмиссионных линий в шкале /(Н,) = 300

5876 И 14 — —

6563 300 300 300
6678 5.0 14 —1 18
7065 .16.5 17 — (18)

5. Физические характеристики ТЬ 4—4. Приведенные ниже 
оценки получены по данным сканерных наблюдений и относятся к ав
густу 1989 г. Величина постоянной межзвездного поглощения С(Нв) 
определена по наблюдаемому бальмеровскому декременту. Теорети
ческие значення относительных интенсивностей линий водорода взяты 
из работы Броклехерста [4] для Г, = 12 000 К и /V, = Ю’см՜3, С(Н^)= 
= 2.0 ±0.3.

Отношение интенсивностей эмиссионных линий [О III] /(4959 4֊ 
֊+֊ 5007)/ /(4363) использовалось для оценки электронной температуры 
Т. и электронной плотности /V,. Соответствующие расчеты проведены 
в работе Ситона [5]. Получены следующие диапазоны возможных зна
чений физических параметров: /V. = 3X10’—10’см՜3 при Т, = 12 000 — 
— 20000 К.

Значения /V. близки к критической плотности для данного иона 
и согласуются с относительно низкой интенсивностью линий [О ГП] в 
спектре объекта в 1989 г.

Далее, используя метод Занстра, мы определили эффективную 
.температуру источника ионизации, Г,//(Не II) = 54000 К.
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Расстояние до объекта и его линейный радиус рассчитаны по 
наблюдаемому потоку /’(Н?) из работы Акер и др. [3]. Полагая, что» 
ЛЛ—0.2Л/э, Г =15000 К, С(Н>) = 2.0, » = 1.0, находим при 8=1— 
— 2", 0 = 11.1—7.4 кпк, R = 0.05 = 0.07 пк.

Следует отметить, что существует некоторое несоответствие 
между двумя наблюдаемыми параметрами: /7,(0 III) и средней влек- 
тронной плотностью, вычисленной по значению потока /Г(Н3)) /7, = 
= Ю* — 5 X 10я см՜3 (при 0 = 1 — 2"). Вероятно, ионы О++ образуют՜ 
ся во внутренних слоях, около звезды, где плотность действительно 
высока. Но тогда, судя по значению плотность большой части 
оболочки должна быть меньшеЮ4 см՜3, однако в спектре объекта от
сутствуют линии [О II], [Ы II], [Б И] и т. д., которые обычно образу
ются в подобных областях.

Лучевая скорость объекта получена по измерениям положения 
линии Н. на наших спектрограммах, И = — 20 ± 5 км/с.

6. Выводы. На базе исследований, проведенных в течение ~ 20՝ 
лет, можно попытаться сделать ряд заключений по поводу состояния 
и природы объекта ТЬ 4—4.

Основные наблюдательные факты:
1. В течение ~20 лет интегральная яркость объекта постоянно- 

уменьшалась, этот процесс постепенно замедлялся и в настоящее՛ 
время, видимо, прекратился. Общее изменение блеска составило 1.9 
зв. вел. Одновременно наблюдалось повышение температуры Г,// от 
22000 К (1972 г.) до 54000 К (1989 г.). Судя по изменениям в 
спектре, рост температуры продолжается и сейчас.

2. Первоначально объект представлял собой Ве-звезду с протя
женной атмосферой, в которой образовывались широкие эмиссионные 
линии Н I. На современных спектрограммах мы наблюдаем типичный 
спектр планетарной туманности умеренного возбуждения высокой 
плотности.

Падение блеска при повышении температуры возможно в случае 
уменьшения излучающей поверхности звезды, т. е. уменьшения ее ра
диуса. Учитывая временную шкалу наблюдаемых изменений, можно 
исключить физическое сжатие звезды. Вероятно, произошло отделение 
внешних слоев протяженной атмосферы, и к настоящему времени оп
тическая толща газа около звезды такова, что излучение свободно 
проходит в оболочку и ионизует ее.

Очевидно, что необходимо продолжить исследования объекта 
ТЬ 4—4, по мере возможности привлекая крупные телескопы. В՝ перт 
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вую очередь нужны данные фотометрии в и В УК— полосах, повторные 
спектральные наблюдения.

Возможно, наши или зарубежные обсерватории располагают све
дениями о поведении этого объекта в прошлом. Автор искренне на
деется на сотрудничество со всеми заинтересованными исследова
телями.

Астрофизический институт им. Фесенкова
АН Казахстана

THE FAST EVOLUTIONAL VARIATIONS IN THE 
SPECTRUM OF OBJECT Th 4-4

L. N. KONDRATJEVA

The new observational results for the object Th 4—4 are pre
sented. During the last four years the intensities of some emission 
lines ([O 111], He 1) in it’s spectrum have increased by the factor of 
about 3, the He II emissions have appeared. The changing of the cent
ral star’s temperature from 22000° K in 1972 up to 54000° K is discus
sed. The remarkable transformation of the spectrum of Th 4—4 conti
nues.
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Определены терминальные и турбулентные сяорости звездного ветра 23 ОВ- 
эвоэд путем сравнения наблюдаемых н тооротячосзпк профилей УФ пезонаяспыи ли
ний. Распределение скорости с расстоянием находится из рошэпня уравнений гидро
динамики для сферачоски-сипметрпчно'о стационарного и изотсриичоского ветра. 
Обнаружена корреляция турбулентно!! скорости с радиусом, свет-;гостью, кассой 
и темпом потери массы звезды.

1. Введение. Анализ профилей ультрафиолетовых резонансных 
линий в спектрах звезд ранних спектральных классов свидетельствует 
об интенсивной потере массы этими звездами в виде звездного ветра. 
Ветер ускоряется от дозвуковых скоростей, которые он имеет на 
уровне фотосферы звезды, до сверхзвуковых порядка 103 км/с на боль
ших расстояниях от поверхности звезды (терминальная скорость ъ„) 
[1,2]. Терминальная скорость достигается веществом ветра в областях, 
где действие ускорения уже прекращается, а взаимодействие с меж
звездной средой еще не становится важным. Максимальная скорость 
расширения ветра (и-), определяемая по смещению абсорбционного 
компонента Р Суя профиля—легко измеримый и независимый от 
теоретических моделей ветра параметр. Если закон изменения скоро
сти в звездном ветре описывается монотонно возрастающей функцией 
расстояния (что подтверждается теоретическими расчетами [1, 3]) и 
можно пренебречь турбулентными скоростями, то истинная терминаль
ная скорость и«, равна скорости Однако сравнение теоретических 
профилей УФ резонансных линий с наблюдаемыми свидетельствует о 
существовании некоторого дополнительного (помимо теплового допле
ровского) механизма уширения линий. Величина этого уширения дости
гает нескольких сотен км/с. Люси предположил, что такая форма про 
филей образуется и в случае немонотонного закона изменения ско» 
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рости в ветре звезды, который может быть возмущен ударными вол
нами [4, 5].

Присутствие ударных волн или турбулентной скорости в ветре 
меняет профиль линии по сравнению с профилями, рассчитанными без 
учета этих эффектов (см., например, атлас теоретических профилей 
линий Кастора и Ламерса [6]) следующим образом:

— появляются широкие абсорбционные „корыта“ у насыщенных 
линий;

— эмиссионный пик Р Cyg профиля смещается в сторону боль
ших длин волн;

— синий край абсорбционного компонента профиля становится ме
нее резким и постепенно достигает континуума.

Численные значения турбулентной скорости для двух звезд (С Рир> 
О4И и t Sco, BOV) были определены в ранних работах Хаманна [7] и 
Ламерса и Роджерсона [8]. Эти значения оказались порядка 100 км/с 
для С Pup [7] и 150 км/с для ' Sco [8].

В последние годы появились работы, посвященные детальному 
исследованию влияния тубулентяой скорости на формирование профи
лей УФ резонансных линий С IV, N V, Si IV и субординатных линий 
N IV и С III для большого числа звезд ранних спектральных классов. 
Гроеневеген и Ламерс [9] нашли значения турбулентной скорости для 
ветров 27 ОВ-звезд; Гроеневеген и др. [10] исследовали зависимость 
турбулентной скорости от спектрального класса и класса светимости, 
а также эффективной температуры звезды. По их оценкам величины 
турбулентных скоростей для О-звезд находятся в интервале значений 
от 120 до 350 км/с. Этот факт говорит о том, что терминальные ско
рости, полученные по точке пересечения „синего“ края профиля по
глощения с континуумом, завышены на несколько сот км/с.

В настоящей работе приводятся результаты исследования зави
симости турбулентной скорости от параметров ОВ-звезд и звездного 
ветра на основе сравнения наблюдаемых и теоретически рассчитанных 
профилей УФ резонансных линий. Распределение скорости и плотно
сти в расширяющихся оболочках звезд получены путем решения урав
нений гидродинамики для сферически-си.лмегричного стационарного 
ветра.

2. Параметры звездного ветра и турбулентная скорость. 
Рассмотрим модель сферически-симметричного стационарного и изотер
мического ветра, который описывается основными уравнениями гидро
динамики—уравнениями сохранения массы, импульса и уравнением 
состояния

М = 4яр№ const, (1)
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<1у 1 дР
4г р </г (2)’

Р/р-а*, (3).

где М—темп потери массы, г—радиальная координата, Р, р, V — д&в- 
ление, плотность и скорость газа соответственно, С—гравитационная 
постоянная, Л/*—масса звезды, g'%‘— радиационное ускорение вследст
вие томсоновского рассеяния, — радиационное ускорение в линиях,. 
а — скорость звука.

В современное теории звездного ветра, порождаемого давлением, 
излучения [3], радиационное ускорение в линиях

^=-—-^(0. (4)'С*

где множитель а „р/с представляет вклад континуума в суммарное 
излучение (ч»—коэффициент рассеяния, Р—интегральный поток из
лучения, с—скорость света), а множитель М(<) — вклад всех линий

= (֊£-)“ СГ. (5>

Здесь к, а, 5 — постоянные, / — „эквивалентная" оптическая то лщина 
/ =о։риг/(</и/</г), ут—тепловая скорость атомов, /V,— электронная 
плотность, — коэффициент дилюции, СР— множитель, учитывающий 
вклад в рассеяние излучения фотонов, распространяющихся в нера
диальном направлении.

Комбинируя уравнения (1) — (3) и учитывая выражен ие (4) для 
получаем уравнение движения в виде

—- =---------— [2а’--^(1-Г) + —*ГЛ/(О ], (6)
о’ — а’ г I г г ]

где Г = а։£/(4ясСЛ/ф), £ — светимость звезды.
Метод решения уравнения движения (6) описан в работах [11,12] 

Остановимся на главных результатах решения.
При заданных параметрах звезды и фиксированных к, а и & 

единственным неопределенным параметром остается темп потери мас
сы М, который входит в уравнение (6) через 2И(0 (£ ос р ос Л/) и яв
ляется свободным параметром. Решая уравнение (6) с разли чными зна
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чениями М, мы получаем набор решений с разными распределениями
■скорости V (г), плотности р(г) и терминальными скоростями ветра.

Iq ( х -1)
Рис. 1. Распределение скорости с расстоянием в ветре J Pup. Отмечены значе

ния темпа потери массы М, выраженные в единицах критического Мк, и наблюдаемая 
терминальная скорость 2660 км/с.

Особенностью решений уравнения движения является существо
вание предельной величины темпа потери массы („критической“) Мк 
такой, что при М։ решении уравнения (6) не существует. На
рис. 1 дан набор решений для звезды С Pup (O4If) с различными 
значениями входного параметра М, начиная от значений М == 0.244^ 
до М = Для того, чтобы выбрать из них верное решение необ
ходимо найти критерий его поиска. Таким критерием может считаться 
наблюдаемая терминальная скорость звездного ветра. Для С Pup, в 
частности, она равна 2660 км/с и достигается заданием М = 0.8 М*.
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Так как критический темп потери массы для С Pup равен по нашим 
расчетам 6.8 • 10~6Л/д г՜1, то темп потери массы, соответствующий на
блюдаемой терминальной скорости, равен 0.8 Мк (5.4 • 10 г-1), что
согласуется с М, определенным по данным наблюдений (4— б)10՜6 №& 
г֊1 [2, 13].

Таким образом, мы рассчитали основные параметры звездного 
ветра для 21 О-звезды и 2-х В-звезд. Вычисленные значения темпа 
потери массы соответствуют наблюдаемой максимальной скорости рас
ширения ветра о*, обозначим их тем же индексом М*.

Для проверки полученного распределения скорости в ветре были 
рассчитаны профили УФ резонансных линий Si IV (XX 1393.76, 1402.77), 
С IV (XX 1538.20, 1550.77), N V (XX 1238.81, 1242.80). Ионизационный 
баланс рассчитывался в „небулярном“ приближении [14]. Метод рас
чета переноса излучения в линиях подробно описан в работе Ламерса 
и др. [15]. Спектр ионизующего излучения брался L планковским. Про
филь коэффициента поглощения принимался гауссовым с учетом теп
ловой и турбулентной скоростей. Закон изменения турбулентной ско
рости задавался в виде отурв = 0.1 v (г), где v (г) — регулярная скорость 
движения ветра.

В рассчитанных профилях линий с параметрами ветра Л/* и и* 
„синий" край абсорбционного компонента всегда оказывается смещен
ным в коротковолновую область спектра на несколько сот км/с (в 
среднем на 300—400 км/с). Поэтому для каждой звезды при расчете 
профилей линий подбиралась терминальная скорость — cv* (с — коэф
фициент пропорциональности, с ) путем увеличения темпа потери 
массы, (что дает уменьшение терминальной скорости), пока не дости
галось совпадение наблюдаемого и рассчитанного профилей линий. При 
этом фиксировалась разность между максимальной о* и „истинной“ 
терминальной v_ скоростями ветра Ди = w* — «„и темп потери массы, 
соответствующий скорости v~ (обозначим его Мх).

На рис. 2 приведены профили линий С IV дла ч Pup, рассчитан
ные в предположении = и, (пунктир) и и ~ = 0.89 и* (точки). В по
следнем случае теоретический профиль линии хорошо согласуется с 
наблюдаемым (сплошная линия). Найденное смещение Д» = и* — 
равно 295 км/с.

Параметры ОВ-звезд, для которых были рассчитаны характери
стики их ветров и профили линий, даны в табл. 1. В первых трех 
колонках таблицы даны номер звезды по HD (1), название (2) и спек
тральный тип (3), в четвертой, пятой и шестой соответственно пара
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метры звезды: аффективная температура ГеН, масса Л/* и радиус /?а 
со ссылкой на источник (колонка 7), в восьмой и девятой, соответст
венно, наблюдаемый темп потери массы Мн и максимальная скорость 
V*, в десятой — рассчитанный темп потери массы, соответствую
щий наблюдаемой максимальной скорости ветра М*, в одиннадцатой 
и двенадцатой соответственно расчитанные значения реальной терми
нальной скорости о_ и соответствующие ей темпы потери массы Л/_. 
В последней колонке даны отношения рассчитанной терминальной 
скорости к наблюдаемой о_/иа.

V (км/с)

Ряс. 2. Рассчитанные профили линии С IV для С Pup без поправки за турбу
лентную скорость (пунктир) и с учетом турбулентной скорости (точки). Сплошной 
линией показан наблюдаемый профиль.

Анализ результатов говорит о том, что наблюдаемые „предель
ные" скорости и* превышают реальные примерно но 10— 15в/о- Сред
нее отношение v./tf* Д*я О-звезд равно 0.87, что очень близко к 
средним значениям v_/v*, полученным другими авторами: 0.87 (Грое- 
невеген и Ламерс [9]), 0.85 (Ховарс и Принья [13]).

Надо заметить, что для двух звезд (с Per и HD 151804) наблю
дается совпадение профилей и при = и*. Отличительной чертой 
этих звезд является то, что терминальные скорости их ветров и_(=о*) 
получаются в расчетах при темпе потери массы, равном или близком 
к критическому.



НАБЛЮДАЕМЫЕ И РАССЧИТАННЫЕ ПАРАМЕТРЫ ВЕТРА ОВ-ЗВЕЗД 
■ - Г   - ■ -- _ . 1.1 =^==^Т——~ , -II т—..

НО Звезда Спектр, 
класс

т.н/1о<к1 м./мо
/?./ло Литература л^вн У.Н М" «а. Г_ км/с и«/и.

93129 А 0 311-4- 4.5 100 21 [131 12.6 3950 9.8 12.0 3265 0.83
66811 « Рир О 41 ( 4.2 74 19 [131 5.0 2660 5.4 6.4 2365 0.89

164794 8 5гг О 4 V 5.0 64 12 [31 4.1 3550 4.7 4.8 3190 0.90
14947 О 51 1 + 3.9 60 19 [131 3.2 2550 3.3 3.8 2290 0.90
15558 О 5Ш (1) 4.3 78 19 [13] 6.3 3200 5.6 6.0 2970 0.93

210839 X Сер Обе! 3.8 65 23 [16] 4.1 2600 3.3 3.5 2230 0.86
101190 О 6 V ((0) 4.2 53 14 [13] 2.0 3100 1.8 2.0 2890 0.93
93130. О 6111 (0 4.1 49 13 [13] 1.3 3100 1.1 1.4 2665 0.86

163758 О 6.51 е! 3.7 69 24 [13] 5.8 2675 5.3 6.0 2280 0.85
192639 О 71 Ь(!) 3.6 52 20 [13] 2.5 2700 2.1 2.7 2295 0.85
47839 15 Мои О 7 V ((0) 3.5 29 12 [16] 0.5 2600 0.3 0.4 2165 0.83
24912 $ Рег О 7.5Ш ((!)) 3.4 27 11 [16] 0.3 2600 0.4 0.4 2600 1.00

151804 О 81 а! 3.3 64 31 [161 7.9 1475 9.6 9.6 1475 1.00
47129 V 640Моп О 8 р 3.5 39 17 [13] 1.0 2640 1.1 1.4 2260 0.86
36861 X Оп О 8111 ((!)) 3.5 29 12 [16] 0.3 2650 0.4 0.5 2205 0.83
57061 т СМа О 911 3.2 56 30 [13] 4.0 2350 3.5 4.2 2075 0.88
37742 С ОН О 9.51 3.2 60 31 [13] 5.0 2250 4.3 5.0 2025 0.90
30614 а Саш О 9.51а 3.0 48 30 [16] 4.1 1900 1.0 1.2 1610 0.84
93222 О 9.51 Ь 3.8 34 11 [13] 0.3 3050 0.4 0.5 2520 0.83

188209 О 9.51 аЬ 3.0 34 21 [13] 2.5 2100 2.5 3.0 1750 0.83
149038 р Мог О 9.7 3.0 40 25 [13] 2.0 2200 1.6 1.9 1865 0.85
38771 * От։ ВО 51 аЬ 2.6 33 28 [16] 2.9 1800 2.8 3.0 1720 0.33
91316 р Еео В 11 а 2.1 24 31 [16] 1.1 1350 0.9 1.3 1295 0.82
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На рис. 3 приведены рассчитанные и наблюдаемые профили ре
зонансных линий для ряда звезд из нашего списка. Наблюдаемые 
профили линий взяты из работ [2, 9, 13,16]. Все расчеты проводились 
в рамках модели „холодного“ ветра (Т։ = 0.9 7^). Из рис. 3 видно 
удовлетворительное соответствие рассчитанных профилей УФ резо
нансных линий наблюдаемым.

' V / '0' (КК/С1 ■

Рис. 3. Рассчитанные (точки) н наблюдаемые (сплошпая ливня) профиля липпй 
для звозд X Сор, НО 151Е04, 9 Б^г и НО 192639.

3. Корреляция турбулентной скорости с параметрами звезды 
и звездного ветра. Нами были проведены исследования по поиску 
корреляции между турбулентной скоростью и основными параметрами 
звезды и звездного ветра. Из расчетов динамики ветра и профилей 
линий мы находим разность между наблюдаемой и реальной терминаль* 
ными скоростями Ду = и*— (поправка за турбулентную скорость).
На рис. 4 приведены зависимости рассчитанных смещений скорости 
Ди от логарифма светимости, массы, темпа потери массы и радиуса 
звезды. Поправка за турбулентную скорость уменьшается с ростом 
всех перечисленных параметров от значений ~500 км/с (поздние О- 
звезды) до ~200 км/с (ранние О-звезды). С остальными параметрами 
(вффективная температура, „предельная“ скорость расширения 
скорость убегания на поверхности звезды, спектральный класс и класс 
светимости) корреляция не обнаружена. Зависимости между смещени
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ем скорости Ди и £, М*, R* и М для О-ззезд, определенные методом՜ 
наименьших квадратов, имеют вид

Рис. 4. Зависимость ДУ= V,— от светимости, тейпа потери массы, массы, 
и радиуса звезды. 
6-136
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Av -= -202.6 \SLILq + 1500,
До = — 2.2 MJMq + 455, (7)
Av = — 8.7 R*/Rq + 501,
Av = -21.9 Мл + 413,

где запись Ма означает Af/(10՜6 г г). Исключение составляет звезда 
HD 93129 А—одна из самых ярких О-звезд Галактики (спектральный 
класс O3If, Л/* = 100 Afg). При заданном законе изменения турбу
лентной скорости смещение составляет ~680 км/с и не подчиняется 
зависимости (7). При другом распределении турбулентной скорости, 
например, ©туре — 0.05 v (г), разность A v уменьшается до величины 
350 км/с.

Исследование соотношений между Л v/uye и теми же парамет
рами выявляет более явную связь между A v/vye и светимостью, мас
сой и темпом потери массы и слабую корреляцию с эффективной тем
пературой звезды (рис. 5). Зависимости между ними имеют вид

Av/vye= ~ + 1՛68’

Ди/оув “ ~ °-°2 (8)
Av/vy6 — 0.003 MJMq + 0.56,

Av/vye=---- 0.07 7^+ 0.66,

где 7\tff = ГеИ/10‘ К. Не обнаружено какой-либо корреляции с оуб, ра
диусом звезды, спектральным классом и классом светимости.

Наши результаты не противоречат Гроеневегена и др. [9, 10], 
которые отмечают лишь слабое уменьшение величины vryr6!v^ с ростом 
эффективной температуры от 0.15 ve (09 — В1) до 0.08 v~ (ранние О 
звезды), а также обмечают отсутствие связи ^турб со спектральным 
классом и классом светимости.

Не касаясь вопроса о природе турбулентных движений в ветре, 
найдем связь поправки за турбулентную скорость A v и значением 
самой турбулентной скорости в ветре. Исследования Ламерса и др. 
[15] показывают, что эта поправка примерно равна удвоенной турбу
лентной скорости; иными словами, определяемую из наблюдений ско
рость ветра на бесконечности можно записать в виде v* = v_ + 2vType, 
при условии, что vTyp(S “ eonst.

Наши расчеты профилей линий с viype = Av/2 = const дают удов
летворительное согласие с наблюдаемыми профилями; расхождение 



О ЗВЕЗДНОМ ВЕТЕРЕ ОВ-ЗВЕЗД 83-

между теоретическими профилями в случае (а) (турбулентная скорость 
увеличивается с расстоянием) и (б) (турбулентная скорость постоянна, 
и равна Ло/2) наблюдается только в крыле профиля поглощения, при
чем вариант (а) лучше соответствует наблюдениям.

Рис. 5. Зависимость отношения ДР'/^уб от светимости, 
массы в аффективной температуры звезды.

темпа потери массы.
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Сравним найденные нами значения турбулентной скорости (итурв = 
= Ди/2) со значениями итурв, определенными Гроеневегеном и др. 
[9, 10]. Заметим, что главное различие при вычислении профилей линий 
•состояло: во-первых, в различии определения закона изменения ско
рости ш (г) = V и оптической толщины х (»); в расчетах [9, 10] 
использовались параметрические формулы в виде

»(/•)=■ о>04- (1 — ш0)(1 — К*1г)',
(9) 

'(«»)

где Т, 5|, аа, ш, и ?—свободные параметры, /—параметр, зависящий 
от а1։ «։, Р и И1։; «0 = 0.01; во-вторых, турбулентная скорость в [9,10] 
задавалась постоянной величиной, приблизительно равной 0.1 Ее 
конкретное значение находилось авторами путем „подгонки» профилей 
линий.

В нашем случае распределение скорости ы (г) находится непо
средственно из решения уравнения движения ветра без параметричес
кого представления оптической толщины х (го). Кроме того, турбу
лентная скорость возрастает к наружным слоям ветра как функция 
скорости расширения газа.

Результаты сравнения даны в табл. 2. В колонках 2, 3 и 4 табл. 2 
приводятся значения найденных смешений, турбулентной скорости во 
внутренней зоне ветра (Ди/2) и реальной терминальной скорости 
соответственно. В колонках 5 и 6 даны терминальные и турбулентные 
скорости, найденные Гроеневегеном, Ламерсом и Польдрахом (ГЛП) 
[10]. Значения «турв по нашим данным близки к значениям ГЛП или 
близки к нижнему пределу этих значений. Мы можем сделать вывод, 
что турбулентные скорости О-звезд находятся в интервале от 100 до 
300 км/с; для В-звезд они, видимо, не превышают 50 км/с.

4. Заключение. В настоящей работе определены терминальные и 
турбулентные скорости звездного ветра 23 ОВ-звезд путем сравнения 
наблюдаемых и теоретических профилей УФ резонансных линий. Те
чение рассматривалось сферически-симетричным, стационарным и изо
термическим. Распределение скорости находилось из решения уравне
ний динамики ветра. В динамической части задачи турбулентные дви
жения не учитывались, в расчетах профилей линий турбулентная 
скорость задавалась возрастающей функцией расстояния.

Значения турбулентных скоростей для звезд нашего списка ле
жат в пределах 100—300 км/с. Обнаружена корреляция турбулентной 
скорости с радиусом, светимостью, массой и темпом потери массы 
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звезды. Более четкая связь прослеживается между последними тремя 
параметрами и отношением турбулетной скорости к скорости убегания 
на поверхности звезды. Это отношение слабо коррелирует с эффек
тивной температурой. Турбулентная скорость меньше в более мощных 
по интенсивности, плотных ветрах. Реальная терминалная скорость 
звездного ветра меньше скорости, получаемой из наблюдений; отноше
ние в среднем составляет 0.87.

Таблица 2
СРАВНЕНИЕ ТУРБУЛЕНТНЫХ СКОРОСТЕЙ ПО РЕЗУЛЬТАТАМ ДАННОЙ 

РАБОТЫ И РАБОТ [9, 10]

НО Дк км/с "турв я“’'с км/с V ж ГЛП км/с ®турв км/с

14947 260 130 2250 2300 230+100
15558 230 115 2970 3350 110+90
24912 — — 2500 2400 290+120
30614 290 145 1610 1550 190+60
36861 445 225 2205 2400 290+70
37742 225 113 2025 2100 320+130
47129 380 190 2260 — —
47839 435 220 2165 2300 320+110
57061 275 140 2075 — —
66811 295 150 2365 2200 290+70
93129 А 680 340 3265 3050 180+80
93130 435 . 220 2665 — —
93222 530 265 2520 — —

101190 210 105 2890 2900 170+80
149038 335 170 1865 1750 260+150
151804 — — 1475 1600 240±80
163758 300 150 2280 2200 210+60
161794 360 180 3190 2950 260+140
188209 355 180 1750 — —
192639 405 200 2295 ;Г- —
210839 370 185 2230 2100 210+70

38771 80 40 1720 —
91316 55 30 1295 — —

Необходимо иметь в виду, что под термином „турбулентность“ 
в задачах, связанных с исследованием звездного ветра, подразумева
ются хаотические движения, которые могут возникнуть и развиться 
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в звездном ветре. Закон изменения скорости втих движений неизвес
тен, отсюда возникает трудность задания „турбулентного“ давления 
в уравнении движения ветра. В данной работе представлены резуль
таты предварительных расчетов. Для понимания физических процессов, 
приводящих к появлению сверхзвуковых хаотических движений в 
звездном ветре, требуются дальнейшие расчеты с учетом турбулент
ности в уравнениях динамики и в нагреве ветра.

Автор выражает благодарность Э. Я. Вильковискому за полезные 
замечания и обсуждение результатов.
Астрофизический инстннут АН Казахстана

TERMINAL VELOCITIES AND TURBULENCE IN STELLAR 
WINDS OF OB-STARS

L. V. TAMBOVTSEVA

Terminal and turbulent velocities of stellar wind for 23 OB-stars 
are determined by £/И resonance line fit. Velocity law is derived from 
the solution of dynamics equations for spherically symmetric stationary 
and isothermal flow. A correlation of the turbulent velocity with the 
radius, the luminosity, the mass and the mass-loss rate is detected.
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Используя фундаментальные факты о радиоизлучении пульсаров, определены 
.значения основных параметров, характеризующих узловые этапы процессов, приво
дящих к формированию этого излучения. Предложено новое решение для электричес
кого поля магнитного зазора нейтронной звезды. Затем найденные эмпирические 
соотиошопия использованы в качестве путезодятеля для проведения в теории необхо
димых уточнений, диктуемых этим решенном. Установлен порог выключения пульсара 

й 10® Гаусс/с, где 2 — угловая скорость вращения нейтронной звезды, В։ — маг
нитная индукция в пой.

1. Введение. Еще в одной из первых работ [1], посвященной выяс
нению природы пульсаров, было замечено, что пульсирующее радио
излучение этих объектов формируется в их магнитосфере, т. е. в сре
де, окружающей сильно замагниченнуго нейтронную звезду. Магнито
сфера имеет сложную структуру и характеризуется рядом уникальных 
особенностей и происходящими в ней физическими процессами. Ее 
физика особенно сложна, когда магнитная ось не совпадает с осью 
вращения звезды, именно такова ситуация в пульсарах. В вопросе маг
нитосферы определенная степень понимания достигнута в случае, ког
да магнитная ось параллельна (аитипараллельна) оси вращения звезды 
(соосный ротатор). Теория магнитосферы и пульсарного излучения 
разрабатывалась в работах [2—14] и в ряде других. Проделана боль
шая работа: сформулировано общее представление о магнитосфере, 
выявлены основные механизмы, приводящие к формированию пульсар
ного излучения. Однако теорию нельзя считать завершенной, она нуж
дается в доработке, ибо пока не все детали богатого комплекса на
блюдательных фактов нашли должное теоретическое осмысление. В 
теории радиоизлучения пульсаров имеются два бесспорных фундамен
тальных понятия—это понятия изгибного излучения и двухпотоковой 
плазменной неустойчивости [4, 8]. Но помимо их для построения тео
рии необходимо конкретное, аккуратное знание электромагнитного 
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поля в магнитосфере звезды и, в особенности, в канале открытых маг
нитных силовых линий. Над полюсами вращающейся намагниченной ней
тронной звезды, у основания канала открытых магнитных силовых линий 
образуются сравнительно небольшие области цилиндрической формы— 
магнитные зазоры, где существует сильное продольное (относительно* 
силовых линий) электрическое поле Ев. Для пульсара магнитный за
зор—важный структурный элемент, работой которого обусловлено 
формирование мощного направленного пучка радиоизлучения.

Характер работы магнитного зазора и протекающих в канале 
открытых силовых линий процессов определяется величиной продоль
ного компонента электрического поля. В предлагаемой статье обос
новано наличие в магнитном зазоре электрического поля, существенно 
отличного от рассматриваемого в работах [4, 8], в остальном мы в 
основном придерживаемся идеологии, развиваемой в этих работах.

2. Важные выводы ив наблюдательных фактов. Напомним ос
новные факты. Имеется ряд бесспорных свидетельств о том, что вра
щающиеся нейтронные звезды сильно намагничены; на их поверхности 
магнитная индукция должна быть порядка 10,а Гаусс. То обстоятель
ство, что радиоизлучение пульсаров имеет форму узкого пучка (малость 
продолжительности импульса по сравнению с периодом его повторения), 
указывает на то, что оно испускается струёй ультрарелятивистского 
потока частиц. Образование плазменного потока частиц в виде струи 
возможно только в каналах открытых силовых линий с углом раствора 
у полюсов

2/? \]«
(1)с

где R—радиус нейтронной звезды, 2—угловая скорость вращения.
Существование заметных потоков частиц по другим направлениям, 

проходящим через область замкнутых магнитных силовых линий, не
возможно по очевидным причинам. Извержение ультрарелятивистских 
потоков частиц в готовом виде непосредственно от полюсов звезды в 
каналы открытых силовых линий, конечно, исключено. Эти струи за
ряженных частиц могут формироваться только у основания каналов 
открытых силовых линий, если здесь существует сильное продольное 
электрическое поле, способное ускорять частицы (электроны, позитро
ны) до необходимых энергий. Такое поле естественным образом со
здается магнитным полем звезды благодаря вращению, и оно с уда
лением от полюсов должно быстро убывать, так как само исходное 
магнитное поле с расстоянием падает как 1/г8. Благодаря весьма эф
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фективному синхротронному излучению (магнитное поле сильное) заря
женные частицы при своем движении всегда остаются прижатыми 
к магнитным силовым линиям, и поскольку эти линии искривлены, 
частицы испытывают ускорение и поэтому испускают излучение, назы
ваемое изгибным. При этом элементарным путем можно убедиться в 
том, что в ультрарелятивистском случае самым эффективным каналом 
потерь энергии частиц является изгибное излучение.

Исходя из приведенных бесспорных аргументов, попытаемся те
перь получить важные количественные соотношения. Обсудим случай 
соосного ротатора. Выше под давлением фактов мы пришли к выводу, 
что пульсарное излучение должно образоваться в каких-то процессах, 
происходящих в каналах открытых магнитных силовых линий, где-то 
на расстояниях от звезды r<C.c/Q. Последнее утверждение обосновано 
тем, что уже вблизи поверхности светового цилиндра несущие плаз
менный поток магнитные силовые линии расходятся под большими 
углами, и поэтому на таких и тем более на еще больших расстояниях 
возникновение узкого пучка излучения невозможно. Излучение реля
тивистских заряженных частиц испускается по направлению касательной 
к силовым линиям, в пределах весьма малого угла 1/f вокруг нее, где 
f—лоренц-фактор электрона. Пусть г։, 0,—характерные координаты 
области, где генерируется радиоизлучение. Угловой раствор пучка ис
пускаемого излучения будет порядка 2а, где а—угол, образованный 
касательной к силовой линии с осью вращения, 2а—угол между каса
тельными крайних открытых силовых линий, ответственных за радио
излучение вблизи рассматриваемой точки (угол раствора пучка радио
излучения в случае соосного ротатора). Предполагая магнитное поле 
дипольным, используя уравнение силовой линии sin’6/r = const и то 
обстоятельство, что здесь 9<£1, находим 2а~39։. Согласно наблю
дательным данным [15] ширина среднего профиля импульса составляет 
примерно 3% от полного периода, т. е. 2а 0.03-2«, следовательно

0,;== 0.02 г. (2)

Это первая важная информация для теории радиоизлучения пульсаров. 
Как будет видно из последующего обсуждения, радиоизлучение обра
зуется на расстояниях г R, где магнитное поле звезды в основном 
имеет дипольный характер. Радйус кривизны силовой линии такого 
поля определяется формулой

О sin 0 (1+3 cos’6)3/» 
’ (”

■где К — постоянная. Для открытых силовых линий 9<^1, поэтому 
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р яг 4 К sin 6/3 ~ 4г/3 ®. В соответствии с этим в точке с координатами: 
г,, 0, радиус кривизны силовой линии равен

Движущийся по магнитной силовой линии заряд вблизи рассматривае
мой точки испускает иэгибное излучение с характерной частотой 

где 7,—лоренц-фактор сгустка заряженных частиц, ответственного за 
радиоизлучение (т։т«с’ — энергия частиц в плазменном потоке). Во из
бежание недоразумений, заметим, что угол 0։ не следует путать с ут
лом крайней открытой магнитной силовой линии (2г/с)։/։. Для задан
ного расстояния г։ полярный угол открытых силовых линий изменяется 
в интервале

0<6(г։)<(2г/с)։'։,

а их радиусы кривизны—в интервале

Тогда из (5) видно, что при заданной энергии частиц частота изгиб- 
ного излучения попадает в радиодиапазон только для ре со значением 
в определенном интервале и, следовательно, при определенных значе
ниях утла 0. Таким образом, на расстоянии г։, для заданного То ра
диоизлучение испускается только при движении частиц по определен
ному „пучку“ силовых линий, с угловым раствором Д0~9։<^6Л. Мы 
говорим о сгустке зарядов, так как излучение отдельных частиц не 
способно обеспечивать требуемые радиосветимости. Для этого необхо
димо когерентное излучение, которое дает движущаяся по кривой 
траектории группа заряженных частиц, если размеры ее не превышают 
длину испускаемых волн. Такие, причем в пространстве периодически 
распределенные, сгущения частиц одного заряда могут образоваться, 
в протекающем по каналу открытых силовых линий, в электронно-по
зитронной плазме на расстояниях г —109 см, благодаря двухпотоковой 
плазменной неустойчивости [4,8]. По развиваемой идеологии изгибное из
лучение с частотой (5) как раз и есть радиоизлучение пульсаров. Ширина 
средних профилей импульсов обычно дается на частоте »%։ 400 МГц,. 
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следовательно здесь в наших оценках мы должны принять ш։~3-10’с՜1.
Учитывая (4), из (5) для приведенного значения ш1 получаем

(Зо> V'3 4-Ьр. «1.12г}/3.
Зс / (6)

Теория пульсарного излучения базируется на представлении о 
том, что у основания канала открытых магнитных силовых линий име
ется небольшая область (магнитный зазор) с размерами порядка ра
диуса магнитной шапки г ~ где существует сильное продольное 
электрическое поле. В магнитные зазоры от полюсов звезды поступа
ют электроны (позитроны). Здесь в электрическом поле они ускоря
ются до высоких ультрарелятивистских энергий и, двигаясь по маг
нитным силовым линиям, испускают кванты изгибного излучения с 
энергией А<»е3> т.с*, которые, пройдя некоторое расстояние, анниги- 
.лируются в пары электрон-позитрон. Последние, двигаясь в противо
положные стороны, также могут приобрести достаточно высокие энер
гии и испускать кванты изгибного излучения. В результате, благодаря 
каскадному размножению квантов изгибного излучения и е+ е~ — пар 
в магнитном зазоре образуется обильный поток е+ е~ — плазмы. Из 
магнитного зазора исходит также сравнительно слабый ток первичных 
частиц значительно высокой энергии (см. формулу (44)). По каналам 
открытых силовых линий потоки первичных частиц и е+ е~ — плазмы 
извергаются наружу и при этом на расстояниях г ~ 109 см генерируют 
изгибное радиоизлучение. После выхода из магнитного зазора энергия 
частиц остается почти неизменной, ибо на этом пути нет заметного 
продольного электрического поля (Ев яз 0), и кроме того, потери энер
гии частиц на изгибное излучение здесь малы (благодаря сравнительно 
малому значению лоренц-множителя частиц 7 и большому значению 
радиуса кривизны силовых линий ре, которыми определяется энергия 
изгибных квантов: Аше~7։/р։) (А = 1.055-Ю՜57 эрг. сек).

Поперечные импульсы электронов и позитронов в парах, рожден
ные изгибными квантами, очевидно, должны быть сравнительно малы
ми, поэтому можно написать:

3 сА 27±т.с*«Аш։=-^-^-7*, (7)
л “я

где = 1։ и — радиус кривизны магнитных силовых линий в обла
сти магнитного зазора, 7—лоренц-фактор первичных электронов (пози
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(8)

тронов), тт«с։—энергия электрона и, наконец, Аш, — характерная энер
гия кванта изгибного излучения. Учитывая (6), из (7) находим

։/з 
| = 3.38-

Понятие диполя (в данном случае магнитного) оправдано лишь для 
расстояний, намного превышающих характерные размеры системы, в- 
данном случае при Вблизи полюсов, по-видимому, ре= R, ибо
только в этом случае можно построить теорию, согласующуюся с ре
зультатами наблюдений.

Теперь мы должны привлечь понятие двухпотоковой плазменной: 
неустойчивости [17]. В нейтральной плазме, через которую проходит 
релятивистский поток заряженных частиц, благодаря кулоновским взаи
модействиям на частоте, близкой к плазменной,

/ 4ке’л'~ I ---------  I .
р \ т, /

(п7—плотность частиц, — частота в системе покоя нейтральной 
плазмы) возбуждается и быстро нарастает особая ветвь неустойчивос
ти, называемой двухпотоковой неустойчивостью, смысл которой со
стоит в том, что в плазме образуются периодические сгущения (бунчи) 
частиц одинакового заряда (заряженные сгустки частиц). В нашем 
случае речь идет об исходящих от магнитного зазора потока е+ е՜ — 
плазмы и струе первичных частиц. Оба эти потока движутся со ско
ростью, близкой к скорости света, вместе с тем струя первичных ча
стиц более высокой энергии движется относительно потока нейтраль
ной плазмы также со скоростью света (нужно иметь в виду реляти
вистское правило сложения скоростей). В системе наблюдателя, отно
сительно которой оба потока извергаются со скоростью света

где ш, = 2т± —частота, а п = п'т±—плотность частиц в е+е՜—
плазме относительно этой системы и Т±=Ъ-

Пусть — плотность числа первичных заряженных частиц в маг
нитном зазоре, поступающих от полюса звезды. Тогда путем каскад
ного лавинообразного размножения в магнитном зазоре образуются 
вторичные частицы, т. е. е+ е՜ -пары со средней плотностью

ЛоТ/2т±
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(т/2т± — паР на каждую первичную частицу). За потолком магнитного 
зазора поток частиц практически сохраняется, и поскольку движение 
частиц происходит только вдоль открытых силовых линий, то можно 
написать:

к(гО)’пс^к (7?б,)’по1с/271.

Здесь предполагается, что высота магнитного зазора значительно 
меньше радиуса звезды и учтено, что плазма удаляется со скоростью՛ 
света. Учитывая, что (2Л/с)’;2 и 0~(2г/с)'/2, получаем

(г)вМ./Ау.
7։ X г /

Используя эту формулу, из (9) находим
2 / 4^6*7 А?3 \’/։ 

\ т.г* )

(Ю).

(11:>

Если эта частота намного превышает частоту изгибного излучения 
(5), то в возникающей плазменной волне бунчировка оказывается не 
эффективной для усиления изгибного излучения. В этом случае про
странственные и временные осциляции плазменных неустойчивостей 
более быстрые, чем пространственно-временные осциляции излучаемых, 
волн, поэтому происходит усреднение последних до нуля. Но как 
только оказывается меньше ии-, бунчировка становится чрезвычайно 
эффективной. Из-за того, что интенсивность изгибного излучения в 
области спектра ш шс не падает быстро (/(“) ~ всегда най
дется мода изгибного излучения, которая сильно усиливается бунчем 
в масштабе времени 1/шр. Интенсивность генерируемого когерентного 
излучения зависит от амплитуды бунчировки и от времени диссипации 
этой моды колебаний на другие степени свободы плазмы. Мы не бу
дем останавливаться на этих вопросах более подробно, так как они 
обсуждаются в работе [8]. Итак, на искомом расстоянии г1։ благодаря 
двухпотоковой неустойчивости, в потоке е+ е~ — плазмы образуются 
сгустки зарядов, генерирующих когерентное радиоизлучение. При этом 
плазменная частота о>р должна быть несколько меньше частоты ш из
лученных радиоволн, т. е. шр = и>1/3, где з>1. Если теперь в фор
мулу (11) подставим = ш։/з = 3-10э/$ и значение 7 из (8) и решим 
полученное уравнение относительно г։, то придем к результату

г։ 1.2 • 10։л’/26 • 59/” ЯГ*Р?*. (12)՛

Здесь и везде множители, содержащие Лв, можно было опустить, так.
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как для всех нейтронных звезд Ниже мы увидим, что если
речь идет об инжекции частиц от полюсов звезды, то 

где В, — магнитная индукция на полюсе звезды. Именно это выраже
ние принято за основу в работах [4, 8]. Для этого значения л0 из 
«(12) находим

г։«3.76 10։59/։зО’/“В’^»7'»р’/*. (14)

Теперь, используя (б), (8) и результат (12), можно вычислить па
раметры 7, и у:

7։» 55.2л»/* = 808 (15)

7 »1.24- 1О’л£/* ?/и/^/*р’* «= 3.03• 10е (16)

■Справа приведены значения 71 и 7 для плотности (13). Сохранение 
числа $ в приведенных оценках, конечно, не имеет смысла, поэтому 
ниже мы его опускаем. Как видим, зависимость наиболее важных вели
чин ги 7։» 7» определяющих 'радиоизлучение пульсаров, от 2, В, и 
ре(/?) слабая. Для известных объектов 2<2<4-10» с՜’, в соответ
ствии с этим, с точностью множителей, близких к единице, имеем:

5-108<г։ <7109 см,
810<7,<2-10’ см, (17)
310в<7<4109 см.

Приведенные оценки следует рассматривать как следствия наблю
дательных фактов, с которыми любая теория должна считаться. Они, 
вообще-то, согласуются с теорией, развитой в работах [4, 8]. Ниже 
выводы (17) для нас служат в качестве путеводителей.

3. Электрическое поле пдлъсаров. Замедление вращения нейт
ронной звезды весьма медленное, поэтому с достаточной точностью 

.можно считать, что электрическое поле является потенциалным: Е= 
™ — V?. Будем исходить из следующих выражений токов:

/1—Р1 [®г] + •։ 7Т1+-|-П0г] /ф, (18)



К ТЕОРИИ РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ ПУЛЬСАРОВ 95

(19>/։=Р։иея —7<р»>

(20).

Здесь индексы 1, 2, 3 относятся соответственно к звезде, каналу 
открытых силовых линий (магнитный зазор) и области замкнутых маг
нитных силовых линий, р4 — плотность свободных зарядов, з4 — элек
тропроводность, о — скорость движения зарядов по силовым линиям 

в магнитном зазоре, ея — единичный вектор по направлению магнитной՛ 
индукции. В соответствии с невызывающим сомнения представлением 
в (20) предположено, что магнитосферная плазма жестко вращается со 
звездой, это допущение становится неверным только вблизи светового- 
цилиндра. В канале открытых силовых линий плазма не участвует 
во вращении, здесь движение происходит только по силовым линиям. 
Это обусловлено тем, что как только частица приобретает поперечный, 
(относительно вектора магнитной индукции) компонент скорости, она 
мгновенно теряется благодаря весьма эффективному синхротронному՛ 
излучению.

Ниже рассматривается случай соосного ротатора. Ось вращения 
примем за полярную ось и предположим, что звезда однородно на
магничена. Тогда внутри звезды 

В = ЬВ,е„ р = В.й312, (21)

где В,— магнитная индукция на полюсе, которая такая же и по всему 

объему звезды, е։ — единичный вектор по оси г, р — магнитный мо
мент, 8 — символ, указывающий знак: он равен + 1 при параллельных 

векторах 2 и ри — 1 при антипараллельном. Вне звезды магнитное 
поле будем считать дипольным

? <И),

Электропроводность звезды очень большая, она достаточно боль
шая и в магнитосферной плазме, поэтому можно считать, что в этих 
областях Д/я* « 0, рл [бг]/а*«0. Тогда из (18) и (20) получаем
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, 1
- V?A + — с

[е7] в] «о, Л = 1; 3. (23)

Отсюда следует, что в звезде и в области замкнутых силовых линий 

Умножая (23) векторно на В, получаем

--- [£], - (24)
v D В

т. е. скорость дрейфа плазмы совпадает со скоростью жесткого вра
щения, таким образом плазма вморожена в магнитном поле звезды- 
Применяя оператор дивергенции к уравнениям (23) и (19), приходим 
к результатам:

2 (ев.) (ев,)
---------------- > Р1 ~-------- - ------

Лсра = 0,

_ (ев.)/г» 
д?а ----------;----сг3

(3cos’9—1), р3=_^
2кс

(25)

(26)

(27)

При выводе (26) мы учли, что div /» = 0 и div (раиед) = 0, где второе 
уравнение является следствием сохранения потока первичных заряжен
ных частиц в канале открытых силовых линий.

Решения уравнений (25) — (27) должны удовлетворять граничным 
условиям

«Р1 (Я 6) = ?,(/?, 9), <р, (В, 9) = Фз(В, 9), (28)

hr (Д 0) = 4 <* 0). hr 0) = hr (К 0)- (29)

Кроме этих условий потенциалы ср, и <ра должны удовлетворять урав
нению (23). К вопросу о непрерывности потенциала при переходе от 
.первой области к третьей мы вернемся позже. Мы имеем следующие 
решения, удовлетворяющие условиям (28):

(ав.)
2с

> «in’в-у В» (Зв)
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,։ = _ДаЦ;(3с0։,9_1Ь 

6с г8

Т։=
2с \ г 3 /

(31)

(32)

Условие (23) для потенциалов <р։ и ®3 очевидно выполняется автома
тически. Теперь об условии (29): в рассматриваемом приближении, 
когда за основу принято уравнение (23) (требование вмороженности 
плазмы в магнитном поле), на поверхности звезды /,г = = 0. Тогда
из условия /2г(^, ®)=/1г = 0 следует, что

(Р։иевг — а^Ъ/дг)г=к = 0.

Это условие не выполняется автоматически, а является определением 
плотности зарядов р։. Расписывая это уравнение и затем учитывая, 
что для точек канала открытых магнитных силовых линий 9 <£ 1, при
ходим к результату

Рз~
(й2?,) R 

о (R)
(33)

Нам хотелось бы вернуться к уравнению (19), и еще раз обсудить 
его. Дело в том, что оно специально подобрано так, чтобы не вступить 
в противоречие с известными фактами. О чем идет речь: первое то, что 
в магнитном зазоре движение частиц возможно только по магнитным 
силовым линиям; второе то, что в соответствии с обсуждением, про
веденным в предыдущем разделе па основе наблюдательных фактов, 
в начальной части канала открытых силовых линий должно быть силь
ное продольное электрическое поле Ев. Если в (19), аналогично уравне
ниям для других областей, сохранили бы член типа о։ [[уг]в]/с (со՜ 
ответствующий увлечению плазмы вращением звезды), то мы неизбеж
но пришли бы к выводу о том, что в канале открытых силовых линий 
Ев = 0. Таким образом, приведенное в (30), (31) решение для электри
ческого поля пульсаров во всех отношениях обосновано.

Напряженность электрического поля в канале открытых силовых 
линий равна

Е = — УТ» -- ------ ■ & ■ [(3соз* 9 — 1) ег + 2 81п 9- соз 9 • е։].
2сг*

(84)

7-136
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Как видим, здесь поперечный компонент электрического поля очень 
мал по сравнению с продольным (6^1). Ниже для нас представляет 
интерес только продольный компонент:

(35>

Магнитная шапка заряжена поверхностным зарядом с плотностью

4к 8«с (5 соз2 0 — 3)» —
(йд) R 

4кс (36)

При переходе от канала открытых магнитных силовых линий к 
области замкнутых силовых линий тангенциальный компонент напря
женности электрического поля испытывает скачок: Е1В =£ Езд. Причи
ной этого является то, что между ними существует промежуточная 
область магнитосферы, по которой протекают токи, замыкающие токи, 
исходящие из полюсов звезды [4, 8, 11]. В этой части звезды плазма 
совершает дифференциальное вращение и тангенциальный компонент 
напряженности электрического поля в пределах её совершает плавный 
переход от ситуации в канале открытых силовых линий в си
туацию Ев = 0 в области замкнутых силовых линий.

4. Движение частиц в электрическом поле магнитного зазора. 
Рассмотрим временной компонент уравнения движения:

+ (37)

Здесь т — собственное время Л = Л/?, 7 — лоренц-фактор частицы, 
р° = 1т«с։ — временной компонент 4-импульса частицы (электрон, по
зитрон), [справа первое слагаемое—электрическая сила, второе-сила 
реакции, обусловленная изгибным излучением, наконец третье — сила 
радиационного торможения, обусловленная тем, что частица под влия
нием электрического поля движется с ускорением и поэтому излучает. 
Частица движется по силовой линии, поэтому магнитная сила равна 
нулю, из-за эффективного синхротронного излучения сравнительно 
небольшой поперечный компонент электрического поля не играет 
роли. Сначала рассмотрим случай, когда магнитная ось звезды парал
лельна её оси вращения. Напряженность электрического поля опре



К ТЕОРИИ РАДИОИЗЛУЧЕНИЯ ПУЛЬСАРОВ 99

деляется выражением (35). В магнитном зазоре электроны движутся 
по силовым линиям вверх, а позитроны — вниз, к магнитным шапкам. 
Используя формулу

_ 1 2е2 ։
Л 7 Л Зс*

для мощности дипольного излучения и то, что при своем движении по 
силовой линии частица испытывает ускорение

а = и։   с37а
Ра Ре

(р։ — радиус кривизны силовой линии, и — скорость частицы), получаем

-о_____2е*Чъ пд.
?..г зр2 •

Далее, под воздействием электрического поля частица испытывает 
ускорение еЕ1т,, в соответствии с чем

= (39)

Учитывая выражение (35), для напряженности электрического поля и 
сил радиационного трения (38), (39) уравнение движения электрона 
представим в следующем виде:

2е։74 №В№—- -------- !------------------- !------------------- 5—, (40)
Л Л1,с։(?? + х)4 Зт»с։р3 Зт’св(£-|-х)в

где х — расстояние от поверхности звезды, <1х = сЛ и е 2> 0. Послед
ний член этого уравнения мал по сравнению с остальными, за исклю
чением небольшого отрезка над магнитной шапкой, где он больше 
второго члена. Опуская этот несущественный член, с достаточной точ
ностью имеем

т,са (R 4֊ ж)4 Зт.с’Р?

В этом уравнении зависимость ре от х нам неизвестна: напомним, 
что выше мы приняли ре~/?, мотивируя этот выбор необходимостью
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построения теории, не противоречащей наблюдательным данным. При 
таких обстоятельствах говорить о точном интегрировании уравнения 
(41) не приходится, но можно произвести разумные оценки. Ниже уви
дим, что высота магнитного зазора мала по сравнению с радиусом 
звезды. Поэтому, считая г<& R и предполагая р։ « R, получаем

где

1(*)~
еМВ, 
т.с1

г,

т фЗ/ч ® 1*

(42)

(43}

На этом расстоянии энергия частицы 7т,сг достигает насыщения и. 
при её дальнейшем движении работа, совершаемая электрической силой, 
полностью израсходуется на изгибное излучение. Своего предельного 
значения 1 = 7 (ат) параметр 7 достигает, когда производная 
исчезает, при этом

/ R R *
7т« (Р-) = Ъ8 •101 

\ Лес / (44)

5. Магнитный, зазор. Вернемся теперь к важным итогам (14) — 
(16), полученным путем логического анализа наблюдательных фактов, 
и рассмотрим их применительно к конкретным условиям, которые бы
ли установлены для магнитного зазора в предыдущем изложении. В 
ряде работ было показано, что между звездой и ее магнитносферой 
циркулируют стационарные токи, которые, конечно, обусловлены вра-- 
щением. Из -них важным для теории радиоизлучения пульсаров явля
ется ток, обусловленный непрерывной инжекцией частиц от полюсов, 

а именно электронов, когда векторы, ц, параллельны и позитро
нов, в антипараллельйом случае. В результате этого потока в магнит
ном зазоре формируется движущееся облако частиц с плотностью 
[4, 8, 12]

п,= -^- = 1.11 10”>5„2. 
2пес

(45)

В продольном электрическом поле магнитного зазора первичные 
частицы, двигаясь по магнитным силовым линиям, после приобретения 
ультрарелятивистских энергий испускают кванты изгибного излуче
ния с энергий Л<ве3> т.с*, затем эти кванты, пройдя некоторое рассто
яние, рождают е+ е~ -пары. В итоге многократного повторения процес
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сов е—*е + А“>с» Аше—*е+е՜ в магнитном зазоре образуется ливень 
е+е՜ - пар, который приводит не только к экранированию электриче
ского поля и, следовательно, к ограничению высоты зазора, но и 
частому пробою его, когда он насыщается вторичными частицами- 
Здесь мы ограничимся этим кратким упоминанием о принципе работы 

магнитного зазора, так как он подробно рассмотрен в работах [4, 8].
Из наблюдательных фактов следует, что лоренц-фактор первич

ных электронов определяется выражением (16). Сравнивая его с (42), 
мы можем определить расстояние от магнитной шапки звезды, где 
первичный электрон (позитрон) приобретает необходимую энергию 
для разыгрывания сценария процессов, проводящую к генерации радио
излучения:

Хт « 3.03 • 10вЛ’З^^В}гк2Ъ2б.
т,с3

Отсюда получаем
6. (46}

Это расстояние примерно в 6 раз меньше расстояния гт, на котором 
энергия первичного электрона (позитрона) в магнитном зазоре дости
гает насыщения.

Бурное лавинообразное размножение 7-квантов и электрон-позит- 
ронных пар в конечном счете приводит к искровому разряду—захло
пыванию магнитного зазора. Сразу же после разряда снова начинается 
образование зазора, при этом потолок появившейся щели со скоростью 
света раздвигается вверх и по достижению определенной высоты НТ 
когда начинается экспоненциальное развитее электромагнитного ливня,, 
снова наступает разряд, и так этот процесс периодически повторяет
ся [8]. Высота зазора определяется предельным для роста энергии 
первичной частицы расстоянием гя и пробегом образования е+ е՜ -пар 
7—квантами. Нужно иметь в виду, что на высоте х « гт существует 
обильный поток квантов изгибного излучения, способных рождать 
е+е“-пары. Число квантов, испущенных одной частицей в единицу 
пути, порядка

4 е’ 7
:Ашс=-^--т---- — ~0.06-квант,см> (47}

✓ ПС рс

где Ашс—характерная энергия квантов изгибного излучения электро
нов с энергией 7жт,с։:
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Л(в<։ = ,3 « из.ю^^’^ВММэВ,
2 Ре

(4«)

Поток же квантов, образованных в слое жж — 50 < Дж < жж -|- 50 пото
ком первичных частиц, будет порядка 77~ 1ООпос/Ут«2 1О”21/4 кван- 
тов/с см։. Пробег кванта для рождения е* е՜ - пары в магнитном поле 
определяется формулой [16]

/т֊
10е 1.171014

В, (49)

где Вх = В sin а — поперечный компонент вектора магнитной индукции 
4« — угол между силовой линией и направлением движения кванта в 
момент рождения пары). При В± = 0, /7=сс, т. е. процесс не идет, 
рождение пары может произойти, когда а =/> 0. По порядку величины

B^Bl^^Wl.B^.

Подставляя вто выражение В± и значение Л®« из (48) в (49) и решая 
полученное трансцендентное уравнение для /т, получаем

/т« 45.4Я6-змр։/։В1-7'4О-з/4. (50)

Высота магнитного зазора должна быть порядка жж + /т, т. е.

H^W^»R^l*B^֊3l* см. (51)

При ж > Н продольное электрическое поле экранируется вытекающим 
из зазора плотным потоком плазмы.

Согласно (44) параметр 7 потока первичных частиц на один по
рядок превышает то его значение, которое приведено в (15). Убедим
ся, что это несоответствие кажущееся. Для выяснения этого вопроса 
рассмотрим уравнение (41) для области над магнитным зазором. Про
интегрируем его учитывая, что здесь электрическая сила отсутствует:

1.78-1084 Л _ 7» \ ~ 1.78-1014
1’ к 1\) • 7s f

где I—расстояние над потолком магнитного зазора. Отсюда видно, что 
уже при / = 6.4 10* см «0.064 R параметр 7 достигает значения, при
веденного в (15), а дальнейшее его уменьшение сильно замедляется 
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из-за быстрого роста радиуса кривизны и уменьшения самого 7. Та
ким образом, уже чуть выше над магнитным зазором мы фактически 
имеем поток первичных электронов (позитронов) со значением 7, при
веденным в (15).

Вернемся к цепи процессов, приводящей к формированию радио՜ 
излучения. Согласно (16), энергия первичных электронов, ответствен
ная за радиоизлучение, равна

е։ = 7т.с։^1.55 10в/?’/мр’“В>^2|« МэВ, (52)

она набирается на высоте (46). Характерная энергия квантов изгиб- 
ного излучения этих электронов равна

Ла>։ _ 2- ~ 825О3'“ МэВ. (53)
2 Рс

На высоте г = г7 =2 150/2 см имеется значительный поток таких кван
тов. Так, например, поток квантов от слоя х7—10 < Дг <*7 4-10 см 
приблизительно равен

/• ~ 2Опос — — « 6 • 10։«2.
Л 9 Ас Рс

Аналогично тому, как это было сделано выше, можно оценить длину 
пробега квантов с энергий (53) для процесса Лис -» е+ е՜ :

/7 «4.3 • 10’2-зг6/?6- (54)

Сумма длин х7 и /7 приблизительно равна

г74-/7«5-10за֊3/26/?6-9/2бр35'26^2ю'* см, (55)

что примерно в 5 раз больше высоты магнитного зазора. Это приме
чательное обстоятельство в пользу допущения, что радиоизлучение 
обусловлено бунчировкой зарядов в е+ е~ — плазме на расстояниях 
5-10* см. Таким образом, ответственный за радиоизлучение поток. 
е+е՜-плазмы с лоренц-фактором 7։ формируется над магнитным зазо
ром в условиях отсутствия продольного электрического поля и затем 
по каналу открытых силовых линий, не испытывая существенных из.- 
менений (из-за сравнительной малости лоренц-фактора 7, и возраста
ния радиуса кривизны магнитных силовых линий, изгибное излучение 
при х > R становится неэффективным), доходит до расстояний поряд
ка г7. Здесь, благодаря эффекту двухпотоковой неустойчивости, обус
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ловленной взаимодействием е+е~ -плазмы с проходящим через нее 
релятивистским пучком первичных частиц, в е+е՜ -плазме формиру
ются сгущения зарядов (электронов или позитронов). Частота этой 
моды колебаний близка к плазменной, которая в данном случае близ
ка к частотам изгибного радиоизлучения (5). Возникающее излучение 
является когерентным излучением, так как обусловлено движущимися 
по магнитным силовым линиям заряженными сгустками с размерами, 
меньше длины испущенных волн. Эта мода колебаний неустойчива, но 
время ее распада больше времени формирования радиоволн, так что 
обсуждаемый эффект реально существует. Обоснованное обсуждение 
рассмотренного механизма когерентного излучения радиоволн в пуль
сарах проведено в работе [8], здесь можно найти и все необходимые 
ссылки на оригинальные работы.

Таким образом, при том электрическом поле,'которое, по нашему 
мнению, существует в магнитном зазоре, радиоизлучение обусловлено 
первичными электронами с энергией, приобретенной ими на расстояни * 
ях гт<200/£2 см (см. формулу (46)). А изгибное излучение, возникаю 
щее при движении первичных частиц в остающемся отрезке 
магнитного зазора, не приводит к формированию излучения в области 
радиодиапазона до светового цилиндра, в пользу чего косвенно свиде
тельствуют наблюдательные факты. Так, из соотношений (6) и (7) сле
дует, что расстояние, где ожидается формирование радиоизлучения, 
должно быть порядка

п^г-ю֊50!8/^.
Оно уже при 7 >5 -10® превышает радиус светового цилиндра, что 
никак нельзя согласовать с фактом (2) ширины профиля сигналов, ибо 
в этой части магнитосферы раствор пучка открытых магнитных сило
вых линий сильно расширяется.

При рассмотрении электрического поля в магнитном зазоре мы 
обошли молчанием вопрос о роли объемных зарядов, которые посто
янно существуют здесь, благодаря стационарному потоку электронов 
(позитронов), исходящему от полюса. Оценим вклад£этих зарядов в элек
трическое поле магнитного зазора. Размеры магнитного зазора очень 
малы по сравнению с радиусом звезды, поэтому фактически мы имеем 
дело с одномерной задачей электростатики. Суммарное поле, обуслов
ленное вращением и объемными зарядами, определяется следующим 
уравнением и граничным условием к нему:

<1Е А— = 4кр,, £(0) =-----------
аг с 

(56)
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где р։ = ± ел0, значение плотности частиц п9 приведено в (45). Из; 
условия сохранения потока числа первичных частиц следует, что вг- 
области зазора р, ~ const. Из (56) находим

с. . &RB. Л z \E(z) =------------- /1-а—), (57>
с \ п / 

где
4г֊п0есН 2Н „ ,а =---------------- ----- Чч. 1.
QRB, R

Таким образом, образованное потоком первичных частиц облако заря
дов не оказывает заметного влияния на исходное электрическое поле 
зазора, следовательно, оно движется в этом поле подобно пробному՜ 
заряду.

-* -♦
В том случае, когда векторы Ц и $2 аптипараллельны, магнитная 

шапка заряжена положительным зарядом, а напряженность электриче
ского поля равна Е в~&РВ։1с. В этом случае естественно считать, 
что исходящий из полюсов инжекционный ток состоит из позитронов. 
Версия инжекции от полюсов протонов или ионов связана с труднос
тями и вряд ли возможна, по независимо от этого она не обеспечивает 
реализации той цепи процессов, которая в конечном счете приводит 
к формированию излучения в радиодиапазоне. Спрашивается, откуда 
берутся позитроны, который кет в звезде? Дело в том, что электро
магнитное поле, система зарядов и токов вместе с веществом вращаю
щейся звезды образуют единую квазиравновесьую систему, поэтому 
для поддержания общего равновесия позитроны требуемого тока долж
ны образоваться под влиянием электрического поля в процессах р — 
превращений атомных ядер (А, 2.)-* (А, Д—1)-(-е+. Этот процесс 
необходим для того, чтобы обеспечить минимум энергии полной систе
мы в данной ситуации.

6. Выключение пульсара. Период пульсаров сверху ограничен: 
у обнаруженных объектов самый большой период Р = 4.308 с имеет 
Р5И 1845 —19, т. е. угловая скорость вращения й~1.46 с՜1. По-ви- 
димому, это дает повод предположить, что при Й<1 с՜1, механизм 
когерентного радиоизлучения перестает работать, т. е. нейтронная 
звезда не проявляет себя как пульсар.

Естественно считать, что выключение пульсара наступает тогда, 
когда приобретенная в магнитном зазоре энергия электрона (позитро
на) становится меньше энергии (52), необходимой для действия цепи 
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процессов, приводящих к генерации мощного радиоизлучения::

&КВ,Н < 7тл«с’.

Учитывая значения параметров 7 и Н, приведенные в (16) и (51), 
находим

25։<1.3 10’/?-7'։։р^в/11- (58)

Это и есть условие выключения пульсара. Магнитная индукция в звез
де В,, конечно не является неизмененным параметром нейтронной 
звезды, опа, безусловно, зависит от 2. В самом деле, вращение и маг
нитное поле нейтронной звезды взаимосвязаны: при замедлении вра
щения магнитное поле в какой-то меа’ю должно затухать. Предполагая 
для порога выключения пульсарного механизма 2,= 1 с՜’, получаем

&(Оо) <1-3 10я Гаусс. (59)

7. Резюме. Найдено согласованное решение для электрического 
поля вращающейся намагниченной нейтронной звезды и ее магнито
сферы. В магнитном зазоре электрическое поле в основном имеет про
дольный характер: компонент его напряженности, перпендикулярный 
к вектору магнитной индукции, сравнительно очень мал. Магнитные 
шапки заряжены поверхностным зарядом с плотностью а л; —• R (2В,)/ 
/4кс. При движении электрона (позитрона) в электрическом поле маг
нитного зазора его энергия достигает насыщения на высоте х^гаЮОО/ 
'(22?п)։/4 см над магнитной шапкой звезды. Энергия насыщения равна 
е„ я: 9.2 10°В1а21/4МэВ. Этим расстоянием фактически и определяется 
высота магнитного зазора. В канале открытых магнитных силовых ли
ний при г > 1О’/23'4 см продольное электрическое поле экраниру
ется обильным плазменным потоком (в4՜ е~ -пар), исходящим из магнит
ного зазора. Это, по сути дела, допущение, которое необходимо 
принять, чтобы иметь теорию, согласованную с наблюдательными фак
тами. За радиоизлучение (с характерной частотой —400 МГц) ответ
ственны первичные электроны с энергией е,^1.6 10° МэВ, которую 
•они приобратают на расстоянии г ~ 0.16 Н от магнитной шапки. При 
2£։<108 Гаусс/с пульсар выключается.

Выражаю свою признательность участникам семинара кафедры 
теоретической физики Ереванского университета за обсуждение ра
боты.

Ереванский Государственный университет
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ON THE THEORY OF PULSARS RADIORADIATION

G. S. SAHAKIAN

Fundametal data of pulsars radioradiation are used for determination 
of the important parameters of the main stages of processes which are 
leading to the formation of this radiation. A new solution for the elec
tric field of neutron star polar gap is suggested.

Then the empiric relations which were found are used as a guide 
to carry out necessary precisions in the current theory which are requ
ired by this solution. The threshold of the pulsar turn off is founds 
Q5,<10s Gauss/s where S is the angular velocity of the neutron star 
rotation, and Bs is the magnetic field stress in It.
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Приводится пятый список голубых звездных объектов второй части первого 
Бюраканского спектрального обзора неба. Объекты расположены в полосе +33°<8< 
_|_ уус,' ол < а < 3h40m и 6А < а < 13А30т . Список содержит данные о 111 голубых 
звездных объектах, из которых 69 открыты впервые. Проведена предварительная 
классификация объектов. С помощью глазомерной оценки координат и звездных 
величип с карт Паломарского обзора неба достигнута точность в 1* по а, ОД' 
по 8 и 0.3т для звездных величин.

1. Введение. Вторая часть Первого Бюраканского спектрального 
обзора неба (FBS—First Byurakan Survey) проводится с 1987 г. и 
включает выделение, классификацию и исследование голубых звездных 
объектов с пластинок FBS. В 4-х опубликованных списках [1—4] со
держится 429 объектов, из которых 271—открыт впервые. Остальные 
объекты имеются в списках других обзоров голубых звездных объек
тов, что позволяет проводить сравнение в полноте выборки FBS, в 
частоте обнаружения различных типов объектов, а также в точности 
координат и звездных величин. Такие сравнения проводились в рабо
тах [2] и [4]. Надо отметить, что FBS покрывает наибольшую площадь 
среди всех аналогичных обзоров и поэтому представляет особый ин
терес. Вторая часть FBS нацелена на открытие новых квазаров, бе
лых карликов, взрывных переменных, субкарликов и других галакти
ческих и внегалактических голубых звездных обектов. Описание второй 
части FBS, методика отбора и принципы предварительной классифи
кации объектов приведены в [1].



110 Г г- B- АБРАМЯН, A. M. МИКАЕЛЯН

В настоящей работе приводится пятый список голубых звезд
ных объектов FBS, содержающий первую половину объектов полосы 
+ 33° <« < + 37°.

2. Список объектов. В табл. 1 приведен список 111 голубых звезд
ных объектов FBS. Объекты расположены в полосе + 33'С + 37°, 
0*<а<3А40т и бА а С 13А30т. В последовательных столбцах таб
лицы приведены: 1—номер объекта; 2—обозначение объектов FBS со
гласно рекомендации подкомисси № 28 МАС; 3, 4—экваториальные 
координаты для эпохи 1950.0 г. с точностью до 1* (а) и O.'l (S), 5—ви
димая звездная величина ту с точностью до 0.3я1, 6—обзорный тип 
объектов согласно предварительной классификации авторов, 7—отож
дествление известных объектов (номер соответствующего источника в 
списке литературы), где [5]—обзор Паломара-Грина (PG), [6,7]—спис
ки обзора Кизо (KUV), [8]—обзор Кейз (Case), [9]—голубые звездные 
объекты Тонантцинтла (Топ), [10]—список Хыомасона-Цвикки (HZ) и 
[11]—каталог белых карликов (WD),

Таблица 7
СПИСОК ГОЛУБЫХ ЗВЕЗДНЫХ ОБЪЕКТОВ FBS

№
Название 

FBS

Координаты
Шу Тип Литература

“195Э 819Я

1 2 3 4 5 6 7

430 0004+330 00л04т57։ +33°00.8' 14.1 В1 [11]
431 0018+328 00 18 48 +32 48.0 16.7 N2
432 0019+348 00 19 10 +34 48.3 15.0 В2
433 0024+335 00 24 46 +33 31.3 16.7 В2а:
434 0026+361 00 26 51 +36 03.1 14.6 В2
435 0027+365 00 27 18 +36 31.9 16.3 В2
436 0035+343 00 35 21 +34 15.1 14.5 В1
437 0039+361 00 39 17 +36 07.4 15.7 В2е
438 0042+355 00 42 55 +35 30.6 15.7 ВЗ
439 0043+343 00 43 09 +34 18.5 17.2 N1
440 0043+334 00 43 24 +33 22.1 16.2 ВЗа:
441 0047+351 00 47 06 +35 05.7 15.2 В1
442 0047+347 00 47 13 +34 41.8 16.5 В2
443 0050+358 00 50 55 +35 45.3 14.6 В1
444 0053+360 00 53 42 +36 05.3 15.5 В2
445 0055+343 00 55 38 +34 19.6 15.2 ВЗ
446 0100+355 01 00 42 +35 31.3 15.9 В2а:
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 3 4 5 6 7

447 0102+362 01 02 00 +36 11.6 12.8 В1
448 0104+333 01 04 32 +33 20.0 13.9 В2
449 0106+353 01 06 42 +35 18.7 15.0 В2
450 0107+357 01 07 13 +35 41.0 15.2 141а:
451 0112+351 01 12 17 +35 05.3 15.5
452 0123+332 01 23 02 +33 10.2 13.5 В2
453 0124+345 01 24 12 +34 29.4 15.8 В2
454 0125+351 01 25 15 +35 06.2 16.3 ВЗ
455 0126+354 01 26 33 +35 26.6 16.9 ш
456 0140+339 01 40 53 + 33 59.3 16.6 В2а:
467 0150+354 01 50 22 +35 26.9 15.8 В1
458 0212 +349 02 12 33 +34 57.3 14.3 В2
459 0212+334 02 12 47 + 33 26.4 13.6 В1
460 0213+355 02 13 02 +35 27.5 15.5 В2
461 0217+343 02 17 17 +34 20.0 15.4 В1а
462 0223+365 02 23 04 +36 32.1 13.8 В1а:
463 0224+330 02 24 05 +33 02.1 13.4 В1
464 0226+334 02 29 01 +33 21.4 15.4 В1 [7]
465 0235->-338 02 35 11 +33 46.6 14.7 В1
466 0235 + 353 02 35 19 +35 18.6 Ы.1 В2
467 0244366 02 44 29 +36 33.3 12.9 В1 [7]
468 0306+333 03 06 07 +33 20.0 14.7 В1
469 0311+365 03 И 01 +36 31.7 15.6 В2
470 03164-345 03 16 33 +34 31.3 14.8 В1а [И]
471 0330+340 03 30 00 +34 02.5 16.1 В2
472 оззо+ззо 03 30 13 +33 02.5 15.5 В1а:
473 0335+344 03 35 55 +34 21.6 15.6 1416
474 0336+354 03 36 33 +35 22.8 16.3 В2
475 0654+366 06 54 41 +36 34.3 13.4 В1
476 0656+367 06 56 05 +35 43.3 16.2 В1
477 0658+350 06 58 35 +35 02.2 13.5 В1
478 0701+355 09 01 17 +35 27.4 15.3 В2
479 0716+365 07 16 53 +36 28.8 15.5 В1
480 0729+331 07 29 15 +33 08.9 15.5 В1 (7]. [91
481 0730+369 07 30 06 +36 59.5 15.7 В1 [7]
482 0731+345 07 31 30 +34 27.9 16.3 В1 [7], [9]
483 0747+339 07 42 49 +33 52.0 15.9 В1
484 07424-337 07 42 59 +33 40.4 17.0 В2
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Таблица 1 (продолжение)

1 1 ։ 3 4 5 6 7

485 0812+354 08 12 57 +35 26.3 14.4 В1 [9|
486 0819+364 08 19 32 +36 23.8 15.6 № [51. (81
487 0823+333 08 23 35 +33 18.9 13.3 В2
488 0839+336 08 39 58 +33 38.6 15.0 В1 [51.17-91
489 0843+364 08 43 48 +36 25.7 15.6 В2 [9)
490 0844+349 08 44 34 +34 56.2 13.6 ВЗ [51. |8], [91
491 0858+363 08 58 40 +36 19.0 15.2 № [5. 6,8,11)
492 0859+338 08 59 06 +33 47.0 17.1 В1 [91
493 0906+368 09 06 18 +36 49.9 15.8 №е
494 0917+342 09 17 08 +34 09.4 15.3 В2 [51, [8), [91
495 0920+366 09 20 50 +36 36.5 16.3 142 [81
496 0920+364 09 20 52 +36 21.5 16.4 Ы2 [51. [8]. [9]
497 0934+338 09 34 10 +33 47.8 16.9 В2 [51. [8]. [91
498 0946+362 09 46 19 +36 09.6 15.5 №։:
499 0948+344 09 48 51 +34 21.5 15.0 В2 [5], [7-9]
500 0955+337 09 55 23 +33 42.5 15.3 В2
501 0956+ 348 09 56 32 +34 47.9 17.2 141
502 0956+365 09 55 33 +36 32.6 13.7 В1 [7]. [8]
503 0956+359 09 56 58 +35 54.5 15.7 В1 [5, 7-9,11]
504 0958+353 09 58 17 +35 19.5 17.6 В1 [7]. [8]
505 1004+342 10 04 53 +34 10.9 15.4 К2 [9]
506 1027 Ь34б 10 27 27 +34 36.3 13.0 В1
507 1018+343 10 48 57 +34 15.3 15.9 143 [5]
508 1056+ 345 10 56 40 +34 31.1 15.8 К1 [5], (9,11]
509 1101+365 И 01 46 +36 27.1 14.7 В1 [5]. [9]
510 1102+347 11 02 54 +34 42.0 16.2 В2 [9]
511 1111+339 11 11 53 +33 56.9 13.0 В1 [5]
512 1112+339 11 12 09 +33 55.6 15.4 В1 151. [9]
513 1116+349 И 1'6 48 +34 56.5 13.7 В1 [5], [9]
514 1122+336 11 22 49 +33 33.6 15.1 В2
515 1125+345 11 25 27 +34 28.4 16.3 В2а:
516 1129 +349 11 29 09 +34 57.5 16.9 В1 [9]
517 1147+363 11 47 29 + 36 16.7 15.9 ВЗ [9]
513 1150+334 11 50 17 +33 23.9 16.2 Ы2е: [9]
519 1151+359 11 51 24 +35 56.2 16.8 В1 [•՝]. [9]
52՛ 1153+344 11 53 25 +34 24.1 15.1 В1 [51. [9]
521 1157+343 11 57 55 +34 17.3 15.5 ВЗ [9]
522 1202+336 12 02 18 +33 36.5 15.7 ВЗ
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Таблица 1 (окончание)

1 2 3 4 5 6 7

523 1212-1-369 12 12 17 +36 55.4 13.0 В2 [51. [Ю1
524 1218+353 12 18 59 + 35 20.6 16.1 И2а:
525 1222+-362 12 22 46 +36 10.5 16.2 №
526 1223-|-371 12 23 28 +37 05.9 17.7 В2
527 12334-338 12 33 45 4-33 47.3 15.6 В2 [5]
528 12384-370 12 38 39 +37 00.0 16.6 М1
529 12424-342 12 42 45 4-34 12.5 17.3 №
530 12504-337 12 50 02 +33 43.8 16.5 141
531 12544-345 12 54 53 4-34 30.9 17.0 Ы2
5.32 1255+342 12 55 03 +34 10.2 15.8 №а
533 13054-344 13 05 17 +34 24.2 17.7 В1
534 1307+363 13 07 04 +36 15.8 16.7 Ь11
535 1307+354 13 07 38 +35 25.5 15.7 В2 [51. [9.11]
536 1309+355 13 09 59 4-35 31.1 15.2 м [51. [91
557 13214-364 13 21 19 4-36 23.8 11.7 В1 [Ю]
558 1323+333 13 23 31 +33 19.5 17.0 Ме
539 13284-344 13 28 56 +34 24.1 14.9 В2 [5]
540 13294-360 13 29 40 4-35 00.3 17.5

1в։

Принципы предварительной классификации приведены в [1]. На
помним, что в нашей классификации тип В обозначает объекты, у ко
торых синяя часть спектра на призменных пластинках интенсивнее 
красной, а тип Ы—объекты, у которых интенсивности обеих частей 
примерно равны. Индексы 1, 2 и 3 показывают соотношение длин си
не-фиолетовой и красно-желтой частей спектра в убывающем порядке. 
Индексы „а“ и „е„ показывают наличие соответственно абсорбционных 
и эмиссионных деталей в низко дисперсионном спектре. Знак ста
вится в случае неуверенности этих данных.

Экваториальные координаты, определенные с карт Паломарского 
обзора неба глазомерным методом, приведены с большей точностью, 
чем ранее считалось возможным (до 0.5' в обеих координатах). Звезд
ные величины, также определенные с карт Паломарского обзора с 
помощью каллибровки зависимости „диаметр изображения—звездная 
величина“ согласно [12], приведены с точностью до О.З՛՞ , что тоже де՜ 
лается впервые. О методике определения и точности координат и 
звездых величин подробно говорится в работе [13]. Там же приводится 
подтверждение такой точности с помощью сравнения соответствующих 
8-136
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величин обзора FBS и других обзоров. Отметим, что благодаря по՜ 
вышению точности, по-видимому, удастся определить приблизительную 
предельную звездную величину для каждой пластинки FBS, что край
не важно для оценки степени полноты выборки FBS до определенных 
т. Интересно, что в табл. 1 самые слабые два объекта имеют = 
= 17.7" ±0.3’ . Среди объектов, имевшихся • предварительном спис՜ 
ке, но не попавших в окончательный список из-за недостаточного УФ- 
избытка, был объект с mv — 18.1" ± 0.3”1. Это говорит о том, что 

•среди пластинок FBS есть пластинки с предельной звездной величи
ной выше, чем предполагалось ранее (т. е. выше 17.5*՞).

В конце работы приводятся карты отождествления для всех но
вых объектов табл. 1 (всего 69 карт), отпечатанные с голубых карт 
Паломарского обзора неба.

3. Заключение. Первая половина полосы + 33° •< 3 < + 37 вклю
чает 111 голубых звездных объектов, из которых 42 отождествлены 
с ранее опубликованными объектами из других обзоров. Среди этих 
42 объектов 2 квазара, 1 Сейфертовская галактика, 12 белых карликов, 
2 катаклизмические переменные, б горячих субкарликов и 19 голубых 
звездных объектов, спектральный класс которых пока неизвестен. 
Это распределение дает приблизительное представление о составе 

• объектов в нашем списке, однако надо учесть, что поиск наиболее 
интересных типов объектов, в частности квазаров, Сейфертовских га
лактик, белых карликов, катаклизмических переменных, ведется не 
только среди голубых звездных объектов, но и другими, иногда более 
эффективными методами. Следовательно, можно ожидать, что основ
ная часть таких объектов уже известна, и среди новых объектов в 
процентном отношении их будет меньше. Такой вывод подтвердил 
первый список спектрально исследованных 54 объектов второй части 
FBS [14], в котором оказалось 40 субкарликов, 11 белых карликов и 
всего 3 звезды НВВ (горячие звезды горизонтальной ветви). Таким 

• образом, с оценками состава списков голубых звездных объектов сле
дует быть осторожным. Для части объектов табл. 1 уже получены 
щелевые спектры на телескопе ЗТА-2.6 Бюраканской обсерватории. 
Спектральные наблюдения продолжаются, и по их окончании будут 
опубликованы спектральные классы этих объектов.

.Бюракавская астрофизическая

обсерватория



КАРТЫ ОТОЖДЕСТВЛЕНИЯ

Размеры 11'/1Г. Север сверху, восток слева (в голубых лучах).
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THE FIRST BYURAKAN SPECTRAL SKY SURVEY 
BLUE STELLAR OBJECTS

V. ZONE +330 <4-37°

H. V. ABRAHAMIAN, A. M. MICKAELIAN

The fifth list of blue stellar objects of second part of the First 
Byurakan Spectral sky survey is given. The objects are situated in the- 
zone with + 33°3< + 37°, 0A<$a3*40m, and 6A<։< 13A30m. The list 
contains data for 111 blue stellar objects among which 69 are new. A preli
minary classification of objectsis made. An accuracy of 1* in a, 0.1' in 8 
and 0.3“ for magnitudes is achieved firstly with the eye estimation of 
coordinates and magnitudes from the Palomar sky survey charts.
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В рамках биметрической теории тяготения найдено точное, без приближений, 
выражение уравеоний гравитационного поля и материи в случае аксиальной симметрии- 
В- статье приведены решения задачи стационарного вращения в квадратичном по уг
ловой скорости приближении для моделей звезд с политропным уравнением состояния. 

Вычислены физические характеристики этих моделей.

В работе [1] в рамках биметрической теории тяготения в первом 
по угловой скорости вращения приближении решены уравненения поля 
в случае аксиально-симметричного распределения масс для конфигура
ций, состояние вещества в которых описывается политропным урав
нением. Данная работа является продолжением [1]. Здесь задача ре
шена во втором по угловой скорости вращения приближении, что 
позволяет определить поправки к интегральным характеристикам вра
щающихся конфигураций, а также квадрупольный момент звезды.

Биметрическая теория тяготения (БТТ) Н. Розена [2] удовлетво
ряет принципам общей ковариантности, локальной эквивалентности и 
принципу соответствия. Пространственно-временное многообразие в 
БТТ определяется двумя метриками:

Л’= dx\
(1)

</$’—задает искривленное пространство —'время, а (1аг—плоское про
странство — время и описывает неинерциальные эффекты, связанные 
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с выбором системы отсчета. Вдали от тел, создающих гравитационное 
поле, rfs3 и </<։’ совпадают.

Тетрадный базис плоского пространства — времени и связанный 
с ним векторный базис для сферической координатной системы можно 
выбрать в виде

ш® = cdt, о։1 = dr, ш* «== rrf8, ш* «= г sin 9</<р, 
, -J_A —± 1 д (2)

0 с dt ’ * dr' ’ г de’ 3 г sin 6 dy

• • >
В таком базисе метрики (1) в общем случае аксиально-симметричных 
полей запишутся в виде

rfa3 = ^ = diag(\, —1, —1, — 1),

rfs’ = е2Ф(ш0)3— е2* (ш։)։ — е2*1 (ш։ -J- угш1)’ — е2’(ша-!_ шг sjn 0w°)։, 

откуда непосредственно следует, что тетрадный {6°} и векторный ба
зисы искривленного пространства — времени связаны с тетрадами 
{а>с| следующим образом:

6° = ш°,
6’ = ш1,

6։ = ш3 -|- vr<o։,

63 = ш3 шг sin 0ш°, (4)

?о = ео—r“sin8e3,
։։ = е։ — rvea,.

= еа, 

$з= е3.

Уравнения гравитационного поля в БТТ можно записать в бес- 
координатной форме как

N=-8r.k^T-^-sSpTy (5)

где
у Vfc-Vtf), (6)

Т—тензор энергии-импульса негравитационных полей; SpT =
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Т»,՛ V означает ковариантное дифференцирование по 7^, т. е. 77 = 0; 

g = g*' е^е, — гравитационный тензор g, спроектированный на базис
ные векторы.

В такой базисе полное и точное (без приближений) выражение 
тензора Л' будет

АФ 4՜ ~
2

{(«> ш։г)’ -Ь (ш։ 4֊ ш с1£ 0)а ] з!п։ 0е’։ 2Ф

[ф_ — а. 1
(Ф) — «*)(® + ®1г) И------ -—- (**»□ 4֊ ш с1? 6)— — )ш։1г +

4՜ 4ш։) + 4- — (ш„ 4՜ Зша с1д0 4՜ » (с1£1 2 6—1) I зш 8е3ш° 4* 

1 I 2у С1§ 6 / С1£ 6 \а 2а_2ф . о ։ ։------- ---------- - ----- I V 4------— ) е ф гш зт 0 —2 I. г’ кг/

4֊ I — Ад--- —-
2

(ш 4՜ и>։г)։ 4՜ (ш։ 4՜ ш с1<£ 0)2 з1п։0«2։ ։Ф 4՜

, . ,л\ , 01$’8— V с15Г о )е 4---- 2—е* ) 2г’
е30’~

1 '2* ctg 8
~~2 ~г

\2 е։ш3 4֊1 5^-2։— е

4֊— ш։1г 4՜ 2Ю1 4՜ — 2Ф։4-

4՜ 2<“։ с1£ 6 — ш 4՜ (2®3

х 51п б?0 ез 4֊ — 
А։

։։-2Ф 
е

е^֊2*

2

+4-[2(1'1-н)(’+*։г)+2М*2-—^(Ч-—V 
2 1 г \ г ! \ г /

+ 1 _ в։«-։Л + ^Ь.՜2^ е2*՜’.11 - ш։е5*-’Фзт8со.8—
1 1 I I 1 5г* \ /
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1 е’+
— *։։г —4*։-------- (*„ 4֊ *։с1д9)------- — (е՜^ — еа‘)с1£.О—

г г1

— *^2»։ + ’С1£0-----е։ш։ + у | — ^“ + ~ (*։ ~ +՜

4- •—— (е՜*1* + е՜2“) 4----- (ъ 4՜ * с1£ 6 4՜ ч*г) — и>։ з!п2 9 X

М--2Ф 1 . I 1 Г 2ф» . * / 1 ։ \Хе е,ш‘4- у------ ---  +у—’К-----— —'»МХ

Хе^-։* + Е!£±(ус1£9-_2_) е2«-։ф] е, о>»4_

+ 2. [ - 2ДР + (, + 5!я£у1£1 е,,-*+(„ _ 1Л х 
2 1 \ г / г \ г /

X (уа - X - у2г) е*՜2*— Ь4-^г)3е։*-2« — 0։ 4֊ * с!дб) —

— ^4֊ —°֊—^ гш։ з!п 6 соз 9 е2*՜2*е։ б2 +

4- — [ — ?■£?• V |- — А, — — А 4- — (1 _ е2Ф-Я) _ _ 2^ _
2[г Г \ Г / Г3 Г

_^,։.֊4е։„։ + ±|?!Ь Х_,։Лх
г3 ] 2 [ ? \ г )

X зЬ’Ье2^՜2® I е։92 — е։со‘ — ֊ [ *։1г 4- 2у, 4֊ 
, 2гл Л I

х С-.-2Ф4- .^֊ 4- 2- Л 4֊ С֊^А в*-2. _ Л _ 0 \ г^х
г г \ г / \ г/

егц-зф^б».+ (2р։-2ф։ + с1?9)

Переходя к координатному базису нетрудно получить полную- 
систему уравнений гравитационного поля биметрической теории в слу
чае стационарно-вращающегося материального источника, с правыми 
частями

Т- — «5р Т= —2 М 2 (рс2 4- Р4- и) ~ д1 — (рс։ — Р4- и) ~ </? — 
о1 6^
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— (рс® -P)-^—dr — (рс* -P)-^-d6 — u dy — 
Or Oti ot

f?c* + P \ n à M— (---- z-------- о։ I м2 —— dt,
X Q / à<p

тде 
2Q

u~ 1 (a> + Q)Q >

pc’ + P
Q = (pc’ 4֊ P) P sin2 9 (œ -}- 2) e2*՜2®,

(8)

р—плотность массы, Р—давление.
К полученным таким образом полевым уравнениям следует также 

добавить уравнение гидродинамического равновесия

dp / \----------  = — d (Ф 4------In (1 — ^(<“4 2)’ sin2 6 е2“՜2*
рс։ 4- P X 2

(9)

В первом приближении по угловой скорости вращения поле вра
щающейся сферически-симметричной конфигурации в изотропных ко
ординатах определяется системой

9
Фи + — Ф, = 4к&(р 4- ЗР),

■г
2 2

Фи 4------Ф1 — — sh (2| — 2|1) — 4л& (? — Р),
г г
2 1

Ри 4------Н 4- — sh(2<p — 2 ц) = - (Р ֊ Р),
г г

Л4-(р4-/>)ф։ = о, (10)

-₽=Р(Р).

<7и 4֊ Г— ֊ 2(^ + Af,) 1 ç, - [ 2<^+^) _|_ 1бке*.+ЗФ. (р+ЗР) I q _|_ 
L г г3 J L г8 J

+ (<Ги + 3?, ctg 9) = 16к (р 4- Р) еф>+^ V 8кр։ .

Учитывая, что в первом приближении а = ц = |0 [1], решения си
стемы [10] вне звездной конфигурации (Р = р = О) запишутся как
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(И>

•=. 4> —1У£±лг)_^

где с։, М, М'—постоянные интегрирования. 

R
М~=4* [(р+ ЗР)еф«^' гЧг, 

о 
R

М' = 4< (* (р — Р) еф|,+3*" г։Л",
(12)

а Е(л, р, х)—есть вырожденная гипергеометрическая функция.
Во втором по угловой скорости вращения приближении после 

некоторых манипуляций с начальными уравнениями для полевых урав
нений получаем [3]:

Г Оо _ ър*
ДЛ = -8^^(р0֊ЗР0) ----- г

Ре ЗРП _

Д,У= -֊(1Г(г)- И(г)) + 4кеф.+з^ к (г) (р0 + Ро),

М = ’' 8яеф»+^ (Ро - ЗР0) [ А 4֊ ֊^֊֊ I.
1 Ро -- о 1

р г> г,

Д,В - 4-= 2 И(г) - ± Г (г) ֊
7* Г

4ке*-Н-з+./;(,-) (Ро 4-ро),

Д4Г — 0, 
где введены следующие обозначения:

Х = <?+Г 4-2и°, Г=/°-о°>
Л = т ’ 4-/’4-2и2, в=/а-иа,

Г-Саг, Г = 5-2Г4-2Ха,

1Г(г)« — 4֊ —У, И(г) = —
3 \ д г / 3

(13)

(К)

(15)

(16)

(17)

(18)

(19)
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Решения »тих уравнений вне распределения материи есть

Х-Ьйд-, ф’ = аоу+ 50(^); У = лоЗа ~ ?о (iz); Г“0;

Л =■ bty3-, ф2 = а,^’ + Фо (у); В + 6Х = Ъ^у + Ео (д),

%Üz) —
cjm2 
le՜

1 \ 2 1 е՜* I
2№/ + 1+7"Р+ 2|ТГ

(20)

?о(р) -
cjm2

"48՜
, / 2 5е։, (1-------+

\ у 4у2
е՜** I
4y2J

т

Для исследования структуры звездных моделей хорошим приб
лижением для многих реальных ситуаций является политропическая 
связь между давлением и плотностью вещества

Р=ХГр։+։м,

где п—показатель политропы.
В дальнейшем удобно пользоваться безразмерными переменными 

Эмдена [1].
Внутри распределения материи уравнения (13)—(18) решены чис

ленным методом Рунге-Кутта на вычислительной машине.
Решения были найдены для пяти значений п (1; 1.5; 2; 2.5; 3). 

Чтобы обойти пробные интегрирования в приближении сферического 
распределения был использован метод нахождения центральных зна
чений потенциалов, описанный в работе [1]. Метод нахождения реше
ний во втором порядке теории возмущений и вычисления интегральных 
характеристик вращающихся конфигураций приведен в работе [3]. Из 
асимптотических поведений потенциалов Ф и ф из (20) можно опреде
лить добавки к массам М и М' и им соответствующие квадрупольные 
моменты Ок 0' [4]:

AAf — ß ^а0 —у 

ьм՛ = $(ай~ь՝ 
\ 6

48

-т—

144
(21)
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/°։ — — 2®о
к 24 1ml3

, c’|mP\ 
h 2880 /’

Нетрудно заметить, что при bt =j= —— на больших расстояниях 

от гравитационного источника у потенциала ф имеется аномальная за
висимость от расстояния в угловой части. На далеких расстояниях ф 
имеет вид

М' / Q' А \Ф = ֊ + + —) р, (cos 9). (22)

В табл. 1 приведены значения сферического R, полярного 
экваториального R. радиусов, а также величины масс невращающихся 
и вращающихся конфигураций, их моменты инерции и квадрупольные 
моменты для политропных конфигураций с различными индексами п и 
параметрами релятивизма а = Рс/ре. В таблице представлены также

отношения коэффициента Л =Р/тЦ6։----- /3 к массе М՛ показы

вающее степень анизотропии ф на бесконечности.
Приведенное значение Р соответствует максимально возможному 

значению угловой скорости вращения, при котором давление звезд
ного вещества уравновешивается силой гравитационного притяжения:

м0
• max /ф'։ 3 Ml >

R31------ <р'°- — К' (R) + — d°- —
\2 4 R3 k 2 /

(23)

В формуле (23) учтены линейные по р поправки в потенциалах.

На рис. 1, 2 представлены зависимости масс и радиусов враща
ющихся и сферически-симметричных конфигураций от параметра реля
тивизма, соответственно. В отличие от эйнштейновских конфигураций 
[5], для которых при всех п, кроме политропы с п = 3, с ростом па՜ 
раметра релятивизма массы убывают, в БТТ массы убывают, а затем 
с ростом а растут. Зависимость массы от параметра релятивизма в 
случае вращающихся конфигураций при малых а та же самая, что и 
в отсутствие вращения. Для компактных конфигураций с большим 
a Afrot (a) — убывающая функция. Приблизительно такое же поведение 
имеют Rf(a) и R. (а). Максимальные добавки к массам в среднем со՜՜ 
ставляют 30—40 процентов от полной массы конфигурации..
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На рис. 3 представлены завиоимости квадрупольных моментов О’ 
и О' от релятивистского параметра. Здесь О соответствует массе М,. 
а 0՛ массе М'. Заметим, что квадрупольные моменты—монотонно воз
растающие функции от а.

3

2

1

. , *о М ։ п- 1.5) 
’ • Мго։(П=15)

а ...••* е 7 ♦» м !п’3’.
• * * £ § 8>* * ♦ п= 3) ■

Рис. 1.

---------- ,----------ч---------- ।---------- ։---------------------
8х*хХ*м'хх ..о’R
б ’ & 9 ’$ ? ° *° °° ‘ Яр 

.• • •. <,я։

------- —«  ------ 1—------ 1--------- 1——__________
О . . 0 4 0В

а (п=з) ՛ 
Рис. 2.

Рис. 3.



ФИЗИЧЕСКИЕ ПАРАМЕТРЫ КОНФИГУРАЦИЙ
Таблица 1

а R Л, М м՛ I 0 а՛ А/М'

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13

/1 =

0.1 2.34 1.53 3.13 1.9 2.16 1.58 1.39 4.42 2.37 1.87 4.51Е-2 0.18

0.2 2.03 1.180 2.71 1.45 1.88 1.030 0.794 3.59 2.93 1.95 4.43Е-2 0.092

0.3 1.90 0.928 2.56 1.25 1.88 0.768 0.495 9.62 3.79 2.21 4.23Е-2 0.308

0.4 1.85 9.664 2.54 1.15 2.04 0.623 0.307 4.17 5.38 2.77 4.01Е-2 0.944

0.5 1.86 0.292 2.58 1.11 2.31 0.533 0.180 5.26 8.30 3.81 3.82Е-2 2.980

п = 1.5

0.1 2.77 2.140 3.55 1.62 1.78 1.330 1.220 4.04 1.60 1.27 2.05Е-2 0.012

0.2 1.46 1.770 3.15 1.25 1.51 0.867 0.723 3.40 2.02 1.36 1.94Е-2 0.063

0.3 2.34 1.520 3.02 1.09 1.48 0.651 0.482 3.60 2.76 1.60 1.82Е-2 0.207

0.4 2.31 1.270 3.01 1.02 1.59 0.532 0.336 4.41 4.18 2.13 1.70Е-2 0.597

0.5 2.36 0.919 3.06 1.01 1.78 0.461 0.247 5.98 6.96 2.12 1.60Е-2 1.610

0.6 2.42 0.384 3.09 1.03 1.89 0.416 0.137 8.72 12.6 5.02 1.53Е-2 3.350

л»2

0.1 3.42 2.890 4.29 1.43 1.52 1.170 1.100 3.88 1.08 0.87 8.94Е-3 0.008

0.2 3.12 2.530 3.92 1.11 1.26 0.758 0.673 3.36 1.39 0.94 8.04Е-3 0.039

0.3 3.02 2.300 3.81 0.98 1.21 0.573 0.473 3.70 1.94 1.15 7.31Е—3 0.124

0.4 3.01 2.090 3.82 0.93 1.27 0.473 3.357 4.75 3.06 1.75 6.74Е-3 0.343
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I 2 3 4 5 6 7 8

0.5 3.08 1.800 3.88 0.94 1.38 0.414 0.292
Օ.Ճ 3.19 1.320 3.94 0.97 1.38 0.377 0.301
0.67 3.30 0.757 3.90 1.01 1.09 0.360

ո ==

0.393

2.5
0.1 4.45 4.010 5.56 1.29 1.34 1.050 1.010
0.2 4.22 3.720 5.28 1.01 1.09 0.684 0.637
0.3 4.17 3.550 5.23 0.90 .1.02 0.520 0.466
0.4 4.19 3.390 5.26 0.87 1.04 0.433 0.370
0.5 4.27 3.180 5.34 0.88 1.10 0.382 0.318
0.6 . 4.42 2.840 5.44 0.93 1.0? 0.351 0.322
0.7 4.63 2.270 5.43 1.01 0.59 0.333 0.454
0.71 4.65 2.190 5.41 1.02 0.47 0.331

Л=

0.479

3

0.1 6.31 5.930 7.87 1.19 1.22 0.964 0.944
0.2 6.38 5.960 7.99 0.94 0.98 0.634 0.611
0.3 6.48 5.970 8.13 0.85 0.90 0.486 0.461
0.4 6.53 5.670 8.19 0.83 0.90 0.407 0.378
0.5 6.57 5.670 8.22 0.85 0.94 0.361 0.331
0.6 6.66 5.410 8.28 0.90 0.96 0.334 0.321
0.7 6.83 5.080 8.32 0.99 0.69 0.319 0.389
0.75 6.96 4.900 8.30 1.05 0.23 0.315 0.484



Таблица 7 (продолжение)

9 10 11 12 13

6.80 5.34 2.40 6.27Е-3 0.869
10.6 10.1 3.98 5.87Е-3 1.770
14.8 16.3 5.82 5.61Е-3 2.240

3.91 0.73 0.57 3.50Е-3 0.005
3.47 0.92 0 66 2.88Е-3 0.021
3.93 1.30 0.80 2.52Е-3 О.ОлЗ
5.21 2.08 1.11 2. ЗОЕ—3 0.169
7.79 3.72 1.72 2.15Е-3 0.428

12.8 7.27 2.91 2.01Е-3 0.933
22.8 15.1 5.17 1.82Е-3 1.450
24.2 16.3 5.49 1.80Е-3 1.480

4.16 0.47 0.40 ЕНЕ—3 0.002
3.81 0.59 0.44 7.82Е-4 0.008
4.39 0.82 0.55 6.42Е-4 0.024
5.93 1.29 0.76 5.90Е-4 0.063
9.09 2.31 1.15 5.73Е-4 0.168

15.5 4.59 1.97 5.63Е-4 0.416
28.9 9.84 3.54 5.ЗОЕ-4 0.822
40.8 14.5 4 77 4.97Е-4 1.000
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На рис. 4 показана зависимость потенциалов Фи ф от г, для 
сферической конфигурации и трех различных направлений вращающе
гося эллипсоида. Заметим, что большой рост потенциала Ф направлен 
к полюсу. Существование аномальной зависимости в ф на бесконечности 
сказываются также на зависимость этого потенциала в центре. В от
личие от поведения Ф потенциал ф сильно анизотропен в центре, как 
это показано на рисунке.

՛.--------------- <---------------- 1----------------1---------------- 1----------—1------------------------------ -,

12 ՜ ■ • © ф es։ ;

. փ (01 ■
С ? î. J * » и + * ♦ + X Ф (45)
0Л1 9 ° в м " « I I * ♦ Ф(90Ц .

• • 9 а ,
I- ., i----------------»------- « t _______ ք

Ր to 2.0

. Г ( Ո»է,|Տ"'0.3)

Рис. 4.

Авторы выражают благодарность участникам семинара кафедры 
теоретической физики ЕГУ за обсуждения.
.Ереванский государственный университет

INTEGRAL PARAMETERS OF ROTATING RELATIVISTIC 
POLITROPS IN BIMETRIC THEORY OF GRAVITATION

H. A. GRIGORYAN, A. V. SARKISSYAN, E, V. CHUBARYAN

The exact form of equations for axisymmetric gravitation field and 
matter in terms of bimetric theory is obtained. The solution of statio
nary rotating star models with politropic equation of state in square 
degree apporximation by angular velocity is developed.

The .physical characteristics are calculated for this model.
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МАЛОМАССИВНЫЕ РЕНТГЕНОВСКИЕ ДВОЙНЫЕ ЗВЕЗДЫ 
И МИЛИСЕКУНДНЫЕ ПУЛЬСАРЫ

Э. ЭРГМА, А. Г. МАСЕВИЧ

Поступила 3 января 1992

Рассматриается современное состояние вопроса о генезисе миллисекундных 
радиоимпульсов маломассивных рентгеновских двоАных звезд и пульсаров.

1. Введение. За последние 20 лет с помощью орбитальных рент
геновских обсерваторий были обнаружены точечные мощные источники 
рентгеновского излучения (£х~1035 — 2-Ю88 эрг/с), изучение которых 
значительно расширило наши знания о поздних стадиях эволюции звезд. 
Точечные рентгеновские источники—это тесные двойные системы, со
стоящие из оптического компонента, заполняющего свою полость Ро
ша, и релятивисткого объекта, аккрецирующего истекающее через 
внутреннюю точку Лагранжа вещество, в результате чего возникает 
рентгеновское излучение. Такие системы получили название рентгенов
ских двойных. Рентгеновские двойные обычно делят на массивные, в 
которых масса оптической звезды превышает ЮЛ/© , и маломассивные, 
с массой оптической звезды ~ 1 —1.5 М®. Главные их характеристики, 
а также массы релятивистских объектов были определены при отож
дествлении с оптическими звездами. Основной причиной обнаружен
ной переменности в оптическом диапазоне массивных рентгеновских 
двойных является эллипсоидальность главной звезды и эффект отра
жения, т. е. прогрева поверхности оптической звезды рентгеновским 
излучением релятивистского компонента [1—3]. Оптическая перемен
ность позволяет определять наклонение орбиты, отношение масс ком
понентов и степень заполнения оптической звездой своей полости Ро
ша. Открытие у многих рентгенсгвских двойных регулярных пульсаций 
рентгеновского излучения позволило после построения кривых лучевых 
•9-136
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скоростей оптической звезды и рентгеновского пульсара определить 
массы компонентов [4].

Параметры известных рентгеновских двойных систем приведены 
в каталоге [5].

В настоящем обзоре мы рассматриваем только маломассивные 
рентгеновские двойные, для которых за последние годы появился ряд 
новых данных наблюдений и теоретических исследований. Что касает
ся массивных рентгеновских двойных, то подробное их описание можно 
найти в обзоре А. М. Черепащука [6].

Хотя маломассивные рентгеновские двойные (ММРД) не пред
ставляют собой однородную группу, можно выделить следующие усред
ненные их характеристики: 1) Основная область излучения—мягкий 
рентген (£х/£ор—ЛО* —101). 2) Кроме двух источников (4£/ 1626—67 и 
1Е 2259+59), которые являются рентгеновскими пульсарами с перио
дом вращения 7 с, рентгеновские пульсации не наблюдаются. 
3) Пространственно большинство систем распределено в окрестностях 
галактического центра (т.-н. ,,балдж“-источники) и являются старыми си
стемами^—(5—15)-109лет). 4) Среди ММРД встречаются рентгеновские 
барстеры. Барстеры являются рентгеновскими источниками, у которых 
на фоне постоянного потока время от времени происходит так назы
ваемые рентгеновские всплески (рентгеновский поток возрастает более 
чем в десятки раз). Предполагается, что эти всплески можно объяс
нить неустойчивым горением термоядерного топлива на поверхности 
нейтронной звезды (см. [7]).

По орбитальным характеристикам ММРД также делятся на две 
группы: с орбитальными периодами менее 12 часов и системы со зна
чительно большими периодами. Мы уделим преимущественное внимание 
исследованию особенностей и эволюции маломассивных рентгеновских 
систем с малыми периодами, так как именно с ними, возможно, связана 
часть очень интересных типов радиопульсарэз, так называемых мил
лисекундных радиопульсаров (МСП), открытых в начале восьмидеся
тых годов [8]. В настоящее время их обнаружено более 20, но ведет
ся систематический поиск этих объектов и число их непрерывно рас
тет (следует иметь в виду, что пока еще поиск МСП охватывает ме
нее 10% неба [9]).

Соответственно наш обзор состоит из двух частей:
I. Образование и эволюция маломассивных рентгеновских двойных, 

и II. Образование и эволюция миллисекундных радиопульсаров.
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2. Образование и эволюция маломассивных рентгеновских 
двойных систем

1. Образование нейтронных звезд. Нейтронные звезды могут 
образовываться: а) в результате коллапса железного ядра массивной 
звезды; б) при коллапсе массивного белого карлика в процессе ак
креции, известного под названием AIC (accretion induced collapse). 
Первый тип образования нейтронной звезды представляет для нас 
интерес только как источник самих нейтронных звезд, которые в даль
нейшем в ядрах шаровых скоплений могут быть захвачены двойной 
системой, чтобы образовать маломассивную рентгеновскую систему 
(в шаровых скоплениях массивные звезды уже давно закончили свою 
ядерную эволюцию со взрывом СН и образованием нейтронной звезды 
или черной дыры). Второй способ образования нейтронной звезды че
рез процесс AIC интересен тем, что может привести к прямому обра
зованию ММРД. Возможность образования нейтронной звезды посред
ством AIC белого карлика была впервые рассмотрена Шацманом [10] 
и в дальнейшем развита в [11—13].

Наиболее важным условием того, чтобы AIC мог происходить, 
является процесс аккреции. Он должен быть таким, чтобы в ходе 
аккреции масса вырожденного карлика возросла. Здесь очень важную 
роль играет химический состав аккрецируемого вещества (или, что 
то же самое, природа вторичного компонента), величина скорости ак
креции М, масса, химический состав белого карлика и его физическое 
состояние (более подробно см. обзор [14]).

В рамках существующих эволюционных сценариев (например, [15]) 
может иметь место аккреция водородной, гелиевой или углеродно-кис- 
лородной смеси на гелиевый, углеродно-кислородный или кислородно- 
неоново-магниевый карлик. В случае аккреции водорода для М 10՜’ 
MqItoa возможны взрывы типа новых звезд; для 10-9<Af< 10՜6Mq/ 
год—образование симбиотических новых [16] с потерей части массы 
оболочки; для 10՜6 Mq/ год — образование красного гиганта [16, 
17]. Вероятность образования нейтронной звезды, тем более рентге
новской двойной малой массы, при аккреции водорода на белый кар
лик мала. Гелиевый карлик не может.быть предшественником нейтрон
ной звезды за счет AIC, так как взрывное горение гелия приводит 
к образованию детонационной волны и полному разрушению всей 
звезды.

Наиболее вероятными кандидатами для процесса AIC являются: 
аккретор—достаточно массивны^. и холодный СО или Ne-|-O-|-Mg 
.карлик; аккрецируемое вещество—Не или С + О. Подробное исследо
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вание образования нейтронной звезды в процессе эволюции двойных 
систем с белым карликом можно найти в [14].

Образование рентгеновских двойных малой массы может проис
ходить с учетом рассмотренных выше процессов образования нейтрон
ных звезд тремя способами:

1) процесс АЮ: после образования нейтронной звезды двойная 
система остается связанной, и при заполнении полости Роша вторич
ным компонентом система проявляется как ММРД;

2) захват нейтронной звезды двойной системой в ядре шарового 
скопления [18];

3) Образование ММРД через фазы общей оболочки [19, 20].
Для того, чтобы двойная система, образовавшаяся по одному из 

трех указанных каналов, обладала всеми свойствами рентгеновской 
двойной, необходимо, чтобы в ней имел место устойчивый перенос ве
щества между комнонентами.

2) Механизмы переноса массы. В рентгеновской маломассивной 
двойной масса вторичного компонента, теряющего вещество, 
Если орбита двойной круговая и система синхронизирована (т. е. ор
битальный период совпадает с периодом вращения вторичного ком
понента), то радиус критической поверхности Роша можно выразить 
[21]

/?л.~а(Л/2/(Л/1 + Л/։))1'3. (1)

Полуось а выражается через орбитальный угловой момент

(2>

В случае консервативного обмена (Мл -|- Afa = М= const; J — const) 
имеем

1 dRRc / 2Mt 5 \ 1 dM2
RRc dt \ 3 / Мг dt ’

1 da ̂ / M, A 1 dM3
a dt \ ) Mt dt

(3)

(4>

Из этих уравнений видно, что dRRc|dt'^>0 и da|dt^>Q, если а = М^1Мг 
меньше 5/3 и 1 соответственно, т. е. это означает, что в ходе пере
носа массы расстояние между компонентами и величина радиуса поло
сти Роша будут увеличиваться.
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В свою очередь это может привести к потере контакта вторич
ного компонента с поверхностью Роша и тем самым прекращению 
устойчивого перепоса массы. Заполнение полости Роша может прои
зойти в результате одной из двух причин: 1) звезда расширяется в- 
ходе ядерной эволюции, т. е. является проэволюционировавшей, 2) в 
системе происходит некоторая потеря углового момента. Именно по
следняя возможность представляет наибольший интерес для эволюции 
ММРД, так как позволяет получить короткопериодические системы. 
Крафт и др. [22] предложили излучение гравитационных волн (С№К) 
в качестве механизма, который определяет эволюцию ультратесных. 
двойных систем в шкале времени

тся =. (2.6-109 лет) (Л/./Л/©)՜’ -(1 + Л^/Л/,)-’ , (5>

где ии = а/1011 см, Л/։ и М1—массы вторичного и первичного компо
нентов соответственно. Если начальное расстояние между компонента
ми меньше ЗЯ©, то является эффективным механизмом в космо
логической шкале времени. После заполнения полости Роша вторич
ным компонентом механизм может обеспечивать скорость-
аккреции порядка ~ 10՜’° Л/© / год. Наблюдения же для многих ММРД 
показывают значительно более высокий = темп аккреции (10՜’° — 10-8: 
.и/© /год). Для объяснения таких высоких скоростей аккреции Вер- 
бунт и Цваан [23] предложили механизм потери орбитального углового 
момента за счет магнитного звездного ветра. Хотя потери самого- 
звездного ветра малы (М~ 10՜’4 Л/©/год), потери углового момента, 
велики, так как звездное магнитное поле заставляет вещество вращать
ся на больших расстояниях от звезды. Этот механизм может обеспе
чить скорости потери вещества 10՜8 — 10՜’Л/©/год (он эффективен 
для систем с орбитальными периодами в несколько дней [24]). Маг
нитный звездный ветер позволяет также .объяснить верхнюю границу 
пробела орбитальных периодов для катаклизмических переменных. 
Верхняя граница пробела орбитальных периодов (Р~ 3А) соответствует 
эволюционному статусу вторичного компонента, когда он становится 
полностью конвективным (М~0.3Л/©) [25]. Поскольку турбулентный 
динамо-механизм может существовать только между конвективным и 
лучистым слоем [26], следует ожидать его затухания на этой стадии. 
В качестве наблюдательного подтверждения Риттер и Спруит [26] ука
зывали на значительное уменьшение магнитной активности звезд вблизи. 
В — И= 17*65. Наблюдения Н։—эмиссии на многозеркальном телескопе 
для поздних М-карликов, однако, показали, что ситуация более слож
ная [27]. Среди М-карликов существуют звезды со спектральными ти
пами более поздними, чем М5.5, в спектрах которых отсутствует 



134 Э. ЭРГМА, А. Г. МАСЕВИЧ

эмиссия Н«. В действительности в исследуемой группе звезд число, 
показывающих и не показывающих На эмиссию, почти равно. Это оз
начает, что начало полной конвективной фазы для звезд ГП не обя
зательно означает исчезновение активности. Также наблюдения двух 
карликов поздних типов на IUE показали, что их активность не 
уменьшилась [28]. Возможно, что в полностью конвективных звездах 
исчезает зона ветра и остаются только замкнутые магнитные линии 
[29, 30]. Доля открытых линий магнитного поля может уменьшаться 
в 2—200 раз (в зависимости от принятой степени мультиполя), когда 
период вращения ~ 3 часа. Так как потеря углового момента за счет 
магнитного звездного ветра J со fr^ где гА— радиус Альфена, то ско
рость потери углового момента может уменьшиться на фактор от 3 
до 2000. Это уменьшение (без внезапного спада магнитпой активности) 
может быть причиной ухода вторичного компонента из полости Ро
ша. Следует отметить, что механизм магнитного звездного ветра, 
обеспечивая высокие скорости аккреции, не согласуется со сценарием 
для „спящих“ новых звезд [31, 32], а в двойных типа WUMa магнит
ное торможение не существенно [33]. Наблюдения карликовых двойных 
в минимуме блеска дают ЛГ~ 10։s — 1010 г/с для Р < 9А [34]. Такие 
скорости аккреции также могут быть обеспечены механизмом GRW.

3) Распределение ММРД по орбитальным периодам. Обнару՞ 
жение двойственности маломассивных рентгеновских двойных является 
достаточно сложной задачей. Согласно Милгрому [35] наличие толсто
го аккреционного диска в системе малых размеров приводит к тому, 
что у ММРД с большим наклонением орбиты нельзя обнаружить рент
геновское излучение. Однако существование у некоторых систем так 
называемых корон аккреционного диска (ADC), которые рассеивают 
рентгеновские фотоны, позволяет наблюдать частичные и постепенные 
затмения (из-за протяженной природы (ADC). Таких источников с ор
битальными периодами менее 10 часов пока найдено три (см. табл. 1). 
Еще для двух источников, находящихся в шаровых скоплениях, пред
полагается существование ADC. У этих источников (МХВ 1820—30, 
X 2227 + 11) обнаружены не затмения, а квазисинусоидальные рент
геновские модуляции с переменной амплитудой (в несколько процен- 
тов). Девять источников являются так называемыми „dipping sources", 
т. е. источниками, в рентгеновской кривой блеска которых наблюда
ются провалы. Данные из работ Мазона [36] и Риттера [37] представ
лены в табл. 1 и на диаграмме N—1g Рорв (рис. 1). Риттер приводит 
два источника с POft = 1*85 (MS 1603 + 2600) [38] и Рорв =1* 31 (4U 
1705—44) [39], однако нам представляется, что принадлежность первого
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Таблица 7
ДАННЫЕ ДЛЯ ММРД ПО КАТАЛОГУ РИТТЕРА [37] И РАБОТЫ 

МАЗОНА [36]

Объект Орбиталь
ный период

Р!Р (год՜*) Примечания

1. МХВ 1820-30 11т -(1.08+0.19)10՜ 7
П1

Шаровые скопление 
NGC 6624, d^6.4 тис

2. ХВТ 2129-7-470
3. X 1822—371

30
20

5*2
5*57 + (3.40+0.94)-1О՜7

[2]

Барстер

4. X 227+11 8*5 Шаровое скопление

5. Cal 87 1 10*6
АС 211

LMC источник
6. МХВ 1916-05 50” Барстер
7. ЕХО 0748-676 3* 82 - (2.02+0.28)-Ю֊7 Барстер

[3] Траззиент
8. МХВ 1254-690 200 3* 93 Е арстер
9. X 1755-338 1400 4*46

10. 4U 19574-11 800 9*34
11. Mon Х-1 200 7* 75 Травзиент
12. МХВ 1659-29 600 7*12 Транзиент 

Барстер
13. Cyg Х-3 60 4*72 + (2.20+0.22) 1 О՜6

14]
Пульсар

14. МХВ 1735-44 1100 4*65 Барстер
15. 4U 1728-16 400 4* 20
16. МХВ 1636-53 1700 3*81 Барстер
17. 4U 1323-62 2* 93 Барстер
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к ММРД еще не доказана (природа компактного объекта неизвестна,, 
это может быть и белый карлик, поскольку его Р=111 мин близок 
к периодам, которые имеют многие звезды типа AM Her}, а орбиталь
ный период второго источника пока не подтвержден. Если 4U 1705— 
—44 действительно имееть такой период, то источник этот представ
ляет значительный интерес для понимания эволюции ММРД. Он очень. 
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яркий, и если принять, что он находится вблизи галактического цен
тра, то требуемая скорость аккреции ~ 10՜9 Л/ф/год, что заведомо 
больше М, которую может обеспечить СИ№-механизм, являющийся 
для таких орбитальных периодов основным. Кроме того, эта система 
является рентгеновским барстером. Это значит, что постоянный темп 
аккреции должен быть менее 10՜8 Л/© / год, но больше, чем 1О-1ОЛ/0 / 
год. Анализ наблюдательных свойств барстера (время между вспыш-

1дР, Н

Рис. 1. Распределение по орбитальный периодам катаклизмических переменных 
( - --------) и маломассивных рентгеновских двойных ( ----------  ),

ками, характер вспышки) также ставит свои достаточно жесткие усло
вия в случае подтверждения значения величины орбитального периода 
Р=1*31. Сравнение распределения по орбитальным периодам для 
катализмических переменных и для ММРД (рис. 1) показывает, что 
пробел периодов для ММРД значительно шире (1—3 часа). К этому 
интересному наблюдательному факту мы еще вернемся.
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4) Эволюция ММРД. За последние десять лет появилось доста
точное количество исследований ММРД с учетом потери орбитального- 
момента как магнитным звездным ветром, так и гравитационным из
лучением [40 — 46]. Для интересующих нас короткопериодических 
ММРД, с периодами меньше 10—12 часов, результаты расчетов ука
зывают на несколько возможных направлений эволюции в зависимости, 
от статуса вторичного компонента в момент его заполнения полости 
Роша.

1) В момент заполнения полости Роша вторичный компонент — 
звезда начальной главной последовательности. Если Р > 3 часов, то 
главным мехамизмом потери орбитального углового момента является 
магнитный звездный ветер; по достижении Р ~ 3 действие его прекра
щается. В процессе потери массы из вторичного компонента его теп
ловая шкала времени (за счет уменьшения собственной светимости) 
увеличивается, и в некоторый момент характерное время потери ве
щества становится меньше 'м, т. е. теряющая вещество звезда уже 
не находится в состоянии теплового равновесия. Радиус такой звезды 
больше радиуса звезды в тепловом равновесии. После исключения 
механизма магнитного 'звездного ветра звезда сжимается и теряет 
контакт с критической поверхностью Роша. Прекращение обмена ве
ществом приводит к исчезновению рентгеновского излучения, и двой
ная входит в область пробела периодов (аналогичная картина для ка
таклизмических переменных). Под действием (гравитационного
излучения) система продолжает сжиматься, и по достижении Р~2 
часов происходит новое заполнение полости Роша с характерной ско
ростью аккреции М —10՜’° Л/©/год. Используя простую формулу — 
~0.15. с2 М, легко показать что такой М соответствует 2.х~1035— 
— 10з։ эрг/с, т. е. мы должны были бы наблюдать рентгеновские двой
ные с орбитальными периодами менее двух часов, что пока не обнару
жено. В дальнейшем система эволюционирует в сторону более корот
ких периодов. Когда ЛГ։<0.1 /И©, ее тепловая шкала становится 
больше характерного времени эволюции, определяемого потерями

С уменьшением массы, при М,<^ 0.085 Л/©, горение водорода, 
затухает и звезда становится вырожденным карликом. Дальнейшая 
эволюция системы происходит с увеличением орбитального периода и 
уменьшением Наличие минимального периода у водородных звезд 
главной последовательности в тесных двойных системах впервые было 
отмечено Пачинским [47] и в дальнейшем обсуждено в работах [40, 48]. 
Наблюдения катаклизмических переменных подтверждают вывод 
Пачинского о существовании минимального периода для системы с 
богатым водородом вторичным компонентом. На рис. 2 на плоскости
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М (М®1год) — 1и Р (часы) представлен эволюционный трек для си
стемы с начальными параметрами: Л/։ — 1 Л/©, Л/։=1.25 Л/©, Х = 
= 0.7 [46]. Как хорошо видно на рис. 2, в области действия механиз
ма магнитного звездного ветра скорость потери вещества 10՜9 /
тод, а в начале обмена темп аккреции ~ 10~* Л/©/год. Характерное 
время эволюции этого этапа порядка нескольких сотен миллионов лет.

Рис. 2. Зависимость скорости аккреция и рентгеновское светимости от орби
тального периода.

1 —эволюционная последовательность для системы, когда вторичный ком
понент заполняет полость Роша на 2ЛМБ (X —՛ 0.7).

2—эволюционная последовательность для проэволюцпонировавшего вто
ричного компонента (Хе=։10՜*).

БКН — эволюционный трек с втораапым компонентом невыровненной ге
лиевой звездой с центральный горением гелия. Точки—положения не
которых ММРД: 1—МХВ 1636—371, 2—МХВ 1659—29, 3—41)21294-47, 
4-2А 1822-371, 5-МХВ 1659-29, 6-Моп-Х1, 7-41) 1626-67, 
8—МХВ 1916-05, 9-1Е 2259-586. 10-МХВ 1820-30.

2) Если вторичный компонент является проэв олюционировавшей 
звездой, т. е. к моменту заполнения полости Роша в ядре вторичного 
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компонента водород полностью выгорел, то наличие градиента хими
ческого состава препятствует проникновению конвекции внутрь звезды 
[42—46, 49—51]. Если в начале обмена веществом содержание водоро
да в центре звезды 10՜6 < X < 10՜2, то полное перемешивание звезды, 
произойдет, когда ее масса станет равна '—(0.02—0.03) Mq, а содер
жание водорода *<0.1. Поэтому для таких систем не происходит 
отключения от полости Роша. Вначале обмен происходит в тепловой 
шкале времени, но очень быстро падает до ~10-п Mq /год (см. трек 
2 на рис. 2), что означает L* — 10s® — 10’5 эрг/с. Интересно отметить, 
что для шаровых скоплений, согласно рентгеновским данным, сущест
вуют два типа источников: ярких с L* > 10’® эрг/с и слабых с £х<7 
<10’ь эрг/с (см. рис. 3 [52]). Природа слабых источников пока не 
очень ясна; возможно, что самые слабые с £х<^1033 эрг/с являются 
катаклизмическими переменными, а более яркие—рентгеновскими си
стемами с нейтронными звездами [53]. Определенее орбитальных пе
риодов у этих систем могло бы дать необходимую информацию для 
выяснения их эволюционного статуса.

Поскольку рассматриваемые звезды имеют повышенное содержа
ние гелия, возможно уменьшение орбитального периода до Р<10՛ 
мин [42]. Пример такой эволюции, согласпо расчетам [42], представлен 
на рис. 2.

3) Ультракороткие периоды можно объяснить, если в двойной 
системе вторичный компонент является маломассивной гелиевой звез
дой с центральным горением гелия [54]. Такие системы имеют большие

(см. рис. 2 трек SKH), а их оптическая светимость, благодаря 
горению гелия, высока. Минимальные периоды, достигаемые такими 
системами, —10 минут. После достижения минимального периода до
нор становится вырожденным карликом, и дальнейшая эволюция про
исходит с уменьшением М2 и увеличением орбитального периода.

4) Ультракороткие периоды достигаются также в системах, где 
звезда является гелиевым или СО карликом. В шаровых скоплениях 
и в центре Галактики ММРД сформировались, по-видимому, преиму
щественно в результате неупругих столкновений одиночных нейтрон
ных звезд с нормальными звездами. Если в результате столкновения 
спутником нейтронной звезды оказывается гигант или система доста
точно широка для образования в ней гиганта, то после заполнения 
последним полости Роша образуется общая оболочка. В результате 
торможения в общей оболочке может возникнуть тесная система из. 
нейтронной звезды и гелиевого или СО карлика—ядра гиганта. Однако- 
следует иметь в виду, что: а) 60—90% всех столкновений происходит 
со звездами главной последовательности [55, 56]; б) если оболочка. 
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гиганта очег*> протяженная и ее анергия связи мала, то на разрушение 
оболочки будет израсходована лишь небольшая часть энергии орби
тального движения и компоненты не сблизятся до расстояния а<2Рэ, 
при котором в дальнейшем возможно заполнение карликом полости 
•Роша под действием гравитационного излучения; в) используя формулу 
для скорости обмена веществом в системе, эволюционирующей под 
.действием GRW, получим, что Mt превышает критическую скорость 
аккреции на нейтронную звезду (Л/ed = 1.5-10՜’ /?0 A/q/год, где — 
= Я/10* см) при Л/, > 0.07 Mq , если карлик гелиевый, и УИ։ > 0.05 Mq , 
если карлик углеродно-кислородный [49]. При М։ Med система неиз
бежно должна была пройти через стадию общей оболочки. Вполне воз
можно, что на этой стадии происходит слияние пейтропной звезды и 
вырожденного карлика, хотя полной ясности нет.

5) Эволюционный статут ультракоротких рентгеновских 
двойных MX В 1820—30 и МХВ 1916—05.

МХВ 1820—30- Этот источник является первым рентгеновским 
барстером (см. ссылки в табл. 1), обнаруженным в шаровом скоплении 
(NGC 6624), с «остаточно хорошо известным расстоянием до него 
(rf~6.4 кпк). Ультракороткий орбитальный период (Рорб —П-4 мин.) 
сразу исключает модель с водородным карликом. Как мы уже указы
вали, для систем с водородно-гелиевыми компонентами минимальный 
орбитальный период 70—80 мин. Углеродно-кислородный карлик в ка
честве спутника можно исключить на основе того, что при аккреции 
С+О смеси интервалы между вспышками очень велики. Энергетика 
углеродных вспышек также не будет согласовываться с данными на
блюдения. (Условия взрывного загорания углерода достигаются при 
больших плотностях и тем самым при более массивной оболочке). В 
качестве наиболее вероятной модели была предложена двойная систе
ма с вырожденным гелиевым карликом и нейтронной звездой; пред
шественником такой системы является красный гигант и нейтронная 
звезда [58], или красный гигант и Ne + О — Mg карлик, который по
средством AIC превращается в нейтронную звезду [59]. Последующая 
аккреция вещества из гелиевого карлика может привести к системе 
МХВ 1820 — 30 [58, 59]. Все эти модели, однако, приводят к эволюции 
системы в сторону увеличения орбитального периода, т. е. Р/Р(год՜') 
>0. Анализ наблюдений показал (см. ссылку при табл. 1 [14]), что 
система эволюционирует с уменьшением орбитального периода 
(Р/Р (год՜1) = — (1.0 ± 0.3)-10՜7 (год՜1). Федоровой и Эргма [46] по
дробно исследован случай, когда предшественником МХВ 1820 —30



РЕЗУЛЬТАТЫ РАСЧЕТА ЭВОЛЮЦИИ СИСТЕМЫ МХВ 1820-30

Таблица 2

Л/,.с/Л/О Ро/(п) /д/10° лет Мс, О ' ^0 Р (мин) </108 лет М3/М^ *0^0

Начальные 
параметры

0.95
0.95

16.2
16.6

11,770
11.841

0.041
0.050

10.2
9.0

14.700
14.929

0.11
0.13

0.97
1.00

1.035
0.033

м,/м$ М\Ц0՜9 Мо/год Мс X Р/Р (год՜1) г/10» лет

В момент прохож
дения

Р~И?4

0.126
0.141

9.64
5.81

0.87
0.90

0.050
0.106

- 3.59 10՜7
- 5.36 10—7

14.699
14.929

Примечания. V, ц — Начальная масса вторичного асипокевта, Ро — начальный орбитальный период, /д—время эволюции 
до заполнения полости Роша, М с 0 — относительная масса гелиевого ядра, Рм։։ — минимальный орби
тальный период, М1, — масса и радиус для Р — Ри„‘, Мс — относительная масса гелиевого ядра, X—
содержание водорода в оболочке звезды.
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является система, п которой заполняющий полость Роша вторичный 
компонент—звезда, в ядре которой водород уже почти весь выгорел. 
В качестве примера в табл. 2 даны начальные параметры системы и 
ее конечные значения. Хотя расчетное значение Р/Р несколько боль
ше наблюдаемого, нам представляется, что это расхождение легко 
устранить соответствующим подбором параметров, тем более, что 
проведен расчет весьма упрощенный.

Бисноватый-Коган [60] предлагал в качестве предшественника 
системы МХВ 1820—30 подкрученный пульсар в двойной системе типа 
РБЯ 0021—72А в шаровом скоплении 47 Тис. Однако в этом случае 
после заполнения полости Роша эволюция системы происходит с уве
личением орбитального периода, что противоречит наблюдениям. Та- 
вани [61] считает, что наблюдаемые изменения Р/Р (как 0) можно 
объяснить потерей массы от вторичного компонента за счет его облу
чения быстровращающимся пульсаром. Для изменения орбитального 
периода с учетом потери массы и орбитального углового момента из 
системы им получено выражение

^--֊з 1_(1_р)а~(1 + (7)_рд_2_(1_Р}_?_ 
I 3 1 + ч (6>

где Мг — скорость аккреции, Р — доля вещества, которая будет аккре
цирована компактным объектом, (ЛЛСКф-]-(Л.1)Мв— изменение ор
битального углового момента за счет излучения гравитационных волн 

и магнитного звездного ветра, а — безразмерный параметр,
который определяет потери углового момента, вызванные потерей 
массы из двойной системы. В дальнейшем Тавани пренебрегает вто
рым членом и определяет знак Р/Р в зависимости от знака величины 

в квадратных скобках (т. к. ЛГ,<^0). Если принять « = 1, то свобод
ным параметром является Р. Если —Л/а = | п։Га<11 = 3-10՜8 Л/о/год и 
1/3<Р < 1, то можно объяснить Р/Р для Суг Х-3 и X 1822—371, а 
если — Л?։ = 10-7Л/о/год и 1/20<р< 1/10, то для МХВ 1820 - 30. 
Однако легко показать, что для МХВ 1820 — 30 пренебрежение вто
рым членом неверно. Согласно Ландау и Лифшицу [62]
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_ 32 /2* \83 б»*» м՝м։
<П /слг 5 \р) С4 (М։ + ’

Примем дал оценки ЛГ1«1.4Л/©, Л/։ = О.О6Л/0, /’=11.4 мин, тогда 
</1пЛгНснхр — — 7.5710՜8 1/год, т. е. за счет этого члена Рор//’ор = 
— 2.27-10՜7 1/год, что больше оценки Тавани как для 8=0.1, так и 
0 = 0.05. По всей вероятности, для достижения лучшего согласия с 
наблюдаемой величиной Р/Р для МХВ 1820 — 30 следует учесть по
тери вещества из системы, но таким образом, чтобы первый член был 
положительным. Этот вопрос, однако, требует дополнительного иссле
дования.

МХВ 1916—05. Данные для этой системы представлены в табл. 1 
(см. также ссылки). Для этой системы в качестве предшественника 
можно сразу исключить систему с вторичным компонентом в момент 
заполнения полости Роша на 2АМ5 (начальной главной последователь
ности). Также исключаются системы с белыми вырожденными карли
ками (Не и СО), так как при Рорв~50 мин скорость аккреции очень 
низка, М< 10՜" М@/ год [63]. Безусловно, можно исключить С — О 
карлик, так как МХВ 1916 — 05 является рентгеновским барстером. 
В [6-1] на основе анализа данных рентгеновских вспышек рассматри
вается для этой системы модель с неравновесным вторичным компо
нентом со сложным химическим составом (Хс±0.2). Наблюдаемые осо
бенности этой системы можно объяснить, если в момент заполнения 
полости Роша вторичный компонент был проэволюционировавшей звез
дой. Это значит, что МХВ 1916 — 05 является предшественником 
МХВ 1820 — 30, т. е. дальнейшая ее эволюция будет идти с умень
шением орбитального периода. Знак изменения Р/Р дал бы очень цен
ную информацию об этой системе.

Однако можно найти и другое объяснение. Проведенные расчеты 
с испарением [65] показывают, что для некоторых значений (см. раз
дел МСП) можно достичь периода в —-40 — 50 минут, и когда запол
няется полость Роша, то ЛГа~ 10՜10/Ид/год, что близко к наблю
даемой величине (рис. 3). Можно предположить, что МХВ 1916—05 
является двойной системой, которая не полностью испарилась. В этом 
случае для системы МХВ 1916 — 05 можно представить следующую 
эволюционную последовательность ММРД-»МСП-»ММРД. В стадии 
последней фазы ММРД орбитальный период начинает увеличиваться, 
т. е. Р/Р >0. К аналогичному выводу, т. е. что эта система прохо
дила фазу с испарением, пришли Черный и др. [66]. Однако прове
ренный Эргма и Федоровой [67] совместный анализ свойств рентгено- 
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неких вспышек для этого источника и его эволюционного статуса 
показал, что для объяснения свойств рентгеновских вспышек требуется, 
чтобы аккрецируемое вещество было бедным водородом. Однако ко
роткие интервалы между вспышками не позволяют выгореть значи
тельной части водорода, поэтому можно исключить эволюционную 
последовательность ММРД—»МСП (с испарением)—ММРД. Если уда
стся определить знак изменения орбитального периода, то можно бо
лее подробно обсудить эволюционный статус этой системы.

Рис. 3. Эволюционные троив с учетом испарения в пробеле периодов—треи до 
пробела периодов (X = 0.7).

Обозначения у треков—значения /■
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Сложность интерпретации наблюдений для этой системы заклю
чается еще и в том, что она может оказаться не двойной, а трой
ной [68].

3. Миллисекундные пульсары и их связь с рентгеновскими 
двойными.

Исследование эволюции двойных рентгеновских систем привело 
Бисноватого-Когана и Комберга к выводу о существовании радиопуль
саров в двойных системах [69, 70].

Миллисекундными пульсарами принято называть радиопульсары 
со слабыми магнитными полями (В <10” Гаусс), скорость вращения 
которых менее 0.01 с. После открытия первого миллисекундного 
пульсара Алпаром и др. [71] было высказано мнение, что они могут 
образоваться на стадии маломассивных рентгеновских двойных. Если 
нейтронная звезда имеет достаточно слабое магнитное поле (2?~ 108— 
—10° Гаусс), то на стадии аккреции она может ускоряться до мил
лисекундных периодов.

В самом общем виде можно записать уравнение изменения вра
щательного момента аккрецирующей звезды [72]

— ^МУСМЯч-К, -Л-, (8).
Л Кс

где R'—радиус коротации, £</ = е#а| Яц—альфеновский радиус/Г,, е~1. 
В ходе аккреции нейтронная звезда стремится придти в такое рав
новесное состояние, при котором суммарный вращательный момент 
обращается в нуль [73], и достигается так называемый равновесный 
период.

Р. ~2.4Р«7(ЛГ/Л?ед)-3/7Яв5՞ мс, (9).

где В8 — В/10в гаусс, /?о = Р/10в см (нейтронная звезда). Другая воз
можность образования миллисекундного пульсара — прямая, т. е. после 
образования нейтронной звезды (со слабым магнитным полем) в ре
зультате взрыва сверхновой звезды II типа [74] или в А1С [75]. Первую 
возможность можно исключить для шаровых скоплений, так как в этих
старых системах массивные звезды, являющиеся предшественниками 
сверхновых, давно закончили свою эволюцию. Легко оценить харак
терное время замедления пульсара [76]

= 2,6 10° лет Р2-з (М/Мо)
(10)

10-136
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т. е. даже при Р_3 = 1 и Вя = 1, \уО~3109 лет, что значительно 
короче времени жизни шаровых скоплений. Это означает, что нейтрон
ные звезды, образовавшиеся посредством коллапса массивной звезды, 
в качестве миллисекундных пульсаров можно исключить. Для шаровых 
скоплений остаются две возможности образования МСП: посредством 
ММРД ֊» МСП или А1С белого карлика.

В табл. 3 мы представили данные для МСП с Р<^40 мс, заим
ствованные в основном из работы Кулкарни [9]. Верхняя граница для Рп 
была выбрана из следующих соображений. Быстровращающийся пуль
сар своим мощным пульсарным ветром (до жестких 7-лучей) влияет 
на эволюцию соседнего компонента. Светимость вращающегося пуль
сара определяется как

- (2/г°/Зс3) В1 (2«/Р„ У, (11)

следовательно, его величина существенным образом зависит от перио
да вращения нейтронной звезды: если период большой, то его влияние 
слабое (однако см. дальше).

Возможность ускорения в ходе аккреции нейтронной звезды в 
литературе обсуждалась уже давно (см. книгу Липунова [72] и ссылки 
в ней). Легко оценить количество массы ЬМ, необходимое для уско
рения до миллисекундных периодов, принимая, что ускоряющий мо
мент сил нейтронной звезды определяется потоком вращательного 
момента

2- 1
Л УсмГА (12)

тде гА — радиус магнитосферы, определяемый как гА ~ 3.1 -10е
■ В^ Ку см. При Л/~410-9 Л/©/год В = 5-Ю8 Гс,
гд ~ 2 10е см. Для М'= Л/©, 1 — 1045, чтобы период пульсара достиг 
1.5 мс необходимо аккрецировать массу Л/~0.13Л/© за время /~3.107 
лет. Хотя поиски таких периодов у маломассивных рентгеновских 
двойных пока еще не дали положительного ответа [85], нет сомнения, 
что такое ускорение имеет место.

Так как многие исследователи рассматривают в качестве пред
шественников МСП -» ММРД, то учет изменения вращения нейтронной 
звезды при расчете эволюции двойной системы приобретает достаточ
но важное значение. Такого рода исследование проведено в [86], где 
показано, что, несмотря на начальный период вращения нейтронной



Источник PRS Р(мс) (Р/Р-1015 с՜1) РОрв(Д)

1 2 3 4____

0021—72 А 4.479 — 0.022

0021-72 А 6.127 51

1620 -26 11.076 0.82 191.44

16394-36 10.378
18214-24 3.054 1.62

18554-09 5.362 0.017 12.33

1937.4-21 1.558 0.11
19534-29 6.133 0.030 117.35

19574-20 1.607 0.016 0.38

2127+11 С 30.529 0.335

12574-12 6.218
15344-12 37.904 0.421

33
15164-02 А 5.5
1516+02 В 7.9 двойная

1744-24 А 11.563 0.0756

5.440
23.10 2.62

19084-00 3.6 двойная?



Таблица 3

Функции масс (Afg) е Место 
нахождения Литература

5 6 7 8 9

1.6 Е—6 0.33 47 Тис 19]
47 Тис [9]

0.008 0.02532 М4 19]
М13 [9]
М28 [9]

0.0056 2 10՜5 поле 19]
поле 19]

0.0024 о.оеозз поле [9]
5.2 Е—6 0 поле 19]
0.15 0.68 • М15 19]

поле 177]
0.32 0.27 поле [77]

М53 [78]
М5 [79]
М5 [79]

3.215 Е—4 ю՜3 0.1 Тег 5 [80]
NGC 6624 [81]

0.0097 0.22 NGC 6539 [82]
[83]

О
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1 2 3 4 5

0021-72 С 5.757 п
0021-72 Э 5.358 п
0021-72 Е 3.536 2.22 0.0017
0021-72 К 2.624 п
0021-72 С 4.040 п
0021-72 Н 3.211 У
0021-721 3.485 У
0021—72] 2.101 0.121 4.9-10՜6
0021 ֊72 К 1.786 У
0021-72 Е 4.346 р
0021-72 М 3.677 У

Примечание, п—не двойная, У двойная, Р—вероятно двойная.



Таблица 3 (продолжение)

6 7 8 9

47 Тис 184]
47 Тис 184)

<0.08 47 Тис [84]
47 Тис [84]
47 Тис [84]
47 Тис [84]
47 Тис [84]

<0.03 47 Тис [84]
47 Тис [84]
47 Тис [84]
47 Тис [84]

-Д
48 
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звезды, она недостаточно быстро будет вращаться с периодом, близ
ким к равновесному, который определяется локальным значением вели
чины скорости аккреции и магнитного поля. В отличие от [87] прини
малось, что магнитное поле нейтронной звезды уже успело распасться 
(или изначально было слабым). Зная Мг перед входом системы в про
бел периодов и задавая В, можно определить скорость вращения ней
тронной звезды.

В последние годы, в связи с открытием многих МСП, возник 
особый интерес к влиянию бшстровращающегося МСП на эволюцию 
вторичного компонента. Влияние рентгеновского излучения на нор
мальную звезду обсуждалось еще в 70-х годах (см. обзор Сюняева 
[88]). сейчас же миллисекундные пульсары могут оказаться объектами, 
способными полностью испарить свои спутники. Эта проблема интен
сивно обсуждается в работах Рудермана и его коллег [89—92]. Хотя 
детали такого испарения далеко не ясны и требуется более подробная 
разработка этого сложного явления, рассмотрим следующую упро
щенную картину.

Когда быстровращающийся пульсар замедляется, то выделяется 
энергия </Е/(М = /<““»; где ш = 2к/Рп — угловая скорость вращения, I — 
момент инерции. Только малая доля этой энергии (— 10՜4) проявля
ется в радиодиапазоне [9], остальная излучается в виде е՜ е+ пар и 
фотонов высокой энергии. Именно эти высокоэнергичные фотоны спо
собны испарять вторичный компонент МСП. В качестве наблюдатель
ного подтверждения испарения »близи затмевающей двойной системы 
с МСП (РБК 1957 4-20) Кулкарни и Хестер [93] в линии Н. обнару
жили туманность. По-видимому, излучение в Н« возникает в ударной 
волне, где релятивистский ветер пульсара взаимодействует с плотной 
межзвездной средой. Поиск таких туманностей вокруг более чем 30 
пульсаров, однако дал отрицательный результат. В качестве обясне- 
ния можно предположить, что или плотность окружающей среды мала, 
или межзвездная среда ионизована [9].

Примем вслед за Ван ден Хейвелом и Ван Парадизом [94] для 
скорости потери массы за счет пульсарного излучения следующую 
формулу:

9М. =/Л։/СЛ/։(/?2/2а)։-^/?5/с8В։(2п/Рп)\ (13)
О

где ЛГ։, Л?։ — масса и радиус вторичного компонента, / — доля потока, 
ответственная за испарение. Авторы [94] предложили, что миллисекунд
ные пульсары способны испарять • своих спутников именно в пробеле 
орбитальных периодов, дав тем самым изящное объяснение отсутствию
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рентгеновских двойных с периодами менее двух часов. Проведенные 
простые оценки подтвердили этот вывод. Однако некоторые вопросы 
требуют специального рассмотрения. Следует иметь в виду, что оцен
ки Ван ден Хейвела и Ван Парадиза [94] не учитывали эволюцию са
мой двойной системы, которая может существенно повлиять на окон
чательный результат. В работах Эргмы и Федоровой [65, 67, 95] про
ведены, используя вычислительную программу [46], численные расчеты 
эволюции двойной системы в пробеле орбитальных периодов. Здесь 
необходимо следить за поведением четырех характерных времен, ко
торые определяют окончательную судьбу системы. Эти времена сле
дующие: 1) время, в течение которого действует механизм 
(формула (5)); 2) характерное время эволюции неконсервативной потери 
массы и углового момента из системы [96]

'ыс М2(Мо1год) ’ (14)

3) характерное время испарения [94]

= (2-610® лет)(М2/Мо)’(/?,• -^-Х

(15)
֊1-֊> /?1.б = /?1/10°см;
/_2

4) время замедления пульсара (см. формулу (10)).
Расчеты Эргмы и Федоровой показывают, что в действительности 

ситуации более сложная, чем можно было ожидать. Во-первых, когда 
/^>0.027(5 = 5-10® Гс), потеря массы вторичным компонентом за счет 
испаряющего ветра нестолько велика, что звезда вновь заполняет 
свою полость Роша. После этого можно предположить два возможных 
пути эволюции: 1) фазы испарения и аккреции будут чередоваться, 
2) одновременно будут происходить и испарение, и аккреция. В обоих 
случаях система эволюционирует в сторону увеличения орбитального 
периода (влияние здесь слабее и основную роль играет некон
сервативный обмен). Тем самым, вполне возможно, что в области ор
битальных периодов с 5^>3А существуют системы, которые находятся 
на стадии испарения (в качестве такой можно выдвинуть Суд X — 3 
[92]). Имеется еще одна система X 1822 — 371 (см. табл. 1), показы
вающая увеличение орбитального периода.

Важно также, как при расчете испарения учитывается эволю
ция самой двойной системы: для неконсервативного обмена, когда
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dajdt =■ — 4՜ Mt) или для Mt M7 dajdt^— аМ^Му , для кон
сервативного обмена dafdt^=— 2аМ.я[М. Отсюда \с1\ = 2MJMit так 
как Му Следовательно, характерное время для кон
сервативного облена значительно короче, чем для неконсерватиз- 
ного случая, но, с другой стороны, вследствие быстрого увеличения 
расстояния между компонентами эффективность испарения может бы
стро падать (Л/։ — а~‘), и вполне возможно, что полное испарение не 
произойдет. Для неконсервативного обмена увеличение расстояния 
между компонентами происходит не так быстро, и нам кажется, что 
в этом случае испарение более вероятно. Для выяснения этого инте
ресного вопроса необходимо провести дополнительное исследование. 
Определение из наблюдений Р,:Р и его знака для ММРД может дать 
важную информацию для понимания этого процесса.

Согласно результатам расчета Эргмы и Федоровой [95] „чис
тое" испарение (как предложили Ban ден Хейвел и Ван Парадиз 
[85]) реализуется только для ограниченного значения (0.018 С 
</<0.027; В=5-10» Гс; 0.07</<0.11; 5== 10» Гс; 0.89</<1; 
В=5-109 Гс). Если / меньше нижних значений; то, хотя и происходит 
частичное испарение, система эволюционирует через пробел периодов 
и происходит заполнение полости Роша. Многие детали этого инте
ресного явления остаются еще неясными, и особенно важным является 
корректный расчет процесса испарения, т. е. определение скорости 
потери массы за счет пульсарного излучения.

Подробное исследование эволюции двойной системы в пробеле 
периодов (Федорова и Эргма [65]), показало, что если/^>0.018 (В= 
= 5-108 Гаусс), то эволюция системы с испарением протекает сперва в 
сторону увеличения расстояния между компонентами до достижения 
определенного значения орбитального периода Рых, Затем период 
уменьшается и новое заполнение полости Роша происходит при пере
ходе Р, меньшем РтлХ (рис. 4).

1) Эволюционный статус затменного радиопульсара PSR 
1957 4- 20. Затменный миллисекундный радиопульсар PSR 1957 4՜ 20, 
открытый Фручтером и др. [97, 98], является одним из кандидатов 
для систем, в которых происходит испарение вторичного компонента. 
Недавно для этой системы была определена производная изменения 
орбитального периода, которая оказалась равной Р/Р = 310’ года 
[99], т. е. расстояние между компонентами уменьшается. Первый эво
люционный сценарий для этой системы был рассмотрен- Клужниаком 
и др. [91]. Хотя в их представлении первая фаза эволюции не соот
ветствует наблюдениям для ММРД (из-за отсутствия систем с орби
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тальными периодами меньше двух часов), общая схема образования с 
учетом испарения вторичного компонента вполне разумна.

Рис. 4. Зависимость от параметра / величин Ршаг—максимального орбитального 
периода, достигающегося в ходе испарорня вторичного компонента (сплошная линия) 
и Р % — орбитального периода в момент нового заполнения этим компонентом полости 
Роша (штриховая линия) для / <0.018 и В=5-108 Гс.

В работах [100, 101] излагаются эволюционные треки систем с 
МСП. В зависимости от начальной величины магнитного поля и вра
щения нейтронной звезды было достигнуто настоящее положение как 
PSR 1957 -|- 20, так и для пульсара в Тег 5. Эргма и Федорова [101] 
рассчитали эволюцию системы, когда эффективность испарения боль
шая, т. е. потери за счет испаряющего ветра такие, что вторичный 
компонент вновь заполняет свою полость Роша. В расчетах предпола
галось, что фазы аккреции и фазы испарения будут чередоваться. В 
этом случае система эволюционирует в сторону увеличения орбиталь
ных периодов. Главное расширение системы происходит на стадии ак
креции. В рамках такой эволюции естестенно объясняется Р/Р >0 для 
ММРД X 1822 — 371 ( Р/Р = (3.4 ± 0.94) • 10֊7 1/год).

На рис. 5 представлено, согласно расчетам Эргмы и Федоровой 
[101], изменение Р/Р, когда орбитальный период Р~5.б часов. Отсю
да можно заключить, что X 1822 — 371 — это система, являющаяся 
потенциальным предшественником пульсара 1957 4֊ 20. Чтобы объяснить 
наблюдаемое Р/Р для этой системы, необходимо вернуться к очень 
важному, но пока еще плохо изученному вопросу потери вещества 
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и момента из двойной системы. В общем виде, основываясь на рабо
тах [96, 102], имеем:

^֊(Л/, + Л/а)^ = 2И1-₽) — + ֊ ? + — ֊2, (14)
Я я я я я

где ч = М2[Ми Р — ЬМг)ЬМи |= - . В работе Эргмы
»1п(ж։ + М2)

и Федоровой [101] был использован случай изотропной потери массы 
с моментом, равным моменту теряющего вещество компонента (Р — 0, 
<р = д), формула (13). Как видно из (14), для разных значений ф и Р

Рис. 5. Изменение Р/Р на стадии аккреции—испарение с увеличением Р (--------
стадия обмена,-------- стадия испарения) для фазы эволюции с Р =: 5Л (/ = 0.05).

правая часть может быть и отрицательной, и положительной, т. е. 
ёХпа'цН на стадии испарения может как увеличиваться, так и умень
шаться. К сожалению, величины Риф пока остаются свободными па
раметрами. В принципе, чтобы объяснить Р/Р < 0 для системы 1957+ 
+ 20,можно предложить следующую картину [101]. Предшественником 
системы является ММРД, в которой нейтронная звезда на стадии ак
креции ускорена до миллисекундных периодов, магнитное поле нейт
ронной звезды малое (5~5 10® Гс). После отключения магнитного 
звездного ветра начинается испарение, которое приводит к новому 
заполнению полости Роша. На стадии аккреции расстояние между 
компонентами растет быстро, но так как во время аккреции испаре
ние выключается, то вторичный компонент теряет контакт с поверх
ностью Роша и вновь включается стадия испарения. На стадии испа
рения параметры Риф таковы, что система начинает сближаться, т. е, 
Р/Р>0. Новое испарение приводит, к расширению и к фазе аккреции и 
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т. д. Таким образом, в рамках такого эволюционного сценария можно 
объснить как положительные производные орбитальных периодов для 
нескольких ММРД, так и отрицательную производную Р для пуль
сара 1957 + 20 в двойной системе.

2. 11-миллисекундный. пульсар в Тег 5. Очень интересный объ
ект, позволяющий исследовать, является ли предшественником МСП 
ММРД—это миллисекундный пульсар, открытый в шаровом скоплении 
Тег 5 [80]. Параметры этой двойной системы приведены в табл 3. Если 
предшественником этой системы является рентгеновская двойная, то, 
согласно стандартной эволюции, когда вторичный компонент теряет 
контакт с поверхностью Роша, остается система с быстровращаю- 
щимся радиопульсаром. Скорость вращения пульсара легко определить 
по формуле (9), так как из расчета известно значение Л7։ перед вхо
дом в пробел периодов. Найденный для Тег 5 период вращения пуль
сара равняется 11 ыс. Используя это значение в качестве верхнего 
предела, можно оценить значение магнитного поля пульсара. Согласно 
расчетам [103] существует только одна комбинация Ро, В и /, приво
дящая к системе, соответствующей наблюдаемым параметрам МСП в 
Тег 5. Эти параметры для двух эволюционных последовательностей 
(SM, NSM) приведены в табл. 4. На рис. 6 представлено поведение

ПАРАМЕТРЫ ДВОЙНОЙ СИСТЕМЫ С ИСПАРЯЮЩИМИСЯ ВТОРИЧНЫМИ 
КОМПОНЕНТАМИ ДЛЯ ТРЕХ МОМЕНТОВ ИХ ЭВОЛЮЦИИ

Таблица 4

Последовательность М(Мо/год) 10~։о e(iœ) Гс p.p.W

SM
NSM

8.13
17.8

0.307
0.250

1.42
1.19

2.77
3.33

Р нс Рорв мас Р мс М Ю-10Мо ГОД M,IMQ

SM
NSM

0.101
0.103

11.б
11.4

1.13
1.15

12.7
12.0

1.68
0.86

0.083
0.101

четырех характерных времен, определенных по формулам (5), (10),. 
(14), (15) для этих последовательностей. Для случая МЗМ значение 
скорости испаряющего ветра из-за малого начального периода столь 
велико, что сперва эволюция определяется неконсервативными по
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терями массы и орбитального углового момента из системы (ткс<’՝Лс^я 
для Л^^ОЛвЛ/^). Поэтому двойная система эволюционирует в сторону 
увеличения орбитального периода (Ртах 3А 5). Но вследствие замедле 
ния пульсара потеря массы за счет испарения уменьшается, а потери за 
счет излучения гравитационных волн становится все более существен
ными. Для случая ЭМ фаза с тмс 'СЧуК вообще отсутствует (началь
ный период пульсара больше и процесс испарения менее эффективен). 
Интересно, что для обоих случаев при М7 < 0.107 Л/© имеем 'ек^к<тыс 

’„.р • Это означает, чго замедление и испарение в дальнейшем 
несущественны для эволюции двойной системы.

Рис. 6. Поведение 'qr, тSD, и твувр в зависимости от Mj в пробеле
периодов: a) SM, Ь) NSM.

Чтобы выяснить, является ли предшественником этой системы 
рентгеновская двойная, необходимо исследовать дальнейшую эволюцию 
такой системы. Согласно расчетам [103], вторичные компоненты за
полняют вновь полости Роша, когда орбитальные периоды Р~1.13 — 
—1.15 часов. После заполнения полости Роша скорость потери массы 
составляет —10՜1’ Mq / год. Легко оценить, что в обоих случаях ра
диус коротации Rc = (GMiP3/4Kiyi3 больше, чем альфеновский радиус 
(см. формулу (12)). Это означает, что аккреция имеет место, и долж
ны наблюдаться не очень яркие, но достаточно сильные рентгеновские 
источники с Lx ~ 1085 —103® эрг/с. с орбитальным периодом, близким 
к одному часу. Однако пока такие ММРД не наблюдаются. Поэтому 
мы заключаем, что предшественником пульсара в Тег 5 не может быть 
рентгеновская двойная (поскольку параметры этой системы являются 
стандартными для ММРД, можно было бы ожидать, что многие 
ММРД эволюционируют таким путем).
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В качестве альтернативы рассмотрим следующую возможность:; 
предшественником МСП в Тег 5 является двойная система, состоящая 
из гелиевого или углеродно-кислородного карлика и нейтронной звез
ды, которая сформировалась в ходе аккреции на массивной белый 
карлик (AIC). В этом случае начальные параметры системы следую
щие: Poft < Ю часов, В—(1—2)10’ Гс, 1 < Р < 11 мс.Если Pui>e > 10 
часов то 'GWR Ю’° лет, т. е. такая система не успевает проэволюцио- 
нировать к более коротким орбитальным периодом. Если бы начальное 
магнитное поле было более сильным, то нейтронная звезда быстро бы 
замедлилась, следовательно оно изначально было слабым. Если МСП 
находится в системе, где вторичный компонент гелиевая звезда, то 
из-за малого радиуса вырожденной звезды ( = 0.013 (1+Л)5/3.
(МVDIMq) '1а она заполняет свою полость Роша, когда орбитальный 
период Рор(։ — 8 минут. Образуется очень яркий рентгеновский источ
ник со светимостью Вероятно, такая система не уцелеет
на стадии яркой (Z-z>Z.£D) фазы эволюции. В принципе, это может 
быть одним из возможных путей образования одиночного пульсара 
PSR 1937 + 21. Ускорение такого пульсара происходит на сверхэддиг- 
тоновской стадии. Измерение производной периода вращения Р — 
= (0.4 ± 3.0) ■ 10֊» [104] для пульсара в Тег 5 дает еще более жест
кие рамки для эволюционного сценария.

Оценим для этого пульсара величину магнитного поля. Скорость 
потери вращательной энергии

dE'dt - 4ка/Р//>3.

С другой стороны, скорость можно выразить через величину диполь
ного магнитного поля В и периода вращения Рп используя форму
лу (11). Принимая значения /=1045 г.см*, P = 10՜20, Æ=106 см, 
Р — 11 мс, получим, что В=3.4-108 гаусс. Но, как показали расчеты. 
Эргмы и Федоровой [103], при таком значении величины магнитного 
поля невозможно воспроизвести параметры системы в Тег 5. Согласно 
расчетам, даже при Л = 5-108 гаусс, если />0.027, эволюция будет 
идти в сторону увеличения орбитального периода с чередующими фа
зами аккреции и испарения. Если же /<^0.018, то невозможно одно
временно получить наблюдаемое значение орбитального периода вра
щения пульсара и массы вторичного компонента. Это, как нам кажет
ся, является дополнительным аргументом в пользу предположения,, 
что предшественником системы в Тег 5 является нейтронная звезда, 
образованная посредством AIC, и белый карлик.
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3) Статистика миллисекундные пульсаров и проблема их 
предшественников. Кулкарни и Нараян [105] анализировали скоро
сти рождения рентгеновских двойных и миллисекундных пульсаров! 
Если ММРД являются предшественниками МСП, то в стационарном 
случае скорости их образования должны быть равными. Согласно [105], 
скорость рождения МСП ~ в 10 раз больше, чем ММРД, а для тес
ных двойных систем (типа 1855 -*-0.9) это расхождение еще больше 
(~ 100). Такой же вывод сделали Коут и Пилизер [106]. Сравнитель
ный анализ скорости рождения ММРД и МСП в шаровых скоплениях 
показал такой же результат (примерно в 100 раз скорость рождения 
МСП больше) [107]. Для разрешения этой проблемы Байлин и Гринд- 
лей [108, 109] предложили, что предшественником МСП является ней
тронная звезда, образованная в процессе аккреции. Однако и в этом 
случае возникает серьезная трудность. Поскольку в шаровых скопле
ниях встречается большое число МСП, то это означает, что число 
массивных Ne 4- Mg 4՜ О карликов (наиболее вероятных кандидатов 
для AIC коллапса) было также велико. Для объяснения результатов 
[107] необходимо, чтобы около десяти карликов находились на стадии 
аккреции. Если это так, то число аккрецирующих С + О карликов 
(т. е. катаклизмических переменных) должно также быть значительно՛ 
больше наблюдаемого, что делает предположение Байлина и Гриндлея 
сомнительным [ПО]. Для разрешения проблемы (особенно для тесных 
систем) Тавани [111] рассмотрел возможность уменьшить продолжи
тельность стадии рентгеновского излучения, если учесть вынужденный 
звездный ветер (за счет пульсарного излучения). Однако и здесь 
имеется трудность. На стадии, когда эволюция двойной системы управ
ляется магнитным звездным ветром (т. е. когда 3А часов), потеря 
массы —10 4 Mq I год. Чтобы согласовать скорости образования МСП 
и ММРД, необходимо, чтобы потеря массы была близка к эддингто
новскому пределу, т, е. М—10՜8 MqI год. Но, во-первых, не все 
ММРД имеют рентгеновскую светимость, близкую к эддингтоновской 
светимости, и, во-вторых, даже если бы это имело место, необходимо, 
было бы искать новую модель для объяснения явления рентгеновских 
барстеров. Хорошо известно, что при M>M£D рентгеновские вс
пышки исчезают и термоядерное горение происходит в стационарном, 
режиме.

Исключительно интересный аргумент в пользу того, что для наи
более быстро вращающихся МСП предшественниками являются ней
тронные звезды, образующиеся после коллапса белого карлика, привел 
Рудерман [112]. Анализируя эволюцию магнитного диполя у нейтрон
ных звезд, он нашел, что ускоряющиеся нейтронные звезды (т. е. ней՜ 
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тронные звезды в ММРД) имеют почти осесимметричные магнитные 
поля, в то время как замедляющиеся нейтронные звезды (т. е. МСП) 
со слабыми магнитными полями должны иметь внешние магнитные 
поля, входящие и покидающие поверхность нейтронной звезды только 
вблизи ее экваторов. Наблюдение для четырех МСП со слабыми маг
нитными полями показывает, что три из них, по-видипому, являются 
ортогональными ротаторами [113, 114]. Это означает, что они пе были 
ускорены в ходе аккреции на стадии ММРД, а являются нейтронными 
звездами, образовавшимися с периодами —10՜3 с и замедляющимися 
до настоящих периодов [112].

4) Заключение. Несмотря на определенные успехи в исследова
нии эволюции маломассивных двойных систем с компактными объекта
ми (белыми карликами или нейтронными звездами) остается ряд важ
ных нерешенных проблем. Наиболее существенными являются: роль 
потери массы из системы (неконсервативная эволюция), влияние 
рентгеновского излучения (различние эволюции систем с белым кар
ликом или с нейтронной звездой) на структуру вторичного компонен
та (здесь следует ' отметить, что это влияние может быть достаточно 

■большим, так как мы имеем дело со звездами, собственная светимость 
которых мала), роль индуцированного звездного ветра в процессе 
эволюции, а также сам процесс испарения.

Новые наблюдения, особенно определение орбитального периода, 
знака изменения орбитального периода, ориентации магнитного поля 
МСП и др. могут дать те необходимые сведения, которые позволят 
подойти к решению этих вопросов и способствовать пониманию эво
люции и взаимосвязи маломассивных рентгеновских систем и милли
секундных радиопульсаров.

Одни из авторов (Э. Э.) выражает благодарность д-рам О. Вилху 
и В. Пийрола за поддержку и финансовую помощь во время ее пре
бывания в Хельсинском университете, где основная часть этого обзора 
была подготовлена.
Институт астрономии АН СССР

LOW-MASS X-RAY DOUBLE STARS AND 
MILLISECOND PULSARS

E. ERGMA, A. G. MASEVICH

The contemporary state of the problem on the genesis of millise
cond radioimpulses of low-mass X-ray double stars and pulsars is con- 
.sidered.
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