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Для лацертид с неизвестным красным смещением предложен метод разделения 
компонентов излучения в двухкомпоненггной модели (гигантская эллиптическая галакти
ка 4՜ переменный точечный источник) с одновременной оценкой красного смещения, 
основывающийся на В, К-наблюдеянях переменности. Метод применен к анализу дан
ных для лацертид ОР 530 и 01 090.4, для которых получены, соответственно, значения 
красных смещений 0.132 и 0.128 и отношения светимостей центральных компонентов 
в максимуме к светимостям подстилающих галактик, равные 8.6 и 27.

1. Введение. Многочисленные исследования показали, что двухкомпо- 
нентная модель активных внегалактических объектов (точечный источ
ник + подстилающая галактика), предложенная Сандейджем [1] для КЗО 
и шримененная в ряде работ к другим активным объектам, достаточно хо
рошо представляет результаты наблюдений. Для 'правильной интерпрета
ции наблюдательных данных важным моментом является разделение иэлу- 
чения этих двух компонентов.

В наших работах [2, 3] описана методика проведения такого разде
ления по данным о фотометрической переменности для объектов с извест
ным красным смещением при наличии двухцветных (В, И) и трехцветных 
(V, В, V) наблюдений. Она применима в случае, если распределение энер
гии в спектре переменного (активного) компонента не меняется, что, как 
показал Холоневский [4], легко устанавливается из первоначального ана
лиза наблюдательных данных (в этом случае в ■пространстве плотностей 
потоков {Фи, Фв, Фу,...} точки, соответствующие наблюдаемым звездным 
величинам V, В, V,..., располагаются на прямой линии.

В случае трехцветных наблюдений 'при единственном предположении 
о «нормальности» галактики (в том смысле, что ее показатели цвета под
чиняются зависимости, найденной Вокулером и др. [5]) 
плотности потоков подстилающей галактики (и тем самым

определяются 
ее показатели
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цвета и хаббловский тип), в случае же двухцветных наблюдений показа
тель цвета галактики {В— И)£_о приходится задавать. Имеются сведе
ния, что 'подстилающая галактика, как правило, является гигантской эллип
тической, поэтому можно принять, что (В— И)^о = -4- 0т95 (это зна
чение приводит Сандейдж [6]). Определяемая после разделения компо
нентов светимость подстилающей галактики должна быть близка к свети
мости гигантских эллиптических галактик (М=—23т3 для Но— 
= 50 км/с/Мпк [7]), что служит критерием самосогласованное™ проведен
ного разделения.

В этой работе мы предлагаем метод разделения компонентов при на
личии двухцветных (В, V) наблюдений для объектов с неизвестным крас
ным смещением. Он существенно опирается на предположение о том, что 
подстилающая галактика является гигантской эллиптической. Одновре
менно с разделением компонентов оценивается и красное смещение объек
та. Разработанная методика применена к анализу В, И-наблюдений ла- 
цертид ОО 530 и 01 090.4, для которых нет прямых определений красного 
смещения, поскольку в их спектрах не наблюдается ни абсорбционных, ни 
эмиссионных деталей.

2. Методика разделения компонентов. Пусть имеются двухцветные 
(В, V) наблюдения активного внегалактического объекта с достаточно 
большим интервалом изменений блеска. После исправления наблюдаемых 
величин за межзвездное поглощение в Галактике перейдем в соответствии 
с абсолютной калибровкой Джонсона [8] к плотностям потоков <Г>д и Фу 
в мЯн по формулам

1^ = 6.670 - 0.45 1
1йФ„ = 6.600 -0.4 и к

и сопоставим величины и Ф*, (г = 1, 2, ..,,14, где 14—общее чис
ло наблюдений). Допустим, что точки на графике Фд -5- Фи лежат на 
прямой линии (т. е. распределение энергии в спектре переменного 
компонента не изменяется) и пусть уравнение этой прямой

Фд = аФ„ + Ь. (2)

Коэффициенты а и Ь легко найти способом наименьших квадратов. По
скольку в нашем случае ошибки имеются как в величинах Фв, так и в вели
чинах Фу, лучше всего использовать метод ортогональной регрессии, в ко* 
тором минимизируется сумма квадратов отклонений точек от прямой по 
нормали к ней (см. [9]). Если ошибки в обеих сравниваемых величинах 
одинаковы, то коэффициенты а и Ь находятся по формулам



РАЗДЕЛЕНИЕ КОМПОНЕНТОВ ИЗЛУЧЕНИЯ ЛАЦЕРТИД 233

а = 1%
1— агс»г

з^ф'.-ф^-фр 1
I

О)

Ь — Фв — аФу.

Здесь *< = ^,«<»,, = 1^ 
/V / /V /

Значения наблюдаемых потоков от галактической подложки Фв и 
Фгк должны удовлетворять уравнению (2). В случае, если красное 
смещение объекта известно, второе уравнение, связывающее Фв и 
Фу, как показано в [2], легко находится после задания показателя 
цвета подстилающей галактики. Мы имеем

(.В — р%6л = (В - Ю,2_о + *ви(Д (4)

Пусть отношение наблюдаемых потоков от галактической подложки 
Фд/Фги = “• Из И) следует, что

1г (Фд/Фи) = 0.070 - 0-4 (В - И). (5)

и для галактической подложки будет

I? (Фгв/Фги) = 0-070 ֊ 0.4 (В - И)^вд, 

так что

в==100-070-°-4(В-Ю^֊ (6)

Значения Фв и Ф^, находятся из решения системы

фв = афи+61 (7)
ф = аф | ' '4в у >

Если красное смещение неизвестно, то мы не можем определить а, по
скольку нам неизвестна А-поправка кВу(г).

Будем считать, что подстилающая галактика является гигантской 
эллиптической. Это дает: а) (В — И)£_о = + 0"95; б) М™= — 22Т35 [7]; 
в) для кривой нарастания блеска с ростом диафрагмы можно исполь
зовать кривую из [10]. Из очевидной формулы

т = М— 5 + 5 1$ £),

где £> = ся///0 будем иметь при Но = 50 км/с/Мпк.

В^6л = - 22^35 + д (9", я) + кв (я) + 43.9 + 5 1г г, (8) 
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где Д (6", г) — апертурная поправка, берущаяся по кривой нарастания 
блеска [10] (9" —размер диафрагмы, с которой получены В, И—наб
людения), кв (х) — к-поправка. Зависимости кв(г) к кву{=) для ги
гантских эллиптических галактик определены Пенсом [11].

Вычислим по (8) значения 2?^1։вд в зависимости от г для того раз
мера диафрагмы 6", с которым велись наблюдения. Имея такую таб
лицу, можно оценить методом последовательных приближений величи
ны В^швл иге использованием формул (1), (4), (6), (7). Действитель
но, зададим любую из величин г(0> или (другая находится по 
таблице). Затем по (4) находим (В — И)^06>А, по (6) находим а<°), ре
шаем систему (7) и находим Ф^1) и затем по (1) Если В^л — 

= ^1°\> то г'0) и ^«в’л и будут искомыми оценками, если нет, делаем 
следующее приближение: по В^л находим по таблице и, повторяя 
все операции, получаем В^б\ и т. д., пока не окажется = жРК 
Как показывает практика, оказывается достаточным сделать 2 — 3 
приближения.

Для проверки работоспособности метода мы применили его сна
чала к объекту с известным красным смещением, а именно, были взя
ты В, V—данные, полученные Сандейджем с диафрагмой 7'6 для 
объекта ЗС 371, у которого г = 0.051. В работе [3] проведено сопос
тавление потоков Фв и Фу для этого объекта и найдены коэффициен
ты первого уравнения системы (7): а =0.847, Ь = —1.11. Величины 
^.вд в зависимости от г для 9" = 7' 6 даются во втором столбце 
табл. 1. В табл. 2 приведены результаты оценки г и 5^авд. Как вид
но, полученное после трех приближений значение г отличается от ис
тинного всего на 0.001, причем зависимости от нулевого приближения 
практически нет.

Необходимо заметить, что разделение компонентов, выполненное 
для ЗС 371 в [3], дает Мд = — 22?3, что близко к постулированному 
нами значению М£ = — 22?35. Правильность оценки г сильно зависит 
от соответствия постулированного значения Мв истинному. Из (8) 
видно, что если отвлечься от поправочных членов, зависящих от г, 

0.2ДМ“
то г'/-г~10 и при ДМ“=1'?0 будет г'\г = 1.6. Так, для объек
та Мгк 421, у которого г = 0.030 и в результате разделения компо
нентов при этом значении г получается М* =—21?55, применение 
вышеизложенной методики дает завышенное значение г = 0.049.
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Таблица 1
ЗВЕЗДНАЯ ВЕЛИЧИНА ГАЛАКТИКИ 

В ЗАВИСИМОСТИ ОТ КРАСНОГО СМЕЩЕНИЯ И 
ДИАМЕТРА ИСПОЛЬЗОВАННОЙ ДИАФРАГМЫ

^вд
7'.6 | 16’ 1 27"

0.030 15786 15” 08 14768
0.035 15.98 15.30 14.94
0.040 16.15 15.52 15.17
0.045 16.33 15.73 15.39
0.050 16.50 15.89 15.60
0.055 16.67 16.11 15.80
0.060 16.81 16.33 15.98
0.065 16.92 16.40 16.13
0.070 17.08 16.56 16.31
0.075 17.20 16.70 16.46
0.080 17.32 16.84 16.60
0.085 17.45 16.97 16.75
0.090 17.56 17.09 16.87
0.095 17.67 17.21 17.00
0.100 17.77 17.32 17.11
0.110 17.97 17.54 17.34
0.120 18.18 ' 17.77 17.56
0.130 18.36 17.97 17.78
0:140 18.52 18.15 17.97
0.150 18.68 18.32 18.14
0.160 18.84 18.50 18.32
0.170 19.01 18.67 18.49
0.180 19.14 18.81 18.64
0.190 19.28 18.96 18.79
0.200 19.43 19.11 18.94

Таблица 2
ОЦЕНКА КРАСНОГО СМЕЩЕНИЯ И НАБЛЮДАЕМОЙ ЗВЕЗДНОЙ 

ВЕЛИЧИНЫ ГАЛАКТИКИ С ДИАФРАГМОЙ Г. 6 ДЛЯ ЗС 371

0.030/15786 0.047/16740 0.050/16752 0.051/16754 0.051/16754
0.100/17.77 0.062/16.86 0.054/16.63 0.052/16.56 0.052/16.56
0.200/19.43 0.07^17.27 0.057/16.72 0.053/16.58 0.052/16.56
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3. Оценка красного смещения и разделение компонентов для 00 530 
и 01 090.4. Как уже говорилось во введении, красное смещение лацертид 
ОС 530 и О1 090.4 неизвестно. Но для обоих объектов в литературе име
ется достаточно фотометрических В, И-данных, что позволяет использо
вать при их изучении изложенную в предыдущем разделе методику разде
ления компонентов и оценки красного смещения. Наибольшее количество 
наблюдательных данных для обеих лацертид получено с диафрагмами 
14"—18", поэтому значения В'тбЛ в зависимости от г были сосчитаны для 
0" = 16" (эти значения приведены в третьем столбце табл. 1, в четвер
том столбце даются значения Ву„вд для часто используемой при фотомет
рических наблюдениях диафрагмы 27" — они были нам нужны при оценке 
2 для Мгк 421).

Фу (мЯн)

Рис. 1. Сопоставление наблюдаемых плотностей потоков фв и фу для О<2 530. 
Прямая проведена методом ортогональной репрессии. Указаны работы, из которых взя
ты наблюдательные данные.

Для проведения разделения компонентов использовались данные ра
бот [12—19]. Поправки за межзвездное поглощение были внесены только 
для О1 090.4 (Лв=0т07, Лв = 0т09); для ОО 530 Лу=0?0. Значения 
потоков Фд и Фу сопоставлены для ОО 530 на рис. 1 и для 01 090.4 
на рис. 2. Разные значки представляют данные разных авторов. На 
рис. 2 нанесены данные из работы [14], в которой не указан размер 
диафрагмы, с которой проводились наблюдения; однако, поскольку эти точ-
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«и располагаются в области больших потоков, где вклад от галактической 
подложки мал по сравнению с вкладом от центрального источника, мы 
включили эти точки в рассмотрение. На обоих рисунках имеется также по 
несколько точек, соответствующих наблюдениям с диафрагмой 28" (из 
[17])—систадатического смещы!ия для них незаметно.

• '«яи
Рис. 2. То же, что на рве. 1, но для 01 090.4.

Видно, что на обоих рисунках точки располагаются вдоль прямых ли
ний, т. е. модель переменного по потоку активного источника с неизмен
ным распределением энергии в спектре применима. Уравнения прямых, по
лученные методом ортогональной регрессии, таковы:

для ОО 530 Фв =■■ 0.794 Ф„-0.411 (9)
± 0.049 ± 0.062,

для О1 090.4 Фв = 0.861 Фу - 0.493 (10)
± 0.022 ± 0.072

(ошибки указаны на уровне 2а).
Угловые ковффициенты в уравнениях (9) и (10) определяют пока

затели цвета переменного компонента. Воспользовавшись формулой 
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(5), получим (В- 1/)"“'՜ = 0?43 ± 0т07 для ОО 530 и (В— И)’0'՜ = 
= 0?34 ± 0?03 для О1 090.4. Такие показатели цвета являются обыч
ными для переменных компонентов у лацертид (см., например, [20]).

Проведем теперь разделение компонентов. В качестве нулевого при
ближения возьмем величины = 16т89 = 0.082) для ОО 530 и
3&=17-18 (г(0) _ 0.094) для 01 090.4. Эти значения получены сле
дующем образом. У обоих объектов имеется переменная поляризация, 
обусловленная активным компонентом [21]. Если представить связь 
между поляризованным потоком Ф^ и полным Фд линейной зависи
мостью Ф₽ = сФв + <1, то, определив коэффициенты с и <1 способом 
наименьших квадратов и положив Фрв = 0, можно получить оценку по
тока от галактической подложки Ф^. Для ОО 530 и 01 090.4 эти зна
чения получились, соответственно, 0.82 мЯн и 0.63 мЯп, чему и соот
ветствуют вышеуказанные значения В'^. Результаты применения ме
тода последовательных приближений иллюстрирует табл. 3. Третье 
приближение дает окончательные значения. Для ОО 530 имеем я = 
= 0.132, для О1 090. 4 — я=0.128. Соответствующие нулевому, перво
му и третьему приближениям лучи проведены на рис. 1 и 2.

Таблица 3 
ОЦЕНКА КРАСНЫХ СМЕЩЕНИЙ И НАБЛЮДАЕМЫХ ЗВЕЗДНЫХ ВЕЛИ

ЧИН ГАЛАКТИК С ДИАФРАГМОЙ 16" ДЛЯ 0(3 530 И 01 090.4

Объект ^1В^Х «(3«3)д

ОО 530 0.082/16Т89 0.117/17Т71 0.128/17Т93 0.132/18Т00
О1 090.4 0.094/17.18 0.119/17.74 0.127/17.90 0.128/17.93

При значении 6" = 16" и г = 0.13 поправка Д(0", г) = 0?20, так 
что блеск подстилающих галактик будет В^ = 17?80 (ОО 530) и 
В^ = 17?73 (О1 0.90.4), что дает Ф^ = 0.36 мЯн и Ф^6 = 0.38 мЯн для 
ОО 530 и О1 090.4, соответственно. Максимальные наблюдаемые по
токи для этих объектов (см. рис. 1 и 2) составляют 3.4 мЯн и 10.6 
мЯн. Вычитая из этих значений наблюдаемые потоки от галактичес
кой подложки (при 6" = 16"), получим 3.1 мЯн и 10.3 мЯн. Следова
тельно, в максимуме поток активного компонента в полосе В превы
шает поток от подстилающей галактики, (являющейся, напомним, ги
гантской) в 8.6 раз у ОО 530 и в 27 раз у О1 090.4. Таким образом, 
активность центрального источника у обоих объектов (в особенности; 
у О1 090.4) весьма высока.
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4. Заключительные замечания. В заключение сделаем два замечания, 
а) В отличие от упоминавшегося во введении случая, когда разделение 
компонентов проводится для объекта с известным z, здесь, к сожалению, 
нет теста самосогласованности проведенного разделения компонентов. 
б) Как уже упоминалось, результаты разделения сильно зависят от соот
ветствия между постулированным значением = —22?35 и истин
ным. Принятая в статье светимость близка к максимальной, так что истин
ная в среднем может оказаться меньше и тогда найденное Z представляет 
собой верхнюю границу. Применяя вышеизложенный метод не следует за
бывать об этом обстоятельстве.

Ленинградский государственный
университет ,

THE SEPARATION OF COMPONENTS OF RADIATION OF 
LACERTIDS OQ 530 AND OI 090.4 AND EVALUATION OF 

THEIR REDSHIFTS BASED ON PHOTOMETRIC DATA

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

Within the framework of a two-component model of lacertids. 
(giant elliptical galaxy + variable point source) for the objects with 
unknown redshifts a method of separation of the components of their 
radiation, based on В, V— observations of variability is proposed. The 
redshifts are evaluated simultaneously. The application of this method 
to analysis of data for lacertids OQ 530 and OI 090.4 gives z = 0.132 
for the former and z = 0.128 for the latter; the ratios of luminosities 
of point sources at maximum to luminosities of ellipticals are 8.6 and 
27, respectively.
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Показано, что спиральные галактики бюраканских классов 2, 4, 5 и 2s обладают 
от 2.5 до 3.5 .раза более мощным радиоизлучением, чем галактики классов 1 и 3. По
казано также, что спиральные галактики классов 5 и 2s по отношению радио- и опти
ческих светимостей существенно превосходят галактики классов 1 и 3.

Исследования, проведенные за последние двадцать пять лет, показы
вают, что существует связь между строением центральных областей спи
ральных галактик и уровнем их активности. Одним из проявлений актив
ности галактик этого морфологического типа является повышенная часто
та встречаемости радиоизлучения у объектов с центральными сгущениями, 
расщепленными, звездообразными или звездоподобными ядрами [1]. 
Среди галактик с указанной выше структурой центральных частей наблю
дается также избыток объектов с пологими спектрами радиоизлучения [2].

Недавно с помощью радиотелескопа VLA на частоте 1.49 ГГц с очень 
высокой чувствительностью (— 1 мЯн) проводились наблюдения более 
300 спиральных галактик [3, 4] из Пересмотренного каталога Шепли- 
Эймс [5]. Эти наблюдения дают возможность подробного сравнения ра
диосветимостей галактик с разной структурой центральных областей.

Из галактик, результаты радионаблюдений которых приведены в 
[3, 4], 214 объектов содержатся в списке галактик с классификацией их 
центральных частей согласно разработанной в Бюраканской обсерватории 
пятибалльной системе [6]. Из них у 28 галактик полные потоки излучения 
по разным причинам измерены неуверенно. Для двух объектов измерены 
верхние пределы потоков. Остальные 184 галактики, принадлежащие к 
различным классам бюраканской классификации, были использованы для 
сравнения радиосветимостей. Необходимо отметить, что для галактик со 
сравнительно большими угловыми размерами, плотности потоков которых 
при наблюдениях на VLA могут быть занижены, в [3, 4] даны потоки, из
меренные с помощью радиотелескопов со сплошной апертурой.
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Полные светимости галактик на 1.49 ГГц и их расстояния брались из- 
тех же работ [3, 4] (Н = 50 км с՜1 Мпк՜1). Распределение галактик по 
бюраканским классам приведено в .табл. 1. (Данные двух последних столб
цов табл. 1 будут использованы ниже).

Таблица Т

Бюраканский 
класс

Количество 
галактик

Среднее расстояние 
(Мпк) R т

Процент галактик подтипов 
5с и болое поздних

1 19 19.2+2.3 6.9 84.2
2 44 23.2±1.9 13.1 75.0
3 42 26.4+2.0 8.1 4.8
4 50 26.9+2.5 13.0 48.0
5 22 24.0+2.1 24.2 22.7
2в 7 19.4+3.7 28.3 28.6

Поскольку средние радиосветимости галактик коррелируют с оптиче
скими светимостями, сравнение радиосветимостей галактик разных классов- 
проводились для объектов одних и тех же абсолютных звездных величин.

Рис. 1. Сравнение радиосветнмостей спиральных галактик различных бюракаяских 
классов. Классы галактик обозначены соответствующими баллами. В скобках указаны 
точки, где число использованных объектов меньше пяти.

Результаты сравнения представлены на рис. 1, где по горизонтальной оси 
отложены медианные значения абсолютных величин для интервалов ши
риной АЛ/ =1, а по вертикальной оси — соответствующие им медианные- 
значения логарифмов светимостей на 1.49 ГГц.
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Как видно из рис. 1, радиосветимости спиральных галактик бюракан- 
оких классов 2, 4, 5 и 2э систематически выше, чем у галактик классов 1 и 3. 
Для оценки этого превышения мы построили линии линейной регрессии (с 
учетом весов, равных корням из числа использованных в каждом интерва
ле галактик) зависимостей медианных значений логарифмов радиосветимо
стей от абсолютных величин для галактик классов 2, 4, 5 и 2в (-верхняя 
прямая) и 1 и 3 (нижняя прямая). Сравнение этих линий указывает на то, 
что по радиосветимости спиральные галактики с центральными сгущения
ми (класс 2), звездообразными (класс 4), расщепленными и звездоподоб
ными ядрами (классы 2б и 5) в среднем от 2.5 до 3.5 раза (в зависимости 
■от абсолютной величины) превосходят галактики, не имеющие ядер (класс 
1) и галактики, в которых невозможно выделить ядро (класс 3).

Интересно также сравнение отношений радио- и оптических светимо
стей спиральных галактик разных классов. Эти отношения вычислялись 
по формуле [7]

Вт-12.5 
23 

Я = 5-10

где 5 — плотность потока (в мЯн) на частоте 1.49 ГГц, Вт — видимая 
голубая звездная величина. Они брались из [3, 4]. Вт исправлялись за 
поглощение в Галактике.

Медианные значения отношений радио- и оптических светимостей для 
галактик разных классов приведены в предпоследнем столбце табл. 1. Из 
нее видно, что спиральные галактики со звездоподобными и расщепленны
ми ядрами по отношению R существенно превосходят галактики остальных 
классов. В свою очередь галактики классов 2 и 4 в среднем обладают бо
лее высоким отношением радио- и оптических светимостей, чем галактики 
классов 1 и 3.

Согласно некоторым работам (см., например, [8]) спиральные галак
тики поздних морфологических подтипов по сравнению с галактиками ран
них подтипов имеют несколько более мощное радиоизлучение. Так как 
морфологический состав галактик, принадлежащих к различным классам 
бюраканской классификации, не одинаков, то необходимо выяснить, как 
это обстоятельство может повлиять на результаты, полученные выше. Как 
следует из последнего столбца табл. 1, галактики подтипов Эс и более 
поздних (объектов более поздних, чем Эс, подтипов среди всех классов га
лактик нашей выборки очень мало) наиболее часто встречаются среди 
объектов класса 1. Несмотря на это, как по радиосветимости, так и по от
ношению R галактики этого класса заметно уступают галактикам классов 
2, 4, 5 и 2э. Среди галактик последних двух классов объекты подтипов Бс 
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встречаются примерно в два раза реже, чем среди галактик класса 4. Од
нако последние в среднем обладают в два раза меньшим отношением R.

В нашей выборке 5с галактик меньше всего среди объектов класса 3. 
Но маловероятно, что причина меньшей радиосветимости и малого значе
ния R галактик этого класса по сравнению с галактиками классов 2, 4, 5 
и 2$ в низком содержании объектов поздних подтипов. Это следует из 
табл. 2, где приведены медианные значения R для 5Ьс галактик разных 
бюраканоких классов '(из-за малого числа объектов классы 5 и 2։ объеди
нены).

Таблица 2

Бюракаисквй класс Количество 
галактик R т

1 4 <6.95
2 9 12.7
3 13 6.0
4 22 15.5

5 4-2а 10 22.6

Данные табл. 2 получены на основании работы [9], содержащей ре
зультаты наблюдений 88 Sbc галактик на частоте 1.465 ГГц с помощью 
VLA. Для 58 галактик из них в [6] имеется классификация их централь
ных частей. Табл. 2 свидетельствует, что различия в отношениях радио- и 
оптических светимостей сохраняются также для объектов только Sbc под
типа, принадлежащих к различным классам бюраканской классификации. 
Малые отличия в Rm для галактик одних и тех же классов в табл. 1 и 2 
могут быть обусловлены разницей в частотах наблюдений и тем, что при 
составлении табл. 1 использованы приведенные в [3, 4] видимые величи
ны Вг из [5], а при составлении табл. 2—приведенные в [9] величины 
5®, взятые из Второго справочного каталога ярких галактик [10].

Таким образом, по сравнению со спиральными галактиками, централь
ные части которых оценены баллами 1 и 3, галактики остальных классов 
обладают существенно более мощным радиоизлучением. По отношению ра
дио- и оптических светимостей галактики классов 5 и 2s значительно пре
восходят галактики классов 1, 3, 2 и 4. Для галактик двух последних клас
сов это отношение почти в два раза выше, чем у объектов классов 1 и 3.

Бюракавская астрофизическая 
обсерватория
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THE RADIO LUMINOSITIES AND STRUCTURES OF CENTRAL 
REGIONS OF SPIRAL GALAXIES

V. H. MALUMIAN

It has been shown that spiral galaxies of Byurakan classes 2, 4, 5 
and 2s have from 2.5 to 3.5 times more powerful radio emission than 
galaxies of classes 1 and 3. It has also been shown that radio to opti
cal luminosity ratios of spiral galaxies of classes 5 and 2s are significan
tly higher than those of galaxies of classes 1 and 3.
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Проанализированы данные о поляризации более 7500 звезд. Из распределения по 
галактическим координатам и расстоянию от Солнца усредненных значений параметров 
Р и 0 для пространственных групп звезд, получены свидетельства в пользу принятой 
в настоящее время модели магнитного поля Галактики. Магнитные поля в плоскости 
Галактики большей частью концентрируются в спиральных рукавах и направлены 
вдоль осей соответствующих рукавов. Дифференциацией (Крупномасштабного магнитного 
поля Галактики снимается вопрос о несогласованности в направлениях полей, найденных 
с помощью поляризаций звезд я мер вращений.

1. Введение. Одним из эффектов, который может служить для изу
чения магнитного поля нашей Галактики, является межзвездная поляриза
ция оптического излучения звезд, обнаруженная в конце 40-х годов (см., 
например, [1]). В настоящее время наиболее (популярным объяснением 
возникновения межзвездной поляризации излучения звезд считается ме
ханизм парамагнитной релаксации Девиса и Гринстейна [2], согласно дей
ствию которого излучение поляризуется при прохождении через пылевую 
среду, где частицы определенным образом ориентированы магнитным по
лем (в нашем случае полем Галактики). Максимальная поляризующая спо
собность пыли наблюдается тогда, когда луч зрения перпендикулярен на
правлению магнитного поля. Причем, в этом случае плоскость поляриза
ции параллельна магнитному полю. Когда же луч зрения проходит вдоль 
магнитного поля, то поляризация минимальна, а позиционные утлы плоско
стей поляризации хаотичны [3].

Данные поляриметрии звезд рассматривались многими авторами с це
лью изучения магнитного поля Галактики |(см., например, [3—7]). Наибо
лее представительный каталог, включающий данные для примерно 5000 
звезд, был՜использован в работах [3, 4]. В работе [4] приведены отдель-

2—490 
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ные карты распределения поляризации звезд по галактическим координа
там в различных интервалах расстояний. Однако, из-за загромождения 
карт многочисленными данными, использование их для детального изуче
ния магнитного поля Галактики затруднено. В работе [3] приводится кар
та усредненных значений поляризаций звезд в зависимости от расстояния 
от Солнца и от галактической долготы I. При этом сделано ограничение 
на галактическую широту использованных данных (|6| 5^15°). Карта по
строена только до расстояний — 2 кпк от Солнца.

Основной результат упомянутых работ заключается в том՛, что магнит
ное поле Галактики в окрестности Солнца направлено к / ~ 45°. Это на
правление довольно существенно отличается от направления поля к ։ ~ 90°), 
полученного из анализа фарадеевских мер вращения плоскостей поляриза
ций излучения внегалактических радиоисточников и пульсаров (см., на
пример, [8—10]). В работе [3] делается вывод, что такое различие, ве
роятно, связано с принимавшейся ранее сильно упрощенной моделью маг
нитного поля Галажтики.

В настоящее время для магнитного поля Галактики предлагаются но
вые достаточно реальные модели [11—14, 19]. В частности, в работе [13] 
предложена модель двухкомпонентного магнитного поля, в которой пло
ский компонент магнитного поля спиральных рукавов Галактики как бы 
погружен в дипольный компонент магнитного поля, так называемое поле 
«гало». Причем, магнитные поля в спиральных рукавах Стрельца и Пер
сея имеют противоположные направления (см. также [11, 12, 19]). К со
жалению, звезды с измеренной поляризацией сосредоточены, в основном, 
в тонком слое |г| =± 500 пк у плоскости Галактики (г — расстояние от 
■плоскости Галактики) и, следовательно, их данные непригодны для изуче
ния магнитного поля «гало». Однако появилась возможность (применяя 
новую модель магнитного поля спиральных рукавов) заново осмыслить 
данные поляриметрии звезд.

В данной работе для более детального изучения магнитного поля в ру
кавах Галактики анализируются более многочисленные данные о поляри
зации звезд из каталога [16]. Кроме того, в работе исследована зависи
мость величины поляризации от расстояния до звезд (до расстояний 
Л ~ 4 «пк), чем обоснована возможность изучения магнитных полей со
седних с Солнцем спиральных рукавов по поляризациям излучения звезд.

2. Распределение усредненных значений поляризации звезд. Для де
тального изучения магнитного поля Галактики в окрестности Солнца и в 
галактических спиральных рукавах, для лучшей наглядности получаемых 
распределений, целесообразно вместо поляризационных данных отдельных 
звезд рассматривать усредненные значения поляризаций звезд, находя
щихся в отдельных пространственных участках.
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Поляризованное излучение звезд характеризуется степенью поляри
зации Р (в процентах) и позиционным углом ориентации плоскости поля
ризации 6 (определяется от направления на северный полюс Галактики). 
При усреднении поляризаций выделенной группы звезд надо учитывать 
тот факт, что аддитивными свойствами обладают не сами параметры Р и 
0 поляризации, а параметры Стокса Р и I/, которые связаны с Р и 0 сле
дующим образом:

(2=Рсоз2^0---- > (1)

Q (3}

(4) 

и по-

(5)'

(6>

звезд 
Р от

Зная величины Qi и для отдельных звезд данной группы можно- 
найти средние значения

Е «.• i 
п

и

Е
и=---------

п

после чего определяются средние значения степени поляризации Р 
зиционного угла 0 для данной группы звезд:

p = /q2TT2>
0 =■ 1 t и , « 

п — arctg Н-------
2 Q 2

В данной работе анализировались данные о поляризации 7503 
из каталога [16]. Поскольку, прежде всего, интересна зависимость 
расстояния от Солнца R, поэтому все данные были разделены на 10 групп 
по расстояниям звезд: I труппа от R — 0 до R = 100 пк, II —от R = 100 
до R = 300 ПК, III — 300 — 500 пк, IV — 500—750 пк, V — 750—1000 пк, 
VI —1000—1500 пк, VII—1500—2000 пк, VIII — 2000—3000 пк, IX — 
3000—4000 пк, X — более 4000 пк. Каждая из полученных трупп, в свою 
очередь, была разделена по галактической долготе I на 24 участка через 
Д/ = 15°. В отдельный пространственный участок, ограниченный упомяну
тыми пределами Rt и шириной Д/, попадают от нескольких единиц до не
скольких десятков звезд, для которых и определялись средние значения 
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степени поляризации P и позиционные углы 0. В ходе вычислений было 
выполнено несколько вариантов численных расчетов при разных ограниче
ниях на расстоянии z звезд от плоскости Галактики: |z|<50 пк, |z|< 100 
пк, |z|< 150 пк, |z|< 200 пк, |z <250 пк, |z| <350 пк. |z|<500 пк. 
Ограничения на z звезд сделаны с целью изучения зависимости Р, 
0 от z. Такая зависимость могла бы дать информацию о толщине пы
левого слоя- Заметим, что упомянутое ограничение на z предполагало 
как совместное, так и раздельное изучение северного и южного полу
шарий Галактики при разных z.

По результатам численных расчетов построены карты распределения 
усредненных параметров поляризации (рис. 1—3). Среднее значение сте
пени поляризации пропорционально длине отрезка на картах, а 0 = 90° 
соответствует горизонтальному направлению отрезка. На рис. 1 и 2 Солн
це обозначено традиционным знаком. Расстояние от Солнца до данного от
резка пропорционально среднему расстоянию данной пространственной 
группы звезд, для которой определены значения Р и 0. Из эстетических 
соображений участки, находящиеся ближе чем 400 пк от Солнца, на рис. 1 
не нанесены. Отметим, что подобные карты были построены отдельно для 
северного и южного полушарий при разных ограничениях на z (упомяну
тых выше). Все карты в общих чертах оказались схожими, поэтому на 
рис. 1 приводится одна из характерных карт распределения усредненных 
поляризаций при ограничении |z| <250 пк. Схожесть карт распределения 
для разных z, вероятно, вызвана тем, что звезды каталога [16] сильно 
концентрируются к плоскости Галактики и на больших z наблюдается дефи
цит звезд с измеренными параметрами поляризации.

Из рис. 1 видно, что Р достигает максимума в двух противолежащих 
областях: 90° < I < 180° и 300° < I < 360°. Значения 0 в этих участ
ках близки к 90°. Кроме направлений I ~ 135° и i ~ 315°, в которых уже 
на расстояниях — 1 кпк от Солнца поляризация достигает насыщения, в 
других направлениях из упомянутых областей заметна хорошая корреля
ция между Р и Р до расстояний ~ 3.5 кпк. Детальная зависимость Р от 
Р будет рассмотрена в разделе 3. Однако здесь отметим, что корреляция 
между Р и Р свидетельствует в пользу того, что поляризация звезд 
обусловлена магнитными полями, расположенными на достаточно боль
ших расстояниях от Солнца — 3 4- 4 кпк. Основываясь на механизме 
Дэвиса—Гринстейна, ориентация пыли магнитным полем, можно считать, 
что в упомянутых областях с большими Р и упорядоченными 0 магнитные 
поля направлены перпендикулярно лучу зрения. Такие направления маг
нитных полей соответствуют спиральным рукавам Персея и Стрельца, 
оси которых нанесены на рис. 1. Таким образом, можно считать, что маг
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нитные поля в рукавах Персея и Стрельца направлены вдоль осей соответ
ствующих рукавов. Этот вывод хорошо согласуется с результатами, полу
ченными в работах [11—13, 19] из анализа мер фарадеевских вращений 
пульсаров и внегалактических радиоисточников. Но, заметим, поляриза
ционные данные звезд дают возможность определять направление магнит
ного поля только с точностью 180° (т. к. направление вектора силовой ли
нии магнитного поля остается неопределенным). Поэтому в данном случае

Рис. 1. В линейном масштабе представлены средние поляризации Р (%) простран
ственных групп звезд с |а| 250 пк. Ориентация Q выполнена таким образом. что
£ — вектор, параллельный галактической плоскости, параллелен направлению I = 90° и 
Е — вектор, перпендикулярный к плоскости, параллелен / = 0°. В данном случае галак
тическая плоскость совпадает с картинной. Расстояния: 400 пк, 625 пк, 875 пк, 1250 пк, 
1750 пк, 2500 пк, 3500 ПК и более 4000 пк. Интервал Д/ = 15°. Для наглядности на
несены оси спиральных рукавов Персея и Стрельца — Киля.

можно утверждать лишь, что силовые линии магнитного поля в спираль
ных. рукавах Персея и Стрельца параллельны друг другу, а векторы сило
вых линий магнитных полей могут быть направлены в противоположные 
стороны, как показано в работах [11—13, 19]. Для наглядности на рис. 1 
нанесены линии соответствующих спиральных рукавов по модельному 
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представлению работы [17], разработанному по распределению в Галак
тике областей НИ.

Как и ожидалось, в направлениях, параллельных магнитным полям 
(/ «45° — вдоль рукава Стрельца и / ~ 225°—вдоль рукава Персея), 
поляризация минимальна, , а позиционные углы плоскости поляризации— 
хаотичны.

Из вышеизложенного следует, что Р можно представить в виде

P=fc|cos(Z—Zo)|, (7)

где I и 1о — галактические долготы, при этом 1о —направление максималь
ного Р. Коэффициент пропорциональности k зависит от расстояния до 
звезд. Эта зависимость рассмотрена в разделе 3.

Для близких звезд (R sg 500 пк) построена отдельная карта распре
деления усредненных значений Р и 0 по R и I (рис. 2). Однако в данном 
случае, в отличие от рис. 1, сделано ограничение на галактическую широ
ту используемых звезд |6| 15°. Рис. 2 является частным случаем рис. 1,
но на малых расстояниях от Солнца и с меньшим шагом усреднения. Из 
рисунка видно, что распределение поляризаций в общих чертах похоже на 
соответствующее распределение рис. 1 и может выражаться через уравне
ние (7). На этом рисунке, как и на рис. 1, наблюдается явное возрастание 
степени поляризации с увеличением расстояния от Солнца. Однако, в от
личие от рис. 1, из-за меньшего шага усреднения поляризации по расстоя
нию заметны мелкие (~ 100 4- 150 пч) флуктуации в распределении сред
них значений поляризаций. Это может быть вызвано флуктуациями маг
нитного поля, размеры которых, как показано в работе [10], из анализа 
мер фарадеевских вращений пульсаров, такого же порядка.

Построена также карта зависимости усредненных поляризаций в га
лактических координатах ՛(/, 6) для звезд всего каталога (рис. 3). На ри
сунке отчетливо выделяются области, в которых поляризация максималь
на (270е < I •< 360° и 100° 1 С 200° с углами 0 ~ 90°)и минимальна
(0 < Z < 100° и 200° I < 270°). Это означает, что магнитное поле па
раллельно направлению к 10 ֊ 45° — 50s, b„ ~0°. Приведенный вывод 
хорошо согласуется с результатами других работ [3—7], где по дан
ным поляризации звезд изучалось магнитное поле Галактики в окрес
тности Солнца. Направление /0 = 45°, 60 — 0° совпадает с направлени
ем здоль рукава Стрельца, в котором магнитное поле направлено к 
Z0 = 225°, b0 — 0° [13]. Но, как было отмечено выше, направление маг
нитного поля по поляризационным данным определяется с точностью 
180՝. Следовательно, направление (Zo = 45е, Ьо — 0°), полученное в 
данной и в других работах, соответствует направлению магнитного 
поля спирального рукава Стрельца (Zo = 225°, b0 = 0°). В пользу это- 
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то вывода свидетельствует и тот факт, что использованные в данной 
работе звезды находятся на больших расстояниях, до 4 кпк и более 
(т. е. часть звезд попадает в область спирального рукава Стрельца).

3. Зависимость степени поляризации от расстояния от Солнца. Как 
было изложено в предыдущем разделе и как видно из рис. 1 и 2, поляри
зация излучения звезд сильно зависит от расстояния звезд от Солнца. 
Если предполагать, что магнитное поле регулярно, а пылевой слой у пло
скости Галактики, достаточно однороден на больших расстояниях от Солн
ца, то в данном направлении степень поляризации Р будет возрастать про
порционально расстоянию R. С другой стороны, при полностью хаотичном

Рве. 2. Усредненная поляризация пространственных групп звезд с |6| ^15° для 
расстояний 50 пх, 100 пк, 200 пк, 300 пк, 400 пк, 500 пк (см. также подпись к рис. 1). 

распределении магнитного поля (с характерными размерами хаотичности 
</«/?) Р~/Я [3].

Следовательно, предполагая в окрестности Солнца на достаточно 
больших расстояниях (R — 3 4- 4 кпк) присутствие регулярного магнит
ного поля вместе с включенными в него хаотичными полями (масштабом 
хаотичности и учитывая зависимость от галактической долготы
.(см. (7)), можно написать:

Р, = А R, |соз (/< ֊ /0)| + В } X, (8> 
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где коэффициенты А и В обусловлены, соответственно, регулярными и 
иррегулярными магнитными полями; Р<— средняя поляризация группы 
звезд, находящихся на расстоянии Р; и в направлении ч. После деления 
правой и левой частей уравнения (8) на величину V Р< получим:

Д-ЛСН-А (9)
где

Д = -Д= ; С< = /Р7 |соз (Ъ - /0). (10}
V Кг

Уравнение (9) 1представляет собой систему П линейных уравнений 
относительно неизвестных коэффициентов А и В, поскольку остальные 
члены этого уравнения известны из численных расчетов (принимается 
/о = 135°—направление максимального Р, а п. — число интервалоз по рас
стоянию).

90

□0

*
о

•30

С90

.1’
Рве. 3. Усредненная поляризация для звезд каталога '[16] в галактических коорди

натах.

Систему линейных уравнений (9) можно решить стандартным мето
дом наименьших квадратов и найти величины Л и В, а также определить 
коэффициент корреляции между величинами О, и С(. При этом был учтен 
тот факт, что для исследуемых направлений все О « 90° и, следовательно, 
значения О1 усредняются как скалярные величины, хотя параметры поля
ризации, входящие в О1։ не имеют аддитивных свойств.

Указанным способом были изучены интервалы 90° I ֊С 180° и 
270° -С I -С 360°, поскольку в этих интервалах величины Р имеют макси֊ 
мальные значения.
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Для интервала 90° I -С 180° получена уверенная корреляция (боль
ше 95% достоверности) между величинами Dt и С( до расстояний ~3.5 кпк, 
а для величин А и В найдены примерно одинаковые значения: А = 0.85 
кпк՜*, В = 0.9 кпк՜1'2, хотя в отдельных достаточно малых подынтерва
лах по галактической долготе нет такой хорошей корреляции. Таким обра
зом, для интервала 90° SS I -С 180° можно написать:

Л = 0.85 R! |соз (/,—135°)| + 0.9 /R,, (11).

где /?» измеряется в кпк, а Л в процентах. Надо отметить, что в направле
ниях, близких к /о = 135°, Р։ быстро возрастает и уже на расстоянии 
R ~ 1 кпк почти достигает насыщения, после чего темп роста заметно па
дает. Подобный результат был получен и в работе [3], где насыщение 
Р[ объясняется селективными эффектами, связанными с поглощением, 
излучения в пылевой среде. Однако выявленный эффект можно объяснить, 
предполагая, что в данном направлении на расстоянии R 1 кпк присут
ствует аномально большая концентрация пыли. И поэтому, в этой области, 
темп роста Р< намного больше, чем темп роста на расстояниях, превышаю
щих 1 кпк, как и в других направлениях из интервала галактических дол
гот 90° < I < 180°.

Для отдельных подобластей интервала 270° I 360° тоже получе
на удовлетворяющая корреляция между величинами и С/, а также зна
чения, близкие к вышеупомянутым, для величин А и В. Но в целом, для 
всего интервала корреляция слабая и представить Р; выражением, похо
жим на (11), не удалось. Такой результат, вероятно, тоже связан с нерав
номерностью распределения пылевой материи, а также принимавшейся при. 
расчетах упрощенной моделью магнитного поля.

4. Заключение. Важным результатом данной работы является то, что 
с использованием новой модели магнитного поля спиральных рукавов раз
решается основная проблема, связанная с тем, что, как было отмечено во 
Введении, направления магнитного поля Галактики, полученные по выбор
кам разного рода данных, сильно различались между собой. Например, 
по мерам фарадеевских вращений внегалактических радиоисточников и. 
пульсаров, магнитное поле направлено к /о = 90° [8—10], данные же о по
ляризации излучения звезд показали, что 1о = 45° 4- 60° [3, 5, 6]. Такое 
несовпадение результатов нельзя было объяснить в рамках простой плоско
параллельной модели магнитного поля, принятой до недавнего времени.

В работах [11—13, 19] по мерам фарадеевских вращений внегалакти
ческих радиоисточников и пульсаров в рамках общепринятой модели спи
ральной структуры Галактики [17] показано, что магнитные поля в спи
ральном рукаве Стрельца и местном рукаве Ориона отличаются почти на. 
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180° (в рукаве Ориона /о « 90°, в рукаве Стрельца /о ~ 225°). В рукаве 
Персея магнитное поле примерно совпадает по направлению с полем в ру
каве Ориона. Отметим характерную деталь: при изучении магнитного по
ля Галактики ото мерам вращений [8—10] определяются параметры маг
нитного поля именно Орионова рукава (поэтому /о « 90°). Это связано с 
тем, что персеев рукав находится далеко от Солнца ( —'2 кпк), а большин
ство радиогалактик и пульсаров, наблюдаемых в направлении спирально
го рукава Стрельца, как правило, исключается из статистики с целью 
уменьшения влияния магнитного поля Северного Полярного Шпура, на
правление на который '(0° < I < 60° и 270° < / < 360°, Ь > 0° [15, 18]) 
близко к направлению на спиральный рукав Стрельца.

Данные же поляризации излучения звезд, как получено в разделе 2 и 
работах [3—6], показывают минимум в направлении примерно от /=45° к 
/ = 225°, совпадающим с направлением спирального рукава Стрельца (см. 
рис. 1) и магнитного поля рукава Стрельца [11—13]. Области 90° / -С
■С 180° и 300° -С / ՝'"> 360°, где наблюдаются наибольшие поляризации, 
соответствуют направлениям поперек спиральных рукавов Персея и Стрель
ца и магнитных полей в этих рукавах.

•Как следует из вышеизложенного, поляризационные данные хорошо 
согласуются с принятой в [11—1'3] моделью магнитного поля. Что касает
ся магнитного поля местного рукава Ориона, направленного к /о ~ 90°, то, 
как видно из рис. 2, построенного по данным близких звезд, в направлении 
I = 270° и / = 90° поляризация очень слабая. Такая картина наблюдает
ся и на рис. 1 для достаточно больших расстояний от Солнца. Это соответ
ствует тому, что магнитное поле в местном рукаве направлено к /о ~90°.

Как отмечалось в разделе 3, в направлениях / = 135° и / = 315° на 
узкой полосе по / (Д/ ~ 30°) темп роста поляризации в зависимости от 
расстояния аномально большой для R ~ 1 кпк. В разделе 3 это объясня
лось предположением об аномально большой плотности пылевой среды в 
упомянутых направлениях.Данные направления находятся на одной линии 
и это вызывает естественное предположение, что две области с повышен
ной пылевой плотностью, простирающиеся в обе стороны от Солнца на 
расстоянии ~ 1 кпк, являются двумя составляющими одной тонкой пыле
вой перемычки '(направленной от / = 315° к / = 135°) между спиральны
ми рукавами Стрельца и Персея. Эта перемычка, вероятно, имеет слабый 
наклон (а = 10° 4- 15°) к плоскости Галактики. О чем свидетельствует тот 
факт, что, как показано в работе [3], а также видно на рис. 1 настоящей 
работы, в направлениях / = 135° и / = 315° плоскости поляризаций (или 
направление магнитного поля) имеют примерно такой же наклон к плоско
сти Галактики. Вследствие этого наклона в направлении / = 315° перемыч
ка выходит в северное полушарие, а в направлении / = 135° — в южное 
полушарие Галактики. Данным эффектом можно объяснить наличие близ
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ких детелей (Loop I и Loop II), приведенных на рис. 5 работы [3] и на
блюдаемых примерно в этих же направлениях в северном и южном полуша
риях Галактики. В работе [3] уже отмечалось, что две детали 
(Loop I и Loop II), вероятно, связаны между собой. Однако счи
талось, что эти образования имеют малые размеры — 300 пк и не свя
заны с наблюдаемым повышенным темпом роста поляризации в вышеупо
мянутых направлениях. То, что эти образования действительно наблюда
ются на близких расстояниях ~ 400 4- 500 пк [3, 4] и на высоких широтах 
(до 30° 4- 50°), можно легко объяснить тем, что звезды, использованные 
в работах [3, 4], имеют тенденцию сильной концентрации к oikockocth Га
лактики, а вводимые в этих работах ограничения исключат и 'без того не
многочисленные высокоширотные далекие звезды с известными поляриза
ционными данными.

Если, кроме того, предполагать наличие в газо-пылевой перемычке 
аномально большой электронной концентрации, то этим можно объяснить 
детали (Bubble N и Bubble С), наблюдаемые в распределении мер фара
деевских вращений внегалактических радиоисточников и пульсаров [9—12].

Отметим, что вопрос существования газо-пылевой перемычки в окрест
ности Солнца не исчерпывается данным изложением. Такой объект может 
проявить себя и в наблюдениях несколько иного содержания.

Авторы благодарны академику В. А. Амбарцумяну и участникам тео
ретического семинара Бюраканской обсерватории за обсуждения и инте
рес к работе.
Бюракьнсюая астрофизическая 
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пединститут

THE MAGNETIC FIELD OF THE GALAXY IN THE SUN’S 
VICINITY AND THE STELLAR POLARIZATION

R. R. ANDREASSIAN. A. N. MAKAROV

The data concerning polarization of more than 7500 stars have been 
analysed. Evidences in favour of the presently accepted model of 
the magnetic field of the Galaxy [11, 13, 19] were obtained. They were 
obtained from the distribution of the values of polarization parame
ters P and H for the extensive stellar groups based on galactic coor
dinates and distance from the Sun. The magnetic fields in the Galaxy 
plane are mostly concentrated in the spiral arms and are directed along 
the axes of the corresponding arms. With the help of the different!- 
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ation of the large-scale magnetic field of the Galaxy the problem of 
non-coordination of the directions of the fields’ is canceled; which where 
found on the basis of stellar polarization and rotation measures.
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СТАТИСТИЧЕСКОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ ВСПЫХИВАЮЩИХ 
ЗВЕЗД. IV. ОТНОСИТЕЛЬНОЕ ЧИСЛО ВСПЫХИВАЮЩИХ 
ЗВЕЗД В АССОЦИАЦИИ ОРИОНА, СКОПЛЕНИИ ПЛЕЯДЫ

И ОКРЕСТНОСТЯХ СОЛНЦА

Л. В. МИРЗОЯН, В. В. АМБАРЯН, А. Т. ГАРИБДЖАНЯН, А. Л. МИРЗОЯН

Поступила 12 июня 1989

Рассматривается вопрос о частоте встречаемости вспышечной активности среди 
красных карликовых звезд. На основе наблюдательных данных, относящихся к вспыхи
вающим звездам ассоциации Ориона, скопления Плеяды и ‘окрестностей Солнца, пока
зано, что относительное число вспыхивающих звезд среди всех звезд—красных карликов 
возрастает к звездам более низких светимостей. Вспыхивающие звезды в системе встре
чаются начиная от определенной светимости, причем эта предельная светимость убы
вает сю старением системы, в которую вспыхивающие звезды входят. Приводятся воз
можные объяснения наблюдаемому явлению.

1. Введение. В предыдущих статьях данной серии [1—3] были обсуж
дены современные наблюдательные данные о ■вспыхивающих звездах, ко
торые свидетельствуют об общности вспыхивающих звезд в скоплениях и 
ассоциациях и звезд типа ЦУ Кита окрестностей Солнца, составляющих 
единый класс звезд, обладающих вспышечной активностью. Было показа
но, что. в отличие от вспыхивающих звезд в скоплениях и ассоциациях, 
звезды типа ЫУ Кита в настоящее время не входят в системы и почти рав
номерно распределены в объеме вокруг плоскости симметрии Галактики: 
они принадлежат общему галактическому звездному полю.

Ранее было показано (см., например, [4]), что стадия вспышечной ак
тивности является эволюционной: звезды, обладающие вспышечной ак
тивностью, находятся в одной из наиболее ранних стадий звездной эволю
ции. Поэтому изучение вспыхивающих звезд, входящих в состав систем 
разного возраста, представляет значительный интерес для выявления эво
люционных изменений вспышечной активности.

В данной статье рассматривается вопрос о частоте встречаемости 
вспышечной активности среди красных карликовых звезд разного возрас
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та, на основе наблюдательных данных, относящихся к двум наиболее изу
ченным в этом отношении системам: скоплению Плеяды и ассоциации 
Ориона и к общему галактическому звездному полю (совокупности звезд 
типа ЦУ Кита окрестностей Солнца) [2, 3].

2. Вспыхивающие звезды в Плеядах. Статистическое исследование 
вспыхивающих звезд в скоплении Плеяды, выполненное Амбарцумяном 
[5], показало, что все или почти все звезды этой системы, обладающие до
статочно низкими светимостями '(слабее 13.3 визуальной звездной вели
чины), должны быть вспыхивающими.

Этот вывод позже был проверен на примере выборки звезд из списка 
членов скопления Плеяды Герцшпрунга и др. [6], слабее этой величины, 
но достаточно ярких, чтобы быть доступными при фотографических на
блюдениях звездных вспышек. Оказалось [7], что лишь около половины 
из этих звезд являются известными (имели во время наблюдений вспыш
ки) или потенциальными (способными иметь вспышки) вспыхивающими 
звездами.

Этот факт на основе последних, более богатых, наблюдательных дан
ных, относящихся к центральной части области Плеяды, охватываемой ка
талогом Герцшпрунга и др. [6], иллюстрируется данными табл. 1.

Таблица Т
ОТНОСИТЕЛЬНОЕ ЧИСЛО ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД СРЕДИ ЗВЕЗД- 

ЧЛЕНОВ СКОПЛЕНИЯ ПЛЕЯДЫ (КРИТЕРИЙ ПРИНАДЛЕЖНОСТИ— 
СОБСТВЕННОЕ ДВИЖЕНИЕ)

тр* И.ч Ня Ня1Нн

13.0-14.0 31 13 0.42
14.0-15.0 42 26 0.62
15.0-16.0 47 24 0.51

>16.0 23 8 0.35

Всего 143 71 -0.50

В последовательных столбцах табл. 1 приводятся: интервал фотогра
фических звездных величин — тря, число звезд-членов скопления—Пн, по 
[6], оценка общего числа вспыхивающих звезд—Ия, основанная на данных 
картотеки вспыхивающих звезд Плеяд Г. Б. Оганян [8] и относительное 
число вспыхивающих звезд среди звезд-членов скопления—Пя/Пн.
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Причем, включает числа как уже известных, так и неизвестных 
(потенциальных) вспыхивающих звезд*.

* Число неизвестных вспыхивающих звезд вычислено по формуле л0=п]/2п» [5], 
с помощью известных чисел однажды — и дважды — п2 вспыхнувших звезд п соот
ветствует нижнему пределу этой величины.

Табл. 1 'Подтверждает вывод о том, что почти половина звезд—членов 
скопления из списка Герцшпрунга и др. [6], в период наблюдений обла
сти скопления Плеяды по поиску вспыхивающих звезд, не обладали зопы- 
шечной активностью — были лишены способности производить вспышки 
доступные фотографическим наблюдениям (с амплитудой больше 0?5).

3. Вспыхивающие звезды в Орионе. В случае ассоциации Ориона не 
имеется полного списка карликовых звезд-членов системы, основанного на 
собственных движениях этих звезд.

Однако Паренаго [9] выделил около 600 звезд, вероятных членов ас
социации Ориона, исходя из их расположения на диаграмме Герцшпрун
га—Рессела и тенденции концентрироваться вокруг центра системы (ту
манности Ориона). Он доказал, что Орионовые переменные звезды, в ос
новном звезды типа Т Тельца, показывают резкую концентрацию к сере
дине туманности: при переходе от расстояния 4° от туманности к ее сере
дине видимая плотность этих звезд возрастает в сотни раз.

В связи с этим при составлении табл. 2, аналогичной табл. 1, был ис
пользован каталог звезд-членов ассоциации Ориона Паренаго [9], и ката
лог вспыхивающих звезд Ориона Нацвлишвили [10]. В табл. 2 — об
щее число звезд-членов ассоциации, по [9], а остальные обозначения— 
прежние.

Таблица 2 
ОТНОСИТЕЛЬНОЕ ЧИСЛО ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД СРЕДИ ЗВЕЗД- 
ЧЛЕНОВ АССОЦИАЦИИ ОРИОНА (КРИТЕРИЙ ПРИНАДЛЕЖНОСТИ —

СОБСТВЕННЫЕ ДВИЖЕНИЯ И ДРУГИЕ ПАРАМЕТРЫ [9])

ш 
РЯ ”,

13.0—14.0 73 2 0.03
14.0-15.0 115 10 0.09
15.0-16.0 143 26 0.18

>16.0 104 79 0.76

Всего 435 117 -0.27

Основное различие табл. 2, относящейся к звездам ассоциации Орио
на и содержащей более богатый статистический материал, от табл. 1, со
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ставленной для звезд скопления Плеяды, заключается в том, что она пока
зывает четкое возрастание относительного числа впыхивающих звезд, при 
лереходе к звездам более низких светимостей.

4. Сравнение вспыхивающих звезд в Плеядах и Орионе. Итак, сравне
ние табл. 1 и 2 показывает, что в Плеядах относительное число вспыхи
вающих звезд среди всех звезд системы фактически не зависит от их све
тимости, в то время как в Орионе это число регулярно растет при перехо
де к звездам более низких светимостей.

Для выяснения возможной причины этого серьезного различия меж
ду табл. 1 и 2 рассмотрим критерии составления списков членов-звезд 
соответствующих систем, которые для них различны.

В случае скопления Плеяды нами был использован список звезд-членов 
этой системы из каталога Герцпгпрунга и др. [6] *,  который был составлен 
с учетом близости собственного движения звезды к собственному движе
нию Альционы.

* Каталог Герцшпрунга и др. [6] охватывает лишь небольшую центральную часть 
скопления Плеяды, и поэтому статистика, приведенная в табл. 1, относится к той части, 
где 'расположено (небольшое число {около 15%) известных в настоящее время в этой 
области вспыхивающих звезд.

Между тем, при составлении каталога Паренато [9] автор наряду с 
■собственным движением звезд использовал также положения звезд на диа
грамме Герцпгпрунга—Рессела и их видимое распределение на небе.

Однако распределение вспыхивающих звезд в Плеядах показывает, 
что почти все они, независимо от собственного движения, имеют тенден
цию концентрации к центру системы [14]. Например, согласно [12] вспы
хивающие звезды Плеяд, независимо от вероятностей их принадлежности 
к скоплению, вычисленных по собственным движениям Джонсом [13], 
концентрируются вокруг центра скопления, то есть принадлежат к нему.

Это дает нам основание допустить, что список Герцшпрунга и др. [6] 
звезд-членов скопления Плеяды, по-видимому, не содержит все звезды 
исследованной области, входящие в состав скопления (в интервале рас
смотренных яркостей).

Более того, распределение вспыхивающих звезд в области скопления 
Плеяды позволяет заключить, что вспышечная активность звезды являет
ся не менее надежным критерием ее принадлежности к системе, чем соб
ственное движение. Исходя из этого заключения, в качестве критерия при
надлежности звезды к скоплению Плеяды, помимо собственного движения, 
мы использовали наличие у нее вспышечной активности, то есть физический 
параметр.
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Если принять, что вдобавок к звездам-членам скопления, выделенным 
Герцшпрунгом и др. [6] по собственным движениям, все вспыхивающие 
звезды в указанной области являются членами скопления Плеяды, то вме
сто табл. 1 мы будем иметь табл. 3.

Таблица 3

ОТНОСИТЕЛЬНОЕ ЧИСЛО ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД СРЕДИ ЗВЕЗД- 
ЧЛЕНОВ СКОПЛЕНИЯ ПЛЕЯДЫ (КРИТЕРИИ ПРИНАДЛЕЖНОСТИ — 

СОБСТВЕННОЕ ДВИЖЕНИЕ И ВСПЫШЕЧНАЯ АКТИВНОСТЬ)

Табл. 3, как и табл. 2, составленная для ассоциации Ориона, показы
вает, что и в случае скопления Плеяды доля вспыхивающих звезд среди 
звезд-членов скопления растет к низким светимостям. Причем, на основе 
данных табл. 2 и 3 можно допустить, что все предельно слабые звезды в 
рассматриваемых системах должны быть вспыхивающими.

Это дает нам основание заключить, что отличие между табл. 1 и 2 
обусловлено использованием различных критериев принадлежности звезд 
к системе. Это отличие устраняется, если в обоих случаях наряду с крите
рием собственного движения используются и другие критерии — в случае 
звезд скопления Плеяды их вспышечная активность.

тР1 К «к
13.0-14.0 34 14 0.41
14.0-15.0 55 37 0.67
15.0-16.0 64 40 0.63

>16.0 73 58 0.79՝

Всего 226 149 0.66

5. Вспыхивающие звезды в окрестностях Солнца. Первые вспыхиваю
щие звезды были обнаружены в окрестностях Солнца. Это красные карли
ковые звезды типа ЧУ Кита, которые из-за низкой светимости могут наблю
даться только в ближайших окрестностях Солнца. Их общее число в на
стоящее время приближается к 100 [14]. |В спектрах большинства из них 
наблюдаются эмиссионные линии водорода и ионизированного кальция.

Результаты наблюдений звезд типа ЧУ Кита показывают, что отно
сительное число этих звезд среди всех карликовых звезд окрестностей 
Солнца зависит от светимости звезд. Иначе говоря, и в этом случае мы 
Встречаемся с закономерностью, рассмотренной выше для вспыхивающих 
звезд в Плеядах и Орионе.

3—490
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Об этом свидетельствуют данные, приведенные в табл. 4. Она основа
на на каталоге Глизе [15] ближайших звезд и его дополнении [16] и ката
логе звезд типа 11У Кита -окрестностей Солнца (см. [14] ).

Таблица 4
ЧИСЛО ЗВЕЗД ТИПА 1ГУ КИТА СРЕДИ БЛИЖАЙШИХ ЗВЕЗД*

* Твбл. 4 начинается с тех светимостей, которые встречаются среди звезд типа 
ПУ Кита.

"о NUV ЛА uylNc

7.5— 8.5 50 1 0.02

8.5- 9.5 100 3 0.03

9.5-10.5 131 7 0.05

10.5-11.5 67 10 0.15

>11.5 ИЗ 47 0.42

Всего 461 68 0.15

В табл. 4 ЛАд—число звезд-карликов спектральных классов К—-М по- 
[15, 16]. Она показывает, что относительное число вспыхивающих звезд 
(звезд типа UV Кита) -среди карликовых звезд спектральных классов К—М 
окрестностей Солвца, будучи практически равным нулю для звезд сравни
тельно высоких светимостей (Mvg <Z 8.m0), постепенно возрастает при пе
реходе к звездам более низких светимостей.

Таким образом, звезда типа UV Кита окрестностей Солнца в отноше
нии вспышечной активности ведут себя подобно вспыхивающим звездам в 
Орионе и Плеядах Табл. 4 напоминает соответствующие табл. 2 и 3.

Следует добавить, что в общем случае некоторое влияние на наблю
даемую возрастающую зависимость относительного числа вспыхивающих 
звезд среди всех звезд при убывании светимости может оказать наблюда
тельная селекция. Она обусловлена тем, что вероятность обнаружения 
вспыхивающих звезд низких светимостей больше, чем более ярких вспы
хивающих звезд. Однако, как показывают расчеты, это влияние не 
может качественно изменить вид наблюдаемой зависимости.

6. Эволюция относительного числа вспыхивающих звезд среди всех 
карликовых К—М звезд данной светимости с их возрастом. Вышеприве
денные данные, относящиеся к группам звезд, имеющих существенно отли
чающиеся друг от друга возрасты, указывают на общую тенденцию: отно
сительное число вспыхивающих звезд средн всех звезд данной светимоств 
возрастает к звездам более низких светимостей.
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Вместе с этим, как ранее было отмечено Аро и Чавира [17], наиболее 
ранний спектральный класс вспыхивающей звезды в группе тем более позд
ний, то есть соответствующая наиболее высокая светимость тем ниже, чем 
старше группа.

Эти два обстоятельства могут быть использованы для исследования 
эволюции вспышечной активности со светимостью и возрастом звезды.

Действительно, имеются серьезные основания допустить [1, 2], что 
вспыхивающие звезды в ассоциациях и скоплениях, а также в общем галак
тическом звездном поле (звезды типа UV Кита окрестностей Солнца) 
проходят один и тот же путь эволюции. Это позволяет использовать для 
исследования указанного вопроса данные табл. 2, 3 и 4, основанные на на
блюдениях.

С этой целью данные о вспыхивающих звездах в Орионе и Плеядах 
(табл. 2 и 3), вместе с данными о звездах типа UV Кита в окрестностях 
Солнца (табл. 4), были нами сведены в одну табл. 5, причем использова-

Таблица 5-

ОТНОСИТЕЛЬНОЕ ЧИСЛО ВСПЫХИВАЮЩИХ ЗВЕЗД СРЕДИ КРАСНЫХ 
КАРЛИКОВЫХ ЗВЕЗД В ОРИОНЕ, ПЛЕЯДАХ И ЗВЕЗДНОМ ПОЛЕ*

Л "F Nf)N

4.5- 5.5 73 - — 2-------- 0.03 - —
5.5- 6.5 115 - - 10-------- 0.09 - -
6.5- 7.5 143 — — 26-------- 0.18 — -
7.5- 8.5 104 34 50 79 14 1 0.76 0.41 0.02
8.5- 9.5 * 55 100 * 37 3 * 0.67 0.03
9.5-10.5 ♦ 64 131 * 40 7 • 0.63 0.05

10.5-11.5 * 73 67 * 58 10 ♦ 0.79 0.15
11.5 * • ИЗ • * 47 * * 0.42

Всего 435 226 461 117 149 68 0.27 0.66 0.15

* Звездочками отмечено отсутствие данных для звезд-членов систем.

ны абсолютные звездные величины при вычислении которых принималосьг 
что модули расстояний систем Ориона и Плеяд равны 8.5 и 5.5, соответ
ственно [18, 19]. Этим объясняется отличие данных табл. 2 л 3 от данных 
табл. 5. При этом не учтено межзвездное поглощение света, значительное 
в случае звезд Ориона. Однако это обстоятельство не может оказать за
метного влияния на полученные ниже результаты, носящие качественный: 
характер.
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В табл. 5 для каждого интервала абсолютных фотографических вели
чин—Mpg (первый столбец) дается число—Af всех звезд в Орионе, Плея
дах и в окрестностях Солнца по Паренаго [9], Герцшпрунгу и др. [6] 
(включая вспыхивающие) и Глизе [15, 16], соответственно (второй-чет
вертый столбцы), в том числе вспыхивающих—Ny (пятый-седьмой столб
цы) и относительное число вспыхивающих звезд—Ny/N (восьмой-десятый 
столбцы).

Рассмотрение трех последних столбцов табл. 5 показывает, что отно
сительное число вспыхивающих звезд — Ny/N во всех трех совокупностях 
возрастает при переходе к звездам более низких светимостей. Иными сло
вами, вспышечная активность является убывающей функцией от светимо
сти соответствующих звезд: чем выше светимость, тем меньше относитель
ное число вспыхивающих звезд средй- всех звезд этой светимости.

Рис. 1. Зависимость относительного числа вспыхивающих звезд от светимости для 
областей Ориона, Плеяды и вспыхивающих звезд в окрестностях Солнца. Площади кру
гов пропорциональны количеству вспыхивающих звезд данной светимости.

Однако, вместе с этим общим свойством, рассматриваемые нами груп
пы вспыхивающих звезд показывают одно существенное различие. Эти 
группы охватывают разные интервалы светимостей. Это различие обуслов
лено различием возраста групп (вспыхивающих звезд). Данные последних 
трех столбцов табл. 5 свидетельствуют о существовании зависимости от
носительного числа вспыхивающих звезд данной светимости от возраста 
этих звезд (системы, в которую они входят). Эта зависимость графически 
представлена на рис. 1. Различное расположение кривых, представляющих 
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группы в Орионе, Плеядах и в окрестностях Солнца, на графике обусловле
но различием их возраста.

Зависимость относительного числа вспыхивающих звезд данной све
тимости от их возраста отражает характер изменения вспышечной актив
ности с возрастом звезды, то есть в ходе эволюции. Вследствие того, что 
темпы эволюции зависят от светимости (массы) звезды, звезды сравни
тельно более высоких светимостей раньше кончают свою вспышечную ак
тивность, чем звезды более низких светимостей. Поэтому, чем моложе си
стема, тем более высокой светимости вспыхивающие звезды в ней встреча
ются.

Данные табл. 5 подтверждают это представление. Например, во всех 
трех труппах встречаются вспыхивающие звезды, абсолютная фотографи
ческая величина которых находится в интервале 7.5—8.5. Однако их отно
сительное число убывает среди всех звезд указанной светимости с возрас
том: от 0.76 (в Орионе) до 0.02 (в окрестностях Солнца). Это различие 
обусловлено тем, что звезды, обладающие светимостями в указание»։ ин
тервале, еще не успели выйти из стадии вспышечной активности в очень 
молодой группе Ориона, около половины из них уже вышли из этой ста
дии — в сравнительно молодой группе Плеяд и, наконец, практически все 
звезды таких светимостей уже прекратили вспышечную активность — в 
старой группе вокруг Солнца.

Для звезд более высоких светимостей положение иное. Среди них 
вспыхивающие встречаются, как и следовало ожидать, только в группе 
Ориона. В группах Плеяд и окрестностей Солнца вспыхивающих звезд 
столь высоких светимостей не обнаружено. По-видимому, их просто нет, 
что в рамках изложенного представления вполне понятно.

Что касается существования вспыхивающих звезд с Mpg > 8.5 в груп
пе Ориона и с Mpg >11.5 в группе Плеяд, то можно допустить, что они 
имеются, но их обнаружение довольно трудно, из-за наблюдательных огра
ничений. Только при очень больших вспышках удается их регистрировать 
фотографическим методом. Поэтому можно считать, что распределения 
(Njr/N, Mpg), представленные на рис. 1 для всех рассмотренных трупп, 
по-видимому, имеют продолжения в сторону звезд малых светимостей. Од
нако их построение, на основе наблюдений, в настоящее время не представ
ляется возможным.

7. Возможные объяснения поведения вспышечной активности у крас
ных карликовых звезд. Как следует из табл. 2 и 3, в двух наиболее изучен
ных системах, содержащих большое число вспыхивающих звезд, Плеядах 
и Орионе вспыхивающая активность является характерной особенностью 
лишь для самых слабых звезд. Для звезд же сравнительно более высоких 
светимостей вспышечная активность встречается лишь у части звезд, при
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чем их доля среди всех звезд регулярно растет к звездам более низких 
светимостей.

В случае звезд лоля (табл. 4) даже наиболее низких светимостей, до
ступных для наблюдений (.Mpg > 11-5), относительное число вспыхиваю
щих звезд среди карликовых звезд составляет около их половины.

Этот наблюдательный факт, в свете представления о том, что стадия 
вспыхивающей звезды является эволюционной стадией, через которую 
проходят все карликовые звезды [4, 20], можно объяснить при следую
щих предположениях:

1. Процесс выхода карликовой звезды из стадии вспышечной активно
сти происходит спонтанно для звезд одинаковой светимости (массы). Оче
видно, что со временем часть звезд данной светимости, начиная со звезд 
ваиболее высоких светимостей, прекращая вспышечную активность, вый
дет из этой стадии. Поэтому среди звезд сравнительно высоких светимо
стей будут как вспыхивающие, так и невспыхивающие. Естественно счи
тать, что чем выше соответствующая светимость, тем больше число звезд, 
уже вышедших из стадии вспышечной активности. В етом случае будет на
блюдаться картина, представленная в табл. 5 и на рис. 1.

2. Вспышечная активность обладает цикличностью [21], вследствие 
чего за периодами высокой вспышечной активности звезды следуют перио
ды ее относительного затишья. При этом следует считать, что цикличность 
вспышечной активности постепенно затухает с убыванием светимости звез
ды: она наиболее сильно проявляется у наиболее ярких вспыхивающих 
звезд и постепенно исчезает при переходе к наиболее слабым звездам. Та
кое поведение цикличности вспышечной активности представляется менее 
правдоподобным, хотя сама цикличность не может вызывать возражений: 
наблюдательные данные о вспышках звезд в системах свидетельствуют в 
ее пользу [21].

В действительности, по-видимому, на наблюдательную картину влия
ют оба отмеченных явления: спонтанное прекращение вспышечной актив
ности и ее цикличность, причем влияние первого фактора преобладает.

Следует добавить, что возрастание относительного числа эмиссионных 
звезд среди всех звезд окрестностей Солнца к звездам более низких све
тимостей было обнаружено Аракеляном [22]. Это общее со вспыхиваю
щими звездами свойство эмиссионных звезд можно рассматривать в поль
зу тождественности вспыхивающих и эмиссионных красных карликовых 
звезд [21].

8. Заключение. Основные выводы, полученные в статьях данной се
рии, по статистическому исследованию вспыхивающих звезд, следующие.

1. Вспыхивающие звезды в скоплениях и ассоциациях и звезды типа 
UV Кита окрестностей Солнца по своей физической природе не отлнча- 
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юте я. Наблюдаемые различия между ними обусловлены тем, что звезды 
типа UV Кита — сравнительно старые образования, которые сохранили 
еще свою вспышечную активность благодаря очень низким светимостям 
(массам).

2. Звезды типа UV Кита выходцы из систем, большей частью уже рас
павшихся, составляют общее галактическое звездное поле и обладают боль
шим разнообразием физических и кинематических характеристик.

3. Пространственное распределение звезд типа UV Кита в доступной 
для наблюдений этих звезд части Галактики близко к равномерному.

4. Относительное число вспыхивающих среди всех красных карлико
вых звезд возрастает к звездам более низких светимостей, причем вспы
хивающие звезды встречаются начиная от определенной светимости, убы
вающей со старением системы, в которую они входят.

Бюракаиская астрофизическая 
обсерватория

STATISTICAL STUDY OF FLARE STARS. IV. RELATIVE 
NUMBER OF FLARE STARS IN THE ORION ASSOCIATION, 

PLEIADES CLUSTER AND IN THE SOLAR VICINITY

L. V. MIRZOYAN, V. V. HAMBARIAN, A. T. GARIBJANIAN, A. L. MIRZOYAN

The problem of the flare activity frequency among red dwarf stars 
is considered. Using the observational data on the flare stars in the 
Orion association, Pleiades cluster and the Solar vicinity it has been 
shown that the relative number of flare stars among all red dwarf 
stars increases towards the lower luminosity stars. The flare stars are 
found in a system beginning with a definite luminosity. This limiting 
luminosity decreases with the aging of the system which includes flare 
stars. Possible explanations of the observed phenomenon are given.
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О МЕХАНИЗМЕ ОБРАЗОВАНИЯ СТРУИ В ОБЪЕКТАХ 
ТИПА ББ 433

Г. П. АЛОДЖАНЦ, Л. Ш. ГРИГОРЯН, Г. С. СААКЯН 
Поступила 12 мая 1989

Предложен механизм образования релятивистских струй, исходящих с магнитных 
шапок нейтронной звезды при квазистационарном оверхкритическом режиме аккреции. 
Явление обусловлено особенностями топологии магнитного поля, формируемого з окре
стности нейтронной звезды под влиянием аккрецирующего потока плазмы.

1. Введение. В нейтронных звездах мы имеем дело с экзотическим со
стоянием материи в виде макроскопического сгустка адронного вещества, 
(барионы, мезоны и небольшая примесь лептонов), окруженного сравни
тельно тонким слоем плазмы из атомных ядер и вырожденного электрон
ного газа (Ле-оболочка) [1—4]. В типичных случаях как масса, так и тол
щина Ле-оболочки значительно меньше массы и радиуса адронного шара. 
Уникальными являются также внешние проявления нейтронных звезд: ра
диопульсары, рентгеновские пульсары, барстеры и др.

Открытие тесных двойных систем, содержащих нейтронную звезду в 
качестве одного из компонентов, имело огромное астрофизическое значение 
и таит в себе возможность решающей проверки современных релятивист
ских теорий гравитации.

Одним из примечательных среди упомянутых объектов является 
ББ 433, у которого наблюдается сверхэддингтоновская светимость. Со
гласно модельным представлениям (см., например, [5]) —это тесйая двой
ная система, один компонент которой — нормальная звезда с массой М > 
>10 [6], а второй — нейтронная звезда. Из центральной части
объекта в диаметрально противоположных направлениях выбрасывается 
вещество в виде узких релятивистских струй. Предлагались механизмы 
образования струй, в которых решающая роль отводилась аккреционному 
диску. Явление струй объяснялось либо, так называемым, пропеллерным 
механизмом [5, 7], обусловленным быстрым вращением сильно намагни
ченной нейтронной звезды, либо газодинамическими неустойчивостями ве-- 
щества диска при сверхкритическом режиме аккреции [8, 9]»
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В настоящей работе предлагается новый механизм образования струй 
в намагниченной нейтронной звезде в режиме сверхкритической аккреции. 
Суть его состоит в следующем. Вдоль открытых силовых линии магнитного 
поля, образующих узкие (~ 0.1 рад) воронки вблизи магнитных полю՜ 
сов, сила радиационного выдувания превышает гравитационную. В осталь
ных направлениях лоток излучения сильно подавлен оптически непрозрач
ной атмосферой, удерживаемой замкнутыми силовыми линиями магнитно
го 'Поля (магнитосфера), так что аккрецирующее вещество, обтекая по
верхность, разделяющую области «открытых» и замкнутых силовых ли
ний, достигает поверхности нейтронной звезды, пополняя ее энергетиче
ские потери на излучение. Часть поступающего вещества выдувается излу
чением в виде струй вдоль «открытых» силовых линий.

2. Магнитосфера нейтронной звезды в режиме сверхкритической ак
креции. Далее мы будем рассматривать невращающуюся намагниченную 
нейтронную звезду, полагая, что на достаточно больших расстояниях ак
креционный поток является сферически-симметричиым. В действительно
сти, например в 55 433, ети условия нарушаются. Однако это обстоятель
ство не отражается на сути предлагаемого механизма образования струй.

Магнитное поле нейтронной звезды заметно влияет на течение пото
ка на расстояниях г<гА, определяемых условием [10]

£ О и
(1)

где В—вектор магнитной индукции, р—плотность массы, а V—гидродина
мическая скорость потока плазмы. Это соотношение определяет, так назы
ваемую, альфвеновскую сферу г = Гд. Суть ее состоит в том, что на рас
стояниях г>г А доминирующая роль принадлежит аккреционному плаз
менному потоку, который, увлекая с собой силовые линии магнитного по
ля, собирает их в некотором промежуточном слое у альфвеновской сферы. 
Напротив, в области г<гА физическая картина определяется магнитным 
полем: здесь заряды, практически мгновенно теряя поперечный компонент 
скорости (циклотронное излучение), двигаются преимущественно вдоль 
силовых линий магнитного поля, которое будем считать дипольным:

3(р-н7-гз р 

г6
при R < г < ГА,

(2)
о при г > г։,

Я — радиус нейтронной звезды, р, — ее магнитный момент, а Г1 — харак
терный радиус '(см. (10)) поверхности, охватывающей промежуточную об
ласть (магнитопауза). В стационарном режиме для темпа аккреции имеем:
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М—4- г'1 р (г) v (г) ~ const, г>г։, (3)
где . ?.

v (г) ~ (» G М/г)113, (4)

М— масса нейтронной звезды, я—параметр порядка единицы (для бес
столкновительной аккреции а = 2). Для дипольного поля В = р(1 + 

+ 3 cos’6)12/г3, где 0— угол между векторами (»иг, однако в наших 
оценках мы будем полагать

В « Р/г3. (5)

Учитывая (3)—(5), из (1) находим

rx=2.6.10’(pVa^*^2i)1;՜.

р « 5.3 • 10-®(М/а М* р&)2/7, (6)

vx=2.3-108(a4

где Мл = М\М& Pj0 = 1Озор.
Последняя «невозмущенная» аккреционным потоком силовая линия, 

замыкающаяся внутри альфвеновской сферы, выходит с поверхности ней
тронной звезды под полярным углом

/ 7? \1|2
9Х ~ arcsin ( — ) ~ 0.2 RY (а М* (7)

X ГА /
(Мы воспользовались уравнением силовой линии дипольного поля 
r/sina0 — const). Естественно ввести также понятие соответствующей 
альфвеновской поверхности, описываемой уравнением

г — rA sina0. (8)
В переходном слое над альфвеновской сферой падающая плазма инду

цирует поверхностные токи, экранирующие магнитное поле при г > Н и 
усиливающие его при г < Г1 [10]. В итоге магнитное поле не проникает в 
падающую плазму на расстояния, превышающие некоторое Н. Толщину 
переходного слоя Л—гл можно оценить из условия сохранения потока 
магнитной индукции на экваторе

(9)

Здесь Во — индукция невоэмущенного дипольного поля (5), а В — магнит
ная индукция в переходном слое, которая должна быть порядка Вл ~ 
~ Учитывая эти замечания, из (9) находим



274 Г. П. АЛОДЖАНЦ И ДР.

r^V3rA. (10)

После достижения окрестности альфвеновской сферы дальнейшее дви
жение плазмы к нейтронной звезде происходит по магнитным силовым ли
ниям. В области г<гл движение плазмы поперек силовых линий подав
лено и имеет характер медленной диффузии обусловленной столкновения
ми частиц. Ее скорость определяется выражением [11]

где о] — электропроводность плазмы в поперечном ж магнитному полю 
направлении, а Р — давление. Например, для водородной плазмы

3(&7у/д
1 4е։ Л У 2к mt

Ass 10— кулоновский логарифм. Подставляя (5) и Р — 2кцТ1тр в (11), 
для темпа аккреции, обусловленной диффузией, имеем

ЛГ^«4кг։р»х~2-10-19^-[1+ 2сМГ~ + (12)х Ри I GM тР \ ? Т / т

Сумма двух последних слагаемых порядка

2А- Т г __1 s гр Л
GMmp ~ М.'

поэтому

Md 2• IO՜1’ М* р’ r’/plo Т3/։, R <г < гА. (13)

Заметим, что темп диффузии может оказаться несколько выше этой вели
чины из-за эффектов, обусловленных неустойчивостью плазмы. Для разум
ных значений р и Т (13) на много порядков меньше предполагаемых тем
пов аккреции 10՜®-i- 10՜5 Mq/год в тесных двойных системах. Следова
тельно, когда гравитационная сила превосходит радиационную силу вы
талкивания, основная часть аккреционного потока вещества поступает к 
магнитным шапкам нейтронной звезды вдоль пучка силовых линий, со
ставляющего телесный утол

(14) 
ГА

В случае сверхкритической аккреции радиационная сила превосходит 
гравитационную, поэтому частицы должны вырываться с поверхности 
нейтронной звезды. Однако их движение ограничено достаточно сильным
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магнитным полем. В частности, под альфвеновской поверхностью (8) час
тицы совершают финитное движение по замкнутым силовым линиям маг
нитного поля. Со временем при квазистационарном тепловом режиме над 
поверхностью звезды формируется оптически непрозрачная атмосфера, в 
которой с высотой .плотность растет, а поток излучения соответственно 
убывает до расстояния /ц порядка сантиметров (хрЛ1 2^ 1, где х аг 0.4 — 
коэффициент непрозрачности .плазмы). Затем превалирующей становится 
гравитационная сила, а плотность убывает. Эффективная толщина этой 
части атмосферы также порядка сантиметров: ~ к Т Ял/трС М ~ 6.2
7\ Яъ/М*. Таким образом, в направлениях полярных углов 8Д<6< 
^5 к — 8Д поток излучения подавлен и не выдувает на бесконечность 
звездное вещество. Теперь рассмотрим переходный слой магнитосфе
ры, окружающий альфвеновскую поверхность. Через 8, (R) обозначим 
полярный угол последней силовой линии, замыкающейся под поверх
ностью магнитопаузы. Понятно, что

/ Р \1/2
8, = 7 8, «7 «0.15 7 ^(«Л^/^)1'4, ' (15)

где 7 < I, а 01 — полярный угол силовой линии дипольного поля, пересе
кающей магнитный экватор на расстоянии (10) от центра.

Силовые линии, исходящие от магнитных шапок внутри телесного 
угла

2, « г. 8? « 0.07 7 2 /?„ (а ММ/ Р^)177, (16)

не замыкаются внутри магнитопаузы. Вдоль этих силовых линий плазма 
двигается относительно свободно. Когда интенсивность электромагнитного 
излучения меньше соответствующего эддингтоновского предела, аккреция 
вещества на магнитные шапки происходит по воронкам с телесными угла
ми (14). 'При этом переходная область между поверхностями магнитопау
зы и Альфвена также охвачена аккреционным потоком. В обратном слу
чае плазма выдувается от магнитных шапок вдоль направлений, образую
щих телесные углы (16). Направления же в пределах между 2 <^2^2д 
и 4к—2д<2<^4к— 2, теперь являются единственными каналами 
аккреции. Суммарная площадь поверхностных поясов, на которые
оседает аккрецирующий поток, определяется выражением

/ т2 \ R*
Д$ = 2(2д-2,)/?։«2х(1----- т^)— (17)

\ у 3 / ГА

Соответствующий темп аккреции

М=Д5Рлпл. (18)
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Учитывая (6), а также то, что у поверхности нейтронной звезды скорость 
падении

находим

_____
р*~0։3б(1--г2/|/3)лГ(аМ.)9/м (19)

3. Параметры струи. Выше мы убедились, что когда по направлениям 
магнитных полюсов звезды интенсивность излучения превышает критиче
ское значение

4* с СМ 2 вм (20)
Б ^1-гв1К * с'

(эддингтоновский предел), с магнитных шапок выдувается плазма в виде 
узких струй. Угол раствора струи у поверхности нейтронной звезды опре
деляется выражением <(15). С удалением от звезды исходящий под телес
ным углом (16) пучок силовых линий несколько расширяется, следователь
но увеличивается также его поперечный размер. Однако он должен быть 
меньше аналогичной величины для невоэмущенного аккреционным пото
ком магнитного поля, поэтому естественно ожидать, что наблюдаемый ра
створ струи определяется выражением (15). Для объекта 55 433 08^5 3° 
[ 12, 13] и, следовательно, у 0.3.

Теперь вычислим темп истечения вещества в струях. Но прежде за
метим, что, как показывают численные расчеты, при критическом, квази- 
стационарном режиме аккреции температура поясов (17), на которые осе
дает аккрецирующая плазма, должна быть приблизительно равной 10*.

Такой же будет температура Т (R) оснований струй, непосредственно при
легающих к этим поясам. Химический состав вещества на поверхности 
нейтронной звезды должен быть примерно тем же, что и в аккреционном 
потоке от нормального компонента. Принимая 0.64, 0.34 и 0.02 для весо
вых содержаний водорода, гелия и тяжелых элементов, находим

Р^1.55 кТ?1тр. ; (21)

Плотность массы рв'(^) в начале струи можно оценить из соотношения

— а Т4(/?) 2, Я’ I 2, R2. (22)
3 R'

Слева выписана сила излучения, действующая на отрываемый слой с мас
сой р8/й։/?2, справа — действующая на него гравитационная сила. Тол
щину слоя I можно оценить по барометрической формуле:
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I 1.55 к Т (R) К^вМ т„. (23/

Из (22) и (23) следует
Р։(Л)^20 ^(*). (24)

В соответствии с этим результатом коэффициент непрозрачности х в (20). 
обусловлен томсоновским рассеянием на электронах (для принятого хими
ческого состава х « 0.31). Скорость выброса равна скорости звука

/ ГР\1/2V (R) ~ (— ) » 1.46-10° 7^ (/?), (25)
\ р /

где Г = 5/3 — показатель адиабаты. Учитывая (16), '(24) и (25), для тем
па выброса находим

М. = 2 2, Я’ р, (R) И(/?)<4.1 • 10’° 1’ Я? Я՝5 (-$- М* МяУ' (26>

При 7 = 0.3 и 7’8(£) = 1.3 получим

М, ~ 10’° г/с. (27).

Из условия квазистационарности потока в струе следует

Я’
Р. ~ Р. (Я) —» °-36 Те (^) — при г » R, (28)՝

где принято V, « 0.27 с [14]. Вещество струи непрозрачное, поэтому уно
симое им излучение чернотельное. Пренебрегая потерями и считая дви
жение адиабатическим (парциональное давление излучения является до
минирующим), получаем

Р, 
Р,(/?)

-11/3
»2.6 10’ Г?6 (R)

R\2|3
(29)

На расстояниях г»5* 10” см находим

п » —» 9• 1011 т112 (R) R6, Т^4-103 7в6 (R) R36:3 • (30)

-2_=(М- М.) с* 1--------+£Я + М с’ + —
1 - гя^ \ т" ) I 2

тР
(27) и (30) качественно согласуются с данными наблюдений 53 433
[12,13].

Обсудим теперь вопрос о балансе энергии при стационарном режиме 
аккреции. Закон сохранения энергии имеет вид

Л/г’ • ■ ( Ь \ -Г о’(Я)
(31) '
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-Слева записан поток полной энергии аккрецирующей плазмы у поверхно
сти нейтронной звезды. Справа первый член — энергия оседающего на 
звезду вещества после торможения и установления химического равнове
сия со звездным веществом (6 ~ 8 МэВ — ядерныи дефект массы), Лд— 
полная светимость нейтронной звезды и, наконец, последний член — пол
ная энергия вещества, выдуваемого излучением. Заметим, что для удален
ного наблюдателя светимость •£< (°°) <՝֊ из-за гравитационного красно
го смещения, а скорость струи V, (°о) > ^я (R) из-за ускорения радиа
цией. Решая (31) относительно М», находим

Рис. 1. Примерная картина магнитного поля и движений плазмы. Центральная 
точка — вейтраниая звезда, 1 — альфвеновская поверхность, 2 — магнитопауза, 3 — 
алъфвевовская сфера, 4 — струн, 5 — линии тока аккрецирующего вещества.

М, = (1- ₽) м
1

/1 ֊ г,//?
«’.(*)
2 с։

(32)
т с2г

~(1 ֊ Ю ֊^֊ 17 (1 - ₽) MM.tR,,

где ₽ коэффициент трансформации энергии аккрецирующего потока в 
энергию электромагнитного излучения и нейтрино:
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<м>
В отсутствие струи, т. е. для барстеров ₽ = 1.

Учет вращения нейтронной звезды осложняет задачу ввиду появления 
электрических и центробежных сил. Предложенная картина образования 
струй действует и в этом случае, причем их излучение может носить пуль
сирующий характер. Однако в ՏՏ 433 подобного эффекта не наблюдает
ся, что возможно, если нейтронная звезда вращается вокруг собственной 
магнитной оси, или если ее вращение достаточно быстрое, так что наблю
дается некая усредненная картина.
Ереванский государственный

университет
Институт прикладных проблем

физики АН Арм.ССР

ON THE MECHANISM OF FORMATION OF JETS 
IN THE OBJECTS OF SS 433 TYPE

G. P. ALOJANTS, L. SH. GRIGORIAN, G. S. SAHAKIAN

The suggested mechanism is to explain the formation of relativis
tic jets outflowing from the polar caps of the neutron star in the regi
me of quasi-stationary supercritical accretion. The phenomenon is due 
to the topological details of the magnetic field affected by the accre
tion flow in the neighborhood of the neutron star.
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Пршодятся: схема трехмерного численного моделирования первого приближению 
конвективных движений в оболочке Процяона — фотосфере и сверхадиабатической об
ласти, результаты расчетов, а также дается их краткий анализ. Отмечаются значитель
но большие (в '՝֊' 2 раза) значения вертикальных и горизонтальных скоростей, но. 
близкие величины флуктуаций температуры по сравнению с соответствующими солнеч
ными данными; положительная корреляция между флуктуациями вертикальной скоро- 
сти и температуры в фотосферной модельной области.

1. Введение. Прямое трехмерное численное моделирование динамиче
ских эффектов в оболочках Солнца и звезд преследует две основные цели: 
получить временную последовательность неоднородных радиационно-тазо
динамических моделей, которые затем можно применять для интерпрета
ции наблюдательных данных и проверить, насколько учет и конкретная 
трактовка тех или иных физических процессов важны и достаточны. По
скольку задача является многопараметрической с неопределенностью в за
дании начальных и граничных условий, то целесообразно проводить вери
фикацию полученных решений по широкому спектру эмпирических данных.

В настоящей работе предпринята попытка трехмерного численного мо
делирования конвективных движений в оболочке Проциона А. Процион 
(а СМ!)—визуально- и спектрально-двойная звезда. Главный компонент 
системы: Процион А — звезда спектрального класса Р5 IV—V, светимо
стью ~ 7 Ьд, Му = 2.66 [1]. Второй: Процион В—белый карлик с 
Му = 13.0. Массы компонентов 1.76 и 0.65 М д [1]. Процион В практи
чески не проявляется в спектре. Один из последних обзоров исследований: 
системы Процион содержится в работе Стеффена [2].

Так как информация о фотосферном грануляционном слое Процио
на А (дальше в тексте обозначение А опускается) отсутствует, то верифи
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кацию трехмерных неоднородных моделей можно проводить лишь по их 
энергетическим характеристикам и по вычисленным, на основании этих 
моделей, профилям спектральных линий. Мы еще более упростили задачу, 
потребовав, чтобы динамические модели воспроизводили наблюдаемую ве
личину интегрального потока излучения и асимметрию слабых спектраль
ных линий .поглощения.

2. Идеология численного моделирования. Упрощенная задача, сфор
мулированная выше, в значительной степени снижает требования к идео
логии проведения «вычислительного эксперимента» и позволяет восполь
зоваться тем обстоятельством, что в турбулентных течениях при больших 
числах Рейнольдса крупномасштабные движения обладают достаточной 
«автономностью», выражающейся в их малой зависимости от деталей ме
ханизма диссипации. А поскольку именно крупномасштабные турбулент
ные структуры определяют, главным образом, динамику движения, то для 
получения решения нелинейных осредненных уравнений Рейнольдса в ус
ловиях звездных оболочек при непродолжительном моделировании можно 
использовать методы первого порядка точности и применять приближен
ное описание явлений переноса на подсеточном уровне [3]. У нас нет воз
можности более полно учесть перенос энергии излучением. Поэтому мы 
иопользовали упрощенную трактовку расчета поля радиации в фотосфер- 
ных слоях — предположение об ЛТР, независимость коэффициента погло
щения от частоты, пренебрежение переносом лучистой энергии в горизон
тальном направлении.

3. Основная система осредненных уравнений. Рассмотрим невращаю- 
щуюся звезду, без магнитного и электрического полей. Область моделиро
вания выберем такой, чтобы сферичностью оболочки можно было бы пре
небречь. Движение вещества в элементарном объеме области моделирова
ния будем описывать в приближении сжимаемой, гравитационно-страти
фицированной среды с наличием поля излучения. Выполняя процедуру 
осреднения Рейнольдса по объему и времени интегрирования получим:

Г * л о 
+ Ч- “

д? V,- дрУ{У} дР д
л ' дх. дХ/ ох.

дРЕ, 
+

др Е У, дРУ} д
дх/ дх. Ч

Иц — Р£ 8.-3,

Яу И,- + + р<7Д- ֊Р2и3.

(1)
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Мы пренебрегали эффектами переноса массы и энергии на «подсеточном» 
уровне «пульсационными» скоростями по сравнению с конвективными, а 
также молекулярной вязкостью по сравнению с турбулентной. В (1) 

R/) = р У,У/—тензор турбулентных напряжений; <7Д—удельная энер
гия диссипации „подсеточной“ турбулентности; — дивергенция век
тора потока излучения; Е— удельная полная энергия, равная сумме 
внутренней (е) и кинетической (И2) энергий осредненного потока. 
7?/; и вычислялись по полю осредненных скоростей:

о
0 «**) —2 Р 0 е;у, (2)

где о — кинематический коэффициент турбулентной вязкости. В рам
ках приближенной трактовки Смагоринского [4] о = 2 (СОД)2 (еу е(у)’/2/ 

д¥1 .МЛ /о и V
-----' ~дх. ) ' 2—тензор скоростей деформации. Удель

ная кинетическая энергия „подсеточной“ турбулентности д = (а/Са/ 
/Д)2/2, тогда до Се Ч312/^- Здесь Са, Се—константы. В наших рас
четах Са = 0.176, Ск = 1.2, Д — шаг разностной сетки.

В качестве уравнения состояния использовалось уравнение состояния 
идеального газа с учетом лучистого давления и возможности изменения 
концентрации электронов из-за ионизации водорода, двухкратной иониза
ции гелия и 16 элементов. Учитывался также вклад в ионизационное рав
новесие молекул Нц, Н+, Н՜ [3]. Непосредственно в ходе вычислении 
уравнение состояния не решалось, а проводилось линейное логарифмиче- 
ское интерполирование по заранее подготовленным таблицам Р = Р (е, р), 
Г = Т(е,р).

4. Трактовка лучистого переноса энергии. Для фотооферных слоев, где 
поле излучения носит глобальный характер, в приближении ЛТР, истин
ного поглощения, независимости коэффициента поглощения среды от час
тоты, пренебрежении лучистым переносом в горизонтальном направлении 
уравнение переноса излучения можно записать в виде:

лз-֊■ = ֊ хлр(5-7). (3)
Ох3

Здесь В — функция Планка, I — интенсивность излучения, Пз — направ
ляющий косинус вектора распространения излучения относительно оси 
хз = г '(р. = п3). Уравнение (3) решалось для вертикальных колонн рас
четной сетки как для вертикально-стратифицированной, горизонтально
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однородной, плооко-параллельной атмосферы методом Фотрие. Оконча
тельно:

0я = 4прхл(В֊/), (4)

/ = у Г / (Р) *1* = У ^(Р) <^Р. (5)

-1 С

г/=-֊-(/(р) + /(-р)). (6)

В подфотосферных слоях, где поле излучения приобретает локальный ха
рактер, использовалось диффузионное приближение. Везде в расчетах в 
качестве «серого» коэффициента .поглощения участвовал средний росселан- 
довский [5, 6].

Следует подчеркнуть, что принятая трактовка лучистого переноса 
энергии в фотосферных слоях является довольно грубой. Проведенное 
тестирование различных методов решения этой проблемы для условий сол
нечной фотосферы [7] показало, что одномерный серый перенос радиацион
ной энергии на 1—2 порядка завышает значение Фя в нижней фотосфе
ре <по сравнению с трехмерным серым и на 1—4 по сравнению с использо
ванием монохроматических коэффициентов поглощения для одномерного 
и трехмерного случаев. Это может приводить к переохлаждению верхних 
слоев неоднородных моделей.

5. Численный метод. Система уравнений (1) решалась одним из мето
дов расщепления по физическим процессам — методом крупных частиц с 
использованием явных схем [8]. Этот метод разработан на основании 
классического метода «частиц в ячейках» Харлоу и позволяет проводить 
интегрирование систем нелинейных неоднородных уравнений в частных 
производных в три этапа, где сначала конвективные члены исключаются 
из рассмотрения, а затем последовательно производится их учет. Компонен
ты вектора скорости, термодинамические величины определяются для цен
тров крупных частиц, которые смещаются через эйлерову сетку ячеек. Ме
тод обладает хорошей устойчивостью, которая, однако, достигается за счет 
большой схемной вязкости вех — 0.5- Ах• | У|, где Ах — шаг сетки, | У| — 
скорость движения среды относительно сетки по направлению волнового 
вектора возмущения. Последнее обстоятельство накладывает ограничения 
на время непрерывного моделирования и на характер динамики мелко
масштабных структур.

6. Граничные условия. Боковые граничные условия ставились из пред
положения, что моделируется статистически наиболее характерная область 
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фотосферного грануляционного слоя и что на боковых границах располо
жены участки фотосферы, имеющие аналогичный характер развития ди
намических процессов. В этом случае по скоростям можно использовать 
условия непротекания, а термодинамические величины задавать из решения 
на предыдущем временном шаге путем сноски из смежных слоев расчетной 
области.

На верхней и нижней границах формулировались открытые гранич
ные условия. В этом случае основной подход должен состоять в том, что
бы через открытые границы внутрь моделируемой области не проникали 
заметные возмущения. Поэтому скорости на открытых границах вычисля
лись из условия баланса .потока массы через граничные поверхности, соот
ветствия их профилей профилям скоростей в приграничных слоях, дости
жения плавного хода /тпз-величин. Средние значения термодинамических 
параметров фиксировались из начальных условий, однако оебопечивалась 
возможность их «псевдофлуктуаций» в соответствии с профилем флуктуа
ций соответствующих величин в приграничных слоях.

7. Начальные условия и выбор области моделирования. Начальное 
распределение термодинамических величин было однородным по горизон
тальным уровням. Фотосферные слои определялись моделью Куруча [9] 
с параметрами Твц — 6500 К, 1g g — 4.00, которая в подфотосферных сло
ях «сшивалась» с моделью оболочки, рассчитанной нами в приближении 
модификации Депри теории длины перемешивания [Ю]. Значения коэф
фициентов А и F, которые входят в уравнения для средней скорости подъ
ема конвективных элементов и фактора эффективности конвекции теории 
длины перемешивания [10], принимались равными 3.5 и 2.75, что соответ
ствует их величине, определенной ранее для Солнца [10], отношение дли
ны перемешивания к шкале высот по давлению i(a) —1.5.

Что касается химического состава Проциона, то среди авторов публи
каций на эту тему нет единого мнения. С одной стороны, анализ спектра 
поглощения показывает, что содержание химических элементов в атмосфе
ре Проциона в пределах ошибок соответствует солнечному [11, 12, 13, 14], 
а с другой стороны рассмотрение его положения на диаграмме светимость- 
температура и эволюционного статуса на основе эмпирических данных о 
массе, радиусе и оценках Teff требует значительно больших X и Z, чем у 
Солнца. Так В. В. Леушин [11] определил химсостав Проциона как 
X = 0.77, Z —0.035. Однако Хартман и др. [12], а также Стеффен [2] 
считают определение массы Проциона А по астрометрическим наблюде- 
миям в 1.8—1.7 М q завышенным. Более приемлемая величина, по их мне
нию, 1.5—1.4 М q, что приближает его химсостав к солнечному.

В наших расчетах мы использовали солнечный химсостав X = 0.75, 
У = 0.23, Z — Ю.02. В табл, приведена рассчитанная модель конвективной 
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оболочки. Н — глубина слоя от ~я = 1 по модели атмосферы [9], Р — об
щее давление, Мр — масса вещества в оболочке над слоем с глубиной Н, 
У — скорость подъема конвективных элементов, Fe / Fт — отношение по
токов энергии: конвективного к полному в процентах. Глубина конвектив
ной зоны Проциона по этой модели '՝■’ 130000 км, что меньше аналогичных 
моделей Солнца {180000—190000 км).

Т аблица 1

МОДЕЛЬ КОНВЕКТИВНОЙ ОБОЛОЧКИ ПРОЦИОНА А В ПРИБЛИЖЕНИИ 
МОДИФИКАЦИИ ДЕПРИ ТЕОРИИ ДЛИНЫ ПЕРЕМЕШИВАНИЯ

№

Я
 Ьтч к X

 ।

п

Т 
К Ч 3кг/м3

мг 
кг

V 
км/с

* 
и? |иГ

1 2 3 4 5 6 7 &

1 24.2 4.809Е 3 7883.2 8.979Е- 5 5.764Е20 1.55 1.6
2 77.0 3.515Е 3 8710.9 8.846Е-5 6.979Е20 2.36 8.0
3 136.0 5.874Е 3 9425.8 8.814Е-5 3.321Е20 3.08 22.8
4 200.9 6.492Е 3 10011 8.893Е-5 9.805Е20 3.70 46.2
5 271.6 7.174Е 3 10478 9.100Е-5 1.144Е21 4.13 71.0
6 387.0 8.335Е 3 11014 9.644Е-5 1.423Е21 4.34 91.9
7 512.2 9.684Е 3 11446 1.040Е—4 1.747Е21 4.29 97.5
8 646.5 1.125Е 4 11832 1.130Е-4 2.123Е21 4.18 98.9
9 789.7 1.307Е 4 12195 1.236Е-4 2.559Е21 4.07 99.4

10 941.4 1.519Е 4 12542 1.356Е-4 3.066Е21 3.96 99.7
11 1102 1.765Е 4 12879 1.494Е-4 3.655Е21 3.86 99.8
12 1271 2.050Е 4 13211 1.65ОЕ—4 4.339Е21 3.75 99.8
13 1448 2.382Е 4 13541 1.827Е-4 5.133Е21 3.65 99.9
14 1634 2.767Е 4 13872 2.027Е-4 6.055Е21 3.55 99.9
15 1868 3.313Е 4 14272 2.301Е-4 7.360Е21 3.44 99.9
16 2115 3.967Е 4 14679 2.617Е—4 8.922Е21 3.33 9.99
17 2374 4.749Е 4 15098 2.982Е-4 1.079Е22 3.23 100
18 2646 5.685Е 4 15530 3.401Е-4 1.302Е22 3.13 100
19 3231 8.149Е 4 16451 4.437Е—4 1.889Е22 2.94 100
20 4042 1.278Е 5 17753 6.196Е—4 2.991Е22 2.74 100
21 5148 2.193Е 5 19651 9.223Е-4 5.161Е22 2.55 100
22 6657 4.118Е 5 22546 1.454Е-3 9.709Е22 2.33 100
23 8180 7.066Е 5 25664 2.137Е-3 1.665Е23 2.12 100
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Таблица 1 (продолжение)

1 2 3 4 5 6 7 8

24 10285 1.327Е 6 30371 3.311Е-3 3.116Е23 1.96 100
25 12462 2.277Е 6 36305 4.696Е-3 5.327Е23 1.88 100
26 14636 3.571Е 6 43035 6.185Е-3 8.319Е23 1.76 100
27 17792 6.127Е 6 52860 8.611Е—3 1.419Е24 1.55 99.9'
28 20938 9.609Е 6 61591 1.152Е-2 2.211Е24 1.35 99.9
29 26188 1.804Е 7 74700 1.761Е-2 4.106Е24 1.16 99.9
30 33658 3.707Е 7 95149 2.806Е-2 8.304Е24 1.06 99.7
31 41960 6.960Е 7 120987 4.128Е-2 1.532Е25 0.95 99.4
32 52457 1.307Е 8 155200 6.О34Е-2 2.815Е25 0.85 98.5
33 63633 2.243Е 8 192375 8.348Е-2 4.718Е25 0.76 96.5
34 79783 4.210Е 8 247138 1.219Е—1 8.564Е25 0.66 89.3
35 96828 7.225Е 8 306205 1.687Е—1 1.417Е26 0.54 67.9
36 110103 1.036Е 9 353118 2.095Е-1 1.974Е26 0.45 46.7
37 125098 1.484Е 9 407084 2.603Е-1 2.739Е26 0.21 6.1
38 150743 2.547Е 9 480859 3.778Е-1 4.439Е26 0 0
39 209861 7.501Е 9 624700 8.566Е-1 1.130Е27 0 0
40 328611 4.538Е 10 929222

1
3.488 4.902Е27 0 0

Вертикальный размер моделируемой области выбирался таким обра
зом, чтобы достаточно полно описывалась сверхадиабатическая область и 
чтобы можно было по динамическим моделям проводить расчеты профи
лей спектральных линий и составил: 1000 км — фотосферные слои <(верх
няя граница 1g 3 по [9]) и 2000 км) сверхадиабатическая область 
оболочки. Горизонтальный масштаб (4000 км) определялся тем условием, 
чтобы в моделируемой области могли разместиться несколько «типичных 
гранул», размеры которых можно приближенно оценить по одномерной 
модели оболочки. Таким образом, моделируемая область представляет со
бой прямоугольный параллелепипед с размерами граней 4000X4000X3000 
км. Форма элементарной ячейки, как и в [3], была кубической, с ребром 
100 км, число всех ячеек в расчетной области 40X40X30.

Начальное поле скоростей задавалось из условия бездивергентности 
—►

(div И ~ 0) для каждой крупной частицы и симметричного расположения 
потоков в моделируемой области, что диктуется характером боковых гра
ничных условий. Профиль вертикальной составляющей вектора скорости, 
в начальной модели на нижней ее границе показан на рис. 1.
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Рес. 1. Профиль вертикальной составляющей (И3) вектора скорости в начальной 
'модели. «Дно» расчетной области.

8. Результаты. Непрерывная последовательность вычислений состави- 
.ла 28т20’ с шагом At — 1/0.

Начиная с 12т 30’, модель вышла на статистически устойчивый режим.

1дР(н/м’)

Рис. 2. Зависимость Т от 1g Р в начальной модели и <по трехмерным неоднород
ным моделям.

Заметам, что принятые начальные условия фактически стимулируют 
(развитие в начальный период вынужденной конвекции, затем происходит 
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образование и развитие структур, динамика которых определяется силами 
плавучести, но дальнейшая их эволюция затруднена и в конце концов пол* 
ностью искажается схемной вязкостью (28т20’). Таким образом, мы име
ем последовательность моделей (15т 50’ — 26”* 40’), характер движения 
крупномасштабных структур в которых существенно не искажен схемной 
вязкостью и которые пригодны для анализа динамики конвективных по
токов.

։9тя
Рис. 3. Распределения вертикальных, горизонтальных скоростей, логарифма флук

туаций температуры в динамических моделях и начальные значения для поля скоростей.

На рис. 2, 3 показаны усредненные по времени и по горизонтальным 
-слоям распределения термодинамических величин в моделях (Г = 
•■= Т Об'С/3)), среднеквадратичные значения вертикальных и горизонталь
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ных скоростей, логарифма температурных флуктуаций. Там же нанесены 
соответствующие величины из начальной модели.

Рассчитанные скорости в ~ 2 раза больше соответствующих скоро
стей на Солнце [3]. Такие же результаты были получены и Греем [15] 
на основании полуэмширического анализа бисекторов. Что же касается 
флуктуаций температуры, то они близки к рассчитанным для солнечной 
оболочки [3].

Обращает на себя внимание, что в пределах моделируемой области 
отсутствует эффект подъема холодного (но сравнению с окружающей сре
дой) вещества в фотосферных слоях, что имеет место в солнечной фотосфе
ре [3]. Это связано как с недостаточной протяженностью фотосферной 
области (до —3), так и с тем, что лучистый перенос в условиях
верхней части оболочки Проциона играет гораздо более значимую роль, 
чем в солнечной, и движение конвективных элементов происходит с боль
шим отклонением от адиабатичности. Как следствие — конвективные пото
ки могут проникать в устойчивые слои на гораздо большие высоты, чем у 
Солнца. Этот же эффект приводит к тому, что уровень излучающего слоя 
(т. е. слой Тн ~ 1) значительно более «волнистый», чем у Солнца.

Рис. 4. Усредненный по горизонтальным уровням и по времени линейный коэффи
циент корреляции между флуктуациями температуры и вертикальной скорости а трех
мерных неоднородных моделях.

На рис. 4 показан усредненный по горизонтальным слоям линейный 
коэффициент корреляции флуктуаций температуры и вертикальных ско
ростей. Как видим, во всей моделируемой области корреляция положи
тельна. Стремление к нулю на внешней границе п может быть связано как 
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с изменением физических условий в фотосфере в верхних слоях, так и в не
малой степени с влиянием граничных условий.

9. Обсуждение и возможные направления последующих работ. Трех
мерные радиационно-газодинамические модели фотосферы и сверхадиабати
ческой области Солнца [3] и Пропиона, первого приближения, лучше от
ражают физические условия, динамику, нежели полуэмпирические много
потоковые модели, однако они пригодны лишь для объяснения наиболее 
.характерных особенностей конвективных потоков, определяющихся дина
микой структур основного масштаба, и непригодны для анализа более тон
ких эффектов, например, радиационно-турбулентных. Поэтому авторы счи
тают необходимым в своих последующих работах:

— уравнения Рейнольдса с описанием турбулентности первого прибли
жения, основанное на градиентных моделях, заменить моментными уравне
ниями типа Фридмана—Келлера второго приближения;

— для достаточно корректного решения такой системы уравнений не
линейной газодинамики применить неявный метод, основанный на компакт
ных схемах третьего порядка точности [16];

— рассмотреть вопрос о процедуре осреднения компонентов вектора 
лучистого потока по времени и объему интегрирования.

Главная астрономическая
обсерватория АН УССР

THE SIMULATION OF THE CONVECTIVE MOTIONS IN THE 
PROCYON ENVELOPE. I. IDEOLOGY AND ANALYSIS OF
THE THREE-DIMENSIONAL INHOMOGENEOUS MODELS

I. N. ATROSHCHENKO, A. S. GADUN, R. I. KOSTYK

The scheme of the three-dimensional numerical simulation of con
vective motions in the first approach in the Procyon photosphere and 
superadiabatic region, the results of the calculations and also their 
short analysis are presented. The values of vertical and horizontal con
vective velocities are essentialy larger than the solar ones, the temper
ature fluctuations occur close to the solar temperature fluctuations, 
positive correlation between the fluctuations of vertical velocity and 
temperature fluctuations has been found.
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Предложен быстрый метод расчета происходящих на первой фазе конвективного ■ 
выноса (dredge-up) изменений поверхностного химического состава звезд средних масс. 
С его помощью определены изменения поверхностного химического состава звезд с мас
сами 2.5, 5, 10 я 20 Mq, обусловленные ядериыми ,реакциями рр-цепочек, тройного •
CNO-цикла, NeNa-и MgAl-циклов. Показано, что наблюдаемые у желтых сверхгиган
тов корреляции избытка содержания Na с 1g g и с 1g M/MQ можно объяснить коли-

чественно, если предположить, что начальное содержание "Ке у них в среднем при
мерно втрое превосходит солнечное. Отмечаются затруднения, возникающие при 
интерпретации корреляции 13С/13С—1$ g. Указывается, что у желтых сверхгигантов 
изотопны! состав магния может отличаться от солнечного. Обсуждается влияние уче
та проникающей конвекции на избыток No в атмосферах сверхгигантов.

1. Введение. В статье [1] на основе не-ЛТР расчетов были подтверж
дены избыток натрия и его корреляция с ё у желтых сверхгигантов, об
наруженные ранее в [2]. Подтвердилась также корреляция избытка на
трия с массой звезды, на вероятное существование которой обратил вни
мание Д. Сасселов [3]. Известно, что у желтых сверхгигантов кро
ме указанного аномального содержания Ка наблюдаются также .понижен
ное содержание С и повышенное содержание Ы [4]. Имеется ряд других 
отклонений поверхностного химического состава от солнечного [5—7].

А. А. Боярчук и Л. С. Любимков [2] предположили, что наблюдаемый 
у желтых сверхгигантов избыточный Ыа синтезирован в реакциях №Ма- 
цикла в недрах звезд на главной последовательности (ГП) и затем выне
сен на поверхность на стадии красных гигантов. В [8] путем простых оце
нок с использованием новых данных о скоростях ядерных реакций [9] бы
ло показано, что у звезд с М 1.5 М® за счет выгорания аМе в реакции 
аЫе (р, у)23 Ыа на ГП должно происходить существенное, в 5—6 раз (при 
начальном химическом составе по А. Камерону [10]), обогащение их ядер- 
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натрием. Новые данные о скорости реакции иМб (р, у)28 А1, являющейся 
звеном М£А1-цикла, указывают также на то, что на ГП должен полно
стью выгорать

До недавнего времени считалось, что на стадии красных гигантов за
метно изменяются лишь поверхностные содержания ряда нуклидов СЫО- 
груипы, а также Ы, Ве и В [11]. Однако теперь стало ясно, что на этой 
стадии должно также увеличиваться поверхностное содержание Иа и, ве
роятно, может несколько измениться изотопный состав

Цель настоящей работы — количественное объяснение наблюдаемых у 
желтых сверхгигантов аномалий химического состава и в первую очередь— 
аномалии содержания Ма—на основе расчетов эволюции звезд с деталь
ным учетом .кинетики реакций рр-цепочек, тройного СМО-цикла, МеМа- и 
МеА1-циклов.

Ряс. 1. Эволюционные гцреки звезд с массами 2.5, 5, 10 и 20 Мф. НГП — началь
ная главная последовательность. Точками отмечены положения желтых сверхгигантов 

■ согласно [6, 7, 12, 13]. Приведены интервалы ошибок определения 12 ДД-ф и 12 Т

2. Метод вычислений. На рис. 1 изображены эволюционные треки 
звезд с массами 2.5, 5, 10 и 20 М ® и начальным химическим составом: 
X = 0.70, г = 0.03. На этом же рисунке точками отмечены положения жел
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тых сверхгигантов [6, 7, 12, 13]. Для расчетов треков использовалась про
грамма Б. Пачинского [14], в которую были внесены следующие измене
ния: использованы новые данные о скоростях ядерных реакций [9, 15], 
учтено энерговыделение во всех рр-цепочках согласно Д. Клейтону [16], 
автоматизирован процесс расчета звездных оболочек.

На ГП звезды рассматриваемых масс имеют водородные конвективные 
ядра. Обозначим наибольшую массу конвективного ядра (на начальной 
ГП (НГП)) через М ”,х. На стадии красных гигантов у звезды на корот
кое время образуется протяженная конвективная оболочка, основание ко
торой достигает глубоких слоев, в которых на ГП шли ядерные реакции, и 
продукты этих реакций выносятся на поверхность. Данное явление полу
чило название первой фазы конвективного выноса (<1ге{^е-ир). Считается, 
что большинство желтых сверхгигантов прошло эту фазу. Обозначим 
через М^а минимальное расстояние (по массе) от центра звезды до 
основания конвективной оболочки. На рис. 2 показаны зависимости 
Л/”*х и М™.'° от массы звезды М. На всем рассматриваемом интерва
ле масс М<[ М”*х. Поэтому на стадии красных гигантов на повер
хность звезды выносится часть вещества, которое на ГП находилось 
в конвективном ядре. Изменение положений границ конвективных об
ластей со временем в процессе эволюции звезды с массой 5М@ пока
зано на рис. 3.

Рис. 2. Наибольшая масса водородного конвективного ядра М и минимальное 
расстояние (по массе) от центра звезды до основания конвективной оболочки на ста
дии красных гигантов М в функции массы звезды М.

Исследование звездной эволюции с учетом кинетики большого числа 
ядерных реакций требует весьма значительных затрат счетного времени на 
5—490
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доступных отечественных ЭВМ. Поэтому для расчета происходящих на՛ 
первой фазе конвективного выноса изменений поверхностного химического 
состава звезд с массами 2.5, 5, 10 и 20 М ф был использован приближен
ный метод. Суть его состоит в следующем.

Рис. 3. Эволюция положений границ конвективных областей со временем. М№ — 
масса конвективного ядра, Ма — расстояние (по массе) от центра звезды до основа
ния конвективной оболочки. Время намеряется в • долях времени жизни звезды на ГП. 
Показано как содержание мМа в центре звезды достигает насыщения.

Эволюция звезды с подробным учетом кинетики реакций рассчитыва
ется только на промежутке от НГП до начала гравитационного сжатия ге
лиевого ядра (т. е. до ухода звезды с ГП). Учитываются все происходящие 
на фазе горения водорода ядерные реакции, а именно: реакции рр-цепочек, 
тройного СЫО-цикла, ЫеНа-и МдА1-циклов (схемы циклов см. в [17]). 
Учитываются также реакции ’8Ыа (р, 1)” М$г и ”А1(р, ч)’8 31, которые 
могут привести к утечке ։яНа из ЫеЫа—цикла и ։,А! из М₽А1-цикла 
соответственно, и реакция 1ЯЕ (р, а)10 О, приводящая к небольшому 
увеличению содержаний СМО-элементов. В результате этих расчетов 
мы получаем детальные профили распределений содержаний всех рас
сматриваемых нуклидов внутри звезды в мсмент ее ухода с ГП. Да
лее вводится приближение, состоящее в след}ищем. Во-первых, при
нимается, что изменениями в распределениях нуклидов по массе внут
ри звезды от момента ее ухода с ГП до первой фазы конвективного 
выноса (на стадии красных гигантов) можно полностью пренебречь. 
Во-вторых, допускается, что на наибольшей глубине проникновения 
конвективной оболочки Л/“«1“ детальный учет кинетики реакций не ска
зывается. Назовем содержанием 1-го нуклида величину 
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где М—концентрация, р—плотность, Л/д—число Авогадро. Пусть из
вестно распределение содержания г-го нуклида внутри звезды в мо
мент ее ухода с ГП у™ (Л/г) (Мг — масса вещества внутри сферы ра
диуса г). Тогда в рамках указанного выше приближения содержание 
1-го нуклида в атмосфере звезды после фазы конвективного выноса 
определяется следующим образом:

м

м-м^ \з?тмг. (2).
• 4 т!п М Св

Описанный метод позволяет сократить время счета в 4—5 раз по сравне
нию с тем, когда эволюция звезды с подробным учетом кинетики реакций 
рассчитывается «в лоб» — от НГП до окончания первой фазы конвектив
ного выноса.

Для обоснования применимости предложенного метода приведем сна
чала аргументы качественного характера. Звезды средних масс (2.5^ 

Л//Л/ф-С20) совершают переход в область красных гигантов очень 
быстро. Например, для звезды с массой 5М & промежуток времени между 
окончанием фазы ГП и началом конвективного выноса составляет всего 
5% от времени ее жизни на ГП (рис. 3). За столь короткое время во внеш
них, сравнительно холодных слоях звезды, которые на стадии красных ги
гантов окажутся в конвективной оболочке, существенных изменений хими
ческого состава произойти не успевает. Сразу после ГП основными источ
никами энергии звезды становятся гравитационное сжатие гелиевого ядра 
и горение водорода в слоевом источнике. Продвижение слоевого источни
ка наружу немного изменяет профили распределений химического состава, 
но лишь в тех их частях, которые в дальнейшем не попадают в конвектив
ную оболочку, т. к. основание оболочки не достигает слоевого источника. 
Следует также отметить, что при усреднении профилей химического соста
ва по массе влияние на конечный результат возможных неточностей в рас
пределениях содержаний уменьшается.

Для количественной оценки точности метода один эволюционный 
трек — для звезды с массой 5М 0 — был рассчитан с детальным учетом 
кинетики реакций целиком — от НГП до окончания первой фазы конвек
тивного выноса. Время жизни звезды с массой 5Мд на ГП при учете ки
нетики реакций составляет 79 млн. лет. Перемешивание в конвективной 
оболочке происходит в возрасте 83 млн. лет. На рис. 4 показаны профили 

■ распределений содержаний нуклидов СЫО-группы в звезде с массой 5М & 



298 П. А. ДЕНИСЕНКОВ

в различные моменты времени. Вертикальными линиями на рисунке отме
чены ЛС.1՞ и положения границ конвективного ядра в данной 
модели Мсс (когда оно есть) и области, в которой весь водород вы
горел, Л/х-о- Из рисунка видно, что профили распределений содержа
ний нуклидов СЙО-группы в тех их частях, которые расположены 
выше М™,'", после ухода звезды с ГП существенно не изменяются. 
Что же касается значения величины ЛГ™։’П, то учет кинетики реакций 
привел к ее изменению от 0.833 до 0.823, т. е. всего на 1°/0.

*4Г/М
Рис. 4. Распределения содержаний нуклидов СИО-группы в звезде с массой 5Мд 

в четыре момента времени: а—на ГП, когда содержание водорода в центре Хс = 0.58; 
Ь — р конце жизни ввезды на ГП (при Хс = 0.08); с, 8— для двух моментов после 
ухода звезды с ГП. Для каждого момента приведен возраст звезды.

3. Уравнения кинетики ядерных реакций. Пусть частицы 1-го сорта об
разуются при взаимодействии частиц сортов 1 и 2 в реакции с порядковым 
номером /", а разрушаются, например, вследствие ₽-распада в £-й реакции. 
Тогда изменение содержания У< со временем описывается следующим урав
нением:

-4֊ = ХУР У\Уч — У,. (3) 
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где, >;= <вгГ>/./УА(<С=*£>/— усредненное по максвелловскому распре
делению скоростей произведение сечения /-Й реакции и относительной ско
рости реагирующих частиц), Ал— скорость распада 1-й частицы в Й-й реак
ции. В той части звезды, где нет перемешивания, уравнение (3) решается 
для каждого из слоев сетки по массе. В конвективном ядре химический со
став должен быть однородным. Проинтегрировав (3) по массе от центра 
звезды до Мес, получим уравнение для скорости изменения со временем со
держания в конвективном ядре:

Ну, —---- ------------
= >7 Рс У У, > (4)

^сс ^сс
1 Г р 1 [’

где рс—плотность в центре, =—т?— 1 —ИМГ, у.= | у.(1Мг.
о о

Система уравнений кинетики решается параллельно с расчетом эволюции 
звезды. Прослеживаются происходящие в 30 реакциях изменения содер
жаний электронов, позитронов и 24 нуклидов, полный список которых и 
начальные содержания (в пропорции по А. Камерону [10]) приведены в 
[17]. Считается, что все ₽-распады, за исключением распада ядра 28АИ из 
основного состояния, происходят мгновенно. Система уравнений кинетики 
включает в себя 26 нелинейных дифференциальных уравнений. В каждом 
из слоев по массе вне конвективного ядра (их число порядка ста) решает
ся система уравнений вида (3), а для определения содержаний в конвек
тивном ядре — система уравнений вида (4). Для решения уравнений ки
нетики используется метод А. Мэдера [18], с небольшим отличием, состоя
щим в том, что вместо самих содержаний у< мы определяем их временные 
приращения Ду;. В отличие от часто используемого метода У. Арнета и 
Дж. Трурана [19], в численной схеме А. Мэдера приближенно, с помощью 
итераций, учитываются нелинейные члены. Это позволяет значительно 
увеличить шаг интегрирования по времени без существенной потери точ
ности.

Скорости ядерных реакций в основном брались из сводок [9, 15]. 
Данные о сечениях реакций 3Не (а, ^)7 Ве и авА1* (р, 1)27 31 были взяты 
из работ [20] и [21] соответственно. Для вычисления скорости реак
ции ”Ые (р, 7) 23Ыа, ответственной за синтез Ыа в недрах исследуе
мых звезд, использовалась формула из статьи [9], согласно которой 
сечение этой реакции имеет резонанс при энергии Ег = 30 КэВ. В [22} 
для энергии резонанса приводится другое значение Ег— 36 КэВ, но 
и ширина резонанса другая, примерно на порядок большая. При тем
пературе 7’^>15-10°К, что соответствует центрам звезд ГП с масса
ми, больше 1 — 2 М(>, второе значение скорости реакции больше пер
вого. Следовательно, если наши расчеты с использованием первой 
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формулы покажут, что 23Не выгорает в реакции ’-‘Не(р, у)” На, то 
при использовании второй формулы это будет происходить тем бо
лее. Выбор формулы для расчета скорости реакции ։зМ£(р, -[)։в А1 
также неоднозначен. Мы воспользовались выражением из статьи [9], 
согласно которой сечение этой реакции имеет резонанс при £.= 37 
КэВ. Из [23] следует, что энергия резонанса больше, £г=58КэВ. 
Оценки показывают, что при 7’40-10’ К скорость реакции, рассчи
танная по данным [9], больше. Некоторые выражения для скоростей 
ядерных реакций содержат обычные факторы неопределенности, учи
тывающие вклады плохо исследованных резонансов. Согласно реко
мендациям из [9, 15]. для этих факторов используется значение 0.1.

4. Результаты вычислений и сравнение с наблюдениями. В табл. 1 при
ведены результаты расчетов поверхностного химического состава звезд 
после первой фазы конвективного выноса. Символами химических элемен
тов обозначены их относительные по массе содержания. Индекс I означает 
начальное, / — конечное содержание. Последние получены по формуле (2). 
Весовое содержание водорода обозначено через X. Разность логарифмов 
конечного и начального значений отношения содержаний обозначена квад
ратными скобками. Например, величина [На,. Н] — (На/Н)^ — 1$ (На/Н) 
представляет собой теоретический избыток Па по отношению к водо
роду. Под стандартным перемешиванием, понимается перемешивание 
от поверхности звезды до глубины а под полным—перемеши
вание до центра. В последнем столбце таблицы приведены значения 
соответствующих величин для Солнца.

Детальные расчеты подтвердили оценки, сделанные в [8]. За счет вы
горания “Не в реакции “Не (р, у) “На содержание Па в конвективных яд
рах звезд ГП действительно возрастает в 5—6 раз при условии, что на
чальное содержание (“Не)( солнечное. Из табл. 1 видно, что избыток на
трид [На/Н] у звезд средних масс, прошедших первую фазу конвективно
го выноса, должен увеличиваться с ростом массы звезды. Эта тенденция 
качественно согласуется с обнаруженной в [3] и подтвержденной затем в 
[1] корреляцией между наблюдаемыми избытками На у проэволюциони- 
ровавших звезд и их массами. Рассмотрим вопрос количественно.

Назовем коэффициентом обогащения поверхностных слоев звезды 
натрием отношение (“На)/ / (“На)/. В [24] показано, что после первой фа
зы конвективного выноса

1г[(”№),/(«№),] = ։г 1 + (1 + 4-7а)-?п , (5) 
1 + т

где а = (”Не);/(”Не)Сап1, (”Не)Саж—содержание “Не по А. Камерону, 
т - (2И”°Х— М"П)1(М— Л/““) - коэффициент дилюции (разбавления)



ПОВЕРХНОСТНЫЙ ХИМИЧЕСКИЙ СОСТАВ ЗВЕЗД ПОСЛЕ ПЕРВОЙ ФАЗЫ КОНВЕКТИВНОГО ВЫ! ЮСА
Таблица 1

Масса звезды 2.5МО 5МО юмо 20Мо

Параметр
Перемешивание Перемешивание Перемешивание Перемешивание

Солнце
стан д. полное станд. | полное станд. | полное станд. полное

ис/шс 21.90 21.34 21.07 20.11 20.45 18.59 18.81 15.76 90.25
X 0.694 0.623 0.692 0.602 0.681 0.555 0.661 0.475 0.725

[Ча/Н] 0.038 0.277 0.114 0.370 0.190 0.485 0.293 0.659 0
[С/Н] -0.187 -0.200 -0.189 -0.203 -0.193 -0.199 -0.178 -0.174 0
[м/н] 0.426 0.622 0.445 0.697 0.502 0.810 0.571 0.974 0
[О/Н] 0.001 0.003 - 0.006 -0.011 - 0.017 -0.020 - 0.040 ֊0.043 0

(^/(«Ка), 1.08 1.63 1.29 2.02 1.51 2.42 1.85 3.09 —
(«С)//(«С)| 0.645 0.562 0.640 0.539 0.624 0.501 0.627 0.455 —

2.64 3.73 2.75 4.28 3.09 5.12 3.52 6.39 —

(“О^ДМО), 0.994 0.896 0.975 0.838 0.936 0.757 0.861 0.615 —

(‘ЧЧ)у/СЧЧ), 0.539 0-482 0.524 0.456 0.504 0.422 0.493 0.375 —

С/Х 1.17 0.723 1.12 0.605 0.969 0.471 0.857 0.342 4.80

■ С/О 0.391 0.378 0.396 0.388 0.402 0.400 0.439 0.446 0.603
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вещества, который как функцию массы можно (с точностью до 10°/е) 
аппроксимировать выражением

лп=0.014(М/Мо). (6)

При выводе формулы |(5) были использованы следующие особенности про
цесса синтеза На в звездах ГП средних масс: 1) выгорание иНе в реакции 
ааНе (р, 7)азНа происходит только в конвективном ядре, т. к. за его 
пределами температура слишком низка, чтобы содержания ааНе и азНа 
могли изменяться; 2) выгорание ааНе происходит довольно быстро, 
приблизительно на порядок быстрее, чем выгорание водорода, так 
что в течение этого времени масса конвективного ядра остается прак
тически постоянной и равной 2И“։։; 3) кроме реакции ааНе(р, 7)”На, 
никаких других источников (и стоков) азНа нет; поэтому после того, 
как весь ааНе в конвективном ядре превратится в азНа, распределения 
содержаний ааНе и азНа в звезде, вплоть до фазы конвективного вы
носа, изменяться более не будут. Совокупность перечисленных фак
тов приводит к тому, что после ухода звезды с ГП распределения 
содержаний ааНе и азНа в ней имеют вид ступеньки, причем скачок в 
содержаниях ааНе и азНа происходит вблизи точки М = Л/“։. Под
становка ступенчатого распределения содержания азНа в (2) приводит 
к соотношению (5). Приближенная зависимость величины 1д[(азНа)у/ 
/(’’На),] от массы звезды (формула (5)) при а = 1 достаточно хорошо 
аппроксимирует точную (табл. 1.). Поэтому при сравнении результа
тов по На с наблюдениями мы будем пользоваться формулой (5).

На рис. 5, наблюдательные данные для которого взяты из [1], отчет
ливо видна корреляция между избытками натрия и массами звезд для че
тырех желтых сверхгигантов с наиболее тщательно определенным содер
жанием На. Верные кружки соответствуют звездам: «ИМ։, 7 Суд, рСаэ и 
а Саг. По вертикальной оси отложены наблюдаемые избытки На по 
отношению к железу [На/Ее]. Дело в том, что у звезд ГП избытки 
На по отношению к водороду [На/Н] коррелируют с избытками же
леза [Ее/Н] [3]. Чтобы отделить На, синтезированный в недрах звез
ды на ГП, от избыточного На, который, возможно, изначально со
держался в ее веществе, введена величина [На/Ее] = [На/Н] — [Ее/Н]- 
Наблюдаемой величине [На/Ее] по смыслу должна соответствовать 
теоретическая величина [(”На)у/(азНа),]. Теоретические кривые 
1д [(азНа)//(”На)Д— 1%М/Мо на рис. 5 отмечены парами чисел (а; Ь\ 
Первое число дает значение параметра а = (”Не)^/(ааНе)Сат, второе — 
значение параметра Ь, появляющегося при учете проникающей кон
векции, о чем подробнее будет сказано ниже. Обсуждавшиеся до сих 
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пор результаты расчетов и, в частности формула (5), получены при 
Ь — 1, т. е. без учета проникающей конвекции. Из сопоставления тео
ретических кривых, отмеченных парами чисел (1; 1) и (3; 1), с наблю
даемой корреляцией видно, что при отсутствии проникающей конвек
ции (6=1) согласие с наблюдениями достигается при а = 3.

Рис. 5. Сравнение теоретических зависимостей 1$ ((։зМа)у/(а1\а)^ ] — М)Мф с 
наблюдательными данными из [1]. Числа (а; Ь) у кривых дают значения параметров: 
а = (мНе)//(иЫе)Сат и Ь—отношение на границе конвективного ядра.

Перейдем от теоретической зависимости 12՜[(азЫа)у/(азМа)£ ] — 
— \gMIMQ к соотношению 1г[(։зЫа)//(։зМа)Д—(рис. б). После 
первой фазы конвективного выноса до стадии желтых сверхгигантов 
поверхностный химический состав звезды изменяться не должен. Поэ
тому на плоскости [Ыа/Ее]— 1$г g заданному значению избытка Ыа со-
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ответствует целый интервал значений % (горизонтальные отрезки 
на рис. 6). Наблюдательные данные для рис. 6 взяты из работ [1, 4, 
25—27]. Теоретические кривые получены без учета проникающей кон
векции. Цифры у кривых дают значение параметра а. Мы видим, что 
данные разных авторов хорошо согласуются между собой и что зна
чение параметра а = 3—4 удовлетворяет наблюдениям.

Рис. 6. Сравнение зависимостей 1я [(иКа)у/(иНа)(.]—1г г при в — 1, 3 и 4 без уче
та проникающей конвекции с наблюдательными данными [1, 4, 25—27]. Горизонталь
ные отрезки на кривых указывают интервалы изменения соответствующие за
данным значениям избытка натрия.

Косвенным подтверждением предположения о том, что начальное со
держание “Ые у желтых сверхгигантов в среднем примерно втрое превос
ходит солнечное, может служить тот факт, что в галактических космиче
ских лучах (ГКЛ) отношение (“Не / “Ке) в 3—5 раз превосходит солнеч
ное [28]. В то же время суммарное содержание изотопов No в ГКЛ солнеч
ное [29].

Согласно нашим расчетам, у желтых сверхгигантов может также су
ществовать аномалия изотопного состава магния. В конвективных ядрах 
звезд ГП ։5Мг, как и иЫе, успевает выгореть. Выгорание 2:,М^ про
исходит в цепочке реакций 25Мд(р, 7)’°А1Г’т (£>+,у)’вМ£, продуктом ко
торой является ։։Мд. Начальный (солнечный) изотопный состав маг
ния ։4М£/։5М£/։вМ£ = 79/10/11. После выгорания ։5Мд в конвективном 
ядре его содержание падает практически до нуля, а содержание 2ВМ# 
вследствие втого увеличивается примерно вдвое. После первой фазы 
конвективного выноса при стандартном перемешивании поверхностный 
.изотопный состав практически не изменяется (почему он и не при
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водится в табл. 1). Например, для звезды с массой 10 М® после кон
вективного выноса пМд'։:'Мд.,։вМд = 79/9 12. Казалось бы, о столь 
незначительных изменениях не стоит упоминать. Однако не исключе
но, что на ГП существует какой-то дополнительный механизм выноса 
вещества из недр звезды наружу [30], приводящий к более сущест
венным изменениям поверхностного изотопного состава Мд, которые 
можно было бы наблюдать у желтых сверхгигантов. Заметим, что 
если бы для вычисления скорости реакции ’3Мд(р, ^’“А! использо
валась формула из работы [23], а не из [9], то оказалось бы, что 
’■"Мд не успевает выгореть на ГП. Именно из-за этой неоднозначно
сти оэ аномальном изотопном составе Мд у желтых сверхгигантов мы 
говорим лишь как о возможном.

В [8] у желтых сверхгигантов была обнаружена (Корреляция 12С/13С—
В рамках стандартной теории звездной эволюции ее появление объяс

нить невозможно. Действительно, согласно расчетам (табл. 1), отношение 
12С/13С у звезд средних масс после первой фазы конвективного выноса 
практически не зависит от массы и, следовательно, от 1£ Ё. Если корреля
ция между 12С/13С и \&Ё реально существует, то аномальными в этом слу
чае следует считать не только низкие ՛(< 15), но и высокие (> 25) отно
шения 12С / 13С. Для их объяснения придется привлекать те или иные не
стандартные предположения.

5. Влияние проникающей конвекции на избытки No. В расчетах, ре
зультаты которых излагались выше, положения границ конвективных об
ластей (ядра и оболочки) определялись по критерию Шварцшильда: 
7га1у = 7а1/ (здесь рга1/ и уо(/ — лучистый и адиабатический логарифми
ческие градиенты температуры). Однако этот критерий позволяет найти 
лишь положение той границы, где обращается в нуль ускорение конвектив
ных элементов, но не их скорость. Конвективные элементы могут поэтому 
по инерции проникать в слои звезды, устойчивые по Шварцшильду (про
никающая конвекция). Для количественного объяснения наблюдаемых у 
желтых сверхгигантов избытков Ка мы предположили, что для них значе
ние параметра а равно 3. Проникающая конвекция увеличивает размер об
ласти перемешивания. Встает вопрос, не скажется ли это на сделанных вы
ше выводах, в частности, на том, что а — 3?

Согласно [31], проникающей конвекцией в оболочках красных гиган
тов можно пренебречь. Поэтому ее мы не будем учитывать. В недавнем об
зоре А. Ренцини [32] проанализированы все предлагавшиеся способы оп
ределения размеров конвективных ядер с учетом проникающей конвекции 
и сделан вывод, что ни один из них не выдерживает критики. В такой си
туации естественно воспользоваться простой параметризацией, предложен
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ной в [33], именно, будем считать, что граница конвективного ядра распо
ложена в точке, где = Ь уо։Г Здесь Ь—параметр, Ь 1. Значение Ь 
должно быть таким, чтобы не возникало -противоречий с наблюдениями. 
Указанный способ учета проникающей конвекции при расчетах эволюции 
звезд средних масс был использован в [34].

Для исследования того, как коэффициент дилюции /п зависит от мас
сы звезды М и от параметра Ь, были выполнены расчеты эволюции звезд 
без учета кинетики реакций до окончания первой фазы конвективного вы
носа. Расчеты проводились при Ъ = 0.85 и Ь = 0.80 для значений М — 4, 
6, 8, 10.4, 14.6 М®, а также для фиксированного значения М — 10 М® 
при 6 = 1, 0.95, 0.9, 0.85, 0.80, 0.775, 0.75. Результаты можно суммировать 
следующим образом: 1) при фиксированном и достаточно большом значе
нии М (М՜^ 10 М®) функция т՝(Ь) при уменьшении Ь от 1 сначала воз
растает, при некотором Ь' достигает максимума, а затем, при дальнейшем 
уменьшении Ь, убывает |(для М = 10 М& значение Ь' ~ 0.85); 2) при 
фиксированном и достаточно малом значении Ь (Ь <0.8) функция т(М) 
при увеличении М сначала возрастает, при некотором значении М' дости
гает максимума, а затем, при дальнейшем увеличении М убывает; 3) при 
Ъ 0.8 звезды средних масс (после фазы конвективного выноса вообще не 
превращаются в желтые сверхгиганты, а остаются все время з области 
красных гигантов, что противоречит наблюдениям (аналогичный резуль
тат был получен в [34] для М = 8

Найденные значения т.1(М, Ь) были подставлены в формулу (5). Ре
зультаты приведены на рис. 5. Из него видно, что ни при Ь = 0.85, ни при 
Ь = 0.80 одной только проникающей конвекцией наблюдаемую у желтых 
сверхгигантов корреляцию 1? [(։3Ыа)//(азЫа)/]—1г М/М® объяснить не 
удается. При учете проникающей конвекции для согласования ре
зультатов расчетов с наблюдениями требуется, чтобы а = 2, т. е. 
повышенное вдвое по сравнению с солнечным начальное содержание 
ааЫе.

В заключение выражаю благодарность В. В. Иванову за общее руко
водство работой и редакционные замечания, а также А. С. Бахтиярову, 
Т. Е. Дервиз, В. Б. Ильину, А. Д. Кудряшову, А .В. Тутукову, Е. И. Ста
рицыну и А. Б. Шнейвайсу за обсуждение.
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THE ORIGIN OF ANOMALOUS SODIUM ABUNDANCES IN 
YELLOW SUPERGIANTS

P. A. DENISENKOV

The rapid method of computation of composition changes taking 
place in the atmospheres of intermediate mass stars due to the first 
dredge-up is proposed. Changes of atmospheric abundances caused by 
nuclear reactions of pp—chains, CNO tri—cycle, NeNa—and Mg Al — 
cycles in stars with masses 2.5, 5, 10 and 20Mq are calculated by this 
method. The correlations of sodium overabundances with Iggand IgM/M© 
for yellow supergiants are shown to be in good agreement with theore 
tical predictions if one assumes that the initial aaNe abundance is 3 times 
larger than the standard solar value. The difficulties in interpreta
tion of the correlation iaC/l3C—1g g are emphasized. It has been poin
ted out that isotopic composition of magnesium in yellow supergiants 
may differ from the solar one. The effect of convective overshooting 
on sodium overabundances is discussed.
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Из сравнения наблюдаемых и вычисленных непрерывных спектров в широком 
диапазоне длин волн (от 25 А до 20 см) определены приблизительные физические ха
рактеристики компонентов 15 симбиотических звезд. За основу вычислений принята 
четырехкомпонентиая модель симбиотической звезды (красный гигант, горячий компо
нент, ионизованный газ, пыль). Данные наблюдений собраны из литературы. Резуль
таты для горячих компонентов соответствуют предположению, что симбиотические 
звезды — довольно старые двойные системы, где нынешний красный гигант — звезда 
с меньшей начальной массой. В большинстве симбиотических звезд, видимо, имеет место 
аккреция вещества от красного гиганта на горячки компонент.

1. Введение. Симбиотические звезды известны как звезды с пекуляр
ным спектром, где наблюдаются одновременно молекулярные полосы по
глощения, характерные для холодных гигантов, и эмиссионные линии вы
сокого возбуждения. Спектр и блеск всех подобных объектов являются пе
ременными. В настоящее время практически все симбиотические звезды 
принято считать двойными звездами, хотя прямые доказательства двойст
венности имеются для немногих звезд.

Из компонентов симбиотических звезд наиболее полно изучены холод
ные гиганты (см., например, работы [1—4]). Природа горячих компонен
тов менее изучена. Обычно предлагают следующие варианты: 1) горячий 
субкарлик, 2) аккреционный диск вокруг белого карлика или звезды глав
ной последовательности, 3) радиальная аккреция карликовой звездой из 
звездного ветра холодного компонента. Горячий компонент ионизует исте- 
каемое из холодного гиганта вещество, образуя излучающую туманность. 
Кроме того, в некоторых симбиотических системах существует пыль.

В настоящей статье мы сделаем попытку определить основные физи
ческие характеристики компонентов симбиотических звезд на основании 
сравнения вычисленных непрерывных спектров с данными наблюдений. 
Аналогичную работу для выяснения природы горячего компонента прозе- 
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ли Кеннон и Веббинк [5], вычислив непрерывные спектры симбиотических 
звезд в интервале 1000 А — 3.5 мкм. Мы использовали данные наблюде
ний в более широком диапазоне длин волн: от 25 А до 20 см. Наши моде
ли также несколько модифицированы по сравнению с моделями работы 
[5]. Настоящую статью можно рассматривать как 'продолжение работы 
[4], из которой нами заимствованы основные характеристики холодных 
компонентов симбиотических звезд.

2. Методика вычислений. Метод определения свойств компонентов 
симбиотических звезд состоит в сравнении наблюдаемых и теоретических 
потоков в непрерывном спектре. За основу принята следующая модель:

1) холодный гигант спектрального класса К или М, в некоторых слу
чаях переменная типа Миры Кита;

2) горячий компонент:
— субкарликовая звезда без аккреции,
— аккреционный диск вокруг белого карлика, субкарлика или звезды 

.тлавной последовательности;
3) туманность из ионизованного водорода и дважды ионизованного 

гелия, размер ионизованного объема определяется светимостью горячего 
компонента;

4) оболочка холодной пыли вокруг звезды-гиганта (не присутствует 
во всех случаях).

Вычисление и суммирование непрерывных спектров каждого компонен
та, а также сравнение с наблюдениями проводились с помощью ЭВМ. Дли
ны волн, при которых вычислялся теоретический спектр, фиксированы; 
обычно используют 144 точки в диапазоне длин волн от 25 А до 20 см, 
включая важнейшие молекулярные полосы поглощения и границы спек
тральных серий водорода и гелия. Методика вычислений подробно изложе
на в работе [6], здесь мы касаемся только некоторых моментов.

Для спектра холодного компонента использованы усредненные наблю
денные распределения энергии красных гигантов, полученные на магнитной 
ленте из Института физики АН Литовской ССР. Распределения энергии 
•в диапазоне длин волн от 1.25 до 5 мкм экстраполированы по моделям 
Цудзи [7], а при больших длинах волн использована формула Планка с 
эффективной температурой звезды Твц.

При расчетах в качестве горячего компонента может быть выбрана 
звезда типа субкарлика или аккреционный диск вокруг звезд разных ти- 
■ов. В первом случае использовано, приближение абсолютно черного тела 
(АЧТ), поскольку показано (см., например, [5]), что это не обуславли
вает существенной разницы в потоках по сравнению с точными моделями 
■атмосфер.
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В большинстве симбиотических звезд, видимо, горячая звезда аккре
цирует вещество, выбрасываемое холодным гигантом. В настоящей статье 
рассматривается аккреционный диск как возможный источник горячего из
лучения. Непрерывный спектр аккреционного диска вычисляется следуя 
классической работе Шакуры и Сюняева [8], в предположении, что аккре
ционный диск является оптически толстым и локально излучает как АЧТ 
с температурой, зависящей от расстояния до центральной звезды. Погра
ничный слой между диском и звездой, благодаря его высокой температуре 
(<; также может быть рассмотрен как АЧТ.

Распределение энергии в спектре аккреционного диска зависит от мно
гих параметров: от массы и радиуса аккрецирующей звезды, от скорости 
аккреции, от внешнего радиуса и угла наклона диска к картинной плоско
сти. Для некоторых звезд часть из этих величин можно найти в литерату
ре, тогда они принимаются в вычислениях как фиксированные. В других 
случаях обычно фиксируют массу звезды и внешний радиус диска как ока
завших наименьшее влияние на форму распределения енергии; основными 
выходными параметрами являются радиус аккрецирующей звезды и ско
рость аккреции. Исследование моделей (показывает, что наблюдаемые ха
рактеристики моделей довольно слабо зависят от угла наклона диска I при 
I = 0е... 45°, существенной эта зависимость будет, когда 1՜ приближается 
к 90°. Если значение 1՛ для данной звезды неизвестно, принимают I = 30° 
как некоторое среднее значение, а если в звезде происходят затмения, то 
выбрано ։ ближе к 90°.

Горячий компонент ионизует истекаемое из холодного гиганта вещест
во, создавая условия для возникновения эмиссионных линий. В непрерыв
ном спектре газ излучает благодаря рекомбинациям и свободно-свободным 
переходам. При меньших электронных плотностях можно рассматривать и 
двухфотонную эмиссию водорода. Нами предполагается, что туманность 
является оптически толстой за границей серии Лаймана и оптически тон
кой над границей. Тогда поток Р8а, пропорционален коэффициенту излу
чения и объему газа. Для свободно-свободных переходов туманность может 
стать оптически толстой в радиодиапазоне (три X ~ 0.1 мм —10 см). В 
этом случае используют метод формальной яркостной температуры по Кап
лану и Пикельнеру [9, стр. 126]. Объем ионизованного газа определяется 
по теории сферы Стремгрена. Коэффициенты излучения вычисляют по фор
мулам из работы [10].

У некоторых симбиотических звезд распределение энергии в инфра
красной области указывает на существование более холодного источника 
излучения, чем красный гигант. Таким источником, <по всей вероятности, 
является пылевая оболочка вокруг холодной звезды. Доля таких «пылевых՝» 
звезд может достигать 20—40% всех симбиотических звезд [11, 12]. Хо
лодный компонент в этих системах обычно позднего спектрального под- 
6—490
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класса М4), зачастую мирид. Температура пыли порядка 800—1000 К,, 
иногда и <500 К.

В литературе имеются разные модельные вычисления непрерывного 
спектра пылевых оболочек звезд (например [13, 14]). При этом требуется 
много физических параметров, значения которых нам неизвестны. Мы не 
ставили своей целью определить все эти параметры, а в качестве первого 
приближения приняли предположение, что пылевая оболочка сферическая 
и излучает как АЧТ. В некоторых случаях лучшее согласие с наблюдения
ми достигается при предположении существования двух пылевых оболочек.

Ig X [pm]
Рис. 1. Распределение энергии в спектре Z And (модель с АЧТ).

Непрерывные спектры компонентов симбиотических звезд суммиру
ют, для сравнения с наблюдениями используют распределения энергии, 
нормированные к длине волны 5500 А или 1.25 мкм. Наблюдаемое распре
деление энергии исправляют за межзвездное поглощение, с помощью кри
вой экстинкции по работам [15, 16]. Значения Е (В—V) и расстояний в 
основном собраны из литературы. С помощью ЭВМ в интерактивном ре
жиме выбирают параметры модели, дающие наилучшее согласие с наблю
дениями. Рис. 1 и 2 иллюстрируют согласие теоретических и наблюдаемых 
потоков для звезд ZAnd и RR Tel. Использованные литературные источ
ники данных наблюдений приведены в табл. 1.
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Основной недостаток описанного метода состоит в том, что затруднен 
учет переменности звезды, поскольку часто нет одновременных наблюде֊

Ig À [pmj
Ряс. 2. Распределение энергии в спектре RR Tel (модель с аккреционным диском).

Т аблица 1
ИСТОЧНИКИ ДАННЫХ НАБЛЮДЕНИИ ДЛЯ ИССЛЕДУЕМЫХ ЗВЕЗД .

Звезда Источники данных наблюдений E(B— V) d(кпк) Лит.

EG And [2], [17-20] 0.10 0.34 [fl
АХ Рет [2J, [21-25] 0.30 2.7 [23]
RX Рир [20], [26—33] 0.63 1.0 [66]
SY Mus [12]. [28], [34] 0.38 1.0 [fl
RW Нуа [2], [21], [24, 25], [28]. [35] 0.01 1.0 [67]
Г СтВ [20—22], [24, 25], [36] 0.12 1.35 [68]
AG Dra [2], [12], [25], [37-42] 0.06 1.2 [23]
AR Pav [12], [20, 21], [24], [43, 44] 0.11 3.8 [43]
BF Cyg [2], [5], [21], [23], [25] 0.33, 0.45 4.2 [23]
CI Cyg [2], [12], [21, 22], [45, 46] 0.45 1.7 [69]

V1016 Cyg [21], [32], [47-52] 0.23 2.2 [47]
RR Tel [20-21], [29], [31, 32], [52-55] 0.09 2.5 [54]
AG Peg [12], [21. 22], [24, 25]. [28, 29], [31, 32], [56] 0.10 1.0 [70]
Z And [12], [21, 22], [25], [57-60] 0.31 1.2 [57]
R Aqr [2], [12], [21]. [32]. [61-65] 0.13 0.33 [61]

Примечание. Для BF Су g даны два значения Е (В—И) — для моделей с А ЧТ и с
аккреционным дискам, соответственно.
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ний во всех спектральных диапазонах. Лучше всего обстоит дело в инфра
красной области — блеск симбиотических звезд там или постоянный, или 
изменяется периодически (мириды). В ультрафиолетовом диапазоне ис
пользованы наблюдения IUE, начинавшиеся в 1978 г. Для большинства 
звезд можно подбирать и оценки блеска в оптическом диапазоне, близкие 
по времени к наблюдениям IUE. Радиоблеск является переменным прежде 
всего у медленных Новых (RR Tel, V1016 Cyg и др.). Объем настоящей 
статьи не позволяет привести даты наблюдений для всех звезд. Отметим, 
что самые неоднородные данные пока для звезд RX Pup, V 1016 Cyg и 
R Aqr — ето следует учитывать при обсуждении результатов. Описанный 
метод, конечно, довольно грубый, его можно рассматривать как первое 
приближение. Более подробную информацию о физических характеристи
ках симбиотических звезд можно получить с привлечением спектральных 
и других данных наблюдений.

3. Результаты. В настоящей работе вычислены модели 15 симбиотиче
ских звезд, причем для части из них как с горячей звездой, так и с аккре
ционным диском — согласие с наблюдениями почти одинаковое.

Основные нужные для вычислений характеристики холодных компо
нентов — радиусы и эффективные температуры заимствованы из статьи 
[4]. В некоторых случаях лучшее согласие между оптическими и инфра
красными наблюдениями достигается при использовании несколько изме
ненных значений этих параметров или при изменении спектрального типа 
на ± 1 подкласс.

В качестве горячего компонента нами рассмотрены как горячие звезды 
в приближении АЧТ, так и аккреционные диски. Основные характеристи
ки этих моделей приведены в табл. 2 и 3, соответственно. Для звезд, кото
рые не повторяются в этих таблицах, не удалось получить хорошего согла
сия с наблюдениями при обоих типах моделей.

Ионизация газа в симбиотической системе рассматривается нами в про
стом предположении, что ионизованный объем сферический и имеет по
стоянную электронную плотность и температуру. Эти предположения, по 
всей вероятности, не совсем соответствуют действительности, но они позво
ляют определить некоторую среднюю электронную плотность из радио
наблюдений, по частоте, при которой туманность становится оптически 
толстой. По форме континуума за границей серии Бальмера водорода мож
но с небольшой точностью оценить и электронную температуру, а при воз
можности значение Те заимствовано из литературы (используемые значе
ния Те приведены в табл. 2 и 3). Более подробно свойства газовых туман
ностей в симбиотических звездах будут рассмотрены в дальнейших рабо
тах.
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СВОЙСТВА ГОРЯЧИХ ЗВЕЗД В ПРИБЛИЖЕНИИ АЧТ
Таблица 2

Звезда
АЧТ

T. (K) Примечания
T(K) ^hotl^eald

EG And 34000 0.055 0.05 10000
АХ Per 72000 0.213 0.38 16000
SY Mus 55000 0.144 0.17 12000
RW Hya 79000 0.078 0.25 15000
T CrB 74000

198000
0.042
0.006

0.07 20000
1

AG Dra 189000 0.037 3.89 25000
175000 0.049 5.01 25000 2

BF Cyg 60000 0.300 0.31 10000
V 1016 Cyg 1201'00

286000
0.170
0.006

1.41 23001
1

RR Tel 110000
265000

0.164
0.004

0.57 25000
1

AG Peg 43000 0.394 0.26 20000
Z And 85000 0.079 0.28 15000
R Aqr 23000

307000
0.050
0.001

0.001 20000
1

П римечания. 1 — Компактный гррячнй источник для объяснения рентгеновского излу
чения. 2 — Газовая туманность без Не II.

СВОЙСТВА АККРЕЦИРУЮЩИХ ЗВЕЗД
Таблица 3

Звезда
Аккрецирующая звезда

%*acJ ^cold i T,(K)
MIMq */*© М(Мо/гоа) TBL(K) ^(K)

AX Per 0.8 0.085 i.2(-6) 2.30(5) 4.64(4) 0.12 30° IOOOO
RX Pup 1.0 0.009 5.0(—7) 1.05(6) 2.12(5) 0.50 20° 10000
SY Mus 0.8 0.16 5.0(—6) 2.04(5) 4.12(4) 0.76 85° 12000
T CrB 1.4 0.9 l.l(-6) 4.40(4) 8.89(3) 0.04 30° 17000
AR Pav 0.8 0.36 4.8(—6) 1.10(5) 2.22(4) 0.25 80° 12000

ИЛИ 1.0 0.95 1.5(-5) 7.48(4) 1.51(4) 0.37 80° 1200Ô
BF Cyg 0.9 0.080 4.0(—6) 3.35(5) 6.76(4) 0.42 30’ ICOOO
CI Cyg 3.4 3.0 1.2(-4) 7.21(4) 1.45(4) 1.51 80° 14000
RR Tel 0.8 0.15 6.0(-6) 2.25(5) 4.53(4) 0.16 30° 17000
Z And 0.8 0.10 4.0(-7) 1.55(5) 3.12(4) 0.10 30* 10000

• R Aqr 0.7 0.25 7.0(—8) 4.86(4) 9.82(3) 0.001 65° 18000
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Анализ пылевых оболочек в данной статье довольно грубый. Нам ка
жется, что в приближении АЧТ можно получить оценку температуры пы
ли, а радиусы определяются менее достоверно, поскольку вследствие бли
зости горячей звезды существование сферических пылевых оболочек таких 
размеров может оказаться невозможным (табл. 4). Предположение о су
ществовании двух пылевых оболочек необходимо для получения лучшего 
согласия вычисленных потоков с наблюдениями, фактически же возможно 
существование одной оптически тонкой оболочки с большим градиентом 
температуры.

Таблица 4 
ТЕМПЕРАТУРЫ И РАДИУСЫ ПЫЛЕВЫХ ОБОЛОЧЕК В ПРИБЛИЖЕНИИ АЧТ

Звезда T7(K) Я/си) T’z/K) Я//(см) Sp(xOA. КОМП.)

RX Pup 800 2.0(14) 120 1.02(15) MS
V1016 Cyg 750 4.1(14) 190 2.1(15) M4

RR Tel 1000 1.87(14) 150 1.1(15) M5
R Aqr 800 2.6(14) 90 8.3(14) M7

Следует отметить, что достоверность (полученных результатов зависит 
прежде всего от однородности данных наблюдений. Исследование моделей 
путем изучения влияния одного параметра на поведение непрерывного 
спектра показало, что, например, эффективную температуру горячей звез
ды Тeft можно определить с точностью ~ 5000 К |(в зависимости от зна
чения Teff это изменяет значение на 0.08 ... 0.23), ошибки в
радиусах горячих звезд порядка 0.02 . .. 0.05 Rq. В аккреционных моде
лях наиболее чувствительными параметрами являются радиус аккрецирую
щей звезды и скорость аккреции. Вычисления дают оценки точности этих 
величин порядка 20%. Следует иметь в виду, что такие оценки точности 
характеризуют формальную, математическую сторону дела, несоответ
ствующие действительности физические предположения могут причинять 
более существенные ошибки. Наши результаты качественно согласуются с 
доступными в литературе данными. Наилучшими примерами могут слу
жить Z And [71], RW Нуа [35], RX Pup [30] «(с другой стороны наша 
модель для RX Pup подходит только к началу 1980-х годов). Подробное 
обсуждение точности результатов и сравнение их с другими определения
ми для каждой звезды не войдет в настоящую статью.

4. Обсуждение. Симбиотические звезды представляют интерес прежде 
всего с эволюционной точки зрения — какое место принадлежит им в об
щей схеме эволюции звезд, из каких звезд они образовались, во что эво
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люционируют? Исчерпывающих ответов на эти вопросы нет, но существуй 
ют некоторые общие соображения, исходя из которых можно обсуждать и 
наши результаты.

Большинство симбиотических звезд, по всей вероятности, довольно 
старые двойные системы, в которых звезда с меньшей начальной массой 
является красным гигантом, а звезда с большей начальной массой в более 
поздней стадии эволюции: центральная звезда планетарной туманности 
(ПТ), субкарлик или белый карлик. Возможно и существование симбиоти
ческих звезд другого типа, где звезда с большей начальной массой — крас
ный гигант, а другая звезда еще на главной последовательности и аккреци
рует вещество, выбрасываемое красным гигантом (например, С1 Су£).

1дТ,„(к>
Рве. 3. Положение горячих компонентов симбиотических звезд на диаграмме Герц- 

шпрулга—Рассела. То<жами отмечены горячие звезды в приближении А ЧТ, треуголь
никами — аккрецирующие звезды. Нанесены эволюционные треки для звезд с массами 
вырожденного ядра 0.6 и 0.8 Мф.

Положение холодных компонентов симбиотических звезд на диаграмме 
Герцшпрунга—'Рассела (Г—Р) изучено в работе [4]. Здесь мы рассмот
рим горячие компоненты. Рис. 3 иллюстрирует положение на диаграмме 
Г—Р АЧТ из табл. 2. Как видно, большинство из них попадают в область՛ 
центральных звезд ПТ и субкарликов типа О. По нанесенным эволюционч 



318 Л. Э. ЛЕЭДЯРВ

ным трекам, видимо, нельзя оценить массы горячих звезд, однако немного
численные динамические определения указывают на более высокие значе
ния. Но если предположить, что массы горячих звезд порядка 0.6—1.0 
Л/q, то горячие звезды занимают на диаграмме Г—Р слишком высокое по
ложение по сравнению с ожидаемым по их эффективной температуре. Су
дя по значениям радиусов, аккрецирующие звезды принадлежат к субкар
ликам и белым карликам, за исключением CI Cyg. Их приблизительное по
ложение на диаграмме Г—Р также показано на рис. 3.

Возвращаясь к «опросу о природе горячего компонента, следует ска
зать, что горячая звезда типа центральной звезды ПТ может ионизовать 
окружающую туманность в мере, нужной для образования симбиотическо
го спектра. Но с помощью такой модели трудно объяснить наблюдаемые 
нерегулярные изменения блеска. Видимо, в большинстве из симбиотиче
ских звезд имеет место взаимодействие двух звезд в виде аккреции веще
ства на горячую звезду. Полученные нами скорости аккреции (табл. 3) во 
многих случаях требуют заполнения полости Роша красным гигантом, но 
по результатам [4] такая ситуация имеет место редко. Это противоречие 
все-таки не должно бы послужить причиной отвергания гипотезы сущест
вования аккреционного диска в симбиотических звездах. Если учитывать, 
что полученные в статье [4] радиусы красных гигантов соответствуют ра
диусам фотосфер, а над фотосферой имеется еще вещество, то перетечение 
массы через точку Лагранжа становится возможным. Кроме того в предпо
ложении эксцентрической орбиты темп переноса массы может значитель
но увеличиваться при прохождении звездой периастра [72].

Если сепарация звезд не допускает заполнение полости Роша, то воз
можна радиальная аккреция из звездного ветра. Это увеличивает свети
мость и время жизни субкарликовой звезды. Возможно, этим и объясня
ются полученные нами «высокие» положения АЧТ на диаграмме Г—Р — к 
светимости самой звезды добавляется светимость аккреции. На поверхно
сти вырожденного белого карлика могут, благодаря аккреции, снова начи
наться термоядерные реакции. Таким образам можно объяснить вспышки 
повторных и медленных Новых, которые тоже принято считать принадле
жащими к симбиотическим звездам. Довольно интенсивное рентгеновское 
излучение некоторых звезд (V1016 Cyg, RR Tel, R Aqr)՛ тоже может 
быть обусловлено термоядерными реакциями.

5. Заключение. В данной работе получены следующие основные ре
зультаты:

1. Выработан комплекс программ для вычисления непрерывного спек
тра симбиотических звезд и сравнения его с наблюдениями;.

2. С привлечением данных наблюдений из литературы,, построены при
близительные физические модели для 15 симбиотических звезд..
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3. Положение горячих компонентов на диаграмме Г—Р соответствует 
предположению, что большинство симбиотических звезд—старые двойные 
системы, где нынешний красный гигант—звезда с меньшей начальной 
массой.

4. Приведены аргументы в пользу предположения, что в большинстве 
симбиотических звезд имеет место аккреция—как в виде дисковой, так и 
сферически-симметричной аккреции.

Наконец отметим, что хотя симбиотические звезды в последние годы 
интенсивно исследовались, осталось еще много нерешенных проблем. Эти 
звезды заслуживают дальнейшего всестороннего изучения, поскольку в 
них имеют место многие интересные явления.

Автор выражает глубокую признательность Л. Лууду за ценные сове
ты и обсуждения в ходе работы, а также анонимному рецензенту за полез
ные замечания. X. Венник и А. Линнас заслуживают благодарность за. 
большую помощь при оформлении статьи.

Институт астрофизики и физики 
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CHARACTERISTICS OF THE COMPONENTS OF SYMBIOTIC 
STARS FROM MODEL CALCULATIONS

L. leedjArv

Approximate physical characteristics of the components of 15 sym
biotic stars have been derived from the comparison of observed and 
calculated continuous spectra in the wavelength range from 25 A to 20 
cm. The four-component model of the symbiotic star has been applied 
(a red giant, a hot component, an ionized gaseous nebula, a dust enve
lope). Observational data have been collected from literature. The 
results for hot components are in accordance with the assumption that 
symbiotic stars are quite old binary systems, where the originally less 
massive star has become a red giant. It is likely that in most of the 
symbiotic stars accretion of matter from the red giant to the hot com
ponent is taking place. ■
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Показано, что наблюдаемые величины производной позиционного угла линейной 
поляризации и оценки углов р между магнитным полем и осью вращения не согласуют
ся с предсказанием модели токовых потерь об увеличении р в процессе эволюции 
пульсара. Выявлено отсутствие изменения наблюдаемой ширины профиля с возрастом, 
что может быть связано с синхронным изменением угла <р и ширины конуса излучения. 
Обнаружено, что удаление пульсаров от плоскости Галактики, начиная с некоторого 
возраста, прекращается и намечается тенденция «оседания» их на плоскость Галактики.

1. Введение. В течение первых 15 лет исследования пульсаров счита
лось, что замедление вращения нейтронной звезды связано с ее матнито-

О 2« ггдипольным излучением на частоте вращения « = —• При этом потери

энергии вращения сопровождаются потерей углового момента и торможе
нием пульсара. В рамках таких представлений были объяснены основные 
особенности эволюции и распределения параметров пульсаров. Однако в 
1983 г. в работе [1] был предложен альтернативный механизм торможе
ния за счет пондеромоторно<го взаимодействия текущих по поверхности 
нейтронной звезды токов с ее магнитным полем. Как показали дальнейшие 
исследования (см., например, [2—3]), целый ряд существующих наблюда
тельных данных можно согласовать с предсказаниями токовой модели. В 
связи с этим было бы интересно провести сравнение с наблюдениями по 
тем пунктам, где предсказания указанных моделей различны.

В настоящей работе мы сопоставим некоторые следствия из моделей 
токовых и магнитодипольных потерь с существующими наблюдательными 
данными.

2. Замедление вращения пульсаров. В работе [2] показано, что ско
рость изменения энергии вращения пульсара за счет токовых потерь опре
деляется соотношением:
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2

(1).

где Jr — момент инерции нейтронной звезды, /*(₽) —слабая функция от 
угла Р между осью вращения и магнитным полем (при изменении Р от 0° 
до 90° f*  принимает значения от 1.59 до 1.94), i—безразмерный ток, сте
кающий с поверхности звезды, В — магнитное поле на полюсе, R— радиус 
нейтронной звезды. Из соотношения '(1) следует, что при прочих равных 
параметрах быстрее будут эволюционировать пульсары с малыми углами Р 
(соосные ротаторы), причем в этой модели угол р будет со временем уве
личиваться. Основным параметром модели токовых потерь можно считать 
параметр

* Для PSR 1353—62 величина Р = 3.211 взята вз каталога пульсаров [5].

Q = 2PiAP^> (2)

где P_J5 = W’dP/df. Для пульсаров с Q<1 из соотношения (1) мож
но получить [2]:

сс cos3/2 ₽. (3)

При потерях на магнитодипольное излучение соответствующее изме
нение энергии вращения составляет:

2BiQiRay Q2 = _ -Æ-3in>p. (4)
Зс3

Из этого выражения следует, что

|Р| ос sin’ Р, (5)

т. е. быстрее должны эволюционировать пульсары с большими р (ортого
нальные ротаторы).

Сравним данные о производной периода Р из работы [4] * и о значе
ниях угла Рг, полученные в [6] на частоте 1600 МГц, поскольку на этой 
частоте проведены оценки для наибольшего числа (39) пульсаров.

Оказалось (рис. 1՛), что существует заметная положительная корреля
ция lg Р и Р (коэффициент корреляции К. = 0.44). Пунктирная прямая на 
рис. 1 проведена по методу наименьших квадратов. То же относится к пря
мым на всех последующих рисунках (для них в подписях к рисункам при
ведены соответствующие уравнения).

Для большей части пульсаров надежных оценок угла р не существует. 
Однако суждение о величине этого угла можно сделать по поляризацион-
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ным данным на основе следующих соображений. В рамках общепринятой 
модели полого конуса при дипольном магнитном поле изменение позицион
ного угла ф линейной поляризации в зависимости от долготы ф в среднем 
профиле описывается выражением [7]:

БШ Р 31П <р
(6)БШ С СОБ Р — СОБ С БШ р СОБ <р

Рис. 1. Зависимость 1$ Р от угла р. 1$ Р = (0-019 + 0-005) Р° — (0.187 + 0.213)

ф =

где £ — угол между лучом зрения наблюдателя и осью вращения пульса
ра. Максимальное изменение ф происходит на центральном меридиане 
(ф = 0) и описывается соотношением:

</ф \ _ БШ Р
</<р )м Я1п (С — Р) (7)

из которого следует, что, в среднем, чем меньше р, тем меньше

Для дальнейших оценок используем измеренные нами и частично приве

денные в работе [8] значения ---- > которые вместе с производными 
М

периода из [4] и величинами 0., вычисленными по соотношению (2), да
ны в табл. 1. Если известны измерения на нескольких частотах, указаны

минимальное и максимальное значения
«/<р м
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Таблица 1

№ РБЯ ^-15
V

(2

_и 2 3 4 5

1 0031-07 0.408 0.6-1.6 2.67
2 0149-16 1.300 0 1.47
3 03014-19 1.296 11.0-17.1 2.59
4 0355-г 54 4.338 1.2-2.2 0.15
5 0450-18 5.749 4.3 0.51
6 0525+21 40.057 20.8-31.1 1.96
7 0540+23 15.429 1.0-3.0 0.14
8 0611+22 59.630 3.3-3.7 0.12
9 0628—28 7.107 3.3-4.1 1.16

10 0740-28 16.832 2.0-9.2 0.09
11 0809+74 0.168 2.5 5.38
12 0818-13 2.106 1.3-7.5 1.88
13 0823+26 1.724 20.8-21.9 0.80
14 0833-45 124.687 1.7-7.5 0.02
15 0834+06 6.799 22.1 1.21
16 0835-41 3.546 6.6-20.1 0.88
17 09194 06 13.725 2.8 0.28
18 0940-55 22.739 1.9 0.37
19 0943+-10 3.529 2.5—3.0 1.34
20 0950 + 08 0.229 1.6-2.9 0.78
21 0959-54 51.665 37.7 0.62
22 1055-52 5.834 1.6-1.9 0.17
23 1112-50 2.493 6.1 2.42
24 1133+16 3.733 6.4-12.1 1.43
25 1154-62 3.930 0-2.5 0.42
26 1221-63 4.955 6.1-16.4 0.20
27 1240—64 4.500 4.6 0.39
28 1323-62 18.890 34.1 0.31
29 1353-62 3.211 7.0 0.53
30 1426-66 2.771 6.9-10.2 1.03
31 1449-64 2.748 0-3.4 0.20
32 1451-68 0.099 0-3.0 1.15
33 1508+55 5.033 10.7-16.7 0.75
34 1530-53 1.428 29.0 2.45
35 1541+-Э9 0.430 0 2.04
36 1556-44 1.020 5.0 0.46
37 1557-50 5.063 5.1 0.17
38 1558-50 69.572 10.7 0.31
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Таблица 1 (окончание)
1 2 1 3 4 5

39 1604—00 0.306 6.2 1.23
40 1642-03 1.781 3.5-5.1 0.56
41 1700-32 0.700 25.0-25.5 2.85
42 1706-16 6.380 6.4-9.0 0.59
•43 1727-47 163.672 5.2-21.2 0.21
44 1742-30 10,700 10.2 0.26
45 1747 -46 1.295 6.9-29.3 1.29
46 1749-28 8.154 0-2.5 0.46
47 1818-04 6.338 24.1 0.54
48 1845-01 5.200 4.3 0.65
49 1859+03 7.487 3.5 0.56
50 1900+01 4,032 2.3-13.4 0.81
51 1907+02 2.764 4.0 1.32
52 1907+10 2.636 2.8 0.34
53 1911-04 4.070 4.0-8.9 0.92
54 1915+13 7.203 2.7—9.6 0.15
55 1916+14 211.400 20.2 0.28
56 1919+14 5,612 3.0 0.59
57 1919+21 1.348 3.3-11.1 2.45
58 1920+21 8.190 13.5 0.94
59 1924+16 18.004 1.4-1.6 0.35
60 1929+10 1.157 1.0—1.9 0.37
61 1933+16 6.004 5.0 0.32
«2 1944+17 0.024 0,3-1.0 3.88
63 1946+35 7.052 9.3-10.2 0.64
64 19524 29 0.002 3.2 9.49
65 2016+28 0.149 0-9.0 2.26
66 2021+51 3.052 3.3-5.1 0.64
67 2045-16 10.961 15.0-42.0 1.61
68 2111+46 0.720 2.1-2.5 2.31
69 2148+63 0.168 8.3 1.40
70 2154+40 3.417 3.4-7.8 1.95
71 2217+47 2.764 0.5-17.1 0.66
72 2303+30 2.896 10.0-12.7 2.16
73 2319+60 7.037 7.5—7.6* 2.25
74 2324+60 0.309 5.5 0.63
75 2327-20 4.634 40 1.87

I I приведены средине тонки интервала иэменениб ——
I о?? I«

* На рис. 2

7—490
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Эти данные позволяют сопоставить значения
«/= м

увеличиваю

щиеся, в среднем, с увеличением угла 0, и величины Р, пропорциональные 
скорости замедления вращения нейтронных звезд. На рис. 2 представлена

наблюдаемая зависимость для 75 пульсаров. Из^этого.

рисунка следует, что Р растет с увеличением
</<!>
<Ар м

Такая тенден

ция качественно согласуется с предсказаниями магпитодипол^ной мо
дели (соотношением (5)). Чтобы сопоставить наблюдения с токовой 
моделью, мы отобрали из табл. 145 пульсаров с <2<1 (рис. 2). 
Оказалось, что для этих пульсаров также наблюдается тенденция 
увеличению скорости торможения с возрастанием ? в противоречии 
соотношением (3) для токовой модели.

Р 9
Рис. 2. Диаграмма наблюдаемых величин Р для 75 пульсаров::

12 Р_15 = (0.026 ±0.010) + (0.28 ± 0.12), К =0.29. Крупками отмечены пуль

сары с <2<1, для них 1а Р _„ = (0.02 ±0.01)1—т^-1
I <*Р  |М 

= 0.29.

+ (0.67 ±0.11) (пунктир), К =

Наиболее определенную оценку угла ₽ можно сделать для пульсаров 
I Vс малыми значениями ----- • Угловой раствор конуса открытых сило-
I м

вых линий равен
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где гLC —-------- радиус светового цилиндра. По разным оценкам
2к

средние частоты (от 100 до 1000 МГц) генерируются на уровне

——<0.1, что соответствует б <18°. Можно считать, что, в среднем,
rLC 

_________ g
луч зрения наблюдателя проходит на расстоянии (С — Р) ~ — ^9°,

т. е. sin (С — р)~0.16, и из соотношения (7) получим:
d'j б sin (9>

Будем считать малыми углы Р-^30°. Для таких углов

Табл. 1 содержит 20 пульсаров с » удовлетворяющих этому ус 

ловию. Из них у 13 объектов <2<^1, и должно выполняться соотно
шение (3) (если верна токовая модель). Для таких пульсаров должно 

быть Р. В магнитодипольной модели для пульсаров с малыми Р՜ 
Р < Р. Среднее по всей выборке пульсаров из [4] равно Р_15 = 9.4.

Как показывают данные табл. 1, у 9 из 13 пульсаров с ф<1 Р< Р, 
а среднее для этих 13 объектов равно 8.0. Если использовать все 20

пульсаров с малыми , то для них = 5.52, т. е. значительно 
d<f м

меньше, чем среднее по всем пульсарам.
Следовательно, наблюдаемая тенденция изменения Р в зависимости

от
d? м

качественно согласуется с предсказаниями магнитодипольной.

модели и противоречит концепции токового торможения.

3. Изменения наблюдаемой ширины профиля с возрастом. В рамках 
традиционной модели полого конуса наблюдаемая ширина профиля (в 
градусной мере) связана с реальным раскрывом конуса 0 соотноше.- 
нием [7]:

пу cos 8 — cos Р cos Сcos IF1O =------- ■ ■ r--------  (10),
sin p sin г. >



330 И. Ф. МАЛОВ

Для оценки изменения W'io в зависимости от угла р будем считать, 
что луч зрения проходит через центр конуса, т. е. £ = Р. В Этом случае из 
(10) легко получить:

е 
sin — 

IF 2
(n>

т. e. при фиксированной ширине конуса (0 = const) наблюдаемая шири
на профиля тем больше, чем ближе ось конуса к оси вращения (чем мень
ше Р).

Рис. 3. Диаграмма В^ю(5) для пульсаров с (? < 1: == (—29.87+11.48)5 +
+ (46.98 + 6.69), #=-0.22 и пульсаров с (?> 1: = (34.4 +1.49) 5+(16.21+
+ 4.15), К =0.20. Сплошная прямая построена для всей выборки (271 пульсар).՛ 
Р^о = (— 0.37 +1.30) 5 + (28.39 + 2.60), # = -0.01.

В модели токового торможения во время эволюции Р увеличивается, 
поэтому с возрастом должно уменьшаться (для старых пульсаров 
Гю должно быть, в среднем, меньше, чем для молодых). Для разделения 
пульсаров по возрасту можно использовать параметр С: молодыми будем 
считать пульсары с (? < 1, старыми — с С > 1 [2]. Наблюдательные дан
ные показывают, что ожидаемая тенденция отсутствует (рис. 3). Для всей 
выборки пульсаров зависимости В^1о ((2) нет. Средние значения П^10 = 
= ЗГ 1 для 136 молодых пульсаров ((2 = 0.53) и для 135 старых 
объектов ((2= 2.41) №10 = 24°. 5 очень близки к среднему по 271 
пульсару ИР10 = 27! 8 (<2= 1.47) (средне-квадратичное отклонение от 
среднего составляет 12°). Интересно отметить, что намечается тен
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денция убывания функции и^ю(Ф) при 1 и ее возрастания для 
<2>1 (рис. 3).

Таким образом, данные этого раздела не дают преимущества ни мо
дели магнитодипольного торможения, ни модели токовых потерь.

4. Удаление пульсаров от плоскости Галактики. В настоящее время 
считается общепринятым, что пульсары образуются в плоскости Галакти
ки и имеют высокие пространственные скорости. Поэтому, чем больше воз
раст пульсара, тем большим должно быть его удаление от галактической 
плоскости (больше 2-координата). Как уже указывалось, мерилом возрас
та пульсара может служить параметр Q. Следовательно, должна наблю
даться положительная корреляция 2(СГ). На рис. 4 представлены соответ
ствующие наблюдательные данные для всей выборки пульсаров, а также 
для пульсаров сф<1исф>1. Из этого рисунка видно, что ожидаемая 
зависимость 2((2) присутствует только у пульсаров с (?< 1, а у пульса
ров с С > 1 намечается тенденция к уменьшению 2-расстояния с рос
том (2.

Рис. 4. Зависимость между удаленностью пульсара от плоскости Галактики 
(в кпк) и параметром для 152 пульсаров с (? <1 — пунктир — 2 = (0.26 ± 0.07)Х 
X Р + (0.12 + 0.04), К = 0.29, для 141 пульсара с <2 > 1 — сплошная прямая — 2 = 
= (— 0.02 ± 0.02) + (0.40 ± 0.04), К = - 0.10.

Следует подчеркнуть, что параметр <2 может служить возрастным кри
терием как в магнитодипольной, так и в токовой модели: его увеличение 
связано с увеличением периода Р и уменьшением производной Р, что дей
ствительно наблюдается у пульсара в Крабовидной туманности и ожидает-
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/ял
ся для других радиопульсаров. Параметр Q=2-^g^ является аналогом 

характеристического возраста пульсара Т = Р/2Р. Поэтому полученные 
результаты свидетельствуют о том, Что по достижении некоторого возрас
та, соответствующего, в среднем, Q ~1, пульсары перестают удаляться 
от 'плоскости Галактики (а, может быть, даже начинают «оседать» на нее). 
Альтернативное объяснение образования пульсаров с Q > 1 вблизи пло
скости Галактики с малыми пространственными скоростями не может быть 
принято, поскольку у этих пульсаров среднее Z-расстояние (|Z| =0.36) 
больше, чем соответствующая величина (| Z | = 0.26) для объектов с 
<?< 1.

5. Зависимости наблюдаемых параметров от величины Q. Как уже 
отмечалось, при любой из двух альтернативных схем эволюции пульсаров 
рост параметра соответствует увеличению возраста пульсара. Поэтому 
наблюдаемые зависимости различных параметров от характеризуют 
лишь их изменение в процессе эволюции пульсара и не могут служить пря
мым доказательством справедливости токовой модели.

Рис. 5. Зависимость светимости пульсара от параметра Q [9]: 1g £ = ( -0.81 + 
+ 0.20) Q 4- (1.97 + 0.09), К = - 0.82.

Отмеченная в работе [9] зависимость светимости Ь от <2 может быть 
представлена как монотонное уменьшение Ь с возрастом (рис. 5). Дей
ствительно, в течение жизни пульсара увеличение периода и уменьшение 
его производной связано как с уменьшением энергии вращения нейтрон
ной звезды Е = 2я21т/Р2, так и с уменьшением скорости ее потери 
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|Ё| = 4т?1т Р/Р*.  Поскольку энергия радиоизлучения пульсара в конеч
ном счете черпается из энергии вращения, то при уменьшении £и |£| сле
дует ожидать и падения радиосветимости.

В работе [10] найдена корреляция относительной энергии межим
пульсного излучения с величиной С. В связи с этим можно заметить сле
дующее. У молодых короткопериодических пульсаров генерация излуче
ния происходит, по-видимому, вблизи светового цилиндра [11], где за 
счет релятивистских эффектов формируется узкий импульс, но может оста
ваться и заметное межимпульсное излучение. В основном относительная 
доля этого излучения зависит от расстояния до светового цилиндра и 
•спектра излучения в собственной системе отсчета, связанной с пульсаром 
[12]. Количественное сопоставление теории релятивистского формирова
ния импульса с наблюдениями — предмет специального исследования.

6. Отдельные пульсары. В качестве пробных объектов для проверки 
■справедливости рассмотренных моделей можно взять самый молодой из 
известных пульсаров РЭИ 0531+21 и один из старых пульсаров РБР 
0826 — 34.

В первом из этих объектов самые разные оценки и соображения при
водят к выводу о том, что ось магнитного диполя перпендикулярна оси 
вращения (см., например, [13]), и если угол 0 изменяется в процессе эво
люции, то он может только уменьшаться.

В случае Р5Р 0826—34 тот факт, что его периоды молчания (нуллин- 
ги) достигают 8 часов [9] и ‘вго характеристический возраст ~ 30 мил
лионов лет, заставляют считать этот пульсар старым объектом. С другой 
стороны, малое изменение позиционного утла в его среднем профиле 
I 
I

~1.5 [1<]
м

и наличие заметного излучения в течение всего пе

риода означают, что РБК 0826—34 представляет собой соосный ротатор.
Таким образом, данные по самому молодому и одному из старых пуль

саров не подтверждают точку зрения об эволюции угла 0 от малых значе
ний к 90°, предсказываемой моделью токовых потерь, и, напротив, соответ
ствуют представлениям о магнитодипольном торможении.

7. Заключение. В результате проведенного анализа можно сделать 
следующие выводы.

1. Существующие данные о скорости изменения периода в зависимо
сти от величины угла 0 между магнитным полем и осью вращения не под
тверждают предсказанного теорией токовых потерь увеличения со време- 
ием наклона магнитной оси к оси вращения пульсара. Напротив, данные 
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наблюдений соответствуют общепринятой концепции замедления враще
ния за счет потерь на магнитодипольное излучение.

2. По наблюдаемым изменениям ширины профиля в зависимости 
от возраста (от параметра <2) нельзя отдать предпочтение ни модели то
ковых потерь, ни матнитодипольному торможению. Отсутствие заметной 
корреляции Т^Ю'(О может быть вызвано как большой дисперсией инди
видуальных особенностей пульсаров, так и изменением с возрастом истин
ной ширины конуса излучения <см. соотношение (11)).

3. Изменение расстояния пульсаров от плоскости Галактики (.2-коор
динаты) с возрастом, по-видимому, немонотонно. Для молодых пульсаров 
(Р < 1) существует тенденция увеличения ^-(расстояния с ростом <2, для 
старых объектов >(Ф > 1) намечается обратная тенденция ֊(«оседание» 
пульсаров на плоскость Галактики).

4. Зависимость светимости и относительной доли межимпульсного 
излучения от параметра <2 может быть объяснена в рамках традиционных 
представлений без привлечения предположений о токовых потерях.

5. Данные об углах р .в РБК 05314-21 и 0826—34 не согласуются с 
выводом о малых р у молодых пульсаров и больших — у старых.

Эти результаты показывают, что в настоящее время нет оснований 
для исключения из рассмотрения предположения о потерях вращательной 
энергии за счет магнитодипольното излучения и для предпочтения модели 
токовых потерь.

В заключение автор выражает благодарность В. С. Бескину и группе 
исследования пульсаров Радиоастрономической станции ФИАН за полез
ные замечания.

Физический институт
ям. П. Н. Лебедева АН СССР

ON THE ROLE OF „CURRENT LOSS“ IN PULSARS

I. F. MALOV

It has been shown that estimates for angles between magnetic and 
rotational axes do not confirm growing of these angles p during pulsar 
evolution predicted by „the current model“. It has been found that 
evolutional changes of observable pulse widths are absent. This result 
may be connected with a synchronous change of the angle P and the 
width of the radiation cone. It is revealed that the increase of pulsar 
Z-distances ceases for some ages. Then the pulsars fall back on the Ga
lactic plane.
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Рассмотрено магнито-дипольное излучение нормальных стволов квантованных 
сверхт'-гучих нейтронных вихревых нитей в сильных локальных магнитных полях, созда
ваемых плотной сетью протонных вихревых нитей. Показано, что атот механизм объяс
няет наблюдаемое замедление угловой скорости вращения подавляющего большинства 
пульсаров В рамках атого механизма проведена оценка радиусов «прс»-фазы нейтрон
ных звезд г использованием имеющейся статистики пульсаров.

1. Введение. В последние годы рядом авторов [1] были предприняты 
попытки теоретического объяснения наблюдаемого теплового неимпульсно
го рентгеновского излучения пульсаров [2]. В работе [1] был предложен 
механизм магнито-дипольного излучения сверхтекучими нейтронами — 
МБЕЬХ. Согласно механизму MDRSN сверхтекучие вихри могут излучать 
фотоны в среднем магнитном поле В ~ 1012 Гс, в то время как куперовские 
пары нейтронов находятся в состояниях 1 * 3Рг. В работах [1, 3] рассматри
вался вопрос уменьшения угловой скорости вращения нейтронной звезды 
в рамках механизма МВЕБМ.

Нами предложен механизм магнито-дипольного излучения стволов 
сверхтекучих нейтронных вихрей в сильных локальных магнитных полях 
В ~ 10й Гс, создаваемых сетью протонных вихрей [4]. Излучение толь
ко стволов вихрей, состоящих из нормальных нейтронов, достаточно для 
объяснения уменьшения угловой скорости вращения пульсаров. Механизм 
магнито-дипольного излучения стволов вихрей — МДИСВ действует и 
тогда, когда сверхтекучие нейтроны спарены в состояниях *5о. Тем самым 
механизм действует во всей «пре»-фазе. Проведена оценка возможных ра
диусов «преь-фазы нейтронных звезд на основе статистики пульсаров в 
предположении, что уменьшение угловой скорости звезды обусловлено 
только механизмом МДИСВ. Полученные результаты хорошо согласуются
с теорией строения нейтронных звезд.
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В «пре»-фазе нейтронной звезды имеем вращающуюся сверхтекучую 
нейтронную жидкость, которая представляет сабой регулярную решетку 
квантованных вихрей со стволами из нормальных нейтронов. Количество 
вихрей М и расстояние Ь между ними задается формулами

(1)

/ nfr УР
'2тпЛ^/ (2)

где 7? — радиус «пре»-фазы, Q — угловая скорость вращения нейтронной 
звезды, тп—масса нейтрона, п. — квантовое число циркуляции. Радиус 
ствола do нейтронного вихря представляет собой длину когерентности ней
тронной жидкости

ао =
й’ р'ь 

2т1/՛ а
(3)

где ЕР—энергия Ферми, —импульс Ферми нейтронов, р — плот
ность нейтронной жидкости, А — величина энергетической щели.

В работе [4] было показано, что вокруг каждого нейтронного зихря 
возникает из-за эффекта увлечения [5] плотная сеть протонных зикрей, 
которая занимает площадь ъг2} < «6։. Средняя индукция магнитного (поля 
вокруг нейтронного вихря [6]

4к).’
(4)

где к — коэффициент увлечения протонов нейтронами, X — глубина про
никновения магнитного поля, Фо — квант магнитного потока, разный 
2-10՜7 Гс-см2.

При ^о-опаривании спины нейтронов в куперовской паре направлены 
антипараллельно и полный магнитный момент пары равен нулю. Нормаль
ные же нейтроны в стволе обладают некомпенсированным магнитным мо
ментом и из-за вращения в магнитном поле будут излучать фотоны с часто
той, равной частоте вращения

пй (D = ----------- • (5)

При плотностях р больших , чем плотность ро = 2- Ю1* г/см3 .для сверх
текучей нейтронной жидкости преобладает 3Рг — спаривание. Как утвер
ждалось в работе [1], в этом случае возможно также излучение сверхтеку
чих нейтронов, так как полный спин пары при 3Рз— спаривании равен 



НЕЙТРОННЫЕ ВИХРЕВЫЕ НИТИ 339

Й. Однако, на наш взгляд, и в этом случае излучение возможно только из 
стволов нейтронных вихрей, где нейтроны нормальны. Вращательное дви
жение сверхтекучих нейтронов вокруг ствола нейтронного вихря кванто
вано, и если вихрь находится в основном стационарном состоянии с п. =1, 
ТО сверхтекучая часть нейтронов не может излучать.

Возможное излучение с переходом вихря из состояния л =/=■ 1 в основ
ное состояние было рассмотрено в работе [7].

2. Магнито-дипольное излучение нормальных стволов нейтронных 
вихрей. Интенсивность излучения одного нормального нейтрона выражает
ся формулой:

2ш4 л 2ш4 л
1Г = ^-гХК/1Чк'>1’ = — <И\м+м.\։>, (6)

у

где |/>—начальное состояние, |^>—конечное состояние, Мг— опера
тор магнитного момента. Рассматривая когерентный конечный объем ДИ и 
полагая

< г|УИ+Л?,| ։> = < 1-||М.Р11- > ^М\у, (7)

где у — соответствующий макроскопический магнитный момент, полу
чим для энергии, излученной этим объемом, следующее выражение:

2со-*
^7ди=з^з՜ (8)

Макроскопический магнитный момент определяется следующим образом: 

М,у=7^У. (9)

Здесь Н — средняя напряженность магнитного поля, создаваемого протон
ными вихрями, ХЛ — парамагнитная восприимчивость нормальных нейтро
нов, равная

*■=-Г<“>
где 7 ■= ^Л Но/$ — гиромагнитное соотношение для нейтрона, 4п/с1е. — 
= тпНкр12т:։Ь3 — плотность состояний на поверхности Ферми, gП~• 
= — 3.826, Цо —- е/1/2трс — ядерный магнетон.

Средняя напряженность магнитного поля определяется согласно рабо
те [8] следующим образом:

— 3 -
" = ~В- (11) от:
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Для мощности, излучаемой одним нейтронным вихрем, получаем 

2 «>< /з§\2 „ 1

3. Замедление вращения звезды. Энергия нормальных нейтронов, на
ходящихся в стволах вихревых нитей, уменьшается из-за излучения фото
нов. Поскольку эти нейтроны взаимодействуют с нормальными электрона
ми, то их энергия пополняется за счет энергии вращения звезды. В резуль
тате происходит уменьшение угловой скорости пульсара, которое опреде
ляется из соотношения:

- /22 = 1Гт.

»։'.=з-#х.։(вг) («"8М’т֊- (12>

где X = 21гс/а։с — длина волны, соответствующая угловой скорости 
вращения ։ос, 27— средняя длина вихревой нити, равная

2» = уу 2? = 2 ^(1 Я3՜)՛ (13)

Здесь Яо — радиус ядра звезды, состоящего из смеси нормальных элемен
тарных частиц.

Полная мощность магнитно-дипольного излучения стволов нейтрон
ных вихревых нитей звезды определяется следующим выражением:

3 4 2
~ 128.-(И>

где р — период вращения пульсара. Подставляя значения В и Ь из (4) и 
(13) и проводя вычисления, получаем:

= (15)
где

/ Д \а / Я2 \Кт = 7.54-1О~2(£Фо)2Я’(1-^ - (16)

Таким образом, потери энергии, обусловленные магнито-дипольным 
излучением стволов вихрей, обратно пропорциональны периоду вращения 
пульсара. Принимая Яо = 1О®Яов> R = 10® Яв, Д = 1.6-10-6Дл^։<>, 1 = 
= 10-п111 и учитывая, что коэффициент увлечения £ = 0.5 [6], имеем

Я3Д2 / R2 \
Хт = 1.93 1 034- 6 м,° 1------ £ • (17)

\4 *, к

(18)
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Подставляя сюда 2 — 2*/р, 2 =—2пр1р*, получаем

р = В1Р\
где

к д2« (В, = —=- = 4.89-10»-^ В3 1
' 4«’/ //^ 6 *г.|

Уравнение (19) запишем в виде:

(10’рр)1/2--=(1014В1)’/2р3/2.

Обозначая О = 10’ (рр)1'2 и а = 1д(10иД)1/2, имеем:

1др
Рае. 1. Зависимость 1д О от 1д р для 291 пульсара. Три прямые представляют со

бой соответственно графика функции 1д О — а + 1.5 1д р для значений а = —1; 0; 0.9.

Зависимость 1д£) от 1;р для 291 пульсара приведена на рис. 1. По
лагая / = 5՛ 10“ г՛см’, 1ц = 1, Вы и ДМ։о = 0.1, получаем

(19)'

(20>

(21>

(22)՝

а = ^֊1и(0.98/?|). (23)֊
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Из уравнения (22) и рис. 1 следует, что а изменяется от —4 до 0.6. Вы
числив радиусы «пре»-фазы нейтронных звезд из уравнения (23), прихо
дим к выводу, что у 80% пульсаров эти радиусы лежат в интервале допу
стимых значений: 4 км <. R -С 12 км.

Если замедление пульсара происходит только из-за магнито-диполь
ного излучения наклонного магнитного момента нейтронной звезды, то у 
старых ‘пульсаров, то есть у пульсаров с ■большими значениями периода 
р должны были наблюдаться только малые значения производной периода 
р. Однако такой корреляции не наблюдается i(cm. рис. 1). Данная пробле
ма теории разрешается, если предположить, что замедление вращения пуль
саров происходит не только из-за вышеуказанного механизма излучения, 
но и из-за механизма излучения, предложенного в настоящей статье. В рам
ках такой теории разброс наблюдаемых значений р и р объясняется раз
личными значениями радиусов «пре»-фазы нейтронных звезд.

Из анализа наблюдательных данных (см. рис. 1) можно также сделать 
'следующее качественное утверждение. В рамках эволюционной теории 
.пульсаров только у очень молодых пульсаров (р < ро) замедление об
условлено магнито-дипольным излучением наклонного ротатора, а у осталь
ных пульсаров (р > Ро) оно обусловлено магнитондипольным излучением 
стволов нейтронных вихрей. Конкретное значение ро, которое определяет 
границу преобладания рассмотренных нами механизмов излучения, можно 
получить из дальнейшего анализа имеющихся наблюдательных данных. 
Результаты этих исследований будут опубликованы в скором будущем.

Бюрахавская астрофизическая
обсерватория

Ереванский государственный 
университет

MAGNETIC DIPOLE RADIATION FROM NEUTRON VORTEX 
FILAMENT CORES

D. M. SEDRAKIAN, A. D. SEDRAKIAN, К. M. SHAHABASSIAN

The magnetic dipole radiation from quantized superfluid neutron 
vortex filament normal cores in strong local magnetic field caused by 
dense network of proton filament is considered. It has been shown that 
this mechanism explains the observed angular velocity reduction in pre
vailing majority of pulsars. In the scope of this mechanism an evalua
tion of radii of neutron star „npe“-phase using available pulsar statis
tic is made.
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Получены уравнения, описывающие строение конфигураций доэвездного сверхплот
ного вещества с учетом эффектов, возникающих из-за искажения пространства — вре
мени (при сверхвысоких плотностях порядка ядцрнон и выше). При этом каждая от
дельная частица газа (претерпевает фазовый переход. Происходит сдвиг спектра масс,, 
энергий-импульсов частиц, а следовательно и энергии (плотности масс) газа в целом 
вверх по энергетической шкале. Ядерные силы отталкивания между барионами стре
мятся к нулю при сверхувеличении плотности конфигурации. После фазового перехода՛ 
частица (а следовательно и газ в целом) приобретает искаженный угловой момент. По
казано, что, несмотря на малость обычного углового момента компактного распределе
ния протовещества, в отдельных случаях, благодаря сильному чисто внутреннему иска
жению пространства — времени, искаженный угловой момент может достигать доста
точно больших значений. Указанные явления непосредственно связаны с глобальными՛ 
свойствами искажения пространство-временного континуума. Поэтому они всегда суще
ствуют безотносительно к выбору той или иной модели конфигурации сверхплотного 
вещества.

1. Введение. В начале 50-х годов разносторонний анализ наблюдатель
ных данных, относящихся к группам молодых звезд (звездным ассоциа
циям) и внегалактическим нестационарным явлениям, привел к созданию 
новой космогонической концепции [1]: процессы происхождения и эво
люции космических тел разворачиваются от весьма плотных компактных 
состояний вещества к более разреженным путем распада. Вопрос сводился 
к существованию неких сверхплотных прототел, состоящих из дозвездно- 
го вещества, от которых рождаются «обычные» космические тела.

Выполненная ранее работа [2] по исследованию сверхплотных конфи
гураций холодного вырожденного ферми-газа выявила невозможность су
ществования устойчивых равновесных конфигураций такого рода с масса
ми, превышающими некоторую критическую (—1.5 Все конфигура
ции с массой, превышающей критическую, коллапсируют. Учет к тому же 
и релятивистских эффектов [3—6] «ухудшил» этот предел до с^О.7 М®. 
В [7] были рассмотрены конфигурации, состоящие из смешанного барион
ного газа. При этом выявилась возможность существования новой струн- 
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туры: фазово-зональной стратификации конфигурации. В дальнейшем оги 
исследования были продолжены ([8, 9]). К настоящему времени имеется 
обширная литература, ‘посвященная этому вопросу (см., например, [10. 
11]). Однако предпринятые многочисленные теоретические поиски не при
вели к конфигурациям с очень большой массой (по крайней мере на не
сколько порядков превосходящих массу Солнца) и временем жизни. Сле
дует заметить, что с самого начала своего появления представление о до- 
звездном сверхплотном веществе, фрагментация которого приводит к об
разованию различных космических систем, вызвало возражения сторонни
ков «классического» направления. Основанием для этого послужила необ
ходимость допущения резких отклонений от фундаментальных законов 
традиционной физики [12]. Главными являются следующие принципиаль
ные затруднения, неразрешимые в рамках современных теоретических 
представлений: 1) наличие гравитационного радиуса в качестве нижней 
границы допустимого радиуса любой гравитирующей массы в гидроста
тическом равновесии; 2) отсутствие источников энергии, необходимых для 
расширения; 3) ограничение на сжимаемость барионного газа; 4) пробле
ма углового момента космических объектов; 5) проблема гидростатической 
устойчивости конфигурации при сверхувеличении ее массы.

1) Общая теория относительности (ОТО) накладывает сильное огра
ничение на возможные предельные плотности сверхмассивных стационар
ных компактных объектов. В качестве примера укажем, что для дозвезд- 

ных сгущений порядка массы галактики получается 
9

R >— г, — 0.01 пк, 
8 '

р < 2-10՜® г см 3. По-видимому, альтернативные теории тяготения (см., 
например, [13—15]) в этом пункте могут оказаться более плодотворными, 
поскольку их предсказания в сильно нелинейных режимах больших полей 
заметно отличаются от предсказаний ОТО. Некоторые из них вообще не 
предсказывают существования объектов, родственных черным дырам.

2) Согласно работам [1, 16, 17], ограничение плотности, возникающее 
при попытках построения теоретических моделей, имеет принципиальный 
характер, и объяснение богатого спектра наблюдаемых явлений, сопут
ствующих процессам звездообразования, невозможно в рамках существую
щих физических представлений. Не исключается возможность нарушения 
в недрах активных ядер галактик привычных законов физики, в особенно
сти закона сохранения энергии <в обычной формулировке |(благодаря су
ществованию новых форм энергии).

3) При плотностях барионов, превышающих 1.6-10“ см՜3, имеется не
определенность, связанная с уравнением состояния вещества. Однако, не
зависимо от деталей, оказалось возможным получить предельную массу 
в 3—5 М® [9]. При этом установлено, что вращение может увеличить 
предельную массу не более чем на 20 %.
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4) Проблема углового момента космических объектов является одной 
из основных трудностей новой космогонии. В работе [18] говорится, что 
расширившаяся из сверхплотного состояния звезда не может вращаться 
со скоростью вращения обычных звезд, поскольку, даже если скорость 
вращения компактного тела близка к скорости света, его начальный угло
вой момент мал. Эта проблема является более острой для скоплений и 
сверхскоплений галактик.

5) При сверхувеличении массы конфигурации достигается (какой бы 
из имеющихся теорией мы ни пользовались) критическая точка, в кото
рой гравитационные силы сжатия становятся доминирующими (стадия ре
лятивистского коллапса). Причем, достаточно добавить извне небольшое 
количество энергии, чтобы на границе устойчивости начался процесс не
удержимого безграничного, катастрофического сжатия конфигурации под 
действием грандиозных гравитационных сил. В рамках общепринятых тео
ретических представлений дело обстоит так, будто ничто не сможет спа
сти сверхмассивное образование от релятивистского коллапса до тех пор, 
пока не будет найден конкретный механизм, обеспечивающий соразмерный 
рост внутреннего давления газа с увеличением массы, а следовательно и 
гравитационных сил сжатия. Только в этом случае, при сохранении усло
вия гидростатического равновесия, сверхмассивное образование действи
тельно может оставаться в статическом состоянии в течение длительного 
времени.

Недавно появилась возможность совместного преодоления вышеука
занных трудностей на основе представлений о гравитации, развитых в 
[19]. С ее помощью впервые появляется возможность допустить совершен
но новые свойства пространства—времени, проявляющие себя на малых 
пространственно-временных интервалах, и процессов, протекающих в этих 
условиях. Это обстоятельство может иметь решающее значение для более 
глубокого понимания физики дозвездного вещества. При сверхвысоких 
плотностях выше ядерной (р^ 1015 г см՜3, 1038 см՜3, чему соответ
ствуют расстояния ^0.4 ферми) пространственно-временной континуум 
искажен [19]. В этих физических условиях проявляются совершенно но
вые явления, такие, как явление приобретения частицей искаженной массы 
покоя и энергии-импульса; явление асимптотической свободы ([19], гл. 4). 
Благодаря первому каждая отдельная частица газа претерпевает фазовый 
переход, вследствие чего она выходит из массовой поверхности. В этих ус
ловиях закон сохранения энергии—импульса, в традиционной форме заме
няется новым законом сохранения «искаженной» (обобщенной) энергии— 
импульса изолированной системы, находящейся в искаженном простран
ственно-временном континууме ([19], гл. 3, 4).

Новое фазовое состояние материи, находящейся в искаженном про
странственно-временном континууме, назовем протовеществом. В астрофи
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зическом аспекте оно соответствует доэвеэдному сверхплотному веществу, 
введенному впервые в новой космогонической концепции.

Следует отметить, что в рамках нижепредлагаемой теории именно яв
ление внутреннего искажения пространства—времени обеспечивает сораз
мерный рост внутреннего давления вырожденного барионного газа с уве
личением его массы.

Вышеуказанные явления имеют прямую связь с глобальными свой
ствами пространственно-временного континуума, поэтому они существуют 
безотносительно к выбору той или иной модели конфигурации.

2. Общие уравнения равновесных конфигураций. Для простоты будем 
рассматривать центрально-симметрическую ранвовесную конфигурацию. В 
систем)’ уравнений, определяющих строение равновесной конфигурации 
(при «нулевой температуре»), входят уравнения полей гравитации и вну
треннего искажения, уравнения гидростатического равновесия и состояния 
вещества. Если в неподвижном центрально-симметрическом распределении 
материи, находящейся в искаженном пространстве Р (3), отсутствуют по- 

/
перечные натяжения и нет перемещения масс, то тензор искаженной энер
гии—импульса имеет вид:

Т1= Т^-РЦг), г(:Р(3), (1)

где Р5 (г) и (г)— давление и макроскопическая плотность энергии 
протовещества ('измеренные в „сопутствующих координатах“).

а) Уравнения полей гравитации аДг^) и внутреннего искажения а^г ), 

ар(гр) (а=1, 2, 3), г^Р(З), записываются в виде:

1 I до™ .
= - — £0П-т—РЛН ֊

2 |
О#11 
да0 + (2)

д833 .
#33 “7---------г #|1

Оа0
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где 8^, — метрический тензор искривленного и внутренне-искаженного 

континуума: 7^07^-♦ С“ (Р(3) ф 7'(1)), та — масса покоя полей

«0,1 а,. М— обычная концентрация частиц и 9 (у) — функция единично
го скачка:

’(») = {^<о. (5>

Диффеоморфизм г(г^:Р(3)0Г(1)->-Р(3)ЭГ(1) определяется фор

мулой:
-₽ = р֊֊т|- ™

Комптоновская длина полей % и а։ равна:

———~0.4 ферми. (7)
тас

б) Уравнение гидростатического равновесия имеет вид [20]:

дР/
֊ + (р'+Р')Г=0, (8)

0г
где

р — 2_ £°° . ^-ДД-. (9)
2 дг

в) Вследствие чисто внутреннего искажения континуума Р (3)© ТД!), 
жаждая отдельная частица газа претерпевает фазовый переход:

Е — £/
' У (Ек, Рк, т>)а>Р(3)©Г(1),

Рк^Р{, - (10>
т РЬ Ч)«^(3)®Г(1),
тк т*> / /

где Ек, Рк, /Пк — энергия, импульс и масса покоя частицы &-го типа. Пара
метры обычных конфигураций сверхплотного вещества чувствительны к 
изменениям уравнения состояния. Однако известно, что никакие измене
ния уравнения состояния '(без учета явления искажения пространства — 
времени) не способны обеспечить сверхбольшие массы конфигураций. 
Уравнение состояния барионного 'протовещества выводится исходя из об
щих принципов минимума плотности искаженной энергии конфигурации 
и. законов сохранения барионного и электрического зарядов. В области 
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плотностей выше ядерной появляются различные стабильные гипероны, что 
обеспечивается принципом Паули. При достаточно больших плотностях, 
когда в среде имеются все виды барионов, имеем:

(зЬ — ф + № № (№) 4- с\ (11) 
и

^=֊3^4(аЬ- 8зЬ-г՜3'() + <*')’’ <12>

где
/ Р{ \ (т')4сь /т{\<- 4агзЬ ( т^с) ’ Кп = 32к’А3 ’ “ \՜^) ’ (13>

рк = (З^ ЛЛ^> = (Зпа)1/з Л (Л^{)1/з.

Здесь производится суммирование по всем барионам, т£—искаженная 
масса покоя нейтрона, — искаженный граничный импульс Ферми, 

— искаженная концентрация частиц. С помощью определенных фор
мул можно все параметры выразить через соответствующий параметр 
для нейтронов /£. Поэтому задача сводится к определению как функ
ции расстояния до центра конфигурации. Действительно, параметры 
являются функцией от соответствующих концентраций частиц, а между 
последними имеются однозначные соотношения. Полученная в работе [7] 
фазово-зональная стратификация конфигурации смешанного барионного 
газа имеет место и при искажении пространства—времени. В качестве при
мера укажем, что между искаженными концентрациями барионов с одина
ковым электрическим зарядом имеется следующее соотношение:

(14)

(15)

Формула (14) справедлива при любом подборе барионов.
Ядерные силы передаются посредством обмена квантами янг-миллсов- 

ского калибровочного векторного поля. Поэтому, согласно [19], ядерная 
потенциальная энергия (Л^) для одной частицы подвергается перенорми
ровке при искажении континуума:

щл/)- £/'(М„ ё),. (16)
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где 9 — угол чисто внутреннего искажения. Следует отличать вышеуказан
ное явление от предсказуемого квантовой хромодинамикой (КХД) [21]. 
В рамках последней сильные взаимодействия между цветовыми кварковы
ми полями, которые образуют фундаментальное представление группы 
315 (3), передаются посредством октета глюонов (неабелевых калибровоч
ных векторных полей Янга—Миллса, определенных в пространстве Мин
ковского /’(З) 7*(1)). При этом асимптотическими состояниями в тео
рии считаются не кварки и глюоны, а составные частицы, состоящие из 
них, которые должны отождествляться с известными сильно взаимодейст
вующими частицами. Из требования масштабной инвариантности теории, 
т. е. инвариантности относительно преобразований ренормализационной 
группы, следует закон изменения эффективной константы связи, равной 
в низшем порядке ё2 (цо) и содержащей поправку О (#4(цо)):

«' ы = 8ж’/ (^֊ С - 4֊ С,} 1п -Е- ■ 
X 3 3 / л

Здесь р — произвольный масштаб с размерностью массы, С’пржс — ин
декс Дынкина присоединенного представления группы 315 (3), Л — 

масштабный параметр КХД: 1пЛ=1пр0 — 8к2/^’(р0) прнс

Для группы 315(3): С'пржо = 3, С{ =— для каждого дираковского фер

миона, следовательно С,—»—п
, 2 ■

где п, — число ароматов (п, = 6)-

Если в модели конфигурации протовещества учитывать масштабную 
инвариантность сильных взаимодействий, то потенциальная энергия 
и (Ы) подвергается перенормировке. К тому же учет явления внут
реннего искажения пространства — времени приводит к вторичной пе
ренормировке.

Барионное протовещество заполняет всю центральную область равно

весной конфигурации. Оно окружено Оболочкой (где = аа = 0), состоя
щей, в свою очередь, из трех слоев (внутреннего, промежуточного и наруж
ного), в которых обычное вещество находится в разных фазах [7. 8] — 
(преА), (пеА), (еА), соответственно (здесь и—нейтрон, р—протон, е— 
электрон и А—атомное ядро).

С помощью уравнений (2—16) полностью определяется строение рав
новесной конфигурации, если только известны функции:

(17),
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£{ = £/(£,, с А, ткс\ 0), (18)

А==А(А. с-1£*> т*с> Ь. (19)

т{= т{(тк, с՜2Ек,с~гРк, 0). (20)

Следовательно, необходимо определить именно функции (17—20) в кон
кретных физических случаях. Эта задача решена в [19] (гл. 4). Показано, 
что происходит сдвиг спектра масс, энергий—импульсов частиц, а следо
вательно и энергии (плотности масс) протовещества в целом вверх по 
энергетической шкале. Ядерные силы отталкивания между барионами стре
мятся к нулю при сверхувеличении плотности частиц.

Приведем метрическую квадратическую форму вне конфигурации, 
т. е. при г > гь, где Гъ — граница распределения вещества, при котором 
Р = р = 0. В пустом пространстве, окружающем сферически-симметриче- 
ское распределение вещества, согласно [19] (гл. 1), имеем:

ds2 (1 — ха0)’с’Л’ - (1 + xa0)’rfr։ - r։ (sin’ 0rf<p’ + с/0’), (21)
где

г, _ 2Р t.G
Ла°~2гр ’ с’ (22)

гв— гравитационный радиус распределения, О—гравитационная постоян
ная. На основании уравнения состояния = р^ (Р^) уравнение (8) инте
грируется, а константа интегрирования определяется из требования не
прерывности метрики при переходе через границу [4]:

2rbpJexp I p/u-p/(p/) 
L 6

(23)

3. Искаженный угловой момент частицы протовещества. При фазовом 
переходе частица (а следовательно и протовещество в целом) приобретает 
искаженный угловой момент. В общем случае задача нахождения иска
женного углового момента частицы трудоемкая, а аналитические выраже
ния довольно громоздкие. Поэтому их здесь не приводим.

Ниже ограничимся подробным исследованием лишь двух наиболее 
простых случаев чисто внутреннего искажения (оо'(Гр) = 0) континуума 
Р(3)Ф Г (1), которые достаточно наглядно освещают все существенные 
стороны общей картины.

а) Случай одномерного времениподобного чисто внутреннего иска
жения.
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(Oo»s ай«£0, а01 — а,л — аг = 0, tg0o= —ха„).

Тогда ([19]):

Р։ 2=Pj 2cos60, Р3 — Р„ d, =cos60d| — sin0oda, (24) 
/ ' • / xf

d3 = cos 0O <?a 4՜ sin 0O dit d3 = d3 4- tg &od3, 
Xf - " */ '

где da =---- —; x’ ха и u“ — координаты частицы в пространствах
■ dz '

Р(3), Р(3) и Р(3), соответственно. Отсюда получим: 
/ “

dx, = cos 0О dx՝ — sin % ^u’> dx2 = cos % dx2 4֊ sin 0U du՝, (25)

dx>- + . (26)

1 + t?2 &i)
С помощью формул (24—26) находим компоненты искаженного дифферен
циального углового момента частицы:

dMt = cos 0О dMi -г sin 0о Р3 ----- — 0 — sin 0oP3</u',
' l+tg’0o

dM3 = cos 0O dM3 — sin 0o Pt -—n dX ~*՜ — sin ^0Padu*, (27)

H-tg։0o

dM3 — cos5 0O dM3 4֊ — sin 20o (Ptdu՝ 4՜ P3du2), 
f 2

где dM= [Рсбг] — обычный угловой момент частицы. Часть искажен
ного углового момента, зависящая от внутренних координат частицы, 

обозначим через dM. В случае, когда поле а0 не зависит от и1, из 
a

(27) имеем:

sin0oP2u3 ■ д г> 1 »х sin0oPiU3 -ди։ 2— ------ sin 0О Р3и', М3=--- s—1-------- sin о0 Р3и2,
l+tg’0o ° l+tg’0o

(28)

= — sin 20о (Pja1 4-Pjn5).
» 2



354 Г. Т. ТЕР-КАЗАРЯН

Из (28) видно, что искаженный угловой момент частицы М = М 4֊ М 
f * а 

может достигать достаточно больших значений, если только величина

М достаточно большая, 
а

6) Случай одномерного пространственноподобного чисто внутреннего

искажения (а0։ = at = аа = 0, а3 ֊ а =/= 0, tg 9 = — ха). Тогда:

Р. . = cos 9 Р. ,, Р3 = Рз —tg Omc, <?3 = d3 - tg 9 d03, 
f ' 1,1 f xf “ “

(29).

da = cos 9<2a — sin 9d01։ d։ = cos 9d, -+ sin 9do։,
*/ * « XJ

где u0“ — внутренние координаты частицы в пространстве Г(3). Поэ- 
а

тому:

dx^ — cos 9 dx' + sin 9 du01, dx2 = cos 0 dx2 — sin 9 du'', (30)-

^+t8-SrfJ. . (31)
l-tg’9՜

С помощью формул (29—31) находим:

а ju I • OD tg6rfx3 + rfun3 dMx — cos о dMi + sin 9 P2 —2---------------------1-
' 1 ֊ tg3 9

4՜ sin 9 me dx2 + (P3 — tg 9 me) sin 9 du"', (32)

dMt = cos 9 dM2 - sin в Pt tg9rfx3 + </n°3  

f 1 - tg’ 9

— sin 9 me dx1 + (P3 — tg 9 me) sin 9 du02, 

dM3 = cos։ 9 dM3---- ^(Pidu01 -f- ^«/u0’).

Если поле чисто внутреннего искажения не зависит от координат и01, то 
имеем:

= 81п 6 Р1И°3 4֊ (Р3 - tg 9 me) sin 5 Ио։, 

1 — tgJ 9
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М2 = — ——---- F (Р3 — tg 6 rnc) sir. 6 u0։, (33)
l-tg’8

М3 = - — sin 26 (Ли01 + P,u0։). 
“ 2

Таким образом, в случае вращающегося протовещества имеем дело с иска
женным угловым моментом распределения материи. И, несмотря на то, что 
обычный угловой момент компактного распределения мал, тем не менее, в 
отдельных случаях, благодаря сильному чисто внутреннему искажению 
континуума, искаженный угловой момент может достигать достаточно 
больших значений. Настолько больших, что с его помощью могут быть 
обьяснены значения угловых моментов обычных космических тел.

В заключение отметим, что настоящая серия работ будет завершена 
второй частью, в которой будет аналитически подробно исследована зада
ча в наиболее простом случае однокомпонентного равновесного образова
ния барионного протовещества при одномерном пространственноподобном 
внутреннем искажении континуума Р(3)Ф Т (1). Там же (отказываясь 
от классических представлений о черных дырах и родственных им объек
тах) предлагается альтернативный подход моделирования астрофизиче
ских сверхкомпактных объектов на основе допущения существования цен
тральных массивных сверхплотных доэвездных образований. Будет пока
зано, что активные галактические ядра со сверхэддингтоновской светимо
стью (причем, значения наблюдаемых параметров некоторых из них явно 
не согласуются с предсказаниями аккреционных моделей черных дыр) хо
рошо моделируются в рамках вышепредложенной теории, особенно при 
учете асимметрии геометрии излучения.

Автор выражает искреннюю признательность академику В. А. Амбар
цумяну за полезные обсуждения.

Бк\ракаь<кая астрофизическая
обсерватория

ON THE STUDY OF EQUILIBRIUM CONFIGURATION OF 
PROTOMATTER. I

G. T. TER-KAZARIAN

The equations which describe the structure of the configuration 
of primordial superdense matter, when one takes into account the ef
fects due to the distortion of space-time (at the superhigh density of 
Order of magnitude and above nucleus) have been obtained. Whilst each 
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particle of gas undergoes to the phase transition. The shift of mass, 
energy-momentum spectra and due to it the shift of energy (density of 
mass) of gas as a whole upwards along the energy scale took place. 
The nuclear repulsive forces between the baryons damp down to 
zero with the above increasing of density of configuration. The 
particle (and due to it the gas as a whole) acquires distorted angular 
momenta. It has been shown that in spite of the fact that the ordinary 
angular momenta of compact distribution of protomatter is small, ne
vertheless, in special cases the distorted angular momenta acquires suf
ficiently large amount due to the strong pure inner distortion of space 
time continuum. The mentioned phenomenon is directly due to the global 
properties of space—time continuum, therefore they exist independently 
upon the choice of the model of the configuration of primordial super- 
dense matter.
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Предложена теория с переменной гравитационной постоянной и двумя метриками. 
Она согласована с ньютоновским и пост-аьютоновскнм приближениями теории тяготе
ния, когда безразмерный параметр |£] 4-.10~в. В ее рамках полное действие ста
тического сферичесхи-симметрнческого небесного тела 5^ + 5т = —Мхе2; М—масса 
звезды, х — цремя в удаленной системе отсчета, относительно которой звезда покоится. 
В теории Иордана—Бранса—Дакке [£| 1, а + —Мхе2. Найдено реше
ние уравнений поля вне распределения месс. Формула Толмена для массы звезды 
эйнштейновской теории справедлива также в рамках обобщенной биметрячеокой теории 
гравитации.

1. Введение. В обобщенной теории гравитации Иордана—'Бранса— 
Дикке [1—6] действие тяготеющих масс определяется выражением

5 = У (- хЛ» + *81к -֊֊У- 8 + ֊ УА^У- 8 (1)

где ■х = с4/8кС — независимая полевая переменная, хг=дх/дх£, Лт — 
плотность функции Лагранжа материи, а Е — безразмерный постоян
ный параметр. В этой теории Ас отождествляется со скалярной кри
визной R пространства—времени. При этом для конечных $ и слабого 
поля тяготения х не переходит в соответствующую ньютоновскую 
постоянную х0 = с*/8'пС0 (см. (22)). Другая особенность теории (об
суждаемая ниже) связана с экстремумом функционала действия.

В специальной теории относительности при отсутствии полей действие
частицы равно

(1а)

9—490
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где т — ее инертная масса, а и — скорость. Рассмотрим статическое сфе- 
рически-симметрическое распределение гравитирующих масс. В удаленной 
инерциальной системе отсчета небесное тело вместе с собственным гра
витационным полем обладает определенной инертной массой М;, и по ана
логии с (1а) естественно потребовать, чтобы

5, + 5т= — М/сУс2 — ъЧ,

Где и—скорость небесного тела, а I — соответствующее время. С другой 
стороны, принцип эквивалентности позволяет отождествить Л/( с тяготею
щей массой М, поэтому полное действие

5 = 5, + 5т = -ЛГтс։, (2)

т — время в удаленной инерциальной системе отсчета, относительно 
которой звезда покоится. Нетрудно показать, что для и х, удовлетво
ряющих уравнениям теории Иордана—Бранса—Дикке

“ Р/к 2$ 4-3

Т х" = ------- >
25 + 3

полное действие (1) гравитационного поля и материи определяется выра
жением

5։ = ֊Т Пре’֊—-(рс’-ЗР) (4).
3 1՜

где
= (рса + р) “* - рг,к (5)

— тензор энергии-импульса звездного вещества, рс2 и Р — его плотность 
энергии и давление,

Ат=—рс’ (6)

— плотность функции Лагранжа изоэнтропического макроскопического ве
щества [7—9] в релятивистской теории, а хп = £п'х,. Формула

ЛГ։ = (*ГР + ЗР—+ /^7^2 (7)И с2(5 + 2)Г

для тяготеющей массы получается из уравнения (За) при £=£ = 0 и (22). 
Как видим, (4) и (7) не удовлетворяют равенству (2). Ойо не удовлетво
ряется также в теории Эйнштейна если Ав = R (см. [10—12]), поскольку 
общей теории относительности соответствует предел £-»-оо [4]. Используя 
известный произвол в выборе действия, можно удовлетворить равенству 
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(2) добавлением к плотности функции Лагранжа дивергенции произволь
ной функции, не нарушая инвариантности 5 относительно преобразований 
координат. Этого можно добиться [12] в рамках биметрической формули
ровки общей теории относительности [13—17], когда

Л, = ^(Г'ПГ^֊Г^Г^). (8У

Г[к = Г'и — Г]4 — тензор аффинной деформации, равный разности меж
ду символами Кристоффеля искривленного пространства — времени с 
квадратом интервала Л2 = $1к <1х'<1хк и соответствующего плоского 
пространства — времени с квадратом интервала </35 = Ч1к (1х*с1хк. В свя
зи с этим, естественно, возникает необходимость рассмотреть биметри
ческую теорию гравитации с переменной С. Разумеется, при х = х0 
она будет совпадать с общей теорией относительности, поскольку R 
и (8) отличаются друг от друга дивергенцией некоторой величины 
(см. (9)). Но в сильном поле тяготения, когда х ■/= х0> ее результаты 
будут отличаться от выводов как общей теории относительности, так 
и теории Йордана-Бранса-Дикке.

2. У равнения поля. Рассмотрим теорию с действием (1) и плотностью 
функции Лагранжа — ■кЛ.йИ, задаваемой (8). Варьируя 5 по й’л, х и вос
пользовавшись формулами [9, 13, 1'5—18],

R = *<к (й„ г2, -Т\к Г«„) + р = *'»Г'В - Я“Г^, 

____ (9) 
= (8ПД, ֊ (П).т,к = -Д= -5(/~Мт) >

V — 8 *8
после преобразований находим уравнения поля

"Ь *Л *(Г ^«)п ’ ~ = ^11։ 2՜ (10а)

(2гх‘-хй')։1= г . (Юб)

(ср. с (3)). Взятые в круглые скобки индексы I, /г означают симметризацию 
соответствующего выражения. Из инвариантности

относительно бесконечно малых преобразований координат х‘ —>х,Ц- 
Н-е'(х) вытекает [18] уравнение гидродинамики

П* = о. (11)
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Оно не содержится в системе уравнений (10) и поэтому (10) необходимо 
дополнить уравнением (11). В биметрической теории Розена [19] та же 
ситуация и связано это с наличием двух метрик. В теории Йордана—Бран
са—Дикке одна метрика и как следствие (11) вытекает из уравнений по
ля (3). Та же ситуация в общей теории относительности, поскольку пло
ская метрика не фигурирует [13—’17] в уравнениях Эйнштейна, хотя и со
держится в (8).

Ниже мы рассмотрим задачу о статическом сферически-симметричс- 
ском распределении гравитирующих масс в системе координат, в которой

= с։<Л։ — </г։ — г’ (</8։ + з1п։ 8 сйр’). (12)

Из симметрии задачи понятно, что соответствующий интервал искривлен
ного пространства—времени

с/з’ = е’с’</*։ — еХ</г։ — еиг։ (</8։ + з։п։ 8 </<р։), (13)

где V, Л, ц — некоторые функции радиальной координаты г. В этом случае 
(10), '(11) сводятся к пяти уравнениям, которые позволяют найти V, Х,ц, 
Р и х. Для сверхплотных небесных тел р определяется давлением Р [4, 20], 
а для звезды типа Солнца (10), (14) нужно дополнить уравнением лучи
стого равновесия [21], из которого определяется температура -вещества.

Используя (12), (13) из (10), (11) можно вывести уравнение 

х'(Х'-ц') = (1-е^) (14)

справедливое как вне, так и внутри распределения масс (штрих—произ
водная по г). После интегрирования получаем

х'г։ (1 — еи՜՛’) еь+>֊։ 2 = const. (15)

Постоянная должна равняться нулю, поскольку мы полагаем х'(0)=^<х>, 
■что вполне естественно, х'^0 и поэтому для всех г

Н(г) = ).(г). (16)

Оставшиеся в (10), (11) уравнения принимают вид

— (xv'r’e*)' — (pcJ + ЗР) е3։՜'» (17а)
г։

2- Z՛ 4- 2'։ = — У’ + — —Y + — Ре"՜՝, (176)
г 4 2 \ х / х

Р,= - —(рс։4-Р)/, (17в)
2
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— [(г/ + 2«') г’е']' = ЗРе2*՜’, (17г)
г’

где « = (•» + л)/2.

3. Слабое гравитационное поле. Для звезды со слабым полем тяготе
ния [4, 18]

֊ * ~ ֊ 4 * РоС’г"-------« 1 > (18)
с’ [хо рос։

где ф — ньютоновский потенциал, Ро и ро — давление и плотность веще
ства в центре конфигурации, а Г1 — ее радиус. Учитывая это обстоятель
ство, из (17б) и (17г) находим

6х — отклонение х от своего значения в отсутствие поля тяготения. Тре
буя, чтобы (17а) и |(17в) переходили в уравнения ньютоновской теории

4 (Ф'г1)' = 4к6оР, Р' = - рф', (20)

получаем
G^G0, (21)

с погрешностью много меньшей, чем — ф/са, если |;| Р01р0с*. Уравне
ния (3) теории Йордана-Бранса-Дикке также переходят в (20), одна
ко [5]

G^GO(1 + ^-') 2‘ + 3 • (22)
°\ $ + 2/ 2Е + 4 V '

Только в случае |£| 2> 1 следует G — const с той же, что и в (21), точ
ностью.

Вычисляя (8) для метрик, определяемых из (12), (13), находим

Л, = —(•/-}- V) (е֊н — е-х) — р' (v' + р'^ е“х. (23)

С учетом этого обстоятельства, а также (16), (18), (19) и (21), сумма дей
ствий гравитационного поля и материи

Sm, (24)
8itG0 J

где dV — элемент трехмерного объема, а . >
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5ж^-т(М0с24- РИИ՝ ^0= Р«^' (25)

(см. [12]). Таким образом, имеется полное соответствие с ньютоновской 
теорией тяготения.

Теперь рассмотрим небесное тело с произвольным (необязательно сла
бым) полем тяготения. Интегрируя '(17а), (17г) с учетом известных гра
ничных условий на бесконечности и (21), вне распределения масс получим 
■следующие уравнения:

9 1 1 /х' V+ = /’ + -±-Е (— .
г 4 2 \ х )

(«-։•)/£X --  ХдС ,

(26а)

(266)

(26в)

где гх, г։— координатный радиус небесного тела, г^ — 2СаМ/с3, 

М = [(Р + ЗР/с’)|/:г7^2 (27)

I 
— тяготеющая масса, а

а = -А-[р]ЛТ7^а<1. (28)
• Ате’ и
Как видим, формула (27), выведенная Толменом [18] в рамках общей 
теории относительности, справедлива также в биметрической теории с пе
ременной гравитационной постоянной. На больших расстояниях от небес
ного тела можно выписать разложения

хга — х + а3х3, + Ьцх3, 1п (х/х0)гес1х+ с3х3, (29)

дс - г /г 1. Подставив их в (26), находим постоянные

•откуда
е’~ 1 — х + — (1---- —х’, ех~ 1 4֊ х + — /з -|- 4-------2 —^х’,

2 \ Е ) 8 \ Е Е /

— ֊—х+^-/1+2—V. (30)
хо Е 8Е V Е )

Напомним, что в (13) ц = Л. Как видим, (30) согласуется с данными на
блюдений о пост-ньютоновских эффектах в окрестности солнечной системы 
£6], если
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<31> 
ро

Р®, —давление>и.плотность вещества в центре Солнца [21]. В тео
рии Йордана-Браиса-Дикке ; ограничено более жестким условием 
| ;| 1. Оно вытекает из разложения

е*~1-|_1х1х> х<£1 
£ +2

справедливого в рамках этой теории [5, 6] для Солнца.

4. Полное действие. Представляет интерес также полное действие гра
витационного поля и материи для gik и х, удовлетворяющих уравнениям 
поля. Из (8)—'(10) вытекает уравнение

£х хЛ __
«Л,----- i- -= — (zwn).n - Т, (32)

жоторое вместе с (5), (6) и формулой Толмена (27) приводит к равенству

■S = Т Ря - ± Мхе< (33)Д-> J Л»

Для выбранной нами сферической системы координат

wn]-^7 = 8?r։ sin 9 v' + 2ц' + — (1 - еК—|1) J e^’՜^ (34)

и в силу (16), (21) и (30) интеграл

jd (XWd^~X) <?Q = lim xra (/ + 2л') e<’+M/2 = - Mc\ (35) 

Подставив (35) в v(33) убеждаемся, что масса М и сумма действий грави
тационного поля и материи S связаны соотношением (2).

5. Внешнее решение. При £ = 2 уравнения поля вне распределения 
масс (26) легко интегрируются:

(36)
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Рассмотрим случай произвольного д. Из (26а) имеем

(т-1)г = 7 + т+т;’ / = ± = (37)
\ ? / I ч . к х гг

где точка означает производную по /. Подставив (37) и (26в) в (26б), по
лучим нелинейное уравнение

в котором

Преобразованием

(38)

(39)

(40)

оно сводится к линейному дифференциальному уравнению, которое элемен
тарно интегрируется:

/(")= С(41>

Совершая обратное преобразование, получаем-

с[«+(//2с֊а/е)»]’ (42)

а из условия V « —1/7 на больших расстояниях (см. (29)) находим С =■ 
= 1/4. После еще одного интегрирования

Функция Л (= ц) определяется из (26а). и (.42)::

Г 1 /о X ехр 1 __ 1 2 агс1? 21 — ^ \11/- п) > а>+0
1 у а \ У а /

е* =
|2( —а/Е-У —а

>•
(43) 

а-С — 0..1 21 - а/Ъ + Г- а

2ЕД2-Е)
ехр

а + (2/— а/«)’
Г Е + 2(*-1)
I 2-е

(44).

а переменная х — из (26в):

X

*0

4/1-
а + (2/ - а/Е)’-

2Д5-2). а./(Е+2) 
е (45).
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(в случае £->2 (43)—(45) переходят в (36)). Внешнее решение регуляр
но в области I > 0, если

(46).
и

О < Е + 2а’ < 2

(47>

в остальных случаях. /е = 1/4 в пределе Б-»-«», как и должно быть в общей; 
теории относительности (изотропная система координат).

Параметры конфигурации определяются путем решения дифференци
альных уравнений (17) внутри небесного тела и последующей сшивки 
V, X и х с (43)—'(45) на поверхности звезды. Результаты расчетов будут՜ 
опубликованы в следующей работе.
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GENERALIZED BIMETRIC THEORY OF GRAVITATION

L. SH. GRIGORIAN, A. A. SAHARIAN

A theory with the variable gravitation constant and two metrics- 
has been suggested. It is in agreement with Newtonian and post-Newto- 
nian approximations of the theory of gravitation if the dimensionless 
parameter |E|^>4-10՜6. In its framework the total action of the static 
spherical-symmetric celestial body is = —Aftc։; Afis the star-
mass, t is the time in the remote reference system relative to which 
the star is at rest. In the Jordan-Brans-Dicke theory and Sg -f-
+ Sm=f= — Mtc1. The solution of the field equations is found outside the 
mass distribution. The Tolman formula for the star mass in Einstein, 
theory is also valid in the framework of generalized bimetric theory of 
gravitation.
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Исследована бесстолкновительная стационарная модель однородного гравитнрую- 
щего сфероида с неэллипсоидальной фазовой функцией. Модель может иметь один или 
два свободных параметра. Выяснено, что в пространстве скоростей модель представлена 
поверхностью четвертого порядка с геометрическими местами особых точек. Для вы
числения характеристик модели все семейство частиц разделено на восемь составляю
щих с соответствующими функциями рапределеиия. Однопараметрическая модель имеет 
нелинейное бароклинное вращение, причем поверхности равной угловой скорости схожи 
с наблюдаемыми в галактиках. Получены выражения для компонентов тензора диспер
сии скоростей и тензора моментов скоростей третьего порядка. Выяснено, что послед
ние не являются независимыми, поскольку выражаются через компоненты тензоров 
первого и второго порядков.

1. Введение. Центральной идеей теории, развитой в работах [1—4], 
явилось представление изучаемой модели—трехосного бесстолкновительно
го эллипсоида—многомерным эллипсоидом в фазовом пространстве коор
динат и скоростей движущихся частиц. Следуя ей, было найдено общее 
решение в проблеме движения однородных травитирующих систем. Одна
ко оказывается, что кроме общего существует и особое решение данной про
блемы. которое нельзя получить из общего ни при каких обстоятельствах. 
Об этом особом решении и будет идти ниже речь.

Для выявления предпосылок существования особого решения внача
ле следует напомнить те предположения, из которых мы исходили при по
иске общего решения.

—♦

а) Внутреннее поле скоростей центроидов и (I, х) линейно зависит от 
координат.

б) Компоненты тензора дисперсии скоростей должны иметь вид
“* ( х%
х) = о?,(0. 1------1----- 2------- 1

\ ®2 аз 
(1)



370 Б. П. КОНДРАТЬЕВ

Поэтому внутри фигуры модели поверхности равных напряжений образу
ют семейство подобных эллипсоидов, причем на границе системы все напря
жения обращаются в нуль.

в) Все нечетные центральные моменты от фазовой функции I (I, х, х),. 
в частности, компоненты тензора скоростей третьего порядка

а/д = ֊֊р (х, - и{) (х. - и}) (хк - ик) </3х (2)

должны быть равны нулю. В силу этого ограничения на фазовую плот
ность, цепочка моментных уравнений звездной гидродинамики естественно 
замыкается на уравнениях уже третьего порядка.

Общее решение приводит к моделям, которые мы назовем моделями 
псевдогидродинамического типа. При этом имеется в виду замечательная, 
аналогия между такими бесстолкновительными фигурами с одной стороны,, 
и жидкими гравитирующими эллипсоидами Дирихле—с другой [5—6].

Теперь, если мы хотим искать особое решение в указанной проблеме, 
следует обратить внимание на то, что вышеизложенные ограничения явля
ются обязательными только для трехосного, геометрически невырожденного 
бесстолкновительного эллипсоида. Для сфероидальных же, например, мо
делей следование столь жестким ограничениям может привести к потере 
особого решения. В самом деле, совсем не обязательно, чтобы на поверхно
сти бесстолкновительного сфероида обращался в нуль азимутальный ком
понент дисперсии скоростей Более того, с кинематической точки зрения 
нет запрета на существование у модели бесстолкновительного сфероида и 
некоторых компонентов тензора <(2) (например, °¥?т). Однако это только- 
кинематические соображения. С динамической же точки зрения не ясен от
вет даже на такой принципиально важный вопрос: может ли модель с от
личными от нуля моментами скоростей третьего порядка колебаться, оста
ваясь при этом всегда сфероидом (не обязательно сжатым!), или это будет 
фигура с поверхностью третьего '(или еще более высокого) порядка.

Подобные вопросы требуют углубленного анализа, а их решение име? 
ет важное значение для дальнейшего развития теории колебаний звездных 
систем.

Итак, на данном этапе у нас есть основания подозревать, что на гра
нице области существования общего решения (там, где эллипсоид вырож
дается в сфероид) скрывается особое решение задачи. Для прояснения си
туации обратимся к одной модели бесстолкновительного однородного сфе
роида явно не гидродинамического типа. Эта модель стоит особняком сре
ди однородных моделей звездных систем. Неполно изучены даже ее ста
ционарные состояния [7—8], а задача о ее нелинейных колебаниях вообще 
не ставилась. Из-за большого объема всю работу пришлось, разбить на 
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.две части. Предлагаемая статья представляет первую. В разделе 2 дана по
становка задачи, а в разделе 3 исследована форма модели в фазовом про
странстве. В разделах 4—6 тщательно исследуются различные характери
стики модели. В заключении подводятся краткие итоги.

2. Фазовые функции. Напомним постановку задачи [7—8]. Исследуе
мая модель—это однородный, плотности р, сжатый или вытянутый вдоль 
оси х3 сфероид

г։ к2
-т+4<1. ^аг, (3)
а? <4

•состоящий из звезд одинаковой массы, движение которых происходит в са
мосогласованном гравитационном потенциале

Ф = / — А3г2 — Ах». (4)

Сразу ясно, что отдельные звезды |(далее частицы) участвуют в двух неза
висимых движениях: в экваториальной плоскости частица движется с час-

Рйс. 1. Сечение эллиптического цилиндра, поверхность которого покрывает частица 
при движении, экваториальной плоскостью модели.

тотой ]^2Л։ по эллипсу с полуосями Ут и У п, центр которого совпа
дает с точкой на оси х3 (рис. 1); вдоль же оси х3 происходят гармо
нические колебания с частотой У2А3. Интегралы движения



372 Б. П. КОНДРАТЬЕВ

Е3 = -~2~ +Л3х$,

= —х։и։ = г-и,. (5)֊

Из 'Первого и третьего выражений (5) следует формула

гЕ^г3 —£’-2Л։г< = гЛг3, (6)

откуда при «г = 0 получаются выражения для квадратов полуосей эллипса

Е± +/£2 -2Л։£2 Ех-|/£;-2Д,£2
т= 2А{ ’ п- 2А <7)

Последние можно принять за интегралы взамен Е± и 1^.
В дальнейшем нам понадобятся выражения компонентов скорости ча

стицы через интегралы т, п и Ез:

]/^2А3 л/- У 2Л, 1уг7-------- ։,, ,------ ;
V? = ±---- ----- у тп, п. = ± ----- -------у (т — г3) (г3 — л),

«з ~ ± И 2 (Ез ~ Л3х$). (8)

Случай т = п. вырождения эллипсов в круги рассматриваться не бу
дет; соответствующая ему бесстолкновительная модель сфероида (см. [9]) 
является моделью псевдогидродинамического типа и ее колебания описыва
ются выведенными в [1] уравнениями.

Задача заключается в нахождении самосогласованной функции модели 

/ (х, х) из интегрального уравнения

Р = |/(*.  х)сРх. . (9)

Для получения физически разумного решения интегрального уравнения 
функцию распределения необходимо представить зависящей от трех инте
гралов движения частицы. С этой целью перейдем в (9) от переменных 
х1։ х։, х3 к новым т, п, Е3. Якобиан перехода легко находится

7 /” *3’2’ Х3 \ _  -^1 т Л 1 1 • (10)
\ тп, л, Е3 / 2]^2 улт- л VЕ3 — Л3х3 У (т — г’)(г։ — л)

Важно подчеркнуть деталь, на которую в [7—8] не обращалось долж
ного внимания. Общей чертой всех однородных моделей является необхо
димость касания всеми частицами в процессе своего движения поверхности 
модели. Только при выполнении этого требования распределение вещества 
может быть однородным внутри граничной оболочки. В нашем случае усло
вие касания находится элементарно и имеет вид
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т
а1

. 3 = 1д „2 Х։ Л3О3 (П)

Таким образом, поиск решений уравнения (9), не опираясь на условие 
(11), вообще не правомерен.

Поскольку условие касания (11) связывает две переменные т и Ез, 
для решения уравнения (9) нам надо знать пределы интегрирования толь
ко по двум переменным. А именно, 

где
хз п.= ’,р=1 , (13).

3
и

О < П < г։. (14)

Но указанная замена переменных для функции фазовой плотности 
приводит к некоторой потере информации о состоянии системы. Это видно 
из того, что выражения интегралов т, п и Ез четны относительно компо
нентов вектора скорости о , иг, из и не чувствуют изменения знака послед
них. Такая потеря информации может привести ж неверному вычислению 
большинства фазовых средних величин. Ввиду этого мы разделим все ча
стицы модели на составляющие по признакам того или иного знака у каж
дого компонента скорости. Каждая из восьми составляющих будет описы
ваться своей фазовой функцией Здесь

У£’ при п?>0 

при О 

при «з > О

Д’1 при 0;

У^։ при V, 0;

при «з<0.

(15)

Запись индекса в буквенном виде означает суммирование по нему. Подчер
кнем, что из восьми составляющих можно выделить только две подсистемы 
действительно разных частиц, отличающихся по знаку V ; другие же со
ставляющие образованы одними и теми же частицами и подсистемами не 
являются. Очевидно также, что любая из восьми фазовых функций У)’* 
зависит только от от, п и Ез.

Сумма фазовых функций всех составляющих должна удовлетворять 
уравнению (9), которое в свете сказанного выше записывается в виде*

* 7|(х) = 11 °РИ Х<о 
II при х > О
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р-т)(₽— а) =ШЛ?(£- т, п)- (16)

Область интегрирования в уравнении (16) показана на рис. 2. Имеем [7]

Рж. 2. Заштрихована область, занимаемая моделью в пространстве интегралов 
движения отдельной частицы.

(17)

Другие сочетания фазовых функций подсистем будут получены ниже.
Ось симметрии сфероида является особой линией; для частиц, прохо

дящих через нее, = 0 <(а значит и п = 0) и

Г 2/2р о» т-1Д 
я3 А Л3 а3

3. Форма модели в фазовом пространстве. Функция (17) явно не эл
липсоидального типа, так что исследуемая модель заведомо не (принадлежит 
семейству псевдогидродинамических фигур. Какой же в действительности 
представляется эта модель в фазовом пространстве?

(18)

В частности, для постоянно находящихся на этой оси частиц т = 0, и фа
зовая функция стремится к бесконечности.
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(19)

Зная область, которую модель занимает в пространстве интегралов 
движения (рис. 2), в принципе можно было бы методом преобразований 
отобразить эту область на пространство скоростей Vr, и3). Для реали
зации сказанного в практическом отношении более удобен следующий 
путь.

Условие вырождения (11) с учетом выражения для т из (7), после 
преобразований с учетом (5) приводит к уравнению

2Л3а3 J

V3 Л g Vr________ ^3_
2А3а23 / Д “ 2А1а2 2А3а2

Уравнение (19) в пятимерном фазовом пространстве (г, х3, v?, vT, Оз) за
дает поверхность четвертого .порядка, на которой и находятся изображаю
щие точки частиц модели. Плотность распределения изображающих точек 
на этой поверхности неравномерная.

Для наглядности изобразим интересующую нас поверхность в про
странстве скоростей, зафиксировав координаты г и Хз.

Рассекая фигуру (19) плоскостями = const, нельзя выходить из
интервала

0<
v2

2А,а2
(20)

Здесь мы встречаемся с одной особенностью, которую необходимо пояс- 
из нить. Для этого положим в (19) = 0 и решим относительно ---- -——

2Л3а| 
квадратное уравнение; его решение содержит два знака, но только знак'(—) 
не приводит к противоречию. Следовательно,

2А3а*

при 0<
2Ata2

<1-?.

(21)
при 1֊?<

2Л։а?
1—а.2^0? ’

В итоге находим семейство кривых четвертого порядка, вложенных в ок
ружность с радиусом V? — а (рис. За).

При сечении исследуемой фигуры плоскостями v3 = const обнаружим 
семейство софюкусных эллипсов '(рис. ЗЬ). Так как

10-490

из0-<----- —
2А3а2 (22)
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при верхнем пределе получается геометрическое место особых точек между՛ 
фокусами найденного семейства, заполняющих- отрезок длиной 2/1—р. 
Главные полуоси данного семейства эллипсов:

Рис. 3. Сечения фигуры, поверхность жоторон представляет собой область сущест
вования модели в пространстве скоростей. Для расчетов ввято а = 0.3 и р «= 0.5 
а) Плоскостями, параллельными осям 0едег; цифрами обозначены контуры сечений 

„2 ____
при разных эвачевиях ___ Внешний контур—окружность радиусом /р—а; кон--

2А1а[
т,2

тур ?__= 1 — ? представляет линзу с острыми краями (где производная терпит
2Ага1

разрыв). Ь) Плоскостями, параллельными осям 0огоф; цифрами обозначены значения 
^2

. Коктуры-семейство софокусвых аллипсов, межфокускоо расстояние АВ рав-- 

но 2/1 — р. с) То же самое плоскостями, параллельными ссям О։՛^; цифрами давм 

значения ---- 2—, Внешний контур состоит вз двух отрезков длиной- 2/1 — р, сосдя—
2Л։а?

венных дугами окружности с радиус ом /1 — а..
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v / „2 М/2
полуось вдоль — равна I 1 — а-------------- | ;/2Л1в1 2Д։<4 )

Vr ®3 V*
полуось вдоль ■ .___ — равна Р — а---------------

V2A^ V 2Лз“з /

Наконец, в сечениях плоскостями vr — const, где

(23>

0<
у} 

2.4 ։Gj
(24)

получим контуры рис. Зс. Здесь для правильного воспроизведения внеш
него контура, отвечающего случаи Х)г = 0, следует предварительно записать 
(19) в виде

Рас. 4. Объемное изображение фигуры, показанной на рас. 3. По краям ее заштри
хованы линэовидные сечения, посредине—окружность с .радиусом У Р — а.

2Аа?

'з
2 А За| у2Лаа|

О2
— 1 - ₽ + 2а -|------г—

2Аа?
֊(!֊«)

(25)

+-(!-«)(₽֊«)

2Ааа^
и затем учесть решения (21).
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Внешний вид фигуры показан на рис. 4. Если все частицы вращаются 
в одну сторону, фигура разрезается 'пополам .плоскостью (Уг, Уз). Вероят
ность нахождения изображающей точки в разных местах на поверхности 
фигуры неодинакова.

4. Поле скоростей центроидов. Выше уже подчеркивалось, что из вось
ми составляющих можно выделить только две подсистемы действительно 
разных частиц. Следовательно, все четыре фазовые функции, имеющие оди
наковый верхний индекс, описывают одну и ту же подсистему частиц и в 
силу етого должны быть равны между собой.

Рассуждая таким образом, мы придем в итоге к важным равенствам
•’ ,р. ..

/|,,,’=Л5,-Л!’-®-^/)1>՛ (26)

= = (27)

Опираясь на них, в принципе уже нетрудно будет вычислять и средние ве
личины по ансамблю.

Начнем с нахождения компонентов поля скоростей центроидов. Имеем:

«.(«,>°) = (/»,’-«)'* ’«= 0;

«. («,<») = ТЭТ՜ [ »> (К - Л?) = »!
‘г* и

«3 ч > 0) = -^֊| «3 (Л? - Л5’) = 0;

“з Ч < 0) = ֊^г [ «з (АГ - /ЙО = 0.
‘2г յ

Очевидно, эти величины обращаются в нуль в силу равенства (26), (27). 
Ясно, что подобные же соотношения можно написать и для направления 
г. В итоге, для модели в целом будет

«з = — [«з (АГ ֊АГ) = 0; (28)
Р л

Нг = ֊-[«, (АГ-4:0 ^х = 0. (29)

Переходя к вычислению азимутального компонента скорости, вначале 
рассмотрим вращение всех частиц в одном направлении (т. е. Д^ = 0)*>:

Такая модель имеет один параметр: отношение полуосей Оз/а^.
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а

(30)

где для вычисления мы использовали формулы (8), (10), (17); а и Р даны 
в (13), Е(...)—полный эллиптический интеграл 2-го рода.

г/а.

х (2)Рис. 5. Кривые вращения при разных -2- для модели с / = 0. Все кривые 
а3 г*

имеют одну касательную, что связано с твердотельным характером осредненного враще
ния поверхности модели. Причина неисчезновения вращения на оси х3 объяснена в 
тексте.

Формула (30) задает дифференциальное вращение (рис. 5). Любопыт
но, что на поверхности модели угловая скорость вращения остается посто- 

янной: при а = р из (30) следует и_~—; это видно также и из рис. 5, где 
Г

кривые вращения при разных х3 имеют одну касательную. Однако жест
кость вращения граничной поверхности совсем не означает, что она состоит 
из одних и тех же частиц! Внутри же модели вращение является баро
клинным, т. е. угловая скорость усредненных азимутальных движений за-
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висит как от т, так и от х8. Представляет интерес выяснить—какими явля
ются 'Поверхности <о (г, Х8) = const внутри модели. Для этого сначала най
дем величину

k = (^^^±fM-JdE3dmdn = Г1* . Л) (31)
\т/ р J m 2R1 — а \ 2/

позволяющую вычислить средний квадрат эксцентриситетов эллипсов всех 
орбит в произвольной точке (г, Хз)

е’ = 1-*, (32)

Очевидно, поверхности равного среднего эксцентриситета образуют семей
ство сфероидов (рис. 6)

Рис. 6. Сечения поверхностей равного среднего эксцентриситета экваториальных 
разрезов орбит частиц; цифрами без скобок даны значения квадрата среднего эксцен
триситета. Цифры в скобках — значения средней угловой скорости вращения центрои
дов, нормированной на фактор V"Ср. Указанное относится только к модели с враще
нием частиц в одну сторону. Для вычислений взята модель сжатого сфероида с 
с3/а1 = 0.5.

Но так как угловая скорость в заданной точке выражается формулой

(33)
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® (г. х3) = А֊1 • £ ( /1 - 4*»  ) , (34)

поверхности © (г, Хз) = const совпадают с поверхностями равного среднего 
эксцентриситета на рис. 6.

Любопытно заметить, что, согласно наблюдениям на волне 21 см, по
верхности равной угловой скорости в Галактике в принципе напоминают 
показанные на рис. 6.

Есть еще одна особенность найденного нами закона вращения (30) 
(которая, кстати, не была замечена и объяснена в [7]). Дело в том, что 
на оси х։ скорость вращения не равна нулю: согласно формуле (30)

lim и =-^-V2A1a1\/l — <х>0. 
r-*0  т

(35)

Налицо парадокс, особенно если вспомнить, что через ось Хз могут прохо
дить только частицы с = 0. Исследование этого парадокса затрудняется 
из-за обращения функции распределения в бесконечность для тех частиц, 
которые всегда находятся на оси симметрии модели (см. формулу 18). Раз
гадка парадокса в том, что на оси цилиндрической системы координат те
ряется смысл говорить о направлении ортов вдоль г и в азимутальном на
правлении—происходит, следовательно, нивелировка между этими направ
лениями. И, как следствие, происходит нивелировка между компонентами 
скоростей V. и иг. Именно из-за этого недостатка цилиндрической системы 
координат компонент дисперсии скоростей ’ при г = 0 стремится, как 
мы увидим ниже ,не к нулю, а к значению на оси Хз компонента дисперсии

Мы уже убедились, что при вращении всех частиц в одном направле
нии закон вращения модели в целом описывается весьма сложной формулой. 
Указанных осложнений можно избежать, если полнее использовать свой
ства введенных нами подсистем частиц. А именно, распорядимся функция
ми и таким образом (см. также [7]), чтобы вращение в целом
стало твердотельным

ц = 2г =
Г

(36)

Это уравнение решается тем же способом, что и (16); находим

/<Р֊Л2> 42р gt _Ип_
к’ДЗ/гу цз т — п

Ез

Из (17) и (37) тогда получим

(37)
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Таким образом, 1для модели с твердотельным вращением мы окончательна 
решили задачу нахождения фазовых функций .подсистем '(см. формулы 
(26), (27))*.

* Модель имеет два параметра: отношение полуосей и. угловую скорость Q.. 
а։.

Избавиться от «корявого» вращения (30) мы смогли только ценой то
го, что заставили подсистемы частиц со столь же «•корявым» распределе
нием плотности

р(и?$0) = р 1 ± 2/2 О г/g, к .
2 к։/А /Г^ ^2’ V 1 —аД’ (40)

где —полный эллиптический интеграл 1-го рода, вращаться в разные
стороны.

Из условия неотрицательности находим интервал вращения 

0<О’<А/2. (41)

5. Тензор дисперсии скоростей. Вначале найдем диагональные компо
ненты этого тензора. Азимутальный компонент:

= у |[Ц ֊ + («-г + пт)7«] ^х = у֊ и\. (42).

Очевидно,

(43)
Р и \ 2 /

Для модели, в которой частицы вращаются только в одну сторону, мы 
должны в '(12) подставить и? из'(30). Для модели же с твердотельным 
вращением

Поверхности = const (как и = const) представляют собой в 
общем случае семейство двуполых гиперболоидов; при максимально
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у}
быстром вращении 2’ = гиперболоиды а„ = const вырождаются в 

плоскости, перпендикулярные оси х3. Обратим внимание: на поверх
ности модели v^~ Агг3 и а?? = (Л։ — 2’) г3, т. е. эти компоненты в 
нуль не обращаются (исключение—для точек полюсов).

Далее,

3,, = — f Кч ~ ч)։ АР + (ч + Ч)’API ^х> (45)'
Р J

а так как согласно (29) иг = 0, то

crr = -֊Aa?(?-a). (46))

Аналогично находим и компонент

=,з = Aa32 (₽-а). (47)

Итак, давление в меридиональных плоскостях

Лз = р Ч, + °зз) = Р (^֊ + •(₽֊«) (48)

найдено постоянным на семействе сфероидальных поверхностей, подобных 
границе модели. Для сравнения следует отметить: у классического жидко
го сфероида Маклорена на семействе подобных сфероидальных поверхно
стей постоянным оказывается полное гидростатическое давление.

Особенность цилиндрической системы координат проявляется не толь
ко в пекулярности закона вращения '(30), но и в равенстве на оси Хз двух 
компонентов тензора дисперсии скоростей

(г = 0) = (г = 0) = -|- А^ (1 — а). (49)
а»

Недиагональные компоненты того же тензора оказываются равными ну
лю. Для примера вычислим компонент

р’г? = J [4 (ч — АР ~ ч (4 ~ ~ <ч + ит) АР +

+ чЧ + “?)АР1^- С50)’
После элементарных преобразований получим два интеграла

р%=J44 ГАР - АР -А? +АР1 d3* +

+ ч ГчГ-АР+АР-АР+АР]^- (5i>
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Но в силу (26), (27) каждое подынтегральное выражение в квадратных 
скобках равно нулю. Аналогично и для компонентов яг3 и о?3. Итак*,  

о = о „ = я = 0. (52)Гф гЗ • ?3 ' '

6. Тензор моментов скоростей третьего порядка. При решении постав- 
вленной задачи нельзя ограничиться вычислением тензора дисперсии ско
ростей. Отнюдь не очевидная истина заключается в следующем: если при 
вычислении характеристик модели цепочка моментов логически не замыка
ется на каком-то определенном порядке, такая модель вообще не имеет пра
ва на существование. Следовательно, нельзя считать модель исследованной, 

-если для нее не получены все независимые компоненты тензоров скоростей 
разных порядков. Фазовое описание моделей псевдогидродинамического 
типа (см. Введение) было таким, что моменты третьего порядка отбрасы
вались с самого начала (моменты четвертого же порядка, как можно пока
зать, не были независимыми, так как выражались через уже известные мо
менты второго порядка). В настоящем случае ситуация более сложная.

Нетрудно убедиться, что для нашей модели имеется десять независи
мых компонентов тензора скоростей третьего порядка (2). Как относитель
но более простую, рассмотрим вначале модель с вращением частиц в разо
вые стороны; о модели с вращением в одну сторону ниже будет сказано 
особо.

Приступим к вычислению компонентов.

рз.„ = - ч+«.г/«?] =
= к (Л? - л?) - Ч (Чл? +

.Вычисляя с учетом {37)—(39) отдельные интегралы, имеем

(53)

1 3 ( г1 х2 \ (*
№֊№ <***  = ֊&гА,а? 1 + — - 4֊ ; </’х = р;

4 \ а1 аз }
(54)

Л։а? / г’ х? \ (’
= Р֊41 + —г 5 К ֊Л?) = Р2'-

2 \ а! аз ] -)
В итоге

= ֊ (4Я’г։ ֊ Ч> = ~ (2’г’ ֊ Зя„), (55)

Включая и случай вращения частиц в одну сторону. 
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причем дана в (44). На поверхности и внутри модели а_?г<^0.
Далее,

Р’,п> = К», — «,) Л? — («¥ + ) Л2)] (56)

Так как
рх (Л1} -Л2)) (? - «);

(57) 
и.у^ЛГ^ ~ ~^~Р^г-^1а2 (? — а)>

в итоге получим
1 Л2 а?в,г? = ֊т2гзгг =------^2г(р_а). (58)

Этот компонент также всюду отрицателен.
Несколько неожиданно обстоит дело с компонентом з^. Вычисле

ния, вполне аналогичные предыдущим, приводят к выражению

Р3зз? = Уиз (ЛГ — Л?) <?х — Р"? аг,- (59)

Но, как можно показать,

У^(Л1’-Л?)^-р«9^ (60)

поэтому О33. = 0.
Заметим, что если частицы вращаются только в одну сторону, компо

нент а^, как и компоненты и аггг, не равен нулю. Однако полу
чающиеся для них выражения весьма сложны и мы их не приводим 
из-за отсутствия места.

Что касается семи оставшихся компонентов тензора третьего порядка 
— они оказываются равными нулю для обоих типов модели. Характерен 
следующий пример.
Р°„г = У«Д(Ч։> - “Р’Л1.’— (»9 — «Р’Л? + (и? + ы?)’Л? — (и9 + и?)’Лъ] х

X <?х = уо2 vr [/») ֊ /П) + Д2> - /£>] <Рх +

+2»?у«9 <а- л1?+л?+л2; - л?] +
+ и2 к^-ДО+Л^-Л?]^-
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Поскольку выражения в квадратных скобках под интегралами равны нулю 
в силу (26), (27), равен нулю и сам компонент Итак,

аггг - о333 = = °?Т3 = огг3 = °33? = З33г = \гЗ = 0> (61)

Важно отметить следующее: отличные от нуля компоненты (55) и 
(58) выражаются через компоненты тензоров первого и второго порядков, 
а именно—через и =&-г, агг и Таким образом, цепочка моментов 
скоростей для нашей модели естественно замыкается на моментах третьего 
порядка. Подчеркнем, однако, что сказанное относится только к модели, в 
которой частицы вращаются в разные стороны. Для модели же с враще
нием частиц в одну сторону вопрос о замыкании цепочки моментов скоро
стей чрезвычайно сложен и остается открытым.

7. Заключение. |Мы убедились, что внешне простая бесстолкновитель
ная модель однородного сфероида оказывается совсем не простой для ис
следования ввиду новизны некоторых из встречающихся здесь вопросов. 
Причина этого, как мы уже неоднократно говорили, в том, что по своему 
типу модель не является псевдогидродинамической. Тем больший интерес 
вызывает механизм замыкания для нее цепочки моментов от фазовой плот
ности. Установление этого механизма закладывает фундамент для изуче
ния нелинейных колебаний модели. Эта задача будет рассмотрена в сле
дующей статье.

Педагогический институт,
г. Глазов

THE DYNAMICS OF THE SPECIAL SPHEROIDAL MODEL OF 
HOMOGENEOUS STELLAR SYSTEM. I. EQUILIBRIUM STATES

B. P. KONDRAT'EV

The stationary collisionless model of the self—gravitating homo
geneous spheroid with nonellipsoidal phase distribution function is inves
tigated. The model has one or two parameters. In velocity space this mo
del is represented by a fourth degree surface with singular line segments. 
To obtain the characteristics of the model one is regarded as consisting 
of eight subsystems of particles. The phase function for each subsystem 
is derived. The one—parameter model has a nonlinear baroclinic rota
tion and surfaces of constant angular velocity are revealed with the 
ones in galaxies. Components of the dispersion velocity tensor and the 
tensor of the third rank are derived. It has been found that third mo
ments of velocity reduce to first—and second moments.
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В рамках общей теории относительности получены плотности распределений ве
роятностей, связанных с влиянием хаотического движения случайно расположенных, 
масс на изменения положения и яркости точечного удаленного источника света и сме
щение его спектральных линий. Рассмотрены равномерные 'распределения масс а пло
скости гравитационной линзы я во (всем пространстве.

1. В настоящее время проявляется значительный интерес к эффектам 
искривления света гравитационным полем астрономических объектов. В 
первую очередь это связано с гравитационными линзами, изучение кото՝ 
рых может привести к источникам новой информации о строении квазаров 
[1]. Гравитационно-релятивистские эффекты в распространении излуче
ния могут также оказаться одним из немногих индикаторов, необходимых, 
для выявления невидимых массивных тел в межгалактическом 'простран
стве. Как правило, положение отклоняющих тел неизвестно, что относится 
в первую очередь к невидимым массам. Кроме того, когда свет от квазара 
проходит через линзовую галактику на пути к наблюдателю, существенную 
роль в формировании наблюдаемого изображения могут играть, как пока՝ 
зывают оценки [1], отдельные звезды галактики {микролинзирование). В 
этих условиях целесообразно провести статистическое рассмотрение влия
ния хаотически распределенных масс на видимые параметры источника. 
Как отмечается в [2], знание соответствующих распределений вероятно
стей необходимо при компьютерном моделировании гравитационно-линзо
вых эффектов. Такие оценки получены в работах [2—4] применительно к 

угловому отклонению ф наблюдаемого положения источника света. Одна- 

ко величина ф является абсолютной характеристикой, тогда как при астро
номических наблюдениях можно зафиксировать лишь наличие изменений
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Ф или других подобных величин. В этой связи в настоящей работе оцени
ваются плотности вероятностей для изменения положения и яркости, свя
занных с движением отклоняющих масс. Движение масс приводит, кроме 
того, к сдвигу наблюдаемой частоты, для которого также проведено соот
ветствующее вероятностное рассмотрение. Расчеты производятся в линей
ном приближении ОТО в рамках геометрической оптики.

Далее рассматриваются два случая случайного распределения масс:
А) равномерное распределение в пространстве с удельным объемом 

Й (средний объем на каждую массу);
Б) равномерное распределение в фиксированной 'плоскости, ортого

нальной к траектории луча с удельной поверхностью 5 в пределах круга ра
диуса /? (радиус галактики, являющейся гравитационной линзой).

Случай А) отличается от Б) наличием множителей, являющихся сте
пенными функциями расстояния О от источника света до наблюдателя.

2. Отклонение наблюдаемого положения источника света под действием 
масс М։ равно

где Г/ = (г, cos 9Z, r( sin 6Д к zt — координаты i-й массы (начало коор
динат в точке расположения наблюдателя, ось z направлена на источ-

ник света), х =-----> 7 — гравитационная постоянная, с — скорость
с’

света, N—число масс. В рассматриваемом приближении г{ является 
прицельным расстоянием траектории света относительно массы Mt; 
формула (1) справедлива, если rt^,D.

Изменение положений масс приводит к изменению ф со скоростью

где 0 —---- составляющая скорости, ортогональная к

траектории луча, при получении (2) отброшены малые слагаемые 
М Vпорядка х---------- -
г О

Для получения плотности вероятностей у. в связи со случайными

.значениями М{, г( и и, рассмотрим равномерное распределение поло-
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жений каждой из масс (независимо от остальных) внутри объема 
/У2 в области 0<^г<УЭ). Найдем характеристическую функцию /(&) = 

= <^ехр(/Л*)^> означает усреднение с соответствующей плот
ностью) для суммы независимых случайных величин (2), используя 
метод Маркова [5].

В пределе Л/-»оо при фиксированном 2 аналогично [3] получаем

где

dMFx (М) tPvF, (v) * IA (v, M, к),f А W = «ХР (3)

(4)

I r։ J\ £>/
F։ и — плотности вероятностей величии М (масса) и v (ортого
нальная к лучу скорость).

Для интегрирования в (4) выберем 0 = (г, v) и обозначим 0О —

= (k, v). Поскольку, как нетрудно показать, | Ь | = хЛ/*

cos (Ь к) = cos (20 + 0О 4֊ к).
Из (4) имеем

где использовано соотношение С -^-[1 — /0(х)] = 1. Отсюда для ха- 
3 х’ 
о

рактеристической функции (3) имеем

где
GW = ехр{— v0&),

*Р
22

11—490
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<Л/> = у(М) ■ М, <«х> = У(V) IV |.

Плотность вероятности величин V равна

<5>'

В случае Б) при вычислении херактеристической функции /в(к) 
вместо интегрирования по области 0 г О, О -С г «С 00 нормирован
ного на удельный объем 2, необходимо выполнить интегрирование по 
плоской области 0 г < R, с нормировкой на удельную поверхность 
5. При и достаточно больших Л/ можно считать А->оо и
воспользоваться методикой вычисления /Б при А-*-со, аналогичной 
предыдущему. В результате получается следующая плотность рас
пределения вероятностей:

О) = Ч)» (6)
где 4У^7'Л _

.' = —х<М><г>. 
8

Пределы изменения V ,в которых формулы (5) и (6) имеют смысл, оп
ределяются областью применимости (2), связанной с конечными размерами 
г0 гравитирующих тел и верхним пределом по о. В случае (А) отсю- 

да — < — < — » в слУчае (Б) -БГ<~<^2՜՜
О' *0 г* R' *0 г2

3. Сдвиг частоты 8 =----- > связанный с прохождением лучей вбли-
0)

зи гравитирующих масс за счет их движения, равен

«. = --4. (7)
/—1 Г1 с са

где суммирование производится по всем источникам гравитационного поля, 
предполагается, что Го < г 4С О.

Формулу {7) для отдельной массы легко получить переходя в систему 
покоя, используя известное выражение для изменения волнового вектора, 
последующим обратным переходом в систему наблюдателя и суммирова

нием вкладов от отдельных масс. Для характеристической функции рас-- 
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пределение вероятностей величины 6 получается соотношение, аналогичное 
(3), с заменой /-*-/1, где в случае (Б)

/։Б(о, М, к) = — (
5 J 

О П. / кМ^г)
1 — сое ( х։--------—-

о

В отличие от /Б при вычислении /Б (к) здесь нельзя положить Я-*оог 
т. к. это приводит к расходимости. Интегрируя по углу, получаем: 
выражение, встречавшееся в работе [2],

֊/•(«**№=
1/л

'R' а» 2е1-£ 4.
—V* 1п—Г՜ °<а >’

5 2 лк

которое оценивается при помощи формулы 11.1.20 из справочника [6], где 
а = %։ Му)R, е~ 0.5772 — постоянная Эйлера, е~ 2.71828. Обозначая 
а0 = х։Л/0и0/Я, где Л/о = ~ V <?О։> > имеем, отбрасывая
более высокие порядки по кл,

/г.\ I / »х։Г1 3-°5ЯБ (к) = ехр------— (а0£)’ 1п—-------
I 25 1 лок

<«։/®о 1п ®/«о> — <-77Г1п ^/М>> ?' (8)
-I'

Пренебрегая для грубой оценки логарифмически убывающими члена
ми, аналогично [3], получаем плотность вероятности величины б

СВ(8) = С(8, 8^4'), (9>

где для Ь^Ь'0\пУгА7,

0(8. Л') =4՜ Г^е։‘^Б(*) =

= ~"^о ( Лехр Ла 1п ^4Х) (1 4- &’1п Л 4՜ ...)^
2ТС 3

где

1п 1п А' \ ։ 
вукЛЧп А')՝

2з



394 В. В. ЖДАНОВА. К. А. ПИРАГАС

Очевидно, при достаточно большом А' основная часть распределения 
лежит в области значений б, в которой справедливы приближенные соотно
шения (8) и (9).

В случае А) при вычислении характеристической функции возникает 
расходимость при интегрировании в области больших г. Это связано с тем, 
что формула (7), как отмечалось, неприменима при Г, больших в сравнении 
с Д; в действительности правая часть (7) убывает при Г—>-оо более бы
стро. Для качественной оценки можно ограничить область интегрирования 
по г величиной О. Это приводит к следующему распределению:

С(8. 80, А), (10)
где

% = . А = 3.81 ^й֊*.

4. Коэффициент усиления гравитационной линзы к [1, 4] можно по
лучить из формулы '(1), рассматривая точки пересечения лучей с .плоско
стью наблюдателя и сравнивая детерминанты соответствующих отображе
ний при наличии и при отсутствии Ы отклоняющих масс:

—я,)» \։
----- ) +8

хМ. (£) — г,)

" хг/.(р֊г;)(4)’ /" \’п-֊
Ог*, \£1 £>г, ,г7 || ' Ц '

Обычно выполняется КЕ = У'М0О < Ях, где — характерное рас

стояние между источниками гравитационного поля: Ях ~ V 2/£> в слу
чае А) и в случае Б).

В этом случае для значений к, соответствующих области г Их, 
маловероятны случаи, когда в эту область попадает более одной мас

сы и в (11) можно отбросить произведения вида —2֊> -у- при к=/=к'.
гк г1՛

Тогда в статистических оценках можно считать

{^
1֊ Ё

<—1
' (О — г{) |31 1

откуда нетрудно получить распределение по коэффициенту к. Для оценки 
дкд =----------ограничимся областью /?£ <£ г <?С тогда приближенно

4х’ "
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Характеристическая функция распределения по <7 при Ы-»-оо для рав
номерного распределения масс в случаях А) и Б) равна

ААБ(А)=ехр — XdMFttM')- I (PuFt (v)/ЗА Б(v, к, M)

где в случае Б), когда отклоняющие свет массы расположены в плоскости 
гравитационной линзы на расстоянии Z от наблюдателя,

2т.

Аб = — J dQ | rdr I 1 ~ cos ----------J-vAcos6 j =
о 0

= 5т:3 (2ю№ Г !*'•
siny •з-[Г(1/5)]3 । D J’

а в случае А), когда необходимо выполнить интегрирование по z от О до D,

'за
5я1|(2г|А|),/.Р°/« 

sin к/5 [Г (1/5)]2 2
•(хЛ/)*'-В(9/5, 9/5).

Соответственно
ЛА, Б <*) = еХР 1 — (0А. Б WM

где:
Л*/.

3А = 1.23 ~ < (хЛ/)*/.> <«՛/•>,

=Б = 5.3 [ -г) <(хМ)‘/.> <тЛ>.

Для плотностей вероятности оценим асимптотику при — 1:
о

оо

На. б (9) = Г ехр (— ikq — (а • |fe|)’/») dk ~
2тт J

2(оаК)’/։ 1 / Г/а\2/51\^-4^Г(2/5)81птс/5-т^\1+0Кт/ 1/

Приведем оценки характерных параметров. В случае А) равномерного 
распределения масс в пространстве между источником света и наблюдате- 

ПК р
лем, полагая 2) = 10° пк, М = 10*° М՞, V = Ю՜4-------’ 2՜1 — -тг-> гдегод М
Р։р —3-Ю՜7 Л^о/пк3 — критическая плотность Вселенной, получим 
~1.6-10_м год՜1, 8~3.10՜9. Для коэффициента усиления более вы" 
годно положить 0.01 тогда характерное значение оА ~ 
~2-10՜6 год՜1.
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В случае Б), когда отклоняющие массы сконцентрированы в плос
кости гравитационной линзы, полагая ~ 10* пк, з = 10~3 пк։, М — 
— М&, при том же значении V имеем год՜1, 3' = 2-10՜14.
Для оценки скорости изменения д коэффициента усиления положим О= 

/10՜3 пк։\5/։
= 2г = 10® пк, тогда з. ~5-10՜4 год ՛(----------  ) • Эффективное зна-

\ з /
чение з может оказаться значительно меньше указанной выше вели
чины, если источник света (квазар) виден через центр линзовой га
лактики; вероятность наблюдения значений д^>зБх, равная И^(х)= 

(ПК® \10՜3------ 1 год՜1, в этом случае может оказаться заметной,
з /

Вильнюсский педагогический ин-т

THE INFLUENCE OF THE MOTION OF GRAVITATING MASSES 
ON THE OBSERVED CHARACTERISTICS OF THE POINT 

LIGHT SOURCE

V. V. ZDANOVA, K. A. PYRAGAS

The probability distributions connected with the changes of posi
tion and brightness of the remote point light source and the shift of 
its spectral lines due to chaotic motion of gravitating masses are 
obtained within the framework of general relativity. Uniform mass dist
ribution both in the gravitational lens plane and in the whole space is 
analysed.
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В расширенном пространственно-временном многообразии Керра—Ньюмена рас
сматриваются антиколлапсирующие объекты, которые обладают основными свойствами 
Д-тел. Определены спектральные особенности излучения этих объектов на начальной 
стадии антиколлапса, что дает характерные наблюдательные проявления Д-тел (ультра- 
большое синее смещение) на момент их перехода в активную фазу эволюции. Найдена 
зависимость синего смещения от горизонтов событий, даны в явном виде выражения 
для максимального синего смещения через глобальные параметры белых и серых дыр. 
Предложена идея антиколлапсаров для объяснения природы космических гамма-вспле
сков.

1. Введение. Расширение эмпирического базиса астрономии, связанное 
с ее превращением из оптической во всеволновую, привело к открытию 
нестационарных явлений во Вселенной, которые были 'предсказаны 
В. А. Амбарцумяном еще на заре неоптической астрономии [1, 2]. Фунда
ментальный вывод из бюраканской концепции о закономерности нестацио
нарных процессов оказался эвристически богатым и получил широкое при
знание [3, 4].

Этим самым поставлена задача создания теории сверхплотных тел 
(Д-тел), взрыв и рассеяние которых приводят, согласно бюраканской кон
цепции, к образованию космических объектов. К ее решению обратились 
не только сторонники новой космогонии [5], но и другие исследователи 
[6, 7]. Один из путей решения этой проблемы связан с общей теорией от
носительности (ОТО).

Наиболее известным приложением ОТО к астрофизике является реше
ние Керра—Ньюмена, которое описывает не только черные дыры, но и их1 
антиподы — белые дыры (релятивистские, антиколлапсирующие из-под го
ризонта событий объекты) [8]. Эти тела относятся к классу теоретических 

• объектов, обладающих горизонтами событий,— отонам [9]. Было давно от
мечено, что наряду с коллапсирующими областями в расширенных про
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странственно-временных многообразиях (РПВМ) должны быть и анти- 
коллапсирующие [10, 11].

И. Д. Новиковым [12], а позже Нееманом [13] была предпринята по
пытка на основе шварцшильдовской метрики ввести в астрофизику анти
коллапсирующие отоны как задержавшиеся в общекосмологическом расши
рении области («задержавшиеся ядра»), размеры которых Причем
сразу было отмечено, что «задержавшиеся ядра» являются физической 
конкретизацией идеи Д-тел В. А. Амбарцумяна [12, 13]. Эта попытка на
ряду с первоначальными трудностями (непонятна причина задержки) 
встретилась и с другими проблемами [14]': катастрофическая аккреция, 
квантовое рождение частиц, проблема «фиолетового слоя».

Несмотря на это, теория белых дыр получила определенное развитие 
[8, 9, 15—18]. При этом авторы в обоснование своих теоретических изы
сканий ссылаются на идею Д-тел и на большую привлекательность модели 
антиколлапсаров для астрофизики высоких энергий [16, 17]. В связи с 
этим представляют интерес модели релятивистских антиколлапсирующих 
объектов в расширенных, многолистных ПВМ [10, 11], т. к. у них снима
ется часть трудностей, присущих модели «задержавшихся ядер», и расши
ряется круг возможных астрофизических приложений [19].

2. Антиколлапсирующие объекты в расширенном пространстве—вре
мени Керра—Ньюмена. Теоретической основой построения моделей анти
коллапсирующих объектов является метрика Керра—'Ньюмена. В сплюсну
тых квазисфероидальных координатах Бойера—Линдквиста она записы
вается в следующей форме (здесь использованы геометризованные едини
цы, ® которых С=О=1):

ds1 = — (Д/р։) (Л — Бш’б <10У + (Д/р2)՜1 (1г2 +
+ р՜2 в1п29 [аЛ — (г2 -+• а2) </0]2 + р2 </92; (1)՛

Д = г2 — 2Мг + <?’ + а2; (1а)
Р։ = г։ + а2 соэ’б, (16)'

где М — полная масса отона,. (2 — заряд, а — угловой момент вращения на 
единицу массы, Д — горизонтальная функция.

Рассмотрим диаграмму Пенроуза [10, 11'] керр-ньюменовского ПВМ 
(рис. 1) с учетом качественных особенностей, различных областей — М ( ),. 
которым соответствуют различные системы отсчета [20]. Качественное 
различие М ( ) по какому-либо параметру — Р^М) вводится числом осо
бых поверхностей (горизонтов событий),, отделяющих рассматриваемую 
М ( ) от исходной ЛГ'(о), следующим образом։

Р(М) = Г, (2>
где М — общее число горизонтов событий.



СМЕЩЕНИЕ ЧАСТОТЫ ИЗЛУЧЕНИЯ 399

Рис. 1 .Диаграмма Пенроуза для расшаренного вдоль оси симметрии ксрр—ньюме- 
новского ПВМ. Пунктирная линия обозначает кольцевую сингулярность. Трафаретный 
рисунок М^( ), включающий области: М(+), М(—), АГ (а), М{—), М(—), М(—0- 
повторяется неограниченно в обе стороны. При Л —>-оо получаем полное многообразие. 
Кривые показывают возможные геодезические (цремениподобные), соответствующие: 
ЧД— черной дыре, БД — белой дыре, СД —серой дыре.
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Произвольный элемент многообразия можно обозначить обидим симво
лом: М* •(/’), где к — номер трафарета. Так как к неограниченно, то и об
ластей типа М ՛( + ) может быть неограниченно много. Каждая такая об
ласть может представлять собой самостоятельный мир, подобный нашей 
Метагалактике [19]. При этом РПВМ вкладывается в пространство—вре
мя более высокой размерности [21].

Антиколлапсирующие объекты в подобных РПВМ образуются в ре
зультате релятивистского процесса 1коллапс-антиколлапс из материи черных 
дыр, которая «перетекает» (см. рис. 1) через кротовые норы из одной 
(Л/։+, ЛГ.) области РПВМ (отонного мира) в другую (М1,., Л/^).Причина 
перехода коллапса в антиколлапс у керровского отона заключается в нали
чии вращения (в случае заряженного отона-заряда), которое на определен
ной стадии сжатия отона, а именно, в области (М’_) при 7? = 7?о = а2/с2Я* 
переводит его в расширение. Итак, в концепции белых дыр нужно перейти 
от шварцшильдовского ПВМ к керровскому РПВМ, которое естественным 
образом объясняет природу расширения, но при этом ведет к представле
нию о нетривиальности структуры РПВМ.

Белая дыра является теоретическим конструктом, .подобным Д-телам 
на их активной стадии эволюции: она представляет собой компактный 
объект, который стремительно расширяется и выделяет громадное количе
ство энергии. Таким образом, черная дыра (области —М1+, М]) связана 
с пассивным этапом в жизни Д-тела (отона), на котором происходит акку
муляция энергии и вещества, рассеянных в исходном пространстве; белая 
дыра — с активным (области ЛР,, М\), на котором материя отона, обога
щенная энергией, стремительно расширяется (фрагментируется). Как рас
сматриваемой модели, так и всем другим мыслимым моделям Д-тел в силу 
расширения присуще доплеровское смещение частоты, ведущее к спектраль
ным особенностям антиколлапсирующих объектов.

3. Смещение частоты излучения антиколлапсирующих объектов. Белые 
дыры в наблюдательном отношении радикально отличаются от черных, так 
как они проявляют себя непосредственно—белые дыры видны для внеш
него наблюдателя.

Более того, излучение, идущее от поверхности белых дыр, может 
иметь неограниченно большое синее смещение [12, 16], которое, правда, 
проявляется весьма короткое время. Спектральные особенности излучения 
от антиколлапсара в наиболее общем случае керр—ньюменовской белой ды
ры рассматривались в работе Дадхиха [22]. Были получены соотношения 
между V« — частотой светового сигнала, испущенного радиально от поверх
ности белой дыры, и V — частотой светового сигнала, принятого удаленным 
наблюдателем, для трех случаев:
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1) рейсснер— нордстремовский антиколлапсар; 2) керр—ньюменов- 
ский антиколлапсар в экваториальной плоскости; 3) керр—ньюменовский 
антихоллапсар вдоль оси симметрии. Эти три случая можно представить 
в общем виде:

֊=(//±(Л֊№,

*0
(3)

где /=/(г) = gw — метрический коэффициент при временной коорди
нате в соответствующей метрике, /6 = goo(r = Rь), Кь — точка макси
мального расширения (<//?/Л = 0).

Выражение (3) не показывает в явном виде роль горизонтов в излуче
нии белых дыр, хотя их значение известно для черных дыр: на горизонте 
излучение имеет бесконечное красное смещение, а под горизонтом излуче
ние не наблюдаемо. Для того, чтобы выявить роль горизонтов в излучении 
антиколлапсаров, представим (3) в виде:

= (Кь - R+HRь - R-)
*0 I И

R՜) (г-/?+) (г- /?) Р՛’
Р* Р։

(4)

В зависимости от значения Къ относительно К+ можно выделить четы
ре типа антиколлапсирующих отонов, излучение от которых имеет свои 
особенности.

1) Заметим, что идеальная (каноническая) 'белая дыра должна быть 
параболической (Иь = °°), ибо в противном случае имеем осциллирую
щий коллапс (Ro<Z Rb < т. е. одну из разновидностей серых дыр. 
Для параболической белой дыры из (3) и (4) имеем:

— =1 ± (1֊/)1/2= 1 ± 1 - (г——211'2. (5)
р’ I

2) Идеальная (каноническая) серая дыра соответствует условию 
/?б = Я+. Для канонической серой дыры из (3) и (4) имеем:

(6)

V действительна на протяжении всего антиколлапса: R0=:R-<r<^ 
< R+ = R/,.

3) Условию R+ соответствует светлосерая дыра: 0<
<Л<1 при /4>/* действительно. Для параметров антиколлапса 
имеет место неравенство: RO<^R_<^R+<^R^I.
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4) Условию £*</?+ соответствует темносерая дыра. Имеет՜ 
место неравенство: R— <1 /?о С &+‘ Темносерая дыра в отличие՜ 
от светлосерой, которая пересекает горизонты и проходит различные 
области РПВМ — М՝+), М(ц, М-). М’+)-осциллирует в об
ласти Л/*֊/,, пока не станет канонической серой дырой, достигнув 
горизонта событий.

Из сказанного выше и выражений (4)—(6) явно, что особенный ха- 
рактер горизонтов (Проявляется для антиколлапсаров не для точки, из ко^ 
торой идет излучение, а для /?ь, т. е. для параметра характеризующего мак
симальное расширение антиколлапсара. Найдем связь горизонта с другими 
параметрами отона.

Введя величину, аналогичную классическому радиусу: Ес = С?1Мс\ 
и используя Л, = ЯСМ/с7, представим g()t) в метрике Рейсснера — 
Нордстрема в виде:

/ — ёоо —
Д _ _ R/ . R, R? 
г' г 2га

(7)

Условие Д = О определяет горизонты, для которых из (7) получаем:

-*•)’’ <8)'

откуда следует:

R+ + R- = R,-, /?+•*- = ֊^֊ ; RC^2R+R- (Я+ + R-)՜1, (9) 

т. е. с — является средним гармоническим R!, и R— Более того, из 
выражения для минимального радиуса /?0 [22]: Rй = Rc(2 — Rc|Rb)~ 
следует, что /?с = 2Ль/?0 + ^о)՜'» т- е- является средним гар
моническим Rь и R').

Введя для керровского отона (0 = 0) соотношение (/?, 2?«/2) = а’/с’, 
можно получить формулы, аналогичные (8), (9). Учитывая соотноше

ния /?„ = ± — и Ra = аа1с3 Рь, можно написать следующую цепочку 
с 

равенства:

(а’/с։) = Я2т = RORI, = (RtRa|2) = R* R— (10}

Из (10) видно, что точка Rm (точка максимального синего смещения)1 
есть среднее геометрическое R+ и R֊, а также R/, и Ко. Из (8) — 
(10) следует Ro < R+ <С R!, т. е. исходные размеры антиколлапс₽ра. 
всегда меньше £։, а при Rm <& Rg /?0
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Каноническая белая дыра излучает с синим смещением на протяжении 
всего процесса расширения (кроме точек Яо и Яь, где V = Уо) [12, 16]. Рас
смотрим подробней менее исследованный вариант канонической серой ды
ры. Как для заряженной, так и для вращающейся канонической серой ды
ры из условия г = Яь = Ял. следует г = Я0 = Я— В этих точках име
ем бесконечное красное смещение V = 0. Выражение для имеет 
следующий вид:

/ Я. \1/2ЛгяГ՜1) * (11)

Значения Ят для заряженной серой дыры определяется (9), для вращаю
щейся — (10).

При Ят^Я^ на протяжении всего процесса антиколлапса 
(Я- г Я+) имеет место красное смещение. При Ят имеет
место также и синее смещение, наблюдаемое из области:

4֊(1-[! - (Ли//?,)а]1/21< Г < 4'-{1 + [1-(/?п,//?,)’]}]'2. (12) 
4 [ ] 4

Причем за это время антиколлапсар расширяется на величину

Дг = ^֊[1-(/?т/ад1/3. (13)

Каноническая серая дыра в отличие от белой проявляет себя конечное 
время, а ее излучение на протяжении антиколлапса имеет не только синее 
смещение, но и красное (см. рис. 2). Излучение серой дыры имеет следую
щую спектральную особенность: выраженный всплеск частоты излучения 
с крутым подъемом и более плавным спуском в области г<^/2. В области 
(#я/2) < г > Яе имеется своеобразное «плато» с относительно долгим вре
менем излучения. Канонические серые дыры могут быть привлечены для 
объяснения природы всплесков космического гамма-излучения [19].

Между временем излучения всплеска — T^ -я временем излучения на 
«плато» — Тг для канонических серых дыр имеет место соотношение:

Л/Г, = [(/?,/2Лм) ֊ 1]1/2^^оЛт- (14)

Полагается, что во время всплеска частота излучения максимальна Ут, а на 
«плато» она в среднем равна Уо, т. е. частоте излучения, испущенного источ
ником света. Так, это соотношение для мягкого гамма-излучения и види
мого света дает Т1/Т2 ~ Уо/Ут ~ 10՜՜®. Таким образом, при вспышке серой 
дыры вслед за мощным кратковременным всплеском следует ожидать срав
нительно длинный «хвост» более мягкого излучения. Приведем явные вы
ражения для Утах через глобальные параметры.
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Белая дыра:
1) <2¥=0, а=0. 2) <2 = 0, а#=0, 9 = 0.

чш.х = *0[1 + = А>[1 + (СЛГ/са)1'*]. (15)

Серая дыра:
1) <2 У= 0, а = 0. 2) <2 = 0, « =/= 0, 9 = 0.

[(ЛГ’С/О3) -I]1'2, ув.х = *0[(С^/Са) ֊ 1]1/2. (16)

Таким образом, хотя заряд и вращение, как видно из (15) и (16), ослабля
ют синее смещение [22], но при Л/(С*)1'2 5 и СМ^> са \п1х^> >0, т. е.
оно может быть достаточно большим. Переходя к шварцшильдовскому 
случаю (С = 0, а = 0), получаем Утах = °°, что совпадает с керровским 
антиколлапсаром в экваториальной плоскости. Таким образом, антиколлап
сары представляют интерес для моделирования феноменов астрофизики 
высоких энергий.

Рис. 2. Изменение частоты в зависимости от R (пространственной координаты) для 
канонической серой дыры при / = 7 (7 = Утах/Уо — максимальное изменение частоты) 
и I = оо (шварцшильдовский случай).

Мы не будем здесь обсуждать всех возможных астрофизических при
ложений моделей антнколлапсирующих и осциллирующих отонов, но заме
тим, что им естественным образом присущи основные свойства, предъяв
ляемые к Д-телам [1, 2]): взрывной характер, локализация в малых про
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странственных областях, скоротечность, громадные энерговыделения. Де
тальный анализ астрофизических приложений белых и серых дыр в РПВМ 
автор полагает провести в последующих работах.

В заключение автор выражает благодарность проф. Р. Пенроузу и 
Дж. Нарликару за пояснения по белым дырам.

Астрономическая секция
Минского отделения ВАГО

FREQUENCY SHIFT OF RADIATION FROM ANTICOLLAPSING 
OBJECTS IN KERR-NEWMAN SPACE-TIME

A. P. TROFIMENKO

In extended Kerr—Newman space—time manifold anticollapsing 
objects, which have main properties of D—bodies, are considered. Spe
ctral features of radiation from these objects at the initial step of an
ticollapse are determined, that gives the specific observational develo
pments of D—bodies (ultra—high blue shift) at the moment of their 
transformation to the active phase of the evolution. The dependence 
of the blue shift on event horizons has been revealed and expressions 
for the maximal blue shift are given through global parameters of whi
te and grey holes. Models of anticollapsars for the explanation of the 
nature of cosmic gamma—bursts are proposed.
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ГОФРИРОВОЧНАЯ НЕУСТОЙЧИВОСТЬ СИЛЬНОЙ 
ПАРАЛЛЕЛЬНОЙ МЕДЛЕННОЙ УДАРНОЙ ВОЛНЫ.

I. ЧИСЛЕННЫЕ РАСЧЕТЫ ДЛЯ СЛУЧАЯ РАДИАТИВНОЙ 
УДАРНОЙ ВОЛНЫ

М. А. ЭДЕЛЬМАН 

Поступила 11 ноября 1988 
Принята к печати 23 мая 1989

В сильном магнитном поле поляров ударная волна (УВ), возникающая в основании 
аккреционной колонки у поверхности белого карлика, является медленной. Выполнены 

расчеты устойчивости такой УВ для случая d. и ^0 “ vaoIv0< равного 2 и 10
(Lc—характерный масштаб охлаждения газа за фронтом У В, Rw d— радиус белого 
карлика, од0 — альфвеновская скорость перед фронтом УВ, v0—скорость натекания 

газа на фронт) относительно возмущений поверхности фронта вида 1] = ц0 в 

Для волн с длиной кВ 0 L Lc (коэффициент к — 1) значения ш у всех мод такие

1. Введение. Две стороны проблемы устойчивости ударных волн (УВ) 
относительно возмущений поверхности фронта — это гофрировочная не
устойчивость в однородном газе и колебательная неустойчивость радиатив- 
ных УВ.

Исследование гофрировочной неустойчивости восходит к работе Дья
кова [1]. Устойчивость магнитогидродинамических УВ изучена в работах 
[2—4]. Нелинейный режим неустойчивости не исследован [5].

Колебательная неустойчивость была открыта при исследовании моде
ли излучающей Области в объектах типа АМ Геркулеса [6]. Объекты типа 
АМ Геркулеса — это двойные системы с орбитальным периодом порядка 
часа, в состав которых входит замагниченный белый карлик (// ~ 107Гс), 
являющиеся рентгеновскими источниками [7]. Сильное магнитное поле 
препятствует образованию аккреционного диска, и источником рентгенов
ского излучения является горячий газ за фронтом УВ, возникающей при 
12—490

же, как при колебательной неустойчивости. Волны, для которых Ха < к Bq^Lc, апе
риодически неустойчивы. Гофрировочная неустойчивость может объяснить шум, наб
людаемый у поляров с массой белого карлика Mw d ~ Mq.
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аккреции на магнитный полюс белого карлика. Суть колебательной не-- 
устойчивости состоит в том, что фронт УВ «раскачивается» относительно 
своего стационарного положения, выходя на установившийся՛ нелинейный 
колебательный режим, при котором температура и светимость газа за 
фронтом тоже осциллируют.

Возможность наблюдения переменности излучения, связанной с коле
баниями поверхности разрыва, вызвала появление теоретических работ, в 
которых учитывалось влияние электронной теплопроводности, неравенства 
электронной и ионной температур, охлаждения на обратном Комптон- 
эффекте и релятивистских поправок к тормозному излучению [с—11]. 
Авторы работы [12] > анализируя оптические фотометрические наблюдения 
АЫ Большой Медведицы, пришли к выводу, что переменность излучения- 
находится в согласии с моделью нестабильности фронта УВ.

В работах [13, 14] исследовалась возможность возбуждения волн на 
поверхности фронта радиативных УВ. Инкремент неустойчивости имеет, 
максимум для волн с длиной (Л։) порядка длины охлаждения газа за фрон
том (Ве), а более короткие волны быстро затухают. Постоянное гравита
ционное поле уменьшает значение инкремента волновых возмущений 
фронта.

Как отмечалось выше, характер аккреции и излучения объектов типа 
АМ Геркулеса определяется сильным магнитным полем белого карлика. 
Отношение альфвеновской скорости в газе перед фронтом к скорости нате

кания газа на фронт (Во = ^ло/оо) для этих объектов равно 10-4-100, т. е. 
ударная волна является медленной. Численные результаты работы [3] сви
детельствуют о том, что медленная ударная волна в однородном газе не
устойчива.

В данной работе численно исследуется линейная устойчивость сильной 
радиативной медленной параллельной ударной волны. В области коротких 
волн результаты совпадают с результатами аналитических расчетов гофри- 
ровочной неустойчивости.

2. Невозмущенное течение. Невозмущенное течение то же, что и в ра
ботах [8, 13, 14], где проводится линейный анализ колебательной неустой

чивости. При условии Во > 1, а в этом случае УВ эволюционна, параллель
ное магнитное поле (Во) не влияет на течение. Газ набегает на фронт со 
скоростью Оо, причем М = Ио/и»о 3* 1 (»во — скорость звука перед фрон
том). За фронтом газ охлаждается до низких температур и сжимается, таж. 
что расстояние от фронта до поверхности, на которую идет аккреция, пра-- 
хтически всегда равно Вс. Ниже всюду полагаем у = 5/3..
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Уравнения, описывающие течение за фронтам, имеют вид:
— — • 2'' ■ — 2 — _ __
ихр = «0Ро; гАР4-р = «оРо; р = — р Т\ (1>

и
_ н Т 2 —<1ч. __
и-л+Тг-л—Л(Г)|>՛ <2>

3. У равнения, описывающие малые возмущения. Линеаризованная си
стема уравнений магнитной газодинамики, учитывающая тепловые потери,
имеет вид (возмущения распространяются в плоскости Л, г):

где р0 — плотность газа перед фронтом, а р, р, Г—скорость вдоль 
оси X, давление, плотность и температура газа на некотором рассто
янии от фронта 0֊.* = 0, «։А = 0); Л (Т) = к Т\ Температура газа не-

2
посредственно за фронтом Т(0) — —— —— плотность — 4-р0. После 

16 л
введения безразмерных переменных

р~ 2 V ~ R Т ~ 2 р -г/ —
’•Ч”"‘«ч=47Гй“й' (3>

И

Ло = 24 — Д-Л (Г) (4).

система (1), (2) принимает вид:

р~о = (1֊бо)-։; «М) = 1֊0О; л = 1 + во; 0в = 1֊ео; (5)՝

</8р Ао
= (1 ֊ 9,)2 (40о + 1) ’

а на фронте 0о = 0.5.
Из (6) следует:

/4 /гу՜1г °[3 * 5 0о(49+1) ,д_\3/( н/

֊ 2ЛО9О(1 +е0)’ 16(3-а)л Ро

(б>

(ТУ

^Р1 
01 дк дг

d? -
+ дк ~՜ 0; (8);
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<41 0<4 ։ - <41 _ 1 <4 , Р1 др
(9)л +’и՜ак и’՜ д). р л 1 ?

<41 _ ду.л 1 дР\', Во / дВ31 дВ)Л .
(Ю)77՜+ ’’аГ ~ 1 

р дг 4-р \ д/. дг /’

двв, _
д{ 1

ди.,
?0 д). Вл

<1ю _ дВз\
~ и '- ~д Г; (И)

дВ,, 
д1

дВ,՝ 
дг

R дв^ •В‘ дг ■ (12)

дт. ат
д( +Ч1 Л + *>

д\ 
л(Г)₽. р Л-

3
/4.1 , <чд 2 у- . *

(13)V д\ дг ) 3 1 а). ’

■а
 ||? II 

тэ
 |1

з» 4- т, ._  » 
т

(14)

<41 , ֊ д^у1 Во дВя1
(15)

д1 4 к р д'к

дв.
£-в

_ дВу\ 
а>. ’• дк

• 1 (16)

где, как обычно, индексы 1 обозначены возмущенные величины.
Перед фронтом газ однороден (время охлаждения много больше харак

терных времен задачи). В уравнениях (8)—>(16) переменные с чертой не
обходимо заменить переменными с индексом «0», причем все производные

.. < («։+*,«+*хХ)
от них равны нулю. Ищем решение в виде е , где к»
действительно, а 1тЛх<^0, что соответствует учету лишь волн, рас
пространяющихся от фронта. Из семи волн, которые могут существо
вать в газе перед фронтами, от него уходят лишь две [15] — альфве- 
новская и быстрая магнитозвуковая.

г» ~ ^2/ ( ~ и>2 \Введем переменные <р; = — ^например, рл = у > гДе

т)0 — амплитуда колебаний поверхности фронта УВ, а также 2 = —

и 1 = ——. Тогда в альфвеновской волне
кв

= Во Вд. (17)
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Пренебрегая в (8)—(14) членами порядка ЛГ՜2 получаем следующие соот
ношения для быстрой магнитозвуковой волны:

где

(18)

(19)

В (19) знак выбирается так, чтобы при 1тй<0 выполнялось условие 
1т /<0.

Для описания газа за фронтом воспользуемся уравнениями из работы 
[13] и переменными, введенными в этой работе:

л։ — Ло: = Р1 — 2ро Ро 
л- 9

= ֊֊ »0 г»хо Чо & = - -у г>0 «хп кг и. а;

(20)

= — 2՜ г»о «хо Чо <№> Л = 4^՜ 0о Чо к* 9а!

Ро«п ~ , в 1 д . р
Р1 = ~ 2 Ро Чо к, р3; = -у 2>0 т;0 кх 2>и;

Вл = ~В0'г\0 к, В\т, Ву1 = ~В0т10 кг В՝з2. 
Л! Л

Ищем решение вида <р2),= <рзу(М е В качестве независимой пе

ременной выбираем 0О. Система, описывающая магнитозвуковые и энт
ропийную волны, имеет вид:

6 ’ Г^՛ •" )
-1֊ ֊ (03 + *з) + (в:з + 2«хз) ;
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</«’з | 1 ____ / <* % \ 1
</90 2 Д \ Л, /

X
1 ^«хо

«хо

<0 , 1 ^«хо\

2«хо 2«Х0 /
в;3,;

А

^«ХЗ | ®о ^3 | 00 ^03

Д «хо Д о?о А

~ —1 
Л>\

^«АЗ

<*0о

</«^3 3 </83

*в0

/2 2 dvk0

«хо «хо '

dR,

de0

^оЧ՜1 
7

dG0

|«ХЗ + — 
«хо

1 </ихо

г2/?3

«хо

03 (21)

. Лот
- «,3 + ֊ - «ХЗ 

«ХО 0О

Л01

«хо б0
/га-

2 Д
3 /2 1 </Л0) ли \
— — + ------- ~----------  93

«ХО «ХО ^0О ихо 0О /

Система, описывающая альфвеновские волны, имеет вид:

dvy3^ В^В^з /^0о\ 1Л՜2 , 1 dv■l0\ ։
------[~ + ~~5Г՜ Гу3:

^в0 «хо dG0 ՝ ՝՝ \»*о «хо '* /
(22)

dvyз । 1 dByз _
А 2 d\

(drë0\ [ 1 dVw , ( 1й 1 dvl0 \
— 1т:---- 7—«?з+ —~ Ч------- -------— ^»з •

\ “*։ / г» \ 2 и 2 о “Л1 /\ / I «хо \л «хо х «м /
4. Граничные условия. Возмущения ловерхности фронта стационарной

У В выбираем в виде = ^о е . Условия на поверхности магнито
гидродинамического разрыва даны в [15]. Учитывая градиентные чле-
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ны, связанные с неоднородностью газа за фронтом УВ, в введенных 

переменных граничные условия при /. = 0 (б0 = 0.75) имеют вид:

R, =---- у В. - Ло։;

3 .о , 8 ;«)3 = уг2+уло1;

6։=-^+^-Л01
(23)

в;3 =-------- - -8։

3

4Во— 1

«»з= —-------
45о — 1

, .. 2 , й-1 
+֊4։----- -------------

2/ . 02 ,

Вдз — — ^>1---------- В3;
455-1

(24)

«93=4։ —' ву. 
4Во-1

У поверхности звезды, на которую идет аккреция, газ останавливается. 
• Это дает еще одно граничное условие

«и(9о = О)=О. (25)

Последним условием, замыкающим всю систему уравнений и граничных 
условий, является «приклеенность» силовых линий к поверхности, на кото
рую идет аккреция. Это условие, очевидное для поверхности нейтронных 
звезд [16], с некоторыми оговорками применимо и к белым карликам [17].. 
Запишем его в следующем виде:

После введения
х, 

р 2 ~ Г 2 ~<?, = I в:3<пч-—В. и <ру = I в;3 А-֊֊в3,

(26)

(27)
о
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дополнительные условия принимают вид:
\ — 1
) Вл, (Во = 0.75) = - 4֊ ,, (ё; = О) = 0; (28)

Л, у I

Вл <р, (В. = 0.75) = -|В9; <р9 (80= 0) = 0. (29)

Д гМ
Окончательно, >(22), '(24), (29) определяют задачу об устойчивости 

УВ относительно возбуждения поверхностью разрыва альфвеновских волн, 
а '(21), (23), '(28) —задачу об устойчивости УВ относительно возмущений 
формы фронта.

5. Метод решения и результаты. Обе задачи решались численно мето
дом пристрелки. В каждой имеется по два комплексных параметра (Я и

В։ или Ву), которые подгоняются так, чтобы удовлетворить граничным 
условиям При X = Вс.

Устойчивость УВ относительно возбуждения альфвеновских волн ис

следована прн(Т)^Т՞ для а =— 1.5-т—2 и Во = 2 -+-20. Во всех 
случаях УВ оказалась устойчивой.

Задача (21), (23), (28) решалась при Л ос р։ Т"2, что соответст

вует охлаждению на свободно-свободных переходах, для Ва = 2 и 

Во = 10. Результаты расчётов представлены на рис. 1, 2. На рис. 1 
приведены для сравнения зависимости 1ш2 = 2/ от ). = л«/4£с при В0=О.

Расчеты показывают, что в случае Во = 2 для X >■ 1 значения инкре
мента (—(От) и частота колебаний (сон) практически совпадают с их зна
чениями при колебательной неустойчивости |(Х։-»-оо) у всех мод. Соответ
ственно, малыми оказываются амплитуды возмущений поперечной скорости 
и поперечного магнитного поля. Эволюция таких возмущений определяется

неустойчивостью второй '(О 1) и третьей (02) мод. С уменьшением X де
кремент затухания фундаментальной |(Р) моды уменьшается, и при Х=0.54

Р-мода становится неустойчивой. Вплоть до X — 0.35 инкременты нараста
ния О1- и О 2-мод больше инкремента нарастания Р-моды. При X « 0.35 
характер неустойчивости резко меняется. Р-мода становится апериодиче
ски неустойчивой ((Он = 0), инкремент нарастания быстро увеличивается 
и выходит на асимптотику 52/~—0.1. О 1-мода становится устойчивой

при X = 0.15. В случае Во = 10 волны с X > 0.092, для которых выполне

ны расчеты, имеют значения (Он и <0/ такие же, как при X—>֊оо֊
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Рис. 1. Зависимость декремента затухания от длины волны. Сплошные линии отно- 

сятся к случаю Во = 2, пунктирные — Во = 0, штрих-пунктирная линия — Во = 10.. 
Около каждой кривой указано, к какой моде она относится.

Рис. 2. Зависимость частоты колебаний от длины волны. Сплошные линии относят- 

ся к случаю Во = 2, штрих-пунктирная —Во = 10.
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Попытки продолжить численные расчеты данным методом в область 

коротких волн при всех значениях Во встречаются с непреодолимыми труд

ностями. Численные расчеты показывают, что при й, < 0.35 характерный 
размер, на котором собственные функции Р-моды убывают, порядка 
Л՜’, что значительно меньше Вс. В этом случае тепловыми потерями мож
но пренебречь, и должны быть справедливы результаты, полученные для 
однородного газа за фронтом УВ во второй части настоящей работы [ 18]. 
В однородном газе, наряду с решением, убывающим как е“\ существует 
растущее как еХ| решение. При численном решении погрешность в 
пробном значении 2 или В, порядка 10 15 на фронте приведёт к пог
решности при порядка 0.1, когда Х։ (£г) — к, £с ^^534, то есть 

для X ~ 0.02.

6. Обсуждение, а) Характер неустойчивости. Параметром, характери
зующим влияние магнитного поля в системе (21), (23), '(28), является 
величина 2Ло։ (0) Во~Л?ч Во, которая позволяет определить крити- 

т 1 т—тческую длину волны >-сг ' Во . По результатам расчётов можно пред

положить, что а = 0.5 справедливо 1СГ = ВВГ1 с к ~ 0.5 -5- 0.8; для 
О1— и 02—мод коэффициент должен быть в несколько раз меньше. 

Для волн с X >).,>>.„ значения Явы и 1т ш такие же, как при коле
бательной неустойчивости [8], дисперсия волн практически отсутству

ет. Возмущения с Х<^Х, < Хсг апериодически неустойчивы с 2/ = — 

— 0.416 Во 2 + 0.155 Во 4 — 0.12 Во 6-|-О(Во 81 [18], причём больше 

Ха примерно на половину порядка. Значения к, Х։ и Ха можно уточ
нить численными расчётами, однако на доступной автору ЭВМ „Э—60“ 
это невозможно сделать быстро.

Роль теплопроводности численно исследовалась в работах [9, 11]. 
Теплопроводность подавляет колебательную неустойчивость, причем ее 
влияние существеннее для высокочастотных мод. Уравнение энергетиче
ского баланса с учетом теплопроводности имеет вид

֊֊ 4- « у Т = — Л(Т)р —— Т <Ио V 4- ——— <Иу (х у Т). (30) 
01 3 3 Яр

■ Это уравнение позволяет выделить два масштаба:
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1 'Уп' и V4
ьс------- - ----- 10е— и £х~х։1֊----------2.10‘—. (31)

ЗЛ0 Ро-8 Я^оРо Ро_8

где х։| = 2-10 4 Г5'2/(г« 1п Л) [19] и при аккреции на белые карлики 
1п Л ~ 20, о08 = 10՜8 и0, р0_8 = 108 р0.

Из результатов работы [11] период колебаний Е-моды Т ~ 3.1 
где /е—обычно понимаемое время охлаждения (отношение тепловой энер
гии к скорости охлаждения газа) за фронтом УВ. Частота колебаний п-ой 
моды (для Е-моды п = 0) ш„ ~ (2п + 1) ш0. Масштаб, на котором из
меняется п-ая собственная функция £л~£։/(2п + 1) и теплопровод
ность подавляет колебательную неустойчивость п-ой моды, когда 
£л~£х, что эквивалентно «оз — 7 • (2п + 1 )-1/2. Оценки масс белых кар
ликов, для которых еще возможна колебательная неустойчивость О1- 
моды, по различным работам [9, 11,12] дают величину М„. (О.Зн- 

0.9) Л/©. В случае, если теплопроводность существеннее охлажде
ния, критическое значение Волны с X« <£ £։ будут апериоди
чески неустойчивы [18], а колебательная неустойчивость длинных 
волн подавлена.

б). Возможность наблюдения. Нелинейный анализ гофрировочной не
устойчивости не проведен, однако можно предположить, что на этой ста
дии возмущения фронта будут давать шум в энергетическом спектре £(О, 
подобный наблюдаемому у АЫ 11Ма как в рентгеновском, так, возможно, и 
в оптическом диапазоне [12]. Уровень этого шума определяется отноше
нием /^сгЦАеар), где /4сор — площадь сечения аккреционной колонки 
у основания. Из рис. 3 видно, что высокий уровень шума можно ожи
дать у поляров с массой белого карлика Мш. а. > 0.8- М&, причем с 
увеличением светимости уровень шума должен убывать. И заметный 
шум и квазипериодические осцилляции возможны при Ма. в. ~ (0.8 
-*-1).М0.

К рис. 3 необходимо сделать несколько пояснений. Во-первых, при его 
построении использовалось значение Асар из работы [20] (простая кине
матическая модель и дипольное поле):

Лсор = 4.6• 101в В^п /?9’1/7(—Т 1%, (32)
\М0/

где Во, = 10՜7 Во. Л, = 10՜* /?„. </., £8з = Ю՜33 £ и Ь = в ■ •
Л.

Но, согласно [21], это отношение может быть меньше, что приведет 
ж увеличению отношения ^Сг1Асар. Во-вторых, все расчеты и оценки 
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верны в случае, если высота фронта УВ над поверхностью белого 
карлика значительно меньше радиуса белого карлика /?„. у., который 
получается из соотношения масса—радиус [22]:

1.28б(^) -0.777 Г—) | • (33>
\ Mq / \ М(.} / J

М^./М.
2 ——։

Рис. 3. Приведены кривые, на которых отношения /Асар (сплошные .кри
вые) и 1^1Ааар (пунктирные кривые) имеют постоянные значения, указанные около 

кривых. В верхней заштрихованной части графиков светимость выше эддингтонов- 
ского предела. На штрих-пунктирной кривой Ьц = £су։. На кривой 1 Ьц = а /2, 
а на кривой 2£։ = а /2, и ниже этих кривых результаты расчётов неприменимы. 
В случае а) = 1, в случае б) В01 = 3.

В-третьих, вопрос о соотношении тормозного и циклотронного излучений 
рассматривался в ряде работ. Кривые, на которых Л// = Acvc, построены 
по результатам работы [23], однако расчеты [24] и качественный аналив 
[12] показывают, что ети кривые могут лежать значительно ниже. Цикло
тронное излучение будет существеннее в нижней части графика. При этом 
колебательная неустойчивость отсутствует, а в определении 7.;сг вместо- 
Lc необходимо подставить Lcyc-

В наблюдаемом шуме могут присутствовать пульсации на временах 
а для оценки fma։ существуют два характерных времени:՜ 
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(—ш1т1п) ‘ и /жсг/г'Аа. При охлаждении тормозным излучением —։о]ш1п~
ЛЧ/ —

-0.1 (Яо՜՜’ /с)՜1 И -шах 10-#| Я) , где #։—период колебаний О1-моды. 
Такая переменность уже сейчас доступна наблюдениям. Характерные 
значения частот х>лоО֊ж։г—103 -+-105. Более точно о значении <т։։ мож
но будет судить лишь после решения нелинейной задачи.

Автор выражает благодарность С. Ф. Пименову, Ю. А. Щекинову и 
С. Н. Овчинниковой за полезные обсуждения.

Ростовский педагогический 
институт

CORRUGATION INSTABILITY OF STRONG PARALLEL SLOW 
SHOCK WAVE. I. NUMERICAL CALCULATION FOR THE CASE 

OF RADIATIVE SHOCK
M. A. EDELMAN

A shock, appearing at the ground of the accretion column near 
the surface of white dwarf, in the strong magnetic field of the AM 
Her systems is ’slow shock’. Its stability is numerically investigated 
for the case Lc^R^.d. and Bo — vA0/v0 equal 2 and 10 (£<.—the cooling 
length in the post—shock gas, Rw. d. — the radius of the white dwarf, 
t^0 ~ the Alfven speed ahead the shock, v0 — the accretion speed) for 
the surface of the perturbed shock is expressed as q = rl0 e‘'1 For 

the waves with the length 1- > k Bo՝ Lc (factor Zr~ 1) values of (u 
for all modes are the same as for oscillatory instability. The waves 

with X- < k Bo՝ Lc are aperiodically unstable. Corrugation instability 
ean explain the noise, which is observed from AM Her systems with

d. ——- ^^3»
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КРАТКИЕ СООБЩЕНИЯ

УДК: 524.3—7

X Per: БЛЕСК УМЕНЬШАЕТСЯ

В 1987 г. в АО ЛГУ были начаты регулярные фотометрические наблю
дения Ве-звезды X Per, являющейся оптическим компонентом рентгенов
ского источника 3U 0352+30. Наблюдения проводились в полосах RIJHK 
системы Джонсона. Получено также несколько оценок блеска в полосах 
UBV.

До начала лета 1988 г. во всех полосах отмечалась переменность лишь 
с амплитудой < О.’"2. Такие небольшие изменения типичны для Ве-звезд. 
Затем, начиная с JD 2447300, началось монотонное понижение блеска, ко
торое, по-видимому, не завершилось еще и к концу вечерней видимости 
объекта (апрель 1989 г.) '(рис. 1). При этом амплитуда переменности рас
тет с длиной волны (см. табл. 1՛).

ко, судя по опубликованным данным, существуют лишь .эпизодические 
оценки блеска, относящиеся к этому периоду, а подробные кривые блеска 
отсутствуют.

Рассмотрим распределение энергии в непрерывном спектре X Per 
вблизи минимума и максимума блеска (рис. 2). Если учесть межзвездное 
■покраснение с Av = 1.m3, то оказывается, что наблюдаемое распределение 
энергии в апреле 1989 г. хорошо согласуется с нормальными цветами звез
ды B0V с Mv = —3 при т—М = 8.5. Здесь же показано распределение 
энергии в спектре избыточного излучения. В диапазоне от U до I спектр 
Избытка соответствует зависимости F(v) со v°, а в длинноволновую сто
рону наблюдается быстрый спад с F (у) со у1-5.
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Рис. 1. Кривые блеска X Персея в оптическом и ИК-диапазоне.

Рис. 2. Распределения энергии в спектре X Персея в максимуме (1) и минимуме (2) 
‘блеска. Крестиками показаны нормальные цвета звезды ВО. 3 — распределение энер
гии в спектре избыточного излучении.
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Качественно эти результаты могут быть объяснены как следствие 
сброса оболочки, существовавшей вокруг В-звезды до середины 1988 г. 
Можно предположить, что к наступлению следующего периода видимости 
X Per (конец лета 1989 г.) оболочка еще не успеет восстановиться, и по 
изменению спектральных и поляриметрических характеристик звезды мож
но будет более надежно определить структуру (сферическую или дискооб
разную) динамику развития оболочки. Особый интерес представляют воз
можные изменения рентгенозсксго потока 3U 0352+30 и их корреляция 
с изменениями оптического и инфракрасного излучения.

X Persei: the Light Level Decreases. The light level of X Persei has 
been observed to decrease since the summer of 7/1988. Optical and 
infrared light curves are reported. The amplitude of variations grows 
with the wavelength.

26 июня 1989

Ленинградский государственный 
университет

Л. В. ЛАРИОНОВА 
В. М. ЛАРИОНОВ
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