
ISSN-0571-7112

ԱՍՏՂԱՖԻԶԻԿԱ 
АСТРОФИЗИКА
ТОМ 39 МАЙ, 1996 ВЫПУСК 2

ОСОБЕННОСТИ СИНХРОНИЗАЦИИ 
МАГНИТНОЙ НОВОЙ VI500 CYGNI

ЕЛ.Павленко, В.П.Маланушенко 193

О ВОЗМОЖНОЙ ПРИНАДЛЕЖНОСТИ Т STR 4077" 
ЗВЕЗДЫ HD 177645 К БАРИЕВЫМ КАРЛИКАМ

И С Саванов 201

UBVRI- ФОТОМЕТРИЯ ЗАТМЕННОЙ
СИМБИОТИЧЕСКОЙ ЗВЕЗДЫ CI Cyg в 1991-1995 it.

RC-Дмитриенко 211

НОВЫЕ Нв ОБЪЕКТЫ В ОБЛАСТЯХ ТЕМНЫХ 
ТУМАННОСТЕЙ. П.

НД.Мелшсян, ААКарапапян
ЛГ-Ахвердян, АЦ.Карапетян 217

СПЕКТРАЛЬНЫЕ НАБЛЮДЕНИЯ ПАРСАМЯН 21
Э.СПарсамян, К.Г.Гаспарян, Г.Б. Оганян 225

НЕКОТОРЫЕ СЛЕДСТВИЯ НЕОДНОРОДНОГО 
РАСПРЕДЕЛЕНИЯ ПЫЛИ В ГЛАВНОЙ ОБОЛОЧКЕ НОВОЙ

АЭ.Рожнбуш 233

ДВИЖЕНИЕ КОМПОНЕНТОВ ТЕСНОЙ
ДВОЙНОЙ СИСТЕМЫ ЗВЕЗД В ПРИСУТСТВИИ 
СИЛЬНОГО ВНЕШНЕГО ГРАВИТАЦИОННОГО ПОЛЯ

В.ГГорбацкий, СПЛрахоров 239

(Продолжение на 4-й стр. облажен)

ЕРЕВАН



Выходит с 1965 г. 
на русском и английском языках

խմբագրական կոլեգիա' Գ.Ս.Բիսնովատի-Կոգան, Վ.Գ.Գորբացկի (ԳԼԻ1՛ 
խմբագրի տեղակալ), Վ.Պ.Գրինին, Վ.Վ.Իվանով, Ն.Ս. Կարդաշն, 
Վ.Հ.<ամբարձումյան, Ա.Գ.Մասևիչ, Լ.Վ.Միրզոյան (գլխ. խմբագիր)> 
Գ.Ս.Սահակյան, Վ.Ցու.Տհրեբիժ, Ա.Տ.Թալլօղլյան (պատ. քարտուղար):
խմբագրական խորհուրդ' Ա.Ա.Բոյարչուկ, Ե.Կ.խարաձե, Ի.Մ.Կոպիլով, 
Վ.«ամբայւձումյան, Լ-Վ-Միրւյոյան, Վ.Վ.Սոբոլե (նախագահ):

Редакционная коллегия: В.А.Амбарцумян, Г.С.Бисноватый-Коган, 
В.Г.Горбацкий (зам. главного редактора), В.П.Гринин, В.В.Иванов, 
А.Т.Каллоглян (ответ, секретарь), Н.С.Кардашев, А.Г.Масевич, 
Л. В. Мирзоян (главный редактор), Г.С.Саакян, В.Ю.Теребиж.
Редакционный совет: ВА.Амбарцумян, А А. Боярчук, И.М.Копылов, 
Л.В.Мирзоян, В.В.Соболев (председатель), Е.К.Харадзе.

'АСТРОФИЗИКА” - научный журнал, издаваемый Национальной Академией наук 
Республики Армения. Журнал печатает оригинальные статьи по физике звезд, физике 
туманностей и межзвездной среды, по звездной и внегалактической астрономии, а 
также статьи по областям науки, сопредельным с астрофизикой. Журнал 
предназначается для научных работников, аспирантов и студентов старших курсов.

«ԱՍՏՂԱՖԻՔԻԿԱ»-ն գիտական հանդես է, որը հրատարակում է Հայաստանի Հանրա
պետության Գիտությունների Ազգային ակադեմիան: Հանդեսը տպագ յաւմ է ինքնատիպ 
հոդվածներ աստղերի ֆիզիկայի, միգամածությունների ե միջաստղային միջավայրի 
ֆիզիկայի, աստղաբաշխության ն արտագալակտիկական աստղագիտության, ինչպես 
նան աստղաֆիզիկային սահմանակից բնագավառների գծով: Հանդեսը նախատեսված 
է գիտական աշխատակիցների, ասպիրանտների ե բարձր կուրսերի ուսանողների 
Լաււ1ւււ^:

Издание журнала частично финансируется спонсором
СУРЕНОМ ФЕСЧЯНОМ (США).

Հանդեսի հրատարակությունը մասամբ ֆինանսավորում (հովանավոր
ՍՈՒՐԵՆ ՖԵՍՉՅԱՆԸ (ԱՄՆ).

© Издательство НАН Республики Армения, Астрофизика, 1996.



ТОМ 39 МАЙ, 1996 ВЫПУСК 2

УДК: 524.337

ОСОБЕННОСТИ СИНХРОНИЗАЦИИ 
МАГНИТНОЙ НОВОЙ V1500 CYGNI

Е.П. ПАВЛЕНКО, В.П.МАЛАНУШЕНКО 
Поступила 6 февраля 1996 

Принята к печати 8 марта 1996

Представлен анализ 11-летнего фотометрического исследования первой магнитной новой 
У15Э0 Суя по наблюдениям, выполненным в Крымской обсерватории. Данные показывают 
существование периода биений, вызванного вращательно-орбитальным асинхронизмом, и его 
увеличение со временем. Используя постоянную величину орбитального периода и текущую 
величину периода биений, для каждого года была вычислена текупия величина периода вращения 
первичного компонента - магнитного белого карлика. Показано, что быстрая синхронизация 
компонентов во времени происходила неравномерно: в 1977-1979гг. замедление вращения белого 
карлика составило Рм = 1.8 х 10՜*, а в течение последующих 10 лет - Рт -2.7 х 10~*. Эго 
должно привести к синхронизации периода вращения с орбитальным периодом •> через 230 лет 

при условии, что Рт будет оставаться постоянным и не меньшим, чем 2.7Х1О4.

1. Введение. VI500 Суя является первой признанной магнитной 
новой, у которой период вращения первичного компонента на 3.5 минуты 
короче орбитального. Стокман, Шмидт и Ламб (далее - СШЛ) прдедпо- 
ложили, что взрыв Новой в 1975г. разрушил орбитально-вращательное 
синхронное движение компонентов двойной системы [1].

Анализ длительных поляриметрических наблюдений показал увели
чение периода вращения со временем и позволил оценить характерное 
время синхронизации с орбитальным циклом. Они отметили, что как 
аккреционный поток, так и геометрия удара должны изменяться с 
синодическим циклом первичного компонента, равным периоду биений 
между орбитальным и вращательным периодами, порождая хаотические 
фотометрические и спектроскопические изменения. Наши фотомет
рические наблюдения этой уникальной новой, выполненные на телеви
зионном комплексе 0.5-м телескопа Крымской обсерватории, показали, 
однако, что предполагавшиеся СШЛ хаотические изменения, к счастью, 
не столь велики, чтобы полис ~тью завуалировать модуляцию яркости с 
синодическим циклом.

А
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Предварительный статистический анализ данных 11-летнего ряда 
наблюдений, проведенный Павленко и Пельтом [2,3], ясно показал 
существование фотометрического периода, совпадающего с периодом 
биений. Открытие периода биений позволило нам вычислить не 
наблюдаемый фотометрический период вращения белого карлика согласно 
соотношению:

УЛеМ =1/Рт֊1/РаЬ, О)

где Р^ = O.d139613 [4]. Как было показано ранее в [3] (далее - ПП), 
средняя величина периода биения для 1981-1984гг. составляла 7.69 дней, 
что соответствовало Рл = 0.“137122. Время синхронизации авторы оце
нили, используя разницу в величинах периодов вращения, полученных 
РР и SSL. Грубая оценка характерного времени синхронизации составила 
290 лет, что неплохо согласовалось с оценкой Шмидта и Стокмана » 150 
лет [5]. Согласно модели СШЛ, на второй год после взрыва Новой, 
физические условия в системе VI500 Cyg могли позволить в течение 
короткого времени зарегистрировать оба фотометрических периода - 
орбитальный и вращательный. Сразу после взрыва компоненты находи
лись в обшей оболочке и наблюдавшуюся фотометрическую переменность 
СШЛ объясняют периодом вращения белого карлика (максимум 
излучения мог исходить от горячего пятна на белом карлике). Через два 
года, когда фотосфера компактного компонента сжалась до его поверх
ности, преобладающим источникам оптического излучения стал обнажив
шийся и сильно нагретый вторичный компонент. Наличие двух близких 
фотометричеких периодов в течение "пограничного времени" в 1977г. и 
в самом деле, было обнаружено нами [б].

2. Анализ данных. В предлагаемой статье мы предприняли попытку 
детального исследования характера синхронизации компонентов магнит
ной новой VI500 Cyg на основании статистического анализа данных 
фотометрических наблюдений, полученных в 1977-1987гг. в течение 83 
ночей. Все наблюдения, за исключением 1977г., были выполнены в 
фотометрической системе V В 1977г. Новая наблюдалась нами в 
континууме внутри полосы V [6,7].

Для данных 1977г. мы использовали уникальную возможность опреде
ления периода вращения непосредственно, а для данных остальных лет 
период вращения находился через период биений, связанный с периодом 
вращения соотношением (1). Статистический анализ всех временных 
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рядов проводился с использованием пакета 18ОА [8,9].
На рис. 1 приведена периодограмма для данных 1977г., полученная 

методом Стеллингверфа, где в качестве критерия значимости использо
валась удвоенная статистика Аббе [10]. Периодограмма показывает 
широкий и слегка расщепленный пик, охватывающий два периода и 
центрированный на частоте, соответствующей 0/138, что является проме
жуточной величиной между периодами вращения и обращения. Данная 
периодограмма не может обеспечить определение точных величин искомых 
близких периодов из-за недостаточного разрешения. Используя оригиналь
ную методику Пельта [9], мы построили модель би-периодического 
процесса для поиска пары периодов, наилучшим образом описывающих 
наблюдения. Зафиксировав величину одного из них - — Р1 = 0/1396,
мы нашли второй, равный Р2 = 0/1361, полагая, что это и есть период 
вращения белого карлика в 1977г.

Для того, чтобы детально исследовать поведение периода вращения 
и, отслеживающего его периода биений в последующие годы, мы объеди
нили все данные по два года, сдвигая на один год, и для каждой такой 
комбинации построили частотные спектры. Ряд данных 1984г. оказался

Рис. 1. Периодограмма для данных ¥1500 Сп > 1577г, подученная металом Сгедлингверфа. 
По горизонтальной осн отложена частота в обратных супах, во вертикальной - удвоенная 
статистика А£бэ.
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Рве. 2. Избранные периодограммы для данных У1500 Суе в окрестности периода биений. 
Ло прнмнпяьвой оси ипнмаева частота в обратных сушах, во вертикальней - удвоенная 
смымика Аббэ.
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достаточно длинным для того, чтобы его анализировать отдельно. Таким 
образом было построено 8 периодограмм с использованием метода 
Стеллингверфа. Некоторые из них представлены на рис. 2. Все периодо
граммы показывают несколько пиков в окрестности периода биений и 
его второй гармоники, причем, в отдельные сезоны наблюдений вторые 
гармоники оказываются даже более значимыми, чем первые. Сложность 
геометрии аккреции в данной системе, как ухе указывалось, вносит 
изрядную долю хаотичеких колебаний яркости, зашумляя спектр и услож
няя поиск точной текущей величины периода биений. Нами для каждого 
спектра были выбраны то одному из пяти формально наиболее значимых 
периодов в окрестности средней величины периода биений Р^, = 7.1169, 
или его второй гармоники, если она оказывалась более значимой. В 
последнем случае выбранный период умножался на два. Отобранные по 
этому принципу периоды указаны на периодограммах стрелочками. 
Соответствующие вычисленные текущие значения периода вращения 
белого карлика приведены на рис. 3. Они показаны заполненными 
кружками. Приведены также и две независимые оценки периода вра
щения: полученная Шмидтом и Стокманом [5] - открытый кружок, и 
взятая из предыдущей публикации периода биений [11] - треугольник.

Рве. 3. Изменение периода щмннн— У1500 Суд со цжмжам.
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3. Обсуждение. Последний рисунок показывает, что изменение 
периода вращения белого карлика происходило нелинейно со временем. 
Синхронизацию вращения компонентов на ранних порах можно было 
бы разделить на два этапа. В течение первого, более короткого этапа, 
продолжительностью не более 3-х лет, белый карлик тормозился со 
скоростью /»га = 1.8 х 10՜6, а в последующие годы ֊ уже со скоростью на 

два порядка меньше, /^ = 2.7 х Ю՜8. Последняя оценка скорости тор
можения белого карлика приводит к характерному времени синхрони
зации, равному 230 лет. Если в будущем Р^ будет убывать, время 
синхронизации может оказаться гораздо большим.

Крымская астрофизическая обсерватория

THE PECULIARITY OF MAGNETIC NOVA 
VI500 Cygni SYNCHRONIZATION

E.P.PAVLENKO, V.P.MALANUSHENKO

We present the analysis of 11-years photometric studies of the first mag
netic nova VI500 Cyg. The data show the existence of a beat photometric 
period and its increasing with time. Using the constant value of orbital period 
and the current values of the beat one, the rotational period of the compact 
component was calculated for every year. It is shown the rapid increasing of 
this period during 1977-1979 years with Pm -1.8x10-* and subsequent reducing 
to the Pm -2.7x10՜* during next 10 years. This would lead to the spin-orbit 
synchronization of binary on the timescale « 230 years if Pm is constant and 
not less than 2.7x10՜*.
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На основе новых спетпрятьных наблюдений с ПЗС - камерой метолом моделей атмосфер 
определены содержания 12 элементов в атмосфере "F Яг 4077* звезды HD 177645. Найденный 
для нее избыток содержания азота позволяет оделять предположение о возможной 
принадлежности этой звезды к бартгвым карликам, аномалии химического состава атмосфер 
которых обусловлены процессами перетекания вещества с более прговодюпжжмрожавшего 
компонента в двойной системе. Являясь объектом, родственным Ва звездам и СИ субгнгжитам, 
при эффективной температуре 7^-7150 К HD 17745 вероятно обладает также аномалиями 
химического состава, присущими вследствие процессов диффузии химичесхи-пикулярным 
звездам верхней части пивной последовательности, ив что мажет указывать избыток 
содержания серы в ее атмосфере.

1. Введение. Группа T str 4077" звезд была выделена Байделманом 
[1] на основе классификации спектров, полученных по наблюдениям с 
объективной призмой и насчитывает сжало 20 объектов. Норт, Берте и 
Ланц [2] установили, что примерно половину из них составляют бариевые 
карлики (или СН - субгиганты). Для объяснения появления аномалий 
содержаний элементов в их атмосферах привлекаются гипотезы, основан
ные на процессах обмена веществом в двойных системах, аналогичные 
предложенным для бариевых (Ва) звезд. Осталные "F str W1T имеют 
аномалии химического состава, сходные с наблюдаемыми у Ат, 8 Del, 
Fm и Fp звезд. Изучение этой части группы "F str 4077" представляет 

-особый интерес, поскольку эти звезды имеют эффективные температуры, 
приближающиеся к пределу, ниже которого процессы диффузионного 
разделения элементов становятся малоэффективными (7^=6300 К). 
Всестороннее исследование "F str АЮТГ было представлено в серии статей 
Норта с соавторами. Были выявлены следующие основные свойства 
группы "F str 4077" звезд - это звезды главной последовательности; среди 
всех карликов спектрального класса F они немногочисленны, их число 
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составляет около 1%; они имеют кинематические свойства, типичные 
для звезд диска; наконец, их металличность чуть выше солнечной для 
звезд с Т։фф>6900 К и несколько ниже солнечной для звезд с Т։фф<6900 
К. Белее горячие Т йг 4077", подобно Ат и Ар звездам, как правило, 
имеют более медленное вращение.

Для нашего исследования мы выбрали достаточно яркую Т 4077" 
звезду НВ 177645 (ВГН-33 3310) (И=7.695), входящую в число "горячих" 
Т ей 4077" звезд [2]. Наша задача состояла в определении содержаний 
С, Я, и О в атмосфере этой звезды, результаты которых могли бы служить 
аргументами для выбора механизма образования аномалий для нее, а 
также содержаний Са и Бс, аномалии которых являются характерными 
для Ат и Бт звезд.

Таблица 1 
СОДЕРЖАНИЕ ЭЛЕМЕНТОВ

Элемент, 
длина волны, А

•Е։ 18«/՜ 1в а

5 I • 8694.70 7.84 .15 .204 8.14
81 I 7415.95 5.61 -.63 .093 7.73
М8 I 5528.39 4.33 -.48 .167 • 7.42
Са I 5512.99 2.93 -.50 .062 6.40

5588.75 2.51 .36 .150 6.35
6162.17 1.90 .09 .174 6.40

5с II 5526.82 1.77 . .18 .139 3.20
Ст I 7462.36 2.91 .14 .110 6.34
Ст П 5503.24 4.14 -2.25 .049 5.97
Ре I 5506.79 .99 —2.85 .069 7.17

5576.10 3.43 -.73 .079 7.14
• 7445.76 4.26 -.02 .078 7.04

Ре II 6149.24 3.89 -2.88 .100 7.77
№ I 7422.28 3.63 -.01 .093 6.34
У П 5509.91 .99 -1.24 .145 4.00

5521.59 1.74 -1.34 .100 4.12
Ва П 6141.72 .70 .27 315. 3.93
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2. Наблюдения. Наблюдательный материал для НВ 177645 был 
получен в течение 1994г. со спектрографом фокуса гуде 2.6м телескопа 
Крымской астрофизической обсерватории. Приемником излучения 
служила ПЗС камера фирмы Астромед [3]. Спектральное разрешение 
составляло 0.36А и 0.18А для I и П порядков, соответственно, а отноше
ние сигнала к шуму лежало в пределах от 60 до 100. Были получены 
спектрограммы 7 областей с центрами: 8720, 8680, 7450, 7420, 6155, 5580 
и 5515АА, которые содержат линии 12 элементов (табл. 1). Редукция 
полученных спектрограмм включала в себя традиционные процедуры, 
привязка к шкале длин волн проводилась путем аппроксимации полино
мом второго порядка положения линий спектра сравнения.

3. Химический состав атмосферы. Выбор параметров атмосферы 
НВ 177645 обсуждается в статьях [4] и [5], и мы приняли рекомендованные 
этими авторами значения параметров Т։фф=7150 К, 18 #=3.55, ^=2.9км/с. 
Отметим, что первые два параметра получены по калибровкам в 
Женевской фотометрической системе, использование цветов в системе 
Стремтрена-Перри привело (см. [4]) к несколько более высоким значениям 
этих параметров для НВ 177645 (1^=7280 К, 1$ £=3.61). Применение 
теоретической калибровки [5] для [с։] и р устраняет различия в и 
18 g, установленные по двум упомянутым фотометрическим системам. 
Следует иметь в виду, что для звезды с 7^=7100 К влиянием понижения 
индекса сх вследствие эффекта Бонда - Неффа [6], характерного для СН 
- субгигантов, можно пренебречь. Модель с укатанными выше парамет
рами была интерполирована из сетки моделей Куруца [7]. Для вычислений 
использовался комплекс программ, разработанных в Крымской обсерва
тории (см. [8]) и адаптированных для персональных компьютеров.

Результаты определений содержаний элементов представлены в табл. 
1. Для повышения достоверности результатов мы нашли также окон
чательные значения содержаний, усреднив с учетом числа линий наши 
результаты и данные [2] (табл. 2). Кроме того, нами были использованы 
значения содержаний элементов, не отнесенные к звезде сравнения (табл. 
22 и 23 в статье [9]). Процедура усреднения кажется нам оправданной, 
так как в обоих случаях применены модели с одинаковыми параметрами 
и сходные системы сил осцилляторов, большей частью опубликованных 
Тевенином (10, 11]. В дальнейшем анализе мы будем использовать 
усредненные данные.

Поскольку определение содержаний С, № и О представляет собой
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УСРЕДНЕННЫЕ ЗНАЧЕНИЯ СОДЕРЖАНИЙ
Таблица 2

Элемент 1£ с. 
Крым

Число 
линий ,

18 Е.- 1« Ео 
средние знач.

Число 
линий

С I 8.5 а -0.10 а
И I 8.3 а +0.30 а
О I 8.8 а -0.13 а
51 I 7.73 1 +0.16 2
5 I 8.14 1 +0.64 3
М« I 7.42 1 -0.16 1
Са I 6.38 3 +0.05 4
8с П 3.20 1 +0.10 1
Сг I 6.36 1 +0.69 1
Сг II 5.97 1 +0.30 1
Ре I . 7.12 3 -0.08 12
Ре П 7.77 1 +0.35 2
№ I 6.34 1 +0.25 5
У п 4.06 2 +1.75 5
2г П +1.39 1
Ва П 3.45 1 +1.32 1
Ьа П +1.32 1
ыа П +0.96 1

0 - расчеты синтетического спектра

интерес в рамках данного исследования, то мы провели его, используя 
метод синтетического спектра, учитывающего влияние блендирования 
окружающих линий. Содержания остальных элементов были найдены по 
эквивалентным ширинам их линий. Для определения величины е(С) 
использовались 6 спектральных линий С I в диапазоне 7108А - 7120А, 
которые дали среднее значение величины 8.5±0.10, ниже на 0.2 ёех, чем 
было найдено из анализа этих же линий С I. Содержание азота 
определено по линиям двух спектральных диапазонов - около 7450А 
(линии К I 7442А и 7462А) и 8680 - 8720АА (4 линии М I). Обе группы 
линий дали сходную величину содержания азота б(М)=8.3, также, 
отличающуюся от результата анализа линии К I на -О.Здех. Наконец, 
содержание кислорода было найдено по трем линиям 10 мультиплета
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О I - 1£е(О)=8.8, которое может быть установлено только из расчетов 
синтетических спектров вследствие значительного блендирования этих 
линий. Мы отдали предпочтение линиям 10 мультиплета ОI, как наименее 
подверженным влиянию эффектов отклонения от ЛТР. Сопоставление 
наблюдаемых и теоретических спектров позволило оценить величину 
проекции скорости вращения на луч зрения V ап /=20±Зкм/с, которая 
согласуется с измерениями Норта и Дюкуноя [12] Кап /=22.9± 1.0км/с.

Среди содержаний легких элементов обращает, на себя внимание 
избыток серы, достигающий чуть менее одного порядка. Аналогичный 
избыток б в атмосферах химически-пекулярных (СР) звезд был 
зарегистрирован в исследовании Садакане и Окуда [13]. Содержания 
других легких элементов близки к солнечным. Содержание кальция 
установлено по двум линиям Са I и свидетельствует о солнечном 
содержании этого элемента в атмосфере НТ) 177645. Наш результат 
подтверждает сценку [9] величины [Са/Н] по линии 6717А. Другой элемент 
- 5с, также имеющий дефицит в атмосферах многих Ат и Рт звезд, 
имеет содержание чуть выше солнечного. Однако этот факт нельзя рас
сматривать как однозначно указывающий на отсутствие принадлежности 
НО 177645 к классу СР звезд, так как многие Ат: (умеренные 
"металлические" звезды) и некоторые классические Ат (например, 15Уи1 
-[14]) имеют аналогичные содержания Са и 5с.

Содержание железа, определенное по линиям Ре I, оказалось ниже, 
чем дают результаты по линиям Ре И, как по нашим данным, так и по 
результатам [2]. В совокупности 12 линий нейтрального железа свиде
тельствуют о величине (Ре/Н]=-0.08. Величина в(Ре) по линиям Ре П 
(по одной линии в каждом исследовании) указывает на избыток железа. 
Мы считаем результат, установленный по линиям иона железа менее 
достоверным и отметим, что в исследовании [2] обсуждается данная 
проблема, поскольку в его рамках она существует даже для изученных 
ранее нормальных звезд

Совокупность содержаний элементов г - процесса (от У до Кб) 
очевидно указывает на их избытки в атмосфере НО 177645.

4. Обсуждение результатов. Полученные нами результаты 
определения содержаний элементов в атмосфере Т йг 4077" звезды НО 
177645 были сопоставлены с имеющимися в литературе данными для 
атмосфер бариевого гиганта, СН- субгигантов, бариевого карлика НЯ 
107, М, М5, С звезд и Ат звезды, исследованной ранее нами по 



206 И.С.САВАНОВ

аналогичной методике (табл. 3). На основе данных табл. 3 попробуем 
сделать заключения о возможной принадлежности НВ 177645 к группе 
Ва карликов или группе СР звезд. Ни небольшой дефицит железа, ни 
нормальные содержания кальция и скандия, ни избытки редкоземельных 
элементов, значительных как у Ва, так и у Ат-Рт звезд, не дают 
однозначного заключения. По нашему мнению, ключевую роль могут 
играть лишь значения содержаний С, И и О, и в первую очередь - 
избыток азота. Именно по этому признаку исследуемая нами звезда ближе 
всего к Ва звездам и может быть отнесена к числу самых горячих из 
известных бариевых карликов. Атмосферы большинства СР звезд 
характеризуются пониженным содержанием азота; так, например, согласно 
исследованиям Роби и Ламберта [15] средний дефицит И составляет 
-0.37 (13 Ат звезд), -0.78 (9НвМп звезд), -0.73 (8 БгСгЕи звезд), -0.35 
(7 81 звезд) (все величины в бех), при значении [Ы/Н] около -0.1 для 10 
стандартных звезд. К аналогичному выводу пришли Садакане и Окудо 
[13] в ходе своего исследования 12 звезд спектрального класса А - 
[Ы/Н]=-0.27. Среди звезд этих исследований, как возможный горячий 
бариевый карлик, заслуживает упоминание еще одна Ат звезда, О Рез, 
пекулярностъ и магнетизм которой привлекли к ней внимание в последние 
годы [16] и которая, согласно данным [13], имеет существенный избыток

Таблица 3 
СОПОСТАВЛЕНИЕ РЕЗУЛЬТАТОВ

Величина НО 177645 НЯ 1071 СН2 НЯ 774’ 15 УиР М,М8,С5

[Ре/Н] -0.1 -0.5 -0.3 -0.3 0.0 -0.01
[С/Ре] -0.2 +0.1 +0.7 -0.2 -0.1 -0.11
[И/Ре] +0.4 0.0 • +0.4 0.0 +0.49
[О/Ре] -0.1 0.1 +0.3 0.0 -0.3 0.00
ПТРе] +1.8 +0.7 +1.1 +1.2 +0.9
[Хг/Ре] +1.5 +0.4 +0.1 +1.1 +0.4
[Ва/Ре] +1.4 +0.4 0.0 +1.3 +0.6
[Ьа/Ие] +1.4 +1.4 +1.2 •
[Се/Ре] +0.3 +0.8 • +1.3 +1.1
[Ыб/Ре] +1.0 +1.5 +0.9
[Еи/Ре] +0.2 +0.2 +0.6 +0.5

1 - (211. 1 - [22-23]. ’ - [2425], 4 - [14.26), ։ - [18]
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азота ([Ы/Н]=+0.21). Отметим, что избыток азота имеет я Сириус (а 
СМа), который принято относить к Аш звездам. Для его атмосферы 
величина 18 &(1Ч) составляет 8.15 [17], но при избытке содержания железа 
равного 0.4 бех, величина [М/Ре]=-0.25 является сопоставимой с 
аномалиями азота у других СР звезд.

Очевидно, что в случае наличия процессов диффузии в атмосферах 
СР звезд, выделение объектов, аномалии которых частично или полностью 
связаны с процессами переноса вещества с более проэволюционировав- 
шего компонента, крайне Затруднено. Таким образом, горячие бариевые 
карлики среди звезд спектрального класса А могут иметь аномалии 
химического состава, присущие как Ва звездам, так и носящие допол
нительно следы влияния процессов диффузии в их атмосферах, о чем, 
например, в случае НЛ 177645 может свидетельствовать избыток Б, 
характерный для СР звезд [13]. Можно предположить, что критерием для 
выделения Ва карликов среди СР звезд может быть аномалия содержания 
азота. При этом аномалии содержаний тяжелых элементов могут носить 
более сложный характер, чем просто вследствие процессов диффузии, 
или когда они имеют только ядерное происхождение.

Процессы диффузии могут приводить также к понижению содержания 
углерода (как это наблюдается для других СР звезд [15]), й, как следствие, 
отсутствию в атмосфере НЛ 177645 избытка содержания С, характерного 
для СП - субгигантов. Несмотря на то, что перенос вещества мог 
осуществляться с гиганта асимптотической ветви, имеющего различную 
степень химической пекулярное™ (от М, МБ до С), сравнение с данными 
[18] о содержаниях С, И и О в атмосферах М, МБ и С звезд указывает 
на хорошее согласие величин [С/Ре], [Ы/Ре], [О/Те] в атмосферах . НЛ 
177645 и гигантов асимптотической ветви (последний столбец табл. 3). 
Среднее значение С/О для исследуемой составляет 0.56 и хорошо 
согласуется со средней величиной С/О, равной 0.45 для М звезд и 0.64- 
0.81 для М8, Б звезд.

Хорошо известно, что аномалии содержаний элементов не являются 
единственным критерием для определения принадлежности НЛ 177645 
к бариевым карликам. Дополнительным указанием на это могла бы 
служить принадлежность НЛ 177645 к классу долгопериодических 
спектральных двойных с малой амплитудой лучевых скоростей (как, 
например, это было сделано МкКлюром [19] дле ряда СН - субгигантов). 
Имеющиеся наблюдения Норта и Дюкуноя [12] указывают лишь на 
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величину Д Vг = 3.4 км/с, причем, как отмечают эти авторы, на диаграмме 
- 1g g 'таг’лпя попадает в полосу нестабильности и такие изменения 

Д Vr могут быть связаны с пульсациями звезды. Кроме того, гипотеза о 
перетекании вещества в двойной системе предполагает наличие в ней 
белого карлика, который мог бы быть обнаружен по УФ спектральным 
наблюдениям Задача, установления двойственности HD 177645 (как и 
ряда других бариевых карликов) представляет несомненный интерес.

Из сопоставления с эволюционными расчетами [20], считая, что 
эволюция звезды проходила как эволюция одиночной звезды, а избытки 
элементов отражают лишь аномалии поверхностных слоев звезды, мы 
уттянгмили, что масса звезды составляет 2. 1±0.2 массы Солнца и находится 
в очень хорошем согласии с результатом [12] - 2.18 ±0.14. Радиус звезды 
составляет около 4 радиусов Солнца, а совместимость - 37 солнечных 
светимостей. Звезда уже заканчивает свою эволюцию на Главной 
последовательности. Возраст звезды может быть оценен, как 1.1 - 1.2 
миллиарда лет.

Автор благодарит др-а П. Норта (Швейцария) за привлечение внимания 
к проблеме исследования Т str АОТГ звезд.

Крымская астрофизическая 
обсерватория

HD 177645 AS A POSSIBLE BARIUM DWARF STAR

I.S.SAVANQV

On the base of new spectral observations with CCD camera using model 
atmosphere method abundances of 12- elements in the atmosphere of "F str 
4077" star HD 177645 were determined. Overabundance of Nitrogen in its 
atmosphere indicates on the possibility of its relation to Ba dwarfs with anoma
lies of the chemical composition created due to transfer of mass from the 
evolved companion in a binary system. Showing the similarities of composition 
with CH subgiants and Ba dwarfs HD 177645 with 7^=7150 К may also 
possess abundance anomalies of CP stars as for example can be fopnd from 
S overabundance in its atmosphere.
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Приводятся результаты анализа ЦВУЯ1 наблюдений затаенной симбиотической заезды 
С1 Суе в 1991-1995гг., согласно которым система находилась в таком же спокойном состоянии, 
как и в 1985-1990гг. Впервые обнаружены изменения онезатавнного показателя цвета О-В с 
амплитудой около О."3-О."4 и с характерным временем около 9-10 лот. Для исследования 
существования возможных долтопериодических изменений других показателей цвета или блеска 
системы, в ЦВЮИ - полосах спектра необходим более тщательный анализ всех имеющихся 
тайных

1. Введение. С1 Суе одна из самых изучаемых симбиотических 
звезд. Особый интерес проявился к ней после вспышек 1971 и 1975гг., 
сопровождавшихся глубокими минимумами (см., например, [1]). В 
настоящее время общепринято считать, что эти минимумы вызваны 
орбитальным движением красного гиганта М4-М5 и горячей компактной 
звезды, окруженных мощными газовыми потоками (см., например, [1- 
4]). Значительная глубина минимумов свидетельствует о близости угла 
наклонения плоскости орбиты С1 Сув к 90*. Это накладывает резкие 
ограничения на область допустимых значений элементов системы. Тем 
не менее, до сих пор существует неоднозначность выбора этих элементов 
и вопрос, принадлежит ли горячая компактная звезда к главной 
последовательности или же она является белым карликом, остается 
открытым. Эго обусловлено прежде всего тем, что спектр С1 Суе настоль
ко сложен, что пока не удалось использовать спектральные данные для 
нахождения основных параметров объекта.

Фотографические наблюдения блеска С1 Сук относятся еще к концу 
прошлого века. В 1911 ив 1937гг. наблюдалось поярчание системы 
примерно на 1.Ж5-2Я с длительностью около 200а. Уитни показал, что, 
за исключением этих двух вспышек, блеск С1 Суе в голубой области 
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спектра с 1890 по 1965гг. изменялся в пределах 1“ с периодом 855.<125 
[5]. Это орбитальный период системы. С ним, как в последствии 
оказалось, меняется и ее блеск в ЦУК1 - диапазонах.

Долгое время наблюдения С1 Суе проводились в Крымской 
астрофизической обсерватории Т.С.Белякиной. Ею получены уникальные 
данные и определены важные характеристики системы в активном и в 
спокойном состояниях (см., например, [1,3,6]). В 1982-1990гг. Белякина 
наблюдала С1 Суе на 1.25-м телескопе АЗТ-11 в иВУШ - полосах спектра. 
С конца 1990г. наблюдения С1 Суе на АЗТ-11 продолжены автором.

Целью настоящей работы является анализ результатов иВУТП 
фотометрии С1 Суи в 1991-1995гг. и определение состояния активности 
системы, а также сравнение полученных фотометрических характеристик 
с данными до 1991г.

2. Наблюдения, результаты наблюдений. иВУК1 - фотометрия 
С1 Суе проводилась в Крымской астрофизической обсерватории на 
1.25-м телескопе АЗТ-11 с пятиканальным фотометром - поляриметром 
Хельсинкской обсерватории [7]. Этот прибор в режиме фотометра позво-

Рнс. 1. Кривая блеска а Суе 1985-1995гг. в О-патосе.
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ляет получать одновременные измерения в пяти спектральных интерва
лах иЬт, близких к стандартной системе иВУВ1 Джонсона. Более 
подробное описание аппаратуры и методики измерений приводится, 
например, в [8].

На рис. 1-2 даны зависимости от времени блеска С1 Сув в П и V 
- полосах, полученные из наблюдений 1988-1990гг. Белякиной [3,6] и в 
1991 -1995гг. автором. Отсчет времени брался в числе Юлианских дней 
(ось абсцисс). На оси ординат - видимый блеск С1 Сув в звездных 
величинах. Для В, R, I зависимости от времени имеют тот же характер, 
что и для и и V. г

Как следует из сравнения данных из [3,6] и наших данных, С1 Сув 
в 1991-1995гг. продолжала находиться в спокойном состоянии. Ее 11ВУВ1 
кривым блеска 1991-1995гт. свойственны такие же характерные особен
ности, что были присуши и кривым блеска 1985-1990гг. Минимумы по- 
прежнему широкие. Глубина затмения Н, выраженная в звездных 
величинах, максимальна в 47-полосе и достигает примерно 1.“36. При 
переходе от Vк /величина Нрезко уменьшается и в /-полосе становится

Рис. 2. Кривая блеска С1 Су£ 198$-1995гг. в Кполосе.



214 Е.СДМИТРИЕНКО

равней примерно О."2. Из предварительного анализа фотометрического 
поведения С1 Су§ следует, что на фоне присущих системе флуктуаций 
внезатменного блеска его средний уровень в 1991-1995гг. в ИУ-полосах 
практически такой же, как и в 1988-1990гг. В Уи ^-полосах, возможно, 
произошли не очень значительные его изменения, но их анализ требует 
более тщательного исследования и будет праведен в дальнейшем. Здесь 
хотелось бы отметить только следующие особенности в переменности 
излучения С1 Сур на протяжении интервала времени с 1973 по 1995гг., 
величина среднего внезатменного показателя цвета В- V возрастает, а 
величина среднего внезатменного показателя цвета П-В испытывает 
циклические изменения е характерным временем около 9-10 лет и с 
амплитудой около О.Я3-О."Ч (см., рис. 3).

Обнаруженные долгопериодические изменения 1/-В свидетельствуют 
о каких-то циклических процессах в источнике, затмеваемом в фазах 
минимума - аккрецирующей дискообразной оболочке с компактной 
горячей звездой в центре и обращенной к ним стороне красного гиганта. 
Эти изменения могут быть вызваны реальной Переменностью интенсив-

Рмс. 3. Зависимость от времени показателя цвета П-В С1 Сд, полученная из наГлтадатИЧ 
1973-1995ГГ.
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ности излучения в линиях высокого возбуждения, основное влияние 
которых будет сказываться на показателе цвета и-В. Нельзя также 
исключить какой-либо чисто геометрический эффект. Так, например, 
если компактная звезда в С1 Суя является белым карликом с мощным 
поглощением в линиях высокого возбуждения, то из-за возможной прецес
сии дискообразной оболочки вокруг белого карлика, последний будет 
периодически экранироваться ею от наблюдателя. Тем самым, будет 
происходить периодаческое усиление интенсивности излучения линий 
высокого возбуждения от внутренней границы этой оболочки и/или от 
ее короны. т

Крымская астрофизическая 
обсерватория

UBVRI - PHOTOMETRY OF ECLIPSE 
SYMBIOTIC STAR CI Cyg in 1991-1995

E.S.DMITRIENKO

The results of the UBVRIphotometry of the eclipse symbiotic star CI Cyg 
in 1991-1995 are presented. The state of CI Cyg in 1991-1995 is the same 
like the one in 1985-1990. The "out-of-eclipse” color index U-B in 1973-1995 
shows a cyclic variability with an amplitude of about O.^-O.M and with a 
period of about 9-10 years. For the investigation of the existence of the 
similar variability of the other photometric color indices and of the light in 
the UBVRI bands a more careful analysis should be done.
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Приводятся результаты поиска новых эмиссионных звезд в областях темных туманностей. 
Наблюдения выполнены на 40" телескопе системы Шмидта Бюраханской обсерватории в 
1979 и 1985гг. Спектры получены с 4' объективной призмой (~1100А/мм вблизи HJ на 
фотоэмульсиях Kodak ЮЗаЕ, 103aF, IlaF и IIIaF. Были использованы светофильтры RG1 и 
RG2. Обнаружены 52 новые эмиссионные звезды, пять из которых показывают переменность 
интенсивности линии Н . а

1. Введение. Настоящая работа является продолжением серии работ, 
начатой в 1987г. в Бюраханской астрофизической обсерватории по поиску 
новых эмиссионных звезд [1֊4]. Из 14 программных областей настоящая 
область является пятой. В некоторых случаях мы снимали области, где 
ранее уже велись поиски эмиссионных звезд в этих областях. Обнаружение 
новых эмиссионных звезд в уже исследуемых областях объясняется 
переменностью интенсивности эмиссионной линии На и высоким 
пределом пластинок, полученных на 40" телескопе системы Шмидта 
Бюраханской обсерватории.*

2. Наблюдения. В настоящей работе приводятся результаты поиска 
в двух областях: Цефея и Лебедя. Первая область была изучена еще в 
1962г. Бланко {6], который опубликовал 11 эмиссионных звезд, 6 из 
которых попали в изучаемую нами область. Вторая область исследуется 
впервые.

* В этой области обнаружена одна переменная звезда, которая является звездой Я - с 
изменением интенсивности линии и возрастанием непрерывного спектра [5]. а

Как и ранее [1-4] использовались наблюдения, выполненные на 40" 
телескопе системы Шмидта Бюраханской астрофизической обсерватории 
с использованием 4*  объективной призмы (~1100А/мм вблизи НД Снимки 
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получены с помощью светофильтров ЯО1 и Й.О2. Методика наблюдений 
и обнаружения эмиссионных звезд описаны в наших прежних работах 
(1-4].

В первой области обнаружены 15, а во второй 37 новых эмиссионных 
звезд. Координаты обнаруженных новых эмиссионных звезд измерены на 
картах паломарского обзора неба. Для измерения звездных величин в В, 
Ии R лучах с паломарских карт был использован известный метод [7].

В табл. 1 и 2 приводятся данные об обнаруженных эмиссионных 
звездах. В столбцах табл. 1 и 2 приводятся: порядковый номер звезды, 
координаты (1950.0), величины звезд в минимуме блеска в В, И и R 
лучах и оценка интенсивности эмиссионной линии На в разные периоды 
наблюдений. Интенсивности эмиссионных линий оценены по сравнению 
с непрерывным спектром. Символы, применяемые для обозначения степе
ни интенсивности эмиссионной линии означают: 5 - сильная, т -средняя, 
* - слабая и л - нет линии. Центры пластинок, полученных в разные 
периоды, несколько смещены, вследствие чего некоторые звезды не 
попадают на обе пластинки одновременно. Звездочка (*)  в табл. 2 означает, 
что звезда не попала в область из-за смещения центров пластинок.

НОВЫЕ На ЭМИССИОННЫЕ ЗВЕЗДЫ 
В ОБЛАСТИ ЦЕФЕЯ

Таблица 1

№
а 5

В V R .(1950.0) 1979 1985

1 23“26֊.5 64’46'.4 14-.8 14-.7 14-.6 * ж
2 26.9 64 15.7 16.2 16.6 16.8 Ж V
3 27.2 65 29.1 16.6 15.6 15.1 * Ж
4 27.2 64 36.1 17.6 -16.1 15.4 Ж V
5 293 66 243 16.2 15.1 14.6 V ж
6 333 66 25.2 19.4 183 18.0 т т
7 34.7 64 13.7 17.0 • 163 15.9 Ж Ж
8 46.1. 65 11.2 17.6 163 15.9 V *
9 46.2 65 121 17.0 163 15.9 Ж ж
10 46.7 ' 65 08.8 13.0 13.3 133 V V
11 51.2 64 48.1 15.8 153 15.4 т т
12 51.7 64 34.4 14.8 15.0 15.1 ж ж
13 523 65 49.4 15.8 143 133 Ж ж
14 593 65 14.6 16.2 15.1 14.6 ю ж
15 00 01.0 65 45.3 14.7 13.4 128 V ж
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Тдбзнцл 2

НОВЫЕ Н ЭМИССИОННЫЕ ЗВЕЗДЫ 
В ОБЛАСТИ ЛЕБЕДЯ

№
а 5

В V R(1950.0) 30.7.79 233.79 233.85

1 20ЧЗ-.9 54’03'3 16-.7 14-3 13-.9 Ж Ж •

2 45.3 53 233 16.2 13.9 123 Ж ж •

3 45.4 53 23.0 16.7 15.6 15.1 Ж ж • •

4 45.4 53 18.0 16.6 15.4 15.0 ж ж •

5 46.3 53 52.С 16.6 14.1 123 V ж •

6 46.8 53 55.1 17.0 163 15.9 м я я
7 47.7 54 24.0 16.2 15.1 143 ж ж ж
8 48.1 55 34.1 15.8 14.7 143 Ж ж ж
9 48.4 52 17.1 16.2 14.9 143 Ж ж ж
10 48.9 53 41.0 15.8 153 14.9 м я я
И 49.7 54 05.2 16.7 15.8 153 ж ж ж
12 50.9 55 15.5 15.8 15.9 15.9 п т ♦

13 53.2 52 42.0 16.6 15.8 15.3 ж ж ж
14 54.1 53 013 16.4 15.7 15.3 ж ж ж
15 54.9 53 13.3 16.2 14.7 13.9 ж ж ж
16 56.9 55 15.4 17.0 15.9 153 п • 3 л
17 57.6 55 143 16.7 15.2 143 ж ж ж
18 583 55 36.5 15.8 14Л 13.1 ж ж ж
19 58.8 52 06.0 16.7 15.6 15.1 ж ж ж
20 58.9 52 16.5 16.4 15.1 143 п 5 л
21 58.9 52 16.0 15.0 143 13.9 3 3 3
22 21 00.6 55 373 18.7 15.9 143 я я ж
23 013 53 163 18.0 153 13.9 я я т
24 013 54 310 16.7 153 14.2 я я ж
25 01.8 53 44.0 17.0 15.9 153 я я я
26 023 53 50.1 163 14.9 143 ж ж ж
27 04.1 55 21.2 15.8 153 15.1 ж ж ж
28 043 55 23.0 16.4 15.1 143 ж ж ж
29 05.2 53 30.0 15.4 14.6 143 я я я
30 053 55 00.2 17.0 15.1 14.1 т т т
31 07.0 53 56.1 14.7 13.4 12.8 Я Я Я
32 07.1 53 50.2 16.2 14.9 143 я я я
33 08.0 52 06.0 15л 153 15.1 я т я
34 08.9 52 29.1 133 14.1 143 ж V ж
35 09.1 53 33.4 14.7 143 13.9 ж ж ж ‘
3« 10.2 55 29.0 16.2 153 15.1 ж ж ж
37 10.2 55 Ш 173 16.0 153 ж ж ж
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На рис. 1 и 2 приводятся карты отождествления новых эмиссионных 
звезд с указанием порядкового номера, соответственно для области Цефея 
и Лебедя.

3. Переменность интенсивности эмиссионной линии Но. Уже 
наши первые наблюдения [1-4] свидетельствуют, что около 10% 
обнаруженных новых эмиссионных звезд показывают изменение 
интенсивности эмиссионной линии На. Новые нбалюдения подтверждают 
полученный нами в [3] результат о том, что почти 50% эмиссионных 
звезд Бланко {6], попавшие в изучаемую нами область, показывают 
переменность интенсивности эмиссионной линии.

О переменности интенсивностей эмиссионых линий у звезд типа Т 
Тельца даже в течение нескольких часов известно уже давно [8,9]. Об 
этом указывается и в работе Мирзояна и др. [10] при спектральных 
исследованиях Н эмиссионных звезд из списка Купа [11]. Изменение (X
интенсивности эмиссионной линии На было замечено и при исследова
ниях На эмиссионных звезд в ассоциации Ориона [12], NGC 7000, 1C 
5068 и 1C 5070 [13].

Из обнаруженных нами 52 новых эмиссионных звезд 5 показывают 
изменение интенсивности линии Н^: №№ 12, 16, 20, 22 и 24 (см. табл. 
2). Во всех указанных случаях непрерывный спектр звезды остается 
неизменным, по крайней мере в пределах ошибок наших оценок. 
Особенно сильное изменение претерпела интенсивность эмиссионной 
линии На у звезд №№ 12, 16 и 20, когда в течение времени менее 
одного месяца на неизменном фоне непрерывного спектра звезды 
появилась очень сильная Н эмиссия. Уже только наличие Н эмиссии а а
свидетельствует об активности звезды. Сильное изменение интенсивности 
эмиссионной линии На, без заметных изменений непрерывного спектра 
звезды говорит об активных процессах, происходящих в верхних слоях 
атмосферы звезды, т.е., в этих случаях по всей вероятности мы имеем 
дело с молодыми звездами типов Т Тельца и Ае/Ве Хербига. В пользу 
такой интерпретации свидетельствуют и результаты наших наблюдений 
в областях ассоциации Сер ОВ2 [4] и NGC 6910 [2], где, в частности, 
показано, что абсолютные звездные величины обнаруженных .эмиссионных 
звезд в В лучах заключаются в пределах 2“.5-9“.O.

4. Обсуждение^ На основе результатов нашего поиска можно от
метить следующие результаты: в областях Цефея и Лебедя обняруивны 
52 новые На эмиссионные звезды. Яркости обнаруженных новых эмис-
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Рис. 1. Карты отолдаствленна 15 новых Нв эмиссионных звезд в области Цефея.

сионных звезд в В лучах спектра находятся в пределах т=13и.0-18".7. 
5 из обнаруженных эмиссионных звезд показывают переменность интен
сивности в линии На. В трех случаях переменность интенсивности эмис
сионной линии очень сильная.
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Рис. 2. Карты отождествления 37 новых На эмиссионных звезд в области Лебедя.

Область Цефея ранее была исследована [3,6]. Вместе с ранее 
обнаруженными эмиссионными звездами в этой области в настоящее 
время известны 57 На эмиссионных звезд. На основе переменности 
интенсивности эмиссионной линии Н и по абсолютным величинам
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обнаруженных эмиссионных звезд можно предполагать, что среди них 
некоторые являются звездами Т Тельца и Ае/Ве Хербига, а более слабые 
являются вспыхивающими звездами,.

Бюраканская астрофизическая 
обсерватория, Армения
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NEW Ho-OBJECTS IN THE DARK 
CLOUDS REGIONS. IL

N.D.MELIKIAN, A.A.KARAPETIAN 
L.G.HAKHVERDIAN, A. Ts..KARAPETIAN 

* * 4
• The results of the search for new emission stars in the dark clouds regions 

are presented. The observations have been carried out with the 40" Schmidt 
telescope of the Byurakan Observatory in 1979 and 1985. Spectral plates were 
obtained by the 4*  objective prism (-1100A/mm at Ha). The RG1 and RG2 
filters have been used. In the present paper the data for the 52 new discovered 
emission satis are presented.
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Приводятся спектральные наблюдения звезда Парсамян 21, которая, хак недавно 
показали Штауде и Неквл, является фуором. Дан список огаждесплеяных линий поглощения. 
Результаты сравнтпиются с плехннми спектральными наблюдениями за период 1966-1990гг. 
Показано, что профиль линии На за этот период изменялся, причем по няблюдсииям 1986г. 
центр линки поглощения На был смешен на -140 км/с от и доходил до -600 км/с у края 
линии. Из приведенной кривой блеска следует, что звезда подвержена переменности, 
доходящей почти до трех звездных величин и явление фуора произошло, верти нее всего, 
до 1902 г.

1. Введение. Кометарная туманность Парсамян 21 (Р21, РР88) 
[1-3], более чем другая, по внешнему виду похожа на прототип кометарных 
туманностей NGC 2261. Сходство с туманностью Хаббла не ограничи
вается лишь формой самой туманности; звездообразное ядро, вытянутое 
с севера на юг также напоминает R Моа

Спектр звезды Р21 впервые был получен в 1966 г. Дибаем и Есиповым 
[4]. Согласно их наблюдениям бальмеровская серия водорода, начиная с 
Н₽, была в поглощении, а линия На, возможно, присутствовала в слабой 
эмиссии. Спектральный тип звезды был оценен приблизительно как 
А5еа [4].

Согласно каталогу НВС [5] в спектре звезды Парсамян 21 в 1974 г, 
наблюдалась линия На в поглощении.

Спектральные наблюдения звезды, проведенные Парсамян и Петросян 
в 1978г. [3], обнаружили абсорбционные линии HI, Nai, Fel, Fell, ТШ, 
Call. Главный компонент абсорбционной линии Нв был смещен на 
-270 км/с, кроме того, наблюдались эмиссионные линии Нв и X 6584 
[Nil], прослеживающиеся в направлении север - юг ст звезды. Такая 
протяженность эмиссионных линий позволила предположить наличие 
околозвездной оболочки и эмиссии в туманности. Было замечено также, 
что спектральный тип звезды более поздний, чем А5еа_
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Согласно дальнейшим наблюдениям Петросян спектральный тип 
звезды в 1982 г. был F2-F5V, а основной компонент абсорбционной 
линии Нв в центре линии смешен на -170 км/с [6].

Переменность звезды Парсамян 21, порядка одной звездной величины, 
была установлена по наблюдениям 1966-1977 тт. Однако наблюдения 
туманности не обнаружили ожидаемой переменности. Интегральный цвет 
в 30" от звездообразного ядра ü-B=0.5, В-И=1.37 [2].

Поляриметрические измерения туманности, проведенные Дрепером 
и др. [7], обнаружили высокий продент поляризации (30-40%), радиальную 
относительно ядра, характерную для кометарных туманностей NGC 2261, 
NGC 2245 и др. [8,. 9].

Наблюдения окиси углерода Тореллесом и др. [10], Балли и Лада [11] 
показали, что 7^(CO)s0.5K и ДР^Зкм/с. Наблюдения Тернера и Тсрзяна 
в радиоконтинууме [12] и Уайта и Гии на 6 см [13] не дали положительных 
результатов.

Инфракрасные наблюдения Коэна [14], относящиеся к туманному 
пятну у апекса, показали, что распределение энергии у 10 и 18 мкм 
позволяет отнести ядро к тому же типу, к которому он относит R Mon. 
Иэофоты в JHK показывают, что максимум инфракрасного излучения в 
туманности совпадает с освещающей звездой [15]. Дальнейшие наблюде
ния звезды и туманности показали, что Парсамян 21 является ярким 
инфракрасным источником [16].

В 1990 г. Штауде и Некел обнаружили, что Парсамян 21 новый, 
десятый фуор, спектральный тип которого F51ab [17]. Согласно им, 
главный компонент линии На смещен в коротковолновую часть спектра, 
от 0 до -600 км/с. Обнаружены линии XX 6497, 6678, 6707 AÂ. 
Эмиссионные линии He, [OI], [NII], [SII], обнаруженные в направлении 
С-Ю от звезды, согласно Штауде и Некелю принадлежат биполярному 
НН выбросу. Теперь, после результатов Штауде и Некеля, стало ясно, 
что Дибай и Есипов в 1966 г. [4], Парсамян и Петросян в 1978 г. [3] 
наблюдали эмиссионную линию На, принадлежащую выбросу НН.

В настоящей работе приводятся результаты спектральных наблюдений 
звезды Парсамян 21, проведенные в 1986 г.

2. Наблюдения. Спектральные наблюдения Парсамян 21 были 
проведены 15.06.1986 г. на 6-м телескопе САО Академии Наук России 
с SP-124 планетарным спектрографом в интервале длин волн XX 3800- 
7200 ÂÂ с дисперсией 1.8 A/канал и разрешением = 4Â.
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ОТОЖДЕСТВЛЕНИЕ ЛИНИИ В ПАРСАМЯН 21

Таблица 1

X Элемент X Элемент
3775 Fel+Nïl 4812 Gril
3797 ню 4833 FeH
3825 Fol 4861 H, 10.4
3835 H,+Mgl 4891 Fel
3860 Fel+Nil 4924 FeH
3890 Hj+Fel+MgI • 4984 Fel
3900 Fel 5018 FeH
3934 Call (K) 103 5081 Nil+ScI+FeH
3968 Ca(H)+H, 15.9 5168 Mgl+Fel+FeH
3997 Fel 5598 Cril+Tïl
4032 Mnl+Fel 5603 Feï+Cal
4046 Fel 13 5619 Fel
4078 Srll 2.4 5652 Foi
4101 H» 56 5688 Nal
4132 Fel 5714 та
4152 Fel 5749 Nil
4179 Fel+FeH 5811 Til+FeH
4184 Feï+ТШ+Сг 5893 Nal 4.9
4227 Cal+Feï 5963 Fel+FeH
4247 ScH+Fel 5991 FeH
4279 Fel+Til 6017 Mnl+Fel
4306 G band 73 6026 Nil
4325 ScH+Fel 6065 Fel
4340 H, 12 6150 Fel+FeH
4416 FeI+ScH+ 6169 Cal

+FeH+Tîn 6253 Fel
4443 Fel+Till 6328 Nil
4467 FeI+ТШ 6344 Fel

•4490 Fel+FeH 6359 Fel
4531 Fel+FeH 6400 Fel
4541 FeH 6496 Fel+Bal 13
4549 FeH+TiH 6519 Fel+Mnl+SH
4593 Fel 6563 H. 5.7
4633 Fel 6573 Cal+Feï
4670 FelI+ScH 6644 Nil
4703 Mgl 6678 Fel
4731 FeH 6708 U1
4742 Fel 6718 Cal
4764 TiH Fel

3. Обсуждение. Спектрограммы звезды в коротковолновом в длинно
волновом диапазонах волн приведены на рис. 1а и Ь. В табл. 1 приводятся 
наблюденные длины волн, отождествления и эквивалентные ширины 
немногих линий поглощений. Спектральные линии в основном бленды. 
Главный компонент абсорбционной линии На был смещен от
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-140 км/с у пика линии до -600 км/с.
В области На наблюдаются бленды X 6497 и XX 6678, 6707 Â. Кроме 

бальмеровских линий особенно интенсивными являются линии Call, 
Nai, Fei, Fell. Наличие линий XX 4172, 4179, 4415-8 Â, интенсивной 
полосы G (X 4302 А), а также X 6497 (характерная для сверхгигантов 
бленда металлических линий, включая Fel, Bal, Cal, Mn I, Col, Til, Till, 
Nil 118]) подгвеожпяет класс светимости, определенный ПЬауде и Некелем 
Ц7].

Нестационарные процессы, происходящие в фуоре Парсамян 21, 
можно проследить, в частности, на поведении линии На- Так, спект
ральные наблюдения звезды в течение 1978, 1982, 1986 и 1990 it. показали, 
что главный компонент линии На сместился с -270 км/с в 1978 г. до 
-120 км/с в 1990 г.

Приведенные данные спектральных наблюдений звезды в течение 
1966-90 it. показывают, что за этот интервал времени звезда, возможно, 
изменила спектральный тип от А5 до F5Iäb, как это наблюдается у 
фуоров в ранней стадии после вспышки. Если это так, то можно 
допустить, что явление фуора имело место несколько раньше 1966 г. К 
сожалению, низкая дисперсия спектров Дибая и Есипова (4], полученных 
с ЭОП, не позволяла с удовлетворительной точностью определить спект
ральный тип, в частности, отличить тип А от F.

Как было отмечено выше, Дибай не наблюдал линию На в погло
щении. Если И^На) и ИХНр)не изменились значительно с тех пор, тогда 
из спектра, полученного в 1966 г., можно предположить, что Дибай не 
был в состоянии заметить На в своем спектре; линия была слишком 
слабой для примененной им дисперсии.

Просмотр коллекции фотографических пластинок Гарвардской 
обсерватории одним из авторе» (Э.П.) показал, что в октябре 1902 г. 
наблюдался звездообразный объект (жда= 15.0), который по плотности 
отличался от звезд. Если считать, что свечение туманности, в которую 
погружена звезда, является результатом явления фуора, то вспышка 
произошла, по меньшей мере, раньше 1902 г. Визуальная оценка блеска 
Парсамян 21 по немногим гарвардским пластинкам в фотографических 
лучах, точность которых ±0.2-0.3 звездной величины, показала, что в 
1926-29 гг. произошло уменьшение блеска звезды по сравнению с 1902г. 
на =0.8-0.9 звездной величины, что могло быль результатом активности 
околозвездной оболочки или диска, подобно тому, как предложено в
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Рис. 1. Спектр звезды Парсамян 21: а) в диапазоне XX 3800-5200 А; Ь) в диапазоне XX 
5500-7000 А.

случае V1515 Cyg [19, 20]. Установить точно, когда это произошло, по 
имеющимся данным невозможно, но уже в 1934 г. звезда была почти 
прежней яркости =15“.О в фотографических лучах, что означает, что 
околозвездная среда снова стала прозрачной для видимого излучения 
звезды.

Следующая информация относительно звезды и туманности - это 
Паломарский атлас (1952 г.), на котором видна кометарная туманность 
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и звезда слабее 15“. Наблюдения, проведенные в Бюраканской обсер
ватории В 1966, 1967 и 1977 гг. в ВУ цветах показали, что звезда стала 
ярче, чем в 1934 г. [2]:

1966 г. 1967 г. 1977 г.

В
V

. 14.8 
'14.0

14.1
13.7

13.6

Показатель цвета •зделпы В- Ив августе 1967 г. был равен 0.4. Согласно 
наблюдениям Дибая, проведенным через месяц, тп*=13.5 [4]. По данным 
наблюдений -пу.зды в 1978 г. (Гарвардская коллекция) «^=14.9. Согласно 
многоцветным наблюдениям, проведенным в 1980 г., блеск звезды имел 
следующие значения [21]:

и В V 1 Н К
16.13 15.28 14.16 11.02 10.26 9.90

Приводимая ниже информация относится к инфракрасным наблюде
ниям звезды. Инфракрасные наблюдения Коэна в 1973 г. [14] дают 
следующие значения для звездообразного объекта:

Х(цл») 2.2 3.6 10 18
Них(М) > 8.7 > 7.8 3.7 1.4

Инфракрасные наблюдения звезды и туманности в 1983 г. показали, 
что Р21 является ярким источником [16]:

2. Кривая блеска звезды Парсамян 21. Точки - оценки по гарвардским пластинкам, 
«рестики - наблюдения в Бюраканской обсерватории, треугольник - няблютупля». Дибая, 
кружочки - наблюдения Некеля ■ Штауде [21].
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(звезда) Х(рл>)
Яих(М)

(туманность)

1.6 2.2 2.3 3.5 3.6 10 18
10.6 8.7 9.89 8.51 7.8 3.7 1.4

Х(ря) 1.25 1.65 2.2
Них(М) 11.02 10.26 9.90

Из приведенных данных следует, что на длине волны 2.2цт наблюдается 
небольшая переменность.

Наблюдения звезды в 1994 г. в лучах V позволяют думать, что блеск 
звезды того же порядка, каким он был в начале века (И=14.2). Кривая 
блеска звезды приведена на рис. 2. Амплитуда переменности звезды - 
более двух звездных величин. Отсутствие систематических наблюдений 
не позволяет определить время вспышки фуора, - можно сделать лишь 
предположения:

а) вспышка произошла до 1902 г., в это время наблюдалось звездо
образное ядро. Туманность, в которую погружена звезда, могла 
быть результатом явления фуора. Отсутствие на фотографии 
кометарной туманности (если она к тому времени существовала) 
можно объяснить малой светосилой телескопа.

б) вспышка произошла до 1966 г., кометарная туманность является 
результатом вспышки фуора. Наблюдаемое повышение блеска 
звезды в 1966-1977 гг. связано с переменностью фуора.

4. Выводы. Спектральные наблюдения фуора Парсамян 21за период 
1978-90 гг. свидетельствуют о том, что главный компонент линии На 
сместился с -270 км/с до -120 км/с. Из приведенной кривой блеска 
следует, что звезда подвержена переменности, доходящей почти до трех 
звездных величин. Явление вспышки произошло, вероятнее всего, до 
1902 г.

Для определения времени вспышки звезды Парсамян 21 необходимо 
больше архивной информации, что в свою очередь поможет понять 
механизм происхождения кометарной туманности.

Авторы считают своим приятным долгом поблагодарить сотрудников 
САО АН России за помощь при наблюдениях со сканнером, И.Шапиро 
за предоставленную возможность работы с Гарвардской коллекцией плас
тинок, В.Ф.Есипсва за информацию о спектральных наблюдениях в 1966г., 
П.Филлипса за интерес к работе.

Бюракавская астрофизическая
обсерватория, Армения
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SPECTRAL OBSERVATIONS OF PARSAMIAN 21

E.S.PARSAMIAN, LG.GASPARIAN, G.B.OHANIAN

We present spectral observations of the star Parsamian 21, a sources which 
has recently been shown by Staude and Neckel to be a fuor type star. The list 
of identified absorption lines is given. The results are compared with previous 
spectral observations during the period 1966-90. It is shown that there were 
variations in the H profile during that period, in which the main component 
was strongly blueshifted, so the observations during 1986 show that the center 
of the absorption lay some -140 km/s from Xo, and extended over 
-600 km/s. From the light curve of the star followed that the variation of the 
brightness reached three magnitudes and the star probably became a fuor 
before 1902.
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Обращается внимание, что образование пыли в главной оболочке новой только в 
экваториальном поясе и ориентация этого пояса относительно луча зрения могут привадить 
к завышенной оценке межзвездной экстинкции и, соответственно, к завышенному значению 
светимости новой. Ориентацию пылевого пояса необходимо также учитывать при оценке 
его вклада в болометрическую светимость новой.

1. Введение. Инфракрасные (ИК) наблюдения новых звезд свиде
тельствуют об образовании пыли в главной оболочке [1]. В основном это 
углеродная пыль; силикаты, по-видимому, присутствуют в незначительных 
количествах. Морфология главной оболочки известна по прямым снимкам 
остатков новых, а также из анализа спектрограмм с разной пространст
венной ориентацией щели спектрографа. Эти данные характеризуют 
распределение в ней газа. Наиболее изучена форма оболочек у DQ 
Her (N 1934) [2], Т Aur (N 1891) [3], FH Ser (N 1970) [4], V1500 Cyg 
(N 1975) [5], V1974 Cyg (N 1992) [6]. Они обладают эллиптической 
формой, с одним (экваториальным) (Т Aur) или тремя параллельными 
поясами (DQ Her). Эллиптичность объясняется взаимодействием 
сброшенной оболочки с околозвездным веществом, которое сконцентри
ровано в орбитальной плоскости вокруг системы [7]. Из анализа 
опубликованных ИК наблюдений нами было сделано предположение, 
что образование пыли происходит в плоскости орбиты двойной системы 
- экваториальном поясе новой |8]. Была получена также оценка 
максимального угла зрения, под которым виден этот пылевой пояс из 
центрального источника: около 60*. Это согласуется с толщиной 
экваториальных поясов: около 60* у DQ Нет, около 64* у FH Ser
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(удвоенный наклон плоскости орбиты согласно Дюрбеку [4]).
Образование пыли в экваториальном поясе главной оболочки новой 

ведет к следствиям, которые необходимо учитывать при интерпретации 
наблюдательных данных. Некоторые из этих следствий мы качественно 
обсудим ниже на примерах нескольких новых, опираясь на опублико
ванные результаты наблюдений различных авторов, часто представлен
ные только в графическом виде.

2. Болометрическая светимость новой. При определении 
светимости новой необходим корректный учет около- и межзвездного 
поглощения. Остановимся на первой составляющей. Она переменна. Во- 
первых, во времени: максимальная плотность пыли достигается при 
удалении главной оболочки на расстояние около 4x10м см. Во-вторых, 
в зависимости от ориентации пылевого пояса относительно луча зрения.

О времени появления пыли можно судить по нескольким признакам, 
которые хорошо видны на примере N Ser 1970. Первое указание на 
начало пылеобразования дали ИК наблюдения: ИК избыток появился 
на 48 день после вспышки [9]. Следующий признак следует из ультрафио
летовых (УФ) наблюдений. Из данных Галлагера и Коуда [10] можно 
видеть, что абсорбционная деталь на X 2460 А (эффективная длина волны 
одного из фильтров фотометра орбитальной обсерватории ОАО-А2) в 
распределении энергии в спектре новой появилась между 49.8 и 57.5 
днями после вспышки. И последний по времени признак дала оптическая 
фотометрия. Резкое падение визуального блеска, связанное с образованием 
пылевого пояса на луче зрения, началось на 63 день вспышки.

Величину межзвездного поглощения для новых, имевших УФ наблю
дения, оценивали, добиваясь полной компенсации полосы поглощения 
в области длины волны X 2200 А. Первое .применение этого метода для 
новых By и Кестером [11] в случае N Cyg 1975 оказалось оправданным 
из-за отсутствия пыли в главной оболочке. Следующей новой, имевшей 
наблюдения в УФ, была N Cyg 1978 [12]. У этой новой произошло 
образование пыли [1]. Однако пылевой пояс не был ориентирован вдоль 
луча зрения, так как отсутствовал третий признак образования пыли. 
Следовательно, пыль не закрывала от нас основной источник излучения 
и оценка межзвездной экстинкции, полученная Стиклэндом и др. [12], 
не искажена околозвездным поглощением.

Применение метода компенсации полосы абсорбции в области X 
2200 А для N Aql 1982 привело, по нашему мнению, Снайдерса и др.
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[13] к завышенной оценке избытка цвета Е (В-V) на величину около
звездной составляющей. Инфракрасная фотометрия, начатая на 37 день 
после вспышки, показала, что пыль ухе существовала к этому моменту 
времени. Сводная визуальная кривая блеска сдвигает момент появления 
пыли на более ранний срок: на 27 день согласно третьему признаку 
образования пыли. Следовательно, интенсивное пылеобразование началось 
за несколько дней до первых УФ наблюдений (29 день после вспышки) 
и, из-за ориентации пылевого пояса вблизи луча зрения, околозвездная 
экстинкция привела к увеличенной интенсивности наблюденной полосы 
абсорбции.

Сравнительно недавно УФ наблюдения были использованы при оценке 
межзвездного поглощения для N Her 1991. Старрфильд и др. [14] 
использовали новый метод для оценки EXJB-Vy. из соотношения инте
гральных потоков излу юния на Х<2000 А и Х>2000 А, откалиброванно
го по другой новой. У N Her 1991 образование пыли началось через 5 
дней после вспышки [15]. Но в данном случае неопределенность в 
оценку экстинкции, по нашему мнению, вносят свойства околозвездной 
пыли, зависимые от радиуса пылинок и от того - графитовые они или 
силикатные. Согласно Дрэйну и Ли [16], силикатная пыль имеет рез
кое изменение эффективности поглощения (в 10 и более раз) в облас
ти X 2000 А, особенно для размеров пылинок менее 0.1 мкм. Подобное, 
но менее выраженное, изменение происходит и для углеродных частиц.

Поэтому определение величины межзвездной экстинкции по УФ дан
ным следует ограничить временем до возможного появления пыли в 
окрестностях новой или учитывать переменный характер околозвезд
ного поглощения.

Завышенная оценка межзвездной экстинкции приводит к завышению 
болометрической светимости новой. Ошибка в Е (B-P)=O®.1 для меж
звездной экстинкции соответствует поправочным коэффициентам 1.3 для 
визуальной и 1.7 для УФ светимостей. Не меньшую роль играет также 
форма кривой межзвездной экстинкции, как это было показано Дюрбеком 
ГО-

Вывод Галлагера и Старрфильда [17] о постоянной болометрической 
светимости N Ser 1970 основан на факте, что падение светимости в 
визуальной области спектра полностью было компенсировано сначала 
увеличением в УФ, а затем в ИК. Болометрическую светимость и для 
других новых определяли как сумму излучений в УФ, оптической и ИК 
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областях спектра [12, 13]. В случае N Cyg 1978 это ошибочно, так как 
пыль в главной оболочке не оказывает влияния на наблюдаемое УФ и 
оптическое излучение из-за ориентации пылевого пояса вне луча зрения. 
ИК избыток этой новой - это излучение, поглощенное пылевым поясом 
с других направлений. Если телесный угол пылевого пояса около 2я, т.е. 
угол конуса, под которым виден пояс из центрального источника, около 
60*, то болометрическая светимость новой может быть завышена до 50%. 
Дополнительно неопределенность может вносить неравномерность рас
пределения пыли в пределах пояса.

3. Заключение. Интенсивные ИК наблюдения новых за 25 лет 
показали, что пыль в выбросе образуется почти у всех новых. Тип новой 
(быстрая или медленная) не играет определяющей роли. По-видимому, 
это определяется, в основном, двумя факторами: массой сброшенной 
оболочки и ее химическим составом (необходимо достаточное количество 
углерода). При взрыве новой главная оболочка захватывает вещество 
околозвездных окрестностей, за счет чего в плоскости орбиты двойной 
системы плотность вещества более высокая и она достаточна для конден
сации пыли. Об образовании пыли можно судить по трем признакам: по 
появлению ИК избытка (1) и полосы поглощения в области длин 
волн около 2200 А (2), по резкому временному ослаблению визуального 
блеска на переходной стадии вспышки (3). Возможность наблюдения 
второго и третьего признаков связана с локализацией пыли в эквато
риальном поясе главной оболочки и с ориентацией его вдоль луча зрения.

Появление на луче зрения пылевого слоя приводит к завышенной 
оценке межзвездного покраснения, получаемой из компенсации абсорб
ционной детали в области X 2200 А, так как она может быть результатом 
совместного действия около- и межзвездной экстинкций. Поэтому 
использование УФ наблюдений для подобных оценок следует ограничить 
временем до образования пыли или учитывать это обстоятельство. При 
ориентации пылевого пояса вне луча зрения такого ограничения нет.

Если образующийся пылевой пояс не экранирует от наблюдателя 
основной источник излучения, то при определении болометрической 
светимости новой нельзя учитывать светимость пылевого пояса, так как 
его ИК излучение является переработкой излучения остатка новой с 
других направлений.

Главная астрономическая обсерватория
НАН Украины, Киев
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SOME OF CONSEQUENCES OF INHOMOGENEOUS 
DUST DISTRIBUTION IN THE PRINCIPAL 

SHELL OF NOVA

A.E.ROSENBUSH

It is called attention that a dust formation in the principal shell of a nova 
only in the equatorial belt and an orientation of this belt with respect to the 
line of sight may lead to an overestimation of the interstellar extinction and, 
correspondingly, to the overestimated value of a nova luminosity. The orien
tation of the dust belt also is needed to take into consideration in the estima
tion of a contribution of the dust radiation in the bolometric luminosity of 
a nova.

ЛИТЕРАТУРА

1. ILD.Gehrz, Astrophys.Sp.Sci.Library, 205, 29, 1995.
2. R.E.Williams et al., AstrophysJ., 224, 171, 1978.
3. J.S.Gallagher et al., AstrophysJ., 237, 55, 1980.
4. H.M.Duerbeck, Acta Astron., 42, 85, 1992.
5. R.E.Wade et al., AstronJ., 102, 1738, 1991.
6. F.Paresce, AstronAstrophys., 282, L13, 1994.
7. В.Г.Горбацкий, Астрофизика, 8, 369, 1972.
8. А.Э.Розенбуш, Кинематика и физика небесн.тел, 4, No 5, 33, 1988.
9. R.M.Mitchel п al., Mon.Notic.RoyAstron.Soc., 216, 1057, 1985.

10. J.S.Gallagher, A.D.Code, AstrophysJ., 189, 303, 1974.
11. C.-C.Wu, D.Kester, Astron, and Astrophys., 58, 331, 1977.
12. DJ.Stickland et al., Mon.Notic.RoyAstron.Soc., 197, 107, 1981.
13. MAJ.Snijden et al., Mon.Notic.RoyAstron.Soc., 228, 329, 1987.
14. S.Starrfield et al., AstrophysJ., 391, L71, 1992.
15. Ch.E.Woodward et al., AstrophysJ, 384, L41, 1992.
16. B.T.Draine, H.M.Lee, AstrophysJ., 285, 89, 1984.
17. J.S.Gallagher, S.Stanfield. Mon.Notic. RoyAstron.Soc., 176, 53, 1976.



АСТРОФИЗИКА
ТОМ 39 МАЙ, 1996 ВЫПУСК 2

УДК 524.382-325
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СИСТЕМЫ ЗВЕЗД В ПРИСУТСТВИИ СИЛЬНОГО 

ВНЕШНЕГО ГРАВИТАЦИОННОГО ПОЛЯ

В.Г.ГОРБАЦКИЙ, С.П.ПРОХОРОВ 
Поступила 22 декабря 1995

В рамках задачи трех тел исследуется движение звезд, являющихся компонентами 
тесной двойной системы (ТДС), около очень массивного объекта (ОМО). Рассматриваются 
случаи, когда необходимо учитывать релятивистские эффекты. Показано, что часто при 
сближении ТДС с массивным телом двойная система распадается на некотором расстоянии 
от ОМО. Причем во многих случаях распаду ТДС предшествует очень сильное сближение 
ее компонентов. Кратко обсуждаются возможные последствия распадов ТДС для 
пространственного содержания таких систем в галактиках.

1. Введение. Расчеты, выполненные ранее авторами [1], показали, 
что сильное внешнее гравитационное поле, например, массивного тела 
в центре активного ядра галактики (АЯГ), не только существенно влияет 
на движение тесной двойной системы (ТДС), но и может привести к ее 
полному распаду на два отдельных тела, гравитационная связь между 
которыми слаба по сравнению с действием на них внешнего поля. Кроме 
того, окатывается, что перед окончательным распадом двойной системы 
ее компоненты могут сближаться настолько, что расстояние между ними 
будет порядка радиуса звезды. В таких условиях происходит сильное 
взаимодействие компонентов ТДС и даже возможно их полное слияние. 
Эго должно приводить к большой потере массы звездами и к выделению 
огромней энергии в различных формах. Таким образом, изучение влияния 
АЯГ на тесную двойную систему в ее окрестности представляет 
значительный интерес для астрофизики.

Расчеты в работе [1] проводились без учета релятивистских эффектов, 
которые при очень тесных сближениях звезд могут сказываться на 
результате такого сближения. В данной статье сообщается о некоторых 
результатах исследования движения звезд - компонентов ТДС в рамках 
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задачи трех тел, но с учетом релятивистских эффектов (в пост- 
ныотоновском приближении). Обсуждается также вопрос о том, в какой 
мере процессы р^ппапа ТДС в центральных областях галактик могут 
повлиять на содержание таких систем в галактиках.

2. Трансформация ТДС при ее движении около очень 
массивного тела. В этом разделе кратко излагаются результаты исследо
вания данной задачи в нерелятивистском случае. В рамках астрофизи
ческой задачи о взаимодействии звезд - компонентов ТДС основной 
интерес представляет изменение величины расстояния между компонен

тами системы |г2(/) 7г,(/)| при прохождении двойной звезды рядом с 

очень массивным телом (ОМТ). Размерами всех трех тел на данном 
этапе исследования мы пока пренебрегаем. Положения всех тел г//) 
определяются системой уравнений

Здесь т։, «3 - массы компонентов ТДС и масса ОМТ, соответственно,
а г։> гг, г3 - соответствующие им радиус-векторы. Кроме величин масс 
/Пр №3 свободными параметрами модели являются: начальная скорость 
центра масс ТДС ?с , начальный радиус-вектор этой точки Лс , 
орбитальные элементы системы: длина большой полуоси а, эксцентри
ситет е, наклон плоскости орбиты / и орбитальная фаза в начальный 
момент времени /=0. Этими величинами определяются начальные условия 
задачи

ги(0) = ^(0) + ^(0),

'з(0) = гомт(0) = 0,

▼и(0) = Гс(0)+т£2(0), (2)

Ъ(0)=’омт(0) = 0.

здесь г։д(0) и У^(0) - радиус-векторы и скорости компонентов двойной 

системы относительно ее центра масс.
Расчеты производились для нескольких сотен наборов значений 

начальных параметров (подробнее см. [1]). Суммируя результаты этих 
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вычислений, можно привести несколько важных выводов:
1. Система, движущаяся с расстояния м1нк при значении прицельного 

параметра -1пк и Ус (0)«5-10 см с՜1, вследствие гравитационного фокуси
рования приближается к ОМТ на расстояние -10+100 ах.

2. Возможные последствия близкого прохождения ТДС около ОМТ 
могут быть одного из двух типов. Система может распадаться, т.е. 
|г2(/) - г։(/)|——>00. Двойная система может сохраниться, но в сильно 

изменившемся виде, с совершенно другими, чем до прохождения, значе
ниями орбитальных элементов.

3. Вероятность распада ТДС составляет -0.3+0.7 в зависимости от 
значения массы ОМТ (107+10*М#). Распад более вероятен, если 
а(/ = 0)>10՜2 ах. или с(/ = 0)>03 и ■^•<1.

4. Изменение орбиты начинается резко и происходит очень быстро 
- за время порядка одного орбитального периода. Орбита изменяется 
значительно сильнее в случае ретроградного орбитального движения 
компонентов ТДС.

5. Во многих случаях полному разрушению ТДС или ее трансформации 
предшествует очень сильное уменьшение расстояния между звездами 
И(')֊Л(')| ~ а-е.

Следует заметить, что при очень тесном сближении компонентов 
|г2(/) - г։(Г)| * (где Л, и - радиусы компонентов), приближение 

точечных масс для компонентов ТДС .становится некорректным. Сильное 
физическое взаимодействие между звездами существенно изменяет их 
строение и даже может происходить слияние звезд.

Как следует из результатов расчетов, исход сближения ТДС с ОМТ 
очень сильно зависит от начальных значений а, е, Рс, Хс, я также от 
орбитальной фазы ТДС в момент резкого усиления возмущения орбиты 
двойной звезды. Такая зависимость придает эволюционному поведению 
ТДС, пролетающей около ОМТ, в значительной мере случайный характер.

3. Влияние эффектов ОТО на движение компонентов ТДС. 
Релятивистские эффекты могут стать существенными при прохождении 
ТДС около ОМТ, если компоненты очень сильно сближаются или
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скорости звезд становятся достаточно большими. Влияние эффектов общей 
теории относительности можно оценить посредством включения 
соответствующих поправок в уравнения движения. Получению уравнений 
движения с учетом эффектов ОТО в пост-ньютоновском приближении 
было посвящено много работ. В частности, такие уравнения для задачи 
А-тел приведены в книге Брумберга [2]. При использовании гармони
ческой системы координат в случае трех тел эти уравнения имеют вид

4х/х}- х/х/- 2ХуХу+

з((х?-хрх}Т 5Ол/

21 ГЧ У г9 Г9
_ Г 4 1 1 (х/-х;)(х^֊х;)'

V* 2 'л 7

(3)

-֊-(4х/֊3х;)(х/-х;)

где /=1,2,3; *=1,2,3 (**/, **/); р=ху,ь
В рассматриваемом случае должна происходить потеря энергии из 

системы трех тел в форме гравитационных волн. Оценки этой энергии 
могут стать полезными при планировании наблюдений гравитационных 
волн.

Результаты численных расчетов с учетом пост-ньютоновских поправок 
для рассмотренной ранее модели приведены в работе [3]. Эти результаты 
покалывают, что релятивистские эффекты в некоторых случаях могут 
сильно изменять конечный результат эволюции системы относительно 
результата, который получается при использовании уравнений (1). Во 
многих случаях для моделей систем, у которых без учета поправок ОТО 
тесное сближение перед распадом не происходит, если использовать 
уравнения (3) для моделирования поведения системы, тесное сближение 
должно произойти (см. рис. 1). В некоторых моделях, в которых при 
нерелятивистском приближении система не распадается, а только сильно
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Рве. 1. Примеры отличия эволкщги модели при учете поправок ОТО. В первом случае 
при пост-ньютоновском рассмотрении между компонентом двойной системы непосредственно 
перед распадом системы проиощдит тесное сближение, тогда как в обычном случае сближения 
перед распадом не происходит. Во втором случае в пост-яьжлоновском приближении система 
распадается, тесла как в обычном случае посие тцхшлхдония рядом с массивным телом 
система сохраняется в измененном виде.
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изменяет свою орбигу, при пост-ньютоновском рассмотрении происходит 
распад двойной системы. Общий вывод заключается в том, что учет 
пост-ньютоновских поправок обуславливает более сильное возмущение 
орбиты двойной .звезды со стороны ОМТ, что сильно увеличивает 
вероятность распада ТДС при ее прохождении рядом с массивным телом.

4. О содержании ТДС в центральных областях галактик. 
Вывод о распаде или трансформации ТДС вблизи массивного тела в 
центре активного ядра галактики важен не только для проблем, связанных 
с активностью ядер. Он может повлиять на оценки численности ТДС в 
галактиках. Количество ТДС в Галактике порядка 1% от общего звездного 
населения Согласно Копалу [4], около 90% всех ТДС относи хся к типу 
ЛУ ЦМл Пп-нипимому, катаклизмические переменные составляют вторую 
по численности группу ТДС. Эти данные получены для окрестности 
Солнца, т.е. для диска Галактики. Получить соответствующие данные 
для балджа затруднительно. Но, считая, что относительное содержание 
ТДС в центральных областях Галактики такое же, как и в окрестности 
Солнца, можно предположить, что в центральном пк3 находится -10Ч105 
ТДС.

Данных о существовании массивного компактного

объекта в центре Галактики нет. Поэтому в ней результаты расчетов, 
описывающих распад ТДС, непосредственно не могут быть применены. 
Однако некоторые из спиральных галактик очевидно имеют активное 
ядро (в частности, галактики типа Бу). Вместе с тем, в них нет 
значительных морфологических отличий от Галактики. Принимая коли
чество ТДС в центральном пк3 этих галактик равным приведенному 
выше, можно найти, что близкие прохождения ТДС около массивного 
тела в активном ядре должны происходить несколько раз в год. Таким 
образом, в центрах таких галактик имеет место “сток" тесных двойных 
систем. Этот сток может компенсироваться образованием новых систем, 
но в этом случае, как показывают оценки, численность ТДС должна 
быть чрезмерно высокой. Можно полагать, что ТДС попадают в центр 
галактики преимущественно не из диска, а из балджа. Тогда соответст
венно содержание их в бадджвх спиральных галяхтяк, обладающих актив
ным ядром, не должно быть столь высоким, как в диске. Возможно, что 
также и в эллиптических галактиках, имеющих активное ядро, содержание 
ТДС понижена
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В свете сказанного представляется очень важным факт почти полного 
отсутствия ТДС в ядрах некоторых шаровых скоплений [5]. Его можно 
было бы объяснить наличием массивного тела в пентре такого скопления. 
Согласно широко распространенному взгляду ТДС образуются в процессе 
захвата звезд. На основе этого было предсказано высокое содержание 
ТДС в центральных областях шаровых скоплений. Однако свидетельств 
присутствия очень массивных тел в этих областях нет. Возможно, что 
это расхождение наблюдаемого и теоретически предсказанного содержания 
двойных систем в шаровых скоплениях обусловлено неправильностью 
использовавшихся представлений о происхождении ТДС Здесь уместно 
упомянуть о другой гипотезе, согласно которой системы типа >¥ ЦМа и 
катаклизмические переменные образуются в процессе деления быстро 
вращающегося ядра проэволюционировавшей звезды [б]. Двойная система, 
возникшая таким путем, должна быть окружена плотной общей оболочкой, 
сформированной из вещества родительской звезды. Поэтому такая система 
выглядит как содержащая две звезды главной последовательности и 
относится к типу ЦМа. Потеря .оболочки одним или обоими компо
нентами приведет к превращению системы в катаклизмическую 
переменную или в систему, состоящую из двух белых карликов. Все эти 
системы похожи в отношении физических характеристик, на что указы
валось уже давно [7]. Время жизни систем типа ЖТМд не превосходит 
10’ лет, а для катаклизмических переменных оно еще меньше (-10* лет). 
Поэтому далеко проэволюционировавшие звездные системы, где активное 
зведообраэование давно прекратилось (такими системами являются 
шаровые скопления), не должны содержать большое количество ТДС.

Данная работа выполнена при финансовой поддержке Российского 
Фонда фундаментальных исследований (проект №95-02-05597).

Астрономический институт 
Санкт-Петербургского государственного 
университета, Россия
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MOTION OF CLOSE BINARY COMPONENTS IN 
PRESENCE OF STRONG OUTER GRAVITY FIELD

V.O.GORBATSKY, S.P.PROHOROV

The motion of stars that are the components of a close binary system 
(CBS) near very massive object (VMO) is determined in the frame of three 
body problem. The cases when it is necessary to take into account relativistic 
effects are also included in consideration. It is shown that in many cases CBS 
decays on some distance from VMO and very strong decrease of the distance 
between components often proceeds the decay. The consequences of CBS 
decays on content of such systems in galaxies are briefly discussed.
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Определены теоретические значения показателей цвета и֊В, В-У, К-Д ж Л-1 излучения 
плоского слоя горячего водородного газа при температурах от 10 000 до 100 000 К и при 
различных оптических толпг чах. Рассмотрены два случая: изотермическая среда и слой, 
одна граничная поверхность нагрета внешним потоком энергии. Принято во внимание 
диффузное излучение слоя. Приведены таблицы и диаграммы показателей цвета. Обсуждены 
возможные применения к вспыхивающим звездам и квазарам.

1. Введение. В последнее время при изучении различных астрофизи
ческих объектов широко используются показатели цвета (вместо употреб
лявшихся ранее спектрофотометрических температур). Сравнение наблю
денных и теоретических показателей цвета позволяет судить о физичеких 
условиях в излучающей области данного объекта. Так как водород является 
самым распространенным элементом во Вселенной, то целесообразно 
вычислить теоретические значения показателей цвета водородного газа. 
Ранее такие вычисления были сделаны для некоторых частных случаев: 
в работах (1-3] для применения к вспыхивающим звездам, в работах [4,5] 
для применения к квазарам и др. В настоящей работе выполнены 
подробные вычисления теоретических показателей цвета горячего водород
ного газа (при температурах от 10 000 до 100 000 К) при различных 
оптических толщинах излучающего слоя.

2. Основные формулы. Как известно, показатели цвета характери
зуют отношение интенсивностей излучения, пропускаемого определен
ными светофильтрами. Мы примем пятицветную фотометрическую 
систему ЦВУЮ, в которой эффективные длины волн полос пропускания 
фильтров равны, соответственно, 0.36, 0.44, 0.55, 0.70 и 0.88 мкм.

Выражения показателей цвета через интенсивности излучения даны 
в работе [6]. Для показателя цвета О-В имеем
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и- Л = ֊2.518 ֊֊0.54, (1)
А»

где 1ци 1В - интенсивности излучения, соответственно, в полосах и я В. 
Анялогичные формулы служат и для вычисления показателей цвета В-У* 
У-Л, Л-1 со свободными членами, равными, соответственно, 0.66, 0.87, 
0.81.

При теоретическом определении показателей цвета будем считать, 
что излучающий объект представляет собой плоский однородный слой 
газа толщины Процессы истинного поглощения и излучения света в 
непрерывном спектре будем характеризовать, соответственно, коэффи
циентами а։ и б։. Тогда интенсивность излучения частоты V, выходящего 
из слоя через граничную поверхность 2=0, будет даваться формулой 

где 11 - косинус угла выхода излучения наружу. Аналогичную формулу 
можно написать и для интенсивности излучения, выходящего из слоя 
через поверхность 2=2^.

При больцмановском распределении атомов по состояниям б^а.=В^Т), 
где Ву(Т) - функция Планка, зависящая от частоты V и температуры Т. 
В этом случае интенсивности излучения, выходящего через указанные 
граничные поверхности, записываются в виде

Л(0>л) = 1д(Г)е ’֊Л (3)
о П

т* «
, ч Г У*» Нт1^,^ = }Ву{Т)е * ֊^, (4)

о П
где т։=ад - оптическая глубина точек слоя в частоте V, а тРу=:а.^ - 
соответствующая оптическая толщина этого слоя.

Принимая, что основной вклад в поглощение света в непрерывном 
спектре вносят атомы водорода, для коэффициента поглощения имеем 
формулу
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где А(Т) - известная функция температуры Т (см. [7]).
При переходе через границы спектральных серий эта величина 

меняется скачкообразно.

3. Случай постоянной температуры. В простейшем случае, когда 
среда изотермична, а величина а։ не зависит от оптической глубины, 
формулы (3) и (4) дают, что /Д0,л)==4(Л>л)։щ4(,1)> где

Г л)
Д(п) = Д,(П1-е ' (6)

к >
Из формулы (6) видно, что в случае т°։»1 интенсивность излучения 

становится планковской, т.е. 1г(г\)=Вг(Т), а в случае т°։«1 имеем

Показатели цвета, при вычислении которых используются опреде
ляемые формулой (6) величины /(и) в полосах пропускания фильтров, 
являются функциями температуры Т и отношения ау^/т]. Вместо геомет
рической толщины мы будем использовать оптическую толщину тР=а.^ 
в частоте, соответствующей эффективной длине волны Хг=0.55 мкм 
полосы пропускания У Тогда для любой частоты V оптическая толщина

слоя будет равна т» =-----тг.

Значения показателей цвета для рассматриваемого здесь излучающего 
изотермического плоского слоя водорода рассчитаны при различных 
значениях Г и т°и /т| по формулам (1) и (6), а также по формулам, 
аналогичным (1). Результаты этих расчетов представлены в табл. 1.

Из этой таблицы видно, что показатели цвета В-Уи У-В уменьшаются 
с ростам Т и т°к/т|. Зависимость же величин П-В и R-! ат указанных 
переменных носит более сложный характер. Это определяется в 
значительной степени влиянием бальмеровского скачка на значения 
Ц-Д и пашеновского на R-!.

Так как при больших значениях т°г интенсивность излучения / (п) 
близка к планковской интенсивности Д (7), то скачки у пределов серий 
слабо влияют на показатели не та. Роль скачков возрастает с уменьшением 
т°г и при т°г«1, когда 4(т1)оса,А(^)» она становится очень большой 
(особенно при малых температурах).

При исследовании показателей цвета различных астрофизических 
объектов часто используется диаграмма П-В, В-У. Такая даграмма,
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ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА ИЗЛУЧЕНИЯ ПЛОСКОГО 
ИЗОТЕРМИЧЕСКОГО СЛОЯ ВОДОРОДНОГО ГАЗА

Таблица 1

Л*) **г/п и-в В-У У-Л Л-1

10 ООО ' 0.0 -2.85 0.88 0.95 -0.35
0.5 -1.87 0.77 0.74 -0.20

1.0 -1.39 0.65 0.55 -0.08
2.0 -1.01 0.49 0.38 0.04
00 -0.82 0.20 0.24 0.11

20 000 0.0 -1.84 0.53 0.65 0.02
0.5 -1.64 0.43 0.47 -0.01
1.0 -1.49 0.31 0.30 -0.03
2.0 -1.30 0.16 0.14 . -0.05
00 -1.17 -0.09 0.01 -0.05

50 000 0.0 -1.22 0.32 0.47 0.27
0.5 -1.23 0.23 0.33 0.10
1.0 -1.23 0.14 0.18 -0.10
2.0 -1.25 0.00 0.02 -0.11

ОО -1.34 -0.24 -0.10 -0.14

100 000 0.0 -1.02 0.24 0.41 0.36
0.5 -1.07 0.18 0.29 0.12
1.0 -1.10 0.10 0.15 -0.02
2.0 -1.17 -0.04 -0.01 -0.13
00 -1.38 4).28 -0.13 -0.16

иллюстрирующая результаты расчетов показателей цвета излучения 
плоского слоя водородного газа при разных значениях Г и т°и/т], дана на 
рис. 1. Жирные сплошные линии на этом рисунке соответствуют пре
дельным случаям т®г/т1-н» (случай планковского излучения) и 
•^г/п-И) (случай прозрачного водородного газа). Отмечены точки, 
получающиеся при некоторых значениях температуры (измеряемой в 
тысячах градусах Кельвина). Тонкие сплошные линии соответствуют одной 
и той же температуре и различным значениям (отмечены г_/т|=0.5, 
1 и 2).
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Рже. 1. Диатремы։ и-Я, 9-К
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На рис.1 приведены для сравнения также линии, соответствующие
Лу

двум случаям: 1) когда Досе и՞, т.е. при тормозном излучении, 2) 
когда, 1^ссу- тл. при синхротронном излучении. На первой из них 
отмечены значения Т, а на второй - значения параметра л. Применение 
показателей цвета П-Ви 2?-К при тормозном и синхротронном излучении 
уже давно делалось при изучении квазаров (см., например, [8]).

На рис. 2 и 3 приведены также, соответственно, диаграммы КЯ, 
В-Уя В.-1, В-V. Из всех трех диаграмм видно, что значения показателей 
цвета при синхротронном и тормозном излучении близки друг к другу, 
а при водородном излучении они сильно отличаются от них и занимают 
большие области на диаграммах. Однако для всех трех механизмов излу
чения показатели цвета совпадают, когда при синхротронном излучении 
п=0, а при тормозном и водородном излучении Т=а> (последние два 
механизма при Т=<ю тождественны, так как рекомбинации в этом случае 
роли не играют, а скачки отсутствуют). Показатели цвета в точке их

Рис. 2. Двагршиа КД Д-И

В-*
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совпадения равны и֊В=-0.9В, В-У=ОЛТ, И-Л=0.35, Я-7=0.31.

4. Случай нагрева слоя с одной стороны. Рассмотрим теперь 
случай, когда граничная поверхность г=^ плоского слоя нагревается 
падающим на нее внешним потоке»* Д, энергии, в результате чего внутри 
слоя устанавливается некоторое распределение температуры с глубиной.

Чтобы найти это распределение, решим задачу о переносе излучения 
в плоском слое, используя приближение серого вещества. В этом прибли
жении коэффициент поглощения а считается независящим от частоты и 
равным среднему коэффициенту поглощения. Оптическая глубина т точек 
слоя и его оптическая толщина т, будут соответственно равны т = а I и 
то=аА.-

Введем в рассмотрение проинтегрированные по всем частотам интен
сивность излучения /(т.п), среднюю интенсивность Дт) и поток излучения 
Я(т). Уравнения переноса излучения и лучистого равновесия в этом

Рнс. 3. Диаграмма Я-1, В-У.
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случае записываются в виде

(7) 
а т

Л։)=Ж7) = ֊т*. ТО

где ст - постоянная Стефана - Больцмана, а для циничных условий 
имеем

Я(0) = 2x7(0), (9)
^т0) = 2Я,-2х7(т0). (Ю)

Решение уравненёий Р) и (8) методом Эддингтона при циничных 
условиях (9) и (10) дает

Я(т) = Я=сопй, (П)

В(т) = 7(т) = (12)

причем величины Ни Н, связаны соотношением

Из равенств (8) и (12) находим распределение температуры с глубиной
1

Т(г) = Т0[1 + |гГ, (14)
• X л» /

где Т* - температура на циничной поверхности 2=0.
Чтобы найти интенсивности выходящего из слоя излучения, предва

рительно представим функцию 21,(7) в виде разложения по степеням т 
и ограничимся двумя первыми членами, тл.

А(7)=ад)(1+₽л)» <15>

где коэффициент ₽т, как и в случае фотосферы звезды (см., например, 
[7]), дается формулой

В _3 *у 1 
8*Г0 (16)

1-е • .
Подстановка выражения (15) в (3) ■ (4) приводит к следующим 

формулам для интенсивностей:
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Л.(°.п) 
дМ

( 1
= 1 + РУ—п- 1 + Ру—п + ₽л> ® ”» сху \ <ху у

а ( а 1
= 1 + ₽Ло-₽»—и- 1-Р,—П е ч.

®У \ /

(17)

(18)

(19)

Из (17) и (18) следует, что при г\/т]»1

/4*4-А^Х1+&*»), (20)

а при т°ж/т1<<1 
_о

/.(о.п) = /.«.п) = ДИ֊. (21)
п

При расчетах по формулам (17) - (21), как и ранее, в качестве 
параметра вместо будем использовать

Результаты вычислений показателей цвета с использованием выраже
ний (17) и (18) при различных Т и (при 11=1) даются в табл. 2 и 3.

Значения показателей цвета, приведенные в табл. 1, 2 и 3, при т°։«1 
совпадают, так как в этом случае интенсивности излучения, выходящего 
из слоя, меняются с частотой по одному и тому же закону - они 
пропорциональны коэффициенту излучения. При других в случае 
достаточно высоких температур эти значения мало отличаются друг от 
друга. Различие между ними становится существенным лишь при 
относительно низких температурах и достаточно больших т°¥.

5. Возможные применения. Результаты настоящей работы можно 
использовать при итерпретации наблюдательных данных, относящихся к 
вспыхивающим звездам, квазарам и некоторым другим астрофизическим 
объектам.

В случае вспыхивающих звезд, согласно работам (2,3], увеличение 
светимости звезды происходит в результате нагрева звездного вещества 
потоком электронов и прогонов высоких энергий, падающих на атмосферу 
извне. При этом атмосфера нагревается до температур порядка 
5000-10 000 К. Показатели цвета при таких температурах рассчитывались 
ранее в работах (1-3,9,10] при учете излучения как водородных атомов,
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ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА ИЗЛУЧЕНИЯ, ПРОПУЩЕННОГО 
ПЛОСКИМ СЛОЕМ ВОДОРОДНОГО ГАЗА (ПРИ т]=1)

Таблица 2

Л*) и-в В-У У-Я Я-1

10 000 0.0 ■ -2.85 0.88 0.95 -0.35

0.5 -2.10 0.68 0.64 -0.26

1.0 -1.45 0.41 0.31 -0.10

2.0 -0.95 0.00 -0.12 0.23

со -0.85 -0.62 -0.54 0.37

20 000 0.0 -1.84 0.53 0.65 0.02

0.5 -1.75 0.38 0.43 -0.02

1.0 -1.64 0.22 0.19 -0.07

2.0 -1.41 -0.02 -0.09 -0.11
00 -0.78 -0.63 -0.41 -0.13

50 000 0.0 -1.22 0.32 0.47 0.27

0.5 -1.25 0.23 0.13 0.09
1.0 -1.34 0.12 -0.03 -0.07
2.0 -1.47 -0.02 -0.09 -0.13

00 -1.53 -0.32 -0.14 -0.18

100 000 0.0 -1.02 0.24 0.41 0.36
0.5 -1.13 0.19 0.30 0.13
1.0 -1.24 0.10 0.16 -0.02
2.0 -1.32 -0.04 -0.01 -0.13

00 -1.39 -0.29 -0.13 -0.16

так и отрицательных ионе® водорода. Приведенные в табл. 3 показатели 
цвета относятся к наиболее сильным вспышкам (с температурами порядка 
10 000 К).

Показатели цвета, найденные при более высоких температурах, могут 
быть использованы при изучении газовых облаков, которые, по совре
менным представлениям (см., например, [11,12]), находятся во внешних 
областях квазара и светятся под действием излучения, поступающего из 
его центральной области. При этом одни облака обращены к наблюдателю 
нагретой стороной, а другие - ненагретой.
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ПОКАЗАТЕЛИ ЦВЕТА ИЗЛУЧЕНИЯ, ОТРАЖЕННОГО 
ПЛОСКИМ СЛОЕМ ВОДОРОДНОГО ГАЗА (ПРИ л=1)

Таблица 3

Л*) и-в В-У У-Я Я-1

10 000 0.0 -2.85 0.88 0.95 -0.35
0.5 -2.62 0.69 0.68 -0.30
1.0 ’ -2.12 033 0.49 -0.25
2.0 -1.66 0.41 0.34 -0.20

СО -1.02 0.00 0.05 -0.05

20 000 0.0 -1.84 0.53 0.65 0.02
0.5 -1.79 0.38 0.43 -0.02
1.0 -1.69 0.22 0.30 -0.07
2.0 -1.54 0.01 0.15 -0.10

00 -1.31 -0.23 -0.11 -0.15

50 000 0.0 -1.22 0.32 0.47 0.27
0.5 -1.24 0.23 0.34 0.10
1.0 -1.28 0.10 0.20 -0.02
2.0 -1.34 -0.16 0.05 -0.11

00 -1.41 -0.30 -0.16 -0.18

100 000 0.0 -1.02 0.24 0.41 0.36
0.5 -1.05 0.19 0.30 0.13
1.0 -1.10 0.10 0.16 -0.02
2.0 -1.17 -0.18 0.00 -0.13

ОО -1.42 -0.21 -0.16 -0.18

Однако при рассмотрении квазаров следует учитывать, что вследствие 
их удаления от нас истинная частота излучения больше наблюдаемой 
частоты, причем сдвиг по частоте возрастает с увеличением расстояния 
до квазаров.

Недавно в работе [13] для квазаров, находящихся на резных рас
стояниях, определены теоретические показатели цвета, обусловленные 
излучением горячего водородного газа и некоторым дополнительным 
излучением. Из сравнения теории с наблюдениями был сделан вывод, 
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что водородное излучение составляет значительную долю общего 
излучения квазаров.

Работа выполнена при финансовой поддержке Российского фонда 
фундаментальных исследований (проект 93-02-02957).

Санкт-Петербургский государственный 
университет, Россия

COLOUR INDICES OF THE HYDROGEN GAS

A.K.KOLESOV

Theoretical colour indices U-B, B-V, V-R and J?-Zhave been calculated for 
radiation of a hydrogen gas plane layer with temperatures from 10 000 to 
100 000 К and various values of the optical thickness. The cases of an 
isothermal medium and of a plane layer with boundary surface heated by an 
outer energy flux have been considered. Diffuse radiation of the layer has been 
taken into account. Tables and two-colour diagrams have been presented. 
Some possible applications of the results to the cases of flare stars and quasars 
have been discussed.
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МОДЕЛИРОВАНИЕ КРУПНОМАСШТАБНЫХ 
ГАЗОВЫХ СТРУКТУР, ОБРАЗУЮЩИХСЯ

В ПРОЦЕССЕ ВЗАИМОДЕЙСТВИЯ ГАЛАКТИК. I. 
МЕТОД И ПРЕДВАРИТЕЛЬНЫЕ РЕЗУЛЬТАТЫ

Н.Я.СОТНИКОВА
Поступила 12 февраля 1996

Принята к печати 1 марта 1996

Представлено описание и результаты тестирования вычислительных программ, 
разработанных для изучения крупномасштабных транзиентных газовых структур в галактиках. 
Газодинамические величины определяются на основе трехмерного алгорифма с изпольэованнем 
так называемых 'сглаженных частиц* (5РН). Проведены предварительные рассчеты: 
моделирование образования газовых колец вокруг сфероидальных галактик хак результат 
поглощения маломассивного спутника, богатого газом, а также вследствие аккреции газа 
при пролете мимо спиральной галактики, сравнимой массы. Исследована эволюция приливных 
газовых хвостов дисковых галактик.

1. Введение. Известно, что в газовой составляющей спиральных и 
неправильных галактик содержится значительная доля массы - до 20%. 
Однако из-за сложности описания явлений в газе его присутствие зачастую 
не учитывают при изучении динамики галактик и систем галактик. Между 
тем газ, благодаря своей диссипативной природе, может реагировать на 
приливное воздействие отличным от звездной составляющей образом. 
Такое поведение газа является, по-видимому, ключом к объяснению 
возникновения многих структурных особенностей у взаимодействующих 
галактик и, в частности, структур подобных полярным кольцам 80 
галактик.

Аналитическое описание газодинамических эффекте» обычно огра
ничивается либо одномерны? *и (плоскими или сферически - сим
метричными) задачами с теми или иными упрощающими предполо
жениями, либо линейным приближением. Изучая взаимодействующие 
галактики, мы сталкиваемся с системами со сложной трехмерной 
геометрией и существенно нелинейным режимом поведения. В этом случае 
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подходящим инструментом теоретических исследований является числен
ное моделирование.

В данной работе описывается метод моделирования динамики 
изотермического газа во внешнем гравитационном поле галактик, на 
основе которого разработан комплекс вычислительных программ, и приво
дятся результаты тестирования этих программ (раздел 2). Первым прило
жением созданного комплекса стало моделирование образования поляр
ного кольца у S0 галактики при ее взаимодействии с галактикой, бога
той газом, и структуры приливных газовых хвостов дисковых галактик. 
Предварительные результаты расчетов представлены в разделе 3. В разделе 
4 приводятся итоги проведенного исследования и обсуждаются 
перспективы дальнейшей работы.

2. Метод. Существует два основных подхода к численному решению 
уравнений газодинамики. Первый, давно и интенсивно применяемый, 
основан на конечно-разностных алгорифмах и требует сетки для вычис
ления пространственных производных; во втором, который является пол
ностью лагранжевым, используются частицы в качестве элементов газа. 
В последние годы второй подход получил широкое распространение 
благодаря значительному развитию метода SPH (smoothed particle hydro
dynamics).

2.1 Основные принципы. Основы метода были заложены в работах [1] 
и [2]. Суть его можно свести к следующему. Вместо точного значения 
какой - либо газодинамической величины /(г) используют ее сглаженное 
значение </(г)>, которое определяют при помощи интегрального 
интерполирования

<f(r)>=jf{x)W(r-x;h)dx. (1)

По существу это есть процедура свертки функции /(г). Предпола

гается, что интерполяционное ядро W\r;h) нормировано на 1 и стремится 

к дельта-функции при h -> 0.
Если функцию W(r) выработать сферически-симметричной, то точ

ность представления величины /(г) ее сглаженным значением - О(/Р) 
(см., например, [3]). Следующий шаг сводится к оценке многомерного 
интеграла в выражении (1) методам Монте-Карло. Если значения /(г) 
известны дм каких-либо N точек, то </ > в точке ту оценивается как
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где л(г) - платность распределения выбранных точек.
Газодинамическое течение можно описывать как ансамбль движущихся 

элементов газа. При численном моделировании мы можем выбрать только 
конечное число элементов (]?), но чем больше число элементов в ансамбле 
и чем меньше их размеры, тем ближе такое описание к описанию 
непрерывной среды. В методе 5РН элементы газа представляются 
частицами конечного размера. Положение частиц изменяется согласно 
уравнению движения; каждой из них соответствует значение температуры 
газа в данной точке; их скорость есть локальная скорость течения; 
распределение же плотности частиц л(г) дает распределение плотности 
газа р(г). При таком подходе с учетом свойств заданной функции ^(г; Л) 

оценка сглаженных значений гидродинамических величин методом Монте- 
Карло (2) есть не что иное, как процедура сглаживания по ансамблю 
элементов газа в объеме размером порядка Л3; Л называется длиной 
сглаживания и характеризует размер частиц в ансамбле. Если каждой 
частице приписать массу так, что Е/лу - полная масса газа, то сглаженное 
значение плотности р( в данной точке определяется суммой масс частиц 

т] с весом из окрестности размером порядка А

Значение производной от /(г) оценивают при помощи процедуры 

сглаживания (1) самой этой величины с ядром УИг(г-х;А).

<У/(г)>=//(^^(г-^Л)<й. (4)

Описанный формализм, будучи примененным к системе гидродинами- 
ческих уравнений, сводит их к обыкновенным дифференциальным, решать 
которые значительно легче, чем уравнения в частных производных. Если 
ядро взять достаточно компактным, например в виде сплайна, как это 
предложено в [4]

_1_ 
А

1-1^^+0.75^, 0<^£1, 
0.25(21^2, 
0, д>2, (5)
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гас ч= г/к, то суммирование в (2) нужно производил, лишь по небольшому 
числу соседей вокруг данной частицы в окрестности размером 2Л. Для 

трехмерного случая
Строгое обоснование описанного метода и его улучшенных модифи

каций, а также обсуждение многих идейных и философских сторон БРН 
можно найти, например, в [3-10].

В последние пять-шесть лет в развитии метода БРН достигнут большой 
прогресс, и эго дает ему возможность уверенно конкурировать с конечно- 
разностными алгорифмами. В первую очередь, такой прогресс связан с 
использованием переменной длины сглаживания для каждой частицы - 
л(/};/)[3], что значительно расширяет динамический диапазон пространст
венного разрешения и позволяет корректно моделировать эволюцию 
объектов с быстро меняющейся структурой и плотностью. Во-вторых, 
благодаря введению дифференцированного шага по времени при 
интегрировании уравнений, преодолевается глобальное ограничение на 
временной шаг, которое накладывается условием Куранта [3]. При этом 
затраты машинного времени существенно уменьшаются. Таким образом, 
для моделирования объектов с произвольной и далекой от симметрии 
структурой, какими, например, являются формирующиеся в результате 
взаимодействия галактик приливные и кольцеобразные детали, БРН метод 
скалывается наиболее подходящим, если только решаемая задача не требует 
высокоточного расчета профилей возникающих ударных волн. В против
ном случае предпочтительными являются конечно-разностные методы.

2.2 Численная реализация.
2.2.1. Основные уравнения. С точки зрения программирования БРН 

алгорифм довольно прост. При использовании машин типа рабочих стан
ций эффективность программ, основанный на данном методе, достаточно 
велика (для Л^Ю ООО) (см., например, [9]). Ставя перед собой .задачу 
адаптации метода к вычислительным возможностям персональных 
компьютеров с 486 процессорами, мы были вынуждены выбрать один из 
наиболее простых вариантов БРН с постоянной длиной сглаживания, 
который и описан в начале раздела.

При моделировании газовых течений во взаимодействующих галак
тиках вполне оправданным считается изотермическое приближение [10,11]. 
Фактически, метод БРН из-за ограничения на разрешение по массе не 
может одинаково корректно описывать различные фазы межзвездной 
среды. Поэтому, чтобы подавить образование плотных облаков, функпию
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охлаждения приходится обрезать для температур ниже м КУК. С другой 
стороны, время высвечивания обычно меньше динамического, и 
температура газа остается постоянной и близкой к этому пределу [11,12].

В систему уравнений газодинамики, описывающих изотермическое 
течение газа во внешнем гравитационном поле, входят:
уравнение неразрывности

р -
= (6)

уравнение движения

1
- = ֊֊УР-Уф, (7)

где р - плотность газа, Р - давление, а ф - гравитационный потенциал, 
и замыкает систему уравнение состояния идеального газа. Для изотерми
ческого случая

/’=С2Р, (8)
где с=сопк1 - скорость звука. При движении во внешнем поле ф является 
заданной функцией.

Существуют различные варианты перехода от гидродинамических урав
нений (6) - (8) к БРН уравнениям (подробнее об этом см. в [8]). Мы 
остановились на следующем:

-Т- = У/. (Ю)
а/

5‘ = ՜՜577'՜7^’ (И)

"R

^=с2д. (12)

Уравнение (9) записано для частиц одинаковой массы т.
Выражение для гидродинамического ускорения можно представить в 

виде -2^(У^)/ а. Тогда процедура сглаживания (1) и- (4) с учетам 

(2) и (12) приводит к

УЛ 

R (13)у ^Р/
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При больших числах Маха давление не способно воспрепятствовать 
пересечению орбит частиц. В такой ситуации в дейс гьие вступает 
молекулярная вязкость. При численном моделировании вводится ее аналог 
- искусственная вязкость. Ускорение за счет сил искусственной вязкости 
можно записать как

д** = -тпХV, г,;Л),

где - вклад вязкости в градиент давления. Существуют различные 
формы представления 0г Мы использовали два следующих выражения 
(о достоинствах и недостатках такого выбора см. [3]). Одно из них 
предложено в [5] •

(15)

где = л(у,- *,)(/;-/у) / (^+ ц2), рц = (а + Р/) / 2, = |^~ о]» п=ОД А.
Параметры аир- аналоги коэффициентов вязкости в уравнении 

Навье-Сгокса. Обычно выбирают а-1, р-2.
Можно также ввести искусственную вязкость, зависящую от диверген

ции поля скоростей [3],

_ + (Ъ֊У/Х^-гу)^0,
(ъ-ууХ^֊п)>0, (16)

асй|¥.у4+рй։|У-у/|2, 

О, V • V, > 0.

Сглаженная оценка V • V/ = -[т/ д)Х у(*/- гу/Л).

В свою численную схему мы включили оба выражения для вязкости 
и предусмотрели возможность переключения с одного на другое.

222 Вычислительная схема. Для решения уравнений (9) - (12) 
использовалась явная схема с перешагиванием, обеспечивающая второй 
порядок точности,

(17)
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^’*» = т?'+6й?’+։/я. (18)

Так как ускорения в (18) зависят от скорости через искусственную 
вязкость, то для сохранения второго порядка точности вычисление 
скорости осуществлялось в два этапа. Сначала в процедуре, определяющей 
новые положения частиц, делалась предварительная сценка скорости

_ у’+—

Затем новые координаты использовались для вычисления

й'я+1/2\ после этого через ^*+1/2\ р^'**17'2) и находилось ускорение 

^(я+1/2). и, наконец, в соответствии с (18) определялось значение т/**1’. 

Если заданы начальные значения ^0) и у/0) , то для первого шага 

уравнение (17) неприменимо. В этом случае сценка второго порядка 

точности следует из ^1/2> = ^0)+ 8 // 2 у/0)+1 / 2(б // 2)2 а^.

2.2.3. Выбор шага интегрирования. Так как для решения уравнений (9) 
-(12) использовалась явная схема, то выбор временного шага ограничен 
условием Куранта (см., например, [3])

0.3 й
Л { Ь/+с+1.2(ас+Р<//)’

6, = - у,1. Для искусственной вязкости (15) = тах^т?1, а для (16)
б, = й|V ■ у,], если V-< 0 и </,=0, если V-у, 20. Шаг интегрирования 8/ 
выбирался не больше, чем А/, но так, чтобы 8Г=Д^/2В, где Д^ - максимально 
возможный шаг (задаваемый параметр), а л 20 - целое. Если шаг 
интегрирования менялся в процессе счета, то для сохранения устойчивости 
схемы новые координаты определялись из

^«+1/2) _ ^я-1/2)4 5ГоИ+5/пе* у(>)_ ^сИ-БЛст -(>֊1/2) 

1 ' 2 ' 8 ■ ’

2.2.4. Алгорифм суммирования. Для ядра в виде сплайна (5) 
суммирование в (9) и (13) нужно производить лишь по небольшому 
числу соседей, расположенных в окрестности размером ~ 2Л от данной 
частицы. Если длина сглаживания постоянна, то один из быстрых путей 
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поиска соседей - использование сетки с длиной ячейки 2й и алгорифма 
связанных списков [13]. При реализации этот пуп» не всегда бывает 
эффективным из-за больших требований к объему оперативной памяти. 
Тем не менее в нашей схеме мы остановились на данном алгорифме, так 
как он наиболее прост с точки зрения программирования.

Критерием выбора Л было условие достаточно большого среднего 
числа частиц (порядка 20+30), по которым нужно производить сглажива
ние гидродинамических величин.

2.2.5 Начальные и граничные условия. В начальный момент времени 
частит гы распределяются в пространстве в соответствии с задаваемым 
профилем платности. При этом используется генератор случайных чисел. 
Начальные значения плотности определяются согласно процедуре 
сглаживания (9). Что касается скоростей, то для уменьшения влияния 
флуктуаций, вводимых в системы процедурой случайного задания данных, 
мы, так же как в [3], применяли стандартный способ сглаживания поля 

скоростей < т, >(0)= (т/

В нашей схеме предполагаются свободные граничные условия, т.е. 
мы пренебрегаем давлением на границе распределения газа. Такое прибли
жение оправдано, если моделируется течение холодного газа.

23. Тесты. Было проведено два тестовых эксперимента. В первом - 
моделировалось одномерное течение адиабатического газа. Для этого в 
вычислительную схему было добавлено уравнение энергии 
д^/<Й = -/7р^,у, где и - удельная тепловая энергия, а уравнение 
состояния записано в виде Р — (у-1) р и , у - показатель адиабаты. 
Решалась так называемая задача Сода [14] о распространении ударной 
волны в трубе. Начальные условия были взяты такими же, как в [3] (см. 
также [5]). Согласие с результатами, приведенными в [3], было полным, 
а точность описания фронта ударной волны оказалась сравнимой с той, 
что была получена при наших же вычислениях по конечно-разностной 
схеме Мак-Кормака [15].

Во втором эксперименте контролировалось сохранение точности при 
расчетах трехмерного изотермического течения газа (основной вариант 
программы) в потенциале дисковой галактики. Для представления 
гравитационного потенциала галактики была выбрана модель Миямото- 
Нагаи [16]. Масса галактики - масса газа - Ю10^; 8РН-частицы 
(уУ=4000) были распределены в диске с радиусом 15 кик по экспонен- 
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ииальному закону р(Я) « ехр(7?/<з) (д=4 как); шкала высот по г - 200 
пк. Начальные скорости - круговые, температура - 10* К. Длина 
сглаживания 4=375 пк. В этом случае среднее число соседей, по которым 
производилось сглаживание гидродинамических величин, равнялось 
примерно 20. На рис. 1 показано относительное изменение полной энергии 
газа на временной шкале 8x10* лет. Несмотря на систематический рост 
ошибок вычислений полная энергия сохранялась с точностью не хуже 
0.15%.

3. Астрофизические приложения. Предварительные результаты. 
Расчет газовых течений с возникновением ударных волн при моделиро
вании динамического воздействия галактик требует больших затрат машин
ного времени (десятки часов), если используются персональные компью
теры с 486 процессорами. По этой причине мы не включили в нашу 
схему самосогласованное определение гравитационного потенциала, по
скольку это крайне затруднило бы процесс вычислений. В итоге, круг 
задач, для решения которых можно использовать наши программы, свел
ся к следующему: поглощение массивной галактикой маломассивного 
спутника, богатого газом, и далекие пролеты галактик сравнимых масс.

3.1. Образование полярных колец у 30 галактик. У многих 80 
галактик как во внешних, так и во внутренних областях, обнаружены

Рас. 1. Относительное изменение полно* анвиям газа в одиночной галактике (в 
пропентат)'- см. текст.
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кинематически выделенные структуры - кольца, состоящие из газа и 
звезд и вращающиеся в плоскости почти перпендикулярной эквато
риальной [17]. Такая особенность этих колец, названных полярными, 
заставляет предположить, что своим происхождением они обязаны какому- 
то внешнему фактору. Было предложено два сценария их образования: 
поглощение галактики., богатой газом, и захват части газа спиральной 
галактики при близком пролете [18], - но ни один из этих сценариев не 
разработан сколько-нибудь подробно.

В центре внимания теоретиков, изучающих подобные объекты, 
находятся, главным образом, вопросы устойчивости наклонных колец в 
осесимметричных и трехосных потенциалах. Только в одной работе, в 
которой исследовались различия в поведении газа и звезд спутника при 
его разрушении в поле тяготения массивной галактики, первый из сце
нариев был проиллюстрирован численными расчетами [10]. При падении 
спутника, обладающего газовым диском, по первоначально параболи
ческой орбите (прямое движение, т.е. направления орбитального момента 
и момента вращения спутника совпадают) на сферическую галактику 
образовывалось газовое кольцо. Вычисления производились на основе 
программы TREESPH [3] с переменной длиной сглаживания и большим 
динамическим диапазоном пространственного разрешения. Чтобы убе
диться в возможности решать аналогичные задачи с помощью нашей 
программы, мы повторили вычисления [10]. Рис. 2 воспроизводит историю 
процесса формирования газового кольца в одном из наших численных 
экспериментов. Параметры модели такие хе, как в [10]. Потенциал сфе
рической галактики

Масса галактики М - 10”Л/в, размер ядра а - 2 кпк. Потенциал спутника 
описывается аналогичным образом. Масса спутника - 10*°^, размер 
ядра - 1.4 кпк. 8000 БРН-частиц представляли газовый диск спутника с 
полной массой Распределение плотности газа в плоскости диска 
- экспоненциальное с характерным масштабом 1 кпк. Первоначальные 
скорости - круговые, температура газа 10ЧС Расстояние между спутником 
и галактикой в исходный момент времени - 20 кпк. Начальная скорость 
спутника соответствует параболическому пролету, но так как потенциалы 
галактики и спутника неточечные, орбита отличается от кеплеровской. 
Она бала вычислена заранее, а затем положение спутника определялось 
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путем интерполирования. Считалось, что в момент наибольшего сближе
ния галактик (-3 кпк) происходит полное разрушение спутника, и газ 
продолжает двигаться в поле только массивной галактики.

Из-за использования постоянной длины сглаживания мы не могли 
обеспечить такое же разрешение, как в [10], но, как видно из рис.2, 
наши результаты качественно хорошо согласуются с представленными в 
этой работе.

Рис. 2. Формирование газового ю-тыи вокруг сферической галактики при поглощении 
ею спутника, двигающегося первоначально по параболической орбите; движение происходит 
против часовой стрелки в плоскости ху (о других параметрах орбиты и деталях разрушения 
спутника см. в тексте). Масса спутника - 0.1 массы галактики, масса газа - 0.1 массы звезд 
спутника. Время дано в безразмерных единицах; единица времени соответствует 4.2x10* лет. 
Для 1=200: а) вид кольца в плоскости орбиты ху, Ь) - вид кольца с ребра в плоскости хс
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В рамках аккреционного сценария образования полярного кольца было 
проведено три численных эксперимента по взаимодейс 1вию двух галактик 
с одинаковыми массами по 10։1М.. Во всех трех случаях моделировался 
далекий параболический пролет сфероидальной галактики мимо 
спиральной: расстояние до перицентра -18 кпк. Исходное расстояние 
меулу галактиками - 75 кпк. Из соображений простоты для потенциала 
галактики, богатой газом, был выбран точечный, сглаженный потенциал, 
с характерным масштабом сглаживания 1.5 кпк.'Газовые частицы 
(№10 000) распределялись в диске радиуса 15 кпк согласно закону 
плотности сс 1/г. Масса газа - Ю10^. Начальные скорости - круговые. 
Момент вращения газового диска параллелен орбитальному моменту 
сфероидальной галактики.

В первом и втором эксперименте для пролетающей галактики 
использовался точечный, сглаженный потенциал. В одном случае - с 
таким же масштабом сглаживания, как и для представления потенциала 
спиральной галактики, - 1.5 кпк, а во втором - с а =3 кпк. Таким 
образом моделировался пролет эллиптической галактики с компактным 
и более рыхлым ядром.

В третьем эксперименте мы взяли потенциал Миямото-Нагаи [15]

♦(Яг)- । ՛ 2 >

где Л3=х2+у2. Мы выбрали д=й=1.5 кпк. В полярной плоскости линии 
равной плотности, соответствующие данному потенциалу, качественно 
воспроизводят распределение изофот для Б0 галактик. При а=6 сжатие 
линий равной плотности в центральных областях -0.4.

На рис. 3 показан процесс формирования газового кольца (первый 
эксперимент) из захваченного сферической галактикой вещества спираль
ной галактики. Образование кольца происходит примерно через 2x10е 
лет (на рис. 3 /=22) после прохождения галактикой перицентра. Размер 
кольца невелик - около бкпк. Его можно отнести к разряду внутренних 
колец. Для демонстрации отличий в поведении газа и звезд был проведен 
еще один эксперимент с параметрами, такими же, как в первом экспери
менте, с той,лишь разницей, что вместо газовых частиц были взяты 
невзаимодействующие (пробные) частицы (рис. 4). Видно, что диссипа
тивная природа газа играет решающую роль в формировании кольце
образных структур вокруг галактик.



МОДЕЛИРОВАНИЕ ГАЗОВЫХ СТРУКТУР 271

Результаты наших экспериментов указывают на то, что имеется 
зависимость размеров образующихся колец от структуры галактики. Чем 
больше концентрация массы в сфероидальной галактике (первый 
эксперимент, размер ядра - 1.5 кпк), тем меньше оказывается размер 
кольца (б кпк). Во втором эксперименте при той же массе галактики, но 
с характерным размером ее ядра 3 кпк, мы получили, что протяженность 
кольца составляет около 10 кпк. Такая зависимость, возможно, является 
причиной существования протяженных колец преимущественно у 80 
галактик и редкой встречаемости внешних колец у эллиптических галак
тик, имеющих компактные ядра.

Результаты третьего эксперимента приведены на рис. 5. При пролете 
экваториальная плоскость 50 галактики была расположена перпенди
кулярно орбитальной плоскости. В полярной плоскости галактики отчет
ливо видно сжатое газовое кольцо размером около 10 кпк. К этому 
моменту времени обе галактики успели разойтись на расстояние примерно 
в 100 кпк. Захваченная масса - 6-1РМ9. Параметры такого аккреционного 
кольца (размеры и масса) близки к тем, что найдены для внутреннего 
полярного кольца галактики 1С 1689 [19].

3.2. Структура приливных газовых хвостов. Считается хорошо 
установленным, что темп звездообразования во взаимодействующих 
системах в среднем выше, чем в изолированных. В большинстве случаев 
области активного звездообразования локализованы в центральных частях 
галактик. Что касается периферийных структур, например, приливных 
деталей, то лишь для единичных объектов найдено (в основном при 
помощи анализа показателей цвета), что процесс интенсивного звездо
образования имеет место и здесь [20].

В связи с этим возникает вопрос о механизме звездообразования в 
таких структурах. Внешние области галактик, из которых формируются 
приливные детали, поставляют в них не молекулярные облака, с которыми 
сязывается образование звезд, а диффузную газовую составляющую. Таким 
образом, модели, описывающие вспышки звездообразования в 
центральных областях взаимодействующих галактик за счет столкновений 
молекулярных облаков [21,22], оказываются неприменимыми к приливным 
хвостам и перемычкам. В [23] была построена модель фотометрической 
эволюции приливных структур, основанная на эмпирическом соотно
шении между темпом звездообразования и плотностью газа (закон Шмид
та). Для расчета структуры хвостов галактик использовалось приближение
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Рис. 3. Морфологическая эволюция возмущений дисковой галактики, возникающих при 
пролете мимо нес сферической галактики; газодинамическая модель. Размер ядра сферической 
галактики - 1.5 юле Масса каждой галактики - Ю'М/,, первоначальная масса газа в диске 
10геЛ<в . Масштаб стороны одной рамки - 90кпк. Плоскость пролета (ху) совпадает с 
плоскостью диска. Параметры орбиты описаны в тексте. Время приведено в безразмерных 
единицах, прошедших от момента прохождения перицентра; единица времени - 8.7x10’ лет. 
Положение возмущаемой галактики отмечено значком ®. Положение сферической галактики 
в начальный момент времени (^-5.0) - справа, внизу, за пределами рамки. Масса газа, 
осевшая в кольце к моменту времени *=22, - -7х10*М,. Для #“12 приведены разрезы, вдоль 
которых определялись профили поверхностной плотности вещества в приливном хвосте. 
Обсуждение возникающих структур см. в тексте.
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Рис. 4. То жв, что ■ на рис. 3, но для модели пробных частиц.

пробных (невзаимодействующих друг с другом) частиц. Было детально 
прослежено изменение концентрации частиц в образующихся приливных 
деталях и выявлены те области (каустики), в которых пересекаются и 
заворачиваются орбиты частиц. Предполагалось, что в этих местах 
происходит сильное сжатие вещества, которое распространяется в виде 
волны к внешним областям хвостов.
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X (кпк)

Рис. 5. Аккреционное полярное кольцо вокруг сфероидальной галактики (а). Размер 
большой оси ядра галактики - 3 кпк: экваториальная плоскость сфероидальной галактики 
перпендикулярна плоскости орбиты; малая полуось направлена вдоль оси х; сжатие линий 
равной плотности в центральных областях - 0.4; остальные параметры такие хе, как на рис. 
3; Ь) - вид кольца с ребра в плоскости х^.

Для того чтобы выяснить, какое влияние на структуру исследуемых 
объектов оказывают газодинамичекие эффекты, и сделать выводы отно
сительно механизма звездообразования, мы проделали расчеты, 
аналогичные [23], но для газовой модели.՜ Параметры орбиты и галактик 
брались такими же, как при расчетах образования аккреционного кольца. 
Рис. 3 и 4 демонстрируют- состояние возмущаемой системы в разные 
моменты времени после прохождения спутником перицентра. Рис. 3 - 
газовая модель, рис. 4 - модель пробных частиц, идентичная описанной 
в [22]. Видно, что структура приливного хвоста в газодинамической 
модели иная, нежели в модели пробных частиц. На протяжении 
нескольких десятков миллионов лет вещество в газовом хвосте сжато в 
плотный протяженный жгут с поперечным размерам (2 + 2.5) кп£ 
На рис. 6 приведены профили поверхностной плотности хвоста 2 через
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Рис. 6. Распределение поверхностной плотности в приливном хвосте вдоль трех разрезов, 
приведенных на рис. 3 и 4 (ноль на оси г соответствует левому концу разреза); цифрами 
обозначены номера разрезов; сплошные линии - модель пробных частиц; пунктирные - 
газовая модель.

10* лет после момента наибольшего сближения галактик для трех разрезов, 
указанных на рис. 3 и 4 (#=1.2) (пунктирные линии - газ, сплошные - 
невзаимодействующие частицы). Вещество в газовом хвосте распределено 
очень компактно и оказывается сжатым до больших плотностей, чем в 
модели пробных частиц, что означает более благоприятные условия для 
звездообразования. Контраст плотности, правда, невелик, но это, по֊ 
видимому, связано с использованием большой длины сглаживания 
(2Л=750пк) и, как следствие, недостаточным разрешением модели.

Образующийся газовый жгут может быть гравитационно неустойчивым 
и распадаться на отдельные сгустки. Так как в нашей схеме газ не 
является самогравитирующим. то с ее помощью невозможно детально 
исследовать данный процесс. Однако мы можем воспользоваться ана
литическим критерием гравитационной неустойчивости бесконечного ци
линдра радиуса Л. [23] для сценки длины волны неустойчивого про
дольного 'вскшугщмия:
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*-2.2ОегаЛс,

tdr С - постоянная Эйлера, тс - масса цилиндра, приходящаяся на 

единицу длины, а2 - дисперсия скоростей в продольном направлении. 

Fr пи принять, что ct2=c73, тогда при T^IO* К а֊5 км/с и для (2+ 2.5) 

кпк, те « Z>L=6-1019 г/см имеем

1 = (5+б) кпк.
Натли расчеты показывают, что фаза жгута длится (4+6)107 лет, что 

сравнимо с временем развития неустойчивости (несколько десятков 
миллионов лет). Заметим, что чем меньше плотность жгута (т), тем 
больше становится размер неустойчивого возмущения, но при этом 
пропорционально ехр(-ст2 /2Gmc} [24] уменьшается инкремент неустой

чивости. Возможно с данным обстоятельством и связан тот факт, что 
феномен вспышки звездообразования не является общим свойством при
ливных структур.

В качестве примера системы, для которой интенсивное звездообра
зование в приливном хвосте, вероятно, обусловлено развитием гравита
ционной неустойчивости на ранних стадиях взаимодействия галактик, 
может служить система Агр 242. Распределение областей Н П для объекта 
NGC 4676 А оказывается чрезвычайно упорядоченным: области распо
ложены вдоль хвоста с характерным расстоянием между ними порядка 8 
кпк [25], что согласуется с масштабом гравитационной неустойчивости.

* 4. Заключение. В работе дано описание трехмерной численной 
схемы для расчетов динамики изотермического газа в галактических потен
циалах. Схема основана на методе "сглаженных частиц" (SPH) с пос
тоянной длиной сглаживания.

Результаты численных экспериментов, в которых моделировались 
газовые течения, возникающие при взаимодействии галактик, показывают, 
что детали эволюции крупномасштабных приливных и кольцеобразных 
структур в таких системах хорошо воспроизводятся с помощью наших 
программ. Несмотря на предварительный характер представленных в 
работе результатов, два из них заслуживают внимания.

Во-первых, выявлена зависимость между протяженностью аккрецион
ного кольца и структурой галактики, вокруг которой формируется эго
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кольцо. Существование такой зависимости помогает понять, почему у 
эллиптических галактик практически нет протяженных кольцевых струк
тур. Более подробно данный вопрос предполагается исследовать в от
дельной работе.

Во-вторых, обнаружена особая стадия эволюции газового приливного 
хвоста, когда он оказывается сжатым в плотный протяженный жгут. 
Простые аналитические оценки показывают, что такой жгут может быть 
гравитационно неустойчивым и распадаться на отдельные сгустки, служа
щие очагами звездообразования.

Данная работа выполнена частично при финансовой поддержке 
Российского фонда фундаментальных исследований (проекты 
94-С2-С6026-а и 95-02-05596) и частично в рамках ESO С&ЕЕ Programme 
(грант А-03-013)

Actj гномический институт
Онхг-Петербургского университета, Россия

SIMULATIONS OF THE LARGE-SCALE 
GASEOUS STRUCTURES DURING 
THE GALAXY INTERACTIONS. I.

METHODS AND PRELIMINARY RESULTS

N.Ya.SOTNIKOVA

A computer programme designed to study the large-scale transient gaseous 
structures in galaxies is described and tested. Gasdynamical properties are 
determined using the 3D SPH approach. Some preliminary results are pre
sented: the formation of gaseous rings around spheroidal galaxies as a result of 
the merging of small gas rich satellite, as well as due to gas accretion during 
the encounter with a spiral galaxy of comparable mass. The evolution of tidal 
gaseous tails of disk galaxies fc investigated.
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Исследованы многомерные анизотропные космологические модели с Риччи-плоскими 
подпространствами в рамках ь лкоэнергетической теории струи. На основе качественной 
теории динамических систем выявлены основные свойства этих моделей, в частности, их 
поведение в ранние и поздние стадии эволюции. Найдены условия динамической 
компактификации дополнительных измерений. В качестве иллюстрации рассмотрена 
конкретная модель с полем Калба-Рамона в роли источника.

1. Введение. Теоремы Хокинга-Пенроуза [1] указывают на наличие 
сингулярностей в широком классе решений общей теории относи
тельности (ОТО) при достаточно общих предположениях о тензоре 
энергии-импульса негравитационной материи. Хорошо известными 
примерами являются черные дыры и начальная сингулярность в теории 
Большого Взрыва. В окрестности этих сингулярностей необходима новая 
физическая теория, по всей вероятности, квантовая по своей природе. В 
настоящее время единственным самосогласованным кандидатом квантовой 
гравитации является теория струн [2, 3]. Элементарными составляющими 
материи в этой теории являются струны - одномерно протяженные 
объекты с характерными масштабами длины и энергии возбуждения 
порядка планковских. В связи с тем, что возможности современной 
ускорительной техники намного далеки от этих масштабов, важное 
значение приобретает исследование тех областей гравитационных явлений, 
в которых характерные величины имеют порядок планковских изначальна 
Это прежде всего относится *. ранним стадиям эволюции вселенной. 
Исследование струнных эффекте» в окрестности Большого Взрыва и их 
возможных проявлений в настоящую эпоху важно, как с точки зрения 
наблюдательной проверки теории струн, так и для разрешения ряда
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проблем современной космологии. Сформировалось новое направление 
исследований - струнная космология.

Теория струн отличается от ОТО уже на классическом уровне. В 
качестве бозонного гравитационного сектора здесь, помимо метрики, 
фигурируют также скалярное поле дилатона и антисимметричное поле 
Калба-Рамона (называемое также Я-полем), являющиеся безмассовыми 
возбуждениями струны. При исследовании космологических моделей 
обычно исходят из низкоэнергетического струнного действия в ведущем 
порядке, по натяжению струны. Простейшее решение такого типа с 
плоской метрикой и нулевым Я-полем, соответствующее некритическим 
струнам, впервые рассматривалось в [4] и использовано для построения 
космологических моделей в работах [5-8]. В дальнейшем оно было 
обобщено на фридмановские модели с плоскими подпространствами [9, 
10]. Роль антисимметричного поля Калба-Рамона в струнной космологии 
исследовалась в работах [11-18]. В [19-22] рассматриваются свойства 
моделей с газом невзаимодействующих струн в качестве источника. 
Многомерным решениям в низкоэнергетической теории струн посвящены 
[14, 21-25] (см. также [26]). В некоторых работах (см., например, [27]) 
учитываются также квадратичные по кривизне члены в струнном 
эффективном действии. Более фундаментальным является подход, 
основанный на двумерной о-модели (см. [28, 29] и приведенные там 
ссылки).

В данной работе многомерные анизотропные космологические модели 
низкоэнергетической теории струн исследованы методами качественной 
теории динамических систем. В разделе 2 эффективное струнное действие 
записано в общем конформном представлении, где оно эквивалентно 
обобщенной скалярно-тензорной теории с зависящим от гравитационного 
скаляра негравитационным лагранжианом. Обсуждаются частные случаи 
эйнштейновского и йордановского представлений. Соответствующие 
космологические уравнения рассмотрены в разделе 3. Далее обсуждаются 
вакуумные решения (решения с полем дилатона и метрикой) (раздел 4), 
являющиеся асимптотами общего решения в ранние/поздние стадии 
эволюции Вселенной. В общем случае качественный анализ соответст
вующей динамической системы проведен в разделе 5. Характерная фазовая 
картина изображена на рис.1. В разделе 6 исследованы модели с 
динамической компактификацией пополнительных измерений. Выявлены 
условия реализации этих моделей. В качестве иллюстрации общих



СТРУННАЯ КОСМОЛОГИЯ 281

закономерностей рассмотрен случай поля Калба-Рамона в роли источника 
в десятимерном пространстве-времени с двумя подпространствами. 
Установлена важность многопетлевых поправок струнных диаграмм в 
ранние стадии эволюции.

2. Низкоэнергетическое эффективное действие. Эффективное 
действие низкоэнергетической теории струн можно получить разными 
методами: из условия вейлевской инвариантности соответствующей 
двумерной о-модели [30, 31]; на основе подхода интегралов по траекториям 
[32, 33]; из выражений соответствующих струнных амплитуд [34]. В 
древесном приближение: и в ведущем порядке по натяжению струны оно 
имеет вид

(2?+ 4Э*<рдм <р -

(1)

где 2) - размерность пространственно-временного многообразия, на фоне 
которого распространяется струна, Со - /Кмерная гравитационная 

постоянная, В - скаляр Риччи метрики ф-поле дилатона, 

Нмлр ~ напряженность антисимметричного поля Калба-

Рамона Вт, Т.т - лагранжиан, обусловленный вкладом других полей у. 
Здесь и ниже символом ~ над буквой обозначаются величины в струнном 
конформном представлении (о - представление).

Ниже мы рассмотрим общее конформное представление, связанное 
со струнным представлением преобразованием В - мерной метрики

вмн = (2)

с произвольной постоянной с. При
de.Dc/2-c-2# 0 (3)

действие (1) можно представить в виде [35]

5 = [ (-ФЯ+ е>0ыФдм 0/ф) + Ь
(4)
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Ь = Ф*-2"* НМЫРНиыР 1^2кСв+ ДДФ.^.Ч'), 
Д,=ф։^Д,(фс/46^,у) (5)

с новым скалярным полем
Ф= е' (6)

и параметром
ф = -1-(1-4Л2)/(Р֊2).

При с=4/(Л-2) (£=0) реализуется эйнштейновское представление:
(7)

где теперь

[- Л+ {О- 2)дмФдм Ф/4Ф2] + £ г (8)

\,ь = ф~гнию>нМ1,р

5

Ф

1 ______  
16я<Рд

(9)

Основным моментом, отличающим (4) от обычных скалярно тензорных 
теорий, является зависимость лагранжиана £ от гравитационного скаляра 
Ф. В частности, это приводит к тому, что ковариантная дивергенция 
тензора энергии-импульса

5(7^ £) 
5(7™ (10)

не равна нулю:

(И)

В общем случае зависимость £=£(Ф)не устраняется выбором конформного 
параметра с, т.е. для действия (4) представление Йордана, вообще говоря, 
не существует. Однако для конкретных лагранжианов такое представление 
может оказаться реализуемым. Примером является лагранжиан с 
конформным весом р, для которого

(12) 
Выбор конформного представления согласно

с = 4/(Р+2р) (13) 
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исключает поле дилатона из негравитационной части лагранжиана. 
Заметим, что при 0=-1 представления Йордана и Эйнштейна совпадают. 
Для электромагнитного поля и Н -поля р=-2 и ₽=-3, соответственно.

3. Космологические уравнения. Рассмотрим /)-мерную 
космологическую модель со структурой R ® АР ® ... ® АР, где Л - 
соответствует временной координате, АР, /=/, ..., л - максимально 
симметричное пространство размерности л,, Ел, =.0-1. Метрика может 
быть представлена в виде

бмн = <йав(1,., (14)

где R, - масштабный фактор подпространства АР с метрикой , индексы

I, , т, принимают значения, соответствующие этому подпространству. 
Тензор Риччи подпространства АР равен 7?^ = Л,(л,-1)^Д, к1 = 0,±1. 

Заметим, что космологическое время ։ и масштабные факторы К։ зависят 
от конформного представления и связаны с соответствующими вели
чинами в струнном представлении соотношениями

а = е^'2<^, = . (15)
Из уравнений поля следует, что для метрики (14) соответствующий 

тензор энергии-импульса (10) диагоналей и может быть представлен в 
виде

Ты = (Па^е,... ,-5^,(16) 

Введя обозначение

Ф I)

г4-в 5Ф (17)

мы приходим к следующим, основанным на действии (4), космологи
ческим уравнениям

«+։

Л+ У/ Ху/ + ("/֊ 1)/Д2 = V (18)
/=1

«+։ я+1
/ = 16х (7Д е/Ф = £ ав у,у, + ^к1п1(пГ\}1 R}.

М=1 ы
(19).

Здесь введены следующие обозначения
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= ^։ = 0; (20а)

о, = 1-б£/л/, / = /=1.......Л+1; = -о ; (206)

Ь, = {в,+ А։[(®+ 1)л-а]/4} л,/2, / = л; (20в)

Я
= [*+«(£-2)1 Ь2/г, а -1 ֊2>,а„ а, = р,/е . (20г)

>1

Махно показать, что к системе (18), (19) сводятся также космологические 
уравнения в эйнштейновском представлении, где теперь

А/=[лЛл(1)-2)]л,/2, ^։ = 2а/(2>֊2), (21)
определение коэффициентов ал отличается от (206) тем, что в эйнштей
новском представлении 0^=0, /=1 л, а суммирование по / в уравнении 
(18) проводится до значения 1=п включительно. Заметим, что для 
лагранжианов с конформным весом р величина а из (17) определяется 
выражением [35]

а = -л[1 + (1 + ₽)С/д]/(2₽ + Л) . (22)

Уравнение непрерывности запишется в виде

®/« + £(1 + О/) У{+а У„1 = 0 . (23)
ы

Пусть масштабный фактор Я, сначала возрастает, достигает максималь
ного значения и далее монотонно убывает. В точке максимума

= 0, Д < 0 и из уравнения (18) имеем

Д/Д + АгДл,- 1)/Д2 = 16ж (УдА, е/Ф .

Отсюда следует, что при к, <. 0 и для решений с положительной плот
ностью энергии: Ь1 < 0, т.е. для подпространств с динамической компак
тификацией значения коэффициентов (20 в) или (21) отрицательны 
Отметим, что в приведенных выше выражениях величины а[ и а, вообще 
говоря, могут быть функциями от времени.

4. Вакуумные решения. В случае Риччи-плоских подпростраств 
М(к=О) снскиа космологических уравнений (18), (19) примет вид

У,+ У.Ху,= Ы, I = 1,... ,л+1,
I

16х(7дЕ/Ф- С24)
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Здесь и ниже, если у знаков сумм не выписаны пределы, то подразуме
вается суммирование по всем значением 1 п+\. Пусть сначала все
коэффициенты Ь։ равны нулю. Нужно различать два случая: (i) когда

Ел = 0 (25)

и (ii) зга сумма отлична от нуля. В первом случае зависимость масштабных 
факторов и скалярного поля от времени имеет вид

~ i= 1,= 0, (26)

где Яя, Н, - постоянн՜ ie интегрирования, определяемые начальными 
условиями, причем соотношение между Н։ является следствием (25). Из

Л
этого равенства следует, что KT>=const, где И = П К/4 - объем много

мерного пространства. Плотность энергии определяется из второго 
уравнения (24) и равна

16л Gd е = ФЕ а^П' ffjHi = const • (27)

В частности, отсюда следует, что полная энергия негравитационной 
материи в сопутствующем объеме V постоянна: Ffc-HJ>=const. Это 
непосредственно следует также из уравнения (23) с учетом того, что при 
Ь=0, /=1,...п+1 и М, как это следует из (206) и (20г), 

а=1, <х=1. (28)
В эйнштейновском представлении в (25) суммировние проводится до 
значения t=n и по этому получаем H=const. Отсюда следует, что если 
некоторые размеренности расширяются, то другие должны сжиматься.

Примером физической системы, удовлетворяющей условиям (28), 
является свободное безмассовое скалярное поле у с лагранжианом

4 = (29)
для которого р=-1 и с учетом (22) а=1, в согласии с (28).

Обратимся теперь к случаю (ii). Интегрирование суммы уравнений 
(24) теперь привадит к следующему результату:

Syz = l/(/֊A>), ИФ= const(30) 

с постоянной интегрирования /0, определяющей начало отсчета времени. 
Подставляя (30) в уравнение (24) с А,=0 получим

У/ = Ло/(*“ ^о)» Я = ЛоР՜ 4»| Z0/<*»1 = L—>л+1;2yz0 = 1. (31)
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Последнее соотношение между постоянными интегрирования удивляется 
следствием первого равенства (30). Плотность энергии теперь равна

6х<7Ле = Хв,у/0Яоф/(/_/о) • (32)
У

а пптгняя энергия в сопутствующем объеме V: с-Г- 1/|>-4

Решение (31) содержит 2(л+1) произвольных постоянных и поэтому 
представляет собой общее решение системы (24) при А/=0, /=1,...,л+1. 
Заметим, что зги же функции являются общими вакуумными (е=0) 
решениями системы (24) независимо от значений Ьг В этом случае на 
постоянные у0 наложено еще одно дополнительное условие (условие 
е=0, см. второе уравнение (24) или (32))

=0
У

(в случае решения (26) аналогочное ограничение на Н, получается из 
(27)). С учетом соотношений (206) отсюда находим следующую связь 
между постоянными интегрирования

(33)

В струнном представлении (т=-1)мы приходим к решению, ранее най
денному в [9,10].

5. Общий анализ. Рассмотрим теперь систему космологических 
уравнений (24) в предположении, что величины ар а постоянны и хотя 
бы один из коэффициентов bt отличен от нуля. Прежде всего заметим, 
что эта система допускает первый интеграл:

V ^,ук - bky,) = const (34)

для заданных / и к из набора {1, ..., п+1]. Отсюда, в частности, следует, 
что существует класс решений

(35) 
определяемый уравнением

Л = s^y i/= fo~Sfy, /о = (36)

и с плотностью.энергии

16я(?де/Ф=я70/#. * (37)
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Здесь нужно различать два случая. При /’М) решение имеет вид

Я, = I = 1,...,л+1, (38)
где Ro и Яо произвольные постоянные интегрирования, число которых 
равно п+2. Так как общее решение системы уравнений (24) должно 
содержать 2(л+1) произвольных постоянных, то решение (38) является 
лишь частным решением системы (24).

При решение уравнений (36) имеет вид
У, = 1 / (с0- ?о) V b,), R, = Я,о|/- /0Г*/’'1(0), t0 = с0 b,/ sw (39) 

являющееся частным решением (24). Заметим, что решение (38) можно 
получить отсюда в пределе ^->0. Нетрудно показать, что (38) и (39) 
совпадают с решениями, ранее расмотренными в [24].

Вернемся снова к системе (24). Из первого интеграла (34) следует, 
что отношение

fe-V/)/(^.֊M<)-4> 4 = °, 4=1 (4°)
остается постоянным в ходе эволюции и поэтому все функции yt являются 
линейными комбинациями двух из них, в качестве которых мы выберем 
у, и уя, предполагая, что Ь^О:

Ук = &*(Ь-Ь,£)/Ь, к = 1,...,п+1. (41)

(35) является частным случаем этого соотношения, соответствующим 
выбору c*ta=0, к*т. Для масштабных факторов получим

Rk = const • Rin‘c^/"t. (42)

при фиксированных i и т.
Таким образом, при исследовании многомерных космологических 

моделей с Риччи-плоскими подпространствами достаточно рассмотреть 
два уравнения системы (24), в качестве которых мы выберем уравнения 
с номерами i и т. Подстановка (41) в эти уравнения приводит к системе 

Л+ y*(wz+ = ^Лу,>уЛ к = *>т> (43)
где функция / имеет вид

= 4’4+ 24»Л>'-+ 44 (44>
и введены следующие обозначения

4 =^44^» 4 = ^44в^» <*. = £4- (45)
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В параметрическом виде общее решение системы (43) было найдено 
в работе [24]. Здесь мы исследуем эту систему методами качественной 
теории динамических систем. Этб позволит наглядно представить 
поведение решений в различных предельных случаях в зависимости от 
параметров модели, а также выявить свойства устойчивости решений и 
условия, при которых реализуются модели динамической компакти
фикации.

Система (43) представляет собой автономную динамическую систему 
второго порядка. Для выявления качественной структуры ее фазовой 
картины основным является нахождение особых точек, являющееся 
решениями алгебраических уравнений

= к = ։,т. (46)
Одно очевидное решение - это начало координат в фазовой плоскости 
(УрУж)- В конечной части фазовой плоскости другие особые точки 
существуют в следующих вырожденных случаях:

(а) При

с* = с* = 0 =* 'ХА = в] (47)

особыми являются все точки прямых

= = / = 1Д (48)
где нА -возможные решения уравнения

ЛЬ’%)=0. (49)
которые можно представить в виде

=Ья/ Ь,+(- 4,± 74- /X ) / А4- (50)

Здесь введено следующее обозначение

= Ь,> (51)

связанное с коэффициентами (45) соотношениями
Лв = (Л>- *«4) /А, 4" = (/о- 2АХ+ 4С) / А2- (52)

(6) При /М) (см. (36)) особыми являются все точки прямей 

*-=’4=*«/А- (53)



СТРУННАЯ КОСМОЛОГИЯ 289

(в) И, наконец, в случае ч
(54) 

особой является прямая
Уш=-Сш1У1/С1ш- (55)

Рассмотрим систему (43) для значений параметров, отличных от (а), 
(6), (в) (в связи с ограничением на объем статьи, эти особые случаи 
будут рассмотрены в другой работе). Единственной особой точкой в 
конечной части фазовой плоскости (управляется начало координат. Эта 
особая точка является вырожденной. Согласно стандартной схеме 
исследования таких особых точек (см., например, [36]) преобразуем 
систему (43) в полярные координаты (г,0):

у=гсоб0, уж=гыпв (56)

и произведем замену времени <к=пЬ. Система примет вид
Л/А=гД0), Л/<Й=АГ(0), (57)

где правые части определяются выражениями
2(0)=(6/соб0+6ж8ш0) Лсо80,5т0)-сж(роб0-с4։8т0, 

Л(0)=(Лжсов9-6/8т0)Хсоб0,бш0).

Отсюда непосредственно следует, что система (57) имеет частные решения 

0=0/, /=0,1,2, (59)
6жсоб9о-6^п0в=О, Лсобб1^т01)=0, /=1,2.

Функция г = г (/) находится простым интегрированием первого уравнения 
(57). Соответствующие решения для у։ и уя имеют вид (26) и (31) при 
1=1,2 и (38), (39) в случае /=0. Постоянные ук в формуле (31) можно 
выразить через коэффициенты с* . Действительно, для этих решений у*/ 

УГ^, И ПОЭТОМУ И3 (31) У^Н^Ую, 8 ГО УСЛОВИЯ XУ*о = 1 получим
*

Ую ~ . Таким образом,
к

У-о = »С/1Укг (60)

Нетрудно показать, что при таком выборе условие (33) выполняется 
тождественно, вследствие того, что нА являются решениями уравнения 

(49).
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Особые решения (31) и (39) можно записать общей формулой

= Л = ОДЛ (61)
>

где при т=/ нужно положить и^=1.
В конечной части фазовой плоскости особыми для динамической 

системы (57) являются следующие точки окружности 5*={г =0, О^0^2я):
Л,(г =0,0=0,), р=0-5, (62)

е-аплеи^, 0я.з=0/+я, /=о,1,2,

собственные числа которых определяются из соотношений

и, согласно (58), равны

М”=«('7»,)/։+«)’. =֊‘Л,/<71+«)։-'=°ДЛ
«=1Д- /=од,2. (63)

Здесь введены следующие обозначения

(64)

где верхние индексы являются различными перестановками набора 
(0, 1, 2). Заметим, что при /=0 второе соотношение (63) можно представить 
в виде

^°'=-Л/(>,71 + 4’/»Л (65)

причем, как это следует из (37), знак /й совпадает со знаком плотности 
энергии для частного решения 0=0О (решение (39)). Поскольку все 
собственные числа действительны, то особые точки являются или узлами 
или седловыми точками в зависимости от знаков этих чисел. Для системы 
(57) собственные векторы па, соответствующие собственным числам Хв, 
в полярных координатах имеют компоненты

/^ = (1,0), «2= (од), (66)

т.е. совпадают с ортами координатной системы (г,0). В окрестности узлов 
все траектории, кроме исключительных, касаются собственного вектора 
«1’“РИ М <Ы и А Пр« М <М-

Для исследования поведения траекторий на бесконечности восполь
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зуемся координатами (р,0), р=1/г. При таком отображении бесконечно 
удаленные точки переходят в точки окружности № = {р = 0, 0 £ 0 2я}. 

Система (57) примет вид

ф/А=-рД0), Л/А=М6) (67)
с особыми точками

2?/р=0,0=0,), /=0-5 (68)
и собственными числами

X™ =֊^(0/), '4,) = ЛГ(0/), (69)

отличающимися от собственных чисел точек А, знаком перед Х^. Как и 
выше, собственные векторы точек В, совпадают с осями полярной сис
темы координат. Таким образом, динамическая система (43) имеет 
двенадцать особых точе՜: АРВР 1=0-5 с действительными собственными 
числами №а, соответственно, определяемые (63) и соотношениями 

х</)=-М/), <70>

Характерная картина фазовых траекторий изображена на рис. 1, где 
предварительно проведено отображение фазовой плоскости (УрУ*) на коль
цеобразную область между окружностями 51 и 5*. Прямые А^, 

соответствуют особым решениям уя= я'^У/ (решения (61)), причем точкам 

В, соответствует конечное значение космической времени /, в то время 
как для точек А,: /=±оо. Индексы (р, д, г) у особых точек являются 
различными перестановками набора (0, 1, 2) в зависимости от 

относительного расположения величин На рисунке иЛ > > я^
и изображен случай Х(0։<0, /=0,1,2, Л*\<0. Предположено, что
|Х|/)| < |х<% когда в окрестности узлов все траектории, кроме исключи

тельных, касаются собственного вектора пг Плотность энергии опреде
ляется выражением

16Ж?де /Ф=4(^-^)(м/я/-и-У, (71)

и, поэтому, при А?я>0 положительной энергией обладают траектории в 
областях А1В1В5А^ и А2В2В4А4 (в предположении, что > я^), а при 

Л'м<0 - траектории в областях А^В^м А^В^. Решения из области 
АрВ'ВДявляются моделями расширения для обоих подпространств АР и 
М". Они начинают свою эволюции в некоторый конечный момент



292 А.А.СААРЯН

Рис. 1. Фазовые траектории динамической системы (43). Фазовая плоскость (ур у^ 
(горизонтальная ось - у) отображена на кольцеобразную область между окружностями Л, ... 
Л, (образ £1) и В„ (образ 5'). Отрезки ЛД соответствуют особым решениям (61). 
Изображен случай Хм,<0. М), 1,2, Х<^3<0 и |х*0| < (Д'1).

времени в точке (неустойчивый узел) и при /->+<ю входят в устойчивый 
узел А^, касаясь особого решения В^Ар, которое в данном случае является 
аттрактором для общего решения в поздние этапы расширения. Для 
решений из области В4А^А։Вг оба подпространства № и М" вначале 
расширяются, начиная свою эволюцию в точке Вд. В дальнейшем М 
продолжает расширяться, в то время как для подпространства АР" в 
некоторый момент времени (точка пересечения траектории с осью у) 
расширение сменяется на сжатие. Модели заканчивают свою эволюцию 
в точке Аг в состоянии расширения для АГО^О) и сжатия для М" (уж<0), 
асимптотически приближаясь к особому решению ЯД, Решения из 
области АВВ^.^^ начинают свою эволюцию при ( =-ао в точке А^, 
когда подпространство М‘ сжимается, а М" расширяется. В дальнейшем, 
в точке пересечений траекторий с осью уш сжатие М1 сменяется на 
расширение и модели заканчивают свою эволюцию в точке А, при 
1 =+<ю в состоянии расширения для обоих подпространств. Модели этого 
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класса являются несингулярными. Другие области фазовой плоскости 
можно рассматривать аналогично. Соответствующие траектории отли
чаются от рассмотренных выше изменением направления стрелок, что 
является следствием инвариантности системы (43) относительно преоб
разования

(УрУ.,*^>(-Ур-Уя,-Ь (72)
Другие возможные варианты знаков собственных чисел и их относи

тельной величины можно исследовать аналогичным образам. Из (63) 
видно, что при значениях параметров космологической модели, для 
которых У'М), происходит смена качественной структуры фазовой кар
тины динамической системы, т.е. эти значения являются точками би
фуркации в пространстве параметров модели.

6. Модели с динамической компактификацией дополни
тельных измерений. В настоящее время наблюдаемое пространство- 
время является четырехмерным вплоть до расстояний 1(У1։см. Отсюда 
следует, что если дополнительные измерения существуют, то их размеры 
должны быть малы по сравнению с этим масштабом. Более того, эти 
измерения в настоящую эпоху должны быть почти статическими, так как 
какие-либо изменения размеров дополнительных измерений приводят к 
вариациям физических констант (гравитационной постоянной, постоянной 
тонкой структуры и т.д.). Одним из главных проблем многомерных теорий 
является объяснение громадного различия размеров внутренних и внешних 
(>КЯ*см) измерений, называемое проблемой компактификации. На этом 
пути наиболее привлекательными являются модели динамической 
компактификации дополнительных измерений [37-39], где это различие 
достигается в ходе космологической эволюции. Здесь после начальной 
стадии изотропного расширения многомерного пространства внутренние 
измерения сжимаются до размеров, ненаблюдаемых в настоящее время. 
Это сжатие останавливается или замедляется вследствие некоторых 
эффектов (возможно квантовых) в поздних стадиях эволюции, так как 
быстрые изменения противоречат данным о вариациях физических 
констант.

В этом разделе мы рассмотрим условия, при которых в низкоэнерге
тической эффективной теории струн реализуются космологические модели 
с динамической компактификацией дополнительных измерений. Наш 
анализ будет основан на результатах предыдущего раздела. Пусть сначала 
оба подпространства М и М* являются внутренними. В начальной стадии
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все подпространства расширяются, поэтому соответствующие траектории 
должны начинаться в первом квадранте фазовой плоскости (УрУ„). В 
дальнейшем в некоторый момент времени (разный для подпространств 
Afu Af") расширение прекращается и сменяется на сжатие. В конечной 
стяггим эволюции внутренние подпространства в состоянии сжатия, по
этому соответствующие траектории должны заканчиваться в третьем квад
ранте плоскости (УрУя)- Из сказанного следует, что если особые решения 
расположены в порядке и/, < то полуоси у^>0, уж<0 (у,<0^ж>0)
должны находиться в области A^B^jA^ (4,В^ВНЗА^3 ) , причем в Af* 
компактификация начинается раньше (позднее), чем в Af. Иначе можно 
сказать, что если Af и Af внутренние подпространства, то все три осо
бые решения Afi, должны находиться в первом и третьем квадрантах, т.е.

^>0, /=0,1,2. (73)
В частности, отсюда следует, что Следующим условием является 
требование неотрицательной плотности энергии для соответствующих 
моделей, что эквивалентно условию

(74) 
В частности, это условие должно выполняться при у=0 и уж=0, откуда 
получаем

<>0, Л-^0. (75)
Отсюда, совместно с (73), следует, что ^<0. Далее, так как сжатие 
происходит после начального расширения, то траектории должны пересе
кать оси у, и уя в направлениях от положительных значений yt, k=i,m к 
отрицательным. В частности, отсюда следует, что

4Л) > 0, > 0. (76)

Так как одно из этих условий является следствием другого, рассмотрим, 
например, первое. Учитывая (63), а также, что о*’ж։>0 отсюда получаем 
bt<Q, и поэтому Ья<0. Таким образом, если в некотором подпространстве 
реализуется динамическая компактификация, то соответствующее зна
чение коэффициента bt отрицательно. Этот результат уже нами был по
лучен на основе непосредственного анализа космологических уравнений.

Пусть теперь Af внешнее подпространство, которое в ходе эволюции 
постоянно расширяется. Фазовые траектории, описывающие пинями- 
ческую компактификацию подпространства Af, должны начинаться в 
первом квадранте фазовой плоскости (у^), пересекать положительную 
ось yt и заканчиваться во втором квадранте. Таким образом, эта траектории
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лежат в области АВгВг13Аг*3, причем

и£>0, у/и<0. (77)

Из условия положительности плотности энергии при у=0 получаем Л^Х). 
Таким образом, если М внутреннее подпространство, то ^„>0 независимо 
от характера подпространства ЛР*. С учетам определения (50) отсюда 
получаем следующие варианты относительного расположения особых 
решений (предполагается, что > н£)

(р,9,г)=(1,0,2), при Д<0; (78а)

(р,9,/)=(1,2,0), /=1,2 при /о>о> 4>°; (786)

(р,9,г)=(0,1,2), /=1,2 при /О>о; 4<0- (78в)

Возможные классы пешений, описывающих динамическую компакти
фикацию подпространства М и расширение подпространства АГ изобра
жены на рис. 2. Из вида особых решений (61) следует, что при 

точкам Л, соответствует Яя = да, а точкам В, - Ля = 0. При Ьр 
наоборот, точкам Л, соответствует Вя = 0, а точкам В! значение 

R* = да. Исходя из этого нетрудно показать, что рис. 2а соответствуют 
модели, в которых эволюция начинается в определенный конечный мо
мент времени со значений R, = R* = 0 (точка В^ и кончается в другой 
конечный момент времени в точке Внз, которой соответствуют значения 
R, = 0, Я4 = да масштабных факторов. Таким образом, время жизни этих 
моделей конечна Для моделей, описываемых траекториями рис. 2Ь, начало 
эволюции по-прежнему соответствует конечному моменту времени с R, 
= Вк = 0. Однако теперь для конечного состояния (точка А^ ։ = +да и 
R, = 0, R* = 0, т.е. время жизни этих моделей ограничено снизу и 
неограничено сверху. Для решений рис. 2с подпространства М и № 
начинает свою эволюцию в бесконечном прошлом (/ = - да) со значений 
R, = = 0 (точка Яр и заканчивают ее в определенный конечный
момент времени со значениями R, = 0, R* = <ю (точка В^, ^>0). И, 
наконец, для моделей основанных на рис. 2г эволюция начинается в 
бесконечном прошлом со значений R, = R* = 0 (точка А} и заканчивается 
в бесконечном будущем с Я, = 0, = да. Модели этого класса являются
несингулярными. Дополнительно отметим, что начальное расширение в 
моделях рис. 2а и 26 является инфляционным если

«=*,£ (79)
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Рис. 2. Различные классы фазовых траекторий системы (43), описывающие динамическую 
компактификацию подпространства V. ЛЛ - внешнее подпространство.

С учетам (78) имеем следующие возможные значения индексов на 
рис. 2

(Р/НЦ), при /.<0; (80а)

(М=(1,о), при Л>о. 4>°; (806)

(₽л=(0,2), при /в>0, /а<0; (80в)

В частности, в первом случае как в начале, так и в конце эволюции
общее решение стремится к вакуумный решениям. Мы рассмотрели 
фазовые траектории динамической компактификации в плоскости 
(ур ук) с внешним подпространством АЛ Такую хе структуру имеют 
фазовые картины в плоскости (у, у*), описывающие динамическую 
компактификацию подпространств ЛР и Отличие лишь в том, что 
траектория Л^։ В*3 теперь находится в третьем квадранте, причем, как 
это следует из соотношения

(81) 
при относительное расположение обоих решений в фазовых 
плоскостях (ур у^ и (ур у*) одно и то же.
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В качестве иллюстрации установленных закономерностей рассмотрим 
простой пример десятимерного пространства - времени ЛЭЛГвАРс двумя 
подпространствами (л, = 3, л2 = 6) и полем Нммт в качестве единственного 
источника (в (5) £а = 0). Из условия максимальной форминвариантности 
Нмкг в подпространствах М‘, 1= 1,2 следует, что это поле имеет отличные 
от нуля компоненты только в Л/1 и для него а = 1, о, = -1 [25]. Картину 
космологической эволюции будем рассматривать в йордановском 
представлении, когда согласно формулам (13), (3), (7) (с учетом 0 = -3), 
с=1, Ь=2, со=-1. Соответствующие значения коэффициентов (20в), (20г) 
равны

А =3/2, Ь=-3, Ь=2. (82)
На рис. 2 теперь г=2, £=1. Среди постоянных с'и произвольным является 
только с’и. Из определений (206) и (36) получим/^=-2 и поэтому, согласно 
(80а) на рис.2 р=1, г=2, г.е. в начальной и конечной стадиях эволюции 
асимптотами общего решения являются вакуумные решения У1=*/иУ։, 
/=1,2. Из условия существования вакуумных решений имеем

&֊ А < = 4 / 9>(4+ 4 / 3) / 4 > 0. (83)

Соответствующие решения обладают положительной плотностью энергии 
при

• 4=4=(с23։+1)2-1/3>0. (84)

Условия (77) можно записать в виде *'12-*212=Л12/Л21<0 или с учетом (84)

Л1 = [*(4)2 + ։ 2 4֊ 2] / 36 < 0. (85)

Решение системы неравенств (83) - (85) имеет вид
-1 + 1/73 <4 <-2/3 + ^73- (86)

(случай с321=0 ранее был рассмотрен в работе [25]). Нетрудно показать, 
что для этих значений с’п имеем /”>0, ^’<0 и, поэтому согласно (63)

Х՞’,«), Х®<0. (87)
Соответствующая фазовая картина имеет вид рис. 2Ь с р=1, г =2.

Для исследования поведения поля дилатона, соответствующего моде
лям динамической компактификации рис. 2Ь, рассмотрим фазовые 
траектории в плоскости (у2, у,). Соответствующие особые решения имеют 
вид

Уз = */32У2, 4 = АУ*2 = -2/3» 4 = 44+4» <88>
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Рис. 3. фазовые траектории в плоскости (уг у0 (горизонтальная ось - у), соогаенлвующие 
монелям динамической компактификации рис. 2Ъ с полем Калба-Рамона в качестве источника. 
Изображены качественно различные случаи значений параметра с’21> принадлежащие областям 
(а) - (-1+1 /Л,-1/3). (Ъ) - (-1/3,0), (с) - (о,-2/3+ Д/З).

причем *'и>(<)*։и при с’2]>(<)0. Из выражений (50), (83), (84) следует, 
что

"V0- при <^֊1/3,
>/и<0, £=1,2, при ^>0.

Соответствующие фазовые картины изображены на рис. 3 для качественно 
различных значений параметра с3^:

-1 + 1/73<с2э։ <֊1/3 (90а)

֊1/3 <^<0, (906)

0 < с^։ <-2/3 + у/2/3, (90в)

соответственно.
Как уже отмечалось выше действие (1) соответствует древесному 

приближению струнных диаграмм. В теории струн параметром петлевого 

разложения является «’•(см., например, [40]). При ф>-1 становятся 

важными петлевые поправки и описание, основанное на (1), требует 
обобщения. В частности, в этой области значений дилатона (область 
сильной связи) могут быть важными эффекты дилатонного потенциала, 
обусловленные нарушением суперсимметрии теории [41-45]. Исследуем 
поведение функции е*=Ф^»в рассмотренных выше моделях динами
ческой компактификации. В ранние и поздние стадии .эволюции эта
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функция стремится к особым решениям (61) с 1=1, 2, для которых 

е2* = const • |/֊ . (91)

В начальном этапе расширения (/-Ц+0) общее решение стремится к 
особому решению (91) с 1=1. С учетом неравенств (89) и л^Х), /”<0 
отсюда получаем, что ег’-х» при /-Ц+0. В конечной стадии эволюции 
(/->+ ао)общее решение стремится к особому решению с I = 2 и 
для значений (90а) постоянной с?п и е^-и» при (906) и (90в). Таким 
образом, в начальной сталии расширения (окрестность сингулярной точки 
В՝) параметр петлевого разложения принимает большие значения, петлевые 
поправки становятся важным и описание основанное на эффективном 
действии (1) перестает быть верным. Для значений (90а) (рис. За) в ходе 
дальнейшей эволюции поле дилатона монотонно убывает уходя в глубь 
области слабой связи е*«!, где (1) хорошо описывает ситуацию. В 
случаях (906) и (90в) поле ф после начального убывания в некоторый 
момент времени (точка пересечения траектории с осью на рис. ЗЬ и 
с) начинает возрастать, стремясь к бесконечности в точке Таким 
образом, для этих значений параметра с3^ рассмотренное выше описание 
требует обобщения как в начальной, так и в конечной стадиях эволюции. 
Для особого значения ^=֊1/3 имеем ^=0 и при /->+ оо стремится 
к конечному значению, определяемому начальными условиями (см. (91)), 
а ф->0.

Рассмотрим теперь поведение поля соответствующее моделям 
динамической компактификации рис. 3. Как уже отмечалось выше это 
поле имеет отличные от нуля компоненты только в подпространстве Л/1. 
Можно показать, что эти компоненты являются постоянными и 
пропорциональны полностью антисимметричному трехмерному тензору 
Леви-Чивита. Соответствующая плотность энергии стремится к 
бесконечности в начальной точке расширения Bv Это не противоречит 
тому, что в этом пределе общее решение стремится к вакуумному решению 
(61) с 1=1. Для этого как видно из (24), необходимо лишь, чтобы е/Ф->0, 

которое в данном случае выполняется, так как ф^6 ~ 8<0, при

7. Заключение. Мы рассмотрели многомерные однородные анизо
тропные космологические модели в рамках низкоэнергетической теории 
струн. Описание проводилось в общем конформном представлении, 
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определяемом формулой (2) с параметром с. Соответствующая система 
космологических уравнений имеет вид (24). Решения с морикой и полем 
дилатона рассматривались в разделе 4. В зависимости от значений 
параметров модели они имеют вид степенных или экспоненциальных 
функций от времени. Показано, что в случае Риччи-плоских подпрост
ранств систему космологических уравнений можно свести к двумерной 
автономной динамической системе с квадратными правыми частями. 
Свойства решений этой системы исследованы методами качественной 
теории динамических систем. Найдены особые точки и установлен их 
характер в зависимости от параметров модели.

Характерная фазовая картина на плоскости (ур уя) изображена на 
рис. 1, где видно, что вакуумные решения и особое решение (39) (которые 
можно записать обшей формулуй (61)) являются асимптотами общего 
решения в ранние/поздние этапы эволюции вселенной. Условия, при 
которых происходит динамическая компактификация дополнительных 
измерений, выявлены в разделе 6. Соответствующие варианты фазовых 
картин изображены на рис.2, где АГ - внутреннее подпространство, ЛР 
- внешнее подпространство. Возможные значения набора индексов 
(р, д, г) в зависимости от значений параметров даются соотношениями 
(80). Рассмотрен простой пример десятимерного пространства-времени с 
двумя максимально симметричными подпространствами и полем Калба- 
Рамона в качестве источника. Картина космологической эволюции 
обсуждается в представлении Йордана (физические аргументы в пользу 
того, что именно в этом представлении следует наложить условия 
расширения/сжатия см. [8, 20, 23, 46, 47]). Модели динамической 
компактификации реализуются для значений (86) постоянной с’21. 
Соответствующая фазовая картина в плоскости (у2, у։) имеет вид рис. 2с. 
Исследовано поведение поля дилатона в этих моделях. Функция е3*, 
определяющая вклад струнных петлевых диаграмм, становится большой 
в ранние стадии эволюции и, поэтому, соответствующее рассмотрение 
требует обобщения эффективного действия (1). В частности, могут быть 
важными эффекты наличия у дилатона потенциала, играющие важную 
роль в схемах нарушения суперсимметрии. Для значений (906) и (90в) 
это относится также к поздним стадиям эволюции.

Ереванский государственный
университет, Армения
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STRING COSMOLOGY AND DYNAMICAL 
COMPACTIFICATION

A.A.SAHARIAN

Multidimensional anisotropic Ricci-flat cosmological models arising from 
the lowest order string effective action and containing the graviton, the dilaton 
and Kalb-Ramond field are investigated. The generic features of such models 
are discovered by qualitative methods. For the eariy and late evolution stages 
it is found that the general solurions tends toward the power-law solutions. The 
dynamical compactification conditions for extra dimensions are discovered. 
The simple model having Kalb-Ramond field as a source is considered in 
detail.
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УДК 524.354.4-77

РАДИОИЗЛУЧЕНИЕ ПУЛЬСАРОВ. I. 
(наклонный ротатор)

Г.С.СААКЯН
Поступила 6 марта 1996

В нашей предыдущей работе [13] исследовалась проблема радиоизлучения пульсара 
для случая соосного ротатора. В этой работе она решена для реального случая, коша магнитная 
ось звезды не совпадает с еи осыо вращения (наклонный ротатор). Показано, что над 
магнитной шапкой звезды образуется особая область, называемая магнитной воронкой, где 
происходят бурные процессы размножения частиц. Высота этой области Ь«8-10вО<иц1лдаЯ|-։։ 
см и радиус т(Ог/с)и слабо зависят от утла наклона а (О - угловая скорость вращения, ц- 
магннтный момент, Я - радиус звезды, г - расстояние от центра звезды). Показано, что 
радиоизлучение пульсара формируется в магнитной воронке. Здесь в ходе активных 
радиационных процессов формируются два основных потока частиц, высокой ультрареля֊ 
тивистской энергии: идущий вверх поток электронов и падающий на магнитную шапку 
звезды поток позитронов. Эти основные патоки сопровождаются отдельными узкими 
полосками потоков позитронов и электронов сравнительно малой энергии, являющимися 
достаточно мощными когерентными источниками радиоизлучения. Такие вторичные потоки 
образуются сразу хе после аннигиляции квантов изгибного излучения, испускаемых частицами 
основных потоков. Произведена оценка радиосветимости пульсара: 1*7.4-КРО։л։р.*^юч|(а), 
где <р(а) известная функция (при а<50°, цМ). Приравнивая теоретическую I и наблюдаемую 

радиосветимости, получаем формулу ц։^Лп/?>-4։(2.1-1алД/ч/)։л Для магнитного момента 
нейтронной звезды пульсара, Р- период пульсара. Вычисленные по этой формуле магнитные 
моменты медленных пульсаров оказываются заметно большими, чем магнитные моменты 
быстрых пульсаров. Это означает, что в среднем массы медленных пульсаров больше масс 
быстрых пульсаров. Маг..игная воронка работает с перерывами, периодически испытывая 
разряд, следовательно процесс образования радиоизлучения пульсара работает с перерывами. 
Продолжительность процесса образования радиоизлучения и перерывы между этими 
процессами порядка Л/о2.7-10и<Оиц|/,я с, те. радиоимпульс пульсара имеет микроструктуру. 
Следовательно изучение микроструктуры профилей наблюдаемых радиоимпульсов пульсаров 
позволит получить дополнительную информацию о магнитных моментах нейтронных звезд.

1. Введение. В результате интенсивных поисков, предпринятых в 
начале семидесятых годов, в работах [1-10] и в ряде других сформировалось 
общее правильное представление о физической природе пульсаров. 
Выяснилось, что пульсар - это сильно намагниченная, быстро вращаю
щаяся нейтронная звезда, окруженная сравнительно разряженной протя
женной плазменной средой [1,2], состоящая из области замкнутых маг
нитных силовых линий (магнитосфера) и сравнительно узкого канала 
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"открытых" магнитных силовых линий 12]. В магнитосфере плазма 
(преимущественно электронно-позитронная) удерживается магнитным 
полем. Здесь утечка частиц в поперечном к магнитным силовым линиям 
направлении практически невозможна: она может произойти только 
благодаря весьма неэффективному механизму диффузии, обусловленному 
кулоновскими столкновениями частиц.

В канале открытых магнитных силовых линий (ниже называемый . 
радиационным каналом) двкхыые частиц происходит только по силовым 
пиниям магнитного поля. Движение частиц в поперечном направлении 
невозможно, так как всякое их отклонение в этом направлении, 
немедленно гасится весьма эффективным синхротронным излучением 
(магнитная индукция здесь порядка 10п Гс), то же самое имеет место и 
в магнитосфере.

Вращением генерируется мощное электрическое поле внутри и вне 
намагниченной нейтронной звезды. Но характер этого поля в разных 
областях пульсара разный. В звезде и магнитосфере, благодаря вморожен- 
ности плазмы в магнитное поле, продольный компонент напряженности 
электрического поля равен нулю, тогда как в радиационном канале 
имеется сильное продольное электрическое поле. В результате, в 
значительной части радиационного канала образуется уникальная 
ситуация: движение частиц происходит по силовым линиям, вдоль кото
рых действует сильное продольное электрическое поле. Энергии частиц 
здесь являются ультрарелятивистскими. В этих экстремальных условиях, 
в нижней части радиационного канала, происходят бурные радиационные 
процессы, приводящие, в конечном счете, к образованию относительно 
мощного радиоизлучения пульсара. Роль этих физических условий и 
процессов в вопросе генерации радиоизлучения пульсара была правильно 
оценена и первая его теория предложена в работах [3,6].

Основными радиационными процессами, происходящими в нижней 
части радиационного канала, где магнитное и электрическое поля 
достаточно сильные, являются изгибное излучение электронов (позит
ронов) и рождение электронно-позитронных пар в актах аннигиляции 
квантов изгибного излучения. Движущийся по магнитной силовой линии 
электрон испускает излучение, называемое изгибным, мощность которого 
определяется радиусом кривизны этой линии и энергией частицы. В 
условиях сильного электрического поля, энергии частиц здесь очень 
высокие, поэтому характерная энергия кванта изгибного излучения также 
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оказывается высокой h<ac » 2 /пес2. В условиях достаточно сильного 
магнитного поля квант изгибного излучения является неустойчивым: 
пройдя сравнительно небольшое расстояние он аннигилирует на 
электронно-позитронную пару. В этом явлении магнитное поле играет 
роль третьего тела, обеспечивающее сохранение импульса.

При достаточно сильном продольном электрическом поле и относи
тельно малом радиусе кривизны магнитных силовых линий, в нижней 
части радиационного канала развивается лавинный процесс образования 
электронно-позитронных пар. В [6] предполагается, что радиоизлучение 
является изгибным и.лученисм сгустков зарядов с размерами порядка 
излучаемых волн, содержащих достаточно большое число частиц. Счи
тается, что эти сгустки в принципе могут образоваться в исходящем из 
нижней части радиационного канала потоке плазмы, при прохождении 
через нее относительно быстрого и сравнительно слабого ультрареляти- 
вистского потока первичных частиц. Здесь речь идет об эффекте 
бунчировки (bunching) возникающем при двухпотоковой неустойчивости. 
При том продольном электрическом поле, которое принято в упомянутой 
работе, эффект бунчировки, в протекающей по радиационному каналу 
плазме, может проявляться лишь далеко от магнитной шапки звезды, 
где-то на расстояниях порядка 5-10* см от нее.

Представление о том, что радиоизлучение пульсара формируется в 
радиационном канале и что по своей природе оно является изгибным 
излучением каких-то сгустков зарядов, безусловно, правильное и должно 
служить основой для построения теории этого уникального явления 
природы. Именно на этом пути в ряде наших работ [11-13] мы пытались 
разработать новый вариант теории радиоизлучения пульсара, который в 
трех принципиальных вопросах существенно отличается от варианта, 
рассмотренного в работе [6]. Мы имеем в виду вопрос электрического 
поля в радиационном канале пульсара, предположение о бунчировке 
исходящей из магнитного зазора (нижняя часть радиационного канала, 
где происходит интенсивное размножение частиц) электронно- 
позитронной плазмы и о характере магнитного поля вблизи полюса 
нейтронной звезды.

Считается, что от магнитной шапки звезды происходит непрерывная 
инжекция электронов ( мы имеем в виду случай, когда магнитная ось 
симметрии совпадает с осью вращения звезды), в результате чего у 
основания радиационного канала образуется движущееся с релятивистской 
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скоростью облако зарядов с плотностью (3,6]:
ЯД DРе"1-—---- » Z«H> (1)

" 2яс
где П - угловая скорость вращения звезды, В։ - магнитная индукция 
вблизи полюса, Я - радиус звезды и z - высота над магнитной шапкой 
звезды. Вблизи полюса звезды, безусловно, существует сильное продольное 
электрическое поле, поэтому здесь происходят радиационные процессы 

е —> е+ йф4, Л<вс —» е+е՜ в результате чего формируется плазма, в которой 
плотность частиц со временем быстро растет. Разумеется, этот процесс 
не может продолжаться сколь угодно долго: при достижении плотности 
плазмы некоторого предельного значения происходит разряд, и продольное 
электрическое поле исчезает. Таким Образом, над магнитной шапкой 
звезды формируется особая область, называемая магнитным зазором, 
который со временем периодически исчезает и появляется.

Считая, что продольное электрическое поле определяется облаком 
инжектируемых в радиационный канал электронов, в работе [3] при 
граничном условии Д0)=0 получен 

а в [6] для граничного условия Дй)=0 получен

ад = -—(3)

где й - высота магнитного зазора. В обоих случаях для высоты магнитного 
зазора получается результат

й«104аУ7Д?/7Я-3/7, (4)

где р(.=10бр6 - радиус кривизны магнитной силовой линии вблизи полюса, 
Д2=10֊иД.

Наше замечание относительно решений (2) и (3) для электрического 
поля состоит в том, что протекающие по радиационному каналу заряды, 
по сути дела, являются пробными зарядами, движущимися в относительно 
сильном продольном электрическом поле, непосредственно генерируемом 
вращением намагниченной нейтронной звезды. Таким образом, неверно 
считать, что в радиационном канале электрическое поле определяется 
облакам инжектируемых от полюса звезды электронов. По этому вопросу 
имеется и второе возражение. Оно состоит в том, что выражения (2) и 
(3) не согласованы с решениями уравнения Пуассона для областей звезды 
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и магнитосферы.
Теперь о нашем втором замечании. Возбуждение ветви плазменных 

колебаний приводящее к эффекту бунчировки, возможно только при 
наличии строго определенных условий, а именно, когда через 
нейтральную, холодную плазму проходит заряженный релятивистский, 
сравнительно слабый поток электронов. В рассматриваемом случае таких 
условий вовсе нет. Исходящий из магнитного зазора поток плазмы был 
бы таким, если бы все - пары образовывались у самого потолка 
магнитного зазора. Тогда в этом потоке электроны и позитроны имели 
бы одинаковую энергию и, следовательно, в системе отсчета связанной 
с потоком мы имели бы холодную, нейтральную и однородную плазму. 
Но исходящий из магнитного зазора поток плазмы формируется из элек
тронно-позитронных пар, образованных на разных глубинах под его 
потолком. Это обстоятельство в рассматриваемом вопросе имеет сущест
венное значение, ибо после рождения е^е՜ - пары электрон ускоряется 
продольным электрическим полем (случай Д,||я), а движение позитрона 

тормозится, поэтому в энергиях частиц как одинакового заряда, так и 
разного заряда, образуется сильный разброс.

Более того, часть позитронов, которые родились на относительно 
больших глубинах от потолка магнитного зазора, испытывая полное 
торможение, возвращаются назад к полюсу звезды. Это означает, что 
выбрасываемый из магнитного зазора поток плазмы не только состоит из 
частиц разных энергий, но к тому же не нейтральный. Как видим, здесь 
условия не те, которые необходимы для проявления эффекта бунчировки, 
и поэтому нет оснований утверждать, что при прохождении через эту 
плазму сравнительно слабого потока первичных электронов более высокой 
энергии, эта уникальная и весьма неустойчивая ветвь плазменных 
колебаний будет возбуждаться.

Третье наше замечание относительно обсуждаемого вопроса теории 
касается величины радиуса кривизны магнитной силовой линии, имеющей 
важное значение для изгибного излучения. Магнитное поле нейтронной 
звезды в основном определяется ее адронным ядром, радиус типичных 
представителей которой превышает толщину Ае - оболочки [14,15]. 
Поэтому можно считать, что нейтронная звезда намагничена приблизи
тельно однородно и, что вне ее магнитное поле дипольное.

В радиационном канале, где мы имеем дело с меридиональными 
углами 0«1, радиус кривизны силовой линии дипольного магнитного 
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паля определяется формулой

где г - расстояние от центра звезды. Угол крайней магнитной силовой 
линии т.е. линии, которая в пределах светового цилиндра не замыкается 
внутри магнитосферы, для такого поля равен

е-(г)“1т՜; • (б)
Пока речь идет о соосном ротаторе.

В любом варианте теории, радиоизлучение пульсара в основном опре
деляется силовыми линиями тонкого наружного слоя радиационного ка
нала. Из (5) и (6) следует, что для этих магнитных силовых линий 

лИ-у® *231'10\п ) ■

где х=г/К Эго значение радиуса кривизны при хе 1 является слишком 
большим: Соответствующая характерная энергия кванта изгибного 
излучения оказывается недостаточной для развития в магнитном зазоре 
необходимого для радиоизлучения лавинного процесса размножения 
частиц. Поэтому, с целью построения теории радиоизлучения пульсара 
хотя бы на качественном уровне, в (6] предполагается, что рДЯ^ЯеКУсм. 
Такая возможность мотивируется тем, что магнитное поле пульсара, по
водимому, содержит компоненты высших мультиполей, вклады которых 
вблизи поверхности звезды могут быть заметно большими. Циркули
рующие на поверхности звезды и в ее магнитосфере электрические токи, 
конечно, вносят некоторые искажения в исходное магнитное поле, однако 
они, будучи вторичными эффектами, генерируемые вращением, 
разумеется, не могут преобладать над исходным магнитным полем. А что 
касается исходного магнитного поля нейтронной звезды, то такое сильное 
отклонение его от дипольного мало вероятно.

Ко всему вышесказанному следует добавить следующий решающий 
аргумент против версии о том, что радиоизлучение является изгибным 
излучением сгустков зарядов, которые якобы образуются в протекающем 
по радиационному каналу потоке плазмы, далеко за пределами магнитного 
зазора. Анализ материала о макроструктуре профилей радиоимпульсов 
пульсаров, проведенный в работе [16], показывает, что формирование 
радиоизлучения пульсара в радиационном канале происходит не на 
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расстояниях г ж 5007?, как должно было быть по этой версии, а на 
расстояниях 0 < г <10 Л от магнитной шапки звезды.

В ряде наших работ [11-13] был предложен новый вариант теории 
радиоизлучения пульсара. Было найдено принципиально новое решение 
для электрического поля в радиационном канале, согласованное с 
электрическим полем в других областях пульсара, в предположении, что 
магнитное поле нейтронной звезды является дипольным. Найден новый 
канал образования радиоизлучения пульсара. Показано, что источником 
радиоизлучения пульсара является изгибное излучение определенных 
отрезков потоков вторичных частиц, образованных при аннигиляции 
квантов изгибного излучения частиц высоких энергий.

В предыдущих наших работах проблема радиоизлучения пульсара рас
сматривалась для случая соосного ротатора. Настоящая работа является 
продолжением и развитием этих работ. Здесь эта проблема исследуется 
для более реального случая, когда магнитная ось не совпадает с осью 
вращения звезды. Одновременно проведен ряд существенных уточнений 
в наших представлениях об очаге формирования радиоизлучения и в 
процедуре оценок радиосветимости пульсара.

2. Электрическое поле пульсара. В работах [11,13] электрическое 
поле пульсара было определено, используя следующие допущения: 1. 
магнитное поле нейтронной звезды дипольное; 2. плазма в звезде и в ее 
магнитосфере вморожена в магнитное поле и жестко вращается со звездой; 
3. в радиационном канале электрическое поле непосредственно 
определяется вращением. Протекающие по нему всевозможные заряды 
играют лишь роль пробных зарядов и не могут оказывать существенного 
влияния на это основное поле. В соответствие с этим представлением об 
электрическом поле в радиационном канале, за основу принято уравнение 
Лапласа для электрического потенциала Дф=0 и найдено согласованное 
с другими областями пульсара его решение.

В теории радиоизлучения пульсара вопрос электрического поля имеет 
фундаментальное значение. Поэтому, ради полноты изложения, допуская 
небольшое повторение, мы считаем необходимым привести также краткое 
изложение этого вопроса.

В соответствии с тем, что плазма в звезде и в магнитосфере считается 
вмороженной в магнитное поле, электрическое поле в этих областях 
определяется следующей общей формулой
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£«֊[г[йг]]- (8)

В с луче, когда направление вектора магнитного дипольного момента 
р совпадает с направлением угловой скорости вращения и звезда 
намагничена однородно, имеем

Д=О.5/?3Д = 0.5Я3^, (9)

где ё. - единичный вектор по направлению оси с.
Подставив (9) в (8), для напряженности электрического поля в звезде 

получаем
а вЁ1 =------- -/{ап’В" ёг+ яп0 • со50- ёе), (Ю)

1Де ёг - единичный вектор по направлению радиуса, а ёв - единичный 
«екгор по меридиональному направлению. Соответствующий потенциал 
электрического поля равен

сМг’в) = ^7Г’Л ТТ8“^04՜0! -2с / (И)

с, - постоянная.
Теперь определим электрическое поле в магнитосфере нейтронной 

Предлагал магнитное поле дипольным:
- 3(Дг)г Д
г = 7- (12)

из (8) получаем

- ПВ R31 . 2 . . _ » \
Е2 = ——— ($1п 0 • е,- ап20 ■ е0). (13)

Отсюда следует 

, . пв,в*(в . , )
ф2(гл6) = —(;»“ в+с2} (14)

- постоянная интегрирования.
Наконец обсудим вопрос электрического поля в радиационном канале. 

В соответствии с нашим третьим предположением, здесь электрическое 
поле определяется уравнением Лапласа, которое можно записать в виде
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1 д( 1 д(. л
--- -----  г2 т 1+_---------- ЯП0—_ 0.
г1 дг\ дг) /^япВЗЭч дд )

Оно имеет следующее общее решение

Ф3(л 0) = г1+^։՜]^/(со5в), (15)

4 и 1 - постоянные интегрирования.
Сшивая решения (11), (14) и (15) на поверхности звезды получаем

ПВ,К2(К . . 2)
’ь=^-(.7։т%'з> ՛

т5 = ^Т^(|-з««։Ч ('«>
В соответствии с нашим предположением, что магнитное поле пульсара 
дипольное, его электрическое поле является квадрупольным. Звезда и 
магнитосфера заряжены: в звезде плотность зарядов равна - ОВ(/2лс, а 
в магнитосфере - (Й2?) / 2яс при г<с/П. Найденные решения для 

магнитосферы и радиационного канала относятся только к расстояниям 
г<с/£1 . Электрическое поле вблизи и вне светового цилиндра совсем 
другое.

На поверхности раздела радиационного канала и магнитосферы 
непрерывность электрического потенциала нарушается, что, конечно, 
недопустимо. Однако здесь ситуация другая: дело в том, что поверхность 
0ш(г), образованная крайними магнитными силовыми линиями, которые 
не замыкаются внутри магнитосферы, не совсем точно определена. 
Магнитосфера не имеет резкой границы: на самом деле между ней и 
радиационным каналом должна существовать некоторая промежуточная 
область, в которой поле такое, что обеспечивает непрерывный переход 
потенциалов между соседними областями. Для этой области предпола
гаемые нами приближения не верны, поэтому мы не можем определить 
электрическое поле в ней. Угловой раствор промежуточной области, по
водимому, должен быть порядка половины углового раствора радиа
ционного канала.
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Согласно (18) напряженность электрического поля в радиационном 
канале равна

£ = -^y^^[(3cos20-l)er+sm20ea]. (19)

Для теории радиоизлучения пульсара представляет интерес только 
компонент напряженности вдоль магнитной силовой линии. Учитывая, 
что в радиационном канале 9<<1, получаем

2Q2?,A5cos30 C1B,R5
В~ cr4V3cos20 + l * cr* ’ (20)

Исходя из тех же предпосылок, что и для соосного ротатора, теперь 
определим электрическое поле для случая наклонного ротатора. Пусть 
вектор магнитного момента звезды образует угол а с осью вращения, 
которую по-прежнему примем за ось г. Для векторов угловой скорости 
и магнитного момента имеем

Д = 0.5 5J/?3(sinacosQ/- ёх+ sinasinQ/- ёу+ cosa ■ ej. ^21

Декарговый базис связан со сферическим базисом формулами

ёх = sinOcosq) • ёг+ cos0cosq> • е0- sirup • ё*, 

ёу = sinGsincp - ёг+ cosOsincp • ee+ coscp - еф, 

ё. = cos© e-sin0-efi.
(22)

(23)
[.8ejsin0cos<p).

Подставляя в (8)
Г = /"(япОСОбф • ёх+ япбялср - ёу+ СОБ0 • ёг 

получаем &
Ё = — ([ех д]ап0Я1мр+

Сначала определим электрическое поле в звезде. Подстявляя в 
последнюю формулу В = В, = 2 R՜3 Д и затем с помощью формул (22), 
совершая переход к сферическому базису, приходим к результату

Ё1 * ^r{[cosasin20-smasin0cos0cos(£2/-q>)]er 

4{cosasinOcos0+ sincxsm^cosfQ/֊ <p)]ee}. (24)
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Эго выражение напряженности электрического поля при а=0 согласуется 
с соответствующим выражением (10) для случая соосного ротатора.

Перейдем к определению электрического поля в магнитосфере. 
Подставляя в (23) выражение магнитной индукции (12) и затем используя 
(22), после выкладок получаем

£2 * \ цсозаяп2© -5Н1аяп9со8всо5(П/- <р)] ёг-
• (25)

-2[созаяп0соя9+ япахт20со8(О/- <р)]е0}.

При а=0, это выражен։.2 переходит в выражение (13) для случая соосного 
ротатора.

Наконец перейдем к рассмотрению электрического поля в радиа
ционном канале. В случае соосного ротатора тангенциальный компонент 
напряженности электрического поля на поверхности магнитной шапки 
звезды не испытывает скачка. Предположим, что это имеет место и в 
этом случае

(Д0.Ф) = Д, (Д0,ф).
Учитывая это требование и выражение напряженности электрического 
поля в звезде (24), можно написать

Q В*—VWMa,0,q>) ёт + [cosasinGcos0 +

, , ) (26)
+sinasin0cos(f2/- <p)J е0|,

где fir) и ф(<х,0,ф) - неизвестные функции. Эго наиболее общий вид £3> 
согласованный с (24) условием непрерывности тангенциальной компо
ненты напряженности электрического поля. Теперь, следуя одному из 
наших допущений, будем считать, что в радиационном канале

div Ё3 » 0. (27)

Подставив в это уравнение выражение (26) для £3> получаем 
/ 2 \

-у——— + — [2cosacos20 - cosasin2© +3sinasin0cos0cos(Q/- <р)] = 0.

Произведя в этом уравнении разделение переменных и проинтегрируя, 
приходим к результату
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ав соаа(Зсо820-1) + Зяпаяп0со90со8(П/֊ср) л
~п е'

+[со8аяп0соя0 +япаяп20со8(О/- <р)] ев

Здесь л(а) - постоянная разделения переменных, а к - постоянная 
интегрирования. Сравнивая этот результат с выражением (19) для случая 
а=0, приходим к заключению, что 5, л(0)=2. А из соображений 
размерности следует, что постоянная разделения переменных л вообще 
не зависит от угла а.

Таким образом напряженность электрического поля в радиационном
канале равна

Ё3 » -
2сгА

{[соза(3со820 -1) + Зяпа£1п0со$0со8(ЗД- <р)] ё,

+2[соваяп0со80 +япа£т20со8(£}/- <р)] е8 (28)

Радиационный канал пульсара образуется вокруг оси симметрии 
магнитного поля. Угол его раствора равен 2еж(г), где еж(г) - мери
диональный угол точки крайней открытой магнитной силовой линии, 
отсчитанный от оси симметрии магнитного поля. Следовательно, полу
ченная формула напряженности электрического поля справедлива только 
для области углов

а-вж(/) < 0 < а+бж(г). (29)
Теперь нам нужно вычислить продольный компонент напряженности 

электрического поля. Учитывая, что в сферическом базисе магнитная 
индукция (12) определяется формулой

В3Л3 
2г3

В = |2[со8асоя0 + япаяпОсо^ЗД- <р)] ёг+ 

+[оозаяп0 -япасозОсовф/֊ <р)] ев- $ша$ш(£2/- <р) еф|,

находим:

_ пв,в? .
Ев  ------- Ч—/соя0, (30)
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I 2[сО5аСО30 + япа5Ш0СО8(П^֊<р)]2 

(1 + 3[со8асо50 + Бтаяпбсо^ПЛ- <р)]2|

Радиоизлучение пульсара формируется в нижней части радиационного 
канала, где еж(г)<<1. Поэтому при углах наклона а порядка вж фактически 
мы имеем дело со случаем соосного ротатора, т.е. можно считать, что 
собЗ» 1, /» 1. Следовательно, говорить о наклонном ротаторе имеет 
смысл, когда а > еж, но тогда |0-а| *8Ж «1, поэтому без заметной 
ошибки в (30) можно подставить 0 « а. Таким образом, для продольного 
компонента напряженности электрического поля, в радиационном канале 
наклонного ротатора, имеем

„ я
Ев »------- ,— / соза, Е_<а<----- б_,

сг 2 я
2(соб2сх + яп2асо5ф’)2 ,,..

/ » Г----------------------------------- . Vя
1 + з(соБ2а + яп2асоБф') |

Здесь ф'=ф-П/ - азимутальный угол в системе отсчета, связанный с 
вращающейся звездой. Усредненное по углу <р' значение / находится в 
интервале 0.5 </< 1.

Теперь займемся уточнением величины угла еж(г). В случае соосного 
ротатора он определяется формулой (6). Такого же порядка он и для 
наклонного ротатора. Тем не менее, необходимо произвести уточнение в 
определении еж, ибо зависимость радиосветимости от этого угла является 
существенной.

Рассмотрим разрез магнитосферы плоскостью, проходящей через 
векторы угловой скорости и магнитного момента (см. рис. 1). Введем 
декартову систему координат, принимая за ось ординат направление 
магнитного момента, а за ось абсцисс - перпендикулярную этому направ
лению пунктирную линию. Предполагая, что магнитное поле дипольное 
и искажения его на всех расстояниях до светового цилиндра малы, для 
уравнения последней "открытой” магнитной силовой линии получаем

с яп2ви(г)
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Рис. 1. Схематическое изображение вертикального разреза наклонного ротатора. Верти
кальные пунктирные линии представляют образующие светового цилиндра, радиус которого 
ревев с/О; а - угол между векторами □ и ц; М и Н - точки соприкосновения последних 
магнитных силовых линий с образующими светового цилиндра, - координаты точки 
Л, усн«։-я/2 - угол, образованный линией МК с экваториальной линией АВ.

где Щг֊ точка соприкосновения последней замкнутой силовой линии 
с образующей светового цилиндра, радиус которого равен с/О. Напомним, 
что углы отсчитываются от направления- вектора магнитного диполя, а 
световой цилиндр образуется вокруг оси вращения. При написании (32) 
использовано соотношение

с_______ . с
е Псо$у Пап(а+вД'

где у=а«.-а/2.
Рассмотрим уравнение последней открытой магнитной силовой линии 

в декартовых координатах
х=гапг.<>, у=гсобБш. „ (33)

В точке соприкосновения магнитной силовой линии с образующей
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светового цилиндра

где левая сторона уравнения представляет собой тангенс угла образован
ного касательной к силовой линии'с осью абсцисс, а х/2+а - угол между 
образующей светового цилиндра (пунктирная линия) и осью абсцисс. 
Используя (32) в (33), из последнего условия получаем уравнения, 
определяющие в։:

_ 2- ЗятЛ.
2------------ -

Зял2бс
= -сгга- (34)

Для нижней части радиационного канала, где е(г)<<1, из соотношения 
(32) получаем

> (35)
\ С /

где

са = 5Ш8с^п(а + 8е).

При а=я/2 формула (31) для продольного электрического поля стано
вится некорректной. Возвращаясь к исходному выражению, из него для 
этого случая получаем

„ п од,/?5
Ел * -0.63------—ве * -0365------ д— — . (36)

СГ СТ \ с )
Таким образом, пли углах а близких к л/2, в радиационном канале 
электрическое поле сравнительно слабое;

£,(0)/ £>(х/ 2) « О-4!՜)172 « Ь

Таблица 1

ЗНАЧЕНИЯ ПАРАМЕТРОВ ве И с В ЗАВИСИМОСТИ ОТ а

а 0 15» 30° 45° 60е 75» 90е
8։ 90° 85° 80° 74о 68е 61е 42®

с. 1 0.989 0.955 0.899 0.823 0.729 0577
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3. Магнитная .воронка. В соответствии с выражением (31) для 
продольного компонента напряженности электрического поля, в радиа
ционном канале движение электрона по силовой линии магнитного поля
описывается уравнением

</у еПВ,К5
<1г т,с3г4

2е2у<
Зт,с2я2’

у(Л) = 1. (37)

Здесь у - релятивистский множитель частицы (у/я.с2 - энергия электрона), 
первый член уравнения представляет электрическую силу, второй - силу 
радиационного трения, обусловленную изгибным излучением, рс - радиус 
кривизны магнитной силовой линии.

Радиоизлучение пульсара в основном обусловлено изгибным излу
чением потоков вторичных частиц, движущихся по тонкому поверхност
ному слою радиационного канала с меридиональным углом е_(г). В 
соответствии с (5) и (35) радиус кривизны принадлежащей этому слою 
магнитной силовой линии равен

АХ')
4 г 4 Гсг?/2

*хГ*з^Ы • (з8>
Учитывая это соотношение, для уравнения движения электрона получаем

• б/у е£1В,115 . л Зе2 Ос2 4 я
—— а------ / сова---------------- ,—у , а * —.т,с3г4 ' Ятес3г 2 (39)

На малых расстояниях от магнитной шапки г=г-А«Л, где второй член 
этого уравнения мал по сравнению с первым, параметр у в зависимости 
от ? растет линейно

, ч еПВЯ
Л?) «----- • ?, (40)

тес х .
где х= г/R» 1. Отброшенный член растет пропорционально z4 и быстро 
сравнивается с первым. Поэтому рост у постепенно замедляется, при 
некотором он достигает максимума, а затем медленно убывает. 
Максимальное значение у получается из условия

(2 V/*
»гтз.юЧ^д’^/с««)''4. (41)

•5еса /
Сопоставляя (41) с (40) можно оценил» значение с, при которое у имеет 
максимум:
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Этот результат имеет важное значение в формировании особых условий 
в нижней части радиационного канала.

Для численного интегрирования уравнения (39), удобно его предста
вить в виде

где у=у/уж и а = R/ гж = 7Ь5ПДц/4 ^3/2сУ2(/сова)3/4 •

Решение уравнения (43) хорошо описывается аппроксимациями [12,13] 
у(х) * о{х-1), 1 < х < 1 + 0.02 / О, (44)

Хх)«х"3/4, 1 + 0.02/0 < х < 7л/о, 05)

у(х) « [200О1п(х/ 7>/о)] / , х> 14о.. (46)

Приведенные решения у(х)=ужу(х) отличаются от решений для случая 
соосного ротатора лишь значением масштабного множителя уя.

Первичный электрон, двигаясь по магнитной силовой линии, 
испускает изгибное излучение с характерной энергией кванта

= 2.61 ■ 10։П|/։ ։П/* МэВ, (47)
2Рс

где для р։ использована формула (38), а для у - аппроксимация (45). 
Ниже мы увидим, что пробеги для актов испускания кванта изгибного 
излучения с энергией (47) и аннигиляции этого кванта очень малы по 
сравнению с радиусом звезды, поэтому ниже не имеет смысла ставить 
различие между местами испускания и аннигиляцией кванта.

Средняя длина пробега электрона для испускания кванта с энергией 
(47) равна [13]

4 * С08“)՜’74 см, (48)

что совсем небольшая величина по сравнению с и А
Вторым важным процессом для теории радиоизлучения пульсара 

является аннигиляция кванта. Средняя длина свободного пробега для 
этого процесса определяется формулой [6,18]
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106 Г1.17-1014/п,с2
А СЧ' А / (49)

где В - поперечный, относительно направления распространения кванта, 
компонент магнитной индукции.

Поскольку энергия частицы ультрарелятивистская, квант изгибного 
излучения испускается в касательном к магнитной силовой линии 
направлении. Акт аннигиляции происходит тогда, когда квант пересекает 
соседние магнитные силовые линии под заметным углом. Таким образом 
В±= ВЬшр, где р - угол между направлением распространения кванта и 
касательной к магнитной силовой линии в точке свершения аннигиляции:

Р«1.5[^(г+-/)-еи(г)],
Здесь еж(г) - полярный угол точки магнитной силовой линии относительно 
магнитной оси, а 1.5еж(г) - угол образованный касательной к магнитной 
силовой линии также относительно этой оси [17]. Учитывая (35), (38) и 
считая 1<<г, приходим к следующему очевидному результату:

’“Г-Ы 7=д- <5°>
Имея в виду, что р«1 и В* Вгх՜3, получаем

(51)

Если теперь подставить эго выражение В± и выражение энергии кванта 
(47) в (49), то получаем трансцендентное уравнение для пробега /. Решая 
его методом проб и ошибок, приходим к следующему результату

. 103хв/*
՛“ сУ։О<^л(/«Ва)э/<’ а*2՛ <“>

Как было сказано выше, благодаря многократно повторяющимся 
процессам испускания частицами квантов изгибного излучения высокой 
энергии и аннигиляции этих квантов, в нижней части радиационного 
канала формируется особая область, названная магнитным зазором [3,6]. 
В упомянутых работах высота магнитного зазора й более чем на два 
порядка меньше по сравнению с радиусом звезды А В нашем случае 
высота этой области й»Я и по форме она похожа на воронку, поэтому 
в [13] она была названа магнитной воронкой.
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При тех значениях магнитного и электрического полей, с которыми 
мы имеем дело, область магнитной воронки по сути дела неустойчива 
относительно вспышки бурных радиационных процессов размножения 
квантов и электронно-позитронных пар, для чего достаточно наличие 
хотя бы одного случайного электрона (позитрона). Следовательно, пер
вичные частицы, инжектируемые от магнитной шапки звезды, играют 
роль стимулятора для начала функционирования радиационных процессов: 
после появления первого кванта изгибного излучения с энергией 
Йш » 2тес2, их роль на этом исчерпывается.

Важной особенност до магнитной воронки является то, что здесь вто
ричные частицы после их появления очень скоро приобретают такую же 
энергию, какая у первичных частиц. Эго обусловлено наличием здесь 
очень сильного продольного электрического поля.

Релятивистский множитель частиц, образованных при аннигиляции 
кванта изгибного излучения с энергией (47) равен

Г, .^=2.55.10“ (̂55)
1Ш(С

Рассмотрим поведения электрона и позитрона сразу же после их 
рождения. Движение электрона ускоряется электрическим полем, а дви
жение позитрона тормозится, при этом значения их релятивистских мно
жителей в зависимости от расстояния определяется формулой

е г
Ея0г, (54)

тес г«

где верхний знак относится к позитрону, а нижний - к электрону. Здесь 
не учтена сила радиационного торможения, что для позитрона совершенно 
корректно. Для электрона это уравнение корректно при г- га <£т, которое 

вполне достаточно для ниже рассматриваемых целей. Учитывая (31), 
получаем

3^- (55)

Рассмотрим область магнитной воронки г^Д+Ь, где электрическое 

поле достаточно сильное. Оценим длину отрезка Дг, после прохождения 
которого энергия вторичного электрона становится примерно такой, какая 
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у первичной частицы на этом месте, т.е. у^х՜37*- Для этого случая в (55), 
считая первый член малым по сравнению со вторым, имеем

еЯВ,Х2 
Зт,с3х^

сова ж у„ х-3/*

Введя обозначение г-г=Ьг и имея в виду, что Аг «г из этого уравнения 
получаем

д г . * х֊>/< . ■ (56)
а П

Лдина этого отрезка порядка г^В/а ж 1.4-104/О, тогда как высота 
магнитной' воронки Л приблизительно на три порядка больше , в чем 
мы убедимся чуть ниже. Следовательно, энергия вторичного электрона 
после своего рождения, на сравнительно коротком отрезке пути порядка 

становится примерно такой, какая у первичного электрона. Таким 
образом вторичный электрон наравне с первичным принимает участие в 
дальнейшем размножении квантов изгибного излучения с характерной 
энергией (47).

Обсудим теперь уравнение (55) для позитрона, движение которого 
сначала тормозится электрическим полем. Подставив в нем у+(г)«0, 
получаем, уравнение, определяющее величину отрезка расстояния Дг+, на 
котором происходит полное торможение позитрона вверх:

А г+ ж 131ГГ։/2 сова)՜174 х5/4- (57)

Эго очень маленькое расстояние по сравнению со всеми характерными 
расстояниями в магнитной воронке. Итак, только что рожденный позитрон 
быстро теряет свою кинетическую энергию, и затем, изменяя направление 
движения, с ускорением падает на магнитную шапку звезды. При этом, 
подобно своему напарнику - электрону, он также на отрезке пути длиной 
порядка 4, приобретает примерно такую энергию, какая у первичного 
электрона на этом расстоянии г. Следовательно, при падении этого 
позитрона на полюс звезда, его также будут сопровождать цепочки 

радиационных процессов е+ -» е++ Лше ֊> е+е՜.
Таким образом, в вопросе каскадного размножения частиц, нет 

принципиальной разницы между первичными и вторичными частицами: 
вторичный электрон и позитрон наравне с первичным электронам, при
нимают участие в процессах размножения частиц происходящих в маг- 
яитной воронке. В результате многократно повторяющихся актов рождения 
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кванта и электронно-позитронной пары, в магнитной воронке форми
руются два сходных ультрарелятивистских потока частиц: стремящийся 
вверх поток электронов и падающий на магнитную шапку поток 
позитронов. Поскольку пробеги основных радиационных процессов очень 
малы по сравнению с высотой магнитной воронки, энергия частиц в 
этих основных потоках, приблизительно определяется расстоянием г от 
центра звезды, т.е. значением продольного компонента электрического 
поля Ел на этом месте.

Теперь можно уточнить величину высоты магнитной воронки, имея 
в виду, что речь идет о той части радиационного канала, где происходят 
процессы эффективного размножения квантов изгибного излучения с 
энергией (47) и их аннигиляции на электронно-позитронные пары. С 
этой целью можно использовать выражение пробега аннигиляции кванта 
изгибного излучения. Ть_с, потребуем чтобы квант изгибного излучения, 
испущенный в средней части магнитной воронки, аннигилировал у ее 
потолка. В соответствии с этим требованием, подставив в (52) х=1+Л/2Л, 
/(х)=Л/2, получаем

а,֊. (58)

Примечательно, что зависимость высоты магнитной воронки от угла 
наклона а весьма слабая. Наряду с другими важными причинами, это 
обстоятельство также свидетельствует о том, что в теории радиоизлучения 
пульсаров модель соосного ротатора является неплохим приближением.

Ереванский государственный
университет, Армения
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RADIO RADIATION OF PULSARS.!, 
(inclined rotator)

G.S.SAHAKIAN

In our preceding work [13] the problem of pulsar's radio radiation is 
investigated for the case of aligned rotator. Now this problem is solved for the 
realistic case, when the star’s magnetic axis incoincides whith its rotation axis 
(inclined rotator). It is shown that over the star's magnetic cap a special region 
is formed (magnetic funnel), where violent process of cascading multiplication 
of particles is taking place. The height of magnetic funnel A«8-10‘Q0 5nl/3M^1 \ 
cm and its radius /(Qr/c)05 weakly depends on the inclination angle a (Q - 
is angular velocity, p - magnetic moment, R - radius of star, r - distance from 
the center of star). It is shown that radio radiation of pulsars is formed in the 
magnetic funnel. Here, in course of active radiation processes, two basic 
streams of higher ultrarelativistic energy particles are formed: a striking up 
stream of electrons and a stream of positrons incident on the magnetic cap of 
star. These basic streams are accompanied by thin strips of comparatively lower 
energy secondary particles streams, presenting sufficiently powerful coherent 
sources of radio radiation. Such secondary streams are formed immediately 
after annihilation of curvature radiation quantums. The radio luminosity of 
pulsar is estimated: £w7.4-10ajQJMp,/J30\|/(<x) erg/s, where y(a) is known 
function (for <x<50°, m>®1). Equating theoretical L and observed luminosities, 
a formula ц30^•j^։•зaJl?o•'*<(2.1■10՜a7Zo/v)յ/, for magnetic moment of neutron 
star is obtained, where P is the period of pulsar. Magnetic moments of slow 
pulsars calculated by this formula are noticeably larger than that of rapid 
pulsars. Obviously the same may be also to say about the neutron stars masses. 
The magnetic funnel works with intermission: periodically undergoing dis
charge, hence the process of pulsars radio radiation formation works with 
breaks. The duration of radio radiation formation process and interval between 
them is of order h/c* 2.7-10^Q°-2p1/J3(։ c, i.e. the pulsar’s radio inpulse has 
definite microstructure. Consequently the investigation of pulsars radio impulse, 
profiles microstructure permits to obtain an additional information about neu
tron stars' magnetic moments.
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Приведен обзор радио ■ инфракрасных свойств вспышки звездообразования в 
галактиках. Он охватывает нормальные галактики ж галактики со вспышкой звездообразования.

1. Введение. В настоящем обзоре мы рассмотрим свойства вспышки 
звездообразования (staiburst) в галактиках. Основное внимание будет 
уделено свойствам вспышки звездообразования в инфракрасном и радио 
диапазонах. Наш обзор посвящен нормальным галактикам, галактикам 
со вспышкой звездообразования и частично тем активным галактикам, 
в которых активное звездообразование играет значительную роль в эво
люции этих объектов. Квазары, радиогалактики и объекты типа BL Lac 
нами не будут обсуждаться, так как их свойства в основном обусловлены 
активностью ядра галактики. Мы не будем рассматривать также ком
пактные голубые карликовые галактики, поскольку их некоторые свойства 
(содержание молекулярного водорода, инфракрасное излучение и т. п.) 
существенно отличаются от других галактик. Мы попытаемся выяснить 
роль вспышки звездообразования в галактиках. Каким образом склады
вается связь между инфракрасным и радиоизлучениями? Вспышка 
звездообразования и морфология галактик. Содержание и свойства мо
лекулярного газа в галактиках. Вот примерный перечень тех вопросов, 
которые будут нами обсуждаться.

Существенный прогресс в этом направлении был достигнут после 
запуска Инфракрасного Астрономического Спутника (IRAS), который в 
течение почти 10 месяцев провел обзор неба в далекой инфракрасной 
области спектра на волнах 12, 25, 60 и 100 мкм.
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H ff стоящий обзор следует рассматривать как дополнение к 
существующим обзорам Ц - 10]. В первых трех обзорах рассмотрены 
инфракрасные свойства галактик. Последующие обзоры посвящены радио- 
свойствам галактик в непрерывном спектре и в линиях молекул. Ввиду 
важности вопроса звездообразования в галактиках, нам кажется 
целесообразным и полезным обсудить инфракрасные и радио 
характеристики галактик совместно.

В тексте приняты следующие сокращения и обозначения для наиболее 
часто встречающихся понятий (в скобках указаны также общепринятые 
английские варианты этих сокращений). (IR) - инфракрасный; (FIR) - 
далекий инфракрасный; (NIR) - близкий инфракрасный; (MIR) - средний 
инфракрасный; FB3(Starburst Galaxies) - галактики со вспышкой 
звездообразования; БМО(ЬМС) - Большое Магелланово Облако; 
РСДБ(УЪВ1) - радиоинтерферометр со сверхдлинной базой; fn, f^, fM, fM 
- IR потоки на волнах 12, 25, 60 и 100 мкм соответственно; L0B - 
светимость в линии молекулы ОН; Lm - светимость в FIR области; Ьл 
- светимость в радиоконтинууме; J, Н, К, L - звездные величины на 
волнах 1.3, 1.6, 2.2 и 3.6 мкм соответственно; т - звездная величина в 
видимых лучах; Мш, Мш - массы атомарного и молекулярного водорода 
соответственно; Т - температура; X - длина волны. Когда приводятся 
численные значения светимости, размера или расстояния, то постоянная 
Хаббла принята равной 75 км с՜1 Мик՜1. Обзор состоит из 4 разделов. 
Раздел 2 представляет IR особенности нормальных и ГВЗ. Третий раздел 
посвящен мощным (luminous) и сверхмощным (ultraluminous) IR 
галактикам. Четвертый раздел представляет свойства газа в галактиках со 
вспышкой звездообразования. В последнем разделе мы рассматриваем 
особенности взаимосвязи между IR и радио в этих галактиках. Под 
нормальными галактиками мы подразумеваем объекты, FIR- светимость 
которых меньше 1010£в, а у ГВЗ FIR - светимость находится в интервале 
lO'MO13/,^, из них объекты со светимостью KP/^CZ^ICPZ, называются 
мощными, а объекты с Lm >10n£e - сверхмощными..

2. Нормальные галактики и ГВЗ в IR диапазоне. Инфра
красное излучение галактик состоит из нескольких компонентов. Вклад 
того или иного компонента может варьировать в зависимости от типа 
галактики. В нормальных галатиках и ГВЗ излучение в FIR области 
часто можно объяснить присутствием двух компонентов: излучением диска 
галактики с температурой пыли 30 К и излучением пыли с температурой
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80 К в центральной части галактики [11]. Исследование FIR цветов 
галактик показывает, что у большинства цветовая температура в диапазоне 
от 60 до 100 мкм (отношение интенсивностей на волнах 60 и 100 мкм, 
fv/fw) растет с уменьшением цветовой температуры от 12 до 25 мкм

В случае нормальных галактик и ГВЗ эту зависимость Хелоу [12] 
объясняет с помощью двухкомпонентной модели излучения. Первый 
компонент характеризует области активного звездообразования с высокой 
цветовой температурой на волнах 60,100 мкм и низкой цветовой 
температурой - на 12, 25 мкм. Второй компонент характеризует диффузное 
излучение (циррусь) галактики, которое имеет высокую цветовую темпера
туру rja 12, 25 мкм и низкую цветовую температуру на 60, 100 мкм. 
Относительный вклад этих компонентов и определяет инфракрасные 
особенности объекта. В этой модели в качестве частиц пыли принимаются 
молекулы полициклического ароматического гидрокарбона (polycyclic 
aromatic hydrocarbon: РАН), которые имеют очень маленькие размеры 
(несколько Ангстрем). Некоторые авторы (см., например, [13]) показали, 
что такие частицы, кратковременно нагретые до температуры 1000 К, 
могут вносить существенный вклад в ИК излучение в диапазоне от 1 до 
20 мкм.

В работе [14] была построена функция светимости (ФС) нормальных 
галактик в FIR области. Анализ ФС дал ряд интересных и неожиданных 
результатов. В частности, 1) ФС нормальных галактик на волнах 12, 25, 
60 и 100 мкм имеют одинаковые формы, и интегральный спектр излучения 
хорошо согласуется с двухкомпонентной моделю IR излучения. Этот 
результат был также получен в работе [15]; 2) FIR излучение не 
коррелирует с морфологической последовательностью Хаббла SO - Sm; 3) 
Спиральные галактики с перемычкой и галактики с кольцевой структурой 
в центральной части являются более слабыми источниками FIR излучения, 
чем обычные спиральные галактики. Этот результат является неожидан
ным, так как известно, что в спиральных галактиках высокой светимости 
процессы звездообразования наиболее бурно происходят в области 
перемычки (см., например, [16]) и, как следствие, у этих галактик FIR 
излучение является более сильным, чем у галактик без перемычки. 
Полученный в [14] результат звторы объясняют тем, что в спиральных 
галактиках с низкой FIR светимостью перемычки и кольцевые структуры 
могут уменьшать или пространственно сдерживать пыль, что и приводит 
к уменьшению эффективности переизлучения пылью оптических и UV 
фотонов в IR диапазон. Совершенно противоположный результат был 
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получен в [17], (а именно, спиральные галактики ранних типов с 
перемычкой являются более сильными источниками FIR излучения, чем 
галактики без перемычки) (см., также, [18]). Согласно [17] отношение 

является индикатором наличия перемычки в галактиках. Это 
отношение меньше у галактик с перемычкой, чем у галактик без нее.

Авторы работы [19], анализируя данные в FIR области и На лучах 
для 124 спиральных галактик, пришли к выводу, что система массивных 
звезд (>6^/^) спектральных классов О или В может быть ответственной 
как за Н излучение, так и за FIR излучение. Так, например, одна звезда 
типа 05 с массой 40А/в может обеспечить наблюдаемые На и F1R 
излучения. Иными словами, одна такая звезда способна одновременно 
ионизировать водородный газ и нагреть околозвездную пыль. В этом 
случае нет необходимости привлекать двухкомпонентную модель для 
объяснения FIR излучения спиральных галактик. Инфракрасные цвета 
fjf-a и 4//100 тесно коррелируют также с IR светимостью галактик, в 
то время как fJfK не зависит от светимости [19, 20]. IR цвет 
уменьшается с увеличением светимости, ay^Çœ, наоборот, положительно 
коррелирует со светимостью. В рамках двухтемпературной модели пыли 
последняя зависимость показывает, что с увеличением IR светимости 
увеличивается вклад “теплой” компоненты ( 80 К) пыли в интегральное 
излучение. Уменьшение с увеличением светимости может быть 
связано либо с увеличением температуры пыли, либо тем, что в галактиках 
с низкой светимостью вклад излучения пыли на волне 12 мкм растет 
[20].

Большинство галактик, исследованных с помощью IRAS, показывают 
“нормальный” IR спектр, а именно, До сих пор галактики
с необычным IR спектром мало исследовались, хотя изучение таких 
галактик может привести к интересным результатам [23, 24]. Ниже мы 
рассмотрим свойства галактик, которые имеют необычный IR спектр в 
диапазоне 12-25 мкм, а именно галактики с (23). Галактики с 
максимумом IR спектра на 60 мкм, которые в основном представляют 
активные галактики, рассмотрены в [24].

Как было сказано выше, платность потока в FIR области растет при 
переходе от коротких волн в длинноволновую область (от 12 до ЮОмкм 
для обзора IRAS). Поэтому для большинства галактик плотность потока 
на 12 мкм не была измерена, и в каталоге IRAS приведены лишь 
верхние пределы плотностей потоков. Недавно Раш и др. [25] опублико
вали список 893 галактик, для которых были измерены потоки галактик 



ВСПЫШКА ЗВЕЗДООБРАЗОВАНИЯ В ГАЛАКТИКАХ 331

на 12 мкм, на основе каталога Слабых Источников IRAS (Faint Source 
Catalog IRAS). Новый каталог на 12 мкм является статистически полным 
выше 0.3 Ян. Примерно 20% этой выборки составляют галактики с 
активными ядрами, а остальные являются нормальными галактиками (в 
основном спиралями). Поэтому этот каталог дает хорошую возможность 
для более детального исследования спиральных галактик в FIR области.

В [23] были исследованы галактики, которые удовлетворяют следую
щим условиям: /2>0-3 Ян и _/j2>/^. Полное число галактик, удовлетво
ряющих этим условиям, составляет 103. Из них 88 являются нормальными 
галактиками (85%), 15 - активными галактиками (15%). Анализ данных 
спиральных галактик с показывает ряд интересных результатов. В 
частности, у этих галактик не наблюдаются известные корреляции: 
(V4 »/«о /Лоо)’ (fl2 /fn и LnJ> и Lm')՜ По и болометрической 
светимости эти галактики занимают нижнее положение среди нормальных 
галактик. Они уступают обычным нормальным галактикам также по 
радиосветимости и по содержанию HI. Содержание HI тесно коррелирует 
с fit fnlfw fn /fm для галактик c fu>f^ и указанные корреляции 
отсутствуют для выборки галактик с <42<4$ (выборка сравнения). Каковы 
возможные причины, формирующие IR спектр галактик Согласно 
[26], в нормальных галактиках существенный вклад на 12 мкм могут 
вносить оболочки звезд поздних спектральных классов, звезды ОН/IR и 
молодые планетарные туманности, так как их интегральный спектр имеет 
вид^2>/^. Расчеты [27] показали, что основными источниками излучения 
на волне 25 мкм являются маленькие пылинки (10-15QA). По-видимому, 
в галактиках с имеется недостаток таких частиц, как в случае 
галактики М31 [281 Другой возможный механизм, объясняющий этот 
спектр, связан с излучением частиц РАН.

Нормальные галактики в NIR области характеризуются цветовыми 
характеристиками звезд поздних спектральных классов, а именно, 
J-K-Q.l, Н-К-0.3 и K-L-0.3. Для большинства нормальных галактик, 
особенно в ядерной области, основная часть NIR излучения исходит от 
фотосферы холодных звезд. Некоторые типы спиральных галактик 
показывают также NIR излучение других компонентов (излучение горячей 
пыли, фотосферное излучение горячих звезд, нетепловое излучение ядра 
галактики и др.). Роль этих компонентов подробно обсуждена в обзоре 
Телеско [2]. Каким образом можно разделить различные компоненты 
NIR излучения галактик с помощью JHKL фотометрических данных? 
Подробно этот вопрос рассмотрен в работах [29,30]. В частности, область 
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агпггвного ядре галактики имеет более красный JHK цвет, чем нормальные 
галактики. Активное звездообразование вносит сущее iленный вклад в К 
и L области спектра. Галактики с характеристиками LINER имеют более 
высокую NIR светимость центральной области, чем нормальные галактики 
и ГВЗ.

Среди спокойных спиральных галактик наиболее детально была 
исследована М31. Пространственное распределение IR излучения в этой 
галактике похоже на распределение излучения в видимых лучах. Вокруг 
ядра на расстоянии примерно 10 кпк в IR лучах доминирует 
кольцеобразный компонент, совпадающий с ОВ звездами и НИ областями. 
Интегральный IR спектр этой галактики похож на спектр Галактического 
цирруса. Если М31 является примерам спокойной спиральной галактики 
раннего типа (Sb), то МЗЗ - представитель спокойной спиральной 
галактики позднего типа (Sc). Примерно 60% IR излучения в МЗЗ исходит 
от дискретных НП областей. Другая часть IR излучения обусловлена 
диффузным компонентом [31]. Теперь перейдем к обсуждению ГВЗ более 
подробно, так как выше мы в основном обсуждали нормальные галактики.

Выражение ГВЗ ввели Видман и др. [32], чтобы указать на интенсив
ность звездообразования в галактике. В дальнейшем исследования пока
зали, что, действительно, существует класс галактик, глобальные свойст
ва которых, в основном, определяются интенсивностью и частотой звездо
образования в них, и они по интегральным характеристикам занимают 
промежуточное положение между спокойными и активными галактиками 
Поэтому термин ГВЗ является довольно удачным для выделения подобных 
галактик. Результаты оптических наблюдений более 200 IRAS галактик 
приведены в работах [33-35], в которых довольно подробно обсуждаются 
также механизмы и источники возбуждения спектральных линий

Галактика М82 является наиболее ярким представителем ГВЗ. Ввиду 
ее относительной близости она была исследована сравнительно детально 
в широком диапазоне спектра. М82 - аморфная галактика, показывающая 
интенсивное звездообразование в центральной области. Наблюдения 
галактики с высоким разрешением дали интересные результаты. Излучение 
на 2 мкм исходит от гигантских звезд поздних классов [36], радиоконти- 
нуум на 6 см обусловлен синхротронным излучением сверхновых звезд 
[37], а на 3 мм имеет тепловую природу [38]. На частоте 5 ГГц были 
обнаружены более 40 остатков сверхновых звезд [37], которые расположены 
внутри IR - хребта, что указывает на высокую интенсивность звездообразо
вания в центральной части галактики. Волкер и др. [39] картографировали 
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центральную часть М82 в линиях СО, CSO и SO. Они показали, что чем 
выше эффективность звездообразования в отдельном молекулярном 
облаке, тем меньше размеры облака. NIR наблюдения (40] обнаружили 
перемычку с размером 1 кпк. Согласно [41] в М82 и NGC253 наблюдается 
выброс газа вдоль малых осей этих галактик. В М82 скорость расширения 
выброса составляет 600 км/с, а размер - 2 кпк. Авторы предполагают, 
что выброс газа является результатом взаимодействия горячего ветра, 
исходящего из галактики, с внешней средой. IR наблюдения ГВЗ с 
промежуточной светимостью (10։0£в<£/п<1011£>), к которым относится 
М82, показали, что они имеют примерно одинаковый вид распределения 
энергии [42], что позволяет по цветовой температуре ГВЗ различить 
спокойные и активные галактики. В частности, у ГВЗ lg(40Z/J00)>-0.4, а 
у активных галактик lg(/2S//jo)>-0.7 и спектр в диапазоне (60, 100 мкм) 
более плоский, чем у ГТ 3. Для отбора ГВЗ часто используется отношение 

которое в зависимости от типа галактики меняется от 1 до 100.
Это отношение хорошо коррелирует со светимостью галактики на 60 
мкм, что позволяет довольно эффективно обнаруживать галактики с актив
ным звездообразованием по данным от IRAS [43]. Важной характеристикой 
ГВЗ также является отношение которое определяет долю теплового 
компонента излучения в HR области. Так, например, существует 
положительная корреляция между/fm и Lm [20]. Согласно [И], ГВЗ 
отличаются от нормальных галактик тем, что в центральной области ГВЗ 
происходит интенсивное звездообразование и в HR области вклад от 
теплового компонента излучения существенно выше, чем в нормальных 
галактиках. Разными авторами предпринимались попытки моделировать 
ГВЗ (см., например.[44-47]). Белфорт и др. [44] использовали фотомет
рическую модель для оценки силы вспышки звездообразования (отноше
ние массы звезд образовавшихся во время вспышки звездообразования 
к массе звезд спокойной галактики). Хю, Де Зотти [45] рассмотрели 
двухтемпературную модель пыли для объяснения HR излучения нормаль
ных галактик и ГВЗ. Согласно этой модели HR излучение галактик 
исходит от протяженных НИ областей (теплый компонент) и от холодной 
пыли, переизлучающей межзвездный радиационный фон. Согласно [45] 
практически все излучение нс 12 мкм обусловленно РАН молекулами, а 
на 25 мкм доминируют большие, теплые частицы. На 100 мкм доминируют 
большие, холодные частицы, а на 60 мкм доминируют как теплые, так 
и холодные частицы. В рамках этой модели отношение (Я^) светимостей 
теплого и холодного компонентов зависит от Для интервала
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-О.6<180^/4оо)<° хорошим приближением для является:
= 1.2sA((lg(4€ZA0O) + 0.25)/0.5). (1)

В частности, для близких спиральных галактик Лг/с=0.43, а для ГВЗ 
из списков Маркаряна 1?жд.=1. В работе [46] рассмотрены эволюционно- 
синтезные методы моделирования вспышек звездообразования в галакти
ках. В этих моделях используются эволюционные треки металличности 
звезд и рассматриваются очень короткие вспышки звездообразования 
(<210’ лег), после чего наступает фаза непрерывного звездообразования. 
В рамках этих моделей Мас-Хесс [47] исследовал хорошо известную 
корреляцию между радио и IR излучениями (см. §5).

IR свойства ГВЗ в зависимости от морфологических типов галактик 
исследовались в работах ([14,15,17,30,49-56], ссылки в них). Результаты 
этих исследований довольно противоречивы. В частности, Де Йонг и др. 
[49] показали, что спиральные галактики поздних типов более часто 
показывают FIR излучение, чем галактики ранних типов. Холодный 
компонент FIR излучения растет вдоль последовательности Хаббла [50]. 
С другой стороны, согласно [14,15,54,55], процент обнаружения FIR 
источников у спиральных галактик не зависит от морфологического типа 
галактики. В то же время SO-SO/а и Sd-Sm галактики редко ассоции
руются с источниками, светимость которых на 60 мкм больше 10*Ze [15]. 
Авторы работы [57] нашли, что в ярких спиральных галактиках с ла < 
12 только 4% Sa - Sab галактик являются FIR источниками со светимостью 
выше 1010Ze. На основе этих результатов они заключили, что в Sa - Sab 
галактиках образование массивных звезд происходит относительно реже, 
чем в поздних типах. В противоположность этому, Деверо, Янг [15] 
считают, что в Sa-Sab и Sb-Scd галактиках частота и эффективность 
образования массивных звезд одинаковы: Кроме этого, расчеты [15,19] 
показывают, что FIR излучение спиральных галактик со светимостью 
больше lO5/^ является однокомпонентным и обусловлено излучением 
ОВ звезд. Согласно [17,50,51,55,58] спиральные галактики с перемычкой 
чаще являются FIR источниками, чем спиральные без перемычки. 
Исследования галактик Маркаряна показали [55], что Е - SO/a и спи
ральные галактики имеют одинаковую частоту встречаемости FIR источни
ков. Кроме этого, в иррегулярных и компактных галактиках Маркаряна 
нагрев пыли происходит молодыми, горячими звездами, и IR излучение 
исходит от всей галактики. В ранних спиральных галактиках Маркаряна 
с перемычкой молодые звезды и пыль в основном сосредоточены в 
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области перемычки. В поздних спиралях молодые звезды и пыль находятся 
как в области перемычки, так и в области спиральных рукавов. Напп и 
др. (53], Марстон [59] также получили, что линзовидные и эллиптические 
галактики довольно часто показывают ПК излучение (45% и 68% 
соответственно).

Исследования спиральных галактик на волне 10 мкм показали (см. 
[56], там же ссылки на другие работы), что ранние спирали являются 
более мощными 1Я источниками, чем поздние спирали. В ранних спиралях 
1Я излучение является более локализованным (особенно в спиралях с 
перемычкой), чем в поздних спиралях (см. также [21]). Согласно 
исследованиям этих авторов в ГВЗ присутствие перемычки в 8Ь, 8Ьс, и 
8с галактиках приводит к увеличению излучения на 10 мкм и оно является 
более компактным, чем в тех же галактиках без перемычки. Наличие 
перемычки часто пр; водит к образованию кольцевых структур (см., 
например, [60]), а также к увеличению радиоизлучения центрального 
компонента спиральных галактик (см., например, [58, 61-63]). Между 
тем эффект перемычки не был обнаружен в ПЯ области спектра [30]. 
Таким образом видно, что результаты исследования связи морфология - 
1Я излучение довольно противоречивы. Это обстоятельство, во-первых, 
обусловлено тем, что в подобных исследованиях использовались разные 
выборки галактик и, во-вторых, не всегда статистически корректно 
проведен анализ данных. На наш взгляд, более правдоподобным является 
тот результат, что в спиральных галактиках 1Я свойства галактик не 
зависят от морфологической последовательности Хаббла, иными словами, 
она не отражает эволюционную последовательность активности 
звездообразования галактик (см., [15]). Что касается эффекта перемычки, 
то вероятно, что в спокойных галактиках наличие перемычки приводит 
к ослаблению 1Я и радио излучения [14, 23], а в галактиках с активным 
звездообразованием, наоборот, оно приводит к усилению 1Я и радио 
излучения [55,56,58,61].

Как показало детальное морфологическое исследование галактик с 
высоким разрешением, темп и мощность звездообразования (следова
тельно, и 1Я и радио излучения) сильно зависят от того, является ли 
галактика изолированной, сс сложной структурой (кратные ядра, сливаю
щиеся галактики - шедеек), или же входит во взаимодействующую систему 
(см., например, [64-72]). В частности, в выборках галактик, составленных 
из 1Я обзоров доля взаимодействующих систем растет с увеличением 
светимости [29,70,73,74]. Результаты исследований [29] показали, что во 
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взаимодействующих галактиках примерно половина представляет собой 
системы, в которых обе галактики являются 1И. активными (т.е., А-2>0.5 
или Ъд/Ь, > 1-34), другая половина состоит из пар, в которых только 
сушн компонент является 1Я активным. Лоуренс и др. [73] показали, что 
в среднем 15% галактик независимо от светимости могут быть взаимо
действующими галактиками. Избыток взаимодействующих галактик, доля 
которых растет с увеличением светимости, составляет от 15% до 35%. 
Таким образом, большая часть ГВЗ с высокой светимостью не входит во 
взаимодействующие системы. Поэтому авторы указанной работы считают, 
что во взаимодействующих и изолированных галактиках действуют 
различные механизмы возбуждения звездообразования. В работе [75] 
авторы проводят детальное исследование этого вопроса. Было показано, 
что спектроскопически взаимодействующие и изолированные ГВЗ объекты 
не отличаются друг от друга. Другой интересный результат этих 
исследований это существование класса галактик, как, например, 1КА5 
14575+3256, 13442+2321, .14202+2615, которые не входят во взаимодейст
вующие системы и не показывают активность ядра, хотя их светимость 
больше Ю12/.,. Для понимания причин вспышки звездообразования авторы 
предполагают, что в этих галактиках существуют два разных типа облака. 
Один из облаков представляет область недавнего звездообразования с 
Л/-20, а другое - область звездообразования диска галактики с Аг~1.

Во взаимодействующих галактиках процент пар, оба компонента 
которых являются спиральными галактиками, выше, чем пар спираль- 
эллшпическая или спираль-иррегулярная [72]. 1И светимости и цвета 
взаимодействующих и изолированных галактик находятся в одних и тех 
же пределах, однако, распределение этих параметров для двух трупп 
галактик существенно отличается друг от друга. Взаимодействующие галак
тики, соответственно, 2.5 и 10 раз ярче по светимости и поверхностной 
яркости, чем изолированные галактики [72]. Кил, ван Соест [69] исследо
вали 516 ГВЗ объекты из списков Маркаряна. Они показали, что примерно 
36% этих объектов являются кратными галактиками. Исследование этих 
авторов также показало, что кратные и изолированные мяркярянорские 
галактики не отличаются друг от друга по темпу и -эффективности 
звездообразования.

Усиление эффективности звездообразования во взаимодействующих 
галактиках зависит от относительного расстояния между компонентами 
системы. Так, например, в двойных галактиках, относительное расстояние 
которых составляет 50 кпк и больше, эффективность звездообразования 
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примерно такая же, что и в изолированных галактиках [76]. Уменьшение 
относительного расстояния между компонентами приводит к увеличению 
эффективности звездообразования (см., например, [64,77,78]). Маззарелла 
и др. [64] исследовали маркаряновские галактики с кратными ядрами 
[79]. Они показали, что в этих системах эффективность вспышки 
звездообразования выше, чем в других, оптически отобранных 
взаимодействующих системах и изолированных галактиках, даже в том 
случае, когда галактики с активными ядрами исключались из анализа. 
Однако они уступают сверхмощным [R галактикам (>10п£в). Согласно 
[64] в галактиках Маркаряна с кратными ядрами вклад теплового 
компонента (7՜ =40 К) составляет примерно 55%, а в сверхмощных [R 
галактиках 7ь=50 К и его вклад 80%. На рис. 1, который заимствован 
из работы [64], приведена зависимость от с использованием 
модели, предложенной в ['5]. Непрерывные линии показывают интенсив
ности теплового компонента межзвездного радиационного фона, рассчи
танные согласно модели, значения которых от 20 до 160 раз больше, чем 
значение интенсивности локального поля. Пунктирные линии соответст-

Рис. 1. Зависимость и для четырех выборок галактик: изолированные 
галактики (RSA) кт [80]; невзаимодействующие галактики (non-inetracton BGS) из списка 
ярких IRAS галактик [22]; вмимодействующне (BLW inteactoa) [77]; галактики Маргарита» 
с кратными (юти сливающимися) ядрами (Маткапаа mergee) [64]; сверхмощные (FIR 
ültraiuminous) IR галактики [81].
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вужтг расчетам модели, при значениях отношения интенсивностей теплого 
и холодного компонентов меняющиеся от 10% до 100%. На рис. 1 указаны 
расположения изолированных галактик из [80]; невзаимодействующих 
галактик из списка ярких IRAS галактик [22]; взаимодействующие 
галактики, отобранные по морфологическим признакам в он гических 
лучах [77]; галактики Маркаряна с кратными ядрами [64] и сверхмощные 
IR галактики [81]. Наиболее известные галактики с активным звездообра
зованием NGC 6240 и Агр 220 также указаны на этой диаграмме. Видно, 
что относительный вклад излучения теплового компонента, обусловлен
ного активностью звездообразования, возрастает от 35% для изолирован
ных галактик до 80% для сверхмощных IR галактик. Следует ожидать, 
что число галактик с кратными ядрами должно увеличиваться, если их 
поиск проводить на радиоволнах, так как они свободно проходят через 
толстый слой пыли, чего нельзя сказать о видимых лучах. Так, например, 
недавно Норрис и Форбс [82] у галактики NGC 3256 обнаружили второе 
ядро, не заметное в видимых лучах.

Эффект гравитационного взаимодействия спиральных галактик в NIR 
и MIR областях исследовался в ряде работ ([30,56,83], там же ссылки на 
другие работы). Эти исследования показали, что в взаимодействующих 
галактиках, ввиду повышенного темпа звездообразования, существуют 
избытки в цветах Н-К и К-L по сравнению с изолированными галакти
ками. В частности, в работе [30] было показано, что взаимодействующие 
ГВЗ имеют более красные цвета Н-К и К-L, чем изолированные ГВЗ. 
Это свойство взаимодействующих ГВЗ является следствием излучения 
горячей пыли (7-500 К), которая образуется в результате интенсивного 
звездообразования в этих системах. Кроме этого, в ГВЗ излучение на 2.2 
мкм, в основном, сконцентрировано в области ядра. Вообще, следует 
отметить, что с увеличением темпа звездообразования в галактиках увели
чивается концентрация IR излучения вокруг центральной части галактики. 
В MIR области спектра на 10 мкм свойства взаимодействующих и 
изолированных ГВЗ мало отличаются друг от друга [56]. Такое поведение 
взаимодействующих ГВЗ авторы указанной работы объясняют тем, что 
взаимодействие между галактиками в этих системах может приводить к 
увеличению темпа звездообразования, однако в этом случае область 
звездообразования занимает большую площадь и тем самым уменьшается 
поверхностная яркость центральной части галактик на 10 мкм.

Недавно Лич и др. [70] исследовали выборку из 43 мощных и 
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сверхмощных IR галактик. Согласно [70] примерно 67% выборки 
составляют взаимодействующие или сливающиеся галактики. Остальные 
(33%) галактики не показывают признаков взаимодействия. Если в случае 
взаимодействующих галактик вспышка звездообразования предположи
тельно является следствием гравитационного взаимодействия между 
компонентами пар, то в случае галактик без признаков взаимодействия, 
причины, приводящие к активности звездообразования, неизвестны. 
Примерно тот хе результат был получен в [84]. Однако, согласно [85], 
более 90% сверхмощных IR галактик показывают признаки взамодействия.

3. Мощные и сверхмощные ИК галактики. До запуска IRAS 
было известно всего лишь несколько галактик, ярких в IR диапазоне. 
IRAS обзор обнаружил, что существует большое количество галактик, 
основное излучение которых наблюдается в FIR области спектра. Более 
того, согласно [86], галактики с Lm > 101։£е доминируют в локальной 
Вселенной (z < 0.1) среди объектов, болометрическая светимость которых 
выше указанного предела. Их пространственная плотность выше, чем 
платность оптических квазаров. Исследование мощных и сверхмощных 
объектов является весьма важным по ряду причин. Во-первых, есть основа
ние считать, что эти объекты являются промежуточной фазой эволюции 
ст галактик до квазаров [81, 87]. Во-вторых, в этих объектах одновременно 
проявляются активность ядра и вспышки звездообразования. Исследование 
этой связи очень важно для выяснения их природы. Отметим, что в них 
часто доминирует нетепловой компонент излучения от активного ядра 
[81].

Сойфер и др. [86] построили ФС ярких IR галактик. Согласно их 
результатам, в интервале 10‘0£>-10п£< пространственная плотность ярких 
IR и маркаряновских галактик со вспышкой звездообразования примерно 
одинакова. Этот вопрос также исследовался в [88,89]. На pic. 2 приведены 
FIR ФС маркаряновских и ярких IR галактик [89]. Видно, что обе ФС 
до светимости 10®5£в одинаковы. В интервале пространствен
ная плотность ярких IR выше, чем у маркаряновских галактик. Поведение 
ФС этих галактик выше lO11^ имеет одинаковый вид. Согласно [89], 
примерно 40% IR галактик ярче lO“3/^ являются галактиками Маркаряна.

Многочастотные наблюдения сверхмощных IR галактик выявли ряд 
интересных результатов [68,70,81,87,90]. Спектроскопические исследования 
показывают, что их ядра часто имеют особенности ядер Сейфертовских 
галактик.- Сверхмощные IR галактики имеют морфологические пекуляр-
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18 Ц»(Ц)
Рис. 1 функции FIR светимостей маркаряновскмх [89] и ярких IR галактик [86].

ности (кратные ядра, сливающиеся и взаимодействующие системы, 
одиночные и двойные хвосты и тд.). Мелник, Мирабел [68] установили, 
что в этих галактиках расстояние между кратными ядрами или сливающи
мися галактиками порядка 10 кпк. Они предполагают, что подобная 
структура в сверхмощных 1И галактиках является необходимым условием 
для возникновения сверхвспышек звездообразования. Детальное 
морфологическое исследование также показало, что в хвостах сверхмощ
ных {R галактик наблюдаются цепочки голубых образований, светимость 
которых близка к светимости голубых карликовых галактик. Так, 
например, в системе “Сверхантенна” (1КАБ 19254-7245) на расстоянии 
200 кпк от ядра была обнаружена такая цепочка [90]. Наличие подобных 
образований в сверхмощных ГИ галактиках позволило предположить, что 
взаимодействие галактик (или их ядер) помимо возбуждения звездообразо
вания в центральной части системы, может быть также причиной выброса 
голубых карликовых галактик в межгалактическое пространство [91]. 
Высокая светимость и повышенное содержание газа и пыли (до 61010Л/а) 
в этих галактиках позволили предположить [81], что они представляют 
начальную фазу эволюции квазаров, когда они окутаны толстым слоем 
пыли. Со временем, под воздействием лучевого давления и сверхновых 
звезд, оболочка пыли постепенно становится прозрачной для видимых 
лучей и эти объекты наблюдаются как оптические квазары (см., также 
(92]), Сандерс и др. [81] исследовали распределение энергии этих объектов 
от оптики до 100 мкм. Анализ этих данных, а также степень компактности 
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излучения на 10 мкм показывают, что примерно 90% излучения исходит 
от активного ядра, и только 10% - от областей звездообразования. В 
случае мощных IR галактик вклад ядра составляет 30%, а от областей 
звездообразования 70% (см., также [33, 35]). Вейлло и др. [35] на основе 
оптических спектров ярких IR галактик обнаружили, что в этих галактиках 
наблюдаются выбросы газа. В качестве возможного источника энергии в 
сверхмощных IR галактиках Кондон и др. [93] предлагают модель 
интенсивного звездообразования (super starbursti в центральной части 
галактики. К этому вопросу мы вернемся в разделе 5.

4. Молекулярный газ в ярких IR галактиках. В процессе 
активного звездообразования наблюдается повышенное содержание моле
кулярного газа. Поэтому для понимания процессов звездообразования 
необходимо иметь представление о распределении я содержании молеку
лярного газа в галактиках, его отношении к атомарному газу. Основным 
компонентом молекулярного газа в галактиках является молекула водорода. 
Однако непосредственное наблюдение Н2 затруднено тем, что ее главные 
переходы излучают в IR и UV областях и не доступны наблюдениям с 
Земли. Поэтому для оценки содержания Н2 используют наблюдения 
молекулы СО (/=1-0, 1=2.6 мм) (см., например, обзор [4] , там же 
ссылки на другие работы).

В последние годы были опубликованы обзоры, посвященные свойствам 
газа в галактиках. Так, например, Янг, Сковилл [4] провели обзор 
теоретических и наблюдательных работ исследования молекулы СО, 
которая является индикаторам газа менее плотных областей (<1000 см’), 
так как имеет небольшой электрический дипольный момент и возбуж
дается при низких плотностях. Хенкел и др. [9] уделили основное вни
мание исследованиям тех молекул, которые являются индикаторами плот
ных (>10* см֊’) областей ( HCN, CS, CHjOH, ОН, Н2О и др.). Обзоры 
[6-10] посвящены мегамазерным источникам, которые отражают наиболее 
ранние стадии звездообразования в галактиках. Поэтому в настоящем 
разделе мы вкратце остановимся только на некоторых свойствах газа в 
IR ярких галактиках, которые отражают процессы звездообразования в 
них.

В галактиках масса молекулярного водорода меняется в широком 
диапазоне, от 107АГв для нормальных галактик до 51010Afe для сверхмощных 
IR галактик. В предыдущем разделе было отмечено, что в мощных и 
сверхмощных IR галактиках активное звездообразование в основном 
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протекает в центральной части галактики. Поэтому IR излучение в этих 
галактиках сосредоточено в центральной части (< 1 кпк) (см. также [94]). 
Наблюдения этих же галактик в линии молекулы СО с высоким 
разрешением показали, что молекулярный газ чаше сконцентрирован в 
центральной области с размером 1-3 кпк, чем равномерно распределен 
по диску галактики [95-101]. В частности, у прототипа сверхмощных IR 
галактик Агр 220 примерно 50% СО газа с массой 1010Afe сосредоточено 
в области с рялиуелм 315 пк [98]. В спиральных галактиках с перемычкой 
молекул ярный газ в основном распределен вдоль перемычки [102]. В 
галактике NOC 3351 перемычка молекулярного газа ориентирована 
перпендикулярно к оптической перемычке [103]. Есть основание пред
положить, что в галактиках с Lm>WaL9 молекулярная перемычка является 
распространенным образованием. Таким образом, IR и молекулярное 
излучения в IR галактиках исходят из одинаковых областей. На это 
указывает также тот факт, что IR и СО излучения сильно коррелируют 
друг с другом в широком диапазоне светимостей [104-109]. Между тем 
в ярких IR галактиках содержание атомарного водорода не коррелирует 
с IR излучением (см., например, [110,111]), хотя в галактиках с низкой 
светимостью ^Ю10/,*) наблюдается определенная связь между Lm и Мш 
[23,103]. Отсутствие связи между и Мш в ярких IR галактиках 
обусловлено тем, что в этих объектах нейтральный водород связан с 
холодным компонентам FIR излучения (Т<30 К), к которому IRAS мало 
чувствителен. Кроме этого, в центральных областях этих галактик 
происходит трансформация Ш в Н2 и поэтому наблюдается дефицит 
содержания HI [89,112-114]. Янг, Кнеэек [112] из анализа данных 
наблюдений СО [115] и HI для 142 спиральных галактик нашли, что 
отношение масс молекулярного и атомарного водорода (Л<Ш/ЛГН1) зависит 
ст морфологического типа, оно уменьшается при переходе от SO-Sa к 
Sd-Sm галактикам. Среднее значение Мнз/Мт составляет 4.0 для SO-Sa 
галактик и 0.2 для галактик Sd-Sm. Если подобное поведение отношения 
А/щ/ЛГн! отражает факт трансформации атомарного водорода в молекуляр
ный, то следует заключить, что она протекает более эффективно в ранних 
спиралях, чем в поздних. В [89] было получено, что в изолированных 
маркаряновских галактиках не наблюдается дефицит атомарного водорода, 
и в этих галактиках содержание Ш примерно в 2 раза больше, чем в 
маркаряновских галактиках со сложной структурой. В случае последних 
объектов наблюдается дефицит содержания Ш, и содержание молекуляр
ного водорода примерно в 2 раза больше, чем у изолированных галактик
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Маркаряна. В среднем, в маркаряновских галактиках примерно 70% Ш 
может быть трансформировано в Н,. Интерферометрические наблюдения 
в линии HI у некоторых галактик показали, что поверхностная плотность 
HI растет при переходе от SO-Sa к Sc-Sd галактикам [116], что 
подтверждает поведение от морфологического типа. Тассони,
Янг [117] исследовали радиальное изменение МВ2/МВ1 в галактике NGC 
6946. Было получено, что это отношение уменьшается с ростом расстояния 
от центра галактики.

Отношение Ьм/Мт часто используется в качестве оценки эффектив
ности звездообразования. Это отношение в галактиках локальной 
Вселенной меняется от bLJM* (наша Галактика) до 2WLJM* (Маркарян 
231). Исследования показали, что эффективность звездообразования не 
зависит от морфологии галактик [104,112,118,119], но тесно связана со 
структурой (кратные адрг сливающиеся галактики) и окружением галак
тики (двойные, взаимодействующие галактики и т.п.) [81,105,106,109,118, 
120]. Эти исследования показали, что в сильно взаимодействующих галак
тиках на порядок выше, чем в изолированных галактиках.
Примером сильно взаимодействующей (или сливающейся) галактики 
является система NGC 4038 и NGC 4039, которая известна под названием 
“Антенна”. В ее компонентах наблюдается повышенное содержание Н2, 
что является следствием активного звездообразования в них.

Сопоставление масс молекулярного водорода и пыли в ярких IR 
галактиках показало, что, во-первых, содержание Н3 тесно коррелирует с 
тепловым компонентом излучения пыли и, во-вторых, массы Н2и пыли 
связаны линейно [104,106]. В этих галактиках эффективность звездообразо
вания сильно зависит от температуры пыли: {Ьт/Мт֊Т^л) [106]. Следует 
отметить, что отношение массы молекулярного водорода к массе пыли 
в ярких галактиках достигает 600, что примерно в 4 раза больше, чем 
в Галактике. Если к молекулярной массе прибавить еще массу атомарного 
водорода, то отношение масс газа и пыли составит примерно 1000.

Выше было отмечено, что СО позволяет исследовать менее платные 
слои газа в галактиках. Молекулы HCN, CS, SO [9] позволяют исследовать 
более плотный газ в галактиках , который непосредственно связан с 
образованием OB звезд. К сожалению число галактик , в которых были 
обнаружены эти молекулы, невелико (около двух десятков), так как они 
являются менее обильными, чем СО (см., например, [121-125]). 
Наблюдения показали, что степень конденсации плотного газа вокруг 
ядра галактики выше, чем степень конденсации менее плотного газа



344 Р.А.КАНДАЛЯН

(126-129]. В частности, согласно [129], в галактиках NGC 253 и М82 
отношение HCN/CO и НССГ/СО уменьшается с ростом расстояния от 
центра. Тот же результат был получен на основании наблюдений молекул 
CN, CS [130]. В работе [124] было показано, что HCN и НСО+ излучения 
слабо коррелируют с СО излучением нормальных галактик. Между тем 
у Сейфертовских галактик и ГВЗ НСО+ излучение тесно связано с СО 
и синхротронным радиоизлучением. Эти результаты указывают на то, 
что свойства платного газа (обилие, температура возбуждения) меняются 
от галактики к галактике. Так, например, температура возбуждения в 
галактиках М 82 и 1C 342 порядка 10 К, а в галактике NGC 253 она в 
2 раза больше. Плотность газа в этих галактиках составляет 51 ОМ О6 
см՜3, а размеры отдельных конденсаций, вероятно, меньше 50 пк. Иссле
дования плотного газа в сверхмощных 1R галактиках дали интересные и 
неожиданные результаты [125,131,132]. Наблюдения в линии HCN 
обнаружили, что в этих галактиках существует огромная масса плотного 
газа, 31010Л/в в Мкл 231, что примерно в 300 раз больше, чем в Галактике, 
и сосредоточена в пределах 500 пк. Интерферометрические наблюдения 
галактики Агр 220 с разрешением 2' [132] показали, что область излучения 
HCN имеет такой же размер. Масса плотного газа в сверхмощных IR 
галактиках сравнима с массой менее плотного газа, определенной из СО 
наблюдений. Отношение светимостей в FIR и HCN одинаково в 
сверхмощных IR и нормальных галактиках. Эго показывает, что масса 
плотного газа не зависит от IR светимости и структуры галактики [125].

В конце этого раздела мы рассмотрим основные результаты 
исследований галактик с мегамазерным излучением.

До сих пор мазерное излучение у галактик обнаружено в линиях 
молекул ОН, Н2О, СН и Н2СО (см., например, обзоры [6-10]). Из 
перечисленных молекул радикал гидроксила (ОН, 1=18 см) исследовался 
сравнительно более полно. Разными авторами в общей сложности было 
обнаружено около 50 галактик с мегамазерным излучением ОН (они 
получили название “мегамазеры” потому, что их изотропная светимость 
в миллион и более раз больше, чем светимость типичных сильных ОН 
мазеров нашей Галактики) ([133-139] , ссылки же в них). Галактика Агр 
220 была первой галактикой, у которой было обнаружено мегамазерное 
излучение ОН [140]. Недавно, Баан и др. [141] у галактики IRAS 
14070+0525 обнаружили гигамазерное излучение ОН. Существование 
гигамазеров было обосновано в работах [8, 142]. Основные особенности 
мегамаэеров ОН таковы:
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а) Галактики с мегамаэерным излучением богаты молекулярным газом 
(AfH2~510’-5101W>) и имеют высокую IR светимость (Z^-KH’-IO13!^). 
Область мазерного излучения имеет размер <1 пк, а плотность 
молекулярного газа составляет >105 см՜’.

б) Мегамаэерные галактики показывают активность ядра и высокий 
темп звездообразования в ядерной области. Вообще для возникновения 
мсгамаэерного излучения ОН наличие в галактике одновременно интен
сивного звездообразования и активности ядра (с сильным радиоконти
нуумам) является необходимыми условием. Поэтому исследование этих 
объектов может пролить свет на связь активность ядра-звездообраэование 
в центре галактики.

в) Эти галактики имеют крутой IR спектр в диапазоне 12-25 мкм 
(^//^>4.2) и пологий спектр в диапазоне 60-100 мкм (/J00Z/J0<l-4). Кроме 
этого, изотропная ОН светимость пропорциональна квадрату FIR 
светимости (см. ниже).

г) Профили линии ОН часто показывают широкие крылья, смещенные 
в голубую сторону от пика на частоте 1667 МГц, что свидетельствует о 
наличии выбросав газа из ядерной области галактики. Наблюдения 
мегамаэерных галактик показали, что плотности потоков радиоизлучения 
(континуум) и в линии ОН примерно одинаковы. С другой сторны, хотя 
число наблюдений с высоким разрешением (« 1") невелико (всего 4

Рис. 3. Зависимость между 2^ и для 49 ОН мегамазерных талахтик [157]. Прямая 
линия представляет линию регрессии с наклоном 1£6, а пунктирная (наклей 138) - линию 
регрессии после учета эффекта Малмквиста.
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галактики: Arp 220, Mkn 273, III Zw 35, IRAS 17208-0014) [143-149], они 
показывают, что излучающее облако ОН наложено на источник 
рядиоконтинуума. Эти факты указывают на то, что в мегамазерных 
источниках осуществляется слабое усиление излучения радиоконтинуума 
япра в ненасыщенном режиме [143]. Инверсия уровней молекулы ОН 
происуопит под воздействием мощного IR излучения галактики [6,9, 
151-153]. Мегамазерное излучение ОН методом РСДБ исследовалось 
только у Агр 220 [146, 150]. Согласно работе [150] основное излучение 
исходит из области с размером <10 пк, а максимум линии излучает 
область с размером <1 пк. Примерно 70% интегрального излучения линии 
исходит от области <10 пк, т.е. мазерное облако занимает объем <10’ пк’. 
Оценки показали, что мегамазер в Агр 220 накачивается компактным 
(<30 пк) и теплым (Т >150 К) IR источником, окруженным холодной 
пылью с размером >100 пк, а эффективность накачки >0.01. Высокий 
процент эффективности накачки свидетельствует о том, что в Агр 220 
основное излучение ОН исходит от компактного ядра, а не от протяженной 
области звездообразования вокруг ядра [150]. Мартен и др. [154] показали, 
что оптическая толщина линии ОН уменьшается с увеличением ширины 
линии и увеличивается с ростом IR светимости. Таким образом, при 
фиксированном значении IR светимости с уменьшением ширины линии 
ОН светимость растет.Теперь перейдем к обсуждению связи он tut
[133,151]. Эта связь в рамках ненасыщенного мазерного излучения 
интерпретируется следующим образом: С одной стороны, число 
инвертированных ОН молекул (следовательно и ОН светимость) пропор
ционально IR светимости [135, 153], а с другой стороны предполагается, 
что IR светимость пропорциональна радиосветимости галактики в кон
тинууме и тогда Однако анализ [157] показал,
что при выводе статистической зависимости L0B~LFa'1 не были учтены 
эффект Мадмквиста [155] и тот факт, что IR и радио светимости необя
зательно должны быть связаны линейно [156].

На рис. 3 приведена зависимость Log от Lm для выборки 49 
мегамазерных галактик [157]. Прямая линия представляет линию регрессии 
с наклоном 1.66 и коэффициентом корреляции 0.85. При учете эффекта 
Малмквиста наклон линии составляет 1.38 (пунктирная линия), а 
коэффициент корреляции 0.70 [157]. Таким образом зависимость между 
Lob * ие является квадратичной, как принималось раньше. В [157] 
также исследовалась связь между Lm и Lt для этой выборки мегямяурпя 
Из 49 объектов для 35 галактик известны данные наблюдений с 
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разрешеним <5" в радиоконтинууме (в основном из VLA наблюдений). 
Анализ этих данных показал, что IR и радио светимости центральных 
компонент связаны соотношением Zj-Z^0-” (коэффициент корреляции 
0.85) [157]. С другой стороны, согласно (см., например, [93,156,158,159]) 
IR - радио связь в различных частях галактики различна. Эта связь 
намного сильнее в ядерной области галактики, чем в области диска. 
Однако, в ядерной области, в масштабе миллисекунды дуги, согласно 
[158] эта связь вовсе отсутствует. Лонсдейл и др. [158] опубликовали 
результаты РСДБ наблюдений 31 галактики с мощным IR излучением. 
Из этого списка 13 объектов являются также мегамазерными галактиками. 
Оценки [157] показали, что для 13 галактик на самом деле корреляция 
между IR и радио светимостями существует (Zy-Z^,0-*, коэффициент 
корреляции 0.6), а для остальных 18 галактик без ОН излучения эта 
связь действительно отсутствует. Таким образом, складывается следующая 
картина: во-первых, связь между LOB и Lm не является квадратичной 
и, во-вторых, нельзя принимать, что L* и Lm всегда связаны линейно. 
При обсуждении связи Lt и Z^ в мегамазерных галактиках необходимо, 
чтобы эти величины относились к той области, где происходит мазерное 
излучение. Вышеизложенные вопросы о мегамазерных галактиках более 
подробно рассмотрены в [157]. Теперь рассмотрим мазерное излучение 
других молекул, которые были обнаружены в галактиках.

По нашим данным, к настоящему моменту известны 18 галактик, у 
которых обнаружено мазерное излучение водяного пара (Н,О, 1=1.35 см) 
([160-162]»ссылки в них). Из них 10 объектов составлют группу 
мегамазерных Н2О галактик (списки этих мегамазеров Н2О приведены в 
[161,162]). В некотооых близких галактиках (МЗЗ, БМО) мазерное излуче
ние HjO обнаружено в направлении областей звездообразования. Эти 
мазеры по своим характеристикам очень близки к мазерам, которые 
встречаются в областях звсздообразавания нашей Галактики [163]. По 
всей вероятности, эти внегалактические мазеры, как и в Галактике, встре
чаются в ОВ-ассоциациях, которые являются очагами звездообразования 
и локальные области звездообразования находятся в них [163,164]. 
Наблюдения в БМО были проведены в направлениях 80 НИ областей, 
но было обнаружено всего 4 м.-черных Н2О источника, что свидетельствует 
о низкой частоте звездообразования в БМО по сравнению с Галактикой 
[160]. Мегамазеры Н,О в отличие ст мазеров в близких галактиках, 
наблюдаются в ядерной области галактики. Характерной особенностью 
мегамазеров Н,О является широкий интервал их лучевых скоростей (до
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700 км/с), высокая светимость и компактность области излучения (<1 
пк). Мегамаэсры HjO наблюдаются преимущественно в активных галакти
ках и среди них высок процент Сейфертовских галактик 2-го типа [162]. 
Иногда мегямячеры Н,О покатывают лучевые скороеш, отличные (до 300 
ум/с) от скорости материнской галатики, как, например, в NGC 3079, 
NGC 4258, NGC 1068, Мкл 1210. Мегамазеры Н2О пространственно не 
совпадают с областями излучения ОН мазеров. Согласно Хасчик, Баан 
[165] мегамазер в галактике NGC 4258 показывает быструю переменность 
излучения. На основе переменности излучения они предположили, что 
мазерное усиление в NGC 4258 является ненасыщенным. Недавно, Накаи 
и др. [166] сообщили об обнаружении переменных, высокоскоростных 
компонентов мазерного излучения у этой галактики. Эти компоненты 
смещены от главного компонента на ±1000 км/с. Компонент, сме
щенный в красную соторону, показывает переменность излучения и лу
чевой скорости. РСДБ наблюдения показали, что этот компонент сме
щен от главного компонента примерно на 1.6 пк. Авторы предполагают, 
что главный компонент излучает в ненасыщенном режиме, а компонент, 
смещенный в красную сторону, излучает в насыщенном режиме. Возник
новение этих компонентов в NGC 4258 авторы связывают с рассеянием 
излучения главного компонента в платной плазме.

Мегамаэер радиолинии формальдегида (Н,СО, Х=6.2 см) является 
индикатором среды со средней плотностью молекулярного водорода (пш 
-KP-IO4 см՜3). Это излучение пока надежно обнаружено у 8 галактик 
(список приведен в [167], и ссылки в ней). У 9 галактик формальдегид 
обнаружено в поглощении. Некоторые галактики, как, например, NGC 
253 и NGC 3079 показывают как излучение, так и поглощение HjCO. 
Обычно эмиссии HjCO и ОН покатывают сходные свойства. Ненасы
щенный мазер с низким усилением хорошо объясняет излучение этой 
молекулы [167, 168].

Мазерное излучение СН на волне 9.1 см обнаружено у 9 галактик 
(см.дтапример, [154]). Вопросы накачки мазера СН обсуждались в [153]. 
Структуры вращательных уровней СН и ОН очень похожи. Однако 
излучение СН возбуждается в среде с относительно меньшей плотностью, 
чем излучение ОН. По всей вероятности молекулы ОН, Н2СО и СН 
возбуждаются в разных слоях того же облака.

5. IX - радио связь в галактиках. Радиоизлучение галактики 
состоит из двух компонентов: теплового и нетеплового. Нетепловой 
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компонент обусловлен синхротронным излучением, а тепловой компонент 
представляет свободно-свободное излучение от областей ионизированного 
водорода. Вклад этих компонент в интегральное излучение зависит от 
частоты и типа галактики. Так, например, тепловой компонент растет с 
частотой, в то время как нетепловой компонент слабеет. В спокойных 
галактиках тепловой компонент практически отсутствует и радиоизлучение 
характеризуется синхротронным излучением. В ГВЗ тепловой компонент 
растет, особенно на высоких частотах (>10 ГГц). В ряде работ 
предпринимались попытки разделить тепловой и нетепловой компоненты 
радиоизлучения галактик (см., например, [169-172]). Связь между Ш. 
радио излучениями галактик исследовалась во могих работах (см., на
пример, [48,93,158,170,172-180]). Было установление, что 1И. - радио связь 
является универсальной зависимостью. Она наблюдается от нормальных 
до активных галактик и п окрывает широкий диапазон светимостей (-105). 
Часто наблюд ается линейная связь между ними. Возникает естественный 
вопрос: почему эта связь универсальна и какие процессы ответственны 
за ее существование? Так как связь Ьа-Ьт существует также для 
нормальных галактик, где активность ядра невелика то естественно, что 
не ядро галактики играет главную роль в существовании этой связи. 
Хотя это не означает, что в активных галактиках ядро не влияет на эту 
связь, однако этот вопрос мало исследован. Процесс звездообразования 
протекает во всех галактиках, вследствие чего возникают тепловое и 
нетепловое излучения. Поэтому, многие справедливо считают, что 
корреляция между Ш. (тепловое излучение) и радио (тепловое+нетепловое) 
излучениями является следствием звездообразования в галактиках. 
Предполагется, что во время звездообразования помимо ионизирующего 
излучения возникает также поток космических лучей. Ионизованный газ 
излучает тепловое радиоизлучение, а электроны космических лучей, 
взаимодействуя с магнитным полем, излучают синхротронное радиоиз- ' 
лучение. В ряде работ показано, что во время звездообразования 
массивная звезда макет вспыхнуть как сверхновая звезда П или 
1Ь типов. Звезда с массой 5-8Л£и в конце своей жизни также может 
вспыхнуть как сверхновая звезда (см., например, [177,181]). Биерман 
[181] и Улвестад [182] показали, что светимость нетеплового радиоизлуче
ния пропорциональна . частоте вспышек сверхновой. Таким обрезом, 
нетепловое радиоизлучение зависит от частоты звездообразования массив
ных звезд (>5ЛГв). С другой стороны эти же звезды являются причиной 
возникновения теплового 1Я и радио излучений. Поэтому в галактиках 
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мы наблюдаем тесную линейную связь между IR и радио излучениями, 
и причиной згой зависимости является звездообразование. Другой важной 
задачей является выяснение причин, которые иногда приводят к отклоне
нию указанной зависимости от линейной [183]. К нелинейности могут 
приводить те компоненты IR и радио излучений, которые не являются 
следствием звездообразования в галактике. В частности, если холодный 
компонент IR излучения связан с пылью, нагретой старыми звездами, то 
его вклад в Lm приводит к увеличению наклона (>1) между LK-Lm 
[184,185]. Часть космических лучей может покинуть галактику посредством 
диффузии и не будет участвовать в указанной корреляции [186,187]. Эти 
эффекты могут проявляться, в основном, в галактиках с низкой свети
мостью. Кондон и др. [93] показали, что учет этих факторов не может 
привести к линеаризации зависимости Lg-Lm. Поэтому они предложили 
эмпирический метод линеаризации, считая, что , во-первых, массивные 
звезды (>8^4) могут внести существенный вклад в холодный компонент 
IR излучения [19,188], во-вторых, менее массивные звезды могут быть 
причиной существования диффузного IR излучения, где уровень 
радиоизлучения невелик [177]. Вопрос линеаризации исследовался также 
в [48,172,177,178]. Хю и др. [177] рассматривали связь Lt֊Lm в рамках 
калориметрической модели, предполагая, что частота ускорения электро
нов космических лучей пропорциональна частоте вспышек сверхновых 
звезд. Средняя продолжительность жизни этих электронов <10* лет и они 
теряют свою энергию посредством обратного Комптон-эффекта и 
синхротронного излучения. В этой схеме радиосветимость слабо зависит 
от магнитного поля (J0-07). Также принимается, что массивные звезды 
(>5JHe, возраст -10*) ответственны за наблюдаемую корреляцию, а звезды 
с массой <5М9, возраста 3105 лет не вносят существенный вклад в радио 
и IR излучения. Именно вклад звезд с массой <5MQ является основной 
причиной нелинейной зависимости между нормализованными к массе 
галактики светимостями Lg /M֊(Lm/М)м։. Таким образом, согласно Хю 
и др. [177] нелинейность между IR и радио излучениями возникает 
вследствие того, что разные галактики имеют разные "истории” 
звездообразования (star formation history - отношение числа старых звезд 
к числу молодых звезд). Хю и др. [178] показали, что звезды с 
промежуточной массой (5-201/^) могут вносить существенный вклад в 
нетепловое радиоизлучение и в холодный компонент IR излучения. 
Согласно их (щенке в спиральных галактиках имеет место следующая 
связь между радио и IR излучениями: теплый компонент IR излучения
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коррелирует с тепловым радиоизлучением, а холодный компонент IR 
излучения тесно коррелирует с нетепловым радиоизлучением галактики. 
Следует отметить, что последняя связь является более тесной, чем первая. 
Согласно [172], связь - тепловое радиоизлучение - FIR излучение галактик 
имеет наклон 0.97, а связь синхротронное радиоизлучение - FIR излучение 
имеет наклон 1.33. Они также получили, что на высоких светимостях 
доминирует синхротронное радиоизлучение, а на низких - тепловое 
радиоизлучение. В результате этого на высоких частотах (15 ГГц) связь 
Lt-Lm является линейной, а на низких частотах (408 МГц) эта связь 
нелинейна (наклон -1.15). Вообще, наблюдения показывают, что на 
высоких частотах, где вклад теплового радиокомпонента излучения выше, 
чем синхротронного, наклон зависимости LfLm близок к единице, а на 
низких частотах этот наклон больше единицы (1.1-1.3), так как на этих 
частотах вклад синхротронного радиоизлучения больше, чем теплового 
радиокомпонента. Нелинейность зависимости -Lm для синхротронного 
излучения, объясняется тем, что хотя число электронов в космических 
лучах может быть зависимым от частоты звездообразования, другие 
физические характеристики синхротронного излучения (магнитное поле, 
возраст электронов) могут быть нелинейно связаны с частотой звездо
образования [172]. Анализ наблюдательных данных показал, что связь 
Lf-Lm не зависит от морфологического типа галактики, а также от наличия 
перемычки [189]. В галактиках с высокой светимостью, где вклад 
активного ядра существенный, связь LK-Lm может быть нелинейной, 
однако этот вопрос практически не исследован. Недавно Сопл, Александер 
[190] исследовали IR - радио связь для активных галактик. Было показано, 
что в радиоспокойных активных галактиках эта связь такая хе, как в 
нормальных и ГВЗ. Поэтому они предполагали, что IR и радио излучение 
в таких активных галактиках обусловлено вспышкой звездообразования 
в материнской галактике, а не активностью ядра. Этот вопрос более 
подробно исследован в [191]. В частности, используя модель непрерывного 
звездообразования, авторы [192] получили, что вспышка звездообразования 
вполне может объяснить IR - радио связь в радиоспокойных активных 
галактиках с без привлечения активного ядра. Эта
связь мало зависит от начальной функции массы и предельных значений 
масс во время звездообразования (см. также [170]). Однако чистая мод ель 
вспышки звездообразования не в состоянии объяснить IR - радио связь 
для тех радиоспокойных активных галактик, которые имеют 
4 J<lg(Z,ra/Z1)<5.3. В этом случае радиоизлучение галактики обусловлено 
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активным ядрам. Вспышка звездообразования также не в состоянии 
объяснить IR - радио связь в радиомощных активных галактиках 
(радиогалактики, радиоактивные квазары). В этих системах доминирую
щую роль играет активное ядро. Перес-Олея, Келина [192] предложили 
более полную эволюционную модель сверхвспышки звездообразования 
[93] в галактиках. Согласно этой модели в околовдерной области галактики 
вследствие мгновенной вспышки звездообразования образуется скопление 
звезд с массой SIOW, (компактная или сверхвспышка звездообразования 
[93]). В дальнейшем наложение отдельных мгновенных вспышек приводит 
к непрерывной вспышке звездообразования. В рамках этой модели, первые 
6 млн лет вспышки, когда звезды еще не достигли главной последова
тельности, вся энергия скопления ионизирует газ. Поэтому в этот период 
доминирует тепловое радиоизлучение (спектральный индекс 0.1). Далее 
звезды с массой >8Л/, начинают вспыхивать как сверхновые П типа и 
этот процесс продолжается около 40 млн лет. В этот период доминирует 
нетепловое радиоизлучение (спектральный индекс (0.5-0.7)).

В ряде работ было показано, что в мощных IR галактиках отношение 
не зависит от IR светимости [156, 189]. Между тем, согласно 

[156], радиосветимость центрального компонента мощных ИК галактик 
обратно пропорциональна L^JL^. В рамках модели [191] эти зависимости 
можно легко объяснить. А именно, радио и IR излучения обусловлены 
компактной вспышкой звездообразования. С уменьшением отношения 
LfjJLj, увеличивается вклад ядра, что приводит к увеличению радиосвети
мости, в то время как IR светимость остается неизменной. Иначе говоря, 
вероятно, активное ядро в мощных и сверхмощных IR галактиках на FIR 
излучение не влияет и последнее полностью обусловлено вспышкой 
звездообразования. Это предположение согласуется с результатами 
исследований IR спектре® активных галактик (см., например, [193] и 
ссылки в ней). Согласно этим исследованиям, в активных галактиках 
ядро вносит определенный вклад в NIR и MIR областях, а в FIR области 
вспышка звездообразования определяет это излучение.

6. Заключение. Наш обзор, конечно, не может претендовать на 
полноту в обсуждении IR и радио свойств галактик со вспышкой звездооб
разования. Мы пытались выделить лишь основные особенности и свойства 
этих галактик и высказать некоторые предположения. Иногда мы 
констатировали факты, которые пока не няптпи объяснения

Достижения последних лет в области радио и инфракрасной 
астрономии расширили наши знания в вопросах звездообразования в 
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галактиках. Однако многие вопросы остаются неразрешенными. В част
ности, влияет ли активность ядра на звездообразование и каким образом. 
Каковы механизмы звездообразования в центральной части и в диске 
галактики, особенности компонентов газа, их связь и пространственное 
распределение в областях звездообразования.

Дальнейшее увеличение чувствительности приемной аппаратуры и 
пространственного разрешения систем телескопов продвинут наши знания 
еще дальше. Поэтому, на наш взгляд, очередной прогресс в изучении 
областей звездообразования в галактиках следует ожидать после 
осуществления проектов Инфракрасная Космическая Обсерватория (In
frared Space Observatory, находится на орбите с 17 ноября 1995г. и первые 
научные результаты будут доступны в 1996г.) и Радиоастрон (Radioastron, 
1997г.). Обнаружение новых и более слабых IR источников следует 
ожидать после осуществления проекта DENIS (Deep Near-Infrared Sur
vey, 1996г.).

Автор выражает благодарность сотрудникам Бюраканской обсерватории 
АТ. Каллогляну, ГА Арутюняну и Т.Ю. Магакяну за полезные замечания.

Бюраканская астрофизическая
обсерватория, Армения

STARBURST IN THE GALAXIES. 
THE PROPERTIES IN THE INFRARED 

AND RADIO BANDS

RAKANDALIAN

The review of infrared and radio properties of starburst in the galaxies is 
presented. It includes normal and staiburst galaxies.
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