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In this study we carry out detailed spectral classification of 173 AGN candidates from the 
Joint HRC/BHRC sample, which is a combination of HRC (Hamburg-ROSAT Catalogue) and 
BHRC (Byurakan-Hamburg-ROSAT Catalogue). These objects were revealed as optical counterparts 
for ROSAT X-ray source^, however spectra for 173 of them are given in SDSS without definite 
spectral classification. We studied these 173 objects using the SDSS spectra and revealed the detailed 
activity types for them. Three diagnostic diagrams and direct examination of the spectra were used 
to have more confident classification. We also made identification of these sources in other 
wavelength ranges and calculated some of their parameters.

Keywords: AGN:X-ray:spectral classification: HRC/BHRC:X-ray AGN

1. Introduction. The ROSAT satellite was equipped with a mirror of 84 
cm diameter and an X-ray detector having sensitivity between 0.1-2.4 keV. With 
this satellite a whole sky survey was accomplished in X-ray. ROSAT data are 
mainly listed in two catalogs: ROSAT Bright Source Catalogue (BSC) |1| and 
ROSAT Faint Source Catalogue (FSC) [2]. They arc clearly distinguished from 
each other by X-ray flux expressed in count-rate (CR; the number of particles 
registered by the receiver per unit time, namely per Isec). ROSAT-BSC contains 
18811 sources with CR>0.05ct/s, while ROSAT-FSC, 105924 sources with 
CR<0.05ct/s with a sensitivity limit CR < 0.0005 ct/s. Thus, ROSAT catalogues 
contain 124735 X-ray sources. There are thousands of interesting objects among 
them, and even though a number of recent X-ray missions have been conducted 
(Chandra, XMM and others), ROSAT so far remains the only all-sky enough 
deep survey, particularly containing some 60000-70000 X-ray AGN. However, 
only 10000 ROSAT sources have been optically identified.

To ensure the homogeneity and completeness of the sample, only data from 
ROSAT catalogues have been taken for X-ray sources.

Among the identification works, the ROSAT Bright Sources (RBS, [3]) is 
well-known. 2012 BSC sources with CR>0.-20 and ]bj > 30° have been optically 
identified. However, most of the identified sources come from the Hamburg Quasar
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Survey (HQS, |4|), which was used as a basis for optical identifications. This 
survey was accomplished by the Hamburg Observatory Schmidt telescope with a 
diameter of 80cm and covers the entire northern sky at high Galactic latitudes. 
Spectra were obtained using a wide-angle prism (1".7). 1931 Kodak I Ha-J 
emulsion plates were used for observation with spectral sensitivity between 3400- 
5400 A . HQS low-dispersion spectra allow a preliminary classification of objects 
into a number of types, giving possibility to make up subsampjes of objects for 
further studies. Two main projects have been carried out: Hamburg-ROSAT 
Catalogue (HRC, |5|) and Byurakan-Hamburg-ROSAT Catalogue (BHRC, |6|). 
HRC is based on ROSAT-BSC and contains 5341 sources at jb| > 20" and 6 > 0° , 
while BHRC is based on ROSAT-FSC and contains 2791 fainter sources (down 
to CR = 0.04 to have confident X-ray sources) in the same area (3297 objects 
found, including many binaries).

In both catalogues, the selection of optical sources was made due to the 
following advantages of HQS:

1. The survey covers the entire extragalactic northern sky with 6 > 0" and 
|b|>20°;

2. Spectra were received with the help of an objective prism with a dispersion 
1390 A /mm allowing follow spectral energy distribution (SED) and notice some 
broad emission and absorption lines;

3. All plates of the survey arc digitized with high quality and are accessible 
for studies;

4. HQS allows a quick identification of objects and finding their data in other 
catalogues.

Among the 5341 HRC optical identifications, 1607 are given as AGN or their 
candidates and among the 2696 BHRC objects, there arc 1614 considered to be 
AGN or their candidates.

We combined these two Catalogues and created a new homogeneous and 
complete catalogue of X-ray selected AGN, which covers all the northern sky limited 
by high galactic latitudes (5 > 0°, |b| > 20°), and with CR>0.04. After some checks 
from various available catalogs, we have excluded a number of objects and included 
some missed AGN and finally it contained 4253 AGN or their candidates.

We cross-matched the Catalogue of QSOs and Active Nuclei, Version 13 
(hereafter VCV-13) [7]. VCV-13 includes only those objects, which have optical 
spectra and their spectroscopic studies confirmed their AGN nature. It contains 
168940 AGN. To complement VCV-13, we also used BZCAT [8] due to its better 
completeness for blazars (high probability X-ray sources). Though at present many- 
new QSOs and other AGN have been discovered from SDSS recent releases [9] 
and some other works, however most of them are faint objects and do not strongly 
contribute to identifications of more ROSAT sources.
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Out of the 4253 HRC-BHRC objects, 3369 sources were confirmed as AGN 
by means of optical spectral classifications; the main criteria in VCV-13 and 
BZCAT, and the rest 884 are left as AGN candidates.

Out of these 884, for 173 AGN candidates in our sample there arc spectra 
from SDSS; we are carrying out a detailed spectral classification thus introducing 
new AGN or rejecting some objects.

We have carried out cross-correlations of our sample with the recent all-sky 
and. large-area catalogues.

To determine the correct search radius for all cross-correlations and avoid 
misidentifications, a preliminary identification was made with a large radius, and 
then the distribution of distances of identifications was constructed for all sources. 
This allowed determine the correct search radius. Fig.l gives an example of such 
computation for SDSS catalogue. We conclude that objects with distances from 
the input positions up to 1.5 arcsec should be considered as genuine associations, 
though the real search radii were taken larger not to miss some genuine 
associations having larger positional errors.

500

400

300 
z

200

100

0
0.0 1.0 2.0 3.0 4.0 5.0

r (arcsec)

Fig.l. Computation of the correct radius of identifications for SDSS catalogue.

If during the identification, we had several objects corresponding to the given 
source, we selected the source, which was 3 times closer than the second one as 
a confident identification. And if the ratio of distances was smaller and it was 
not possible to identify a reliable source, a flag with <:> sign is given, which 
means a doubtful identification.

2. Observing material. As observing material we had 173 spectra of HRC- 
BHRC objects from SDSS DR7 [10], DR8 and DR9. Spectroscopic redshifts, 
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intensities (assigned as "heights") and equivalent widths of spectral lines lor 173 
of them from SDSS DR7-DR9 arc available. The wavelength range of all spectra 
is .3800-9200 A , the resolution is R 1800 2200, signal to noise ratio (S/N) is 
better than 4 per pixel al g 20.2, redshift accuracy is 30km/srms, radial velocity 
accuracy is typically 5.5km/srms. As a rule, most of these spectra have good 
quality with S/N ratio belter than 5 and only a few spectra are worse.

As SDSS observations have used the same size of the fiber, most of the resolved 
galaxies appeared to have absorption components and only very lew show pure 
nuclear spectra. Most typical absorption lines arc Mg II 5175 A , Nai 5890 A and 
Balmer lines among which most important are 11(1 absorption components superposed 
on the emission components coming from nuclei. Due to redshifts in the SDSS 
spectral range usually following emission lines appear: |OII| 3727 A, H^/Ilcf 
3889A, INcIIl] 3968A, II»;, |SII| 4069/76A, 118, Hy, |OIII| 4363A , 11(1, 
|OIII| 4959A , |OIII| 5007A , NI 5198/5200 A , Hei 5876A , [OI] 6300A , |O1] 
6364 A, |NII| 6548 A, Ha, |NII| 6583 A, [SII] 6716 A , |SII| 6731 A.

Very often SDSS measurements from their spectra are based on very low- 
quality lines at the level of noise. These automatic measurements give some 
artificial numbers that indicate non-rcal data. So, one needs to carefully check 
the spectra along all wavelengths and decide which measurements should be used 
for further studies. Especially important arc those, which are being used in the 
diagnostic diagrams (lip, JOIIIj 5007A , [OI] 6300 A , Hu, [NII] 6583A , and 
[SII] 6716+6731 A) [11].

3. Classification principles. We have used several methods for classifica­
tion of our spectra: by eye examination (taking into account all features and 
effects), by diagnostic diagrams using [OIIIJ/Hp and [0I]/Ha ratios, [OIII] Hp 
and [NII]/Ha ratios, [Oinj/Hp and [SII]/Ha ratios.

Classification by eye has been done to compare with the classification by 
diagnostic diagrams and because not all objects appeared on them. Besides, the 
broad emission line component is not taken into account on the diagnostic 
diagrams, and this may be crucial for the classification of Seyfert 1.2-1.9 
subclasses. Roughly, we distinguish Seyferts from LINERs by the criteria: 
[Oin]/Hp>4, and AON from HII by [NIl]/Ha > 2/3, [OljHoO.l criteria.

Following activity classes appear among our objects:
S1.0. Broad-line Seyfert 1. Have broad permitted Balmer HI lines and narrow 

forbidden lines. Physically are the same objects as QSOs but having smaller 
luminosities (M^ >-23) [12] and Hp/[OIII]5007 > 5.0 [13].

NLS1.0. Narrow-line Seyfert 1. Defined by [14| as soft X-ray sources, having 
narrow permitted lines only slightly broader than the forbidden ones; many Fei. 
Fell, Felll, and often strong [FeVII] and [FeX] emission lines are present.
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Introduced by Osterbrock&Pogge in 1985 114].
S1.2. Spectra of AGN, which share parameters that are intermediate between . 

those of classical Syl and Sy2 galaxies, i.e. both broad and narrow components 
are present for permitted lines (in our case Ha and lip lines display such profiles) 
112|, however, broad lines are stronger, and 2.0<Hp/[01Il]5007<5.0 [13].

NLS1.2. Narrow-line Scyfert 1.2. Have is soft X-ray sources, having narrow 
permitted lines only slightly broader than the forbidden ones; many Fei, Fell, 
Fei 11, and often strong |FeVII| and [FeX] emission lines present.

SI.5. Spectra of AGN which share parameters that are intermediate between 
those of classical Syl and Sy2 galaxies, have easily discernible narrow HI profile 
superposed on broad wings [12], but 0.333 <Hp/[OIII]5007< 2.0 [13]. Broad and 
narrow components arc approximately equal in intensity.

NLS1.5. Narrow-line Seyfert 1.5. These arc soft X-ray sources, having narrow 
permitted lines only slightly broader than the forbidden ones; many Fei, Fell, 
FeIII, and often fstrong [FeVII] and [FeX] emission lines present.

Sl.8. AGN which share parameters that are intermediate between those of 
classical Syl and Sy2 galaxies; have relatively weak broad Ha and HP com­
ponents superposed on strong narrow lines, and Hp/[OIII]5007< 0.333 [13].

NLS1.8. Narrow-line Seyfert 1.8. This is soft X-ray sources, having narrow 
permitted lines only slightly broader than the forbidden ones; many Fei, Fell, 
Felll, and often strong [FeVII] and [FeX] emission lines present.

S1.9. Spectra of AGN which share parameters that are intermediate between 
those of classical Syl and Sy2 galaxies, have relatively weak broad HP component 
superposed on a strong narrow line. The broad component of HP is not seen 
[12], and Hp/[OIII]5007 < 0.333 [13].

NLS1.9. Narrow-line Seyfert 1.9. This is soft X-ray sources, having narrow 
permitted lines only slightly broader than the forbidden ones; many Fei, Fell, 
Felll, and often strong [FeVII] and [FeX] emission lines present.

S2.0. Spectra of AGN that show relatively narrow (compared to Syl) emission 
in both permitted Ballmer and forbidden lines, with almost the same FWHM, 
typically in the range of 300-1000 km/s. No broad component is visible. A secondary' 
classification criterion is [OIII]5007/Hp > 3, to distinguish against Syln [11].

LINER. Have Sy2-likc spectra with relatively strong low-ionization lines ([OI], 
[Oil]) [15]. According to Ho et al. [16], there are 2 classes of LINERS: type 
1 show broad Balmer emission in analogy with Syls, and type 2, without broad 
Ha in analogy with Sy2s.

HII. Extragalactic HII regions. Have spectra similar to SB that is a strong 
narrow (FWHM < 300 km/s) emission line spectrum but with a ratio [OIII]/Hp > 3 
and [NII]6584/Ha<0.5, coupled with a blue continuum [12,18].

Composite (mixture of HII/LINER, HH/Seyfert or LINER/Seyfert features).
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Composite spectrum objects with presence of both I Ill and LINER or both Illi 
and Sy spectral features |I8|.

Em. Spectra with relatively low quality where one or several emission lines 
are observed without a possibility of accurate classification. These spectra typically
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Fig.2. SDSS DR7 spectra for some 
HRS-BIIRS objects, we give examples for 
each activity type, a) QSO, b) S1.0, c) 
NLS1.0, d) S1.5, e) NLS1.5, 0 S1.8, g) 
NLS1.8, h) S1.9, i) NLS1.9, j) LINER, 
k) Composite (HII/S1.8), 1) Composite 
(HII/LINER), m) HII, n) Em, o) Abs.

have strong stellar component, and emission lines are hardly noticed above the 
continuum and absorption-line spectrum.
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4. Results of study of spectra and classification. We started studying 
spectra with identifications of spectral lines. We have used only lines having 
intensities 3o over the noise level, lip also appears in absorption on most of 
these spectra. We studied the influence of lip absorption component on the 
emission-one, which is important for using of the numerical data given in SDSS 
tables. Alter identifications of the emission lines we decided which of them should 
be used to build diagnostic diagrams. Altogether 553 spectral lines were selected 
(7 lines from each of 79 emission line objects), but only 502 of them were used 
(77 lip, 77 |()III| 5007A , 70 |()l| 6300Â, 71 Ila, 71 |NII|6583A , 68 [SH| 
6717 A , 68 [SI11 6731 A ). As a result, we. could build diagnostic diagrams using 
[Oni]/Iip and [Nll]/lla ratios for 68 objects, [Ollll/lfp and [0I|/Ha ratios for 
64 objects, [Olll]/Iip and [SII]/Ha ratios for 66 objects. In addition, we have 
identified following spectral lines important for AGN, which arc not given in 
SDSS tables: |NclII| 3869A, |NellI| 3968A, |SII| 4069/76 A , Hei 4471 A, 
Hell 4686A , NI 5198/5200A , |NII| 5755A , Hei 5876A , [FeVIIJ 6087A, Hei 
6678Â, Hei 7065 A, |ArIII| 7136A, |ArIV[ 7237A, [OIIJ 7319À , [O1I|

-2.4 -2.0 -1.6 -1.2 -0.8 -0.4 0.0 -2.0 -1.6 -1-.2 -0.8 -0.4 0.0 0.4

6300/Ha 6583/Ha

(6717+6731)/Ha

Fig.3. Diagnostic diagrams for HRS- 
BHRS objects constructed from emission line 
intensity ratios.
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7329 A . More often the forbidden lines appear in AGN spectra and permitted 
lines are stronger for HII galaxies.

We give in Fig.3 the diagnostic diagrams: in the diagnostic diagram a) we used 
[01 ] Ila and [OIII] HP line intensities ratios, for the diagnostic diagram b) 
[NII], Ila and [OIII], lip line intensities ratios, and for the diagnostic diagram c) 
we used [SII|/IIa and [OIIIJ/Hp line intensities ratios [11].

On diagnostic diagrams the narrow-line AGN are separated into 3 main groups 
(HII, Sy, LINER). In addition, there are objects in intermediate areas, which have 
been classified as Composites [11] having both AGN and HII features.

As a result of classification both from the diagnostic diagrams and by eye 
examination of all spectra, 4 (2.3%) QSOs, 42 (24.3%) Seyfert galaxies, 1 (0.6%) 
LINER, 6 (3.5%) Composite spectrum objects, 26 (15.0%) HIIs, 17 (9.8%) other 
Emission-line galaxies, and 66 (38.2%) Absorption-line galaxies (possible hidden 
AGN) have been revealed among these 173 objects (Table 1).

• Table 1

DISTRIBUTION OF THE STUDIED 173 OBJECTS BY ACTIVITY TYPES

Activity type Number of 
objects

Activity type Number of 
objects

QSO 4 LINER 1
S1.0 1 LINER/Sy 1

NLS1.0 1 HII/Sy 1
S1.5 3 HII/LINER 4

NLS1.5 3 HII 26
S1.8 12 Em 17

NLS1.8 10 Abs 66
S1.9 10 Star 3

NLS1.9 2 UnCi 8

Note, that 41 of our objects have classification in NED. We reclassified these 
objects as well.

Table 2 lists the parameters of the main emission lines of the HRC-BHRC 
galaxies studied here. We have left only lines having 3o over the noise level. 
The successive columns list the names of the objects, line intensities, the FWHM, 
EW, respectively for the spectral lines [Oil] 3727 A , HP, [OIII] 4959 A , [OIII] 
5007A, [01] 6300A, [NII] 6548A, Ha, [NII]6583A, [SII] 6716A and [SII] 
6731 A. Next columns list [Oin]/Hp, [0I]/Ha, [NII]/Ha, [SII]/Ha line in­
tensities ratios, activity types based on these ratios or direct classification from 
spectra and activity types based on NED. These all parameters arc given for 79 
HRC-BHRC objects having measured Une parameters in SDSS DR7-DR9.

4253 HRC-BHRC objects have been cross-correlated with SDSS DR7- DR9
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Table 2*

LISTS OP PARAMETERS OF HIE MAIN EMISSION LINES 
OF Till- HRC-BHRC GALAXIES

* Complete Table 2 is given only in electronic form in Vizier database of astronomical 
catalogues.

N I 2 3 4 5 6
Ions Wave­

length
JO 13205.2

1024001
J090532.5

1 233505
.1091707.4

1-210058
J093846.3 

• 202459
J095123.4
+220723

J095329.3 
t221020

|O1I| 3727 11.040 6.411 24.424 -8.014 13.862 13.813
lip 4X62 146.100 4.810 28.396 4.774 37.162 12.844

IOIIII 4959 45.520 1.084 25.668 4.513 11.212 8.331
IOIIII 5007 137.900 2.885 85.112 11.834 37.171 24.826

Height |OI| 6300 4.369 0.904 4.301 2.060 3.488 2.118
|NH| 654X 2.418 1.838 20.193 11.892' 45.894 18.406
Ha 6563 545.400 18.445 92.859 25.557 155.402 49.820

|NII| 6583 45.970 5.617 38.929 12.842 64.9.32 35.352
ISII1 6716 12.490 4.393 18.373 3.579 19.353 5.713
|S1I| 6731 11.900 2.445 14.963 2.254 13.937 5.171
|OI1| 3727 2.359 12.241 2.853 0.674 3.190 3.843
HP 4862 34.401 6.788 3.124 7.375 13.104 5.927

IOIIII 4959 11.038 2.701 2.779 1.362 4.713 3.117
IOIIII 5007 33.932 5.992 9.756 5.06.3 16.202 11.094

EW |OI| 6300 1.241 3.025 0.554 0.311 1.089 1.164
INUI 6548 0.706 3.333 10.795 21.098 27.747 28.768
Ha 6563 159.567 40.184 17.013 33.782 78.083 48.638

|NH| 6583 13.481 13.570 17.759 21.416 29.151 54.338
|S1I| 6716 3.717 6.647 5.964 5.964 6.647 5.964
ISHI 6731 3.548 7.103 2.078 1.368 4.137 4.003
|OH| 3727 369.471 311.174 244.190 487.539 379.755 460.809
HP 4862 1527.572 227.714 225.359 1332.285 652.889 487.418

IOIIII 4959 369.471 362.389 202.587 259.442 731.905 337.084
IOIHI 5007 369.471 303.171 218.012 361.975 744.752 404.832

FWHM |OI| 6300 369.471 247.573 204.809 69.413 417.306 278.500
INIII 6548 369.471 190.882 862.637 862.918 801.617 862.703
Ha 6563 1527.572 242.159 265.268 642.100 659.089 449.955

|NII| 6583 369.471 260.473 648.454 789.681 592.522 773.372
[Sin 6716 369.471 261.856 207.479 243.622 389.354 372.835
ISHI 6731 369.471 297.245 206.669 280.180 377.579 342.031

OIII]/IIp -0.025 -0.222 0.477 0.394 0.000 0.286
[OI]/Ha -2.096 -1.310 -1.334 -1.094 -1.649 -1.371
[NIlpHa -1.074 -0.516 ֊0.378 -0.299 -0.379 -0.149
[SII]/Ha -1.350 -0.431 -0.445 -0.642 -0.669 -0.661

Class NLS 1.8 HII Sy 1.8 NLS 1.8 HII NLS 1.5
NED n/a n/a Sy 1 QSO Sy 1.2 QSO
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with the search radius of 10 arcsec. 156 spectra have been obtained from SDSS 
DR7, 8 additional spectra from DR8 and 9 additional spectra from DR9. The 
lowest SDSS redshift for these objects is 0.004 and the highest is 2.865. The 
average redshift is 0.224.Thc distribution of these redshifts is given in Fig.4. As 
we sec in Fig.4 the redshifts of the most of objects arc between 0.02 and 0.20. 
The average values of SDSS u, g. r, i, z magnitudes for these objects arc 18.94. 
17.53, 16.75, 16.36 and 16.10, respectively.

Fig.4. The distribution of redshifts for 173 X-ray sources.

5. Multiwavelength data. These 173 objects have been cross-correlated with 
GALEX [19] UV catalog with a search radius of 30 arcsec: 91 objects have been 
cross-matched; 42 of them on a distance of 1 arcsec and 49 objects on 2.5 arcsec 
distance. The average values of fluxes at GALEX FUV and NUV bands are 20.14 
mag and 19.89 mag respectively.

173 objects having spectra on SDSS have been cross-correlated with 2MASS 
[20] NIR catalog with a search radius of 30 arcsec. 138 objects have been found 
between 0.02 arcsec and 1.74 arcsec with average radius of 0.38 arcsec. The average 
values of 2MASS J, H, K magnitudes for these objects arc 15.31, 14.59 and 14.07, 
respectively.

The 173 objects have been cross-correlated with All WISE [21] NIR/MIR 
catalog with a search radius of 25 arcsec: 171 objects have been cross-matched; 
161 of them on a distance of 1 arcsec and 10 objects on 1.9 arcsec distance. The 
average values of magnitudes at WISE Wl, W2, W3, and W4 bands are 13.61, 
13.28, 11.12 and 8.45, respectively.

These 173 HRC-BHRC objects have been cross-correlated with IRAS PSC [22] 
and FSC [23] with a search radius of 100 arcsec and 7 objects have been found.
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Table 3"

DIFFERENT PARAMETERS OF OUR SAMPLE BASED ON RESULTS 
OF CROSS-MATCHING Willi MULTI WAVELENGTH CATALOGS

Complete Tabic 3 is given only in electronic form in Vizier database of astronomical catalogues.

N 3 4 5 6 1 .
1RXS J003128.0 J 142424.8 J095329.3 1132409.9 1084800.4 J 170045.9 J15H04.51

+022525 +251427 +221020 +135855 +314648 +291925 +112137
CR(cr/s) 0.0463 0.082 0.0423 0.055 0.0407 0.098 0.14

HR 1 0.44 0.16 0.52 0.58 0.3 0.72 -0.23
HR 2 -0.05 -0.1 -0.27 0.17 0.08 0.08 0.3

F. (mW/m2) 4.93E-13 7.5 IE-13 4.68E-13 6.26E-I3 4JJ3L 13 I.19E 12 9.93E-13
RAJ (deg) 7.86515 216.1011 148.3609 201.0418 131.9960 255.1949 227.761
DEJ(deg) 2.43616 25.24101 22.17054 13.9765 31.78566 29.32405 11.36283
u (mag) 18.635 19.305 18.387 14.756 16.494 17.721 17.989
g (mag) 17.120 18.146 18.474 12.792 14.465 16.355 17.620
r (mag) 16.3.35 17.345 18.159 11.946 13.536 15.597 17.410
i (mag) 15.849 16.878 17.829 11.575 13.064 15.129 16.876
z (mag) 15.508 16.776 17.749 11.273 12.737 14.807 16-.998

z (redshift) 0.078536 0.233124 0.221736 0.022968 0.067306 0.06827 0.112806
□ALEX-SDSS(as) 1.005 0.42 0.752 1.301 0.405 2.5

FUV(mag) 21.221 19.657 18.262 19.631 21.363 19.416
NUV(mag) 20.058 19.348 18.036 18.035 19.984 18.817

2MASS-SDSS(as) 0.366 1.049 0.111 1.344 0.346 0.239 0.233
J (mag) 14.922 15.629 16.485 12.125 13.8 14.407 15.97
H(mag) 14.061 14.883 15.765 11.408 13.376 13.591 15.207
K(mag) 13.54 15.293 14.705 11.122 12.794 13.115 14.175

IRAS-SDSS(as) 36.3 13.1 16.8
F„(W 0.25 0.07442 0.069
F»(Jy) 0.4573 0.2131 0.08875
F„(Jy> 0.4215 0.1602 0.2133
F,«,(Jy) 1 0.5504 1.099

WISE-SDSS(as) 0.43 0.868 0.159 1.712 0.306 0.255 0.13
Wl(mag) 12.83 13.90 13.66 10.15 11.25 12.26 12.98
W2(mag) 12.51 13.49 12.73 10.20 11.28 11.96 12.00
W3(mag) 8.51 10.62 9.26 9.71 10.63 8.79 8.78
W4(mag) 5.88 8.73 6.48 8.08 8.46 6.42 6.21

NVSS-SDSS(as) 2.04 1.52 4.99 8.53 6.99
4 6.9 7.2 45 2.5

HRST-SDSS(as) 0.617 0.244 1.444 0.355 0.161 0248
■j,./mly) 
FJmJy)

2.99 6.12 4.65 25.56 1.81 2.72
2.63 7.36 4.88 25.98 1.8 2.49

V(km/scc) 22638.25 61960.95 59291.24 6811.29 1567.88 19783.40 31943.87
D(Mpc) 325.845 932.466 889.373 96.493 22.1001 283.916 464.344
L,(W) 7.28E+35 1.19E+37 6.61E+36 7.30E-34 2.38E+33 1.31E+36 3.17E-36
Lr(W) 6.64E+36 2.80E+37 1.18E+37 9.40E+36 9.94E+34 9.75E-36 5.33E-36

Mr(mag) -21.27 -22.73 -21.81 -21.76 -16.86 -21.71 -21.06
Activity type HII LINER NLS1.5 ABS Em Sy 1.9 NTS 1.8
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The average distance of cross-matching was 20.15arcsec. The average values of fluxes 
of these objects at 12, 25, 60 and 100 pi wavelengths are 0.21 Jy, 0.24 Jy, 0.29 Jy 
and 1.86Jy, respectively. Here we did not use fluxes given with upper limits, i.e. 
without exact measurements.

These objects have been cross-correlated with NVSS |24] radio catalog as well. 
38 objects out 41 associated have been cross-matched in 30 arcsec radius. The 
average flux at 21 cm is 33.48 mJy.

173 HRC-BHRC objects have been cross-correlated with the FIRST 125] radio 
catalog. 42 objects have been found in 1 arcsec radius, 10 of them are in 3 arcsec 
radius. The average FIRST integral flux is 23.85 mJy (FIRST also gives the peak 
flux, which is a signature of the shape of the radio source, but this does not match 
with NVSS fluxes and the total luminosity).

Table 3 lists different parameters of our sample based on results of cross­
matching with multiwavelength catalogs. The successive columns list the ROSAT 
data (ROSAT name of the object, count rate, hardness ratio 1, hardness ratio 2, 
X-ray flux), SDSS data (RA and DE J2000, u, g, r, i, z mag, redshift), GALEX 
data (cross-matching distance, FUV, NLJV mag), 2MASS data (cross-matching 
distance, J, H, K mag), IRAS (cross-matching distance, fl2, 125, f60, flOO Jy), 
WISE data (cross-matching distance, S65, S90, S140, SI60 Jy), NVSS data (cross­
matching distance, S1.4 in mJy), FIRST data (cross-matching distance, F^, Fmt 
in mJy), radial velocity, distance (H = 72), luminosities, Mr mag and activity type 
for each of our sample objects.

We give in Table 4 the average parameters for our 162 objects, having definite 
activity types. The successive columns list the activity types, numbers, average redshifts, 
average absolute Mr magnitudes, average u-g and g-r colors, and X-ray/opt flux ratios 
for AGN (QSO+Sy+LINER), Composites, HIIs, Em and Abs galaxies.

All AGN (Sy+LINER) and Composites together in average have redshift 
0.391, which is 1.8 times higher than that for HIIs. The average absolute 
magnitude of all AGN and Composites together is Mr =-22.18, which is smaller

Table 4

MEAN PHYSICAL PARAMETERS OF HRC-BHRC OBJECTS 
OF DIFFERENT ACTIVITY TYPES

Activity type Number 
of objects

<Rcdshift> HR1 Mr u-g g-r

QSO+Sy+LINER 47 0.347 -0.09 -22.11 0.74 0.54 -0.50
Composite 6 0.061 0.16 -21.32 1.19 0.53 -0.77

HII 26 0.078 -0.13 -22.02 1.14 0.56 -0.92
Em 17 0.126 0.34 -22.41 1.74 0.95 -0.83
Abs 66 0.125 0.49 -22.55 2.05 1.09 -0.98
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than that for Illis by 0.39 Mr. The average u-g color lor all AGN and Composites 
together is 0.95 and that lor Illis is I'".15. The average g֊r color for all AGN 
and Composites together is O'".52 and that lor Illis is O'".57.

The radial velocities of our sample of objects arc between 6800-245851 km/s, 
the distances arc between 96-5410 Mpc, the M, absolute magnitudes arc between 
-16.68 to -30.36.

In Fig.5, we give the distribution of objects by log(CR)+0.4r vs r. It is 
especially interesting to consider these ratios for absorption line galaxies to 
understand if they have hidden AGN or have X-ray flux due to the integral 
galactic radiation. The AGN distribution is on a discrete area between the line 
A (log(CR) + 0.4r = 4.9) and the line В (log(CR) + 0.4r = 6.4) [26|.

Fig.5. The distribution of combined X-ray count rate (in logarithmic scale) and SDSS r 
magnitude vs. SDSS r magnitude.

This way we have found 50 (between line A and B) objects that may be 
suspected to have hidden AGN.

6. Summary and Conclusion. We have created a large homogeneous 
sample of X-ray selected AGN and carried out spectroscopic investigation for those 
objects having SDSS spectra. 173 objects appear in this list and we have classified 
them by activity types using three diagnostic diagrams and eye examination of 
the spectra (to be complete in classification of broad line AGN). Many Seyferts, 
LINERs, Composites and Starburst have been revealed. We have applied all 
possible parameters for fine classification to distinguish between narrow and 
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classical broad line Seyferts, and to identify all details related to Seyfert subtypes 
depending on the strength of their broad components. We have introduced subtypes 
of NLS1, namely NLS1.0, NLS1.2, NLS1.5 and NLS1.8 giving more importance 
to these details. Further accumulation of statistics may provide possibilities to 
understand the physical differences.

We have calculated all possible physical parameters of the studied objects: radial 
velocities, distances, absolute magnitudes, luminosities, etc.

One of the most intriguing class of objects among the X-ray sources are 
absorption line galaxies. The brightest ones may just appear in this sample due 
to their integral high luminosity, however we find that many such objects have 
low luminosity and still appear to be strong X-ray sources. We consider these 
objects as possible hidden AGN. The optical spectra do not show any signatures 
of emission.

The spectroscopic classification and study led to the revelation of many new 
AGN and Starburst, and our sample contents became more reliable, also taking 
into account the previously known objects collected from NED. Out of the 4253 
HRC-BHRC objects, 3369 sources were confirmed as AGN by previous spectro­
scopic observations, and we have added 173 new ones (though some were re­
classified).

We have constructed X-ray/opt flux ratios diagram to distinguish strong X- 
ray sources and hidden AGN. 50 objects prove to be hidden AGN due to their 
strong X-ray, relatively weak optical flux and absence of any emission line features 
in optical spectra. We have also carried out multiwavelength cross-correlations to 
follow the SEDs of these objects and understand their behavior also in other 
yvavelcngth ranges.
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ТИПЫ АКТИВНОСТИ ГАЛАКТИК, ОТОБРАННЫХ 
ИЗ ВЫБОРКИ НИС-В НИС

Г.М.ПАРОНЯН1, А.М.МИКАЕЛЯН1, Г.С.АРУТЮНЯ1Р, 
А.В.АБРАМЯН1, Г.А.МИКАЕЛЯН1

В этой работе мы проводим детальную спектральную классификацию 173 
кандидатов AG № из объединенной выборки НИС/ВНИС, которая представляет 
собой комбинацию НИС (каталог Гамбург-ИОЗАТ) и ВН1<С (катало! Ьюракан 
Гамбург-1<0.8 АТ). 'Эти объекты были выявлены как оптические отождествления 
для рентгеновских источников ЯОБАТ, однако спектры для 173 из лих 
приведены в БОББ без определенной спектральной классификации. Мы 
изучили эти 173 объекта с использованием спектров 8088 и выявили для 
них подробные типы активности. Для более уверенной классификации 
использовались три диагностические диаграммы и прямое исследование 
спектров. Мы также отождествили эти источники в других диапазонах длин 
волн и вычислили некоторые их параметры.

Ключевые слова: АСЫ:рентгеновское излучение:спектральная классификация: 
//R С/RUR С: рентгеновские Л
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ФОТОМЕТРИЧЕСКИЕ ИССЛЕДОВАНИЯ 
СЕЙФЕРТОВСКИХ ГАЛАКТИК NGC 3516, NGC 5548,
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В данной работе представлены результаты фотометрических наблюдений Сейфертовских 
галактик: NGC 3516, NGC 5548, NGC 3227, NGC 4051, NGC4151 и NGC 7469, полученные 
на восточном 1-м телескопе (Тянь-Шаньская астрономическая обсерватория Астрофизического 
Института им. В.Г.Фссспкова). Наблюдения проводились в трех фильтрах BVR, для NGC 
3516, NGC 5548 и NGC 3227 с 9 апреля 2014г., а для NGC 4051, NGC 4151, NGC 7469 
- с 2013г. На основе наблюдательных данных были получены оценки блеска центральных 
областей Сейфертовских галактик и построены кривые блеска.

Ключевые слова: Сейфертовские галактики (СГ): фотометрическая перемен­
ность: кривая блеска: амплитуда

1. Введение. Сейфертовские галактики - очень мощные источники 
излучения, в том числе в оптической области. Это связано с тем, что 
активные ядра галактик (АЯГ) содержат сверхмассивные компактные объекты, 
вероятнее всего релятивистские черные дыры. Прогресс, достигнутый в 
изучении АЯГ, не дает ответы на многие вопросы о динамике газа в области 
центрального тела галактики, о переменности профилей широких водородных 
линий, "двугорбости" этих линий в некоторых АЯГ. Неясно, как вообще 
формируются активные ядра галактик, и почему в одних галактиках основная 
энергия ядра выделяется в оптическом и инфракрасном диапазонах излучения, 
в других - в форме радиоволн и потоков релятивистских частиц (радио­
галактики), а в третьих галактиках активность ядра остается очень слабой. 
Есть также много других проблем, в решении которых могут помочь 
систематические наблюдения этих внегалактических объектов. Значительный 
вклад в объяснение всего происходящего в ядрах активных галактик вносит 
исследование переменных процессов. Для некоторых объектов обнаружена 
устойчивая периодичность в колебаниях блеска [1,2]. В качестве возможных 
источников рассматриваются следующие механизмы: орбитальные движения 
пылевых облаков, влияние приливного трения и влияние звезды, периодически 
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проходящей через аккреционный диск. Возможной причиной переменности 
является двойственная природа центральной черной дыры |1,2|. В последние 
годы основное внимание уделяется исследованиям АЯ1 в рентгеновском 
диапазоне |3,4|. Оптические наблюдения также не терякл своей актуальности. 
Сравнение данных, полученных в оптическом и ультрафиолетовом диапазонах, 
с измерениями в рентгеновских участках спектра позволяют получить 
информацию о структуре горячей короны и внутренних зонах аккреционного 
диска. Для интерпретации наблюдательных данных используются современные 
модели аккреционных дисков |5,6|. В данной статье приводятся результаты 
многолетних фотометрических наблюдений, выполненных в Астрофизическом 
институте им. В.Г.Фесенкова.

2. Наблюдения. Фотометрические наблюдения галактик проводились на 
Тянь-Шаньской астрономической обсерватории (ТШАО) Астрофизического 
института им. Фесенкова (АФИФ) на 1-м телескопе системы Ричи-Критьепа 
фирмы Карл Цсйсс Йена с корректором фокуса, эквивалентным фокусным 
расстоянием 6.5 м и полем 19'х19'. Для регистрации изображений 
использовалась CCD камера U9000D9 фирмы Apogee Alta и BVR Astrodon 
фильтры. Угловой масштаб кадра с изображением объектов - 0.38"/пиксель Сто 
2016г.) и 0.56"/пиксель (после 2016г.). Для обработки наблюдений применялся 
стандартный пакет программ MaximDL 6. Оценка блеска выполнялась метолом 
дифференциальной фотометрии, использовались стандартные звезды в окрест-

ХАРАКТЕРИСТИКИ СТАНДАРТНЫХ ЗВЕЗД

Таблица 1

Исследуемая 

галактика

Стандартные звезды

Обозначение в V R

NGC 3516
BD+73516 11.60 10.52 9.76

GSC04391-00762 14.01 13.4 12.457*

NGC 5548
GPM214.582219+25.152608 15.00 14.80 14.20
GPM214.495240+25.092724 14.572 13.916 14.6

NGC 3227
GPM 155.795991 +19.867952 14.14 13.47 13.10

BCI89SN198311-4 15.41 14.79 14.564*

NGC 4051
BD+45I986 11.722 11.095 10.735

12*03'38’; +44°ЗГ49" 14.220 13.390 12.919

NGC 4151
BD+402507 10.41 9.85 10.40

2MASSJ12103859+3920296 14.9 13.5 14.7

NGC 7469
TYC1160-1473-1 12.644 11.806 11.280

BD+084982 12.17 10.93 10.359*

звездные величины в R фильтре определены в ходе наших исследований.
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постях галактики. Полученные результаты измерения являются инструмен­
тальными, для перевода в интернациональную систему Джонсона-Моргана 
использовались уравнения перехода.

(« l')։i =1.035(Я- г)л -0.013 ֊0.0512*secZ,
=1-009(К-Л).։, -0.0021-0.088] sccZ,

= 1'.л.֊0.014(Я--0.016 - 0.2627 -sccZ, 
Ä^=^+(e-HU, (1)

Типичные ошибки измерений блеска не превышают ±0гп.01, реальная точность 
полученных результатов определяется точностью используемых стандартов и 
точностью установки апертуры на центр галактики во время измерения блеска. 
В табл.1 приводятся основные характеристики стандартных звезд.

3. Результаты, полученные для отдельных объектов.

3.1. Сейфертовская галактика NGC 3516. Сейфертовская галак­
тика NGC 3516 класса SY 1.5, с координатами а(2000) = 1 lh06m47s; б(2000) = 
= +72°34’07՞, расположена на расстоянии -41.3 Мпк. Красное смещение 
z = 0.00884, масса центрального тела галактики 3-1О7Л/0 [7]. Поиск корре­
ляций между рентгеновским и оптическим излучением этого объекта прово­
дился неоднократно [7,8]. Результаты двадцатилетних фотометрических наблю-

Таблица 2

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 3516, ПОЛУЧЕННЫЕ В 2014-2018гг. 
ПО РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 6"

Дата 
набл.

ЛЭ- 
2440000

В V R Дата 
набл.

ЛЭ- 
2440000

В V R

09.04.2014 16756 13.90 12.86 12.03 17.02.2016 17432 13.87 12.70 11.76
27.01.2015 17049 13.94 12.97 12.19 13.03.2016 17460 13.84 12.62 11.48
28.02.2015 17081 13.53 12.16 11.27 24.11.2016 17716 13.94 12.94 12.03
09.04.2015 17121 13.73 12.28 11.51 24.12.2016 17746 13.96 13.03 12.24
10.04.2015 17122 13.91 12.50 11.70 17.01.2017 17770 13.91 12.99 12.20
11.04.2015 17123 13.94 12.90 12.11 23.02.2017 17807 13.95 13.02 12.22
21.04.2015 17133 13.84 12.68 11.77 28.03.2017 17840 13.99 13.04 12.24
23.04.2015 17135 13.94 12.88 11.73 14.12.2017 18101 13.99 13.03 12.23
03.05.2015 17145 13.84 12.46 11.30 21.01.2018 18139 13.67 13.02 12.24
18.05.2015 17160 13.84 12.51 11.41 04.02.2018 18153 13.95 13.02 12.25
13.12.2015 17369 13.81 12.93 12.12. 19.02.2018 18168 13.93 13.02 12.24
02.02.2016 17420 13.90 12.98 12.16 03.04.2018 18211 13.92 12.95 12.13
03.02.2016 17421 13.83 12.57 11.57 11.04.2018 18219 13.97 13.01 12.23
04.02.2016 17422 13.83 12.39 11.35 25.04.2018 18263 13.93 12.95 12.03
11.02.2016 17429 13.88 12.78 11.88 05.06.2018 18274 13.92 12.69 11.86
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дсний Н(։С 3516 опубликованы в работе |9|. В АФИФ исследования КОС 
3516 продолжаются, начиная с 1976г. Получено 198 спектрограмм и 40 прямых 
снимков поля галактики |1()|. Современные (|хггомсзричсскис наблюдения ной 
галактики начались в ЛФИФ в 2014г. Измерения блеска проводились с 
апертурой 6". В табл.2 приведены значения BYR величин. Судя но кривым 
блеска (рис.1), активная фаза с повышением блеска в фильтрах В, V и R па 
0т.4, 0т.7 - 0т.8 наблюдалась в 2015-2016гг. Затем, в течение 2-х лет, блеск 
галактики оставался па низком уровне. В апреле 2018г. началось повое 
повышение блеска.

Рис.1. Кривые блеска галактики NGC 3516 (2014-2018г.) в фильтрах BVR. Ось X - 
юлианская дата - 2440000, ось Y - звездная величина.

3.2. Сейфертовская галактика NGC 5548. Сейфертовская галактика 
NGC 5548 класса SY 1 имеет диаметр более 40 кик и находится на расстоянии 
более 22 Мпк в направлении созвездия Волопас. Координаты галактики 
a(2000) = 14h15m43s, б(2000) = +25°22'0Г, красное смешение z=0.0171, масса 
центрального тела галактики 3.2-1О7Л/0 [11]. В составе этой галактики 
открыто около 250 цефеид, а недавно там вспыхнула сверхновая типа 1а. 
Подобные яркие объекты являются ключевыми при определении астроно­
мических расстояний.

NGC 5548 - одна из 8 галактик, включенных в новую программу 
исследований Космического телескопа им. Хаббла. Эта программа должна 
улучшить точность измерения постоянной Хаббла - меры расширения 
Вселенной. Феномен переменной яркости NGC 5548 был обнаружен довольно 
давно [9]. Результаты спектральных исследований, охватывающие 43 года,
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показали, что изменения уровня континуума (/. = 5100 А) и потока в эмиссион­
ной линии Hß в спектре NGC 5548 соответствуют периоду 5700 дней [121.

Таблица 5

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 5548. ПОЛУЧЕННЫЕ В 2014-2018гг. ПО
РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 6"

Дата 
набл.

JD- 
2440000

в V R Дата 
набл.

JD- 
2440000

В V R

09.04.2014 16756 13.77 13.56 12.67 13.05.2016 17521 14.15 13.84 12.90
05.04.2015 17117 14.27 13.91 12.97 03.06.2016 17542 14.33 13.95 12.99
09.04.2015 17121 14.23 13.88 12.96 05.06.2016 17544 14.03 13.75 12.84
11.04.2015 17123 14.24 13.91 12.97 09.06.2016 17548 14.09 13.78 12.86
22.04.2015 17134 14.09 13.83 12.92 22.02.2017 17806 13.99 13.74 12.88
28.04.2015 17140 14.07 13.78 12.87 07.03.2017 17819 14.13 13.82 12.93
03.05.2015 17145 14.02 13.75 12.85 08.03.2017 17820 14.16 13.83 12.96
18.05.2015 17160 ♦14.07 13.86 12.94 14.03.2017 17826 14.29 13.92 13.03
01.06.2015 17174 14.32 13.94 13.00 18.04.2017 17861 14.08 13.80 12.93
02.06.2015 17175 14.28 13.92 12.98 26.05.2017 17899 13.87 13.65 12.78
09.06.2015 17182 14.06 13.89 12.96 08.06.2017 17912 13.94 13.68 12.79
10.06.2015 17183 14.09 13.87 12.96 17.02.2018 18166 14.35 13.94 13.02
11.06.2015 17184 14.04 13.87 12.94 03.04.2018 18211 14.16 13.84 12.97
16.06.2015 17189 14.18 13.91 12.97 22.04.2018 18230 14.12 13.81 12.92
17.06.2015 17190 14.17 13.92 12.99 26.04.2018 18234 14.14 13.82 12.94
18.06.2015 17119 14.19 13.93 12.98 02.05.2018 18240 14.10 13.80 12.92
19.06.2015 17192 14.15 13.92 12.98 05.06.2018 18274 14.07 13.74 12.86
05.04.2016 17483 14.03 13.73 12.84

Рис.2. Кривые блеска галактики NGC 5548 (2007-2018гг.) в фильтрах BVR. Ось X - 
юлианская лата - 2440000, ось Y - звездная величина.
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Предположительно источником переменности может служить двойственная 
природа центральной черной дыры |8,9|.

В АФИФ фотометрические наблюдения СГ NGC 5548 продолжаются, 
начиная с 2014г. В табл.З даны оценки блеска галактики в фильтрах BVR. 
Кривые блеска приведены па рис.2. Для более полной карч ины поведения 
блеска галактики здесь добавлены данные Roberts |6|. В 2007-201 lij. блеск 
галактики неуклонно повышался и достиг значений В • 14'".3, V-• 13"'.7 |б|. В 
2014-2018гг. отмечаются его колебания в пределах О'".5 около среднего, достаточно 
высокого уровня. Источниками переменности могут быть вращающиеся по 
орбитам пылевще облака, воздействие приливного трения, влияние орбитальной 
звезды, периодически проходящей через аккреционный диск.

3.3. Сейфертовская галактика NGC 3227. Данный объект имеет 
координаты а(2000)= 10h20m46s, 5(2000)=+20°07'08', красное смешение 
z=0.00386 и масса центрального тела галактики 4-1О7Л/0 |13|. Эта спиральная 
галактика с перемычкой (Sba), (класс SY 1.2) расположена на расстоянии 
20.8 Мик в направлении созвездия Льва. Данная галактика относится к объектам 
наименьшей светимости с наиболее хаотичной переменностью. Так, зафиксированы 
изменения блеска в пределах 0т.09 в течение 6.мин, 0՛". 11 - в течение 1 дня 
и 0т.17 - в течение 2-х дней |14|.

В АФИФ наблюдения NGC 3227 проводятся, начиная с 2014г. Результаты 
измерения блеска галактики собраны в табл.4. Кривые блеска приведены на 
рис.З. Значительное падение блеска галактики произошло в середине 2014г., 
в конце 2015г. зарегистрировано его повышение примерно на 0”.5, и вплоть 
до настоящего времени блеск находится на достаточно высоком уровне.

Таблица 4

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 3227, ПОЛУЧЕННЫЕ В 2014-2017гг. ПО 
РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 6".2
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Рис.З. Кривые блеска галактики NGC 3227 (2014-2017гг.) в фильтрах BVR. Ось X - 
юлианская лата - 2^40000, ось Y - звездная величина.

3.4. Сейфертовская галактика NGC 4051. Данный объект с 
координатами а(2000)= 12h00m36s, 5(2000) = +44°48'39’ относится к галактикам 
с узкими линиями (NLS1). Красное смещение z=0.0023, масса центрального 
тела галактики 1.7-1ОбА/0 [15]. Галактика расположена на расстоянии ~9.4Мпк 
в направлении созвездия Большая Медведица. Фотометрический и спектральный 
мониторинг проводился в 2007г. [16].

Таблица 5

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 4051, ПОЛУЧЕННЫЕ В 2013-2018гг. ПО 
РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 5"

Дата 
набл.

ГО- 
2440000

В V R Дата 
набл.

ГО- 
2440000

В V R

13.11.2013 16609 14.26 13.53 12.88 27.02.2015 17080 14.19 13.18 12.84
22.11.2013 16618 14.18 13.52 12.86 04.04.2016 17478 14.25 13.33 12.92
29.12.2013 16655 14.17 13.49 12.52 09.06.2016 17548 14.21 13.44 12.93
06.01.2014 16663 14.23 13.55 12.78 29.06.2016 17568 14.09 13.41 12.95
11.01.2014 16668 14.21 13.41 12.96 10.07.2016 17579 14.15 12.91 12.81
05.03.2014 16721 14.12 13.46 12.81 17.01.2017 17770 14.26 13.58 12.99
10.03.2014 16726 14.12 13.48 12.94 22.02.2017 17806 14.28 13.58 13.00
09.04.2014 16756 14.16 13.50 12.08 28.03.2017 17840 14.27 13.58 12.99
11.04.2014 16758 14.19 13.51 12.70 08.04.2017 17851 14.23 13.54 12.96
30.04.2014 16777 14.23 13.53 12.84 26.05.2017 17899 14.17 13.51 12.93
13.05.2014 16790 14.23 13.51 12.93 05.06.2017 17909 14.13 13.49 12.92
14.12.2014 17005 13.92 12.98 12.89 11.04.2018 18219 14.20 13.50 12.89
26.02.2015 17079 14.28 13.43 12.96 02.05.2018 18240 14.13 13.46 12.86
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В ЛФИФ NGC 4051 наблюдается с 1991г. Получены 71 спсктро1рамма и 
35 прямых снимков поля галактики. Современные (]хломстричсскис наблюдения 
проводятся, начиная с 20131. Измерения блеска выполняются с апертурой 5". 
Результаты даны в табл.5. На рис.4 приводятся кривые блеска, полученные из 
наших наблюдений с тремя фильтрами. Активная фаза имела мссю в 2015- 
2016гг. Затем, в течение 2-х лет наблюдались колебания блеска в пределах -О' .З.

Рис.4. Кривые блеска галактики NGC 4051 (2013-2018гг.) в фильтрах BVR. Ось X - 
юлианская лата - 2440000, ось Y - звездная величина.

3.5. Сейфертовская галактика NGC 4151. Данный объект с коорди­
натами a(2000) = 12h10m32s, 5(2000) = +39°24'14' относится к классу Scyfcrt 
1.5. Красное смещение z=0.00332, расстояние D®19 Мпк [17]. Это одна из 
ярчайших Сейфертовских галактик в рентгеновском, УФ й оптическом диапа­
зонах. Высокая степень рентгеновской переменности в диапазоне 0.3-50 Kev 
делает эту галактику отличным объектом для исследований. По оценкам 
авторов работы [18] масса центрального тела составляет 4.57-1О7Л/0.

В АФИФ Сейфертовская галактика NGC 4151 наблюдается с 1975г. Получено 
1545 спектрограмм. Фотометрические наблюдения начались в 2013г. Измерения 
блеска выполнялись с апертурой ~8”. Полученные результаты приводятся в 
табл.6. Судя по кривым блеска (рис.5), максимальные значения блеска наблю­
дались при JD=2457000-2457600, затем последовал спад излучения, и низкий 
уровень блеска сохранился до настоящего времени.

3.6. Сейфертовская галактика NGC 7469. NGC 7469 - спиральная 
галактика типа SBa, с координатами a(2000)=23h00m445, ö(2000) = +8°36'16՛, 
расположена на расстоянии О = 68Мпк. Красное смешение z=0.0166. Масса
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Таблица 6

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 4151, ПОЛУЧЕННЫЕ В 2013-2018гг. ПО 
РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 8"

1 Дата 
набл.

JD- 
2440000

В V R I Дата 
набл.

JD- 
2440000

В V R

15.11.2013 16611 12.77 12.07 11.27 05.02.2015 17058 12.86 11.72 11.12
22.11.2013 16618 12.90 12.21 11.40 06.02.2015 17059 12.98 11.78 11.18
06.01.2014 16663 12.66 11.84 11.05 26.02.2015 17079 12.74 11.43 10.86
09.01.2014 16666 12.81 11.77 11.82 27.02.2015 17080 12.48 11.18 10.58
11.01.2014 16668 12.76 11.95 11.17 28.02.2015 17081 12.53 11.19 10.04
05.03.2014 16721 12.64 11.56 10.63 18.03.2015 17099 12.48 11.15 10.68
10.03.2014 16726 12.62 11.60 10.57 19.03.2015 17100 12.52 11.20 10.58
01.04.2014 16748 12.92 11.68 10.62 06.04.2015 17118 12.61 11.82 11.22
09.04.2014 16756 12.86 11.91 10.83 09.04.2015 17121 12.46 11.11 10.49
11.04.2014 16758 12.80 11.78 10.72 10.04.2015 17122 12.47 11.20 10.59
30.04.2014 16777 ,12.90 11.69 11.09 11.04.2015 17123 12.90 11.81 11.17
12.12.2014 17003 12.61 11.60 10.90 23.04.2015 17135 12.97 11.83 10.78
13.12.2014 17004 12.64 11.69 10.92 28.04.2015 17140 12.52 11.54 10.63
26.01.2015 17048 12.92 11.86 10.97 03.05.2015 17145 12.60 11.51 10.60
09.06.2015 17182 12.88 11.72 10.88 28.06.2016 17567 12.36 11.27 11.72
10.06.2015 17183 12.51 11.32 10.39 10.07.2016 17579 12.85 11.81 12.01
11.06.2015 17184 12.46 11.12 10.35 08.01.2017 17761 12.96 12.15 12.49
17.06.2015 17190 12.49 11.28 10.37 28.03.2017 17840 13.16 12.26 12.49
18.06.2015 17191 12.29 11.26 10.11 08.04.2017 17851 13.15 12.29 12.50
19.06.2015 17192 12.40 11.23 10.43 26.05.2017 17899 13.10 12.19 12.59
25.11.2015 17351 12.71 11.76 11.84 05.06.2017 17909 13.18 12.23 12.69
13.12.2015 17369 12.47 11.30 10.72 24.07.2017 17958 13.14 12.17 12.14
14.12.2015 17370 12.54 11.36 10.83 09.01.2018 18127 13.18 12.21 12.58
21.01.2016 17408 12.70 11.63 11.01 21.01.2018 18139 13.17 12.33 12.55
22.01.2016 17409 12.88 11.94 11.15 17.02.2018 18166 13.23 12.40 12.72
02.02.2016 17420 12.86 11.83 10.96 19.02.2018 18168 13.17 12.26 12.54
05.02.2016 17423 12.45 11.33 10.44 03.04.2018 18211 13.09 11.97 12.48
04.04.2016 17482 12.45 11.36 10.54 22.04.2018 18230 13.16 12.17 12.51
19.04.2016 17497 12.22 11.12 10.50 26.04.2018 18234 13.10 12.25 12.60
13.05.2016 17521 12.40 11.32 10.48 07.05.2018 18245 13.08 12.03 12.44
09.06.2016 17548 12.63 11.58 11.85 26.05.2018 18264 13.15 12.16 13.02

центрального тела составляет около (1-б)107 А/@ [19]. Ее физический компа­
ньон - неправильная галактика IC 5283 находится на расстоянии 80". Кривая 
блеска галактики за 1990-2014гг. построена в работе [20]. Ее авторы считают, 
что кривая, описывающая переменность ядра, состоит из двух компонентов: 
медленная составляющая с периодом в несколько лет и быстрая (a flare) с 
периодом в несколько дней, так называемые S и F компоненты. Максимум 
S обычно соответствует активной стадии ядра галактики, a F компонента 
зависит от скорости аккреции [20].
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В АФИФ Сейфертовская галактика NGC 7469 наблюдается с 1975г. Получены
170 спектрограмм. Фотометрические наблюдения объекта выполняю!ся с 2013г.

Рис.5. Кривые блеска галактики NGC 4151 (2013-2018гг.) в фильтрах BV. Ост, X 
юлианская дата - 2440000, ось Y - звещная величина.

Таблица 7

BVR ВЕЛИЧИНЫ СГ NGC 7469, ПОЛУЧЕННЫЕ В 2013-2017гг. ПО
РЕЗУЛЬТАТАМ ИЗМЕРЕНИЙ БЛЕСКА С АПЕРТУРОЙ 6"

Дата 
набл.

JD- 
2440000

В V R Дата 
набл.

JD- 
2440000

В V R

02.09.2013 16537 13.94 13.25 12.52 12.07.2015 17215 13.96 13.10 12.34
09.09.2013 16544 13.97 13.28 12.53 14.07.2015 17217 13.98 13.28 12.56
26.07.2014 16864 13.86 13.22 12.53 25.07.2015 17228 13.98 13.29 12.60
07.08.2014 16876 13.93 13.26 12.54 04.08.2015 17238 13.93 13.25 12.52
27.08.2014 16896 13.96 13.28 12.58 15.08.2015 17249 13.92 13.25 12.52
04.09.2014 16904 13.93 13.25 12.56 16.08.2015 17250 13.91 13.20 12.47
13.09.2014 16913 13.89 13.12 12.33 17.08.2015 17251 13.91 13.15 12.38
26.09.2014 16926 13.87 13.09 12.29 18.08.2015 17252 13.92 13.23 12.46
11.10.2014 16941 13.98 13.06 12.26 24.08.2015 17258 13.97 13.27 12.55
05.11.2014 16966 13.96 13.30 12.60 26.08.2015 17260 14.01 13.31 12.59
13.12.2014 17004 13.99 13.29 12.58 11.09.2015 17276 13.97 13.26 1250
05.01.2015 17027 14.02 13.33 12.62 15.09.2015 17280 13.99 13.16 12.55
06.01.2015 17028 13.98 13.27 12.55 20.09.2015 17285 13.97 13.27 12.57
27.01.2015 17049 14.18 13.43 12.70 23.09.2015 17288 13.96 13.19 12.45
25.09.2015 17290 13.98 13.23 12.59 26.08.2016 17626 13.97 13.28 12.57
09.10.2015 17304 14.06 13.32 12.61 04.09.2016 17635 13.92 13.23 12.49
04.11.2015 17330 14.09 13.35 12.65 13.12.2016 17735 13.86 13.30 12.65
08.11.2015 17334 14.08 13.35 12.64 08.01.2017 17761 13.70 13.18 12.56
14.11.2015 17340 14.05 13.34 12.64 22.07.2017 17956 13.80 13.17 12.49
13.12.2015 17369 13.94 13.21 12.54 28.07.2017 17962 13.77 13.15 12.46
31.07.2016 17600 13.97 13.28 12.58 18.08.2017 17983 13.67 13.08 12.42
08.08.2016 17608 13.90 13.22 12.48
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Результаты измерений блеска с апертурой 6” приведены в табл.7. Кривые 
блеска галактики NGC 7469 (рис.6) свидетельствуют о постепенном повышении - 
блеска в трех фильтрах, которое началось в 2016г.

JD-2400000

Рис.6. Кривые блеска галактики NGC 7469 (2013-2017гг.) в фильтрах BVR. Ось X - 
юлианская дата - 2440000, ось Y - звездная величина.

4. Заключение. Фотометрические наблюдения Сейфертовских галактик 
проводятся в АФ ИФ, начиная с 2013г. В данной работе представлены кривые 
блеска в трех фильтрах для шести галактик. Все исследуемые объекты 
демонстрируют изменения блеска различной степени. Предыдущие иссле­
дования NGC 5548 выявили, по крайней мере, три типа переменности 
уровня континуума (X = 5100 А). Хаотические понижения и повышения уровня 
континуума пока не нашли объяснения. Максимальную амплитуду имеют 
колебания блеска с периодом ~13 лет, что, возможно, является следствием 
орбитального движения компонент двойной черной дыры [21]. Наши данные 
и результаты работы [6] охватывают примерно 14 лет (с трехлетним пропуском), 
т.е. полный цикл долгопериодической переменности. В течение этого 
промежутка времени наблюдалось повышение блеска галактики на ~0т.8 
(первые пять лет), которое закончилось более стабильной стадией. Достигнутый 
высокий уровень сохранялся вплоть до настоящего времени, колебания блеска 
относительно среднего уровня составляют О’М-О“^. Если предположить, что 
галактика находится в максимуме блеска, то в скором времени можно 
ожидать его ослабления.

Аналогичная долгопериодическая переменность с периодом 13.76 + 3.73 
лет была зарегистрирована в NGC 4151 [21], кроме того выделены еще два 
периода: 8.33 ± 2.33 года и 5.44 ±1.29 года. В 2001-2011гг. происходили 



198 C.A.IIIOMIIIEKOBA И ДР.

достаточно быстрые изменения блеска галактики, значения V величины 
колебались в пределах I Г".7- 12'".5 |6|. Аналогичная картина наблюдалась 
в период наших наблюдений: три максимума, амплитуды которых постепенно 
увеличивались (Bmax = 12m.3, Vmax II"1.2), сменились значительным 
ослаблением блеска (В֊ 13m.2, V- 12т.4). В настоящее время блеск остается 
па низком уровне.

Кривые блеска галактик NGC 3516 и NGC 4051 качественно похожи 
между собой: после активной фазы в 2015-2016гт. наступил более спокойный 
период с низким уровнем блеска, новое повышение наметилось в 2018t. 
Кривые блеска NGC 3516, полученные в-1997-2002гг. [8|, содержат нерегу­
лярные повышения блеска. Наиболее мошпая вспышка 1997t. с амплитудами 
-0П|.4-0т.5 в фильтрах R и В, длилась около 400 дней. В 2001г. на протя­
жении ~200 дней наблюдалось новое повышение блеска на ~0”.2 |8|. Событие, 
аналогичное по длительности и амплитуде, зарегистрировано во время наших 
наблюдений (2015-2016гг.).

Кривые блеска NGC 4051 за 2004-2008t г. |22| содержат многочисленные 
максимумы блеска, которые повторялись через 400-500 дней. Во время наших 
наблюдений зарегистрирован только один "полный" максимум, скорее всего, 
из-за низкой скважности данных и хаотичных колебаний блеска, которые 
продолжаются вплоть до настоящего времени. В работе |22| обнаружена 
корреляция между кривыми блеска даггной галактики в оптическом и 
рентгеновском диапазонах. Соответственно основным источг гиком оптической 
переменности названо переработанное рентгеновское ихтучеггие.

На оптических кривых блеска галактики NGC 7469 обнаружены два типа 
переменности: быстрые изменения в пределах от нескольких дней до нескольких 
недель и долгопериодические - с периодом 6-8 лет [231. Медленные изменения 
блеска связываются с переменной скоростью аккреции на диск. Более того 
несколько гигантских вспышек этого объекта зарегистрированы в оптической 
области спектра, последняя состоялась в 2012г. Во время наших наблюдений 
зарегистрированы колебания блеска в пределах 0m.4-0m.5. Изменения ггроисходят 
синхронно в трех фильтрах. Начиная с 2017г., наблюдается медленное повышение 
блеска.

В настоящее время в качестве основных источников оптической переменности 
активных ядер галактик выбраны нестабильные процессы в аккреционном 
диске: переработанное переменное излучение в рентгеновском диапазоне и 
орбитальные движения компонент двойной черной дыры в некоторых галактиках.

Фотометрические данные, представленные в статье, могут быть использованы 
совместно с результатами рентгеновских наблюдений для определения 
физических и динамических характеристик отдельных зон в околоядерных 
областях АЯГ и создания адекватных моделей этих объектов.
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PHOTOMETRIC STUDY OF SEYFERT GALAXIES 
NGC 3516, NGC 5548, NGC 3227, NGC 4051, 

NGC 4151 AND NGC 7469

S.A.SHOMSHEKOVA, E.K.DENISSYUK, R.R.VALIULLIN, 
I.V.REVA, A.V.KUSAKIN

Results of photometric observations of Seyfert galaxies: NGC 3516, NGC 5548, 
NGC 3227, NGC 4051, NGC 4151 n NGC 7469, obtained on the east 1-meter 
telescope (Tyan-Shan astronomical observatory of Fescnkov Astrophysical Institute) 
are presented in this paper. Observations were carried out in three filters BVR, for 
NGC 3516, NGC 5548 h NGC 3227 - beginning from April, 9 2014, and for 
NGC 4051, NGC 4151, NGC 7469 - from 2013. Based on the observational data, 
estimates of the brightness of the central regions of the Seyfert galaxies were obtained 
and the light curves were plotted.

Key words: Seyfert galaxies: photometric variability: light curves: amplitudes
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Представлены результаты применения разработанной нами методики определения 
параметра запятненности А к данным о переменности блеска 34030 объектов по наблюдениям 
космического телескопа Кеплер и получена аппроксимация степенной функцией зависимости 
А от Т^. В предположении о применимости эмпирического соотношения между параметром 
А и временем жизпи рятпа (соотношения Гнсвышсва-Вальдмейера) построена и рассмотрена 
зависимость времени жизни пятен для звезд с различными эффективными температурами, 
а ио установленной для Солнца связи максимальной напряженности магнитного поля Н 
с площадью пятен, получены опенки Н для изучаемых объектов. Обсуждается применимость 
солнечных аналогий при анализе активности звезд различных спектральных классов и 
возможность подобия процессов, ответственных за проявления активности этих объектов. 
Выполнены сопоставления с наблюдательными данными, рассмотрены возможные проявления 
пятенной активности у горячих А звезд.

Ключевые слова: звезды: активность: пятна: фотометрия: переменность: 
время жизни: магнитное поле

1. Введение. Как и в случае Солнца, наличие пятен на звездах поздних 
спектральных классов открывает широкую возможность для изучения прояв­
лений их магнитной активности. Основные сведения о свойствах пятен на 
звездах можно найти в обзорах [1-3]. Развитые нами методики [4] дали 
возможность массовых определений параметра запятненности S (доли площади 
поверхности звезды покрытой пятнами) у звезд поздних спектральных классов. 
В приложении к данным [5], полученных по результатам наблюдений косми­
ческого телескопа Кеплер, как будет показано ниже, мы выполнили оценки 
параметра запятненности для 34 тысяч звезд. Ранее в приводимых нами 
результатах этот параметр мы выражали в относительных единицах (в долях 
видимой полусферы звезды). При наличии информации в каталоге MAST 
( ) о радиусах объектов R (или при возможности получения 
оценок величины R), параметр запятненности А можно определить в абсолютных 
величинах. Как и в случае солнечных исследований, мы будем выражать 
площадь пятна в долях видимой полусферы Солнца (миллионных долях, 
М.Д.П.). На Солнце средние по размерам пятна имеют площадь 10-200 м.д.п. 
(см. детали в [6]). Площадь большой труппы пятен может составлять 1-2

http://archive.stsci.edu
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тысячи М.Д.П.

Отметим, что методика, предложенная в |4|, факлически указываем лини, 
на амплитуду изменения S максимально занял пенною полушария звезды по 
сравнению с противоположным. Таким образом, нами можсл быль получена 
лишь нижняя граница величины запятнснносзи, поскольку мы нс знаем 
уровня блеска звезды при отсутствии пятен на се поверхности. Несомненное 
преимущество такой методики состоит в возможности се применения к 
достаточно большим выборкам объектов для последующего использования 
результатов в статистических опенках и установления зависимостей общего 
характера. В частности, эта методика была применена нами при анализе 
активности 1570 звезд - карликов спектрального класса М |7| и позволила 
установить, что диаграмма, характеризующая связь параметра S и числа 
Россби Ro, повторяет классическую зависимость рентгеновской светимости 
активных звезд от величины Ro (причем режим насыщения на этой дишраммс 
достигается при той же величине параметра Ro (насыщения) = 0.13).

2. Площади пятен. Аналогичным образом мы применили пашу методику 
определения параметра запятпспности к данным из |5| о переменности блеска 
34030 объектов. Особенности распределения параметра Л от эффективной 
температуры для различных объектов представлены на рис. 1а. Эта же 
зависимость в логарифмическом масштабе представлена на рис.Пэ. Величина 
параметра А для самых горячих звезд нашей выборки составляет порядка 
сотой доли полусферы Солнца, для самых холодных звезд - она сопоставима 
с солнечными значениями и равна 5-20м.д.п. В целом рассматриваемую 
зависимость можно представить степенной функцией с зависимостью параметра 
А от эффективной температуры - А=0.0025(Т.<фф/5000)138 для звезд холоднее 
5000 К и А = 0.0025(Тэфф/5000)5 ֊ для звезд горячее 5000 К. Полученные 
оценки могут найти широкое применение, например, при учете в моделировании 
кривой лучевой скорости звезды с планетной системой при наличии пятен 
на поверхности звезды.

Отметим, что согласно результатам анализа наблюдательных данных, 
рахличия параметра А для звезд со схожими эффективными температурами 
могут достигать двух порядков (рис.1Ь). Возможно, такой разброс обусловлен 
тем, что изучаемые объекты находятся на разных фазах своих циклов 
активности. Рассмотрение звезд с малыми значениями параметра А может 
помочь при поиске звезд, находящихся в стадии активности, соответствулошей 
минимуму Маундера на Солнце. Для сравнения на рис.1Ь представлены 
данные о размерах пятен из табл.З в 18 ], полученные методами доплеровского 
картирования. Кроме того, приведены данные для Солнца (пики биноми­
нального распределения и диапазон изменений согласно |9]). Наконец, мы 
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также указываем данные для звезды XX Tri (HD 12545), наиболее подробно 
изученною катодного КО пн анта, принадлежащего к числу активных объектов, 
и для которого в [ 10| методами доплеровского картирования для 6 сезонов 
были исследованы изменения запятнснности поверхности.

Отдельно мы рассмотрели случай звезд ранних спектральных классов,

Т...

Рис.1, а) Распределение параметра А в зависимости от эффективной температуры Т^. 
Ь) Распределение параметра А в зависимости от эффективной температуры Т,^, ось ординат 
дана в логарифмической шкале. Представлена аппроксимация данных степенной функцией 
с зависимостями А = 0.0025(7^^5000)”* для звезд холоднее 5000К и А = 0.0025(1\у/5000)5 
- для звезд горячее 5000 К. Крупные светлые кружки и тонкая линия - данные для Солнца, 
ромбы - данные [8], темный кружок -данные [10] для XX Tri. с) Зависимость времени 
жизни пятен Т от эффективной температуры. Пунктирная и штриховая линии соответствуют 
случаям, когда активная область включает 10 и-50 пятен, соответственно (см. пояснение 
в тексте). Крупные светлые кружки и тонкая линия - данные для Солнца, ромбы - данные 
[8], темный кружок -данные [10] для XX Tri. d) Зависимость напряженности магнитного 
поля Н от эффективной температуры.
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представляющих для нас особый интерес. В серии статей JI.Байона (см. ссылки 
в |11|) были приведены результаты, свидетельствующие о том, что пере 
менность блеска большого количества звезд ранних спектральных классов по 
своему характеру подобна переменности блеска звезд спектральных классов (> 
М, обладающих пятнами и локальными магнитными нолями на своей поверх 
пости. В 1111 также можно найти ссылки на теоретические работы, в которых 
даны опенки применимости теории динамо для юрячих звезд с радиативными 
оболочками и возможности существования пятен на поверхности звезд с 
температурами выше 7000-8000К. По методике |4| в |Н| нами были изучены 
312 объектов с хорошо известными температурой атмосферы и периодом 
вращения и определены для них величины параметра S. Принимая для 
исследуемых звезд в качестве среднего значения радиус R равным 3 радиусам 
Солнца, можно установить, что площадь пятен на их поверхности составляет 
103-10*мд.п., что согласуется с экстраполяцией нашей зависимости на рис.1Ь.

3. Оценки времени жизни пятен. Если предположить, что к рассмат­
риваемым нами данным о площади пятен звезд применимо эмпирическое 
соотношение между параметром А и временем жизни пятна (соотношение 
Гневышева-Вальдмейсра (см. в |6,8|)), то мы можем построить зависимость 
времени жизни пятен для звезд с различными эффективными температурами 
(сплошная кривая на рис. 1с). Времена жизни пятен у самых горячих и самых 
холодных объектов нашего исследования могут различаться до 10* раз (диапазон 
изменений - единицы и десятки лет и минуты). К сожалению, современные 
наблюдательные возможности (даже с учетом современных интерферометрических 
наблюдений 112|) не позволяют проследить эволюцию отдельного пятна на 
поверхности звезд, как это возможно для Солнца. Если пользоваться солнечной 
аналогией, то семейства близко расположенных пятен могут формировать 
группу, которая вместе с окружающим пятна флоккулом образует в фотосфере 
активную область. Возможно, по наблюдениям на данный момент нам доступна 
информация о времени существования именно активной области, время жизни 
отдельного пятна может отличаться от него.

Современные методы картирования не позволяют разрешать на доплеровских 
картах общие протяженные области на отдельные пятна, поэтому в 
предположении о том, что область состоит из 10 или 50 индивидуальных 
пятен, мы дополнительно определили соответствующие зависимости времени 
существования пятен Т для таких случаев. Данные времени жизни пятен на 
Солнце и ряде звезд (также из табл.З |8]) представлены на рис.1с. Отметим, 
что величина Т для XX Tri установлена в [6] по времени распада пятен. 
Теоретические оценки (например, [13]) достаточно хорошо согласуются с 
приведенной выше зависимостью. При расчете эволюции биполярных
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магнитных областей авторы |13| нашли, что для таких областей, имеющих 
размер, сопоставимый с максимальным для Солнца, время жизни может 
составлять порядка месяца. Для больших областей, с площадью около 0.1 
поверхности, была прослежена эволюция вплоть до полярных областей, 
время жизни которых может быть более года.

Возвращаясь к звездам горячих спектральных классов, мы можем получить, 
что при найденном нами параметре А и при условии применимости соотно­
шения Гневышева-Вальдмейера, время жизни пятен должно составлять 
102- 105 суток. Выполненный нами в |14| детальный анализ переменности 
блеска 12 звезд спектрального класса А показал, что рассчитанные по всему 
доступному набору наблюдательных данных спектры мощности этих объектов 
содержат характерные особенности, включающие узкий пик, а также на 
меньших частотах - широкий пик из многочисленных деталей. Как правило, 
все пики претерпевали эволюцию, они появлялись и исчезали на характерных 
временах, равные или меньших продолжительности сета (90 сут.) и сопос­
тавимых с нижней границей нашей оценки.

4. Напряженность магнитного поля. Мы воспользовались установ­
ленной для Солнца связью максимальной напряженности магнитного поля 
Н с площадью пятен шли их групп |6,15|. Применение зависимости из [15) 
приводит к оценкам Н, лежащим в диапазоне 0.8-4.5кГс (рис.Ш). Естественно, 
что получаемые результаты даже при анализе поверхностного магнитного 
поля звезд методом зееман-доплеровского картирования приводят к значениям 
напряженности магнитного поля, меньшим на порядки по величине (см. 
116]), вследствие недостаточного пространственного разрешения.

5. Заключение. В работе представлены результаты применения разрабо­
танной нами методики определения параметра запятненности А к данным для 
34030 объектов по наблюдениям космического телескопа Кеплер и получена 
аппроксимация степенной функцией зависимости А от Т^. В предположении 
о применимости эмпирического соотношения между параметром А и временем 
жизни пял 1а (соотношения Гневышева-Вальдмейера) построена и рассмотрена 
зависимость времени жизни пятен для звезд с рахтичными эффективными 
температурами, а по установленной для Солнца связи максимальной напря­
женности магнитного поля Н с площадью пятен получены оценки Н для 
изучаемых объектов. Выполнены сопоставления с наблюдательными данными. 
Как предельная ситуация, рассмотрены возможные проявления пятенной 
активности у горячих А звезд. Особо отметим, что сделанные нами заключения 
получены в предположении о возможности применения соотношений, найден­
ных при исследованиях Солнца и перенесенных на изучение активности 
звезд других спектральных классов. Одна из задач выполняемого нами
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исследования и работ подобного чипа состоит в изучении применимости 
солнечных аналогий при анализе звездной активности. В случае использования 
общих эмпирических закономерностей для широкою круча объектов можно 
сделать предположения о подобности процессов, ответственных за проявления 
активности этих объектов. Определения площадей пятен, времени их жизни 
и магнитных свойств тесно связаны между собой, значения величин этих 
параметров необходимы для разработки теоретических моделей чеччерапии и 
эволюции магнитных полей звезд (так, например, константа в соотношении 
Гнсвышсва-Вальдмсйсра накладывает ограничения на величину параметра 
диффузионной вязкости и прочес).

Исследование выполнено за счет гранта Российскою научного фонда 
(проект N 18-12-00423).

Институт астрономии РАН, Москва, Россия, 
e-mail: igs231@mail.ru

AREAS, LIFETIMES AND MAGNETIC 
FIELDS OF STARSPOTS

I.S.SAVANOV

We present the results of the application of the technique developed by us 
for determining the spotting parameter A to the data on the variability of the 
brightness of 34030 objects from observations with the Kepler space telescope. An 
approximation for the power function of the dependence of A on Tcfr is obtained. 
Under the assumption of an empirical relationship between the parameter A and 
the lifetime of the spot (the Gnevyshev-Waldmeier rule), the dependence of the 
lifetime for stars with different effective temperatures is constructed and the values 
of the magnetic field strength H for spots is investigated. The applicability of solar 
analogies is discussed in the analysis of the activity of stars of different spectral 
classes, which would indicate the similarity of the processes responsible for the 
phenomena of activity of these objects. Comparisons with observational data are 
done. As a limiting situation, possible manifestations of spot activity in hot A stars 
are considered.

Keywords: stars: activity: spots: photometry: variability: lifetime: magnetic field



ПЛОШАЛИ. ВРЕМЕНА ЖИЗНИ. МАГНИТНЫЕ ПОЛЯ ПЯТЕН 207

ЛИТЕРАТУРА

1. S.V.Berdyugina, Living Reviews in Solar Physics, 2, 8, 2005.
2. K.G.Strassmeier, Astron. Astrophys. Rev., 17, 251, 2009.
.3. I.S.Savanov, Solar and Astrophysical Dynamos and Magnetic Activity, Procee­

dings of the International Astronomical Union, IAU Symposium, 294, 257, 
2013.

4. I.S.Savanov, Astron. Rep., 58, 478, 2014.
5. A.McQuillan, T.Mazeh, S.Aigrain, Astrophys. J. Suppl., 211, 24, 2014.
6. В.Н.Обридко, IO.А. Наговицын, Солнечная активность, цикличность и методы 

прогноза, СПб, ВВМ, 2017, 466С.
7. E.S.Dmitrienko, I.S.Savanov, Astron. Rep., 61, 122, 2017.
8. S.J.Bradshaw, P.Hartigan, Astrophys. J., 795, 79, 2014.
9. Y.A.Nagovitsyn, A.A.Pevtsov, Astrophys. J., 833, 94, 2016.
10. A.Kunstler, T.A.Carroll, K.G.Strassmeier, Astron. Astrophys., 578, A101, 2015.
11. I.S.Savanov, Astron. Rep., 2019, (в печати).
12. R.M.Roettenbacher, J.D.Monnier, H.Korhonen el al., Astrophys. J., 849, 120, 2017.
13. E.Isik, M.Schlussler, S.KSolanki, Astron. Astrophys., 464, 1049, 2007.
14. I.S.Savanov, Astron. Rep., 2018, (в печати).
15. Y.A.Nagovitsyn, A.A.Pevtsov, A.A.Osipova, Astron. Nachr., 338, 26, 2017.
16. VSee, M.Jardine, A.A.Vidotto et al., Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 462, 4442, 

2016.





АСТРОФИЗИКА
ТОМ 62 МАЙ, 2019 ВЫПУСК 2

НЕОБЫЧНАЯ ДВОЙНАЯ СИСТЕМА HD83058 В 
ОВ АССОЦИАЦИИ SCO-CEN

М.А.ПОГОДИН', Н.А.ДРАКЕ2՛3, £.Г.ЖИЛИНСКИИ133 
К.В.ПЕРЕЙРА3, Г.А.ГАЛАЗУТДИНОВ147, А.ХЕРРЕРА8, 

Дж.ТЕЛТИНГ5, А.Ф.ХОЛТЫГИН6, Ю.К.АНАНЬЕВСКАЯ1
Поступила 22 ноября 2018

Принята к печати 13 марта 2019

Представлены результаты спектроскопии с высоким спектральным разрешением двойной 
системы HD83058, расположенной в ОВ ассоциации Seo-Cen. Наблюдения были проведены 
в обсерваториях ESO’n Сьерра Армазопес (Чили) в течение 3-х сезонов: в марте 1998г., в 
2007-20091Т. и в мае 2013г. Всего был получен 41 спектр объекта. На основе анатаза лучевых 
скоростей линий обоих компонентов системы были получены элементы орбиты и определен 
орбитальный период Р = 2.3650804 ± 0.0000034 дней. Используя модели звездных атмосфер, 
мы разделили спектры двух компонентов системы и определили их параметры 7\= 25700 
f 400 К, logg= 4.27 ± 0.05 и Т4= 19200 ± 600 К, logg= 4.03 ± 0.20 для компонентов А и В, 
соответственно. Мы подтвердили наличие движущихся локальных деталей на профилях 
линий Sil II в спектре компонента А, которые могут быть связаны либо с пульсационной 
активностью звезды, либо с вращением пятноподобных неоднородностей на ее поверхности. 
Мы установили, что линии в спектре компонента В показывают другой тип переменности, 
при которой ширина и глубина практически всех атмосферных линий в отдельные даты 
изменяются в противофазе. Было показано, что система является в значительной степени 
асинхронной. Мы предполагаем, что дссипхронизация могла возникнуть вследствие 
травитаиионного взаимодействия системы с каким-либо третьим телом, так как плотность 
звезд внутри ОВ ассоциации должна быть гораздо выше обычной.

Ключевые слова: двойные системы:элементы орбиты:разделение спектров 

компонентов: спектральная переменность: HD83058

1. Введение. Яркая В2 звезда HD83058 (LVel, HIP 46950, V=5m.03) из 

О В ассоциации Sco-Cen в начале 2000-х стала объектом программы поиска 

в этой ассоциации звезд с высокими скоростями собственного движения и 
их связи с малыми подгруппами объектов внутри самой ассоциации. Конечной 
целью этого исследования была локализация мест возможных вспышек 

сверхновых, которые и могли бы быть причиной "убегания" этих звезд. Сама 
процедура поиска заключалась в анализе: а) параллаксов, б) собственных 
движений и в) лучевых скоростей отдельных объектов и восстановлении их 
3-мерных траекторий движения по методу, первоначально описанному 
Хугерверфом и др. в [1]. Лучевые скорости нескольких объектов из десятков 

звезд-кандидатов были измерены на 2.2-м телескопе Европейской Южной 
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обсерватории (ESO) в Чили с эшсллс-спсктрографом FEROS (см. подробнее 
раздел 2 "Наблюдения"). Обзор публикаций но этой программе приведен в 
работе Жилинского и др. |2|. В этой работе был также сделан вывод, что 
одна из звезд программы HD83058 может представлять интерес и для других 
астрофизических исследований. Ангарами было установлено, чзо 111)83058: а) 
нс является "убегающей" (runaway) звездой; б) представляет собой двойную 

систему, состоящую из двух звезд раннего спектральною класса с орбитальным 
периодом около 2.3 дней; в) профили линий ее более массивного компонента 

содержат локальные движущиеся детали; г) профили линий менее массивного 
компонента в отдельные даты становятся шире. По отдельности, некоторые 
свойства этого объекта были упомянуты в литературе и ранее. Так, 
двойственность этого объекта была отмечена еще в 90-х годах в работе |3|, 

а наличие переменности профилей спектральных линий главного компонента 
системы обсуждалось Телтингом и др. в |4|.

Задачами нашей работы были: а) существенное уточнение параметров 
орбиты системы; б) определение основных фундаментальных параметров 

каждого из компонентов системы и в) предложение возможных выводов об 
особенностях спектральной переменности обоих компонентов.

2. Наблюдения. В основу настоящей работы были положены результаты 

наблюдений, которые были проведены гга трех телескопах в течение трех 

наблюдательных периодов.
В марте 1998г. 16 спектров в области триплета Silll 4553, 4568, 4575 были 

получены на спектрографе CES (Coude Echelle Spectrometer), установленном 
на 1.4-м телескопе CAT (Coude Auxiliary Telescope) обсерватории ESQ (Чили/ 
Спектральное разрешение аппаратуры соответствовало R=50000.

С июня 2007г. по декабрь 2009г. 16 спектров HD83058 были получены 
на 2.2-м телескопе обсерватории ESO (Чили) с эшелле-спсктрографом FEROS 
(Fiberfed Extended Range Optical Spectrograph). Спектральный диапазон ггрибора 
охватывал М.3800-9200АА ггри разрешении R = 48000.

В мае 2013г. наблюдения проводились на 0.84-м ИК телескопе обсерватории 
Cerro Armazoncs в Чили со спектрографом BESO (Bochum Echelle Spectro­
scopic Observer, R = 45000, диапазон длин волн 1X3600-8500 АА). Всего 

было получено 9 спектров.
Для работы были использованы лучевые скорости атмосферных линий в 

спектрах обоих компонентов системы. Эта скорость определялась как центр 

тяжести части нормированного профиля абсорбционной линии, окружающего 
минимум ее интенсивности Im на уровне интенсивности ниже Im+0.1 (1-Im). 
Таким образом, уменьшалось влияние малоамплитудной переменности в 

центральной части профиля на измеряемую величину лучевой скорости. В
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сезоне 1998г. использовались линии триплета Silii, в 2007-2009гг. - 5 линий: 
Silii 4552 и 4568; Mgll 4481 и Не! 5876, 6618. Область спектральной

ЛУЧЕВЫЕ СКОРОСТИ ЛИНИЙ В СПЕКТРАХ 

КОМПОНЕНТОВ СИСТЕМЫ А И В

Таблица 1

, Дата MJD VA (км/с) VB (км/с) Спектрограф

15.03.1998 50887.021 66.4 ±0.7 -70.4 ±1.2 CES
18.03.1998 50890.012 -52.9 ±1.4 126.0 ±3.7 CES

' 18.03.1998 50890.056 -57.0 ±1.6 131.0±0.1 CES
18.03.1998 50890.098 -60.3 ±1.0 139.0 ±0.3 CES

1 18.03.1998 50890.139 -61.6±1.2 143.8 ±0.3 CES
19.03.1998 50891.025 55.0 ±1.6 -59.2 ±2.7 CES
19.03.1998 50891.062 60.7 ±1.7 -67.2 ±2.2 CES
19.03.1998 50891.114 72.4 ±0.3 -80.4 + 0.5 CES
20.03.1998 50892.144 -14.2 ±0.5 CES
21.03.1998 50893.047 -17.8±1.0 - CES
22.03.1998 50894.051 77.5 ±0.5 -90.4 ±2.4 CES
23.03.1998 50894.991 -61.0±1.2 144.0 ±1.2 CES
23.03.1998 50895.051 -59.8 ±0.7 141.1 ±2.1 CES
23.03.1998 50895.102 -58.4± 1.6 133.2 ±0.9 CES
24.03.1998 50896.000 92.4 ±0.2 -114.3 ±5.2 CES
24.03.1998 50896.047 98.3 ±1.2 -126.2 ±1.0 CES

01.06.2007 54252.986 -34.8 ±2.5 91.4±2.9 FEROS
02.01.2008 54467.327 93.4 ±2.2 -121.2±2.6 FEROS
23.02.2008 54519.012 35.0 ±2.7 - FEROS
24.05.2008 54610.975 -1.4±0.6 FEROS
23.12.2008 54823.320 -67.0 ±2.4 152.0 ±3.7 FEROS
09.03.2009 54899.185 -54.4 ±2.7 138.8 ±3.4 FERÖS
12.05.2009 54963.957 86.6 ±2.7 -117.0 ±2.2 FEROS
24.12.2009 55189.145 58.2 ±3.4 -63.2 ±2.5 FEROS
24.12.2009 55189.272 21.2 ±3.4 ֊ FEROS
24.12.2009 55189.346 12.4± 1.1 - FEROS
25.12.2009 55190.121 -59.6 ±3.6 133.0 ±4.2 FEROS
25.12.2009 55190.158 -56.2 ±3.4 129.2 ±2.9 FEROS
25.12.2009 55190.362 -20.0 ±3.1 68.0±3.1 FEROS
26.12.2009 55191.132 95.8 ±2.2 -128.2±1.3 FEROS
26.12.2009 55191.204 94.6 ±2.7 -124.8 ±0.8 FEROS
26.12.2009 55191.360 81.2 ±2.5 -106.4±3.3 FEROS

03.05.2013 56416.008 77.5 ±0.5 -93.7 ±0.4 BESO
04.05.2013 56416.061 85.7 ±3.9 -101.2±2.8 BESO
05.05.2013 56417.162 -50.5 ±0.5 131.7±3.7 BESO
06.05.2013 56418.073 23.0 ±1.5 BESO
06.05.2013 56418.109 27.8 ±2.3 BESO
06.05.2013 56418.996 60.5 ±0.5 - -60.0 ±0.1 BESO
07.05.2013 56419.038 49.1 ±0.5 -46.3 ±0.5 BESO
08.05.2013 56421.001 96.5 ±1.6 -120.5 ±1.3 BESO
09.05.2013 56421.043 95.2 ±3.9 -120.1 ±2.0 BESO
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чунствитслыюсги телескопа обсерватории ('cm» Armazones была сильно смешена 
в красную сторону, и точно измерить удалось только лучевые скорости 
линий Hei 5876 и 6618.

Результаты наших измерений приведены в табл.1, где указаны: дача, 
модифицированная юлианская дата MJI), лучевые скорости обоих компонентов 
системы с указанием ошибки измерения и использованный спектро»раф.

3. Определение параметров орбиты. В настоящее время для опре­

деления орбитальных параметров двойных систем обычно используются 
специализированные программы FOTEL |5| и KOREL |6,7|. Мы в работе 
использовали нашу собственную про!рамму, коюрая проела в употреблении, 
а по точности определения параметров, как оказалось, не уступает тради­
ционным математическим методам.

Метод наших расчетов основан па сравнении наблюдаемой фазовой кривой 
для предварительно определенного значения орбитальною периода Р с 
теоретической кривой для орбитального движения:

Vr = К [e cos(w)+cosfO + <о)]+у, (1)

где К - полуамплитуда изменения И, е - эксцентриситет, о» - положение 
периастра, у - лучевая скорость центра тяжести системы, а 0 - истинная 
аномалия.

Истинная аномалия может быть разложена в ряд по степеням эксцен­
триситета по известной формуле:

0 = A7+2esinA/+1.25e2sin2A/-4/3e3sinA/ [1 -13/4cos2.V/]+... (2)

где Л/ = 2л(Ф + Ф0) - средняя аномалия, Ф - фаза орбитального движения 
(Ф е [о, 1]), Фо - фазовый сдвиг между теоретической и наблюдаемой кривыми 

Vr, определяемый при расчетах. При небольших значениях эксцентриситета 

бывает достаточно двух-трех первых членов рахтожепия.
Аппроксимация наблюдаемой фазовой кривой теоретической осуществляется 

путем минимизации суммы квадратов невязок для разных значений орби­
тальных элементов. При вычислениях каждого орбитального параметра 
использовался метод последовательных итераций, когда вначале фиксируются 
значения всех параметров кроме одного, значение которого и определяется на 
данном этапе. После этого выбирается уже следующий параметр и уточняется 
его значение. На каждом этапе вычислений фиксированными значениями для 
остальных параметров становятся те, что были сосчитаны на предыдущих 
этапах. Процесс повторяется "по кругу" до наступления сходимости, т.е. когда 
сумма квадратов невязок достигает минимума. Окончательный набор параметров 
орбиты, полученный при такой процедуре, и будет решением. При малом 
эксцентриситете и удачном выборе начальных значений определяемых пара­



НЕОБЫЧНАЯ ДВОЙНАЯ СИСТЕМА HD 83058 213

метров, сходимость наступает достаточно быстро (3-4 цикла итераций).
На следующем этане производится минимизация суммы невязок уже для - 

разных значений орбитального периода Р, что позволяет его существенно 
уточнить.

Точность определения всех орбитальных параметров оценивалась путем 
проведения всех процедур вычислений по отдельности для всех четных и 
нечетных дат наблюдательного ряда. Для параметров, общих для обоих 
компонентов системы (период, начальная фаза), дополнительной оценкой 
точности являлось также сравнение значений, полученных отдельно для 
обоих компонентов.

В начале расчетов мы произвели проверку на возможное существование 
в системе третьего тела, а также оценили некоторые орбитальные параметры, 
значения которых были затем использованы при точных расчетах в качестве 
первого приближения. Для этого была построена зависимость наблюдаемых 

лучевых скоростер спектральных линий для двух компонентов системы А и 
В (А - более массивный), при этом использовались такие линии, как Silii 
4553, 4568; MglI 4481; Hel 5876, 6678 и др. Полученная зависимость, 

показанная на рис.1, носит чисто линейный характер и не показывает

Рис.1. Зависимость амплитуд изменения лучевых скоростей линий в спектрах компонентов 
системы А и В. На рисунке приведены значения, усредненные для каждой даты по всем 
линиям с указанием ошибки среднего (см. табл.1). Пересечение полинома 1-й степени, 
аппроксимирующего зависимость, с биссектрисой прямого угла (линия Х= У) соответствует 
собственной лучевой скорости системы у.
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Таблица 2

ОЦЕНКИ ОРБИТАЛЬНЫХ ПАРАМЕТРОВ

Параметр Значение

/’ (сутки) 2.3650804 + 0.0000034
(1.7 + 0.1). 10'

МЛ)о (сутки) 54000.8983 + 0.007 Г
Л'(В) (км/с) 137.3 ±1.5
К(К) (км/с) 81.1 ±1.4
Л-(Л)/АГ(В) 0.591 ±0.010
у (км/с) 14.5 ±0.5

* - для момента, когда V, (Л) - Уг(В) = у, после чего У/А) становится больше У/В);

присутствие в системе какого-либо третьей) тела. Пересечение этой линии 
с биссектрисой прямого угла (линия Х= У на рисунке) позволяет сделать 
опенку параметра у = 13.9 ±0.5 км/с, а по наклону прямой можно определить 
в первом приближении отношение амплитуд изменения лучевых скоростей 
компонентов А и В, а значит и отношение их масс МВ/МЛ : 0.592 ±0.010.

Окончательные результаты определения параметров орбиты приведены в 
табл.2.

Точность определения орбитального периода сильно зависит от длитель-

Рис.2. Лучевые скорости линий обоих компонентов системы А и В на фазовой зависимости, 
построенной для орбитального периода Р = 2е.3650804 с нулевой фазой на МЮ = 54000. 
Данные аппроксимированы соответствующими орбитальными кривыми. Каждая точка на графике 
соответствует величинам, усредненным для данной даты по разным линиям, наблюдаемым в 
эту дату (см. табл.1). Вертикальные бары обозначают ошибку измерения каждой величины.
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пости ряда наблюдений. Так, при использовании только данных, полученных 
в ESO в 2007-2009гг., точность определения периода была существенно 
ниже: Р~ 2.365102 ±0.000165 суток (см. нашу предварительную работу [8]).

Итоговые орбитальные кривые изменения лучевых скоростей обоих 
компонентов системы показаны на рис.2. Как можно видеть, орбита практически 

круговая.
Мы сравнили точности определения орбитатыюго периода ор и эфемериды 

стт с результатами подобных орбитатьных решений, опубликованных в 
19,10]. На рис.З показаны зависимости величины ошибки от величины 
периода, аппроксимированные полиномами 2-й степени с указанием средне- 
квадратического отклонения от среднего. Видно, что наши результаты вполне 

соответствуют точности определения параметров, достигаемой в других работах, 

где применялись современные математические методы расчетов.

Рис.З. Зависимость ошибок определения орбитального периода а? и эфемериды МЮ(о) 
от от величины периода Рпо данным работ (9,10] (темные кружки) в сравнении с результатами, 
получешшми в настоящей работе (большой светлый кружок). Зависимости, полученные в 
других работах, аппроксимированы полиномами 2-й степени (сплошная линия) с указанием 
среднеквалратичсского отклонения (штриховые линии).
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4. Определение фундаментальных параметров компонентов 

системы. К подобным параметрам компонентов системы относятся: эффек 
тивная температура Tfl/, ускорение силы тяжести logg, проекционная скорость 
вращения Ksin/ и скорость микротурбуленции И/.

В настоящее время существует несколько специализированных программ, 
позволяющих разделять на отдельные компоненты спектры звезд двойных 
систем |7,111. Мы в данной работе предложили и использовали наш собственный 

метод разделения спектров, основанный на построении и анализе синтетических 
спектров компонентов системы в области различных спектральных линий.

В процессе исследования мы столкнулись со сложностью, связанную с тем, 
что профили линий менее массивного компонента В показывают в отдельные 
даты крупномасштабные изменения. Встал вопрос о выборе подходящей даты, 
когда профили этого компонента можно было бы считать невозмущенными. 
Сравнение профилей линий этого компонента с синтетическими спектрами, 
построенными для разных наборов параметров звезды показали, 'по наилучшсс 
соответствие достигается для спектров, полученных в ночь 26.12.2008.՜ Как 

будет показано ниже, подобные профили линий в спектре компонента В 
наблюдались во все даты наблюдательного сезона 2007-2009гг., кроме двух лат 
02.01.2008 и 23.12.2008, когда эти профили были сильно искажены. Опи и 

были использованы в нашем исследовании.
Оценка величины Ksinz была сделана по ширине профилей узких 

неглубоких линий, которая оказалась практически нечувствительной к 
остальным параметрам модели, влияющих только на глубину линий. Используя 
линии MglI 4481.220 и ОН 4452.375 во всех спектрах, полученных в 2007- 
2009гг. в ESO (кроме дат 02.01.2008 и 23.12.2008), мы получили значения 
Ksinz = 57.4± 1.0 км/с (Л) и 27.0± 1.4км/с (В), которые хорошо соответствуют 
оценкам, приведенным в |2|: 64 ±2 км/с (А) и 24 ±2 (В).

Наша программа разделения спектров основана на предположении о 
сферичности звезд в этой системе. Наблюдаемый нормированный спектр 

всей системы состоит из суммы двух спектров для А и В. а интенсивности 
спектральных линий равны:

Iobs= (Imod+ а)/(1 + а) - для линий компонента А и Iobs= (ahnod- 1)/(1 + а) 

- для линий компонента В, где lobs и Imod - наблюдаемая и модельная 

остаточная интенсивность линий обоих компонентов, а параметр а - [Г; (В) Ff (а)] 
- отношение наблюдаемого потока в непрерывном спектре компонентов 

В и А в области линии на длине волны X, при этом Ff - это энергетический 

поток в непрерывном спектре на единицу площади поверхности звезды (берется 
из стандартных моделей Куруца), а R - радиус звезды.

По ходу' работы было рассчитано более 600 синтетических спектров на 
основе ЛТР моделей по программе Пискунова SYNTH + ROTATE [12], 
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содержащих профили 7 линий, не показывающих признаки штарковских 
крыльев: MglI 4481.220; ОН 4452.375, 4590.974, 4596.172; Silii 4552.616, 
4567.823, 4574.759. При моделировании были охвачены следующие диапазоны 

параметров звезд:
от 20000 до 30000 К (А) и 14000-20000 К (В); logg: 3.50-4.50; Vt: 

2-10 км/с.

Для каждого модельного профиля вычислялся параметр а по формулам: 
а = (lobs - Imod)/(\ - lobs) для А и а = (1 - lobs)/(lobs - Imod) для В. Все 7 

используемых линий имеют близкие значения длины волны, в пределах 

которых зависимость а от длины волны оказывается незаметной.
По результатам для всех 7 линий строился график (см. рис.4), для каждой пары 

T# и И/, осями которого были logg и а. Если все 7 линий пересекались в одной 
точке с точностью по а не хуже ±0.02, соответствующие значения а и logg 

считались решением, найденным для данной пары Т* и Vt. На рис.4 показан 
пример найденной} решения для компонента А, при котором для 7^= 26000 К и 
И =6.0 км/с были определены величины о = 0.26 ±0.01 и logg=4.38 ±0.10.

Рис.4. Зависимости параметра а от параметра logg для данной пары параметров Т* и Vt 
(модель для компонента А) для каждой из 7 выбршшых линий (3 линии Silii, 3 линии ОН 
и линия MglI, см. текст). Каждая точка па зависимости соответствует совпадению центральной 
интенсивности данной линии в наблюдаемом и синтетическом спектре. Пересечение всех 7 
зависимостей в одной точке позволяет найти истинную величину параметра а.

Примеры модельной аппроксимации профилей триплета Silii 4552, 4568, 
4575, наблюдаемых на разных фазах орбитального движения, показаны на 

рис.5.
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X, (Ä) (А)

Рис.5. Пример модельной аппроксимации наблюдаемого спектра HD83058 для 2-х дат, 
соответствующих разным орбитальным фазам. Данный участок спектра включает узкие линии 
триплета Silii и 2 линии ОН. Верхние панели демонстрируют наблюдаемый спектр, а нижние 
- его аппроксимацию ЛТР-модельцым спектром, параметры которого указаны на рисунке.

Оказалось, что наблюдаемые глубокие линии с широкими штарковскими 
крыльями (линии водородной серии Бальмера и линии гелия) значительно 

глубже тех же линий на синтетических спектрах, рассчитанных на основе ЛТР 
моделей. Для модельной аппроксимации мы использовали более современную 
программу TLUSTY, учитывающую также и не-ЛТР эффекты [13]. На рис.6- 
8 показаны примеры модельной аппроксимации профилей линий На, Hß . 

и нескольких линий гелия, наблюдавшихся в дату MJD = 55191.204.
Более 80 моделей было рассчитано и в результате была достигнута хорошая 

точность аппроксимации всех наблюдаемых профилей линий. Область значений 
модельных параметров Т^, logg и Vt, при которых была достигнута удовлетво­

рительная аппроксимация наблюдаемых спектров синтетическими, приведена 
на рис.9.

В результате нашего исследования были получены следующие параметры 

звезд - компонентов системы (см. табл.З).
Параметр а (для X = 4500Ä ) был определен как 0.255 ±0.005. Это, в свою 

очередь, приводит к оценке отношения радиусов компонент RB/RA=0.66 ±0.03.
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Рис.6. То же, что рис.5, но для наблюдаемого спектра, содержащего линии На и Нр 

с широкими штарковскими крыльями. Модальные спектры рассчитывались с использованием 
нро1раммы ТТивТУ, учитывающей не-ЛТР эффекты.

1.0

0.9

0.8

0.7

1.0

0.9

0.8

0.7

4000 4010 4020 4030 4450 4460 4470 4480

X, (А) X, (А)
Рис.7. То же, что рис.6, но для области спектра, содержащей голубые линии Не! и 

линию MglI 4481.
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Teff (К)

Рис.9. Область значений модельных параметров Т& logg и Vt, при которых была достигнута 
удовлетворительная аппроксимация наблюдаемых спектров синтетическими. Пунктир։тыми 
линиями ограничена область допустимых значений параметров, определенная только по 7 
базовым линиям без широких пггарковских крыльев. Точки с барами ошибок соответствуют 
линиям со штарковскими крыльями.
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Таблица 3

ПАРАМЕТРЫ КОМПОНЕНТОВ СИСТЕМЫ HD83058

Параметр А В

log# 
Vt 

Ksiru

25700 ±400 К 
4.27 ±0.05

5.5 ± 0.5 км/с
57.4 ± 1.0 км/с

19200 ±600 К 
4.03 ±0.20

5.5 ± 0.5 км/с
27.0 ±1.4 км/с

Из уравнения функции масс:

[Л/А/(^л+^»)Г = (jÇ Pj/faC) (3)

вытекает:

3/A(sin.,a,)’=(1.36±0.014)Ms,.

При ожидаемой массе МА от 15 до 20 М@ получается угол наклона 
орбиты iotb от 24° до 27°.

Эти оценки позволяют определить скорость орбитального движения компо­
нентов системы: КА= от 180 до 190км/с и Ив= от 300 до 330км/с. Учитывая, 

что ожидаемые радиусы компонентов находятся в пределах: RA = 6 7 Rq и 
Лв = 4.0 -г 4.6 Rq , можно оценить радиусы орбит компонентов в долях радиусов 
звезд: гА от 1.15 до 1.55 RA и гв от 3.1 до 3.8 RB. Расстояние между 
компонентами гЛ+ гв будет от 22.5 до 24.3 Rq . Используя известную формулу 
Игглтона для радиусов полостей Роша [14J, получаем Rroche(A)=1.4-5-1.8RA 
и Rroche(B) = 1.64-2.0RB. То есть, заполнения полостей Роша у HD83058 нет.

5. Переменность спектральных линий у компонентов 

системы. Быстрая переменность профилей линий у основного компонента 
А наблюдается во все эпохи. Сильнее всего она наблюдается у линий триплета 
Silii 4552, 4568, 4575, но заметна также и у других линий, например, у Mgll 

4481. Пример такой переменности показан на рис. 10 для 2-х линий Silii 4552, 
4568, по спектрам, полученным в 2 даты в декабре 2009г. На профилях видны 

бегущие волны с характерным временем изменений порядка часа. Подобная 
переменность наблюдается у многих звезд раннего спектрального класса. Она 
связывается, как правило, с двумя типами процессов: а) нерадиальные пульсации 
в атмосфере звезды и б) существование на поверхности звезды локальных 
азимутальных неоднородностей (магнитоактивных пятен ?), вращающихся вместе 
со звездой. В этом случае будет происходить так называемая вращательная 
модуляция профилей линий. Картина переменности в виде бегущих волн 
может быть достаточно сложной. Оба процесса могут приводить к очень 
похожим наблюдаемым эффектам, что затрудняет однозначную интерпретацию
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Рис. 10. Примеры движущихся локальных деталей на профилях линий триплета Silii, 
наблюдающиеся в спектре компонента А, в течение отдельных ночей.

подобных явлений. Наблюдательный материал, представленный в настоящей 
работе, пока недостаточен для квалифицированного анализа переменности 
этого типа. Для его проведения требуются дополнительные наблюдения НО83058 
с высоким спектральным и временным разрешением.

Совершенно другой тип спектральной перемет госта демонстрировал второй 
компонент В во разные даты наблюдений. Еще в статье [2] было отмечено, 
что в отдельные даты линии компонента В меняют свою ширину. Используя 
тот же наблюдательный материал, но расширив количество исследуемых 
линий, мы полностью подтвердили этот первоначальный вывод, сделанный 
в [2]. На рис. 11 показано, как по-разному выглядят профили 6 линий в 
спектре НО83058, полученном в две разные даты наблюдений МГО54467.327 
и М1В55191.204. У некоторых линий наблюдается блендирование профиля 
линии компонента В широким штарковским крылом этой же линтш в спектре 
компонента А. На рисунке видно, что в первую дату профили линий
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Рис. 11. Изменения профилей спектральных линий компонента В, наблюдающиеся в 
отдельные даты. Профили, полученные в дату МГО54467.327 проиллюстрированы сплошными 
линиями, а в дату \1JD55191.2O4 - штриховыми линиями.

выглядели: а) более мелкими, б) более широкими, в) показывали заметное 
смешение в красную сторону. Они сильно отличались от профилей тех же 
линий в синтетическом спектре звезды. Но во вторую дату соответствие 
наблюдаемых и теоретических профилей было хорошее.

Мы попытались исследовать временной масштаб этой переменности. На 
рис. 12 показано изменение профилей 2-х линий Не! 5876 и 6678 от даты 
к дате в течение 2007-2009гг. (12 дат). Оказалось, что: а) в течение одной 
ночи переменность практически незаметна, б) от даты к дате она проявляется 
только как небольшие изменения глубины линии, в) и только в первые 2 
даты профили демонстрировали масштабные изменения, описанные выше.

Мы также проверили, наблюдалась ли такая картина переменности в 
другие эпохи (в 1998 и 2013гг.). Рис. 13 (левый) иллюстрирует зависимость 
ширины профиля линии Silii 4552, измеренной на уровне непрерывного 
спектра от ее глубины, построенную для всех трех эпох наблюдений (1998, 
2007-2009, 2013гг.). Обращает на себя внимание то, что: а) ширина и глубина 
линии демонстрируют единую зависимость в разные эпохи на протяжении



224 М.Л.ПОГОДИН И ДР.

-300 -200 -100 О 100 200 -300 -200 -100 0 100 200

Vr (км/с) Vr (км/с)

Рис.12. Изменения профилей линий Не! 5876 и 6678 от даты к дате в спектре компо­
нента В в сезон наблюдений 2008-2009гг. Тонкой линией показаны модельные профили.
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Рис.13. Левая панель: Зависимость между шириной профиля линии Silii 4552 в спектре 
комонента В на уровне непрерывного спектра и его остаточной интенсивностью, наблюдавшаяся 
в течение всего периода наблюдений с 1998 по 2013гг. Правая панель: Изменения ширины 
профиля линии Silii 4552 в спектре компонента В на уровне непрерывного спектра от даты 
к дате по данным 2013т.
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более 15 лет, б) если в 2007-2009тт. появление широких и при этом мелких 
линий было отмечено только в 2 первые даты (см. рис. 12), то в 1998г. они 
наблюдались во все латы, а в 2013г. практически не были видны вообще.

Чтобы определить характерное время изменений профиля в 1998г., когда 
искаженный профиль наблюдался во все даты, мы построили рис. 13 (правый), 
иллюстрирующий временные изменения ширины профиля линии Silii 4552 
в течение 10 суток. По данным, полученным в данную эпоху, можно сделать 
вывод, что характерное время изменений должно быть порядка суток.

6. Обсуждение результатов и заключения. В результате нашей 

работы, где был использован итерационный метод, мы определили орбитальные 
параметры системы HD83058 с точностью стР =±0.0000034 (для периода Р), 
и стт =±0.0071 для .момента MJD(o). Как показало сравнение с подобными 
результатами других работ, где использовались традиционные математические 
методы, нами была достигнута не меньшая точность.

Используя метод сравнения наблюдаемых и теоретических профилей, мы 
разделили спектры обоих компонентов системы А и В и определили их такие 
параметры, как: 7^.= 25700 ± 400 К (А) и 19200 ±600 К (В); logg=4.27 ±0.05 
(А) и 4.03 ±0.20 (В); И= 5.5 ±0.5 (для обоих компонентов) и Рйш = 57.4± 
1.0 км/с (А) и 27.0 ±1.4 км/с (В).

При этом мы смогли также вычислить отношение радиусов компонента 
В и компонента А (1^//?А=0.66 ±0.03), оценить угол наклона орбиты к лучу 
зрения (от 24° до 27°), а также определить ожидаемые размеры орбит 

компонентов и скорости их орбитального движения. Оценка размеров полостей 
Роша показала, что звезды их не заполняют. Были также получены 
свидетельства, что система не является синхронизованной, хотя этот результат 
оказался достаточно неожиданным для системы с такими массами компонентов 
и таким коротким периодом. Для синхронизованной системы периоды вращения 
каждого из компонентов должны быть равны орбитальному периоду, а углы 
наклона их осей вращения будут совпадать с осью орбиты. В этом случае 
должно выполняться соотношение: RJR^= Ksin/(B)/P§nu(A). Но, по нашим 
расчетам, отношение радиусов компонентов равно 0.66 ± 0.03, а отношение 
проекционных скоростей равно 0.47 ± 0.03. Этот результат противоречит 
необходимым признакам синхронизации системы. Причиной этого могли 
быть гравитационные взаимодействия системы с другими звездами из ОВ 
ассоциации Sco-Cen, где плотность звездного населения должна быть выше 
обычной. Эти же взаимодействия могли стать причиной спектральной 

переменности, наблюдающейся у обоих компонентов системы.
Мы подтвердили, что профили некоторых линий (главным образом линий 

триплета Silii 4552, 4568, 4575) в спектре более массивного компонента А 
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демонстрируют быструю переменност ь, проявляющую себя как движение по 
профилю локальных спектральных деталей. Это явление можст быть как 
проявлением нерцдиальных пульсаций, так и вращательной модуляции профилей 
магнитоактивными образованиями на поверхности звезды. Оба процесса могут 
привести к похожей картине переменпости, и для их идентификации требуется 
дополнительный спектральный материал, полученный с высоким временным 
и спектральным разрешением.

Мы попытались систематизировать изменения, наблюдающиеся в линиях 
второю компонента В. По результатам анализа мотуг быть сделаны следующие 
выводы:

1. В отличие от переменности линий компонента А, у компонента В он 
наблюдается практически у всех атмосферных линий.

2. Характер переменности - это уменьшение в отдельные даты глубины 
линии, сопровождающееся увеличением ширины се профиля. В такие даты 
профили линий сильно искажены и по форме отличаются от профилей этих 
же линий на синтетических спектрах, построенных для разных параметров 
атмосферы. В остальные даты соответствие наблюдаемых и теоретических 
профилей линий вполне удовлетворительное.

3. В разные эпохи наблюдений эта переменность проявлялась по-разному. 
В 1998г. почти во все даты линии были аномально широкими и мелкими. 
В 2007-2009гг. искаженные профили наблюдались только в две даты наблю­
дений в 2008г. (2 января и 23 декабря). В 2013г. подобные изменения профилей 
не наблюдались совсем.

4. Во все сезоны наблюдений в течение 15 лет (с 1998 по 2013гг.) 
зависимость между шириной и глубиной отдельных атмосферных линий 
сохраняла свой характер.

5. Анализ временного масштаба изменений по данным 1998г. показал, что 
характерное время может составлять порядка суток. А переход объекта из 
обычного в активное состояние и наоборот может происходить на временном 
масштабе от месяцев до лет.

6. Как и для компонента А, для дальнейшего исследования спектратьной 
переменности компонента системы В требуются новые спектроскопические 
наблюдения высокого спектратьного и временного разрешения.

Результаты настоящей работы интересно сравнить с результатами анало­
гичного исследования двойной системы Alpha Virginis (Спика), содержащей 
две звезды класса В с характеристиками, близкими к параметрам компонентов 
системы HD83058, также вращающихся по маю эксцентрическим орбитам с 
периодом около 4-х дней [15].

Участники работы из ГАО РАН (Погодин, Гатазутдинов, Ананьевская) 
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THE UNUSUAL BINARY SYSTEM HD83058 IN 
THE OB ASSOCIATION SCO-CEN

M.A.POGODIN1, N.A.DRAKE!>, Ë.G.JILINSKÜI. K.V PEREIRA’, 
GAGALAZUTDINOV1“’, A.HERRERA1, J.TELTING։,

A.F.KHOLTYGIN6, Yu.KANANJEVSKAJA1

We present results of high-resolution spectroscopy of the binary system 
HD83058 situated in the region of the Sco-Cen OB association. The observations 
were carried out in observatories ESO and Sierra Armazones (Chile) during three 
observing sets in March 1998, during 2007-2009, and in May 2013. 41 spectra 
have been obtained. On the base of radial velocity-curve solution we have 
determined the elements of the orbit and derived the period P = 2.3650804 ± 

0.0000034 days. Using stellar atmosphere models we have disentangled the spectra
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of the two components of the system and derived the following parameters; 
TrB= 25700 ± 400 K, logg=4.27 ±0.05 and Tf^ 192001 600 K, log# 4.0310.20 
for primary (A) and secondary (B) components respectively. We have confirmed 
the presents of local moving features in the Sill I line profiles seen in the spectrum 
of the A component, which can be connected with cither pulsation activity of the 
star or the rotation of spot-like inhomcgencilies on the stellar surface. We have 
also found that the lines in the spectrum of the B component show another type 
of variability, where the depth and the width of the profile of practically all 
atmospheric lines in certain dates are changed in counterphase. This double system 
is likely non-synchronized. We assume that the desynchronization can be the 
result of an interaction of the system with a third body because it located in a 
place of the OB association with star volume density higher than usual.

Keywords: binary systems: orbital elements: disentangling spectra of components: 
spectral variability: HD83058
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1. Introduction. The galactic halo is one of the major components of our
Galaxy. Although considerable attention has been given to its component stellar
populations and their properties, the population of asymptotic giant branch (AGB) 
stars located in the halo deserves more attention. One method to find AGB stars
is to search for carbon (C) stars. Huxor and Grebel [1] synthesized our knowledge 
on the subject and list -200 C stars in the halo. The origin of the majority of 
them is the Sagittarius dwarf galaxy, which is tidally disrupted in its orbital path 
around the Milky Way. Another method, adopted in this work, is to consider 
samples of variable stars for which light periodicity is obvious, and long periods 
(>100 days) are measured. In this work, we consider the recent Catalina Catalog 
(Catalina Sky Survey - CSS) of Southern Periodic Variables [2].

In order to better know the sample of the 1286 LPVs presented in the Catalina 
survey, we performed two distinct investigations: firstly, examination of spectra of 
a small subsample of these objects, located՜ at high galactic latitude (|b| > 30°). For 
these objects, a spectrum can often be found on the plates of the Hamburg/ESO

As part of our ongoing study of the evolved giants in the galactic halo, we consider the sample 
of 1286 long-period variables (LPVs) in the southern hemisphere provided by the Catalina Sky 
Survey experiment. These LPVs have periods P > 80 days and amplitudes >0.2 mag. First, by using 
the Hamburg/ESO spectral survey, we aim to determine the spectral type as either M-type or C- 
type for objects located in the imprint of this survey, |b| > 30°. Of 135 LPVs obeying this selection, 
we classified 93, and found only 2 new carbon stars. Secondly, we consider faint LPVs. We 
discovered that many lie at -1 arcmin from a bright Mira catalogued in the General Catalog of 
Variable Stars (GCVS) with identical period. We study these suspicious cases in detail, and conclude 
that, for as many as 56 faint Catalina LPVs, their variability is due to contamination by light from 
the bright, neighbouring GCVS Mira: an instrumental artefact. We conclude that when dealing with 
distant, faint Miras in the Catalina catalog, researchers should pay attention to the polluting effects 
of neighbouring bright and variable objects.

Keywords: Catalogs-Galaxy:surveys: late-type stars: carbon stars:M stars 
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objective prism survey |3,4|. This investigation is carried out to determine if the 
list of HG is complete, or if it is still possible to find numerous new carbon 
stars. The second investigation aimed to focus on faint stars of the Drake et al. 
LPV sample. Because some of them arc very faint (V~ 17.0), and assuming that 
they arc Mira or SRa variables, their distances can be considerable, typically 
lOOkpc or more. Our approach and results arc described below in more detail.

2. Classification of Catalina Southern LPVs Lying at \b\>3(P. 
Before spectral classification is described, some properties of the Southern Catalina 
catalog |2| are worth pointing out. The catalog of 1286 LPVs represents 3.4 percent 
of the total 37745 variables of all types in the complete database. It is interesting 
to note that in the release of the Catalina DR1 northern catalog |5|, there were 
512 catalogued LPVs. This indicates that either the southern experiment is more 
sensitive, or that the galactic plane has been covered to a greater extent than in 
the north, or both.

Fig. I is a map showing the distribution of the 1286 southern LPVs, shows 
as small circles. All have 8 < -20°. Many Catalina LPVs are closer to the Milky 
Way plane than |b| = 20". Thus, this sample is dominated by the galactic disc stars, 
with a small fraction being actually at high galactic latitude. A large number of 
stars are detected in the Large Magellanic Cloud, and also in the Fomax and 
Sculptor dwarf galaxies. This demonstrates that this sample reaches distances as 
great as 140 kpc (Fomax).

Among the 1286 LPVs, many are relatively bright. For example, for a Catalina 
magnitude V^ < 13.0, there are 579 stars. But there are also many faint stars:

Fig.l. Equatorial map R.A. - Dec. of 1286 Catalina long-period variables (circles). Dotted lines 
indicate b = +20’ and -20°. Long dashed lines show the average location of the Sgr tidal arms. To the 
right, F and S mark the position of the Fomax and Sculptor dwarf galaxies, respectively. At lower 
right, the clump is due to the Large Magellanic Cloud. This plot shows that a considerable number of 
the Catalina LPVs arc located close to the Milky Way, but that this experiment probes up to 150 kpc 
away, the distance of Fornax. The 2 new carbon stars are indicated by large filled hexagons.
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315 have Vcss> 15.0, with 67 as faint as Vcss 17.0 to 19.0. With the assumption 
that these stars are Miras, or periodic semi-regulars, their absolute magnitude is 
around Mv = -3.0 |5], and the distances of these 67 fainter stars would be of 
the order of lOOkpc or greater.

2.1. Spectral Classification. In order to determine spectral classification, 
we use the Hamburg/ESO (HES) survey. This survey is online at https:// 

. These plates are 
deep since the survey reaches 13,= 18.0. However, this survey is restricted to high 
galactic latitude (|b| > 30°). In addition, HES spectra are centered in the blue region 
from -3200 A to 5300 A , and this may induce a bias against the reddest objects. 
When examining HES spectra, the M-type classification is based on the presence 
of TiO bands at 5167, 4954, 4854, 4762, and 4584A. In contrast, C-type 
classification is based on C2 bands at 5165 and 4737A. Although the linear 
resolution is 15 A at Hy, the separation C or M-type is quite clear when the 
star is not too faint. In addition to the HES survey, we use information from 
the CDS database ( ), and from the Sloan survey 
spectral database (Reference online e.g. for Data Release 12  
drl2/spcctro/).

www.hs.uni-hamburg.de/DE/For/Exg/Sur/hqs/online/index.html/

http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
http://www.sdss.org/

Fig.2 illustrates the HES spectra for stars KG-21 (a C-type star) and KG- 
40 (an M-type star). In the field covered by the HES survey, there are 135

Fig.2. HES low-resolution spectra in the range 3200-5300 A for the stars KG-21 (a C-type 
star, left panel), and for KG-40 (an M-type star, right panel). The molecular bands of the C2 at 
4737, 5165A, and TiO at 4954, 5167A are indicated. Both fields are 15'xl5'.

Catalina LPVs. Of these 135 objects, our examination on the plates yielded 93 
objects. The catalog of these objects, named KG-01 to KG-93, will be made 
available at CDS.

2.2. Carbon Stars. Although most are M-type, five C-type stars were found.



232 N.MAURON ET AL.

They cannot be dwarf carbon stars since dwarf stars are not large amplitude 
periodic variables. Here, we examine these peculiar objects individually. Coordi 
nates are from 2MASS |6|. Periods P, lime-average V-band magnitude Vf.ss and 
amplitude AV are from the Catalina catalog.

1) KG-03: a ()(Jh59m58։.93 , 6 33°28'35*. I, P = 196.0 days, Vcss= 16.23,
AV = 1.1 mag. This star is in the Sculptor dwarf galaxy (ALW 3 in SIMBAD) 
found by 17].

2) KG-05: a = 0Ih01m53։.40, 5 =-65°18'23'.4, P=I62 days, Vrss= 15.71, 
AV = 0.5 mag. This star is a known C-type star in the halo of the Magellanic 
Clouds, namely |KID97| 079-024 |8|.

3) KG-21: a = 04h56m31’.15, 5 = ֊31°29'32'.7, P=147 days, VC3S= 14.26, 
AV = 1.4 mag. This star was already known |9|. It is not yet present in the 
SIMBAD database (CDS). Since the Mauron ct al. paper was published recently 
|9], it is also not in the HG list.

4) KG-62: a = 21h26n’50’.92, 5 =-37°03'50'.0, P = 225 days, V® 14.29, 
AV = 1.5 mag. This is a new carbon star discovery. It is not in the listing of HG, 
nor in CDS.

5) KG-67: a = 21h43m41։. 14, 5 =-34°14'31'.l, P=158 days, 7^=14.78, 
AV = 0.47 mag. This is a new carbon star discovery, neither in the listing of HG, 
nor in CDS.

We note that KG-62 and KG-67 are separated by a few degrees, and that 
there is no dwarf galaxy in this field. Comparison of their positions with the main 
locus (displayed in Fig.l) of the tidal arms of the Sagittarius dwarf galaxy strongly 
suggests that these two new C stars originate in the Sgr dwarf. Confirmation with 
radial velocities is necessary.

2.3. Peculiar M-type Stars. We discuss here three cases of M-type stars, 
before treating in the next section the subject of light contamination by bright, 
angularly close objects. The first star KG-08 is member of Fomax, and is useful 
for obtaining a typical absolute magnitude. The others are KG-63 and KG-83.

KG-08: When cross-matching the Catalina coordinates with the point-source 
catalog of 2MASS [6], the only 2MASS object within 4 arcseconds is at 
a = 02h39m15s.33 , 5 = -34°15'08',.3, and this identification is secure. This star was 
named F25006 by Whitelock et al. [10], when they performed a near-infrared 
JHK monitoring of stars in Fomax. They find F25006 variable, but period is 
given. The 2MASS single-epoch catalog provides 1^ = 13.62 + 0.049 while Whitelock 
et al. give a time-averaged = 13.74 + 0.25, in good agreement. Catalina finds 
it to be periodic with P = 196 days, and its phased light curve is of satisfactory 
quality. The 2MASS J - Kj is 1.18, which is consistent with our M-type 
classification. Because the distance of Fomax is known (147kpc), this star allows 
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us to derive an absolute magnitude for this period: one finds MK=-7.1.
KG-63: The J2000 coordinates in the Catalina catalog are a = 322°.63795, 

8 - 53°.96363 (in degrees). An interrogation of the USNO-Bl.O catalog [11 ] shows 
that within 10 arcsec, there is only one matching object, located at 0.39 arcsec from 
the Catalina position, and at a = 21h30m33s. 14 and 8 =-53°57'48’.8 (J2000). 
Examination of the POSS Digital Sky Survey images confirms this identification 
(see Fig.3). The R-band magnitude of this USNO-Bl.O object is 18.9. The DR2 
Catalina light-curve data are good and a value P = 223 days is given by the DR1 
|51 catalog. The mean V֊band Catalina magnitude is V= 17.5, and the amplitude 
is 1.5 mag. If this stat is in fact a semi-regular SRa variable, it is at a considerable 
distance. This star has a faint counterpart on the 2MASS survey images, and the 
2MASS point-source catalog gives at the above coordinates an object with 
K: 15.60 ±0.2, clearly seen in the 2MASS images. Adopting this K and the 
K-band absolute magnitude of KG-08 (since periods are nearly equal), we obtain 
a distance 350 kpc, This is astonishingly large and requires further study.

Fig.3. Finding charts with size 300 arcsec, North is up, East to the left, from red Palomar 
Sky Survey digitized images. On the left panel, KG-63 is indicated by ticks and the Mira X Ind 
is the brightest star in the field (angular separation 51")- On the right panel, KG-83 is indicated 
by ticks and the Mira DS Gru is the third brighter star in the field and is indicated by the letter 
M (angular separation 46").

By interrogating the General Catalogue of Variable Stars [12] for which we 
did not find any error in the coordinates, it is very intriguing that there exists 
a bright Mira located 51 arcsec North-East from KG-63 and with the same period: 
the Mira is X Ind. Its V-magnitude is between 8.0 and 13.0 as given in the GCVS, 
with a period 226 days, with AV = 5.0 mag. This Mira is clearly seen on the POSS 
plates (see Fig.3), but it is not present in the Catalina catalog because of saturation.

KG-83: In Catalina, the dataset is of satisfactory quality, with Vcss = 16.8, 
period of 225 days, and amplitude 0.9 mag. This star is in 2MASS at
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a . 22h43mll’.O6 and 8 41’31'I2’.O (J2000), Ks 15.25, J-Ks 0.71+0.16.
The same position is found in USNO-Bl.O, where a R-band magnitude R( - 18.3 
is given. There is no doubt of the identification of KG-83, which would be at 
a considerable distance if a true AGB star. Again, in the GCVS, we find a Mira 
at 46" from this object. This Mira is DS Gru, period 259 days, amplitude from 
9.8 to 15.0 in the V-band. These two cases, where the faint periodic Catalina 
star is found in the vicinity (at ~1 arcmin) of a bright GCVS Mira with both 
having the same period, suggest that variability of these faint objects is an artefact. 
We think that the variability of the faint Catalina star is due to the bright nearby 
Mira which saturates the Catalina detector and has a strong polluting halo. In 
other words, the faint Catalina star is a false long-periodic variable, although it 
docs correspond to a star catalogued in USNO-Bl.O. In order to know more about 
this effect, we investigate below its frequency and characteristics in the whole 
(north and south) Catalina LPV catalog.

Angular distance (arcsec)

Fig.4. Properties of the faint "false" 
Catalina LPVs. a) Histogram of the angular 
separation between the faint Catalina Mira 
and the bright GCVS Mira, b) Positional 
offsets (in a, 5) of the faint LPVs with 
respect to the bright GCVS Mira (indicated 
by a cross), c) Histogram of the difference 
between the period of the bright Mira and 
the period of the faint Catalina object (see 
text for more details).

Period difference (days)
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3. Artefacts. We consider on one hand the northern and souther Catalina 
long-period variables. On the other hand, we consider the GCVS, and we search 
for GCVS neighbours (within 200 arcsec) of Catalina LPVs. There are of course 
objects which arc in both catalog and at the same coordinates, within ~3" which 
is the precision of coordinates from Catalina. GCVS coordinates are excellent, in 
general better than 1 arcsec, when a comparison is made with USNO-Bl.O or 
2MASS or Gaia coordinates. We found as many as 56 Catalina cases where a 
bright LPV is in the 200" field. All these but one are Miras. They lie at ~1 arcmin 
of the Catalina object, and with near-identical period.

In Fig.4, wc show the histogram of angular separation (left, panel). It is seen 
that it peaks at ~50", and very few pairs have separations between 100" and 200". 
In the middle panel, wc show the a , 5 offsets, and again the odd angular 
distribution suggests an instrumental effect. The right panel displays the histogram 
of period differences. Most of them are <5 days, a value close to the typical error 
in the period determination. These panels show that it is a relatively frequent 
occurrence to find such false long-period variables. Several cases occur where 2 
or 3 false LPVs surround the same bright Mira. For example, there are 4 false 
LPVs around AQ Cen, with separations of 135, 107, 92, and 59 arcsec.

4. Discussion and Conclusion. Our original goal was to perform spectral 
classification of Catalina southern LPVs. The method is to scrutinize objective­
prism spectra offered by the Hamburg/ESO digital survey. Because this survey is 
based on blue plates and is limited to high galactic latitude (|b| > 30°), only a 
fraction of Catalina objects can be studied. Neverthless, we could surely classify 
83 cases out of 135 Catalina LPVs located in this region of the sky. Wc found 
5 carbon stars. Two are new discoveries. The rest arc M-type. Fig.l shows that 
they arc not concentrated along the location of the Sagittarius tidal arms, but 
instead arc found in the a = 300 to 360° region of RA. The origin of these 
M-type LPV stars is therefore not explained with the available information. We 
cannot distinguish a thick disk or a halo membership. Further attention should 
also be paid to the 52 unclassified stars.

While searching for very distant Catalina LPV stars, as faint as K= 15.0, which 
corresponds to 250 kpc if MK~-7.0, we found a large number of catalogued LPVs 
relatively close (~1 arcmin) to bright Miras of the GCVS, and with the same 
period. The best explanation that we propose is that the variability of faint objects 
is due to contaminating light.

In conclusion, we find that the overwhelming majority of LPVs in the 
southern hemisphere and at |b| > 30° are M-type stars. We also recommend 
researchers to take into account the polluting effect described here when seeking 
to identify very distant LPVs, and to verify that no large amplitude bright LPVs 
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are located within ~3 arcmin.
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ИССЛЕДОВАНИЕ ДОЛГОПЕРИОДИЧЕСКИХ
ПЕРЕМЕННЫХ В ЮЖНОМ КАТАЛОГЕ CATALINA: 

НОВЫЕ УГЛЕРОДНЫЕ ЗВЕЗДЫ И ЛОЖНЫЕ ОБЪЕКТЫ

Н.МОРОН1, К.С.ГИГОЯН2, К.К.ГИГОЯН5, 
Л.П.А.МОРЕН4, Т.П.КЕНДАЛЛ5

В рамках продолжения исследования проэволюнионировавших звезд-гигантов 
в галактическом гало рассмотрена выборка 1286 долгопериодических переменных 
(ДПП) южного поушария из Обзора Неба Catalina. Эти ДПП имеют периоды 
Р>80 суток и амплитуду >0.2 mag. Целью работы было, во-первых, определить, 
используя спектральный обзор Hamburg/ESO, спектральные классы звезд как 
М или С для объектов, расположенных в области обзора, |Ь| > 30°. Из 135 ДПП 
выборки были классифицированы 93, и были найдены только 2 новые 
углеродные звезды. Во-вторых, были рассмотрены слабые ДПП. Найдено, что 
многие из них находятся на расстоянии ~1мин дуги от яркой звезды типа 
Миры из Общего Каталога Переменных Звезд (ОКПЗ), имеющей такой же 
период. Были исследованы эти подозрительные случаи и сделан вывод, что 
по крайней мере у 56 слабых из ДПП обзора Catalina переменность вызвана 
примесью света от яркой соседней Мириды из ОКПЗ (инструментальный 
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артефакт). Сделан вывод, что при исследовании далеких слабых Мирил из 
каталога Catalina следует обращать внимание на эффекты светового загрязнения 
от соседних ярких переменных объектов.

Ключевые слова: Каталоги-Галактика: обзоры: звезды поздних классов: 
углеродные звезды: М звезды
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Рассмотрены результаты исследования магнитного поля и его структуры у звезды 
Н1337776, выполненные разными авторами. Отмечаются значительные противоречия между 
результатами, которые нс позволяют считать, что звезда окотгчательно изучена. Основная 
причина ошибочных результатов состоит в сложности структуры магнитного поля. В 
результате этого возникают трудности измерений магнитного поля и его интерпретации.

Ключевые слова: магнитные поля звезд: модели: звезда НО37776

1. Введение. Здесь мы еще раз рассматриваем магнитное пате уникальной 
магнитной звезды НО37776, потому что результаты ее исследования очень 
противоречивы. История ее исследований довольно богата. Нас интересует в 
первую очередь внутренняя структура магнитного поля этой звезды, потому 
что поверхностная структура существует не сама по себе. Химически пекулярные 
(СР) звезды обычно имеют сильные поверхностные магнитные поля с 
крупномасштабными магнитными структурами, которые достаточно хорошо 
описываются наклоненными к оси вращения виртуальными магнитными 
диполями. Кривая изменения продольной составляющей магнитного поля Ве 
вследствие вращения звезды в таких случаях похожа на синусоиду. Звезда 
НВ37776 (как и звезды НВ18078, 149438 [1]) является исключением из этой 
обшей тенденции. Она имеет многоволновую вращательную модуляцию 
продольного магнитного поля, что указывает на сложную поверхностную и 
внутреннюю структуру поля.

2. Результаты предыдущих исследований. Томпсон и Ландстрит 
[2] впервые получили фазовую кривую изменения продольного магнитного 
поля Ве(Ф) звезды НВ37776 с помощью Нр поляриметра. Достоинством этих 
измерений является то, что они получены по линиям водорода и не подвержены 
влиянию неравномерного распределения разных химических элементов по 
поверхности. Фазовая кривая имеет необычную форму, за один период вращения 
наблюдаются два положительных и два отрицательных максимума магнитного 
поля, а фактически шесть, как будет видно из дальнейших результатов. Авторы
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решили, что наиболее вероятна структура квадрупольною поля. Предполагается, 
что внутри звезды имеются две токовые петли, создающие два намагниченных 
объема, приводящие к двухдипольной структуре магнитного ноля. Таким 
образом, впервые была найдена звезда со сложной структурой мачнитною 
поля, отличной от обычно наблюдавшихся простых однодипольных систем, и 
предсказана реальная внутренняя структура поля.

Болендер |3| описал изменение магнитного поля НВ37776 путем предпо 
ложения дипольно+квадрупольно+октупольной структуры магнитного поля. 
Таким образом, впервые выполнено математическое описание формы (не 
физическое объяснение!) фазовой зависимости изменения продольною 
магнитного поля Ле(Ф) звезды НП37776.

Болендер и Ландстрит в |4| снова обсудили сложную модель магнитною 
поля НВ37776, которая хорошо описывает фазовую зависимость магнитного 
поля Ве(Ф). В отличие от работы |2|, в которой распределение магнитного 
поля по поверхности определяется двумя виртуальными магнитными диполями 
внутри звезды, в данной работе распределение поля на поверхности описывается 
математической комбинацией диполя, квадруполя и октуполя. Важно отметить, 
что модель предсказывает максимальную величину магнитного поля па 
поверхности порядка бОкГс. При этом получаются три величины магнитного 
поля, которые относятся, соответственно, к диполю, квадруполю и октуполю. 
Очевидно, что они нс имеют физического смысла и не указывают на то, что 
на поверхности звезды имеются точки с такой напряженностью. Опыт 
использования этой методики показывает, что величины магнитного поля, 
соответствующие диполю, квадруполю и октуполю, всегда получаются очень 
большими (см. Заключение), но иногда исследователи принимают их за 
реальные величины на поверхности.

В работе [5] для звезды НО37776 сделана оценка угла наклона звезды 
(=90° и построена модель магнитного поля, состоящая из коллинеарных 
диполя+квадруполя+октуполя, соответственно имеющих величины магнитною 
поля 3.4, -59, 44кГс. Попутно заметим, что знание углов г при моделировании 
и при исследовании происхождения и эволюции магнитных звезд, имеет 
первостепенное значение, но величина угла ։ = 90° для этой звезды в 
дальнейшем не подтвердилась. Относительно нереальности многополюсного 
метода описания поверхностной структуры магнитного поля делаем такое же 
замечание, как и в предыдущем примере.

Новая методика моделирования магнитных структур была разработана в 
[6-8]. Создана программа моделирования магнитных полей химически 
пекулярных (СР) звезд при предположении дипольного характера их структуры 
(раннее название - метод "магнитных монополей"). Таким образом, была 
поставлена задача не формального математического описания поверхностной 
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структуры магнитного поля, а задача найти такую внутреннюю структуру 
магнитного ноля, которая создавала бы наблюдаемое поверхностное распре­
деление магнитного поля, как это было правильно сделано в |2|. Основания 
для такого предположения даны в Заключении. По этой методике позднее 
(2001г.) была исследована модель магнитного поля НО37776.

Романюк и соавторы |9| описали историю исследований звезды НО37776, 
привели ее основные параметры и представили результаты спектральных 
наблюдений. Оказалось, что продольное магнитное поле Ве, измеренное по 
линиям гелия, изменяется не в пределах ±2 кГс, как в работе [2], а как 
±20кГс. Авторы обращают внимание на рекордно сильное локальное поле, 
достигающее бОкГс при измерении линий некоторых химических элементов 
(более подробно результаты рассмотрены далее), а также на то, что этот 
результат подтверждает предсказания мультипольных моделей [3,4]. В работе 
Романюка и соавторов [9] приведена зависимость изменения интенсивности 

линии гелия /.5875.7 с фазой периода вращения. В фазах Ф = 0.5-1 
наблюдается широкий максимум, а в Ф = 0.3 узкий минимум. Зависимость 
будет проанализирована в разделе 3.

В работе [10] тоже была сделана попытка найти конструкцию, состоящую 
из диполя, квадруполя и октуполя для описания наблюдаемой фазовой 
зависимости Ве(Ф) для НЭ37776. Такая математическая конструкция была 
найдена, но, как говорилось выше, не имеет физического смысла (см. 
Заключение).

Хохлова и соавторы [10] исследовали конфигурацию магнитного поля 
НП37776 с использованием метода доплер-зеемановского картирования по 
спектрам, полученным на 6-м телескопе [9]. При этом было найдено, что 
угол / = 90°, оцененный в работе [5], является ошибочным, на самом деле 
его величина находится в пределах 30 - 50°. При решении обратной задачи 
конфигурация магнитного поля искалась в виде комбинации диполя,

Рис.1. Распределение магнитного поля по поверхности НВ37776, полученное методом 
доплер-зеемановского картирования.
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квадруполя и октуполя с произвольной ориентацией, помещенных в центре 
звезды. Распределение магнитного поля но поверхности изучено по линиям 
разных химических элементов. Отмечается, что таким образом впервые 
выполнено доплср-зссмановскос картирование быстро вращающейся магнитной 
звезды HD37776. На рис.1 показана полученная карпа распределения магнитного 
поля по поверхности HD37776 с использованием зеемановских спектров 
гелия. Это распределение совершенно нс соответствует зависимости /?е(Ф) из 
работы |2|. По линиям других химических элементов результат оказался 
таким же. Как видно из дальнейших работ по моделированию распределения 
магнитного поля по поверхности HD37776, полученное в |10| распределение 
нс имеет с ними ничего общего, в том числе при использовании того же 
наблюдательного материала. В работе |4| определенно фиксируется сложная 
топология магнитного поля вследствие того, что фазовая зависимость имеет 
два положительных и два отрицательных экстремума. Тем не менее, в этой 
модели указанный факт совершенно не проявляется. Авторы акцентируют 
внимание на том, что на поверхности звезды существуют области с экстре­
мальным магнитным полем 5е = б0кГс, что подтверждает результат в [4|.

В работе 111| построена модель магнитного поля звезды HD37776 методом 
"магнитных диполей (монополей)" с использованием фазовых зависимостей 
продольного ноля Ве(Ф) из [21 и среднего поверхностного магнитного поля 
Вз(Ф) (mean magnetic field modulus) из |9|. Моделирование с применением 
двух этих фазовых зависимостей позволяет обойтись без знания угла наклона 
звезды /, который получается автоматически при построении моделей. В 
работе определенно показано, что магнитное поле формируется тремя магнитными 
диполями, а не одних։, как обычно бывает. Угол принят как i = 90' на 
основании vsini из [9], подтверждая оценку, сделанную в [5]. В результате 
оказалось, что магнитное поле имеет структуру, похожую на однодипольную, 
с осью, параллельной оси вращения. Экстремумы Bs приходятся на фазы 
Ф = 0.1 (минимум) и 0.62 (максимум). Диполи располагаются под небольшими 
углами к плоскости экватора. Таким образом, структура HD37776 оказывается 
довольно необычной (см. раздел 3). Впоследствии была рассчитана другая 
модель при предположении угла i=45°, которая значительно отличается от 
обсуждаемой в рассматриваемой работе.

Кочухов и др. [12] выполнили новое исследование структуры магнитного 
поля HD37776 с применением магнитной доплеровской техники при анализе 
профилей спектральных линий методом DI Invers 10, описанным Пискуновым 
и Кочуховым [13] и Кочуховым и Пискуновым [14]. Угол наклона оси 
вращения к лучу зрения принят как /=45°, который найден в работе [10].

В начале работы авторы пересмотрели мультипольную модель Болендера 
[5]. В этой модели сила магнитного поля и его структура определяются 
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величинами поля на полюсах от диполя Вй, квадруполя В и октуполя Во, 
которые оказались, соответственно, равными -1, -4.3 и 97кГс. В результате 
такой комбинации получается, что поле на поверхности изменяется от 35 до 
100 кГс. Среднее поверхностное поле изменяется от 43 до 49кГс. Авторы 
работы 112] посчитали этот результат неправильным.

Следующим шагом была реконструкция топологии магнитного поля HD 
37776 с помощью методики DI InvcrslO, которая позволяет найти поверхностное 
распределение вектора магнитного поля и химического состава с помощью 
одновременного использования спектрополяриметрических данных из [9] и кривой 
продольного магнитного поля из [2]. Ценность такого подхода состоит в его 
физичности, по сравнению с применявшимся ранее мультипольным методом. 
Новый способ моделирует отдельные профили линий. При моделировании карта 
поверхности была разбита на 1176 ячеек (см. рис.5с в [12]), поляризованный 
синтетический спектр вычислен для линии Не! 5876 Ä . В результате получено 
распределение магнитного поля по поверхности, показанное на рис.2а, взятое 
из 112|. Хорошо видно наличие нескольких магнитных областей. Штриховыми 
эллипсами обозначены "магнитные" области, черными кружками показано 
положение магнитных полюсов, полученных путем моделирования "методом 
диполей" [6-8]. Более подробно об этом будет сказано в разделе 3. В первом 
приближении характер распределения магнитного поля в обоих случаях совпадает. 
Это естественно, потому что исходный материал один и тот же. Таким образом, 
получено распределение магнитного поля по поверхности, коренным образом 
отличающееся от результата в работе [10].

В отличие от неудовлетворительных результатов, получаемых с помощью 
многополюсной модели поля, реконструкция DI Invers 10 магнитной геометрии 
поля дает, как считают авторы, превосходное соответствие круговой поляризации 
спектров и адекватного описания фазовой зависимости Ве(Ф), полученной в 
работе [2] (рис.1 в рассматриваемой статье [12], верхняя панель). Кроме 
распределения магнитного поля по поверхности, полученного из анализа 
линии Не! 5876 Ä , была также определена концентрация гелия в разных 
участках поверхности. Гелий сконцентрирован в двух "пятнах", отмеченных на 
рис.2а белыми кружками. Положение центров двух гелиевых "пятен" в фазах 
Ф = 0.3 и 0.7 взято из [12]. Оказалось, что его содержание изменяется от 
умеренной недостаточности, по отношению к химическому составу Солнца, до 
избытка в 100 раз. Проблема состоит в том, что концентрация гелия оказывается 
никак не связана ни с распределением продольного поля Ве, ни среднего 
поверхностного магнитного поля Bs (рис.1 в [12]). Гелиевое "пятно" в фазе 0.3 
совпадает с минимумом Bs, другое гелиевое пятно на фазе 0.7 совпадает с 
максимумом Bs [12]. Это свидетельствует о том, что нет связи содержания 
гелия с силой магнитного поля, что противоречит известному свойству гелия



Рис.2. Распределение магнитного поля по поверхности НВ37776. а) Распределение получено 
с помощью кода ГпуегеЮ на основе использования спсктрополяримстрических данных и кривой 
изменения Ве(Ф). Штриховой линией обозначены области магнитного поля, полученные 
путем моделирования метолом "магнитных диполей". Кружки - положение гелиевых "пятен"; 
Ь) распределение магнитного ноля, полученное методом "магнитных диполей".

и других химических элементов. Если обратиться к результатам работы (9], 
то можно сделать такое же заключение. Из серии наших исследований известно, 
что содержание гелия в магнитных Не-г звездах пропорционально величине 
магнитного поля. В этом состоит большая проблема.

Далее авторы отмечают, что примененный метод Э1 ЬпегеЮ показывает 
поразительно другую картину распределения магнитного поля по поверхности 
у НВ37776 по сравнению с предложенияхги предыдущих многополярных 
моделей. Топология поля сложна и особенно неосесимметрична. Существует 
шесть различных областей с положительной и отрицательной магнитной 
полярностью, что подтверждает результат, полученный в работе [11]. Следует 
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особо отмстить, модель DI InverslO дает существенно более слабую напря­
женность поля, чем предполагалось ранними авторами ([4,9,10] &=60кГс) на 
основе многополосного моделирования (мы уже отмечали выше, что величины 
магнитного поля, получаемые многопатюснььми моделями, не имеют физического 
смысла, об этом будет сказано в Заключении). Изменения напряженности поля 
оказываются в пределах от «5 кГс до «30 кГс по поверхности звезды, что 
все еще много по сравнению с типичными магнитными звездами В֊типа, но, 
безусловно, меньше, чем пате на нескольких наиболее экстремальных предста­
вителях СР звезд. Средний модуль магнитного поля HD 37776 колеблется от 
13 до 16кГс. Это существенно ниже прогнозируемого модуля поля «46 кГс 
по многополюсной модели и данных непосредственных измерений в работе 
[6J (см. рис.1, нижняя панель в рассматриваемой статье). Данное исследование 
изменения продольного магнитного поля HD 37776 ясно продемонстрировало 
фундаментальное ограничение моделей многополюсного поля, основанных на 
использовании только кривой Ве(Ф). В то время как для многополюсной 
модели требуется рекордное пале, для воспроизведения измерений Ве, магнитный 
DJ InverslO дает на порядок более слабое магнитное поле, причем средняя 
напряженность поля равна 2&=14.5кГс. Но это больше, чем получается при 
моделировании "методом диполей" (см. раздел 3), где &=3.76кГс. Это меньше 
среднего поверхностного поля, непосредственно измеренного с помощью 
зеемановского расщепления во многих СР звездах.

Модель Кочукова и соавторов [12] описывает только видимую полусферу 
звезды, поэтому магнитные области на рис.2а занимают преимущественно 
верхнюю часть карты, ниже экватора их нет. Применяемая методика не может 
точно описать распределение магнитного паля по всей поверхности. Резюмируя 
это отметим, что необходимо повторить эту работу с использованием 
зависимости Ве(Ф) из работы [9], где амплитуда Ве, полученная по линиям 
гелия, в десять раз больше. Важно также оценить влияние переналожения 
областей с разными величинами и знаками магнитного поля. Методика DI 
InverslO создана для однодипольной структуры магнитного поля, она не 
учитывает того, что на видимой полусфере звезды HD37776 всегда находятся 
области с разным знаком и разной величиной магнитного поля. Трудно 
предсказать, как это влияет на профиль и распределение поляризации в нем, 
но очевидно, что используемая зависимость Ве(Ф) из работы [2] подвержена 
влиянию этого эффекта. Она определенно уменьшена по амплитуде. Следова­
тельно, результаты работы [12] следует считать несколько искаженных™.

В данной работе авторы обращают внимание на результаты численного 
моделирования, выполненного в работе [15], которое продемонстрировало, 
что как тороидальные, так и полоидальныс магнитные поля сравнимой силы 
должны присутствовать в звезде, чтобы поддерживать глобальную стабильность 
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структуры реликтового поля. По с этой точки зрения нельзя объяснить сложные 
многодипольные магнитные поля и структуры с значительным смещением 
диполя из центра, такие как у 111)37776 и других звезд |16,17|.

3. Наше исследование.
1 вариант. В работах |18,19| построена модель крупномасштабной состав 

ляющей магнитного поля 111)37776 методом "магнитных диполей (монополей)". 
Для этого, как и в предыдущем случае, использованы фазовые зависимости 
/?е(Ф) из работы |2|, причем модель была вычислена при предположении угла 
наклона звезды к лучу зрения г = 45", найденного в работе |10|. Наша 
современная оценка величины ют/ приводит к г 65", но результаты 
моделирования нс сильно различаются. Параметры модели приведены в табл. 1 
в первых столбцах, обозначенных как "Н". Величина виртуального магнитного 
заряда обычно измеряется в единицах максимального значения, но в данном 
случае все они оказались примерно одинаковы и приняты равными 1. 
Обозначения в таблице следующие: X - долгота и б - широта монополя,-Ла 
- расстояние монополя от центра звезды в единицах радиуса, А/ - расстояние 
между монополями в единицах радиуса звезды. Подтвержден наш предыдущий 
результат [11|, что магнитное поле формируется тремя магнитными диполями, 
находящимися практически в плоскости экватора вращения, но с разными 
расстояниями между монополями. Расстояние монополей от центра звезды Ла 
оказалось одинаковым, порядка ~0.5 радиуса звезды. Распределение магнитного 
поля по поверхности показано на рис.2Ь и схематически на рис.2а. Магнитные 
диполи располагаются вблизи экватора (табл.1). На рис.З показано распределение 
силовых линий внутри звезды, белый круг в центре обозначает положение 
конвективного ядра, внутри которого, вероятно, нет сильного магнитного 
поля. Наблюдаемая (точки) и модельная (сплошная линия) фазовые зависимости 
Ве(Ф) показаны на рис.4а, а модельная фазовая зависимость среднего 
поверхностного магнитного поля Вз(Ф) представлена на рис.4Ь. Отклонение

Таблица 1

ПАРАМЕТРЫ МОДЕЛЕЙ, ВЫПОЛНЕННЫХ ПО "ВОДОРОДНЫМ" (Н) 
И "ГЕЛИЕВЫМ" (Не) ИЗМЕРЕНИЯМ
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отдельных измерений от модельной зависимости оказывается в пределах Зст. 
Зависимость ЖФ) по форме противоположна той, которая получена в работе 
[12]. Среднее поверхностное магнитное поле оказалось равным Вз= 3760 Гс [6|, 
максимальные модельные полярные величины Вр равны -10358 и -10733 Гс. 
Обращаем внимание на то, что звезда Н 037776 относится к магнитным 
звездам с гелиевыми аномалиями, которые имеют поле в среднем &=2.5кГс, 
что вдвое меньше, чем у звезд 51 и 5гСтЕи-типа [20). По нашим оценкам это

Рис.З. Распределение силовых линий в плоскости экватора внутри звезды НП37776, 
полученное по методу "магнитных диполей".

происходит вследствие малого возраста звезд с гелиевыми аномалиями, у 
которых крупномасштабное дипольное магнитное поле не успело сформироваться 
в достаточной степени. Кроме того, невозможно представить себе структуру 
магнитного поля, при которой продольная составляющая равнялась бы 
5е=2кГс, а среднее поверхностное поле при этом 5у = 60кГс. Выше мы 
отмечали, что амплитуда Ве{Ф), по-видимому, несколько занижена вследствие 
переналожения областей с разным знаком и величиной магнитного поля. 
Есть основания считать, что поле Ве следует увеличить в 1.5-2 раза, но не 
более. Следовательно, вероятное значение Вз »6-7 кГс.

Наша модель, основанная на гипотезе дипольных магнитных структур, 
позволяет предсказать распределение магнитного поля по всей поверхности 
(рис.2а, Ь). Черными точками на рис.2а отмечено положение магнитных 
полюсов в соответствии с нашей моделью, штриховые кружки схематически 
показывают положения магнитных областей, белые кружки - положение центров 
гелиевых "пятен", взятых из работы [12]. Вблизи л = 0° находится положи­
тельный полюс, далее их знаки чередуются. Сравнивая рис.2а и 2Ь, мы видим,
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Рис.4. Результаты моделирования методом "магнитных диполей", а) Изменение магнитного 
поля по "водородным" измерениям, точки - измерения, сплошная линия - модель; 
Ь) Модельная зависимость изменения среднего поверхностного магнитного поля с 
фазой периода вращения Ф.

что по долготе X = 0°, 25°, 60° и 180° магнитные области, в общем, совпадают, 
хотя имеются некоторые различия. Так, область поля с отрицательной 
полярностью (X = 25° - 30°) находится значительно выше экватора, а на нашей 
карте магнитный полюс находится на экваторе. Это первая особенность. На 
этом же рисунке имеется область с большой величиной магнитного поля в 
точке (Х = 205°, 5 = 30°), которой на нашей карте нет, у нас там находится 
область между положительным и отрицательным магнитными полюсами. Это 
вторая особенность. Если бы эта область была на самом деле, то в этой фазе 
должен был бы быть на зависимости Ве(Ф) пик значительной величины, 
который не наблюдается.

2 вариант. В данной работе мы попытались промоделировать структуру 



СВОЙСТВА МАГНИТНОГО ПОЛЯ НО 37776 249

мапшпюго поля звезды НО37776, используя измерения магнитного поля по 
линии гелия /.5876А из работы [9|. Угол /=45°, как и в предыдущем случае. 
На рис.5а точками показана наблюдаемая зависимость, сплошной линией - 
модельная. По форме она такая же, как и "водородная", т.е. наблюдаются три 
положительных максимума и три отрицательных, но амплитуда изменений 
"гелиевого" магнитного поля больше в десять раз!!! На рис.5Ь показана модельная 
зависимость ЖФ), которая противоположна "водородной" зависимости на рис.4Ь. 
она имеет сдвиг по фазе "гелиевой" зависимости по отношению к "водородной" 
на величину АФ = 0.5. Основные параметры модели, выполненной посте смешения 
зависимости Ве(Ф) на АФ =0.5, приведены в табл.1 во вторых столбцах, 
обозначенных как "Не". Согласие параметров такой модели, кроме величин Ве, 
полученных по "водороду" и "гелию" для НО37776, удовлетворительное, это 
показывает, что структура магнитного патя определяется теми же тремя магнитными

Рис.5. Моделирование магнитного поля методом "диполей” по ихмерениям линии гелия 
X 5876 А . а) Наблюдения - точки, модель - сплошная линия; Ь) модельная зависимость &(Ф).
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диполями. Распределение .магнитного поля по поверхности у них практически 
одинаковое. Учитывая скачанное, предполагаем, что внутренняя структура, 
представленная па рис.3, справедлива для обеих моделей.

Выше мы уже обсуждали непонятное явление, когда распределение гелия 
совершенно нс связано с магнитным полем. На рис.2а приведена карза 
распределения магнитного поля из работы |12|, причем па нее наложена 
схема распределения магнитного поля, которое получатся одинаковым по 
"водородным" и "гелиевым" измерениям. Среднее поверхностное "гелиевое" 
магнитное поле оказывается неправдоподобно большим /1\ = 66кГс. Это 
больше, чем предсказывают результаты детального расчета 112| В.ч= 14.5 кГе, 
или определенные нами по "водородным" измерениям Д$ = 3.76кГс. Таким 
образом, мы столкнулись с проблемой, заключающейся в том, что магнитное 
поле, определяемое по гелию, ровно в десять раз больше, чем по водородным 
линиям. Этот поразительный результат, заведомо нереальный, и его надо 
как-то объяснять. Частично это событие может возникнуть в результате 
особенностей методики измерений. Чтобы пытаться понять, в чем может 
быть дело, рассмотрим результаты измерений магнитного поля по смешению 
центров тяжести той же спектральной линии. Зависимость на рис.5а построена 
по измерениям центральных областей линий, а рис.6 по измерению центров 
тяжести линий гелия, взятых из |9|. Хорошо видно, что наблюдается большой 
разброс в пределах в среднем около 2кГс и зависимость ничего общего с 
рис.5а не имеет. Возникает предположение, что сильное магнитное поле 
заметно только при измерении центральной области спектральных линии, остальная

Рис.6. Изменение магнитного поля Ве(Ф), полученного по измерению центра тяжести 
линий Нс л 5876 А.



СВОЙСТВА МАГНИТНОГО ПОЛЯ НЭ 37776 251

часть спектральной линии практически не показывает зеемановского эффекта. 
Вероятно по этой же причине "водородные" измерения оказываются на 
порядок меньше "гелиевых". Если это так, то возможно, что измерения по 
центрам водородных линий привели бы тоже к большой величине поля. 
Величина магнитного поля, измеренная по 4-м линиям 51, оказалась такого 
же порядка, как и по линиям Нс, если исключить одно измерение, равное 
61 кГс [9|. Очевидно, в этом эффекте может состоять одна из причин 
сильнейших разногласий между результатами, т.с. одна из причин разногласий 
заключается в различии методик измерений. Этот пример показывает, что от 
способа наведения на линию результат измерения величины магнитного поля 
может различаться в 10 раз. Совершенно понятно, почему получается слишком 
большая величина поля, оцененная многополярным математическим методом. 
Но непонятно различие результатов, получаемых по линиям водорода и 
гелия.

Очевидно, что кроме описанного эффекта существует явление перенало- 
жения областей с разной полярностью на видимой полусфере, которое должно 
приводить к уменьшению амплитуды и "водородной" и "гелиевой" фазовых 
зависимостей Ве(Ф). В таком случае мы должны предположить соответствующее 
уменьшение амплитуд фазовых зависимостей &(Ф). Выше мы уже упоминали, 
что учет переналожения может привести к увеличению & в 1.5-2 раза. В таком 
случае "водородная" дипольная модель приведет к2?$~6-7кГс, а "гелиевая" 
к 100- 120 кГс. Очевидно, что метод О1 1пуеге10, используя фазовую зави­
симость Ве(Ф), полученную по линиям водорода, не учитывает влияние 
перекрытия положительных и отрицательных областей на величину Ве и она 
тоже приводит к уменьшенным величинам магнитного поля.

4. Заключение. В начальный период исследований некоторые авторы 
пытались описать фазовые зависимости Ве(Ф) и распределение магнитного 
поля по поверхности с помощью сферических гармоник. Рассматривается ряд 
полиномов Лежандра разных порядков - диполя, квадруполя, октуполя и т.д. 
Таким путем можно удовлетворительно описать наблюдаемую фазовую 
зависимость Ве(Ф) с разными коэффициентами, которые подбираются опытным 
путем. Но эти коэффициенты не имеют физического смысла. В физике 
магнитное поле описывается виртуальным магнитным диполем, аналогично 
электрическому диполю. Физического смысла не имеет также описание фазовых 
зависимостей с помощью синусоид. Наблюдаемое магнитное поле не является 
чисто поверхностным явлением, оно связано с глубокими структурами. 
Дипольное представление структур магнитного поля имеет физическую основу.

Рассмотрев представленные выше результаты исследований магнитного 
поля НЭ37776, мы видим, что они полны противоречий. В первую очередь 
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мы должны обосновать реальность наших модельных расчетов. В настоящее 
время общепринята реликтовая гипотеза происхождения магнитных звсзи |21,22|. 
Сжатое вместе с протозвездным облаком полоидалыюс матич ное ноле, очевидно, 
иногда имеет сложную структуру, особенно в результате прохождения 
нестационарной фазы Хаяши. Существует мнение, что ноле в таких протозвезлах 
концентрируется в отдельных слоях, ячейках, магнитных жгутах, волокнах и 
т.д. |23,24|. В результате в фазе НАсВс будущие магнитные звезды имеют 
очень слабое, запутанное поле. Тем не менее, в обт>емс будущей мт ниткой 
звезды сохраняется некоторый общий крупномасштабный вектор, или два-три 
вектора полоидального магнитного ноля. Поэтому суммарное магнитное поле 
звезды перед выходом ее на Главную последовательность состоит из двух 
фракций - крупномасштабной реликтовой (полоидальной) и мелкомасштабной 
(запутанной). После формирования магнитной лучистой звезды мелкие 
магнитные структуры относительно быстро исчезают вследствие омической 
диссипации за время / =4ясог2, где ш - проводимость плазмы, г - характерный 
размер намагниченной плазмы. Кроме этого магнитные силовые линии 
претерпевают изменения под действием силы натяжения Т = ЛВ 4л, где Л - 
поперечное сечение магнитной трубки и В - напряженность магнитного поля. 
Эту возможность, очевидно имел в виду Мосс |23|, когда говорил, что 
мелкомасштабное поле должно диффундировать в более однородную форму. 
Таким образом, сложные магнитные системы оказываются неустойчивыми и 
со временем разрушаются. Вследствие больших возрастов магнитных звезд, в 
них, в конце концов, остается только крупномасштабная полоидатьная 
составляющая, которая в первом приближении хорошо описывается виртуальным 
магнитным диполем. Это показали наши результаты моделирования около 120 
магнитных звезд [20]. Уже в самом начале своих исследований Бэбкок обнаружил, 
что профили спектральных линий не содержат признаков присутствия магнитных 
"пятен" в исследованных звездах. Звезда намагничена целиком и структура 
магнитного поля дипольная. Матисс и др. [25] акцентирует внимание на том, 
что среди расщепленных магнитным полем линий не заметно наличия 
несмещенной компоненты, которая возникла бы, если бы на поверхности 
звезды были бы области без поля или с другой величиной поля. Престон [261 
тоже отмечает, что если мультиполя высокого порядка и присутствуют, то они 
имеют очень небольшой интегральный эффект, преобладающий компонент в 
магнитных звездах всечда дипольный. Эти и другие соображения привели к 
созданию метода моделирования магнитных полей химически пекулярных 
звезд, называемого "методом диполей" [6-8].

Звезда НП37776 молодая, се возраст 1о£Г—7.00 лет [27], поэтому на ее 
поверхности возможно наличие сохранившихся неоднородностей магнитного 
поля. Частично этим можно объяснить "клочковатость" магнитных областей, 
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которая заметна ла рис.З. На рис.7 показана зависимость возраста звезд Не-г 
оз их положения на Главной последовательности. Звездочкой показано место 
звезды Н 037776 |27|. Вероятно, величина Я/& завышена, скорее звезда 
находится ближе к 2АМ5. На рис.8 показано распределение гелиевых звезд 
по величинам Вь, взятых из работы |27|. Видно, что средние поверхностные 
величины магнитного поля находятся в узких пределах 0-10кГс. По величине 
В$, определенной из "водородных" измерений, звезда НО37776 находится в 
пределах, занимаемых другими звездами с гелиевыми аномалиями, она на

К/Ьг

Рис.7. Положение звезды НО37776 среди других звезд такого же тина пекулярпости 
па диаграмме Герншпрунга-Ресссла.

Рис.8. Распределение звезд с аномальными линиями гелия по величине В։. Звездочка 
- звезда НО37776, по модели [18,19], кружок - то же по модели [12], правая точка - по 
измерениям линии гелия.
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рисунке отмечена звездочкой. По в соответствии с результатом моделирования 
по "гелиевыми" измерениями она отскакивает сильно вправо. Результат 
Кочукова с соавторами находится в пределах, занимаемых звездами с гелиевыми 
аномалиями. Из рассмотрения -лого распределения можно сделать нрелиоло 
жснис, что в измерениях магнитного поля в работе |9| либо заключена какая- 
то ошибка, либо мы имеем дело с выдающимся явлением. Наше мнение, 
основанное на опыте многочисленных исследований структур магнитных 
полей химически пекулярных магнитных звезд, состоит в том, что измерения 
поля НП37776 следует увеличить в 1.5-2 раза, чтобы учесть влияние псрсна- 
ложения областей с разными знаками магнитною поля, но и в этом случае 
звезда окажется в наблюдаемых пределах. Если же сделать такую же поправку 
для измерения поля по линиям Нс, то окажется, что величина Вх> ЮОкГе. 
Обращаем особое внимание на то, что в работе Хохловой и др. [10] отмечается, 
’по "ширина спектральных линий достигает 5 А и она обусловлена зеемановским 
расщеплением, однако вследствие быстрого вращения наблюдаемые компоненты 
замыты и не разрешены". В то же время в работе с уверенностью говорится 
о поле, равном бОкГе. Но тогда величина «ш/= 132 км/с в каталоге |28], 
оцененная несколькими авторами, нс соответствует ширине линии 5 А .

Сложная структура профилей звезды НО37776 обсуждается в работе [29], 
где упоминаются признаки эмиссии в На. Если это так, то реальность 
измерения поля по центрам спектральных линий оказывается сомнительной. 
Перепаложение эффектов от магнитных областей с разным знаком трудно 
учесть при измерениях поляризации и формы профилей спектральных линий. 
Наша дипольная модель это учитывает, но не учитывают сами измерения.

В отличие от рис.З магнитные полюса, в соответствии с результатами 
нашего моделирования, располагаются вдоль экватора звезды (рис.2Ь_). Преиму­
щественно малый угол а у магнитных звезд представляет собой известное 
свойство магнитных звезд. Оно объясняется тем, что в магнитных протозвездах 
преимущественные направления магнитных полей вдоль плоскости экватора 
возникают в результате действия избирательной селекции в процессе "магнитного 
торможения". Максимальная потеря момента вращения и, затем, отделение от 
немагнитных нормальных протозвезд, происходит среди тех магнитных про- 
тозвездных облаков, которые имеют малый наклон магнитной оси к плоскости 
их вращения [30]. Таким образом, предположение о дипольном характере 
структур магнитного поля магнитных протозвезд сложилось уже в начальный 
период исследований. Результаты нашего моделирования подтвердили это. 
Малая вероятность того, что потеря момента вращения произошла в фазе 
НАеВе, обсуждается в работе [31].

В настоящем анализе мы предполагаем, что сильные различия магнитного 
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поля на поверхности звезды НО37776, обнаруживаемые разными методами, 
объясняются сложной структурой крупномасштабного магнитного поля, а также 
присутствием мелкомасштабной фракции, отдельные фрагменты которой могут 
иметь сильное поле. Как говорилось выше, на наблюдаемую "водородную" 
фазовую зависимость Ве(Ф) (рис.4а) влияет эффект переналожения разных 
магнитных областей, имеющих разный знак, которые располагаются одновре­
менно на видимой полусфере. Это обстоятельство должно приводить к 
некоторому уменьшению амплитуды изменения магнитного поля Ве. Поэтому’ 
очевидно, что после учета этого эффекта величины Ве и модельное среднее 
поверхностное магнитное поле Вз должны были бы увеличиться. Вероятно, 
отскок измерений вверх в Ф = 0 на фазовой зависимости рис.4а происходит 
именно по этой причине. Но, очевидно, учет этого эффекта не увеличит 
поле до 30, и тем более до 60 кГс. Такой же вывод, как мы видели, сделан 
в 112|. Мы полагаем, что учет "эффекта переналожения" увеличит среднее 
поверхностное магнитное поле, определяемое "методом диполей", не более 
чем в 1.5-2 раза. Таким образом получаем В$^6֊7 кГс. Методика О1 
1пуеге10 тоже не учитывает эффект переналожения. Третий эффект заключается 
в том, что мелкомасштабная фракция магнитного поля состоит из ячеек с 
положительным, отрицательным и с нулевым магнитным полем. Суммарный 
эффект должен приводить к расширению спектральной линии, увеличивая 
фиктивно уыш. В фазах положительного поля на видимой полусфере больше 
ячеек с сильным положительным полем (или их площадь больше), и наоборот. 
Очевидно, что расщепленные в сильном поле зеемановские компоненты 
накладываются на расширенный несколькими эффектами профиль и становятся 
заметными. С возрастом мелкомасштабные магнитные структуры релаксируют 
в крупномасштабную полоидальную форму, в результате среднее магнитное 
поле гелиевых звезд & должно стремиться с возрастом к увеличению, как 
у 51 и БгСгЕи-звезд. Не-51го1^ звезды на два порядка более молодые, чем 
звезды 5гСгЕи-типа. Следовательно, их магнитное поле содержит значительную 
долю мелкомасштабной фракции, которая после фазы НАеВе не успела еще 
достичь такой же степени релаксации в крупномасштабную структуру, какая 
наблюдается у звезд 5гСгЕи-типа. По этой причине звезды с аномальными 
линиями гелия имеют в среднем вдвое меньше магнитное поле [20]. По этой 
же причине еще более молодые звезды НАеВе имеют величины поля только 
порядка десятков, иногда сотен, гаусс. Возможно, пример звезды НП37776 
показывает, почему звезды НАеВе имеют только очень слабое поле. Запутанное 
поле может иметь небольшие ячейки с очень высокими величинами поля 
[23,24]. Они должны хорошо выделяться на фоне сложного профиля, если 
занимают достаточно большую площадь. Но среди узких спектральных линий 
металлов зеемановское расщепление от самых намагниченных ячеек легче 
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отделить от ячеек е другой величиной поля, чем при использовании более 
широких линий водорода. Поэтому магнитное поле, определяемое по узким 
линиям гелия, больше соответствует нолю в ячейках. Пока это только 
предположение. Предстоит более подробное исследование этой звезды. Таким 
образом, сильные различия магнитного поля на поверхности звезды HD37776, 
обнаруживаемые разными методами, можно объяснить сложной структурой 
крупномасштабною машитного поля, а также присугствисм мелкомасштабной 
фракции, отдельные ячейки которой могут иметь сильное поле. Та же 
методика измерения магнитного поля по линиям Пр, примененная для 
исследования звезд a2CVn и 53Сат, у которых магнитное поле имеет более 
простую конфигурацию, привела к прекрасным результатам |32|.

Работа 112| тоже даст искаженные данные, потому что нс учитывает 
влияние перекрытия на фазовую зависимость Ве(Ф) из работы |2|.

В заключение следует сделать следующее замечание. В настоящее время 
в литературе обсуждается мнение, что теоретически устойчивы только 
полоидально-тороидальные магнитные структуры [15]. В наших исследованиях 
магнитных структур мы неоднократно пытались обсуждать проблему несоот­
ветствия наблюдаемых свойств с этими теоретическими предсказаниями. 
Создается впечатление, что упомянутая полоидально-тороидальная теория 
устойчивости магнитных структур чего-то не учитывает.

В связи с обсуждаемыми проблемами наметим основные задачи дальнейшего 
исследования звезды HD37776:

1) В чем причина столь колоссального различия результатов "водородных" 
и "гелиевых" измерений магнитного поля?

2) Почему распределение гелия по поверхности звезды не связано с 
распределением магнитного поля?

3) Каково влияние областей с разным знаком магнитного поля на 
видимой полусфере звезды на фазовую зависимость магнитного поля Ве(Ф)2

Специальная астрофизическая обсерватория РАН, 
Россия, e-mail: glagol@sao.ru
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REMARKS ON THE PROPERTIES OF THE MAGNETIC 
FIELD OF A STAR HD37776

YU.V.GLAGOLEVSKIJ. A.F.NAZARENKO

The results of the investigation of the magnetic field and its structure in star 
HD37776, performed by different authors, are considered. There are significant 
contradictions between the results, which do not allow us to assume that the star 
has been finally studied. The main reason for the erroneous results is the 
complexity of the structure of the magnetic field. As a result, there are difficulties 
in measuring of the magnetic field and its interpretation.

Keywords: magnetic field stars: models: star HD37776
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По наблюдениям в линиях Нс! 10830 А и На исследованы физические условия в 
полярной коропальной дыре. Коропальная дыра наблюдалась в северном полушарии с 
июня 2015г. по март 2017г. Диапазон изменений интенсивностей в короналыюй дыре в 
линии Hel 10830 А составил 1.0046- 1.0355 и в линии На - 0.9676-0.9753 от интенсивности 
пснозмутенного Сатина. Для объяснения наблюдаемых особенностей проведены вычисления 
интенсивностей коропальной дыры для различных моделей хромосферы. Определены 
температура и плотность в коропальной дыре в виде зависимости этих величин от колонковой 
плотности в хромосфере. Вычисления проведены на основании расчетов профилей линий 
Не! 10830 А и На с помощью не-ЛТР программы. На уровне хромосферы температура 
в коропальной дыре ниже на 500 - 1500 К по сравнению с невозмушенной хромосферой, 
плотность ниже в 2 - 3 раза.

Ключевые слова: Со.ище: хромосфера: корональные дыры: физические условия

1. Введение. Корональные дыры (КД) являются областями самой низкой 
плотности в солнечной атмосфере. Их низкая плотность и температура по 
сравнению с внешней короной приводят к уменьшению излучения в 
ультрафиолете (EUV) и мягком рентгене (SXR). Поэтому в изображениях 
EUV и SXR они выглядят как темные структуры, их интенсивность в 2-3 
раза ниже интенсивности окружающей короны. Кроме того, КД обычно 
характеризуются большим количеством "открытого" магнитного потока, т.е. 
магнитного потока, который замыкается на больших расстояниях от Солнца. 
Открытый магнитный поток КД быстро расширяется над основаниями 
корональных дыр. На расстоянии 1-10 радиусов Солнца над поверхностью 
солнечной фотосферы плазма ускоряется вдоль открытых линий магнитного 
поля с образованием высокоскоростных потоков солнечного ветра, т.е. 
сверхзвуковых потоков плазмы, которые пересекают нашу солнечную систему 
(см., например, [1]). Высокоскоростные потоки солнечного ветра являются 
основной причиной малых и средних геомагнитных бурь на Земле.

В фотосфере и нижней хромосфере КД практически не отличимы от 
окружающей атмосферы. Температура и плотность в основании КД отличаются 
от значений окружающей атмосферы незначительно. Как правило, не видно 
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какого-либо значительного контраста интенсивности между областями КД и 
окружающей их атмосферы до тех нор, пока температура не превысит 
6-7-105 К |2|. В верхней хромосфере КД наблюдаются в линии поглощения 
Не1 10830Л |3,4|. В этой линии поглощение ослаблено и интенсивность 
КД повышена па 1-4% по сравнению с окружающей атмосферой. Начиная 
с высот десятков тысяч километров над уровнем фотосферы, температура в 
КД становится заметно ниже температуры окружающей короны и составляет 
порядка 1-1.5-106 К. Плотность КД на этих высотах также ниже. Однако 
существующие оценки расходятся |5|.

Число, размеры, гелиографические местоположения КД варьируются в 
зависимости от фазы цикла солнечной активности |4,6|. Большие полярные 
дыры наблюдаются примерно в течение 7 лет вблизи солнечного минимума 
и отсутствуют около 3-4 лет вблизи солнечного максимума. Однако в период 
снижения активности, вскоре после максимума, можно наблюдать постепенный 
рост полярных КД новой полярности. Это происходит по мере того, как ряд 
небольших высокоширотных дыр собираются вместе на полюсах |4,7|. Рост 
новых полярных КД на фазе спада цикла продолжается примерно в два раза 
дольше, чем их исчезновение на фазе нарастания следующего максимума 
[8,9]. По данным 22 и 23 циклов было получено, что полярные КД в течение 
этого периода развивались первоначально на более низких широтах около 
50-60 градусов и распространялись на полюса в течение трех последующих 
вращений, продолжительность их жизни составила 8.3-8.7 лет [4].

Текущий солнечный цикл открывает эпоху пониженной солнечной 
активности, когда фоновые и средние значения общего магнитного поля 
значимо упали [10]. По сравнению с предыдущими циклами произошли 
изменения магнитных полей всех магнитных структур на Солнце, в том 
числе, заметное уменьшение величины магнитного поля КД [И], что, с 
большой вероятностью, ослабило геоэффективность их высокоскоростных 
потоков. В период минимума 24 цикла активности площадь КД была 
максимальна, а напряженность и поток магнитного поля оказались 
минимальными за весь период наблюдений КД [11]. Долгоживущая КД 
2015-2017гг. существенно понизила магнитный поток на большом участке 
Солнца во временном интервале почти полтора года [12].

Однородные эмпирические модели атмосфер спокойного Солнца и КД, 
построенные на основе данных в радио, оптическом и ультрафиолетовом 
диапазонах [13], отражают различие температур и плотностей в основании 
короны. Согласно этим моделям существенное отличие температуры в КД 
начинается на уровне с Т > 105. По сравнению со спокойным Солнцем на 
этих высотах в КД градиент температур ниже в 5-6 раз, плотность в 
основании короны в КД в 2 раза ниже и имеет величину 2.0-10’ см՜3. По 
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данным инструмента Coronal Diagnostic Spectrometer (CDS) [14|, установленного 
на борту SOHO, в период минимума активности 1996-1997гг. значения 
плотности в КД в основании короны составили 1.8-2.5-108 см'3115|. Меньший 
градиент температур приводит к существованию более широкой переходной 
области в атмосфере КД, что также подтверждают лимбовые наблюдения.

В настоящей работе мы предлагаем возможный вариант физических 
условий в хромосфере, которые объясняют наблюдаемые проявления в 
основании КД, наблюдавшиеся в 2015-2017гт.

2. Данные наблюдений. Нами были использованы данные наблюдений 
в ЛИНИИ 193 Л , полученные с помощью космического инструмента Atmospheric 
Imaging Assembly (AIA) |I6|, установленного на борту Solar Dynamics Observatory 
(SDO), данные в линии На наземных солнечных обсерваторий, входящих 
в Global Oscillation Network Group  (GONG), и наблюдения в линии Не! 
10830 А, полученные на Башенном солнечном телескопе БСТ-2  Крымской 
астрофизической обсерватории РАН (КрАО РАН).

*1
2

1 https://gong2.nso.edu
1 http://solar.craocrimea.ru/eng/observations.htm

SDO/AIA получает изображения полного диска Солнца в UV и EUV 
/тинах волн, соответствующих различным уровням солнечной атмосферы, с 
пространственным и временным разрешением 0".6 пиксель1 и 12 с, соответственно. 
Для идентификации корональных дыр были использованы изображения в 
верхних слоях солнечной атмосферы, полученные на SDO/AIA в линии 193 Â . 
Из-за их высокого контраста между КД и спокойными областями Солнца эти 
изображения часто используются для идентификации КД на изображениях 
EUV с помощью различных методов сегментации (например, [17-22]). В 
линии 193Â наблюдается излучение ионов FeXII в корональной плазме при 
температуре около 1.6-106 К. Наземные хромосферные наблюдения в линии 
нейтрального водорода На (6563 Â ), полученные солнечными обсерваториями 
сети GONG, имеют пространственное разрешение ֊1"пиксель՜1. В КрАО РАН 
изображения полного диска Солнца в инфракрасной линии Не! 10830 Â, 
которая образуется в хромосфере и переходной области при температурах 
1.0-2.5-104 К, получают с универсальным спектрофотометром БСТ-2 [23]. 
Участок спектра, покрывающий один кадр ПЗС-камеры, в первом порядке 
решетки составляет 10 À , спектральное разрешение 0.025 Â . При наблюдении 
в третьем порядке эти величины равны 3.3 Â и 0.008 Â, соответственно. 
Высота спектра в кадре ПЗС-камеры 64" и на 1 пиксель приходится 0".22.

Исследования физических условий в основании КД проведены по данным 
наблюдений полярной КД, существовавшей в северном полушарии 24 
кэррингтоновских оборота в июне 2015г. - марте 2017г. В этой работе мы



262 Э.А.БАРАНОВСКИЙ И ДР.

анализировали наблюдения КД, полученные I7.0X.2015, IX.05.20I6 и 09.07.2016, 
одновременно в спектральных линиях Hel I0X30A , На и I93Ä . Для 
изображений в линиях Hel 10X30 Л и Па проводился учет потемнения диска 
к краю. Гранины КД были определены по изображениям в линии 193Ä с 
помощью'алгоритмов, предложенных в работах |1Х,24|. Согласно исследованиям 
112|, разница в площадях КД на уровне хромосферы и короны в выбранные 
даты составила от 5 до 25%. Границы КД, определенные по наблюдениям 
интенсивностей в линиях Нс! 10X30 А и 193 Л , очень близки как в направлении 
Восток-Запад, так и в направлении Север-Юг |25|. Это позволило нам 
перенести границы КД, определенные в линии 193Ä , на изображения в Не! 
10830А и Па. Изображения Солнца в каждой из линий были приведены 
к уровню невозмущенного Солнца. Выделение областей спокойного Солнца на 
изображениях в линии 193 А было проведено с помощью набора процедур 
сегментации |19|. Площадь невозмущенных участков, которые были исполь­
зованы в дальнейшем, примерно соответствовала площади КД. Весь массив 
данных каждого изображения делился па соответствующее среднее значение 
интенсивности нсвозмущепного Солнца. КД на разных этапах эволюции 
показана на рис.1. Средние относительные интенсивности в каждой линии 
определялись для участка КД, соответствующего 40" 4֊ 43" по широте и

-500 0 500 -500 0 500 -500 0 500

X [arcsec] X [arcsec] X [arcsec]

Рис.1. 5ВО/А1А изображения Солнца в линии 193 А показывают эволюцию полярной 
КД в период 17.08.2015-09.07.2016. Сплошными контурами нанесены границы КД.

Таблица 1

СРЕДНИЕ НАБЛЮДАЕМЫЕ ИНТЕНСИВНОСТИ КД

Дата

17.08.2015
18.05.2016
09.07.2016

/(193)

0.3034±0.0085
0.2094±0.0071
0.2146±0.0059

/(Не!) /(На)

1.004б±0.0013
1.0355+0.0016
1.0208±0.0026

0.9753±0.0017
0.9726±0.0008
0.9676±0.0013
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10" г -10՞ по долготе. В табл.1 даны средние интенсивности КД в каждой 
линии, выраженные в интенсивностях излучения невозмушеиного Солнца. 
Из таблицы видно, что в линиях 193 А и На интенсивность КД понижена. 
И если в короне понижение составило 70-80%, то в хромосфере, на высотах 
образования На, оно составило всего 2-3%. В то же время в хромосфере 
на уровне образования Не! 10830 А интенсивность КД выше на 1-4%.

3. Метод вычислений. Для объяснения наблюдаемых интенсивностей 
КД в хромосфере были проведены вычисления яркости КД в центре выбранных 
линий. Увеличение яркости в центре линии означает соответствующее 
изменение профиля линии. Профили линий вычислялись для различных 
физических условий в атмосфере Солнца от области температурного минимума 
до верхней хромосферы. Модель определялась ходом параметров - температуры, 
плотности, турбулентной и лучевой скоростей, с изменением колонковой 
плотности. По вычисленным профилях։ определялась интенсивность в центре 
линии, которая сравнивалась с наблюдаемым распределениех։ интенсивности 
в КД. Таких։ образом, подбирались модели хромосферы, в которых вычис­
ленные интенсивности соответствовали наблюдае.мым. Для построения каждой 
модели использовался набор интенсивностей, полученных одновременно в 
линиях На и Не! 10830А.

Построение моделей проводилось по наблюдениям в линиях На и 
Не! 10830 А с помощью не-ЛТР програмхш, алгоритм которой представлен 
в работе [26]. При расчетах использовалась модель атома водорода с 9 
уровня.ми и модель атома гелия с 11 уровнями. Для корональной дыры была 
использована обычная схема полубесконечной среды.

Восстановив профили линий по наблюдаемых։ интенсивностях։ мы получили 
температуру, Т, и плотность, пн, в основании КД в хро.мосфере. На рис.2, 
3 представлен ход температуры и плотности в моделях хромосферы, 
объясняющих наблюдаехше интенсивности КД в линиях На и Нс! 10830 А , 
в зависимости от колонковой плотности в хрохюсфсрс. Линия Нс! 10830 Ä 
образуется при значениях колонковой плотности log т=-5.8--5.2 г/см2, На 
образуется при log/и = -5.8--2 г/см2. Значения logm»-l г/см2 соответствуют 
уровню температурного .мини.мух։а. Плотность представлена логарифмом числа 
атомов водорода. Сплошных»։ кривыхш показан ход изменения параметров Т 
и пи в невозмущенной хрохюсфере. Штриховых»։ и пунктирными кривыми 
показаны изменения параметров при наблюдаемых интенсивностях КД в 
линиях На и Не! 10830 Ä , полученных 17.08.2015 и 18.05.2016, соответственно.

Модели характеризуются увеличением температуры в КД с уменьшением 
колонковой плотности. Диапазон изхгенения температур в КД составил 4580- 
8150 К. С уменьшением колонковой плотности (с увеличением высоты в 
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хромосфере) плотность в КД понижается от log«,, 14.8 в области темпера 
турного минимума до значений log«,, 9.8 в верхней хромосфере. Как 
видно из рис.2 температура в коропальпой дыре ниже по сравнению с 
невозмущенной хромосферой па 500֊ 1500 К. Самые большие различия доели 
гаются в верхней хромосфере. Плотность в КД (рис.З) ниже по сравнению 
с невозмущенной хромосферой в 2-3 раза.

Таким образом, мы получили, что в основании КД температура и плотность

Рис.2. Изменения температуры КД в хромосфере в зависимости от колонковой плотности. 
Сплошная кривая - ход температуры в невозмущенной хромосфере. Штриховая кривая 
(модель 1) - изменения температуры в хромосфере при наблюдаемых интенсивностях в КД 
7(Не1) = 1.0046, /(На) = 0.9753. Пунктирная кривая (модель 2) - изменения температуры 
в хромосфере при наблюдаемых интенсивностях в КД /(Нс!) = 1.0355, /(На) = 0.9726.

Рис.З. Изменения плотности КД в хромосфере в зависимости от колонковой плотности. 
Сплошная кривая - ход плотности в невозмущенной хромосфере. Штриховая кривая 
(модель 1) - изменения плотности в хромосфере при наблюдаезшх интенсивностях в КД 
/(Не!) = 1.0046, /(На) = 0.9753. Пунктирная кривая (модель 2) - изменения плотности в 
хромосфере при наблюдаемых интенсивностях в КД /(Не!) = 1.0355, /(На) = 0.9726. 
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ниже значений невозмущенной хромосферы по всей хромосфере.

4. Заключение. По данным наблюдений в линиях На, Нс! 10830А 
и 193 Л проведены исследования физических условий в основании КД на 
уровне хромосферы. Полярная корональная дыра наблюдалась в северном 
полушарии в 2015-2017гг. в течение 24 кэррингтоновских оборотов. Отно­
сительные интенсивности КД менялись в пределах 0.2094-0.3034 для линии 
193 А , 1.0046-1.0355 для линии Нс! 10830А и 0.9676-0.9753 для линии На. 
Рассчитаны модели хромосферы, объясняющие наблюдаемые особенности 
КД. Модели построены на основании расчетов профилей линий На и Не! 
10830 А с помощью не-ЛТР программы. Увеличение температуры и умень­
шение плотности в КД происходит с уменьшением колонковой плотности (с 
увеличением высоты в хромосфере). Различие атмосфер КД и спокойного 
Солнца происходит уже на уровне верхней фотосферы при Г>410  К. 
Температура короналыюй дыры на уровне хромосферы ниже на 500-1500 К, 
чем в невозмущег/ной хромосфере. Плотность КД ниже по сравнению с 
невозмущенной хромосферой в 2-3 раза.

3
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CORONAL HOLES FROM CHROMOSPHERE 
OBSERVATIONS

E.A. BARANOVS KI I, O.S.GOPASYUK, N.I.SHTERTSER

Based on the Hei 10830 A and Ha lines observations we investigated the 
physical conditions in the polar coronal hole. The coronal hole was observed in the 
northern hemisphere from June 2015 to March 2017. The range of intensity variations 
in the coronal hole in the Hei 10830 A line was 1.0046-1.0355 and in the Ha 
line it was equal to 0.9676-0.9753 of the intensity of the undisturbed Sun. To explain 
the observed features computation of the coronal hole intensities for various models 
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of the chromosphere have been carried out. The temperature and density in the 
coronal hole arc determined as the dependence of these values on the column density 
in the chromosphere. Computation were estimated by calculating the profiles of the 
Hei 10X30 A and Ila lines for the corresponding models in a non-LTE approximation. 
At the chromosphere the temperature in the coronal hole is lower by 500 -1500 K 
compared with the unperturbed chromosphere, the density is 2-3 times lower.

Keywords: Sun: chromosphere: coronal holes: physical conditions
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ОСОБЕННОСТИ ВЫСВЕЧИВАНИЯ УДАРНОЙ ВОЛНЫ В 
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Выполнены расчеты высвечивания газа за фронтом стационарной ударной волны для 
условий в атмосферах красных карликовых звезд в диапазоне скоростей и, от 30 км/с до 
100 км/с. Учтены обмен энергией между электронной и атомно-ионной компонентами при 
упругих уларах, свободно-свободные, связанно-связанные, связанно-свободные ударные и 
рашапионныс переходы водорода в поле ииучсния фотосферы звезды. Включено охлаждение 
следующими химическими элементами: С, Ы, О, Мё, 51, 5, Са, Ре. Получены следующие 
результаты. Газ позади фронта остается прозрачным в оптическом диапазоне непрерывного 
спектра в лечение всего времени высвечивания, поэтому он нс может быть источником 
чсрпотслыюго излучения, временами возникающего во время вспышек. Поток рекомбина­
ционного и тормозного излучения прозрачного газа, а также поток в линиях бальмеровской 
серии составляют несколько процентов от потока энергии вещества через вязкий скачок. 
Отношение потоков в спектральных линиях и в континууме зависит от величины и0 и от 
параметров атмосферы. Эти результаты согласуются с представлениями о многокомпонентной 
природе ииучсния вспышки, а именно, эмиссия в линиях определяется ударной волной 
в надфотосферпых слоях, а чернотельное излучение дает фотосфера, прогреваемая потоком 
надтепловых частиц.

Ключевые слова: ударная волна: красные карлики: звездные атмосферы

1. Введение. В предлагаемой работе мы поставили цель - выяснить 
возможную роль гипотезы высвечивания ударной волны при объяснении 
излучения в линиях и в непрерывном спектре во время вспышек в атмосферах 
холодных карликовых звезд.

Спектры вспышек показывают практически одновременное возрастание 
интенсивности как эмиссионных линий, так и континуума. Источником 
излучения в континууме может быть как прозрачный, так и оптически 
плотный газ. Это следует из того, что в некоторых случаях часть непрерывного 
спектра хорошо аппроксимируется планковской кривой (оптически плотный 
газ), но также наблюдается бальмеровский скачок в эмиссии (прозрачный 
газ). Одновременность появления чернотельного ихтучения, спектральных 
линий и бальмеровского скачка свидетельствует о пространственной 
неоднородности ихлучаюшей области. А именно, слои, дающие планковский 
спектр, находятся в состоянии, близком к термодинамическому равновесию, 
в то время как появление в спектре эмиссионной компоненты означает
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отсутствие равновесия. Таким образом, во вспышке одновременно проявляют 
еебя как равновесные, гак и неравновесные области газа. Начнем с 
чернотельной компоненты излучения.

Впервые гипотезу чернотелыгого излучения высказали Gordon&Kron 111 для 
объяснения своих фотометрических наблюдений вспышки звезды 
BD + 20"2465 класса dM4c, выполненных 30 апреля 1949г. Асторы предложили 
модель небольшого горячего пятна и рассмотрели зависимость размера пятна от 
его температуры. Гринин и Соболев [2] в рамках гипотезы локального теплового 
равновесия рассчитали излучение в переходной области между фотосферой и 
хромосферой газа, прогретого в результате взрыва в верхних слоях атмосферы. 
Авторы показали, что в предельном случае мощных вспышек излучение близкое 
к чернотсльному получается при нагреве глубоких слоев атмосферы звезды, а 
при меньшей мощности газ только частично непрозрачен за бальмеровским 
скачком. В этой работе была впервые проведена аналогия между механизмами 
образования звездных вспышек и белых вспышек на Солнце, а также проде­
монстрирована роль отрицательного иона водорода. Гринин и Соболев |3] 
показали, что возможным источником нагрева может быть поток надтепловых 
протонов с энергией порядка 10 МэВ. В дальнейшем Гринин, Лоскутов и 
Соболев |4| учли вклад надтепловых электронов с энергией около 100 кэВ. 
Перейдем к излучению компоненты газа, прозрачной в континууме.

Излучение в линиях, по-видимому, впервые обнаружено Joy&Humason [5] 
в спектре звезды L 726-8 (спектральный класс dM5.5e) во время вспышки 25 
сентября 1948г. В их спектрах отчетливо видны эмиссионные линии: ИЗ 
водорода, 4026 и 4471 нейтрального гелия и 4685 Hell. Гершберг и Чугайнов 
[6] выполнили одновременные фотоэлектрические и спектральные наблюдения 
нескольких вспышек AD Leo. "Замывание" эмиссией полос окиси титана и 
линии 4227 Cal, видимой в поглощении, свидетельствует о значительном 
усилении непрерывного спектра. Общее увеличение светимости звезды сопро­
вождалось усилением эмиссионных линий На-НИ водорода и 4471 Hel. 
Попытки объяснения близкого по времени усиления континуума и линий 
бальмеровской серии водорода предпринимались с начала семидесятых годов, 
причем первые модели оперировали двумя гипотетическими компонентами 
излучающего газа - прозрачной и непрозрачной в континууме. Kunkel [7] 
предложил, что относительно слабый чернотельный спектр и более сильные 
линии водорода образуются в разных областях атмосферы звезды. Первый 
объясняется импульсных։ нагревом фотосферы, а вторые являются следствием 
рекомбинации расположенного над фотосферой ионизованного газа, прозрачного 
в непрерывном спектре оптического диапазона. Населенности возбужденных 
уровней водорода предполагались равновесными, соответствующими 
электронной температуре. Идея двухкомпонентной структуры ихтучения 
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вспышки была развита Mochnacki&Zirin |8|. Их наблюдения показали, что 
бальмеровский скачок меньше предсказываемого рекомбинационной теорией, 
поэтому чернотельная компонента может быть нс малой величиной, но даже 
доминантой ихтучения. Наблюдения Чугайнова |9| звезды EV Lac в полосах 
3350-3650 ЛА, 4155-4280ÄÄ и 5120-5320ЛА также оказались невозможными 
объяснить в рамках одного механизма: чернотельного ихтучения либо свечения 
оптически тонкой водородной плазмы. Его выводы подтвердили Абранин и 
др. 110| в результате кооперативных наблюдений вспышки EV Lac в сентябре 
1993г. и вспышек 1994 и 1995гг. [11]. С 1996г. в КрАО на телескопе АЗТ- 
11 проводился мониторинг EV Lac в UВVRI-диапазоне с временем накопления 
0.1с. Ловкая и Жиляев [12] по наблюдениям вспышки 14.09.2004 и Ловкая 
113J по вспышкам 15.10.1996 и 10.10.1998 показати, что звезда до максимума 
блеска проявляет свойства оптически тонкой в континууме водородной плазмы, 
ихтучает как черное тело в максимуме блеска и как оптически толстая в 
бальмеровском континууме сразу после максимума. Аналогичный вывод сделан 
Ловкой 114] на основании наблюдений звезды AD Leo во время вспышки 
04.02.2003. Kowalski et al. [15] выполнили одновременные фотометрические 
наблюдения в полосе U и спектральные в полосе 3350-9260 ÄÄ с разрешением 
R= 625 (на длине волны 4000А) и /?=980 вблизи На. Они показати, что 
форма голубого континуума "мегавспышки" (терминология авторов) 16 января 
2009г. звезды YZ CMi класса dM4.5c в диапазоне от 3350 А до 4800 может 
быть предстаатена как сумма двух компонентов: бальмеровского континуума 
и чернотельного излучения с температурой около 10000 К.

Для объяснения природы ихтучения прозрачного в континууме газа и его 
свечения в линиях оказатась полезной гипотеза ударной волны, предложенная 
Климишиным [16]. Впоследствии ее применили Bopp&Moffett [17| при анализе 
несоответствия расчетов Кункеля с результатами своих фотометрических и 
спектроскопических наблюдений вспышки UV Cct. Вполне возможно, что 
ихтучение в линиях объясняется не только ударной волной в хромосфере. 
Так, Соболев и Гринин [18] показати, что штарковские крылья линий атома 
водорода могут формироваться вместе с континуумом в верхних слоях 
фотосферы. Подробный анализ роли штарковского уширения в спектрах 
вспышек карликовых звезд выполнен Kowalski et al. [19].

Идея объединения двух подходов - ионизации и нагрева надтепловыми 
частицами и свечения за фронтом ударной волны - пришла из теории солнечных 
вспышек. Костюк и Пикельнср [20] поставили и решили задачу об ионизации 
и нагреве хромосферы потоком движущихся из короны надтепловых электронов. 
По газу распространяется температурный скачок, связанный, главным образом, 
с теплопроводностью. Впереди температурного скачка распространяется ударная 
волна, нагревающая и сжимающая газ. Скорость движения уменьшается с 
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глубиной. Результаты расчетов объясняли основные наблюдаемые особенности 
активной фазы солнечных вспышек. Кацова и др. |21,22| выполнили аналогичные 
расчеты для условий в хромосфере красной карликовой звезды. Основное 
внимание было уделено вспышкам средней силы, где поток энергии налгепловых 
частиц Fn нс превышал 3-10 1 эргсм 2с ՛. Работа |21| была выполнена в одно- 
тсмпсрагурном приближении, то есть считалось, 'гго все компоненты газа имени 
одно и то же значение температуры, а в |22| учитываюсь различие между 
температурами электронов Тг и атомно-ионной компоненты Т. Состояние 
ионизации водорода и населенности сю дискретных уровней вычислялись в 
стационарном приближении как функции локальных значений температуры и 
электронной плотности на основании расчетов Бруевич и Лившица |23|. В |21| 
сформулирована гипотеза "хромосферной конденсации", согласно которой черно- 
тсльнос излучение исходит из области размером около 10 км, находящейся на 
высоте примерно 15000 км и образованная газом, изобарически сжатым в 
результате радиационного охлаждения за фронтом ударной волны до температуры 
около 9000 К и концентрации 10”см ’. Позднее расчеты реакции атмосферы на 
поток надтепловых частиц были проделаны также Allred el al. [24| в одно- 
темпсратурном приближении; рассматривалась нестационарная населенность шести 
уровней атома водорода, девяти уровней атома гелия, четырех уровней иона 
Mg II и шести уровней Са II.

Перейдем к содержанию нашей статьи. Во втором разделе приведены 
постановка задачи и диапазоны значений основных параметров. В третьем 
разделе описаны уравнения нестационарного возбуждения и состояния ионизации 
водорода, метод расчета состояния ионизации металлов, в четвертом - уравнения 
для тепловой энергии и электронной температуры. В пятом разделе вычислена 
оптическая глубина высвечивающегося газа в континууме, в шестом - потоки 
в линиях нескольких спектральных серий атома водорода, в седьмом - дискуссия. 
В заключении сформулированы основные результаты работы.

2. Постановка задачи. Пусть невозмушенный газ натекает на фронт 
ударной волны, причем скорость натекания м0 нс зависит от времени. 
Нагретый на вязком скачке газ, оттекая от фронта, ионизуется, охлаждается 
и рекомбинирует в поле ихлучения фотосферы звезды. Ставим задачу - 
определить электронную температуру, степень ионизации и состояние возбуж­
дения водорода как функции расстояния от фронта ударной волны. Полагаем, 
что прохождение ионов и атомов через вязкий скачок описывается адиабатой 
Гюгонио, а электроны нагреваются по адиабате Пуассона. В дальнейшем две 
эти компоненты газа обмениваются тепловой энергией путем упругих 
соударений.

Учитываем следующие неупругие процессы: ионизацию, рекомбинацию, 
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возбуждение и деактивацию водорода под действием электронного удара, 
процессы с участием излучения фотосферы: фотовозбуждение, фотоионизация, 
спонтанные и вынужденные фотодеактивация и фоторекомбинация, а также 
спонтанные радиационные переходы.

Примем следующие диапазоны, в которых могут находиться основные 
параметры задачи - скорость и0, температуры газа То и излучения Т., 
концентрация невозмущенного газа и напряженность магнитного поля Яо:

20 км/с < и0 < 100 км/с, 2700 < То. < 6000 К,
1012 см՜3 <ЛУ0 <1014 см'3, 0<//0<5Гс. (1)

Помимо водорода и гелия включены следующие химические элементы: 
С, Ы, О, №, А1, 51, 5, К, Са, Ре, предполагая их нормальное
космическое содержание. Состояние ионизации перед фронтом вычисляем по 
формуле Саха при плотности Уо и температуре То.

3. Населенности уровней. Состояние ионизации и возбуждения 
водорода описывает система уравнений.

— = ф* +?»^1(гЛ.+4(1+<))+£(«ьЧ+Яь<)1ч> + 

(Н 1<к и>к 3
( А (2)

+ Е1ц,Л + 4։(> + <))». + Е(?<։+ Вл".)ч + ----- + Г» \ кл.
и>к 1<к <1 + Г1* )

где мк=Ык1ЫИ относительная населенность атома водорода, х = Нр/Нц - 
состояние ионизации водорода по отношению к полной конце։ гграции водорода 
У/г Здесь и ниже везде в суммировании по дискретным уровням подразуме­
вается, что верхний предел К берется из критерия Инглиса-Теллера. Для 
рассматриваемого класса звезд примем К= 15. Дифференцирование в левой 
части уравнений выполняется по лагранжевой координате I - времени, 
протекшему с момента пересечения фронта данным элементом газа. Величина 
удаления от фронта I связана с переменной / соотношением й1= и(1)Л. Опишем 
физические процессы, которым соответствуют слагаемые в правой части (2).

Скорость фотоионизации из к-то уровня дилютированным тепловым 
излучением фотосферы в расчете на один атом в состоянии "к" равна

Ф։=4л(Г [
‘ 1 1 Лу

''к
Множитель

Л = кЛ1» к = 1

(1, к>\
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учитывает поглощение ионизующего излучения атомами водорода в основном 
состоянии, /^('/'.) - функция Планка, стр) - сечение фотоионизации, т]А 

оптическая глубина но фотоионизации; излагаемые ниже расчеты показали, 
что водород прозрачен но фотоионизации из возбужденных состояний. Метод 
расчета'несобственного интеграла Ф* приведен в |25|.

Коэффициенты для скоростей ионизации цкЫг, возбуждения (/</), 
деактивации (/>/) электронным ударом и тройной рекомбинации 
укМ2х взяты из работы |26|.

Скорость фотодеактивации (/>/) равна Л’(| + л’). Здесь и далее 
верхний индекс "*" обозначает учет рассеяния в линиях: А' = Ау , пГи = п,21 .
пт ֊ -1) - число заполнения в случае фотосферного излучения.

Формулы для расчета вероятности выхода кванта для доплеровскою 
контура взяты из статьи |27|, они получены на основе приближения Бибер 
мана-Холстсйна 1281.

Скорость фотовозбуждения (/< 0 излучением фотосферы определяется 
произведением , в котором Вц =12 Ад//2.

В выражении хА^е/*/(1 + т]*) ^1Я скорости фоторскомбинации зн'ЯЙё- 
натель 1 + т|к приближенно учитывает рассеянное излучение на пороговой 
частоте. Коэффициент фоторекомбинации гк равен сумме коэффициентов 
спонтанного гк' и вынужденного процессов. Метод расчета коэффициента 
вынужденной рекомбинации в приближении Крамерса описан нами в [29]. 
-Ранее алгоритм расчета коэффициента вынужденной фоторекомбинации был 
предложен Соболевым и Ивановым [30] для случая равенства температур 
электронов и фотосферы. Наш алгоритм учитывает, что Те и Т. могут 
различаться.

Сумма относительных населенностей о4 и степени ионизации х равна 
единице:

£“։+*=։• (3;

Состояние ионизации металлов вычисляем в предположении, что за фронтом 
ударной волны присутствуют атом и первые два иона при а0 < 60 км/с или 
первые четыре иона при и0 > 60 км/с. Напишем уравнение ионизации для 
относительной концентрации атома х|т):

^2 = ֊(ф<-> + ,<-։ (,(-)+ </<■>+у{-> X 4-». (4)
Здесь х^ - концентрация первого иона, - коэффициент ударной 
ионизации из основного состояния [31], с^'՞1 - полные коэффициенты

фото-, диэлекгронной рекомбинаций [32], - скорость ионизации
фотосферным излучением, вычисленная по скорости фоторекомбинации при
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Т.. Скорость тройной рекомбинации определяется, главным образом, 
высоковозбужденными состояниями [33|, положение которых близко к уровням 
атома водорода с теми же значениями главного квантового числа. Поэтому 
для скорости тройной рекомбинации бралось ее значение для атома водорода. 
Уравнение для первого иона (а также второго и третьего) имеет вид:

**'' = (®Н + ?Ялг.)хН- ((й+^й+гН и.+?!■’>.+Ф!,')Н')+
(5)+ ('1(т)+ Г։՜1 ЧХ*!"!, к = 2,3,4.

Замыкает систему уравнений условие нормировки

(б)

Зная относительные концентрации х1е1^ ионов всех химических элементов, 

вычисляем безразмерную электронную плотность ге=Ыа^\

е/ *

4. Тепловая энергия и электронная температура. Тепловая энергия 
Е выражается через хе, Те и Тш:

Е-с,(ТЛ*։,Т,), (7)

где с; - теплоемкость газа при постоянном объеме с,=3/2. В расчетах удобнее 
величина 5= Е/с^ которой мы будем пользоваться в дальнейшем и также 
называть "тепловой энергией". Напишем уравнение для 5 с учетом работы 
соседних слоев, свободно-свободных, связанно-связанных и связанно-свободных 
радиационных и ударных переходов водорода и охлаждения при возбуждении 
металлов:

Ь </1п5 ) Л +

֊ + 5„+хВ)-Н.М,

где Z// - содержание водорода по числу частиц, кв - постоянная Больцмана. 
В стационарной ударной волне позади фронта законы сохранения импульса 
и массы связывают безразмерную скорость у = и/и0 и 5 кубическим уравнением

где с = и а = У^/и^ - равны, соответственно, скорости звука Со и 
альфвеновской скорости перед фронтом, нормированным на скорость 
натекания и0. Уравнение (9) при с < 1 и а < 1 имеет три действительных 
корня: один отрицательный и два положительных, оба меньше единицы. При 
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одном и том же значении тепловой эпср1ии больший корень соответствует 
газу перед фронтом, меньший - позади фронта. При известных значениях 
։ и г логарифмическая производная вычисляется но формуле

Лпг(А') л՛

Лп.У

она описывает работу по сжатию данного слоя газа соседними, менее высветив­
шимися слоями. Выпишем явные выражения для индексированных величин 
5’ в порядке их появления в правой части (7) с пояснением описываемою 
ими процесса. Сначала рассмотрим процессы, обеспечивающие приобретение 
тепловой энергии:

фотоионизация
֊'Лк 

к
где

со

а 1к - работа выхода с Л֊ го уровня; 
тройная рекомбинация

к
деактивация электронным ударом

=Еи>Е«.А •

где
Перечислим механизмы потерь тепловой энергии: 

фоторекомбинация

г _ у
"рЬпх Д_, 1 ’

к 1 + т1* 
где

О
е и и - энергия и скорость свободного электрона, хк - сечение спонтанной 
фоторскомбинации; метод вычисления /ф1, как и с учетом двух 

температур - Тг и Т. изложен нами в [29];
ионизация электронным ударом
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- возбуждение электронным ударом

тормозное излучение В вычислено в приближении Крамерса; 
возбуждение металлов с последующим ихтучением

~ 51 51 Х5рес 51Уи 51 >
где - содержание химического элемента по числу частиц; х^ - относительная 
концентрация атома или иона; Е1и - энергетическая щель между уровнями, 
уи - относительная населенность уровня “и". Населенности дискретных уровней 
металлов вычисляем в стационарном приближении при текущих значениях 
Те и Возможность такого подхода в случае металлов определяется низким 
значением потенциалов возбуждения их дискретных переходов.

Уравнение для электронной температуры, кроме указанных выше процессов, 
содержит также обмен энергией между атомно-ионной и электронной компо­
нентами газа:

^ = _5.^)^+4(2. г)лг( )+
Л 5 а 1п д

+ % н м(хТркгес+хЫеТ։гес+ 5^,)- И//АЛ — ТрМоп + Тси>п +5а+ хВ (И)

Выпишем основные процессы, влияющие на изменение температуры электронов.
Первое слагаемое в правой части описывает нагрев электронов при 

сжатии, обусловленном высвечиванием.
Скорость обмена энергии между атомно-ионной и электронной компо­

нентами плазмы определяется функциями уае [34] и \|/1е [35]:

( у/г х ч / х (12)
— X, Л-2Ы —+31п -Ы^),

зТз ил; '

где пгс и ти - массы, соответственно, электрона и атома водорода, т0 - 
скорость электрона на первой боровской орбите.

Охлаждение при фотоионизации

Г^«,=Е(сЛЛ+/։Ф։-Т։)О։;
*

Охлаждение при ионизации электронным ударом

Т». =Е?։и։(Л+сЖЛ);
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Нагрев при тройной рекомбинации».(ммл,
к

- Скорость изменения температуры в результате фоторскомбинапии:

У у /*
V 1 + п,

Решение приведенных выше уравнений даст зависимость от времени всех 
характеристик газа: электронной Тг и атомно-ионной Тш температур, населен­
ностей дискретных уровней водорода ик , состояния ионизации х, тепловой 
энергии ср5, а вместе с ней - скорость газа и и его плотность У. Эти 
величины определяют оптическую глубину газа и спектральный поток излучения.

5. Оптическая глубина в непрерывном спектре водорода. Наши 
расчеты показали, что водород остается прозрачным по фотоионизации из 
возбужденных уровней. Это демонстрирует табл.1, в которой приведены 
десятичные логарифмы оптической глубины в пороге фотоионизации из 
первых двух возбужденных состояний: к=2 (левый столбец) и Л=3 (правый 
столбец) для каждой плотности; расчеты выполнены при 7^. = 3500 К для 
концентраций 1о£/У0 = 12 и 14, «0 в км/с. Расчеты выполнены для двух 
значений концентрации газа: АГо=1Оисм՜3 и /Уо= 10мсм՜3. Для учета возможного 
влияния магнитного поля мы рассмотрели два варианта: отсутствие магнитного 
поля и Я0 = 5Гс.

Таблица 1

ДЕСЯТИЧНЫЙ ЛОГАРИФМ ОПТИЧЕСКОЙ ГЛУБИНЫ

Данные таблицы показывают некоторое влияние магнитного поля на 
оптическую глубину, причем это влияние растет с уменьшением плотности 
невозмущенного газа. Главная причина заключается в том, что одно и то же 
магнитное поле более эффективно ослабляет необратимую диссипацию энергии 
на фронте ударной волны при меньшей плотности газа. При меньших 
значениях температуры ионизация электронным ударом замедляется сильнее, 
чем возбуждение. Это приводит к увеличению числа атомов водорода на луче 
зрения и, следовательно, оптической глубины по фотоионизации.
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Перейдем к тормозному поглощению. В табл.2 приведены десятичные 
логарифмы оптической глубины в диапазоне длин волн от 3700-18000 АА, 
при 7^. = 3500 К, 1о§Л’(|=13, Нг = 2Тс, и0 в км/с. Все оптические глубины 
оказываются меньше единицы.

Таблица 2

ДЕСЯТИЧНЫЙ ЛОГАРИФМ ОПТИЧЕСКОЙ ГЛУБИНЫ 
ПО ТОРМОЗНОМУ ПОГЛОЩЕНИЮ

\л,А
И9 \

3700 5000 7000 9000 14000 18000

30 -6.07 -5.68 -5.24 -4.91 -4.33 -4.01
50 -5.41 -5.01 -4.58 -4.25 -3.67 -3.35
70 -5.20 -4.80 -4.37 -4.04 -3.46 -3.14
90 -5.08 -4.69 -4.25 -3.93 -3.35 -3.02

Сопоставление данных двух таблиц показывает, что относительный вклад 
тормозного поглощения в оптическом диапазоне меньше, чем в случае 
термодинамического равновесия. Это является следствием существенной 
нестационарности высвечивания за фронтом ударной волны. Она проявляется 
в том, что степень ионизации водорода в течение длительного (по масштабам 
высвечивания) промежутка времени остается малой при высоком значении 
электронной температуры. Количественно это выражается в больших значениях 
множителя Мензела для основного состояния. Будем характеризовать изменение 
переменных задачи в зависимости от остаточной тепловой энергии д(/), 
равной отношению текущего значения 5(0 к первоначальной величине 
непосредственно за вязким скачком 5(0):

?Ю=5(<)/5(0).

В табл.З и 4 приведены логарифмы множителей Мензела Ьк (д) для к = 1 -е- 7

Таблица 3

ДЕСЯТИЧНЫЙ ЛОГАРИФМ МНОЖИТЕЛЕЙ МЕНЗЕЛА КАК 
ФУНКЦИЯ ОСТАТОЧНОЙ ТЕПЛОВОЙ ЭНЕРГИИ ПРИ к^АГ0=12, 

мо = 5О в км/с, То, = 35ООК, Я0 = 2Гс

^(К) Г, (К) X 1 2 3 4 5 6 7

0.99
0.8
0.6
0.4
0.3
0.2

72634 
53428
32494 
18211 
12946
8616

21510
28046
26847 
18097 
12946
8616

0.00
0.20
0.45
0.67
0.77
0.77

11.95
8.25
7.12
4.93
2.87

-0.14

9.76
6.58
5.41
3.47
1.77
0.63

7.24
5.50
4.38

' 2.53
1.00
0.32

6.30
4.66
3.60
1.79 
0.44 
0.09

5.88
4.08
3.03
1.24
0.17
0.02

5.64
3.65
2.58
0.83
0.07
0.01

5.47
3.31
2.24
0.56
0.03
0.00
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Таблица 7

ТО ЖЕ, ЧТО В ТАБЛ.3, log/V„-- 14

вместе с текущими значениями Tat, Те и х. Из данных таблицы хорошо видно, 
что в течение первой половины процесса высвечивания населенности приведенных 
уровней существенно превышают их равновесные значения при текущих значениях 
7 и Ne. Большое значение множителя Мензеладля А=3 объясняет уменьшение 
эффективности тормозного поглощения за фронтом ударной волны.

Суммируя результаты этого раздела, приходим к выводу о прозрачности 
в непрерывном спектре i-аза за фронтом ударной волны в условиях надфото- 
сферных слоев звездных атмосфер.

6. Абсолютные потоки в спектральных линиях и в континууме. 
По известным населенностям уровней uu(z), вероятностям выхода кванта 

электронной плотности Nt(l) и степени ионизации водорода x(t) 
вычисляем поток излучения в линиях водорода Ful (и > I) и в континууме 
путем фоторекомбинации Fr и тормозного излучения Fb. Сумму Fr + Fb 
обозначим Fcml. Все потоки выражаем в единицах эрг см՜2 с՜'.

Выполненные нами расчеты позволяют сделать следующие выводы:
1. Основной вклад в излучение (>80%) дают бальмеровская и пашеновская 

серии.
2. Относительный вклад лаймановской серии не превышает 10% в плотном 

газе (ЛГ0>13 см՜3) и 20% в разреженном (Wo<13 см՜3).
3. Вклад в частотах спектральных линий сопоставим с рекомбинационным 

излучением.
Первые два пункта проиллюстрированы данными табл.5. В таблице 

приведены потоки излучения Ft по отношению к полному излучению в 
линиях Fbna при То. = 35ООК, Я0=2Гс; вторая строка - и0 в км/с, обозначения 
спектральных серий (Ly - Lyman, Н - Balmer, Р - Pashen, Br - Brackett), 
просуммированные отдельно для каждой спектральной серии,

u=Z+l

и нормированные на полный поток излучения в линиях, просуммированный
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ТЕОРЕТИЧЕСКИЕ ПОТОКИ ИЗЛУЧЕНИЯ В СЕРИЯХ ВОДОРОДА F

Таблица 5

logA^ 12 14
и ։ Ly н р Вг Ly Н Р Вг
30 0.11 0.62 0.20 0.04 0.01 0.71 0.21 0.05
50 0.12 0.62 0.20 0.04 0.03 0.76 0.17 0.03
70 0.15 0.61 0.18 0.04 0.05 0.77 0.15 0.02
90 0.20 0.60 0.16 0.03 0.08 0.77 0.13 0.02

по всем переходам:

Fi,..J = 'LFi-
1=1

Выразим FUnt! и Fcmt в безразмерной форме как доли потока энергии 
вещества через фроцт F:

lines, cam ~ /lines, coni 1 ~ ^Ро^О ■

Смысл введения коэффициентов соп։ заключается в том, что в случае 
полного высвечивания бесконечно сильной ударной волны без изменения 
состояния ионизации, суммарный поток излучения равен F [36]. Хотя при 
учете изменения состояния ионизации, давления нсвозмушенного газа, 
упругости вмороженного магнитного поля и влияния фотосфсрного излучения, 
точного равенства нет, тем не менее безразмерные величины fllnes ст1 могут 
быть полезным инструментом для анализа относительного вклада разных 
механизмов излучения.

Третий пункт выводов этого раздела иллюстрируют данные табл.6. Во 
второй и четвертой строках для каждой пары "скорость-плотность" записан 
поток вещества /'при 7^.=3500К, Я0=2Гс; и0 в км/с. Под каждым значением 
/’(запись типа 2.9+7 означает 2.9 107 эргсм2с՜՛) находятся два числа: слева

Таблица 6

ПОТОКИ ИЗЛУЧЕНИЯ В ЛИНИЯХ ВОДОРОДА И КОНТИНУУМЕ 
4^, НОРМИРОВАННЫЕ НА ПОТОК ЭНЕРГИИ ВЕЩЕСТВА Г

“о 
logA^\

30 50 70 90

12 2.9+7 1.3+8 3.7+8 7.8+8
0.41 1 0.20 0.34 | 0.40 0.20 I 0.34 0.13 | 0.21

14 2.9+9 1.3+10 3.7+10 7.8+10
0.13 I 0.69 0.08 | 0.86 0.05 | 0.61 0.03 | 0.38
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- лл<- с"Рава - 4т
Мы пилим, что суммарная мощность линий по порядку величины сравнима 

с излучением в континууме. При заданной плотности вклад линий уменьшатся 
с увеличением скорости, а при заданной скорости он надает с увеличением 
плотности. В обоих случаях причиной является более сильная ионизация газа 
за фронтом ударной волны. Зависимость от плотности определяется ионизацией 
из возбужденных состояний, описанной нами в |37|.

Приложение к проблеме вспышек. Материал, изложенный в двух последних 
разделах, показывает, что модель ударной волны, распространяющейся в газе 
хромосгрсры, может быть применима при объяснении двух компонентов излучения 
вспышки: эмиссионных линий водорода и свечения водородной плазмы, 
прозрачной в частотах непрерывного спектра. Суммарный поток в линиях 
бальмеровской серии составляет порядка (0.02 + 0.25)/՛’. Аналогичный диапазон 
имеет место и для излучения в непрерывном спектре, причем соотношение двух 
потоков зависит от плотности газа и от скорости ударной волны.

7. Дискуссия. Наши расчеты, показавшие, что в условиях хромосферы 
газ за фронтом ударной волны остается прозрачным И непрерывном спектре 
оптического диапазона, не подтверждают выдвинутую в |21| гипотезу яркой 
оптически плотной в континууме "хромосферной конденсации", образующейся 
во время вспышки за счет высвечивания газа. Авторы |21| справедливо пишут, 
"что сильное сжатие за фронтом движущейся вниз ударной волны связано с 
■радиационными потерями, и наши численные расчеты лишь подтверждают 
известную формулу Каплана [23]: р2/р։ =/яяу2Дт~100 (v - скорость за 
фронтом волны)". Но эта ссылка на книгу С.А. Каплана "Межзвездная газо­
динамика", отражает только один аспект проблемы. Второй состоит в том, что 
изобарическое увеличение плотности происходит за счет потери тепловой 
энергии (ссылаемся на ту же книгу С.А.Каплана). Численную опенку s = v 
легко получить из (9) при о=с=0 и v« 1 (сильное сжатие, как в |21]). Таким 
образом, сжатие газа пропорционально потерям энергии, поэтому поток 
чернотельного излучения от гипотетической конденсации, равный 2.32 1011 эрг 
см՜2 с՜1 при остаточной температуре Т= 8000 К, должен составлять только 
проценты от полного потока иатучения вспышки, в то время как в [21] он 
практически совпадает с Fo. К тому же, для вычисления коэффициента 
поглощения авторы [21] пользуются расчетами [38], справедливыми для 
звездных атмосфер, находящимися в условиях термодинамического равновесия, 
в то время как ситуация позади фронта ударной волны является не только 
неравновесной, но и нестационарной. В рамках модели [39] стационарного 
однородного слоя Морченко [40] получен вывод о малой оптической глубине 
хромосферной конденсации.
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Высвечивание само по себе не может привести к достаточно массивному 
образованию, которое дает чернотельное излучение значительной мощности. 
По-вилимому, необходимо сочетание нескольких механизмов. Kowalski et al. 
|411 сообщили, что они в модели мега-вспышки (/’о=1О։зэргсм'2с՜1) получили 
конденсацию с необходимыми параметрами как результат взаимодействия 
нескольких процессов, обусловленных прогревом разных областей хромосферы 
электронами из разных диапазонов энергии (от 25кэВ до 125 кэВ), сопровож­
даемым изобарическим сжатием газа между двумя горячими областями.

8. Заключение. Выполнены расчеты потока излучения в частотах спект­
ральных линий водорода и в непрерывном спектре оптического диапазона 
при высвечивании газа за фронтом ударной волны для условий в атмосферах 
красных карликовых звезд. В рамках модели ударной волны для диапазона 
скоростей 20 км/с < ип < 100 км/с получены два результата.

1. Газ, высвечивающийся позади фронта ударной волны, остается прозрачным 
в оптическом диан&зоне непрерывного спектра.

2. Показано, что теоретические значения потоков иатучения в линиях 
водорода, его рекомбинационное и тормозное излучение находятся в диапазоне 
(0.30 4-0.95)F , причем отношение между потоками в линиях и в континууме 
зависит от и0 и No.
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PROPERTIES OF RADIATIVE SHOCK WAVES 
IN ATMOSPHERES OF RED DWARF STARS

O.M.BELOVA1, K.V.BYCHKOV2

Calculations have been made of emission of gas behind the front of a stationary 
shock wave for conditions in red dwarf atmospheres in the velocity range un from 
30km/s to 100km/s. They are taken into account the exchange of energy between 



2X2 ОМ.БЕЛОВА, К.В.БЫЧКОВ

the electron and the atomic-ion components under clastic collisions, free-free, 
bound-bound, bound-free impact and radiative transitions of hydrogen in the 
radiation field of the star photosphere. Il is included cooling by the following 
chemical elements C, N, O, Mg, Si, S, Ca, Fc. The following results arc obtained. 
The gas behind the front remains transparent in the optical range of the continuous 
spectrum during the entire time of emission, so it can not be a source of black­
body radiation, which occasionally arises during Hares. The input of the Balmer 
series and transparent gas recombination and bremsstrahlung, is several percent of 
the gas energy flux through a viscous jump. The ratio of the Huxes in the spectral 
lines and in the continuum depends on the value of ult and the parameters of the 
atmosphere. These results agree with the concept of the multicomponent nature of 
a Hare emission, namely, the line emission is determined by the shock wave in 
the above-photospheric layers, and the blackbody radiation is provided by the 
photosphere heated by the How of suprathermal particles.

Keywords: shock waves: red dwarfs: stellar atmospheres
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КОСМИЧЕСКИЕ ЛУЧИ ОТ СВЕРХМАССИВНЫХ 
ЧЕРНЫХ ДЫР: ПОТОКИ НА ЗЕМЛЕ И 

ВНЕГАЛАКТИЧЕСКОЕ ДИФФУЗНОЕ ГАММА И 
НЕЙТРИННОЕ ИЗЛУЧЕНИЯ
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Обсуждаются космические лучи ультравысоких энергий ( Е > 4 • 10й эВ), ускоренные 
электрическими полями сверхмассивных черных дыр. Рассматриваются две модели ускорения: 
когда частицы ускоряются электрическим полем в аккреционном диске, и когда они 
ускоряются полем, индуцируемом вблизи черной дыры. Предполагается, что в обсуждаемых 
моделях равновероятно рождение частиц любой энергии в диапазоне 4-Ю1’ -1021 эВ, кроме 
того, возможен моноэнергстичсский спектр инжекции частиц. В последнем случае 
рассматриваются черные дыры с массой ֊10’ солнечных масс. Получено, что космические 
лучи с обсуждаемыми исходными спектрами дают малый вклад в поток частиц, 
регистрируемых наземными установками. Однако частицы создают в межгалактическом 
пространстве заметный поток диффузного гамма-ихчучсния в сравнении с данными, 
полученными с помощью прибора Fermi LAT (на борту космической обсерватории Fermi). 
Вычислена также интенсивность нейтрино, образующихся при распространении космических 
лучей в межгалактическом пространстве. Получено, что модельная интенсивность каскадных 
нейтрино намного пиже измеренной интенсивности астрофизических нейтрино. Сделан 
вывод, 'по космические лучи, ускоренные в рассматриваемых процессах, дают малый вклад 
в поток частиц на Земле, но эти космические лучи необходимо учитывать при анализе 
компонентов внегалактического диффузного гамма-излучения.

Ключевые слова: космические лучи ультравысоких энергий: активные ядра 
галактик: внегалактическое диффузное гамма-излучение: 
внегалактическое диффузное нейтринное излучение:

1. Введение. Источники космических лучей (КЛ) ультравысоких энергий 
(УВЭ), £>4-1019 эВ, пока не установлены. В настоящее время общепринята 

точка зрения, что КЛ УВЭ имеют внегалактическое происхождение и 
излучаются активными ядрами галактик.

КЛ УВЭ исследуются с помощью наземных установок Pierre Auger 
Observator)’ (РАО) и Telescope Array (ТА). Информация, которую получают 
на установках - это направления приходов падающих частиц, их энергия и 
массовый состав (протоны или ядра).

Идентификация источников по направлениям приходов частиц не была 
результативной. Ее затрудняют, в основном, два фактора. Во-первых, иденти-
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фикация проводится в предположении, что KJI УВЭ распространяются в 
межгалактическом пространстве практически прямолинейно. Но частицы, ио- 
видимому, отклоняются межгалактическими магнитными полями. Во-вторых, 
ошибка в направлении прихода частиц составляет ~1", так что в область 
вокруг՜ направления прихода понадает немало объектов, среди которых трудно 
идентифицировать источник КЛ.

В межгалактическом пространстве КЛ УВЭ взаимодействуют с фоновыми 
излучениями. В результате взаимодействий частиц с микроволновым косми­
ческим фоном энергетический спектр частиц "обрезается" - в нем отсутствуют 
частицы с энергией Е> К)2" эВ, если КЛ летят с расстояний, превышающих 
֊100 Мпк (ГЗК-эффскт: |1,2|). Энергетические спектры, полученные на 
установках РАО и ТА, обрезаны. Однако они нс согласуются по форме в 
области Е>5-Ю19 эВ, и это различие интерпретируется как разный массовый 
состав КЛ УВЭ: по данным РАО это ядра, но данным ТА - протоны.

Взаимодействие КЛ с фоновыми излучениями приводит, помимо ГЗК- 
эффекта, к образованию в межгалактическом пространстве электромагнитных 
каскадов [3,4]. В каскадах образуется гамма-излучение, и оно, в составе 
внегалактического диффузного излучения, измеряется с помощью прибора 
LAT (Large Area Telescope), размещенного на борту космической обсерватории 
Fermi [5].

Поэтому теперь КЛ исследуют, привлекая не только их энергетические 
спектры, но и данные по каскадному гамма-излучению. Вследствие этого 
рассматриваемые модели КЛ УВЭ должны удовлетворять двум критериям. Во- 
первых, как и прежде, требуется, чтобы вычисленные энергетические спектры 
КЛ УВЭ описывали измеренный спектр. Во-вторых, модельная интенсивность 
каскадного гамма-излучения должна быть меньше, чем измеренная интенсивность 
внегалактического диффузного излучения за вычетом вклада отдельных 
неразрешенных гамма-источников. По этой схеме проведен анализ данных о 
КЛ, например, в работах [6-9]. В статье [6] исследуется модель ускорения КЛ 
свсрхмассивными черными дырами (СМЧД), предложенная в [10|. Работы 
[7,81 посвящены составу КЛ УВЭ - только протоны или протоны и ядра. В 
статье [9] исследуются модели темной материи: предполагается, что распады 
частиц темной материи дают вклад в диффузное гамма-излучение и для 
оценки этого вклада необходимо выделить вклад всех других компонентов 
гамма-излучения.

В статье [6] в качестве возможных источников КЛ УВЭ рассматривается 
ансамбль СМЧД с моноэнергетическим спектром инжекции, зависящим от 
массы СМЧД, и сделан вывод, что модель хорошо описывает измеренный 
спектр КЛ и не противоречит данным Fermi LAT о диффузном гамма- 
излучении. В [7-9] вычисленный спектр согласуют с измеренным, варьируя 
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форму исходного спектра КЛ, а также зависимость пространственного 
распределения и мощности предполагаемых источников КЛ от красного 
смешения z (эволюцию источников). Затем находят значения параметров 
исходного спектра и модели эволюции, с которыми измеренный спектр КЛ 
УВЭ описывается наилучшим образом, а из найденных сценариев отбирают 
те, в которых интенсивность каскадного гамма-излучения меньше измеренной 
интенсивности внегалактического диффузного излучения (за вычетом вклада 
неразрешенных гамма-источников). В этих работах спектр инжекции КЛ 
предполагается степенным, значения показателя начального спектра КЛ а , 
при которых выполняются обсуждаемые критерии, составляют (в разных 
моделях эволюции источников) не менее 2.2: |а| >2,2֊2.6. Такие показатели 
спектра инжекции характерны, если частицы ускоряются на фронтах ударных 
волн, например, в джстах активных ядер галактик (см., например, [И]).

В данной работе мы обсуждаем КЛ УВЭ, ускоренные в аккреционных 
дисках СМЧД |12| либо непосредственно в СМЧД. Мы рассматриваем по 
отдельности два вида спектра инжекции: 1) когда равновероятно рождение 
частиц любой энергии в диапазоне УВЭ; 2) моноэнергетический исходный 
спектр с энергией £0 = 1021 эВ, здесь предполагается, что все СМЧД имеют 
массу ~ 1О9Л/0 (здесь М& - масса Солнца). Модель, где протоны ускоряются 
до энергии 102|эВ, представлена в статье [13]. В этом экзотическом сценарии 
предполагается, что СМЧД с массой ~1О9Л/0 окружена сверхсильным 
магнитным полем величиной ~10пГс [13-15].

В этой работе мы показываем, что процессы, в которых, возможно, 
рождаются КЛ УВЭ с рассматриваемыми спектрами инжекции, дают малый 
вклад в поток частиц, регистрируемых наземными установками. К тому же 
модельный спектр КЛ, дошедших до установки, сильно отличается от 
измеренного спектра по форме. Однако, несмотря на незначительную 
интенсивность частиц на Земле, КЛ с такими спектрами инжекции могут 
создавать в межгалактическом пространстве заметный поток диффузного гамма- 
ихтучения в сравнении с данными, полученными с помощью Fermi LAT. Это 
необходимо учитывать, анализируя состав КЛ и их источники, а также модели 
темной материи, так как и каскадное ихтучение от КЛ УВЭ, и распады частиц 
темной материи вносят вклад в диффузное излучение. Кроме того, из полученных 
результатов мы делаем вывод, что данные о внегалактическом диффузном 
гамма-излучении, возможно, могут быть использованы как источник информации 
о процессах рождения частиц УВЭ в СМЧД.

Во взаимодействиях КЛ УВЭ с фоновыми ихтучениями рождаются 
нейтрино, которые составляют один из компонентов потока нейтрино 
астрофизической природы (т.е. рожденных вне Земли и ее атмосферы). В 
настоящее время данные об астрофизических нейтрино получают на установке 
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1ссСиЬс. Потоки нейтрино, рожденных но взаимодействиях КЛ УВЭ с 
фоновыми излучениями, вычислены во многих работах, например, в уже 
упоминавшихся |7-9|, а также в |16,17|. В них показано, что ограничения 
па модели предполагаемых источников КЛ, полученные изданных о нейтрино, 
мягче ограничений, налагаемых данными о гамма-излучении.

В этой работе мы тоже вычислили энергетические спектры нейтрино, 
образующихся во взаимодействиях КЛ УВЭ с фоновыми излучениями в 
межгалактическом пространстве. Получено, что модельная интенсивность 
каскадных нейтрино намного ниже измеренной интенсивности астрофизических 
нейтрино. (И поэтому не противоречит данным 1сеСиЬе).

Вычисления проводились по программе ТгапБроЛСЯ |18|.

2. Модель. Межгалактические электромагнитные каскады возникают 
следующим образом |3,4|. Распространяясь в межгалактическом пространстве, 
КЛ УВЭ взаимодействуют с микроволновым и радиоизлучениями ₽ +уге։ ->р + я°, 
р + уге|->п + л’.

Распады образующихся пионов дают начало гамма-квантам и мюонам: 
л° —> у + у, я՜ -> ц* + , а распады мюонов ц+ -> с*'+ Уе + - позитронам
и нейтрино. Рожденные гамма-кванты и позитроны генерируют электромаг­
нитные каскады в реакциях с микроволновым излучением и внегалактическим 
фоновым светом у + уь -> е+ + е՜ (образование пар) и е + уь -> е’ + у' (обратный 
Кохпггон-эффект).

Предположения, принятые в модели, относятся к трем пунктам: это 
источники КЛ УВЭ - их спектры инжекции и эволюция, внегалактические 
фоновые излучения и внегалактические магнитные поля.

Мы предполагаем, что источники КЛ УВЭ - точечные. Это СМЧД, в 
которых заряженные частицы ускоряются до УВЭ в аккреционных дисках 
1121, либо электрическим полем СМЧД с массами ~ 1О9Л/0 и выше |13-15|.

Возможные спектры инжекции КЛ выбирались, исходя из процессов 
ускорения КЛ в СМЧД. Мы предполагаем, что при ускорении в аккреционном 
диске равновероятно рождение частиц с любой энергией в диапазоне УВЭ 
4-Ю19 -1021 эВ. Тогда спектр инжекции КЛ - степенной, значение показателя 
спектра а = 0. Модель (13] мы рассматриваем, не учитывая распределение 
СМЧД по массам, полагая, что все СМЧД имеют массу ~1О92И0 и выше, 
и вследствие предложенного механизма ускорения в СМЧД формируется 
моноэнергетический спектр КЛ с энергией £0 = 10м эВ.

Таким образом, мы предполагаем, что при ускорении частиц непосредст­
венно в СМЧД формируются следующие спектры инжекции: степенной с 
показателем а = 0 (ускорение КЛ в аккреционном диске [12]) и моноэнерге­
тический спектр с энергией £о=1021эВ (ускорение КЛ в модели [13]).
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Случай мопоэнергетического спектра инжекции с £0= 10:1эВ рассматривался 
в работе 119|. Здесь мы приводим полученные там результаты при обсуждении 
моделей.

Далее мы предполагаем, что КД УВЭ состоят из протонов.
Мы полагаем, *по рассматриваемые источники КЛ УВЭ удалены на расстояния, 

соответствующие г >0.05. Космологическая эволюция источников влияет на 
спектр КЛ у Земли (см., например, |8,19|). Космологическая эволюция СМЧД, 
по-видимому, связана с эволюцией их состояний (см., например, [13]). Она 
неясна, и здесь мы рассматриваем один из возможных сценариев эволюции 
мощных АЯГ (которые называются лацертилы), предложенный в работе [20] и 
обсуждавшийся в статьях (7,18].

Внегалактические фоновые излучения рассматривались следующим образом.
Космическое микроволновое фоновое излучение имеет планковское 

распределение по энергии со средним значением ег = 6.7-1 О՜4 эВ. Средняя 
плотность фотонов составляет пг = 400 см՜3.

Характеристики внегалактического фонового света были взяты из работы 
|21|. Для описания фонового радиоиатучения использовалась модель эволюции 
светимости ралиогалактик [22].

Магнитное поле в межгалактическом пространстве, по-видимому, неод­
нородно [23,24]: существуют области, где поле составляет 1-10-|7Гс<5< 
<3-10 |4Гс, и нитевидные участки, в которых пале сильнее- В = 10՜9-10֊8Гс. 
В таких полях каскадные электроны незначительно теряют энергию на 
синхротронное иатучение [25]. Кроме этих оценок было найдено, что в 
областях скоплений галактик величина магнитного поля, по-видимому, может 
составлять В ~ 10 11 -10 е Гс [26]. Поле величиной В~106Гс нарушает 
развитие каскада. Здесь мы не рассматриваем такие поля и предполагаем, что 
каскадные электроны незначительно теряют энергию на синхротронное 
излучение в межгалактическом пространстве.

3. Результаты. Вычисленные энергетические спектры КЛ, а также 
спектр, полученный на установке РАО [27], показаны на рис.1. Модельные 
спектры нормированы на спектр РАО при энергии 10”5 эВ. Поэтому при 
энергии 10”5эВ модельные спектры совпадают с измеренным. При других 

значениях энергии модельные спектры КЛ не описывают измеренный спектр: 
вычисленные спектры на несколько порядков ниже спектра РАО и сильно 
отличаются от него по форме (столь же сильно они отличаются от спектра 
КЛ УВЭ, полученного на установке ТА). При энергиях выше 10”6эВ спектр, 
вычисленный при моноэнергетическом спектре инжекции с энергией 1021 эВ, 
превышает спектр РАО, но превышение не больше ошибок измерений в этой 
области энергий.
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Рис.1. Энергетический спектр КЛ УВЭ, полученный на установке РАО |27| - точки, 
и модельные спектры КЛ, полученные для разных спектров инжекции: для моиоэнсргс- 
тического спектра с энергией 10м эВ - пприхпунктирная линия, при степенном спектре 
инжекции с показателем а = 0 - пунктирная линия. Модельные спектры нормированы на 
спектр РАО при энергии 101,лэВ.

Мы сопоставляем модельные спектры со спектром РАО, а не ТА (хотя 
в принятой модели предполагается протонный состав КЛ УВЭ, а по данным 
РАО - это ядра). Причина выбранного сопоставления следующая. При 
энергии 10|95эВ (3.161019 эВ), где модельные спектры нормированы на 
спектр РАО, различие в спектрах ТА и РАО невелико: 20-30%. При более 
низких энергиях измеренные спектры также различаются незначительно. В 
области Е>51019 эВ значения интенсивности в измеренных спектрах 
расходятся: по данным РАО интенсивность в 8-9 раз ниже, чем по данным 
ТА [26]. Вследствие этого, получив, что модельные спектры лежат намного 
ниже спектра РАО, мы делаем вывод, что они также заведомо ниже и 
спектра ТА. Поэтому сравнение модельных спектров со спектром РАО 
правомерно.

Таким образом, частицы, ускоренные в СМЧД в рассматриваемых процессах 
в принятых нами предположениях, дают малый вклад в поток КЛ, 
регистрируемых наземными установками.

Перейдем к интенсивности гамма-излучения, которое КЛ УВЭ инициируют 
в межгалактическом пространстве.

Спектры каскадного гамма-излучения подробно анализируются в статьях 
[26,28]. В них получено, что форма спектра практически не зависит от 
начального спектра частиц, инициировавших каскад. Поэтому здесь мы не 
обсуждаем модельные спектры каскадного гамма-излучения.

В нашей работе мы сопоставляем величину гамма-ипучения, полученную 
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в принятых моделях, с данными измерений Fermi LAT. Для такого 
сопоставления мы используем интегральную интенсивность каскадного 
излучения в области £>50 ГэВ, как это делается в работе [8|.

Диапазон энергии £>50 ГэВ здесь выбран потому, что для него получено 
значение вклада отдельных неразрешенных гамма-источников [29]. Этот 
вклад учитывается ниже при сопоставлении интенсивности каскадного гамма- 
излучения с данными Fermi LAT.

Из дифференциальной интенсивности каскадного гамма-излучения, 
вычисленной с помощью программы TransportCR, была найдена интегральная 
интенсивность каскадного гамма-излучения при энергии £>50 ГэВ. Для 
спектра инжекции с показателем а = 0 интегральная интенсивность составляет:

а = 0:1,(Е > 50ГэВ) = 5.416-10՜'" (гаЛ 'ср1). (1)

Для моноэнсргетического спектра инжекции интегральная интенсивность 
составляет: ,

Е„ = 1021 эВ: /., (£ > 50ГэВ)= 1.002 • 1 О՜9 (см^с'ср1). (2)

Модельная интенсивность рожденных в каскадах нейтрино в области 
энергий £ » 10" -1015 эВ на несколько порядков ниже измеренной на установке 
IceCube [30].

4. Обсуждение. Модельная интенсивность каскадного гамма-излучения 
зависит от спектра инжекции протонов. Это обусловлено двумя причинами 
[311: резонансом в энергетической зависимости сечения взаимодействия протона 
с реликтовым фотонол։ р - уге], и формой исходного спектра КЛ. На пути 
от источника протон взаимодействует с микроволновым фоновым излучением, 
пока его энергия не уменьшится примерно до 4-Ю1’ эВ. Тогда свободный 
пробег протона составляет сотни Мпк, и вероятность его взаимодействия с 
фоновым излучением становится малой. Вследствие этого протоны с энергией 
выше 102ОэВ взаимодействуют с фоновым излучением примерно 10 раз на 
нуги к Галактике, инициируя окало 10 атекгромагнитных каскадов. Протоны 
меньших энергий дают начало ~1-2 каскадам.

Поэтому, чем выше энергия протона, тем эффективней она перекачивается 
в энергию каскада, и, следовательно, в гамма-ихтучение. В результате у 
протонов с экспоненциальными начальными спектрами энергия перекачивается 
в энергию каскада тем лучше, чем жестче спектр. Наиболее эффективно 
энергия протонов перекачивается в гамма-ихтучение при моноэнергетических 
начальных спектрах.

Сравним модельную интегральную интенсивность гамма-излучения с 
данными Fermi LAT [5]. Внегалактический изотропный диффузный фон 
IGRB, измеренный с помощью Fermi LAT, равен:
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ЮЯВ(£>50ГэВ) = 1.325-10 ’(см ’с'ср՜1). (3)

Эта величина включает излучение отдельных неразрешенных гамма-источников. 
При энергии выше 50 ГэВ их вклад составляет 86 (-14, + 16)% [29|.

Исключая из 1GRB вклад неразрешенных источников, равный 86%, 
получаем

IGRBrtta։lfc_,(K>SOr!>B)=l.855 10 “(см։с'ср(4)

В рассмотренных моделях вычисленная интенсивность каскадного гамма- 
излучения (1, 2) выше величины (4): в модели со степенным начальным 
спектром КЛ, а = 0 - примерно в три раза, в модели с моноэнергетическим 
спектром инжекции, £о=1О2|эВ, - в пять раз.

С учетом ошибки, равной -14%, вклад неразрешенных гамма-источников 
составляет 72% (а не 86%, как принято в оценке (4)). Тогда получаем 
следующее значение IGRBwilhoul ЬЫлт (£>50 ГэВ):

։аКВ„!„юи1Ь]„т(Е>50ГэВ)=3.7Г101'|(см։с1ср') ' (5)

В [5] при обработке данных измерений используются сведения о 
галактическом фоне, полученные в рамках трех моделей, обозначенных "А", 
"В" и "С". Учитывая ошибки измерения, вклад неразрешенных гамма- 
источников, равный 72%, а также неопределенность в данных о галактическом 
фоне в модели "А", получаем следующую полосу значений IGRB.moul Ытп 
(£>50 ГэВ):

2.20 ■ 10 “ (cM'Vcp1) < IGRB^,, ь1га„ (Е > 50 ГэВ) S 5.40 ■ 10 “ (оА'ср1). (6)

В случае степенного спектра инжекции с показателем а = 0, вычисленная 
интенсивность выше большего значения (6) на 0.3%.

Интенсивность каскадного гамма-излучения, полученная в модели с 
моноэнергетическим спектром инжекции при £0= 102' эВ, превышает верхнее 
значение (6) почти в два раза. В этой модели предполагается, что все 
источники КЛ УВЭ - это, во-первых, СМЧД с массой ~109Ms, и во- 
вторых, эти СМЧД окружены сверхсильным магнитным полем. Однако 
концентрация СМЧД с такой массой в ~10 раз ниже концентрации СМЧД. 
например, с массами 108-1085М@ [32], и по-видимому, датеко не все СМЧД 
окружены сверхсильным магнитным полем. Поэтому приведенное здесь 
значение интенсивности каскадного гамма-излучения завышено. Данная модель 
иллюстрирует, что низкий поток КЛ УВЭ может давать заметный вклад в 
поток диффузного гамма-излучения.

На интенсивность каскадного гамма-излучения влияет также эволюция 
источников КЛ: более сильная эволюция источников приводит к повышению 
интенсивности каскадного гамма-излучения (см., например, [19]).
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Мы не анализируем здесь спектр каскадного гамма-ихтучения, т.к. его 
форма не зависит от спектра инжекции КЛ УВЭ |26,28|.

Молельная интенсивность нейтрино, образующихся в межгалактическом 
пространстве во взаимодействиях КЛ УВЭ, в области энергий Е = 10й -105 эВ 
на несколько порядков ниже измеренной па установке IceCube |30|. При 
энергиях Е> 10 ’эВ форма и интенсивность модельного нейтринного спектра 
на Земле существенно зависят от спектра инжекции КЛ, однако эта область 
энергии недоступна для исследований на имеющихся нейтринных телескопах. 
Поэтому данные о нейтрино в настоящее время трудно привлечь к анализу 
рассматриваемых моделей.

5. Заключение. Мы рассмотрели КЛ УВЭ, которые ускоряются 
электрическими полями в СМЧД: заряженные частицы могут ускоряться в 
аккреционном диске электрическим полем с взрывным ростом [12], либо 
электрическим полем в полярных областях СМЧД 113-15]. Предполагалось, 
что при механизме ускорения 112] равновероятно рождение частиц любой 
энергии в диапазоне 4-101’-1021 эВ, в модели [13] возможен моноэнерге- 
тичсский спектр инжекции частиц.

Модель |13| мы рассматривали в упрощенном виде, предполагая, что 
источники КЛ УВЭ - это СМЧД с массой - 109Ме, и все они окружены 
сверхсильным магнитным полем. Однако концентрация СМЧД с такой массой 
на порядок ниже концентрации СМЧД меньших масс 132], и по-видимому, 
лишь малую часть СМЧД окружают сверхсильные магнитные поля. Данная 
модель приведена как иллюстрация того, что низкий поток КЛ УВЭ может 
давать заметный вклад в поток диффузного гамма-излучения.

Потоки КЛ УВЭ, ускоренных в СМЧД, и диффузное гамма-излучение, 
которое КЛ порождают в межгалактическом пространстве, ранее вычислялись 
в работе [6], где был сделан вывод, что модель хорошо описывает измеренный 
спектра КЛ и не противоречит данным Fermi LAT о диффузном гамма- 
ихтучении. В качестве возможных источников КЛ УВЭ рассматривался 
ансамбль СМЧД с моноэнергетическим спектром инжекции, зависящим от 
массы СМЧД [10].

В статье [6] и работах, которые мы упоминали во Введении, анализируются 
модели источников, хорошо описывающие измеренный спектр КЛ УВЭ.

Из полученных нами результатов следует, что, возможно, существуют 
источники КЛ УВЭ, которые дают малый вклад в поток частиц, регистрируемых 
наземными установками. Эти источники ихтучают КЛ наряду с теми, которые 
дают основной поток детектируемых частиц. Однако КЛ от рассмотренных 
источников создают в межгалактическом пространстве заметный поток 
диффузного гамма-ихтучения в сравнении с данными, полученными с помощью
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прибора Fermi LAT. Это обусловлено спектрами инжекции частиц.
Таким образом, вклад КЛ в диффузное гамма-излучение можсз быть 

значительно выше, чем предполагалось, например, в работах, перечисленных 
во Введении.

Это необходимо учитывать, исследуя состав КЛ и их источники, а также 
модели темной материи, поскольку и каскадное излучение от КЛ УВЭ, и 
распады частиц темной материи вносят вклад в диффузное гамма-излучение. 
Кроме того, возможно, что данные о внегалактическом диффузном гамма- 
излучении могут быть использованы как источник информации о процессах 
рождения частиц УВЭ в СМЧД.

Интенсивность нейтрино, которые рождают в межгалактическом прост­
ранстве КЛ УВЭ от таких источников, на несколько порядков ниже измеренной 
на установке IccCubc |30|. Область более высоких энергий недоступна для 
регистрации нейтрино па имеющихся нейтринных телескопах. Поэтому данные 
о нейтрино в настоящее время трудно привлечь к анализу обсуждаемых 
моделей источников.

Полученные результаты зависят главным образом от вклада отдельных 
неразрешенных гамма-источников во внегалактическое диффузное излучение. 
В настоящее время он определен с ошибкой около 15% |29|. Уточнение этого 
вклада возможно на приборах с лучшим угловым разрешением по сравнению 
с Fermi LAT (например, на космическом приборе ГАММА-400, угловое 
разрешение которого при энергии 100 ГэВ составляет ~0°.01 [33], в то время 
как у прибора Fermi LAT угловое разрешение при этой же энергии составляет 
0°.05-0°.1 [34]).
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COSMIC RAYS ACCELERATED IN THE ELECTRIC 
FIELDS IN SUPERMASSIVE BLACK HOLES: FLUXES ON 
THE EARTH AND EXTRAGALACTIC DIFFUSE EMISSION

AV.URYSON

Cosmic rays at ultra-high energies (E>4-1019 eV) accelerated in electric fields 
in supermassive black holes arc discussed. Two models are considered: particle 
acceleration in electric field in accretion disc and their acceleration in the field 
induced in the black hole vicinity. It is assumed that in the models under 
consideration particles arc generated at any energy in the range 4-IO19 -1021 eV 
with equal probability, and also a monoenergetic injection spectrum is possible. 
In the latter case black holes with a mass of ~109 solar masses are considered. 
Il turned out that cosmic rays with injection spectra supposed contribute a little 
in the particle flux detected with ground-based arrays. But in the extragalactic space 
particles generate a noticeable flux of the diffuse gamma-ray emission compared 
with the data obtained with Fermi LAT instrument (onboard the Fermi space 
observatory). The intensity of neutrinos generated by cosmic rays propagating in 
the extragalactic space is also derived. The result is that the model intensity of 
cascade neutrinos is much lower than that of astrophysical ones. It is concluded 
that cosmic rays accelerated in processes under consideration contribute slightly 
to the particle flux detected on the Earth. But these cosmic rays should be taken 
into account analyzing components of extragalactic diffuse gamma-ray emission.

Keywords: ultra-high energy cosmic rays: active galactic nuclei: extragalactic 
diffuse gamma-ray emission: extragalactic diffuse neutrino emission
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Предложен физический механизм образования угла закрутки (тильта) групп солнечных 
пятен в процессе образования активных областей пол фотосферой Солнца. Детально исследуются 
явления, связанные с влиянием сил Кориолиса на крупномасштабные течения в супер- 
(рануляциопной конвекции в турбулентной среде. На основе расчетов магнитного поля по 
модели солнечного нелинейного динамо сделаны оценки порядков величины данного эффекта 
и оценен тильт-угол в диапазоне широт "королевской зоны" пятенной активности. Эта 
динамо-модель, основанная на балансе мелкомасштабной и крупномасштабной магнитных 
спиральностей, описывает процесс образования солнечных пятен за последние пять циклов 
активности (начиная с 1964г.), была адаптирована для более пшрокого класса магнитных 
проявлений солнечной активности. Построены зависимости среднего тильта за эти пять 
циклов активности и широтно-временные диаграммы распределения этого значения, в целом 
удовлетворяющие закону Джоя, но также показывающие локальные отклонения от него в 
ограниченном диапазоне широт в отдельных фазах солнечного цикла

Ключевые слова: солнечные пятна: солнечный цикл: солнечное динамо: 
турбулентность

1. Введение. К числу основных закономерностей, которым подчиняются 
солнечные пятна, относится закон Джоя для пар ведущего и ведомого пятен. 
Этот закон проявляется в том, что угол наклона этих пар относительно 
солнечного экватора (тильт) имеет характерное различие по полушариям: 
ведущие пятна в обоих полушариях находятся, как правило, ближе к экватору, 
чем ведомые, что означает изменение знака тильта. Тильт групп солнечных 
пятен является их важнейшей характеристикой, которая используется в построе­
нии феноменологических моделей солнечной цикличности, типа модели Бабкока- 
Лейтона [1,2]. Хотя со времени открытия правила Джоя прошло около ста лет, 
до сих пор не существует однозначного объяснения этой закономерности.

Простейшее объяснение правила Джоя может быть связано с прямым 
воздействием сил Кориолиса на движущиеся магнитные трубки. На всех 
широтах, за исключением экваториальной зоны, это воздействие определяется 
параметром Кориолиса, который пропорционален синусу гелио-широты. Таким
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образом, в первом приближении можно ожидать, что закон Джоя также будет 
пропорционален синусу гелио-широты. Тем не менее наблюдаются более сложные 
свойства крупномаеппабного распределения гильза, которые можно рассматривать 
как отклонения от закона Джоя. В данной работе мы показываем, что эти 
отклонения связаны с влиянием магнитных сил (сила Ампера), порождаемых 
крупномасштабным, главным образом тороидальным, магнитным полем. С одной 
стороны, они требуют уточнения данной теории, а с другой, сила Кориолиса 
не входит непосредственно в уравнение магнитной индукции, поэтому остается 
только удивляться, почему закон Джоя имеет в первом приближении такую 
простую синусоподобную форму.

Теория правила Джоя была ранее выдвинута, например, в статье |3| и 
развивалась в ряде последовавших работ. Важной особенностью этого никла 
работ является использование механизма неустойчивости Кельвина-Гельмгольца 
для формирования солнечных пятен, а также гипотеза о существовании в 
глубинах конвективной зоны Солнца сгустков сильного магнитного ноля с 
напряженностями порядка сотен кГс. Тем нс менее, эта картина не согласуется 
с современными знаниями о Солнце и требует пересмотра. Прежде всего, 
согласно данным гелиосейсмологии, полученным с помощью космических 
аппаратов SOHO и SDO за последние 20 лет (см. обзор Косовичсва и др. 
[4]), на Солнце вряд ли возможно существование таких сильных полей. 
Недавно [5] было установлено, что процессы формирования активных областей 
на Солнце разворачиваются в непосредственной близости от поверхности 
Солнца, на глубинах -20 Мм, едва превосходящих глубину залегания супср- 
гранул, что подтвердило ранние результаты [4]. Это открывает возможность 
построения моделей пятен с локализованным закручиванием в процессе их 
эволюции и всплытия.

Кроме того, наблюдения магнитных полей на поверхности Солнца, т.е. 
магнитных полей солнечных пятен и активных областей, ясно указывают на 
их спиральную природу. Количественное исследование этой спиральности 
имеет многолетнюю историю, см., например [6-9]. Восемь лет назад Жанг 
и др. [10] предприняли систематическое исследование токовой спиральности 
и закрутки (твиста) фотосферных магнитных полей внутри солнечных активных 
областей. Полученные в [10] двухмерные баттерфляй-диаграммы (гелиоширота 
- время) построены для радиальной составляющей токовой спиральности 
Br [rot (в )]г и твиста (скрученности) магнитного поля, усредненных по статис­
тически значимому ансамблю магнитных полей активных областей, покры­
вающих почти два цикла солнечной активности.

С другой стороны, в текущей литературе имеется значительная коллекция 
статей, посвященных наблюдениям обшей закрутки активных областей (тильту). 
Эти наблюдения [11] показывают, что, с одной стороны, закон Джоя выпол­
няется достаточно хорошо: тильт 5 к sintp (ф - гелиографическая широта),
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а с другой - на низких широтах наблюдаются заметные отклонения от этого 
закона 112,13]. Наконец, активные области малых размеров демонстрируют 
анти-джоевское поведение: б х -зт<р [14,15]. В данной работе мы попытаемся 
дать теоретическое объяснение этим странностям в поведении тильта, используя 
результаты модели нелинейного динамо и элементарные соображения о 
закручивании нолей активных областей силой Кориолиса.

Полученные результаты могут представлять интерес нс только для описания 
свойств закрутки активных областей (тильта), но и возможно позволят 
оценить поток магнитной спиральности в хромосферу и корону и, тем 
самым, энергетический потенциал вспышечной активности Солнца.

2. Модель биполярной активной области. В данной работе мы 
рассмотрим в качестве модели простую биполярную активную область, в 
которой расстояние между областями противоположной полярности составляет 
I., и существующую в верхней части супергрануляционной ячейки турбу­
лентную конвекцию глубиной £/2. Последнюю мы будем связывать с высотой 
равновесной фотосферы по плотности £/2«Яр =֊[^^р0(г)/Л-]՜1, где р0 - 

равновесная плотность солнечной плазмы на глубине формирования солнечных 
пятен Н= 1О’см= 10 Мм. Согласно Чандрасекару ([16], гл. 16, с.48, рис.7а) 
совокупность трех систем ролов размером £/2 на £/2 с осями, повернутыми 
друг к другу под углом 120°, образуют систему гексагонов, каждый из 
которых имеет максимальный размер Ь и глубину £/2. Таким образом, 
каждый гексагон может быть вписан в круг радиуса £/2. Следует, однако, 
иметь в виду, что, во-первых, реальные солнечные и звездные конвективные 
ячейки, согласно наблюдениям солнечной поверхности, имеют скорее форму 
неправильных пентагонов и гсксагонов, чем абсолютно регулярных гексагонов, 
а, во-вторых, их горизонтальные размеры, по-видимому, превышают, примерно 
вдвое, размеры классических ячеек Рслся. Причина в том, что оптимальные 
ролы в сильно турбулентной конвекции имеют в сечении размер не £/2 на 
£/2, как в ламинарной конвекции, а приблизительно £ на £/2 [17,18]. Таким 
образом, реальный размер супергранул должен быть порядка 2£, т.е. быть 
в 4 раза больше се глубины Нр и составлять = 40 Мм. Данные численные 
оценки носят, безусловно, иллюстративный характер и диапазон этих значений 
может варьироваться.

Рассмотрим теперь систему уравнений, описывающую поведение (в том 
числе, закрутку) магнитных полей активной области. Это уравнение движения 
(уравнение Навье-Стокса), уравнение индукции и уравнение переноса энтропии 
в неупругом приближении. Согласно [19], эта система уравнений имеет вид: 

— = ֊?[֊ + — + -^—+ ' (НУ)Н + Ух(2П_%'), ц) 
8< 2 8Яр^ 8пр„ 4яр„ ” Ш
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''"=(HV)V (VV)H-H(VA), (2)

div(v) = AV -VB»-V, ,4.
Po '

где V, H, 5, P - гидродинамическая скорость, магнитное поле, энтропия и 
давление плазмы активной области, соответственно. Здесь первый член в правой 
части (1) - сила полного давления, -&Уи Л//2/8тср0 - силы гидродинамической 
и магнитной плавучести соответственно, (H-V)H/4np0 - сила магнитных 
натяжений, Vx(2£2 + W) - обобщенная сила Кориолиса, включающая в себя 
нс только регулярное вращение Солнца (звезды) Q, но и локальную завихренность 
течения W = rot(v), Qg - квадрат частоты Брунта-Вяйсслла. Напомним, что 
в конвективных зонах О,2В < 0, а в фотосфере и выше, где нет конвекции. 
Qg > 0, а все силы, упомянутые здесь - на единицу массы. Поскольку нас 
интересует повеление этой системы в фотосфере Солнца и выше, где, не­
видимому, нет ни магнито-гидродинамической (MHD-) турбулентности, ни 
динамо, мы пренебрежем магнитной и кинематической вязкостью плазмы и 
коэффициентом диффузии энтропии. Будем искать решение системы (1-4) в 
виде V=u+v, Н = В + b, S = 5+ s , Р’ = Р+ р, где и, В, S, Р- решение системы 
(1-4) при 0 = 0. Поскольку тильт мал (он редко когда превосходит 10°), то 
можно считать поля v, b, s, р малыми возмущениями по сравнению с 
равновесными полями и, В, S , Р. Тогда, вводя новую переменную q: v = с^/ог, 
имеющую смысл смещения плазменного элемента относительно равновесного 
положения, и интегрируя уравнения (2-3), получаем следующее элегантное 
уравнение относительно £:

0=./йи.՝] ֊ + л! rj]+/и+$ ) хЯ + (V, ■ V)4+AVX • (v, • Vfc, (5)

а г \Ро/ \ О’ J

Здесь магнитное пале включено через альфвеновскую скорость Ул =В/\, 4лр0 , 
Q'g =Qg+g(£-Vs]/(£ r), где Рм возмущение полного давления. Заметим, 

что co = rot(v) = 8rot(^)/ar^. Введем вектор закрутки нашей бипалярной активной 
области 5: <o = rot(v)=88/8t = 8rot(^)/oi, тогда: 8 = rot(^). При этом, физи­
ческий смысл вектора 8 следующий: его величина - это малый угол, на 
который поворачиваются магнитные силовые линии магнитного поля В за 
время А/ в случае, если завихренность co = rot(v) не равна нулю. Направление 
8 совпадает с напраалением со , т.е. перпендикулярно плоскости поворота. 
Таким образом, искомый тильт 8 можно отождествить с радиальной 
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компонентой вектора 6 на границе фотосфера - конвективная зона: 6 = 8г(о). 
Вычислим rot от левой и правой части уравнения (5) и спроецируем 
получившееся векторное уравнение на равновесное поле В, т.е. найдем 
е>и = о • В Н. Это дает:

֊^- = 2^rot^u+^xQ^+(vx-v)26s. ,6|

Здесь нижний индекс обозначает проекцию на вектор магнитного поля В. 
Это уравнение описывает скручивание поля под влиянием силы Кориолиса 
на конвективные течения. Рассмотрим свободное решение уравнения (6) в 
пренебрежении малым слагаемым 2rot[(5£/6f)xQ]. Его общее решение 
описывает стоячие альфвеновские волны; оно дает максимальную закрутку 
вблизи оснований магнитных петель в виде:

R V' л (п(2п+1) й (г, л(2л+1) )
6Й = У Ап cos---------- cos VA —------------ Ч+ф ,

\ ) \ )

и описывает незатухающие колебания с периодами Тп =2£в/(2л+1)кл = 
= 2тй/(2л+1). Здесь С, координата, отсчитанная вдоль силовой линии длиной 
LB, ^D=LBIVA. Взяв для оценки следующие параметры 5= 300 Гс, 

=2£ = 40 Мм, плотность плазмы р0 я 4.5x1 О՜7 г/см3 [20], получим 
VA я 1.5 км/с, td = (2 4-4)х 104 с = 6 -12 часов = 0.25 - 0.5 дня. Таким образом, 

для времени закручивания активной области получим: = 0.25 - 0.5 дня <<TV3
много короче (кэррипгтоновского) периода вращения Сатана вокруг своей оси. 
Поэтому слагаемое 2rot[(6£/5r)xQ] пренебрежимо мало. Предположим, что на 
■ранине конвективной зоны и фотосферы /(£)= 2rote[uxQ] быстро обращается 

в ноль вне границы. Тогда источник в правой части уравнения (6) - есть 
приближенно комбинация двух узких импульсов: /(^)=2rotr[uxQ]x 
x[s(c)-8(-£։+C)], где б(^) - функция Дирака. Раскладывая источник /(^) в 
ряд Фурье на отрезке [о, Лй] в базисе л(2л+1)/£в , получим: 
7Л = 4rot, [uxfl]/n = У/л. Подставляя это выражение в (6) и раскладывая 

решение в интеграл Фурье, получим для каждой Фурье-составляющей:

Общее решение (7) с начальным условием Ял(0) = 0 имеет вид:
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Подсчитаем тальт 6 = Бд(()) (линия над Бд(о) означает усреднение по времени):
2 Ш 2 2 2

0д(о) = 4го1,[ихП] ''£(2ntl)2 4rolr[uxQ] '' " rotr[uxQ],
Л „ Il л X 2л

Вычислим roi,[и хо]:

rot,[uxQ]=(Q-V)u,-Q,div(u)=֊Q|cos(o)| “r ^И’՜ | ' \Mr sin(0) . z^.
L \llp Sr ) r 90 | >

Для оценки поведения скорости в случае супергрануляции часто используют 
закон непрерывности потока импульса в следующей форме б(г2р0м, j/бг 0 

(см., например, |21]). Это дает:

диг иг 2иг иг
Вг ~ Н„՜ г * //„'

Подобная оценка, безусловно, справсщтива у основания супергранулы, по нс 
вблизи поверхности, где знак диг/дг должен поменяться, поскольку скорость 
и, должна упасть до нуля. Поэтому, мы примем для опенки:

би, , и,
— И-к—— , 

дг Нр

где к~ 1. Подставляя это в (8), получим:

rot,[uxQ]«-Q

где 11_--Нр1иг. Вертикальная составляющая скорости имеет, по крайней 
мере, два вклада: регулярный и случайный: иг =О'г+и^, соответственно. 

Регулярную составляющую следует связать с солнечной меридиональной 
циркуляцией, в том числе, зависящей от фазы пикта. Случайная составляющая 
порождается случайным движением плазмы супергранул. Мы оценим се 
вклад следующим образом: ди^/дв*тР/г(\ + к)*и^/ь(1 + к)*Нр и[с) = 
= ЯрД£(1 + А:)=։^/2(1 + Л), где - случайная функция порядка единицы с 
нулевым средним (£) = 0. В результате вместо (9) имеем:

rot, [и х Q] a -Q (1 + к)х J [ cos(0) + (—с + —d-P'û sin (О ). 
F|_ v ’ ^25+1) Rq 60 ) 'J (1Q)

Подставляя (10) в выражение для тильта, порождаемого вращением, падучим:

8 = Ьго։.[ихП],֊А^рф)+со5(ф)^֊^^.. (11)

Здесь мы перешли от ко-широты 0 к гелиоцентрической широте <р = я 2 - 0 
и Т@ - период вращения Солнца вокруг своей оси. Оценим коэффициент 
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перед скобкой л (11): он должен быть порядка 1/3. Течения, порождаемые 
средним полем, вычислены в работе Клиорина и Рузмайкина [22]. Согласно 
их вычислениям

и, . АЫ ИA(sin0F(o)), (12.

4npvr7?s Яэ 1 - 2е г2 J sinO об

где функция /'(О) имеет вид:

f(0)= J 11 + ֊., ֊X К-

лв-я.[1 Я®֊М#©)ДГ °0 or) J

Действуя в рамках "no-г" модели [23], мы можем переписать это выражение 
следующим образом:

/■(о)= f [fi+——J1A-со1(о)-й֊՝|аЯ*,

где р®=Л®/Я®, ^0(//®), l0(z) - длина пути перемешивания на глубине 
конвективной зоны Я® и на глубине z, соответственно. Можно принять, что 
/о(Я@)=8О Мм; толщина конвективной зоны Я0=2ОО Мм; Я0=7ОО Мм. 
Тогда Я0/(Я0-^О(Я0))=5.9. Согласно (11), нас интересуют течения только 
у поверхности. Его можно переписать в виде:

^•֊4 4^֊)« (13)

4npvr(l-2e.)Rq [ стр стр cos (<p)J ՝ 1

Напомним, что мы перешли к гелиоцентрической широте ср = л/2 - 0 . Легко 
убедиться, что

/7г 
/(<р)= J *.’֊֊ + г IR® Г1 в2— 

Н.-ф.)М, Ъ J * r '
Подставляя (13) в (12), получим:

(1 + *Н 5 Зл4(°)з(7)
2(1 + Л) 4лруг(1-2с)Л(

cos(q>)

где функция имеет размерность квадрата магнитного поля:

з(/)=
стр ^cos (<р) стр )

Величина е связана с граничным условием для скорости (7 [22]:
[Ег7+^]| 8>=0’ л' = р('')^('-.е). (14)

Заметим, что е = 0 соответствует "жесткому" граничному условию и/г я = 0, 
е = » - "плоское мягкое" граничное условие дМ/дг = 0. Условие (14) можно
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переписать в виде:

При £ = 0.5 получается "сферическое мягкое" граничное условие:

Физически это соответствует тому, что радиальный поток крупномасштабною 
импульса N = p(r)Ur(r, 0) = 0 "не замечает 1раницы” раздела конвективной зоны 
и фотосферы. Очевидно, чго в таком приближении второй член в (12) описываю 
свободный разлет плазмы Солнца в вакуум в почти ^простатическом неупругом 
приближении в присутствии стационарного магнитного поля и в почти 
стационарном, относительно скорости приближения. Этот член может дать 
только бесконечную стационарную скорость. С учетом ограниченности наших 
приближений можно быть уверенным, что скорость останется конечной из-за 
возникновения разрывов и ударных волн при приближении к альфвеновской 
скорости и скорости звука. Оценим /(<р). Несколько простых моделей (например 
1241, Я,«в«(е)(Ла/'-)’(‘), ß(58°.5)=3.5, в, = Я։со։Ыяв֊г)/(2Л/„))), лают 

, здесь Д,(Ле-Я0) - поле у основания конвективной 

зоны. Коэффициент а. может быть слегка больше единицы, если поле 
спадает медленнее, чем г՜1, или заметно меньше, если поле спадает быстрее, 

чем г՜1. Поле Bv(Rq֊ Hq)֊ Во ~x\t/Rq ^4лрйв_Яв/ц было оценено в работе 
[25]. Здесь параметр ц = 0.1 и связан с эволюционным уравнением для 
мелкомасштабной магнитной спиральности, полученной из закона сохранения 
полной магнитной спиральности [25,26]. Будем считать, что турбулентная 
диффузия и вязкость равны [27] % =^о/3то > vr в ^о/6то > соответственно. 
Записывая

/(ф)»а.[в,(Д0-Я0)]2»».(4пр։,_Я։/р](Лг/Д®)2^(ф),

и подставляя это в выражения для тильта получим:

5&±*hlL(<p)+|'.ivi г’кМ ЦJ 
W ^2(1+*) 3p(l-2s) Рц тХ Сф1 ) '15'

Здесь 6ф(<р,г) - безразмерное магнитное поле у основания конвективной зоны 

Солнца, нормированное на <В0 ~ т)г/Л@^4л:рйф_Яв/ц и зависящее только от 
времени и широты. Заметим, что в (15) мы для простоты отбросили члены 
р1ап(ф)(г/(ф)/cos2((p)-o2/(<p)/3(p2), обращающиеся в ноль на солнечном 

экваторе.
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3. Оценки величины тильта в солнечном цикле. В данном 
разделе мы проведем опенки величины тильта в солнечном цикле для 
реалистичного магнитного поля, полученного в ранее разработанной модели 
нелинейного самосогласованного динамо, основанной на балансе спиральностей, 
которая особенно удачно описывает в деталях процесс образования солнечных 
пятен за последние пять циклов активности, начиная с 20-го солнечного 
цикла [28].

Мы считаем наблюдаемые пятна проявлением пороговой неустойчивости, 
физическая основа которой определяется, в основном, отрицательным эффек­
тивным магнитным давлением, которое учитывает вклад турбулентности в 
крупномасштабное магнитмое поле (МЕМР1) [29-33]. Эта неустойчивость 
перераспределяет магнитный поток, созданный механизмом динамо среднего 
поля. Недавно была построена нелинейная динамо-модель, см. [33-36], которая 
принимает во внимание алгебраическую и динамическую части нелинейности 
альфа-эффекта, опирающаяся на наблюдаемую магнитную спиральность. Эта 
динамо-модель была откалибрована по длительным рядам наблюдений 
солнечных пятен, и она позволила рассчитать помесячный прогноз солнечной 
активности [28]. Мы будем использовать ее для расчета крупномасштабного 
магнитного поля Солнца.

Используя (15), и усреднив по случайной функции £, получим следующее 
выражение для среднего тильта:

« -50[зш((р)- С] ф։со5(ф)]. (16)

Здесь

50 = 2л(1 + А:)гд/т^ 7® , С։ = 2а, т^-^0рЛэ_Яэ/Зт0 роц(1 — 2е).

Проведем оценки данных величин по порядку величины. Время формиро- 
вания и всплытия активной области обычно составляет от нескольких часов 
до суток (тк =104 -105с), это время соответствует глубине шкалы плотности 
при формировании супергранулы Нр =10 Мм и средней скорости всплытия 
иг = 102 -103м/с. Характерное время установления движения супергранулы

=2Ь/иа , где А = 20 Мм, где альфвеновская скорость вблизи поверхности 
иа = 1.1-10’м/с, таким образом =3.6-104 с, период вращения Сатана по 
порядку величины Т0=2.2-Юбс и £ = 1, что дает следующую оценку по 
порядку величины для 50 =0.25-0.5 рад., или в градусной мере =25°.

Теперь дадим оценку величинам, входящим в С։. Величина а, порядка 
единицы, размеры элементарной ячейки грануляции (0 =1 Мм, и соответст­
вующее характерное время, определяемое альфвеновской скоростью, т0 = 900 с. 
Таким образом, соотношение времен тг/т0 =10-100 . Оценим соотношение 
плотностей у поверхности Солнца и на дне конвективной зоны р^Нв/р0 
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по модели Бэйкера и Тамеснари |20|: вблизи дна р# /7 «2 10 ’ г/см’, а на 
глубине 300 км р0 »8֊ 10 'г/см’, следовательно отношение плотностей 
Р«я //,/Ро ։2-5-Ю5. Отношение масштабов 1ранулянии к радиусу Солнца 
£0/Я@ =1/700 и, как показано в работе |26|, ц = 0.И. Объединяя выше­
указанные оценки, получим С] = (0.7 7)10 6/(1 2е). Отсюда, взяв, например, 
смешанные граничные условия с = 0.33 , мы можем для последующих опенок 
использовать значение С, = (0.2 ֊ 2)10 5. Наконец, функция в рамках "по-г" 
модели |23,28] имеет вид:

S’[sTo,<)] 

50’
Н7>|*м.-

Следует принимать во внимание, что значения функции в рамках 
модели номинально нормированы на В%. Из уравнения (16) следует, что 
полный тильт 5^°'* в наших предположениях имеет два вклада. Оба они 

происходят от силы Кориолиса, действующей на поднимающуюся ira поверх­
ность активную область, при этом второе слагаемое связано с силой Кориолиса, 
действующей на глобальную циркуляцию. Коэффициент у показывает, 
какая доля спиральности, существующей на границе конвективной зоны и 
фотосферы, выносится в корону и хромосферу. Параметры и константы в 
(16), включая пороговое поле Ви и долю спиральности у , плохо известны 
в контексте нашей "по-г” модели. Поэтому полезно считать их в нашей 
модели подгоночными параметрами.

Для расчета вышеупомянутых вкладов в тильт мы используем значения 
магнитного поля, полученные в модели, разработанной в работе |28] и 
воспроизводящие широтно-временную динамику пятенной активности Солнца, 
в особенности детально за последние пять циклов (20-24), а именно, начиная 
с 1964г. Однако при описании образования активных областей, мы будем 
учитывать не только возникновение пар пятен (для этого в работе |28| был 
предложен режим отсечки по величине магнитного поля 2?0), но и более 
широкий класс магнитных проявлений, соответствующий, помимо пятен, еще 
и их полутеням, для чего мы снизим иллюстративный порог образования 
этих структур, например, на 60% от уровня пятен, по сравнению с формулой 
(17), а именно до О.42?о, см.рис.1.

На основании разработанной модели с теми же самыми параметрами мы 
можем произвести расчет широтно-временной структуры функции вклада 
силы Кориолиса, действующей на глобальную циркуляцию ф։, см. рис.2. В 
структуре этой функции более отчетливо просматриваются постепенное 
нарастание со временем нарушения симметрии полушарий относительно 
экватора, как проявление вековой квадрупольной компоненты глобального
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Рис. 1. Широтно-временная диаграмма (бабочки) по магнитному полю в модели Safiullin 
cl al. 1281 с величиной порога всплытия О.4До от порога образования пятен.

1965 1975 1985 1995 2005 2015

Год

Рис.2. Широтно-временная диаграмма (бабочки) по функции вклада силы Кориолиса, 
действующей на глобальную циркуляцию ф, (нормирована на 1). Черными линиями на 
бабочках особо выделены линии нуля.

магнитного поля.
Теперь мы можем рассчитать широтно-временную диаграмму бабочек по 

тилыу с демонстрационным значением константы С։ см. рис.З (отнормировано 
на 1). При построении рис.З использовалось демонстрационное значение
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Рис.З. Широтно-временная диаграмма (бабочки) по тияьту в долях от величины о., 
использовано демонстрационное значение константы С, с величиной порша всплытия 0.4Н 
от порога образования пятен.

константы Ср которое дает такую нормировку что по выражению (16) 
мы получаем значения тильта, похожие на наблюдаемые. При этом надо 
иметь в виду, что на широтах выше 30°-40° пятен нет и тильт наблюдательно

Рис.4. Величины тильта, усредненного по отдельным пиктам (20-24), от широты вблизи 
экватора.
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определить невозможно.
Для сравнения результатов этих иллюстративных молельных расчетов с 

наблюдениями, например, из [12|, мы проведем осреднение значений тильта 
в течение каждого из циклов 20-24. Результаты см. на рис.4.

4. Обсуждение. Итак, основная идея нашей работы состоит в том, что, 
хотя тильт-угол в первом приближении объясняется действием сил Кориолиса 
(анти-симметричных по широте), значительный вклад в тильт вносится за 
счет усредненного действия магнитных сил Ампера. Этот вклад имеет как 
симметричную по широте, так и анти-симмстричную части, и он зависит от 
глобального магнитного поля на Солнце, которое меняется в течение полного 
магнитного 22-летнего солнечного цикла. При смене полярности в солнечном 
динамо каждые 11 лет меняется и эта симметричная по широте часть. Это 
приводит к тому, что вблизи экватора средний тильт может быть отличным 
от нуля, в четных циклах активности он как правило выше, чем в нечетных. 
Как показывают ‘рис.З и 4, значения тильта могут даже незначительно 
менять знак на отдельных фазах солнечного цикла и в определенном диапазоне 
широт, при этом по усреднении, не меняя в среднем общих закономерностей 
закона Джоя.

Из приведенных иллюстраций (см. рис.З и 4) видно, что значения тильта 
существенно варьируются вблизи экватора. Данный эффект находится в 
соответствии с показанной в работе [12] вариацией среднего значения тильт- 
углов вблизи экватора от цикла к циклу.

Изменение параметра С, может даже иногда изменить значение осреднен- 
ного тильта за весь цикл на определенном диапазоне широт. Однако наша 
иллюстрация показывает, что при сделанном выборе параметра С։ можно 
избежать таких явлений. Данный результат согласуется, например, с работами 
[14,15|.

5. Заключение. В данной работе мы пытались дать теоретическое 
объяснение особенностям в поведении тильта, используя результаты модели 
нелинейного "по-г" динамо, элементарные соображения о закручивании полей 
активных областей силой Кориолиса и результатов расчета магнитного поля 
по модели динамо, основанного на .законе сохранения магнитной спиральности.

Для простоты, а также для понимания физического механизма образования 
тильта, мы не учитывали наличие внутренней скрученности магнитного поля 
всплывающей активной области и связанным с ней законом сохранения 
магнитной спиральности, что будет сделано в последующих работах.

Наша модель даже в рамках самых общих предположений о действии 
силы Кориолиса на регулярную и случайную компоненты скорости как 
неоднородного вращательного, так и меридионального движения вещества и
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взаимодействия с магнитным полем, позволила получить реалистичные опенки 
величины тильта, его широтно-временную зависимость и средние значения 
в окрестности экватора. Важно отметить, что в результате рассмотрения даже 
такой простейшей модели мы получили основные закономерности особенностей 
поведения и широтно-временной структуры тильта вблизи солнечною экватора. 
Показано, что вблизи самого экватора Moiyr существовать области заметною 
отклонения тильта от закона Джоя, которые, однако, в реалистичном диапазоне 
параметров модели при усреднении нс приводят к его полному отрицанию, 
но заметны надостаточно полном статистически богатом материале современных 
исследований (см. [12-14|).

Для понимания деталей поведения тильта по широте и фазе солнечною 
цикла потребуются дальнейшие исследования, которые будут представлены в 
последующих работах. Полученные результаты могут представлять интерес нс 
только для описания свойств закрутки активных областей (тильта), но и 
возможно позволят оценить поток магнитной спиральности в хромосферу и 
корону и, тем самым, энергетический потенциал вспышечной активности 
Солнца.
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LARGE SCALE PROPERTIES OF TILT OF SUNSPOT 
GROUPS AND JOY'S LAW NEAR THE SOLAR EQUATOR

K.M.KUZANYAN1-2, N.SAFIULLIN:J, N.KLEEORIN*-5, 
I.ROGACHEVSKIF5, S.PORSHNEV3

We present a physical mechanism of formation of tilt angles of sunspots due 
to the process of formation of active regions below the solar photosphere. The 
effect of Coriolis force on large-scale flows of super-granular convection in 
turbulent media has been investigated in details. On the basis of earlier works we 
give physical estimates of orders of magnitude of the effect and estimate the tilt 
angles near the solar equator, in the "Royal" zone of solar activity. The above 
model is based on the balance of the small-scale and large scale magnetic helicities 
and describes in details the sunspot formation process over the last five solar cycles 
(since 1964). We adppt this model for a wider class of manifestations of solar 
activity. We present latitudinal dependence of the mean tilt over these five solar 
cycles and time-latitudinal diagrams over a limited range of latitudes and phases 
of the solar cycle.

Keywords: sunspots: solar cycle: solar dynamo: turbulence
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In this paper, we investigated the thermodynamic properties of strange quark matter using 
Nambu-Jona-Lasinio (NJL) model at finite temperatures where we considered the dynamical mass 
as the effective interaction between quarks. By considering the pressure of strange quark matter 
(SQM) at finite temperatures, we showed that the equation of stale of this system gets stiffer by 
increasing temperature.* In addition, we investigated the energy conditions and stability of the 
equation of state and showed that the equation of state of SQM satisfy the conditions of stability. 
Finally, we computed the structure properties of hot strange quark stars (SQS) including the 
gravitational mass, radius, Schwarzschild radius, average density, compactness and gravitational 
redshift. Our calculations showed that in this model, the maximum mass and radius of SQS increase 
by increasing temperature. Furthermore it was shown that the average density of SQS is greater 
than the normal nuclear density, and it is an increasing function of temperature. We also discussed 
the temperature dependence of the maximum gravitational mass calculated from different methods.

Keywords: Strange quark matter:strange quark star:NJL model:dynamical mass: 
finite temperature

1. Introduction. By the mid-1970s, physicists realized that hadrons are 
made up of new particles later called quarks with a model first proposed by Gell- 
Mann and Zwieg [1,2]. Baryons at high enough densities (1015gr/cm3) overlap and 
dissolve to their components, quarks.

The concept of strange quark matter (SQM), dates back to the works of Jaffe 
[3], Chin and Kerman [4]. SQM contains the light quarks (up, down and strange). 
In 1984, Witten [5] proposed that SQM might be absolutely stable, and might 
be the true ground state of baryonic matter.

Strange quark stars (SQS) are compact objects interesting for astrophysicists 
and physicists as the SQS is a great laboratory to study the properties of SQM 
due to the density of about 1015gr/cm3. The composition of SQS was first proposed 
by Itoh [6] with the formulation of quantum chromodynamics (QCD). In 1971, 
Bodmer [7] discussed the possibility of forming a quark star after the collapse of 
a massive star, later the concept of SQS was also mentioned by Witten [5].

The collapse of a massive star could lead to the formation of a pure SQS 
by type Ila supernova (SNII) [8-10]. Also, a hybrid star which is a neutron star 
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with a core consisting SQM, can he formed after neutron star, if the density of 
the core is high enough. The recent Chandra observations indicate that objects 
RXJ185635-3754 and 3C58 may be SQSs |1I|, as well as candidate for SQS is 
the object SWIFT! 1749.4-2807 |12|. Actually, a SQS or a hybrid star is denser 
than a neutron star. In other words, the mass of SQS is near that of a neutron 
star but with a smaller radius.

There arc two main frameworks usually used to investigate the thermodynamic 
properties of SQM, Nambu-Jona-Lasinio (NJL) model |I3| and MIT bag model 
|14,I5|, where theoretical foundations of both is QCD |16|. In recent years, we 
have investigated the thermodynamic properties of SQM and structure of SQS 
under different conditions using these frameworks. We have computed the structural 
properties of SQS at zero and Finite temperatures, as well as the structure of a 
magnetized SQS using the MIT bag model with the fixed and density dependent 
bag constants at zero and finite temperatures in the presence and absence of 
magnetic fields [17-21]. We have also computed the maximum gravitational mass 
and other structural properties of a neutron star with a quark core at zero |22| 
and finite temperatures |23|.

In our previous work, we have studied the effect of dynamical quark mass in 
the calculation of SQS structure using MIT bag model and NJL model at zero 
temperature [24]. In current paper, we extend NJL model for finite temperatures 
to survey the thermodynamic properties of a hot SQS. Furthermore, we show that 
the equation of state of SQM calculated according to NJL model satisfies the 
stability and energy conditions. We investigate the structure properties of SQS by- 
calculating the structure parameters (mass, radius, Schwarzschild radius, average 
density, compactness and gravitational redshift) in the last section.

2. Calculation of energy and equation of state of hot SQM using 
NJL model.

2.1. Nambu-Jona-Lasinio (NJL) model at finite temperatures. 
The NJL model is named after Nambu, Jona-Lasinio, who for the first time 
offered a theory about the dynamical model of elementary particles based on 
analogy with super conductivity in 1961 [25]. The NJL model is an effective 
lagrangian of relativistic fermions interacting through local fermion-fermion coupling. 
This model is a suitable approximation of QCD in the low energy and long 
wavelength limits [26,27], appropriate for the bound states of many-body systems 
|28] and EOS of compact stars [29]. At high temperatures and densities, 
interaction leads to spontaneously breaking of chiral symmetry. In NJL model, 
symmetry breaking is characterized by quarks dynamical mass [30,31].

Dynamical mass of quarks is calculated via,
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.V/, = m!։-4G q,q, + 2K q q, qkqk . (1)

where M is dynamical mass of quark i, m‘o is mass of free quark i, G and K 
arc the coupling constants, and q:q shows the condensation of quark-anliquark 
which is calculated as follows |28,32|,

= - J 1’ i / 2^' 12f^P)PldP- (2)

71 (hc) p՝, -JM,2c2+p2c2

In the above equation, 1 in the upper limit of integral is the cut-off value, p 
is momentum of quark, pj- is the Fermi momentum of each quark and

~ ’ O)

where p, and c, arc the chemical potential and single particle energy of quark 
/, respectively, and fi = \/kBT (JcB is the Boltzmann constant). We calculate the 
chemical potential, [ii by solving the Fermi-Dirac equation numerically. The NJL 
model is a rcnormalizablc model, so we should choose a method to find the 
physical values. In the present paper, we use an ultra-violent cut-off that indicates 
restoring of chiral symmetry breaking, 1 = 602.3 MeV [28,33].

2.2. Energy and EOS of hot SQM. The total energy density of SQM 
is defined as the sum of the kinetic energy of free quarks, ez , and the potential 
energy of our system, Btff, which is called the effective bag constant,

Etol = zL Ei + Beff ’ (4)

where the kinetic energy of quark i (e։.) is calculated using the following 
constraint,

։( =—fMp2dp- (5)

The effective bag constant is calculated by the following relation,

Beff~B0+Btot’ (6)

where,

= ZA+ (7)

and,

B, » -yjm2c2+ p2c2 -2Gl^tqf\p2dp. (g)
n (/ic) 0L J

We need the Helmholtz free energy to calculate the equation of state (EOS) of 
the system,
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(9) 

where SM is the total entropy or system,

(|o>

and a; is entropy of quark /,

.,{(/,(/>)!"/,W+[l -Z(z»)]ln[l -f,(p)]}p2dp. (JI) 
n ("CJ <>

To calculate EOS of our system, we use the following relation,

Fig.l. Dynamical mass of up quark versus baryon number density at different temperature.

Fig.2. Dynamical mass of down quark versus baryon number density at different temperature.
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= (12)

where n։ is the number density of quark i.

2.3. Results of thermodynamic properties of hot SQM. In Figs.l, 
2 and 3, we have presented the dynamical mass of the up. down and strange quarks 
versus baryonic number density, respectively. We compare our results at different 
temperatures. As the plots show, the dynamical mass of each quark tend to the 
inertial mass (m = 140.7 MeV and md= 5.5 MeV ) by increasing the baryonic 
density. Also, we can see for u and d quarks, the dynamical mass increases by 
increasing the temperature. These results hold for strange quarks as well, except 
for density of 0.5 - 1 fm՜3. Our results are also consistent with the previous ones 
|24| and the results of Rustcr et al. [34].

Baryon number density (1/fm3)

Fig.3. Dynamical mass of strange quarks versus baryon number density at different temperature.

We have shown the total free energy per volume of hot SQM as a function 
of the baryonic density in Fig.4. By increasing the baryonic number density, the 
free energy increases. Also it is seen that the free energy decreases with increasing 
temperature.

The pressure of hot SQM at different temperatures has been plotted in Fig.5. 
This figure shows that the pressure of SQM increases by increasing the density. 
We can also see that the pressure increases by increasing the temperature. These 
results indicate that the equation of state of SQM becomes stiffer by increasing 
the temperature. In other words, the compressibility of the degenerate gas decreases 
by increasing temperature, therefore, the EOS becomes stiffer. In Fig.6 we have 
plotted the pressure of SQM versus mass density at different temperatures. Our 
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results show that the pressure increases by increasing mass density. Also, it is 
shown that the central pressure increases as a function of temperature.

Here, we show that in the considered version of the equation of slate, the 
Bodmer-Witten hypothesis holds true. According to this hypothesis, the energy 
per particle of SQM should be lower than that of S6Fc which is 930.4 MeV, so 
SQM is more stable than the nuclear matter |5,7|. To investigate this condition, 
we have investigated the energy per particle behavior at different temperatures (T). 
We have found that the minimum point of energy per particle versus baryon 
density which is corresponding to the zero pressure is equal to 408.77 MeV at 
T=30McV and is equal to 928.55 MeV at 7= 90 MeV which ensures the stability

Fig.4. The total free energy per volume of SQM as a function of the baryonic density at 
different temperatures.

Fig.5. The pressure of SQM at different temperatures.
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Mass density (10'5gr/cm3)

Fig.6. The pressure of SQM versus mass density at different temperatures.

of SQM. We also study energy and stability conditions in next parts.

2.4. Energy conditions. There arc four different energy conditions that we 
study in this work;

a) Null energy condition (NEC) -*P։.+pcc2 >0,
b) Weak energy condition (WEC) ->Pe+pcc2 >0 and pc>0,
c) Strong energy condition (SEC) -> Pc+pcc2 >0 and 3Pc+pcc2 >0,
d) Dominate energy condition (DEC) -> pcc2 >|/^|,

where pc and Pc arc mass density and pressure at the center of SQS (r=0). 
Results shown in Table 1 at different temperatures correspond to Fig.6 and the 
above four conditions. It is clear that all energy conditions are satisfied regarding 
the equation of state we calculated for SQM.

ENERGY CONDITIONS OF SQS AT DIFFERENT TEMPERATURES

Table 1

T 
MeV 10ls g/cm3

Pe 
10I5g/cm3

NEC WEC SEC DEC

30 7 0.969 + + +
45 7 1.315 + +
70 7 2.007 + +
90 7 2.630 +
150 6.5 4.153 + + + +

2.5. Stability of equation of state. To verily the stability of EOS of 
SQM we use the extreme condition of sound velocity. The sound velocity is 
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calculated by v, = fdP/dp . Il is cicar that to have a physical model, the sound 
velocity must satisfy the condition of 0 < v2 < c2. Here we have found that for 
all relevant densities and temperatures, the above condition is obeyed by the 
velocity of sound. This indicates that the stability of our EOS is confirmed for 
all temperatures and densities except densities less than 0.7 -1015 g/cm’ at temperature 
of 30 MeV. It is clear that the strange quark matter can be created al high enough 
temperature and density 135-371.

3. Structure properties of strange quark, star. The structure of stars 
is usually determined by their mass and radius, although there arc some other 
parameters, such as Schwarzschild radius, average density, compactness and 
gravitational redshift, which we investigate.

3.1. Mass and radius of SQS. Since quark stars arc relativistic objects we 
should use the relativistic equation of hydrostatic equilibrium for these systems, 

dP =_ c[e(r)+P(r)/c2][/n(r)+4Ttr3P(r)/c2]
dr՜ ri|-2Gm(r)/rc2] ’ (I3)

dm , .=4nr2£(r). (14)

These equations are known as Tolman-Oppenheimer-Volkov equations (TOV) 
138]. Using the equation of state which was obtained in the previous section and 
the boundary conditions (P(r=Q) = P:, P(r=R) = 0, /n(r=0) = 0 and m(r= R) = 

we integrate the TOV equations to compute the structure of strange quark 
stars (SQS).

In Fig.7, we have plotted the gravitational mass of strange quark star (SQS)

Energy density (g/cm3)

Fig.7. The gravitational mass of SQS versus energy density at different temperatures.
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versus energy density at different temperatures. We can see that for all temperatures, 
the gravitational mass increases rapidly by increasing the energy density, and 
finally reaches a limiting value (maximum gravitational mass). The maximum 
gravitational mass for different temperatures has been given in Table 2. Our results 
show that this maximum mass increases by increasing the temperature. We have 
shown the gravitational mass of SQS as a function of the radius (M-R relation) 
al different temperatures in Fig.8. This figure shows that by increasing the 
gravitational mass, till the maximum mass is reached, the radius increases. We 
can sec that the increasing rate of gravitational mass versus radius increases by 
increasing temperature. The radius of SQS corresponding to the maximum mass 
has been given in Table 2 indicating higher radius for higher temperatures. Here, 
it should be noted that as it was seen from Fig.5, by increasing the temperature, 
the equation of slate of SQS becomes stiffer. Now, we can conclude that in the 
finite temperature NJL model of SQS, the stiffer equation of state leads to the 
higher maximum gravitational mass for this compact object (Table 2). This 
behavior has been also reported by Chu et al. [39J.

Radius (km)

Fig.8. The gravitational mass of SQS as a function of the radius at different temperatures.

STRUCTURE PROPERTIES OF SQS AT DIFFERENT TEMPERATURES

Table 2

T (MeV) R (km) p (10IS g/cm3) CT Zt

30 0.650 5.305 1.86 0.348 0.239
45 0.742 5.498 2.29 0.411 0.303
70 0.85 5.962 2.12 0.436 0.331
90 1.002 6.339 1.85 0.448 0.346
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3.2. Average density. We can calculate the average density of the star using 
maximum mass (M) and radius (R) hy,

The results of this calculation are shown in Table 2. The minimum average density 
regarding Table 2, p = 1.85-10ls g/cm’, is related to temperature of 90 MeV which 
is larger than the normal nuclear matter density, p0 = 2.7-10՛'1 g/cm'. Furthermore, 
the central density of SQS regarding Table I is about 7 10՛5 g/cm1, which is larger 
than average density of SQS at all temperatures.

3.3. Compactness. The compactness is a parameter to show the strength 
of gravity. It is calculated using the ratio of Schwarzschild radius to radius of star 
(u = RKh/R where Rsch =2GM/c2 ). As it is shown in Table 2, a is almost the 

same at all temperatures for SQS.

3.4. Gravitational redshift. The gravitational redshift is calculated as,

^֊2GM/c2R ' (l6)

where M is the maximum mass and R is the radius of SQS.We have plotted the 
gravitational redshift of SQS versus the gravitational mass at different temperatures 
in Fig.9. Obviously, it can be seen that for all temperatures, the gravitational 
redshift increases by increasing the gravitational mass to the value of the maximum 
limit. Also, it is clear that the gravitational redshift increases by increasing 
temperature. The results of gravitational redshift of SQS corresponding to maximum

Mass (M@)

Fig.9. The gravitational redshift of SQS as a function of the gravitational mass at different 
temperatures.
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mass and temperature have been shown in the last column of Table 2. It can 
be seen that the gravitational redshift increases as a function of maximum mass. 
The maximum gravitational redshift is calculated, z. = 0.346, at temperature of 
T= 90 MeV, that is about 59.34% less than critical value of gravitational redshift 
(Zf7՜ =0.8509) [40|. Furthermore, the gravitational redshift at temperature of 
7՜= 90 MeV (Z = 0.346) is about 0.004 less than the observational result that is 
reported for quark star candidate RXJ185635 - 3754 (Z = 0.35 ± 0.15) [11].

3.5. The mass of SQS in term of Planck mass. In this section, we 
show that the mass of SQS can be expressed in term of the fundamental value 
of Planck mass, then we derive the relevant relation. The repulsive nuclear force 
and the degeneracy pressure of fermions both are against gravity to avoid the 
collapse of compact stars. As we have mentioned, by phase transition of nucleons, 
the density of SQS is near and above the normal nuclear matter density. 
Therefore, using these facts, in the maximum value, we can consider the average 
density of SQS equal to the nuclear density, where the nuclear density is 
approximately defined as follow,

where mp is the proton mass and -hlmnc is the Compton wavelength of pion. 
From previous sections, we use Rak and p to derive the following equation,

.3/2 z ֊,3/2 z '3/2
I ՛ <is)

where Ma is the Chandrasekhar mass -(hc/G^2^/m2p), mpl is Planck mass, 

'(\p=mpilmp and =mPilmr. I41|.

4. The temperature dependence of gravitational maximum mass of 
SQS. In this section, we want to look at the behavior of the maximum 
gravitational mass of SQS which is calculated with use of different methods at 
finite temperature.

We have calculated the thermodynamic properties and structure of SQS at finite 
temperature using MIT bag model with the fixed bag constant and density-dependent 
bag constant [18]. It has been shown that the EOS of the system in both cases 
(fixed bag constant and density-dependent bag constant) becomes stiffer by increasing 
temperature. Then, we have shown that the maximum gravitational mass and the 
corresponding radius decrease as a function of temperature in both mentioned cases. 
For B= 90 MeV, the maximum gravitational mass and the corresponding radius have 
been calculated to be 1.2283/© and 7.073 km at T=30McV and 1.043/© and 
6.14 km at T=80McV. Also for density dependent bag constant the maximum 
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gravitational mass has been changed from 1.34 to 1.12A/0 where temperature 
changed from 7'= 30 MeV to 7’= 80 MeV. In the same way the radius of SQS 
decreases from 7.44 to 6.57 km.

We have also investigated the structure of spin-polarized strange quark star al finite 
temperature using MIT bag model with fi=90McV |17|, and with a density 
dependent bag constant |19|. The EOS and the maximum gravitational mass and 
radius in Refs. |20,21| were similar to the previous work |18|. The maximum 
gravitational mass decrease from 1.171 at 7-30 MeV to 1.16 AS® at 7’= 70 MeV 
using B = 90 MeV, and the radius decreased from 7.27 to 7.21 km. By considering 
a density dependent bag constant the maximum gravitational mass and the corresponding 
radius decreased from 1.15W0 and 7.1 km at 7-30 MeV to 0.77 and 6.89 km 
at 7՜= 70 MeV.

The structure of SQS has been calculated by Alaverdyan and Hajyan [42]. They 
have considered the ultrarelativistic quarks in SQS and have calculated the EOS 
of the system using MIT bag model. As they have reported, the EOS becomes stiffer 
as the temperature increases, where the radius of SQS versus temperature has been 
plotted. It can be seen from this figure that the radius and the corresponding 
gravitational mass increase from 7.23 km and 0.49 to 8.27 km and 0.77 A/0 
when temperature increases in a range from zero to 80 MeV.

Compact strange stars with a medium dependence on gluons at finite temperature 
have been studied by Bagchi el al. [43]. Properties have been calculated using large 
color approximation with built-in chiral symmetry restoration in that paper. Their 
calculations have shown that the stiffer EOS has been achieved at higher 
temperatures. Similarity, the maximum gravitational mass and the corresponding 
radius are larger at the lower temperatures.

As we have shown in the section 3.1 of the present paper, using NIL model 
creates a different behavior in gravitational mass as a function of temperature. We 
can see from Table 2, the maximum gravitational mass and radius increase by 
increasing temperature, although the EOS of the system becomes stiffer by 
increasing temperature.

A similar behavior with our current work also has been reported in Ref. [391. 
They have used NIL model as in our current paper. They have plotted the 
equation of state at three different temperatures. It has been shown that EOS 
becomes stiffer by increasing temperature as we have shown in Fig.5. Furthermore, 
the gravitational mass as a function of temperature has been plotted and it has 
been reported that when temperature rises to 50, 80, and 100 MeV, the maximum 
mass of quark stars will reach 2.13A/0, 2.46M@, and 2.71 M@, respectively.

In another work [44] the authors have compared the properties of the proto­
quark star from different methods (Quark-mass density-dependent (QMDD) model, 
MIT bag model, and NIL model) at finite temperature. They have reported the 
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maximum gravitational mass which is calculated from QMDD and MIT bag 
models at different temperatures. Their results show that investigation of the proto­
quark star gives different behavior for massradius results as the function of 
temperature by MIT bag model. Where they have considered the same conditions 
as in Ref. [18|, different behavior has been achieved for mass and radius in the 
temperature range. The gravitational mass increases from 1.62 to 1.65 and 
the corresponding radius increases from 9.01 to 9.15 km. So, when the conditions 
arc such as in Refs. [20,21], although the gravitational mass decreases from 2.02 
to 1.93 Af©, the radius increases from 9.04 to 9.08 km by increasing temperature. 
Using QMDD, they have considered two versions: 1) where the pressure at the 
density corresponding to the minimum of the free energy per baryon could be 
non-zero, depending on the matter studied (SM or 2QM) is noted as version 1 
(QMDDvl) 2) presenting a remedy to the thermodynamical inconsistency, in such 
a way that the minimum of the energy per baryon corresponds to the point of 
zero pressure, is n6ted as version 2 (QMDDv2). In both versions, they have 
considered different masses for strange quarks (150 and 100 MeV/c2). Using 
QMDDvl, it has been shown that the maximum gravitational mass and the 
corresponding radius increase by increasing temperature for both strange quark 
masses (from 2.28 to 2.33 MQ and 12.05 to 12.19 km for the first strange quark 
mass and from 2.26 to 2.29MQ and 11.75 to 11.76km for the second strange 
quark mass). Using QMDDv2 when they have used strange quark mass equal to 
150 MeV/c2 the maximum gravitational mass and corresponding radius increases 
by increasing temperature (from 1.60 to 1.62M© and 8.42 to 8.46km), but when 
they have considered the strange quark mass equal to 100 MeV/c2 there is an 
inverse behavior for the maximum gravitational mass and radius in the temperature 
range (the gravitational mass decrease from 1.59 to 1.58 M© and the radius 
decrease from 8.22 to 8.16 km).

5. Summary and conclusions. In this paper, we have calculated the 
thermodynamic properties of the strange quark matter (SQM) at finite temperatures 
using NJL model, and we have investigated the structure of strange quark stars 
(SQS). We have calculated free energy and equation of state (EOS) of SQM by 
considering the dynamical mass. We have shown that free energy increases the 
corresponding baryonic density. In addition, free energy decreases by increasing 
temperature at a specified density. Also, our results indicate that pressure increases 
proportional to the density and EOS of SQM becomes stiffer as a function of 
temperature. Furthermore, we have investigated the energy conditions and stability 
of EOS. We have shown that EOS of our system satisfies both energy conditions 
and stability.

Further, we studied the structure of SQS using the general relativistic TOV 
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equations and boundary conditions. We calculated the maximum gravitational mass 
and the corresponding radius of SQS al different temperatures. Follow up on the 
structure of the star, we have calculated other parameters such as the Schwarzschild 
radius, average density of SQS, compactness and gravitational redshift. We have 
shown that the gravitational mass and radius of SQS rapidly increases by increasing 
temperature and we have compared the behavior of temperature dependent maximum 
gravitational mass for different methods. We have shown that the average density 
of SQS is more than the normal nuclear matter density. In addition, our calculations 
show that the compactness of SQS is almost the same at all temperatures. We have 
also investigated the gravitational redshift (Z) of SQS at different temperatures and 
found that Zs increases by increasing temperature. Comparison with the observational 
results clarify that the gravitational redshift of SQS at temperature of 90MeV is just 
0.004 less than the gravitational redshift of RXJ185635 - 3754. Finally we have 
derived the relation between mass of SQS and Plank mass.
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СТРУКТУРА ГОРЯЧИХ СТРАННЫХ КВАРКОВЫХ 
ЗВЕЗД: НИ, МОДЕЛЬНЫЙ ПОДХОД ПРИ 

КОНЕЧНОЙ ТЕМПЕРАТУРЕ

Г.Х.БОРДБАР1А։, Р.ХОСЕИНИ1, Ф.КАЙЛНИХОСР. Л.ПООСТФОРУШ

В этой статье мы исследовали термодинамические свойства странного 
кваркового вещества, используя модель Намбу-Йона-Яазинио (Х1Ь) при 
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конечных температурах, где мы рассматривали динамическую массу как 
эффективное взаимодействие между кварками. Рассматривая давление странной 
кварковой материи (SQM) при конечных температурах, мы показали, что 
уравнение состояния этой системы ужесточается при повышении температуры. 
Кроме того, мы исследовали энергетические условия и устойчивость уравнения 
состояния и показали, что уравнения состояния SQM удовлетворяют условиям 
устойчивости. Наконец, мы вычистили структурные свойства горячих странных 
кварковых звезд (SQS), включая гравитационную массу, радиус, радиус 
Шварцшильда, среднюю плотность, компактность и гравитационное красное 
смешение. Наши расчеты показали, что в этой модели максимальная масса 
и радиус SQS увеличиваются при увеличении температуры. Кроме того, 
было показано, что средняя плотность SQS больше, чем нормальная ядерная 
плотность и является возрастающей функцией температуры. Мы также обсудили 
температурную зависимость максимальной гравитационной массы, рассчи­
танную различными методами.

Ключевые слова: странная кварковая материя: странная кварковая звезда: 
модель NJL: динамическая масса: конечная температура
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