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Б. Е. Маркарян

О ПРИРОДЕ ГАЛАКТИК, ИМЕЮЩИХ АНОМАЛЬНЫЕ 
ДЛЯ СВОЕГО ТИПА СПЕКТРАЛЬНЫЕ ПРИЗНАКИ

§ 1. НЕСООТВЕТСТВИЕ МЕЖДУ МОРФОЛОГИЧЕСКИМИ И 
СПЕКТРАЛЬНЫМИ ТИПАМИ

Известно, что эллиптические галактики и центральные 
части галактик типов 50, Ба и 5Ь состоят из населения 
II типа. Поэтому галактики указанных типов обычно обла
дают большими показателями цвета и спектральными при
знаками, характерными для поздних спектральных классов 
О и К.

Однако изучение показывает, что среди галактик типов 
Е, 50, 5а и 5Ь иногда встречаются объекты, обладающие 
признаками, характерными для спектральных классов А и Е, 
к которым обычно относятся галактики типов Магеллановых 
Облаков и Бс. Эго не может быть результатом случайных 
ошибок, так как речь здесь идет о значительном числе яр
ких галактик, данные о которых не вызывают сомнения. 
Поэтому существование среди галактик типов Е, 50, Ба и 
5Ь определенной категории объектов, обладающих более 
ранними спектральными признаками, чем следовало бы ожи
дать по их морфологическому типу и интегральному цвету, 
не подлежит сомнению.

В табл. 1 мы приводим данные для сорока таких 
галактик. В таблицу включены те галактики вышеупомяну
тых типов, у которых обычные показатели цвета больше 
4-Отб, а спектральные классы не позже Е5 (за исключением 
пяти галактик типов Е и 80, отнесенных к Р8, у которых 
показатели цвета порядка единицы). Приведенные в таблице 
спектральные классы взяты из [1,2], а показатели цвета 
из [31.
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Нам представляется, что галактики, показывающие ано
мальные для своего типа или цвета спектральные признаки։ 
заслуживают особого внимания, так как они либо должны 
иметь нехарактерный для своего типа звездный состав, либо 
их относительно ранние спектральные признаки должны 
иметь необычное, может быть незвездное происхождение.

§ 2. АНАЛИЗ КОЛОРИМЕТРИЧЕСКИХ ДАННЫХ

Для одиннадцати галактик, из числа включенных в 
табл. 1, имеются трехцветные колориметрические данные, 
которые мы приводим в табл. 2 согласно [4]. В столбцах 
этой таблицы последовательно приведены: номера NGC, 
морфологические и спектральные типы, диаметры галактик, 
диаметры употребленных при измерениях диафрагм, показа
тели цвета (В—\7)0 и (II—В)о. исправленные за наклон галак
тик, и, наконец, избытки цветов по сравнению со средними 
цветами галактик соответствующих типов.

Как видно из данных табл. 2, эти галактики в централь
ных частях показывают значительные отрицательные из
бытки цветов, в особенности же в ультрафиолете. Эти из
бытки, почти как правило, по абсолютной величине убывают 
при увеличении диаметра диафрагмы, что свидетельствует 
о покраснении галактик при радиальном удалении от их 
центров.

Если судить лишь по обычным показателям цвета Пет
тита [3], то некоторые из остальных рассматриваемых здесь 
галактик также краснеют при удалении от их центров 
(.МОС 2633, 2798, 3504 и 1С 1460), а некоторые, наоборот, 
синеют.

Таким образом, можно сказать, что имеющиеся коло
риметрические данные в подавляющем большинстве случаев 
свидетельствуют о покраснении галактик с аномальными 
для своего типа спектральными признаками, при удалении 
от их центров.

В нормальных же галактиках, как показывают иссле
дования автора [5] и Вокулера [4], наоборот, происходит 
посинение при радиальном удалении от их центров. Это 
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можно обменить возрастанием относительной п.рц • 
сае֊внести голубых и белых звехд в галактиках полдних 
типов и желтых. возможно отчасти и белых, звезд в гзлак 
тиках ранних типов при радиальном перемещении в них.
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֊0 42

а
5273 * Б0

ГО 2.0 2. 05 -. 0. 84 +0. 40 0. 08 -0 09

9 5394* 5а ГО 1.3 1.37 •♦0.68 4 0. 15 -0. 13 -О. 12

,0 5713* БЬ ГО 2.5 I. Я 
30

+0. 61
•1-0. 61

•»0. 01
1 0. 05

-0. 19
—0. 18 1 1 с ©
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 ж

II 6239 БВЬр А—Р; 4.0 0 39 
1.82

+ 0 43
•1 и >9

֊ 0. 38
-0. .13

-0. 47
֊ 0. 43

- 0. 84
-и. 62

* ЫЯС 5394 и 5713 Вокулер отнес к типу БЬс, л по псе.х осталь
ных источниках они отнесены к типу БЬ Потгпму мм итбмгин цветов 
приводим для тнпд БЬ.

Трудно, однако, допустить наличие обратного положе
ния в аномальных галактиках, показывающих покраснение 
при удалении ог их центров. Ибо в этом случае надо до
пусти.ь наличие большого количества голубых гигантов в 
центральных частях этих галактик, что крайне невероятно.
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Отрицательные избытки цветов ядер или центральных 
частей галактик Вокулер [4] вообще склонен объяснить 
влиянием эмиссионных линий. Но эмиссионными являются 
менее трети рассматриваемых здесь галактик и лишь пять 
из приведенных в табл. 2 одиннадцати галактик. Бесспорное 
существование галактик с относительно синими централь
ными частями, ядра которых не являются эмиссионными, уже 
говорит против объяснения Вокулера. Даже в тол։ случае, 
когда ядро показывает эмиссию во многих линиях, располо
женных вдоль всего видимого спектра, как это имеет место 
у многих из рассматриваемых здесь галактик, эмиссионные 
линии не могут существенно влиять на цвет центральной 
части галактики.

Сейферт [6] определил интенсивности всех наблюдаемых 
эмиссионных линий в шести эмиссионных галактиках: 
ЫСС 1068, 1275, 3516, 4051, 4151 и 7469.

Согласно Сейферту эмиссионные линии в фотографи
ческих лучах дают всего 5—15% общего излучения ядер 
этих галактик. Очевидно поэтому, что эмиссионные линии 
могут существенно повлиять на цвет центральных частей 
галактик лишь в том случае, если показатели цветов излу
чения в линиях будут отрицательными. Но анализ, основан
ный на данных Сейферта, приводит к выводу, что показа
тели цвета, т. е. и—В и В—V, излучения в эмиссионных 
линиях определенно положительны.

Эмиссия может существенно повлиять на цвет ядра в 
том случае, если она наблюдается только в линии 3727 А и 
довольно сильная. Такие случаи исключительно редки, силь
ная эмиссия обычно наблюдается во многих линиях, распо
ложенных вдоль всего видимого спектра, поэтому ее влия
ние на цвет ядра должно быть не так заметно. Остается 
признать, что относительно синий цвет центральных частей 
рассматриваемых галактик в основном обуславливается силь
ным коротковолновым континуумом.

И в самом деле, для многих из рассматриваемых га
лактик имеются указания о присутствии в их спектрах силь
ного коротковолнового континуума [1,2]. В частности, эмис- 
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сма ядер. согласно Мейоллу |Н|. обычно ссмровож ните « 
сильным коротковат новым континуумом.

Таким образом, мы приходим к выводу, что излучение 
центральных частей рассматриваемых здесь аномальных га 
лакгик складывается из двух родов излучения: оешмчо.о. 
характерного для их яшмой, обуславливаемого обычно 
населением И типа, и дополнительного, имеющего до
вольно сильную корояьковолновую часть.

$ 3. ВЛИЯНИЕ ДОПОЛНИТЕЛЬНОГО ИЗЛУЧЕНИЯ 
НА ННТЕГРАЛЬНЫП ЦВЕТ ГАЛАКТИКИ

Присутствие дополнительного излучения с сильной ко
ротковолновой частью в центральных частях рассматриваемых 
галактик может докататься несовместимым с их большими 
интегральными показателями цвета. Но простые расчеты 
показывают, что наложение на основное излучение ядра или 
центральной части галактики такого дополни ельного излу
чения, составляющего не более одной десятой доли интег
рального излучения галактики, заметно не повлияет на ее 
интегральный цвет, но оно может сильно повлиять на цвет 
центральной части.

В самом деле, допуская, что дополнительное н «лучение 
в визуальных лучах с показателем цвета С։ составляет 1 5 
долю интегрального «олученни ։ алак гики с показателем 
цвета для показателя цвета суммарного излучения полу
чим нижеследующую формулу:

с _ . 15
g10 лс' ( 5.10 0 ,1?

Если положить н этой формуле С։ ранным плюс еди 
нице, чти характерно для населения II тина, а С։ равным 
нулю н ։и 0”3 (средние показатели цвет населения I типа 
и голубых гигантов), то соответственно получим:

С ֊2.5lS -1±« „ с- 0.3+2.5lg ' .
1 + 1 4- 0.35

Получаемые по этим формулам значении показателя 
цвета суммарного излучения при различных значениях S 
приведены и табл. 3.
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Таблица 3

5 С С’ 5 С С’

1 +0.39 +0.18 8 +0.83 + 0.76
2 0.56 0.38 9 0.84 0.78
3 0.(5 0.51 10 0.86 0.80
4 0.71 0.59 15 0.90 0.86
5 0.75 0+5 20 0.92 0.89
6 0.78 0.70 25 0.93 0.91
7 0.81 0.73 30 0.94 0.93

Как видно, при значениях 5 больше десяти дополни
тельное излучение действительно мало влияет на интеграль
ный цвет галактики. Если, однако, оно будет более одной 
четверги основного излучения центральной части, то может 
заметно повлиять на ее цвет и вызвать покраснение цвета 
в галактике при удалении от ее центра. В том случае, 
когда дополнительное излучение будет порядка одной пятой 
или одной шестой доли основного излучения центральной 
части галактики, оно не может вызвать покраснения в 
ней, но проявит себя в спектре галактики, так как в фо- 
тогра |?ических лучах оно будет порядка половины основного 
излучения, а в ультрафиолете превзойдет его.

Если же учесть, что спектрограммы галактик обычно 
получаются путем использования излучения их центральных 
областей, то нетрудно заключить, что присутствие в цент
ральной части галактики даже небольшого дополнительного 
излучения с сильной коротковолновой частью может прояв
ляться в виде сравнительно далеко распространяющегося 
ультрафиолетового континуума.

Таким образом, можно сказать, что наш основной выв?д 
о наличии в центральных частях рассматриваемых галактик 
дополнительного излучения с сильной коротковолновой 
частью находится в неплохом согласии со спектральными и 
колориметрическими данными о них.

§ 4. ПРИРОДА ДОПОЛНИТЕЛЬНОГО ИЗЛУЧЕНИЯ

Дополнительное излучение центральных частей рас
сматриваемых галактик может иметь либо обычное, то есть
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։вездное происхождение. либо незвеланое. ‘ 
ротковолнэвыА коатянуум. как кззесгио. хаР*,К 
голубых -зезд. Поэтому при справед нн•’<֊* ՛՛ передо ■ 
тения галактики должны содержать готубые гиганты, 
же как и белые звезды, поскольку многие и» них имеют 
абсорбционные спектры с сильными водородными линиями.

Полому светимости их центральных частей можно пы
таться схематически представил. в ни «е ечммы трех пар
циальных светимостей. обуславливаемых. во-первых. голу
быми гигантами, во-вторых. белыми н желтыми звездами и. 
в-третьих, красно-оранжевыми гигантами, и »а.ем попытаться 
определить относительные величины слагаемых.

Если обозначим парциальные светимости укатанных 
выше типов звезд соответственно через /։ /։ и /,. а ин
тегральную светимость центральной части галактики через 
/. то можно написать следующую систему уравнений для 
грех цветов U. В и V:

At ■ Ai. ; Аг - А 
Ав ■ Au An Ai 
Av ; Ат4 А т А

Или, выражая для каждого из трех типов звезд пар
циальные све!нмости в цветах О и В через их средний цвет 
и парциальную светимость в цвете V, можно написанную 
систему уравнений привести к следующей системе:

'■'п Ат 4 ^Аг Ат Сд./ду А
(1нАт 4 *- .-и Ат 1тАе' А։

Ат + Ат՛ г Ат *“ А •
содержащей только три неизвестных /ц . /л, к / п.. Коэффи
циенты С„ , С1։ . Си., С1В, С'л, и С։л определяются сред
ними цветами соответствующих типов звезд, прицеленных в 
табл. 4 по данным [12|.

Система уравнений была составлена и решена для га
лактик -\ОС 3 51. 3516 и 1151, которые могут служить об
разцами трех подгрупп рассматриваемых галактик, разбитых
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Таблица 4

Голубые 
гиганты

Белые и жел
тые звезды

Красно-оран
жевые гиганты

и в 
В— V

-0тЯ0
-0. 20

4-0Т07 
+0 .23

4-1Т35 
+ 1 .25

по величине их показателей цветов, приведенных во второй 
и третьей строках табл. 5. Для сравнения результатов ре
шение приводилось также для 5э8, яв 1яющейся 
поздней спиралью, отнесенной к типу А5, и для некоторой 
фиктивной галактики, имеющей значения пока ։а гелей цвета 
В — V = 4-ОТЗ и О — В = — 0?3, характерные для галактик, 
наиболее богатых голубыми гигантами.

Таблица 5

исс

Тип звезд
3351 598 3516 4151

(и-В)0
4֊0т75
4-0 .07

Ч-0Т57
—0 .04

4-0Т30
0 .30

4-0? 78
-0 .12

-10Т61
-0.39

и
Голубые гиганты 50 £4 82 84 92
Белые и желтые звезды 38 38 13 03 00
Красно-оранжев, гиганты 12 08 05 13 08

Голубые гиганты
Белые и желтые звезды 
Красно-оранжев, гиганты

23
39
38

27
43
30

57
20
23

45
03
52

62
00
38

V

Голубые гиганты
Белые и желтые звезлы 
Красно-оранжев, гиганты

Значения относ 
цвете V, полученных 
уравнений, наряду с 
О и В, вычисленным

10
26
64

ительны
неппсре 
парциа

и по фо

14
31
55

х парт 
дственн 
тьными 
эмулам:

33
17
50

зальных 
о из р 
свегимс

18 
02
80

све гим 
еше«ия

1СТЯ.МИ в

30
00
70

остей в 
систем 
цветах
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ю՜*’”։-*■'Ау|։
где 1’|, В. и V*-средние цвета соответствующих типов 
звезд (табл. 4). приведены в табл. 5.

Сравнение полученных данных привадит к вывогу. что 
относительная парциальная светимость голубых гигантов н 
центральных частях галактик с аномальными спектральными 
признаками, должна быть ие меньше, чем в тех галакгИлах, 
в которых наиболее богато представлены голубые гиганты, 
а парциальная светимость белых и желтых звезд должна 
быть относительно ма :а. Возможно. что в некоторых нз 
рассматриваемых галактик в самом деле присутствуют голу
бые гиганты, но трудно допустить наличие в центральных 
частях всех этих галактик столь большого количества го
лубых гигантов и такой необычный звездный состав многих 
из них. когда общая светимость центральной части, а иногда 
и всей галактики (как. например. КОС 415 ). обуславлн- 
вается толь .о голубыми и красными гигантами. Все это на
ходи гея в резком противоречии с тем представлением о 
звездном составе рассматриваемых галактик, который еле 
дует из спектральною типа, определенного по наблюдаемым 
линиям поглощения (типа А—Й).

Позгому нам представляется более вероятной вторая 
во зможноегь—не звездное, то есть нетепловое пронсхож юане 
дополни>е.1ьного излучения центральных частей рассматри
ваемых галактик.

В пользу этого, пожалуй, говорят и недавно опубли
кованные результаты раднонсследовання некоторых спираль
ных галактик Авторы этого исследования Мепосон и 
Ром пришли к в яводу, что радиоизлучение некоторых спи
ралей исходит главным образом из их центральных частей, 
в то время как основное радиоизлучение нормальных спи
ралей |М)! и на из Га тактика) идет от просторной короны, 
заключающей в себе оптически наблюдаемую галактику.
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В частности, радиоизлучение одной из рассматриваемых 
здесь галактик ПОС 1068 локализовано в небольшой области 
вокруг ядра с диаметром не более ^0".

§ 5. КОСМОГОНИЧЕСКИЕ ЗАМЕЧАНИЯ

Судя по всему, дополнительное излучение, речь о ко
тором шла в предыдущих параграфах, непосредственно 
связано с деятельностью ядер галактик, на активную 
космогоническую роль которых впервые обратил внимание 
В. А. Амбарцумян, допустивший возможность выбросов из 
ядер галактик, так же как их деления и дробления [14, 
15, 16|.

Наряду с этим, имеются веские данные, свидетельствую
щие о том, что формирование различных подсистем звезд в 
галактиках происходит неодновременно и неоднократно, и 
оно связано с деятельностью ядер. В самом деле, значи
тельное различие в возрастах населений 1 и II типов и на
селения диска, представленных во многих спиралях, в на
стоящее время не вызывает никакого сомнения. Помимо 
этого, существуют спиральные галактики (ЫОССЗ, 120, 598. 
1964, 5248 и т. д.) с двумя, а иногда и с тремя парами 
рукавов, заметно отличающиеся друг от друга по структуре 
и отчасти по природе населения. Эти различия можно объяс
нить лишь разностью их возрастов, ибо трудно допустить, 
что в условиях вращения галактики эти различия в струк
турах, расположенных по соседству рукавов, обуславливаются 
различиями физических условий среды. Поэтому можно ут
верждать, что населения I типа время от времени обновляются 
и пополняются путем формирования новых подсистем в виде 
спиральных рукавов. Естественно допускать возможность 
такого пополнения и других типов населения, вновь возни
кающие подсистемы которых могут оставаться незаметными 
из-за отсутствия у них ярких структурных особенностей.

Все это приводит к выводу, что бурное формирование 
звезд, приводящее к образованию населения разных типов, в 
жизни галактик происходит в разные периоды времени. При 
этом каждый тип населения, видимо, образуется в течение 
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дово.-ьно большого периода времен* ? ^нгомние кого- 
возникзэвения вовых подсистем звезд. Ф°Г Р* ֊ .« етьно- 
рых. по-видимом у, непосредственно связан՝֊1 с -

По».ому наличие установленного нами .о.клнни-։ • 
излучения в центральных частях гхтакгик с апомв..ьными 
спектральными признаками можно истолковать как аргу
мент. говорящий в пользу активности их ядер. связанно: с 
процессами формирования новых подсистем звезд.

Согласно концепции В. А. Амбарцумяне |14. 15. 1Ь|. 
нашедшей в настоящее время довольно широкое распро 
сгранение. в рэдиогэлакгиках происходит процесс формиро
вания новых образований.

Как и ।весгно. в радиогалактиках наблюдается интен
сивное негепловое излу ченне в диапазоне радиоволн. Кроме 
того. во։никчоаение эмиссионных линий в спектрах радио- 
галактик многие склонны объяснить наличием ч них к»рог- 
ковилнового не теплового излу чения. А радиогалакчикн отно
сятся к наиболее ранним морфологическим типам и чтсго 
показывают о гноен тел ьно ранние спектральные п|нзт..н, 
т. е. я в֊, я ю гея в этом отношении как бы родственных и рас
сматриваемым нами галактикам, показывающим отиосшель- 
но ранние для своего типа спектра 1ьпые признаки.

Поэтому вполне возможно, что в этих галактиках плут 
такие же |роцеп ы. как в ра. нога тактик: х. но в более ог
раниченных масштабах. По-ннднмому, интенсивное негепло
вое и.», уче: не в длинноволновом диапазоне возникает лишь 
при более бурных процессах, наблюдаемых в радиогплпк- 
тиках.

Таким образом, анализ морфологических, колориметри
ческих и спектральных данных приводит к заключению, что 
н центральных частях галактик, показывающих аномальные 
для своего тн а спектральные признаки имеется дополни
тельное и мучение с сильной коротковолновой частью, кото
рое, судя но всему, имеет нетепловую природу.

Происхождение этого дополнительного излучения, 
также к ку радногалакгик, по всей пёрояпюсги, непогред- 
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ственно связано с бурными процессами, сопровождающими 
формирование новых подсистем звезд в этих галактиках.

В заключение считаю своим приятным долгом выразить 
глубокую благодарность академику В. А. Амбарцумяну за 
проявленный интерес и внимание к настоящей работе.

П. Ь. ՄԱՐԴԱՐ6ԱՆԻՐԵՆՑ ՏԻՊԻ ՀԱՄԱՐ ԱՆՈՄԱԼ ՍՊԵԿՏՐԱԼ ՀԱՏԿԱՆԻՇՆԵՐ ՈԻՆԵՑՈՂ ԳԱԼԱԿՏԻԿԱՆԵՐԻ ԲՆՈՒՅԹԻ ՄԱՍԻՆԱմփոփում
Հ1,սւաղոս։ո,թլունյւ ցուլդ կ տալիս, որ ղոլոլթլուն ունեն 

դգալի թւվուէ Ը, ՏՕ, Տյ !։ ՏԵ տիպի զալսւկտիկանևր (աղլուսակ 1), 
որոնք ունեն համեմատարսւր վաղ \\ ե I' սպեկտրալ դասերին հա
տուկ հատկանիշներ, ինչպիսիք սովորաբար դիտվում են անկանոն, 
և Տը տիպի դալակտիկաների սպեկտրներում։

Ալս անոմալ սպեկտրալ հատկանիշն!։ ր ունեցող գալակտիկա֊ 
ների կենտրոնական մասերում ղիտվտմ են ղգալի բացասական- 
ղալեի ավելցուկներ (աղլա սակ 2) ե նրանց մեծ մասի մոտ գուլն ր- 
կենտրոնից հեռանալիս ոչ թե կապտում է, ինչպես այգ ղիւովո։ մ 
է նորմալ ղ։։>լակտիկանեբում, ալլ կարմրում է։

Թացի ալդ, դիտարկվող ղալակտիկաները ռպեկտրի կարճալիք 
մասում ցտ/ց են տալիս իրենց տիպի համար արտասովոր տմեղ 
կոնտինուա մ։

Դուլների և սպեկտրն!։ րի մառին ղ ո լութ լուն ունեցող տվլալ- 
ների հետաղոտո։ թ լունը բերում է ալն եգրակացու թ լան, որ անո- 
մալ սպեկտրալ հատկանիշներ ունեցող գալակտիկաների կենտրո
նական մասերում բացի հիմնական ճաււագա լթւռմից (որբ սովո
րաբար պալմտնավորվում է II տիպի աստղալին բնակչութլամբ), 
գոլութլուն ունի և լրացուցիչ ճառագալթում ուժեղ կարճալիք մա
սով։ Ալն, հավանաբար, կապված է միջուկի ղործանեութլան հետ 
և անի ոչ աստղալին ծագում, որն ըստ երևույթին առաջանում է 
գա լա կտի կան ե բում նոր աստղալին ենթասիստեմների ձևավորման, 
ըն թա ցքոլ մ։
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ON THE NATURE Ob' THF GALAXIES 
WITH ANOMALOUS SPECTRAL FEATURES FOK 

THEIR TYPE

Summary

The study shows that there is a noticeable number of ga
laxies, attributed to the types E. SO, Sa an J Sb (table 1'. 
which have relatively early spectral features (A and F spectral 
tvpesl typical for the irregular and Sc galaxies.

In the most cases central parts of these anomalous galaxies 
have considerable negative colour residuals (table 2). In addi
tion the colour in these galaxies becomes redder, whereas co 
lour in the normal galaxies usually becomes bluer when re
moving from their centres. Besides of this, the continuum in 
the short wave part of spectra of anomalous galaxies Is relati
vely stronger.

The examination of the data on the colours and spectra 
permits to conclude that central parts of the considered gala 
.ties in addition to principal radiation (usually due to the type 
II stellar population) produce a'strong continuum in violet ami 
ultraviolet region of spectrum.

The inv' $tig.ition brings to the conclusion that this addi
tional radiation, which probably represent a result of nuclear 
activity, has nonstell.tr origin anil seems to accompany the for
mation of new subsystems of stars going on In the same galaxy.
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Б. Е. Маркарян

ИРРЕГУЛЯРНЫЕ ГАЛАКТИКИ ТИПА М82

§ 1. ИРРЕГУЛЯРНЫЕ ГАЛАКТИКИ С БОЛЬШИМИ 
ПОКАЗАТЕЛЯМИ ЦВЕТА

В обычных иррегулярных галактиках типа Магеллано
вых Облаков, почти как правило, выделяются сгущения и 
узлы на сравнительно слабом и непрерывном фоне, образо
ванном звездами умеренной и низкой светимости. Изучение 
показывает, что сгущения и узлы, наблюдаемые в иррегу
лярных, так же как и в спиральных галактиках, представ
ляют собой О-ассоциации, т. е. образования, состоящие в 
основном из голубых гигантов и сверхгигантов (иногда с 
небольшой примесью белых и красных сверхгигантов), ко
торые часто, но не всегда, бывают связаны со значитель
ными диффузными туманностями.

Поэтому можно утверждать, что в обычных иррегу
лярных галактиках богато представлено молодое население 
I типа, чем, пожалуй, и следует объяснить их сравнитель
но ранний спектр (A—F) и небольшой показатель цве
та- 0? 3.

Иногда, однако, среди иррегулярных систем встреча
ются галактики с довольно большими показателями цвета. 
Шесть таких объектов с показателями цвета, находящимися 
в пределах 0Т7— 1Т0, имеется в каталоге яркостей и цветов 
галактик Холмберга [1]. Среди этих шести объектов два 
являются членами известной группы М81. Это галактики 
NGC 3034 (М8х) и 3077, комбинированные спектры которых 
обладают признаками, характерными для спектрального 
класса А и раннего F. Таким образом, эти галактики обла
дают гораздо более красным цветом, чем следовало бы ожи-
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дать по их спектрам, т. е. они покалывают несогл.к‘и х. к 
ду цветом м спек, ром ___ в„.

Но в этом отношении галактики КОС Э0Э4 • ЗА.«» не 
составляют исключения: подобное несогласие между цветом 
и спектром или между цветом и типом показывают и неко
торые другие иррегулярные галактики.

Ниже в табл. I приведены анные для П галактик, 
.л! оэых можно отнести к типу .482. Эти галактики похожи 
на .482 по обще ՛, структуре и ряду других признаков. Они. 
за исключением \ОС 3077. содержат много темной материн 
и имеют большие показатели цвета—более чем г-0-7- В 
шестом, седьмом и восьмом столбцах табл. 1 приведены 
.юказагели цвета согласно [I). |2| и р,4| соответственно, 
за исключением галактик КОС 3057, 4433 и 4691, нижние 
границы показателей цвета которых оценены на картах Па- 
ломарского атласа. По-видимому. все приведенные в табл. 1 
галактики обладают спектральными признаками, характер

Список иррегулярных галактик типа М82
Таблица I

У*
Гхык ко- 

и ординаты
. _______

; С
пе

кт
р,

 
ти

п

С1 т« с»,

г. । / Ь 1 111 |2| |3 4|

1 520 108
1
1 -57 л—г 1-0*81 1 . о"’5

12.2 217/ 20 1
•д 972 116 27 КЗ 0.85 12.1 1661 19 7
3 29*‘8 1С2 +51 — 1.01 12.8 -
1 3034 108 1 -г 41

Л5 0 81 0.85 , 0™84 9.2 100 -18.0
и 3067 1’2 ■♦•о 1 Б2 0.7 12.8 1152 18.8
6 30771 108 42 Л — 1՛ 0.68 0.78 0.76 10.6՛ -26' 111 5
7 4431 261 +51 •• — 0.7

12.8՛

8 + 91 272 59 * : 0.7 11.9 — 1
9 4753 277 +«1 0.96 10.7 1256 20.1

10 5195 69 >68 А—Г 0.98 1 0.77 0.75 10.5 650 17.0
II 53 3 310 462 ОО 0.86 1.05 — 11.2 1102। 1 ֊19.6

ными для классов А и 1-. Во всяком случае из семи га
лактик. для которых спектральные типы определены Хю-
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массовом [5] и Мейоллом [5,6], шесть отнесены к типам 
ранее Р5 и только одна отнесена к типу ОО.

Выполненная нами детальная колориметрия [3.4] пока
зывает, что при удалении от центра к периферии галактики 
ЫОС 3034 и 5195 синеют, как это обычно наблюдается у 
подавляющего большинства галактик, а галактика КОС .'.077, 
наоборот, краснеет. Судя по имеющимся в литературе дан
ным, такое же аномальное распределение цвета можно за
подозрить у галактик 520 и 4691.

Следует отметить, что галактики типа М82 отличаются 
от обычных иррегулярных галактик не только по цвету, 
но и по ряду других признаков. В самом деле, как уже 
было отмечено, обычные иррегулярные галактики довольно 
богаты горячими звездами и О-ассоциациями. Галактики же 
типа М82 не содержат О-ассоциаций—в них не наблюдаются 
характерные узлы и сгущения.

Даже при допущении наличия в них большого вну
треннего поглощения по-крайней мере ярчайшие ассоциа
ции должны были бы выделяться благодаря большому кон
трасту между поверхностными яркостями ассоциаций (сгу
щений и узлов) и окружающей их среды.

Отсутствие О-ассоциаций в галактиках типа М82 кос
венно говорит об отсутствии в них заметного количества 
голубых гигантов и сверхгигантов вообще, так кг к хорошо 
известна тенденция скучивания и образования ассоциаций 
этих звезд. Отсутствие заметного количества горячих звезд 
высокой светимости в галактиках типа М82 для отдель
ных примеров подтверждается прямыми наблюдениями. Га
лактики НОС 3 )34, 3077 и 5195 находятся на сравнительно 
близких расстояниях, при которых звезды очень высокой 
светимости должны быть вполне доступны современным 
крупнейшим телескопам. Но на снимках этих галактик, по
лученных даже 200" телескопом, нет признаков, свидетель
ствующих о наличии в них голубых гигантов и сверхги
гантов.

Другой чертой, отличающей класс объектов типа М82 
от обычных иррегулярных, является наличие среди них га
лактик высокой светимости.
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лссолютные величины рассматриваемых гал^ТНк;
.едены в последнем ста,Сне таМ- 1- Они -чиос ны 
ао их радиальным скоростям |5.б] при чН՜ ч\н‘ ‘
анента Хаббла Я-75 км сех на мегапарсек. В случае близ
ких галактик бы:и нсплльтова ты их модули расстояния.

Как видно из этих данных, аСса югные величиныI га- 
лакгик типа М82 меньше-18е ( за исключением ИСС 
и 5195. абсолютная величина которых —16'"5 и 1<"՝О, в то 
врем как у обычных иррегулярных галактик абсолютная 
величина редко доходит до—18“------ 1$ : ° ычно она коле
блется в пределах—14е и —17е.

Л, наконец, следует отметить, что обычные иррегуляр
ные гелг кгики содержат гораздо меньше темной материн, 
чем г.: акгики тина М82. В последних темная материя часто 
сосред* .>ч.!.н, гея в центральных частях, в виде тольшттх 
<>б ։ С.х Ц.ЮШИХ клочковатую стру кту ру и большие ф тюк-
туп..ни н распределении яркости. С другой стороны, ио.ть- 
шие ф.ю гуации в распределении яркости у обычных ирре- 
гуляртых галактик преимущественно проявляются в наличии 
сгутценнй и узлов.

Вл годлря этому, пожалуй, можно ио одной лишь 
структуре Отличать галактики типа М82 о։ иррегулярных 
тина Магеллановых Облаков.

1 н им обратим, имеются достаточно серьезные осно
вании ..ля констатации существования д՝ух различных ти- 
псв и ՝рег гляпных галактик: типа Магеллановых Оилаков 
и типи М82, которые отличаются друг от друга не только 
по тлт । тиа что различие впервые обратил внимание Холм
берг |! |). но и по ряду .ругих. указанных выше су шествен
ных примаков.

<. 2. 1П СОГ.1ЛС1П М1Ж 1У ЦИ1-ТОМ II СПЕКТРОМ ГАЛАКТИК ТИПА М№
В предыдущем параграфе сделано заключение о су- 

щесгвовтнии особого подтипа иррегулярных галактик 
(типа АУ которые, обладая довольно большими показа
телями цвета, вместе с тем показывают ранние снекграль- 
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ные признаки, характерные обычно для галактик, имеющих 
небольшие показатели цвета.

Таким образом, имеется явное несогласие между спек
трами и цветами иррегулярных галактик типа М82, так как 
они я вл я ю гея более красными, чем следовало бы ожидать 
по их спектрам. Возникает вопрос, чем же вызвано это не
согласие?

а) В качестве возможной причины, обуславливающей 
несогласие между цветами и спектрами иррегулярных га
лактик типа М82, можно выдвинуть предположение о воз
можности искусственного покраснения их излучения вслед
ствие поглощения. Разумеется, речь здесь может идти о 
внутреннем поглощении, так как поглощение в пределах 
нашей Галактики для этих объектов должно быть незначи
тельно из-за их больших галактических широт.

Такое предположение было выдвинуто со стороны Мор
гана и Мейолла [7] для объяснения несогласия между спек
тром и цветом М82, исходя из факта наличия в ней боль
шого количества темной материи. Согласно Мейоллу [8], в 
пользу этого предположения говорит наблюдаемый крутой 
декремент Бальмеровских эмиссионных линий в спектре 
М82. Ио следует отметить, что это относится к единствен
ному имеющемуся в М82 образованию с сильной эмиссией, 
расположенному несколько западнее ее центра [9]. В окру
жении этого образования имеется темная материя, которая, 
возможно, и могла повлиять на декремент, но, очевидно, от
сюда не следует, что все излучение галактики подвергнуто 
сильному влиянию поглощения.

По некоторым соображениям, приведенным в [9], нам 
показалось маловероятным объяснение несогласия между 
цветом и спектром М82 влиянием поглощения.

Теперь, когда можно считать установленным существо
вание особого подкласса иррегулярных галактик типа М82, 
■отличающихся от обычных иррегулярных галактик тем, что 
они не содержат звездных ассоциаций и заметного коли
чества горячих звезд высокой светимости, указанное выше 
объяснение становится еще более маловероятным.
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мi «ийг И <ЛFiLKlK^Hk.Правда. некоторое покраснение • богаты
содержащих темнею материю, которой. • *•

» in։типе спирали, оезх'словно иорегхлягзые гада «йен и :ю.ание
должно иметь место, но для того, чтобы объяснить всю ра.- 
HHUV между показателями цвета ирреп лирных галактик 
типов Магеллановых Облаков и MS2. надо допустить, 
что светимости последних ослаблены по крайней мере на 
2я՜ 3®. Но в этом случае для многих галактик типа . \ _
получатся невероятно большие светимости, так как их 
светимости высоки и без учета поглощения (табл. I). .

Помимо этого, среди иррегулярных галактик типа 
воощ>- могут быть о»ьекгы подобно галактике NGC 3077, 
нс с* е жа: дне ззеетного количества темной материн, для
которых указанное выше объяснение совершенно неприем՝ 
лемо.

Есть еще одно обстоятельство, которое заставляет 
скептически относиться к объяснению несогласия между 
цветом и спектром иррегулярных галактик типа М82 влия
нием поглощения. Дело в том. что обычные иррегулярные 
галактики и поздние спирали (типа 8с) мало отличаются 
друг от друга по природе населения. Галактики указанных 
типов исключительно богаты О-ассоциация ми и вообще горя
чими звездами высокой светнмоси!, так же как и газовыми 
и пылевыми туманностями.

Если галактики типа М82 представляли бы собой 
обычные иррегулярные галактики, а их большие показателн 
цвета были бы обусловлены внутренним поглощением, то, 
очевидно, аналогичных случаев можно было бы ожидать и 
средн галактик типа 8с.

Между тем, средн сравнительно ярких галактик типи 
$с, количество которых превышает количество иррегуляр
ных галактик почти на целый порядок, таких случаев не 
наблюдается.

Исходя из всего вышеизложенного, мы приходим к 
выводу, что большие показателн цвета иррегулярных га
лактик типа М82 лишь частично могут бы։ь обусловлены 
внутренним поглощением, в основном же они должны быть 
обусловлены природой населяющих их звезд. Ио-видимому, 
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в излучении иррегулярных галактик типа М82 решающую 
роль играет население II типа. При реатьности этого выво
да они должны быть родственными галактикам ранних мор
фологических типов, имеющим относительно ранние для 
своего типа спектральные признаки [10].

Следует отметить, что морфологические типы у мно
гих из рассматриваемых здесь галактик недостаточно оп
ределенные. Например, галактики НОС 972, 3057, 4691 и 
4751 Хаббл отнес к типам Б9р, Бар и БЬр, а Морган [11], 
Сандейдж [12] и Вакулер [13] относят к типу иррегуляр
ных. Галактику ХСС 3077 все относят к типу иррегуляр
ных, но она обладает почти сфероидальной формой и за
метным градиентом яркости вдоль радиуса и не содержит 
значительного количества темной материи. А НОС 5195 
раньше относилась к типу Ер, видимо из-за ее сфероидаль
ной формы и довольно яркого ядра, четко выделяющегося 
на малозкепонированных снимках. Теперь же все ее от
носят к типу иррегулярных, по всей вероятности, из-за на
личия в ней большого количества темной материи, вызы
вающей заметные нерегулярности в распределении ее яр
кости. Недостаточная определенность морфологических ти
пов многих иррегулярных галактик типа М82 возникает 
из-за наличия у них структурных признаков, роднящих их 
с галактиками ранних морфологических типов.

Поэтому наш вывод о том, что основное излучение 
рассматриваемых галактик обуславливается населением II 
типа, становится еще более вероятным. Очевидно, при 
реальности такого вывода наблюдаемые у иррегулярных га
лактик типа М82 относительно ранние спектральные призна
ки должны иметь необычное, возможно незвездное проис
хождение.

б) Наличие нетеплового излучения в длинноволновом 
диапазоне у прототипа рассматриваемых галактик—М82 
можно считать твердо установленным, ибо М82 является до
вольно мощным радиоисточником [14].

Недавтее исследование Сандейджа и Линдса [15] при
вело к заключению, что наблюдаемая на ее периферии си
стема волокон (имеющих природу разреженной газовой 
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расчетам вэрыв произошел

ср.хы. р.еш.р.егс. со «аросп^

взрыва в митральной части этой так-ики. Согласно их 
1510* лег тому назад. •’ мала 

вещест равна 5.б-10’.Цэ*наблюдаемого рзсширзющггося
Указанные авторы находят, что слабое и «лучение волокон 

змнсспол ։ых ли «них. и -«■>■в континууме, так же как и в --------- , ил։
меткая со .иризация их света, выявленная Элышусом | |. 
яв.ю говорят о реальной возможности существования спи- 
хротронного излучения в этой галактике.

С другой стороны, расчеты Г. А. Гурзадяна |1.| пока
зывают. что наблюдаемые иногда у галактик не характерные 
для св-его типа или цвета спектральные особенности, проис
хождение которых трудно объяснить обычным излучением, 
при нзв.сгныл предположениях вз «можно объяснить син
хротронным излучением.

Вышеиз юженное позволяет допустить наличие опти
ческого синхротронного из ту чення в галактиках типа М82. 
чем. по-аи тимом.. н можно объяснить их относите .ьпо 
ранние спектральные признаки, в частности присутствие 
Ба «ьмеровской серин в поглощении. П.'н згом следу ст от
метить. чго рассматриваемые галактики, имея много оощего 
с Мк_’. вместе с тем могут иногда многим отличаться от 
нее. Поэтому допущение наличия синхротронного и «лу
че.та в э.згическзм диапазоне ча.тзг не обязывает к 
идентичному повторению в них всех процессов, происходя
щих в М82.

Следуя идеям В. А. Амбарцумяна [18, 19. ֊0] об гк- 
тивноП роли ядер в эволюции галактик, можно высказать 
прз -.(положение, что иррегулярные галактики представляют 
собой ту стадию развития галактик, когда ядро, исчерпы
вая себя, прекращает свое существование как очаг, нод- 
держи 1зю:цш1 периодическое формирование новых образо
ваний в галактике.

Е-лн иррегулярные галактики в самом деле представ
ляют собой последнюю стадию развития галактик, ’го пере
ход галактик в эту стадию может совершиться почти из 
любого морфологического типа постольку, поскольку среди 
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иррегулярных галактик имеются объекты как типа Магел
лановых Облаков с богатым населением I типа, так и типа 
М82, состоящие в основном из населения II типа.

Р. Ь. ՄԱՐԳԱՐ8ԱՆ

М82֊Ь ՏԻՊԻ ԱՆԿԱՆՈՆ ԳԱԼԱԿՏԻԿԱՆԵՐԱմփոփում
Անկանոն գալակտիկաներ, որոնք 1Հ82֊ի նման ունեն մեծ 

ղուլն ի ցուցիչներ և համեմատաբար վաղ սպեկտրալ հատկանիշ֊ 
ներ, հանդիպում են ոչ հազվադե պ։ 1 աղ լու/է ակում բերված են 
որոշ տվլայներ 11 տլդպիսի, համեմատաբար պալծառ ղալա կտի֊ 
էլաների համարէ Ալս դալակտիկանե րի դուլների և սպևկարների 
միշև եղած անհամապատաս իւանութ լուն ր հնարավոր չէ բացատրել 
կլտնող ն լութի աղդհ ցութ լամբ:

Հևտաղոտութլունր ցուլց է տալիս, որ ի>\82֊ի տիպի ղտլակ֊ 
տիկաներր տարրև րվում են սովորական անկանոն դա լակաիէլանե րից 
ոչ միալն իրենց դուլնով, ալլև մի շարք ալլ կարևոր աոանձնա֊ 
հատկութ լուննե րով, ինչպես, օրինակ, իրենց ա ս տղա լին բնակչու֊ 
թլան բնուլթով։ Եղած տվլս։£ևե ոի հև տ աղոտ ութլունր բերում է 
ալե ևղրակա ցութ լան , որ յ\^82֊ի տիպի դալակտիկանևրի լուսատվու֊ 
թլուեր հիմնականում պալմտնավորվում է II տիպի աստղալին 
բնակչութ լամբ, ալն դեպքում, երբ սովորական անկանոն դա լակ֊ 
տիկաների լուսատվութ լուն ր հիմնականում պա լմ տնավորվում է 
I տիպի բնակչութ լամ բ։

1Լ լոպի սով, լիակատար հիմք կա պնդելու, որ ի\82֊ի տիպի 
օբլեկտնե րր անկանոն դալակտիկաների մեշ կազմում են հատուկ 
ենթադաս։

Շատ հնարավոր է, որ ալս դալակտիկաների վաղ սպեկտրալ 
հատկանիշները, որոնք պալմանավորում են նրանց դույների և 
սպեկտրնե րի միշև դիտվող անհամ ա պա տասխանութ լուեր, ունեն 
ոչ աստղալին ծ աղում։ Օպտիկական սինխրոտրոն ճարւաղալթման 
դո լութ լունր ^/Հ82֊ի տիպի օբլեկտներում շատ հավանական Էէ
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M82 TYPE IRREGULAR GAL AXIES

S u m m a r j

The irregular galaxies with large colour Indices and rela
tively early spectral characteristics similar ։o •>rc ։u’։ M> 
rare. In table I eleven such bright galaxies are listed.

It seems unlikely that the discrepancy between spectra and 
colours of these galaxies can be explained by the influence of 
absorbing matter.

The study shows that M82 type galaxies differ front usual 
irregul.r galaxies not only in colour but also in some other 
important features. Particularly they differ from usual Irregular 
galaxies by the nature of stellar populailon. I he examination 
of some data permits to conclude that the luminosities of M82 
type galaxies are mainly caused by type II stellar population, 
whereas for the luminosities of usual irregular galaxies the 
type I stellar population is chiefly responsible.

To ail appearances ,\\82 type objects form special sub
type of irregular galaxies.

Il is quite possible that early type spectral peculiarities 
of M82 type galaxies (which are at variance with colours) 
have nonstellar origin The presence ol optical synchrotron 
radiation tn these galaxre- is very probable.
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А. Т. Каллоглян

ПЕКУЛЯРНАЯ ГАЛАКТИКА НОС 3656

При изучении бкргкагских снимков области неба в 
районе КОС Е718 мы обратили внимание на довольно не
обычные особенности строения галактики ИОС 3656. По су
ществу НОС 36‘6 является двойной галактикой, главная ком
понента котсрой двумя яркими .перемычками* соединена с 
более слабой компонентой. В атласе взаимодействующих 
галактик Б. А. Воронгова-Еельяминова [1] она отнесена к 
группе галактик типа М51. На картах паломарского атласа 
НОС 3656 си ьно передержана и, кроме отмеченной пеку
лярное™, никаких дрхгих особенностей не замечается. Од
нако на снимках, полученных нами на 21—21" телескопе 
Бюраканской обсерватории, наглядно видно, что яркая ком
понента в свою очередь раздвоена. Узкая темная полоса 
шириной примерно в 3—4", проходящая через центр, разде
ляет ее на две почти равные по яркости половины. Яркость 
по обе стороны от темной полосы довольно высокая. На
правление полосы составляет с направлением линии, соеди
няющей обе компоненты около 20’. Позиционный угол по
лосы 8°. „Перемычки*, соединяющие главную и слабую ком
поненты, как бы облегают первую из них. Однако более 
подробное исследование деталей этого интересного объек
та на наших снимках затруднительно из-за недостаточного 
масштаба снимков (114" на 1 мм).

Темная полоса, разделяющая яркую галактику, по всей 
вероятности, является зоной поглощения. Никаких свиде
тельств в пользу того, что главная компонента является 
двойной галактикой, наши снимки и полученные из них дан
ные не содержат. С другой стороны, колориметрические 
данные прямо говорят о единстве главной компоненты.
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Со«« №««“ . фотограф»-*֊."' л>֊»« <*’ ♦«"- 
Ко-а. 0.-0՛ « • •’>•

и-.,,.. 01-Е* и комбинации с фнльт- нз пластинках .Кодак V с „„«..«л м...00-11. Применила метод двухэтажной кассеты. Ме 
годика наблюдений и измерений описана нами в 1։РС^Ы]>՜ 
щи. работах (см.. например. (21)- Измерения проводились 
сплошным образом с диафрагмой, вырезающей на пластин
ках кзадрат со стороной 5 Г. В каждых лучах измерено по 
гве г. ;ЗСГИ.1КИ Среднеквадратичная ошибка измерений мень
ше О? I.

Ре»՝., ьмты и։мереннй. пос.՜։ приведения к между на 
родной системе с помощью уравнения цвета сот. ас ю (-]. 

эив-.-.:ены в ни -.г карты распределения поверхностной яр
кости и цвет. С левой стороны н сверху карты указаны 
коор лы ’гы центров измеряемых площадок. Геометрическо
му центру главной компоненты, находящемуся в зоне по
глощения. приписаны нулевые координаты. Цифры, отме
ченные на карте курсивом, относятся к слабой галактике. 
Зона поглощения расположена на карге вертиказьно, имен 
абсциссу л=0. Наши измерения выявляют ее недостаточно 
контрастно, так как сторона квадрата, вырезаемого микро
фотометром. была больше ширины зоны.

Интегральная фотографическая звездная величина и 
показатель цвета в международной цветовой системе Для 
главной компоненты оказались равными 13?55 н |-1'!՝01> 
соответственно. Те же величины для слабой компоненты рав
ны 16?35 и и?тЗ.

Средний показатель цвета .перемычек*, соединяющих 
обе компоненты системы, равен 0Т9. Показатель цвета фо
но между двумя .перемычками*: 4 0*8.

Рассмотрение карты распределения яркости и цвета но 
МОС 365։ приводит к следующим выводам.

1. Показатель цвета главной компоненты 3656 гн- 
пичен для эллиптических и линзовидных галактик. Значение 
интегрального показателя цвета (С1—| 1 «00) очень хоро
шо удовлетворяет уравнению цвет ֊звездная величина, полу
ченному Петтитом для эллиптических галактик (3|.
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Фото. 1. НОС 3656 на пластинках «Кодак Оа-О' (экс. бО"1)

4 ото. 2. КОС 3656 на пластинках «Код ж Оа-Е* через светофильтр

00-11 (»..с 40ш)
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2. Средняя поверхностная яркость главной компоненты 
около 22? 2 с кв. секунды дуги.

3. Цвет темной полосы главной компоненты в среднем 
на 0?3 краснее цвета фона (области, заключенной между 
.перемычками*). Это почти прямо говорит о том, что тем
ная зона в яркой компоненте вызвана поглощающим слоем. 
Как мы упоминали, размеры примененной диафрагмы не
сколько больше ширины полосы, что может только умень
шить разницу в показателях цвета фона и зоны поглощения, 
поскольку по обе стороны от последней цвет менее красен, 
чем в самой полосе.

4. Средний показатель цвета соединяющих „перемычек* 
мало отличается от показателя цвета фона.

5. Слабая компонента почти на 0?4 голубее главной 
компоненты. Такой цвет не типичен для эллиптических га
лактик, хотя по виду она напоминает эллиптическую галак
тику. Возможно, что здесь мы имеем дело с пекулярной 
эллиптической галактикой или просто с ярким сгущением с 
относительным преобладанием в нем звезд I типа населения.

По морфологическим и колориметрическим признакам 
главная компонента ЦОС 3656 как будто является эллипти
ческой галактикой. Как хорошо известно, изображения пе
кулярных галактик ЦОС 5128 и ЦОС 3718 показывают весь
ма интенсивные зоны поглощения, проходящие через цент
ры этих галактик. Очевидно, что явление, наблюдаемое в 
ЦОС 3656, похоже на эти полосы.

Поскольку образование зон поглощения в ЦОС 5128 и 
ЦОС 3718 вероятно связано с выбросами вещества из ядра, 
представляет интерес предположение, что и здесь наряду с 
возникновением спутника, являющегося сгущением, выбро
шенным из ядра, могла возникнуть подобная зона погло
щения.

В существующих в настоящее время списках вблизи 
ЦОС 3656 нет радиоисточника.

3 428
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A. T. KAU OGIII V AN

THE I'ia < I.IAR GALAXY XuC 3553

S ii in in a r y

NGC ."656 is a double ijulnxy, Ihe components of which 
are count ted b. menus uf two bright hlament<. On the prints 
of P.֊l .mar Skv Survey Uis oLJlcI is ovciexposed and thus 
no o’h r p>'cu iiiitics are seen.

1 ..»• pLt-s taken by 2I>*-21" telescope of Purakfln Obser» 
vatory show, however, ih.it the main component of NGC 3* 56 
Is cl ar y divided in two pans by an obscuiing layer, which 
passes across Us c nter.

1! e n * .;iated apparent magnitude and color Index of 
Ihe hii iln comp n nt on the lnternnllon.il seal • are equal Io 
l.»?>j.nl : ' i.O respetiv ly. Corresponding data ior the 
faint cimpjnent aft ib?35 find 4 0? 63.
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According to external appearance and colorimetric data 
the main component of NGC 3656 is similar to an elliptical ga
laxy. It is a rare example of the presence of a central obscu
ring band in a galaxy which Is composed of population II.
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Г. А. Гурзадян

О ВОЗНИКНОВЕНИИ ЛИНИЙ ПОГЛОЩЕНИЯ 
БАЛЬМЕРОВСКОЙ СЕРИИ ВОДОРОДА В СПЕКТРАХ 

ГАЛАКТИК ТИПА М82

§ 1. ВВЕДЕНИЕ

Существуют галактики, в отношении которых есть 
серьезное основание сомневаться в звездном происхождении 
наблюдаемых в их спектрах линий поглощения бальмеров
ской серии водорода. Так, иногда, судя по линиям погло
щения бальмеровской серии водорода в спектре, данная га
лактика может быть отнесена к типу А, а между тем по
казатель цвета соответствует более позднему типу, напри
мер О.

В качестве примера можно указать хорошо известную 
иррегулярную галактику М82, подробно изученную Петти
том [1], Холмбергом [2], а совсем недавно—Б. Е. Маркаря
ном и сотрудниками [3, 4]. В спектре этой галактики при
сутствуют довольно интенсивные линии поглощения баль
меровской серин водорода [5], обстоятельство, как будто 
указывающее на преобладание в ней звездного населения 
первого типа, для которого характерно небольшое значение 
показателя цвета—порядка Н-ОТЗ. Между тем, по измерениям 
указанных авторов, М82 обладает довольно большим пока
зателем цвета—порядка-4-О?8, что, наоборот, должно гово
рить о преобладании в ней звездного насе ления второго ти
па. Иначе говоря, судя по спектру, следовало бы М82 от
нести к типу А5 [6], а судя по цвету—к типу С или К [3]. 
Аналогичная картина наблюдается и в отношении других 
галактик (Х’ОС 5195, НОС 205 [3]).

Особое внимание на серьезное расхождение между 
спектром и цветом галактики М82 обратил Б. Е. Маркарян [4],
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гемотвергший вместе С
объяснение, данное Морганом

Ji»v ՛ -•֊ — ֊֊ - иннее расхож теине
. M«soxx>. in. «“■О “ -„„„ощеим имуче»,!.
может быть следствием сильного iu«-«

„ ~‘ X.». — »<֊֊»•"■»

. u... ,. ;.к з отношении даннон’о окл iu-.жны иметь шжжлни*  Хтакп^н-нроисхожд-нне. В случае «тическаи тол

ща v^-3.. Lro вод.^з =:о все.. глубине рассматривае
ма га.акгнки в ли. лях бальмеровской серин должна быть 
иорады или больше единили. Пр*  ՝• ;амных размерах га- 
д. г.. .. ! и ...՛.. -сгн riJiopuv iX атомов н ней существует 
ми tn малыши концентрация водородных атомов во втором 
11-. рге.ическом состоянии, при котором указанное грешит- 
inv v\ .֊г выполнено. Но в о ычиых тля межзвездной сре- 

.՛ л •>•.:.н\ условиях j.՝ требование не выполняет!.
I.,. . ,.՛ ■, jj,, ;|;Д1С ICiHHe oj. ЬМ>. J'OBCI.HX ЛИНИЙ ПОГЛОЩСННЯ 
ie»i веспиго ։i| ihcxo .денн я спектре той и in иной галек 
тики еле ; иеооычных фнш-
чески х условии в и. В настоящей статье с делана попытки 
выяснить условии, при которых могут возникнуть бальме
ровские липни поглощения но тори п в интегральном спектре 
талик.нки, н механизм, поддерживающий зги условия.

§2 ВОЗБХ ЬЛЕНИ! МЕЖЗВ1 1ДНЫХ ПО1ОРО.1Г1Ы\ \TU.MuH 
ИЗЛУЧЕНИГ.М ЗВЕЗД

Б.дсм исходить нт cpepii4ni.il симметричной модели 
• алакгики ..и г erp.i /з с равномерным распределением лнезд, 
и спектра « которых итеутст :ук<т ба.п՛ черот кие линии 
плглощенич (г. е. 1фнна>ыежащих либо более раннему, лп- 
оо пол.е позднему типу, чем Л). Iфечполщаегся также, 
что меж Шейнис пространство н зтой галактике шнолнеио 
водородом со средней концентрацией п0.

В отношении мс.кшездното водорода (н дальнейшем 
речь е лег идти о меж щепном водороде н межзвездном 
пространстве только рассматриваемой галактики) могут быть 
гри предположения: а) водород полностью находи ген в пей- 
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тральном состоянии; б) часть водорода находится в сильно 
ионизованном состоянии (зона НИ), а остальная часть—в 
нейтральном (юна Н1), что соответствует модели нашей га
лактики; в) водород всюду находится в ионизованном со
стоянии.

Для возникновения бальмеровских линий поглощения 
необходимо, чтобы число водородных атомов во втором 
энергетическом состоянии было достаточно велико. Нужно, 
чтобы возбуждение было бы выше определенного миниму
ма. В отношении возбуждения второго энергетического 
уровня упомянутые три случая сильно будут отличаться 
друг от друга и поэтому целесообразно рассмотреть их в 
отдельности.

а. Водород полностью находится в нейтральном со
стоянии. В этом случае предполагается, что галактика со
стоит в основном из звезд поздних спектральных классов. 
Их излучение не может непосредственно возбуждать водо
род. Остается допустить механизм столкновений. Но этот 
механизм дает для степени возбуждения второго уровня 
даже при заведомо невероятном при этих условиях допуще

нии — Те ~ 10000°, значение — ~ 10՜", т. е. /г։ ~ 1О~32с.«՜3,
«X 

_ д
если «х~1 см' (при вычислениях использованы эффектив
ные сечения столкновений, приведенные в |8|). Между тем, 
для возникновения линии поглощения необходимо, чтобы 
и3~10 10 см՜3, которое получается при размерах галактики 
О~ 10000 парсек из условия:

6 = Д>1, (1)

где 6 — оптическая толща галактики в частоте данной баль
меровской линии /, 5/ — коэффициент селективного погло
щения водорода в этой линии.

б. Модель нашей Галактили. В этом случае предпо
лагается, что часть межзвездного водорода находится в 
полностью ионизованном состоянии—в зонах НП, а осталь
ная часть—в нейтральном состоянии —в зонах Н1. В зонах 

НП имеем следующие условия [9]: ~ 100, — ~ Ю՜10
«1 «1
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кU ֊ юпри коэффициенте дилюции
н л, 

рогнженностк всех зон НИ но лу

чу зрения. очевидно. будет меньше Г-’։м‘Ра ц
Тог’а х։я перэой линии бальмеровской серн 1

. < 1 ы-։ г> ՝ 10՜’ < 1. 3-например. пахучим (Зл»»=4. -В 1“ ’ 
следовательно, линия 

Что касается I.,

д,- 10 * сл при «♦ 
другой стороны, общая

Отсюда
- 10՜’ < «

найдем

поглощения не может возникнуть, 
квантов то в зонах Н! пх (։'

больше, чем в случае (at вследствие их диффузии и 
НИ, где они возникают за счет квантов. Гем ш мг тл 
плотное*  и мучения в -онах HI будет очень мала по 
следующим двум причинам: из-за конечной вероятности рас
щепления кванта на два кванта (двухфотоиное и муче
ние) |9|; из-за конечной вероятности поглощения I» кванта 
со стороны межзвездных пылевых частиц |Ю]. Поэтому тре
бование Г^>1 не будет удовлетворено и для зон 111.

Последнее затруднение можно попытаться устранить, 
сделав предположение, что галактика содержит достаточное 
число зве։д типа В1 -В2, наряду с большим количеством 
звезд поздних спектральных типов. Этот случай проаналнзн-
рован количественно при следующих допущениях: темпе
ратура звезды (тип 81-В—) равна 200С(У , радиус зоны иони
зации-15 парсек (при п9 ՝ 1 < ч։ расстояние между двумя 
зв е па ми типа В1 —В2 порядка 50 парсек, коэффициент ди
люции на границе зоны ионизации IV' ՝ 10 |7. При этих ус
ловиях плотность /.. излучения в зоне Н1, находящейся меж
ду зонами 1111 такова, что получается //. ՝ 10 11 ем ՛, г. е. 
на три порядка меньше, чем то, которое необходимо, что
бы /,>|.

§3 условия возникновения линий поглощения.
СЛУЧАЙ СЛАЮ ИОНИЗОВАННОЮ водорода

, (опустим,что межзвездный водород в рассматриваемой 
галактике ве ։де ионизован каким-то способом, ио в очень сла
бой степени. Очевидно, такай среда может служить источ
ником возникновения /.. излучения за счет трансформации 
ионизующего излучения, независимо от природы проис
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хождения последнего. Возникшие кванты будут способ
ствовать увеличению относительной доли водородных атомов 
во втором состоянии л2/л։. Но в силу слабой ионизации по
давляющее количество водородных атомов в этом случае 
будет находиться в основном состоянии, что приведет к 
увеличению абсолютной величины л2. Тогда, при достаточ
но большой линейной протяженлости среды (гатакгики), воз
можен случай, когда требование (1) будет удовлетворено и 
тем самым будут созданы условия для возникновения ли
ний поглощения.

Если даже небольшая часть межзвездного водорода на
ходится в ионизованном состоянии, то она дает эмиссионные 
линии бальмеровской серии. Эта же среда может дать ли
нии поглощений той же серии. В рассматриваемом случае 
как эмиссионные линии, так и линии поглощения возникают 
в кинематическом отношении в одинаковых условиях (оди
наковые кинетические температуры). Поэтому центральные 
частоты этих линий в точности будут совпадать друг с дру
гом. Тогда для определения результирующей интенсивности 
выходящего из галактики излучения следует брать разницу 
интенсивностей линий поглощения и эмиссионной линии.

Обозначим через 1ц интенсивность /-й бальмеровской 
линии поглощения водорода, а через /м — интенсивность 
эмиссионной линии того же номера: в обоих случаях интен
сивности относятся к внешним границам галактики. Очевид
но, для того чтобы в интегральном спектре рассматриваемой 
галактики данная водородная линия наблюдалась в погло
щении, необходимо, чтобы

(2)

Если Н, есть поток излучения в непрерывном спектре 
данной галактики и на ее внешних границах около водо
родной линии а эквивалентная ширина в единицах 
частот этой линии, то можем написать для /,/:

Л/= XV^1. (3)

Написав /// в форме (3). мы фактически всю галакти
ку уподобляем обращающему слою Солнца, с той лишь 
разницей, что источниками непрерывного излучения являют-
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« жи. ,
«ежчгинчм» ииоро։»м«» „цмве —■*  но-

• Ирк >5 иитегри (15) берегся приближенно в конечном пнде, 
М. |1/|.

I.. ц- и«е*м  в с ։•՛։։-. •՝’•՝*
гдоиини- впздио Т.п «леркам уловах Л№

жевмй а гомоз.

(4)

где А.о= ՝ 1 ‘ а I, даеся выражением (В. Поэтому
С | ГЛ

будем иметь для !։• из (3):
/։/-26/7, ?(/.), <5)

где обозначено

о

о

Числовые величины функции <?(6) Д’я некоторых зна
чений 6 , найденные путем графического интегрирования*,  
приведены в табл. 1.

Таблиц։ I

ч 1 ?(Л) У (О»

0 0.886 10 0.1421
։ 0.536 20 0.0*22
2 0.395 30 0.05 0
4 0.266 210 0.0Н2
о 0.230 зно 0.0077

Для интенсивности эмиссионной бальмеровской липни I 
имеем:

/*»•*  — (1--- б՜^). (7)
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где а; = «г1?/ есть объемный коэффициент поглощения, а 
з, —объемный коэффициент излучения и равен

г, = п, А,2 ЛУ1 = п+ пе 2/(7;) Д/2 д*/ , (8)

где 2,(Те} = /ц/1+ пе, п+ и «е—концентрация протонов и 
свободных электронов в среде.

При бозьших значениях имеем из (7)

гшпх 8/ 5//й, = ---  =-----
а, и. я/

т. е. при данной концентрации атомов водорода во втором 
энергетическом состоянии я։ существует максимальное зна
чение интенсивности эмиссионной линии, больше которого 
она не может быть даже при сколь угодно больших разме
рах галактики. В противоположность этому интенсивность 
линии поглощения, как следует из (5), будет тем. больше, 
чем больше протяженность галактики в данном направлении 
(произведение Л? (6) медленно увеличивается с увеличе
нием 6, не говоря уже о возможном увеличении потока 
//,). Ясно, что при достаточно больших размерах галактики 
или при достаточно высоких концентрациях атомов водоро
да во втором энергетическом состоянии интенсивность линии 
поглощения может преобладать над интенсивностью эмисси
онной линии, в результате чего в интегральном спектре дан
ной галактики бальмеровская серия будет присутствовать в 
линии поглощения.

Заметим, что при очень больших значениях ^следует, 
при выводе И7,, допплеровский коэффициент поглощения 5, 
заменить коэффициентом поглощения, обусловленным зату
ханием излучения. В этом случае увеличение интенсивности 
линии поглощения с возрастанием 6 происходит еще силь
нее, а условие (2) выполняется несколько раньше.

Подставляя (5), (9) и а/ == — в неравенство (2), полу

чим:

2*?  Я/ <?(*,)>  а, О (1 - «А (Ю)
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■дм при больших значениях /. будем иметь
(11)

При знаке равенства в (II) мы. очевидно, найден то 
значение оптической толщи 4 и. тем самым, значение кон*  
яентра.;ии водородных атомов во втором чнергегнческом 
ехгочлии, при котором интенсивность линии поглощений ран« 
MHtTCH интенсивности эмиссионной линии: в ♦тлм случае нн- 
не*б'  Н,,ИМ e MdTvrPa-1bHOW спектре данной галактики мы

>дем наблюдать Тогда условие появления линии ногло-
1’.՝ -ет г. г . п условие появления эмиссионной ли

нии
՝ В тайл. 2 приведены величины найденные с помощью 

(Н) и (6) для первой линии бальмеровской серин во юрода 
ри рз «личных «качениях потока (в единичном интервале 

частот) около линии Н. л непрерывном спектре из и менин 
галактики и на ее внешних границах И,. При вычислениях 
принято: «► = п, | см \ дм = jy. ю, ( в

0.-1 10 при / — 1НХ4> |ц| ц этод же таблице при*

Гиблици .*

/Л

10 ” 2.7 10 '•
10՜" 26 10 •
10 " НО 10 •

недены значения л?, определенные из очевидного соотно 
шен ня

я? /՝:
sJJ (12)

где 
/)«

х. 4 Я. 10 " ел*,  а ДЛЯ Диаметр:։ 
10000 ппрсек 5: 3-10я < Ч. ։алактики принято

Как следует и «данных, 
меровские линии поглощения 
и интегральном спектре тех

приведенных в табл. 2, баль- 
нодорола могут возникнуть 

галактик, и которых /« >1.



О ВОЗНИКНОВЕНИИ ЛИНИИ ПОГЛОЩЕНИЯ 45

Н. ~ 10՜12—10՜’3 эрг/см*  секгц' и «։~10՜9—10 ,осм 3 (при 
0-3-10” см).

Последнее требование является наиболее существен
ным. Концентрация л, ~ 10՜9 —10՜’° см՜3 хотя на два-три 
порядка меньше значения л։ для планетарных туманностей, 
но все-таки она достаточно высокая, в особенности в срав
нении со случаями (а) и (б). Такую высокую концентрацию 
п։ можно иметь либо при очень высоких значениях элек
тронной температуры—порядка ста тысяч градусов, что не
реально, когда возбуждение осуществляется путем столкно
вений, либо же при достаточно высокой плотности - из
лучения. Однако, чтобы создать высокую плотность -из
лучения, необходимо иметь ионизованную среду, ибо число 
Л, -квантов,' порождаемых в единице объема в единицу вре
мени, пропорционально л՜*  пе, т. е. л’. Но в отличие от 
газовых туманностей, в нашем случае далеко не важно, 
чтобы степень ионизации в среде была очень высокая; оче
видно, что при заданной плотности среды, т. е. при задан- 

2
ной сумме л*  л։, величина п՜, мало уменьшится, если 

— уменьшится от очень больших значении до единицы. 
«1

Поэтому даже при очень умеренной ионизации, водорода в 
межзвездной среде может получиться достаточно высо
кое значение плотности £« -излучения и тем самым вы
сокое значение пг.

Задача заключается, таким образом, в том, чтобы най
ти механизм, обеспечивающий умеренную ионизацию меж
звездного водорода во всем объеме галактики.

Первое и очевидное допущение, которое можно сде
лать при этом, связано с ионизирующей способностью горя
чих звезд—то, что наблюдается в нашей Галактике. Однако 
в отношении нашей модели галактики это допущение не 
может быть принято по причинам, приведенным выше, во 
втором разделе.

Выход из создавшегося положения, по-видимому, мож
но найти, сделав допущение, что умеренная ионизация во
дорода в этих галактиках осуществляется за счет Ье -излу-
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ЧОШ ГС«.СЧ».-։ге։.чле.,<» ВрОЖСХОЖД СЯМ. М« ГРС ' ‘ гОЧ. 
. некоторых тактиках существуют обширные М*К  
но одиорадмме магнитные волн, в которых .л»’•«՝> *•  
тивлсгские электроны- Торможение .-тих зле..>рот»» 
кнптых гадах сопровождаете» испусканием С,։НЧ։’ • , ՛ 
выучены всех длин вада, в том числе и в ’.•■< *
лученпн (ipit определенных соотношениях ме.кх» 
ыек громов и напряженности поля). Важным момел..՛» Р1։ 
этим является то обстоятельство. что выделение •|1>։.՝ 
чекин иронсх 'V1.՜ иа всех точках галактик:։, нс -.-is «с՛»՝ •֊» о։ 
се о :гн чек .» ’ гл.гцн.i 4 \ в частотах /.< - нзлуче.ьи. а еле՝ 
довэтетьк > процесс транс :юрмзц.!И -к;ин оз » • ■՝ Х’-5Ы՜ 
ввет и֊:ь объем ։ ал л.՛;'։։►>.։ ։что касается /.-и и•чсаич 1 е- 
посрететвенно енн.хро. ранного происхождения. «о нм можно 
пренесреч ) Представляемся полому целесообра и >»м про*  
вести ко и։ ц։ .՛вен нт । анализ выдвинутого гредно... келпи с 
це.։ьл> и.4ясн-ння физических у€.։> •:։։։) в r; xi։x гплак ։кпх.

§ 4 ВОЗБУИ 1ЕН ։Е ВОДОРОДА СИНХРОТРОННЫМ НЗЛУЧ) НПЕМ

Для интенсивности еннхрогрмшого излучения в единич
ном ингерв.1ле частот и в частоте », причем *>*,»,  где 
гр.ииил 4 i . ro.а л мм. 1.101, серии в ■ дц од;։, имеем сле
дующее выражение |12|: 

л,х.

’ 1 1 гз 
ад к н • V- . (>>*Л  (1з)

где г ։ - коицен1|՝ацпя нормальных атомов по орода, х, 
коэ }■ ри. н hi нелрерыпио!о поглощения на один Hei траль- 
ны<1 и ■ Оридп ин том, /7 шшрмже||||оси*  магнитного поля, 
а Л՜ и ; характернг. к-r ,։tepiе։н lecKii.t спектр релятивист
ских элек.ринов:

Л‘г(7:') « /V Z: 1. (14)

Что к ч з-.тея функции < (•,). то ее числовые величины для 
ряда значений 7 .^табулированы в (12j.

1 him ШЮТИОСТЪ /, -HMMienini pt (в случае т 1) 
следу ющнм оъралом: ՛
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Ре=4к^£. Г .А ([.,= £01 кн 2՜ „02 ։ (15)
с л /г/ сп^с 7—1

где — средняя частота £г - квантов. Приняв приблизи
тельно >с~*о,  можем (15) написать в виде:

8֊ С(7) 

сп^с 7 — 1

!+։ Ь;
кн2 V . (16)

Что касается плотности А, - излучения р։, то теория 
свечения газовых туманностей дает следующее приблизи
тельное соотношение между р։ и рс для средних частей 
среды:

Р«=Рс /«=шт£рс, (17)

5» ,
где ш =— , а г» есть оптическая толща галактики в линии

£.в. Однако соотношение (17) написано дзя случая когерент
ности рассеяния, т. е. без учета эффекта перераспределения 
излучения по частота:.՛. В последнем случае зависимость р, 
от ре для средних частей среды можно будет написать при
близительно в следующем виде, исходя из результатов ра
боты В. В. Соболева [18],

Ра ~ ?с ~с V ~ 1п «։ "с . (18)
Если допустить для всего объема галактики /г։~ 1 см՜3 то 
для нее V будет порядка 105, а следовательно, Но.
как показано в [9], при /,>2-108 число актов рассеяний 
будет так велико, что непременно произойдет расщепление 
одного 7.» кванта на два кванта произвольных частот. По
этому следует в (18) ограничиться значением ~с порядка 
104. Тогда член с корнем приблизительно можно принять не
зависящим от те и равным « 1п ш т£ —10. В результате 
будем иметь взамен (18)

р«~10-■։₽ ре. (19)
Подставляя здесь значение рс из (16), а также те = /г։хсО, 
получим:

1±1 3~т
Р։ = §21£0) щу2 ч„2. (20)
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• . н »»1нннцс обье- 

Число вынужденны*  переходов ‘

мв в одну секунду будет л։ х, Количество же 

переходов равно я, .4а. где Д., эйнштейновский ю I 

дненгг вероятности спонтанных переходов. В етацк 

состоянии имеем я,А‘ в» Д»»- Отсюда пай11 м 

относительней о количества атомов ни втором состоянии, ш I 

стаалва также значение г. нз (20):

я։ _ С I'» \>՜ • (24
л, Л՝..4а 7—1

Подставляя здесь з. 6.2-10 ՛ см՜, .4И «4 68 -10*  Л*՜
О = 3.10" см. । также значения остальных постоянных, по*  
лучнм:

1* ’
=6.110“ 1 с(7)лт/г • 122)

л։ I- 1

С помощью этой формулы можем определить величину 
А при заданном значении напряженности магнитного поля Н 

и степени во1б\ждения . а затем количество релятивнет- 
«1

скн.х электронов Л'., с энергией, превосходящей /:՝в, п очном 
кубическом сантиметре из следующего соопюп1ення:

Л',(>£0) |’.\7 (А)</£= 1 К, - (2.3)
J 1 — I /.о
Г.

ли частоты, соотнетству ющей максимуму н спектре 
гормоитого излучення «лекгронон, обладающих энергией 

имеем:

-1.4-10*//  / / й Гел-"1. (24)
\ тс՝/ '

Нас будут интересовать те электроны, для которых 
соответствует частотам, превосходящим частоту понизп- 

нии водорода, т. е когда •֊ 3-10” сек (Х„ ՝ цхю Д). При 
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напряженности магнитного поля рассматриваемой галактики 
Я~10՜5 гаусс найдем из (23) £'о~7.5-1Ои эв.

В табл. 3 приведены результаты вычислений, т. е. ве

личины КН՜ , К и (>7.5-Ю“ эв) в см 3 для различ
ных значений 7 и для случаев// = 10՜5 гаусс кН = 10՜*  гаусс. 
При вычислениях принято /и/л, о=5-10՜’°. В той же табли
це приведены значения Ие 03.4-10։։ эв) при тех же допу
щениях, где /Го~ 3.4-10” эв есть энергия релятивистских 
электронов, при которых испускаются видимые кванты 
(кт ~ 5000 А).

Таблица 3

7 ! 3 4 5

Т+1
КН ' 1.72-10՜” 0.4710՜” 1.13-10՜ ”

// = 10 ’ гаусс

К 1.7-10՜’ 1.5-10՜’ 1.1-10 ’
№(>7.5-10՛*) 1.1-10՜*' 0.7-10՜" 0.4-10՜"
№( >3.4-10՛’) 0.5-10՜*» 0.7-10՜ *’ 1.0-го՜”

Н = 10 ’ гаусс

К 1.7-10՜** 4.7-10՜ 11 1-1-10 *•
№(>7.5-10,։) 1.0-10՜* ’ 0.210՜” 0.4-10՜14
№(>3.4-10”)

1
51.10՜* ’ 2.3-10 *’ 1.0-10 *’

К анализу данных этой таблицы мы вернемся дальше. 
Здесь заметим, что полученные значения хотя на не
сколько порядков меньше, чем. например, в случае Крабовид
ной туманности [13], но они необычайно большие по срав
нению с нашей Галактикой; среднее значение А/, (>3.4-10й) 
для Галактики, по всей вероятности, на много порядков 
меньше приведенных в табл. 3 значений.

Общая энергия релятивистских электронов, заключаю
щихся во всем объеме галактики V, будет 
4—428
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Подставляя здесь Г ~ 1<Г ‘ ~ ‘1՜10 _/* ’ _

Ю ՛1 см՜4 при Н՝ 10՜*  л:пт И V ' Ю ‘11 

10 * глулг. на дем

Е ՝ 10м -у.' при Н ' Ю •* ,у“ ’ 

£ - Кг эрг при Я ~ 10 сдул՝.

Определим степень ноннацни межэвед не։ о во М .» ,а 
при сделтины։ предположение*-  Формула пиан чшии •’! 
синхротронном излучении имеет вид |1-|-

л* 1 ։~ ' ^'1. Д'//' *о * . (-5)
л։ 4« л։»с Л* 7 4-3

в случае ^>1. н
0 >■ с'-’ А7/Л, (26)

л։ 4՜ ՛3 Т + 3

в с... ч;.ч т <1. Конкретные вычисления, произведенные по 
ф ■;՝• . ) с<><т-сг<։о с ; ннымн таи։-3. да։ш следукпцне
значения для ?лек тройной концентрации:

л, 1.2 см ' при 7 ■ 3, 

пе 1.1 см при 7 « 4,

т. с. -лек։роняли концентрация слабо зависит от; и поряд
ка - 1 езт՜3 .

Выше мы видели, что для нозникновеипя линий погло
щения о։1..'ьм<р > см».; серин водоро д։ н спектре галактики 
необходимо, чтобы кон .а՛։։ грация и (.дородных аюмов во вто
ром Сосп янин была бы порядка 10 10 ' < ч 3. При
мем । ։0 ' < ч .С другой стороны, в наших вычн- 

сленн.н иы.ь» принято л,'.7։ =»5«!0՜ “’. ։ ».ес> ։а найдем ч, ~
I 1

<■'< . а. следовательно, тля полной конценграции В (ДО- 
родн х -ломив будем иметь | п -2 см՜4. Тогда

степень ионизации во.юро. а получится равной -֊-~1, т. е. 
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в ионизованном состоянии находится около половины обще
го количества межзвездного водорода.

аким обратом, синхротронное излучение релятивист
ских электронов, по всей вероятности, в состоянии поддер
жать по всему объему галактики ионизацию, достаточно вы
сокую для того, чтобы создать высокую плотность излуче
ния в частотах, и вместе с тем достаточно низкую, что
бы оставить в нейтральном состоянии нужное количество 
атомов водорода.

§ 5. ОБ ОСОБЕННОСТЯХ В ИЗЛУЧЕНИИ ГАЛАКТИКИ М82

Мы предполагаем, что бальмеровские линии поглоще
ния водорода в спектре М82 не имеют звездного происхож
дения; они имеют синхротронное происхождение в том смы
сле, как это изложено выше.

Если в галактике происходит выделение синхротронного 
излучения, то, очевидно, оно будет накладываться на общее 
непрерывное излучение галактики, имеющее звездное про
исхождение. Представляет интерес проверка этого предпо
ложения наблюдениями. Однако мы можем оценить, хотя 
бы приблизительно, порядок интенсивности синхротронного 
составляющего в случае М82, сравнивая ее с Крабовилнон 
туманностью, у которой свечение в непрерывном спектре, 
согласно современному представлению, целиком имеет син
хротронную природу, и воспользуясь тем, что для обоих 
объектов известны энергетические спектры релятивистских 
электронов (для М82—данные табл. 3, для Крабовидной ту
манности—вычисления И. С. Шкловского [’3]).

Обозначим через 4 и 4 поверхностные яркости в фо
тографических лучах М82 и Крабовидной туманности соот
ветственно в том случае, когда свечение обоих объектов 
имеет чисто синхротронное происхождение. Тогда мы мо
жем написать для отношения например для случая 
7=3,

Л /271
4 О։А'։^

Приняв ~ 10000 парсек, К], Н\ = 1.72-10՜19(см. табл. 3)
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//,=■3-10 
отсюда:

Для 
величины 
величины

хи .м«2. и р։ ֊ 1.5 ли.^к. л,—։--։° ' Р', * ,
* гаусс для Крабовидной туманности |13]. найдем

А-ю- <28>
р

остальных значений 7 полу чается тот же норн ток 
у։Заметки, что этот результат не зависит от 
напряженности магнитного пола.

С другой стороны, средние наблюдаемые поверхностные 
яркости М82 и Крабовндной туманности по порядку величи
ны одинаковые [3. 14. 15|. что противоречит полученному 
выше значению (231, согласно которому М82 должна оыть 
на порядок ярче Крабовидно։։ гуманности. В действительно
сти, по-вндимому. доля синхротронного излучения в М82 
должна быть в несколько ра«. а может быть даже на поря
док меньше интенсивности непрерывного излучения М82 в 

ф_>тогрзфически\ лучах. На это указывает сравнительно не
большая степень поляризации света М82; согласно измере
ниям Элвюса |14|, средня!։ ее величина по всей галактике 
порядка З’ц, а на ее краях доходит до десяти и больше 
процентов.

Указанное противоречие можно устранить, если иметь 
н виду след., кнцее обстоятельство, на ко горле обратил наше 
внимание В. А. Амбарцумян. Нам неизвестны причины появ
ления такого огромного количества релятивистских электро
нов в галактике М82. Но можно утверждать, что они по
явились в результате какого-то импульсивного явления, 
например взрыва, которое имело место очень давно, по
рядка миллион.։ лег тбму назад. Непосредственно после это
го конце։։грани» релятивистских электронов была во много 
раз выше, чем сейчас. Поэтому найденная нами выше кон
центрация релятивистских электронов, так же как и вы шин
ная последними ионизация межзвездного водорода, как раз 
относятся к этой нюхе. В дальнейшем релятивистские элек
троны будут быстро уходить из галактики и тем самым 
уменьшится их средняя конце։։грация, а межзвездный во
дород будет .ынтельно находиться в состоянии .высвечива
ния-, которое, как показывают расчеты, будет происходить 
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гораздо медленнее. Иначе говоря, хотя общее количество 
релятивистских электронов все время будет убывать, про
цесс возникновения новых квантов путем рекомбинации 
свободных электронов с протонами будет продолжаться еще 
долго. „Время высвечивания”, согласно В. В. Соболеву [19], 
дается следующим соотношением:

х 10й 
г ~ — сек.

П,
В нашем случае пс ~ 1 см՜3 .Отсюда получим 2~ЗООООО лет.

Таким образом, за время порядка миллиона лет концен
трация релятивистских электронов могла бы уменьшиться 
около ста раз, в то время как состояние межзвездного водо
рода остается таким же, как в эпоху появления релятивист
ских электронов.

Несмотря на некоторые неясности в приведенных со
ображениях, одно несомненно: сам по себе процесс появле
ния релятивистских электронов в том или ином объекте, в том 
числе и в галактиках, является нестационарным явлением. 
Поэтому и не следует ожидать согласования между некото
рыми физическими величинами, относящимися к различным 
эпохам развития рассматриваемой галактики.

Если в галактике присутствуют релятивистские элек
троны, испускающие световые волны, то естественно предпо
лагать также присутствие в ней электронов с несколько 
меньшей энергией, испускающих волны в частотах радио
диапазона. Между тем, в отношении М82 установлен факт 
радиоизлучения, правда, не очень высокой, но и не очень 
малой излучательной способности [16|. Как дискретный ра
диоисточник, М82 слабее Крабовидной туманности на два по
рядка. Тем не менее радиоизлучение в М82 не может иметь 
тепловую природу, и в этом смысле она является типичной 
радиогалакгикой. Если принять отношение излучательной 
способности в оптическом диапазоне к радиодиапазону за 
единицу для Крабовидной туманности, то это отношение для 
М82 составит порядок 100.

Но выше утверждалось, что синхротронное излучение 
в оптическом диапазоне для М82 составляет меньше одной 
десятой части от общего видимого излучения. Поэтому ука-
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дниое отношение .-.ля М82 ■ действагельн<ск • чго
эе дсош. Таким образом. -.аже ПР։։ предпл • 

наклон мергстическиго сяестра релятивистски։ *н1 Рк 
яо всем иигераоле от радио до оптического ^и»па *онл  ** 
ноет»' едина кив в Крабивндиой туманности н в • ‘
КОШ1.։Ии М1 А : • реДПЛГаНК ЧО11 ИЛЛХ Ч.’ТС.՛.»!։>՛՛ с.-‘4' ։ *“ ь|*

„ оптическом галазоне синхротронного происхождения 
и на. ллиаемо ։ их:.нательной способностью в ра толиапа- 
зоне Л'.՝՝-’ ле лень с.иьно отличается от величины эо-
го ог,,>ш.нии для КраСюви.’.ной туманности. Вм.с.е с >ем 
нет о.՝;.՛՛, si.: ։и ежи .агь точного совпадения наклонов аНер-
геги . . х с.хк.р.'В электрон>в в о.онх объектах.

В галактике MS2 iс словно присутствует пыль. 1е, но 
всей 8.-՝о>;thoc.ii. боль не » центра ьны\ областях и мень
ше в :• , ил. В периферии меньше и хве.ная концентра
ции. Э.<j . н .чнг, что .холя синхротронного и мучения в об
щем и ..учении галактики д.-...кна бы.ъ бо льше в ее нерн- 
j -p ։1. Иначе ;\<ьоря. в более .чистом*  няде еннхрогр-.шное 

из уч вмеможйо лет мблмдать в перифери.шых областях 
га. аи.ик : 1 ели это так. го но крайней мере следующие два 
эффекта следовало бы ожидать.

■с. Степень голяри ;ацни снега должна быть В пернфе- 
рн.пгдх час. 'Х галактики av-. гио бал.ше. чем в ее цент- 
ральа их областях. Это в отношении Мб2, по-внднмому. 
им ег место; ио наблюдениям Элвюсл [14| степей., нолирн- 

.1 > и., : них частях ч:ой iгики состаиляег десять 
и больше процентов.

<՛. Пока are ib диета в Периферийных областях галакгц- 
лИ ■ '' ՛•՛•' ’• '*ыть  !■ ли • >.х к тому, чю соитие тс гну г г теорети
ческом. ипчению показагеля цвета при синхро тронном iii.iv- 
՝ ении. Но ii.K дю-.енннм Б. Е. Маркаряна и согрудннкон |3|, 
пока и,ель цв?га на периферийных частях Мх2 порядка ■>- 
iO 0Г4, между тем теоретическое значение показа- 

Гела Га при СИНХРОТРОННОМ ИЗЛуЧсННи pfiBHU-f-0m38 при 
т =3 и +ОТ52 при 7 ^4 [12].
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§ 6. НЕКОТОРЫЕ ЗАКЛЮЧЕНИЯ
Изложенные выше соображения относительно синхро

тронной природы линий поглощения водорода в галак гиках 
типа М82 позволяют предсказать ряд эффектов, поддающих
ся проверке наблюдениями.

1. Спектр синхротронного излучения меняется с дли
ной волны медленнее, чем спектр излучения звездной со
ставляющей галактики. Иначе говоря, доля синхротронного 
излучения в общем непрерывном излучении должна быть, 
например, больше в области коротких волн и меньше в об
ласти длинных волн. Если эго так, то следует ожидать за
метное увеличение степени поляризации света М82 при пе
реходе от длинных волн в сторону коротких волн.

2. Судя по снимкам галактики М82. наблюдаемое звезд
ное излучение в ней имеет далеко не равномерное распреде
ление. В противоположность этому синхротронное излучение 
должно иметь по всей галактике более равномерное распреде
ление. Поэтому доля синхротронного излучения может резко 
меняться при переходе от одной точки изображения галактики 
в другую, соседнюю точку. Иначе говоря, всегда можно 
выбрать две близко расположенные точки на изображении 
Ми2, где степени поляризации будут резко меняться при 
преходе от одной точки к другой(когда наблюдения ведут
ся на одной и той же длине волны или в одном и том же 
интервале длин волн).

3. В третьем разделе показано, что когда оптическая 
толща среды (6) в частотах бальмеровской серии водорода 
меньше определенной величины (^), то такая среда может 
дать только эмиссионные линии. В центральных частях М82 
это требование, по-видимому, не выполняется, поэтому там 
водород наблюдается в поглощении. Но очевидно, что в 
периферийных частях галактики, вследствие небольшой ли
нейной толщины среды, может иметь место условие 
поэтому в этих частях бальмеровская серия водорода дол
жна наблюдаться в эмиссии. Совершенно ясно, что на таких 
отдаленных от центра галактики частях не могут существо
вать горячие звезды, и поэтому эмиссионные линии могут 
появляться только благодаря синхротронному излучению,
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если. конечно. на расстояниях еШесущесТ.у»т^г«нт֊ 

ше поля ■ релятивистские электроны ихжнон э <.- _
Таким образом, галактики. подобные .к-. х Р 

которых ; рИСХТСТВХЮТ ба. ЬМерСВСКИе ЛИНИИ БО..Ор • х 
звездного происхождения. являются необычными ооьс 
Объем эти։ галактик .зполнен релятивистскими электронами 

!Л"‘‘ —— СМс очень высокой концентрацией - поря’.ка И 
при энергии электронов порядка 3-10“ -«• Меж «вечны 
водород в них хотя и имеет несколько большую концен
трацию порядка 2։\м . но для него характерна смерен

ная степень ионизации ‘ ՝ 1^ Какая-то часть непрерывного 

излучении в наблюдаемом интегральном спектре этих галак
тик имеет синхротронную природу. Укатанные галактики 
одновременно могу являться достаточно мощными источ
никами нетеплового радиоизлучения.

Приведенные соображения говорят об особом космого
ническом значении галактик красного цвета с бальмеров
скими линиями поглощения в их спектрах. Вопрос о том, 
составляют ли эти объекты обособленную физическую груп
пу или же представляют собой один из этапов развития бо
лее широкого класса галактик, тзелужнвает особого рас
смотрения

В заключение пользуюсь случаем выразить глубокую 
благодарность академику В. А. Амбарцумяну и Б. Е. Мар
каряну за весьма интересные и разносторонние обсуждения 
настоящей работы

Т. И Դ11Ո'!(11ԴՅԱՆ
41'1ԼԾՆհ ԻԱԼՄԻՐՅԱՆ ՍՆ('ԻԱ8Ի ԿԼԱՆՄԱՆ ԴԾԿՐԻ 1ԼՌԱ£ԱՏՈԻՄՀ ՏԻՊԻ ԳԱԼԱԿՏԻԿԱՆԵՐԻ 11ՊԵԿՏՐՈԻՄ

Ա մ փ и փ ո । ։ք
Ներկա աշխաաանրամ փ„րձ I „7„/ա։, Млг տ/յԱւՒ 

աՒէանևրի .պ^րներ^յ ,րա.պ, րաւյհրւան սերՒաւի ք„անման 
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գծերի առաջացումը բացատրել նրանցում ոելլատիվիստական էլեկ
տրոնների առկա լութ լամբ։ £արձր էներգիա ունեցող է լև կտրոնն երր 
քյքքց-^ւՕ12 երգ), արգելակվելով գալակտիկա լի մագնիսական դաշ
տերում (Ւ1 ~ 10՜՜° գաուս), առաքում են սինխրոտրոն ճաոագալ- 
թում բոլոր հաճախական ութ լունն երում, ալդ թվում և սպեկտրի 
Լ€ (կարճալիք) մասում։ Այնուհետև տեղի է ունենում ԼՇ քվանտ
ների վերափոխում դեպի ԼՂ քվանտները համաձալն ղազալին
միղամած ութլսւնների լուսավորման .թլանր։ Եվ քանի որ
գ ալտ կտի կա լի օպտիկական հաստութլունը գծում շատ մեծ է, ապա 
անխուսափելիորեն կստեղծվի ճառագալթման բարձր խտու֊
թլունէ 'Լերջին հանգամանքը կբերի ատոմեերի քանակութլան մե- 
ծագմանը Հրածնի երկրորդ էներգետիկ մակարդակում։ Ստեղծվում 
է այնպիսի դրութ լուն , երբ գալակտիկա լի օպտիկական հաստու
թյունը ջրածնի բա լմեր լան սերիա լի գծերում դաոնում է զգալի
որեն մեծ մեկիդ։ Ալս պա լմաններում հիշըսլ սերիան կարող է տալ 
միայն կլանման գծեր։

ում ռելլատ իվիստական էլեկտրոնների խտութ լունը 
ռտացվե լ է արտակարգ բարձր' 10 —10“^ էլեկտրոն մեկ սմ^-ում: 
Միջաստդալին ջրածնի խտութլունը թեպետ շատ մեծ չէ 4?
աք՜^յ# րալգ նրա համար բնորոշ է իոնացման ցածր աստիճանը

ի\Հ2֊ի դիտվող լուլսի մի մասը պետք է ունենա սինխրոտ- 
րոն ծագում։ Ալս գալակտիկայի լուլսի բևեռացված լինելու հանգա
մանքը, ինչպես նաև ոչ ջերմալին բնուլթի ռադիոճառս։ գա լթման 
առկա լութ լան փաստը խոսում են աշխատանքում առաջ քաշված 
տեսակետի օգտին։ G. A, GURZAD1AN

THE ORIGIN OF BALMER ABSORPTION LINES IN 
SPECTRA OF M82 TYPE GALAXIES

Summary

An attempt is made to explain the origin of Balmer lines 
of hydrogen in spectra of M 82 type galaxies. The Balmer ab
sorption lines of hydrogen in irregular galaxies are of nonstel- 
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Г. А. Гурзадян

ФОТОМЕТРИЧЕСКОЕ ИССЛЕДОВАНИЕ ПЛАНЕТАРНОЙ 
ТУМАННОСТИ NGC 7293

Известная планетарная туманность в созвездии Водо
лея NGC 7_93 является самой большой по видимым разме
рам (12'Х 15х) и одной из слабых по поверхностной яркости. 
По внешней форме она принадлежит к типу Ball, т. е. би
полярный первого типа со второй оболочкой [1]. Это зна
чит, что туманность NGC 7293 довольно развитая и что в 
ней должны присутствовать магнитные поля.

Туманность NGC 7293 интересна во многих отношениях 
и прежде всего тем, что, судя лишь по ее очень большим ви
димым размерам, в десять-двадцать раз превышающим сред
ние видимые размеры планетарных туманностей, нельзя еще 
сказать, является ли она гигантом или же очень близка 
к нам. Достаточно сказать, что существующие оценки ее 
расстояния разбросаны в пределах от 50 до 1050 парсеков (!). 
Интерес вызвала и некоторая причудливость формы этой 
туманности, совершенно ошибочно, как увидим ниже, ин
терпретируемой как наложение или пересечение двух газо
вых обо точек (колец) друг с другом.

Несмотря на очевидный интерес, который, как нам ка
жется, может представить NGC 7293, в частности, для тео
рии формы и структуры планетарных туманностей, она до 
сих пор не была изучена в должной степени, разумеется, 
по причине ее низкой поверхностной яркости, делающей ее 
трудным объектом для обычных телескопов. В настоящей 
работе делается попытка восполнить этот пробел.



go Г. А. ПТЗАДЯН

$ 1. РЕЗУЛЬТАТЫ ФОТОМЕТРИИ

Осенью 1962 года на 40’-светосильном (1:2) телеско
пе системы Шмидта Бюраканской о< серваторин были го.ту- 
чены два удачных снимка туманное™ NGC 7193. которые и 
аегли в основу настоящей работы. Снимки получены на 
пластинках Kodak 1СЗа-Е через светофильтр Шотта KG-1. 
П?н такой комбинации эффективная полоса фотографиро
вания оказалась в интервале 6200—6tO\\. при максимуме на 
/.6400А и с хорошим пропусканием при Н> (6563А). Поэто
му дальше все фотометрические данные об этой туманности 
следует отнести в основном к линии Н« и частично к 
красному дублету запрещенных линий однажды ионизован
ного азота (6548 |N П| и 6584 [N П|).

Стандартизация фотопластинок осуществлялась с по
мощью внефокальных изображений звезд области скопления 
Плеяд, фогокрасные величины которых известны |2J, а кал- 
либровк։—с помощью фотометрических отпечатков, полу
ченных на двенадцатиканальном трубочном фотометре. Из
мерения почернений произведены на микрофотометре МФ-2 
Бюраканской обсерватории через диафрагмы квадратной фор
мы с .ьнеиными размерами 0.2\0.2 мм или с угловыми раз 
мерами 19*.б 19.6. Построение характеристических кривых, 
редукция фотометрических данных для перехода на обще
принятую систему звездных величин осуществлены обычным 
способом. Удачный выбор экспозиции при получении сним
ков туманности позволял все время работать на прямоли
нейном участке характеристической кривой, н пределах по
чернений от 20 до 8 »® п; только для второй (наружной) и 
очень слабой оболочки (вернее, куска оболочки) приш
лось местами перейти на криволинейную часть характерис
тической кривой.

При одном промере каждого и з снимков производилось 
около 4000 измерений-в пределах изображения туманности 
и ее второй оболочки, а каждый и i промеров двух пла
стинок (№ 24 и 34) повторялся по 2-3 раза. Благодаря 
этому удалось построить достаточно подробные нзофогы для 
всей туманности. На рис. 1 приведен вид этих нзофот для



Планетарная туманность Г\ОС 7293 в л. чах На+[ЫИ] (Ю* те
лескоп Шмид1а Бюракаксьол Обсерватории)
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основной туманности (без второй оболочки), построенных по 
пластинке № 24. Цифры на кривых означают интенсивности 
в линии Н« + [.М II] в произвольных единицах.

На приведенных изофотах отчетливо выступает, преж
де всего, биполярность в структуре туманности, т. е. повы
шение яркости или образование „шапок” на концах ее малой 
оси (1—1); в то время, когда максимальная яркость оболочки 
на концах большой оси (II -II) составляет 25—30 единиц, на 
концах малой оси она доходит до 60—70 единиц. Яркость 
же в центральной части туманности составляет около 12 еди
ниц. На рис. 2 приведены фотометрические профили туман
ности по главным сечениям—„экваториальному (1—1) и „по
лярному” (II—П).

Поскольку измерения почернений на пластинках произ
ведены непрерывным рядом, то простым суммированием ин
тенсивностей в отдельных точках мы можем определить ин
тегральную яркость туманности. Она оказалась равной 9 ?34—

Рис. 2. Фотометрические разрез՛., туманности 1^С1С 7293 по эквато
риальному сечению (1—1) и по магнитной оси (II—II).

2. МОС 7303-ի լո Լսաչափ ական կար^աէքեհրը I-- 1 և 1|—Ц
թյունն ևրովէ

по пластинке № 24 и 9?45—по пластинке № 34. В среднем 
можно принять 9?4. Это и есть интегральная яркость ту
манности ЦОС 7293 в фотокрасных лучах. Чтобы получить 
отсюда интегральную яркость туманности только в линии ՒԱ 
водорода, следует еще внести поправку за блендирующий эф
фект линий 6581 [Ц II] и 6548 [Ц II]. К сожалению, нам не 
известна относительная интенсивность хотя бы одной из этих
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. .ин гх маиности. Поэтому при- 
дмнмя для рэссмятрнваемоА - “ • ( .| кзк среднее

сшм. илтсти и) + e:4S (N П| к с.пар- "£• <* - ՛ ■ ■ >•՝ "i» ՛-”■ 

.о 1^т“д. м« .е» «»".<*»> «•” »'«»■
мой яркости туманности NGC 7д93 в •։ННИН

мем

кие
ной

Н.:

пм =9Т9.

Для ряда туманностей. в том числе и для Nut .Л.», 
имеются • 1К гсфатоме’рические измерения т> Де....:՛ |4| в 
линии Н#. Полная анергия, излучаемая туманностью NGC 7293. 

в ап..; ..и .ИИ рил <а/ =15-10 ‘ >рг/сл* лж. К сожалению, 
н.п не и .* с.вл о.ношение Н Н.‘ для згой пм.ююс.н. а 
такие .՛՛ . >"֊ч с:ь е. ж • I. и • ՝• •'--•>։ системы зведдпых ве
личин в лучах Н«. Некоторою грубую оценку можно по
дучить. приниэм । I и делая сравнение с (о нцем 
(£ф=1.37.10‘ .'Л - и- х нг 26.95). Тогда найдем 

ш.= 10.6.
Чго касается Глне ганне։1 оценки |5] фотографической 

иигегрмь .֊՛ н| I. ;и 1 ֊՝ зиностп ХОС “293. равной 6՝; 5 а 
4<>.о •՛ ч..ь , очеьи - . (• ), ю се следусг признать 
явно ошибочной.

- А Ч •..МРОННОП KOHLU’IITPAIIIIII

< ։»։՛. ; сно иитсрнрет: гни, данноГ| и |1| л.л формы би
полярных 1:.:ти։ гяриых т. м нпосги . у них большая ось 
(при... осн, пер;. • рн.:ч линии, соедини кмцей обе 
.н и։ ...|") о. ।. п{.-нино яг. и։ .чч| осью пространсгпениой 
снмыег.ии г \ а.1Н< с: и. Иначе говоря, биполярные 1ум: нио- 
стн пре т. в.: со о н. а вращения вокруг их большой 
осн. В с . ֊.„е М1С 7. 3 осью симметрии (осью вращения) 
яп.1я« 1ся II- II. з -лвап [шальное сечение к манноенц нро- 
Х0ДЯП1С1 че| <.» I-|. пре. . ;ав. ясч собой окружность шли 
ко.п.цо> с О..1Ш. КО1 нм [ )спр»-делением леК1ропно„ кош.енг- 
pai.nn по весы радиальным направлениям. ИСХОДЯ ИЗ этих 
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соображений, можно определить распределение электронной 
концентрации по радиусу туманности в ее экваториальном 
сечении. Разумеется, этого нельзя было бы сделать, если 
бы пространственная ось симметрии туманности (II—II) не 
оказалась перпендикулярной или почти перпендикулярной 
лучу зрения, как это имеет место в рассматриваемом слу
чае. Чю это так, следует из сильно выраженной биполярной 
структуры туманности.

На рис. са приведена кривая рас։ рзделения средней 
наблюдаемой интенсивности но сечению 1 — 1; она построе
на путем усреднения обеих половин (восточной и западной)

Рис. 3. К решению задачи об определении распреде
ления электронной концентр, ц ։и по экваториальному 

сечению тзка шости.

кривой рис. 1 (сплошная линия). Интенсивность в центре 
туманности (х=0) здесь и дальше принята за единицу. Рас-
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стояние .с исчисляете в единицах видимого радиуса туман- 

поста (л«1 из ее внешней границе).
Представим интенсивность на произвольном расстоянии 

от центра /(л) в виде суммы двух членов:
/(<)«/,(։)-*•/, (л) О»

(алее выберем функцию /։ (л) в следующем виде.

/։(х.в/? (1 - д’). (2)

где /?■!. График этой функции изображен на рис 2/>. Тог

да числовые величины /. (л) можно определить из соотно
шения

/։(Л» » / (X)<3’

Кривая же функции /.(л) приведена на рис Зс. Благодаря 
гаком;. разделению, оказывается, функцию /։(л) можно оу- 
։ет довольно хорошо аппроксимировать гауссовой кривой 
вида

/։(л)-/?е ’(л 'Л (4)

где
/"=1.9.

? «22.5, (5)

хо—0.7.

I рафик этой функции поклшн на рис. Зг точечной линией.
Нашей задачей является определение функций /,(г) и 

‘«(г), т. е. зависимость коэффициентов излучения (величина 
энергии, излучаемой единицей объема туманности) от про
траве гневного раднхеа туманности г по известным /.(л) и 
4(л).

Как известно, решение аналогичных задач в случае 
сферически или цилиндрически симметричных конфигура
циях сводится к решению уравнения Абеля, которое в на
ших обозначениях пишете»! в следующем виде:

I о Г /(л)</л

* л- з ’ л
(6)
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Подставляя (2) в (6), найдем для *1(х):

Ч (/•) = ֊ /И, (П

где обозначено

,, ч 1 I 11 20 1 /яч
/(г) = ---------------г* 4֊г . (8)/1 — г| 9 9 |

а՜г измеряется в единицах внешнего радиуса туманности.
Кривая, функции ^(-) приведена на рис. 4 (в единицах 1/к).

Рис. 4. График функции <։(г). 

И՛ <• /Дг)

Перейдем к определению /,(г). Имеем из (4) и (6):

1°2 д Ր е ֊«*֊*>' ах
(9)

К сожалению, интеграл в (9) в общем случае не 
берется в конечном виде; только для случая х>г0, т. е. 
для случая менее интересного для нас, этот интеграл берет
ся в конечном виде и то через цилиндрические функции 
мнимого аргумента [0]. Поэтому мы сочли целесообразным 
прибегнуть к численным и графическим методам интегрирова
ния и дифференцирования подынтегральной функции в (9). 
Для этой цели сначала была вычислена функция ф (х, г)— 
— ~ х ~ г для ряда заданных значений г, а затем
для каждого значения г вычислялся интеграл 
5-428
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Лг)_ Г?(*. г)Ль <•<»

Числовые величины функции Ւ (г) приведены в табл. I 
.. единица։ 1.«>. 3 ив Р»с- °~*е графив. Зиген было осу 
щесгхкио численное дифференигроввине Итон Ф^нн.

Г Л (Г) ժՀ։ր,| 
«Г 1

Կ (Н 7. (г) / (г)

0
0.U3 
0.Л6 
0.428 
0.570 
0.643 
0.078 
Ս.715 
0.793 
0.823 
0.858 
0.8 5 
0.930
1

0.37 
0.43 
0.50 
0.64 
0.85 
1.Ս0 
0.89 
0.71
0.44 
0.30 
0.18 
0.08 
0.Ս4 
0

0.22 
0.3 
0.50 
0. 0 
1.25 
1.83 
4.50 
з.ю 
2.25 
2.1» 
2.00 
1.5 > 
1.00

0.4
0.47
0.52
0.55
0.55
0.53 '
0.62
0.51
0.47
0.44
0.41
0.37
0.32
0

1.04 
1.62
2.45 
4.4» 
6.10 
9.14)

'.2.ио 
15.30 
11.1» 
10.>0
У.8» 
7.35 
4 ЛО 
0

1.48
2.0.» 
2.97 
4Л5 
6.b5 
9.53

22.52 
15.71 
11.47 
10.74 
10.21
7.72 
5.22 
0

fit)
Ю ■ / ։
09 • / \

/ \
օւ Հ \
Ք® / \
«5 \

М \
аз \
м \
ai \

Д L а-----а------ 1------1------>------------1------•--- 1—=лл---------
or вг оз м os os օր оа оо го г

Рис. !>. К ւ дшенпю интеграла Абеля для н.1хиждсин>1 
функции I, |г). 

14- *. 1ւրԿՒ >։.-.*„-/> /-.a^-ն — ԼԴ-Г 1,{г) 
.к." որո,երւ նպատակի.
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т. е. было определено дГ(г)/дг для тех же значений г. В 
табл. 1 приведены абсолю!ные значения дР(г)/дг.

Теперь мы располагаем всеми данными для определе
ния ։։(г), а затем полной излучательной способности еди
ницы объема туманности на расстоянии г от ее центра I (г) 
из соотношения:

<(г) = *։ (г) +4 (г). (11)

Числовые значения /(г) в единицах !/- приведены в 
последнем столбце табл. 1, а приведенная на рис. 6 кривая 
дает наглядное представление о распределении излучатель
ной способности единицы объема туманности вдоль радиуса 
(в относительных величинах).

Рис. 6. Зависимость объемного коэффициента из
лучения ։(г) от радиуса в экваториальном сечении 

туманности КОС 7293.
Նք. в. Ծա^այային ճառագայթման գործակցի Цг) կա֊ 
իւու֊մց չաոավգից КОС միգամածության հասա֊

րակածային կարվածքում!

С другой стороны имеем: пв (г) ~ 1*1» (г), где пе (г)— 
электронная концентрация в туманности на расстоянии г от 
ее центра. Этим и исчерпывается решение задачи об опре
делении распределения электронной концентрации в эквато
риальном сечении туманности ЬЮС 7293 в относительных
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велячаиах. Однгко мы можем определять абсолютные зна
чения л,(г) в любой точке на экваториальном сечении ту- 
ыаннхтн. если хотя бы для одно.! точки будет известно ее 
абсолютнее значение. Для этой цели мы можем воспользо
ваться измерениями Остерброка |7| отношенияi ДМ
пяти точек а области . шапок* туманности NGC ^93; они 
оказалась в пределах 1.30: IX Эго дает .ля^ электронной 
концентрации в области «шапок* 140- .80 ».м . Примем в 
среднем л, /аабл.) = 160 см՜'. Заметим, что зга величина 
найдена самым надежным методом определения ."лекгрон* 
ных концентраций туманностей—методом отношения£*.>;.$ /лгх.

Приведенная величина электронной концентрации 

(16' с.м ) хотя и относится к власти .шапок*, она еще 
не является максимальной концентрацией на экваториальном 
сечении туманности. Данные Остерброка об отношении ин
тенсивностей линий 3729А и 3726А являются усредненными 
вдоль луча фения в области .шапок". Восполь.пясь кри
вой на рис. 7 (или рис. б), а также имея в виду, что

Лю»՜1

«о I
I

о! от лз os oi oi ~os os to՜t

Рис. 7. Распределение з.чекфошюй концентрации л» (г) 
в экнатори։лыюм сечении туманности NGC 7293.
Н' Т. Пг (Г)

•r^re

отношение / приблизительно обратно пропорцио
нально электронной ֊концентрации, найдем приблизительно: 
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лг(тах)%1.3 п„ (набл)=210 см՜3. Это одновременно есть 
концентрация на расстоянии г ==0.67 (в нашей системе единиц). 
Отсюда уже нетрудно перейти от распределения относитель
ных величин функции пс(г) к распределению ее абсолют
ных величин. Результаты приведены в табл. 2.

Таблица 2

Г 0 0.1 0.2 0.3 0.4
0.5՛ 0.6 

1
0.С7 0.7 0.8| 0.9' 1

пе(г) см՜3 57 62 67 80 95
106^ 119| 210

190
| 1

135| 115 —

На рис. 7 приведена кривая распределения электрон
ной концентрации в экваториальном сечеиии туманности 
НОС 7293. Как следует из этого рисунка, пе(г) растет с 
увеличением расстояния сначала довольно медленно, затем 
около внутренней границы оболочки оно резко возрастает, 
достигая сравнительно узкого максимума на г =0.67. Далее 
пе(г) падает медленно, исчезая на внешней границе туман
ности. Отношение максимальной электронной концентрации 
в оболочке (210 см 3) к концентрации в цен ре туманно
сти (57 см 3) равно около 3.7*. В качестве средней вели

чины электронной концентрации в экваториальном сечении 
туманности можно принять пе ~ 115 см՜3.

Обращает на себя внимание разница в характере изме
нения электронной концентрации по обе стороны от макси
мума плотности: оно происходит более резко на внутренней 
границе оболочки и менее резко на ее внешней границе. 
Впечатление такое, как будто на внутренней границе обо
лочки действует какое-то давление. Быть может, это является 
указанием того, что электронная температура в централь
ных областях планетарных туманностей несколько выше 
электронной температуры в оболочке [1].

.* Следует заметить, что оценка пе для центральных областей ту
манности менее надежна, так как формула 16) не применима для очень 
малых значений г
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о распределении элек- Рсе приведенные ралу »ле։‘|։м > г₽ \ \гдл-чтся к экваториальному сечению
П г мавносХ ХйС 7293. Чго касается распределения 

электронной концентрации в полярном сечении (11-11). то 

для него эти рассуждения неприменимы, так как туман
ность не обладает радиальной симметрией в этой плоскости 
При желании вывести «ак м распределения электронной кон- 
центра ин в сечении 11-И необходимо сперва вывести этот 
«кон указанным выше способом для ряда сечений туманно
сти, параллельных экваториальной плоскости (1—1).

§ з расстояние туманности

Воспользуясь тем. чго туманность КОС 7293 в своем 
экваториальном сечении обладает радиальной симметрией и 
для этого сечения известен закон распределения электронной

Рис. 8. К займе об определении расстоянии ту՝ 
мзнности асгрофи«ическим способом.

М- я. И—

концентрации, можно определить ее расстояние чисто астро
физическим методом, без привлечения статистических па
раллаксов. Сушнос1ь этого метода заключается вследующем.

Возьмем достаточно узкую полость шириною // около 
зквагориалыюй плоскости туманности (заштрихованная часть 
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на рис. 8) и примем, что распределение электронной кон
центрации в этой полости обладает цилиндрической сим
метрией. Вычислим полную энергию Е%, излучаемую этой 

полостью в линии Н։ в одну секунду. Имеем
1

п2(г) й\/ = 7. .2кАЯ* (*Ле (г)гс1г, (12)

<ю о
где Лиг измеряются в единицах линейного (внешнего) ра
диуса туманности R, а 4 дается соотношением [8]:

4- 1.778-10-”.
Т'/. 27

(13)

где ЬЛ =0.108 [9], =0.757 [10], Х3 =1.745 при Те =10000°.
Из этих данных найдем 4=3.09-Ю՜*3 эрг. см^сек.

Если г# есть расстояние туманности от нас, то мы можем 
написать для дошедшего от упомянутой полости до наблю
дателя потока ЕЛ энергии в линии Н։ (в абсолютных энер
гетических единицах)

Е. = Л
41гг* (14)

Подставляя значение Е? из (14) в (12), а также R = —фг*,

где ф — угловой диаметр туманности, найдем: 

г = 1® -1- ֊՝֊
* 4 ф3Л /V

Подставляя числовое значение 4, получим

г* =1.98-10“ — ֊. см,
<р’А X

(15)

(16)

где <р выражено в минутах дуги, а через .V обозначено:
I

I Пс (г)гс1г. (17)
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с помощью формулы (16» можно определить расстоя
ние любой туманности. если :ля какой-нибудь ее части из
вестны величины Л. & и ?■ Обычно Л приходится опреде
лять петем численного или графического интегрирования, 
располагая кривой типа рис. 7. Что касается то для нее 
можем написать, сравнивая с Солнцем.

£. «хЕе-Ю՜*'*"*՜"^’. (18)

где пт, ֊ интегральная звездная величина рассматриваемой

полости туманности.
Была выбрана полость шириною А=0.1. проходящая 

мере • экваториальную плоскость туманности КОС 7-93. Для 
этой полости было найдено: Л’«69еХ», вычисленное с исполь
зованием данных табл. 2 или рис. 7, и /я. (Л =13706. вы
веденное путем графического интегрирования кривой на 
рис. 2л. Угловой диаметр полости равен ф = 12' (малый диа
метр туманности). Подставляя также 1.37-10* зре/г.и’сеж 
и гп: - —26,95. найдем из (18) Ел = 1.4-10 ՛ эрг/см1 сек. Со
бирая все эти данные в (16). получим окончательно для рас
стояния туманности \GC7293:

гл —75 парсек.

Притоком расстоянии э.аа горна тьный диаметр туманности 
получается равным D—-5’000 а. с., абсолютная яркость ту
манности 5 ; 5 и абсолютная яркость ядра (при ш„ 
= 13^) Ма =+8?9.

Таким образом, N'GC 7293 находится очень блнгко к 
нам, а по р i (мерам хотя ина и превышает нормаль
ные планетарные гуманности, ее трудно считать гигант
ской. Мы имеем в виду ее сравнительно низкую абсо
лютную интегральную яркость; в Магеллановых Облаках, 
как и (лестно, вс.речам.ся планетарные туманности, абсо
лютная яркость которых доходит до-5т. Наконец, приве
денная здесь опенка светимости ядра находится в согласии 
с существующим мнением о том. что ядра планетарных 
туманностей по крайней мере нс являются гигантами, 
w ։cHii\ю здесь опенку для расстояния туманности
NGC 7_93 в настоящее время следует считать наиболее на
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дежной, поскольку опа основана на рассуждениях, свобод
ных от произвольных предположений. Нам кажется, что 
этот метод можно будет успению применять н в отношении 
других аналогичных туманностей. Собственно говоря, изло
женный здесь метод фактически был ранее предложен В. В. 
Соболевым [II], с гой лишь разницей, что в пашем случае 
предлагается применять «тот метод только для ограничен 
ного объема туманноегн. а не для всей туманности, так как 
в последнем случае невозможно определить г до։ гаишной 
степенью точности полное количество мюктронов в туман 
ности.

В заключение этого раздела приводим сущее тву 10111т 
оценки расстояния туманности И1։С 7293, данные другими 
авторами:

Шкловский 50 парсек [12]
О’Делл 137 , | -I]
Воронцов-Вельяминов 260 , |13]
Паренаго 360 . ||9|
Берман 1050 , [14].

Наша оценка расстояния туманности МДС 7293 почти 
совпадает с тем, что приведено в каталоге 11. С. Шкловского.

§ 4. МАССА ТУМАННОСТИ

Хотя распределение яркости, а следовательно, элек
тронной концентрации в двух направлениях—в направлении 
экваториальной оси (I—I) и полярной оси (П —II) туман
ности КОС 7293—довольно сильно отличаются друг от друга, 
суммарная энергия в этих направлениях (в полосках еди
ничной угловой ширины), как и следовало ожидать, 
почти одинакова (доказательство того, что мощность перво
начального отрыва от центрального ядра во всех направле
ниях была одинаковой): такой вывод был сделан после инте
грирования обеих кривых на рис. 2 вдоль главных осей ту
манности. Тогда мы можем написать для определения сум
марного количества электронов (протонов) в туманности с 
достаточной степенью точности:
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(19)

Числовое значение интеграл:։, найденного путем чис
ленного ия ег?:‘ лованич и ис ю ь и> шнин данных т.’бл 2, 
равно приилизигельно 37. Подставляя в 11 ) также/?» 

» 5ь 4.05- 10й см, найдем 0.3-10м электронов. Для

полной массы туманности имеем:
М = Л; «и = 0.5-10*-՜ .7>.։.м.м^3.025*.Wq, (20)

где /пн— масса атома вздор на.

§ 5. ТЕМПЕРАТУРА ЯДРА

Температура ядра туманности NGC 7293 раньше была 
определена методом [0111]. {О11|: она оказалась равной Г, =» 
-8 (X)J- [17]. Однако эго определение требует пересмотра 
я святи с гем. что в формулу, дающую зависимость Г, от 
/:\|+ sJE.:::, входит также средняя электронная кон1 енгра- 
ция, более точное значение которой нам теперь ншесгно. 
Кроме того, в |17] не учтен эффект электронных столкно
вений второго рода, который практически не ска։ывасгся 
на интенсивности линий .V, и А'։, но скачивается на интен
ив нос г и линии 3727 |О11|. когда пг >10* c.w 3. С учетом 

этого эффекта соотношение для определения температуры 
идер туманностей Г. методом |О1П| |ОП| примет следу ющий 
вид:

16.ХЮ0 , ,.
/д’ : (21)

А ֊ 10.7 0.4 т - 2/д՛/Г 1цпг
Evm

+ 1 , 2.Н.10
1 + 1(Г“

Пг
Лг

(22)

। де последний член в (22) учитывает эффект столкновений вто
рого рода. Подставляя в эти формулы //, -115 ем ' и более 
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точное значение отношения Ех, + ^Езгп, равное 2.6 [15], 
найдем (при = 13.3 и 0=720’) К ==֊2.6, а следователь
но, Т1* =70)00° для ядра туманности 7293.

Следует напомнить, что метод [ОШ]/[ОП] дает иониза
ционные температуры ядер туманностей и относится к об
ласти длин волн короче 900А.

§ 6. ОПТИЧЕСКАЯ ТОЛЩА ТУМАННОСТИ И РАДИУС ЯДРА

Определим полную оптическую толщу туманности 
։МОС 7293 в частотах Ьс излучения (т. е. в часго!ах за гра
ницей серии Лаймана водорода). Исходным при этом, как 
обычно, является формула ионизации для газовых туманно
стей (см., например, [1]). Подставляя в эту формулу 7'* = 
=700о0°, Г, =100003 и приняв пе=п՛, найдем

„2
—=з.5юя-1г, (23)
,11

где 1Г—коэффициент дилюции излучения: Ц7=, где 
4 \/?х /

радиус ядра, а /?։—радиус внутренней границы туман
ности. Приняв для средней концентрации в оболочке пе— 
— 153 еле՜3, найдем из (23) для средней концентрации ней

тральных атомов водорода

/^=6.43-10• (24)

Для полной оптической толщи туманности тс имеем, 
приняв для линейной толщины оболочки 0.35 R, где R—внеш
ний радиус туманности:

Тс =0.35 R 'с Их
_ 0.56-1 О՜’7

117
(25)

Дальше вычисления произведены для четырех значе
ний радиуса ядра /?*:1, 0.2, 0.05 и 0.01 (в единицах ра
диуса Солнца). Последнее значение /?* = О.О10 выведено 
из формулы [16]
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, Л* - •-О 20 .И 4 -0.20 0.5 lg 1 - е еГ‘ (26)
*/?о Г. 11

с по-станзвкой Л1„- > '9 " »РИ предположении, что план- 
«окская гем «.par рэ ядра в фотографической области спек
тра равна Т, 700СО : на самом деле, из-за ультрафиолето
вого избытка излучения у горячих звеая. она может быть 
значительно ниже ионизационной температуры.

Резу, ь аты вычислений приведены в табл. 3 (при вы
числениях принято /?։ =0.65-/?-—- 63-101՛ с*1.

Рань’пе было показано. что для всех дву.хоболочных 
планетарных туманностей оптическая толща '.-в частотах за 
границей лаймановской серин водорода всегда должна быть 
меньше единицы |1|- Тогда последний столбец в табл. 3 
сра3՝. выпадает из возможных вариантов, т. е можно 
. грер к .1 ;ь. что должно быть А’а >0.01ф. Более того, на 
снимках туманности NGC 7293 вторая оболочка видна и 
видна достаточно хорошо. Это значит, что лаже в пределах 
второ ՛ оболочки •. меньше единицы. Отношение линейных 
радиусов обеих оболочек прнблиштельно равно двум. По
тому если принять -. — l на внешней границе второй обо
лочки и учитывая, приблизительно, - R՜3, го будем имен, 

для основной оболочки:-0.15, а следовательно, согласно 
(25), U" «0.04-10՜Отсюда найдем для радиуса ядра 
R, ֊0.'. R.՝. Эту оценку для величины радиуса ядра сле
дует считать минимальной, так как в действительности долж
но быть т, I и на внешней границе второй оболочки, а 
следовательно./? >0.05-/?,. .Таким обратом, выпи тает нт воз
можных вариантов и предпоследний столбец табл. 3.

Таблица .?

Ж -1) 1 0.2 Q.U5 0.01

IF 0.18.10-’ 7.2.10 14 •1.4.И)֊17 1.810՜՛”

л, см 0.36-10 ‘ О.9.1О՜2 0.15 3.6
Л-Т-/Л, 4.10s 1.7-Ю* 10s ■10

(>.(ШЗ 1 0.008 0.13 3.1
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Согласно теории возникновения двухоболочных плане
тарных туманностей, отрыв второй оболочки от основной 
происходит в тот период развития туманности, когда 5< 00 
а. е. и 1с ~ 5 (при 7՜* =50000°). Исходя из этих данных, 
найдем весьма приблизительно для КОС 7293: <0.015 и
/?*>О.30.

Таким образом, радиус ядра планетарной туманности 
КОС 7293 по всей вероятности находится где-то между зна
чениями 0.05-^0.3 /?©. Во всяком случае оно не является ти
пичным белым карликом. Оптическая толща туманности в 
частотах за границей лаймановской серии водорода суще
ственно меньше единицы и находится в пределах 0.01 <0.1. 
Вероятными значениями радиуса и оптической толщи для ту
манности NGC 7293 следует считать: /?$—-0.1 /?©итс~0.05.

Однако вывод о том, что радиус ядра КОС 7293 больше 
0.01У?© и порядка 0.1 /?© приводит к тому, что планков- 
ская температура ядра в фотографической области спектра 
Ть должна быть значительно меньше его планковской тем
пературы Тие в области короче 900А. В самом деле, под
ставляя в формуле (26) Мт/ — ֊(-8՞; 3, найдем (без учета по
следнего числа) 7’й =15000° при R* =0.1 /?© и Ть =9000°— 
при /?*=0.3 /?©, что кажется неправдоподобно низким зна
чением. Было бы желательно проведение специальных на
блюдений над ядром этой туманности с целью, в частности, 
определения его спектрофотометрической температуры.

§ 7. МАССА ВТОРОЙ ОБОЛОЧКИ

Из-за слабости второй оболочки туманности КОС 7293 
на наших негативах определение ее интегральной яркости 
произведено менее надежно. Среднее из обеих пластинок 
значение интегральной яркости второй оболочки в лучах Нл 
оказалось равным та (11) ~ 15. Отсюда найдем для отно
шения светимостей обеих оболочек (индекс ,2“ отно

сится ко второй, наружной оболочке) ~ ~ 10~: •

Отношение масс обеих оболочек определяется 
из соотношения
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/'т-д/Ь 4* • (27>.М։ | I ։

где Г»'Г. есть отношение объемов обеих оболочек. Опре
делить о^ъем внутренней оболочки V, нетрудно. Значипль- 
ко труднее обе .֊он г дело с определением объема второй оио- 
.точки IОчевидно, здесь речь идет об определении того 
объема где электронная концентрат։՝։ еще более или ме
нее постоянна. Учитывая это. найдем весьма приблизитель
но Г, Г։552'3. Тогда получим из (27) для отношения масс 
обеих оболочек туманности ИбС 7293:

1՝-1 ^0.08 .
Л!։

Неточность в этой оценке (в основном из-та неоире 
деленностн Г,/Г։, 3 также из-за сложной структуры второй 
оболочки) можег достигнуть двух или более раз. По по
рядку величины эта оценка находится в хорошем согласии 
с тем. что получается и» теории возникновения двухооолоч- 
ных планетарных туманностей (I].

§ 8. МАГНИТНОЕ ПОЛЕ ТУМАННОСТИ

Биполярность структуры туманности №»С 72 *3 являет
ся указанием на то. что в ней присутствуют магнитные по
ля. Как покатано в [17}, магнитные поля в планетарных ту
манностях по характеру должны быть в нервом приближе
нии неточечяото тиольною типа. Мы говорим в первом 
приближении, поюму что при расширении гуманности стро
гая система дипольных силовых линий деформируется, хотя 
ее основное св •исгво- дниольноегь— сохраняется. Степень 
деформации дипольного поля должна быть различной у раз
ных тумзииосген. Более того, процесс самой деформации, 
но пс»-«» вероятности, продолжается в течение всего перио
да р.сшир инн туманности, вследствие чего в конце жизни 
туманности ог дипольного характера магнитного поля ниче
го не остается; на это указывает хотя бы сонос1ап..еиие 
структур планетарных туманностей, находящихся на раз
личных ст.пенях ратигия.
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Угловое распределение напряженности магнитного по
ля в случае классического (точечного) диполя, как извест
но, дается следующим соотношением:

/7f ~ /1 +3 sin8՜? , (28)

где <р =0 на экваториальной плоскости и у =90՜’ в направ
лении магнитной оси. Отношение же напряженностей в на
правлении магнитного полюса и экватора, т. е. в этом 
случае, как следует из (28), не зависит от расстояния и в 
точности равно двум.

В случае же не точечного диполя угловое распределение 
напряженности поля дается следующим выражением (см. 
117. 1J):

н {(14-хУ+4х»з1п« у- (l-x»)[(l+x'»)«-4x»sia«T],A),A
? (1-f-x8)3—4 х2 sin2 ®

где x = /|2r, а I — есть расстояние между условными маг
нитными полюсами (измеряется в единицах радиуса туман
ности R).

Что касается отношения то оно в этом случае
зависит от г/1, т. е. в конечном счете от расстояния рас
сматриваемой точки до центра туманности. На рис. 9 при
ведена кривая зависимости Нк!Нй от rjl. Как следует из этой 
кривой, в случае не точечного диполя на близких к магнит
ным полюсам расстояниях (г/1 ~0,5) отношение HMlhQ мо
жет быть существенно больше двух. С увеличением г// это 
отношение уменьшается и уже при rjl ~5 оно остается не
изменным и равным двум. Иначе говоря, поле неточечного 
диполя при г/1~5 практически будет иметь ту же самую сгрук- 
Tjpy, что и поле точечного диполя. Условимся называть в 
дальнейшем такой диполь „квазиточечным".

Говоря о деформации дипольного поля, мы имеем в 
виду, что, во-первых, в планетарных туманностях действи
тельное распределение напряженности поля по ® может от
клоняться от закона (28) или от закона (29) и, во-вторых, 
отношение будет больше двух как в случае точеч
ного, так и в слзчае негочечного диполей.
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В связи с этим возникает интересная задача определения 
.ействительного распределения напряженности магнитного 
п01я по с координате внутри туманности исходя изданных 
наблюдений. Тогда мы сможем получить некоторое пред- 
.֊тав- .няе о степени его отклонения от поля классического 
1иполя. Ниже будет сделана такая попытка в отношении 

туманности ХйС 7293.

Рис. 9. Зависимость отношения //,,///, 
отг/1 в случае неточечиого диполя.

Н» »• Н„Ш,~Ь •fibre rjX-Ьз <q
ib“i-ib

Исходным при этом является допущение о постоянстве 
суммы кинетической и магнитной энергий во в ех точках 
нн;, грн туманности, лежащее в основе теории биполярных 
гуманностей 117, 1|. Имеем:

■ 2п. kTr «const, (30)

где 2л,—есть полное число частиц (электронов и прото
нов) в единице объема и в направлении <р (в дальнейшем 
упростим задачу, ограничиваясь рассмотрением условия рав
новесия на фиксированной окружности, проходящей через 
максимумы .шапок'').

Написан (30) для - О и приравнивая к (30), найдем:
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где Но и «о суть напряженность и концентрация электронов 
в „шапке" (® =0), а через =0 обозначено

% = 16-п0КТе . (32)

С помощью формулы (31) мы можем определить дей
ствительное распределение напряженности поля по окруж
ности, проходящей через обе „шапки", если из наблюдений 
будет известен закон распределения электронной концентра
ции /ц> по этой окружности. Точный вид этого закона нам 
не известен, но мы можем попытаться определить его при
близительно с тем, чтобы понять качественную сторону яв
ления. В самом деле, принимая линейную протяженность 
туманности по лучу зрения одинаковой везде на упомяну
той окружности, мы можем определить п, исходя из рас
пределения поверхностной яркости по этой окружности. 
На рис. 10 приведена усредненная по северной полусфере 
туманности НОС 7293 кривая распределения поверхностной 
яркости , начиная от экватора (<р=0°) до направления маг
нитной оси (<р=90°), причем принято »0=1. На верхней кри
вой этого же рисунка приведен закон распределения п./п^ 

по <р, выведенный из соотношения пч ~ Ц*.
Однако, чтобы определить из (31) закон распределения 

напряженности , надо еще знать, помимо п,1пй, также ве
личину напряженности в „шапках" Н„. Иначе говоря, необ
ходимо иметь еще одно дополнительное условие. Но оно 
было указано выше: отношение НЖ1НО должно быть равно 
двум —в случае недеформированного квазиточечного дипо
ля и больше двух —в случае деформированного диполя. В 
последнем случае мы получим только верхнее значение на
пряженности поля в „шапках".

Написав (31) для случая ?=*90с и подставляя в нем 
«в0
— =0.67, взятое из рис. 10, и НЖ!Н^=2, найдем //0= 
йо
=3.5*10՜5 гаусс (=0=1.14-10՜3 при «О^16О см՜3 и Тв = 

= 10030е). Напряженность на полюсе будет Ню=7.0- 10~вгаусс. 
Возвращаясь опять к соотношению (31), вычислим теперь 
Н^Н0 для различных значений <р. В результате получим за
кон изменения напряженности магнитного поля по с вдоль 
6—428
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обспочкм \ОС 7293. Кривея этого распределения провезена 
сштошной линией на рис. II. Там же пункпфной линией 
проведена теоретическая кривая зависимости Я, от ? в слу

чае КЗаЗаГОЧиЧДОГО ДИПОЛЯ
Как следует из приведенных кривых, даже при - - 

реальное магнитное поле три туманности деформировано 
и заметно отличается от клас-

Рис. 10 Распределение 1-, и п, в 
туманности Х’(1С 72?3

Ц. ю. ц <. п, •г*Уге
NO՛ :

т. е. должно быть
найдем описанным

НЛ’Н9>2. Приняв

выше способом

енческого диполя: напряжен
ность везде в интервале 
0<?<70՝ превышает напря
женность дипольного ПОЛЯ II 
только на участке 70 •"
они почти совиа.акп.

Но выше было указано, 
что в самом общем сл\ час де
формация поля должна приве
сти также к отклонению в ве
личине отношения Нк Лв от 
теоретического его значения, 

для примера /7».։770—5, 
Я0=1.3 1(Г* гаусс, 

после чего-Напряженность на полюсе равна Нм 

=6.5» 10՛ ՛ гаусс. Распределение напряженное!и внутри гу
манно, га а «том случае представлено верхней (сплошной) 
криво ։ на рис. 11.

Теперь необходимо подыскать тот тип теоретического 
диполя, ра м ется неточечного, при котором получится 
//^7/. 5. Оказывается, что эго будет при т/^1 (вычисле
ния прои .нелепы по формулам, приведенным в 1171). Тео
ретическое распределение Н ,7/0 для этого случая приведе
но верхней пунктирной линией на рис. II. Как следует из 
прав -С.1НЫХ кри ;мх. наблюдаемое распределение магнитно
го по. я в ел. чае //,. 7/0-5 еще сильнее отклоняется от 
теорети еского распре деления для того же случая.

Таким о-.ра.ом, несмотря на ряд неопределенное гей в 
проведенном аналню, факт отклонения магнитного поля 
от К.ЛЧ1 ических диполей, по крайней мере в отношении ту-
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Рис. 11. Распределение напряжен
ности магнитного поля в оболочке 
туманности МЗС 7293 (сплошные 
линии). Пунктирные линии дают 
теоретический закон изменения 
напряженности дипольного поля
եկ. Г1. Մադն / ասկան շաշս։/։ /արւ/ш֊ 
ծաթ/ան քաշ/, ումը МЛС 'Տ93 ,ք 
Ч"։։Гաէսլթյան բ աշանթ ո։,յ
է^երըի Գձիկներո։/ րեր։/։ս^ են տե֊ 
• ական րաշխման կորերր ղ/։սլսլայք։ն 

շաշս։/։ շեսքրումէ

манности КОС 7293, не вызывает сомнения. Само отклоне
ние выражено как в законе распределения напряженности в 
интервале 0<?<90°, так и в величине отношения напря
женностей на главных осях 
туманности—магнитной и эква
ториальной. В первом случае 
наблюдаемое напряжение боль
ше теоретического везде в ин
тервале 0<<р<90՜, во втором 
случае НМ!НО больше двух.

Хотя приведенные рассуж
дения ПО1ВОЛЯЮГ получить 
лишь верхнее значение нап
ряженности поля в области 
„шапок“ туманности №СС 7293, 

а именно //0<3.5-Ю՜3 гаусс, 
реальная ее величина, по-ви- 
димому, порядка /70 10՜ ’
гаусс. Более надежно можно 
оценить (см. рис. 11) величину 
напряженности поля в направ
лении магнитной оси; она по
рядка /700 ~ 7 • 10 5 гаусс.

Имея закон изменения 
электронной концентрации п- 
(рис. 10) и закон изменения напряженности магнитного по
ля Н, (рис. 11). можно определить отношение кинетической 
энергии единицы объема к магнитной энергии Ек„„1Еыи. в 
разных точках оболочки туманности КОС 7293 по формуле:

^“=16 Г։кТеП-^- . (33)

Кривые Ек»„1Еи,г приведены на рис. 12 для двух значе
ний /70 и при Тг- = 10000°. Как следует из этого рисунка, в 
области экватора (область ,шапок") удельная кинетическая 
энергия туманности ХОС 7293 в несколько раз превышает ее 
магнитную энергию. В направлении же магнитнрй оси (?~£0°) 
обе эти энергии сравнимы по величине друг с другом.



м г. л г>рзлдян

гаты о структуре и свойствах

Рис. 12. Изменение удельной магнит- 
ц>н знергнн по оболоч.

ке туманности КОС 7293 
/г. 

(ЕпЦ'Ешг)

Внешняя Форма н структура туманности. подобной 
ХОС 72->3. «втяюгся довольно распространенными. С’.едует 
полагать поэтому, что полученные в этом разделе резул ь- 

агннтного поля в планегар- 
ных туманностях носят в 
какой-то степени общий ха
рактер. В связи с этим счи
таем необходимым отметить 
следующее.

В ранних работах ав
тора [20, 1| сделано фак
тически неправильное допу
щение о возможности при
менения соотношения типа 
(30) в отношении дипольных 
полей и во всех точках пла
нетарной туманности, так 
как. во- первых, оно спрпвед- 

։нво только для параллельных силовых линий и, во-вторых, 
из-за компенсации силы магнитного диполя с натяжением си
ловых линий дипольное поле не может изменить первоначаль
ное распределение плотности газа в туманности. Примене
ние сказанного соотношения в отношении дипольных полей 
можно было принять лишь в качестве рабочей гипотезы 
(постулаты) для объяснения наблюдаемой биполярности пла
нетарных туманностей, и ошибка автора заключается в том, 
что об этом не было ясно сказано в [20, 1|. В настоящем 
этапе исследования этого вопроса можно считать установлен
ным, что в планетарных туманностях имеются магнитная 
ось и магнитный экватор и что имеется отличный от нуля 
градиент в величине напряженности магнитного поля при 
переходе от .магнитной осн к магнитному экватору. Вместе 
с тем трудно отрицать, что теория, разработанная па осно
ве представления о наличии дипольных (или квазидкполь- 
иых) полей в планетарных туманностях совместно с допу
щением постоянства суммы магнитной и кинетической энер
гий во всех точках туманности, хорошо объясняет наблю-
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даемую биполярность и разнообразие форм планетарных ту
манностей. Поэтому можно утверждать, что магнитные по
ля в планетарных туманностях напоминают дипольные поля 
только по характеру распределения абсолютной величины 
напряженности поля, но существенно отличаются от них по 
структуре системы силовых линий. Силовые линии поля 
в основном объеме туманности—в оболочке—практически 
должны быть параллельными друг другу и направленными 
вдоль оболочки.

Совершенно неясной является пока структура поля в 
областях магнитных полюсов.

Поле в центральных областях туманностей, если оно 
вообще существует там. по крайней мере не является ди
польным. На эго указывает структура монохроматических 
изображений центральных областей туманностей. Например, 
основное изображение туманностей NGC 6720, 7662, IC2165 
имеет биполярную структуру в главных эмиссионных ли
ниях, в то время как центральные области этих же туман
ностей имеют в линиях 46б6 Не П, 3869 [Ne III], 3426 [N։ V] 
дискообразную или кольцеобразную форму, без заметных 
признаков биполярности [21]. В связи с этим следует счи
тать ошибочным ранее сделанный вывод автора [20, 1] о 
возможности существования области „избегания" в цент
ральных частях планетарных туманностей, хотя и тогда бы
ло оговорено, что рассмотрение задачи о равновесии газа 
при наличии дипольного поля для этих частей просто те
ряет силу.

Исходя из всего этого, в дальнейшем, говоря о ди
польных или квазидипольных магнитных полях в планетар
ных туманностях, мы будем иметь в виду дипольный или 
квазиднпольный характер в распределении абсолютных ве
личин напряженности поля, полагая, что сами силовые ли
нии параллельны или почти параллельны друг другу в рас
смотренной области туманности.

§ 9. ПРИЗНАКИ СПИРАЛЕВИДНОСТИ

Любопытной неожиданностью является наличие приз
наков спиралевидности в форме туманности NGC 7293. В са-
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<енных сиимсгрично 
один сверху и слеы.

... ич пис 1 контуром этой пианно*
ыом де де. огрззкчп?. ֊ ՛ ' д 25,'мы обнаруживаем

- ։14лН՝ги помеченной цнфрон - . ».ти- илфэп - маленьких выступов, раешмо-
иалйЧИС в ней центра туманности.

второй-снизу И справа. В сочетании
с общей фор1*0*՝ туман-
ностп они оставляют вне- Ж՛ ММ

Рис. 13. Ср։» «тельные силуэтные ри- 
• ։։• < г-?х п.:з. г'ЛрньХ туманностей с 

раднчн; стспе ью рдлвнтиз спнрзде»

чаглеиие спиральных ру
кавов.

О спиралевидных пла
нетарных туманностях 
впервые упоминается еще 
в 1‘г'И году |։8|. В |19| 
было показано, что спи
ральные рукава у отдель-

вмдиосги. Пунктирные липни ызпштяке 
оси т -и 1Ш1ости. черточки - направление 
пл хвоста, парэллельноЛ галактическому 
л;в։тору. Масштабы и ориентировки 

ртшые.

л-.г..г-а4..^-к — —
.>4-Ы4я,4 Уг- 1Г4,

^..ьыгр

них планетарных туман
ностей могут возникнуть 
на каком-то этапе разви
тия туманности в резуль- 
та те комбинированного 
деке гния дипольны х маг
нитных полей самих ту • 
маиностей и однородного

ноля Галактики. Единственное условие, которое предъявля
ется при 1гом, — >то чтобы магнитные силовые линии Галак
тики не были параллельными магнитной оси гуманности.

В случае .\’ОС 72 *3 плоскость галактического -кнатора, 
но которой, как полагают, направлены силовые линии об
щего магнитного ноля Галактики, почти перпендикулярна 
магнитной осн гуманное™ - как раз тог случай, при котором 
достигается максимальная эффективность.

Роль галактического магнитного поля заключается н 
том. что оно, накладываясь на симметричное дипольное по
ле туманности, может изменить его структуру и гем самым 
сгрукгур? туманности; в результате симметричная, хотя и 
биполярная вначале туманность уже не будет симметричной 
по форме. Нискольку величина напряженности магнитного 
поля Галактики меньше напряженноегн магнитного поля в 
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основной массе туманности (по крайней мере на порядок), 
то указанные изменения следует ожидать в первую очередь 
во внешних областях оболочки и в направлении магнитной 
оси, где напряженность собственного поля уже сравнима с 
напряженностью поля Галактики (подробности см. в [19]). 
Происходит усиление магнитного поля, с одной стороны, маг
нитной оси (на внешних частях оболочки) и ослабление—с 
другой стороны. В равновесном состоянии там, где ситьнее 
магнитное поле, концентрация материи будет меньше и, на
оборот, там, где оно слабо, повышается концентрация. В 
результате возникают более или менее яркие выступы, рас
положенные симметрично относительно туманности и напо
минающие спиральные рукава, совершенно лишенные, од
нако, какой бы то ни было особой роли, как это имеет ме
сто у галактик.

В свете всего этого становится понятной еще одна осо
бенность в форме туманности ЫОС 7293, давно обратившая 
на себя внимание. Речь идет о кажущемся пересечении 
двух оболочек (колец!, которое, якобы, имеет место у 
этой туманности. В действительности, как мы видели выше, 
никаких тут двух оболочек нет, а имеется только одна един
ственная оболочка, которая на концах своей большой (маг
нитной) оси подвергалась одновременному действию одно
родного поля Галактики и дипольного поля самой туманно
сти, вызывая кажущееся „разделение”. Полутемное про
странство, которое наблюдается между частью спирального 
выступа и внутренней оболочки туманности, фактически яв
ляется областью усиленного магнитного поля, а сама спи
раль—областью пониженного поля.

То, что у туманности КОС 7293 имеются явные приз
наки спиралевидности и что вследствие этого она дотжна 
считаться одновременно спиралевидной, может быть под
тверждено также приведенными на рис. 13 сравнитель
ными силуэтными снимками трех спиралевидных планетар
ных туманностей—NGC 7026, СП—29° 13998, NGC 7293, из 
которых первые две как таковые были известны раньше 
[8, 1]. Эти снимки как будто одновременно иллюстрируют
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различные фазы или степени развития спиралевидное™ у 
различных планетарных туманностей.

СВОДКА ОСНОВНЫХ ДАННЫХ. ПОЛУЧЕННЫХ В НАСТОЯЩЕЙ
РАБОТЕ ДЛЯ ЛАНЕТАРНОЙ ТУМАННОСТИ ХОх. .2ВЗ

Интегральная фотокрасная яркость туманности 9.4 
Интегральная яркость туманности в лучах !!■ 9?9
Средняя поверхностная яркость в лучах Н։

(на 1 кв. минуты) 15?0

Расстояние 75 пс
Диаметр туманности 54000 й. е.

Концентрация электронов в центре туманно
сти 57 с.м՜3

Концентрация электронов на оболочке (макси
мальная) 210 ел 3

Масса туманности 0025©

Абсолютная фотографическая яркость ядра
(mpij = 13.3) М,48?9

Абсолютная фигокрасная яркость туманности М„ ) 5?5 
Температура ядра 70000°
Радиус ядра ~0.1/?©
Оптическая толща туманности *0.05
Относительная масса второй оболочки *0.08

Напряженность магнитного поля на оболочке

7/м*7’1О՜8 гаусс

//о~2‘1О 0 гаусс

Выражаю благодарность О. С. Чавушяну, проводивше
му измерения пластинок, а также Р. А. Епремяну, прини
мавшему участие в обработке материалов.
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№07293 ՄՈԼՈՐԱԿԱՅԻՆ ՄԻԳԱՄԱԾՈՒԹՅԱՆ ԼՈԻՍԱ9ԱՓԱԿԱՆ ՈՒՍՈՒՄՆԱՍԻՐՈՒԹՅՈՒՆԸԱմփոփում

Աշխատանքը նվիրված է NGC 7293 երկբևեռ մոլորակաձե 
միգամած ութ լան լուսաչափական մանրամասն ուսումն ասիրմանր։ 
Հիմնական արդլունքները հետ և լալներն են» 
Միգամածութլան ինտեգրալ պալծասութլունը կար֊

միր ճառագա լթնե րում
Միգամած ութլան ինտեգրալ պա լծ ասութ լունը Ւ!? Տ<ո ց

Միջին մակերևութալին պալծառութլունը 1՜1Օ գծում 
(մեկ քառ» րոպե մակերեսում)

Հեոավորութ լունը
Միգամածութլան տրամագիծը 5Ժ000 աստղ» միավոր 
էլեկտրոնալին խտութ լունը միգամածութ լան

կենտ րոնում <
էլեկտրոնալին խտութլունը թաղանթում (մաքսի

մում )

1Ճ™ 0
75 պարսեկ

5 7 սմ—3

Միգամածության զանղվածր
Միջուկի բացարձակ լուս ատ վոլթ լունը (№*=13,3)'

Միգամածութլան բացարձակ լո։ սա վո բութ լուն ը \\ո
Միջուկի ջերմաստիճանը
Միջուկի շառավիղը
Միգամած ութ լան օպտիկական հաստութլունը
Երկրորդ թաղանթի հարաբերական հոդվածը ^Փքօ//էքյ 
Մագնիսական դաշտի լարվածութլան մեծութլունը'

210 սմ~^
0. 025(շ

+ 5"1. 5 
70000

-°^(Ձ 
~0.05 
—0.08

//<30 գաուս
Ւքդ 5 գէսՈ1ս '

ք^ացի դա որոշված է էլեկտրոնալին խտութլան բաշխման 
օրենքը միգամածութլան շառավիղով։ Ցուլց է տրված, որ մագնի
սական դաշտը NGC 7293 ներսում ունի աղճատված դիպոէի աեսք 
և որոշված է լարվածութլան բաշխման օրենքը։ Վերջում բերված 
են փաստերք որոնք վկալում են միգամածութլան միա
ժամանակ պարուրաձև լինելու մասին։
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Q A. OURZADIAN

PHOTOMETRIC INVESTIGATION Or- THE PLANETARY 
NEBULA NGC 7293

S u tn tn a r }

The following data were obtained from the photometric 
investigation of the bipolar planetary nebula NGC 72$3:
lnt~gral pho’.ored magnitude of the nebula 9?4
Integral magnitude ot the nebula In H. 9?9
Mean surface brightness in H, (on one sq. mln.) 1 »■
Distance • $ l'c
Diameter of the nebula 510M) a. u.
Electron concentration at the centre 57 cm՜’

Electron concentration on the envelope (max) 210 c n
Mass of the nebula O.O25q

Absolute brighness of the nebula i 5?5
Absolute brightness of the nucley (m) K—13.3) Al* 8"'9 

Temperature of the nucley 70000®
Radius of tie nucley ՝ 0. 1/?q

Optical thickness of the nebula (in L. ) - 0.05
The relative mass of the second envelope

MJMt ֊֊ 0.08
The denslon of the magnetic field (tn the

. envelope) //W*7«IO" gauss 

10՜“ gauss 
The dependence of the electron concentration from Hie cen

tral dis ance In the equatorial seclion of nebula Is obtained. 
Il Is shown that the magnetic Held in NGC 2>3 Is of the de
formed dlpolc-like type and the law of the distribution of mag
netic tension Is given. At last some fads testifying the spiial 
structure of the planetary nebula NGC 7293 were g ven.
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Н. Л. Иванова

БАЛЬМЕРОВСКИЙ ДЕКРЕМЕНТ AG ПЕГАСА

В настоящей работе дается краткий анализ результатов 
спектрофотометрий эмиссионных линий AG Пегаса. Двадцать 
снимков спектров этой звезды, полученных в 1959 — 1962 гг. 
па 10" телескопе АСИ-5, обработаны на универсальном 
бюраканском микрофотометре с увеличением масштаба в 
60 раз.

Истинные значения относительных интенсивностей эмис
сионных спектральных линий, определенные посредством 
сравнения со спектром а Пегаса обычным способом [1], 
даются в табл. 1.

Таблица 1

Номер, 
пласт. Дата Врем и 

наблюден. Нй Нт На Н.

403 1.9.59 1ь30П1 1.00 0.50 0.38 0.19
408 3.9.59 22 07 1.00 0.67 0.44 0.25
408 3.9.59 22 44 1 .00 0.69 0.43 0.25
416 1.10.59 21 42 1.00 0.69 0.40 0.25
417 2.10.59 21 27 1.00 0.57 0.38 0.20
418 2.10.59 23 10 1.00 0.56 0.34 0.15
419 5.10.59 22 44 1.00 0.50 0.45 0.27
437 1.8.60 1 55 1.00 0.77 0.52 0.29
437 1.8.60 3 00 1.00 0.62 0.47 0.30
439 22.8.60 23 05 1.00 0.86 0.54 0.27
439 23.8.60 0 08 1.00 0.75 0.68 —
441 13.10.60 22 00 1.00 0.58 0.50 0.25
446 13.7.61 0 40 1.00 0.61 0.44 0.20
4ч6՜ 13.7.61 2 10 1.00 0.59 0.45 0.23
459 5-7.62 1 35 1.00 0.48 0.51 0.20
459 5.7.62 2 17 1.00 0.50 0.43 0.20
467 23.9.62 21 10 1.00 0.55 0.50 0.21
469 24.9.62 21 39 1.00 0.55 0.48 0.21
469 24.9.62 23 00 1.00 0.53 0.46 —
469 25.9.62 0 00 1.00 0.52 0.41 0.21
470 26.9.62 21 15 1.00 0.50 0.45 0.21
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Нэ рис. 1 и 2 приведены средние для каждого года 
значения бх’ьмертвского декремента.

Рассмотрение рис. 1 и 2. а также 3 и 4, на которых 
даны величины бальмеровского декременга AG Пегаса, по
лученные рядом исследователей. начиная с 1916 года, при- 

к выводу о значительном изменении бальмеров-водит 
с кого декремента со временем.

Рис I. 1к.1ьчеровс*.'иГ| декремент 
АО Пегаса из наблк>.тен> й автора: 
-х-1959.-•-19-О. -ձ-геореги- 
веский декремент (7) дли 7՜ 500<Ю 

и х֊1 О,
Ц. 1. Ав Ч4Т~֊А ,ц.
քԱԼնար, чшш^/шв «4,5*»^ գ/,-

•։- ннв,-..1вво, .ս./»ճւ
հ ).д-«.4.»<///>. ■—чЦгк-
մ1Ն-ր ր) 7֊ аоооо համար/

Обращает на себя внимание отклонение отношения
IU—- от плавного хода
«Ս

Рис. 2. -•-Бальмеровский декремент 
Ав Пегаса из наблюдений автора в 

1962 голт. -х-re >ретн1ескнй декре
мент |7| дли Г ;.ЧЮЬи и v 1.0) 
о-тсорегнческнн декремент дли мо

тели В Менделя и Беккера (Я).
Ц. г. Лв 44,—д ^աէմերյաՆ чы1г1 
մԼնար. чшш^шЛ հ^իՆաէ,/. 4/,ա..մ. 
նէ,րՒ3 (IM3), -s,
սաաց^ամ ղԼկրԼմենար (?) Г itllHUI 
4 .V Ю.о համար, -<>-{/՜4Ն,4,^ 4 /'4ք- 
կԼր/, աե44,բէամր чшшц^ш» 'lLlirL- 

մԼ՚եար В մ^Յ^ւի պևսքրոէմ/

бальмеровского декремента. Это же
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явление замечается в наблюдениях других авторов. Весьма
возможно, ч го вследствие малой дисперсии Hj искажается 
линиями 40J7NIII и 4100 litII, интенсиеность которых

Рис. 3. Бальмеровский декремент 
AG Пегаса: ---данные Ченг-МаО- 
-Лнпа[2|, 1946—1948. -х-данные Ченг- 
-Мао-Лнна |2], 1951, -о-данные 

Докучаевой [3|, 1952.
3. /.G к

pULluifi. и»п-“’*/?“'/-*
[«], 1910—4Н, -х-2Ь1,ч-1Ги.,- 
*"•/pc 1®|» -о-?-«-

Рис. 4. Бальмеровский декремент 
AG Пегаса: ---данные Барбиджей 
|4|, 1953, -х-данные Докучаевой 
[5], 1960, -о-данные Боярчука и 

др. [6]. 1962.
Ц- 4. AG

19^3, т*1р1М1'и0ррг [Д|,
1900/ З/// ////[рш^ъкрр/ [в],

ljnLpujL<l^ и/^рш/'libрр 19331 1902։

переменна. Построение графиков (рис. 5, 6 и 7)

ний между 4640 NIII
Нр

и

(под у подразумеваем сумму 
46ION III

Но +у
Нр

4686 Hell
Н₽

соотноше- 
и + У

Нр

а также между
Нр

и

линий 4097 N III+ 4100 Не II), 
4636 Не II

Нр
показало опреде-

ленную зависимость, подтверждающую в какой-то мере сде
ланное выше предположение. Таким образом, при опреде
лении характеристик оиолочки AG Пегаса из декремента
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сдедчег с осторожностью относиться к получаемым эначе- 

Нд нням —- 
пд

За время наших наблюдений наибольшее изменение 
бальмеровского декремента произошло между 1960 и 1962гг. 

Сравнение декремента с теоретическими значениями по
казало, что результаты 1960 г., после внесения срответст- 

Н«4- V кующих поправок в значение — ■——. хорошо совпадают с 
Но

теоретическим декрементом (7) при 7’=-50000° и .V ՜ - «

ГСО (рис. 1). где ?15 характеризует непрозрачность обо
лочки в а наблюдательным данным 1962 года удовлет
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воряет теоретическая кривая, построенная для Т= 50000° 
их=10[7]. Результаты 1962 года близко соответствуют 
также теоретическим данным Мензела и Беккера, получен
ным для модели В [8].

Если же принять для звезды температуру 20000°, то 
наблюдательные данные хорошо совпадают с теоретиче
скими при х — 0.025 (1960) и х= 0.070 (1932). Теоретический 
декремент, соответствующий этим значениям х, равен:

th = 0.70, — = 0.52 и = 0.50, — = 0.27.
Н3 НР Н=> Нр

Учитывая тот факт, что до вспышки 1920 года AG 
Пегаса имела Be-спектр, напоминающий спектр Р Лебедя 
(9), и что температуру таких объектов, как звезды Р Ле
бедя, считают близкой к 20 0С0°, эти значения х можно 
считать более вероятными. Однако присутствие в спектре 
AG {Пегаса линий высоких потенциалов ионизации (4686 
Не II, 4640 NIII и 4058 N IV). а также сильное излучение в 
ультрафиолете [1] свидетельствуют скорее в пользу темпе
ратуры, гораздо более высокой, чем 20 000°.

На основании имеющихся для AG Пегаса определений 
бальмеровского декремента можно сделать вывод, что по
следний меняется в значительных пределах от весьма по
логого [3|, [5] до крутого в 1962 году (результат данной 
работы и крымских исследователей [6]). В соответствии с 
этим должны уменьшаться плотность оболочки и степень 
возбуждения [7]. Эти изменения декремента подтверждают 
существующее мнение о значительных изменениях з ат
мосфере AG' Пегаса. Происходящие по временам нерегу
лярные выбросы материи [9] и дальнейшее рассеяние ее в 
пространстве, приводящее к образованию протяженной обо1- 
лочки и к возникновению линий N։, Ns и 4363 [О IIIJ [10], 
возможно, в какой-то мере может объяснить характер из
менения декремента.

7—128
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v և каъдчи

V Լ 14ԱՆՈՎ1Լ

AG 4ԵԴԼՍԻ |41ԼՄ01'ՅԱՆ ԴԵԿՐԵՄԵՆՏԸԱմփոփ0*-^
Ա.խատանրոլմ տրվում է AG ^եդաոի աոաքմտն դձերի 

տաեետոաաւոաւաքոլթ^ն արգքՈ^երի վեր{ուՅո. թրւնր։ Ար, 
^սո/, U39—13U թվականների* ԱՍՒ-3 տե^սկոպի ^դնոլթլամր 
ոտաՏված յ>—ն սպեկտրների Հեաադո ՈՈւթրլնր և Համեմա- 
ա-ւմր աԱ Հեղինակների արբունքների Հետ թուԱ տվել, եղրա. 
կացներ". որ բա լմեր լան դեկրեմենտր ժամանակի րնթաբրոլմ 
ղղալիորեն փոփոխվում է, Դիտվող դեկրեմենտր Համեմատվում Լ 
տեսականի Հետ։

N. L. 1VA5OVA

BALMER DECREMENT OF AG PEGASI

Summary

1h? remits of spectrophotometry of emission lines of the 
star AG Peg are dis.'USied. Twenty spektrograms of thh stat 
have be« n obta n d by me; ns o> 10" telescope ASI 5 in 1959 
k62 It was concluded that considerable varl itions of Balmer 
decrement have taken p.ace during the period ol observations.
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Г. С. Саакян, Э. В. Чубарян

К ТЕОРИИ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ И ОБОЛОЧЕК 
БАРИОННЫХ ЗВЕЗД

§1. ВВЕДЕНИЕ

Настоящая работа является продолжением работ [1—4]. 
Если в упомянутых работах основное внимание уделялось 
исследованию состояния вещества при плотностях порядка 
ядерной и выше, то в этой статье нас будет интересовать 
лишь область плотностей ниже ядерной. Это область плот
ностей, относящихся к белым карликам.

Некоторая часть вопросов, затронутых в нашей статье 
уже рассматривалась в [5—9] и других*. Однако, возвра
щаясь к уже рассмотренным вопросам, мы делаем суще
ственные дополнения и уточнения. Следуя уже сложившейся 
традиции, изучение свойств сверхплотного состояния веще- 
сва мы проводим в предположении, что температура равна 
нулю. Эго допущение позволяет применить методы термо
динамики равновесных систем и сильно упрощает рассмотре
ние задач. Возникает вопрос, какое отношение имеют к дей
ствительности полученные таким способом результаты. Для 
некоторых физических характеристик звезд (масс, раз
меров и распределения масс) получаются хорошие резуль
таты. Однако при этом упускается из виду ряд важных 
моментов, а именно вопросы, касающиеся внутренних источ
ников звезд, светимости, потери энергии и направления 
дальнейшей эволюции. Таким образом, рассмотренное при
ближение, обладая рядом существенных недостатков, может

Подробная библиография работ приведена в [7].
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С’ жить ташь подготовительным этапом для решения реаль
ной приемы тел с отличной от нуля температурой.

£ - ИЗМЕНЕНИЕ СОСТОЯНИЯ ВЕЩЕСТВА С ПОВЫШЕНИЕМ
’ плотности

З'.есь МЫ имеем в виду сверхплотные небесные тела 
типа белых к р.лков и барионных звезд. Допустим, что 
температуря среды достаточно мала по сравнению с темпе* 
раг.рой вырождения частиц, так что ее можно предпола
гать разной нулю, в соответствии с этим можно считать, 
что в каждой точке нашего гипотетического небесного тела 
состояние вещества близко к термодинамически равно
весному.

Теперь допустим наличие небесного тела, в центре ко
торого плотность массы порядка ядерной (барионная звезда). 
При движении от поверхности к центру звезды плотность 
массы быстро растет, в соответствии с этим на определен
ных расстояниях (г. е. при определенных значениях плот
ности) состояние вещества испытывает некоторые качествен
ные и щенения. Чтобы выяснить, какое фа юное состояние 
соотв.тсгвует данному значению плотности, естественно ис
ходить из следующих общих принципов:

1 Закон сохранения числа барионов (барионного заряда 
звезды).

2. .Нахальная нейтральность звезды (закон сохранения 
электрического заряда).

3. При данном числе барионов плотность энергии 
(массы) должна быть наименьшей.

Этими требованиями однозначно определяется выбор 
фазов >го состояния.

У самой поверхности звезды вещество состоит из ней
тральных атомов. Лаже в реальных звездах, в которых 
имеется высокая температура (на поверхности белых карли
ков Г՝֊ 1 )‘), толщина соответствующего слоя и масса, за
ключенная в нем, оказываются очень малыми. Поэтому уже 
на и значительных глубинах от поверхности звезды начи
нается ионизация атомов, обусловленная большими плот
ностями. Точная теория ионизации атомов давлением рас
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смотрена в ряде работ, обзор которых приводится в [7]. Для 
составления полного представления ниже обсуждаемых воп
росов мы ограничимся некоторыми качественными оценками. 
Так, весьма приближенно можно считать, что данный уро
вень сольется с непрерывным спектром, если

г
где слева написано среднее расстояние между ядрами с 
массовым числом А, а справа —„радиус* соответствующей 
электронной оболочки; а0 = Ь.*/тес*—радиус первой боровской 
орбиты, п — главное квантовое число, У. — атомный номер 
ядра. Из условия локальной нейтральности имеем У*ЫА =Д<,։ 
2* — экранированный связанными электронами заряд ядра,

—концентрация свободных электронов. Введя параметр 
х = peltn.eC, вышеприведенное условие исчезновения 
ного уровня можно записать в следующем виде:

дискрет-

(2.1)

для всехгде 7 = (3-’)1,е’/Ас = 2.26-10՜2. Процесс ионизации 
атомов приблизительно начинается при значениях параметра 
х~0.05 (чему соответствует плотность электронов !Ч։ ~ 
7.4-1085 с.и՜3), а полная ионизация для водорода, кислорода 
и железа наступает приблизительно при значениях х ~ 0 026; 
0.345; 1.75—соответственно (чему соответствуют плотности 
масс р~11; 8-Ю4; 1.Ы07 г-см՜3). Таким образом, начиная 
с плотностей р> 15 г-см՜3, вещество состоит из частично 
или полностью ионизированных атомов и электронного газа. 
Ниже предполагается, что температура среды достаточно, 
мала, так что электронный газ во всех точках звезды нахо
дится в сильно вырожденном состоянии. В дальнейшем об 
этом состоянии вещества мы будем говорить как о электрон
но-ядерной фазе и соответственно обозначим через „Ае*. В 
этой фазе давление определяется электронами, а плотность 
энергии (массы) атомными ядрами. Из локальной электри
ческой нейтральности следует, что в среднем каждое ядро 
с атомным номером 2 окружено 2 электронами. В случае, 
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ког-а плотность массы не является достаточной для полной 
ионизации всех агоиов. под I следует «о. разумейть кра- 
ннр >заиаы։ св4заа»ыми электронами зяояд ядер. В этих 
об аках О.р отельных зарядов на ядра де. ствую» силы. 
про.ъфцион:.лыше смеще.чиям от положения , ив миссия, 
со,тому они б ..՝■•- совершать нулевые колебания вокруг 
фпксмроваявых точек раваовесяж |Ю|. Наличие нулевых 
Ё . ...ъп! яхер при а• сохюаюя нуле непосредственно 
ах х е. •; же -к слога шекая неопределенное.е.. Однако 
ее .и .ина частоты колесання не одинакова при разных чод- 
к к. Вышеизложенное относится к д՝՝с этично холодным

ни В случае реальных белых карликов положение не- 
ско.'.ьчо сложнее. Так. при температурах / о
с՛ • ։•■•’ 1 ч'ры !1.:.сохнгсч в во։йуждечних сосюяньнх. .. н 

р.нр. .елня конденсата и перехода в пдазкеаное сосгоя.ше 
Н-՛՝ хи'.има более веская гемн.рагура. поскольку число 
клан.овых уровней в потенциальной яме оказывссчся Доста
точно большим л 3>-10*р 1 • (при 2Г = 8). Однако не 
иск..ючен: во.мо.кноегь. что в некоторых б злее Горячих 
бе.; .!Х к р нкзх реалнзуехся не состояние твердого тела, а 
плазме тле состоя пте. Влияние температур я на состояние 
веществ։ обсуждено в |«0|.

Число барн..нов в единице объема звезды равно

X V -V».

г.е Л . и А* соответственно массовое число и концентра
ции ядер Ьго типа. Из условия злекгрнческои нейтральности 
следует, что

Л’г - М 2. Л> , (2.3)
м

где А« — концентрация электронов, а /* номер ядра Я*. Из 
этих соотношений получаем связь между плотностью энер
гии и концентрацией электронов
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где ре — граничный импульс электронов, а == (Зд»)1/. Д։ 
А —постоянная Планка, деленная на 2՜. Отношение Ак/Хк 
слабо изменяется при переходе от одного ядра к другому, 
полому в (2. 4) оно заменено ее средним значением (А/Х) 
и вынесено и։-под знака суммирования. В наружных слоях 
звезды, где не для всех атомов наступила полная иониза
ция, в приведенных соотношениях л* следует заменить эф
фективным зарядом Х'к.

Теперь посмотрим, какие изменения испытывает состоя
ние вещества, когда мы о г повер хности сверхплотной звезды 
мысленно продвигаемся в глубь ее по направлению радиуса. 
При этом мы замечаем непрерывный рост концентраций А!е 
и граничной энергии Ее электронов. При некоторых поро
говых значениях Е, становятся возможными реакции типа

(А, И) 4֊ Хе = Ап -(֊ Хчу (2.5)

где (Л, X) — означает ядро, е - электрон, я —нейтрон и 
/-нейтрино. Реакции (2.5) соответствует следующее соот
ношение между энергиями

Мк с2 4- Хк Ег = Ак т„ с2, (2.6)

где Мк — масса ядра с параметрами Ак и Хк. Формула (2.6) 
предсгавтяет собою соотношение между химическими по
тенциалами частиц. По известной причине нейтрино не 
имеет химического потенциала.

После появления первых нейтронов концентрации 
атомных ядер , атомные номера Хк, массовые числа А», 
а также граничная энергия электронов замораживаются. При 
дальнейшем росте плотности массы (когда мы продолжаем 
продвигаться в глубь звезды) растет только концентрация 
нейтронов. Таким образом, образуется нейтронно-электронно
ядерная фаза „пеА\ Постоянство концентраций ядер и 
электронов в этой фазе легко объяснить. С этой целью 
предпочожим, что уже имеется такая фаза, и начнем умень
шать плотность энергии (массы) в ней. Тогда, очевидно, 
уменьшение плотности энергии р должно произойти за счет 
свободных нейтронов, а не ядер. При этом концентрации 
ядер должны оставаться неизменными вплоть до исчезнове- 
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ння последнего свободного нейтрона. Посклдьку в фазе 
,пеА* концентрации ядер являются постоянными. то из ус
ловия электрической нейтральности следует, чго постоянной 
останется также концентрация электронов.

Определим порог рождения фалы .яс.-Г. Подставляя 
в (2.о)

Млс3^ (ЯрГ — 5») .4» ,
где В> — энергия связи для рассматриваемого ядра, по
лучаем

Ат.^, (2.7)
Ха

где -= (/я. —/п,)< ։ 1.3 Мет. Согласно (2.7) для раз
ных ядер пороговое значение Е՝*' для рождения нейтронов 
получается разное. При Е, < £*’’ нейтроны являются не
стабильными по отношению к образованию ядер, наоборот 
при Е^Е*' они стабильны. Отсюда можно заключить, что 
для £”> следует брать наименьшее значение, которое полу
чается для легких ядер. Однако разница в значениях Е,, 
вычисляемых по формуле (2.7). оказывается несу шественной. 
Причина этого состоит в том. что у порога образования 
нейтронов в составе вещества легких ядер пег (они исче
зают из за туннельного эффекта, об этом см. § 4), а для 
средних и тяжелых ядер имеет приблизительно одина
ковое значение. Конкретный подсчет показывает, что

£*п) а=23Меу. (2.8)

Поскольку температура звезды предполагается доста
точно низкой, то и фазе .ле.4" нейтроны также образуют 
вырожденный газ. В рассматриваемых условиях следовало 
бы также учитывать вырождение атомных ядер, подчиняю
щихся статистике Ферми - Дирака. Для температуры вырож
дения ядер имеем

г.

У порога рождения фазы ,пеА* концентрация ядер прибли
зительно равна 10м см 1 (см. ниже), и поэтому в сверхплот-
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ных звездах 7*<5-10’/Л. Отсюда может показаться, что в 
центре наиболее плотных белых карликов ядра с полуце- 
лыми спинами также образуют вырожденный газ. Однако 
при предполагаемых температурах в белых картиках положе
ние, по-видимому, такое, что ядра закреплены в ячейках, 
т. е. они не являются свободными и, следовательно, не мо
гут образовать вырожденный газ. Учет эффекта вырождения 
ядер не может внести каких-либо изменений в концетрациях 
разных ядер, так как граничная энергия для ядер прибли
зительно равна 2-10'24Л^։ Меу 1 Меу при всех возмож
ных плотностях. Ниже вырождение ядер не принимается во 
внимание. При дальнейшем возрастании плотности вещества 
рассматриваемая фаза продолжает существовать до тех пор, 
пока энергия нейтронов не достигает значения, опреде
ляемого формулой

ШпС* + Тп = трс* + £<»).

Согласно (2.8) соответствующее значение Т„ равно

Та =--21.7 Меу. (2.9)

При Гл>21.7 Меу нейтроны уже нестабильны относительно 

распада и—+ е + (*— означает антинейтрино). Эго озна
чает, что кт к только граничная энергия нейтронов дости
гает 2'.7 Меу, в среде появляются прогоны—образуется 
новая „пре А* фаза (нейгронно-протонно-электронно-ядерная 
фаза). В этой фазе также при дальнейшем росте плотности 
вещества концентрация ядер остается постоянной, концен
трации же оста щных частиц (в том числе и электронов) 
монотонно растут. Эта закономерность продолжается до тех 
пор, пока плотнос;ь свободного нуклонного газа не достигнет 
плотности в атомных ядрах. Тогда исчезает разница в усло
виях, существующих внутри ядер и в нуклонном газе вне 
ядер. Затем говорить об атомных ядрах не имеет смысла, 
так как образце ся сплошная ядерная материя с неболь
шой примесью электронов. При дальнейшем повышении 
плотноеI и в среде рзждаются в сравнительно большом ко; 
личесгве гипероны [1].
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* 3 ИЗМЕНЕНИЕ ЗАРЯ ” 4^FP С ПОВЫШЕНИЕМ 
’ плотности

в условиях вырзжде-ного вещества при «данном атом
ном весе 1 лрддядра«г зависит от гранично! энергии мек- 
г՝,ноз Е Эго явление мсй г \ [ ՝. 8|.
С*. . одни'-ч .тег вопрос, мы делаем некоторые допол
на ■•■< и уточнения. которые необходимы В СВЧ И С OipilCO- 
... цо 3 щем триграф-֊ картиной фазовых состоя-
нл я.шес.за. 3 .<• г можно говорить о ..нух л-.ьгер-
на нты< ски анн--х втеспк». а именно о нейтронном .Т 
И ;fl, oi; .о- ле .֊тронном .ер‘. причем нуклоны образуют 
св՛ >■՛ и*е состояние в ядрах, а ек роны яч яются ».во <од- 
н ՛. Н и՝ и - С1чс; юг термодинамические равновесные со
стояния. поэтому должно иметь место

-г ֊.г— = /п,№ — + I7С°,) + Ее 4-V'e,
(3.1)

г. е л, и /»,—соответственно граничные импульсы нейтро- 
нт л и протонов в ядре, !'« и I д - я черные потенцна.ьвые 
шеренл -тих частиц и V'.- — кулоновская энергия таимо- 
дейс.вяя протонов н ядре. В (3.1՝, предполагая Г„ Гя, па
хе. нм. что при Е, 1 Mev числа прогонов и неПтрлнон в 
I. !ных ядрах прнблишгельно равл 4, а при Mev 

я. ра сганошгся нестабильными огноенте .ыю обратного 
р-ра.гада. С повышением граничной энергии ՛< (ектронов псе 
большее число пр ионов превращается в не.(троны. Коррект
ное рассмогреки - вопроса с помощью формулы (3.1) невоз
можно. т;:к i.:ik мы не располагаем точными знаниями отно
сительно ядерных потенциальных щергий V',, и \'р. Однако 
этот вопрос Солсе или менее точно можно решить, исходя 
из лолу-мпирической формулы ВаПщскера или же исполь
зуя известные . энные о ^-распадах ядер.

Итак, вместо вышеприведенного лсального рассмотре
ния, которое невозможно провести до юнца, мы можем 
задачу решить феноменологическим путем. Рассмотрим ядро 
с парамефами А и Z. При малых плотностях (малых /■՝,) 
число протонов и нейтронов в ядрах или равно или мало 
отличается друг от друга. С повышением Е, при некотором 
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ее значении ядро становится нестабильным относительно 
процесса обратного 3-распада

(ч,2)4֊е = (Л, 2 — 1) + *. (3.2)

Граничная энергия электронов, соответствующая этой реак
ции, равна

Ее = [м (л. £ -1) - м (Л, г)] с\ (з.з) 
Для вычисления пороговых значений Ее, при которых 2 
уменьшается па 1, мы использовали или таблицы 3-расиа- 
дов, когда имелись соответствующие данные, или при от
сутствии таких данных ьы исходили из полуэмпирической 
формулы для массы ядер. В последнем случае, по-видимому, 
совершается некоторая ошибка, так как. строго говоря, 
последняя формула справедлива только при (Л — 22)/Д 1,
тогда как нам приходится применять ее и для значений 
этого параметра, близких к единице. Следует отличать слу
чай нечетных А от четных Л. В первом случае при пере
ходе (3.2) получается устойчивое ядро (Л, 2 — 1) до неко
торого следующего порогового значения Ее, при котором 
совершается следующий переход к ядру (Л, £— 2). Во вто
ром случае, после перехода от четного £ к нечетному 2—1, 
сразу же еле. у ет следующий переход к устойчивому ядру 
с номером 2 — 2. Это обусловлено членом спаривания в 
формуле для массы ядер.

Если попытаться начертить кривую зависимости отно
шения Ак1£к от Ее, то получаются ступенчатые кривые. 
Линии Ак[£к для разных ядер (особенно средних) распола
гаются близко друг от друга и образуют узкую полосу с 
растущей ординатой. Предполагая наличие всевозможных 
ядер, мы можем вместо детального рассмотрения поведения 
всех ядер отдельно рассмотреть поведение их совокупности. 
Тогда мы можем для всех ядер иечертить некоторую об
щую монотонно растущую плавную кривую (см. рис. 1). 
Эта кривая, являющаяся хорошим приближением для средних 
ядер, содержит заметные ошибки в случае самых тяжелых 
и легких ядер.

Поскольку при продвижении к центру звезды давление 
и, следовательно, граничная энергия электронов должны 
расти непрерывно, то из (2.3) следует, что в местах скач
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ков отношения АЧ плотность энергии должна расти скач
кообразно. Этот скачок может иметь зачетное значение при 
наличии водородной оСолочкн у звезды. В случае неодно
родного химического состава оболочки и внутренних слоев, 
а также в с тучае тяжелых элементов этот скачок в значении 
у весьма мп и не играет рати.

Рис. 1. Зависимость среднего значения Л2 
от п.рамегрл .с = р։/тгс Ступенчатые 
ьрипые представляют истинные значения 
А7 для четырех ятрс А -4; 16; 56 и 240.

Ц. I. Л /. ՚Դ}Ւ> ֊ր՚Կ-Ւ 
X « Рс!'ПгС պ~ր--է1»ր1 П՝ ««">֊ 

է**/**?^*"* й А 7. <■•- 
րաքեք^^յա"». Д=Т. »»,
Ав к гАи рн ^ք. ан- ♦-

ь*га ։-.յ-.ք»

В расчетах звездных конфигураций не удобно опери
ровать крнпои, целесообра пю иметь аналитическую фор
мулу. Кривую рис. 1 с достаточной точностью можно ап
проксимировать следующей формулой:
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А =2+ 1.255-10՜’х 4- 1.755-10՜®л» 4֊ 1.376-10"6х։, (3.4) 
2»

где х=ре1тсс, ре — граничный импульс электронов. Эга 
•формула не верна для оболочек звезд, содержащих замет
ное количество водорода, и, кроме того, в ней предположено, 
что у поверхности, где л<1 преобладают такие легкие 
элементы, у которых А/Д — 2.

На границе раздела фаз яеА“ и ,леД“,'где £"е^23 Меу. 
имеем А/ճ = 2.8. На протяжении фазы „леА** отношение А/ճ 

остается неизменным, но с появлением следующей „преА" 
фазы это отношение снова начинает расти. Этот рост про
должается до £՝г==64Меу, где А/2^7. После чего в среде 
образуется сплошная ядерная материя. Таким образом, в 
последней „преАи фазе ядра обладают аномально большим 
избытком числа нейтронов.

Теперь можно вычислить пороги рождения фаз „не А'' 
и „преА*. Учитывая, что при появлении „пеА* фазы ре = 
= 23 Мсу, а (А/£) = 2.8, из (2.4) для начала фазы ,пеА‘‘ 
находим

р<">« (֊֊ ) (у ) = 2-49 • Юп гем՜3 . (3.5)

Перед образованием фазы „пре А* граничный импульс ней
тронов равен рп = {2тп Тп )'<»= 202 Меу/с, чему соответствует 
парциальная плотность массы свободного нейтронного газа 
^х/Пц А’п =6.03- 10м гем՜3. Далее, учитывая, что в фазе 
„пеА* парциальная плотность массы ядер является постоян
ной, для порога фазы „преАи имеем

рМ ~ р(л) 4- 6.08 • 10։։ гем՜3. (3.6)

§ -1. ЯДЕРНЫЕ РЕАКЦИИ В ХОЛОДНОЙ ПЛАЗМЕ

При достаточно больших плотностях (достаточно малых 
средних расстояниях между частицами) из-за туннельного 
эффекта будут идти ядерные реакции даже при абсолютном 
нуле. Предварительные оценки вероятностей таких реакций 
были проведены в работах Зельдовича [11], Камерона [12] 
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и Са.’пегера R] Сеть этих реакций состоит в том, ч-о при 
сравчите.'ьио малых расстояниях между ядрами легкие яд- 
ра благодаря туннельному эффекту. соединяются между 
собой или с тяжелыми ядрами. Поскольку среда у нас 
предполагается холодной, то из мысленно возможных реак
ций следует рассматривать только экзотермические. Так 
как к эффициенг прохождения частиц через потенциальные 
барьеры весьма чувствителен к величине массы, то при 
астрономических масштабах времени для каждого вида ядра 
будет существовать определенное пороговое значение плот
ности. ниже которого оно может существовать в составе 
вещества.

Лля расчета ядерных реакций в холодной плазме сле
дует вябрать определенную модель для потенциального ба
рьера. Предположим, что среда разделена на сферические 
ячейки, которые упакованы максимально плотно. Каждая 
ячейка состоит из электронного облака и и» атомного ядра 
(или из неполностью ионизированного атома при недоста
точно больших плотностях для полной ионизации), совер
шающего нулевые колебания вокруг фиксированных точек 
равновесия. Радиус ячейки определяется из хсловня ее ней
тральности 4р/?’.\’,/3 — 2. т. е.

*-(£)" £• <411
где о = (3-։)'•//. Таким образом, радиус ячейки пропорцио
нален Энергия взаимодействия ядра с электронами 
своей ячейки равна

где г — расстояние ядра от центра ячейки. Взаимодействием 
ядра с другими ячейками можно пренебречь. Из (4.2) для 
частоты осциллятора получаем

7еш г=   ———
тА՝Я *’ (1.3)

։ де тл масса ядра (в случае неполной ионизации п (4.2) 
и (4.3), под 7 следует понимать экранированный заряд ядра).
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Из соотношения неопределенностей для частоты осциллятора 
получаем ш////пдОтношение этой частоты к частоте
(4.3) равно

б.б-Ю-’р1^ 
2Д՛՛ 1

при всех имеющих смысл плотностях. Очевидно, мы должны 
в наших расчетах принять за основу ту частоту, которая 
больше, т. е. (4.3).

В формулах (4.2) и (4.3) предположено, что заряд 
электронного облака равномерно распределен по яче ке. 
Строго говоря, эго не верно, но можно пока։агь, что огк.о- 
нения от равномерного распределения несущественны. Рас
пределение электронов в яче ке определяется соотношением 

£՜, (г) — в? (г) = £, (/?), (4.4)
где Ее (г) — граничная энергия электронов в точке, нахо
дящейся на расстоянии г от центра ячейки, <? (г) — элекфи- 
ческий потенциал самосогласованного поля. Если учесть, 
что из-за колебания ядра его заряд также размазан, то не 
трудно видеть, что е у (г) Ее (г). Тогда из (4.4) следует, 
что граничная энергия и. следовательно, концентрация элек
тронов в ячейке приблизительно имеет постоянное значение.

Приступая к вычислению вероятности туннельного ф- 
фекга, рассмотрим две соседзие ячейки с зарядами 2, и 2։ 
(см. рис. 2|. Пусть первое ядро легче второго 2Х < 2։. Оп
ределим вероятность того, что первое ядро, пройдя через 
барьер, столкнется со вторым ядром. Для потенциальной 
энергии имеем

У(г) =

3_ £■ £ 2? е* 2,2^* _ 2,2^»
2 Ь + ՜2*? + 5-г

при г < —-±- ; (а) 
соз и

(4.5)
3 2х2< , ^։2г<|7_7» £1! .
2 ’ < + 11 Г з֊г ’

R՝ /ихпри г > ------- (Ь)
СОД о
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Смысл обозначений приводится на Рнс. 2. Первые два члена 
в (15а> представляет взаимодействие первого ядра е элек
тронам ‘облаком своей ячейки, третий-в ։аимолействие 
ДГ-Х я’ер а последний—взаимодействие первого ядра с

Гис 2. К расчету туннельного эффекта. 
0,0, = О,С~х. О,С г'. Точки

А (г) н В (г) некоторые точки на пути сле
дования первого я։рд по направлению О,С, 

С—точка встречи двух ядер

Ц. г. уь-
гшгсп“1։ 0։0։ /?, 4- А*1 — /. О,С — «,

0,С «• г'> А(г)-е 4 В\Г}-р яр"; 4Д֊Д/< IV 
------И* г~г“՝л‘ О,С я.„я.р^.гг. 
С-* *г4-с •/>*-֊ 41£г А Ь1*л и

электронным облаком второй ячейки Выражение (4.5Ь) 
представляет энергию взаимодействия в том случае, когда 
пера >е ядро находится по второй ячейке, причем первые 
дна члена представ, яюг энергию взаимодействия с электрон
ным облаком второй ячейки, третий- вптмодействие со 
своим электронным облаком, а четвертый- в шнмолебствие 
со вторым ядром. Взаимодействие с остальными ячейками 
нренебрегоется.

Сделаем некоторые упрощения, без которых невоз
можно решение задачи довести до конца. Прежде всего 
можно пренебречь взаимодействием ядра со второй ячейкой, 
пока оно находится в своей ячейке, т. е последними двумя 

членами в (4.5а). '(алее, разумно в (4.5Ь) \г /| = О,/? и г



К ТЕОРИИ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ И ОБОЛОЧЕК 113

заменить их среаним значением, поскольку нам позже при
дется произвести интегрирование по объему второй ячейки. 
Здесь важно отметить, что мы усредняем лишь по тем пе
ременным, от которых зависимость коэффициента прохож
дения не существенна. Тогда для энергии взаимодействия 
находим

3 , ?-}<?

И(г) =
2 А?, 2/?’

Яг
COS0

Z։Z.e2
при Яг

cos 0'

(4.6)

S
где 

у/ _ 3 I ,՜* Т.. &
°՜ 2 /?։ + 2^ ( °

В численных расчетах было принято г = /?14֊/?г/2 н 

|г—£| = /?։/2. Вероятность прохождения первого ядра из 
первой ячейки во вторую внутри телесного угла sinOdO 
равна

sin OrfO w /2 , „А&ехр(-Г/2-’!։Л*-8))-
Здесь /лх и ш։ — масса и частота колебаний первого ядра, а 
/ определяется выражением

гп
J (s, 0) = С у՜ И (г) - dr, (4.7)

где з ,— Ли>. —
2

3 Zxe-
2 X - энергия осйовного состояния

осциллятора, отсчитываемая не со дна потенциальной ямы, 
а от абсолютного нуля, — расстояние от центра первой 
ячейки до точки, где уровень энергии пересекает барьер

/ ЗА У'* /ЯП*
1 \,Де/ ՝ т1 /

г0—величина порядка суммы радиусов двух ядер 
г0= 1.2-10~13(Л7ч֊ ЛУ') см.

8—428
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Вероятность нахождения второго ядра в точке С равна 
;«Ч> (~^)^

где а, = (ЗЛ//я5-»։Г ■ — амплитуда колебаний второго осцил
лятора. тк։ н «, его масса и частота. Окончитсяьно для ве
роятности встречи двух ядер в произвольной точке С вто
рой ячег.ки и их слияния в одно я,.ро можно написать

и՛, 3 (ехр -=^У(5,0) .
Л

cA — arcsin —=֊Л >1Г ' )r'։dr'sin։sinM։«fl. (4.8> 
\ I l։ — г* т 2 г cos ։/

ГдС c _ есть вероятность того, что после столкновения двух 
ядер образуется сложное я :ро. По-видимому, а величина 
порядка единицы, л — число соседних ячеек, касающихся 
первой. Простой подсчет показывает, что п - 2' (точное 
равенство имеет место в случае однородного химического 
состава) 8-функция введена для того, чтобы мы могли 
переменные ։ и 0 считать независимыми. В (4.8), интегрируя 
ио 6, получаем

.... л«‘։в f radr' sin’ arfa | r>։U =— 1 I - -____ —-г- exp I — —4՜ 1<jJ J I /’ г Г՛- + 2lr cos ։ I

-Ц~։/(s. <0 |- • (4.9)

Здесь интегрирование no ։ производится or 0 до к, по г' 
от нуля до (верхний предел можно заменить через <х)

J (s G) = ֊ I | 1к՝ — г1—
' ‘ ' (2RlY'‘ I cos 0 | cos’U 1

— г’ In
!1՝Л 1

r։cosb \ t>i

X

R\ 5 
х — )

cos 0 / (4.10)
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где
Ե = 1 (1֊ hZ'e

1 Z^e* Լշ A'/m?

v OiJl z-- ------------- --- -
V I2 + r'2 4- 21г1 cos a

Непосредственные численные.расчеты показывают, что функ
ция J (s, 0) очень слабо зависит от переменных а и г'. Под
ставляя a = 0, г1 — 0, получаем 0 = 0, s = l и / = /(/, о).

Рис. 3. Зависимость наименьшего значения массового 
числа ядра Ат от параметра х = ре/т.с. Точки области 
выше кривой Ат — Ат (л՜) представляют устойчивые 
(относительно туннельного эффекта) ядра, а под кри

вой—неустойчивые.

И* 3. Միզուկի մաոսայի թվի ամենափոքր արմերի' Ат-ի 
կա խում ր X — Ре1теС պարամետրից! Տիրույթի այն կե~ 
աերր, որոնք ցանվում են Ат — Ат (X) կորից վերե 
(ներբե), ներկայացնում են թունելային կֆեկտի նկատ֊ 

մամր կայուն (անկայուն) միզուկներ։

Далее, воспользовавшись малостью г՛ по сравнению с I, 
разлагая выражение (/*4֊ г/а +2/^ соза)“1/։ по степеням г7// 
и ограничиваясь первыми двумя членами, получаем

Л»>!^ а, / 2 1^2/71, . \
16я։/. / ехР\ л •'о/ 1411>

где /0 определяется формулой (4.10) при 6 = 0 и 5 = !.
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Разуль агы численных расчетов приведены на рис. 3. 
При » ом принято л = 27. з = I. По осн абсцисс огложем 
х = ., по оси ординат минимальное значение .4 — мас
сового числа ядра, которое может существовать в среде при 
задали՝м х г. е. плотность). При этом для времени жизни 
ядер ыло влито время порядка 10՜ Ь* лег. Следует \кл- 
«ть, что по известным причинам пороговое значение .4 не 
оси н, «но ч вегтгельно к времени жншн. Так. при измене
нии й”(времени) на один-два порядка этот порог меняется 
нешачлт.- ьи. Из рис. 3 видно, что при плотности, соог- 
ветсгв.. • :це.< границе фаз .е.4“ н .лс'.4‘, могу г продолжи
тельное время существовать в холодной звезде лишь ядра 
с .4 > 13.

§ 5 РАСЧЕТ ОБОЛОЧЕК БАРИОННЫХ ЗВЕЗД

Под оболочкой мы подразумеваем слой звезды, где 
вещество п лодится в фазовых состояниях .лг.4“ и 
Однако ниже речь будет идти только о наружном слое 
оболочка. г. е. о фазе .։՛ А". В некоторых случаях числен- 
н֊>. интегрирование конфигураций вплоть до самой пов.рх- 
ноегя представляет значительные трудности. Но оказы
вается, что для наружной оболочки дифференциальные урав- 
ненил допускают приближенное аналитическое интегриро
вание.

Параметры сверхплотных конфигураций определяются 
уравнениями

т/м
<//•

ар 
аг

и (0) - о,

и’+"(г)|

(5.1» 
Р(о) /%.

= т’р(И:

где р и Р — плотность энергии и давление, измеренные и 
единицах Кп — м1^։,32-։й։. тя — масса нейтрона, и (0) и 
Ри - начальные условия для массы и давления,'/ (А?) 31֊
пре'.сгаатяег массу звезды (/? радиус звезды). Уравнения 
(5.1) написаны в системе единиц А = с=1, Л„ - 1/Н. Для 
нар;, жной оболочки
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Р (г) « р (г), г3Р (г) « и (г). (5.2)
Это позволяет заметно упростить уравнения (5.1). Для урав
нения состояния в фазе имеем

р = 32(т.\‘(Л\ Л=Л_
3 \тп/ \ г / тес

(5.3)
Р = — (—֊¥ (2^ - 3) УТ+У* + 31п (а + /Г+Т«)].

3 \тп/
В работе Салпетера [8] дается более точное выражение для 
давления. Поправки к Р, приведенные в упомянутой работе, 
становятся заметными при больших значениях Z и х<1. 
Мы не пользуемся этими поправками по двум причинам. 
Во-первых, их учет делает невозможным аналитическое инте
грирование и, во-вторых, в этих поправках имеется в виду 
определенное значение Д, тогда как у нас предполагается, 
что вещество имеет неоднородный химический состав. Од
нако следует подчеркнуть, что в случае неоднородного 
химического состава поправки Салпетера несущественны 
(если, конечно, не имеет места такое неестес։венное поло
жение, когда в среде преобладающими являются тяжелые 
элементы).

Учитывая (5.2) и (5.3), уравнения (5.1) можно пред
ставить в виде

с!и 32 / те\3 / А\ , ,
<1г 3 \П1П/ \Х /

____ _____ (5.4)
(1х _ / А\и р ! Ч- л*
(1г 1Пе \2 / Аг(г — 2и)

В качестве начальных условий служат значения х и г на 
границе раздела ,пгА“ и ,еА‘ фаз. Для этого расстояния

х(/?0) = 45.

Ниже при интегрировании уравнений (5.4) предпо;агается, 
что (Л/7) определяется выражением (3.4). При наличии в 
(3.4) члена х3 аналитическое интегрирование оказывается
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невозможным Однако мы можем эту формулу заменить 
следующей

= ■’ - 5.-М • Ю՜’ х +• 2-47* 10՜* х*. (5.5*
2

вторая также с .-остаточно большой точностью аппрокснмв 
р՝.ет непрерывную кривую, приведенную на рас. 1.

Ура'мени.։ (5-4) допускают дальнейшее упрощение. 
Гак. • .итывая го обстоятельство, что масса оболочки очень 
мала по сравнению с массой звезды, можно при вычислении 
толщины сболички ке учитывать и хенение массы. Учиты
вая 5ги амеч .тя. а также соотношение (5.5) и интегрируя 
второе уразненне (5.4) в пределах от д (/?„) до л (/?) - 0 
для радиуса звезды R. находим

(5.6)

где а = 58.72 - 2.10т)-10 ։. Отсюда замечаем, что для
конфигурации, содержащих гиперонное ядро, в которых А’(> 
мало отличается от 2Л1. толщина оболочки R очень 
мала по сравнению с радиусом R. Для менее плотных 
конфи гур. шил, и которых плотность энергии в центре 
р(о) < 10։։ г-с.ч ՝, имеем /?0;2.1* > 2 ՝». и толщина оболочки 
оказывается сравнимой с радиусом заезды.

Теперь оценим величину массы оболочки. Из уравне
ний (5.4) следует, что

</л 32 / тг г* (г - 2и) х*
11х 3 \тя) и | Г-{ Т* *

Интегрируя (5./) в пределах от и (.с0) и0 (д'о =. 45, а г/։, 
масса барионного ядра и .Дел* фазы; до и (Н)-^М, получаем 

.«
Г и<{и 4 /щ, V, ------. Н(г֊2„> ‘■?(,».) ^^ + >(Ч’-3) +

■! 31п(.г,+ 1'14 л>)|.
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Обозначим левую часть через J. Заменяя знаменатель инте
грала своим наименьшим Rq(Rq— 2^f) и наибольшим 
/?’(/? — 2м0) значениями, находим

= Ri /Я\’
Jmin R0-2M \rJ '

Для конфигураций, содержащих гиперонное ядро(р(о)^> 
> 10м г-см՜3 ), R мало отличается от /?0, поэтому Ушах~ Jrain. 
Учитывая это, для таких конфигураций получаем

М = и0 + Р (Ro) - • (5.8)
. “о

Здесь Р(/?о) = 9.5э-10 ■' давление на границе и пАеп“ 
фаз, где х0 = 45 и г — (Ro Д- /?)/2. Для сверхплотных кон
фигураций и0 порядка 0.05—0.2, тогда как второй член в 
(5.8) порядка 10՜6, следовательно, масса оболочки оказы
вается более чем на четыре порядка меньше массы всей 
звезды. Для менее плотных конфигураций, где приведенное 
приближение не проходит, масса оболочки получается чис
ленным интегрированием.

В табл. 1 и 2 приведены параметры барионных конфи
гураций для идеального и реального варианта газа элементар
ных частиц. Значения масс и радиусов для отдельных обла
стей звезд даются в столбцах 2—7. В десятом и одиннадцатом 
столбцах табл. 1 приводятся также параметры оболочек в 
предположении, что они состоят только из водорода. Пара
метры барионного ядра и водородной оболочки взяты из работ 

.[3, 13, 14]. Параметры оболочки же (фаз „пеА* и ,еД“) 
рассчитаны нами. Параметры оболочек вычислены в предпо
ложении. что (A/Z) при продвижении к поверхности звезды 
изменяется непрерывно. На самом деле на определенных 
расстояниях, где то или иное ядро путем Р-распада увели
чивает свой заряд Z, отношение А/Z и тем самым плотность 

’энергии р должны уменьшаться скачком. Однако расчеты 
показывают, что этот скачок в значении р не сказывается 
на значении массы и радиуса звезды.



Параметры клцфигураинй, со՝тпяших из идеального газа барионов
/аблици I

1 Меткость
Барионное ядро

Оболочка Звезда ՝. 1 |<)1>.>Ч*Т|)Ы водо
родной оболочкиЛея Лг

и цен ре
В 2-C.M՜3

масса в 
етини:ах 

массы 
Солипа

раЛИГС 
В КМ

масса в , 
единицах.

массы ।
Солнца ?

тол
щина 
о км

масса и 
единицах 

массы 
Солнца

тол
щина | 
в КМ

масса в 
единит*

массы I
Солнца .

радиус ■
It КМ

масса и
единицах 1 

массы 
(.один* i

ГОЛ- 
лиил I» 
неграх

1-10” 0.1812 11.755 0.1050 5.863 6.76-10 1 12.575 0.2869 30.193 1.58 |0 * 493
2.24-10” 0.3128 12.522 0.0619 2.739 2.39-10 4 5.240 0.4074 21.201 6.38 109 265
3.62 ю” 0.4162 11.467 0.0356 । 2.3.6 1.12-10 4 3.362 0.4519 17.155 3.15 10 'J 174
2.34 10” 0.6299 9.974 0.0П4 ; 1 .ОСО 3.24 10 5 1.227 0,6413 12.201 4.61 10 '' 54
1.0'1-10” 0.5110 8.343 0.СС69 0.898 1.66-10՜® 1.093 0.5179 10 334 3.35 10 51
8.29 10” 0.3220 6.672 0.0649 0,979 9.01-10 ° 1.301 0.3269 8.952 2.83-10 ՝" 61
1.15 10* 0.1721 5.452 0.0047 ; 1.390 8.24-10՜® 2.228 0.1708 9.169 4 34 10 '® 105

ОО 0.3CCG в. 439 0.0161 2.110 4.04-10՜® 2.826 0.3227 13.375 1.05 10 9 118



Параметры конфигураций, состоящих из реального газа барионов
Таблица 2

Пютность 
в центре 
в г см՜3

Барионное ядро
Оболоч к а

Звезда
Аеп Ае

масса в 
единицах 

массы 
Солнца

радиус 
в км

масса в 
единицах 

массы 
Солнца

толщина 
в км

масса в 
единицах 

массы 
Солнца

толщина 
в км

масса в 
единицах 

массы 
Солнца

радиус 
в км

1.38-10” 0.9388 8.399 7.3-10՜* 0.1924 8.76-10՜® 0.3951 0.9-195 8.9865
1.78-10” 1.2328 8.579 5.0-10՜* 0.1230 7.68-10՜® 0.2611 1.2333 8.9631
2.30-10” 1.5702 8.550 3.0-10՜* 0.0769 5.77-10՜® 0.1584 1.5705 8.7853
3.22-10” 1.7304 8.266 2.0-10՜* 0.0546 4.1210՜® 0.1110 1.7306 8.4315
5.14-10” 1.7367 7.697 1.0-10՜* 0.0396 2.68-10՜® 0.0833 1.73Г9 7.1898
8.28-10” 1.6)53 7.284 1.0-10՜* 0.0352 2.01-10՜® 7.15-10՜® 1.6954 7.3907
1.37-10” 1.5567 6.727 1.0-10՜* 0.0317 1.48-10՜® 6.71-10՜2 1.5568 6.8259
7.4210” 1.3124 6.088 1.0-10՜* 0.03Г2 1.15-10՜® 7.54-10՜2 1.3124 6.19Э5
1.08-10” 1.2911 6.076 1.0-10՜* 0.0401 1.22-10՜® 7.84-10՜® 1.2912 6.1945

ОО 1.3147 6.277 1.0-10՜* 0.0412 1.37-10՜® 8.41-10՜։ 1.3147 6.4023
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$ б КОНФИГУРАЦИИ БЕЛЫХ КАРЛИКОВ

Теория белых карликов была обстоятельно разрабо
таю в работах |6. 7. 9. 15, 161 и других. Характерной чер- 
гоА всех предшествующих работ является то. что в них 
расчеты моделей белых карликов проводились для опре
деленного химического состава вещества (.инородного, 
слоистого с различными. чередующимися друг за другом 
»лемен амя в них. для различных смесей элементов и т. д.). 
При этом ставилась цель выяснения зависимости наблю
даемых параметров звезд от химического состава. Иногда 
при выборе того или иного химического состава вещества 
имелось в виду предыстория звезды. В последнем случае, 
как правило, исходили из определенной космогонической 
гипотезы, согласно которой белые карлики являются позд
нейшим этапом эволюционного развития звезды, причем ис
ходным принимается газообразное состояние.

В отличие от упомянутых работ в наших расчетах мо
телей белых карликов не делается никаких предположений 
» химическом составе вещества в них. поскольку из резуль 
тагов, полученных в предыдущих параграфах, следует. что 
химический состав в конечном счете не играет решающей 
роли. Действительно, величина наблюдаемых параметров 
белых карликов зависит лишь ог пила уравнения состояния 
■ =р(Р|. Но согласно (3.1) и (5.3) уравнение состояния не 
очень чувствительно к химическому составу и с достаточной 
точное’ью определяется .4/7. Конечно, в основе таких 
продета՛։ гений лежит предположение, что звезда существо
вала достаточно долгое время (-> 10’ лег) в состоянии бе
лого карлика, а именно в состоянии, в котором Г(Г)<чГ0(г), 
где Г (г) и 7в(г) представляют температуру звезды и тем 
нературу вырождения на расстоянии г от центра звезды. 
11։ этого предположения непосредственно следует, что в 
‘везде вещество не может иметь однородный химический 

՛ остан и что Ля и Л/7 должны быть функцией от плотности 
•нергин (здесь Дщ — наименьшее значение массового числа 
ядра, которое может продолжительное время существовать 
в веществе при заданном значении р).
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При расчетах параметров белых карликов мы исходили 
из уравнений нерелягивистской теории

(1М
Лг

= 4>։р(г); 
с-

_ к М{г) Р(г) 
с1г с3 г*

Перейдя к переменной х = ре/п1Рс и учитывая формулу (3.4), 
эти уравнения можно представить в следующем виде

<1М 4гпр , , , . ,
— = ч-/з" гх (а° + агх + а։х + азх ) 
аг

(1х ктр М (г) . , . , . у/՜ \ 4-х ֊ , „— = — \ . ֊ («о + <4* + а»*’ +«з*’) ֊------------, (6.2)
С1Г /ПеС3 Г* X

где ?., = Л//лсс —комптоновская длина волны электрона, 
д0 = 2; а1== 1.255-10՜2: а։= 1.755-10 5 и а3 = 1.376-10° 
коэффициенты, входящие в (3.4).

Интегрирование уравнений (6.2) были произведены чис
ленно в Вычислительном центре АН АрмССР для ряда на
чальных значений параметра л(о). Результаты приведены в 
табл. 3 и на рис. 4 и 5. Напомним снова, что в основу 
наших расчетов параметров конфигураций белых карликов 
положено уравнение состояния (5.3), в ко юром А/2, как 
функция от параметра х, определяется формулой (3.4). Та
ким образом, здесь основным является постулирование соот
ношения (3.4), согласно которому в центре звезды А/2 
имеет наибольшее (возможное при заданной плотности) зна
чение, а по мере продвижения наружу А/2 монотонно 
убывает -и у поверхности стремится к 2. Однако не обяза
тельно, чтобы при равновесном составе вещества отношение 
А/7 у поверхности равнялось 2. В достаточно долго суще
ствующей сверхплотной звезде на расстояниях г>гн, где 
х(г) <0 145 (р<3-10’ г-сх՜3), может существовать также 
водород. Поэтому представляет интерес выяснить параметры 
этой наружной оболочки, где может существовать также 
водород. В последних двух столбцах приведены масса и 
толщина этой наружной оболочки в предположении, что 
она целиком состоит из водорода. Вследствие того, что от-
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Таблицл 3
Параметры «И4-ГЯМ— "" Р""’*"*0*0
‘ 4р 9 состава вещества

последних

с (о) ?(0) 
г-см

Радиус R 
в км

Масса 
.и .«г

Во.и-р лиг

В К.И

в сбелочка

МАСС1

45 2.48-10*' 5.944-10* 0.9928 1.38 3.60-10՜’

40 1.63 10'» 6.506-10’ 1.034 1.59 4.99 10՜՜՜

35 1.05-10“ 7.240-10* 1.077 1.89 7.33-10 9

30 6.35- 0“ 8.222-10* 1.121 2.35 1.17-10՜*

28 5.10 10 ' 8.710-10* 1.126 2.59 1.45 10 ՝

3.55-Ю1' 9.581-Ю’ 1.165 3.06 2.08-10 »

20 176-Ю1' 1.157-10’ 1.208 4.33 4.31-10

15 7.27-10’ 1.471-10' 1.247 6.74 1.06-10

10 2.0 10' 2.046- Ю* 1.269 12.9 3.99-10

7 6.£6 10* 2.701-10’ 1.255 22.6 1.22-10 *'

4 1.29-10' 4 058- Ю’ 1.153 55.0 6 76-10՜*

3 5.42-10' 4.935- Ю’ 1.056 89.9 1.62-10 5

1 1.98-10’ 9.615-10’ 0.5005 692 4.56-10'4

0.8 1.00 10' 1.087-10' 0.3935 1110 9.22-10 1

0.6 4 23-10* 1.268-10' 0.2784 2070 2-27-10՜’

0.4 1.25-10* 1.565-10' 0.1626 4'.СО 7.53-10 '

0.2 1.57-10' 2.225 10* 6.026-10՜’ 2)300 0.120

0.1 1.96-10* 3.152-10' 2.158-10՜’ 6.30-10' 8.63-10 •

0.09 1.43 10’ 3.323-10' 1.845-10 - 6.С5-10' 7.38-10 •

0.07 6.72-1О5 3.719-10' 1.267-10՜’ 7.54-10' 5.07-10 •

привезенные вПримечание к таблице. Числа, 
пи графами водородной 
мллы 31 л։е։д, состоящих

оболочки, представляют 
целиком из водорода.

трех строках 
радиусы А' и

ношение Д/7 в случае водорода в два раза больше, чем у 
других легких элементов (которые могли быть на поверх
ности), толщина и масса водородной оиолочкн должны соот
ветственно в ва и четыре раза быть большими по сравне
нию со случаем, где А//. — 2 (см. ниже). Как мы видим у 
конфигурш.и., где плотность в центре заметно больше кри
тической плотности для водорода, т. е. р^З-10* г-см ',
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толщина водородной оболочки 1н оказывается очень малой 
по сравнению с радиусом. Особенно малыми получаются 
массы А.'Ия оболочек. С уменьшением плотности в центре 
1ц и А/Ия растут. В последних трех строках пятого и ше
стого столбцов табл. 3 приведены масса и радиус звезды 
в предположении, что они целиком состоит из водорода. 
У титывая то, что масса и толщина водородной оболочки 
очень малы по сравнению с массой и радиусом звезды со
ответственно, нетрудно показать, что

4
Д/Ил = _ -^֊г х}. = 5.7-101о -к/г М "

А?4
Л4//Ио ’

тес*х2н
1"= 2!ипР ֊' = 7 72. Ю22______м ' 1и Ж//Ио

(6.3)

Здесь масса и толщина измерены в граммах и сантиметрах 
соответственно.

Зависимость массы конфигураций от центральной плот
ности приведена на рис. 4 (сплошная линия). Часть кривой 
при 1о?р>11.5 представляет массу барионных конфигура
ций, в центре которых, кроме атомных ядер, уже образовался 
свободный нейтронный газ. Эта часть кривой взята из ра
боты [17]. Как мы видим и։ рис. 4, с ростом плотности в центре 
уасса белого карлика сперва растет, при р (о) = 2- 10е г-см~'л 
достигает максимального значения, /Ищи =1.27 /И®, затем 
уменьшается, и кривая массы плавно переходит в кривую 
для барионных конфигураций. В старых расчетах, в которых 
не учитывалось влияние процесса обратного ^-распада, т. е. 
.4/2 принималось постоянным, масса оказалась монотонно 
растущей функцией от плотности в центре и достигала най- 
большего значения при р(о)-*эс. Таким образом, смещение 
максимума кривой /И = 7И(р(о)) в область конечных значе
ний плотности обусловлено учетом зависимости Д/2 от 
плотности (см. ниже). На этом рисунке для сравнения при
ведены также результаты, полученные в работе Салпетера 
и Хамада՜ [9]. Их точки обозначены квадратиками (для кон
фигураций, состоящих из углерода), жирными точками (для 
конфигураций, состоящих из железа) и белыми кружочками
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(для равновесного химического состава вещества). В упомя
нутой раооге пол равновесным составом подразумевается

Рис. 4. Спель между массой белых карликов 
и плотностью о их центре. По осн абсцисс 
отложен десятичный логарифм от плот
ности. По оси ординат масса аве >ды в еди
ницах массы Солнц։. Квадратиками, жир
ными точками и белыми кружочками изо
бражены результаты работы [9] для конфи
гураций. состоящих и։ углерода железа и 

имеющих наниероятный сосип соответ
ственно.

И- а. рЧп, р.кр/. аг
ць-г.т..4-.т. НГ-,Д.Ь4Г/,
шп-л,7Г.у шатшт/,у»а 4 р^ъ 

ГЧшГ1.р.ге. —»19֊
и.рк- 

ч-ЬЬ „ръкрр. .а
♦4ш*ге а -гу»։.м.4ъ&г/. т.Зу.^и.-
ушлъ»< и 1% |Ы| Ър'/Лрр
ш/1. т»/шг> <«-

р^чЬ^И^* шлрш- 
»р1>1>3. Ьр^пр^ч к Я.ЪЬЪ а»ГЬЪа.Сшуаа>Ъам^и>Ь 

рш^^чр^.р^.-ь,

следующее: для каждого значения плотности было вычис
лено наивероягное значение А » X [5, 8], и при расчетах 
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конфигураций в отдельных слоях бралось одно ядро (кото
рое при заданном х является наивероятным в смысле мини
мума плотности энергии р), но его параметры А и Z рассма
тривались как функции от р. Для легких элементов (Не, С, 
Mg) их результаты совпадают с нашими, за исключением 
точек, соответствующих интервалу 8 < log р< 10.5, где они 
поднимаются выше нашей кривой. Что касается точек, со
ответствующих более тяжелым элементам (железо и „рав- 
новеснын* состав), то Они все расположены ниже нашей 
кривой.

Для того чтобы понять причину этого расхождения, 
исследуем поведение уравнений (6.2) относительно измене
ния отношения A/Z. С этой целью достаточно ограничиться 
случаем, когда A/Z имеет постоянное значение от центра 
до поверхности звезды. Так, если в этих уравнениях сделать 
подстановку

ZZ \2М (г) = (--) т/(г); 
\А/

(6.4)

то полученные уравнения для v и R не будут зависеть от 
отношения A/Z. И j (6.4) следует, что для получения значе
ний массы и радиуса в старых единицах необхотимо соот
ветствующие числа в новых единицах умножить на (Z/Ay 
и Z/.4. Отсюда следует, что масса белого карлика пропор
циональна (Z/Ау, а радиус Z/A.

Из рис. 1 видно, что истинная линия Л/Z для тя
желых ядер находится выше, а для легких—ниже нашей 
непрерывной кривой (являющейся хорошим приближением 
только для средних ядер), поэтому массы и радиусы кон
фигураций, состоящих из тяжелых ядер, должны быть 
меньше, а в случае легких ядер должны быть больше зна
чений, полученных нами. В случае железа и „равновесного" 
состава часть расхождения, по-видимому, получается из-за 
использования разных уравнений состояния.

В связи с приведенными значениями мы можем утверж
дать, что,’ например, для звезды, состоящей из ядра с 
А — 2'0, масса должна быть заметно меньше, чем масса, 
полученная при равновесном составе, так как линия A/Z 
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лля «его находится выше непрерывной кривой для Л/2 

"и™ П. Теперь легко понять н причину появления мак*

Рис. 5. И<ч.-нс1«ие параметра .г с расстоянием от Петра дан 
ряд՛ конфигураций По оси абсцисс отложен л-10 *г, где 
л - 2. 1, 2. 2. 2 и к - 3; 2,2.2; 2; для конфигураций с 

д (о) -I; 15; 25; 30 и 45 соошегственио.

Ц. а. V Г -
-,Ь :">гг 4пЬфАт"'/,"9/'"։<*г/1 Ие"»>«ь*гА

I л Ю * г, я/>и>А^ л ։» ։. э. з, з 

а Хе а. з, ", е, е *т(о) ՛ еа«
3<1 4 43

-имуми на кривой Л! = М (р(о)). При малых р (о), когда от
ношение /.)А имеет постоянное значение, с увеличением 
центральной плотности масса монотонно растет. Однако при 
достаточно больших плотностях, когда начинает сказываться 
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явление обратного р-распада, отношение 2/Д в некоторой 
части вещества звезды уменьшается, что влечет за собой 
соответствующее уменьшение ординат кривой = М (р (о)) 
и, следовательно, появление максимума при конечных плот
ностях в центре.

На рис. 5 приведена зависимость х от г для некоторых 
конфигураций. Эти кривые позволяют вычислить распреде
ление масс в звездах с помощью первого уравнения (5.3).

выводы

В работе исследованы свойства вырожденного вещества 
при плотностях ниже ядерной. Основные результаты сво
дятся к следующим:

1. При достаточно высоких плотностях, когда гранич
ная энергия электронов достигает значения 23 Меъ, в со
ставе вещества, до этого состоящего из свободных электро
нов и атомных ядер (пеД“ фаза), появляются свободные 
нейтроны (фаза „не А*). В новой фазе концентрации ядер 

и электронов ЛСГ, а таже массовые числа Ак и порядковые 
номера 2* ядер являются фиксированными величинами. 
Здесь при повышении плотности массы изменяется лишь 
концентрация нейтронов. Устойчивость нейтронного - газа 
обеспечивается наличием в среде вырожденного газа элек
тронов.

2. Когда при дальнейшем повышении плотности массы 
в фазе „пеА* граничная энергия нейтронов достигает зна
чения 21.7 Меи, начинается образование свободного протон
ного газа. Появляется новая фаза „рпеА', в которой веще
ство состоит из ядер и свободного электронно-нуклонного 
газа. В этой фазе концентрации ядер А/* продолжают оста
ваться фиксированными, тогда как концентрации остальных 
частиц являются функцией плотности массы. Развал ядер 
происходит лишь тогда, когда в свободном нуклонном газе 
плотность частиц достигает значения, существующего в 
самих ядрах.

3. Исследована зависимость параметров ядер А> и 2* 
от граничной энергии электронов (от плотности массы). Для 
9-428
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ядер среднего веса среднее значение отношения е
хорошим принижением можно аппроксимировать соотноше
ние м <?4>' Благодаря туннельному эффекту легкие ядра 
нечспч чивы относительно образования тяжелых ядер. Сле
довательно. минимальное значение массового числа А, яв
ляется функцией плотности массы. У порога образования 
^ззы .к А' Л. - 12. Зависимость Л. от параметра
где р _ граничный импульс электронов, приведена на рис. 3. 
Таким о разом, в достаточно плотных средах (имеется ввиду 
недра белых карликов) даже при абсолютном нуле не могут 
продолжительное время существовать наиболее легкие атом
ные ядра.

4. Найден приближенный способ аналитического инте
грирования дифференциальных уравнений, определяющих 
физические параметры оболочек барионных звезд. При 
центральных плотностях ?(<*>> 15|5гч՝.м толщины оболочек 
ока . 4B.it.'.с.з очень малыми. Особенно малыми оказываются 
массы оболочек.

5. Вычислены массы и радиусы белых карликов, а 
также распре едение масс в них. Расчеты проведены для 
слож I֊’! •՛. но равновесного химического состава вещества. 
Кривая швиснмостн массы от центральной плотности приве
дена на рис. 4. При с (о) =* 2-10’ г-с.ч 3 масса звезды имеет 
максимальное значение, равное приблизительно 1.27 Л\>. 
Появление максимума на кривой массы Л1 — Л1 (р (о)) при 
конечий центральной плотности р (о) обязано учету зави
симости А/Х от граничной энергии электронов. Распределе
на масс в конфигурациях можно определить с помощью 
кривых л (г), приведенных на рис. 5.

Авторы признательны академику П. Л. Амбарцумяну 
за проявленный интерес к работе, обсуждении и ряд ценных 
замечаний.



ՍՊԻՏԱԿ ԹԶՈՒԿՆԵՐԻ ՏԵՍՈՒԹՅԱՆ ՎԵՐԱԲԵՐՅԱԼ լՅլ

Գ. Ս, ՍԱՀԱԿՅԱՆ, է. Վ. ՉՈԻՐԱՐՅԱՆ

ՍՊԻՏԱԿ ԹԶԻԿՆԵՐԻ ԵՎ ՐԱՐԻՈՆԱՅԻՆ ԱՍՏՎԵՐԻ ԹԱՂԱՆԹՆԵՐԻ ՏԵՍՈՒԹՅԱՆ ՎԵՐԱՐԵՐՅԱԷ
Ամփոփում

Աշխատ տնքում հևտաղոտված է տլլասերվահ նյութի հատ- 
կութլոլնները միջուկայինից Ձա^Ր ["տ'“թէունների դեպքում։ Ստաց
ված են հետևըսլ հիմնական արդըսնքնևրը։

1. Բավականաչափ մեծ խտութէուննևրի դեպքում, երր էլեկ
տրոնների Ֆերմիի սահմանային էներդիան հասնում է ?3 
արժեքին, մինչ այգ աղատ էլեկտրոններից և ատոմային մ ի չուելս երից 
(„£/1“ փա/! բաղկացած նյութի բաղադրության մեջ հանդես են 
ղալիս աղատ նեյտրոններ ,է*ո*Լ)է "եոր փուլում միջուկ
ների և էլեկտրոնների կոնցենտրացիաները, ինչպես նաև միջուկ
ների ցանցվածների յ4* թՎ^րը կա բղա թվերը մնում են հաս
տատունէ Արւտևղ խտութ յան մեծացմանը ղուղընթաց աճում է 
միայն ներորոնների կոնցենտրացիան։ Նելուրոնալին դաղի կայու
նությունը ապահովված է ալլասերված էլեկտրոնալին դաղի առ
կա լաթ լամբ միջավա լրումI

<3. Ջանղվածի խ տութ լան հետ ադա աճման ժամանակ, երբ 
նելտրոնների Ֆերմիի սահման ալին էներդիան հասնում է 2 Ր.7 
արժեքին, սկսվում է նոր փուլի դո լացում ր։ Հանդես է դալիս 
Պpll€A* փուլը, որում ն լութը բաղկացած է միջուկներից և ազատ 

նուկլոնա֊էլեկտրոնալին դադից։ Ալս փուլում նույնպես միջուկների 
կոն ցենտրացիանև րը շարունակում են մնալ հաստատունէ ալեինչ 
մլուս մասնիէլների կոնցենտրացիաները կախված են դանդվածի 
խտութ լունից։ Մ իշուկները փլվում են . իրենց բաղադրիչ մ ասերի 
միալն ալն ժամանակ, երբ ազատ նուկլոն ալին դաղում խտութ լունը 
հասնում է միշուկալինին։

3, Հետազոտված են միջուկների /\հ և Հ,հ պա րամ ետ բների 
կախումը էլեկտրոնների սահմ անալին էներդիալից (ղան դվա ծ ի 
խտութլունից)։ Միջին քաշի միջուԼխերի համար հարաբե֊
բութլունները բավարար ճշտութլամբ կարելի է մոտարկել (3,4) 
արւն չութ լամբ։ Թունելս։լին էֆեկտի շնորհիվ թեթև միջուկները 
դաոնում են անկալուն ծանր միջուէլների աոաշացման նկատմամբ։ 
Հետևաբար մասսալի թվի ամենափոքր հնարավոր արժեքը Atn^ը
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՚ . ։;, ,4.-> 4-^—Դ X /’/«,<* (Ր, ԿԿ»ր***Ժ
Լահմանալին Ւ-ք^լ^ Օ պարամետրի արժեքներից քերված ( 

յ-«ք' *րէՒ"1 ‘քՒ!-“է-!(^րՒ քեպքտմ
քյցն- նկատի ունենք սպիտակ թզուկների րնգերքը). նոլխիսկ 
րացտրեակ զրո 'երմաստիձւոնում՚ քյեէ,էւ •Դէ"էհնԿ,Ծ Հեն 1{-ր"է 
երկարատև գոլութրոն ունենալ։

4. Տրվտծ է րւորիոնափն աստղերի թաղանթները որոշող 
Դիֆերհն^ի^է հավասարումների մոտավոր. անալիտիկ ինտեգրման 
եղանակ։ ?(<>)> *<*” 4սւք կենտրոնական խ տոլ թ {ուննե ր ի գեպ- 
րում թաղանթների հաս տոլ թ {անները շատ փոքր են: Աոանձնա- 
պես փոքր է թաղանթներում գտնվող ն{աթի ղանղվածր,

յ. Հաշված են սպիտակ թզակների ղանղվածներր և շաոա-
4ք"1Ն*րՀ՛ ինչպես նաև զանգվածների րաշխամր նրանցում։ <»>•/></- 
ներր կատարված են րարղ. սակա{ն հավասարակշիո քիմիական 
րաղաղրաթլան ղեպքի համար։ Աստղերի զանգվածի կախումը 
կենտրոնական խտութլունից քերված է նկ. 4-ում։ Արսցիսի բ(օ)

— !’1U։ auif արժեքի համար ղանգվածր ունի մաքսիմում, որր 
հավասար I J.fl ձ!(^~ի> Զանգվածի .H — .H (թվՕ)) կորի վրա 
մաքսիմումի հանգես գալը պայմանավորված I նրանով, որ ,-{// 
հտրարերութլունր շի մնում հաստատուն' կախված կ էլեկտրոնների 
սահմանային Լներգիալից։

եկ, ո-ում րերված են ,V(r) պարամետրի կորերր որոշ կոն
ֆիգուրացիաների համար։ Ալդ կորերի սգնու թլամր կարելի Լ հաշ
վել զանգվածների րաշխումր համապատասխան աստղերոլմ։

G. S. SAHAKJAN and E. W. CHUBARJAN

ON THE THEORY OF WHITE DWARFS AND BARIONIC 
STAR'S ENVELOPES

Summary

The properties of dense matter tn the case of subnuclear 
densities are discussed. A method of approximate solution of 
differential equations determining the structure of envelopes of 
barton stars is given.
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The radii and masses of white dwarfs as well as mass 
distribution in them are computed. The calculations are carried 
out for the case of equilibrium composition. The curves of x(r) 
represented in the fig. 5 enable us to calculate the mass 
distribution In the given configuration.
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