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11 РЕДИСЛОВИЕ 

Стоnятидесятилвтию астрономиче
С1Сой обсерватории МОС1СОВС1Сого уни
верситета и пятидесятилетию Госу
дарственного астрономичеС1Сого ин
ститута им. П. К. Штернберга эту 
1Сltигу посвящают 

Авторы 

IIUJll'ода назад в коллеКТlIве Государственного Астроно
\шчеCIЮГО ипститута 'IПt[. П. К Штернберга <ГАИШ> ро
дилась идея отметить юбилейпый для r АИШ год опубли
Iшванием сборника статей, lЮТОРЫЙ дал бы советскому 
читателю научное, 110 пе теХНJIчеСlюе освещепие проблем, 
(шпзаШIЫХ с существопапием во llселепной разпого рода 
I(ОСМИ1JОСIШХ систе).. Это двойные и кратпые звезды, 
авоздпые группы и СIЮШIешIЯ, гигаНТСlше объедипеНИJI 
:ше:JД В галактИIШ, скопления самих галаICТИК и, нако

нец, их совонупность, состatВляющая всю Вселенную в 
I~('JЮ)[. 

Идея эта, впервые высказаНlIаJI 10. Н. Ефремовым, 
Jlстретила широкую поддержку, образовался авторский 
IЮJшеl(ТИВ I{ОТОРЫЙ за сравнительно нороткий СРО1( за
Ilt'РШИЛ работу, представляемую сейчас в печать. 

Тема физики и эволюции отдельной звезды достаточно 
хорошо предста,влена в нашей научно-популярной лите
)lI\Type. Отдельные Iюсмические объеl{ТЫ - пульсары, ква
:lН'I'Ы, радиогалаIПИl\И, пе говоря уж о телах Солнечной 
(·.Irстемы, были предметом многочисленных малых и болъ~ 
IIIИХ lШИГ или очеРl\ОВ, паписанных па разных уровнях 

ТJlУДНОСТИ. 

Звездные системы всех :ВllДОВ оназались в пе столь 
IIЫИГрЫШНОМ положепии и наш lЮЛЛСI<ТlIВ решил запол-

1IIITI. этот реально существующий пробел. 
Однано мы решаем задачу несколько своеобразно

мы даем обзор выбранной нами области астрономии па
Рl\ллелъно с описанием успехов и достижений воспитав
lIIoro нас института-юбиляра. Естественно, что написан
Jlble нами очерки имеют достаточно выраженный «ак
J{OIIT», но анаJШ8 ВСех освещаемых проблем дается на 
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фоне п в связи с развитием мировой науки в цело:м. Та
ким образо:м, читатель порой не найдет ПОJШОГО обзора 
того или иного вопроса, но то, что он найдет, ,не будет 
узким и одностороюшм. 

Разумеется, в наше время простое описание звездных 
систс.м совершенно недостаточно, и вопросы происхожде

ния и эволюции их ВОЗНИiКают совершенно неизбежно. 
Поэтому :мы уделили много места 'всем видам пестацио
нарных звезд, так I<aK они отражаЮ'f общую эволюцию 
систем. Мы не :могли также пройти мимо вопроса взаи
мосвязей между звездами и ОI<ружающей их :меЖЭlВездной 
средой, :которые имеют прямое отношение 1< проблеме 
образования звезд 11 их объединений. 

Главы IH, IV, V, VHI и отчасти l'лава 11, поовящен
ные пере:менным звездам iИ звездным группировкам раз

лого масштаба, написаны специалистами по звездной аст
рономии, и поэтому IВ них звездно-астрономический ас
пект явно преобладает. В то же время главы 1, 11, VH 
JI IX составлены астрофизиками, которые внесли свой 
специфический стиль трактовки предмета и его изложе
ния. Различия в подходе той и другой группы авторов 
особенно заметны при сравнении глав IV и VH, отнооя
щихся по существу к одному и тому же вопросу - звез

дооб,разованию. 
Субъективного подхода а,второв в стиле iИ :компоновке 

своих обзорOlВ избежать было невозможно, да и не нужно. 
От этого, мне кажется, книга становится более интерес
ной. А неизбежную неполноту оовещения некоторых во
просов читатель сможет смягчить, обращаясь к JШТера
туре, приводимой в конце каждого очерка и подобранной 
с преобладанием отечеС1'венных ИСТОЧ'JIиков. 

В какой MQpe наПI авторский коллектИIВ достиг постав
ленпой перед собой цели, говорить сейчас трудно. Это 
скажет читатель. Редактор же со своей стороны хочет 
поблагодарить авторов обор ника за их доброжелательную 
готовность идти навстречу его советам и замечаниям. От
дельно хочется отметить больПIУЮ работу по перередак
тированию очерка 2 гл. 1, проделанную Х. Ф. Халиулли
ным ввиду отъезда автора очерка. 

Москва, 15 мал 1980 г, Реда"тор 



Глава t 
ТЕСНЫЕ ДВОЙНЫЕ СИСТЕмьt 

Очерк! 

I,ЛАССИЧЕСRИЕ СИСТЕМЫ ЗВЕЗДА ВХ I(АССИОПЕИ. 
ДВИЖЕНИЕ ЛИНИИ АПСИД 

Д. Я. МАРТЫНОВ 

Тесные двоЙ'Вые звезды (ТДЗ) составляют среди двойных 
звезд обширную группу, в ноторой наждый объент соС,то
ит из дnух звезд-номпонент, находящихся в состоянии 

21заимодействия, таи нан они близни друг Н другу. Эта 
близость такова, что размеры звезд, составляющих пару, 
сравнимы с, расстоянием, их разъединяющим. Относитель
)10 этого расстояния звезды представляются не точнами, 

n заметного размера ;lJiисиами, ноторые при орбитальном 
ДlJижении звезд периодичоони перенрывают друг друга, 

5леСl( 

0,5 
ф(J3(J 

)'ИС. 1. Нривая Опеска 8атмеввой ДВОЙВОЙ системы (схема). Покаааво так-
1116 распonожевие 8ве8Д системы ВО время вторичною МИJI~а Опесна. 

'ГIШ что земной наблюдатель отметит периодич&сни насту
IInlOщие ослабления - тан называемые минимумы - бле
I~IШ ЗlВезды, J(aH результаты взаимных затмений НОМ:ПО
III'ПТ (рис. 1). Другое название ТДЗ - затменные, или 
фотометричесние, двойные системы. Впрочем, ТДЗ могут 
l'iыть обнаружены и другим путем, из спентральных 
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lIаблюдениij, даже если затмения в НИХ не паолюдаю'1'СЯ; 
тогда ИХ называют спеR'1'рально-двойными звездами. 

ПромеЖУТОI{ ,времеuи ме}кду двумя поспедовательвыми 
минимумами блеска, очевидно, равен периоду обращения 
в орбите' ТД3 и, отсчитывая в ДОЛЯХ периода время, про
т('кшее после минимума - так называемый фазовый 

угол,- мы всегда будем знать ,взаимное расположение 
liомпонент в орбите по отношеНIIЮ It наблюдателю. Для 

PIIC. 2. Проецироваиие истпипой орбиты ТД3 па каРТIIИпую плоскость llа
блюдатепя:. 

по.тrпоты представлеШIЯ нужпо еще только зпать, насколъ-

1(0 плоскость орбиты наIшонена !( лучу зрения, или каков 
угол i между лучом зрения и ПОРl\lалью к ПЛОСIШСТИ ор
биты; этот угол носит название наlшопения орбиты. Если' 
ось Z направлеIIa на наблюдателя, а ХУ - I(артииная 
плос.ко,стъ, то центры проекций на I(apTIIHHylO плоскость 
обеих составляющих будут паходитьсл на TaI(O){ расстоя
нип ~, 'IТО (рис. 2): 

~' = aZ(sinZ е + cos! е cos! О, (1) 
ИЛIl 

(1') 

где а - размеры отп~сителъной орбиты. Если орбита эл,,; 
липтическая, то роль а примет радиус-вектор в орбите, и 
тогда вместо а нужно взять 

а(1-е2) 
т'2 - (2) - 1 е sin ('У - 6» , 1 

I 

где на этот раз а - большая полуось орбиты, v - долгот. 
в орiiите и ro - долгота периастра, так что 900 + v - ro , 
= 1) - истинной аномалии звезды 82. Нетрудно попят 
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что степень ослабления БJIеска будет зависеть от раоотоя
иия ~, от размеров звезд r. 11 r2 и от распределения об
щего блеска сИ'Стемы между lюмпонепта:ми, т. е. от вели
чии L. и L 2 (ПРИНИ~lают L. + L 2 = 1). в простейmем слу
чае равноме.рно ярких дисков компонент абсолютная про
доmкительпость затмения, lюнечно, зависит от размеров 

r. и r2, но сте.пень наложения дисков определяеreя их 

отношением k = r2 : r. (принимают k < 1). Удобно ввести 
фуmщпю р СО01'ношепием 

~ = r. + pt'2 = r.(f + kp), (3) 

u тогда при ра.вномерllО ЯРIШХ дисках перекрытие ДИ'СIЮВ 
ссть функция k, р 11. углов, вы.ражаемых обратными I{py
говыми функциями тех же k и р. В случае же дИ'Сков, 
перавномерно ярких, функции гораздо сложнее, а вид их 
определяется заКОНО~1 потемнения звездных дисков от 

п"снтра К краю. Чаще всего употреБJIЯОТСЯ закон, подска
аываемый теорией ЛУ'1iIС1'ОГО равновесия IВ звездных атмо
сферах, n 11111011110 таи I1азывае~IЫЙ линеiiный закон по
')'СМ'lIСI1И11 

1('6') = ](0)(1- U + иС08'О), (4) 

"ДО О - Уl'ОЛ С вершиной в цент.ре звезды между иаправ
JIОНИЯМИ на Це'нтр ВИДИl\IOГО диска и на 'раооматриваемуlO 

1'ОЧ1(У диCdЩ, а U - та1, называемый iюэффициент пО'тем-
1I011l1Л, 1ЮТОРЫЙ может варьировать от О до 1: U = О соот
"отствует раВlIомерно ЯРlЮМУ ДlIСI(У, U = 1 - полному 
IlOтвмвению к l(palO 1(0) = ](0) С08'6', таl, Kal{ иа :краю 
0=900 и 1('0) = О, 

r.ущоотвуlOТ превосходные таблицы, дающие в функ-
1'11 It k JI Р СТСП8lНь ослабления блеCd{а при затмении дис
ICIlI1 11 раЗIlЫХ СJIучанх; Т8I{, при,ведены данные для одно

!tОiЩI>IХ диснов, ДИС1ЮВ С ПОЛIlЬШ потемнением, с проме

)J(y1'O'lIfblM потемнением, д.'IН ПОI,рЫТИЯ малой ЗlВезды 
l'iЩII.111()1() 11 lIр"ХОЖДСlПШ IIН\JIОЙ зввзды перед большой. 
11 МIIЮ'I'ШI J1 ОUРl1ще1ll1Н а I'ИХ таблиц: в них 110 apryllleHTy 
ttI'JI/I(,JIt!lШН 111\ ХОДI1'1' fJ ;\ШI разных значений k. Первые 
'1'11'1111.10 Тllбшщы :>'ГOl'О рода были построены В. П. Цеоо-
1II1'IIIM ШЦО n 1938-40 Г,Г" 11 в настоящее время мы рас
II11JII1I'nCM раЗJLИЧНОГО рода таблицами, с помощью которых 
А'lmшо «решитЪ» :кривую блеска затменной двойной, т. е. 
""'IIIJ{IIJIИТЪ фотометрические элементы системы k и rt, 
'1'1111'/111 а = 1, L. и L2, i, а также и. И и2, или, наоборот, 
IIltдllUUlUСЬ величинами k, r., i, L., L., и. и и., построить 

11 



теоретическую кривую блеска. Для решения первой гa~a
чи разработан, по !Крайней мере, десяток различных 
методов (IIIОЛУЧИВШИХ название «обратных»), для решения 
второй задачи предложено несколько методов, опираю
щихся в наши дни на широкое применение ЭВМ, по
скольку для ЭВМ не соста-вляет труда ВЫЧИ1Слить множе
ство lВаtpиантов задаваемых величин k, rs, L

" 
Lz, ••• , 

наилучшим образом удовлетворяющих наблюдаемой кри
Boii блеска. Это так называемые прямые методы, разли
чающиеся по способу отыскания оптималМlОгО решения 
и не нуждающиеся в таблицах, описанных выше, так ка-к 
машина свободно вычисляет то, что составляет содержа
ние таблиц. Здесь тоже могут быть методически разные 
варианты, зависящие от типа ЭВМ и от степени пони
мания физической стороны явления затмений. Дело в 
том, что нруг затменных перемеввых представляет вели

кое множество вариантов определяющих параметров, Ко

торые не всю'да поддаются недвусмьroленном:у определе

нию в форме фотометрических элементов, особенно если 
в системе наблюдаются лишь частные затмения, а не 
полные и lюльцеобразные. Тем не менее можно утверл~
дать, что задача «решения» кривых блеска затменRЫХ 
двойных в описанном клаооическом варианте теоретиче
ски вполне освоена и доста-вляет нам фотометричесние 
элементы не только в случае шаровых номпояент, но и в 

случаях, осложненных взаимодействием между ними
приливной деформацией их и взаимным облучением, о чем 
будет сназано ниже. 

Итак, из фотометричес.ких наблюдений ТДЗ мы можем 
определить относительные (в долях радиуса орбиты) раз
меры компонент, их отнооительные светимостп и накло

нение орбиты, а таюке (с меньшей ТОЧ1Rостью) раопреде
JIение яркостп по доону каждой звезды. Это уже богатая 
информация, так l(aK при недалеко идущих предположе
ниях о массах компонент можно получить представленпе 

о размерах номпонент п, следовательно, их средней плот
ности, а если пзвестен параллакс, то п об пх 'Светимости. 
Однако небольшая гипотетичность результатов может 
быть товсе снята, если данная тесная двойная система 
будет наблюдаться еще как спектрально-двойная звезда. 
Действительно, спектральные наблюдOOlИЯ дают нам, со
гласно эффекту Доплера, скорости движения каждой 
коипоненты по лучу зре:вия, а интеграл скоростей за пе
риод onределяе.r величину полноro размаха движения 
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!юмпоненты по лучу зрения, выраженного в километрах. 

Отсюда - шаг к определению истинного размера орбиты, 
так Бак такой размах и есть размер орбиты, умноженный 
на синус угла наклонения, а у затменных двойных этот 
угол i как ,раз определяется с удовлеТ1Jорительной точно
стью. Частное от деления на синус наклон&ния равно не 
большой полуоси орбиты АЛ 
(рис. 3), а расстоянию меж
ду точками D и Е, в кото
рых движение происходит 

нерпендикулярно лучу зре

пия наблюдающего астроно
ма. Однаио отсюда нетрудно 
lIерейти I{ большой оси, если 
Оllределить ориентировку ор

бпты (J) И эксцентриситет е, 
IIСХОДЯ из формы кривой лу
'IIШЫХ Clюростей данной ТД3 
(I}ис. 4); тогда можно найти 
нtiсолютпое значение боль
шой полуоси в движении вок- к Ванне 

,'уг цснтра маос системы, а р 3 Д 
б ие, , вижение звезды в 8J1-

(',умма двух ольших полу- Jlиптичеекой орбите тдз. 

(ЮОИ орбит обеих компонент 
}(НСТ пам абсолютное значение относительной орбиты, 
li ICоторои примсним 111 закон Кеплера, и ltlЫ можем 
IIIIIIЩ'АТJ, ДJIЛ масс IюltfПО11СJlТ 

~lsill3l = const· (1 - е2)8/2 (K1 + К2)" K'l.P, ) 
(5) 

~2 sin8i = const· (1 - е2)8/" (K1 + K'l.)"K1P, 

1')(11 К, И Ка - полуамплитуды Jlучевых сиоростей !{аждой 
IЩМIЮJ1СIIТЫ, Р - орбитальный период (рис. 5>. 

в формулах (5) можно заметить такую осоБС1ННОСТЬ: 
ШШ(~I\ 1Jервой компоненты определяется ч&рез полуампли
'IY}(Y K~ iВторой и наоборот. Если, как это часто бывает, 
1111 (~If(штрограммах звезды ВИДIJЫ линии лишь одной, бо
,111111 НJIIЮЙ Iюмпоненты, можно найти только величину К" 
1111')(" lШl{ 11 К2, И К! + Ка остаются неиз-вестными. В этом 
(',lly'llI!.! Iюмбинацией формул (5) находим фун,"ЦUЮ масс 

!lЛ8Sfп8i 
f(~) = 2 " = const (1 - е,,) 8/2К:р, (6) 

(!lЛ1 + !IЛ,,) 
U тогда МОЖI[О опредеJIlIТЬ Macc~ Шlt и.Шlz, 1[9 с прелвари-
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телwым предположением об отношении масс Gt = 9712 : 971J • 

Имеем 
!!л а3 

f (!In) = 1 :1 sin3 i. 
(1 +а) 

с разными разумно отбираемыми значениями величины Gt 

А)о-о 

с 

5)0-0,5 
(i)·flo 

с 

Opo//mtl 
Ь 

tI 
6 

tI 

Л!J"оQоя скорость 

N Jeнл;, !J 

о 

tI 

о 

11 
О -

tI 

rI 
PJIC. 4. ПРllмеры кривых nyчевых скоростей ПрИ раЗJIИЧНЫХ формах и рас

положении орбиты спеитрально-двойвой звезды. 

получается набор значений масс, из которых выбирается 
наиболее правдоподобное. 

Итак, спектральные наблюдения ТД3 позволяют опре
деJШТЬ массы 811еад,.. IIХОД2ЩИХ :р систему. Делается это 
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либо сразу, либо с минимумом предположений. Отсюда 
находят он Cipедние плотности звезд. 

Все известные на:м: надежные значения звездных масс 
даю:г наблюдения двойных звезд, а их размеры, а стало 
быть, и плотности, доставляют нам ТД3. Именно с помо
щью JlВОЙНЫХ звезд было твердо установлено, что междУ 
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1'110, 5, !(риuаJl nучевых СIIоростей а. Девы. У 8ТОЙ двойной 8везjJ,Ы в 
с:пектро Пfl"I'УТСТВУЮТ nинии обеих компонент, AJIЯ каждой из которых 

строится своя кривая. 

массои звезды и ее полной энергетичеСIЮЙ светимостью 
'ib сущест.вует связь вида 

1 m\3+P 
'b""';;U~ , (8) 

I'AO В большинстве случаев р - малая дробь, I(ОТОРУЮ 
обычно не принимаю т во внима1Ше при быстрых расче
тах. Впрочем, равенство (8) пе применимо iК белым иар
JIИI(ам и к звездам малой массы (у последних показатель 
(:тепени у 9л близок к 1,5). 

В табл. 1 приводятся физичеСlше характерИСТИRИ не
IЩТОРЫХ звезд, входящих в состав тесных двойных си
«:'I'ОМ (ТДС) и представляlOЩИХ разные звездные типы. 

Посмотрим т&перь, l(а1(ие возмущения вызывает БШI
:юсть компонент ТДС в описанной выше картине за
'I'М(ШИЙ. 

Во-первых, это приливные деформации, которые неиз
(iNЮЮ iВооникают у БЛИЗ1(О расположенных массивных 
'I'UЛ. ВМООТО шаровой формы они приобретают форму ВЫ
'I'JlIIYTblX друг К другу эллипсоидов. Вытянутость сопро
IЮШl\ается еще полярным сжа'JIием, TaI( как звевды имеют 
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:; т а б JI И Ц а 1. ФизвчесlCllе характерисТJIВII 8ВeSД paвтIЧВЫX массов, входящих • тесные двойвые cBcTeIIы 

ТIIПЫ 8веад в системе I Ваввавие систеllЫ I pd I Вр M v I Те' К I f1Jl/f1Jl0 I R/R0 I Р/Р0 

Горячий еверxrиraвт JI б Опоnis А 5,732 09,5 II -5,5 29000 28 19 4,1.10-3 
звезда ГП *) В1 -3,0 26000 10 9 1,4·10-2 

Обе звезды гп у Суgni 2,996 во -4,9 22000 18 6 8,3·10-2 
ВО -4,9 22000 18 6 8,3·10-· 

То же ТТ Aurigae 1,333 ВЗ -1,4 16000 '6,7 3,7 0,13 
В7 -1,2 13000 5,3 3,4 0,13 

ТО же RX Hereulis 1,779 АО 0,8 10000 2,1 2,3 0,17 
АО 1,3 9900 1,9 1,8 0,32 

То же УУ Geminorum 0,814 М1 9,3 3500 0,64 0,62 2,7 
М1 9,5 3500 0,64 0,62 2,7 

То же см Draeonis 1,268 М4е 12,6 3150 0,24 0,25 15,4 
М4е 12,7 3150 0,21 0,24 15,2 

Го же, во система ков- W Ursae Majoris 0,334 F8 4,1 6200 1,3 1,1 0,98 
тактвая F7 4,7, 6200 0,6 0,6 28 



iO ЗJU.:ё. ::i J[ :rv:rп: I L uptei 2,4{f3 I в8 1-0,61 12 000 4,8 2,7 0,24 

-= G8 2,3 4000 1,9 4,6 0,02 

?= 

~ Сверхrиrавт и звезда ГП 1 VV Cephei 1 743,0 IcM 1-5,51 3000 24 11900 3,5·10-& 
В8 -3,4 12000 24 19,5 3,2·10-3 

~ 
't:S 

i!! То же t Aurigae 972,1 1\4 Il -2,51 3700 8,3 160 2,0·10-11. 
111 В6 V -1,1 14000 5,3 2,3 0,43 
i .. 

То же **) (\ Aurigae 9890 FO Ia -8 7000 35 290 1,4·10-' 
В - -1 15000 23 1,4 8,38 

Два rигавта I ~ Aurigae I 104,0 I G5 III -0,3 4650 3,09 14 1,1·10-& 
GO III 0,1 5300 2,95 8 5,8·10-3 

Звезда ГП и белый Rap- V 471 Tauri 0,521 Н2 V 6,3 4900 0,70 0,8 1,37 

тm В 11 28000 0,72 0,010 7,2·105 

Звезда ГП и авезда Воль- V 444 Cygn 4,212 06 -5 30000 35 12,5 1,8·10-2 

фа-Рое ... WN5 -3,5 80000 19,5 3 0,7 

*) гп - Гllавиая: ПОС.llедова'le.1fЬИОСТЬ 
**) Rомпоиеll'1'а гп }1'aдыаетсии по нзбыто'lИОИУ потон-у В .а;цеIlОЙ }ш>траФИоnетовой области. Она окружена мошной газовОй 

~ оболочкой. 
~ 



tl1н)Ке осевое вращение. В результате фигуры звезд из 
шаровых превращаются в трехосные эллипсоиды. и от

ступление от шара тем больше. чем более однородно рас
пределение мат&рии внутри звезд и чем ближе компонен
ты. Внешне это про являются ·в том. что кроме изменений 
блеска вслеДоСтвие заТ)fений он изменяется и между 
затмениями. так как при обращении в орбите площадь 
диска компоненты. обращенного к наблюдателю. все вре
:мя меняется. Глубина затмения усиливается. а между 

/1 
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75 

," '6 
\ 

'6 

о 

о 
о 
о 

I 

.". • , о 

" \ 

! 
а 

• · · " 

х 

I .. " 

Рис. 6. Rривал блеска зnтмснноll ДВОnllОЙ звезды Р Jlllpw. 

затмениями видимый блеси ТД3 увеличивается. В резуль- ~ 
тате кривая блОО!{а получается такой. как на рис. 6. ИЗО-j 
бражающем кривую блеСI(а звезды ~ Лиры. в противопо
ло~ость кривой на рИ'С. 1. типичной для звезды ~ Пер
сея - Алголя. Крайним выражением I(РИВОЙ типа ~ Лиры. 
служит кривая типа W Большой Медведицы. в которой 
глубины обоих минимумов почти одинаковы (рис. 7) •. 
Такая форма I(РИВОЙ блеска указывает на то. что в этой 
тесной двойной системе компоненты находятсл столь· 
близко друг к другу. что их можно считать в KOHTaKT8j 
и практически они почти никогда не затмевали друч 

друга хотл бы на 'КОРОТIШЙ промежуток времени. 
'У'же в случае звезд типа ~ Лиры предположение o~ 

эллиrreоnдалыlстии иомпопент неточно. Их фигуры гораз
до сильнее деформированы со стороны. Обращев:нз 
/Внутрь орбиты. пежели наружу от нее. и пра·вильнее б 
по бы сравнивать их ос формой яйца. а при еще больше 
сnлижетппr компонент впутреннял сторона фигуры ко

,
' 

понепты еще сильнее вытянута и даже приобретает з 
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остренную форму отрывающейся ItаllIЛИ, так что обе ltOM
IlOненты контактируют друг с другом заост;реD!IlЫМИ 

«lJосик,ами». 

Математическая теория-Фигур равновесия двух звезд-
11 ых тел, движущихся около общего центра маоо, хорошо 
ра:.работана. Будем считать, что массы 9Л1 и 9Лz компо
IЮНТ сосредоточены .в их центрах и сами компоненты 

Ilращаются окоJЮО своих осей с тем же периодом Р, что 
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11,5 фq31l 

1'114', 7, Нl1llВЫО IInосиа IIlIeaдow ER Ориона, ОТllосящеlСJl к типу W Бonь
шой Мед.вед.ицы » у- и B-1JУчах. 

и Д8ижуreя в орбите. Вокруг точек с массами 9Л1 и 9Лz или 
t . - J.I. JI J.I., если принять 9Л1 + 9Лz = 1 во вращающейся 
I'IICTCMC I(оординат, имеется стационарное гравитационное 

IIIIJI(\, lюторое можно описать с помощью эквипотенциаль-

11101" Jl(JНсрхностей, прогресси,вно изменяющих свою фор
му при изменении гравитационного потенциала. Если 
1I111'JIОДIШЙ обозначить через и, то за параметр, опреде
.'llIIОЩIIЙ форму поверхностей, удобно принять величину 

2Аи 
С = G (!lJl

1 
+ !lJls) , 

I'ДII G - гравитационная постоянная,' А - ;расстояние 
МII)IЩУ центрами ком;понент. Величина С называется nо
/' "Шlft1tой Роша. Пока она велика, эквипотенциальная по
III~I)Х'](ОСТЬ располагается близ точек 9Л1 и 9Лz и раооадает-
1',. па две ваиквутые фиryры, tЦВатывающие каждую 
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точку в отдельности (рис. 8). При некотором значении 
С = СО обе эти фигуры разрастаются до соприкосновения 
в точке, которая называется первой даграnжевой точnой 
и обозначаеreя L 1 (она тем ближе к спутнику, чем мень
ше еro масса). Сама эквипотенциальная поверхность на

зывается nредедом' Роша, по
тому что при дальнейшем 
убывании С две ее петли пе. 

-+-f--'Q---i:~~>;-T7{,2. рестают существовать раз

Рис. 8. Предельные поверхности 
в ДВОЙНОЙ системе О и О' с отно
шением масс 2: 1. L. и r.. - пеD
ван и вторан JIибрациоииые точ-

RИ Лагранжа. 

дельно, а поверхность пре

вращается в одно полостную, 

напоминающую песочные ча

сы, но с ШИрОI(ОЙ перемыч
кой (см. Iповерхность 82 на 
рис. 8>. При еще меньших 

значениях С эта поверхность становится разомкнутой в 
области пространства' над и под плоскостью орбиты. Раз
рыв происходит, когда ЭI\.Випотенциальная поверхпость 

достигает второй лагранжевой точки, находящейся 
с внешней стороны спутника rolz• 

Оли·санные поверхности можно рассматривать и по
иному. Скорость какой-либо частицы в системе при дап
ных начальных условиях, задаваемых ее кинетичес-кой 
энергией, становится равной нулю на определенной ЭI,ВИ
потенциальной пове.рхности, и эта поверхность становится 
непроходимой для частицы. Частицы, обладающие боль
шей начальной скоростью, способны уйти от выбросившей 
их компоненты дальше, выйти за предел Роша и даже 
за п·ределы второй поверхIЮCТИ 82' Ос.обенно благоприят
ны условия для пересечения. предела Роша вблизи ТОЧIШ 
L1, где ПiPоисходит накопление ;вещоства. Затраты энергии 
на уход частиц из :этой ТОЧIШ внутрь ЗIOпа'сти, припадле
жащей второй компоненте, будут меньше, чем при ВСЯКОl\l 
другом выходе частицы из других точеI( поверхности 

звезды, так как им приходится IlсресеI(ать предел Ро
ша и переходить в области с большей потенциальной 
энергией. 

Если в процеоое эволюции компонента увеличилась 
18 размерах до того, что вышла за предел Роша, она стано
вится неустойчивой и может бысТtрО терять массу, а так 
как с уменьшением массы размер полости Роша умень
шаеreя, то процесс потери массы идет ускоренно, а это 

означает, что в тесlЮЙ двойной системе эволюция RОМПО
нент может ижrи совершевио иным путем, вежец у о.ци-
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почных звезд. Может быть и так: ТДС состоит из двух 
:Lпезд, весьма разных по с>ветимости и размерам, причем 

бблыпая из них обладает малой поверхностной яркостью, 
u следовательно, и затмение ее не так уж заметно и во
обще вклад в общую светимость системы мал. Но вслед
ствие с>воих больших размеров она сильно деформирована 
и может при-близиться и пределу Роша и даже перейти 
IJсрез него. Кривая блеCI{а у такой системы будет алголе
"ого типа, а между гла'Вным и вторичным минимумами 

JIС)I~ИТ незначительный горбик. Система эта уже прибли
шаеТ'Ся l{ !{онтактным, но O~OCTopOHHe. 

В настоящее время принято разбивать ТДС на три 
ItJluooa - разделенные, полуразделенные и !{Онтаитные 

(р"с. 9). У первых кривая 
f'iJICCI~a алголевая, у третьих -
юl!t у W Большой Медведи-
1'1.1, 8. У вторых опа может 

f'i1.ITb На!{ у ~ Лиры, ссли обе 
IЮМI10ПОНТЫ имеЮ1' сравни

м ЫО свотимости, или почти 

IIJIГОJrО80Й, если мала свети
МОС1Ъ большей I{омпоненты. 

]~оличественно изменения 
(iJIIЮJ{а в промеЖУТI{ах меж
ду :lатмениями будут проте
ЮI'l'I. но-разному у звезд эл

Jlllllеоидаш,пых или сильно 

Д"формиропаПIJЫХ, 11 Рl1бли
mающихсн 1{ I1ределу Роша. 
()J,ШIIЮ ОМ1! пе стремиться 
1( особо ВЫСОIЮй ТОЧllОСТИ, ТО 
мошно считать, что измене

IIIШ {)JICCI{a пропорциональны 
('08· О или соэ 20, причем 
Im:"I"IIIЩИСIIТ IIрОIIорциопаJIЬ-
1101''1'11 z равен 1/282 sin2 i, где 
•. - :шсцентриситет сечения 

:I.IIJНfПсоида ПЛОCIюстъю :шва

Рис. 9. 'l'ри типа тдз. Покаааиы 
раамеры JlOмпонент внутри пре
дenьных поверхностей Роша. по
строенных для отношения масс 

!lJIS:!lJII-0,6. Вверху приведена 
рааделенная. в середине полураа
дenеннаn, Вllиау - контаКТllая 

системы. 

,.,,,н, соде.ржащеЙ в себе большую ось. При полном по
'INНJСНИИ'К краю этот коэффициент иной (4/582). Но если 
J,оформация компонент велика, нужно учитывать реаль
"ую форму их, близкую к фигуре Роша *). В математиче-

.) Это сделапо в работе Н. Г. Вочхарева, Е. А. Карицхой, 
11. П. ШаХ1lРЫ, опубликовавиой в АЖ, 1979. т. 56. 1'4 1. 
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ском представлении блесна вне затмений член с соз2 8 
или соз 20 называют эффеnто,м, эииnеоидадьноети. Заме
тим, что если в системе вследствие сильного отклонения 

угла i от 900 (например, при i = 70-600) затмения не 
наблюдаются, зффент зллипсоидальности все же мо
жет проявиться (о системе Лебедь Х-1!!!!! CygX-1 см. 
дальше>. 

Другой эффект, проявляющuйся в lIзltlенениях блеска 
ТД3,- эффеnт отражения. Он возникает в результате 
взаимного облучен-ия компонент. 'у наждой из них сто
рона, обращенная !t другой, ярче, чем противоположная. 
Если бы речь шла только об освещении, то ч-исто reoMeT
рическое рассмотрение освещаемой площади и доли ее, 
обращенной к наблюдателю, было бы достаточным. Оно 
приводит к выражен-ию Ь cos е, указывающему на возра
стание блеска от главного минимума к вторичному. Каче
ственно это правильно, но !юличественно, после рассмот

рения процесс а Iпереизлучения падающего излучения, ока

зывается, что в выражении для эффекта отражения есть 
еще члеп с cos2 8 (ил-и соз 20>, который искажает член, 
описывающий эффект :эллиILсоидалыlюти.. Следует отме
тить, что, когда после решения кривой блеска и вывода 
ФотометричесЮlХ элементов вычисляют :эффект отраже
ния теоретическим путеll, численно он часто оказывается 

заметно больше, чем дают наблюдения, и теория не поз
воляет полностью ообъяснить причины расхождений. 

Итак, вне затмений изменения блоока ТД3 представ
ляютсл формулой 

ИШI 
l = а + ЬсозО + с сов2 О, } 
l = а' + ЬсозО + с' соз 20. 

(9) 

Нужно сказать, что далеко не всегда эта формула 
достаточна, особенно если кри-вая блеСItа несимметрична 
относительно фаз 0=00 и 1800. Тогда в ф()рJ.lУЛЫ (9) 
приходится вводить члены с sin 8 и sin 28, происхожде
пие которых теоретически неясно, и потому остается He.~ 

уверенность в способе устранения такого члена при ре-, 
шении кривой блеска в затмениях. . " 

Одвюй из причин появления этих членов может быть, 
наличие светлых или темных пятен на пове.рхности звез~: 
ЕСЛ'И вращения звезд в ТДС синхронны сорбитальны 
обращением, то появление или исчезновение пятен буде 
происходить при одних И тех же фазах е и их эффект _ 
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ВОЙ:ДУТ постоянным элементом в I(РИВУIO блесна. Запя1'
ненностью дисков номпонепт в ТДС можно объяснить 
любую кривую блеСI(а, и потому нужно пользоваться этой 
гипотезой с осторожностью. Есть немало ТДС, в которых 
без этой гипотезы нельзя обойтись, например системы 
двух красных карлИIШВ уу Близнецов и СМ Дракона и 
даже целая большая группа их - так называемые звезды 
'J'ипа RS ГОНЧIlХ Псов. По форме I<ривоii блеска OНII на
поминают Алголеii~ но Э1'0 пе полуразделенные системы, 
а разделенные, в IЮТОРЫХ I(аждая из компонент не за

полняет свою полость Роша. Более холодная и крупная 
(ЮШIOпепта со спектром КО II 1 - IV чуть-чуть более мас
сивна, чем меньшая, и немного горячее <F4-G5 IV-V). 
Периоды от двух до 10 дней. По I(РИВОЙ блоока у звезд 
типа RS Гопчих Псов более или менее равноме.рно прохо
дит какое-то искажающее ее фотометрическое возмуще
пие. Кю{ правило, оно проходит от больших фаз к мень
шим, что иптерп,ретируется следующим образом: одпа иа 
l(Омпопент вращается BOI(pyr оси с периодом, несколыш 

более IЮРОТI<ИМ, нежели орбитальный период, а поверх
!!Ость ее покрыта пятнами, lIO неравномерно, таи что 

более запятненная полусфера появляется D иартинной 
JlЛОСКОСТИ наблюдателя но 'синхронно с затмениями, 
а IШЖДЫЙ раз все раньше l1 раньше. Зона пятен, по-види
мому, богата ХРО:\lOсферной антппностью, чем объясняется 
JlaJ'Iичие в спектре ярк'их :НШССИОIПJЫХ ЛИНИй Н" и Н и К. 
Нроме того, ПСОIЮЛЪJЮ Э8сад тина RS Гончих Псов излу
чают D раДIIO- и рентгсповCIЮМ дианазопах. Тюювы, на
пример, звезды UX Овна, RT и AR Ящерицы, RS Гончих 
] IcoB И ряд других. Для некоторых систем, где между 
J(омпонентами движутся газовые потоки, «ударяющие» 

l' другую компоненту <RZ Щита, RX Rассиопеи, бывшая 
новая DQ Геркулеса), гипотеза горячих пятен переходит 
11 уверенность (см. ниже). . 

Есть еще одна не рассмотренная нами причина неодпо
родной ЯРI{ОСТlJ поверхности I{омпонент ТДС - таи назы
lIаомый гравuтацuо"нnый эффе'N,Т. Гравитационный эффект 
IIОЗJшнает оттого, ЧТО лучистый ПО тои F n в неноторой 
'I'о'ше уровенной поверхности вращающейся и приливно 
Jtl'формпрованпой звезды пропорционален градиенту 
,1 fI u ,1,. лучистого даВЛ(>НIJН [J в этои точне, но оно опреде-

t 
JIIН'1'ел IшнтаТ', 4 1'3 ат " а градиснт его равен та аn.' tY звоз-
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ДЫ, s:аходящейся в rиДРОС'I'атичМком: равновесии, давле~ 
ние, плотность Р, температура и н&прозрачность х посТQ

ЯlШы на уровенной поверхности, и поэтому градиент 
температуры проп~~ционален градиенту потенциала и, 

а эта величина - dn есть локальное значение уокорения 

свободного падеШlЯ g. Тамм: образом:, 

F n = - .!.-. dp 00 dU 00 g 
хр dn dn ' 

и если среднее значение поверхностной яркости зв&зды 
есть 10, то в другом месте поверхности она будет равна 

1 = 10 (1 + у к Ко Ко ), (10) 

где go - среднее значение ускорения свободного падения. 
Коэффициент гравитационного эффекта у равен единице 
для полного излучения звезды, но для ограничеmных уча-

с 

стков спектра варьирует довольно mИРОIЮ: когда л~ 

мало, у ~ ч" (~- вторая постоянная заIюна Планка), 
при ')..Т = 0,365 см· К, т. е. в видимой области спектра, 
и при Т от 10000 до 5000 К у равно единице, а при 

с 

б6JIЫПИХ значениях л~ у изменяется пропорционалъно 

последней величине. Что же касаеreя величины g, то ее 
вариации по повер~ности эллипсоидальной звезды весьма 
сильно зависят от ВНУl'реннего строения звезды, а именно 

..L - 1 = К (..!... - 1) 
Ко Н' (11) 

где константа К = - 1 для однородной звезды и К = - 4 
для центральио конденсированной звезды, построенной ио 
модели Рота, R - средний радиус 'Звезды. 

Итак, в общем случае «класс.иче,коЙ» компоненты 
ТДС, свободной от пятен, распределение JIIрКОСТИ по дис
ку под'Шняется закону 

1 = 10 (1 - и + и cos i}o) [1 + уК (~ -1)]. (12) 

Если в атмосфере звезды преобладает конвективный пе.ре
нос тепла, гравитационное потемнение весьма невелико. 

Формула (.12) показывает, насколько сложно опреде
пить фотометрические элементы ТДС, если она принадле-
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ш,ит К KOHTaI{THblM или полураздел&нным системам. В то 
время кан разработанные уже обратные методы «реше
ния» кривых блеСI(а освоили задачу нахождения коэффи
циента потемнения и, учет гравитационного эффекта по
настоящему возможен только прямыми методами с ино

гочисленными .испытаниями исходных моделей 1Iа ЭВМ. 
В тесных двойных системах объединяются звезды са

мых разнообразных типов ,(си. табл. 1) - две нормальные 
звезды rJlавной последовательности ранних или поздних 
спектральных классов, два гиганта, гигант и нормалъвый 
J(арлик, нормальный и белый карmш, звезда Вольфа
Райе с горячей звездой главной последовательности, на
){онец, нормальная звезда со звездой релятивистской, на
пример нейтронной. В сущности, мы только тогда и полу
чаем более или менее ясное представление о физических 
характеристиках звезды, когда она войдет 'в состав ТДС. 

НО есть ТДС особенные, проявляющие себя в Фото
ме'11ричеCIIЮМ и спектральном отношениях целым рядом 

эффектов, которые 1Iе укладываются в привычные клас
сические иодели, хотя на первый взгляд их, как будто, 
можно отнести к одному из упомянутых выше типов. 

Этих звезд немного, при внимателъном рассмотрении они 
лишаю'11СЯ типичности и их следует считать уникальны

ыи. НесколЪ'КО таких систем оп,исаны В. П. Цесевичем в 
сборнике «3атменные переменные звезды» под его редак
цией. 3десь будет описана еще одна - ПХ Каоссиоцеи 
(RXCas). 

Переменность ~ToH :lnО:lДЫ БЫ.Ilа O'1'1tl'bI'l'a JI. П. Церас. 
IЮЙ в Моснве, в Моснве же ео в начале столеl'ПЯ исследо
пал С. Н. Влажко, который установил ее затменный ха .. 
рактер. 3атем она подверглась интенси,вному изучению 
11 Казани (Д. Л. MapTЫ1IoB), а за последнее десятилетие
JJ Таллине (П. В. Кальв) и снова в Москве. Почти 80 лет 
фОТО)fетрических наблюдений не обеDпечили хорошее ис
(~J,одование этой системы. 

Выглядит кривая блесна RX Cas, как у обыltВовенной: 
:IIIС:ЩЫ типа ~ Лиры с периодом 32d,32 и с пределами из
менения блеска в визуальной области от 8m,7 до 9m,5, 
11 фотографической от 9m,9 до 1Оm,9 и в ультрафиолето
,юй - от 10m,0 до 11"',6, а спеК11ралъио состоит из ком:по
"опт gG3 + (g?) А5, но лучевые сШ>рости компоненты А 
""ределяются по спеКТipограмм:ам так плохо, что надеж

'111 выводится толъко функция масс, а именно, !('!Л) = 
- 0,16; тогда, если принят~ эin е = 1, то для масс компо-
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ввнт находим при а = 9JlG/9JlA = 0,5, 1,0, 2,0, 3,0 

9Jla = 0,19, О,а8, 3,04, 8,13 
9JlA = 0,38, 0,68, 1,52, 2,71. 

Вероятно, ПрИ таком богатом выборе можно остановиться 
где-нибудь посредине, СI\ажем, на а = 2, И массы RОМПО
нент G и А будут соответственно равпы 39Jlo и 1,59Jlф• 

/1,00 
-1~00 

-0,50 

. /1,25' 
RX Сов ДУ (/1ин) 
IlД! /1,75 1, ОО 

·---.--------~-----I 

omoo~ ______ ~ ______ ~~~ __ ~~ ____ ~~~ __ ~ 
J 0,00 (J,25 (J,50 0,75 1,1l0 Фоао 

'nХ Сое Jll{l1lJH) 
omoo~------------------------------------· 

, J 

,+0,50 А 
А / 

.. 

+~OO 

f 
+I~50 .. 

0,00 0,25 0,50 /1,75 1,00 Фtl8fl 

Рис. 10. Кривые блеска RX Саа в V-JI}'чах (вверху) и U-лучах (внизу). 
обе - в минимуме физической переменности компоненты А. 

HeCKOJIЬKO менее неопределенно выводятся из J(JJ)ИВЫХ 
блесRа размеры RQ.Мповевт и другие фоrометричеСRие ~n:e-
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МОJlТЫ системы. ,t(ело в том, что парлду с изменениями 
(iJreCIta, типич,ными для затмений в полуразделенной си
.".'см:е, блеск RX Cas подвергается совершенно беспоря
дочным ItoJIебаПIIЯМ, доходящим до ± от,5 в улырафио
JIeTOBblX лучах, ± от,2 в синих и ± от,15 в визуальных. 
Одновременно имеются систематические изменения блес
.ш всей системы 'в целом, протекающие с периодом 
!i16 дней, l(оторые можпо приписать такой пульсации 

0,00 0,25 

0':00 -
.. 

0,90 

Л(МIIН) 

0,75 1,1J1J Фuаu 

+ ++;1:. 

~ .. г 
1 
f 
+ +1,0 

~--------------------------------~ 

I'IIC, 11. Rривые блеСI,а RX Саа в В-лучах D минимуме физичеСllоlt пере
меННОСТII (вверху) 11 в ее M811('II:\IYMe (ВНlIЗУ). 

fiлеска компоненты Л, что. Iюгда Л приобретает наиболь
шие раЗ'Меры, ее блеСI{ минимален, ослабление достигает 
o'n,4 в визуальных лучах и от,5 - в синих. Эти числа 
/~ают средние значения, реальные же могут быть вдвое 
fi()льше, но варьируют случайпым образом. 

В итоге следует отметить, что дЛЯ RX Cas не сущест
lIует точных кривых блеска, все они более или менее 
« размыты» и все они разные для раЗ'Ных фаз физи~еской 
l1еременности 'КО1.шоненты А и в разных лучах. На рис. 10 
11 11 приведены некоторые кривые блеска RX Cas, пока
аывающие сильные различия их; особенно бросаются в 
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глаза ~овершепно пеrИПИ'1пые изменения uлесшl в уль· 
трафиолетовых лучах, а именно, неПРelpывное и монотон· 
ное падение блеска от первого максим:ума к главному' 
мип:имуму без второго максимума. Понятно TOJIЬKO оroут· 
ствие вторичного минимума - ЯРRОСТЬ звезды g G3 в уль· 
трафиолетовом CBeT~ очень низка и ее затмение меньшей i 
звездой п!ютекает незаметно. На всех других кривых ~ 
бросается в глаза реЗI(ая асимметрия - первый максимум 
блеска после главного минимума значительно ярче вто· 
рого. 

При рассмотрении этих кривых нельзя отделаться 
от впечатления, что наблюдаемый эффект вызван не 
эллипсоидальностью ROмпО'Нент. Действительно, хорошо 
намеченный главный минимум блеска узO'R и указывает 
на относительно малые размеры компон&нт, а тогда при

ливные эффекты должны быть на порядок меньше наблю
даемых. Вместе с тем вторичные минимумы весьма 
широки. 

Естественно, что фотометрические элементы системы 
RX Саз известны весьма приближенно и варьируют во 
врем8'ВИ; дело доходит до того, что по светимо,стям L 
компоненты G и А обмениваются местами в максимуме 
и минимуме физической переменности: в визуальных лу· 
чах в минимуме физическоii переменности Lo : Lл == 
= 0,6 : 0,4, а в максимуме - 0,4 : 0,6. В синем свете ком· 
понента А преобладает, а в ультрафиолетовом ВIшад 
звезды G совсем незнаЧlIтелеп. Из визуальных на блюде· 
ний вытекают следующие размеры компоне,нт: большие 
полуоси равны 'а = 17r(;), rл = 11r(;). При радиусе орбиты 
около 70rф эти размеры действительно относительно неве· 
лИIШ, и поэтому эллипсоидальности !юмпонент должны 

быть не значительны. 
Наконец, в системе RX Саз наблюдается еще одно 

важное ЯВЛOOlие. С начала столетия ее период удлинился 
на одну тысячную его величины - на 49 мин. В ТДС это 
может произойти в результате взаимодействия компо· 
нент, а именно, если в ней происходит вынос вещества за 
пределы системы ,или перенос ее от менее массивного 

тела к более массивному, в нашем случае - от компо· 
ненты А5 к компоненте G3. Небесная механика iIIозволяет 
вычислить и масштабы такого перемещения вещества у 
RX Саз - они по порядку величины составляют 10-0 мас
сы Солнца в год. Очевидно, RX Саз находится в состоя
вии очень быстрой эволюции. 
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Теперь можно составить приол,изительное npедставле~ 
Iше о строении и процессах в системе RX Саа (рис. 12). 

Вне затмений изменения блеска в системе создают 
весьма переменные по силе потоки t'азOlВОГО вещества, 

исходящие из компоненты А. В спектре RX Саа всегда 
видны эмиссионные спутники по обе стороны от абсорб
ционных водородных линий. Эти эмиссионные линии сви
дотелъствуют о движении гаЗ0В со скоростыо 150 ю.f/С. 
110 если TaI{Ona скорость вращения газов на :шваторе 
авезды А, то сама она вращается с периодом в 7 раз 
меньшим ее периода в орбите, а тогда размеры ее кри
тической полости Роша значительно сокращаются, и во 

}
" ',' ,": 
фQ3Q , 

. о,5~ф,: . " 

, " 

!'I!C, 12, Схема системы RX Са! в минимуме физической переменности ком
IЮllенты А 5. KorAa она выходит за пределы своей rраницы Роша (пунк
'11111), ПоказаlIО раСПOJIожение компонент в пnоскости орбиты. а фазы раз
м" .. ены так, как есnи бы набnюдатеnь двиranся BOllpyr системы, Яllобы 

остающейся неподвижно/t, 

IIремя минимумов физической переменности звезда А5 
IIЫХОДИТ за пределы этой полости и унос :вещества уси
JIIшается. Газовый поток подхватывается орбитальным 
IIращением и притяжением звезды G, устремляясь к Heti: 
1'1) скоростью, превышающей скорость звука. Встречаясь 
l' I!оверхностными слоями звезды G, ударная волна на
l'II!!BaeT их и создает горячее пятно, температура которого 
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превышает температ~ру звезды А *). Но опо пе псе время 
видимо и еще до наступления вторичного :минимума' 

скрывается за растянутым газовым потоком. Поток и пят
по создают отмечепную выше асимметрию кривых блесна 
RX Саз вне затмений. 

Нужно сказать, что описанная модель системы 
RX Саз небезупречна и встречается с за'l'руднениями при 
объяснении спектраЛJ>НЫХ измен&ниЙ. Сущест,вует аль
тернативная модель, предложенпая п. В. I\альвом, I{ОТО
рый взял на себя смелость пе ,согласиться с значением 
функции мас.с, выведенным о. Струве (j(!1Я) = 0,16>, TaR 
как лучевые СROрости в этой системе могут быть сильнО' 
искажены газовыми потонами, и, исходя из других соО'б
ражений, определил массу звезды А б6льшей, чем звезды 
G, в три с лишним раза. В этом случае перенос ,вещества 
идет от I{омпоненты G l{ А, а фотометрически определи
мая компонента А есть пе что ипое, I{а!( обширная газо
вая оболочка ВОН.руг реЛЯТlIВИСТСНОГО ядра - пеЙТРОННОIi 
звезды. Точнее, это даже lIe оБОЛОЧI(а, а ДИСI( из доволь
пО' плотного газа, имеющий ТОЛЩИIlУ перпеtIдикуля.рно 
орбитальной плоскости, равную 1/. расстояния ме,кду' 
I{омпонентами, или 10r0 • 

Чтобы решить с уверенностью, ка!,ая из двух ПРlIве
денных моделей RX Саз справедлива или КaI{ая из них '1 
ближе I{ дейст,вительности, IIУЖНЫ еще новые фотометри- : 
чеСl{ие И особеНIIО спектралыIеe IIаблюдения во всех фа
зах физической 516:-ДtIевной периодичности. , 

Рассмотрим одпо llастное явление в ТДС, обнаружи.: 
ваемое при многолеТIIИХ наблюдениях неl{ОТОРЫХ раз-: 
деленных систем с эллиптическоii орбитой. Это явление - • 
движение линии апсид. 

Обратимся к рис. 3. Буде1t1 С'Iитать, что когда I{ОМПО
нента 82 заходит за !{ОМПOlНенту 8\, т. е. находится в по-

... ложении С\, происходит главное затмение. Наоборот, в по
ложении Cz затмение вторичное. Площадь участка эллип
са справа от линии C\Cz меньше, чем участка слева от 
нее. По II закону I\еплера время для перехода звезды 
от С2 1{ С• меньше, чем от С• !{ CZ; следовательно, между 
вторичным И главным минимумом пройдет времени мень
ше, чем между глав-ным и вторичным. Кривая блеска 

*) Заатмосферные наблюдения с «ультрафиолетового» спутни
на «ЭЙВПIтейн» понаЗaJIИ наличие в системе ВХ Саа эмиссионных 
ливий неноторых элементов с высоними степенями ионизации. 

30 



('llсте:мы будет подобна изображенной на рис. 13. Вторич
ный минимум не располагается посредине между двумя 
J'лавными. Более того, площадь сектора с веоршиной в 81' 
опирающегося на дугу Ct , меньше, чем такого же секто- • 
рn, опирающеroся на дугу С2, а это ппачит, что продол
жительность главного минимума меньше, чем вторичного. 

ТtШИМ образом, ссть два ПрllЗ'lIaIШ того, что движение 

олс,ж 

0,5 
фqаq 

l'l\c. 13. :ИРIlваll блесна затменноli двойной CltCTeMbl с эллиптичеСIIОЙ ор
UIIТОЙ (схема). Соответствует положению орбиты ОТll0сительно наблюда-

теля, lcall на РI1С. З. 

I1 ТДС происходит в эллиптичеСIЮЙ орбите: сдвиг втор""ч
lЮГО минимума и разная продолжительность главного и 

IIТОрИЧНОГО минимумов. Это может быть облечено в про
('тую J.laтематическую форму: ввсдем обозначения h = 
= е cos 00, g = е sin 00, Т• и Тз - моменты главного и вто
IIlIЧНОГО минимумов соответственно, Dt и D2 - продолжи
'\'сльности затмения в них, Р -- пе.риод орбитального дви
а,сн·ия. Тогда 

(Т Z - Т 1) ; - ~ = h (1 + cosecZ i). (13) 

I';СJIИ наклонение орбиты i = 900, формула (13) перепи
lIIется Tal(: 

l ' l' Р 2h P 
а- 1--= -. 

2 '" 
(14) 

I\lюме ТОl"О, 

. (15) 

()бычно величина h определяется довольно точно, а про
должительности D2 и D. неу.веренно, но после первого 
IIриближенного нахожд&ния величин D из кривой (при 
решении кривой блеска с применением формулы (2» 
I1 l\Онце концов величина е так же, как и 00, определяется 
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уверенно, лишь бы оба минимума вырисовывались четк 
и в кривой блеСItа не было сильных возмущений, обус 
J!овленных взаимодействием Koм:.n:oHeHT, почему мы и о 
танавливаемся на случае разделенных систем. 

Орбитальный эллипс сохраняет свое положение в пр 
странстве неизменным: лишь в том случае, если об 
компоненты можно рассматривать нак материальные точ' 

ки - случай так называемого неплеровского движения. 
Если же около ТД3 есть еще какое-либо третье тело, 
кеплеровское двю!(ение парушается, lIOЯВЛllIOТСЯ возJ.lY

щевия и КOOIле:ровский ЭJIJIИле изменяет свое положени . 
в пространстве. 

То же произойдет, если Itомш)'Веиты в ТД3 не шар . 
вые, не сводимые в материальные точки, если они испы 

тывают вращательную деформацию, полярное сжатие ил 
(и) приливное изменение ФИ1'Ур. А последнее неизбежн 
возникает в ТДС, только в одних случаях оно мало 
почти викак не проявляется, в других случаях велик 

и выражается в том; что орбитальный эллипс вращаетс 
в своей ПЛОСIЮСТИ ,в направлe'llИИ самог6 орбитальног 
движения. Это явление и носит название вращения ли 
нии апсид, так как по древней традиции большая ос 
эллипса АЛ (см. 'рис. З) называется линией апсид. 

Наблюдаемое ILроявление движения линии апсид 
ТДС состоит в том, что меняется взаимное расположени 
МИНИМУJ.lOв на кривой БJIеска, а также п:родолжительност 
и глубина минимумов. Может даже случиться, что пр 
большом отнлон&нии i от 900 будут наблюдаться затме 
ния, когда «ви,димое. наблюдателем соединение номп 

n 
неит происходит в периастре (<О ~2)' а в апоастре за 

тмения уже не будет. Если такую систему долго наблю 
дать, скажем, несколько дооятилетий, то станет заметньп.r 
медленный сдвиг вторичного минимума относительно со..! 
седних главных и еще менее заметное изменение ширины 

минимумои - И вторичных, и главных. 

На рис. 14 показаны кривые блеска ОТ'I(IРЫТОЙ в Моск
ве затменвой двойной RU Единорога за 1909-1971 гг.; 
из рисунка видно, что за 62 года орбитальный эллипс 
повернулся немногим меньше, чем на 900, а к 1980-
1981 гг. долгота периастра <О должна достигнуть 900, 
и, следовательно, вторичные минимумы установятся по

средине между главными. Следует отметить, что рис. 1~ 
несколько упрощенно рисует :картину движения вторич:~ 
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пого :минимума. На самом же деле с течением времени 
оба минимума перемещаются, то раздвигаась, то сходясь 
It среднему положению. Если в невозмущениом движении 

о 0,5 1,0 
~ .-

1 1907-10 

z . 
1927-8 

. 
1(. 

1971 

Р/2 

RU CQf/HO,OOeq 

Рис. 16. Кривые бnеСН8 тдз RU Едииороrа 88 1909-1971 rr. и соответст- . 
вующий им поворот орБИТaJIьноrо 8.JШJШСВ отиоситеnьво иабnюД8.ТМЯ. 

моменты наступления минимумов описываются линейной 
формулой 

и 

Т2 = ТО •2 + NP, 

l'де N - число протекших обращений в орбите, то при 
вращении линии апсид формулы будут таковы:, 

Tl=To.l+NP-асоs«J)о+N~)+ • 1 
+ ~ sin 2 «J)o + N (J» + ... , 

1'2 = Т0,2 + NP + acos «J)o + N~) +. I 
+ ~ sin 2 «J)o + N (J» - ... , 

(16) 

так что отклонения моментов наступления главного и вто

ричного иинимуиов от того, что дает линейная формула 
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для того и другого минимумов, будут изображаться пери
одическими фуннциями в противофазе (рис. 15). Полный 
период этих отклонений равен, очевидно, времени пол
ного оборота линии апсид U. 

Чем определяется скорость движения линии апсид ~ 
или, что то же, отношение и: Р? Сейчас известно около 
полутора десятков ТДС с движением линии апсид, у ко
торых значения и: р варьируют примерно от 4000 до 
40 000. TaIioe разнообразие зависит прежде всего от степе
ни близости J(омпонент друг к другу и от соотношения 

0-1} I 

N 

PIIC 15. Отклонения моментов главного (1) и вторичноro (11) минимумов 
от Jlинейиой формулы T-То+NР у ТдЗ с эллиптической орбитой при 1 

периоде поворота линии апсид. равном U. 

их масс, вызывающих приливные деформации. Зависит I 
оно и от скорости вращения компонент вокруг оси. Тео
рия этого вопроса, созданная в 30-х гг., дает следующее 
выражение для р: и в предположепии, что угловая ско
рость вращения обеих компонент равна угловой скорости 
орбитального обращения: 

(17) 

где ФУШЩИIl f И g зависят толыю от ЭI{сцептриситета е: 

gz(e) = (1- еllгll ; f~ (е) = (1- е2г5 (1 +r~1I + ;4), 
;н 



а коэффициенты k определяются законом распределения 
плотности в компонентах ТДС и изменяются от 8/. для 
однородноrо тела до нуля в модели Роша, rде вся масса 
сосредоточена в центре. 

Формулой (17) учитываются ТОЛЫЮ пятые степени 
относительных размеров компонент rt и r,,: мы отбросили 
малые члены с седьмой и девятой степенями. 

Если из наблюдений будет найдена с хорошей точно-
• 2пР 

стыо- величина 00= и' т. е. значение поворота линии 

апсид за один оборот в орбите, а Бривая блеска доставит 
значения радиусов rt и r" (поскольку они возводятся в 
пятую степень, их нужно знать Бак можно точнее), 
и, .наконец, из спектральных наблюдений мы найдем от
ношение масс компонент, то формула (17) позволит нам 
определить величину ka в предположении, что· ka,t = k",,,, 
если у нас не будет возможности оценить их раз
личие *). 

Таким образом, изучение ТДС позволяет на}1 прямы}{ 
путем проверить правильность наших теоретических 

представлений о внут.реннем строении звезд 11 по край
пей нере оценить для них отношение центральной плот

ности к средней Ре : рm. Сейчас это пока единственный с'по
соб экспериментальноrо определения указанноrо отноше
.ния. Среднее значение k", определенное по 11 ТД3 спеI(
тральных классов О-В-А, равно 0,0076, что указывает 
па очень высокую степень концентрации материи к цен

тру звезды, а именно, Ре: Рm > 620, если звезды построе
пы по политропной модели. 

Нахождению величин ka в ТД3 MoryT помешать дnе 
причины. Одна из них - наличие около ТДС третьеrv 
тела - уже упоминалось выше. Вызываемое им движение 
линии апсид никююй связи с внутренним строением звезд 
не имеет. Мы пока не знаем случаев движения линии 
апсид по этой причине. Друrая причина - релятивист
ское движение линии апсид. Соrласно общей теории отно
сительности оно будет происходить даже при ДВЮl(ении 
двух материальных точек. Широко известен пример реJIЯ
тивистскоrо движения периrелия у Меркурия, достиrаю
щеrо 42" в столетие. СIЮРОСТЬ релятивистскоrо движе-

*) Еще раз становится ясным преимущество разделенных сис
'('1'111 при изучении движения линпи апсид. Имепно в них компонен
ты сходны, и МОЖно допустить, что для них соблюдается равенст-
110 k 1,1 R k',I1. 
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пия ливии апсид определяется формулой 

~ _157.105A (t-e
2

) 
р - , Wl

1 
+ Wlз • (18) 

Здесь А - большая полуось орбиты, выраженная: в сол
нечных радиусах. Формула (18) говорит, что период ре
ля:тивистскоro движеиия: и' будет тем меньше, чем ближе. 
расположены друг к другу компоненты и чем больше их 

т 
ГI---.---т---r--~IГ-V~.-гт-гто-г~--~--~--

• ..J. •• , •• , : " •• 
. .,,;-•• ~·.fR .• ':2!. ,.: " -.;,- . ,. .. v .. ," 

• 1 0:. "1 •• ~ -.. ~: 

и 

0,00 0,50 1,00 

L-JL---L_...J.. __ -J-__ .J_V'I I I I t I I V'I f , , (,/'1 

0,98 0,99 О 0,01 0,02 11,1 11,5 0,5 fl.7 0,76' 0,77 0,78 0,8 1,0 
Фозо 

Рис. 18. :Кривu блеска ТДЗ DI lN'ri?'леса по фотопектричесlClDl иабmo
;цев:иим в:а Крымской станции Г в фотометрических системах V, В, 
U. Крупиым плавом покаэав:ы реаультаты иамереиий в rлавком (спева) 
и ВТОРllЧИом (справа) мииим')'Мах. В примоyronькой вреаке пре;цстaвnеиа 

вси кривu блеска в мелком масштабе. 

массы. Тесное расположение ком:.по.нент помешает наблю 
дать реля:тивисreкое движение в чистом виде. 

ТД3 - затменная: двойная: DI Геркулеса - представля· 
ет исключительно удобный объект ДЛJJ проверки реля:ТJIIi 
вистского движения линии апсид (рис. 16), так как с. 
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стема эта широко разделенная; эффекты БJLИЗОСТИ не 
мешают, а l.Iассы' зпачительны (gn. = 5,2~, gnа = 4,6gnф). 
Минимумы резко очерчены и позволяют фиксировать мо
менты Т. и Та С большой точностью. Из фотоэлектриче
СIШХ наблюдений, вьшолненны~ в r АИШ за последние 
10 лет, а также из наблюдений в Кракове, Х. Ф. Хали
уллин и Д. Я. Мартынов нашли скорость движения пери-

астра ~ = 00,0124 в rод. Это очень медленное движение, 
llОЛНЫЙ оборот линии апсид происходит за 29 000 ± 4000 
лет. При периоде орбитальноrо движения, 10'\55 и экс
центриситете е = 0,48 формула (17) дает теоретическое 

значение ~ = 00,0160 в rод, если принять среднее значе
ние kz = 0,0076 (см. выше); но это уже превышает 
наблюдаемое и не оставляет 1Шчеrо на долю релятивист
CKOr? движения, которое одно по формуле (18) составля-
ет (J)r = 0,023 в rод, т. е. в два раза превышает наблю
даемое. Представляет большой интерес найтоВ и исследо
вать еще системы столь же удобные для проверки реля
тивистской теории или еще более удобные. 

На этом мы заI{анчиваем ознаКQмление с классиче
скими методами оВзуче.ния ТД3 и :их результатами. Перей
дем теперь к изложению исследований неклассических 
объектов, которые стали предметом усиленноro изучения 
в последние д&СятилетоВЯ. 
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*) в конце квиrи приводится список сокращ8ввых названий 
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Очерк2 

ЗАТМЕННЫЕ СИСТЕМЫ ЗВЕЗД С ПРОТЯЖЕННЫМИ 

АТМОСФЕРАМИ И дисRооБрА3ныIи.оБолочкАмии 

А. М. ЧЕРЕПА ЩУК 

Введение 

В последнее время назрела необходимость разработки но
вых методов интерпретации кривых блеска затменных 
систем. Это вызвано двумя причинами. Во-первых, повы
шение точности фотоэлектрических наблюдений и успехи 
рентгеновской астрономии привели к открытию затмен
ных систем, кривые ,блеска которых нельзя интерпрети
ровать классическими методами. Были открыты затмен
ные системы, содержащие объекты с протяженными 
атмосферами,- звезды Вольфа - Райе (WЮ, сверxrи
ганты, а также релятивистские объекты, окруженные: 
дис!(Ообразными оболочками из аккрецирующего ве-' 
щества. 

В настоящее время для протяжеивых атмосфер отсут
ствует удовлетворительная теория выходящего излучения ' 
и линейный закон потемнения неП'рименим. Поэтому стан
дартная модель эатменной системы - две сферические 
звезды с тоними атмосферами и линейным законом по
темнения - оказалась в даивом случае несостоятельноЙ. 
Во-вторых, появление современных методов регуляриза
дии в:екорректно поставленных задач, разработанных 
А. Н. Тихоновым, и возможность использования :мощных 
ЭВМ позволили отказаться от детального :моделирования 
структуры звездных дисков. Оказалось, что для однознач
ного решения задачи в ряде случаев не обязательно за
даваться детальной моделью атмосферы звезды. Для ре
шения задачи достаточно лишь качественной информации' 
о структуре диска звезды, например информации о глад
кости или монотонности функций, описывающих структуру 
звездных дисков. В этом Cnyчае кривая блеска позволяет 
записать замкнутую систему интегральных и алгебраи-, 
ческих уравнений, применение к которой современ
ных методов решения дает возможность получить единст

веивое и устойчивое решение. При этом структура звезд
ного диска восстанавливается из кривой блеска практи
чески независимо от природы затмевающегося объекта. 
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Новыми методами были исследованы звезды WR в Tec~ 
ных двойных системах, а также оптическая структура 
дискообразных оболочек в рентrеновских двойных, новых 
и ново подобных звездах. 

§ 1. Физические характеристики звезд WR 
в тесиых ;цвойиых системах 

Исследование звезд WR важно для понимания поздних 
стадий звездной эволюции, интерес к которым в послед
ние rоды резко возрос блаrодаря успехам рентrеновской 
астрономии. Спектры звезд Вольфа - Райе состоят, в ос-

а 

новном, из ярких линий шириной 30-100 А, принадле
жащих атомам и ионам с высокими (до 100 эВ) потен
циалами иовизации. В видимой области спектра энерrия, 
излучаемая в эмиссионных линиях, близка к эиерrии, 
излучаемой в континууме; при этом цветовая темпера
тура непрерывноrо излучения составляет (10-20> ·103 К 
и недостаточна для возбуждения большинства эмиссион
ных линий. 

Природа 8везд WR дО последнеro времени была неяс
на. Наличие мощноrо эмиссионноrо липейчатоrо спектра 
свидетельствует о существовании у звезд Вольфа - Райе 
протяженных атмосфер, расmиряющихся со скоростями 
порядка 1000 км/с. Однако механизм ускорения вещества, 
механизм возбуждения эмиссионных линий, а также эво
люционная стадия 8везд WR определялись неоднозначно, 
поскольку отсутствовали надежные сведевия о радиусах, 

температурах и светимостях этих резко пекулярных объ
ектов. 

Присутствие в спектрах звезд WR эмиссионных линий 
высокоионизованных элементов (N IV, N V, С IV) свиде
теЛЬСТ,вовало о наличии высокотемпературных аrеитов 

возбуждения, однако было не ясно, чем возбуждается 
эмиссионный линейчатый спектр - излучением или элек
тронными ударами. Билс предположил, что rлавный ме
ханизм возбуждения эмиссионных линий в спектрах 
звезд Вольфа - Р8Йе - фотоионизация атомов под дей
ствием коротковолновоrо излучения rорячеrо ядра с по

следующими каскадными рекомбинациями. В 1949 r. То
~rac предложил альтернативную модель атмосферы звезды 
1 ~ольфа - Райе, в которой возбуждение эмиссионных ли
ний происходит под действием электронных ударов при 
IIЫСОКОЙ кинетической температуре электронов (выше 
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10S К) и сравнительно низкой температуре ИЗJIyчения ядра, 
т. е. тела звезды, содержащего основную часть массы. 

Исследование одиночных звезд WR не позволяет СДЕ1-
хать однозначный выбор между ДВУМЯ указанными иоде- ; 
лям,и, поскольку атмосферы этих звезд непрозрачны для j 
собственного излучения с частотами большинства эмисси
онных линий, что приводит К неоднозначности интерпре
тации их спектров. В то же время анализ наблюдений 
затменных ДBO~HЫX звезд дает возможность получить 
информацию о структуре протяжекных атмосфер, радиу
сах, температурах и светимостях ядер звезд WR. 3нание 
перечисленных выше характеристик необходимо для по
нима'llИЯ природы и эволюционной стадии этих звезд. 

Вклад эмиссионных линий в ПОЛНЫй поток излучения 
звезд WR сравним с вкладом континуума, и поэтому дли 
корректного определения физических характеристик звезд 

о 

WR необходимо использовать узкополосные (~A- 100 А) 
наблюдения в континууме и в эмиссионных линиях. Тра
ДИЦИO'llные широкополосные иВV-наблюдения (~A"'" 

о 

,.., 1000 А) в данном случае нельзя интерпретировать од
ноз.в:аЧ1l0, поскольку эмиссионные линии и континуум 

формируются в различных физических условиях. Были 
выполнены фотометрические наблюдения ряда тесных 
двойных систем с компонентами \VR в континууме и в 
эмиссионных линиях. Интерпретация этих наблюдений 
новыми методами позволила определить основные харак

теристИIШ звезд WR, которые согласуются с выводами 
совремепной теории эволюции звезд Вольфа - Райе в 
тесных двойных cucTeMax. 

НаБJllOдеВИJl. Система V 444 Cyg (WN5 + 06). Эта си
стема наиболее перспективна для определения физиче
'ских. характеристик звезды WR, поскольку ее кривые 
блеска в контИ'Нууме имеют почти постоянные участки 
вне затмений, что свидетельствует о малости эффектов 
отращ8'НИЯ .и эллипсоидальност.и по сравнению с эффек
тами затмения компонент. На рис. 17 приведены узкопо
лосные фотоэлектрические кривые блеска V 444 Cyg в 
разных длинах волн континуума, полученные А: М. Чере
пащуком и Х. Ф. Халиуллиным (1975). Каждая точка 
объедИ'Няет примерно восемь индивидуальных наблюде
ний (2-3 ночи). Рассеяние нормальных точек обусловле
но в основном физическими флуктуациями блеска, сред
неквадратичнап амплитуда которых составляет оm,01-



оm,О3. Основвые выводы следующие. Кривые блеска 
в континууме - типа Алголя, вторичный минимум прихо
дится на фазу <У',5 (,случай «звезда 06 впереди звезды 
WN 5»). Ширина его в этом диапазоне длин BOJl'll вдвое 
меньше ширины главного минимума. Форма главного 
минимума не зависит от Л, что свидетельствует о преоб
ладающей роли электронного рассеяния в протяженной 
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Рис. 17. Средние 'У'ЗКОПOJIосные кривые блеска системы У'" СУе 8 коити
нуумах. По оси ординат отложены относителькьrе интенсивноств. 

атмосфере звезды WN 5~ Глубина и ширина ВТОРИ'IИоro 
минимума растут с увеличен~ем л. Анализ затмений в 
Iюнтинууме позволил определить как структуру протя

)кенной атмосферы, так и радиус и температуру ядра 
авезды WN 5 (см. ниже). 

Кривые изменен.ия интенсивностей эмиссиониых ли
IIИЙ В спектре V 444 Cyg, полученные параллельп:о О на-
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блюдевиями континуума, обнаруживают физическую пе
ременность со среднеквадратичной амплитудой до от,05. 
Прослеживается эволюция формы кривой интенсивности 
с изменением потенциала ионизации: по мере его роста 

кривые изменения интенсивности показывают прогрессив

ное уменьшение эффектов близости компонент. Все три 
ИOOJlедованвые эмиссионные линии (Не 11 4686, Не II, Н" 

о-

6563, N IV 7112 А) уменьшают свою интенсивность в фазе 
о 

ОР,5; это уменьшение для линии N IV 7112 А достигает 
40-50%. 'Уменьшение интенсивностей эмиссионных ли
НИЙ в фазе s::::1 О связано, по-видимому, с селективным по
глощением: света звезды 06 протяженной атмосферой 
звезды WN 5. Это свидетельствует о том, что протяжен
пая атмосфера непрозрачна для собственного излучения 
на длинах волн указанных линий. Анализ затмений на 
длинах волн линий позволяет определить размеры зон 
ионизации и структуру селективно поглощающей протя
женной атмосферы звезды WN 5. 

Систеltа СУ Ser (WC 7 + ВО). Эта система ЯВJIRется 
уникальной, поскольку у нее исчезло затмение в конти
нууме при отсутствии изменений в показателях цвета и 
спектроскопических элементах. Однако в области эмисси-

о 

онной полосы С 11- С IV, N 111 4653 А в системе обна
руживаются селективные атмосферные затмения с перио
дом 29d,705 и амплитудой от,5. На рис. 18 приведены 
узкополосвые кривые блеска этой системы в континуумах 

о 

i. 4795, 6320 А и эмиссионных линиях Не 11, Н" i. 6563 и 
С 11 - С IV, N 111 i. 4653, полученные А. М. Черепащу
ком. Из-за сильного наклона плоскости орбиты к луqу 
зрения область формирования континуума звезды WC 7 
не затмевается спутником. Поскольку протяженная атмо
сфера этой 8везды непрозрачна для собственного излуче-

о 

ния на длинах волн эмиссии С 11 -с IV, N 111 4653 А и 
имеет большие характервые размеры, в фазе s::::1 О (слу
чай (звезда WC 7 впереди звезды во.) происходит селек
тивное атмосферное затмение - па эмиссионную линию 

о 

4653 А накладывается абсорбционная линия, образующая
ся в непрерывном спектре спутника во при прохождении : 
света последнего через протяженную атмосферу звез-! 
дЫ WC 7. Тот факт, что наблюдаIOТСЯ системы, затмен-: 
ные в линиях при отсутствии затмений в континууме" 
прямо свидетельствует о превыmении размеров эмиссиои.· 

~ ~ 
j 
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ных областей в протяженных атмосферах звезд WR над 
размерами области формирования континуума. 

Система HD 211853 (WN 6 + ВО 1). 3десь также на
блюдаются селективные атмосферные затмеиия на дли-

о 

нах волн эмиссии Не IJ 4686 А rлубиной около 0"',4 
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I'IIC. 18. Средние узкополосвые кривые блеска системы CV Ser в контину
умах А 4795 и 6320 (вверху) и кривые изменевия ивтенсивностей эмис

СИОJПlbl:lt полос Но;, НеII А 6563 и CII-CIV, NIII Л 4653 (внизу). 

1: периодом 6\6883 при слабых затмениях в континууме 
о 

1,789 А rлубиной 01ЮЛО от,1. 
Система CQ Сер (WN 6 + 07). Наблюдения этой весьма 

о 

1'('спой (Р = 1d,641246> системы в континууме 4789 А и в 
о 

:1М I1ССИОПНОЙ липии Не 11 4686 А проведены Х. Ф. Ха
JII\УЛЛИНЫМ: и А. М. Черепащуком. Их результаты пред-
1~"'lIlJлены на рис. 19. Кривые блеска в континууме обна
I,уживают сильный эффект эллипсоидальности. ГлавнаR 
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особеииость системы - пекулярное поведение эииссии 
о 

Не 11 4686 А: в :м:о:м:енты соединений интенсивность этой 
э:м:иссии не у:м:еныпается, а возрастает. Подобная же кар
тина наблюдаеreя и в дрyrих линиях. Х. Ф. Халиуллин 
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Рис. 19. 17экопмосвые кривые блеска системы CQ Сер. по оси ординат 
отложево отвошение иитенсиввостей измеряемого объекта и звезды срав
иеиия. Вверху и внизу - иабmoдевия RОВТРМЬВОЙ звезды BD+56°2815. 

(1972) предложил качественную :м:одель CQ Сер, объяс
няющую такое аномальное изменение с фазой интенсив
ности эмиссионных линий в спектре этой звезды. Модель 
основана на предположении о наличии общей селективно 
поглощающей оболочки. 

Интерпретация наблюдений. Для интерпретации кри
вых блеска в континууме затменных систем, содержащих 
компоненту WR с протяженной сферической атмосферой, 
А. М. Черепащук в 1966 г. предложил новый метод, реа
лизованный в виде конкретных программ для ЭВМ в ра-
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ботах автора совместно с А. В. ГончаРСIGIМ и А. г. Яго
лой (1978>. Метод ооиован на решЕШИИ интеrpаль1lЫХ 
уравнений, написанных для потери блеска, относительно 
фymщии l e(s) - распределения яркости по диску звез
ды WR - и фуmщии 1 .. (S) -10(1- е--rш), где S - поляр
ное расстояние, 10 - яркость в центре диска спутиика, 
't'(S) - опт,ическм толща оболочки по лучу зрения. 

Знание функции l e(s) позволяет найти распределение 
энерrии в континууме Е)., а также спектрофотометриче
скую (цветовую) Те И яркостную Тъ температуры как 
всею диска пекулярпой компоненты, так и любой его 
част>и. Функция 1 .. (S) дает возможность найти распреде
леиие объемного коэффициента поглощения а(т) в зави
симости от радиуса в оболочке WR. 

Следует отметить, что преДПQложение о сферичности 
протяженной атмосферы для звезд WR вполне разумно, 
поскольку скорости раДиального истечения (-1000 им/с) 
превыmaют параболическую и препятствуют значитель
ной приливной деформации aTM~epы в тесной двойной 
системе. Это подтверждается наблюдениями системы 
V 444 Cyg в континууме, которые ПОlМзывают малый эф
фект БJШЗОСТИ компонент (см. рис. 17). В последнее вре
мя .для интерпретации '3атмений в двойных реитгЕШОВ
скп системах предложенный метод был обобщен на не
сферические модели, когда пекулярная компон&нта обла
дает эллипсоидальной или дискообразной оболочкой. 

Для анализа КРоИвых блеска в частотах отдельных 
спектральных линий х. Ф. Халиуллии и А. М. Черепа
щук (1976> разработали метод определения пространст
венной структуры селективно поглощающей оболочIШ, 
()пирающийся на классическую теорию В. В. Соболева 
(1947) для движущихся оболочек звезд и на описанный 
выше метод нахож,.Т(ения функций l e(S) и 1 .. (s). Эти ме
тоды были использовапы для анализа узкополосных RрИ
вых бл&Ска V 444 Cyg. 
~ли в затменной системе выполняется условие 

cos i < Т2, где i - наклонение орбиты, а Т2 - относитель
пый радиус спутника (звезды с тонкой фотосферой), т:> 
J(ривые блеска такой двойной системы позволяют нахо
дить не только функции l e(s) 'и 1 .. (s), но и геометрические 
:lдемепты i и т2 • В случае V 444 Cyg (WN 5 + 06) было 
,,()казано, что условие cos i < r2 выполняется. Были пай
i\CHbl следующие элементы: радиус СПУТНИI<а 06 r2 = 
.... 0,25 ::1: 0,02 (11 долях радиуса относительной орбиты 
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,.., 40Rф), t = 780 ± 10, светимость звезды WN 5 (в долях 
суммарной светимости компонент) Lw = 0,197 ± 0,004. Из 
анализа узкополосных кривых блеска V 444 Cyg в кон-

о 

ТИВУ'Умах ~ 4244, 4789, 6320, 7512 А, приведенных на 
рис. 17, были получены эмпирические распределения 
цветовой Те И яркостной Ть температур по диску звезды 
\VR, свидетельствующие о высокой эффективной темпе
ратуре Т8фф поверхности ядра WR (на уровне ,; = 1): 
Т8фф = 70000-100000 К; были обнаружены и другие 
веские аргументы в пользу модели раСШИРЯIощейся обо
лочки, радиационно возбуждаемой горячим ядром. 

В последнее время структуру протяженной атмосферы 
и физиЧ"еские характеристики звезды WN 5 определили 
А. М. Черепащук, Дж. Итон и Х. Ф. Халиуллин (1980) 
на основе анализа кривых блеска V 444 Cyg в диапазоне 

о 

2460-35000 А с привлечением «инфракрасных» наблю-
дений и за атмосферных спутниковых «ультрафиолетовых» 
наблюдений. Результаты обработки этих даввых полно
стью подтвердили выводы, сделанные на основе анализа 

о 

паблюдений в оптическом диапазоне 4244-7512 А, а так
же позволили получить новую информапию о физических 
условиях в протяженных атмосферах WR. Ниже приво
дятся ОСIIовные результаты исследования физических ха
рактеристик звезды WN 5, найденные в этой работе. 

На рис. 20 представлены функции lc(~). описывающие 
распределение яркости по диску звезды WN 5 в разных 
областях непрерывного спектра. Видно, что центральные 
части диска голубее периферийных, следовательно, цвето
вая температура центральных частей диска выше, чем 
перифериЙных. Как было сказано выше, функции [е(;) 
для разных ~ ПОЗВОЛRЮТ найти как расnpеделеЮfе яркост
пой Ть и цветовой Те тРмператур по диску WR, так и 
rаспределение энергии Е,. по всему диску звезды или от
дельных его частей. На рис. 21 ПРИReдены спектры не
прерывного излучения «ядра» (~~ 3Rф), оболочки (~> 
> 3R(') и всего диска звезды WN 5, получеlШые И::J функ
ций [c(~). Цветовая температура всего диска WN 5 в 
у.1JJ>трафиолетоROМ диапа.юне поряТ(ка 20000 К и умень
шается до 8000 К в инфракрасной области спектnа, что 
хорошо согласуетеЯ' с нлассичеСI\ИМИ оцеПШI"lИ То для 
одиночных звезд WR, которые получили С. В. Рублев и 
А. М. Черепа щук (1974). nnРТОВЮI температура излуче
ппя оболо'IКИ порядка 7000 Н, тогда как Те для ядра со-
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ставляет 80000-100000 К (1). Таким образом, излучение 
всего диска звезды WN 5 есть суперпозиция излучений 
с сильно различающимися температурами. Сравнительно 
JШЗIШЛ цветовая температура всего диска звезды обус
JIOвлена НИЗl{отемпературным 

(по-видимому, рекомбинаци-
Ф l~:) 

онным) излучением пери е- " 
рийвых частей атмосферы. 
Следует отметить, что, по- 14,0 
СI{ОЛЬКУ В протяженной ат
мосфере отсутствует локаль- 12,0 
пое термодинамическое рав

повесие, цветовая температу- 10,0 
ра периферийных частей ат
мосферы может сильно отли
чаться от ее электронной 8,0 
температуры. В области 1.;;:;' 

о 40 
~ 7000 А наблюдается «за-
вал» спектра центральных 

'laстей диска, который связан 
с увеличением непрозрачнос

ти вещества протяженной ат
мосферы в инфракрасном 
диапазоне и с уменьшением 

алектронной температуры с 
высотой. Яркостная темпера
'J'ypa ТЬ в центральных час
тнх диска звезды WN 5 в 
ультрафиолетовом диапазоне 
lIорлдка 90000 К. Таким об-

Рис. 20. Эмпирические нривые 
распределения яркости по диску 
звезды WN 5 в системе V 4.4(, Cyg 

в tlOнтинуумах. 

рuзом, и цветовая, и яркостная температуры центральных 

'JUстей диска звезды WN 5 велиии. ВОЗlLикает вопрос: 
/1 какой мере полученные оценки цветовой и яркостной 
'1 !Jмператур в центральных частях диска звезды \YN:> 
харsнтеризуют температуру «поверхности» ядра, в част

IЮСТИ, кинетическую температуру ее вещества? Поскольку, 
юн{ впервые отметил В. А. Амбарцумян (1938), в случае 
,IIIС3Д Вольфа - Райе сущоотвенно влияв.ие электронного 
РIIСССЯНИЯ на параметры выходящего потока излучения, 

IIOJlученные оценки температуры центральных частей 
;\lIclta звезды WN 5 лишь косвенно характеризуют тем
III'Jl3.TYPY поверхности ядра. с. г. Слюсарев (1954) пока
,111.11, что электронное рассеяв:ие при данной температуре 
IlI'щсства уменьшает цветовую и яркостную температуры 

47 



выходящего излyqения. Поэтому получеНВliIе выше оцен
ки характеризуют нижний предел температуры поверх
ности ядра. Они хорошо согласуются со значением 
Т. j::S 107000 R, полученным с. В. Рублевым методом' 
3анстра для V 444 Cyg. Это свидетельствует о рекомбина
ционном: характере главного меха.виЗм:а возбуждения 

5,0 

4,0 

~ 
+ 

'3,O~"C 
ДР 

0,20 2,0 

Рис. 21. Спектры иепрерывJloo иМ}'чения ядра (t< 3.2 R 0)' оБОЛОЧRJI 
(\>3.2 В0) и всеro ~CKa звезды WN 5 в разностях звездных вenи'IИII по 
отношению к фуикции П.JIанка для температуры 100 000 R (слева) и в 
обычных перемеииых 19 E~ +0, 1/), (справа}. РаЗШlЧИые кривые соответ-

ствуют фуикЦИIIМ Плаика при рaэmrmых температураХ'vотдenьные вкач-
ки отражают ревупьтаты аиanива кривых блеска 101010 Cyg. 

эмиссионных JlJIНИЙ В протяженной атмосфере звезды 
, WN 5, что в свою очередь говорит в пользу флуоресцент
ной модели Билса для звезд Вольфа - Райе. 

Функции lc(~, л) и соответственно значения темпера
туры ядра и оболочки WR, Il1pиведенвые выше, ПО.JIYЧа
Ю'l'CЯ из решения RрИВОЙ блеска V 444 Cyg во вторичном 

. МИlШИуме (затмение WR-компоненты 06-компонентоЙ). 
Из анаJLИза главного минимума находится функция 
1 .. (~, л) -10(1- е"(I.I.», в которой 't(~, л) определяет ин
тегральное уравнение Абеля относительно объемного 
коэффициента поглощения a,(r, л). Решение этого урав
нения для каждой длины волны дает распределение 
a,(r, Л): ДЩl. атмосферы WN 5 оно приведено на рис. 22. 
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о 

Функции a.(r, л) для л ~ 5000 А праКШlчески не зависят 
от длины волны, что говорит об определяющей роли элек
тронного рассеяния в этой области длин волн. Для 

о 

Л > 6000 А заметно возрастание a(r, л) с увеличением л, 
что, очевидно, СВJI8ано с вкладом свободно-,свободвого по
глощепия и свидетельствует об относительно низкой элек
тровной температуре в протяженной атмосфере. Функции 

19 (<<[си -:J) 
... 
\+ ", 

-11,5 \ * 

-12,0 

-17,0 
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-13,ff 

\ ... * 
\i * 
\ ... , ... 

\ 
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... 

0,5 0,8 1,11 tg("!Ro}J 

1,0 
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Рис. 22. Распределение объемноro ковффициеll'1'а поrлощеиия cz(r, 1)' 
(в лоrарифмичеСRОМ масштабе) и оптичеСRОЙ rлубивы '«r, М в протя-
1Rенной атмосфере ввезды WN 5. УRазавы средвие дnивы волв. В обо
ласти r ... 8 В0 заметен излом в ФУНRЦИИ Jg cz(r, 1) АЛJI ,-льтрафиолетовых 

пучей: пуиктирная прямая соответств,-ет зависимости cz(r) -0,0020 r -3.5 •• 
сплошная- зависимость a(r) - 0,018 r-2,2. Видев сильвый рост вепро~ 
рачности вещества протяженной атмосферы с ростом ДIJJПIЫ вoлвы. 

19a(r, л) в области частот, где преобладает электронноз 
рассеяние, имеют излом в точке r ~ 8Rф (см. рис. 22>, 
который, по-видимому, отражает границу между зонами 

ИОJШзации Не 111 и Не 11 в атмосфере звезды. 'Уровень, 
на котором Т== S а. (r) dr = 1, достигается при ro ~ ЗR. 
в ультрафиолетовой области спектра и при ro ~ 6R. 
в инфракрасной области. Естестве.вно в качестве радиуса 
«ядра» или «собственно» звезды WN 5 взять первую ве
личину ro = 3Rф• 

Сравнительuо малый радиус ядра при массе, равной 
100Лв, свидетельствует о том, что звезда WN 5 в системе 
V 444 pyg является гелиевой звездой. При ro = 3R. и 
ТВфф = 90000 К она имеет болометрическую светимость 
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Lb ~ 2 ·1039 эрг/с, близкую к критической эддингтонов· 
ской светимости для этой звезды Lc ~ 2,6 . 1ОЗ& эрг/с. 

На диаграl.lме Герцшпрупга - Рессела звезда WN 5 
попадает в область между главной последовательностью 
и последователыlстLюю однородных гелиевых звезд 

(рис. 23>. ;Ее ПОЛОЖСllие бли3IЮ к положению гелиевых 

tgt/lo 
.с 

I 
5 -х 

., 
5~ 32lJZo • I 

1~m. I ? \J , 
5 10lп. r 32то 

~ х ? 5,53Jf. 
tl --)("--Ib 15т. 

4 3,вmо ~!!1ile ~ 2.81Jlo 
х 

2,1J1le 

~2 ~O 4,2 4,0 3,8 t9 Тэфф 

Рис. 23. Положение ввезды WN 5 в системе V 444 Су, иа диаrрамме Герц
шпрувrа - Рессела. Слева - последовательность одиородных rелиевых 
ввевд; справа - вволюционные трени первоначалыlO более массивных 
Rомпонент Двойной системы. Уrол аЬс отсенает область возможной лона
ливаЦИII ввезды WN 5. Rружон - наиболее вероятное положение звезды 

WN5. 

остатков первоначально более массивных звезд в тесных 
двойных системах, образовавшихся в результате обмена 
масс. Первые расчеты эволюции ТДС с обменом масс 
провели Л. И. Снежко (1967) в ГАИШ и одновременно 
Б. Пачинский и Rиппенхан и Вейгерт. Затем в ряде со
веТСIШХ и зарубежных работ были рассмотрены разные 
возможные случаи эволюции ТДС при перетекании веще
ства. Наиболее детальные расчеты в приложении к звез
дам WR провели А. Г. Масевич, А. В. Тутуков И 
Л. Р. Юнгельсон <1976>. На рис. 23 эволюционные треки 
Теряющих массу Rомпонент приведены согласно этим ав

торам. Хотя из-за не определенности эмпирических ха
рактеристик ядра звезды WN 5 в системе V 444 Cyg об-

" u ласть ее возможнои локализации на диаграмме имеет 

значительные размеры, можно сделать уверенный вывод 

о том, что звезда WN 5 находится на конечном этапе 
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своей эволюции после Сi'адии главной последовательности. 
Как было сказано выше, изложенный метод интерпре
тации был обобщен на случай, когда затмения происхо
дят на длинах волн линий и оболочка звезды WR непро
зрачна для собственного излуч&ния с этими длинами 
волн. Применение этого метода к системам V 444 Cyg и 
СУ Ser позволило получить оценку размеров зон иониза
ции в протяженной атмосфере и изучить пространствен
ную структуру селективно поглощающей протяженной 
атмосферы. Оказалось, что в основном инте.всивность 
исследованных эмиссионных линий связана с областью 
протяженной атмосферы, в которой мала оптическая тол
ща, определенная по электронному рассеянию. Поэтому 
рассеявие на свободных электроиах не является главным 
фактором ymирения исследованных эмиссионных линий 
в спектрах звезд WR. Главная причина ymирения эмис
сионных линий - эффект Доплера, связанный с высоко
скоростным 'радиальным расширением протяженной атмо
сферы звезды Вольфа - РаЙе. 

Дальнейшее исследование затмений на множестве 
длин волн в двойных системах с компонентами WR пред
ставляется весьма персшективным. Главная задача подоб
ных исследований - фотометрия линий ионов с высоки
ми потенциалами ионизации на крупных телескопах и 

выявление структуры стратифииации - позволит оценить 
электронную тем;пературу в протяжеввой атмосфере, что 
важно для понимания механизмов возбуждения эмиссиои
пых линий И ускорения вещества в протяженной атмо
сфере звезд Вольфа - РаЙе. 

В модели радиально истекающей протяж&нной атмо
сферы знание распределения электронной плотности 
n.(r) ,.., a(r) (для области спектра, где главный механизм 
поглощения - электронное рассеяние) позволяет опреде
лить распределение Сl<оростей в протяжепной атмосфере: 

. 
v (r) = !т., 

4nr р 

если известны gn - темп потери вещества звездой WN 5 
If Р - плотпость вещества. Величина р при преоблада'нии 
"СЛИП в атмосфере WR связана с n. следующим обраэом: 
fI = 2mрn. для зоны Не 111 и р = 4mрn. для зоны Не П 
(.mр - масса протона). Имеются многочисленпые оценки 

!lЛ из спектроскопических данных, из которых получаются 
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значения·порядка 10-'-10-8 ~ в год. Однако они сильно 
зависm от :веуверенных модельных предположений. По
этому в :вастоя:щее. время можно считать достовеРНЫ)1 

только знач~ние 9Л, полученное Х. Ф. Халиуллиным 
(1974) из динамических соображений на основе открыт?го 
им изме:вения: орбитального периода V 444 Cyg (Р = 

= 0,22 с в год) и равное ~WN5 = - (1,1 ± 0,2) ·10-59:J4 
в год. В работе А. М. Черепащука и В. Г. Корнилова бы
ло подтверждено изме:вение периода V 444 Cyg и пока за
:во, что это изменение, по-видимому, действительно вызы
вается истечением вещества, а не эпентуальной тройст
венностью системы V 444 Cyg. 

РаспределеIШе скоростей v(r) в оболочк.е WN 5, полу-

ченное согласно найденным выше n.(r) и 9ЛwN, приведено 
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на рис. 24. На поверхности 
ядра эта скорость vo со

ставляет около 400 окм/ с, да
лее происходит ускорение ве

щества до скоростей 1000-
1200 KM/c J' выход истечения 
па режим с квазипостояпной 
скоростью. Скорость веще
ства на поверхности ядра 

WN 5 превыmает скорость 
звука в газе с температурой 
90000 К и плотностью 
5 ·10-11 г/смЗ • Однако вели-

5R", 1IJRo ШRо ,. чина vo близка к Сl{ОРОСТИ 

Рис. 24. Распределение СIIОРО- звука в том случае, если уп-
сти радиального истечения в ругие свойства вещества кон-
протяжеНIIОЙ атмосфере ввеа-
Jl,Ы WN О. Сплошная аивия - тролируются давлением излу-
ваибonее вероятная вависи- чения. j 
мость 11(Т). Область Т:$ 880 
соответств.ует вове Не 111. об- Для выяснения природы 
ласть ~ 1280 - аове Не 11. феномена WR представляет-

ся также очень важным оп- i 

ределение электронной температуры в протяженной . ат- i 
. мосфере. Высокая температура (Т.;;;" 105 К) соответствует 
хромосферно-корональной модели WR, предложенной То
масом, относительно низкое значепие Те - В8булярной мо
дели атмосферы WR, предложенной БIIЛСОМ. ЭлектропнуIO 
температуру определили А. М. Черепащук, Дж. Итон и 
Х. Ф. Халиуллин (1980) тремя независимым:и способами: 



пО' зависимО'сти О'бъеинО'гО' кО'эффициента пО'глощеmш a(r) 
О'т Л, пО' изменению с частотой яркостной температуры ТЬ 
центральных частей диска звезды WN 5 и по распреДeJIе
нию энергии в спектре О'БО'лО'чки. Все три спО'сО'ба опреде
ления Т. дают одинаковые результаты; электрО'нная тем
пература в прО'тяженнО'й атиО'сфере убывает с высО'тО'й, И 
для r> 5Rф Т. < 50000 R. В среднем для О'болО'ЧIШ 
(5Rф < r < 15Rф) электрО'нная теипература Т. - 20000 К, 
т. е. МНО'ГО' ниже температуры излучения ядра. 

Полученные реЗУJIЬтаты служат сильныи пО'дтвержде
ниеи иодели Билса, в кО'тО'рой истечение вещества в про-; 
тяженной атиосфере контролируется давлениеи излуче
пия, а механизм возбуждения эм:иссиоииых JlИний -
рекоибинациониый (флуоресцеитная переработка коротко
ВОЛНОВО'ГО' излучения гО'рячего ядра). Эти результаты 
нахО'дятся также в хО'рО'шем сО'гласии с сО'вреиенныии мо

делями протяженных звездных атмосфер, рассчитанныии 
без привлечения хрО'иосферно-кО'рональных эффектО'в. 
Следует пО'дчеркну'l'Ь, чтО' они пО'лучены непосредс.твеннО' 
из анализа наблюдений без привлечения каких-лиоО' 
спО'рных мО'дельных предпО'лО'жений и не зависят О'т иеж
звездного пО'глО'щения, которое для V 444 Cyg в видимом 
диапазО'не спектра сО'ставляет прииерно з". 

§ 2. ФизичеСRИе характеристИRИ дискообраввых оБОJ10'lек 
в рентreновCRИX двойвых и новых 3Вевдах 

В последнее вреия О'бнаруж&нО' большО'е числО' затмеииых 
двойных систеи, сО'держащих компО'ненту с вращающей
ся дискО'О'бразной оБОJ1О'ЧКОЙ. В таких систеиах спутнИR
«.нО'риаJIЬная» звезда - заполняет с.вО'ю пО'лО'сть Роша 
(или пО'чти запО'лняет ее), через внутреннюю. тО'чку Лаг
ранжа Lt происходит истечение вещества преимущест
венно в виде струи, I<отО'рая в окрестности пекулярнО'й 
IЮ}IПонеllТЫ (белогО' карлика, нейтронной звезды или 
чернО'й дыры) образует вращающуюся дискО'О'бразную 
оБО'лО'чку. Изучение характеристик этих оболО'чек путем 
анаJЬИза затмений представляет большО'й ИНТ8IPес для со
временной теории дисковой аккреции, а также для пО'ни
мания механизиа вспышек новых и нО'вО'пО'дО'биых звезд 
и ряда особенностей рентгеновских двО'йных систем. 

Реитгеновскаа ДВОЙН8JI система HZ Her. РентгенО'в
('I'ИЙ: источник Нег Х-1 и связанная с ним оптическая 
:mезда HZ Her {субгигант спектраJIЬНО'ГО класса А7, 
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заполняющий свою полость Роша) образуют тесную двой
ную систему, проявляющую разнообразвые и уникаль
ные свойства переменности. Оптическая переменность 
этой системы была впервые интерпретирована как эффект 
отражения, точнее, прогрева оптичоокой звезды мощным: 
рентгеновским излуче.вием нейтронной звезды в работе 
А. М. Черепащука и др. (1972). Наряду с периодом рент
геновского пульсара, примерно равным 1,24 с и связан
ным с осевым вращением нейтронной звезды, и орбиталь
вым периодом около 1,7 суток, определящим рентгенов
ские затмения и сильную (е ампJLИТУДОЙ около 2m_зm) 
оптическую переменность, в основном обусловленную эф
феRТОМ отражения, в системе наблюдаются еще несколь
ко квазип~риодов. Мощное рентгеновское излучение с по
током, достигающим в максимуме 1,7 ·10-8 эрг/см· с в 
диапазоне 2-10 кэВ, наблюдается примерно в течение 
11 суток (это состояние принято называть «включено»), 
а затем падает до ненаБJIЮдаемого уровня и остается та
ким в течение примерно 24 суток (состояние «выключе
но»). В середине состояния «выключено» некоторое вре
ия наблюдается рентгеновское излучение, составляющее 
около 30% от иаксимального. Этот квазипериод, равный 
в среднем 34,85 суток, меняется с амплитудой около 
1,7 суток. В ряде работ отмечалось, что в прошлом в си
стеие HZ Нег наблюдались длительные интервалы време
ни, когда амплитуда оптической переменности неожидан
но ум:еньшалась приблизительно до от,3, и звезда остава
лась на уровне своего минимального блеска (около 15т). 
Возможно, в эти периоды имеет место полное выключе
ние рентгеновского источника. Такие выключения проис
ходили в среднем раз в 5-15 лет. 

Было проведено иоследование оптического излучения 
аRКреционного диска, окружающего рентгеновский пуль
сар и периодически затмевающегося оптической звездой. 
В. М. Лютый, Р. А. Сюняев и А. М. Черепащук (1974) 
показали, что полное оптическое затмение этого диска. 

ДJIИТся не более 2 ч, что почти в три раза меньше дли- i 
тельности рентгеновского затмения - остальное время I 
наблюдаются частные затмения протяженного объекта-! 
(диска), ЛОItаЛИЗ0ванного вокруг нейтронной звезды. 

Анализ всех фотоэлектричеСlШХ наблюдений HZ Her, 
полученных в СССР и США, с целью определения фи
зических характеристик аккреционного диска в этой уни
кальной системе провели Г. С. Бисноватый-Rоган и др. 



<1977>. Использовался метод аttазtйза крйвых блеска зат
менных ~ойных систем, содержащих компоненту с про
тяженной атмосферой. Как сказано выше, этот метод был 
обобщен для случая дискообразных оболочек. В этом слу
чае искомая функция ](х, у) выражает распределение 
яркости по проекции диска па картинную плоскость. При 
определении этой функции в качестве поля изофот на 
диске было взято семейство подобных эллипсов со сжа-

ь 
тием k = а' где а и Ь - большая и малая полуоси. Оп-

:rическая звезда аппроксимировалась двухосныи эллип

соидом. 

Найденные функции ](а, Д) для разных частот 
(анализировались наблюдения в фотометрической системе 
UBVR), как и в случае сферической модели (см. Bыme)~ 
позволяют построить с.пектр непрерывного излучения в 

любой точке проекции аккреционного дисна и получить 
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I'lIc. 25. Распределение температуры излучеНИII по проенции аНllpеционно
J'O дисна в системе HZ Her на нартинную плосность при различных зна
ЧСНИIIХ параметров i и k IJI момент J. D. 2441 560, 1\1=0,75. а) цветоваll тем
нература, б) яркостнаll температура. 1) i-81·, k-O,25; 2) i-85°, k-O 1З' 
8) i-77°, k-O,25; 4) i-81·, k-O,60. Сплошнаll ЛИНИII- теоретичеСRаll RРИ: 

вая распределения ЯРRоствоll температуры по диску. 

распределения цветовой Тс(а) и яркостной Тъ(а) темпера
тур по диску, которые представлены на рис. 25. Задача 
решалась при разных значениях угла наклонения орбиты 
i и параметра сжатия эллипса k, которые допусиаются 
I'овокупностью данных по HZ Her и точностью наблюде
ний. Оптимальные значения i = 81 о ± 30, k = 0,25 полу
чсны из условия равенстваТс и Тъ, поскольку аккрецион-
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, 
ный диск можно считать оптически непрозрачиым, чтоl 
подтверждается наличием вторичного минимума на кри .. 1 
вой блеска в стадии «включено». Полученное значеНИ8j 
k = 0,25 ~ cos i служит веским apryмeHTOM в пользу ДИС~I 
кутируемой модели геометрически TOHKoro аккреционногоj 
диска. . 

Как видно из рис. 25, распределение цветовой темпе-: 
ратуры Те(а) слабо зависит как от i, так и от k~ и ме-! 
няется примерно в пределах от 20 000 К для области дис-J 
ка с а < 1Rф до 12000 К для а ~ 2Rф• Распределение яр-j 
костной температуры Ть(а) , хотя и имеет заметный раз-! 
брос в пределах неопределенности параметров i и k, в; 
основных чертах согла-суеroя с распределением Те(а). Та-! 
КИМ образом, температура убывает к периферии aккpe-j 
ЦИОIlllОГО диска, что согласуется с представлением о том,: 

что диск излучает в оптическом диапазоне в основном за1 
счет переработки рентгеновского излучения центральной~ 
аккрецирующей нейтронной звезды. 1 

в области диска радиусом порядка 10' см, как следуе'l'! 
из теории аккреции (Н. и. Шакура, Р. А. Сюняев (1973>,j 
и. д. Новиков, ко С. Торн (1972», температура превыша-j 
ет 3 ·105 К, однако вклад этой области в общую оптиче-! 
скую светимость аккреционного диска относительно мал" 

и при существующем рассеянии точек на кривых блескаj 
в оптическом диапазоне горячая центральная область не, 
проявляется. Для ее обнаружения необходимы наблюде-i 
ния в далекой ультрафиолетовой области спектра. i 

Были также получены данные об изменении с фазой I 
35-дневного цикла HZ Her ДЛЯ светимости L, средней цве-! - - ~ товой температуры Те И среднего размера а аккреционно-
го диска. Особо следует подчеркнуть обнаружение макси
мума в оптической светимости диска, приходящегося на 
фазу 'ф ~ ()Р,6 в середине состояния «ВЬПUIючено», который 
как выяснилось, коррелирует с появлением вторичного 

максимума рентгеновского излучения на уровне 30%. 
Полученные результаты хорошо согласуются с предсказа 
виями теории дисковой аккреции вещества на релятиви 
стс!{ие объекты ---: теории, основные положения ко торо 
впервые разработал в ГАИШ Н. и. Шакура (1972). 

Бывшая ВОJIU DQ Ber. Система DQ Her служит об 
ектом присталъного внимания уже более 40 лет. Это быв 
шая цовая, вспыхнувшая в 1934 г. Ее оптическая свети 
мость в настоящее время связана в основном сизлучени 

ем дискообразной оболочки, локализованной вокруг бело 
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карлика. В 1954 г. 'У"окер ОТI~РЫЛ, что система является 
затмеввой двойной с периодом 4Ь3gш. Согласно общепри
нятой модели новой <В. г. Горбацкий (1974», спутник в 
системе DQ Нег заполняет свою полость Роша и теряет 
массу через ВНУТРeJIНЮЮ точку Лагранжа L.. Это приво
дит К образованию вокруг белого карлика дискообразной 
оболочки с горячим пятном в месте столкновения газовой 
струи с внешней границей оболочки. В спектре системы 
паблюдаются: сильные эмиссионные ,JJинии, принадлежа
щие дискообра:mой оболочке и туманности - остатку 
ВСПЫПIRи новой. Линии, принадлежащие спутнику и бе
лому карлику, незаметны, орбита системы близка к I(py
l'ОПОЙ. Наблюдается: эффект вращения: дискообразной обо
лочки со скоростью 350-680 км/с, обнаруживаемый по 

о 

эмиссионной ливии Не 11 4686 А. На нереryля:рные из
менения: блеска вне затмений накладываются: строго пе
риодические колебания с периодом около 71 с и амплиту~ 
дой примерно 0"',05. Максимальная амплитуда этих ко
лебаний приходится: на фазы QP,2-QP,4, минимальная:
па фазы QP,95-1P ,05, когда спутник расположен впереди 
ДIlскообразной оболочки с центральным белым карликом. 
Причина 71-еекундных пульсаций оптического потока, по
видимому, свя:зана с осевым вращением белого карлика 
и прогревом поверхности дискообразной оболочки излуче
нием, идущим главным образом с одной или двух горя:
чих областей «(полюсов) на поверхности белого карлика. 

До настоя:щего времени не существовало удачных по
пыток определения: фотометрических элементов системы 
DQ Нег. Это связано с тем, что стандартная: модель двух 
шаровых звезд к данной системе неприменима. Кроме то-
1'0, в этой системе необходимо учитывать эффект отраже
ния:, связанный с прогревом спутника коротковолновым 
излучением белого карлика, а также эффекты горячего 
пя:тна на дискообразной оболочке и влия:ние газовых по
токов на излучение системы. Заметим, что в системе 
I [Z Нег, рассмотренной выше, эффект горя:чего пятна не 
учитывался, поскольку светимость пя:тна, определя:емая: 

I\Iш~тической энергией вещества газовой струи, много 
~lCньше оптической светимости аккреционного диска, оп
ределя:емоi. рентгеновским излучением центральной вей
'1 ронной звезды (порядка 1037 эрг/с). 

В 1980 г. Е. С. Дмитриенко и А. М. ЧерепаЩУI( опре
}\I'лили элементы системы DQ Нег, изучили структуру 
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дискообразной оболоtII<И и ее иsмене:пия путем анализ~ 
кривых блеска, полученных с фильтрами UBV 'у окером! 
в 1954-1956 гг. и Нельсоном и Ольсоном в 1975 г. Для 
этого бьш использован :метод интерпретации кривых бле., 
ска затменных систем с дискообразными оболочками~ 
описанный выше и обобщенный на случай, когда оптиче-.! 
ская светимость горячего пятна сравнима со светимостью 

оболочки. Ниже приводятся основные результаты, полу
ченные в этой работе. ' 

На рис. 26 приведена схематическая модель системы~, 
согласно которой интерпретировались наблюдения. Опти

ческая светимость DQ Her1 
обусловлена в OCHOBHO?t1 че-· 
тырьмя компонентами: 

1. Невозмущенной диско-; 
образной оболочкой с цeHТ-~ 
ралJ,НЫМ белым карЛИI<ОМ •. 
Проекция этой оболочки есть; 
квазиэллиптическая фигура,! 
сжатие которой не зависит от_; 
угла относительного поворо-) 

та 8. \ 
2. Горячим пятном Ha~1 

внешней границе дискообраз
ной оболочки, светимость КО-I 
торого для наблюдателя за .. 
висит от 8, подобно тому как 
это имеет место в систеиах 

типа UGem. 

Рис. 26. Схематичеснал модель 
системы DQ Her. 1 - белый нар
ЛИН, В - диснообраЗВ8JI оболоЧRa. 
, - полость Роша белого Rарли
на, 4 - горлчее ватно, 5 - газо
вал струл, 8 - спутвин, заполнл
ющий полость Роша. Заштрихо
ваввал обnaсть О - 0,06 Р соот
ветствует выходу из затменил не
возмущенной части диснообраз-

ной обоnоЧRИ. 

3. Спутником - эллипти" 
ческой звездой, заполняющей 
свою полость Роша и rпрогре .. 

ваемой ультрафиолетовым излучением белого карлика. 
Эффект отражения частично компенсируется изменением 
светимости горячего пятна с углом 8, поэтому из квази-. 
постоянства блеска системы вне затмений еще не следует, 
что эффект отражения здесь настолько мал, что им мож
но пренебречь. 

4. Туманностью - остатком вспышки новой, котора 
дает добавку к суммарной светимости, не зависящую от 
8. Эта добавка значительна для паблюдепий 1954-1956 гг. 
и весьма мала для наблюдений 1915 г. Кривые блеСliа 
DQ Her решались в предположении о наличии третьег 
незатиенного света L •. 
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На рис. 27 приведены наблюдения DQ Her, выполнев:
ные Уокером с фильтром V в течение четырех ночей в 
1956 г. Видно, что для фаз 'Ф > <У',06 <е> 220) на кривой 
блеска наблюдается большой разброс точек, по-видимому, 
связавиый с выходом из затмения горячего пятна и не
стационарной области на дискообразной оболочке и в 
пространстве между компонентами. Поэтому для опреде
ления структуры диска были использованы лишь точки 
I<рИВОЙ блеска, лежащие в интервале 00 Е;; е Е;; 220. Спе
циальные модельные расчеты показали, что представле

ние о дискообразной оболочке с возрастающей к краю яр
костыо не соответствует кривой блеска в широком диапа
зоне изменения параметров задачи, т. е. модель оболочки 
D виде кольца не согласуется с наблюдениями. Поэтому 
поиск распределения яркости по аккреционному диску 

проводился в предположении, что диск является плоским 

KpyroM, а поле изо фот на ero проекции - сем:ейством 
подобных эллипсов со сжатием k = cos t и с монотонным 
падением яркости к периферии. 

Наклонение орбиты i определялось, как и в случае 
HZ Her, из условия равенства цветовой и яркостной тем
ператур на проекции дискообразной оболочки. Для на
хождения яркостной температуры привлекалась информа
ция о расстоянии до системы d = 300 пс, которое надежно 
определили А. А. Воярчук и Э. Р. Мустель (1970) по ско
рости расширения туманности - остатка вспышки новой. 
Определение цветовой тем:пературы проводилось с исполь
зованием показателя цвета В - V. Показатель U - в не 
использовался, поскольку при фильтре U веЛИI<О влияние 
рекомбинационного излучения за бальмеровским скачком. 
Совместный анализ им:еющихся фотом:етрических и спек
троскопических данных позволил, параллельно с ПОИСI<ОМ 

распределения яркости по аккреционном:у диску вокруг 

белого карлика, найти также геометрические элементы 
системы DQ Her и оценить массы белого карлина (wd) и 
ero спутника: i = 80°:!: 30, ПJlwd = (О,65:!: 0,35)ПJlФ, ПJlz = 
= <О,50:!: 0,15)ц;', r2 = <О,60:!: 0,04>Rф• 

Поверхностная яркость и соответственно яркостная 
1'ем:пература Ть проекции ДИСlюобразной оболочки, опре
деленные по наблюдениям 1954 и 1975 rr., растут во всех 
цветах UBV к центру ДИСl<а до радиусов около 0,15 RG 

<~25% от полного радиуса оболочки>. В более централь
пых областях яркость диска определяется с большими 
lJоrрешностям:и, и для выявления структуры центральных 
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PJlс. 27. :кривая блеска DQ Иеr, полученная 'Уокером в 1956 r. 1- 5 июля, 2 - 6 июля, 8 -10 августа, 4 -12 августа. В фа
&аХ 0,2-0,55 ддя 5 Июля и 10 августа заметен эффект отражения. Фазы 0-0,06 соответствуют выходу из ватмения невоз

мущеииой части дискообравной оболочки. 



частей необходимо получить наблюдения в далекой 
ультрафиолетовой области спектра. Цветовая температура 
Те также растет к центру, причем Те ~ Тъ ~ 6000-9000 К. 
Эти результаты согласуются с представлением о том, что 

главная причина свечения дискообразной оболочки в си
стеме DQ Нег - ее прогрев коротковолновым излучением 
центрального белого карлика. 

Предполагая излучение в каждой точке дискообразной 
оболочки планковским и пренебрегая его угловой зави':' 
симо~тью, находим болометрическую светимость диско
образной оболочки: Lb ~ (1- 2)Lф• Если оболочка пере
хватывает 1-10% от мощности излучения белого карли
на, болометрическая светимость центраJIЬНОГО белого кар
лика составляет ОIЮЛО (20-200) Lф• 1'аl<ая светимость 
на порядок превосходит светимость наиболее горячих из 
известных белых. карликов. Предполагая, что эта мощ
ность высвечивае1СЯ со всей поверхности белого каРJIИRа, 
и считая его радиус (по зависимости «масса - радиус») 
поря;цка 109 см, получим оценку его эффективной темпе
ратуры: Тйфф ~ (1,0-1,7) • 105 К. ЕСЛII же lюротноволновое 
излучение формируется не на всей поверхности белого 
нарлика, а лишь на его «полюсах» или в Эl{ваториальной 
зоне, то соответствующая эффективная температура пре
вытает 2 ·105 К. Характеристики излучения белого кар
лика в системе DQ Нег близки к характеристикам излу
чения самых rорячих ядер планетарных туманностей. 

Столь высокие светимость и температура белого кар
JIИRа Moryт обусловливаться тем, что его внешние слои 
имеют аномальное строение, вызванное недавней вспыш
кой новой. По современным представлевиям такая 
ВСПЫП1Rа связана с тепловой неустойчивостыо во внеш
них слоях белого карлика, обогащенных водородом за счет 
аккреции. С другой стороны, аномально высокие свети
мость и температура белого карлика могут быть связаны 
с тем, что на его поверхность выпадает вещество из дис· 
кообразной оболочки. В этом случае, как следует из 
теQРИИ, в оболочке имеется развитая турбулентность, ко
торая увеличивает вязкость вещества и обеспечивает эф
фективный унос его углового момента. Отметим также 
следующее. Нес~отря на то что глубины затмений с 1954 
по 1975 гг. возросли примерно на 1т, а общий блеск 
DQHer упаЛ'на 35%, характеристики дискообразной обо
лочки за это время изменились только на 20 и 10% со
ответственно. Падение блеска всей систеl\lы и увеличение 
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глубины затмений объясвяются главвым образом ослабле~ 
нием туманвости - остатка ВСПЫШI<И новой 1934 г. 

Система Cyg Х-1. Яркий источник рентгеновского 
излучения Cyg Х-1, положение на небе ноторого сов
падает с переменной звездой HDE 226868 - сверхгигап
том BOIab, является в настоящее время одним из самых 
вероятных кандидатов в черные дыры. Cyg Х-1 пред
ставляет собой двойную систему с орбитальным периодом 
5d,6, состоящую из сверхгиганта BOIab и оптически неви
димого релятивистского объекта. В. М. Лютый, Р. А. Сю
няев и А. М. Черепащук (1973> показали, что оптическая 
переменность системы вызывается приливным искажени

ем (эллипсоидальностью) формы сверхгиганта в гравита
ционном поле невидимого спутника, а источником рентге
новского излучения является аккреция на релятивистский 
объект вещества, истекающего из сверхгиганта. В рамках 
грубой модели трехосного эллипсоида и в предположении 
о заполнении оптической звездой своей полости Роша, 
наклонение орбиты системы Cyg Х-1 было найдено 
меныпим 330 и была дана оценка массы невидимой ком
поненты !Dlx > 5,6Шle. При такой массе рентгеновский ис
точник не может быть нейтронной звездой или белым 
карликом; поэтому Cyg Х-1 и возглавляет в настоящее 
время список кандидатов в черные дыры. 

В последующих работах характеристики системы 
Cyg Х-1 определялись в рамках модели Роша. Н. г. Боч
карев, Е. А. Карицкая и Н. и. Шакура (1975) из сопо
ставле:пия теоретичеСI<И вычисленных и наблюдаемых ам
плитуд l<рИВЫХ блеска этой двойной системы нашли, что 
масса рентгеновского источника в Cyg Х-1 заключена в 
пределах 7Шle Е:;; !Dlx Е:;; 15Шle и, таким образом, усилили 
предполо)кение о существовании черной дыры в систе:м~. 

Недавно Н. и. Балог, А. В. Гончарский и А. М. Черс
пащук (1981) на основе детального анализа в рамках мо
дели Роша кривых блеска Cyg Х-1 с фильтраМи UBV, 
построенных х. Ф. Халиуллиным и объединяющих свыше 
[00 опубликованных фотоэлеI<трических наблюдений э'rой 
системы, получили сходные результаты: 7,4Шle <!Dlx < 
< 17,5Шle. Отметим, что в отличие От работы Н. г. Бочка~ 
рева и др. (1975) в послеДRей работе, кроме ЭЛЛJlПСОИ~ 
дальности, учтены эффекты прогрева оптической звезды 
рентгеновским излучением компактного объекта. На 
рис. 28 приведевы наблюдаемая кривая блеска Cyg Х-1 
с фильтром V и теоретическая кривая, вычисленная при ' 
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оптимальных значениях параметров двойной системы. 
Видно, что теоретическая кривая удовлетворительно опи

сывает наблюдения, кроме фаз, примерно равных <У,5, 
вблизи вторичноro минимума, где наблюдаемые точки 
лежат систематически ниже вычисленной кривой. Такой 
же эффект имеет место и при фильтрах В и U. Его мож
но объяснить на основе предположения, что в фазе около 

Аm 

О,то 

O~02 

L.L. __ .J..-_-::-'-I:-=-_-:-'I::-: ___ -'- I L 
о,u 0,25 Q,5()' 0,75 1,0 фqщ 

Рис. 28. Набnюдевваи (ввачни) и теоретичеснаи (СПnОlUнаи пивии) нри
вые бnесна системы Су, X-i в фиnьтре У. 

<У,5 происходит слабое затмение оптической звезды ак
креционным диском, локализованным BOI{pyr рентгенов
ского источника. В той же работе показано, что удовлет
ворительно описать имеющиеся спутниковые ультр.афио
летовые наблюдения Cyg Х-! в рамках модели Роша с 
учетом эффекта отражения не представляется возмож
ным. Если дальнейшие наблюдения подтвердят большую 
амплитуду ультрафиолетовых кривых блеска (,.., 15 %) и 
большое различие глубин минимумов, то для описания 
.системы Cyg Х-1 в этой области спектра потребуется 
иная, более сложная модель. 
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Очерк3 

ЗВЕЗДЫ В ПОЗДНИХ СТАДИЯХ ЭВОЛЮЦИИ 
В ТЕСНЫХ ДВОЙНЫХ СИСТЕМАХ 

В.М.ЛИПУНОВ 

к началу 40-х годов выяснилось, что на поздних стадиях 
эволюции нормальные звезды должны превращаться в 

компактные сверхплотные объекты - белые карлики, 
нейтронные звезды и черные дыры. Два последних типа 
характеризуются особенно мощными гравитационными 
полями. Гравитационная энергия, заключенная в них и 

G!1Л1 u u 

примерно равная ~, сравнима с их полнои энергиеи 

ПJlс' (G - постоянная тяготения, !Jl и R - масса и радиус~ 
объекта). У черных дыр почти в<:,е энергия сосредоточен,,1 
в гравитационном поле, а у неитронвых звезд энерги 
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гравитационного поля составляет 10-20% от полноi 
энергии. 

Белые карлики давно уже наблюдаются астрономами, 
по обнаружение нейтронных звезд и черных дыр оказа
лось гораздо более сложным делом. Более того, в течение 
20-30 лет после их предсказания вопрос об эксперимен
тальном обнаружении вообще не ставился. Причина этого 
кроется в малых размерах компактных звезд. Из прибли
зительного равенства гравитационной и полной энергии 

v R (J"!'JЛ 
сразу следует, что размер чернои дыры равен ~ I ~ 

с 

З!'JЛ v G!'JЛ 
~iiГ км, а радиус нейтроннои звезды R ~ (5 -10)-т~ 

o с 

~ 15-30 км. Следовательно, площадь поверхности ком
пактной звезды в десятки миллиардов раз меньше пло
щади поверхности нормальной звезды типа Солнца. По
скольку светимость объекта L 00 В2Т" (Т - температура 
поверхности), то при одинаковых с Солнцем температурах 
компактная звезда будет излучать в 1010 раз слабее. Более 
того, для черных дыр общая теория отпосительности Эйн
штейна предсказывает полную невозможность выхода 
какого-либо излучения из их «недр». 

Ситуация резко изменилась в начале 6О-х годов, когда 
были открыты первые рентгеновские источники и мощные 
внегалактические объекты. В 1964 г. Я. Б. Зельдович 
и Е. Е. Солпитер независимо показали, что релятивист
ские звезды должны быть мощными источниками энергии 
вследствие аккреции на них окружающего газа. Свети
мость аккрецирующей звезды можно найти следующим 
простым способом. Представим, что окружающий звезду 
газ свободно падает на ее поверхность, разогревается при 
ударе, а затем излучает всю кинетическую энергию, при

обретенную в процессе падения. Вблизи поверхности ки-
vl G!'JЛ 

нетическая энергия 1 г газа. будет равна т = 7Р и если 

n единицу времени падает 9л г, то полная светимость, оче
видно, будет равна 

• G!'JЛ • 
L = 9ЛТ==!l9ЛсI, 

• 
где 9л - скорость, или темп аккреции, 1) - эффектив
ность энерговыделения в результате аккреции. Последнее 
соотношение показывает, что в процессе аккреции на ре

Jrятивистскую звезду может выделяться 10-20% полной 
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энергии газа. Эффективность аккреции оказывается в 
десятки и сотни раз выше эjфективности термоядерных 
реакций, поскольну в последних выделяется менее f %. 
полной энергии. 

Светимость аю(рецирующей звезды ПРОПОРЦIIон.альна 

темпу аккреции gл, П, следовательно, паиболее мощные 
источники должны находиться там, где есть много газа. 

В этом отношении вне КОНI(уренции Оl(азыватотся тесные 
двойные системы, в IЮТОРЫХ необходимое для высокой 
светимости количество вещества поставляеТСlI нормаль

ной звездой - СПУТНИI(ОМ. На это впервые обратили вни
мание Хаякава и Матсуока в 1964 г., а также И. Д. Но
виков и я. Б. 3еЛЬДОВИ1J в 1966 г. и Iюнкретно применил 
к источнику ScoX-1 и. С. Шкловский В 1967 г. Известно, 
что нормальные звезды могут интенсивно терять вещество 

(вплоть до 10-5 rol0 в год). Анкреция даже малой части 
этого потока на пейтронную звезду или черную дыру 
приведет к появлению источника излучения, который в 
десятки тысяч раз мощнее солнечного. Естественно, что 
столь высокое значение светимости у Iюмпактной звезды 
может возникать только за счет достижения огромной 
темпера,туры. Поэтому почти всю энергию таlЮЙ объект 
должен излучать в жестком рентгеновCIЮМ диапазоне 
(10-100 кэВ). . 

Поскольку нейтронные звезды :могут обладать :мощ
ными магнитными полями, то от них, как впервые отме

тили п. Р. Амнуэль И о. х. Гусейнов в 1968 г., следова
ло бы ожидать строго периодического импульсного излу

чения. В 1971 г. В. Ф. Шварцман в ГАИШ показ~л, что 
явление рентгеновсного пульсара должно возникать в ре

зультате эволюции нейтронной звезды в тесной двойной 
системе. В отлич:ие от пейтронной звезды, Iюторая имеет 
вполне определенную твердую поверхность, у черной ды
ры таковая отсутствует. Поэтому при аккреции на черную 
дыру особенно важна нерадиальность движепия вещества, . 
КОТQрая в двойной системе должна приводить к образова-: 
нию аккреционного диска. В 1972 г. в ГАИШ Н. и. Ша-! 
кура показал, что в режиме дисковой аккреции черная; 
дыра должна проявлять себя как источник жесткого 
рентгеновского излучения. 

Последовавшие после этого рентгеновские наблюдени 
полностью подтвердили основные теоретические идеи, из 

ложеввые выше. На различных космических а'ппаратах 
в первую очередь на специализированном рентгеновско 
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спутнике « V хуру» были OTI{PblTbl сотни галактпчеСI<ИХ 
рентгеновских источников. Анализ наблюдений показал, 
что зпачительная часть их - аIшрецирующие компакт

ныс звезды, большинство ноторых входит В состав тесных 
двойных систем. В некоторых случаях удалось надежно 
отождествить рентгеновский источник с определенным ти
пом компактпой звезды. ОднаIЮ ббльшая часть рентгенов
СНИХ источников отошдествляется все еще нснадежно. 

Нижс :мы попытаемся описать современные модели раз
ных типов гаЛaJ{тичеСIШХ реНТГСНОВСЮIХ источников. 

* 1. РеЖllМ аlшреции па компактную звезду 
n тесной двойпой системе 

Ilежим и темп aIшреции вблизи компактной звезды в 
первую очередь зависит от условий на «беснонеЧНОСТJI». 
11 'J'еСIЮЙ двойной системе ТaIЮВЫМИ являются условия 
на соседпей Iюмпоненте пары. I{aH известпо, нормальная 
анезда может терять свое вещество либо в виде струи га
аа, текущего через внутрспнюю точку Лагранжа, либо в 
ниде нвазиизотропного ПОТОI{а звездного ветра. В обоих 
елучаях дсретеI{ающее вещество обладает моментом Bp,a~ 
щения относительно IЮМПaI{ТПОЙ звезды. Действительно, 
1\ системе Iюординат, связанной с Iюмпактной звездой, 
нормальная звезда, а следовательно, и истекающее из нее 

Jlещество, вращается с -периодом двойной системы Т. Если 
нормальная звезда заполняст полость Роша, то угловой 
момент 1 г вещества в струе приблизительпо равен vr ~ 

~ Qa2
, где Q = ~ - частота вращения двойной системы, 

а - большая полуось, v и r - скорость движения газа и 
расстояние до номпактной звезды. Вследствие закона 
сохранения момента вращеНJIЯ по мере приближения к 
lюмпактной звезде центробежное ускорение будет воз-

v2 

растать по ЗaIЮНУ-ОО r-З, т. е. быстрее, чем ускорение . r 
свободного падения. Поэтому газ не может прямо упасть 
па компактную звезду, а выходит на некоторую орбиту 
вокруг нее. Следующие порции вещества, истекающего с 
нормальной компоненты, имеют в среднем те же началь
ные условия и, следовательно, выходят на ту же орбиту. 
Образуется кольцо газа растущей плотности. Из-за взаим
IIЫХ столкновений отдельных частиц или элементов объе
ма (если имеет место развитая турбулентность) происхо-
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дит перераспределение вращательного момента. }\OJIЬцo 
·расплывается в тонкий аккреционный диск. Затем аккре
цил выходит на стационарный режим, при котором поток 
вещества в диске оказывается ПОСТОJIВным. Элемент газа 
в диске движс'гся по сильно закрученной спирали к ком
пактной звезде (рис. 29, а). При этом часть гравитационной 

. . ;":'0 "::'.~~ 

" ,::,\"у ~t" J"j'i:", '" ~", 
, '" .. '\ , 1. 11 ,~," ,;ч..: '; J. 

, ','- ", /, __ , J • 
",' ~ ,\, .. 

, '. f' .J /(ОНI7t:l/И/НQn 
~ .... -~ :ЗОВJQt:l .' , '" J' \. , . '/, ''':''1'' >,;,.: , т '\ " .. ~:: ;(" ::: '",'~ < t", '\. 

,'у., 1./ ) ~ \, '..... ' ',' 1. ' , ., " , " ~, " . '. :':-:./ ?' "\" "\::, '.,. . ,/ 
~, ,', , '~,::: .. ':;" 

Ii) 

Рис. 29. Два режима ВЮlреции на RОМПаитв}'JO звезду в тесной двойной 
системе. "Лисновый режим аниреции (а) реаnизуется, ногда ворм:anьная 
звезда заподвяет свою подость Роша. Еми нормадьная звезда теряет 
свое вещество в форме звездного ветра, то возможен режим сферичесни 

симметричной аииреции (6). 

энергии превращается в кинетическую энергию эле

мента газа, а остальная диссипирует в тепло и излучается. 

Теория стационарной дисковой аккреции была разрабо
тана Н. И. Шакурой и Р. А. Сюняевым в 1972-1973 rr. 
(Сюняев, Шакура (1974». Если оптическая компонента' 
теряет вещество в форме звездного ветра, то вопрос о ре
жиме аккреции вблизи компактной звезды оказывается ч 
более сложным. В такой ситуации вся картина сильно за-: 

• 
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висит от плохо известного параметра - СIЮРОСТи !tВО3Д"Й
го ветра V.. Возможное значение величины V. колеблется 
от десятков до тысяч Rилометров в секунду. Как показали 
А. Ф. Илларионов и Р. А. Сюняев (1975), вращательный 
момент перетекающего вещества в случае звездного ветра 

приблизительно равен ""4 Qrз rз =-,--тав называемыи t '( 2G!lJl u 

vB 

радиус захвата) и может быть значительно меньше, чем 
при истечении через внутреннюю точку Лагранжа. При 
большой скорости ветра вещество, перехваченное компаRТ
ной звездой, может не образовывать диск, но двигаться 
практически радиально вблизи RОМПактной звезды. Такой 
режим аккреции называется сферически-сим:метричиым 
(рис. 29, б). Естественно, что в реальных двойных систе
мах может осуществляться и промежуточный случай не
радиальной аккреции. Если компактная звезда обладае! 
мощным магнитным полем, то описанный выше харавтер 

Рис. 30. Струнтура маrиитноro ПОЛJI peHTreHOBCHOro пульсара в режиме 
дисковой акнреции. Силовые .иинии маrнитиоrо полн, ВЫХОДllщие из по
JIЮСОВ нейтронной звезды, замынаются на диске в двух точках N, и N, 
(точка N, находитсп под дисном). В 8ТИХ точнах напряженность маrиит-

ноro поля обращается в нуль. 

дnю!{ения вещества моа(ет резко измениться па значи

тельных расстояних от нее. Такое расстояние называется 
пльвен,овс-nим. радиусом.. На расстояниях порядка альве
новского радиуса давление магнитного поля Rомпактной 
:lвезды становится сравнимым с газо-динамическим напо

(10М аккрецирующей плазмы (рис. 30). 
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· в последние годы nыясППJtось, что сущестnует рас
пространенный класс теСIIЫХ двойных систем, в которых 
веЛlIчина альвеновCIЮГО радиуса превосходит lI;аже разме

ры самой системы си. Г. Митрофанов и lI;P. (1977». Это 
системы типа АМ Her, содержащие белый lШрJIИ!{ с мощ
ным магнитным полем (напряженность магнитного поля 
на поверхности ПОРЯДIШ 107-108 Гс). ОчеВИll;llO, что в та
ЮIХ системах lI;ИСIШ пе образуются, а aIШР('ЦIlОнные пото
ки между звездами должны быть сильно ро:щробленными 
и не стационарными. 

§ 2. Рентrеновские пульсары 

Наблюдательные данные. R настоящему времени различ
ные космические аппараты ПОЗВОЛИЛIl обнаРУ)КИТI, 18 
рентгеновских пульсаров. Период самого «быстрого» пуJIЬ- . 
сара SMCX-1 равен Р = 0,71 с, а у долгопериодических 
он достигает тысяч сеl\УНД (СМ. табл. 1). Рентгеновские 
светимости БОЛЪШllнства пульсаров ле»:tат в диапазоне 
1038 - 1038 эрг/с. ДоказаlIО, что большинство рентгеновских 
пульсаров представляет собой двоiiпые звезды. Двойные 
рентгеновсюте системы lI;елятся на lI;Ba Iшасса (табл. 2). 
Системы первого типа (яркиii представитель Cen Х-3) 
представляют собой I\омбинацию ПрОЗ1l0ЛIоционировавmего 
объекта (IЮМПaItтной звезды) и горячего массивного сверх
гиганта. Ко второму типу систем относятся системы типа 
Нег Х-1. Это системы, в которых оптической иомпонентой 
является старая, мзломассипuая зве:ща галактичеCIЮГО 

ДIIСIШ или гало. 

Рентгеновские пульсары - :.это наиболее яркие рент
геновские источнтши ГалаItтики, и полное число их в га
лаКТИItе, вероятно, пе превосходит и сотнн. 

Спектр рентгеНОВСIШХ пульсаров представляет собой 
тепловое излучение оптически тонкой плазмы с темпера ... 
турой 20-30 нэБ «2-3> ·108 К). Периоды следов ани ' 
импульсов от рентгеновских пульсаров Уlюрачиваются 

Б качестве Iюличественной характеристики изменения пе 
РИОll;а пульсара обычно используют время ускорени 

't == p/~~, IЮТОрое нолеблется от 50 до 108 лет. Благода . 
ря тому, что пульсары входят в тесные двойные систем 
в некоторых случаях удалось получить оценки масс ко 

пактных звезд. Так, например, показано, что масса ко 
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Пal~ТНОЙ звезды Cen Х-3 лежит в пределах .от 0,7 9ле до 
4,3~, у пульсара Her Х-1 масса меньше 2,3~, а пульсар 
Vela Х-1 имеет массу от 1,29Лф дО 2,4rolФ (Папагианис 
(1977». 

Теории рентгеПОВСКlIХ пульсаров. 1\ настоящему вре
мени рентгеНОВCIше пульсары являются наиболее надеж-
110 отождествленными рентгеНОВСКlIlIШ нсточниКами. Об
ширное множество наблюдательпых данных свидетельст
пуе'г в пользу того, что рентгеПОВСЮlе пульсары - это 

"ккрецирующие неЙ1'ронные звезды, оБJIадающие мощны
АШ магнитными полями (напряженность магнитного поля 

'1' а б л п ц а 2. Некоторые хар.,ктерIJСТИКИ рентгеновских пупь
('аров 

ПеРIIОД 
ПершlД Харантср- CncTII-

lIa:JoallllC ДВОЙIЮЙ IIOC яреМА МОС1Ь ПормаJlьиаll 
IIYJIЫ'apa, систеМЫ, усноре- IIУJlьсара, ROМlIOIICIJTa 

С ДIIИ НJIA, ГОДЫ орг/с 

SMCX-1 0,71 3,9 2·1о3 5·1038 ВО 1 
Her Х-1 1,24 1,7 3·105 1037 HerHZ 
4U 0115+63 3,6 24,3 3·104 3·1037 В 
Cen Х-3 4,8 2,1 4·103 4·1037 06,5 II-Ш 
1u 1626-67 7,7 ? 5·103 ? ? 
ОЛО 1653-40 38 ? ? ? ? 
Л. 0535+26 104 20 30 4·10:17 09,7 110 
(:Х 1+4 130 ? 50 3·1037 i) 
А 1239-59 1911 1 ? ? ? 
I~X 304-1 272 1) 1 2·1()38 80-В5 
\'е1а Х-1 283 !) 1О4 10:16 HD77581 
IIU 1145-61 297 ? ? 10:16 HEN 715 
А 1118-61 405 ? ? Мирида 
Л. 1540-53 529 3,7 103 4·1036 ВО 1 
(;х 301-2 699 23 125 3·1036 WRA 977 
Х Рег 836 581? 6·103 1034 09,5 
(:Х 17+2 1914? ? ? 5·1036 ? 
4u 1700-37 5808? 3,4 ? 6·1036 ? 

у 1l0верхиОСТII 1101'Н)ща 1012 Гс). ЕI\IШСТВСШIOИ альтерна
'I'ИВОЙ аккреции ШlJ\ мехаНl1зма :шерговыделения могла 
бы быть диссипация вращательной :энергии нейтронной 
авезды (как это имеет место у радиопульсаров - одиноч
ных нейтронных звезд). Однако тогда пульсары замедля
лись бы, но на самом деле наблюдается ускорение скорости 
их вращения. 'Ускорение вращения рентгеновских пульса
ров легко объясняется в. рамках модели аккреции. Как 
f)тмечалось выше, аКRрецирующее вещоотво в тесной двой-

7f 



вой системе обладает вращательным моментом относи
тельно компактной звезды. Поэтому, прежде чем упасть 
на поверхность нейтроввой звезды, вещество обязано от
дать свой угловой момент нейтроввой звезде и, следова
тельно, ускорить ее вращение. Простые ОЦСlIRИ показы
вают, что характерное время ускорения согласуется с 

инерционными свойствами имевво нейтропной звезды, а 
не белого карлика. Кроме того, белый карлик, имея зна
чительно б6лыпие размеры, попросту не смог бы вращать
ся с периодом 0,7 с - центробежные силы разорвали 
бы его. 

Общая схема строения нейтронной звезды выглядит 
следующим образом. Радиусы нейтронных звезд могут 
иметь значения в зависимости от их масс от 10 до 100 км. 
Поверхность нейтронной звезды представляет собой твер
дую кору с плотностью, растущей вглубь от 10' до 
1016 г/cм:'l. При достижении плотности 1016 г/см' кристал
лическая структура нарушается и вещество нейтронной 
звезды в более глубоких слоях представляет собой ней
тронную жидкость (возможно, сверхтекучую) с примесью 
электронов, протонов и мюонов. Хуже известно строение 
самих центральных областей, где плотность вещества ста
:fIОВИТСЯ сравнимой с ядерной плотноотыо, равной 1018 г/ см'. 
При таких плотностцх поведение вещества зависит от 
строения элементарных частиц, которое пока неизвестно. 

Масса нейтроввой звезды не может превосходить некото
рого максимальноro значевия!Jloв (предел Оппенгеймера -
ВОЛRова). Звезда с большей массой неизбежно Itоллапси
рует в черную дыру. Предел Оппенгеймера - Волкова 
танже зависит от предположения о структуре элементар

ных частиц (различные существующие теории дают раз
личные пределы в диапазоне О,79Jlф Е:; gnОВ Е:; 89Jlф). Наибо
лее вероятное значение предела Оппевгеймера - ВОЛRова 
близко :к З~. . 

Картина а:к:креции вещества на рентгеновский пульсар. 
выглядит следующим образом. Плазма, истекающая с нор-: 
мальной звезды, захватывается гравитациоввым полем 
нейтронной звезды. В зависимости от величины враща-' 
тельного момента либо образуется а:к:креционный диск, ~ 
либо вещество падает на нейтронную звезду приблизи
тельво сферичес:ки-симметрично. По мере приближени 
к нейтронной звезде резко возрастает давление ее магни 

в" ного поля РМ = &i oor-8
, и на расстояниях 
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1000 1w иагиитвьtе СИJJЫ начинают превосхо.цить гроита· 
циоииые (таким: образом:, веJIИчина альвеновскоro радиуса 
в систем:ах с рентгеновским: пульсаром: значительно м:ень· 

ше разм:еров сам:ой сиотем:ы). Важиым: свой'Ством: аккреци· 
рующей плазм:ы является ее высокая проводим:ость. Ха· 
рактерные врем:ена проникновенИJI :магиитных полей 
внутрь плазм:ы нам:ного больше врем:ени падения плазмы 
па нейтронную звезду. Таким: образом:, аккрецирующая 
плазма ОI{азывается диам:агнитной, т. е. не пропускает 
в 'Себя внешних магнитных полей. Вследствие этого aI{Kpe
цирующее вещество сжим:ает силовые JIИнии магнитного 

поля нейтронной звезды вплоть до альвеновскоro радиylCа. 
В сферически симм:етричном: случае аккрецирующая 

плазма сжим:ает магнитное поле со всех CTOf.OH и образу
ется замкнутая поверхность (м:агнитосфера , на границе 
которой давление плазм:ы уравновешено м:агиитным: 

давлением: (Аронс и Ли (1976». Лроиикиовение плазмы 
внутрь магнитосферы происходит вследствие рэлей-тэй
лоровской неустоЙчивости. Такая неустойчиво~ть имеет 
м:есто, когда в поле тяroтения «ТJlЖелаJl» (более плотная) 
жидкость лежит над «легкой». В рентгеновском пульсаре 
роль тяжелой жидкости выполняет аккрецирующая плаз-
1tla, легкой - м:агнитное поле. Плазма небольшим:и сгуст
ками (разм:ером: 10-100 RИ) просачивается м:ежду сило
выми JIИниями внутрь магнитосферы, дробится и «вм:ора
живается» в силовые линии м:агнитного поля. 

В случае дисковой аккреции (В. М. Липунов (1978» 
замкнутая магнитосфера не возникает. Топкий диамаг
нитный диск «пережим:ает» силовые линии :магиитного 
поля внутри замкнутого кольца. На внутреннем: краю 
диска резко возрастает напряженность :магнитного поля. 

Это приводит К том:у, что внутренняя граница раздела 
«плазм:а - поле» становится неустоЙчивоЙ. Силовые JIИНИИ 
стрем:ятся выпрямиться, что возм:ожно только В том: слу

чае, если плазм:а и поле пом:еняются м:естами. В резуль
тате этой перестановочной неустойчивости, а также дру
}'их гидром:агнитиых неустойчивостей, плазма проиикнет 
внутрь м:агнитосферы, где происходит вм:ораживаиие плаз
м:ы в магнитное поле. Поскольку плазма в диске вращает
ся по кеплеровским: орбитам, м:агнитное поле внутри Mar
питосферы начинает торм:озить ее круговое движение. 
При этом: вращательный мо:мент вещества передается че
рез магнитное поле нейтроииой звезде, и она ускоряет 
свое вращение. И:менно по этой причине периоды всех 
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l'евтгевовсRИХ пульсаров уменьшаются. ПОСIюлыtу изу 
пение периода следования импульсов пульсара зависи 

'J'aRЖе от инерционных свойств нейтронной звезды, то 
звая, каким образом аккрецирующее вещество движетс 
внутри магнитосферы, можно определять параметры нейт 
тронной звезды. :в отличие от сферически-симметричн 
n ккрецип взаимодействие аккреционвого диска с магнит
ным полем нейтронной звезды приводит I{ ВО3НIIкновени 
('е прецеССИII JI прецеССIIИ вещества ДlIска. 

Более общий случай aIшреции - нерадиальную 8Iшре 
цию - рассмотрел недавно в ГАИШ В. М. Липунов (1980) 
Было показано, что магнитосферы долгопериодически 
пульсаров (Р> 100 с) заМItнуты, а быстро вращающиес 
рентгеновские пульсары могут обладать открытыми ма 
нитосферами и, наряду с рентгеновским, могут дават 
магнитовращательное излучение, как и одиночные ней 
тронные звезды. 

Последний участок движения вещества к поверхност 
нейтронной звезды слабо зависит от режима аIшреци 
вблизи границы магнитосферы. После вмораживани 
плазма стекает по силовым: липиям на магнитные полюса' 
нейтронной звезды. Вблизи полюсов пейтропной звезд 
!tинетическая энергия падающего газа в ударной волн 
превращается в тепло, а затем излучается. Именно здес 
генерируется вся эпергия рентгеновского пульсара. Ана 
ЛИ;) движения и излучения плазмы в полярной колонк 
провели М. М. Бас!ю и Р. А. Сюняев (1976>. Диамет 
полярной колонки у основания примерно в десять ра 
меньше диаметра нейтронной звезды. Ббльшая част 
рептгеновского излучения генерируется у основания к 

лоюш в горячем пятне. Из-за вращения нейтронной зв 
зды вокруг оси, не совпадающей с магнитной осью, дал 
киii наблюдатель будет периодически видеть то одно, т 
другое горячее пятно, соответствующее южному или с . 
верному магнитному полюсу. Таким образом, излучени 
ПрJJнимаемое на Земле, будет пульсирующим:. 

:)ВОJIIOцИJI нейтронной звезды в тесной двойной сис 
ме. Под эволюцией нейтронпой звезды npиня:то подраз 
мевать не изменеНIIе ее массы, магнитного поля и 

внутреннего строения (эти изменения, как правило, пр 
текают очень медленно), а изменение периода ее вращ 
ния. Нак оказалось, именно от величины скорости ее вр 
щеJШ я существенно зависят астрофизические проявле 
нейтронной звезды в тесной двойной системе. 
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По-видимому, нейтронные звезды рождаются с крайне 
малыми периодами (порядка 10-3 с). Столь быстрое вра
rцение является следствием закона сохранения основной 
части момента враrцения звезды во время коллапса. 

В пользу быстрого враrцения молодых нейтронных звезд 
СВlIдетеЛЬСТВУЮ1' и наблюдения. Тан, пульсар в туман
ности Краб, возраст которого веего лишь 900 лет, имеет 
период 0,033 с. 

В первые неСIЮЛЫЮ деся1'JЮВ тысяч лет lIосле рожде
ния нейтронная звезда в двойной CIlCTe1tle эволюциониру
ет подобно раДИОПУJIьсару (рис. 31). За счет магнитоди
польного излучеНIIЯ и выброса реЛЯТИВИСТСIШХ частиц она 

CmQQUR 

..q, ~9' 
nерио" l1/ltlU/б'#VR It&,vm/lollltov a~e3"OI 

Рис. 31. Схема эволюции нсйтронной звезды в тесной двойной системе. 
Нейтронная звезда рождается с коротким периодом (менее 0,001 с) и 
вначале замсдnяется подобно радиопульсару. Начиная с пеРllода р п' на-

чинается стадия (.пропеллера». Замедление вращения нейтронной звезды 
на этой стадии (она может продолжаться COTHII тысяч лет) происходит 
вследствие отбрасываllИJI аиирецируемоii IIлазмы. Начиная с неиоторого 
периода р", Р eq' CTaHOlIIlTCII ВО3МUШIIОЙ аннреЦИJl и вспыхивает рентге-

IlUвсниil IIYJII,call. n :JTOM ре;нltме происходи'г уснорепие вращеllllll нейт
РОННОЙ звезды. Dсщ'де'ГВIIС ш'стаЦlЮllарlIUСТИ DНllреции наступает смена 
рел,имов. ПРII :I'fOM 111'111101' IIt'ii'ГIЮН!lOil звезды НUJlсБJlе'гса вБJIИЗИ среднеl'!) 

JШl'lСllИII J> • 
eq 

аффективно тормозитен до периода норядка 0,1 с. Наи 
ПОI<азал В. Ф. Шварцман в 1971 г., на этой стаАии а:ккре
ция невозможна. Все BerцecTBo «выметается» излучением 
пульсара из двойной системы. Однако MOrцHOCTЬ магнит 0-
вращательного излучения резко падает с увеличением 

периода вращения нейтронной звезды (как P_i). Поэтому 
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наступает момент эволюции нейтронной звезды Р == Рп, 
иогда аRRрецирующая плазма ПрОНИRает ПОД световой ци
линдр. (Поверхность, на RОТОРОЙ линейная сиорость вра
щения силовых линий магнитного ПОЛЯ формально равна 
СRОрОСТИ света, называется CBerOBb1J4 цu.л,uндрож.) В дей
ствительности, па световом цилиндре магнитное поле не

стационарно и сравнимо с элеRтричеСRИМ. Каи ТОЛЬRО 
плазма ПрОПИRнет под световой цилиндр, магнитовраща
тельное излучение преRращается. А. Ф. Илларионов и 
Р. А. Сюпяев (1975) предположили, что после ОRончаиия 
стадии радиопульсара аRRреция наступает не сразу. Де
ло в том, что на расстояниях ПОРЯДRа альвеНОВСRОГО ра

диуса линейная сиорость вращения силовых линий маг
нитного поля превосходит параболичеСRУЮ. Поэтому на
ступает стадия <<пропеллера», па RОТОРОЙ аRRрецирующее 
вещество отбрасывается магнитным полем из двойной си
стемы .. При этом нейтронная звезда продолжает тормо
зиться. 

Стадия «пропеллера» может продолжаться в течеиие 
105-107 лот, ПОRа звезда ие затормозится до периода 
Ра, при IЮТОРОМ аIшреция стаиовится возможиой, и тогда 
вспыхивает реитгеПОВСRИЙ пульсар. ПОСI(ОЛЬRУ аRRреци
рующее вещество УСRоряет вращеиие иейтрониой звезды, 
период ее должеи «застыть» вблизи иеRОТОРОro равиовес
пого зиачеиия Р eq ~ Р А (Дэвидсои, Острaiиер (1973>; 
В. М. Липуиов, Н. и. таиура (1976». ОдиаRО все рев:т
геИОВСRие пульсары, у иоторых измерено измеиение пе

риода, УСRОРЯЮТСЯ. Причиной этого могут быть хаотичес
Rие измеиения темпа истечения с иормальиой звезды. 
ТаRие измеиеиия приводят R тому, что само зиачение Ра 
хаотичеСII:И мепяется и иейтронная звезда ОI\азывается то 
на стадии «пропеллера», то па стадии реитгеИОВСRОГО 

пульсара. Другой причиной измеиения периода реитге
новсиого пульсара может быть «веиовое» измеиение темпа 
истечеиия, а, следовательио, и темпа аRRреции, вызваииое 

эволюцией иормальиой звезды. В этом случае измеиение 
периода пульсара служит сверхточиым ИИДИRатором эво

люции нормальной звезды (Р. А. Сюияев, Н. и. таиура 
(1977а». 

Необходимо подчеРRВ:УТЬ, что изучение стадий радио
пульсара и «пропеллера» ПОRа находится на уровие оце

нон, иоторые проводились в предположении о сферичесRИ- ' 
симметричиой аRRреции на нейтроииую звезду. В случае, 
перетеRаиия через ВI:Jутрещюю 'fОЧRу Лаграв:жа и обраЗ()4 
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пания диспа воспрепятствовать аRRреции гораздо труднее 

<В. М. ЛИПУНОВ (1980». Это обумовлено тем, что в тахой 
ситуации аRRрецирующие потони движутся по направле

ПИЮ п нейтронной звезде в малых телесных yrлах и газо
динамичеспий наlJIОР вещества больше. Более того, по
спольпу магнитосфера нейтронной звезды во время ди
сповой аRRреции отпрыта (силовые линии маrвитноro 
поля Достигают светового ЦИJIиндра), то нейтронная звез
да может- быть источнипом маrвитовращательного и рент
геновспого излучений одновременно. Дрyrими мовами, 
можно ожидать одновременного сосуществования двух 

фаз - фазы радиопульсара и аппрецирующего пульсара. 
При этом достигается резонансRblЙ период вращения ней
тронной звезды, при наступлении поторого увеличение 
спорости ВрaIЦения нейтронной звезды за счет aRRреции 
в точности помпенсируется уменьшением спорости BpaIЦe

ния за счет магнитовращательного излучения. Однапо, 
необходимо дальнейшее более детальное иоследование 
этих проблем. 

§ 3. Rандидаты в черные дыры 

н: настоящему времени наиболее вероятным пандидатом 
в черные дыры являет.ся рентгеновспий источнИR Cyg Х-1, 
оптичеспий помпаньон Cyg Х-1 - сверхгигант масса 
09,7Iab. Двойная система тесная с периодом 5,6 дня. 
Светимость Cyg Х-1 в рентгеновспой области оценивается 
в 3 ·1031_1038 эрг/с. 

Главное, что отличает Cyg Х-1 от других рентгеновспих 
псточнипов,- это сверхбыстрая хаотичеспая переменность 
на временах порядна 1 мс. Наряду с быстрой перемен
ностью рентгеновспий потоп испытывает изменения во 
всем диапазоне хараптерных времен, доступных наблю
дениям (т. е. от 10-а с до неспольпих лет). Основные наб
людательные данные, свидетельствующие в пользу того, 

что Cyg Х-1 представляет собой черНуЮ дыру, сводятся п 
следующему (см. выше, подробная библиография приведе
на в обзоре А. П. Лайтмана и др. (1978». 

а) Анализ наблюдательных данных попазывает, что 
маооа невидимоro объепта Cyg Х-1 лежит в пределах 
8-11 ~, т. е. превосходит наиболее вероятное значение 
предела !1n ОВ - 3 ~ ДJIЯ нейтроRRЫХ звезд. 

б) Быстрая хаотичеспая переменность на временах 
JJОРЯдR~ 1 о-а С, Теория ДИСПQJЮЙ 8.Щ(реЦИJJ JI. и. Щаху'ры 
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иР. А. Сюпяева предсказывает , что основная часть эне, 
гии при аккреции на невращающуюся черную дыру выде 
ляется на расстояниях порядка трех гравитациоИIIЫ: 

радиусов (гравитационный радиус равен 2GgJl/ с2 ). Для чер 
ной дыры с массой 109»@ зона максимального энерговыде 
ления оказывается па расстоянии 100 км от черной дыры 
где кеплеровский период обращения вещества близок ] 
10-3 С. Н. И. Шакура и Р. А. Сюняев показали, что теп 
ловая неустойчивость в этой зоне должна приводить ] 
появлению горячих пятен. Хаотическоо появление и ие 
чезновение пятен может привести It хаотической перемеи 
ности peHTгe~OBCKOГO потока на временах 10-3 с. . 

в) Спектр рентгеновского излучения в широком диа 
пазоне (от 1 до 100 кзБ) описывается степенным законом 
Такой вид спектра объясняется рассеянием мягких рент 
геновских фотонов на электронах в горячей короне на) 
аккреционным диском (обратный комптон-эффект) 
Г. С. Бисноватый-Rоган 11 С. И. Блинников ноказали, чт( 
горячие короны должны возникать вокруг аккреционны, 

дисков в результате диссипаЦIiIl тепловой и 'rурбулентноi 
энергии диска. 

Наряду с Cyg Х-1 реальными кандидатами в черНЫЕ 
дыры являются рентгеновские источники Cir Х-1 I 
V 861 8со = ОАО 1653-40. Источник Cir Х-1 обнаружи, 
вает быструю переменность на временах порядка 10-3 с 
Источник V 861 8со по оценкам имеет массу 5-12 rotФ 
Однако последние наблюдения источника ОАО 1653-4( 
на космической обсерватории имени Эйнштейна показы
вают, что он не имеет связи (Jo звездой V 861 8со, но явля~ 
ется рентгеновским пульсаром ·(см. табл. 2). Таким обра
зом, вопрос о природе V 861 8со остается открытым. 

§ 4. Другие типы рентгеновских источников 
~ .. 

Новоподобные рентгеновские IIСТОЧНИКИ. Этот Iшасс ищ 
1'ОЧНИIЮВ (по-аНГЛlIЙСКII они называются transient) БЩ 
открыт на английском спутнике «Ариэль>}. Неизвестн 
ранее рентгеновский источник появился на небе и был в 
ден в течение нескольких -месяцев, после чего исчез. П' 
зднее было обнаружено несколько таких источников, час . 
которых оказалась рентгеновскими пульсарами. Отсю 
следует, что по крайней мере часть новоподобных исто 
пков представляет собой нейтронные звезды. акк _ 
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на которые носит по каким-то причинам резко нестацйо
нарный характер на временах порядка нескольких меся
цев. Чем может объясняться такое поведение во времени 
темпа аккреции? Одним из первых было высказаио пре,u;
положение, чтО причиной изменения темпа аккреции на 
нейтронную звезду является эксцентричность ее орбиты 
в двойной системе. Новоподобный источник вспыхивает 
R тот момент, когда нейтронная звезда проходит периастр 
11 перехватывает бодьше вещества, истекающего с нор
мальной звезды. 

Как ПОI<азали в 1975 г. Фабцан, Прингл и Вебник, но
воподобный источник должен 'возникать в тех системах, 
где нормальной !юмпонентой является звезда типа Миры 
:КИта. В максимуме блеска мириды резко возрас
тает темп истечения и вспыхивает рентгеновский 
источник. 

В заключение отметим модель, предложенную Р. А. Сю
няевым и Н. и. Ша курой (1977б). АIшреция в диске на 
нейтронную звезду возможна лишь в том случае, если 
скорость вращения магнитосферы у внутреннего края ди
cI<a меньше параболичеСl<ОЙ. В противном случае возмож
по образовапие «мертвых» дисков-наl<опителеЙ. Вещество 
поступает в диск, но центробежный барьер препятствует 
ПРОНИI<новению его на поверхность нейтронной звезды. 

В этот период времени (который может продолжаться 
неСI<ОЛЬКО месяцев) рентгеНОВСI(ИЙ ИСТОЧНИI< отсутствует. 
После того как масса «мертвого. диска станет достаточ
но большой, центробежный барьер преодолевается и появ
ляется рентгеновский источник. 

Как видно из перечисления моделей, окончательное 
заключение о природе ново подобных рентгеновских источ
ников еще предстоит сдел а ть. Вполне вероятно, что в раз
ных случаях их появление может обусловливаться раз
ными механизмами. 

Вспышечные рентгеновские источники. Впервые ВСПЫ
mечное явление у рентгеновских источников было обнару
жено в СССР па спутню(е серии «I\OCMOC. <О. п. Бабуш
кина и др. (1975». С помощью иодидцезиевого (СзI) 
детектора, предназначенного для приема жесткого рентге
Новского излучения с энергией свыше 40 кэВ, было за
фиксировано неCIЮЛЬКО рентгеновских вспышек. Профиль 
Вспышек характеризовался круговым подъемом с харак
терным временем, :много меньшим 5 с, и экспоненциаль
ным спадом в течение 10-15 с. 
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R настоящему вре1rlени открыто более десяти вспы
mечных рентгеновских источников (табл. З), о которых 
известно следующее. 

т а б JI И Ц а 3. Вспышечиые реитгеиовспе иеточИИ1Ul, отож
Д8CTВJIJleмыe с ранее изDecтIIымII объектами 

Стациокар- спутник, ка ко-
вый реитге- тором откры? 

ОбъеК'I ковский по- вспышчиый ис- I{о_ектарий 

ТОКВ=- ТО'IJIИК 
цах 4< хуру» 

МХ 0513-40 3-20 «"УХурР Шаровое СКОПJIевие 
NGC 1851 

4U 1608-52 <3-40 «Vela. 
3U 1636-5~ 260 «080-8. 
4U 1728-3 6-65 «8AS-3. 
3U 1735-44 210 «Космос» 
3U 1820-30 50-250 «AN8» Шаровое СКОIШевие 

NGC 6625 
3U 1837+04 150-270 «8А8-3» 8er Х-1 
А 1850-08 3-12 «"УХУРУ» Шаровое скоплеиие 

NGC 6712 
А 1905+00 20 «8AS-3» 
3U 1915-05 20 
NGC 6440 10-150 «080-8» 
NGC 6441 30-100 
NGC 7078 4-12 
IRGC 15 dIIT. Быстрый вспьппечиый 

исто1JВИК 

а) Бспышечные источники делятся в зависимости QT 
времени повторения вспышек tп на медленные и быстрые. 
'у медленных вспышечных источников время повторения 
лежит в пределах от часов до нескольких дней, у быст
рых - от нескольких секунд до десятков минут, при

чем у медленных источников время tп изменяется мед
ленно. 

б) 'у вспыmечных источников наблюдаются неактив
иые состояния, когда источник постоянен. 

в) Спектры вспышечных источников изменяются бук
вально за секунды. Для медленных источников характер
но общее «умягчение» излучения в течение вспышки. 
'у быстрых источников нет такой четкой зависимости: 
наблюдаются вспышки, сопровождающиеся «ужесточе

нием» излучения, и наоборот. 
г) Для медлеииых вспыmечных ИСТОЧНИI{ОВ отношение 

стационарной светимости между вспышками Lo к средней 
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за время ев светимости вспышки La равно примерно {ОО. 
ДЛЯ быстрых источников LJ La ~ 2. 

д) В среднем излучение во время вспышек жестче, 
чем между ними. 

е) Если оценивать расстояние до вспышечных источ
ников примерно равным 10 кис, то пиковая светимость 
их порядка 1ОЗ8_1039 эрг/с. 

ж) Некоторые вспышечные источники входят в шаро
вые скопления. Остальные показывают концентрацию к 
плоскости и к центру Галактики. 

Пока не удалось установить факт двойственности хотя 
бы для одного из вспышечных источников. Однако есть 
веские основания предполагать, что по крайней мере 
часть из них представляют собой компоненты тес:в:ых си
стем. Об этом говорят и наблюдения явлений типа вспы
шек у двойных рентгеновских источников. Природа вспы
шек пока окончательно не установлена, поэтому отметим 

лишь наиболее разработанные модели. Все они предпола
гают наличие компактного аккрецирующего объекта. 

Марamи впервые обратила внимание на то, что отно
шение LJ L. для медленных вспышечных источников близ
ко к отношению эффективности энерговыделения при 
аккреции на нейтро:в:вую звезду к эффективности термо
ядерных реакций (см. Папагианис (1977». Такое совпаде. 
ние получает простое объяснение в рамках модели ак
крецирующей нейтронной звезды, на поверхности которой 
квазипериодически происходит термоядерный взрыв «вы
павшего» вещества. Действительно, при аккреции на ней
тронную звезду выд~ляется примерно 10% пол:в:ой энер. 

гии, т. е. около 0,1 ro1 с2 в единицу времени. Этим опреде
ляется поток рентгеновского излучения MeiKДY вспышка

ми. Затем все вещество, накопившееся в процессе аккре
ции, выгорает в термоядерных реакциях и выделяется 

энергия с эффективностью 0,1.%, т. е. около 0,001 ПIitвсl• 
Соответственно, усредн.енная светимость вспышек будет 

примерно равна O,001ro1c', и, следовательно, наблюдаемое 
отношение эффективностей энерговыделения будет равно 
103. Подробный анализ термоядерных реакций на поверх
ности нейтронной звезды, которые провели Э. В. Эргма и 
А. В. Тутуков (1979>, показал, что эта модель может 
объяснить как быстрые, так и иедленные вспышечные ис
точники. ПоскоJIЬКY продолжительность вспышки намного 
меньше промежутка между вспышками. светимость во 
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время вспышки может значительно превооходить стацио

нарную светимость источника. 

Для быстрых вспышечных источников наиболее раз
работана модель, предложенная Лэмбом и сотрудниками 
(см. Папагианис (1977»: Предполагается, что вспышеч
ный источник - это нейтронная звезда с мощным маг
нитным полем. Аккреция на нейтронную звезду близка 

О
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Рис. 32. Модель быстроro вспышечноro источника. В режиме сферически 
симметричной аКllреции BOIIPYl' нейтронной звезды образуется заМlIнутая 
маrнитосфера. Вследствие большой температуры плазмы маrнитосфера 
не пропускает ее на поверхность нейтронной ввезды (а). BOKpyr Mar
нитосферы образуется оБМОЧllа. масса которой растет из-за аllкреции. 
Через некоторое. AocTaTo'IHo КОрОТlюе время (порядка 10 с) плазма ос
тывает и l'раница маrнитосферы становится неустоЙчивоЙ. Оболочка сры
вается под действием силы тяжести на неЙТРОНllУЮ звезду (6). При уда
ре оболочки о повеРХllOСТЬ Iсинетическая внерrия переходит в ИЗЛУ'lение 

- происходит вспышка (в). Потом весь процесс повторяется снова. 

к сферически-симметричной, и вокруг нее имеется замк
нутая магнитосфера. Вследствие высокой температуры 
плазмы магнитосфера оказывается стабильной относи
тельно неустойчивости Рэлея - Тейлора (горячая плазма 
«легче» магнитной жидкости). В результате плазма не 
выпадает на поверхность звезды, но накапливается в обо
лочне вокруг магнитосферы. Когда температура плазмы 
упадет ниже критической (плазма станет плотнее и тяже
лее), «сработает» неустойчивость Рэлея - Тейлора, и обо
лочна выпадет ·на поверхность нейтронной звезды 
(рис. 32). Произойдет вспышка, и затем процесс повто
рится снова. Пиковая светимость всегда ограничена ве
личиной 1038_1ОЗ9 эрг/с. При б6льших светимостях дав
ление излучения становится больше силы гравитации, 
и аккреция прекращается (предел светимости Эддинг-
топа). . 

1\ явлению вспышечпого источника может привест~' 
таю!(е нестационарность аккреции, обусловленная прогр.е~. 
вом плазмы рентгеновским излучением от нейтронно 
звезды (Р. А. Сюняев (1978». . , 
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Как 01'мечалось выше, часть вспышечиых рентгенов
СI<ИХ источников паходится в шаровых скоплениях. В свя
зи с этим широко обсуждается модель массивной (100-
1000~) черпой дыры в центре шарового скопления. 
Однако модели зтого типа пока разработаны слабо. 

Тесные двойные снстемы типа АМ Her. В последние 
годы открыто рентгеновское излучение от ряда карлико

вых тесных двойных систем, показывающих сильно полн
ризованное оптическое излучение. Это системы АМ Нег, 
AN UMa, 2А 0311-227 и уу Pup. Наиболее изучена к на
стоящему времени система -АМ Нег. Подробное описаиис 
открытия и изучения этой системы можно найти в CTaTJ,C 
Лиллер (1977). Рентгеновский спектр АМНег представля
ет собой тепловое излучение с температурой, соответ
ствующей 30 кэВ. Кривые лучевых скоростей и блеска си
стемы указывают на период двойной системы, равный 
3,1 ч. С тем же периодом изменяется рентгеновское излу
чение, а также поляризация оптического излучения. Наи
более вероятной моделью АМ Нег является тесная двойная 
система, в которой вещество перетекает с красного карли
ка на белый карлик. Степень поляризации и спектр рент
геновского излучения указывают на _ наличие у белого 
карлика мощного магнитного поля с напряженностью на 

поверхности порядка 10S Гс. Жесткое рентгеновское излу
чение возникает вблизи магнитных полюсов белого кар
лика. Аю<рецирующая плазма значительную часть своей 
энергии излучает в ОПТИ'lсскоlt[ диапазоне вследствие цик

лотронных потерь в мощном магнитном поле. Вследствие 
этого оптическое излучение сильно поляризовано. Если 
предположить, что магнитное поле белого карлика имеет 
дипольную структуру, т. е. изменяется обратно пропор
ционально кубу расстояния, то можно вычислить напря
женность поля вблизи соседней звезды. Большая полуось 
двойной системы примерно равна 1010 см, радиус белого 
карлика 5 ·108 см И напряжеННQСТЬ магнитного поля вбли
зи красного I<арЛИI<а 10~ Гс. При Э1'ОМ давление магнитного 
поля B2/8:rr. ~ 5 ·106 дин/см2 значительно превышает ДII
намическое давление неретеI<ающего газа (фактически Э10 
означает, что алъвеповский радиус больше размеров двой
ной системы). В таких условиях образование аккрецион
ных дисков невозможно. Аккреционные потоки в подоб
ных системах должны быть сильно раздроблены вследст
вие различных иагнитогидродцна:мических иеустойчи
воет ей (И. Г, Митрофанов.и др. (1977».. Такая картина, 



по-видимому, подтверждается наблюдениями. Измерения 
быстрой переменности АМ Her, проведевIIыe в r АИШ 
<В. Г. Корнилов, Е. И. Москаленко (1979», указывают 
на флуктуации излучения с характерным временем по
рядка 20 с. 

Сильные магнитные поля в таI<ИХ системах должны 
приводить к быстрой синхронизации осевого и орбиталь
ного движения белого карлика. Белый карлик в АМ Her 
действительно всегда обращен одной и той же стороной 
ко второй Rомпоненте. 

SS 433 - новый тип тесных ДВОЙНЫХ систем? Оптиче
ский, радио- и рентгеНОВСRИЙ источнИI( SS 433 недавно 
привлек всеобщее внимание своими УНИRальными спек
тральными свойствами (SS - обозначение звезд, внесен
ных в каталог звезд с сильными эмиссионными ливиями 

Н(& Стефенсона - Сандулека). В оптическом спектре этой 
звезды наблюдаются три серии эмиссионных ливий, со
ответствующих одним и тем же атомным переходам (Мар
гон и др. (1979». Каждая линия серии Бальмера пред
ставлена в спектре тремя: «стационарной» с длиной вол
ны, близкой к лабораторной, и двумя, смещенными в 
Rрасвую и синюю сторону на несколько сотен ангстрем. 

Дальнейшие наблюдения показали, что смещенные компо
ненты линий «движутся» по спектру с lПериодом 164 дня 
с амплитудой порядка тысячи ангстрем. Причиной смеще
ния спектральных линий, по-видимому, является допле
ровский сдвиг, вызванный движением излучающих обла
стей. Это означает, что в источнике SS 433 имеются три 
отдельные излучающие области, одна из которых непод
вижна, а две другие движутся в противоположных нап

равлениях. Кривая лучевых скоростей хорошо описывает
ся синусоидальным законом. Такое поведение смещенных 
ливий можно объяснить в рамках нескольких кинемати
ческих моделей. Однако наиболее вероятна (что следует 
из других наблюдательных данных) модель, в которой ве
щество из~ающих областей выбрасывается из некото
рого центра в строго противоположных направлениях. 

Линия, вдоль которой происходит выбрасывание вещества, 
вращается вокруг некоторой оси с периодом 164 дня. Ве
щество выбрасывается с субрелятивистской скоростью 
0,26 с (примерно 80000 км/с). 

Позднее удалось обнаружить также периодические сме
щения «стационарных» линий с гораздо меньшей ампли
тудой (ПОрЯДКji 70 R~ с) JI перподом: 13 дuеЙ. Фото)(етрп" 
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ческие наблюдения показали, что блеск звезды меилется 
с тем же периодом 13 дней. Эти данные указывают на 
двойственность SS 433. Наблюдения, проведенные в Г АИШ 
<С. А. Гладышев и др. (1979», показывают, что фотомет
рическая кривая блеска 13-дневного периода изменяет 
свою форму в зависимости от фазы 164-дневного периода. 
В этих наблюдениях были обнаружены кратковременные 
(порядка нескольких часов) вспышки Qлеска SS 433. 

По линиям межзвездного поглощения удалось оценить 
расстояние до источника в 4 кпс. Принимая эту оценку, 
можно получить общую энергетику в различных диапазо
нах. Рентгеновская светимость получается равной 
1035 'i1pr/c. В радиодиапазоне наблюдается туманность ти
па остатков вспышек сверхновых с общей светимостью 
1032 эрг/с. Интерференционные наблюдения показывают 
присутствие в SS 433 компактного радиоисточиика вытя
нутой формы с размерами порядка 100 а. е. Непрерывный 
спектр в оптической области указывает на сильное погло
щение 6т_вm, а полная светимость оценивается как 
1038_1037 эрг/с. Области, в которых возникают эмиссион
пые смещенные линии, имеют размеры порядка 1012 см И 
состоят из «холодного» газа с температурой 10' R и плот
ностыо 1011 см-3. 

Парадоксальным является то, что SS 433 значитель
ную (если не основную) часть энергии теряет в виде ки
нетической энергии холодного газа, выбрасываемого с 
субсветовой скоростыо (1037_10(0 эрг/с). Значительная 
неопределенность связапа с тем, что неясно, выбрасывает
ся ли газ непрерывно или в виде отдельных облаков. 

Главная трудность, с которой сталкиваются многочис
ленные модели, предложенные для объяснения феномена 
SS 433, состоит в объяснении того, каким образом газ ус
коряется до субсветовых скоростей вдоль узких каналов 
(ширина I(аналов менее 100 - это следует из Toro, что 
ширина смещенных липий в несколько десятков раз мень
ше общего сдвига) и при ;)том остается холодным. Почти 
все модели предполагают присутствие вырождеииой зве
зды в SS 433. И. с. Шкловский предположил, что вырож
денной звездой в двойной системе является быстро вра
щающаяся нейтронная звезда на стадии «пропеллера». 
При такой модели трудно допустить существование узко
КОJIJIимированного холодного потока. Многие высказыва
ли предположение, что нейтронная звезда находится на 
~тадии радиопульсара и газ разгоилется потокои реляти~ 
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вистских частиц - одваlЮ НОlIкретвых расчетов такого 

механизма УСIЮрСIIИЯ nOI{a нет. Отмечалось также, что 
подобные явления наблюдаются у активных ядер галак
тик и квазаров, и в этой связи была предложена модель 
черной дыры. В такой модели предполагается, что на чер
ную дыру идет дисковая аю{реция в свеРХЭДДИНГТОIIОВСКОМ 

режиме, в котором, нак впервые отметили Н. И. ШаI{ура 
и Р. А. Сюняев в 1973 г., ДОЮIШЫ возникать два :мощных 
потока вещсства вдоль оси диска. В подобном lJежиме 
большую часть энерГИII черная дыра доmЮJa излучать 
в оптическом и ультрафиолетовом Дllаl1аЗОllах. МИЛЬГРОl\1 
предложил наиболее lЮН1{рСТНЫЙ lIIехаНIIЗМ ускорения 

!!~(2"I/О")С§Ii1I(({-1 t\'i. 

o·~ <l:,§:;~f. 

. '~~~ 
~ " ~fi~ "Ф' JlU 
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Рис. 33. :Кинематическая модe.nь 88 433. Центральный объект выбрасыва
ет в противопoJlожRыe стороны две rааовые струи. Скорость движения 
струй примерно равна 80 000 км/с. Направление выбросов вращается во
нpyr оси О о' с периодом 164 дня. Синюю компоненту nивий дает струя, 
прибли~кающаяся к наблюдателю, а красную - удаляющаЯСJl. 'Уrлы а. и ~ 

равны соответственно 20· и 80·. 

/ 

газа. Он предположил, что УСliорен:ие газа происходит 
под действием давления ультрафиолетового излучения, 
испускаемого с поверхности нейтронной звезды, а ее маг
нитное поле направляет потоки вещества вдоль полярных 

силовых линий. Однако нейтронная звезда не может обес
печить требуемую энергию струй газа. В. М. Липунов и 
Н. И. Шакура отметили, что нужное количество ультра- J 

фиолетовых :квантов могла бы дать нормальная звезда-
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сверхгигант с массой 20-509Лф• В TaI{OM сnyчае простое 
объяснение получает 164-дневный период - это период 
вращения сверхгиганта BORpyr оси. Однако в приведеввой 
выше модели поток кинетической энергии, уносимой га
зом, не может превосходить светимости SS 433 в ультра-
фиолетовом диапазоне (рис. 33). . 

Как мы ВПДИltl, природа этого загадочного источника 
еще далеко не ясна. Не исключено, что здесь мы имеем 
дело с совершенно новым: типом тесных двойных систем 
или ранее не паблюдавшимся :>тапом эволюции тесных 
двойных систем. 
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ГлаваIl 

СВЕРХНОВЫЕ ЗВЕЗДЫ И их ОСТАТRИ 

ю.п.псковский 

За 50 веков человеческой истории накоПИJIИСЬ сведения 
о более чем 200 вспышках звезд, становивIПИXСЯ на вре
мя ярче звезд 3-й звездиой величины. Большииство из 
них были новыми звездами, т. е. увеличивающими вне
запио блеск в тысячи и даже МИJIJIИОНЫ раз. Самые же 
яркие и долrо наблюдавшиеся вспышки, как первым ОТ4 
метил в 1920 г. Лундиарк, были вспышками сверхиовых 
в иашей Галактике - так назвали Бааде и Цвикки в 
1934 г. этот .самЫЙ высокий по светимости класс ВЗрЫВ4 
ных звезд. На существование таких вспышек, в тысячи 
раз превышающих светимости обычных новых звезд, 
Лундмарк указал, осиовываясь на виегалактической при
роде спиральных тумаииостей - в некоторых из них иа
блюдались вспышки таких звезд. Первым случаем такого 
рода была S Ав:дромеды 1885 г., вспыхнувшая в спираль
ной тумав:в:ости М 31. Ее визуальная величииа в макси
муме достигла 5т,4, уступая иитегральиому блеску всей 
туманности всеro на 1т,9. 

Впоследствии в 1939 г. Лундм-арк дал наилучший при-
8Пак сверхновой звезды: это вспышка звезды, светимость 
которой в максимуме достигает светимостей нормальных 
галаКТИI{, т. е. от -21-й до -17-й абсолютиой фотографи
ческой величины. "Уже Бааде и Цвикки в поисках при
чии взрыва такого масштаба указывали на вероятиость 
rравитациоииого коллапса и образоваиия нейтроиных 
звезд, предсказав:в:ых теоретически в 1932 г. Л. д. Лан
дау. Было ясно, что этому классу взрывиых звезд пред
стояло сыграть важную роль в фундамеитальиых иссле
дованиях по астрофизике. 

Вскоре сверхновые действительно оказались в цеитре 
внимаиия, поскольку их проблемы связаиы с эволюцией 
звезд и галактик. Они, по-видимому, fIВJIfIЮтся конечной 
стадией эволюции звезд определеиных интервалов масс. 
Но этим совсем ие исчерпывается их роль в СЛОЖНОII 
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круrообороте вещества rалактик. Именио в процессе взры" 
вов сверхновых возможен синтез тяжелых элементов, 

иrрающих принципиальную роль в эволюции звездных на· 

селений и I(ОСМОroнии планетных систем. Расmиряющиеся 
оболочки сверхновых в 'Сравнительно Iюроткие космоrони
ческие сроки распадаются на rазопылевые облака, попол· 
няющие тяжелыми элементами межзвездную среду, из ко

торой формируются звезды новых поколений и планеты. 
Проблемы сверхновых, естественно, привленли вни· 

мание советских астрофизиков и заняли заметное место в 
их работах. В нескольких узловых вопросах прин
ЦИПиальные результаты были достиrиуты учеными 
Г АИШ (разработка теории радиоизлучения остатков 
сверхновых и. с. Шкловским, первичиое отождестмение 
спеRТрОВ сверхновых ю. п. Псковским, спектральные ис
следования остатков сверхновых Т. А. Лозинской:>. Ис
следования спектров сверхновых и разработка теории 
взрывов сверхновых ведутся таI(же в ряде дрyrих мос

I(ОВСКИХ ипститутов. 

Обнаружение сверхновых в rалаКТИRах не представ
ляет принципиальных трудностей, но чрезвычайная ред
кость явления требует систематическоrо просмотра неба. 
Такие «патрулирования» rалактик были начаты на Па
ломарской обсерватории: в 1936 r. до 13"', а с 1956 r.
до 15"',7. Просматриваются 122 площадки неба по плаву 
Цвикки размером по 20 Х 20, т. е. в сумме около 1'% пе
бесной сферы. С 1959 r. I( проrрамме патрулирования 
подключилась I,оопераЦИЛ обсерваторий одиннадцати 
стран, в том числе три советские: Абастуманская, Бюра
I(анская и I{рымская станция ГАИШ. Примерно 60% 
сверхновых из 500 открытых с 1885 r. падают на долю 
Паломарской обсерватории (48-дюймовая камера Шмид
та), остальные - на скооперированные обсерватории; бы
ли сделаны также редкие открытия ярких сверхновых 

вне патрулируемых площадок. 

Большинство открытых внеrалактических сверхновых 
имеет в максимуме блеска величины 15"'-17"', и Bcero 
два десятка были ярче 12"'. 

§ 1. Классификации сверхновых 

Систематическое изучение каждоrо HOBoro явления обыч
но начинается с ero классификации. В случае сверхно
вых были две возможности: массифик8ЦИЯ по кривым 
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блеска и классификация по спектрам. Но получение кри
вых блеска непериодических переменных оказывается 
трудной набшодательнои задачей, тогда как получение 
спектров значительно менее трудоемко. Поэтому распР.о
странеиие ПОЛУ'JИла IшассифИI,ация по спектрам, предло
женная в 1940 г. 'МИНIювским, обнарул:швmим замеча
тельные различия в спеI,трах сверхновых. Была сделана 

m 11 

m+1 

m+2 

m+J 

m+" 
14 

5 

О 100 

Рис. 3~. Привые блеска сверхновых 1 типа. По горизонтали - время, про
текшее с момента максимума (т. е. фаза) в сутках, по вертикали - звезд
ные величины. Числа обозначают фотометрические классы сверхновых. 
М - точка максимума, К - точка замедления ослабления блеска на фо
тографической кривой. Две нпжние кривые - изменение блеска в синих 
_Iучах (фотографических), две верхние - визуальная (V) и синяя (В) 

llривые блеска сверхновой фотометричеСllОГО llласса 1.6. 

п ПОПЫТRа Rлассифицировать сверхновые по RрИВЫМ бле
cRa (П. Г. КУЛИRОВСRИИ (1944». 

Значительная часть сверхновых имеет сходные cneRT
ры, отличаЮIЦИеся mИРОRИМИ полосами и отсутствием яр

IШХ линий водорода. Их МИНRОВСRИЙ отнес к 1 типу. 
Ко 11 типу были отнесены сверхновые с ЯрRИми линиями 
водорода в спеI,трах. Что насается RрИВЫХ блеска, то 
тип 1 имеет не ТОЛЬRО сходные спектры, но и сходные 
формы кривых блеСRа (рис. 34), хотя ослабление на три 
величины после ОС'ЕРОГО мансимума в фотографических 
лучах может длиться от 3 до 6 недель, после чего темп 
ослабления блеска уменtmается до 1т_2т в 100 CYTOI, 
И приобретает ЭRспоненциальный характер. "у сверхновых 
11 типа наблюдается значительная пестрота RaR в спект
рах, TaR и в кривых блеСRа, характерная черта послед
них - пологий маRСИМУМ, закаичива~щийся TaR называе
мым «плечом» (рис. 35), 
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в 1964 r. ЦВПКRИ сдеЛIlЛ ПОПЫТI<У расширить спеRТ
ральную классифИRацию до пяти типов. ОднаRО кроме 
трех сверхновых со спеRтральными особенностями, слу
живших ему прототипами, больше отыскать ничего не 
удалось. Вскоре П;)тчетт и Бренч уназали па близость 
свойств сверхновой V Цвикки ко 11 типу, а Оук и Серл 
(1974) скомбинировали последовательность изменений 
спеI<ТрОВ нескольких сверхновых 11 типа и показали тож
дество с пими остальных двух прототипов. Поскольку 

т 

('нС. 35. НРIJПЫС блс('на СВСр""0ПЫХ П типа. ОБО311аЧСlllfII тс же, 'JTO на 
риu. 34. 1_ - IЮllец ,<плеча» Ilpli80Й БJlесна. 

осповным различием 1 и 11 типов является отсутствие 
или присутствие линии водорода, спеI<тральная классифи
I<ация сверхповых по существу uыла п остается «дво
lIЧНОЙ». 

Дальнейшим развитием J(лассификации сверхновых 
было ее расшпрение по фотометрическому признаку 
(Ю. П. ПСI<оВСIШЙ (1977». Ощущалась потребность, со
храпяя IшаССИфllкацию спектрально двоичной, сделать ее 
более детальной 11 основанной lIа легко определяемои 
I<ритерии, чувстви'сельном 1(' главным физическим свой
ствам сверхновых. Таким признаI<оМ оказалась СКОРО~t:Ь 
падения фотографИ'lеСI<ОГО блеСI<а сверхновой после иак
симума, рассчитаппая на 100-суточный интервал. С 1967 r. 
этот признак стал использоваться D наших и некоторых 

зарубежных работах. Барбон, Чьятти и Розино предло
жили делить согласно данному признаку сверхновые 

1 типа на «быстрые» 1[ «медленные». В 1978 г. указан
ная характеристика получила название «фотометриче
ского класса» сверхновой. Так, S Андромеды, имеющая 
официальное обозначение SN 1885а, оказалась сверхновой 
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фотометрического масса 1.14 (здесь римская цифра ука
зывает тип, а число, следующее за ней,- фотометриче-. 
ский масс сверхновоЮ, а одна из самых ярких сверх
новых 11 типа - SN 1970g - имеет фотометрический масс 
11.4 (см. рис. 34 и 35). Сейчас фотометрические массы 
определены у 100 сверхновых, причем сверхновые 1 типа 
встречаются от б-го до 14-го илассов, а 11 типа - от 1-го 
до 1D-ro. 

Таким образом, в классификации сверхновых теперь 
«надстроен. еще один этаж, приведmий к систематиза
ции форм кривых блеска в обоих типах. Но речь шла 
не только о простом упорядочении многообразия форм 
кривых блеска. Фотометрическая классификация сущест
веиио опирается на достигнутый !( этому времени успех 
в изучеиии спеитров сверхновых. 

§ 2. Статистичесвие исследоваВИJl сверхновых 

С работ ЦвИRRИ (1938) и Вааде начались более или ме
нее реryляриые статистические исследоваиия сверхновых 

с целью выявлеиия популяционных свойств этих объектов. 
Из 500 сверхновых лишь ДJIЯ 120 получеиы спектры 

и для 100 (в основном из числа тех же) - кривые блеска, 
позволяющие восстановить момент и величииу пика. Для 
остальной массы известны лишь разрознеииые оцепи 
блеска и положеиие относительно «материнской. галак
тики, где произошла вспышка сверхновой. Эти даииые 
реryлярно публикуются полностью Ковалом и Сэрджен
том и дублируются издаваемым Г АИШ и Астрооове
том АН СССР «Общим каталогом перемеииых звезд. 
(В. В. Кукаркин и др .. (1971». 

По!(а неизвестиы !юп!(ретпые !(атегории звезд, являю
щиеся предсверхвовыми, есть лишь некоторые предполо

,кеиия. Вопрос значительно прояснился бы, если бы уда
лось узнать, где и как часто вспыхивают сверхновые. 

Сужая круг возможиых объектов и повышая требования 
к отбору, мы придем к реальным «предкам. сверхновых. 
В этом ЗaIшючается одна из актуальиых задач их ста
тистики. 

Первое в истории исследоваиие распределения сверх
новых в галактиках принадлежит п. Г. Куликовскому 
(1944). Его выводы - тенденция к рукавам и «двyrо~ 
бое. распределеиие объектов по типам галактик - пол
ностыо подтвердились многими последующими работами. 
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Новейшее попиое иеCJIе1(овamtе вопроса при:sадnежит Ма
за и ван ден Берry (1975). 
К настоящему моменту главвые выводы таковы. 

Сверхновые 11 типа присутствуют в галактиках Sb и Sc. 
в спиральных галактиках распределения сверхновых 1 и 
11 типов соответствуют плоскому звездному населению, 

ff.f 
Vq 

9000 

·0 
Ло3. Ш 8000 

m О 

ff.б. • 7000 
lIа 

1"000 EI О L6 

• 
13000 • III l8 ЛОВ • 5000 

08 · 
11500 0~0 L10 л.fо • "000 

• о • 
10000· 8 • L12 

• 
8000 rn rn О • L14 

Е,ЩSu Sb Sc Sb Sc 

Рис. 36. Распределеиие фотометрических классов 90 сверхновых по типам 
галактик. По горизонтали - типы галактик, по вертикали в центре
фотометрические классы, слева и справа - скорости расширения погло
щающего слоя в иМ/с соответственно сверхновых 1 и 11 типов. Черный 
ивадРатик - одна сверхновая. светлый с точкой внутри - две. светлый
три, внутри остальных ивадРатов число сверхновых данного класса ука-

зано числами. 

поэтому ВblrJIJlДИТ удивительным, что 1 тип часто встре
чается и в эллиптических системах, не обладающих этим 
типом звездного населения. Совсем свежий факт: рас
пределение фотометрических классов сверхновых по ти
пам материнских галактик (рис. 36> показывает~ что 
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«младшие» I\лассы 1.6-1.8, подобпо всем сверхповЬПI 
11 типа, встречаются только в галактиках Sb и Sc, а в ос
тальных ОТI{рываются 'fОЛЬКО «старшие» классы. Здесь 
спектральво однородный 1 тип сверхновых обпаружил 
внутренние различия. Заметим, что после работы Далла
порты в 1973 г. появилось мнение, что сверхновые 1 типа 
могут принадлежать не одному, а нескольким типам 

звездпого населения. 

Маза и вап ден Берг обнаружили тенденцию к раз
мещению сверхновых в эллиптичеСIШХ галаI{тиках по пе

риферии систем. Следовательно, опи связаны с бедными 
металлами старыми звездами, характерIlЫМИ для перифе
рии эллиптических систем. ПО Д. 10. Цветков в 1980 г. 
показал, что это, но-видимому, селеI'ТИВНЫЙ эффект, со
зданный объеI{тами, обнаруженными в галаI{тиках с ви
димыми угловыми размераМII менее 1'. 

Малая частота вспыш.еI{ сверхновых ограничивает 
круг «виновников» вспышеи редиими категориями звезд: 

самыми массивными, а также испытавшими аномальную 

эволюцию. Здесь припципиально важно aI{КypaTHoe опре
деление частоты, или средпего иптервала ме>:kду вспыш

ками cBepXHOJJblX в гаЛfiJ{ТJIIЮ. Внушительную статистику 
может дать патрулирование !'ЩIaI{ТJII{ (ЦвиКI{И (1938, 
1942». Например, при 1U-Jlетпем патрулироваН1IИ 24 пло
щаДОI{ были получепы следующие данные Шарбон 
(1968»: просмотрепо 2144 галаКТJiШИ ярче 15"',7, что эк
вивалентно непрерывному слежеIlИЮ за одной «средней» 
галактикой в течение 14233 лет. По найденным в них 
45 сверхновым средний интервал между вспышками в 
«средней» галактике составляет 316 лет. Однако поня
тие «средняю> гаЛaJtТJII{а :щесь физиtJеСШI lIеопреде
ленное. 

В 1960 г. ван ден Берг и пезаВIICИ~1O 10. П. Псков-. 
ский нашли, что сверхновые чаще вспыхивают в более 
мощных по светимости галаI{тиках. Количественно этот 
вопрос исследовал Тамманн <1970, 1974), вычисливший 
средние интервалы между вспышками в расчете на еди

ницу светимости, а также (используя соотношение мас
са - светимость для галактик) на единицу массы галак
тики. ОН нашел, что частота появления сверхновых в рас
чете на единицу светимости (а также на единицу массы) 
систематически возрастает от Е-галактик к галактикам 
Sc и 1. Хотя у Тамманна получились удовлетворительные 
значения частоты появления вспышек сверхновых в га-

94 



лактиках Местной группы, все же по мнению Маза и 
ван ден Берга у него имеются завышенные частоты. 

Статистика сверхновых должна контролироваться как 
анализом наблюдавшихся в нашей Галактике вспышек, 
так и статистическими исследованиями остатков сверхно

вых в неи. 

§ 3. Спектры сверхновых 

Хотя первые спеI(ТрЫ сверхновых были получены и опи
саны в 1885 г., до 1968 г. их изучение ограничивалось 
установлепием типа, описанием спектров и их изменений. 
Что скрывается за. Э1'ими изменениями, какие условия 
господствуют в оболочн:ах сверхновых, в частности, како
вы температуры, плотности, скорости расширения, хими

ческие аномалии - оставалось неизвестным. А рядом, 
в астрофизике, существовал развитый аппарат исследова
ний спектров звезд и моделей их атмосфер. 

Самым непонятным и полностью нерасшифрованным 
был спектр сверхновых 1 типа. Первичная расшифровка 
совершенно неизвестного спектра, с чем в данном случае 

пришлось иметь дело,- задача очень трудная и редчай
шая в астрофизичеCIЮЙ практике. Спектры обыкновенных 
звезд сейчас легко расшифровываются потому, что боль
шинство их линий в каIЮЙ-ТО мере общие с линиями 
солнечного спектра и спектров других звезд, а мелкие 

подробности леГIЮ уточняются благодаря нашей осведом
ленности об условиях, существующих в звездных атмо
сферах. Трудности же первых отождествлений деталей 
спектров Солнца и звезд были преодолены еще на заре 
современной астроФИЗ!IКИ - в конце прошлого века. 

С тех пор астрофизикам только однажды встретилась 
сложная проблема полной идентификации спектра - зна
менитое отождествление ярких линий солнечной короны. 
На решение ее потребовалось около 70 лет. Другая та
}(ая, не менее трудная проблема - отождествление дета
лей спентров сверхповых. Для се Оlюнчательного реше:, 
пия понадобилось более 80 лет. 

В 1938 г. МинковCIШЙ выдвинул гипотезу, согласно 
IЮТОрОЙ особенности спектра сверхновой являются сочета
нием неизвестных запрещенных линий коронального ти
па. В таком случае конкретное отождествление деталей 
было безнадежно, а непрерывный спектр по этой эмисси
онвой концепции сверхновой был практически недосту-
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пен наБJIЮдеииям и спектрофотометрические оценки те. 
ператур были также бессмысленны. Гипотеза Мииковско
ro не подвергалась сом~еиию 30 лет. Это привело, по 
выражению Оука и Серла (1974), к относительному за
стою в проблеме исследования спектров сверхновых. 

В 1959 r. Мак Лафлин высказал предположеиие, что 
реальными деталями спектров сверхновых являются не 

яркие полосы, а темные депрессии между иими. Оии бы
ли расшифрованы Мак Лафлином как липии поглощеиия 
гелия и дрyrих элементов, типичные ДJIJI раиних В-звезд. 
Ливии оказались смещенными в фиолетовую сторону 
спектра и деформированными вследствие расширения 
оболочек сверхновых. К оожалеиию, при правильной идее 
истолковаиия спектров сверхновых Мак Лафлии не пред
ложил четкого фиэичеСltoго прииципа отбора ожидаемых 
линий и пришел к некоторой путанице, на которую не
медленно обрушился МииковскиЙ. 

I1раВИJIьная идентификация деталей спектра сверхно-. 
вых 1 типа была тесно связана с иитерпретацией ero де
прессиi, которую предложил ю. II. I1сковский (1968). 
I10 ero мнению, вследствие расширения линий и умень
шения их глубины из-за эффекта раЗJIета оболочки, 
в спектре можно заметить только наиболее сильные ли
нии из числа чувствительных к эффекту светимости, т. е. 
УСИJIивающиеся при низкой плотности газа ливии ионов 
легко ионизуемых распространенных элементов, а имен

но железа, кремния, кальция, серы и др., а также самого 

распространеиного трудно ионизуемого нейтрального ато
ма геJIИJI (табл. 4). Из этого истолкования минимумов 
спектра однозначно следовала идентификация перечис
ленных линий. I1осле отождествления xapaKTepHoro ми
нимума в красной части спектра с блендой дублета иони
зованного кремиия был вычислен доплеровский сдвиг 
ДJIJI остальных мииимумов, и обнаружИJIОСЬ, что они 
действительно совпадают с сильнейшими линиями, чувст
вительными к эффекту светимости. Совпали все ожидае
мые липии без ИСRJIючениЙ. 

В 1970-1978 п. э. Р. Мустель поmостью подтвер
дил расшифровку основных абсорбционных деталей и 
идентифицировал иножество слабых деталей в спектрах 
сверхновых 1 типа. 

Важным обстоятельством, подтверждающим абсорбци
онную концепцию спектров сверхновых, были наБJIЮде
пия спектров яркой сверхновой SN 19728 (Кирmнер и др. 
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т 1\ б JI И Ц а 4. Отождестueиие абсорбЦDi сверхиовых 1*) 

Спектр SN 195' а 
(Мак ЛафJIин) 

Спектры SN 1937 с в стадии посае максиму-
ма блеска 

отождесТВJlевие по работам (В се-

"" редине СТО'пбца-совпадающие .... "" д_е) 
1-11 сис-

i~ 
.... 

темы ~ ~o. иои "соС: 
1; • 

(Ю. П. Псков- (Э. Р. Мусте,Пь 
~~ 8~ 
1:10 1:10 скяй (1968» 1972» 

-1 2 3 , 5 6 

6547-14 6678 Не 1 6480 6678 Не 1 , -
6419 6563 На 6320 6516 Fe 11 ? 6516 Fc 11 
6311 6282 N 11 6250 6456 Fe II 
6171 6442 N II 6160 6371-47 Si 11 

6050 6248-38 Fe 11 
5899 5890-6 Na I 5960 6149-48 Fe 11 
5757 5876 Н I 5700 5876 Не 1 I 5890-6 Na 1 

5470 5664-06 S 11**) 
5340 5510-5433 S 11 **"') 
5290 I 

4917-882 5016 Не 1 5010 Ы69 Fe 11 ****) 
4850 -20 4922 Не 1 4860 5018 Fe II 
4740 4861 Нр 4770 4924 Fe П 
4638 4713 Не 1 
4613 4686 Не П 
4571 4650 О П 
4520 4621 N 11 
4486 4575 Si 111 4450 4586-08 Fe 11 *****) 
4457 4554 Si III 
4407-383 4472 Не 1 4340 4472 Не 1 4417 Fe 11+ 

4471 Mg 1 +Ti П-J-Sс 11 
4326 4415 О III 
4306 4388 Не 1 
4257 4340 Н'I' 

4242 4318 О 11 4220 435а Fe П -
4185 4267 С 11 
4120 1200 Не 11 4100 4233 Fe Jl 

4077 4169 Не 1 4035 - 14179-73 Fe Il 
4<159 4144 Не 1 

7 Под ред. до Я. Март ... ова 97 



О~О-В'Iав-и-е таб.п." 

1 2 I 3 I 6 I 5 6 

4029 4121-16 Si IV 
Не 1 

3992 4076-70 О 11 4000 4131-28 Si 11 
3957 4026 Не 1 
3837 4009 Не 1 
3932 3995 N 11 
3883 3965 He~I 3850 
3860 3934-26 Не 1 3810 3368 са 11 

са 11 ? 3934 са 11 
3788 3889 Не 1 
3688 3760-55 О 111 

*) 8. Р. Муетепь (1973) JЩеитифицировал иифракрасll}'IO об.JIaеть епент
а SN 1972 Е жtо 11 000 С).. И/lЙJtевы mпmи: ~ 7065 Ие 1, 10 830 Ие 1 (?) 

i212 N 1, 9393 N 1, 10 113 N 1, 8680 N 1 (?) 10540 N 1 (?), сиnьRЫЙ IlИIПIМ}'М 
отоищестмеи с nИИИJ!IIИ 8562-8662 Са 11 В работе Rирmиера R АР. (1973). 

**) 8. Р. Mycтenь Jtопоnиитenьио ВltJПOчает В бneJЩУ спабые mпmи 
lI}'.llЬТИlШета R тmmo ~ 5527 sc 11. . 

***) Ю. П. Псrcовсrcий распрeJtenяет mmии по JtВ}'JI МИJIJIМ}'IIIIМ, 
8. Р. Мустenь JП: olJoъeJ:tJumeт В оJtИ}' R JtопоnИll'1'enЬИО ВltJПOчает mпmи 5686-
-56 Зс 11. 

****) 8. Р. Mycтenь ВltJПOчает В бnеИJt}' nивии 5317-198 Ре 11. 
*****) 8. Р. Mycтenь ВltJПOчает В бneJЩ}' еще mпmи 6556-15 Ре 11 R 

6629 Ре 11. 

(1973». в инфракрасной части спектра они наm.пи сипь
вый ИИВИМУМ, соответствующий трем CJIИВПIИМся пивиям 
иона кальция, присутствие которого вытекало из наличия 

в фиолетовой части спектра сверхновой дублета Н и К, 
опознанв:ого при первичв:ой идев:тификации в 1968 г. 

Успех с расшифровкой спектров 1 ТJШа вывел из ту
пика и вопрос о деталях спектров сверхв:овых 11 типа. 
Ив:тересв:о, что в них, как и в спектрах в:овых звезд 
в стадии после максимума блеска, присутствуют как пи
кии излучения, так и пинии поглощения водорода, обра
зуя профипи типа Р Лебедя. Это прямо свидетельствовало 
о в:аличии в спектрах сверхв:овых лив:ий поглощения, в:о 
в:еобычв:ость спектров в:астолько гипв:отизировала иссле
дователей, что прошли долгие годы, прежде чем все ста
ло в:а свои места. В спектрах сверхв:овых 11 типа в ков:це 
ков:цов были обв:аружев:ы те же пивии, что и у сверхно
вых 1 типа, только подавлев:в:ые там, где располагаJOТСЯ 
пикии водорода. 
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§ 4. Результаты анализа спектров сверхновых 

Выявление JlИВИЙ поглощения в спектрах сверхновых 
в корне изменИJIО ситуацию с определевиями их поверх

ностных температур. Стало ясно, что спектр сверхновой 
создается наБJIЮдае:мым непрерывным тепловым из.пуч:е
нием ее движущейся фотосферы. Следовательно, ДJIЯ оп
ределевия температур оказаJlИСЬ пригодвы способы, при
меняемые к обbl'IВЫМ звездам, и ови сразу же стаJIИ ис
ПОJIЬ80ваться (ю. п. Псковский (1968>, э. Р. MYCTeJIЬ 
(1971), Бренч, Пэтчетт (1973»; Rиршнер и др. показaJIИ, 
что распределевие интенсивности в спектрах сверхновых 

о 

в области 4000-24000 А близко к мавковскому (ф.ио-
летовый конец спектра ослабляется МНОГОЧИCJIевиыми JIИ
виmm поглощевия). 

Стало возможным истолкование изменения показателя 
цвета сверхновой звезды с фазой. Возрастание покрасне: 
вия и его обратное убывание через 3-6 недель П'ОCJlе 
максимума блеска известно очень давно. Подробное изу
чевие этой зависимости Ю. п. Псковским в 1967-1978 п. 
устаиОВИJIО, что у сверхновых 1 типа наибольшее покрас
нение достигается как раз в точке перелома фотографи
ческой кривой блеска, когда скорость падевия блеска рез
ко замедляется (рис. 37). Здесь достигается наименьшая 
поверхностная температура сверхновой (5000 }\). По
скольку по те:мпературе и светимости нетрудно оцевить 

радиус фотосферы в данной фазе, бьшо установлено, что 
он продолжает расти и после максимума блеска вплоть 
до фазы наибольшего покраснеиия, после чего начинает 
уменьшаться, т. е. фотосфера погружается вглубь расши
ряющейся оболочки и попадает в более горячие ее слои, 
что создает инверсию цвета и температуры сверхновой. 

Несколько иначе ведет себя фотосфера в сверхновой 
11 типа. Наибольшего радиуса она достигает немного 
ранее, чем наименьшей температуры. Между этими со
бытиями, отмеченными на кривой блеска «мечом» и 
точкой замедления, блеск сверхновой резко падает. Этим 
объясняется «горбатость» кривой блеска сверхновой 
11 типа. 

Вообще формы кривых блеска сверхновых просто объ
ясняются поведением их фотосфер. Возрастание радиуса 
фотосферы Ro повышает блеск звезды, а уменьшение ее 
температуры Т - понижает. Если радиус выражен в еди
ницах солнечного, то согласио известной формуле абсо-
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лютная фотографическая величина звезды М l' имеет вид 

'"'2 2 /:.1 п2 36700 м р = - (), I - ,.., g О + -т-. 
Поэтому, пока вклад от прироста радиуса фотnсферы 

лреnыmает потерю от охлаждения, БJ!ССl{ будет paCTlJ. 

о 
7и 
фqJbl, CumKQ 

Рис. 37. Изменевие физичесиих хараитеристИJI сверхновых 1 и II типов 
" фазой. По roРИЗОНТaJIИ - фазы в сутиах, по верТИИaJIИ ДJJЯ иривых 
fiлесиа и показателей цвета (В - V) - зве8двые величины; ДJJЯ радиусов 
оболочек Н и фотосфер Но одио деление соответствует tOl6 см. На КрИI!ЫХ 

блесна указаны температуры фотосфер в ряде фаз. 

Максимум блеска соответствует балансу обоих вкладов. 
После макси~ума потери на охлаждение не компенсиру-
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ются целиком расширением фотосферы, и блеск убывает. 
Об ЭIiспоненцпальных участках кривых блесках было 
сказано выше в связи с инверсией температуры. 

Отсюда же получалось объяснение различий в скоро
сти падения блеска сверхновых различных фотометриче
ских классов. Скорости расширения оболочек сверхновых 
пропорциональны доплеровским смещениям линий погло
щения, отнесенным к моменту максимума блеска. Они 
оказались связанными со скоростью падения блеска, т. е. 

~, 

~ 15000 г 
~ .. . 
:;: • • 
~ • • - 'fo 
~ . -
!.>; 10000 ". 

О 
OOCf) ~ О • 

~ О О 

~ О 
О 

О • 
~ ф • 
~ 5000 О 

~ 
[ 
~ 2 Ii 10- {4 
I:З /(ЛQСl'l1l 

Рис. 38. Зависимость скорости расширения поrnощающеrо споя сверхно
вых от их фотометри.ческоro кnасса. По roрИ80НТIIJIИ отмечены фотомет
рические классы, по верТИКIIJIИ - скорость расmирения поrnощающеrо 

споя. Черные кружки - 1 тип, светnые - 11 тип сверхновых. 

фотометрическим классом. Чем выше скорость расшире
ния оБОJ1'ОЧRИ, тем ниже фотометрический класс звезды 
(рис. 38), т. е. тем медленнее происходит падение блеска 
сверхновой после максимума. 'у быстро расmиряющейся 
оболочки быстрее растет и поверхность фотосферы; у та
кой сверхновой блеск должен стремительнее поднимать
ся к максимуму, но зато после него продолжающая расши

ряться фотосфера будет 'Сильнее сдерживать ослабление 
блеска, вызываемое снижением температуры. 'у сверх-
1I0ВЫХ «старших» фотометрических классов скорость рас
ширения оболочки меньше; их блеск будет медленно воз
растать, но быстро падать после максимума. 

Различие в скоростях разлета оболочек сверхновых 
составляет, по существу, физический смысл фотометриче
ской классификации сверхновых. 
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НарядУ с моделью фотосферы, Движущейся по о~олоч
ке, э. Р. Мустель и Н. Н. Чугай (1975) предложили мо
дель фотосферы, расположенной в центральной области 
сверхновой. Аргументом в ее пользу служит небольшая 
концентрация <108 см-З) в оболочке, вычисленная по ее 
массе и по «фотометрическому радиусу», COOTBeTCTBY~· 
щему нашему Ro• Не исключено, что такая модель мо
жет реализоваться у сверхновых 11 типа. Имеются также 
работы по истолкованию кривых блеска на основе анали
за гидродинамических я,влений в оболочке сверхновой. 

По существу остается открытым вопрос о возможно
стях анализа химического состава оболочеI< сверхновых 
по их спеI<трам, посколы<у n последних присутствуют 

лишь сильные линии нейтрального гелия и ионов распро
страненных элементов. Судя по спектрам оболочек сверх
новых, они содержат «концентрат» элементов, характер

ных для межзвездной среды, которую они обогащают. На 
основании эволюционных моделей предсверхновых в их 
оболочках следует ожидать наряду с железом и серой 
еще присутствия азота, углерода и кислорода, не имею

щих в исследованной области спектра сильных линий 
ионов. э. Р. Мустель (1978) отождествил ряд слабых де
талей спектров сверхновых 1 типа с линиями этих эле
ментов. Очевидно, что для: надежных количественных за
ключений необходима дальнейшая разработка теории 
спектров CBepXНOB~ 

Итак, отождествление спектров сверхновых позволило 
нам выявить тепловой характер излучения оболочек, най
ти температуры, определить фотосферы, скорости расши
рения оболочки и ее линейные размеры, объяснить кри
вые блеска и устан~вить физический смысл фотометри
ческой КJIассификации. 

Но имеется: ли решающее доказательство, что расшиф
ровка спектров и основанная на ней концепция сверхно
вых достоверны? Доказательство было найдено Бренчем 
и Пэтчеттом (1973) по идее Серла и Вааде. По данным 
о радиусе фотосферы и температуре мы можем получить 
абсолютную величину сверхновой; с другой стороны, ее 
можно найти обычным путем по кривой блеска и рас
стоянию до сверхновой. Результаты хорошо СХОДЯ:ТСJL 
V спешно решается: и важная обратная задача: вычисле
иие постоянной Хаббла по спектрам сверхновых. Бренч 
и Пэтчетт по восьми сверхновым 1 типа получили Но -
-40±17 км/(с·Мпс), в 1977 г. нашли улучшенное зва-
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чепе, равное 49 ± 9 км/(с' Мпс). Ю. П. Псковский по 
17 объектам вывм НО == 58 ± 8, Д. Ю. Цветков по 30-
НО == 68 ± 12, наконец, Rирпmер и RвaH по двум сверх
новым 11 типа также наIПJIИ НО = 60 км/(с, Мпс). Как 
известно, по остальным внегалактическим индикаторам 

расстояния Сэндидж и Тамманн получили НО = 55 ± 
± 6 км/(с . Мпс). 

§ 5. Галактические сверхновые 

После пионерских работ Лундмарка интерес к галакти
ческим сверхновым возродился в 3О-х годах в связи 
с обнаружением расширения туманности Краб - остатка 
сверхновой 1054 г. Было установлено грубое совпадение 
даты начала разлета остатка (1140 ± 10 г. по последней 
оценке Тримбла (1968» с датой вспышки. Существовала 
известная путаница с местом вспышки и местом, зани

маемым тум:авиостью. Сведения о блеске сверхновой бы
ли чрезвычайно скудны. Лишь в последнее время уда
лось _ составить определенное представление о кривой 
блеска этой замечательной сверхновой, принадлежащей, 
по-видимому, к 11 типу (Ю. П. Псковский (1978». 

Удачнее были исследования «исторических новых»
так принято называть Новую Тихо Браге 1572 г. и Но
вую Кеплера 1604 г. Для этих сверхновых в 1943-
1945 гг. Бааде и независимо от него в ГАИШ Б. В. Ку
каркин исследовали :материалы по наблюдениям, собран
ные в трудах Браге и Кеплера, и восстановили кривые 
блеска в совремевиой шкале звездных величин. Теперь 
этот материал пополнился корейскими наблюдениями 
<Кларк, Стефенсон (1977», что вместе с успехами фото
метрической классификации позволило уточнить кривые 
блеска сверхновых и установить их фотометрические 
классы. На месте вспышек были найдены волокнистые 
туманности - остатки сверхновых. Кривые блеска галак-; 
тических сверхновых приводятся па рис. 39, а данпые 
по ним собраны в табл. 5. 

Поворотным моментом в исследовании галактических 
сверхновых следует считать обнаружение в 1949 г. радио
излучения тумавиости Краб. Вскоре было обнаружено 
радиоизлучение и других остатков сверхновых. По своему 
характеру оно было нетепловым: его интенсивность воз
растает с увеличением длины волны. Это свойство послу
aDlПО четким критерием для обнар~евия остатков 
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сверхновых среди множества галактических радиоисточ

ников. Их найдено сейчас до полутора сотен, однако 
лишь у 30 из них удается обнаружить оптические волок
нистые туманности, в остальных случаях условия для 

обнаружения неблагоприятны. 
ВОЗНИRJIа проблема отождествления радиоисточников 

со вспышками, отмечавmимися в ПРОШJlом. Предлагались 

ФflЗfl, сgmни 

Рис. 39. Вllзуаnъные кривые блеска пят~ галактических сверхновых. По 
горизонтали отмечены фа8Ы в суткахь по вертикали - ВllДимые визуаль
ные величины. 1 - SN 185 г., 2 - SN 1 06 г., а - SN 1054 г., 4 - SN 1572 г., 

б - SN 1604 г. 

многочисленные «соотнесения» вспышеI{ и радиоисточни

ков, но приемлемым оказалось лишь несколько. История 
ПОВТОРЯЛ8.сь затем еще песколыо раз; ногда были обна
ружены пульсары, то llытались их связать со вспышка

ми, игнорируя остатки сверхновых, затем с рентгенов

скими объектами и т. д. Но все эти поверхностные сопо
ставления не выдержали испытания. 

Особенно много вспышек видели в созвездии Кассио
пеи, практически незаходящем для значительной части 
северного полушария Земли. В этом созвездии найдено 
также много остатков сверхновых, поскольку здесь нахо

дится богатая область Млечного Пути. Среди них силь
нейший из известных нам галактический радиоисточник 
Кассиопея А. На ее месте Бааде обнаружил волокнистую 
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Т а б л и ц а 5. Некоторые даииые о галактических сверхновых 

Сверхнова", rojI; пспыш-I 
!си 185 1006 

I 
1054 

I 
1181 I 15;2 

1 
1604 I 1680 

Созвездие Rеитавр Волк Телец Rассиопея КаССllопея 3мееиосец Кассиопея 

Часть света, где за- Азия Азия, Ев- Азия, Аме- . Азия Европа, Азия, Ев- Европа 
мeтиn.и вспыпRуy ропа, Аф- рика Азия ропа 

рика 

Дп.итеп.ьвость вабmo-
деиий, сутки 

225 240 710 185 560 365 ? 

Видимая звездная 00- -4 -6 -5 1 -4,5 -3,5 6? 
п.ичива в максимуме 

Фотометрическпй 1 1.14 11.5 11.3 1.12 1.12 I? 
масс 

ск=ть расширевия - -8000 -7000 -8000 -10000 -10000 ? 
. очки, км/с 

Остаток сверхновой Р 1439-62 Р 1459-41 3С.144 Те- 3С.58 3С.1О 3С.358 3С.461 
лец А КассиопеяА 

Расстояние до остат- 2-3 4 2 8 
ка, кпс 5 1О? 3 t; 
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туманность, а п. п. Паренаro и и. с. IIhtпОВСICИЙ в 
1952 г. истолковали ее как остаток сверmовоЙ. Это под
твердилось высокшm скоростnш расmиpе:вия тумаино

сти, получеииыми Мииковским, первоначально не при
иявшим эту гипотезу. Дата начала разлета Кассиопеи А -
1657ж 3 г. (Кампер, Берг (1976» не сходилась ни с од
ной известной вспышкой. Только недавно в рукописи 
Флемстида были найдены сведе:вия о звезде 6-й величи
ны в Кассиопее, относящиеся к августу 1680 г. По-ви
димому, это более приемлемый вариант, чем вспышка 
1592 г., наблюдавшаяся около 100 ночей корейцами. 

Ограниченный материал реально наблюдавmиxся 
сверхиовых был использован (Тамманн (1977» для не
зависииой оцеики частоты вспышек сверхновых. ПО пяТи 
сверхиовым нашего тысячелетия он получил 7ж 4 вспыш
ки в столетие. Эти сверхновые расположены в секторе 
галактической плоскости с центральным углом 500; кро
ме того, были введены поправки за «зевки. вспышек 
в высоких южиых географических широтах и в дальних 
углах сектора из-за влияния поглоще:вия. Однако можно 
обойтись без поправок, имеющих довольно произвольвый 
характер, если рассматривать шесть вспышек, произошед

ших за 1800 лет в окрестности радиусом 8 кпс, где все 
надежно изучено оптическими, рентгеновскими и радио

астрономическими средствами. Две сверхиовые (1054 г. 
и 1181 г.) относятся ко 11 типу; область распростране
НИЯ сверхновых этоro типа - ареал roрячих звезд, отме

чениый в Галактике РадиУсом распростраие:вия иоиизо
ванного водорода <16 кис), тогда как сверхновые 1 типа 
должны вспыхивать во всем ареале нейтраЛЬ!lОro водоро
да в Галактике (радиУС 21 кис). С учетом этого получа
ется интервал между вспышками сверхновых 1 типа 
67. лет, 11 - 225 лет, а без различия типов - две вспыш
ки сверхновых в столетие. Этот прииер показывает нена
дежность оценок, сделанных на основании анализа огра
ничеииого статистического материала. 

§ 6. ИсспедоВ8ИИВ остатков cвepXHOB~ 

Важнейшие открытия и исследоваиия остатков сверхио
вых, как правило, начинались с самого яркого и богатого 
детаJIЯМИ объекта - туманности Краб. У нее первой об
варужипось расширение, она же БЫJIа первым галакти
ческим объектом, отождествленным с сильиым радиоио-
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точником и, наконец, с сильным рентгеновским источни

ком с оптическ,м пульсаром в ее центре. Особую роль 
сыграли исследования оптического и радиоизлучений ту
манности Краб, в частности, объяснение и. С. Шкловским 
(1953> механизма ее нетеплового излучения. 

На снимках туманность имеет вид аморфного газового 
сгустка, в котором при фотографировании с Kpacным 
фильтром проступает сеть тонковолокнистых прожилок, 
создающих рисунок, напоминающий краба. Неожидан
ным оказался сплошной спектр, испускаемый аморфной 
массой, ответственной за 80% излучения. Яркость опти
ческого и радиоизлучений возрастает к центру ТYM~O
сти, где расположен остаток сверхновой - пульсар. 

Долгое время туманность Краб была единственной 
в своем роде туманностью с «сердцевинным», или «КЛЯК

соформ:иым», распределением яркости радиоизлучения. 
Недавно обнаружено более десятка таких же, но более 
слабых объектов. К этому редкому классу остатков сверх
новых относится и источник 3С 58 - остаток вспышки 
1181 г., на месте которого лишь совсем недавно Берг 
обнаружил тонкое газовое волокно, напоминающее своей 
ломаной формой ярчайшее волокно в туманности Краб. 

Большинство же остатков имеет «оболочечиую» фор
му в радиоизлучении, а некоторые и в оптическом излу

чении. Самый молодой и яркий в радиоизлучении оста
ток сверхновой Кассиопея А на снимке не образуе'r 
сплошной аморфной туманности, а состоит из меЛI{ИХ 
сгустков и волокон. Так же мало деталей и в случае ос
татков сверхновых Браге и Кеплера. Зато старые обо
лочки - Петля в Лебеде, IC 443, Симеиз-147, Парус-Х и 
другие имеют великолепно развитые перистые системы 

прожилок. 

Исследование остатков сверхновых шло в разных ме
стах, главным образом в США, ссср и в Южном полуша
рии. Фотографии остатков получили Минковский, Бааде, 
позднее ван ден Берг и др. <1973>, а в ссср - г. А. Шайн, 
В. Ф. Газе. Спектральные работы выполнены Мэйоллом, 
Вольтье, ван ден Бергом, О'Деллом, Киршнером и др. 

В 1958-1970 г. г. в Г АИШ была разработана методика 
использования электронно-оптических преобразователей 
для регистрации излучения предельно слабых объектов. 
С помощью кафедры оптики МГУ были изготовлены 
контрастные интерференционные фильтры и зеркала из 
эталонов Фабри - Перо с многослоiными диэлектриче-
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скими покрытиями. Были развиты два ва акта высоко
чувствительных интерферометров: эталон ЗОП и устрой
ство для пневматического сканирования терферограммы 
с ФЗУ на выходе. С 1965 г. были ачаты спектроин
терферометрические исследования остатков сверхновых. 

V",KH/C Первым успехом здесь было 
обнаружение П. В. Щег-

11l1l1l1l ловым (1966> эмиссии коро-

11l1l1l 

11l1l 

m~ ____ ~~ ____ ~~ 
11/ 11l1l 

Rs,nc 
Рис. ,О. ЗавИСИМОСТЬ СIIОРОСТИ 
ударной BOnВЫ "8 ОТ радиуса ос-

TaТlla сверхновой R в' пересчи

TaRHOro на расширение в межоб
пачкой среде с единичкой ПnОТ-
ИОСТЬЮ невоамущениоrо паа 

(1 см ). КРУЖIIИ И пря:мonи-
неlвaя: аависимость пonучены по 
вабnюдеиия:м 26 OCTaTIIOB. Они 
ПОllааывают на адиабатичеСIIУЮ 
СТадию расширения: набпюдае-

. мы:!: oCTaТIIOB. 

о 

нальной липии [Fe Х) 6374 А 
в Петле в Лебеде, предска
занной И. С. Шкловским 11 

1962 г. Зто послужило неза
висимым подтверждению! 

присутствия высокотемпера

турной плазмы внутри ос

татка. 

Т. А. Лозинская Н980) 
изучила кинематику 29 ос-
татков (14 остатков она ис
следовала по своим интерфе
рометрическим наблюдени
ям). Полученный ею важньпi 
вывод состоит в том, что 

старые оболочки можно рас
сматривать как эволюциоп

ную последовательность од

~OPOДHЫX объектов, расmирл
ющихся в среде разной плот
ности по адиабатическому за
кону (рис. 40). 

Количественные исследо
вания спектров остатков со

средоточены вокруг туманности Краб, Кассиопеи А и не
IЮТОРЫХ старых остатков. Непрерывный спектр имеет 
только аморфная масса туманности Краб. Спектры -воло
JЮН всех остатков линейчатые и подобны спектрам газо
вых туманностей, однако интенсивности линий своеобраз
ны, быть может, вследствие специфических условий в во
локнах, а также аномалий химического состава. В спектрах 
волокон, как и в спектре горячего межзвездного .гааа, 

встречаются два рода линий. Одни чувствительны I( изме
нению электронной температуры и служат для ее опреде
ления, а другие чувствительны к изменению :элеI(тронноii 
концентрации и позволяют оценить ее. 
{08 



Одиако\~ДIIИ линии в спектрах дают электронную 
температуру =олокна около 50000, а друrие - TOJIЪKO 
14000 К. В- во окне как бы РЯl!0М прис~тствуют дваu тем
пературных сл : разреженныи горячии и плотныи хо
лодный С резкиit переходом между ними. Объяснение 
этому было найдено С. Б. Пикельнером (1954). По обо
лочке сверхновой движутся волны сжатия. Нам более 
знакома их разновидность - звуковые волны, но волны 

сжатия в остатке сверхновой отличаются тем, что их ско
рость выше возможной скорости звуковых волн в этой 
газовой среде. Это ударная волна. В месте, через кото
рое она прошла, температура газа повышается, причем 

сразу за фронтом ударной волны температура особенно 
высока: здесь энергия движения волны идет на сжатие 

газа и превращается в тепловую. Затем горячий газ осты
вает постепенно, слой, где это происходит (более протя
женный), и дает основное свечение в спектрах с темпе
ратурой 15000 К, характеризующей газ. 

Сведения о химическом составе остатков сверхновых 
противоречивы. Волокна старых остатков и туманности 
Краб по химическому составу и по полной массе получа
ются соответствующими составу и массе межзвездного 

газа, захваченного в объеме; занятом остатком и сжатому 
его плазмой в волокна. Специальную проблему представ
ляют сгустки Кассиопеи А. Спектры стационарных КОН
денсаций в ней содержат только линии дублета [N 11] и 
Hcz, а спектры быстродвижущихся сгустков - остальные 
линии спектра волокон без трех названных. В действи
тельности, спектр стационарных сгустков обычен для 
старых волокон, но остальные слабые линии тонут вслед
ствие сильного поглощения в межзвездной среде, харак
терного для направленного на Кассиопею А. Быстродви
жущиеся же конденсации либо аномальны по химическому 
составу, либо имеют горячие и холодные зоны. По мнению 
К. В. Бычкова спектры волокон и других конденсаций 
можно согласовать и с нормальным химическим соста

вом, если учесть, что по самим ковденсациям проходят 

ударные волны. 

§ 7. Радпонзлучепне остатков сверхновых 

Мы отмечали, что самой главной черт~й остатков сверх
новых является нетепловой характер их радиоизлучения. 
Объяснение ему было дано в 1953 г. И. С. Шкловским. 
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В OCTaTRe, YRазывал он, должно быть сильно мarиитное 
поле, удерживающее выработанные сверх вой реляти
ВИСТСRИе частицы <т. е. атомные ядра, их СRОJIRИ, пози
троны И элеRТРОНЫ, имеющие СRОрОСТИ, ИЗRие R свето
вой, и, следовательно, огромные RИнет еСRие энергии). 
РеЛ1lТИВИСТСRая частица в магнитном оле движется по 
винтовой линии попереR его силовщ линий и излучает 
элеRтромarнитную энергию в виде УЗRОГО nyчRа лучей 
в направлении своего движения. Излучение TaRoгo ха
paRTepa называется cuпxpoTpoппьw. Заметим, что оно 
сильнее у леrnих частиц - элеRТРОНОВ и позитронов - и 

незначительно у ядер. Чем больше энергия частиц, тем 
Rороче длина волиы И8JIYЧения. Но болыпинство частиц 
имеет малые энергии, и поэтому они сильнее излучают 

в длинноволновой части спеRтра и слабее - в ROPOTRO
волновой. Этим И объясняется нетепловой радиоспеRТР 
oCTaТRa сверхновой. 

и. с. ШМОВСRИЙ пришел R выводу, что непрерывный 
оптичеСRИЙ спеRТр туманности Краб создается более 
энергичными р~лятивистсRИМИ элеRтронами, т. е. тоже 

имеет синхротронную природу. Но если это TaR, то ее 
И8JIYЧеиие должно быть сильно поляризовано. В 1954 г. 
оптичеСRая поляризация излучения туманности была об
наружена В. А. ДомбровсRИМ на БЮрaRаНСRОЙ обсерва
тории и М. А. Вашапдзе на АбастумаНСRОЙ обсервато
рии. С тех пор она детально и MHorORpaTHO исследовалась 
Бааде, Оортом и др. Это ОТRрытие полиостью подтверди
ло сиихротроииый xapaRTep оптичеСRОГО И8JIYЧеиия ту
маииости Краб, преДСRазаииый и. с. ШRJIОВСRИМ. 

Радиоизлучающая стадия oCTaTRa сверхновой, несом
неиио, самая долгая в его эволюции. ОRОЛО 10000 лет 
оБОЛОЧRа раметается по заRонам движения материи при 
сильном взрыве. Это связано с тем, что аRRyмYлировап
ная ее энергия взрыва без существеииых пополнений и 
потерь расходуется на расmиреиие. Примером может слу-

/-жить туманность Краб: она излучает СТОЛЬRО энергии, 
СRОЛЬRО в нее поступает из пульсара, сохраняя энергию 

самого oCTaTRa в неПРИRосновенности. В фИЗИRе процесс 
расширения газа за счет внутренней энергии называется 
адиабатичесRИМ; его заRономерности особенно просты, 
и это облегчает изучеиие эволюции oCTaTRoB сверхновых. 

При расmиреиии масса оболоЧRИ увлеRает встречаю
щийся на ее пути межзвездный газ, делясь с ним Rинети
чеСRОЙ энергией, т. е. сообщая ему ДОПОJflJительную CR«r 
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рость И уи~ шая свою. РаЗJIет остатка' идет со скоростью вы::~уковой; следов"атeJIЬНО, ero сопровождает 
ударная волна, а,а которой остается область СИJIЫlО на
гретой плазмы, сра;внительно медпенно остывающей и из
лучающей тоn:ько 'в, рентгеновской обiIасти. Это обстоя
тельство и сберегаеТ9нерrиJO остатка. 

Эвоn:юция радиоизлучения остатка при ero адиабати
ческом расширении исследована и. с. IПкловским:. По его 
теории энергии всех реn:ятивистских частиц в остатке 

уменьшаются со временем в одинаковом отношении. 

В таком сn:yчае, предпоn:arая неизменИЬU(И пon:иое чиcn:о 
релятивистских частиц и попое чиcn:о мarиитиых сиn:о

вых n:иний в оболочке, можно найти закон изменения ин
тенсивности радиоизлучения в зависимости от радиуса 

расширяющейся обоn:очки иn:и от ее возраста, еcn:и ее 
расширение еще не заторможено межзвездной средой. Эта 
закономерность полностью подтвердилась набn:юдениями 
радиоизлучения сверхновых. 

Важным подтверждением выводов и. с. Шюrовского 
было обнаружение предсказанноrо им систематическоrо 
оcn:абления потока радиоизлучения от моn:одых остатков 
сверхновых. Для Кассиопеи А оно варьирует в предen:ах 
1-2% в год в согласии с предсказанной величиной 1,7%. 
Для туманности Краб предсказывались потери всего 
0,3% в год, а наблюдения даn:и такие же значения как 
самой величины, так и ее поrреmиости. 

И. с. Шкловский вывел формулы дn:я оценки расстоя
ний до старых остатков сверхновых, исходя из yrловых 
размеров радиоисточников и их яркости. Это позвоn:ило 
проводить массовые оценки расстояний до остатков и 
изучать их как популяцию в Гаn:актике, а именно, выяс
нять пространсnrеииое распределение остатков, опреде

лять их возраст и частоту вспышек сверхновых по вы

борке остатков. Полученные результаты быn:и доn:rое вре
мя основными данными дпя остатков сверхновых, пока 

не ПОЯВИJI!lСЬ возможности исcn:едования реитrеновскоro 

ИЗJIyчения остатков, вызвавшие общую ревизию mкаn:ы 
возрастов остатков. 

Пространственное распредеn:ение остатков сверхновых 
бn:изко к распределению крайне пn:оскоrо насе.пения Га
.пактики (и. с. Шкловский (1976», но несомнеиио содер
жит смесь сверхновых 1 и 11 типов. По-видимому, дoлro
живущими набn:юдаемым:и нами остатками ЯВ.JIяются те, 
которые образуются в облаках межзвездноrо rаза, а ос-
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татки, попавшие' в межоблачвую 'cpeдy,~ бс о исчезают. 
В этом случае р~спределение остатков св хновых отра
жает просто краине плоское распределе е межзвездно-

го газа. ( 

§ 8. Мllrвое рентгеновское излучение ~CTaTKOB 
сверхновых 

Набпюдения в оптической и радиообластях электромаг
нитного спектра остатков сверхновых дополняются теперь 

о 

соотношением Ел = 12,396 кэВ . А. Следовательно, гамма-
о 

изцучений (короче 0,025 А). В этих диапазонах удобна 
,энергетическая шкала Е вместо волновой л, вводимая 

о 

соотношением Ел = 12,396 кэВ . А. Следовательно, гамма
область начинается выше 500 кэВ. Рентгеновские наблю
дения возможны лишь с помощью средств внеатмосфер
ной астрономии - баллонов, ракет и спутников. Гамма
излучение выше 100 ГэВ может приниматься ~ поверхно
сти 3еМJIИ приеМНlIками черенковского излучения. 

В 1963 г. в тумапности Краб был открыт рентгенов
ский источник, второй по интенсивности на небе. Теперь 
он изучен вплоть до 150 МэВ и отрывочно даже до 
1000 ГэВ. Спектр его оказался синхротронным, но цент
роид источника не совпадает с центральной звездой ту
манности Краб, т. е. пульсаром. Важным средством изу
чения распре.деления рентгеновского излучения в этой 
туманности и определения ее размеров, а также ВblЯВле

.ния деталей быпа возможность набпюдать покрытие ту
манности Луной. При этом быпа обнаружена такая теп
ловая компонента рентгеновского изцучения с энегией 
около 0,5 кэВ, соответствующая более чем 4 ·10· R. 

В оста1ках близких сверхновых также обнаружено 
мягкое peHtreHoBcKoe излучение в области 1-10 кэВ, со
ответствующее плазме с температурой в несколько мил
лионов градусов. Кроме того, самопоглощение рентгенов
ского излучения указывает на степень концентрации 

плазменных частиц в остатке. Благодаря этому по тем
пературе плазмы оказалось возможным оценивать скоро

сти плазмы за фронтом ударной BOJIНЫ. Если для моло
дых остатков - Кассиопеи А и Сверхновой Браге - ско
рости попучились согласующимися с набпюдаемыми 
оцепами по оптическим данвым, то в старых остатках

Петле в Лебеде, например, - они оказались втрое выше 
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Наооиопея А, Волокна, сгустки ОБОЛО'lечвая 
/ 

5500 3 3,5 300 3100 -0,8 33 t,5111iO 
1680 

Сверхиовая Непле- Несколько волоков, ОболО'lечвая 10 6,6 376 20 -0,6 30' ? ? 
ра, 1604 сгустки 

5000 Сверхвовая Браre, Несколько волоков ОБОЛО'lечвая 5 10,7 408 52 -0,6 17 6и40 

1572 
Сверхиовая 1181 Несколько волонов Сердцевиииая 8 12 799 35 -0,1 Не обвару- ? 

живается 

Сверхиовая 1054 Тумав:вость Нраб Сердцевиииая 2 3 926 1000 -0,2 310 ? 1200 
Сверхиовая 1006 Неснольно волонов ОБОЛО'lечвая 4 40 974 25 -0,6 0,2 20 1800 
Сверхновая 185 НескольRO волонов ОБОЛО'lечвая 2,5 28 1 795 33 -0,4 17 6 600 
IC 443 ВОЛОRВИстая туман- ОбоЛО'lечвая 1,5 20 3400 180 -0,5 1 17 800 

вость 

Норма А ВОЛОRВИстая туман- ОбоЛО'lечвая 2,2 20 5000 145 -0,4 60 7 700 
вость 

Парус Х ВОЛОRВИстая туман- ОБОЛО'lечвая 0,5 30 13000 1800 -0,3 5 4 500 
вость 

Петля в Лебеде ВОЛОRВИстые туман- ОБОJlО'leчвая 0,8 30 20 000 160 -0,5 16 3 400 
вости 

НВ 21 ВОЛОRВИстая туман- ОбоЛО'lечиая 1,1 35 более менее мевее 

вость 35000 225 -0,4 1 2 200 ... 
~ *) в интервале от 0,2 до 10 IIЭВ. 



наБJIЮдаемых оптически. Ревизия спект~ наБJIЮде
вий волокон Петп интерферометричес и средствами 
(Кирпmер, Тэйлор (1976>, В. Т. Дороше о, Т. А. Лозин
ская (1979» подтвеРДИJIа существование ~ысоких скорос-
тей волокон в этом остатке. ! 

После ревизии наБJIЮдаемых с~ростей расширения 
возраст остатков, ВЫЧИCJIяемый по формулам, описываю
щим сильный взрыв, получается меньшим. Сводка ха
рактеристик остатков, определенная по наблюдениям всех 
видов, приводится в табл. 6. 

Рентrеновские наблюдения подтверДИJIИ также еще 
одно важное предсказание. По расчетам и. С. Шкловско
ro в остатках с возрастом, превыmающим 3000 лет, тем
пература плазмы снижается до уровня, при котором она 

начинает излучать резонансные пнии водородоподобвых 
о 

ионов, в первую очередь пнии О УIII 18,97 А. Это излу
чение было обнаружено в рентrеновских спектрах ряда 
старых остатков. 

Отметим, что с развитием сильноrо излучевия в ли
ниях процесс остывания остатка ускоряется. Это знаме
нует конец адиабатической стадии и начало радиацион
ной, т. е. стадии высвечивания остатка. В этой стадии 
температура остатка постепевво снижается до 10-100 ты
сяч rpaдycoB, а peHTreHoBcKoe излучение слабеет и может 
быть обнаружено только в отдельных crycTKax еще rоря
чей плазмы. По-видимому, остаток Симеиз147 и некото
рые дрyrие, не обладающие обнаружимым: рентrеновским 
И8JIYЧевием и сильным радИОИ8JIYЧением, несмотря на 

близость к нам, находятся уже в радиациоввой стадии. 
Остатками бпзких сверхновых считаются также «пет

ли. ИJIИ «отроrи., проя:вляющиеся в изофотах rалактич~ 
cKoro раДИОИ8JIYЧения и образующие малые круrи на не
бесной сфере. их радиоспектры имеют нетепловой харак
тер, в вих встречаются отдельные волокна. и. С. Шклов
ским И Е. ко Шеффером (1971) было предсказано мя:rкое 
peHTreHoBcKoe излучение от петель. Для самой большоi 
из них оно было действительно обнаружено в 1912 r. 

§ 9. Проблемы предсверхвовых и их взрывов 

Нвлевия, связаввые со сверхновыми, roворят о быстром 
выделении rиrавтских энерrиi (1010-10&1 эрr), т. е. 
о сильном взрыве как причине этоrо феномена. Но пока 
невозможно указать конкретную звезду, которая должна 
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вскоре ВЗОР:iЬСЯ в качестве сверхновой. Приходится 
«лепить» моде предсверхвовых, исходя из физических 

и статистическ свойств сверхновых и теории звездной 
эвоmoции. \ 

В предсверхнов:Ых взаимодействуют два основных ме
ханизма высвобождеЦия больших количеств энерrии: гра
витационное сжатие создает высокие температуры и дав

ления, а в образующихся условиях идут термоядерные 
реакции между ядрами водорода и ядрами легких элемен

тов (углерод, кислород, азот и др.>, приобретающие в этих 
условиях взрывной характер. Но необходимые условия 
для взрывов складываются только в звездах, полностью 

прошедших термоядерную стадию эволюции и имеющих 

в ее конце массы, превышающие предел в 1,2!щ" (звезды 
меньших масс превращаются в белые карлики без взры
ва). Предполагается, таким образом, что предсверхновы
ми являются звезды, имеющие к концу своей ядерной 
стадии эволюции массы между 1,2 и 2 9Лф• Однако, когда 
они были молодыми, то могли обладать значительно б6ль
шими массами, которые были потеряны вследствие исте
чения в межзвездную среду за счет звездного ветра, раз

дувания оболочек в планетарные туманности и т. д. 
Согласно теории внутреннего строения и эволюции 

звезд, легкие ядра в предсверхновой образуют несколько 
последовательных зон, представляющих собой реликты 
действовавших прежде ядерных реакций. Главная реак
ция шла, естественно, в центре, где была наивысшая тем
пература, но когда в нем появлялась зона из ядер же

леза, то, несмотря на повышение температуры вследствие 

сжатия звезды, могли идти уже только реак~ии с погло

щением энергии, т. е. возникала «холодильная маmива» , 
поглощавшая энергию, выделяемую при сжатии. 

Если масса предсверхновой не превышает 2 9ЛФ, то 
сжатие останавливается вследствие упругости атомных 

ядер, когда плотность недр достигнет уровня ядерной 
(1012 г/см'). В центре звезды образуется нейтронная звез
да (ее масса примерно равна или меньше 9Ле,), а падаю
щие к центру наружные слои, наткнувшись на упругую 

преграду, рождают ударную волну, выносящую их ве

щество наружу, что мы видим как явление сверхновой. 
Но ядерные реакции в центре рождают множество 

нейтрино, которые уносят из недр значительную часть 

энерrии и, возможно, :могут стать главной «холодильной 
машиной», поддерживающей непрекращающееся сжатие 
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(коллапс} еще до образования железной з ы в центре. 
Мы ПрИВЫКJIи к представлению о нейтр о как о все
проникающих частицах, но в условиях ссивной звезды 
они, оказывается, не преодолевают бе репятственно ее 
недра и поглощаются в зонах ядер легких элементов. 

Принесенная ими энергия резко п~ышает температуру 
этих слоев и создает условия для ~CTPЫX термоядерн~х 
реакций на ~егких ядрах, в результате чего происходит 
взрыв, выбрасывающий оболочку звезды. Таким образом, 
участие нейтрино может привести к иному механизму 
взрыва и не так категорически требует ограничения мас
сы предсверхновой двумя массами Солнца. Мыслимы 
случаи, ногда вследствие наличия нейтрино предсверхно
вые взрываются и разлетаются без остатка или выбра
сывается оболочка массой в неСRОЛЬRО !Dlэ, а центральный 
остаток в зависимости от его массы превращается 

в нейтронную звезду или черную дыру (}{олгейт, 'Уайт, 
(1966), Н. л. Иванова и др. (1969>, С. С. Герштейн и др. 
(1978). 

Сброс оболочки может быть связан не ТОЛЬRО с отра
жением ударной волны от центрального остатка, но и 
с закручиванием силовых линий :магнитного поля быстро 
вращающегося остатна. Показана также возможность яв
ления сверхновой при медленном выделении энергии без 
сильного взрыва (Д. К. Надеждин, В. п. 'Утробин (1976». 

Однано статистик~ сверхновых 1 типа преподносит 
исследователям парадокс: они вспыхивают в эллиптиче

ских галаКТИRах, где нет одиночных звезд с массами бо
лее 0,8 Пnф• И. С. Шкловский (1978) считает, что RОМПО
ненты тесных двойных звезд вспыхивают таи же, иаи 
сверхновые 1 типа. Если одна из Rомпонент имеет массу 
в неСКОЛЬRО десятков солнечных, то в ходе эволюции она 

обменив!\ется массами со спутником. В общем этот про
цесс примерно в два раза удлиняет СРОRИ эволюции тес

ной пары по сравнению с одиночной звездой подобной 
массы. Поэтому мы и видим в эллиптичеСRИХ галаRтиках 
сверхновые. 

Итак, пока нет полной теории взрывов сверхновых, 
нет едипых взглядов на процессы, раЗВ\lвающиеся в НИХ, 

11 по отдельным аспеl\там явления имеются разные ин

терпретации, носящие схематический харантер. Это в зца
чительной :мере отражает недостаточно полное решение 
проблем самой астрофИЗИRИ, с aRтуальными вопросаип 
RОТОРОЙ тематика сверхновых тесно переплетена. 
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ПЕРЕМЕННЫЕ ЗВЕЗДЫ 

Очерк1 

типы ЗВЕЗДНОЙ ПЕРЕМЕННОСТИ 

Н. Н. СА МУСЬ 

Пере:менность блеска - явление, широко распростра
ненное в звездном мире. В широком смысле слова физи
ческими перемеввыми звездами оказываются вообще все 
звезды: все они с большей или меньшей скоростью :меня
ют блеск в силу процессов эволюции, многие из них 
пульсируют, испытывают вспышки и т. п. Кро:ме того, 
:многие звезды оказываются переменными в силу своей 
двойственности (затменные перемепвые, а также двойные 
звезды, не показывающие затмений, но меняющие блеск 
в течение орбитального периода из-за отличия формы 
Iюмпонентов от сферическоЮ. Конечно, столь широкий 
смысл в понятие переменной звезды обычно не вклады
вают: неявио накладывают ограничения на амплитуду и 

скорость изменения блеска, связанные с достигнутой 
точностью наблюдений. 

Не претендуя на строгость определения, можно 
сказать, что звезда считается переменной, если освещен
пость, создаваемая ею за пределами земной атмосферы, 
изменяется настолько, что при современном .уровне на

блюдательной техники и соответствующей точности из
мерений это можно обнаружить при наземных наблюде
ниях за период времени, охватываемый наблюдениями 
такой точности. В недалеком будущем появится возмож
ность исключить требование иаземной обнаружимости. 
Естественно, что для отнесения звезды к разряду перемен
выx не обязательно, чтобы блеск меия.лся в наше время; 
достаточно, чтобы он когда-то меня.лся в обнаружимых 
в те времена масштабах. Напраmивающиеся ограниче
ния нашей формулировки (например, указания, что име.-
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ются В виду колебавия, а не просто изменения БЛООl{а, 
ИJIИ изменения блеска неэволюционноrо характера) ие 
вполне приеилемы, тш кш они не охватывают реально 

наблюдавшихся случаев ДJIИтельноrо монотоивоro изме
нения блеска (FG Sge), усиления яркости без последую
щеro возврата к перВОJlачальной (FU Ori), а таюке вспы
шек сверхновых, единодушно считающихся в наше время 

имеющими существенное эволюциоивое значение. 

Большое значение исследований перемеивых звезд для 
астрономии имеет ряд причин, четко сформулированных 
Б. В. КYRарRИВЬШ (1949>: 

«В о - пер в ы х, своими колебаииями блеска перемен
ные звезды сами заявляют о своем существовании как 

объектов особенных. Методика открытия перемеивых 
звезд и их дальнейшей RJIассификации не требует слож
ной специальной аппаратуры и мощных телескопов, не
обходииых для соответствующей RJIассифИRации постоян
ных звезд ... 

В о - в т о р ы х, обнаружеииые у переменных звезд 
закономерности, связывающие их абсолютные величины 
с физичесRИМИ харштеристиками, дают возможность 
определять расстояние до каждой из них ... 

В - т р е т ь и х, исследование физичесRИХ процессов, 
развивающихся в атмосферах перемеивых звезд, а, может 
быть, и в их недрах, дает неисчерпаемый материал для 
понимания природы строения звезд. Сопоставление этих 
даивых с пространствеивыми и возрастиыии харште

рИСТИRами СУJIИТ очень большие возможности в отноше
:вии понимаиия процессов развития звезд. 

Наконец, в - ч е т в е рты х, затменные переменные 
звезды представляют собой «поставЩИRов» наиболее пол
ных данных о звездах вообще. Размеры, массы, поверх
ностные температуры, плотности, светимости звезд, зако

ны распределения яркости по звездным дискаи, зшоны 

отражения света в звездных атмосферах, строение звезд
ных атмосфер, законы распределения плотностеi внутри 
звезд - вот кратRИЙ перечевь сведений, которые дает 
наи всестороивее изучение затмеивых перемеивых звезд». 

Эти слова Б. В. КYRарRИиа в целом вполне прииени
мы и сеroдвя; в прошедшее со времени их написаиия 

тридцатилетие значение переменных звезд для исследова

вия звездной CTPYRTypH и эволюции, строения и разви" 
тия звездных систем еще более повыси.n:ось. Естественно, 
что интерес к перенеивым звездан по-прежнему велик. 

119 



Нолнаи реапизации всех ВОЗМОЖIIостей, которые дают 
астрономам исследовании переменных звезд, требует 
систематизации всей имеющейси информации об этих 
звездах, и прежде всего наличии подробных' каталогов 
перемепных звезд. Необходимость каталогизации пере
менпых звезд быпа осознана давцо, и первый каталог, 
содержащий всего 12 объектов, бып составлен еще в 
1786 г. Пиготтом. Табл. 7 иллюстрирует возрастание чис-
т а G л II Ц а 7. Некоторые каталоrи перемеllllЫХ звезд и звезд, 
заподозренныx в перемевиоети 

Перемеииые аве8ДЫ звеады. 8аПОДО8ревные в перемеииости 

I I 
'"111 

01'( :1 01'( :~ автор страна :3" аятор страна 5! Ci: = .. fl'( 21'( 10'0: 

1786 Э. Пиrотт I Aвrлия 12 1884 Дж. Гор Aнrлия 73О 
1844 Ф. Арrелан- Пруссия 18 1929 Е. Циввср Германия 2191 

деI' (Рейнская 

1926 
область) 

Р. IIparop Герма&ИН 2906 1934 Р. Праl'ер Германия 2428 
1943 Х. Швеллер Гермавин 9476 1937 Р. Праreр Германия 3401 

ла внесенных в каталоги перемепных звезд и звезд, за

подозренных в переменности, с 1786 г. до начала пу.бпи
кации каталогов переменных зJtезд в СССР (каждый 
последующий каталог переменных звезд включает все 
звезды предыдущих; каталоги звезд, заподозреппых в 

переменности, изданные Е. Циннером и Р. Прагером, не 
заменяют, а дополняют друг друга). 

После Второй мировой войны перед астрономами 
мира встал вопрос: каI{ая страна заменит Германию в 
деле регулярного составления и публикации каталогов 
IIеременных звезд? Ознакомившись с возможностями раз
личных астрономических учреждений, ИСПОJlКом Между
народного астрономического союза (МАС) поручил в 
1946 г. эту работу совеТСI(ИМ астрономам - Государст
венному астрономическому институту им. П. ко Штерн
берга и Комиссии переменных звезд АН СССР (сейчас 
в АН СССР работой по составлению каталогов занима
ется Группа по изучению нестационарных объектов 
Астросовета). Решение МАС основывалось на том; что 
к 40-м годам в Г АИШ уже была собрана подробная 
картотека, содержащая по существу все опубликованпые 
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данные по известным переменным звездам, и нроме Toro, 
в r Аит и в АН СССР существовали сильные ноллентивы 
исследователей переменных звезд. 

Работа по наталогизации переменных звезд, ведущая
ся в r Аит и в Астросовете, предусматривает следующие 
мероприятия: 

1) систематичесное пополнение нарточного наталога, 
содержащего по возможности полную библиографию ис
следований наждой переменной звезды и все важнейшие 
сведения о них; 

2) регулярную (раз в 10-15 лет) публинацию Об
щего наталога переменвых звезд (ОКП3> , полностью за
меняющего предыдущее издание; 

з) в промежутнах между очередными изданиями 
ОКПЗ - регулярную публикацию дополнений н нему; 

4) регулярную подготовну и пуБЛИI(ацию Каталогов 
звезд, заподозренных в перемеuпости блесна; 

5) ежегодное составление и публинацию списков 
звезд, вновь отнесенных I( натегории переменных и по
лучивших соответствующие обозначения; 

6) постепенный пер~вод информации о переменных 
звездах на магнитную ленту для ее последующей обра
БОТIШ на ЭВМ, внлючая подготовну I(аталогов н печати. 

Данные об изданных в СССР наталогах приводятся в 
табл. 8. По-прежнему наждое новое издание ОКПЗ внлю
чает в себя все звезды предыдущИХ (в том числе довоен
ных) изданий. Советсние Iшталоги звезд, заподозренных 
в переменвости блесна, полностью заменяют довоенные 
издания, но наталог 1965 г. не заменяет, а дополняет 
наталог 1951 r. 

В настоящее время в r Аит и в Астросовете ведется 
подготовна 4-го издания ОКПЗ и завершается работа 
над новым наталогом звезд; заподозренных в перемен

пости блесна (NSV), ноторый заменит ранее изданные 
I\аталоги ~тих звезд. Основная таблица NSV полностью 
подготовлена '( печати на ЭВМ. Работой по составле
нию ОКПЗ и NSV D настоящее время руноводит 
П. Н. Холопов. 

Подготовна наталогоп далено не сводится I( сбору 
опублинованной информации и приведению ее I( единой 
форме, а танже н составлению примечаний, особенно об
ширных в случае пенулярных переменвых. Составители 
каталога во многих случаях вынуждены проводить до

полнительную обработну наблюдений, выводить новые 
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элементы изменения блеска. :Кроме того, приходится 
проводить отождествление с многочисленными каталогами 

и картами, так как эта работа, а также определение ко
ординат переме:вньп:, не всегда удовлетворительно выпол

няется первооткрывателями и исследователями. Огромное 
внимание уделяется также вопросам разработки и после
довательного проведения в каталоге единой системы 
I(JIассификации переменных звезд. 

т а б n: и Ц а 8. Rатan:оrи, И8Д8ВИЫе в СССР 

Перемеииые 8Be8~Ы 

J..b 
ii= 

ro~ И8~а1lИll: IUI'1'Opw §~:; 
lI:i:~' 

1947 Б. В. Rукарюш:, п. п. Пареваro 1 
1958 Б. В. Rукарюш:, п. п. Пареваro, 2 

1969-1971 
ю. и. Ефремов, п. Н. Хоn:опов 

Б. В. Rукарюш:, п. Н. Хоn:опов, 3 
ю. Н. Ефремов, Н. п. Rукарюш:а, 
Н. Е. Rурочюm, г. И. Медведева, 

I Н. Б. Перова, В. п. Федорович, 
М. с. Фрon:ов . 

звеl~Ы. 8аПО~О8реИRые в перемеRRОСТИ 

ro~ И8~8JIИII 

1951 

1965 

авторы 

Б. В. Rукарюш:, п. п. Пареваro, ю. И. Еф
ремов, п. Н. Хоn:опов 

Б. В. Rукарюш:, п. Н. Хоn:опов, ю. Н. Еф
ремов, Н. Е. RуроЧЮПI 

ЧИCJlО 
IIBeв~ 

10930 
14708 

204.'i7 

ЧИСЛО 
8вe8~ 

8134 

3907 

Принятое в каталоге деление переменных звезд по 
типам переменности постепенно меняется от издания к 

изданию. Общая тенденция этого процесса - переход от 
чпсто морфологических (основанных исключительно на 
форме кривой блеска и продолжительности периода) 
систем классификации к системам, все более наполнен
ным физическим содержанием, учитывающим эволюцион
ное место звезды, ее принадлежность к той ИЛИ иной со
ставляющей Галактики. :К сожалению, полный переход к 
физической классификации пока' не представляется воз
можиыи, так хак потребовал бы для каждой 8ве8ДЫ обя-
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зательпого проведения подробных фотометрического, 
спектрального и астрометрического исследований. 

Систему классификации, принятую в 3-м издаНИl1 
ОКПЗ (с учетом дополнений к нему), можно охаракте
ризовать вкратце следующим образом. 

Выделены три больших класса переменных звезд: 
пульсирующие переменные, эруптивные перемеииые (в 
:этот класс включены звезды, относимые некоторыии 

авторами к «взрывным переменныМ», и ряд других ти

пов звезд), затменные переменные (включая перемеиные 
двойные звезды с эллипсоидальными компонентами, не 
показывающие затмений). Классы подразделяются на 
типы, некоторые типы - на подтипы. 

Класс пульсирующих переменных звезд включает в 
себя следующие типы: 

1. Долroпериодические цефеиды (Сер), пульсирующие 
переменные высокой светимости с периодами от 1 до 
50-70 суток. Этот тип делится на подтипы классических 
цефеид (Сб), принадлежащих к плоской составляющей 
Галактики, и звезд типа W Девы (CW), входmци:х в сфе
рическую составляющую. Некоторые звезды подтипа Сб 
входят в состав рассеянных звездных скоплений, некото
рые звезды подтипа CW - в состав шаровых скоплений. 

2. Медленные неправильные переменные звезды (Ы; 
подтип Lb включает гиганты поздних спектральных клас
сов (1{, М, С, 8), подтип Lc - сверхгиганты поздних 
спектральных классов. 

3. Звезды типа Миры Кита (М) - звезды-гиганты с 
змиссиониыии спектрами поздних спектральных классов 

(Ме, Се, 8е), меняющие блеск с хорошо выраженной 
периодичностью (р,.., 80-1000 суток). Для отиесения 
перемеииой звезды к типу М необходимо, чтобы ампли
туда изменения блеска в фотографических лучах превы
шала 2т,5. 

4. Полуправильные переменные (8R) - гиганты или 
сверхгиганты, меняющие блеск с заметной периодич
ностью, сопровождаемой или временами нарушаемой раз
личными неправильностями в изменении блеска. Подтип 
8Ra включает гиганты спектральных классов М, С и 8, 
сравнительно устойчиво сохраняющие периодичность, но 
имеющие, в отличие от звезд типа М, амmiитуды менее 
2т,5. В подтип 8ВЬ также входят М-, С- и 8-гиганты, 
характеризующиеся, однако, плохо выраженной периодич
ностью. Подтип 8Rc составлен из полуправильиых пере-
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мснных сверxrигантов поздних Rлассов, представителей 
ПЛОСRОЙ составляющей ГалаRТИRИ. НаRонец, в подтип 
SRd входят полуправильные переменные гиганты и сверх
гиганты спеliтраЛl>НЫХ нлассов F, G, К. 

5. lJ('pNlelIllble 1'ИlIa RH JIIIpbl (RЮ - пульсирующие 
rиганты спектрального класса А (редко F) с периодами 
от 0'1,05 до 1d,2 и амплитудами, не превышающими 
1 т - 2т. Большинство из них относится R сферической 
составляющей ГалаRТИКИ. Звезды типа RR в значитель
IIЫХ !iоличествах встречаются в пеIЮТОРЫХ шаровых 

скоплениях. По признакам продолжительности периода, 
значений амплитуды и асимметрии I\РИВОЙ блеска пере
менные типа RR деJIЛТСЯ па подтипы RRab и RRc. 
Выделен таRже подтип RRs, включающий переменные с 
периодами, не превышающими (Эd,21; звезды этого под
типа, в отличие от большинства звезд типа RR, отно
сятся R населению ДИСRа. 

6. Переменные сверхгигаиты типа RV Тельца ШУ>, 
показывающие кривые блеска, состоящие из двойных 
волн с чередующимися главными и ВТОРИЧIJЫМИ миниму

мами. Если ДВОЙIlые волны накладываютtя на более 
медленные периодические изменения среднего блеска, 
звезду относят R подтипу RVb, в случае постоянства 
среднего блеска - к ПОД1'ИПУ RVa. 

7. Переменные типа ~ Цефея, или типа ~ Большого 
Пса (~C),- звезды спектральных классов ВО - ВЗ обычно 
III-IV класса светимости, с периодами ()d,1-()d,6 и ам
плитудами около от,1. 

8. Переменные звезды типа 6 Щита (6 Sct)- звезды 
с периодами, не превышающими (Эd,2, и амплитудами не 
более оm,З, относящиеся R спектральным классам А 
(поздние подклассы) или F. От звезд подтипа RRs отделя
ются по признаRУ малой амплитуды. 

9. Переменные типа ZZ Кита (ZZ)- пульсирующие 
белые карЛИRИ. 

10. Условно относимые к пульсирующим звездам 
магнитные переменные типа а} Гончих Псов (а СУ>, 
звезды спектрального Rласса Ар с типичными периодами 
1d 

- 25d И амплитудами до от,1. 
Класс эруптивных переменных делится на два больших 

подкласса. Первый подкласс (неправильные переменные, 
связанные с диффузными туманностями, и быстрые не
правильные)' включает переменные типа UV Кита ШУ) -
звезды спектрального клаоса d Ме, испытывающие RpaT-
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ковременные вспышни значнтельной амплит;уды, а таюке 
сходные с ними во многих отношениях звезды подтипа 

tJVn - ВСlJышечпые переменные, связанные с дпФФузными 
З'У?ШJfНОСТЯМИ, И переменпые ТJIпа ВУ Дрююна <ВУ)
:щиссионные звезды поздних спеI{тральных Iшассов, ПО

называющие периодические изменения блеска с перемен
ной амплитудой и мевяющейся формой кривой блеска, 
по-видимому, вследствие осевого вращения звезды с за

пятненной поверхностью. Остальные типы звезд первого 
подкласса обозпачаются символами, образовапными со
четанием буквы 1 (неправильная переменная) и комби
нации букв а, Ь, п, Т и s, каждая из которых относится 
к какому-либо из возможных признаков неправильной 
переменной. Так, буквы а и Ь относятся к спектрально
му классу звезды (а - спектральный класс О - А; Ь
спектральный класс F - М). Буква n символизирует 
связь с диффузными туманностями, буква s - быструю 
переменность. Буква Т описывает характерпый эмиссион
ный спектр типа спектра Т Тельца. При меры возможных 
обозначений в этой системе - Isa (быстрая пеправильная 
переменная раннего спектрального класса) или InT (не
правильная переменная типа Т Тельца, связанная с ди~ 
фузной туманностью). 

Второй подкласс (новые и новоподобные переменные) 
включает следующие типы: 

1. Новые звезды (N) - горячие карлики, внезапно 
увеличивающие свой блесн IIa 7"'-16"', lЮТОрЫЙ затем 
медленно ослабевает до первоначальной величины. В за
висимости от скорости развития, прежде всего падения 

блесна, новые относят к одному из подтипов - N а 
(быстрые), Nb (медленные), Nc (очень медленные). Если 
у новой наблюдалось более одной вспыпши, ее относят 
к подтипу повторных новых (Nr). 

2. Новоподобвые звезды (NI> - разнородный класс 
объектов, напоминающих' новые характером изменения 
блеска или спектральными особенностями. 

3. Симбиотические переменные типа Z And - звезды, 
имеющие составные спектры. 

4. Переменные типа R Северной Короны ШСВ)
звезды высокой светимости, временами показывающие 
непериодические ослабления блеска различной, иногда 
очень большой (до 9т) амплитуды. . 

5. Переменные типа U Близнецов (UG)- карлики, 
временами за 1-2 суток увеличивающие блеск на 2т - 6т 
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и затем за песколы{о'> суток (или десятков суток) возвра
щающиеся к первоначальной его ве.JIИ1Шне. 

6. Пере:менные типа Z Саш, ОТJIИчающиеся от звезд 
типа UG те:м, что иногда после вспышки их блеск умень
шается не до минимального, а до некоторого промежу

точноro состояния, в котором звезда может находиться 
продолжительное время. 

7. Сверхновые (BN)- звезды, характеризующиеся ог
ромными амплитудами изменения блеска (20т и более). 

8. Пере:менные типа В Золотой Рыбы (ВО) - звезды, 
относящиеся к числу звезд самой высокой светимости. 
Они имеют спектральные классы Bpeq - Fpeq и показы
вают значительные неправильные из:менения блеска. 

9. Переменные типа 'l Кассиопеи ('lC)- быстро вра
щаIощиеся звезды, меняющие блеск в связи с процессами 
выбрасывания оболочки из экваториальной зоны. Отно
сятся к классу Ве, класс 'Светимости -111-У. 

Наконец, класс затменно-двойиых звезд состоит из 
трех типов: собственно затмеииых переменных ~) и од
ного типа перемениых двойных звезд, не показывающих 
затмений: 

1. ЕА - затменные переменные типа AJlголя, кривые 
блеска которых позволяют фиксировать мо:менты начала 
и конца затмений; в промежутках между затмениями 
блеск обычно практически не :меняется. 

2. ЕВ - зат:меииые звезды типа ~ Лиры. Двойные 
звезды с ЭJIJIИПСОИДальными компонентами, непрерывно 

меняющие блеск, в том числе и в промежутках между 
затм~я:ми. Обязательно наблюдается вторичный мини
мум. Периоды, как правило, больше 1d

• 

3. EW - зат:меииые перемеииые типа W Большой 
Медведицы. Контактные системы звезд спектральных 
классов F и более поздних; и:меют периоды :менее 1 d И 
ампJIИТУДЫ обычно меньше от,8. 

4. ЭJIJIИпсоидальные переменные (ЕЮ - двойные си
стемы, не показывающие зат:мений: их наблюдаемый 
блеск :меняется из-за изменений обращеввой к наблю
дателю площади излучающей поверхности звезды неша
ровой фор:мы. Нередко изменения блеска и:меют очень 
:малые а:мпJIИТУДЫ. 

Наиболее БJIИзка к физической классификация пуль
сирующих пере:мениых звезд. Цефеиды плоской состав
пяющей Галактики (СЮ, например, входят в подтип, обо
соблеввый от цефеид сферической составляющей (CW). 
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Для звезд типа RR Лиры старая морфолоrическая КJIac
сификация Бейли (подтипы а, Ь и с с различными ампли
тудами переменности и различными степен1IМИ асиммет

рии кривой блеска) усовершенствована с учетом совре
менного состояния теории звездвых ПУJIЬсаций: введен 
объединенный подтип RRab, состоящий из звезд, пуль
сирующих в основном тоне, и обособленный от звезд 
подтипа RRc, ПУJIЬCирующих в первом обертоне. Мноrие 
друrие типы пульсирующих переменных также вполне 

определенным образом выделяются: физически. В то же 
время: даже для: ПУJIЬсирующих звезд степень проведеИИII 

физической массификации не является достаточной. Ряд 
типов (тип Миры :КИта - М, тип RV Тельца - RV, мед
ленные неправильные переменные - L и др.>, по-види
мому, включает объекты, разнородные по возрасту, хи
мическому составу, принадлежности к населеиия:м Га
лактики. Для: 225 (из общего числа 706> цефеид в З-м 
издании ОRПЗ не удалось определить подтип (и, следо
вательно, тип галантичесного населения:). Приня:тый в ка
талоге подтип RRs (<<карликовые цефеиды») фактически 
не входит в тип RR Лиры, прочие подтипы которого, 
в отличие от RRs, характеризуются: принадлежностью к 
сферической составляющей. Граница между «карликовьг
ми цефеидами» и перемеииыми типа б Щита проведеиа 
по npоизвольио выбраииому значению амплитуды; между 
звездами типа Миры Rита и полуправильиыми перемеи
иыми подтипа SRa граница по амплитуде также выбраиа 
в зиачительиой степени произвольио. 

Rлассифинация: эруптивных перемепных звезд по сво
им прииципам остается: преимущественно морфолоrиче
ской, хотя:, по-видимому, В целом ря:де случаев удалось 
морфологическим путем выделить группы звезд, вполие 
определеииые физически. Миогие типы (новые, звезды 
типа UG и т. д.>, однако, состоя:т из объектов, встречаю~ 
щихся: в звездных группировках самого различного воз· 

раста. 

Приня:тая: D 3-М издании ОRПЗ J<лассификация: зат
меииых переменных - почти полностью морфологическаll. 
Границы между типами не явля:ются: вполне определен
ными (звезда может даже быть отнесена к разиым ти
пам на основании наблюдений на разиых ДJIИнах воли). 
Лишь тип EW, по-видимому, достаточно удачен в отио
шении требований, предъя:вля:емых Jl физической КJIac
сификации. 
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Само деление на три иласса таиже оиазывается в из
вестной степени условным. Например, для неиоторы}, 
типов, традиционно относимых и пульсирующим перемен

ным, в литературе встречаются иные суждения о природе 

переменности. Так, Оджерс в 50-е годы развил в сущ
ности эруптивную модель переменности звезд типа ~C. 
Сомнения в том, что звезды типа Миры Кита ПУЛЬСIl
руют, высиазывали многие авторы (в последний раз в 
1977 г. УоллерстеЙн). Ряд типов условно отнесен и пуль
сирующим, эруптивным или затменным переменным, 

хотя нет серьезных оснований говорить о пульсациях, 
эруптивноii активности или затмениях I(аи основной при
чине их переменности. По современным представлеНИЯl\1 
большинство звезд этих типов меняет блеск в силу. таких 
причин, I(aK изменение вида вращающейся звезды с за
пятненной поверхностью (тип <Х СУ, условно отнесенный 
пока к пульсирующим, тип ВУ, относимый к эруптив
ным переменным) или с формой, отличающейся от сфе
рической (двойные системы - переменные типа Еll, ус
ловно относимые к затменным). 

Составители ОКП3 постоянно работают над совер
шенствованием системы классификации, в ,tacTHocTII, 
ИIIJея в виду ВЫСI(азаНIIые выше соображения. Так, в бли
жайших изданиях ОНП3 и NSY подтип RRs будет СЛ!<lТ 
с типом б Sct (с выделением не большого числа иарлико
вых цефеид, сходных с SX Phe и AI Yel, в отдельный 
тип). в ближайшем будущем планируется также зна
чительная детализация системы классификации затмен
ных переменных. 

Но, по-видимому, сколь бы детально разработанноii 
ни была система классификации перемеНIIЫХ звезд, BCel"
да найдутся уникальные звезды, ноторые эта система не 

вместит. В 3-м издапии ОКП3 тюшх звезд за предела
ми классификации оказалось 35; они обозначены звездоч
кой в столбце «Тип» основной таблицы. В их числе такие 
замечательные переменные звезды, как FG Стрелы, 
FU Ориона, У 725 Стрельца, KR Возничего и др. Неиото
рые из них впоследствии станут родоначальниками новых 

типов переменных звезд, на смену им придут новые уни

иальные объекты. Некоторые же звезды так надолго и 
останутся не имеющими себе подобных. Изучение уни
кальных переменных звезд - интереснеiiшая задача, ее 
решение способно далено продвинуть наши знания о 
звездной переменности вообще. Но для того чтобы только 
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поставить таRYЮ задачу, необходимо бьшо изучить ты
сячи обычных переменных звезд и выделить немногпе 
деСЯТRИ объеRТОВ, не YRладывающихся n простые RЛRС
сифинационные схемы. 

Третье издание Оl\П3 ВRлючает в себя, помимо ип
фор:r.rации о переменных звездах нашей ГалаRТИRИ, дан
ные о внегалаI{тичеСRИХ сверхновых, о пульсарах. пере

менных Rвазарах и ядрах ГRлаRТИR. Астрономы Г АИШ 
внесли значительный ВRлад в дело изучепия этих объеt{
тов. На I\рЫМСRОЙ станции Г АИШ систематичеСRИ ве
дется фотографирование избрапных областей неба в по
рядне Службы сверхновых, отнрыто неСRОЛЬRО сверхно
вых звезд. Большой ЦИRЛ работ, посвященных исследова
ниям сверхновых, выполнен Ю. П. ПСRОВСRИМ; ему 
удалось значительно продвинуться вперед в решении за

дачи расшифРОВtШ спеI{ТРОВ сверхновых 1 типа, а ТRJ{же 
в вопросе о RЛRССИфИl{апии сверхновых по фотометрнче
СIШМ Rритерия:м. А. С. Шаров и Ю. Н. Ефремов в 60-е 
годы в числе первых ОТRрЫЛП переменпость Rвазара 

зс 273, и с тех пор оптичеСRИ переменные Rвазары си
стематичеСRИ изучаются в r Аит. ЭлеRтрофотометриче
СRие наблюдения переменных Rвазаров п ядер галаRтиt{ 
r-ИСТf'lIlатпчеСI,П ведутся на I\РЫМСRОЙ станции Г АИШ 
В. М. Лютым и другими наблюдателями. 

Очерк2 

ЗВЕЗДЫ ТИПА ПП ЛИРЫ 

Н. Н. САМУСЬ 

Положение пульсирующих переменных различных типов 
на диаграмме Герцmпрунга - Рессела поназано нn 
рис. 41 (Ю. Н. Ефремов (1974)). 

Пульсирующие переменные рольпmнства типов распо
лагаются в основной (цефеидной) полосе пестаБИЛЬПОСТJI. 
Механизм возбуждения пульсаций цефепд и других пузп,
сирующих перемеппых в той же полосе пестабильпости. 
связанный с RлапапнЪJМ действием зоны ДВУJ\ратной нри
тичеСRОЙ ионизации гелия, был преДЛО)J{еп в Rопце 40-х 
годов совеТСRИМ фИЗИRОМ С. А. жепанипы •. Обзоры со
стояния теории пульсаций в цефеидпой полосе пестабизп.
яости пуБЛИRовалисъ неоднократно (Кристи (1966), 
с. А. Жеванин (1970), I\онс -(1974) и др.>. Выявилось, 
в частности, что при определяющей роли зоны двунрат-
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ной критической ионизации гелия существенным для 
возникновении отрицательной диссипации, необходимой 
для поддержания колебаний, оказывается и действие 
зоны критической ионизации водорода, как это показал 

Кристи. 
Механизмы возбуждения пульсаций переменных, не 

попадающих в цефеидную полосу нестабильности, в 
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Рис. 41. ПOJlожение пуnьсирующих перемеииых звезд различных ТIIПОВ 
на диarpамме Герцшпрунrа - Рессenа. 

сущности мало изучены. ·Интересно, что для звезд типа 
~ С (образующих на диаграмме Герцшпрунга - Рессела 
особую полосу нестабильности в области более ранних 
спектральных классов) Стеллингверфу"В 1979 Г. удалось 
предложить механизм возбуждения пульсаций, учитываю
ЩИЙ, помимо традиционных зон двукратной критической 
ионизации гелия и критической ионизации водорода, 
дополнительную зону «отрицательной диссипации~ энер
гии (т. е. зону, в которой тепловая энергия преобразует
ся в энергию колебаJJийJ, связанную с не большим локаль-
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ным максимумом непрозрачности, обусловленпым совпа
деЮlе}1 в данной зоне максимума ПОТОI<а фотонов с ча
стотой, соответствующей границе второй ионизации гелия. 

Среди пульсирующих переменных звезд, входящих в 
ОRПЗ, одно из первых мест по численности занимают 
звезды типа ВВ Лиры. В 3-М издании ОRПЗ их 4433 иа 
общего числа пульсирующих переменных 13 782. Более 
многочисленны лишь звезды типа Миры Rита - 4566, 
но число невыявленных переменных последнего типа 

среди достаточно ярких звезд уасе относительно невели

ко; вероятно, в недалеком будущем звезды типа ВВ Лиры 
станут самой раСDространенной разновидностью пульси
рующих переменны~ в I<аталогах переменных звезд. 

Звезды типа ВВ Лиры принадлеасат к числу перемен
ных в цефеидной полосе не~табильности. Если не BКJ1IO
чать в число переменных этого типа звезды подтипа RRs 
(что и будет сделано в последующих изданиях ОRПЗ) , 
то можно достаточно определенным образом охарактери
зовать и эволюционное место звезд типа RR Лиры. Они 
находятся на той асе эволюционной стадии, что и звезды 

- горизонтальной ветви шаровых скоплений (стадия гелие
вого термоядерного источника энергии в центральной 
области звезды и более удаленного от центра слоевого 
водородного источника энергии). Звезды типа RR Лиры -
наиболее часто встречающийся тип переменных звезд в 
шаровых скоплениях. 

Как известно, шаровые скопления - наиболее харак
терные представители населения сферической составляю
щей Галактики. Естественно предполоасить, что звезды 
типа RR Лиры галактического поля такасе относятся к 
сферической составляющей. Исследования уасе давно в 
общем подтвердили это предполоасение <В. В. Rукаркиu 
(1949)}. В то асе врема в 50-60-е годы Е. Д. Павловская, 
а также Вулли с группой соавторов, выявили определен
ные признаки неоднородности ансамбля звезд типа 
ИR Лиры в кипематичеСI<оМ отuошении. Нроме того, I(Ю{ 
было замечено в 1944 г. п. Н. Холоповым, имеются раз
личия между распределениями по периодам переменных 

типа RR Лиры в галаI{тическом поле и в шаровых СI<ОП
лениях: в СКОIIЛеuиях не встречаются переменные с пе

риодами от Od,425 до ()d,435, имеющиеся в шмалом ноли
честве в гал"актичеСI(ОМ поле. В шаровых СI{опления-х 
звезды подтипа RRab обладают периодами р > Od,43, тог
да как в поле изредна встречаIOТСЯ звезды с типичными 
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харантеристинами подтипа RRab (большие амплитуды, 
асим:иетричвые кривые блеска) с Р < Od,43. Новые набщо
дения большого числа таких звезд, выполненные в 1975 г. 
С. 10. Шугаровым, JIОIШЗUЛИ, что дЛЯ МПОI'ИХ из ни" 
противореtIИЯ между типом и периодом связапы с непра

пильным определением периода (значение периода следу
ет заменить на. сопряженное), однако, несомненно, су
ществует ряд хорошо изученных звезд, для которых 

указанное противоречие реально. Для таких звезд ха
рактерна заметная концентрация к галактической плос
ности; содержание тяжелых элементов обычпо не столь 
мало, как у большинства звезд типа НН Лиры в поле 11 

в шаровых скоплениях. Вопрос об эволюционном месте 
«аномальных» звезд типа RR Лиры нельзя считать окон
чательно выясненным, неизвестно, совпадает ли оно с 

эволюционным местом обычных звезд этого типа. 
Звезды типа RR Лиры широко используются для изу

чения строения и кинематики сферической и промежу
точной составляющих Галактики, причем решающее зна
чение имеют правильные данные об абсолютной величи
не этих переменных. Как известно, на протяжении деся
тилетий для звезд тина RR Лиры llринималось «формаль
но удобное» для paC~IeTOB модулей расстояния значение 
Аlр• == от,О. Е. Д. Павловской в 1953 г. удалось показать, 
что звезды типа RR Лиры заметпо слабее, чем считаЛОСI> 
(Jlp1 == от,58 ± от,1Ю. Этот важнейший результат в целом 
подтвердился всеми последующими исследованиями. Име
ются указания на некоторую зависимость абсолютной 
величины звезд типа RR Лиры от содержания элемеНТОl1 
тяжелее гелия (металличности; см. гл. У). 1'е1>1 не менее 
в большинстве рабuт последнего времени ПрИНlIмается 
JIостоянное значение абсолютной величины всех звезд 
'fипа RH Лиры (оБЫЧllО M v = +О"',а). 

Одно из последних !<апитальпых исследований строе
пия Галактики, основанное па данных о звездах типа 
HR Лиры, опубликовано Оортом и Плаутом (1975). Для 
изучения структуры центральных областей ГалаI{ТИКИ 
использовались наблюдения звезд типа RR Лиры в плu
щадках Бааде - Плаута в направлении примерно на 
центр Галактики, характеризующихся хорошей общей 
прозрачностью и, по возможности, отсутствием явиыx 

темных туманностей. Исследование аорта и Плаута осно
вывалось на 1218 переменпых типа НН Лиры в этих пло
щадках. Детально изучено распределение звезд этого ти-
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па в Галактике, определено расстояние До ее центра 
(8,7 ± 0,6 кпс). 

Интересные результаты, относящиеся к кинематике 
звезд типа RR Лиры поля, различающихся по содержанию 
тяжелых элементов, были опубликованы в 1976 r. 
Д. К. Каримовой, Б. В. Кукаркиным и Е. Д. Павловской. 
Химический состав .исследуемых переменных звезд ха
рактеризовался с помощью хорошо коррелирующего с 

металличностью фотометрического индекса (k - Ь )2, вве
денного Джонсом. Были использованы данные о собст
венных движениях н лучевых скоростях 171 звезды типа 
RR Лиры. Для каждой звезды вычислялись элементы 
оскулирующих орбит в предположении, что поле характе
ризуется центральной силой, обратно пропорциональной 
квадрату расстояния от центра Галактики; Оказалось, 
что в отношении элементов орбит звезды типа RR Лиры 
подразделяются на две группы с различным химическим 

составом. Примерно нормальное содержание тяжеJIЫX 
элементов [(k - Ь)2 ~ 0,17] имеют 38 звезд. Для этих 
звезд эксцентриситеты орбит и наклонения MaJIЫ (е < 0,5, 
i < 170). Для «менее меТaJIЛИЧНЫХ» звезд найдены всевоз
можные значения е и i, причем 21 % таких звезд обла
дает обратным движением в Галактике, а у четырех 
звезд ПОЛУЧИJIись гиперболические орбиты (рис. 42). 

Отметим, что по данным Батлера, изучавшего в 1975r. 
методом кривых роста химический состав 13 звезд типа 
RR Лиры галактического поля, металличность звезд этого 
типа меняется в очень ШИрОltих пределах ([Fe/H] варьи
рует от -2,17, что соответствует 148-кратному дефициту 
меТaJIЛОВ по сравнению с солнечным содержанием, до 

+0,16, что отвечает метаJIJIИЧНОСТИ, повышенной по срав
нению с солнечной на 45,%). Примерно в тех же преде
лах заключены значения металличности шаровых скопле

ний Галактики. Однако известно, что все наиболее метал
личные шаровые скопления ([Fe/H];;:' - 0,5) лишены 
звезд типа RR Лиры. Здесь вновь содержится указание 
на неоднородность ансамбля звезд типа RR Лиры поля: 
если звезды этого типа с [Fe/ Н] < -0,5 могут иметь та
кое же происхождение, что и звезды типа RR Лиры шаро
вых скоплений, то более металличные звезды типа 
RR Лиры поля, очевидно, должны иметь другое проис
хождение. О неоднородвости ансамбля говорит также не
возможность преставления наблюдаемого распределения 
звезд типа RR Лиры поля по периодам суперпозицией 
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таких распределений, найденных для звезд типа ВВ Ли
ры в скоплениях отдельно 1 и 11 класса по Оостерхоффу 
(см. обзор Б. В. Кухаркина (1975». 

Отсылаем читателя, ивтересующегося деталяМи кри
вых изменения блеска, показателей цвета, спектральвых 

(/(-02) 

:.:-. .. 
9.2 8. •• .• .• • 

I r---~-------.--

0,1 

0,0 

. . ' . 
е. •• ... . . • .~.. :е. е •• е • . .. . . . е. . 

. . ... 
е'; • .. . ., . 

о 42 11,6' 1,f/ е 

o,J ••• 
~ .~ 11,2 _-о : •.• ___ _ 
•• е • .. . . 

41 .. ,:.. •••• • . 
• :..,... • .: е ••• . . . . .... 40 

f/ 5f/ 

О) 

. . . 
1f/f/ 

tJ) 

:8 ... • • . . 
i 

Рис. 42. Связь эксцентриситета е (о) и иамонения i (6) ос купирующих 
орбит перемеиных типа RR Лиры в Галактике с индексом, характеризую
ЩIDI их метаnnичвость (по д. Н. Raримовой, во в. Rукаркииу и Е. д. Пав-

ПОВСJCой). 

характеристик звезд типа RR Лиры в течение цикла 
пульсации, к подробному обзору В. П. Цесевича (1970). 
Вопрос изменяемости периодов звезд типа RR Лиры 
затронут нами в гл. У; он также подробно рассмотрен 
В. П. Цесевичем, уделяющим, помимо этого, большое 
внимание анализу открытого С. Н. Влажно еще в начале 
века эффекта периодического изменения периода и фор
мы кривой блеска у некоторых звезд типа RR Лиры. 
В. П. Цесевич объясняет эффект Влажко интерферен
цией двух колебаний радиуса звезды, имеющих бл~зкие 
периоды. Наличие двух колебаний с близкими периодами 
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совремевиая пульсационная теория не оБЪJlсuет. По-ви
димому, ввести б6лыпую ясность в вопрос о природе аф
фекта Блажко удастся лишь на основе новых наблюде
ний и теоретических расчетов. 
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Очерк3 

ЦЕФЕИДЫ 

ю. Н. ЕФРЕМОВ 

§ 1. Введение 

Цефеиды - сверхгиганты спектральных классов F и G, 
изменяющие блеск е периодами от 1d до 6()d, изредка до 
20()d - в свое время получили от ШеПJIИ название самых 
важных звезд. Для задач исследования строения Галак
тики и установления масштабов Вселенной и по сей день 
нет более важных объектов. Кроме того, в последние го
ДЫ изучение цефеид дало нам возможность проникать не 
только в глубины пространства, но и вглубь времен. Эта 
особая роль цефеид определяется тем, что их период 
связан ео светимостью и с возрастом, а также с истин

вым (т. е. неискажеввым влиянием селективного погло
щения света на. eio пути к нам) показателем цвета, зави
симостяии, установление и уточнение которых состаВJIЯет 
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глав:вую задачу «ПрИRладных» исследований цефеид, 
имеющих цел:ью испол:ьзование их для решения проблем 
звездной астрономии. Изучение цефеид весьма важне и 
для теории эволюции массивных звезд после их ухода с 

главной последовательности, для проверки которой оно 
дает наиболее прямые данные; цефеиды, естественно, 
служат главными объектами теории пульсации. Развитие 
теории и исследования цефеид в скоплениях привели к 
тому, что в настоящее время цефеиды являются едва ли 
не наиболее изучеlПlЬ1М и понятным видом перемеввых 
звезд. Астрономы Г АИШ внесли существенный вклад 
:в со:временные представления об основных характеристи
ках цефеид; под руководством В. В. Rукаркива их ис
следованиями занимались в 1961-1970 п. и позднее 
ю. Н. Ефремов, Н. с. Николов (ИРВ), г. с. Царевский, 
Н. Н. Якимова (Гусе:ва). Результаты проведеввых иссле
дований и история изучения цефеид вообще отражены в 
обзорах ю. И. Ефремова <1970, 1974); здесь мы опишем 
современное состояние наиболее интересных проблем, 
стоящих перед исследователями цефеид. 

§ 2. Зависимость период - светимость 

Возможность определять по периоду светимость цефеид 
и путем сравнения ее с видимым блеском находить их 
расстоя:вие, позволила в свое время Хабблу установить су
ществование других галакТИR и затем доказать расшире

ние Вселенной. В настоящее время наибол:ьшее расстоя
ние, измеренное непосредственно по цефеидам (с блеском 
около 23"'), составляет около 3,2 Мпс, т. е. 1010 км. Цефеи
ды остаются ба"исом для определения и более далеких 
расстояний. С помощью запускаемоro вскоре 2,4-метрового 
космического телескопа амерИRанские астрономы наде

ются достичь цефеид в галаКТИRах - членах скопления 
в Деве (ярчайшие из них должны там иметь 27'" - 28"') 
и непосредствевво по цефеидам определить постоя:ввую 
Хаббла. 

Как будет показано в гл. IV, калибровка светимостей 
цефеид осуществляется по тем из них, которые являют
ся членами рассеяввых скоплений, и эта проблема сво
дится к определению шкалы расстояний скоплений. 
В настоящее время благодаря привлечению цефеид из 
ассоциаций, которые имеют бол:ьшие периоды, возможно 
и определение наклона зависимости период - светимость 
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по даивыи TOm!KO о цефеидах Галактики. Соrласно 
ван ден Bepry (1977), который ИСПОJIЬзовал ДlUI нахожде
ния этой зависимости 14 цефеид в 9 скоплеииsx и 3 ас
социациsx, она имеет вид Mv =-1,18-2,90IgР. Привле
чение ДОПОJIИИтеJIЬИЫХ 4 цефеид в ассоциaциsx, изучен
ных Тернером (1979, 1980>, а также 13 цефеид - пенов 
звездных комплексов приводит к формуле Му - -1,15-
- 3,Ощ Р (см. рис. 55), БJIИЗКОЙ к полученной ван ден Вер
rOM. Не следует, однако, забывать о возможности изменв
нив нуль-пункта при уточнении раоотоsиий скоплений 
(см. rл. IV). Наклон зависимости ДJIS цефеид в скоплениJIX 
Галактики не ОТJIИЧается (в пределах ошибок) от полу
чаемоrо ДlUI цефеид в ВМО и в поле IV rалактики Ан
дромеды (друrие данные менее надежиы). Серьезиых 
признаков разJIИЧИЯ параметров зависимости период

светимость в разных rалактиках по сей день не имеется 
(Ю. Н. Ефремов, Н. С. Николов (1979); Мартин, "У"орен, 
Фист (1979». 

§ 3. Зависимость период - возраст и ее примевеИИJI 

Эта зависимость является ОТНОСИТeJIЬно новым иистру
ментом исследоваииs пространственно-времеииой истории 
sвездообразования. Возможность ее существования стала 
ясной сразу же после обнаружения цефеид в скоплеииsx 
и вывода об ИХ происхождении из массивиых звезд rлав
ной последовательности, сделаииоro в 1957-1958 п. ря
дом исследователей. Теоретически форму зависииости 
период - возраст впервые вывел в 1961 r. Юиr в диссер
тации (неопуБJIИКованной), а реальное существование до
казал в 1964 r. Ю. Н. Ефремов по даииым О цефеидах 
в скоплеииsx и их коронах. По мере старения скопления 
все менее массивные звезды покидают rлавиую последо

вательность, светимость их делается все меньше, и на 

стадии цефеид периоды также становятся все меньше. 
ДействитеJIЬНО, возраст звезд, покидающих rлавиую по
CJ1едовательность, записывается в первом приБJIИжении 

wt 
кан t"", Т' а !l7t,.., Lt/3, И поэтому t со L-a/3• ПоскоJIЬКY, 

соrласно зависимости период - светимость, L 00 Р, мы 
получаем, что t со p-1/8 И 19 t == const - O,671g Р, что дает 
даже неплохое КОJIИЧественное соrласие с данными о 

цефеидах в скоплеииsx. (Сама же зависимость период
светимость выводится из сочетаииs фундаментаJIЬНЫХ 
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зависимостей масса - светимость и период - 1ШотностьJ 
Разумеется, зависимость период - возраст неприменима 
при рассмотрении эволюции даккой звезды на стадии 
цефеиды, во время которой период может и возрастать, 
и уменьшаться, хотя и не значительно. 

Теоретическая зависимость период - возраст, которую 
вывели в 1969 г. Киппеихан и Скит, имеет вид 19t = 
= 8,16 '- O,6511g Р. Весьма близкое выражение 19 t = 
= 8,16 - O,681gP получил Ю. Н. Ефремов (1978), исполь
зовавший данные об 11 цефеидах в скоплениях Галакти
ки и о 53 звездах, связанных по его мнению со скопле
ниями Магеллановых Облаков и М 31 (рис. 43>. Для боль
шинства внегалактических скоплений диаграммы цвет-

tgtг---,;--------,--------т---, 
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PIIC. 43. Зависимость период - ВО8раст ДnJI цеФеид. :КРУЖКИ - Маrenпаио
вы Облана, нвадратини - М 3t, нрестИRИ - Гanантина. 

величипа не получены, и на основании теоретических 

диаграмм для скоплений разных возрастов Ю. Н. Ефре
мов определил возрасты скоплений по их интегральиым: 
цветам и - в и В - V, предварительно применив уточ
неииую методику учета поглощения света по этим дап

ным. 

Зависимость период - возраст можно в настоящее 
время считать надежно установленной, и это означает, 
что по легко определяемому периоду мы узнаем не ТOJIь-

1(0 расстояние цефеиды, но и время, прошедшее с се 
рожденияl Таким образом, градиенты периодов или пре
обладаJiие в даииой области цефеид определенного перио
да можно интерпретировать как следствие возрастных 

отличий, а не отличий в химическом составе, как приня
то было ранее. 

Впервые, по-видимому, такой подход был применен 
Ю. Н. Ефремовым к цефеидам, изученнЬUI Бааде, Суоп 
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и Гапошкиным в юго-западной области М 31. В 1У70 г. 
он нашел, что средний период цефеид изменяется от 
ассоциации к ассоциации и увеличивается с продвиже

нием от ядра вдоль рукава, а в 1971 г. обнаружил, что 
цефеиды с БОЛЬПlИМIf периодами концентрируются у внут
реннего края рукава, который оказывается, таким обра
зом, моложе, что соответствует выводам теории спираль

ных рукавов, рассматриваемых как волны плотности 

(рис. 44, 45). 
Позднее распределение цефеид в М 31 было изучено 

детальнее (ю. Н. Ефремов (1980». Данные о возрасте 
наиболее молодых цефеид на внешнем краю рукава и 
присуreтвие О-звезд с возрастом порядка 108 лет на внут
реннем краю рукава позволили оценить скорость продви

жения волны звездообразования поперек рукава, которая 
в первом приближении должна быть близка к составляю
щей разности скоростей вращения спирального узора 11 
вещестаа, направленной перпеНДИI(УЛЯРНО рукаву. Это 
позволяет получить непосредственно из наблюдательных 
данных оценку скорости вращения спирального узора, 

крайне важную для теории. Полученное значение - около 
10 км/(с . кпс-t)-,ведет к величине радиуса коротаЦИl1 
(на котором скорости вращения вещества и спирального 
узора равны) 23 кпс, что близко к расстоянию от центра 
М 31 наиболее удаленных О-звезд, в соответствии с тео
ретическими ожиданиями. 

Оказалось, что в М 31 цефеиды всех периодов концент
рируются вместе с группировками голубых звезд в ярко 
выраженном толстом спиральном рукаве, что совершенно 

не по:х;оже на картину, наблюдаемую в окрестностях 
Солнца, в которых имеются только слабые признаки свя
зи цефеид наибольших периодов со спиральными рукава
ми. Скорее всего, это связано с положением Солнца 
вблизи радиуса коротации - близость скоростей враще
ния газа и спиральной волны плотности приводит К тому, 
что ударная волна, стимулирующая звездообразование в 
спиральном рукаве, не возникает. Для скорости враще
ния спирального узора в Галактике тогда получается 
значение около 20-25 км/(с . кпс-i), совпадающее с при
нятым ю. Н. Миmyровым, Е. Д. Павловской и А. А. Суч
новым в 1979 г. Ряд аргументов в пользу этого значе
ния привели впервые л. С. Марочник, ю. Н. Миmyров 
И А. А. Сучков в 1972 г., и накапливается все больше 
данных, что для Галактини надо привять именно эту 
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величину, а не 13 км/(с . кпс-I ), как полагал один из 
основоположников воповой теории спиральных рукавов 
JIин. 

Удаленность области М 31, в которой изучались цефе
иды, от радиуса иоротации приводит и высокой скорости -, ..... 

Рис. "~О Юrо-западвал часть rалактики Андромеды (М 31), в которой изу
чены цеФеиды. Спиральный рукав разрешен на звезды. Снимок получен 

ка 100-дюймовом рефЛекторе Обсерватории Маунт Вилсон. 

встречи волны плотности с газом; кроме того, на данном 

отрезке руиава угол его заирутки необычно велии, и по
этому велvиа составляющая разности скоростей волпы 11 

вещества, направленная перпендииулярно руиаву. Это 11 

приводит И яриим проявлениям спиральной волны плот
ности -.ионденсации цефеид в рукаве, градиенте воз
растов и т. д. С этим, возможно, связано и расщепление 
руиава (см. рис. 45). СторонниRИ представления волны 
плотности нелинейной одиночной :волной (паиетом синусо
ИДRЛЬНЫХ волн)- движущимся солитоном - рассматрива
ют, однако, рис. 45 как подтверждение их взглядов. 
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. Интерпретация различий периодов как следствий раз-· 
личия возрастов примеиима также к зависимости средних 

периодов цефеид от расстояний до центра М 31 и Га
Jrактики, обычно объясняемой градиентом химического 
состава. Скорее всего, на самом деле имеется увеличение 
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Рис. 45. Градиент наибольших (а) периодов и распределение ЦСФС1IД по
перек спиральноro P1RaBa М 31, покаааиноro Ila рис. 44. По оси аБСЦllСС 
отложены расстояния от BHy'l'peHHero края рукава. ОПj1еделеНllые для yr
ла наклона плоскости М 31 к лучу аренм. paBHoro 16. Рис. б и /l полу
чены при рааных положениях большой оси rалактИRИ; они ДСМОIIСТРИРJ-

IOT расщепление спиральноrо P1RaBa. ОДНОlfратнал ШТРПХОВllа - р>!о • 
ДВО!lнаll- Р>15 d, не ааштриховано - все периоды 
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среднего периода в 'кольце, ограниченном радиусами око
ло 5 и 8 кпс от центра, в пределах которого наблюдается 
наибольшая плотность газа и должна быть наиболее 
высока плотность молодых звезд. 

§ 4. Зависимость период - истиввый цвет 

Возможность определять по периоду не только светимость 
цефеид, но и IIСТИННЫЙ, не искаженный поглощением све
та показатель цвета делает цефеиды особенно ценными 
для исследований структуры галактик, так как не только 
существенно уточняет расстояние, но и позволяет оце
нивать величины поглощеПlIЯ в данном направлении, что 

имеет самостоятельную ценность. Первые современные 
определения избытков цвета цефеид дали Крафт n 
1960 г. и Миан в 1963 г. Проведенное в 1966 г. Ю. Н. Еф
peMoBЬUI сравнение данных Крафта, основанных на I{O
личественных измерениях (по интенсивности полосы G 
в спектре) спектрального класса, и Миана, применившего 
многоцветную фотометрию, обнаружило, что при перио
дах, меньших 1 О дней, согласие между ними хорошее, 
а затем истинные цвета Миана становятся псе краснее, 
и при периоде в 40 дней они отличаются от крафтовских 
на от,20. В модуле расстояния :)то дает различие па 
О'" ,6, что больше возможной системаТlIческой ошибки в 
определении светимости цефеид. 

С тех пор эта пробле~а стала предметом ожесточеп
ных споров. Ю. Н. Ефремов тогда же предположил, что 
более надежными надо считать результаты Миана, таи 
~aK на интенсивность спектральных линий, несмотря на 
tоответствующий их выбор, могут влиять другие факто
ры, помимо температуры, а Г. С. ЦареВСIШЙ и Н. Н. Яки
мова придерживались мпения, что это влияние незнаЧII

тельно. Цефеиды в СIюплениях, избытки цвета которых 
определяются по соседним ранним звездам, не могли раз

решить дилемму, поскольку их периоды не превышали 

'J О дней. В последнее время чаша весов безусловно екло
нилась в пользу истинных цветов, определяемых из мно

гоцветной фотометрии; скорее всего на интенсивность 
полосы G влияет еще и светимость, в результате чего 
спектральные классы звезд больших периодов оказыва
ются слишком ранними, Наиболее надежной надо, счи
тать в настоящее время зависимость период - цвет Дина, 
Уорена и Rузинса <t 978>, получивших в единой системе 
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фотометричесЮtе избытки цвета примерво дия 1.00 це
феид; о. имеет вид <В> о - < У> о = 0,461g Р + 0,27 и хо
рошо согиасуется с зависимостью, нaiдевиой ван дев Бер
гом (1.977) по 1.4 цефеидам в скоплениях и ассоциациях, 
среди которых есть теперь и четыре звезды с периодами, 

превыmающими 1.0 дней. 
Знание истинного показателя цвета необходимо.и для 

уточнения светимости цефеид, поскольку, как показал 
Сэндидж (1.958), доведя до конкретных выводов анапз, 
проделанный Ресселом и другими за 30-40 лет до 
него, из соотношений период - плотность и масса -
светимость следует, что в зависимость период - свети

мость должен входить и член, зависящий от температу
ры звезды. При данном периоде более голубая звезда 
должна быть ярче, а более красная - слабее (рис. 46). 

-2 

+2 

{l,0 {l,5 1,0 1,5 IJ-Y 

Рис. 46. Диаl'рамма цвет - светимость, иа RОТОРОЙ унааавы ввOJПOЦИОН
вые треRИ, раССЧlIтавные и. Ибеиом ;ЦПII ввевд с массами 2,25; 3; 5 и 9 
СOJIиечвых поc.nе их ухода с I'лавВОЙ посnедоватe.JIЬВОСТИ, а таюке поnо-

d d 
са нестабиnьиости (ПУВRТИР) и ливии рапоro периода (3 И3О);ЦП1I 
цефеид. ШиРIIва попосы вестабиnьиости и иамои nииий paвBOI'O перио
да опреДe.JI1l1OТ дисперсию аависимосте. период - светимость и период
цвет, ноторые IIВnПЮТСII проеRЦИИМИ на соотвеТСТВУЮ1ЦИе оси ПOJIосы вс-

стабильности. 

Несмотря на то, что наклон линий постоянного периода 
на диаграмме цвет - светимость, к несчастью, близок н 
наклону ливии нарастающего поглощения, такой вывод 
в общем подтверждается наблюдениями. При этом встает 
важная и для т~ории, И для практики задача определить 
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поло'Кение цефеиды относительно средней ~ полосы 
нестабильности на этой диаграмме (и, CJIедоватепьно, от
носительно средней линии зависимостей период - све
тимость и период - цвет), не прибеrая к давным об 
истиииых цветах. С этой целью уже MHoro лет ведутся 
поиски связи между амплитудами цефеид (точнее, откло
нениями амплитуд от среднеrо или максимальноrо для 

периода значения) и отклонениями их истиииоro цвета 
от среднеrо для периода; проблема не решена и по сей 
день. 

Такое поло'Кение дел вызывает и удивление и Да>Ке 
насмешки у ряда астрономов: крупнейшие авторитеты, 
вроде Сэндиджа и 'l'аммапна, Мадора и др., получают 
диаметральн~ ПРОТИВОПUJlожные результаты. По нашему 
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Рис. 107. Связь умонений f В 0'1' маисимапьной при данном периоде амПJIН
'1'Уды с умонениями от среднеro АЛЯ периода показаТeJllI цвета 6(B-V) 
для разных периодов. АмПJIИТУДЫ растут напево, показаТeJlЬ цвета увели
чивается кверху. Данные ДJIЯ цефеид са подчеркнуты, амплитуды их ми-

JlИМа.jIW1Ы у rолубоro края полосы вестабмьвости. 

мнению это мо'Кно связать с использованием разных за

висимостей период - амплитуда и период - цвет, а так
же и с тем, что спектральные показатели цвета MOryT 

зависеть не только от температуры, но и от светимости 

И от химическоrо состава. 

Ю. Н. Ефремов и Н. С. Николов (1979>, используя 
данные мноrоцветной фотометрии, получили результаты, 
снова непохо>КИе на выводы друrих авторов. Они наmли, 
что цефеиды с неболыпой амплитудой и синусоидальной 
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кривой блеска показывают яввое увеличевие ампли· 
туды с приближением к красной границе полосы неста
бильности, тогда как прочие звезды - слабую тенденцию 
противоположного характера: их амплитуды в среднем 

слегка возрастают к ГOJryбой границе полосы нестабиль
ности (рис. 47). Вывод этот подтверждает необходимость 
выделения цефеид малых амплитуд в особую подгруппу. 

§ 5. Цефеиды малой аМПЛИТУДLl 

В 1959 г. Пейн-Гапошкина, классифицируя цефеиды 
Магеллановых Облаков по форме кривых блеска, выде
лила среди прочих тип в, обладающий малыми амплиту
дами и симметричной почти синусоидальной кривой 
блеска. По аналогии со звездами типа RR Лиры она 
предположила, что такие цефеиды пульсируют в первом 
обертоне, и отметила, что в Галактике цефеиды такого 
типа не выделены. Однако в 1967 г. Ю. Н. Ефремов об
ратил внимание на то, что в распределении цефеllД 
Галактики по амплитудам имеется минимум при ЗНаче
нии от,75 (в синих лучах), а звезды с меньшими ампли
тудами во всем подобны цефеидам типа s Магеллановых 
Облаков. Периоды цефеид Сз, как правило, не превыmа
ют 5 дней. Группу цефеид со сходными характеристика
ми выделила в 1966 г. Е. Н. Макаренко, но она отпесла 
к ним и ряд цефеид с периодами около 9 дней. ДЛJI ко
торых типичны симметричные l(ривые блеска; эту группу 
она считала аналогичной группе С по Эггену, выделяемой 
JШIПЬ по симметричным кривым блеска. 

Существование группы малоам:плитудвых цефеид на 
первый взгляд естественно объяснить наличием у отно· 
сuмых К ней цефеид неразрешенвых спутников. Действи
тельно, сейчас у нескольких цефеид с малой амплитудой 
доказано присутствие неразрешснной компоненты, однако 
они сохраняют асимметричную кривую блеска и большой 
наклон восходящей ветви. КовцептраЦИ1l у :малых перио
дов и пробел, отделяющий цефеиды Сз от обычных це
феид в распределении по амплитудам, также необъяс
ии:м:ы с этой точки зрепия, не говоря уже о том, что при
сутствие достаточно яркого дЛЯ ВЛИIIВИII на амплитуду 

спутника сказалось бы на спектральных и цветовых ха
рактеристиках. 

Диаграмма амплитуда - период показывает, что ДOJШ 
цефеид Сз среди прочих цефеид нарастает с уменьшением 
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периода, и можно считать, что при периодах, меньших 

2-3 дней, к ИШrI относятся практически все звезды. При 
меньших периодах и массах пе'J,'JIИ эволюционного трека 

уже не заходят в предeJIы полосы нестабильности (см. 
рис. 46>, и это наталкивает на предположение, что цефеи
ды cs находятся на стадии первого пересечения полосы 
нестабиn:ьности на пути от главной последовательности, 
а не на петлях трека, как остальные цефеиды. Возможно, 
что пульсации с большой ампJlИТУДОЙ возникают TOn:ЬKO 
пocn:е того, как звезда побывала в стадии красного сверх
гиганта, на которой в наружных ее слоях развивается 
конвекция, приводящая к их обогащению гелием. Не 
исключено также (хотя и не имеет пока теоретического 
обоснования) предположение, что именно при первом 
пересечеиии полосы нестабильности слева направо звезда 
пуn:ьсирует в обертоне. Это пересечение занимает сущест
венно меньше (на один - два порядка для разных масс) 
времени, чем последующие, и поэтому находящихся на 

этой стадии цефеид должно быть соответственно меньше, 
а периоды их должны быстро возрастать. Действительно, 
среди цефеид Сэ находятся две звезды (SZ Кассиопеи и 
~y Кассиопеи) с рекордно быстрыми увеличениями пе
риода. 

Гипотеза о быстром движении цефеид Сэ слева на
право по диаграмме цвет - свеТИМ9СТЬ до сих пор не 

привлекла внимания теоретиков, хотя Тейлер в 1970 г. 
нашел, что в цефеидах, соответствующих первому пере
сечению эволюционным треком полосы нестабиn:ьности на 
диаграмме, содержание гелия действительно должно 
быть меньше (наблюдательная проверка этого обстоя
Ten:ЬCTBa очень трудна), а Сабадош (1977) подтвердил 
вывод о существенно большей у цефеид Сэ не стабильности 
периода. 

С этих позиций можно объяснить и связь уклонении 
амплитуд и цвета цефеид, полученную Ю. Н. ЕфреМОВЫАJ 
и Н. С. Николовым (см. рис. 47), если еще допустить, 
что раскачка колебаний при вступлении в полосу неста
бильности происходит медленно, а прекращевие колеба
ний при выходе из нее быстро. Тогда цефеиды Cs, быст
ро двигаясь слева направо, должны при этом увеличивать 

амплитуду (см. рис. 47), а у нормальных цефеид, боль
шинство из которых движется налево~ должна наблю
даться более слабая тенденция к росту амплитуды с 
уменьшением показателя цвета. 
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Полярная звезда с амплитудой от,09 в желтых лучах 
долгое время выделялась малой амплитудой даже среди 
звезд Сз, но в последние годы открыто несколько цефепд 
с амплитудами от,! - 0"',2, и обособленность самой яркой 
и близкой цефеиды исчезла. Среди них УRажем на 
V 810 Cen - цефеиду с наибольшим в Галактике перио
дом (около 125d

), являющуюся 1{ тому же членом рас
сеянного скопления Stock 14. Правда, для окончательного 
;,\оказательства принадлежности этой звезды к цефеидам 
нужны еще дополнительные наблюдения. Трудность об
наружения переменности с малой амплитудой приводит 
н тому, что большинство таких цефеид относятся к яр
RИМ близким (относительно!) звездам, и истинное их 
число должно быть весьма велико. 

Вполне возмоншо, что именно среди них надо искать 
«недостающее звено» - звезды переходного типа между 

цефеидами и переменными типа б Щита. Последние на
ходятся на стадии ухода с главной последовательности 
J'I' обладают малыми (от,3 и меньше) амплитудами, как 
и цефеиды Сз. Как уже отмечалось, мы считаем, что I{ 

этому типу относятся все цефеиды с периодом, меньшим 
3d, и, возможно, что они заполняют весь интервал перио
дов от 3d до Qd ,2, а пульсирующие переменные звезды 
более коротких периодов в полосе нестабильности назы
ваются уже звездами типа б Щита. Возможно, что к пред
ставителям недостающего звена относится HD 129708 с 
периодом 2d,4 дня и амплитудой от,3, спеI{ТР которой 
(F2-3 11, или Fm) больше похож на спеI(ТР звезд типа 
б Щита, чем на спентр цефеид. 

§ 6. Цефеиды с двуии периодами 

Небольшая группа цефеид, пульсирующая одновременно 
с основным периодом и обертонами, привлекает в послед
нее время все большее внимание. Их известно сейчас 
немногим более десятка, однако в интервале периодов 
2-3 дня они составляют 40% всех цефеид. Хотя интер
претация большого рассеяния точек на их кривых блеска 
присутствием второго периода давно не вызывает сомне

ний, природа таких цефеид долгое время оставалась не
ясной. Оценки их массы, основанные на возможности 
определить (из отношения периодов) пульсационную 
постоянную Q = Р ~ip, DVИВОДИЛИ к величинам порядка 
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1-2 солнечных, втрое меньшим, чем должны быть у 
потомков В-звезд - обычных цефеид, ивысказывалась 
гипотеза, что двухпериодные цефеиды как раз и явля
ются переходным звеном к «звездам типа RR Jlиры на
селения 1». Проблема была решена, когда было доказапо, 
что !( этому типу цефеид относится V 367 Щита (рис. 48), 

Ог------------,j-------------.--

13 Q~29JO УМ' Во! 

' ... 

-10,2 1-----------
15 

DJ ~ ___________ ~ ____ ~ ______ ~ __________ _J '. 
IJ 1,0 /l,5 

Рис. 48. Кривые блеска бимодальной цефеиды V 367 Щита. а) Колебание 
с периодом 6 дией, на которое наложено колебание с вторичным перио
дом. б) ПредстаВJIение 'Уклонений от кривой, изобра,кенной на рис. 48, а, 
периодом в 4 ДИII. в) Кривая uлеCllа с OCIIOBHblM периодом, очищенная от 

рассеяния точек, связаНlIОI'О с 118ЛИ'lием вторичноl'О периода. 

являющаяся членом рассеянного скопления NGC 6649 
(см. гл. IV). По полученной из принадлежности к скоп
лению светимости звезды Ю. Н. Ефремов и П. Н. Холо
пов (1975) оценили ее массу в 6!Ие; соответствие звезды 
зависимости период - возраст также говорило о принад

лежности се 1{ обычным (<<классическиы�>)) цефеидам. 
Правда, цефепда имеет почти ту же яркость, что и яр
чайшие звезды главной последовательности скопления, 

хотя обычно она ярче на 1'" - 2"'; это обстоятельство, 
а также отсутствие данных о лучевых СI(ОРОСТЯХ не 
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позволяет считать членство цефеиды в скоплении окон
чательно доказанвым *). Период (основной) у V 367 Щи
та существенно больше, чем у известных ранее двух
периодных цефеид, и это позволило ю. Н. Ефремову и 
11. Н. Холопову получить важный для теории вывод о 
возрастании с периодом пульсационной постоянной. Сто
би (1977) заключает, что принадлежность V 367 Щита 
к обычным цефеидам требует существенной модификации 
теории пульсации. 

Причина появления у звезды одновременно двух пе
риодов остается неясной, и Стоби отмечает, что постоян
ство амплитуды и периодов V 367 Щита, прослеженное 
на интервале в 50 лет, не согласуется с rипотезой Стел
лингверфа, согласно которой такие цефеиды находятся 
на стадии переключения мод пульсации. Правда, умень
шение амплитуды вторичного колебания найдено у 
TU Кассиопеи, и это, возможно, говорит о том, что дли
тельность этой стадии не превышает нескольких со
тен лет. 

Во всяком случае не вызывает сомнения родственность 
двухпериодвых цефеид и звезд групп Св; они концентри
руются при одних и тех же значениях периодов, кривая 

вторичного колебания (см. рис. 48> у двухпериодных це
феид обычно синjсоидальна и имеет небольmyю ампли
туду. Это лишвий аргумент в пользу того, что звезды Св 
пульсируют в обертоне. Для решения проблемы важно 
учесть, что звезды Св, как правило, голубее, чем нор
мальные звезды того же периода <см. рис. 47), а двухпе
риодвые, по-видимому, могут иметь любой цвет; периоды 
цефеид Св обычно быстро увеличиваются, а у двухпе
риодных цефеид, по-видимому, не показывают значитель
ных изменений. Не означает ли это, в paMI<ax высказан
ной выше гипотезы о природе цефеид Св, что двухпериод
вые цефеиды двигаются справа налево по полосе неста
бильности и, пульсируя С основным периодом, почему-то 
сохраняют также и колебания в обертоне, с которым они 
впервые пересекли полосу нестабильности при движении 
от главной последовательности, причем этой особенностью 
обладают лишь цефеиды наименьших масс? Теоретикам 
следовало бы рассмотреть вопрос о связи моды пульсацип 
с направлением эволюционного движения звезды по диа-

*) Полученные в 1980 r. лучевые скорости подтверждают член
ство V367 Щита в NGC6649 (Прu-м. В .. 1Сорр.). 

149 



грамме цвет - светимость. Не находятся ли бимодальные 
цефеиды в поворотных точках эволюционных треков? Для 
ответа на поставленные вопросы нужны надежные дан

ные о локализации этих цефеид в полосе нестабильности, 
равно как и уверенность в том, что изменения периодов 

цефеид связаны с эволюционным перемещением по 
диаграмме. 

§ 7. ИзмеВJIемость периодов цефеид 

Согласно теоретическим ЭВОЛЮЦИОННЫl\1 трекам, цефеиды 
пересекают линии постоянного периода, и поэтому их 

периоды должны возрастать при движении направо и 

убывать при движении налево по диаграмме цвет - све
тимость со скоростью, определяемой скоростями измене
ния температуры наружных слоев 11 радиуса. Так, 
соглаоено расчетам Хофмейстер, выполненным в 1965 Г., 
цефеида, вступающая в полосу нестабильнnсти с периодом 
в 1d,8, увеличивает ero со скоростью 0,0014 (в долях пе
риода) за 100 лет, а с периодом 12d,4 - со ш{оростью 
0,027 долей периода за 100 лет. Дальнейшие перемещения 
в пределах llO~OCbl нестабильности: по петлям эволюцион
ного трека дают уже на один - два цррядка меньшую 

СIЮрОСТЬ изменения периодов. 

Понятно, что непосредственно наблюдаемые измене
ния периодов цефеид не могут быть эволюционными уже 
потому, что часто у одной и той же звезды обнаружива
ются скачки периода любого знаI,аj однако среднее из
менение периода за большой интервал времени может 
носить эволюционный характер. Определенное решение 
данного вопроса имело бы исключительно важное значе
ние, поскольку это единственная надежда непосредствен

ного наблюдения эволюционного изменения характери
стик звезд. Лишь через полсотни лет можно будет 
заметить признаки эволюционного покраснения цефеид 
наибольших периодов на пределе точности наблюдений. 
Заметим также, что уже этим определяется важность 
слежения за периодами цефеид даже самыми примитив
ными средствами и публикации моментов максимумов 
даже б Цефея, полученных невооруженным глазом. Слу
чаи потери счета эпох (т. е. прошедших с какого-то мо
мента полных .циклов - эпох) и невозможности однознач
ного решения вопроса о изменяемости периодов встреча

ются уже не только среди звезд тица RR Лиры, но и у 
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цефеид. Это одна из причин необходимости наблюдений 
возможно большего числа переменных звезд, в целесооб
разности чего напрасно сомневаются нехоторые теоретихи; 

это одна из немногих задач астрономии, в RОТОРОЙ 
любители могут и ныне принести реальную пользу 
наухе. 

В сущности, определенные ухазания на то, что изме
нения периодов цефеид имеют отношение н эволюции, 
были получены еще П. П. Паренаго <1956> в его мас
сической работе, в RОТОРОЙ он нашел, что величина АР / Р 
возрастает с увеличением Р, т. е. с увеличением массы 
возрастает и снорость движения звезды по диаграмме, 

нан и требует теория. Он установил, что периоды изме
няются сначнообразно и в промеЖУТRах сохраняют по
стоянное значение, причем одииАRОВО часто встречаются 

хан увеличение, тан и уменьшение периодов. 

После этой работы, в RОТОРОЙ П. П. Паренаго нашел 
таите, что графи изменения периода о-с ни в одном 
случае нельзя представить параболой, позволяющей оце
нить схорость его вехового изменения, о систематичесRИХ 

изменениях периода, Rазалось бы, уже говорить бъшо 
нельзя. В последнее время, однако, нанаПJIивается число 
примеров, хогда сначнообразные 
изменения периода разного Il-сг------. ----, 
знана на большом интервале +4 d • .. 

времени приводят R прогрессив- Q .~. • 
но:м:у изменению периода и ло- • • • • 
маная линия на графие о-с -4 ••• 
вьется вонруг параболы, соот- -8 
ветствующей непрерывному '--IJ:::1J.:-:'/J---:4:-!::DD::---Il~-+м.....I'Il-.J 
равномерному росту или уменъ- е 

шению периода. Рио. '9. График }'Моиеиий 
о-е иабnюдаемоro момеита 
М8JCоимума RU Жирафа от ВЫ
чио.пеииоro о поотояииым пе
риодом. Поо.пе 1898 r. период 
уменьшаетоя 00 окороотью 

04,1 8а 100 лет. По оои або
циоо отложены эпохи, т. е. 
nремя, И8меряемое в перио-

дах 8ве8ДЫ. 

Именно тан выглядит гра
фин о-с (рис. 49>, построен
ный Ю. Н. Ефремовым дЛЯ RU 
Жирафа, знаменитой цефеиды, 
резко уменьшившей D 1964-
1966 гг. амплитуду измене
ния блеСRа {Г. В. Зайцева, 
В. М. Лютый, Ю. Н. Ефремов (1972}). Полученное по не
му веновое уменьшеНIIе периода соответствует движению 
звезды налево по диаграмме цвет - светимость, и даже 
имеются данные о соответствующем уменьшении ПОRаза
теля цвета звезды. По-видимому, мы здесь имеем необыч-
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во быстрое движевие звезды справа валево, связаввое с 
происшедшим в ней на стадии KpaCHOro сверxrиrанта пе
ремешивавием вещества, о чем roворит ее уникапьный 
дпя цефеид угперодный спектр, и в 1964 г. она ВЫШJIа на 
гравицу попосы нестабипьиости. Вековое уменьшевие 
периода SV JIИСИЧRИ (на 254 с в год), соответствующее 
теоретичеСRОЙ СRОрОСТИ движения звезды напево, нашеп 
в 1979 г. Ферви. Просмотр графиков о-с ДJlЯ цефеид 
ПОRазывает, что ТaRая их интерпретация возможна в ряде 

спучаев и действитепьно допжна быть осуществпена. 
В цепом вопрос непьзя, однаRО, считать решенвыи. 

Сабадош (1977) отмечает пюбопытные мучаи неоднократ
ного возвращения звезды к одному и тому же значению 

периода; это могпо бы говорить о том, что звезда в сред
нем эвопюцио.вирует вдопь пивии ПОСТОJIВноro периода. 

Он попагает, что о возможности этого говорит построен
ная в 1964 г. ю. Н. Ефремовым (1968) сводная диаграм
ма цвет - светимость ДJlЯ скоппений, содержащих цефеи
ды. Современные теоретические представпеиия депают 
это, ОДНaIЮ, маповероятным. Поскопьку эвопюционные 
изменения периодов почти тонут в пr,yме стохастических 

флуктуаций, а скорости и направпения движения звезд 
разных масс и на разных участках эвопюционного трека 

резко разпичны, картина измеияемости периодов и допж

на быть весьма спожной и неоднозначноЙ. Видимое от
сутствие эвопюциовных изменений у одних звезд впопне 
возможно, и точно так же можно с уверенностью считать 

эвопюционными изменения периодов у других звезд. 

Мы видим, что достигнутое в 196й-х годах понимание 
природы цефеид и их места в звездной эвопюции позво
мет испопьзовать их как мощное средство почти непо

средственной проверки наших представпений о происхож
дении и развитии звезд. По своей информативной емко
сти цефеиды можно сравнить топько со звездIIыии 
скоппенияии: они ПОЗВОJIJlЮт нам найти расстоJIВИJI, из
бытки цвета и косвенным образом массу и возраст, при
чем в первом прибпиженИи достаточно опредепить период 
по одноцветным набпюдеииям. Правда, дм этого набпю
деиия допжны быть растянуты на нескопько месяцев, 
но суммарное копичество тепескопиого времени, требую
щегося дпя опредепения периода, намного меньше, чем 

дпя построения диаграммы цвет - вепичива ДJlЯ скоппе

ния, и возможно одновременное изучение десятков и со

тен цефеид. Дпя гаПaRТИК, пежащих далее Магепаиовых 
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ОБЛ8RОВ, построение диаграмм цвет - величина для скоп
ления остается недостижимой мечтой. 

Надо надеяться, что понимание этой новой роли це
феид приведет к возобновлению их исследований в близ
них галактиках и, например, расстояние галактики в Тре
УГОЛЬВИRе переставет быть основанным на данных Хаббла 
1929 г. История звездообразования может быть раскрыта 
и будет раскрыта для всех трех десятков галактик, в ко
торых цефеиды уже более 30 лет доступны крупней
шим телескопам. 
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Очерк4 

НОВЫЕ ЗВЕЗДЫ 

В. П. АРХИПОВА 

Среди разнообразных представителей класса переменных 
звезд характерную группу составляют новые звезды. 

В настояюцее время известно около 200 таких звезд в на
шей Галактике и .около 300 в туманности Андромеды. 
В других галактиках, составляююцих Местную систему 
галактик, открыто около 60 новых. В среднем каждый 
год в нашей Галактике открываются одна - две новых, 
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хотя вспыхивает их, конечно, значительно больше. Из
вестно, что в туманности Андромеды ежеrодио вспыхи
вает около 30 новых звезд; в нашей Галактике менее 
надежные, чем для тумавности Аидромеды, оценки дают 
от 50 до 200 вспышек новых в rод. 
К типичным: новым звездам относят эруптивные пе

ременные, испытавшие вспыmку блеска с амплитудой не 
м:енее 6т лишь один раз на протяжении истории их на
блюдеЩIЯ. Средняя амплитуда вспыmки новой составляет 
11т. Повторные новые 'отличаются от типичных новых 
:наличием: двух или более (до пяти!) вспыmек за послед
ние 100-150 лет. Интервал врем:ени м:ежду их вспыш
кам:и составляет от 15 до 80 лет. В последние rоды 
Ю. П. Псковский обнаружил, что некоторые хорошо изу
ченные типичные новые уже вспыхивали ранее на про

тяжении человеческой истории. Интервал врем:ени м:ежду 
их вспыmками порядка 1000 лет. 

В Г Аит исследования свойств и закономерностей 
вспышек новых звезд были начаты еще в 30-е rоды, коrда 
Б. А. Воронцов-Вельяминов заня:JIСЯ систем:атизацией 
наблюдательных даииых и поискам:и закономерностей в 
кривых блеска новых. Он составил первый каталоr новых 
звезд и атлас кривых блеска по всем: опубликоваииым: 
наблюдениям:, получил лоrарифм:ические коэффициенты 
кривых блеска, показавшие большое разнообразие форм 
кривых и скоростей падения блеска после максимум:а. 
Им бьш открыт эффект ярких полос И8JIYЧения в спект
рах новых и дрyrих звезд с сильными эмиссионными ли

ниям:и, существенно влияющий на оценки звездных ве-
личин таких объектов. • 

В 40-е rоды в общих чертах стали известны характе
ристики новых эвезд и rлавные законо:м:ерности их Фото
:м:етрическоro и спектральноrо поведения во время вспыш

ки. Блаrодаря работам Мак Лафлина, Пейн-Гапоmкиной 
и др. были установлены связи м:ежду различными харю.
теристиками новых. Мак Лафлин выделил основные 
участки кривой блеска, с каждым: из которых связана 
соответствующая спектральная стадия новой. Пейн-Га
поmкина дала классификацию новых звезд по скорости 
их развития после всnыmки. Наиболее важна для астро
номов открытая Мак Лафлином: зависимость скорости па
дения блеска новой после максим:ум:а от светимости звез
ды в максимуме, известная сейчас как зависимость Мшах, 
е" rде е, - время падения блеска новой на зm ОТ MaKCJiI-
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мального. Эта фундаментальная связь является одним из 
главных средств определения расстояний до новых звезд, 
а также до ближайших галактик. Уточнение этой зави
симости неоднократно выполнялось за последние десяти

летия, в том числе по новым звездам, открытым в туман

ности Андромеды и в Магеллановых Облаках. 
Новые звезды в Галактике обычно концентрируются 

н полосе Млечного Пути. Сильно выражена их концент
рация также к области на небе в направлеНИIl центра 
Галактики. Эти свойства видимого, а также простраи
ственного распределения изучались Б. В. КукарIiИНЫМ, 
который в 1949 г. впервые определил параметры подси
стемы новых звезд, поназав, что подсистема новых отно

сится к промежуточной составляющей Галактики. 
Продолжая исследование строения различных подсистем, 
А. С. Шаров в 1968 г. детально изучил строение подси
стемы новых звезд в туманности Андромеды (М 31). Он 
показал, что вблизи ядра М 31 новые образуют почти 
сферичеСI{УЮ подсистему, а на расстоянии 3-5 IШС от 
ядра подсистема новых превращается в npомежуточную. 

Возможно, что в нашей Галактике новые звезды вблизи 
ядра также образуют более сферическую. подсистему, 
чем в окрестности Солнца. К сожалению, для нашей Га
лактики мы можем изучить достаточно полно строевие 

подсистемы новых лишь в небольшой окрестности Солн
ца радиусом 1-1,3 кпс. 

А. С. Шаров обратил внимание на то, что в туманно
сти Андромеды несколько новых звезд не подчиняется 
общепринятой зависимости Мтах, ta, и предположил, что 
эти звезды находятся не в туманности Андромеды, 
а в межгалактическом пространстве. Указания на суще
ствование новых звезд на очень больших расстояниях от 
ядра нашей Галактики, существенно превышающих ее 
размеры, имелись также и ранее. Пока вопрос о сущ~
ствовании межгалактических новых остается открытым. 

Работе по изучению подсистемы новых в М 31 в силь
ной степени способствовало увеличение числа известных 
новых в М 31 в результате систематических обзоров ту
манности Андромеды, выполненных на обсерваториях 
Маунт Вилсон (США), Асьяго (Италия), а с 1967 г. ве
дущегося на Крымской станции Г АИШ с помощью 
50-сантимеТРОВОГQ менискового телескопа и на обсерва
тории Латвийской АН при помощи 1, 2-метрового 
телескопа Шмидта. В результате работ на последнем 
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инструменте за период 1967-1979 ГГ.' А. С. Шаров и 
А. R. Алкснис открыли около 20 новых звезд в М 31. 

Следует упомянуть, что в Г АИШ, кроме новых в ту
манности Андромеды, были открыты две новые звезды, 
принадлежащие нашей Галактике. В 1960 г. М. В. Са
вельева по спектру, полученному на 50-сантиметровом 
телескопе с объективной призмой, открыла Новую в со
звездии Щита (FV Sct). в 1969 г. Новая в Стрельце 
(У 3465 Sgr) была открыта также по спектру В. П. Ар
хиповой и О. д. Докучаевой. Они совместно с Т. Г. Ни
кулиной восстановили кривую блесна этой звезды, более 
никем не наблюдавшейся, и оценили ее светимость 
в максимуме. 

С начала 6О-х годов в исследовании новых звезд на
метилось направление поиснов подходящих фотометриче
ских систем для наблюдения новых как 'объектов с силь
ными эмиссионными линиями, а также направление 

инфракрасной фотометрии, до того временn: еще не при
менявшеЙся. В спектральных наблюдениях новых основ
ное внимание привлекало изучение туманностей, сбро
шенных новыми звездами, и детальные наблюдения 
спектральной эволюции звезды после вспышки. Как и 
везде в астрономии, при исследованиях новых стали 

применять самые современные методы наблюдений. 
Исключительное значение для понимания природы 

новых звезд и причин их вспышек имели обнаружение 
'У'океРО?4 в 1954 г. двойственности Новой DQ Нег 1934 г. 
и последующее открытие двойственности у ряда других 
новых. В самое последнее время была обнаружена двой
ственность Новой RR Pic 1925 г. Это позволило, в част
ности, получить первые достоверные оценки массы новых 

звезд. Оказалось, что массы нопых нсвеЛИIШ и сравнимы 
с массой Солнца. 

После очень важных работ Крафта (1964) и Пачин
ского (1965>, построивших модель НОВОй как тесной двой
ной системы, решение вопроса опричинах вспыmек но
вых стало рассматриваться в непосредственной связи 
с этой моделью и последующими ее уточнениями. Было 
показано, что система новой состоит из белого I<арлика, 
окруженного оболочкой в виде диска, содержащего ве
щество, которое перетекло от другой, красной, компонен
ты системы, заполняющей свою поверхность Роша. 
Вспышка новой рассматривается сейчас как результат 
дисковой аккреции вещества на белый карлик (или нейт-
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ронную звезду, как предполагается для рентгеновской 
Новой MonX-1> (см. гл. П. 

Столь значительные успехи в интерпретации явления 
новои были бы Нf!ВОЗМОЖНЫ без детального изучения 
различного 1'ИПU новых :шсзд, веныивuиIIнlхx за последние 

20 лет. 
Развитие исследований новых звезд в Г АИШ было 

неразрывно связано с оснащением Г АИШ новыми астро
номическими инструментами в период ввода в строй ново
го здания на Ленинских Горах и строительством Нрым
СКОй станции ГАИШ в горах вблизи Бахчисарая (1953-
1958 гг.>. 

В 1960 г. вспыхнула яркая, очень быстрая Новая 
V 446 Her. Наблюдения ее спектра в течение 6 месяцев 
после открытия были выполнены М. В. Савельевой на 
RРЫМСI<ОЙ станции Г АИШ. Ряд спектральных наблюде
ний НОвой звезды такой длительности был осуществлен 
в Г АИШ впервые. Обработка высококачественного на
блюдательного материала позволила детально изучить 
изменение интенсивности непрерывного спектра по мере 

падения блеска и исследовать поведение эмиссионных 
линий. Наиболее полные наблюдения этой звезды были 
осуществлены именно в Советском Союзе. Нроме 
М. В. Савельевой, звезда изучалась также коллективом 
наблюдателей на RРЫМСI\ОЙ астрофизической обсер
ватории. 

В 1963-1965 гг. большой ряд спентралыIхx наблю
дений вспыхнувшей в начале 1963 г. быстрой Новой 
V 533 Нег был выполнен В. Т. Дорошенко на Rры:мской: 
станции Г АИШ. Помимо изучения непрерывного спектра 
и эволюции линейчатого спектра ею были основательно 
исследованы физичесние условия в оБОЛОЧI(е новой на 
очень поздней небулярной стадии - спустя 2 года после 
вспышки. Были оценены такие параметры оболочки этой 
новой, I(aK температура и плотность, определено содер
жание в оболочкс нскоторых химичеСIШХ :элементов. 

Аналогичное изучение спеl(тра очень медленной Но
вой HR Дельфина, вспыхнувшей в 1967 г., по наблюда
тельному материалу, таl(же полученному при помощи 

5Q-сантиметрового менискового телескопа RрЫМСI(ОЙ стан
ции Г АИШ, было выполнено в работах студеНТОlt астро
номического отделения МГУ Л. Н. Rараваевой в 1968 г. 
и О. В. Дурлевич в 1978 г. HR Дельфина имела необыч
но длительную предмаксимальпую стадию, продолжав-
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mуюся почти полгода. Как было ПОlшзано л. и. Антипо
вой, необычный характер ее поведения был связан с бо
лее длительноii, чем у других новых, стадцей истечения 
вещества из звезды lIосле вспышки. Это привело к об
разованию небулярной оболочки с большой массой, не
обычной для новых звезд. Оценка массы оболочки 
HR Дельфина согласно Л. И. Антиповой дает ~on = 
= 10-29Лф, тогда как обычно новые сбрасывают не более 
10-5rolф в виде расширяющейся оБОЛОЧI<И. Свойства 
HR Дельфина заставили пересмотреть некоторые сложив
шиеся представления о механизме сброса оболочек новых 
звезд (Фредъюнг, 1971). 

"у Новой Дельфина была впервые обнаружена поля
ризация света, обусловленная рассеянием излучения 
звезды на пылевых частицах, окружающих звезду (см. 
ниже). Последующие наблюдения других новых также 
показали, что излучение новых звезд в заметной степени 
поляризовано. 

В последнее десятилетие произошло стремительное 
расширение спектрального диапазона, в котором изуча

ют новые. "Ультрафиолетовая область спектра с длиной 
о 

волны А. < 3000 А стала доступна благодаря наличию 
орбитальных астрономических обсерваторий. Первые 
внеземные наблюдения новых были выполнены на лета
ющей обсерватории ОАО-2 в 1970 р. Наблюдалась мед
ленная Новая FН Змеи. Было обнаружено, что излучение 

о 

в области длин волн 1430-3000 А вначале отсутствовало 
и появилось примерно через 2 месяца после вспышки 
новой, а длина волны максимума излучения постепенно 
смещаJIась с течением времени в сторону более корот
ких волн. 

Необычайно важным в астрофизике и в физике новых 
звезд было неожиданное для астрономов открытие аме
риканскими учеными Гейзель, Клейнманом и Лоу ИН
фракрасного излучения новых. Первыми новыми звез
дами, наблюдавшимися в инфракрасном диапазоне от 0,8 
до 10 мкм, были HR Дельфина, V 1229 Орла, FH Змеи. 
"у первых двух звезд - HR Дельфина и V 1229 Орла -
интенсивность инфракрасного излучения не была особен
но велика, однако данные наблюдений нельзя было ин
терпретировать иначе, чем наличием теплового излучения 

нагретой до 300 К (у HR Дельфина) и 900 R (у V 1229 
Орла) пылевой оболочки, оиружающей новую. Наиболее 
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полно развитие пылевой оболочки удалось проследить по 
наблюдениям FН Змеи, проведеННЬnI в 1970 г. Оказалось, 
что интенсивность инфракрасного излучения изменяется 
иначе, чем интенсивность оптического. Она достигла 
макси:м:у:м:а через 100 дней после максимума в видимо:й' 
области спектра. В то время FН Змеи была одной из 
ярчайших звезд на «инфракрасном» небе, имея на длине 
волны 10 мкм звездную величину - 4т,0. Вместе с тем 
в оптической области наблюдалось ослабление блеска 
звезды. 

Интерпретация большого избытка инфракрасного из
лучения новых пока до конца не ясна. Несомненно, что 
большой избыток связан с излучением пылевой оболочки, 
нагретой до температуры 1000 К, однако не решен вопрос 
о том, была ли эта оболочка (пыль) выброшена при 
вспышке или при вспыmке новой была нагрета оставшая
ся от предц!ествовавших вспышек пылевая околозвездная 

оболочка. Присутствие пыли в оболочке вонруг FH Змеи 
1970 г. наблюдалось и непосредственно по контурам эмис
сионных водородных линий. Было обнаружено большее 
покраснение удаляющейся части оболочки, чем прибли
жающейся, и оно увеличивалось с ростом цотока инфра
красного излучения. 

В конце августа 1975 г. в созвездии Лебедя вспых
нула одна из самых ярких новых звезд нашего века

V 1500 Лебедя. Ее детально наБЛIQдали в самых различ
ных диапазонах спектра. Эта новая не показала большого 
инфракрасного избытка и не образовала пылевой оболоч
ки. Ее наблюдения в Г АИШ были выполнены на раз
личных инструментах. Фотоэлектрические наблюдения 
звезды в системе UBV, продолжавшиеся до очень позд
ней небулярной стадии, lюгда блеск звезды упал более, 
чем на 10т, были выполнены В. п. Архиповой 11 

г. В. Зайцевой. Спектрофотометрия звезды на базе на
блюдений, полученных со спеI<трометром Сейя - Намио
ка, были проведены и. Н. Глушневой и В. Т. Дорошенко. 
Инфракрасные наблюдения в диапазоне 0,7-10 мкм 
были выполнены В. и. Морозом, В. и. Шенавриным и др. 
на 125-сантиметровом рефлекторе с помощью инфракрас
ного спектрометра и болометра Лоу. Спектры V 1500 Ле
бедя через 2 года после вспышки были получены 
С. ю. Шугаровым. 

Детальные инфракрасные кривые блеска были полу
чены для новой звезды !J нашей стране впервые. Эти 
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иаблюдеиия позволили построить модель излучающеi.: 
оболочки Новой V 1500 Лебедя и определить параметры 
вспых:вувшей звезды - светимость, радиус, температуру. 
Небольшой избыток иифракрасного излучеиия, наБJIЮдав
шийся у V 1500 Лебедя иа спаде блеска, был результатом 
свободно-свободиого ИЗJIYЧеиия газовой оболочки иовой 
(а не пылевой, как у FН Змеи). Следы ПЫJIевой оболочки 
иаблюдались через год после вспышки. 

В 1977 г. иаБJIЮдалась Новая в Лисичке (NQ Лисич
ки). Эта медлеиная новая испытывала сильиые колебаиия 
блеска после максимума и через 2 месяца образовала пы
левую оболочку, нагретую до температуры 1000 R. Ее 
иифракрасиые кривые блеска были получены в r АИШ 
В. И. Шенавриным. 

Изучеиие 'инфракрасного спектра новых приводит !( 

заключеиию, что пылевые оболочки иаблюдаются не у 
всех иовых звезд, а их формироваиие тесио связаио со 
скоростыо эволюции новой после максимума, т. е. со 
светимостью и формой кривой блеска. Иифракрасиые 
наблюдения позволили объясиить характер кривых блес
ка типа DQ Нег с глубоким минимумом иа иисходящей 
ветви кривой. Дальнейшие иаблюдеиия должиы привести 
к выявлеmпо связи пылевой оболочки и свойств вспы
хивающей звезды. 

Наряду с распространеиием иаблюдений новых в ип
фракрасный диапазон, в последние годы были проведены 
радионаблюдения оболочек иовых. Было обнаружено ра
диоизлучеиие от HR Дельфииа и FН Змеи иа длинах волп 
9,5 мм, 3,7 и 11,1 см. Наблюдалась также V 1500 Лебедя 
на трех длинах волн и другие новые. Все исследовав
шиеся новые имеют радиоспектр теплового происхожде

ния, возниш\ющий в небуляриой оболочке, сначала опти
чески толстой для радиоизлучеиия. По мере расширеиия 
ту:маниости оптическая толща умеиьшается, и ту:маИИОСТJ, 

становится оптически топкой. ДЛЯ HR Дельфина иа ча
стоте 8085 ГГц, оболочка стала тонкой через 5 лет, для 
V 1500 Лебедя - через ·1,2 года после вспышки. Радио
наБJIЮдения позволяют оценить параметры оболочки и 
сделать заключеиия об ее структуре иезависимо от оп
тических даииых. 

Большие успехи были достигиуты В последние два 
десятилетия в области изучеиия морфологии оболочек 
иовых звезд. Наблюдения тумаииостей, сброшеииых ио
выми, выполиенные через миого лет после вспышки, поз· 
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волили построить физическую модель их оболочек. Наибо
лее важной для этой цели была работа А. А. Боярчука 
и Э. Р. Мустеля, проанализировавmиx фотографии обо
лочки вокруг DQ Her 1934 г. на протяжении трех деся
тилетий. после вспышки. Они пришли R заюпочеиию, что 
оболочка состоит из нескольких четко фиксируемых эле
ментов структуры: двух полярных конденсаций, располо
женных на концах «полярной» оси оболочки, и эквато
риальных поясов, или колец. Оболочка вытянута вдоль 
полярной оси. Подобная же структура оболочки была об
наружена у Новых V 603 Орла 1918 г., Т Возничего 
1891 г., HR Дельфина 1967 г., FH Змеи, LV Лисички 
1968 г. Э. Р. Мустель связывает подобную структуру 
оболочки новой со структурой магнитного поля в системе 
новой звезды. Следует отметить, что теоретические рабо
ты, предсказывавmие наличие диска вокруг вспыхиваю

щей звезды, получили после исследования А. А. Боярчука 
и Э. Р. Мустеля сильную наблюдательную поддержку. По
строенная недавно Э. Р. Мустелем картина вспыПIRИ но
вой В системе тесной двойной ввезды достаточно хорошо 
объясняет всю совокупность наблюдаемых закономерно
стей при вспышке новой. 

В 60-70-е годы большие успехи были достигнуты в 
изучении химического состава новых звезд. В первых 
работах химический состав оболочек новых анализировал
ся по эмиссионному спектру в небулярной стадии 
с применением методики анализа химического состава 

планетарных туманностей. Было обаружено сильное пре
выmение содержания элементов С, N и О над нормаль
ным (солнечным) в оболочках пяти новых. Э. Р. Мустель 
и Л. И. Антипова впервые использовали для анализа 
химического состава новых абсорбционные предмакси
мальные спеIttры DQ Her 1934 г. и HR Дельфина 1967 г. 
и получили содержание химических элементов непосред

ственно в атмосфере звезды. Они также нашли сильный 
избыток содержания элементов С, N и О по отношению 
к содержанию металлов (в 10-100 раз). Л. И. Антипова 
подтвердила аномальное содержание атомов С и N путем 
измерения интенсивностей полос поглощения CN, наблю
давПIИХСЯ у некоторых ноnых после максимума блеСJШ. 
Относительное содержание металлов в новых lfC отли
чается от нормального для зве:щ главной последователь
ности. А. А. Боярчук методом кривых роста, применен
ным к спектру V 1500 Лебедя, также получил аномально 
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большое содержание Не, С, N и О в атмосфере новой. 
Теоретические расчеты Старфилда показали, что атомы 
С, N и О играют очень важную роль в явлении вспышки 
новой, и содержание этих элементов должно быть повы
шенным в отделяющейся от звезды оболочке. Наблюдения 
обнаружили и более тонкие особенности химического со
става: так, содержание атомов азота в экваториальных 

кольцах выше, чем в полярных шапках. 

Все определения химического состава повых находятся 
в качественном согласии с моделыо, развиваемой в пос
ледние годы. Вспышку связывают с нарушением тепловой 
устойчивости белого карлика в системе двойной звезды, 
испытывающего аккрецию вещества со скоростью 10-8-
10-8 rolе/год, вызванным второй, более холодной, компонеп
той, заполняющей свою полость Роша. Нарушение теп
лового режима приводит к термоядерному взрыву и сбро
су части вещества горячей компонентой. Если, ОДНQIЮ, 
среди новых звезд имеются одиночные (ряд исследовате
лей склонен считать одиночной Новую V 1500 Лебедя), то 
в модели такой новой постулируется аккреция межзвезд
ного вещества на белый карлик. Однако у V 1500 Лебедя 
наблюдались фотометрический период 3,4 ч и его изме
нения, которые трудно объяснить в рамках гипотезы 
одиночной звезды. 

Следует отметить, что очень слабым местом теории 
вспышек новых долгое время было почти полное отсут
ствие информации о спектрах новых перед вспышкой. 
Лишь у Новой V 603 Орла 1918 г. имелся спектр перед 
вспышкой, полученный с малой дисперсией и к тому же 
недодержанный. Спектр не содержал наких-либо спект
ральных линий, и его интерпретация поэтому была не
ясна. Теперь имеются данные еще о двух новых перед 
вспышкой: спектр HR Дельфина за 7 лет до вспышки и 
спектры V 533 Her 1963 г. за 2 года и за несколько ме
сяцев до вспышки. По непрерывному спектру они похожи 
н/\ спектр 0- или ранней В-звезды снебольшим покрас
нением. Линии в спектрах обеих звезд не обнаружены. 
Имеются УIiазания на то, что с приближением к моменту 
ната строфической вспышки звезда становилась горячее. 

О состоянпи новой перед вспышкой можпо судить 
также по ее наблюдениям в состоянии минимального 
блесна спустя много лет после вспышки. Такие наблюде
ния, проведенные с помощью крупнейших телескопов 
мира, также показывают, что в минимуме блеска новая 
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йм:ее't ТaI{<lй же спеR'1'р, xaR и очень горячая RарmtRовая 
звезда. В минимуме блеСRа видны таRже линии спеRтра 
второй холодной Rомпоненты. 

В минимуме блеСRа у новых звезд (RpoMe двойствен
ности) еще в 50-х годах uыло открыто явление быстрых 
хаотичеСЮIХ ВСПЪJJIIСI{ с нсuольшой амплитудой. В пос
ледние roды это нашло естественное объяснение в рам
Rax гипотезы аRнреции. Очень быстрые изменения блеска 
с временами от нескольких десятков секунд до десятков 

минут были при нисаны газодинамическим вихрям в дис
ке, окружающем белый карлик, и вращающимся в нем 
по кеплеровским орбита,м. Более длительные фотометри
ческие изменения можно связать с переменностью Rpac
ной компоненты - СПУТНИRа белого карлика. 

Эруптивные звезды - возможные предшественники 
планетарной туманности. В последние десятилетия ОТ
I{РЫТО несколько эруптивных переменных звезд, новопо

добных по изменению блеСI{а и по ряду при знаков при
числяемых к возможным ПРОТОIIланетарным объеI<там, 
т. е. звездам, сбрасывающим газовую оболочку, Rоторая 
может стать впоследствии планетарной туманностью. 

Первой в исторической последовательности является 
FG Стрелы. Эта переменная звезда находится точно в reo
метрическом центре планетарной туманности Не 1-5, 
имеющей размеры 3011. Фотографические наблюдения ее 
блеска за период с 1890 по 1960 г. показали, что блеск 
звезды непрерывно рос и увеличился па 5т за 70 лет. 
Наряду с изменением блеСЮ1, звезда систематически из
меняет свой спектр. Ero изменения были прослежены от 
В4I в 1954 до G5I в 1978 r. Исследование FGСтрелы в 
1965 Г., выполненное Хербигом и А. А. Боярчуком:, по
казало, что звезда, возможно, сбрасывает новую оболоч
ку. Как было установлено при дальнейщем изучении 
звезды, проведенном Лангером, Крафтом и Андерсоноы�' 
атмосфера звезды в 1969 г. приобрел а чеТlше ПрИЗllаIШ 
аномального химичеСIЮГО состава, что выразилось в по

явлении многочислеНllЫХ силыIхx линий редIюземелыIхx 

элементов. Объясненис набшодавшегося пеRУЛЯРНОГО ли
нейчатого спектра было дано в ряде теоретических работ, 
связавших феномен FG Стрелы с общей проблемой нук
леосинтеза в звездах. 

Спектральные и фотометричеСЮIе наблюдения FG Стре
лы систематически проводятся на ряде обсерваторий: 
в ЛИRСRОЙ обсерватории в США (изучени~ спентра 
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с ВЫСОIШЙ дисперсией), в 30ннеберге, в ГАИШ <фотометри
ческие набтодения>. На Крымской станции ГЛИШ с 1967 
по 1979 п. В. 11. Архипова и Г. в. Зайцева получили 
свыше 400 фотоэлектрических оценок блеска звезды при 
помощи 6<>-еантиметрового рефлектора. Их наблюдения 
показали, что возрастание блеска в ЖСJIТЫХ лучах пре
кратШIОСЬ в 1970 Г., а в синих и ультрафиолетовых - еще 
раньше, и в пастоящее время блеск растет только в ItpaC
ной области спектра. Это связано с продолжающимся 
ОXJIаждением 8везды со CRоростью примерно 400 К в год 
и происхоДJIЩИМ из-за этого пере распределением энергии 

в ее спектре. 

С 1975 г. у FG Стрелы 'IeTRo ОUОЗНU'ШJIИСЪ периодиче
ские колебания блеска с ПОСТСl1СШlO воарастающим пе
риодом. Ашшитуда колебаний маI{симальна в ультрафио
nетовых лучах и достигает 0"',7. Коnебания блеска непе-, 
риодического характера набnюдались у звезды на 
протяжении всей ее фотометрической истории, однако 
периодический характер они приобрели лишь недавно в 
связи с вступnением 8везды в попосу нестабиnьности на 
диаграмме спектр - светимость. Перемещевие FG Стреnы 
внутри полосы нестаБШIЬНОСТИ к ее низкотемпературной 
границе имеет следствием рост периода пуnьсаций - этот 
набnюдательный факт служит блестящим подтверждени
ем пуnьсациоииой теории. Период колебаний блеска за 
5 пет (с 1973 по 1979 п.> увеnичИJIСЯ с 60 до 90 дней. 
Применение теории пуnьcаций к наблюдениям FG Стрелы 
позвоJIИJIО оценить ее массу. 

Туманность, окружающая FG Стрелы, была изучена 
в работах Хенайза, Фоnкнера, Бесселя и др. Было най
дено, что по своим параметрам - поверхностной яркости, 
размерам, пnотности - она может быть отнесена к разря
ду старых планетарных туманностей, находящихся на 
поздней стадии расширения. Если источник ионизации 
в настоящее время отсутствует, то высвечивание туман

ности доnжно стать заметным в течение одного - двух 

десятилетий. Однако имеющиеся, правда, не очень надеж
ные, указания на двойственность FG Стреnы заставnяют 
с осторожностью относиться к такому прогнозу. 

Среди других эруптивных ввезд, сбросивших туман
ности в резуnьтате вспышки за последние 15 пет, наибо
лее известны V 1016 и V 1329 Лебедя и ИМ Стрелы. 
у всех трех звезд сходные фотометрическая и спектраль
ная истории. После вспышки их спектры похожи ва 

{М 



спектр планетарной тумапности. Все три имеют большие 
lIзбытки инфракрасного IIзлучения, делающие их очень 
яркими источниками в диапазоне длин волн около 

10 МКМ. Последнее обстоятельство роднит внекоторой 
степени эти эруптивные объекты с медленными новыми 
типа FH Змеи. 

V 1016 Лебедя до 1965 г. была' холодной звездой 
еПСJСТРnЛЬНОГО класса Ме с НрIЮ вырашеuпыми призна
IШМlI этого ~шасса (полосы ОIШСИ ванадия в спеltтре по
ГJIOщения, H<Z в спеитре излучения). Она была слабее 
15т и было мало сведений о ее поведении до этого года. 
В июле 1965 г. ее блеси увеличился до 11т, и у нее по
явился :ЭIIIПССИОННЫЙ спектр, напоминающий спектр пла
нетарнон тумапности невысокого возбуждения. Эмисси
онные линии водорода, гелия, [ОПI], [FеП], [NеIIП были 
очень интенсивными, а непрерывный спектр весьма слаб. 
Через несиолько лет после вспышии было обнаружено 
сильное инфракрасное и раДИОИЗ,лучение звезды. Ин
фракрасное излучение V 1016 Лебедя возникает в двух 
пылевых оболочиах с существенно различными темпера
турами - 200 и 900 R. После ВСПЫШI<И блеск звезды поч
ти постояп.ен и в спеитре растет степень возбуждения. 
Полосы поглощения окиси ванадия и титана продолжают 
наблюдаться и после вспышки. 

Физичесиие характеристики V 1016 Лебедя указывают 
на то, что очень горячая звезда возбуждает туманность. 
Туманность расширяетс}} со СIЮРОСТЫО 34 км/с. Относи
тельпо происхождения тумаUНОС1'И и I(ратности звезды 

в настоящее время ведется жарка!! дискуссия. Группа 
итальянских исследователей во главе с Маммано считает, 
что V 1016 Лебедя относится к типу двойных, так назы
ваемых симбиотических звезд, у которых система состоит 
из горячего субкарЛИltа и позднего гиганта, окруженных 
общей протяженной оболочкой. В рамках такой гипотезы 
туманность, дающая сейчас эмиссионные линии в спектре 
V 1016 Лебедя, образована в результате стационарной по
тери массы поздним гигантом со скоростью 10-~ в год 
в течение примерно 1000 лет. Пылевая оболочка - также 
результат истечения вещества холодной компоненты. 
Ионизацию в туманности, по этой гипотезе, создает го
рячий маленький спутник гиганта - звезда с температу
рой около 50 000 R. 

Другая гипотеза о природе V 1016 Лебедя исходит иа 
предположения, что звезда - одиночная. До вспышки она 
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была холодным гигантом, который терял массу путем 
истечения, вокруг него за 1000 лет сформировалась око
лозвездная пылевая оболочка с температурой около 
200 R. В результате резког~ нарушения равновесия темп 
потери вещества гигантом сильно увеличился, и в 1965 г. 
звезда сбросила газовую оболочку. Она и образовала рас
ширяющуюся тумаl1НОСТЬ, дающую сейчас эмиссионный 
спектр. Пылевая оболочка с температурой 900 К либо 
была выброшена при вспышке, либо сформировалась пу
тем сгребания вещества околозвездной оболочки. Обна
жившееся после сброса ядро М-гиганта имеет темпера
туру порядка 50000 К и обусловливает ионизацию ту
манности. Вещество продолжает течь, I<aK показывают 
наблюдения, со скоростью 105 к:м/с и пополняет массу 
туманности, догоняя ее. Радиоизлучение возникает в 
ионизованной области туманности. Такова современная 
картина формирования планетарной туманности из оди
ночной звезды-гиганта позднего спектрального класса. 

Другой объект - V 1329 Лебедя - в отличие от 
V 1016 Лебедя, без сомнения, является двойной звездой. 
Это широкая пара, состоящая из позднего гиганта М 8 
и горячей звезды НИЗI<ОЙ светимости. Вспышка на 3т в 
1964 г. привела к открытию V 1329 Лебедя как звездооб
разной планетарной туманности низкого возбуждения. 
При дальнейших исследованиях выяснилось, что звезда 
имеет сильный инфракрасный избыток в области 1-
10 мкм И спектр ее аналогичен спектру V 1016 Лебедя. 
После вспышки блеск звезды продолжает изменяться с 
периодом 96<1. В r АИШ систематически ведутся наблю
дения этого объекта в оптической и инфракрасной обла
стях. Возможно, ЧТО в случае V 1329 Лебедя мы имеем 
пример формирования планетарной туманности в системе 
двойной звезды. Двойные ядра у туманностей известны, 
хотя и весьма мало исследованы. 

Наконец, третий объект - НМ Стрелы - открыт в 
1976 г. в r АИШ о. Д. Докучаевой на фотопластинке, 
полученной ею совместно с Б. Балamем J!:a обсерватории 
Пискестето в ВИР. После исследования фотометрической 
истории объекта оказалось, что НМ Стрелы вспыхнула 
в 1975 г. на 6т, став объектом Н-й видимой звездной 
величины, а до вспышки, вероятно, испускала линию Иcz, 
будучи очень красной, т. е. была звездой Ме, как и 
V 1016 Лебедя. После вспышки блеск сохранился на уров
не максимального, испытывая при этом заметные флук-
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туации с амплитудой до от,5. Спектр звезды напоминает 
спектр планетарной туманности HeBblcoKoro возбуждения. 
у ИМ Стрелы открыто инфракрасное и радиоизлучение. 
Первые исследования блеска и спектра ИМ Стрелы вы
полпены в Г АИШ о. Д. Докучаевой, В. п. Архиповой и 
В. Ф. Есиповым. Инфракрасные наблюдения проводятся 
о. г. Тарановой и Б. Ф. Юдиным. 

Поиски двойственности звезды привели к открытию 
полос СО и И2О, возникающих, вероятно, в атмосфере 
холодной компоненты. Модель ИМ Стрелы, ПОС'1'роенная 
по совокупности оптических, инфракрасных и радиона
блюдений, представляет двойную звезду, красная компо
нента которой окружена пылевой околозвездной оболоч
кой. Детали модели пока не все ясны. В частности, ro
рячая компонента может иметь характеристики звезды 

Вольфа - РаЙе. Исследования звезды продолжаются на 
крупнейших обсерваториях мира. 

Три рассмотренных выше объекта - ИМ Стрелы, 
V 1016 и V 1329 Лебедя своим фотометрическим поведе-, 
нием очеllь напоминают симбиотические звезды. Однако 
амплитуда вспышки ИМ Стрелы слишком велика для 
симбиотической звезды. Симбиотические звезды не имеют 
в максимуме блеска и после Hero значительных инфра
красных избытков излучения. Их блеск быстро ослабе
вает после максимума. Между тем у V 1016 Лебедя, как 
и у V 1329 Лебедя, максимум блеска сохраняется уже 
15 лет, а у ИМ Стрелы - около 5 лет. Они находятся в 
числе сильнейших источников инфраI(расного излучения. 
Все эти особенности, а также появление в максимуме 
блеска небулярноro спектра выделяет данные звезды из 
группы обычных симбиотичесRИХ звезд и заставляет их 
считать отдеnьвой группой эруптивных переменных, но
воподобных по характеру вспышки, но не похожих на' 
обычные новоподобные звезды. В настоящее время больJ 
шинство исследователей склонно их рассматривать как 
звезды, находящиеся непосредственно на стадии сброса 
оболочки, которая через некоторое время может стать 
обычной планетарной туманностью. I 

FG Стрелы не имеет аналогов по ФотометричеСI(ОМУ' 
и спектральному поведению и относится к уникальным 

переменным звездам. Возможно, эта звезда приближается 
к стадии красного гиганта, за которой может последовать 
сброс оболочки, и предшествует в :эволюции объектам типа 
ИМ Стрелы. 
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r л а n а lУ 

МОЛОДЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ ГРУППИРОВКИ 

Ю. Н. ЕФРЕJVОВ 

, 

§ 1. Введенне 

Звезды распределены в пространстве весьма неравно
мерно, образуя группировки самого разного размера и 
с разным числом члепов. Кратные звездные системы на
считывают от двух звезд, вращающихся вокруг общего 
центра масс, до шести-восьми. Беднейшие рассеянные 
скопления состоят из нескольких десятков членов, бога
тые включают тысячи звезд. Шаровые скопления насчи
тывают сотни тысяч звезд, концентрация звезд к их цент

ру резко возрастает, а размеры их вместе с внешними 

областями (так называемой короной) доходят до 100-
150 пс. Таковы же обычные размеры и звездных ассо
циаций, которые, как правило, не выделяются непосред
ственно на фотографиях среди звезд фона. Лишь иссле
доваНIIЯ спектров или переменности блеска звезд поз
воляют установить, что поверхностная плотность горячих 

звезд высокой светимости (спектрального класса О) И/ИЛИ 
быстрых неправильных переменных звезд (типа Т Тель
ца) в области ассоциации существенно больше, чем вне 
ее. Вопрос о присутствии в ассоциации звезд дрyrиx типов 
остается дискуссионным. От его решения зависит и ответ 
на вопрос, является ли ассоциация динамически устой
чивой. Звезды в скоплениях бесспорно связаны взаимным 
тяготением, хотя могут медленно терять наиболее быст
рые члены. 

Возраст звездных скоплений может быть самым раз
ным - от 10' до 1010 лет, тогда как все ассоциации очень 
молоды, возраст их не превышает 107 лет, и во многих 
случаях в них наблюдаются признаки продолжающегося 
звездообразования. Области, охваченные звездообразова
нием, содержащие сотни звезд класса О и ионизованный 
ими водород, могут иметь диаметр до 0,5 кис и больше; 
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их называют сверхассоциациJIМИ ИJIИ ко:шшексами Н 11. 
В последнее время накапливается все больше аргумен
тов за то, что такие же размеры могут иметь и группи

ровки с возрастом до 108 пет - звездные комплексы. 
Предельно велик возраст (сравним с возрастом Га

лактики) наиболее богатых - шаровых СI{оплениЙ. 
Рассеянные скопления, по-видимому, образовывались и 
в отдаленные эпохи, но наибо~ее старые из них не до
жиnи до наших дней, растеряв всех своих членов, осо
бенно при сближениях с массивными rазовыми ,облака
ми, населяющими галактический диск. Недаром все ста
рые рассеянные скопления (возраст их доходит до 
5 ·109 пет) находятся па расстояниях порядка 1 кпс от 
плоскости Галактики - у тех, орбиты которых лежали в 
этой плоскости, не было шапсов уцелеть. В нашей Га
лактике нет или почти нет молодых шаровых скоплений, 
однако они имеются в соседних галактиках; особенно 
'шого их в ближайшей I< нам неправильной галактике
Большом Магеллановом Облаке. Предметом этой статьи 
будут звездные группировки всех видов, за исключением 
старых шаровых СI<оплений (им посвящена следующая 
глава) и кратных звезд. 

Изучение звездных группировок является той узловой 
проблемой астрофизики и звездной астрономии, которая 
одинаково важна как для понимания физики и эволюции 
звезд, так и для понимания строения и эволюции звезд

ных систем. Звезды, образующие группировку, имеют 
общее происхождение (образование ее при случайной 
встрече звезд - исключительно маловероятное событие), 
примерно одинаковые возраст и химический состав. Это 
означает, что только ра3JIичие в массах определяет раз

личие в положении звезд скопления на диаграмме 

цвет - светимость, которая связывает поверхностную 

температуру звезды с количеством излучаемой ею энер
гии. Эта диаграмма служит главным средством сравнения 
с наблюдательными данными теории строения и эвоnю
ции звезд, позволяющей вычислить эвоnюциоввые изме
нения температуры (цвета) и светимости звезд разных 
масс и химического состава. Понятно, что наблюдаемая 
диаграмма цвет - светимость (даnее просто диаграмма) 
должна быть изохроной, на которой располагаются звез
ды разных масс, но одного возраста. 

Далее, для скоплений разработаны надежные методы 
опредеп:ения расстояний, и именно на вих основана в 
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настоящее время вся шкала раоотояний во Вселенной, 
поскольку зависимость период - светимость калибруется 
по цефеидам, входящим в состав рассеянных скоплении. 
Возраст скоплений можно определить по виду их диа
грамм цвет - светимость или по интегральным показа

телям цвета; они видны на больших расстояниях и по
этому служат главным средством исследования CTpyI,Typbl 
Галактики и ее эволюции. 

Наиболее молодые звезды встречаются только в скоп
лениях, ассоциациях и звездных комплексах. Поэтому не 
подлежит сомнению вывод, со всей опре~еленностью сде
ланный В. А. Амбарцумяном (1949>, о том, что звезды 
образуются совместно, группами, хотя размеры областей 
звездообразования могут достигать нескольких сотен пар
сек. Изучение молодых звездных группировок имеет пер
востепенное значение для решения проблемы звездооб
разования. 

Положение звезд того или иного типа на диаграмме 
скопления позволяет решить вопрос об их эволюционном 
статусе, что особенно важно для переменных и пекуляр
ных звезд (ю. Н. Ефремов (1974». Членство в скоплении 
позволяет оценить светимость, избытки цвета, массу, 
возраст и даже химический состав звезд, и во многих 
случаях, особенно для звезд больших масс, это един
ственный источник таких сведений. 

И конечно же, изучение строения и эволюции звезд
ных группировок, этих деревень и городов на НОlIтипеп

тах галактик, интересно и само по себе. 
В настоящей главе мы остановимся в первую очередь 

на тех аспектах изучения молодых звездных группиро

вок, в которых существенный вклад внесен учеными 

ГАИШ. 

§ 2. Единство провсхожденвв в структуры 
:Jвездных скоплений 

На диаграммах рассеянных скоплений главная последо
вательность (ГП) отделена широким пробелом от крас
ных субгигантов, имеющих примерно ту же светимость, 
что в 'верхний конец главной последовательности в данном 
скоплении. От скопления к скоплению эта светимость 
меняется в широких пределах. У шаровых 'Скоплений ГП 
поворачивает вправо вверх при почти одинаковой 
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у разных скоплений СВСТIШОСТИ и без разрыва переходит 
в ветвь субгигантов и гигантов. Теория звездной эволю
ции оБЪЯСНJlJIа эти особенности диаграии теи, что звез
ды покидают главную последовательность (на которой 
источникои их энергии служит превращение водорода 

в гелий в их ядрах) после истощения водорода в ядрах 
теи быстрее, чеи больше их масса: звезды больших 
масс скачком, а звезды иалых иасс иедленно переходят 

в область красных сверхгигантов и гигантов. Чем менее 
яркие звезды еще остались на ГП, тем больше возраст 
скопления (подробнее см. обзоры п. Н. Холопова (f976) 
ию. Н. Ефреиова (1976». 

ТаIШМ образои, различия диаграмм рассеянных и ша
ровых скоплений объясняются б6льшии (и примерно 
одинаковыи) возрастом шаровых скоплений; на ранней 
стадии развития диаграммы шаровых скоплений не от
nичались от диаграмм молодых рассеявных скоплений. 
Звезды большой массы в шаровых скоплениях ныне на
ходятся на практически ненаблюдаемой стадии эволюции 
(нейтронные звезды или черные дыры), и нет необходи
мости в допущении, что они изначально отсутствовали 

в этих скоплениях. п. Н. Холопов, подчеркивая важность 
этого вывода, однии из первыi заключил, что молодые 
богатые скопления Магеллановых Облаков, бывшие кам
нем преткновения для массификаторов скоплений, яв
ЛЯЮ'reя просто молодыии шаровыии скоплениями, в на

шей Галактике отсутствующиии или, как он считает 
более вероятныи, скрывающииися за пылевыии облака
ми. Этот вывод, вытекающий не только из характера 
диаграии, голубого интегрального цвета и в некоторых 
случаях - присутствия цефеид, ныне полностью под
твержден результатами изучения распределения звездной 
плотности - богатые иолодые скопления БМО полностью 
подобны динаиически старыи шаровым скопленияи Га
лактики, так же сильно концентрируются к своеиу 

центру, хотя в среднем несколько уступают ии по 

маоое. 

Весьиа интересен вопрос о тои, почему в Магеллано
вых Облаках иолодые шаровые скопления составляют 40% 
. от общего числа шаровых скоплений, а в Галактике и 
М 31 - не БOJIее нескольких процентов. ПО инению 
ю. Н. Ефреиова (1976, 1979> это объясняется отсутстви
еи в ~агеллавовых Облаках спиральной струитуры, ко
торая по совреиенныи представлениям связана с волной 
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повыmенной плотности газа, стимуцирующей звездообра-
зование. Динамическое подобие молодых шаровых скоп
лений БМО, возраст которых меньше времени релакса
ции, старым шаровым скоплениям Галактики позволиет 
считать, что структура звездных группировок отражает 

структуру исходного газового облака к моменту обособ
ления протозвезд. Волна плотности может инициировать 
звездообразование в газовом облаке еще до того, как его 
плотность под действием собственного тяготения повы
сится J{ центру, и в этом случае образуется не скопление, 
а комплекс или ассоциация. В спиральной галактике 
приход волны плотности неизбежен дли областей, нахо
дящихся вдали от радиуса коротации, а внеправильной 
галактике газовые облака имеют возможность спокойно 
проэволюционпровать в скопления, хотя и в них ударная 

волна от сверхновой может помешать этому. По-видимо
му, именно отсутствие в неправильных галактиках спи
ральной волны плотности приводит К более медленному 
темпу звездообразовании и сохранению до наших дней 
массивных облаков газа, превращающихся в шаровые 
скопления. Подтверждением этой гипотезы служит то 
обстоятельство, что в галактиках М 33 и NGC 2403 с ме
нее выраженной, чем в М 31, спиральной структурой и 
меньшим сжатием газа в волне плотности, доли молодых 

шаровых скоплений составлиет более 50'% и на порядок 
выше, чем в М 31 и Галактике. Однако лишь обнаруже
ние скоплений и определение их показателей цвета в мощ
ных спиральных рукавах в М51 и М81, вполне доступ
ное крупнейшим телескопам, позволило бы сделать окон
чательный вывод - вдали от радиуса коротации в них 
не должно быть богатых голубых скоплений. Загадочна 
концентрация богатых молодых скоплений в мощном 
спиральном рукаве 84 в М 31; возможно, что они нахо
дятся далеко от плоскости, по которой прокатывается 
волла плотности. 

Таким образом, JlU:lJIIIЧIIЛ между рассеянными и шаро
выии скоплешшми - это прежде всего различия, обуслов
ленные разной их массой, а дли нашей Галактики и раз
личием возрастов. Структура же тех и других, как пока
зал в цикле многолетних исследований П. Н. Холопов 
(1968), одинакова. Начиная с 1954 г. П. Н. Холопов 
исследовал методом звездных подсче~ов строение ряда 

шаровых скоплений и установил, что они простираютси 
гораздо дальше, чем это видно непосредственно на фото-
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графиях. Затем тем же методом была исследована, при 
участии Н. М. Артюхиной, структура 11 рассеянных 
скоплений. В результате этой кропотливой работы 
п. Н. Холопов не только подтвердил вывод Шепли и 
Трюмплера о существовании у скоплений протяженных 
внешних областей - корон, но заключил, что короны яв
ляются важной особенностью структуры всех скоплений -
от самых бедных рассеянных до богатых шаровых. Струк
тура всех скоплений одинакова, причем отношение радиу
са короны к радиусу ядра возрастает с увеличением массы 

скопления от 2-3 до 10 независимо от возраста скопле
ния. Непосредственно на фотографиях выделяются лишь 
ядра скоплений, короны выделяются лишь при звездных 
подсчетах - если этому не мешают плотный фон и 
неоднородное поглощение света; иногда помогают опре

деления собственных движений звезд. 
Весьма важен полученный п. Н. Холоповым вывод 

О динамической устойчивости корон скоплений в поле 
приливных сил Галактики. С учетом наличия слабых 
звезд плотность скопления, включая корональную об
ласть, оказывается выше критической, так что короны 
образованы постоянными членами СI(оплений, а не поки
дающими их звездами. Поскольку одинаково богатые и 
обширные короны наблюдаются и у старых и у молодых 
скоплений, п. Н. Холопов заключил, что корона не по
рождается ядром,. а возникает одновременно с ним: 

структура скопления определяется структурой исходного 
газового облака, в согласии с тем, что уже говорилось 
выше. 

Вывод об устойчивости корональных областей скоп
лений привел п. Н. Холопова к заключению, что О-ас
социации, которые можно рассматривать KaI( корональ

ные области молодых скоплений, таI(же должны быть 
ДIlнамически устойчивыми. 

§ 3. Звездные ассоциации 

Проблема устойчивости звездных ассоциаций в течение 
четверти века вызывала острые ДИСI(УССИИ, поскольку из 

нестабильности ассоциаций В. А. Амбарцумян в 1952-
56 гг. сделал вывод о происхождении звезд на сверх
плотных тел. Ассоциации даже определялись I(8K распа
дающиеся звеЗДRые системы. Такой вывод следовал пз 
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предположения (оно в сущности' ~икогда не бьшо дока
зано), что в О-ассоциациях число ~езд низкой светимо
сти относительно О-звезд гораздо мен.ъше, чем в общем 
поле. 

По оценке В. А. Амбарцумящ <1953> плотность ассо
циаций не превышает плотности окружающего звездного 
поля, и взаимного притяжения звезд ассоциаций недо
статочно для того, чтобы удержать их вместе; за неСItоль
ко десятков миллионов лет ассоциации должны распасть

ся, приобретая перед этим форму, вытянутую в галакти
ческой плоскости. Из отсутствия такой вытянутости 
В. А. Амбарцумян и сделал вывод о том, что звезды ас
социаций уже при образовании получили скорости, на
правленные от их центра. Это предсказание расширения 
ассоциаций было сразу же подтверждено Блаау для 
группы ~ Персея, что произвело огромное впечатление 
на астрономическую общественность. Резко возрос инте
рес к проблемам звездообразования и изучению молодых 
звездных группировок. Вывод о продолжающемся в на
ше время групповом образовании звезд стал общепри
нятым. Генезис этого вывода описан в обзоре ю. Н. Еф
ремова (1976). 

Однако тогда же и вывод о низкой пространственной 
плотности О-ассоциаций и идентификация ряда ассоциа
ций были подвергнуты критике, в особенности со стороны 
Б. А. Воронцова-Вельяминова и А. и. Лебединского. 
Б. А. Воронцов-Вельяминов <1953>, в частности, отмечал, 
что постоянная связь ассоциаций с массивными газовыми 
туманностями делает их «сверхустоiiчивыми, независимо 
от степени концентрации в них звезд более поздних 
классов» . 

В 1951 г. п. Н. Холопов по!tазал, что вокруг боль
шинства звезд типа Т Тельца имеется ряд других более 
слабых звезд того же типа. Две большие Т-ассоциации, 
казавшиеся весьма разреженными, превратились в не

сколько самостоятельных ассоциаций, плотность !юторых 
оказалась сравнима с плотпостью звездных скоплений. 

Как позднее заключил п. 11. Холопов <1979>, это обстоя
тельство, равно ка!, и весьма малая дисперсия скоростей 

членов Т-ассоциаций, означает, что об их неустойчивости 
не может быть и речи. 

Однако во всех достаточно близких О-ассоциациях 
обнаружены и звезды типа Т Тельца (это обычно звезды 
классов F и G) и звезды классов В и А, равно как и 
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, 

вспыхивающие звезды (Ji~accbl к и М). :Это означает, чт~ 
«срединя пЛотность .вiездных ассоциаций roраздо выше 
той, которая им приписывалась в конце 40-х годов» 
(п. Н. Холопов (1979». В то же· время BOKpyr почти всех 
ассоциаций об:в:аружены огромные массы нейтрального и 
ыолекулярного водорода. 

С наблюдательной точки зрения вопрос о расширении 
Q-ассоциаций остается в настоящее вреыя открытым. На
блюдательные ошибки любого рода ведут к преувеличе
нию дисперсии скоростей. Наблюдаемое ныне расширение 
ыожет смениться сжатием, признаки которого также об
наруживаются у некоторых ассоциаций. Анализ движе
ИИII звезд Трапеции Ориона, проведенный в r АИШ 
"(см. п. Н. Холопов (1979», показал, что учет полн TlIГoTe
нин звездного скоплеииs, n которое они входят, приводит К 
выводу, что эти звезды не разбегаются, а описывают вы
тянутые эллиптические орбиты. Как уже говорилось, ис
следование корон скоплений привело к выводу (п. Н. Хо
лопов (1968», что О-ассоциации, которые можно рас
сматривать как короны молодых скоплений, безусловно 
стабильны. Среди них h, Х Персея и NGC 6231 - первые 
О-ассоциации, на которые обратил внимание В. А. Аи
барцу:мsи. «Если бы это стало известно в 1947 Г.,- за
ключает п. Н. Холопов (1979),- то гипотеза о динаыиче
ской неустойчивости звездных ассоциаций, возможно, не 
была бы высказана ... » 
. Так или ииаче, в HaCTomцee время вопрос о стабиль
ности звездных ассоциаций не IIВляется критическиы для 
теории звездообразования. Молодая звездная группиров
ка ыожет потерять газ под давлением излучения О-звезд 
или сверхновой и стать нестабильной, до трети звезд 
выбрасывается из скопления в процессе его первичного 
гравитационного коллапса. С другой стороны, современ
ная всеВОJIИовая астрономия установила, что существует 

:множество облаков молекулярного водорода, в которых 
условИII совпадают с требуемыми согласно теории для_ 
конденсации звезд; наблюдаются признаки и гравитаци
онного коллапса таких облаков и существованин прото
звезд, проыежуточиых по плотности между звездами и 

газовыми туманностями. 

Подвода итоги своиы тридцатилетним исследоваииsы 
звездных ассоциаций, П. Н. Холопов (1979), бывший 
когда-то убеждеииы:м сторонникоы предетавлений об их 
нестабильиости, заключает, что «звездные ассоциации-
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"-
зто возникающие звездные ско~я .(или группа таIШХ 
СI<ОШIений), находящиеся на самои -ранней стадии своего 
развития в процессе гравитационной конденсации из диф
фузного вещества». 

§ 4. 3веадвые КОJIIШексы 

Ассоциацияии, однако, можно называть и молодые звезд
ные группировки, не обнаруживающие видимой концент
рации к центру (Ю. Н. Ефремов (1976». Многочисленные 
примеры таких группировок имеются в БМО, причем 
размеры их могут быть меньше размеров шаровых СI<ОП
лений, а в среднем составляют 80 пс. Есть примеры ас
социаций, более старых, чем СКОШIения. Отсутствие кон
денсации звезд к центру в ассоциациях БМО явно не 
может быть вызвано повышением к центру последних 
IIоглощения света; признаков роста поглощения на их 

диаграммах нет. Именно за такими группировками и 
лучше было бы сохранить название ассоциаций. Эти 
группировки образуются, по-видимому, под действием 
ударной волны, пришедmей, например, от соседней сверх
новой еще до того, как в газовом облаке возникла цент
ральная конденсация. При звездообразовании под дей
ствием внешнего давления, как показывают последние 

работы, доля звезд больших масс может быть выше *), 
как и считал В. А. Амбарцумян для О-ассоциаций; внеш
ние части таких группировок, опять же в согласии с его 

выводами, могут быть гравитационно несвязанными, од
нако теория конденсации звезд из диффузионной среды 
описывает и эти особенности ассоциаций (С. Б. Пикель
нер (1970». Отметим, что сам В. А. Амбарцумян наличие 
ядер - скоплений считал обязательным признаком О-ас
социаций. 

Среди 122 ассоциаций БМО имеются и 15 более круП
ных образований со средним диаметром 225 пс, которые 
Ходж и ЛЮI(О (1970) называют звездными облаками. 
Некоторые из них (например, А 96 и А 106> являются 
группировками IrеСI(ОЛЬКИХ ассоциаций, у прочих ассо
циаций также бросается в глаза тенденция образовывать 
группы с размерами около 0,5-1,0 кпс. Бааде <1963> 
давно уже отмечал, что звездообразование идет в двух 

*) Возможно даже, что внеmиее давn:евие ЯВJIJlется необхоДJ!
иыи УСJ10Jlиеи дш! образова:вия звезд БOJ1ЫIIОЙ иассы. 
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масштабах - в скоплевиях и ассоциациях с размером 
10-100 пс и в обла~тях размером 500-600 пс, которые 
по мере старения звезд в них сливаются с фоном. 'Встре
чаемость молодых звезд в таких областях - «созвезди
ях» - Вестерлунд 11 Смит (19G4) оБЪЯСНЯЛIl тем, что они 
оGразуются либо в многочисленных быстро (З3. 100-
101 лет) распадающихся маленышх Сlюплениях, ЛIlбо (и 
это более вероятно) тем, что после ВОЗНИIшовения ДИСI<а 
«образование звезд происходит в огромных турбулентных 
облаках с размерами между 150 и 1000 пс», причем об
разуются как одиночные и кратные звезды, так и скоп

ления и ассоциации, а дисперсия возрастов звезд в таких 

облаках составляет по крайней мере 101 лет. Существо
вание в БМО полусотни конденсаций Н 1 с размерами 
300-800 пс (Мак Джи, Милтон (1966» явно подкрепляет 
эту картину. 

Комплекс горячих звезд высокой светимости и гигант
скую эмиссионную туманность 30 Золотой Рыбы 
(NGC 2070) в БМО и аналогичные им образования с абсо
лютной величиной выше -1З!n,5 в других галактиках 
В. А. Амбарцумян предложил называть сверхаССОЦlIа
циями; еще раньше этот термин употреблял Бааде. Раз
меры комплекса 30 Золотой Рыбы обычно оцениваются 
в 600 пс. Это интереснейшее образование заслуживает 
подробного описания, но пока мы отметим только, чтl) 
особенности его, включая высокую светимость, связаны с 
присутствием огромного числа очень молодых массивных 

звезд - по-видимому, в центре его находится шаровое 

сн:опление на стадии формирования (рис. 50). 
Тенденция молодых горячих звезд образовывать об

ширные звездные облака была впервые подмечена 
Б. А. Воронцовым-Вельяминовым (1953>, в частности, при 
исследовании М 33. Тогда же он говорил о непрерывном 
переходе от звездных облаков с диаметром около 500 пс 
к звездным скоплениям. Недавно в М 33 Хемфрис (1979) 
выделила 141 ассоциацию со средним диаметром 230 пс. 

Итак, области, занимаемые О-звездами с возрастом, 
не превышающим 107 лет, имеют размеры порядка 100-
500 пс, а может быть, и больше; после выгорания О-звезд 
эти области становятся неразличимы среди звезд фона. 
Через время порядка (3-5)· 107 лет самыми яркими 
звездами в них становятся цефеиды; даже если группи
ровка нестабильна, то за это время размеры ее при на
блюдаемой дисперсии скоростей 10 КИ/С возрастут от. 
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Рис. 50. Область сверхассоциации 30 Золотой Рыбы в Большом Маreллa
новом Облаке. В центре rиrаитской rазовой туманности Тарантуп 
(30 Dor - NGC 2070) находится боrатое очень молодое скопnение, содержа
щее MHOro весьма массивных звезд, в том чиспе ОКОЛО двух десятков 
звезд Вольфа - РаЙе. Это крупнейшая из известных rруппирОВОК звезд 
данного типа. B08MOIKHO. что мы имеем дело с шаровым скоплением ва 
стадии образования. Другое богатое молодое скопnение NGC 2100 иахоnит
си близ neBoro края фо·rографии. В правом верхнем и правом нижнем 

углах - огромные ОБ-ассоциации с размерами около 150-200 пс. 
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скажем, 100 до 500 :це'. Следовательно, ДОЛЖиы сущест
вовать группировки звезд с возрастом до 108 лет и ха
рактерным размером 0,5 кпс, выявить которые удобиее 
всего по леrко обиаруживаемым цефеидам - перемеИВ:Ыl.1 
звездам-сверхrиrантам; их относительные расстояния 

известиы благодаря зависимости период - светимость с 
ошибкой до 10%, а возраст - благодаря зависимости 
период - возраст (ю. Н. Ефремов <1978а» с ошибкой 
около 0,1 ·107 лет (рис. 51, 52). 

Действительно, по близости ПОЛО)l<еипя в пространстве 
и близости лучевых скоростей в Галаl{тике было выде
лено свыше' трех десятков групп цефеид (в каждую из 
них входит от 4 до десятка звезд) со средним размером 
600 пс. Помимо цефеид эти группы содержат обычно 
молодые скоплеиия, сверхгиганты, а в 12 случаях их 
составной частью являются ОВ-ассоциации (ю. Н. Ефре
мов (1978б». По-видимому, в них присyreтвует и большое 
число звезд главной последовательности, хотя выявить их 
практически невозможно. Одной из таких групп явля
ется и Местная система в окрестностях Солица, вклю
чающая две или три цефеиды и восемь бедиых скопле
ний. Судя по периодам цефеид и возможной связи 
с О-ассоциациями, дисперсия возрастов в эт~ звездных 
комплексах доходит до (3-5) ·107 лет, а возраст - до 
8 ·.107 лет (ю. Н. Ефремов (1978б». 

Конечно, выделение коикретных членов звездных 
комплексов, да и некоторых самих комплексов еще более 
неодиозначно, чем в случае О-ассоциаций, одиако само 
существоваиие их не подлежит сомнению. 

Непосредствеиио тенденцию цефеид образовывать об
ширные грyшIЫ вместе с другими молодыми объектаМJ:I 
можно показать иа примере тех областей туманиости Ан
дромеды (вне спиральных рукавов), где мало тех и дру
гих и случайное совпа~еиие прцктически исключено. 
Группировки молодых звезд со средним диаметром 480 пс 
выделил в этой галактике ван ден Берг (1964) под ие
удачным названием OB-ассоциациЙ. Оказывается, что в 
пределы ассоциации ОВ 24 попадает пять цефеид и плот
ность их здесь впятеро больше, чем в окружении, в 40 
раз большем по площади; о концентрации цефеид в ОВ 21 
говорит и сам ван ден Берг. Имеется и группа из пяти 
цефеид, не идентифицированная I{aK ассоциация. Рядом 
с паиболее молодыми цефеидами непременно имеются 
области Н 11, свидетеЛЬСТВУЮIЦИе о наличии здесь газа 
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и О-звезд (рис. 53). Характерный размер всех ЭТИХ rpуп. 
пировок - несколько сотен парсек (ю. Н. Ефремов 
(1980». 

Рис. 51. ФотоrpафИII rpуппы ммодых СНОIШений бnиз ВОСТОЧНОЙ ононеч
ности бара Боnьшоrо MarennaHOBa Обnана. 
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Рис. 52. CxeMIITII'!C"II/lIТ Нllрта той 'НС об.l1асти. БОJ!ЬШИНСТR() СНОПJJевий 
имеют возрасты 11 IIIlт.'рпаnе f • 10' - 4· 10' пет, соотвеТСТI!}'ющие возра
сту цефеид с БМЬШИМII IIСРИОДnМИ (зачерненные НРУЖНИ). цсфеиды с пе-

риодаМll, меньшими 10 двеЙ. понававы ТОЧН8Ми. 

Все перечисленные выше факты позволяют утверждать, 
что бол:Gmинство достаточно молодых объектов встреча
ется в гигантских комплексах, и это должно быть след
ствием I,рупно:масштабной дискретности в пространствен
ном распределении диффузного вещества (ю. Н. Ефремов 
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<f978б, 1979». Действительно, в последнее время выясня
ется, что в Галактике 90 % диффузного вещества на рас
стоянии около 5 кпс от центра сосредоточено в гигантсRИХ 
молекулярных облаках - комплексах На. имеющих сред
ний поперечник 40 пс и массу 5 ·105 масс Солнца. По
скольку в Галактике именно в молекулярных облаках 
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Рие. 53. цефеиды (кружки) в OB-аееоциаЦИIIХ ПОnll 1 ranаlCТИlCИ АlЩPOме
ды (обведены жирВbllUl .пиИИIIМИ укаэавы их номера). Понааавы об.nаети 
Н 11 и иаодеиеы Н 1. Примаll - боnьmаll оеь м 31. Двоltиаll IDrpиховна
обnaсти :в: II боnьшой витеиеивиоети, ордвиаРИ8ll- капой витеиеивиоети. 

сосредоточен процесс звездообразования <см. гл. VIO, су
ществование звездных комплексов неизбежно. Однако вы
деляемые по цефеидам звездные комплеI{СЫ имеют разме
ры на порядок больше, чем гигантские молекулярные 
облака <ГМО). Это, возможно, означает, что ГМО явля
ются лишь наиболее плотными частями огромных кон
денсаций атомов нейтрального водорода размером в сотни 
парсек. Действительно, в М 31 источники излучения мо-
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лекул СО, сиrЙ8.JШзйрующие о присутствии На, l1аХОДJlТСJI 
в наиболее плотных областях Н 1, а единственное пока 
известное ГМО в Большом Магеллановом Облаке нахо
ДИТСJl в центре комплекса нейтрального водорода L 48 с 
рекордной ДЛJl этой галактики плотностью Н 1. Возможно 
также, что звезды после своего образоваНИJl в ГМО сохра
НJlЮТ такую же дисперсию скоростей (5-10 км/с) , кото
рую имел газ внутри ГМО - недаром такова же и дис
пеРСИJl скоростей внутри звездных комплексов (ю. Н. Еф
ремов (1979». Это могло бы быть, например, в том 
случае, если стабильность ГМО поддерживаеТСJl магвит
ным полем, которому неподвластны звезды, или если вско

ре после звездообразовавИJl облака теРJlЮТ значительную 
массу газа (см. выше). 

Звездообразование в гигантском молеКУЛJlРНОМ облаке 
JlВЛJlеТСJl, по-видимому, процессом, тесно СВJlзанным с по

вышением внешнего давлеНИJl, и вспыхивает каждый раз 
при попадании ГМО в спиральную волну плотности, при 
приходе ударной волны от сверхновых звезд или от фрон
та ионизации, распростраНJlющеГОСJl от О-звезд, и при 
столкновении облаков. В спиральных галактиках к рука
вам концеНТРИРУЮТСJl лишь ГМО, СВJlзанные с гигантски
ми облаСТJlМИ Н 11, так что в данных галактиках звездо
образование СВJlзано прежде всего со спиральной ВOJIВой 
плотности. Это указывает и на то, что образовавие самих 
ГМО не СВJlзано с этой волной, о чем ГOBOpJIТ и оценки 
их возраста, превышающие промежуток времени между 

последовательными приходами галактической волны плот
ности (108 лет). Звездообразование, стимулированное по
вышением внешнего давлеНИJl, JlВЛJlеТСJl, очевидно, неэф
фективным процессом - в молодых звездных комплексах 
масса звезд обычно COCTaВJIJleT лишь около 10% от массы 
газа, тогда как в молодых шаровых скоплениях БМО, 
образовавmИХСJl под действием самогравитации (см. вы
ше), газа нет или почти нет. 

'Учет существоваНИJl звездных комплексов необходим 
при исследованиях структуры и кинематики ГалаItТИКИ. 
Именно наличие комплексов оБЪJlСНJlет крупномасштаб
ные отклонеНИJl скоростей звезд от круговых, не СВJlзан
ные со спиральной структурой: звезды комплекса сохра
НJlЮТ в среднем пеltУЛJlрное движение породивших их 

ГМО. Общность пространственных движений в облаСТJlХ 
с поперечником в несколы<o сотен парсек можно просле

дить по цефеидам и сверхгигавтам класса В, имеющим, 
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пап 11 цефеиды, возраст 10'-108 лет (рис. 54). R сожале
нию, :метод выделения звездных ко:мплексов по простран

ственны:м скоростя:м при:мени:м· лишь к объекта:м, лежа
щи:м: не далее 1,5-2 кпс. Естественно ожидать некоторых 
различий кине:матики, хи:мического состава и распределе
ния звезд по :масса:м у членов разных звездных ко:мп

лексов. 

Работа по выделению звездных комплексов только на
чинается, и припадлетпость к пим тех или иных объеIt-

1\ \ 

270· о 
"-

"" 
90"-

\ '" 
..!'\ \ ,,\ 

'/ J' "-
/' J \ 

о,';клс 
l' I , 

/' I 
о· 

Ijelfm/l ГQ/lQШIlUНU 

Рис. 5~. ВеJl'1'Оры пространствеивых скоростей цефеИД в окрестностях Сети
ца (0). Видно существоваllие оБШИllИЬ1Jt rpJПщ!ровок с ОБЩИМДllижеии
ем. Доnrота 00 укааывает на центр I'anaКТJl1lИ (д. Н. Каримов, Е. д. Пав-

nOBCICaJI, (1980». 

тов, да и само существование некоторых комплексов, :мо

жет не подтвердиться в дальнеЙше:м. Однако общность 
происхождения, подтверждае:мая близостью возрастов и 
сходство:м движений в пространстве объектов, находящих
ся даже в сотнях парсек друг от друга,. не вызывает 

со:м:нения. Концентрация газа в гигантских :молекулярных 
облаках неизбежно влечет за собой столь же крупномас
штабную концентрацию в огро:мных группировках и до
статочно :молодых звезд. Цефеиды позволяют выделять 
такие группировки вплоть до возраста 108 лет, и вопрос 
о существовании более старых ко:мплексов остается по!tа 
открыты:м. Воз:можно, что его удас'roЯ решить при ис
следовании тенденции к группированию у рассеявных 

скоплений, которая уверенно прослеживается по крайней 
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мере у достаточно :молодых скоплений БМО, а в нашей 
Галю{тике - в Киле и Кассиопее - Персее. Еще Шепли 
(1930) отмечал схожесть характеристик (и в частности 
ориентации больших осеЮ у скоплений, расположенных 
на небе по соседству. 

По-видимому, подавляющее большинство достаточно 
молодых звезд и скоплений можно отнести к тому или 
иному Iюмплексу (ю. Н. Ефремов (1978), и в любых 
исследованиях галактического диска это надо учитывать. 

§ 5. Рассеянные скопления и шкала расстояний 

Масштабы нашей Галактики и всей Вселенной определя
ются в настоящее время шкалой расстояний рассеянных 
скоплений. По цефеидам - членам скоплений - калибру
ется зависимость период - светимость, используемая для 

определения расстояний близких галактик, по IЮТОРЫМ 
затем находится постоянная Хаббла, скорость расшире
ния Вселенной и время, Прошедшее с его начала. Исход
ным является расстояние БЛИЗIЮГО скопления Гиад, опре
деляемое из геометричеCItих соображений. Вследствие 
близости скопления собственные движения (проекции 
пространственной скорости на небесную сферу, измеряе
мые в угловых секундах за год) его звезд достаточно ве
лиц, и можно с уверенностью определить радиант - точ

ку, к которой сходятся векторы собственных движений 
вследствие эффекта перспеI<ТИВЫ и параллельности про
странственных скоростей звезд скопления. Собственное 
движение члена скопления должно быть равно его луче
вой скорости (проекции пространственной скорости на 
луч зрения, измеряемой в Км/С), умноженной на тангенс 
углового расстояния члена скопления от радианта. Таким 
образом, угловые единицы можно приравнять к линейным 
и найти расстояние скопления. Главную последователь
ность Гиад теперь можно прокалибровать в абсолютных 
величинах, и всличипа сдвига, требуемого для совмеще
ния ГП Гиад и дnппого скопления, даст модуль расстоя
ния последнего отпосительно Гиад. Однако почти все дру
гие скопления дальше, и доступная ч~сть их ГП не до
ходит до низких свеТJlмостей, характерных для начала 
ГП довольно старых Гиnд. Выход из положения был 
предложен в конце 50-х годов, когда Джонсон и Сэндидж 
разработали современную методику определения рас
стояний зnездных 'Скоплений (в доступной форме она 
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изложена в ипиге: Ефремов ю. Н. В глубины Вселен
ной.- М.: Науиа, 1977). 

Было введено понятие начальной главной последова
тельности (НГП), на иоторой находятся звезды, еще не 
начавшие движения вправо вверх по диаграмме, связан

ного с выгоранием водорода в ядре. Звезды трех самых 
яриих в сиоплении величин уже отошли от НГП, и, от
сеиая эти ПРОiволюционировавшие верхние I{ОНЦЫ ГП, 
Джонсон И Сэндидж подстраивали !{ ГП Гиад отрез
ии ГП все более молодых. Сlюплепий, получив таким 
образом положение НГП вплоть до звезд масса О, наибо
лее яриих. ПОЛУ'lенная ими НГП и большинство после
дуЮщих определений, использующих ту же методику, 
практичеCI{И совпадают, однако и. М. Копылов, исполь
зуя расстояния несиольких СIюплений, полученные без 
привязки к Гиадам, нашел в 1964 г. положение НГП, 
иоторая в области звезд илассов В и А проходит на оm,5 
ниже НГП Джонсона. Позднее ю. Н. Ефремов и 
и. М. Копылов (1971) поиазали, что опора на Гиады мо
жет привести и систематическому завышению (в среднем 
на оm,З> модуля расстояний сиоплений, посиольиу содер
жание тяжелых элементов в Гиадах заметно выше, чем 
в среднем для рассеянных сиоплеИИЙ. В 1976 г. аналогич
ный вывод был сделан ван ден Бергом, но и этому вре
мени выяснилось, что модуль расстояния Гиад надо уве
личить таиже на оm,3, что иомпенсирует различие хими
ческого состава. Новый модуль расстояния Гиад был 
получен по собственным движениям, привязанным и сла
бым галактииам; величина этого модуля подтверждается 
также и другими результатами. 

Новое определение положения НГП по данным о вось
ми скоплениях предпринял в 1978 г. п. Н. Холопов (1980). 
Он взял новый модуль расстояния Гиад (зm,29) и с ис
пользованием среднеполосной фотометрии учел индиви
дуальные избытки цвета для звезд ряда сиоплений, в том 
числе для Плеяд; для этого сиопления и для сиопления 
воируг а Персех он, иак и ю. Н. Е'фремов и и. М. Копы
лов, нашел существенцо меньшее содержание тяжелых 

элементов, чем в Гиадах. НГП п. Н. Холопова приведе
на и химическому составу Гиад; при ПОI{азателях цвета 
В - V < от,3 она лежит на от,2-0m,6 ниже последова
тельности Джонсона, на иоторой до сих пор основана 
стандартная шкала расстояний. Использование НГП 
п. Н. ХОЛОПQва ДОЛЖНО привести R цзменению ткалы 
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расстояний для наиболе~ молодых скоплений в 0,8 раза, 
а для несколько более старых, содержащих цефеиды,
в 0,9 раза. 

Поскольку по цефеидам в скоплениях калибруется 
зависимость период - светимость, изменения в шкале 

расстояний скоплений· непосредственно отражаются на 
всей шкале расстояний во Вселенной и на постоянной 
Хаббла. Единственное, что можно сказать с уверен
постью,- это то, что систематическая ошибка в шкале 
расстояний, связанной с рассеянными скоплениями и цо
феидами, не превышает сейчас 30 %. В пользу сокраще
ния шкалы расстояний говорят данные о суперметаллич:

ности Гиад, возрастании видимых диаметров рассеянных 
скоплений с увеличением их расстояния от Солнца, обна
руженные недавно R. А. Бархатовой и о. п. Пыльской, 
И данные о цефеидах БМО, которые согласно ван ден 
Берry (1976) приводят к модулю расстояния, меньшему 
на от,35, чем среднее значение из результатов пяти дру
гих независимых методов. В пользу увеличения расстоя
ний говорит новый модуль расстояния Гиад, предвари
тельное значение поправки нуль-пункта зависимости пе

риод - светимость, полученное Е. д. Павловской и 
Д. R. Каримовой по собственным движениям 60 цефеид 
(около -от,1), и примерно такая же поправка, вытекаю
щая из связи поверхностной яркости цефеид с показателем 
цвета V -R, уточняющей определения радиусов цефеид. 

Продление до слабых величин диаграмм рассеянных 
скоплений, отбор их членов по собственным движениям, 
изучение связи абсолютных величин на главной последо
вательности с химическим составом и его определение для 

возможно большего числа Сlюплений, особенно содержа
щих цефеиды, должны уточнить шкалу расстояний. 

§ 6. pacceBHвыe СКОlШеиив и цефеиды 

В своей классичеClЮЙ монографии «Звездные скопления» 
Шепли (1930) утверждал, что для рассеянных скоплений, 
в отличие от шаровых, типично отсутствие переменных 

звезд. Особенно ПОI<азательным 6ыло для него то обстоя
тельство, что в БМО многочисленные цефеиды и рассеян
ные скопления явно избегали друг друга. Ныне, однако, 
ясно, что эти скопления (большинство из них представля
ет собой ассоциации) весьма молоды - моложе, чем це
феиды; в песколыю более старых скоплениях Бl\10 
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I1меют.ся и цефеиды 11 перемеппые краеные сверх
гиrанты. 

В сущности впервые связь между переменны:ми звез
дами и рассеявными СКОПJIениями ИССJIедована п. Н. Хо
JIОПОВЫМ (1958) в 1955 r. Он примеНИJI ДJIЯ этого остро
умный прием построения сводного СКОПJIения, приведя 
все СКОПJIения к одному радиусу и изучив распредеJIеНlIе 

переменных звезд в круге удвоенного радиуса сводного 

СКОПJIения. ОказаЛось, что к центру ТaIЮ1'О С!ЮПJIСНИЯ 
концентрируются непраВИJIьные и затмепные переменные, 

а. также цефеиды. В COCTaBJIeHHOM им списке переменпых 
звезд, проецирующихся на СI(ОПJIения, БЫJIО 16 цефеIlД, 
а вероятность их CJIучайной ПрОСIЩИИ он оцеНИJI в 0,0017. 
К сожаJIению, эта работа ВЫШJIа в свет лишь в 1958 r., 
когда веJIИСЬ уже интенсивные исследования неСКОJIЬКИХ 

цефеид в СКОПJIениях, на которые в 1956 г. обратил вни
мание Ирвин, случайно обнаружив, что U Sgr и S Nor 
находятся в СКОПJIениях. AкTyaJIbHOCTb проблемы опреде
ЛЯJIась спорами, которые ШJIИ тогда BOKpyr преДJIожения 
Бааде считать цефеиды на 1т,5 ярче (и шкаJIУ расстоя
ний растянуть вдвое), а также наJIичием первых надеж
вых данных о расстояниях СКОПJIениЙ. Как уже говори
JIOCb, цефеиды в СКОПJIениях и поныне опредеJIЯЮТ шкаJIУ 
расстояний во ВсеJIенной; они ПОЗВОJIЯЮТ ПОJIУЧИТЬ также 
важнейший материал для проверки теории ЭВОJIЮЦИИ мас
сивных звезд. Поэтому этой проБJIеме удеJIЯЮТ много вни
мания и в Г АИШ, и во всем мире. 

Доказанное работами п. Н. ХОJIопова существование 
у СКОПJIений обширных корон ПОЗВОJIИJIО поставить зада
чу поиска цефеид в даJIеких окрестностях СКОПJIений, и в 
работе ю. Н. Ефремова (1964) БЫJI дан список пяти це
феид - возможных ЧJIенов корон; ю. Н. Ефремов нашеJI 
также, что современные данные подтверждают гипотезу 

Байдельмана о связи с h и Х Персея четырех цефеид из 
далеких окрестностей двойного СКОПJIения. Эта работа по
ЗВОJIИJIа дать первые наБJIюдатеJIьные свидетеJIьства 
существования у цефеид зависимости период - вовраст: 
чем МОJIоже скопление, тем БОJIьше период входящей в 
его состав цефеиды, как и требует теория *). (Эта зави
симость ЯВJIяется СJIедствием зависимостей масса - све-

*) Позднее эта зависимость была построена по данным о 64 
цефеидах, в основном связанным со СКОПJIевиями БМО (Ю. Н. Еф
ремов (1978а». 
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ТItМОСТЬ И период - ПJIОТJIОСТЬ, из которых вытекает зави

симость период - светимость, и обратная пропорциональ
ность между возрастом скопленпя и светимостью его 

ярчайших звезд.) Зависимость период - возраст позволила 
ответить на вопрос, почему цефеиды отсутствуют в CJIИш
ком молодых скоплениях, а также поставить по-новому 

IIроблему встречаемости цефеид в ассоциациях. 
Вопрос о связи цефеид с О-ассоциациями поднЯJI 

В. А. Амбарцумян (1953>. Он отметил, что песмотря на 
большую вероятность 'связи цефеид со звездами, возника
ющими в О-ассоциациях, «распределение цефеид в плос
ности Галактини поразительным образом безразлично по 
отношеuию J( звездным ассоциациям». Т~перь это объяс
пяется тем, что членами ассоциаций могут быть лишь 
наиболее молодые цефеиды. ю. Н. Ефремов (1964) со
ставил первый список цефеид - возможных членов О-ас
социаций, содержавший пять звезд; у всех у них периоды 
превыmают 17 дней. Позднее Г. с. Царевсиий, аспирант 
В. В. Кукаркина, нашел хорошую корреляцию между 
пространственным: распределением цефеид наибольших 
периодов и О-ассоциациями. 

'Ученые Г АИШ были пионерам:и не только в установ
лении связи цефеид со скоплениями и ассоциациями, но 
и в исследовании таких цефеид. В 1963 г. по инициативе 
п. Н. Холопова в программу 70-сантиметрового рефлекто
ра Г АИШ на Ленинских горах было включено фотогра
фирование СЕ Cas - двойной звезды с расстоянием: MeiK
ду компонентами в 2" ,3, входящей в рассеянное скопле
пие NGC 7790. Как установила в 1949 г. г. А. СтаРИI(Ова, 
тогда еще студентка, обе ком:поненты являются цефеида
ми; визуальными наблюдениями на 40-сантиметровом 
рефракторе Абастуманской обсерватории она разрешила 
многолетнюю загадку квазипериодических колебаний сум:
марного блеска этой звезды. Тесная ДВQйственность пре
пятствовала фотоэлектрическим паблюдениям и звезда 
оставалась неизученноЙ. Оназалось, что при хороших 
изображениях на снимках в кассегреновском: фОltусе 70-
сантиметрового рефлеItтора возможна раздельная фото
метрия компонент СЕ Cas на ирис-фотом:етре, и в 1965 г. 
ю. Н. Ефремов и п. Н. Холопов (1965) опубликовали ее 
результаты, добавив сразу две звезды к пяти, на которых 
держалась тогда зависим:ость период - светимость. Их 
данные в 1967 г. подтвердили Сэндидж и Там:м:анн, рабо
таВШJIе на 508-саНТll1\fетрОВом рефлекторе. 
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Не меньшее значение имело исследование цефеиды 
V 367 Sct в скоплении NGC 6649. После ее открытия в 
1.963 г. область NGC 6649 была включена в программу 
'О-сантиметрового астрографа Крымской станции r АИШ, 
но определение периода оказалось очень трудной задачей. 
Лишь в 1967 г. п. п. Холопов и ю. Н. Ефремов пришлп 
к выводу, что звезда обладает двумя периодами и основ
ной период равен 6d,2930. Однако ни Тамманн, ни ван ден 
Берг, исследовавшие' звезду позднее, не согласились с 
этим выводом; каждый из них получил по одному перио
ду (5d,1.18 и 5d,255), выкидывая часть наблюдений или по
лучая патологическую кривую блеска. По-видимому, со
гласиться с отнесением звезды к группе двухпериодных 

цефеид мешало то, что наибольший период, известный в 
этой группе, до тех пор составлял 3d,7. Однако фотоэлек
трические наблюдения ван ден Берга и Мадора, опубли
кованные в 1975 г., позволили ю. Н. Ефремову и п. Н. Хо
лопову (1975) подтвердить свой вывод и для вторичного 
периода получить значение 4d,3849; при этом выбор меж
ду двумя его возможными значениями можно сделать, 

лишь используя длинный ряд фотографических наблюде
ний, включающий оценки по негативам 4~антиметрового 
астрографа и оценки, полученные В. п. Цесевичем по 
симеизской коллекции негативов, начатой в 1909 г. Через 
два года ван ден Берг, Стоби и Мадор полностью и во 
всех деталях подтвердили наши выводы. 

Значение исследований V 367 Sct определяется тем, что 
это - единственная цефеида с двумя модами колебаний 
в рассеянном скоплении. Это позволяет сразу же сказать, 
что звезды данной группы относятся к обычным цефеи
дам, молодым звездам, а не являются аналогами звезд 

типа RR Лиры в населении 1; определения их масс в 1-2 
солнечных, следовательно, ошибочны. Массу V 367 Sct по
луэмпирически можно найти двумя способами - из член
ства в скоплении и из пульсационной константы, получа
ющейся из отношения периодов, так что изучение звезды 
важно и для проблемы масс цефеид вообще. Большой ее 
период позволяет сделать вывод о возрастании пульсаци

онной постоянной ос периодом. Из всех ~ефеид эта звезда 
представляет наибольший интерес для теории пульсации. 

Отметим, что несмотря на общепризнанное значение 
исследований цефеид в скоплениях до сих пор имеются 
полноценные диаграммы лишь для двух цефеидных скоп
лений (М 25 и NGC 6087). Для ряда скоплений, в том 
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чиме NGC 7790 и NGC 6649, отсутствуют даппые о луче
вых скоростях, что оставляет членство в них цефеид не 
доказанным окончательно. 

§ 7. пере:меввыe SВe8ДЫ в :молодых скоплеВИJIX 
и ассоциациц 

Тенденция быстрых неправильных переменных звезд с 
характерными особенностями в спектре, типичным пред
ставителем I<OTOpblX является Т Тельца, образовывать 
группы - Т-ассоциации, как их назвал В. А. Амбарцумян, 
известна уже давно. Как говорилось выше, эти звезды 
обнаружены и во всех достаточно близких Q-ассоциациях. 
Практически они всегда связаны с диффузным веществом. 
При исмедованиях таких звезд постоянно обнаружив а
лось, что те из них, которые казались одиночными, либо 
не относятся к этому типу, либо ОI<ружены другими пере
менными того же типа. Исследования этих звезд и их 
группировок являют единую проблему, существенный 
вклад в решение которой внесли астрономы r АИШ. 

ДО настоящего времени сохранило значение классиче
ское исмедоваиие П. П. Паренаго (1950, 1954), который 
предпринял всесторонний анализ сведений о группировке 
переменных звезд в области Большой туманности Орионв., 
собрав или определив данные об их показателях цвета 
и величинах, спектрах, собственных движениях. На по
строенной им диаграмме цвет - величина впервые выяви
лись характерные особенности диаграмм крайне молодых 
звездных группировок - более поздние звезды находятся 
систематически выше главной последовательности. Впо
следствии аналогичный вывод был получен для ряда груп
пировок Уокером и интерпретирован как медствие их 
молодости, в силу которой менее массивные поздние звез
ды еще не успеn:и закончить гравитационное сжатие, под

ходя справа к главной помедовательности. Именно среди 
них находятся звезды типа Т Тельца и родственные им 
объекты. В 1958 г. положение этих звезд на диаграмме 
цвет - величина было изучено П. н. Холоповым; он на
шел, что они занимают широкую полосу вдоль главной 
последовательности. Впоследствии выяснилось, что влево 
от нее звезды Т Тельца попадают лишь из-за особенво
стей распределения энергии в их спектрах - эмиссионных 
линий и избытка излучения в синей части спектра, в си
лу чего они оказываются голубее, чем им медовало бы 

191 



быть при их температуре, и п. Н. Холопов (1970) привел 
ряд аргументов в поддерЖRУ' этой точки зрения. 

п. Н. Холопов при участии Н. Е. Курочкина показал 
в 1951 г., что находящиеся в районах темных туманностей 
звезды с эмиссионной линией H~ представляют 
собой быстрые неправильные переменные, подобные Т 

. Тельца. Их работа стала важным этапом на пути к вы
воду, что эти звезды встречаются только группами. 

п. Н. Холопову принадлежат первый (1950) и последний 
(1970) из опубликованных списков Т-ассоциаций. Диамет
ры этих группировок, согласно п. Н. Холопову, заключе
ны в пределах от 3 до 40 пс, а lюличество их на расстоя
нии до 500 пс от Солнца равпо 29, откуда полное число 
Т-ассоциаций в Галактике получается равным 2 ·10\ 
Ряд Т-ассоциаций имеет такую же плотность, как и рас
сеянные скопления, и отличается от них, собственпо, 
лишь крайней молодостью, точнее, продолжающимися в 
них в настоящее Ьремя звездообразованием. Плотность 
других Т-ассоциаций может быть значительно меньше, 
но тесная связь их с поглощающим свет веществом, как 

отмечает п. Н. Холопов (1970), позволяет считать, что 
многие звезды таких ассоциаций скрыты в недрах темных 
туманностей. Действительно, в последние годы исследо
вания, проводившиеся в инфракрасном диапазоне, в ряде 
случаев обнаруживают такие звезды. На гравитационную 
связь звезд в этих группировках указывает таюке и край
не малая дисперсия скоростей (не более 2 км:/с). 

Наряду со звездами типа Тельца в молодых звездных 
группировках присутствуют звезды типа UV Кита, пока
зывающие весьма кратковременные (длящиеся минуты) 
значительные увеличения яркости. Систематические по
иски этих звезд в скоплениях, пачатые :меIюиканским 

аСТРОН011ОМ Аро и продолженные затем в БЮРaItанскои 
и других обсерваториях, привели к вы}оду, что они встре
чаются в скоплениях разного возраста, в том числе столь 

старых как Гиады, но светимость самых ярких в скопле
нии звезд такого типа убывает с увеличением возраста 
скопления. Возраст вспыхивающих звезд в окрестности 
Солнца, как будто не связанных ни с какой звездной 
группировкой, должен быть, судя по их светимости, по
рядка 10' лет, так что они могут быть выходцами из бед
ных, успевших распасться скоплений. СВЯ:JЬ светимости 
с возрастом СItоплений обнаруживают и звезды типа Т 
Тельца, но в одном и тои же СI{оплении они ярче вспы-
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хивающих звезд, хотя соответствуют более рапним, чом 
звезды типа UV Кита, этапам гравитационного сжатия 
звезд. Это может быть связано с довольно значительной 
дисперсией возрастов звезд в (шоплениях, достигающей 
1 ·10' лет (Ю. Н. Ефремов (1974)). 

Многочисленные звезды типа UV Кита, обнаруженные 
в Плеядах,- бесспорные члены СIЮ1IЛения уже вследствие 
их сильной Rонцентрации R его центру,- позволили 
П. Н. Холопову заново изучить распределение в пеи звезд
ной плотности и подтвердить наличие оБIIIИРПОЙ нороны. 

На КРЫМСRОЙ станции r АИШ Э. А. Дибай провел в 
60-х годах ЦИRЛ исследовапий нометарных туманностей, 
связавпых с ГРУППИРОВRами быстрых неправильных пере
менных звезд и часто имеющих звезду подобного типа 
в своих «головах». Позднее Г. В. Зайцева и Е. А. Rоло
тилов провели там же спеRтральные и фотометричеСRие 
исследования звезд 'l'ипа Т Тельца, выявив, в частности, 
случаи весьма быстрых изменений блеСRа и интенсивно
сти спеRтральных ливий. 

АспираНТRа У. Нурманова под руноводством П. Н. Хо
лопова заRовчила в 1980 г. исследование Т-ассоциаций 
и пылевых туманностей в областях звездообразования в 
Тельце. Она изучила заRОН поглощения и обнаружила, 
что в пределах темных туманностей он нормальный, 
а вблизи молодых звезд свидетельствует о БолыIIхx раз
мерах поглощающих свет частиц. Звезды более раннего 
спеRтрального Rласса ПОRазывают более сильное погло
щение; это, возможно, связано с тем, что таRие звезды, 

будучИ более массивными, рождаются в более плотных 
частях газо-пылевых облаRОВ. ЭффеRТИВНОСТЬ звездообра
зования (т. е. ОТНОIIIение массы уже рОДИВIIIИХСЯ звезд 
R массе газа) в этой области не :Превышает 2 %; возмо"шо, 
что звездообразование сдерживается вращением облаRа и 
магнитным полем. Для звездных ассоциаций и RОМПЛСR
СОВ (в отличие от СRоплениi того же возраста) вообще 
харантерно существепное превышение массы газа пад 

массой звезд. 

§ 8. Цефеиды в авеадных RоиплеRсах 

Цефеиды в ОRрестиостях СRоплевиi долгое время не при
влеRали внимания. Даже в ГАИШ выдвинутые в 1963 г. 
аргументы Ю. Н. Ефремова о связи четырех цефеид 
с h и Х Персея было встречено СRептичеСRИ; однано через 
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год оно независимо было выдвинуто Уилди, а через два
Эгеивом. После работы Сэндиджа и Таиманна <1968> 
использование этих звезд ДШI калибровки зависимости 
период - светимость стало почти общепринятым, хотя 
сомнения в принадлежности к СIюплению обоснованы
они, очевидно, члены звездного комплекса (см. ниже). 

Наиболее надежным случаем связи со скоплением це
феиды из далеких его окрестностей является SZ Та" 
вблизи скопления NGC 1647 (на расстоянии 20,2 от его 
центра, т. е. примерно в 6 радиусах). Широта СI{опле1ll1fl 
190, рядом нет других скоплений и цефеид, ЛУ'Iевые с 1\0-

рости, а также собственные движения скопления и це
феиды очень близки. Эти аргументы содержались в работе 
ю. Н. Ефремова (1964), а в 1970 г. Тамманн привлCI{ 
SZ Tau для построения зависимости между периодом це
феиды и самым ранним спектральным классом в скопле
нии, ссылаясь на частное сообщение Беккера о связи 
SZ Tau с NGC 1647. Эта зависимость также была построе
на в той же работе ю. Н. Ефремова: она была первым 
наблюдательным указанием на существование зависимо
сти период - возраст у цефеид. 

J(ИIIIЬ через десяток лет начались исследовапия цефе
ид и скоплений из списка, опубликованного в 1966 г. 
г. С. Царевским, В. Уреке и ю. Н. Ефремовым и содер
жащего около 40 цефеид вблизи бедных скоплений. l\JJ Ir 
четырех звезд связь со СI{оплениями ныне доказана 

(TWNor, RUSct, CSVel, UYPer), многие цефеиды оста
ются неизученными. Активно ведутся и исследования 
цефеид в ассоциациях, начатые в Г АИШ. С использова
нием объектов, наиболее достоверно отнесенных в настоя
щее время к цефеидам, связапным со скоплениями и с 
ассоциациями, построена зависимость период - свети

мость, приведенная на рис. 55. 
Сегодня проблема цефеид в окрестностях скоплении 

и в ассоциациях должна ставиться по новому. Нет необ
ходимости утверждать, что короны скоплений простира
ются до расстояний, на которых находятся цефеиды, ХОТН 
в случаях SZ Tau (NGC 1647) и CG Саз (NGC 7790) это 
было доказано В. М. :Коваленко прямыми звездными под
счетами. Надо признать, что области, населенные звезда
ми с общим происхождением, могут иметь размеры в 
несколько сотен парсек, дисперсия возрастов этих звезд 

может достигать (3-5) ·107 лет, а дисперсия скоростей-
10 км/с; звездные же саопд:еJ:JИЯ являются уалаъщ повы .. 
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теИно:А авезДDо1l: плотнОСТИ в ЭТИХ области. Иными сла
nами, надо признать реальность звездных комплексов. 

Хорошим примером звездного комплекса, содержащего 
цефеиды, является группа звезд и скоплений в районе h 
и :х; Персея. Сюда входят само двойное скопление, OKPY~ 
жающие его 60 сверхгигантов, четыре цефеиды, скопление 
NGC 957 и карликовые скопления Cz 8 и К4. Эти об'Ъек~ 
ты занимают область поперечником в 300-400 пс на pac~ 
стоянии около 2 кпс от Солнца. Лучевые скорости CBepx~ 
l'пгаптов и цефеид замючены; в пределах ОТ -30 до 

0,5 LgP 

Рис. 55. Зависимость период - светимость у цефеид. построеипая по 'Ше
нам скоплений (ТОЧIIИ). 8веадвых комплексов (кружки) и ассоциаций 
(крестики). Наклон аависимости БЛИ80К к таковому в М 81 И БМО. Нуль-

пункт ее зависит от П1Rалы расстовий рассеяивых скоплеИйЙ. 

-60 км/с, однако связь их с двойным скоплением HeCOM~ 
ненна (его лучевая скорость -42 км/с>, поскольку они 
J( нему концентрируются. Возраст h и :х; Персея обычно 
оценивается (по светимости ярчайших звезд) каи не пре~ 
пышающий 1 ·107 пет, однако па диаграмме скопления 
можно выделить ОТI(лонепие от главной ПОCJIедователь~ 
ности, соответствующее по возрасту цефеидам SZ Сае и 
УХ Per с периодаии 13d и 11d (возраст около 2,5. 107); 
нмеется, возможно, и второе отклонение, соответствующее 

возрасту цефеид Uy Per и VY Per (5d,4 и 5d5, возраст 
около 5 ·107 лет). Последняя цефеида находится вблизи 
скоплений Cz 8 и К 4; Тернер (977) отметил близость 
возрастов этих скоплевий и UY Per. 
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Таким образом, несмотря на оольшУю дисперсию лу
чевых скоростей, возрастов и большие размеры, в даНIIОМ 
случае физическая ассоциация нескольких скоплений, 
нескольких десятков звезд большой массы (и, очевидно, 
десятков тысяч звезд меньшей массы) не вызывает сом
нений - в противном случае ПрИШJIось бы предположить, 
что мы имеем в этом направлении смотрящую на нас 

«сигару» из сверxrигантов, несмотря на отсутствие здесь 

окна прозрачности. Эта группировка разновозрастных, 
в том числе и довольно старых (5 ·107 лет) объектов,
звезд, бедных и богатых скоплений - вряд ли заслужива
ет названия О-ассоциа~и. Важно отметить, что присут
ствие здесь и относительно старых звезд сочетается с ред

костным для группировки, содержащей О-звезды, отсут
ствием газа и признаков продолжающегося звездообразо
вания (вроде звезд типа Т Тельца). Возможно, что здесь 
звездообразование закончилось недавно именно в связи 
с исчерпанием запасов газа ввиду длительного сохране

ния подходящих для звездообразования условий. 
Длительность и дискретность звездообразования в этом 

районе, положение % и h Персея южнее гаЛaRтической 
плоскости на 200 пс, весьма вероятная связь данного 
lюмплекса с активной областью звездообразования - весь
ма молодыми скоплениями IC 1805 и IC 1848, ОI(ружен
ными облаками молекулярного и ионизованного водо
рода, которые лежат в плоскости Галактики непосред
ственно над % и 11 Персея, а таиже Iюнфигурацил 
магнитного поля в этом районе позволяют предположить, 
что здесь мы имеем пример звездообразования под деи
ствием неустойчивости Рэлея - Тейлора (см. гл. VIO. 
Тогда последующие поколения звезд и долл(Вы образовы
ваться все ближе I( галактиtIеСIЮU: плоскости; газ, выме
таемый О-звездами и при ВСПЫШI{ах сверхновых, заТСllf 
снова собирается в магнитной яме и дает начало НОВОМУ 
поколению звезд. 

Согласно ван ден Бергу (1964) средние размеры «ОВ
ассоциаций» (480 пс) в галактике Андромеды почти на 
порядок больше, чем обычно принимается для Галактики. 
Он объясняет это тем, что в Галактике мы выделяем из 
фона лишь наиболее плотные области ассоциаций. Воз
можно, что отмеченная и. М. l\опЫJIОВЫМ (1958> тенден
ция О-ассоциаций Галактики образовывать группы с раз
мерами в сотни парсек говорит именно об этом, и ОВ
ассоциациям ван ден Берга в М 31 отвечают группы 
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O-ассоциациЙ, Отмечаемые D ГалаКТПItе И. М. КОПLJ1JtJ
вым. Тогда надо признать, что привципиальных отличий 
между такими группами и звездными комплексами нет 

и меньшее содержание газа и наличие цефеид в звездных 
комплексах означает лишь, что звездообразование нача
лось в них раньше, чем в ассоциациях. 

Так, в обширной (поперечник около 150 пс) ассоциа
ции в Орионе, состоящей из ряда группировок с заметно 
различающимися возрастами, возраст старейшей из них 
не превыmает 1· 107 лет; имеется лишь один красный 
сверхгигант (БетельгеЙзе). Через десяток - другой мил
лионов лет в ней должны появиться цефеиды, размеры 
ее в случае гравитационной нестабильности увеличатся 
в два-три раза, газ, возможно, будет израсходован или 
выдут, и наши ПОТОМRи назовут такую группировку звезд

ным комплексом, особенно если к тому времени звездо
образование затухнет и новые О-звезды уже не появятся. 
Так же, как сейчас в комплексе h и Х Персся, в комплек
се Ориона будет несколько СItoплений, без сомнепия 
стабильных, хотя возможно, что массивные звезды вне 
скоплений не будут связаны гравитацией (см. стр. 177). 

Изучение цефеид в звездных комплексах подтвержда
ет представление о том, что исходный газовый комплекс. 
состоит из отдельных облаков, внутри которых дисперсия 
СJtoростей весьма мала (менее 3 км/с). Поэтому, чем блн
же звсзды в КОМПЛСItсс друг !( другу, тем мспьше долщпы 

быть дисперсии их СItoростей и возрастов. Именно ЭТИ1\J, 
очевидно, объясняется существование ВЫДСЛСIJНЫХ в 1971 г. 
Ю. Н. Ефремовым пар и троек цефеид с удивительно 
похожими скоростями и периодами. Большинство :этих 
пар входят в уже известные комплеItсы, BOItpyr других 
звездные комплеItсы (очевидно, более бсдные) еще пред
стоит выделить (см. рис. 54). Признаltи уменьшения раз
ности периодов при уменьшении взаимиых расстояний 
были также обнаружены Ю. Н. Ефремовым и Е. Д. Пав
ловской при изучении распределения цефеид в БМО. 
I\aIt уже говорилось, в комплексе h и Х Персея цефеида 
л скопление одинаItoвого возраста таЮI(е паХОДfJТСН по

близости друг от друга. 

§ 9. Типы 8Вездвых rpУППИРОВОlt 
Мы видим, что изучение цефеид в звездных ГРУПШIРОВ
ках дает хороший пример диалектпи научного познания. 
Свойства цефеид, установленные по их принадлежности 
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к D:еСКOn:Ьt(им скоплениям, позволили затем суЩеетвеНDО 
расширить наши представления о звездных группировках 

и об их образовании. 
В этой области существует очень сильный терминоло

гический разнобой; иногда один и тот же объект называ
ют и скоплением (с короноЮ, и ассоциацией, и звездным 
комплексом .. Вообще говоря, этим подчеркиваются разные 
стороны явления, и затруднения здесь могут возникать 

лишь у неспециалистов. В будущем, однако, было бы по
лезно установить более четкие определения. Попытаемся 
сформулировать еще раз основные понятия, как ОНИ 
представляются нам сегодня. 

8веадnое cnonдenиe - группа звезд, связанных взаи:&{
ным тяготением, и с увеличивающейся поэтому к центру 
плотностью. Размер ядра скопления - парсеки и ДОЛИ 
парсека, короны - десятки парсек. 

8веадnaя ассоциация - группа молодых звезд без оче
видного роста плотности к центру поперечником в десят

ки парсек. Это корона без ядра. Ряд примеров ТaItих 
ассоциаций можно УItазать в БМО. 

8веадnый no.мrмenc - группа звезд высокой светимо
сти (особенно цсфеид) и СIюплений поперечником в сотни 
парсеI<; комплекс может включать и ассоциации. 

Сверхассоциация (комплекс 11 11) - группа ассоциаций 
и молодых скоплений с попереЧНИIЮМ до 1 кпс, связан
ная с областями Н 11. 

Скопления могут обладать всевозможными возрастами 
(от 10' до 1010 лет), возраст ассоциаций и сверхассоциа
ций не превыmает 107 лет, возраст комплексов заключен 
в пределах от 107 до 108 лет. Вопрос о существовании 
более старых комплексов остается открытым, посколь~у 
возраст цефеид не превышает 108 лет, а надежными опре
делениями возрастов и расстояний среди более старых 
объектов обладают только скопления с хорошими диаграм
мами. Имеются признаI<И того, что скопления с В08растом 
до 109 лет также образуют бедные группы (например, 
пара Гиады - Ясли одинакового возраста и хииического 
состава). 

Вопрос о гравитационной стабильности комплексов и 
ассоциаций и о присутствии в них звезд малой массы 
остается открытым; дисперсия скоростей звезд в них во 
всяком случае в неСl<ОЛЬКО раз больше, чем в скоплениях. 
Молодой звездный комплекс, по-видимому, не отличается 
по своим характеристикам от небольшой сверхассоциации. 
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Понитие «звездное оБЛaRО», которым оперировали 
Шепли и Б. А. Воронцов-Вельиминов, подразумевает об
ширную богатую группировку, легко выделвющyIOСИ не
посредствевво на фотографиJIX. В других галактиках 
звездные оБЛaRа соответствуют весьма богатым ассоциа
циим или молодым звездным комплексам. В М 33 средний 
диаметр «ассоциаций» составляет, согласно Хемфрис, 
230 пс, а в М 31, согласно ван ден Бергу, 480 пс; эти 
образования, особевво в М 31, конечно, собственно ассо
циациими не являются. Некоторые из них в М 31, как 
нашел Ю. Н. Ефремов (1980), соответствуют звездным 
Iюмплексам, другие же включают несколько комплексов, 

а наиболее иркаи ассоциация ОБ 78 приближается по 
своим характеристикам к сверхассоциации, хоти и не со

держит ЯрIШХ Н 11 областей. Однако ряд «ОВ-ассоциа
ций» в М 31 не выделяются непосредственно на фотогра
фиях; имеютси и группировки цефеид, в пределах кото
рых ранних звезд, по-видимому, нет. Большинство 
звездных комплексов Галактики (если не все они) не вы
деляютси на фотографиJIX, хотя некоторые видны в на
правлении звездных облаков в Щите и Наугольнике. 
Трудно сказать, в какой мере эти и другие большие облака 
Млечного Пути являются физической организацией, в ка
I{ОЙ - результатом проекции инеоднородного поглоще
ния, однако Моффат и Фо:гт (1975) нашли в Стрельце 
звездное облако размером 25 Х 25 пс со средним возрастом 
1,2 ·10' лет, члены I{OTOPOГO ивно образуют физическую 
группу; самые ранние 8везды в ней - В1. Это, по-види
мому, постаревшая очень богатая ассоциация, хоти надо 
БЫJIО бы знать, что делается в ее окрестностях; если таких 
случаев будет много, вывод о стабильности подобных ас
социаций станет неизбежным. 

В ряде работ встречаются термины: область звез)tооб
разования, комплеI(С звездообразования, ячейка, очаг 
звездообразования. Во всех случаях речь идет об обла
стях, в которых наблюдаются бесспорные признаки иду
щего ныне звездообразования - наличие диффузной мате
рии (пылевые туманности - молекулярные облака, обла
сти Н 11), инфРaRрасных источников, звезд типа Т Тельца 
и т. д. Согласно В. С. Шевченко (1979) область звездооб
разовании - это плотное молекулярное облако, свизанное 
с той или иной совокупностью индикаторов звездообра
зования. Мы уже видели, что имеются случаи, когда в 
асео!\ИIЩИЦ (скажеJ,f, в облает!! Ь, Х Персеll) вет призна-
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ков продолжающегося звездообразования; с другой сторо
ны, более трети из 49 областей звездообразования в спи
ске В. С. Шевченко находятся вне О-аосоциаций; О-звез
ды в lIИХ, вероятно, появятся позже. Ряд областей 
звездообразования из этого списка находятся поблизости 
друг от друга, являясь, очевидно, частями едииого моло

дого звездного комплекса. 

Таким образом, четкого различия между разного рода 
звездными группировками не существует и в природе, 

переход между ними непрерывен и по возрастам и по раз-

1lepaM. Следует СI(азать, что звездным комплексом иногда 
называют группы разного возраста и размера (особенно 
молодые), мы же предлагаем этот термин резервировать 
для групп с возрастом 101-108 лет и поперечником 0,2-
1,0 ипс, характерным признаком которых является боль
шая дисперсия возрастов, сложная структура и присут

ствие цефеид; для них (в отличие от других групп) ранее 
не было названия. Можно также называть эти группы це
феидными комплексами, но они заведомо содержат не 
только цефеидыl Понимать термин «звездные комплексы» 
расширительно, включая сюда сверхассоциации, как ранее 

предлагал Ю. Н. Ефремов, все же вряд ли желательно, 
поскольку сверхассоциации, по-видимому, существенно 

богаче звездами. Если функция масс в них нормальна, 
то в 30 Золотой Рыбы, например, через несколько десят
ков миллионов лет должно появиться несколько десятков 

цефеид, как в группировках цефеид с близкими периода
ми, имеющихся в баре БМО. Сверхассоциация является 
скорее группировкой нескольких весьма молодых звезд
ных комплексов, богатых газом. ' 

Так или иначе, современные данные указывают на 
крупномасштабность и дискретность звездообразования в 
пространстве и времени - оно совершается в огромных 

очагах, за время действия которых в каждом образуются 
миллионы звезд; изолированных очень молодых звезд и 

скоплений (бедных) не существует., Очаг работает по 
крайней мере (3-5) . 101 .пет, а может быть, и существен
но больше; звездообразование совершается в нем «при
ступами», причем первый, наиболее интенсивный может 
быть связан с приходом спиральной ударной BOJIНЫ. Так, 
различие возрастов около 2 ·101 лет между тремя поко
лениями звезд в Ь, Х Персея, возможно, соответствует 
трем последовательным поколениям сверхновых звезд, 

стимулирующих Зllездообразоnавие и затеи выиетаюIЦИX 
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i'аз, и времеНи, нужноМу для нового накопления rada 
(вследствие неустойчивости Рэлея - Тейлора, см. гл. УН). 

ТаIШМ образом, мы знаем теперь, что звезды образу~ 
IOтся в гигантских комплексах молекулярного водорода, 

находящихся, по-видимому, в наиболее плотных областях 
обширных конденсаций атомарного водорода. Происхож
доние же :>ТlIХ Iюмплексов Н! и Н 1 пока пеизвестно. 
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rлава'V . ~. 
ШАРОВЫЕ ЗВЕЗДНЫЕ с«оПЛЕmt1t 

Jl. Н. САМУСЬ 

Значение ИСCJIедований звездных Сlшплений для развития 
наших знаний о звездах и звездных системах трудно пе
реоценить. Возможность выделения групп звезд совмест
ного происхо>кдения позволяет увереннее подойти к про
блеме интерпретации их современного эволюционного 
места и пропШЬй эволюционной истории. Кроме того, са
мостоятельный интерес представляет изучение простран
ственного распределения скоплений в Галактике, их ки
нематики, а так>Ке распределения и дви>Кений звезд 
внутри. скоплений. 

Шаровые звездные скопления, первоначально выде
Jюнные по характерному внешнему виду (рис. 56>, позд
ное стали распознавать по характерному виду их диа

грамм Герцmпрунга - Рессела (рис. 57), а CJIедовательно, 
по характерному звездному составу. Заметим, что при 
таIЮМ подходе к классификации звездных скоплений не
которые объекты, по внешнему виду не ОТJIИчаЮIЦИеся 
от рассеянных скоплений, оказываются уверенно отнесен
ными к типу шаровых скоплений. В то >Ке время в нашей 
Галактике не оказалось скоплений, которые сочетали бы 
характерный внешний вид шаровых скоплений со звезд
ным составом, типичным для рассеянных скоплений; та
кие объекты, однако, были впоследствии обнару>кены в 
других галактиках. 

По звездному составу шаровые скопления нашей Га
лаи'гики - типичные представители ее сферической со
стаиляющей, в них отсутствуют молодые звезды (напри
мер, массивные звезды главной ПОCJIедовательности). Ос
новные ПОCJIедовательности на диаграммах показатель 

цвета - видимая звездная величина для шаровых скоп

лений населены маломассивными звездами (по современ
выи представлениям их массы меньше или равны О,8Шle). 
Такв)! образом, шаровые звездные скопления оказываются 
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· РИС. 56. Шаровое 8вездное СRОМ6вие М 10. СВИМОR по.пУ'lев С IIОМОЩЫО 
6-метровоro те.пеСRопа. 

незаменимыми ДЛЯ изучения поздней эволюции звезд с 
массами, меиьшими солнечной, представляющих наиболее 
ltlногочислснное паселепие ГалактИIШ. 

§ {. Чиcnеввость шаровых скоплениi в Галактике 

К 1965 r. в Галактике было известно 119 шаровых скоп
лений. Арп (1965) проана.пизировал условия видимости 
шаровых скоплений в Галактике и пришел к внешие убе
дцтельному (хотя и противоречившему интуитивным пред
ставлеииям большинства исследователей> выводу о том, 
чт.о число скоп.певd, скрытых от вас межзвездным по-
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глощением, невелико. По Арпу общее число шаровых 
Сlюtlлений в Галаитике составляет 126 ± 7. Каталог шаро-
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IJIfC. 57. Диаграмма V - (8 - V) шаРОВОI'О 3ВС:JДIIОГО СКОllления :м 3 (по 
ДЖОIlСОIlУ И СЭIIДИДЖУ). 1 - ветвь гигантоп, 2 - ГОРИЗ0нтальнаll ветпь, 

3 - НОСJlедопаТСЛЬНОС'rь суБГИ1'аfIТОП, 4 - глаВflаlI поспедоватсльность. 

вых С!<оплений ГаJlа!(ТИlШ, составленный Б. В. Кукарки
ным (1974а, б), содержит уже 129 объеI<ТОВ, что, в соот

"'10 

у 

• • •• • • • 

ветствии с оценкой Арпа, 
ХУ должно l'ОПОРИТЬ о практиче

Сl(И полном выявлении всех 

шаровых скоплений в нашей 
звездной системе. 

Оценка Арпа вызвала, 
однако, аргументированную 

I(РИТИКУ. А. С. Шаров (1976>, 
изучая распределение ша

ровых скоплений в Галакти-
ке, обнаружил в проеlЩИИ 

о 5 10 15 20КIlС на плоскость ХУ (т. е. на 

Рис. 58. Распредепение шаровых 
.Bea~x скоnnений Гапактики 
• проеКЦИИ на nnоекостъ ХУ 

(А. С. Шаров (11176». 

плоскость, параJIJIеJIЬНУЮ га

лактической) явную выдмен
ность иаправлеиия от центра 
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Галактики к Солнцу: вдоль этого направления концент
рация шаровых скоплений наиболее высока (рис. 58). 
А. С. Шаров интерпретировал это как указание на значи
"ельную роль эффектов селекции. Экстраполяция плотно
сти шаровых скоплений, наблюдающейся вдоль оси ОХ, на 
IIСЮ плоскость ХУ указывает на наличие в Галактике от 
200 до 550 шаровых скоплений. Широкие пределы неопре
деленности этой оценки связаны с неточным знанием рас
стояния до центра Галактики, а также с учетом расхож
дений между имеющимися в литературе различными 
системами модулей расстояния скоплений (см. ниже). 

§ 2. СистематизаЦИJl сведений о шаровых скоплениJIX 
Галактики 

Для изучения шаровых скоплений крайне важно распо
лагать их характеристиками, приведенными к единой си
стеме. Каталоги шаровых скоплений, опубликованные в 
работах Сойер-Хогг (1959>, Арпа (1965), не отвечают тре
бованиям единства системы и представляют собой ком
пилятивные сводки разнородной наблюдательной инфор
мации. Работа по созданию однородного каталога шаро
вых скоплений нашей Галактики была предпринята 
в ГАИШ. 

Еще в предвоенные годы в Г АИШ была подготовлена 
(но опубликована много позже из-за трудностей военного' 
нремени) работа П. П. Паренаго, Б. В. КУI(аркина и 
Н. Ф. Флори (1949) «Система шаровых Сlшплений», пред
ставляющая собой первый шаг по пути решения назван
пой выше задачи. В работе выводятся системы видимых 
и абсолютных интегральных звездных величин скопле
ний, их модулей расстояния, значений диаметров и вели~ 
чин межзвездного поглощения света. На этой основе было 
изучено пространствеиное распределение скоплений п Га
лактике. Кроме того, была обнаружена важная зависи
:мость между классом концентрации скопления (т. е. сте
пенью концентрации звезд !( его центру) и абсолютной 
интегральной величиной скопления: наиболее концентри
Jlованные скопления, как правило, оказываются и наибо
лее яркими, и наоборот. 

Впоследствии работа по созданию однородного ката
лога шаровых скоплений была продолжена Ч. В. :Кук ар
IШНЫМ. ОН подготовил вначале карточный каталог шаро
вых cltOUJl8Hui ГuаI<ТИIШ, а затем опубlШRОВал основа. 
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ные на Hell Rаталог и монографию (КухарRИИ <1974 а, б». 
На содержании Rатапога Б. В КУRарRИИа мы остановим
ся неСRОЛЬRО подробнее. 

Этот Rатапог содержит следующие характеристики 
шаровых скоппенИЙ. 

Положение на небесной сфере (ат0, 61900. ВeJШЧины 
прецессии, гапаRтичеСRие Rоордииаты l и Ь, а также 
часто используемые в вычислевилх триroнометричеСRпв 

функции l и Ь и их произведения) • 
Интегральные звездные величины D системе V. 
Цветовые ЭRвиваленты В-V, и-!В, V-I. 
Интеграпьные спектральные классы. 
Избытхи цвета Е(В-V). 
ИндеRСЫ содержания металлов [m/H]. 
Диаметры. 
Модули расстояния. 
Прл:м:оyrольные координаты. 
Лучевые скорости. 
Все важнейшие характеристики были выведены путем 

построения предварительной системы, основанной на 
наиболее надежных и современных даввых, и последую
щих тщательных реДУRЦИЙ всей прочей наблюдательной 
информации на предварительную систему. Все величины 
в таблицах Rаталога сопровождаются Уltазавием весовых 
величин, ПОЗВОJIJlЮЩИХ леГRО вычиспить значение веро

ятной ошибхи. 
Система интегральных звездных вепичив скоппений 

была основана на предложенном Кроном и Мэйоллом 
условии, согпасно которому за интегральную величину 

скопления принимается асимптота, R RОТОРОЙ стремится 
измеряемая с увепичивающи:м:ися диафрагмами звездная 
величина скопления. На предварительную систему реду
цировались многочисленные фотографичесхие, фотоэлек
трические и электрографические измерения звездных ве
личин шаровых скоплений. 

Интегральные спектральные Itлассы скоплений привс
дены в системе Моргана и Кинмана, основанной на оцен
ках отношения СН/Нт в спектре скопления. Результиру
ющая система ПОRазывает сильную КОРРМJlЦию с систе

мой [т/НJ (см. ниже). Спектрапьные массы шаровых 
скоплений в каталоге аамючены в пределах от F2 
дО G5. 

ДЛЯ посiроевил системы иаБЫТRОВ цвета потребова
лось предваритeJIЫlО создать систему· ис:пJввых .цветовых 
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ОIUlивалентов _ в зависимости от спектра.пьиого масса 

Сl(опления. В результате удалось ПОJIYЧИТь внутренне 
согласов8.1ШУЮ систему Е(В-У), Е(и-в) и Е(У-Л. 
ДJIЯ скоплений с наименЪПIИМ межзвездным поглощением 
в каталоге Б. В. Кукаркина дается Е(В - У) == 0"',02; от;
метим, что наиболее надежные определения самого по
СЗIеднего времени указывают на Е(В - У) == от,ОО ДJIя этих 
СКОПJIениЙ. МаксимаJIьное значение Е(В - У) в каталоге 
состаВJIяет зm,1. 

Одной из наиБОJIее слошвых проблем ЯВИJIОСЬ выведе
пие системы индексов, характеризующих содержание 

метаЗIЗIОВ в атмосферах звезд шаровых скоплений. В ходе 
многолетней работы по созданию такой системы появи
ЗIась система ивдеl{СОВ метаJIJIИЧИОСТИ 1М; ее каJIИб'ровка 
позволила перейти к логарифмическим индексам [т/Н] 
содержания тяжеJIЫХ элементов по сравнению с сопеч

НЫМ. В монографии Б. В. Кукаркина (1974б) приводятся 
редукционные формулы, ПОЗВОJIяющие приводить к систе
ме [т/Н] разнообразные спектральные и фотометриче
СIше параметры шаровых СКОПJIений, а также индексы, 
характеризующие форму и насеЗIенность ПОСJIедоваТeJIЬ
ностей на диаграмме Герцшпрунга - Рессела и значения 
переходных (от подтипа RRab к подтипу RRc) периодов 
переменных звезд типа RR Лиры в скоплениях. Значения 
[т/Н] в катаЗIоге лежат в предмах от - 2,02 (105-крат
пый дефицит метамов по сравнению с СОJIИЦем) до + 0,1 
(содержание металлов, повышеппое по сравнению с Солн
цем на 26%). 

Система диаиетров шаровых скоплений в каталоге 
носит предваритеJIЬНЫЙ характер. Как отмечается в ио
нографии Б. В. Кукаркина (1974б), «радиусом скопления 
БЫJIО принято считать среднее расстояние от центра 
скопления до наиболее далекой трети общего ЧИCJIа звезд 
типа RR Лиры в хорошо разрешенных (на звезды) и изу
ченных СКОПJIениях». Это определение БЫJIО положено в 
основу калибровки радиусов СIюплений, найдеlПlЪ1Х все
ии другиии методами. Систеиа диаиетров каталога была 
впоследствии ПОJIПОСТЫО пересмотрена (си. ниже). 

В основу определения модулей расстояния шаровых 
скоплений всегда Iшадутся определенные допущения об 
абсолютной веJIичине звезд типа RR Лиры. В каталоге 
П. В. КукарIшна использовано предложенное Кристи 
(1966) теоретическое соотношение между светимостью 
ввезд типа RR Лиры и Р,. - периодои перехода от пуn:ъ-
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саций в осsовsои тойе g пуnьсацияи в первом обеРТОllО 
(что соиветствует переходу от подтипа RRab к подтипу 
RRc), записапное в виде ' 

M~H = - O,58-4,461gРtr• 

Формула Кристи в сочетании, с обнаруженной Б. В. Ку
I(аркиным зависимостью Ptr от [т/Н] УItазывает на знu-

МВВ u 

чительное изменение v по мере перехода от скоплении, 

наиболее бедных металлами, к СI(оплениям, относительно 
богатым металлами (от + оm,56 до + 1т,ЗО). То, что бога
тые металлами звезд.;ы типа RR Лиры в среднем ОI(аЗLI
ваются абсолютно более слабыми, в настоящее время, 
по-видимому, можно считать установленным твердо. 

Однако конкретный вид зависимости, задаваемый форму
лой Кристи, подвергается значительным сомнениям, фор
мулу эту не удалось воспроизвести в последующих 

усов~ршенствованных пульсационных расчетах. В связи 
с этим в период, прошедmий после опубликования ката
лога Б. В. Кукаркина, наметилась тенденция возврата !( 

допущению об одинаковой абсолютной величине для всех 
звезд типа RR Лиры. Такое допущение, в частности, при
нято при построении широко используемой в последнее 
время системы модулей расстояния шаровых скопленпй 
Харриса (1916). 

Значения Mod~p в каталоге Б. В. Кукаркина за
ключены в пределах от нm,90 до 2зm,О (последняя вели
чина в значительной степени обусловлена большим меж
звездным поглощением; для того же скопления Mod~ == 
= 14т:); расстояния от Солнца до скоплений лежат в 
пределах от 2,0 до 76 кпс. На основе приводимых в ка
талоге расстояний вычислены также прямоугольные коор
динаты скоплений х, у, Z. 

Источник приводимых В дополнительной таблице 
каталога значений лучевых скоростей скоплений в тексте 
не оговорен. Анализ показывает, что система лучевых 
скоростей в каталоге в основном определяется данными 

Кинмана. 
Ко времени своего создания каталог Б.В. Кукаркина 

был наиболее надежным и разносторонним источниgом 
информации о шаровых скоплениях. Эту роль он в зна
чительной степени сохраняет и сегодня. 

Из вышедших после 1974 г. других списков и gатало~ 
гов шаровых скоплений Галактики вазовем каталоги 
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АJ1ь:каино (1977, 1919), Харриса и Расина (1979). Мето-
дика их создания не позволяла надеяться получить столь 

же высокую степень однородности информации, как в 
каталоге Б. В. Кукаркина. В первую очередь это OTHO~ 
сится К каталогу Алькаипо, содержащему, кроме того, 
грубые фактические ошибки. Так, например, Алькаино 
при интерпретации диаграllIМЫ Герцшпрунга - Рессела 
Сlюпления Pal13 ошибочно принял за горизонтальную 
ветвь участок главной последовательности вблизи точки 
поворота, что привело к неверному значению расстояния 

Pal13 (83,0 кпс вместо 21 кис у Б.В. Кукаркина; спра~ 
ведливость интерпретации диаграммы Герцпшрунга -
Рессела для Pal13 по Б. В. Кукаркииу подтверждается 
наличием несколышх звезд типа RR Лиры на уровне 
звездных величин, соответствующем ожидаемому поло~ 

жению горизонтальной ветви по Б. В. Кукаркину). Изме
нения по сравнению с каталогом Б. В. Кукаркина, BHeceH~ 
ные в каталог Харриса и Расина, нередко оказываются 
сделанными в том же направлении, в каком ведут работу 
по пероомотру каталога ученики Б. В. Кукаркина (.СМ. 
ниже); Харрис и Расин, естествеиио, смогли учесть много 
новой информации, опубликованной после 1974 г. Можно 
рекомендовать использование этого каталога наряду 

с каталогом Б. В. Кукаркина. 
После выхода в свет каталога и монографии Б. В. Ку. 

каркин и его ученики продолжили работу по системати. 
зации сведений о шаровых скоплеииях в рамках подго· 
товки второго издания каталога. В 1979 г., уже после 
смерти Б. В. Кукаркина <1909-1977 гг.>, вышла в свет 
работа Б. В. Кукаркина и Н. Н. Rиреево.й:, содержащая 
пересмотренные данные об интегральных V-величинах, 
радиусах и параметрах ковцентрации 128 шаровых скоп
лений. В работе использовано представление с помощью 
полуэ:r.ширических кривых Кинга результатов опублИIЮ
ванных интегральпых электрофотометрических наблюде
ний скоплений с круглыми диафрагмами различного диа
метра, а также результатов звездных подсчетов. В итоге 

найдены значения центрального RC и приливного RT 
радиусов, логарифмического параметра концентрации с
= 19(RT / RC), а также интегральной звездной величины 
в пределах приливного диаметра. Так как RT харак
теризует полные размеры скопления, в пределах ко-
торых звеэдь't можно сЧ'итать ДИJ!аиичес:ки связанlIЬВШ, 
диаметры скоплений d D системе Б. В. КукаРI(ина и 
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Н. Н. Киреевоi, естественно, 8наЧИТeJ.[ЬDо превосходят 
диаметры в системе В. В. RухаРRИна (1974 а, б). Напри
мер, для одного из самых больших скоплений 47 Tuc у 
Б. В. Rукаркина и Н. Н. Киреевой дается 19 RT == 1,72 
(что соответствует диаметру 105',0), тогда как по 
Б. В. RухарRИНУ (1974б) для того же скопления 19 d == 
== 1,49 (диаметр 30',9). 

В рамках подготовки нового издания каталога шаро
вых скоплений недавно выполнена и работа Н. Н. Саму
ся и Е. Н. Пастуховой, посвященная пересмотру системы 
индексов химического состава. Сделана попытка построе
ния системы параметров, характеризующих содержание 

тяжелых элементов в атмосферах звезд шаровых скопле
ний, без привлечевия информации, основанной на инте
гральной фотометрии или спектроскопии скоплений, ин
терпретация которой может быть неоднозначноЙ. Не при
влекалась таl(же информация о форме и населеппости 
последовательностей на диаграммах Герцmпрупrа - Рес
села для Сl<оплении, таи как известно, что эти характе
ристики определяются, помимо металличности, дJ,>угим 

параметром или параметрами окончательно не выяснен

ной природы (см. § 4). С привлечением только фотомет
рических и спектральных наблюдений индивидуальных 
звезд в скоплениях были выведены логарифмические 
индексы [Fe/H] для 51 шарового скопления Галактики. 
Система [Fe/нJ Н. Н. Саиуся и Е. Н. Пастуховой пока
зывает :менее тесную корреляцию с системой интеграль
ных спектральных классов скоплений, чем система [т/Н] 
Б. В. RукарRИВа, что не может считаться недостатком, 
первой системы: очевидно, что содержание тяжелых эле
:ментов в атмосферах звезд шаровых скоплений - не 
единственный параметр, определяюIЦИЙ их интегральные 
спектральные классы. 

Работа Н. Н. Саиуся и Е. Н. Пастуховой не исчерпы
вает, однако, проблемы создания системы металличностей 
для нового издания каталога шаровых скоплений. Оста
ется нерешенной задача построения раздельных систем 
металличностей для разных групп тяжелых элементов, 
что важно ввиду часто встречающихся в настоящее вре
мя попыток объяснения некоторых пекулярностей отдель
ных шаровых скоплений вариациями содержания, напри
мер, элементов группы CNO при одинаl(ОВЫХ [Fе/Ю. Кро
ме того, для распространения системы [Fe/H] на большее 
,число СIЮПЛСIIиii представляется целесообразным осто-

210 



рожное привлечение информации по интегральным ха
рактеристикам скоплений. Интересный обзор современ-' 
ного состояния проблемы металличвости звезд шаровых 
скоплений дан в работе Крафта (1979). 

§ 3. Работы, выполненные па основе 
каталога' Б. В. Rукарвина 

Данные этого каталога послужили основой ряда исследо
ваний шаровых скоплений Галактики. Первые работы 
указанной серии появились еще до 1974 г., так как их 
авторы пользовались любезно предоставленпыми Б. В. Ку
каркиным данными карточного каталога характеристик 

шатJOВЫХ скоплений. 
Вопросами связи формы и населеввости последова

тельностей на диаграммах показатель пвета - видимая 
звездная величина для шаровых скоплений с дрvгими их 
характеристиками занимался А. В. Миронов. В 1972 г. 
он показал, что уклонения от зависимости между метал

личностью и параметрами, описывающими форму гори
зонтальной ветви, не коррелируют с классами содержания 
гелия У в скоплениях, введенными Хартвиком в 1968 г. 
Далее, А. В. Миронов определил значения У для ряда 
скоплений по паблюдаемому показателю цвета голубой 
гnанчцы области. нестабильности перемеввых звезд типа 
RR Лиры. На диаграммах, связывающих комf)инирован
ный ипдеI(С химического состапа lМХ У (1М - индекс 
металличн()сти в предварительной системе Б. В. Кухар
кина и Р. М. Русепа) с параметрами, задаJOЩИМИ морфо
логию диаграммы Герцшпрувга - Рессела, удалось выде
лить две группы шаровых скоплений, отличающиеся ви
дом этих зависимостей. 

Ввиду пеясности ФизичеСl<ОГО СМЫСЛА параметра lМХ 
Х У и малой надежности опррделения У вопрос () класси
ФИТЩЦИИ шаровых ст(()плений был мтем пере смотрен. 
А. В. Миронову п Н. Н. СамусIO в 1n74 т. удалос" выде
лить две группы шаровых скоплений (морфологичеСlше 
группы голубизны горизонтальной ветви, практичмки 
совпадающие с группами, ранее выделенными А. В. Ми
роновым) без npивлечения каких-либо индексов химиче
ского состава на основе сопоставления между собой 16 
параметров, детально описывающих форму ярких частей 
Щlаграммы Гepцmnpyвгa -:- Рессела каждого скопления. 
IJ Рl!меры . клмсиф~кациовв!П диаграмм пока8аны вц 
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рис. 59. Скопления двух групп различаются между собой 
.как в отношении зависимостей между параметрами хи
мического состава и положением в Галактике, так и за
висимостей :между пара:метрами 'у и [т/Н]. Отмечены и 
некоторые различия между группами в отношении встре

чаемости переменных звезд типа RR Лиры. 
Различия между двумя группами шаровых скоплений 

А. В. Миронов и Н. Н. Самусь связывают прежде всего 

1l,2 
lJ,.11 о 

fl,f 

! ! , ! 

1,0 о,О 0,2 
о/(о+ю 

о,О 0,5 fl,4 IJ,/l 
J(2-f) 

Рис. 119. Примеры Шlассификациоввых д.иarрамм, ИСПOJIЬЗ0вавшихся ДlIЛ 
разделения шаровых скоплений на МОРфOJIогические группы гоnубизны 
roризовтаnьной ветви (по А. в. Мировову И Н. Н. Самусю). Крестики
скоплевия группы 1 (с IIкстрсмапьво roпyбой roризовтапьuой ветвью), 

точки - скопnевил группы 11. 

с различиями в возрасте (скопления 1 группы, т. е. с ано
мально l'олубой горизонтальной ветвью, должны иметь 
заметно больший возраст, чем прочие шаровые скопле
ния). Для ·проверки этой гипотезы необходимо значитель
но увеличить число шаровых скоплений, для которых 
получены диаграммы показатель цвета - видимая звезд

ная величина, достигающие главной последовательности. 
По положению точки поворота ГП можно оценить воз
раст скопления. Однако достижение в. фотометрических 
наблюдениях ЭТОй точки требует применеuия бодъDEIX 
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'l'flлесиопов, таи иаи ДJIЯ большинства шаровых сиоплений 
)'llлаитиRИ, ИСRJlючая наиболее близние, звезды главной 
IlOследовательности слабее 20"'-22"'. Программа ГJIyбо
IЮЙ фотометрии звезд, входящих в шаровые сиопления, 
11 реДJIоженная Г АИШ, выполняется на 6-метровом теле
С'lюпе (см. § 4). 

Имеются неио:rорые уиазания на наличие 111 группы 
lIIapoBHx сиоплений, хараитеризующейся аномально нрас
IIЫМИ горизонтальными ветвями по сравнению с другими 

саюплениями С одинаиовыми прочими параметрами. 

(~ 111 группе, возможно, принадлежат многие сиопления, 
lIаходящиеся на очень бо.пьших расстояниях от центра 
"алаитИRИ. 

Ряд работ по исследованию струнтуры горизонталь
IIОЙ ветви шаровых сиоплений выполнили таиже в 70-е 
,'оды А. М. Эйгенсон и Н. Н. Сам:усь. По мнению 
Л. М. Эйгенсона, различия в струитуре горизонтальной 
I\I!ТВИ от сиопления и сиоплению определяются прежде 

Ilc:CrO различиями в возрасте; таиова же причина разли
'IIIЙ в металличности. Им построена математичесиая мо
Д(!ЛЬ, объясняющая на основе простых вероятностных 
с'оображений то обстояте.пьство, что среди шаровых сиоп
JIСНИЙ . Галаитиии весьма редно встречаются сиопления 
r. примерно одинаиовой населенностью горизонтальной 
ветви по обе стороны от пробела Шварцmильда (где рас
lюлагаются переменпые звезды типа RRЛиры>. 

дапные иаталога. Б. В. Кунариина БЫJIИ использовапы 
11 1976 г. В. А. МарсаlЮВЫМ и А. А. Сучиовым для изу
'11'I1ИЯ распределепия шаровых СIюплений по металлич
мсти. Они обнаружили три маисим:ума распределения, 
с'сютветствующие [т/Н] == -1,5; -0,8; -0,2 -(-0,1>. Этот 
Itr.:Jультат вместе с апалогичными результатами, по

JI,У'I8НПЫМИ для неиоторых других подсистем Галаи
'IШИ, используется В. А. Марсаиовым и А. А. Суч
IЮПЫМ дЛЯ построепия I(артины ранних этапов вволю

'~III' ГалаI(ТИИИ. Заметим, что, иаи отмечал в 1977 г. 
Л. М. Эйгенсон, в раМIШХ математичеСI(Ой статистИRИ ги
IIlIтеза о том, что фуииция металличиости шаровых сиоп
JЮПИЙ в деЙс'Вите.пьности одноверmинпая, правдоподобна, 
ати, во всяном случае, не противоречит тем же наблю
дательным данным, иоторые испо.пьзовали В. А. Марсаиов 
и А. А. Сучиов. 

Их выводы представляются все же более обоснован
IIЫМИ, если припять во ввпмание всю совоиупность полу-
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ченных ими результатов по различным галактичесни 

подсистемам, ТЮ{ как совпадение минимумов на МНОl'О

численных фУНIщиях металличности вряд ли можно счи
тать случаЙНЫАI. 

§ 4. Исuедоваиия звеадного состава 
шаровых скоплений I 
РаМltи настоящей главы не IЮЗВОJIЯЮТ подробно JJ:I.1JO-J 
жить современные результаты теории звездной ЭВОJIЮЦIШ 

в приложении 1\ шаровым скоплениям. Напомним крапю 
некоторые ВЫВОДJ:;I этой теории, относящиеся I{ звездпомуj 
составу скоплении. i 

Ввиду большого возраста шаровых Clюплений (- 101~ 
ле:) относительно массивные звезды ус~ели сойти с глав 
нои последовательности и далее проити все активные 

(т. е. характеризующиеся термоядерными реакциями в 
недрах звезды в качестве источника энергии) эволюцион-! 
ные стадии и стали (в зависимости от массы) черными) 
дырами, нейтронными звездами или белыми карЛИI{ами. 
Звезды этих типов, вероятно, присутствуют в шаровых1 

скоплениях, но из-за ни:шой светимости и больших рас
стояний до СI{оплений в оптическом диапазоне непосред
ственно не наблюдаются. В 1978 r. Ричер сообщил лишь 
о возможном обнаружении белых карликов в одном скоп
лении, NGC 6752. Все звезды, населmoщие основные на
блюдаемые последовательности диаграмм Герцпmрунга
Рессела шаровых скоплений, помимо главной, завимаJIИ' 
на ГП небольшой участок, непосредственно прилегающий! 
(со стороны более ярких и голубых звезд) к современнойl 
точке поворота главной последовательности. Чем больше 
возраст скоплепия, тем дальше продвигается точка пово

рота в сторону низких светимостей и эффективных тем
ператур. 

Сойдя с главной последовательности после истощения 
запасов водорода в центральной области, звезда постепен~ 
но поднимается по ветви субгигантов и красных г~гaHTOB~ 
Характерной особенностью этого этапа эволюции мал 
массивных звезд является малая скорость эволюции вбли 
зи точки поворота и постепенное ее возрастание по мер 

продвижения к вершине ветви гигантов, в связи с чем 

шаровых скоплениях (в отличие от рассеяввьп.) ветв 
субrиrавтов и красных гигантов начинается иепосредс 
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lеlUЮ от rJtавной последователLноети без заметноro прCJ<oo 
бела ГеРЦIППруша. Такое отличие эволюции маломас· 
сивных звезд определяется особеивостями звездной 
структуры, в первую очередь выроЖДеивостью электрон· 

воro газа в недрах маломассивной ввевды-еубгиrанта. 
Наклон ветви гиrантов на диагра:м:ме Герцmпpуига

Гессела чувствителен к содержанию тяжелых элементов 
11 атмосферах ввевд скоплеиия, что ПОЗВОJlВет по виду ди. 
I1гра:м:мы оцеиить параметры химического состава шаро· 

lIoro скопления. 
Понец стадии KpaCHoro гиганта знаменуется началом 

lюакций превращения гелия в углерод (тройной а-пра. 
десс) в центральной области звезды, СlШтием вырождения 
Dлектронноro газа и быстрой перестройкой структуры 
Dвезды (<<гелиевая вспьппка»). Несмотря на взрывной ха
рактер процесса, полного перемешиваиия вещества звез

ДЫ при этом, по всей вероятности, не происходит, как 
l10I{азал в 1965 r. Ларсон, хотя столь же уверенно исклю
чить возможность частичного перемешивания не удается. 

'feM не менее в расчетах эволюции на последующих ста
диях обычно исходят из предположения, что перемеши~ 
вания не происходило вовсе. После гелиевой вспышки 
модель звезды с двумя термоядерными источииками энер

гии (Не - С в центре и Н - Не в постепеиво продвигаю
щемся к поверхности слое) оказывается на горизонталь
)юй ветви диаграммы Герцmпруига - Рессела. В модели 
Ибена и Руда (970) TpeI{, описываемый индивидуальной 
Iшездой горизонтальной ветви, слишком короток и не мо
)]teT объяснить всей протяженности горизонтальной ветви 
110 цветовой координате. Ибен и Руд интерпретируют на4 
бшодаемую горизонтальную ветвь шаровых скоплений 
Ш1К совокупность несколько различных треков звезд, по

терявших различное количество вещества поверхностных 

слоев на предыдущих эволюционных стадиях и потому 

отличающихся по массе. Хотя в более поздних эвошоци
ОIlНЫХ расчетах уточнение физических характеристик 
моделей привело I{ удлинению треков, их длина все еще 
Jlедостаточна для описания горизонтальной ветви одним 
треком; кроме того, при таком представлеиии горизон

тальной ветви трудно объяснить паблюдаемое распреде
Jrение звезд на ней по показателю цвета. Поэтому гипо-' 
1'сза Ибена и Руда о горизонтальной ветви,' населенной 
IIвездами, в различной степени испытавшими потерю мас· 
СЫ, по-прежнему широко используется. Спектральные 
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йа~людеВйЯ 1(оэн в 1976 г. выявШtи прямые па~ЛlOда. 
тельные свидетельства потери массы звездами-гигантаМI! 

в шаровых СКОШIениях. 

На стадии горизонтальной ветви находятся перемен
ные звезды самого распространенного в шаровых СRошrе

ниях типа - звезды типа RR Лиры. 
Относительная населенность «красного» и «голубого» 

участков горизонтальной ветви (т. е. участков по НП;IlШ
температурную и по высокотемпературную сторопу 01 
пассленного звездами типа RRЛиры пробела ШваРI\
шильда) зависит от содержания тяжелых элементов: чом 
выше содержание :м:еТaJIJIОВ в атмосферах звезд шаровогс 
скопления, те:м: «краснее» горизонтальная ветвь. Одню{( 
наблюдаюТСJl значительные уклонения от этой общей за
кономерности, ДJIЯ. объяснения которых приходится пр(щ
полагать, что, помимо металли'1НОСТИ, на струнтуру J'013lI' 
З0НТал:ьной ветви влияет некий второй параметр (ИЛI! 
несколько параметров); «проблема второго параметра~ 
была впервые сформулирована в 1967 г. СЭНДIIДЖI'~1 
'У'илди и ван ден Бергом. Несмотря па то что теор/ll! 
удалось выявить неСКОЛLКО параметров, ВЛИЯЮЩIIХ, ПftрfI' 

ду С метаJШIlЧПОСТЪЮ, на структуру горизонтальной nеТlll' 
(возраст скопления, содер)ltание гелия, содержание :ше· 
ментов группы CNO при одипаковой общей метаЛЛIJlШО· 
сти и др.>, второй параметр, в реальных условиях опре· 
деляющий :м:орфологию горизонтальных ветвей скоплеНlIЙ 
до сих пор окончательно не отождествлен. 

Следующая эволюционная стадия (стадия аСИМПТОТIlче 
ской ветви) хараI<теризуется двумя слоевыми ИСТОЧНИI<аМI 
термоядерной энергии (Не - С ближе I< центру, Н - Не 
бли)ке R поверхпости) и постепепным падением роли во· 
дородного источника энергuи. CTPYRTypa звезды все более 
напоминает CTpyRтypy красного гпганта, и Tpelt, ОПI1СЫ· 

nаемый звездой на диаграМ~lе Герцшпрунга - РеССCJlа 
асимптотически приближается !{ ветви красных гигантов 
Обнаруженная впервые в 1970 г. Шварцшильдом и Хер· 
мом неравномерность хода термоядерных реакций в сло· 
евом гелиевом источвике может ПРИВОДИТЬ R явленИЯII 
:временного ухода звезды с асимптотич~ской ветви; опи· 
сывая петлю на диаграмме Герцшпрунга - Рессела, звез' 
да может заходить в полосу нестабильности и становить
ся цефеидой подтипа CW. Еще раз звезда пересекае1 
полосу нестаБИJIЬНОСТИ, ОRончательно сходя с асимптотиi 
ческой ветви и направляясь в область дИаграммы Гepц~ 
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nlПрупга - Рессела, 'паселепную белыми карЛИI{ами. Сле-
1\ует, одпаI(О, отметить, что из-за весьма сложной струх(
,'уры моделей результаты эволюционных расчетов стадии 

II(~lшптотической ветви и более поздних стадий оказыва
IttТСЯ не вполне уверенными. 

Из сназанного ясно, сколь важную информацию о 
:lIIездном составе шаровых скоплений дают диаграммы 
V-(B-V) п двухцветные диаграммы (U-m-(B-V). 
Jiпблиография работ по иВV-фотометрии звезд шаровых 
С'lюплепий приведена у Филипа и др. (1976>, Ряд диаг
)шмм цвет --> величина был получен в СССР. Так, 
а. И. Rадла построила диаграмму цвет - величина скоп
J,епия М 13 и, проведя определение собственных движе
IJИЙ звезд в окрестностях снопления, отделила звезды фо
'Ia от членов СRопления. Диаграммы шаровых СRоплениii 
М3, М4, М13 (центральной части), м 14, М79, NGC6717 
11 NGC 6934 опуБЛИRованы в 60-70-е годы астрономами 
ГАИШ. 

С 1978 г. разработанпая в ГАиm программа получе
ПJlЯ диаграмм Герцшпруига - Рессела, достигающих 
главной последовательности, для значительного числа 
тпаровых СRоплений ГалаКТИRИ выполняется с помощью 
fi-метровогО БТА САО АН СССР (Ставропольский край). 
J\ началу 1980 г. А. В. Миронов, Н. Н. Самусь и 
С. Ю. Шугаров опубликовали диаграммы V-{B-V) скоп
лений NGC 288, М 2, а Tal{3te диаграмму цвет - величина 
с,юплеП1fЯ М 12, построеппую D отсчетах Мlшрофотомет
ra. В перСlIектпве реЗУJIьтатом реализации программы 
'~олжно ЯВJlТЬСЯ ПОJlучение для ряда шаровых СRоплений 
ifютоэлеl{трпчеСI{I{ I{алиброванных диаграмм V - (В - V), 
дnстигающих главной последовательности, а также двух

цветных диаграмм (U-'В)-(В-V). На этой основе бу
дут получены оценки возраста и металличности скопле

пий и на значительно большем материале проверен вывод 
(::шдиджа о малой дисперсии возрастов. 
В Г АИШ ведется также работа по анализу встречае

мости в скоплениях звезд, выделенных по каким-либо 
особым признакам. Б. В. Rукаркин и А. В. Миронов в 
1970 г. изучали встречаемость тесных двойных звезд в 
шаровых и старых рассеянных скоплениях. Они в част
ности подчеркнули наличие в шаровых скоплениях новых 

:lвезд и переменных типа U Близнецов, которые по совре
менным представлениям все входят в состав тесных двой
IIЫХ спст('ц. Подобр.ц~ ИсслеДQвап.я теперь приобретаЮ'l' 
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новое звучание в связи с обнаружением в восьми шаровы 1 скоплениях рентгеновских источников (см., например, об~ 
зор Гриндлея (1979»: один из возможных механизмо 
космического рентгеновского излучения, KaR известно 
предполагает aRRрецию на компактный объект в тесно" 
двойной системе. Другой возможный для шарового СI<оП
ления механизм рентгеновского излучения - аRRреция н 

массивную черную дыру в центральной области СКОПJlе 
ния. Ввиду этого приобретаIOТ актуальность поиски нео 
бычaiных оптических явлений вблизи центров рентгенов
ских шаровых скоплений. А. В. Миронов и А. М. Чс 
репащук в 1976 г. сообщили об обнаружении электрофо 
тометрическим методом необычного голубого объектщ 
(и - В - -0"',6 ± 0"',3, В - V - -0"',1 ± 0"',2) в центреl 
шарового скопления М 15. Проверка их результата явля'"! 
ется непростой задачей, так как центральная област~ 
М 15 состоит из ряда сгустков, расположеввых на расстоя-, 
ниях в несколько дуговых секунд друг от друга, в связи 

с чем голубой объект, попавший в малую диафрагму при 
наблюдениях этих авторов, может быть пропущен при фо
тометричеСI<ИХ или спектральных наблюденивх других. Не 
ПСI<лючена также переменность блеска центрального объ
CI{Ta М 15. Несмотря на то что в ряде работ сообщалось 06' 
отсутствии каких-либо необычных объеl{ТОВ в центре М 15, 
результат А. В. Миронова и А. М. Черепащука, по-види
мому, подтверждает цветная фотографив В. П. ГораПСI<Оl"О. 

§ 5. Изучение перемеивых звезд 
в шаровых скоплеВИJIX 

Со времени сделанного Бейли па рубеже Х:Х века откры
тия первых переменных звезд в шаровых скопленивх их 

изучению уделялось много вниманив. Сводку данных об 
зтих звездах можно найти в третьем каталоге переменных 
звезд в шаровых скопленивх Сойер-Хоrr {197З>. Всего 
в каталоге содержится 2119 звезд. Наиболее распростра
нены в шаровых скоплениях переменные типа ВВ Лиры; 
число звезд, уверенно относимых ко всем прочим типам 

переменности, составляет всего 8% от общего числа пе
ременных звезд в каталоге. Кроме звезд типа ВВ Лиры 

" в шаровых скопленивх известны цефеllДЫ сферической! 
составляющей (типа W Девы>, звезды типа RV Тельца ти-: 
па Миры Кита, KpaёHЬJe попуправиJlьиыe и неПР~НЬJе, 
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переменныс, желтые поJtyпраВИJIЬиЬtе переие:виые {типа 
RHd>, новые звезды, переменные типа U Близнецов. Не 
Jl<шлючено членство в шаровых СRоплепиях неСRОЛЬRИХ 

:lнтмеииых переменных. 

Обзоры работ по переменным звездам в шаровых 
r.lюплениях опуБЛИRОВaJI Б. В. КУRарRИН (1973, 1.975). 

В Г Аит особое внимание уделяется исследованиям: 
11 шаровых СRоплениях звезд типа RR Лиры и W Девы, 
11 первую очередь изучению изм:енений периодов пуль
r.:щий. 

J{aR было ПОRазано Ибеном и Рудом (1970), теория 
:lпездной эволюции с учетом простейmего соотношения 
нульсационной теории ру р const преДСRазывает CROPO
сти эволюционного изменения периодов звезд типа 

НН Лиры, примерно на ПОРЯДОR меньшие наблюдаемых 
для многих индивидуальных переменных типа RR Лиры 
11 СRоплениях (J) Центавра и М 3. 

Лишь средняя (с учетом знаRа) СRОрОСТЬ изменения 
нориода для всех переменных типа НН Лиры в СRоплении 
(:опоставима С преДСRазаниями эволюционной теории. От
<:юда Ибен и Руд сделали вывод, что наблюдаемые изме
нения периодов звезд типа RR Лиры в основном не носят 
:lВОЛЮЦИОННОГО xapaRTepa, а представляют собой «шумы», 
'Г. е. проявления неиввестных нам случайных процессов. 

В 1956 г., задолго до работы Ибена и Руда, R СХОДНЫl.I 
"ыводам: пришли на основе наблюдений звезд типа 
HR Лиры и цефеид Б. В. КУI{арюfН и П. П. Паренаго. 
()пи УRазали, что наблюдаемые ивменевия периодов пе
роменных ввевд не плавные, а СRаЧl{ообразные. Б. В. Ку
ICnрRИН подчеРRивает, что для звевд типа RRЛиры ни 
одна формула с членом второго ПОрЯДRа (т. е. с элем:ен
та"IИ изменения блеСRа, предполагающими линейное из
менение периода) не была подтверждена при достаточно 
аначительном увеличении интервала времени, охваченно

)'0 наблюдениями. Всегда более удачным ОRазывалось 
IIредставление RрИВЫХ о-с ломаными из неСRОЛЫ{ИХ от
реЗRОВ прямой. НеОДНОRратно наБЛIOдалось увеличение 
нериода вслед за его уменьшением, и наоборот. В связи 
с :этим, по мнению Б. В. КУRаРRИна, <<представляется бес
полезным ИСRать «тенденции» в направлении изменения 

периодов» звезд типа RR Лиры. 
3аRлючение о СRаЧl{ообразном xapaRTepe изменений 

периодов было сделано В. П. ГораНСRИИ, Б. В. КУRаРRИ
НЫМ: и Н. Н. Саиусем в 1.973 г. на основе изучения 
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~ольmоro ЧИCJIа переменных звезд типа 1u\ Лиры в шаро .. 
вых СRоплениях М 5, М 53 и NGC 5053. 

Т. И. Грызунова в 70-е годы исследовan:а изменениSl 
периодов перем:енных типа RR Лиры в шаровых СRопле
ниях NGC5466 и NGC6171. Выявленные изменения пе
риодов ОRазались СRаЧRообразпы:ftПf. Была построена мате
матическая модель изменения периодов переменных звезд 

в шаровом скоплении KaI( MapI{OBCKOfO процесса с непре
рывным временем и найдено удовлетворительное согласие 
с результатами наблюдений. 

В вышедшей в 1976 г. обширной работе В. П. Горан
ского, посвященной изучению изменений периодов звезд 
типа RR Лиры в скоплении М 53, выявлены два основных 
типа переменности периода: 

1. Скачкообразные кратковременные изменения пери
ода, прерывающие длительные интервалы его спокойст
вия или слабых плавных изменений .. 

2. Плавные непериодические изменения периода. 
Среди работ зарубежных авторов, посвященных изу

чению изменяемости периодов переменных звезд ТlIпа 

RR Лиры в шаровых скоплениях, следует выделить вы
полненные в 60-70-е годы обстоятельные исследоваппя 
СеЙДла. В этих работах диаграммы о-с, как правило, 
аППРОRСИМИРУЮТСЯ плавными RрИВЫМИ. Интерпретацпя 
диаграмм о-с является принципиальио иепростоii зада
чей, TaR RaI( математичеСItи она эквивалентна задаче 
численного дифференцирования :экспериментальных дан
ных. Действптельно, 

t 

(0·- С) (t) = 11 + 11 То +; f tP (1:) - Р01 ат, 
• 0"0 

где 11- ошиБI<а наБЛIOдепного момента, I1то - оmпбшt 
начальной эпохи, Ро, То - период и эпоха, используемые 
для вычисления эфемеридных моментов, t - текущий мо
мент времени. От Rлассической задачи численного диф
ференцирования настоящая задача отличается тем, что, 
помимо неточного знания значений функции (f)-C)(t), 
существенную роль, в особенности в случае фотографиче
ских наблюдений, играет петочное знание значений ар-, 
гумента. : 

Можно, однако, считать твердо устаповлепным, что' 
на длительных промежутках времени (десятки лет) гп- j 
потеза о paBHo~epHOM измененип периода по линейно~~~ 
(или БЛИЗRОМ:У к линейному) закону приходит в противо- I 
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речйе е ва~людеRИЯМИ. 130ЗJШRает вео~хо,циtdОС't'ь теоре· 
тического объяснения нерегулярных, в том числе знако
переменных, изменений периода. Лишь в недаввей работе 
Швейгарта и Ренцини выявлена возможность возникно
вения скачкообразных или непрерывных нерегулярных 
знакопеременных изменений периода вследствие измене
ний структуры звезды, обусловленных перемешиванпем 
вещества в ее недрах на границе полуконвективной зоны. 

Окончательное решение проблемы о характере и причи
нах изменений периода у звезд типа RR Лиры требует 
дальнейших усилий как наблюдателей, так и теорети~ов. 

Значительный интерес представляет также изучение 
изменяемости периодов у звезд типа W Девы в шаровых 
скоплеlЦlЯХ. д. с. Расторгуев к 1978 г. исследовал пове
дение периодов 20 цефеид в 9 шаровых скоплениях. Он 
отметил, что относительно большое число (более 60%) 
постоянных периодов среди цефеид с Р < 1()d наводит на 
мысль, что их время жизни в полосе пестабильности в 
среднем больше, чем предсказывает эволюционная теория. 
Также по 20 цефеидам Куттс в 1973 г. отметила преобла
дание случаев постоянства или возрастания периодов 

у звезд с Р < 8d И большую долю звезд с флуктуирующи
ми периодами среди цефеид с Р> 8d

• 

Проблеме объяснения существования двух классов 
шаровых скоплений по Оостерхоффу посвящена опубли
кованная в 1976 г. работа Н. Н. Сам:уся. Как известно, 
Оостерхофф еще в 1939 г. обнаружил, что по признаI'У 
величины среднего по Сl,оплениIO периода переменных 

подтипа RRab шаровые скопления Галактики уверенно 
делятся ва два класса - для первого <РаЬ> ~ (Эd,55, а для 
второго <Р.Ь> ~ (Эd,65. Во многих работах предлагалось 
объяснение различия <Р аЬ> между классами Оостерхоффа. 
Лишь в 1973 г. ван Альбада и Бейкер предложили ГIIПО
тезу, позволяющую объяснить двоичность явления Оос
терхоффа, т. е. праl'тическое отсутствие промежуточных 
случаев. Для этого ван Альбада и Бейкер предположили, 
что в некоторой зоне на диаграМlIlе Герцпшрунга - Рес
села принадлежность звезды к тому или иному подтипу 

переменных типа RR Лиры зависит от истории ее эволIO
ции. В скоплениях, у I'OTOpblX на горизонтальной ветви 
преобладает эволюция ·с повышением температуры, зве
зды в такой зоне окажутся переменными подтипа 
RRab, и скопления будут иметь <РаЬ> , свойственные 
1 классу Оостерхоффа; в случае противоположного преи-
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кущественноro направлении ЭВОJIЮЦИИ звезды в этой зоне 
бу11УТ принадлежать к подтипу RRc, а скопления - ко 
II классу Оостерхоффа. Н. Н. Саиусь про анализировал 
наблюдательные следствии гипотезы ван Ап:ьбады и Бей
кера и выивил рид противоречий с наблюдениями, в сви
зи С чем, по его мнению, необходим поиск новых объис
нений ивления Оостерхоффа. 

Важный вопрос о зависимости период - светимость 
дли звезд типа CW в шаровых Gкоплениях исследовали 
в 1.972 г. Б. В. Кухаркин и А. С. Расторгуев. Ими были 
выведены средние видимые величины < У) и <В) для 26 
цефеид в шаровмх скоплениях, и на основе системы мо
дулей расстоиния шаровых скоплений Б. В. Кухаркина 
и Р. М. Русева получены выражении зависимостей Mv(P) 
и Мв(Р) отдельно дли ДОJIroпериодической и дли коротко
периодической группы цефеид типа CW. 

§ 6. Исследовании пространственного распределении, 
кивематики и динамики шаровых скоплениii 

Современные данные о расстояниих шаровых скопле
ний и о разделении системы шаровых скоплений Галак
тики на группы по их фИЗИ'lООI(ИМ признакам ПОЗВОЛИJIи 
по-новому подойти к проблемам пространственного рас
пределении и кинематики шаровых скоплений Галакти
ки, изучаемым уже давно (см., например, Шепли (1918>, 
П. П. Паренаго и др. (1949». . 

BOJIТьep в 1.975 г. разделил шаровые скоплении Га
лактики на группу гало, группу диска и промежуточвую 

группу по признакам, основанным на данных интеграль

ной фотометрии и спектроскопии скоплений. Дли каждой 
группы изучены пространственное распределение скоп

лений в Галактике и их движении. Распределение скоп
лений, относящихси как к группе гало, так и к группе 
диска, оказалось приблизительно сферическим, но скоп
лении диска теснее сконцентрированы к центру Галакти
ки. На расстоявих от центра Галактики, превышающих 
20 кис, пространственнаи плотность системы шаровых 
скоплений резко падает. Впоследствии Хартвик изучил 
распределение скоплений выделенной Волтьером группы 
гало по содержанию тяжелых элементов и сопоставил 

результаты с теоретической картиной первоначального 
коллапса Галактики. Следует, однако, иметь в ви11У, что 
многочисленные критерии, использовавmи8СЯ Волтьером 
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при разделении на группы, несколько противоречивы, в 

результате чего физический смысл выделенных типов не 
вполне ясен и·во всяком случае не совсем соответствует 
терминам «гало» и «дисю). Поэтому изучение распределе
ния скоплений «гало» по химическому составу не дает 
уверенного представления о распределении по металлич

ности звезд гало Галактики. 
А. С. Шаров (1976) провел разделение скоплений на 

группы гало и диска по признаку интегрального спек

трального класса, данные о котором брались из каталога 
Б. В. Rукаркина (1974б); граница между группами была 
проведена по спектральному классу F 8,5. Он изучил 
строение и кинематику подсистемы шаровых скоплений 
без разделения и с разделением на группы и нашел, что 
скопления спектрального 

класса G образуют диск с по· 
луосями около 8 и 2 кпс. 
Часть скоппениi спектраль
ного масса F также входит 
в состав диска, возможно, 

HeCKOJIЬKO б6льших размеров. 
Остальные скопления масса 
F образуют протяженную K~ 
рону малой плотности 
(рис. 60). БЫJIИ определены 
параметры вращения подси-' 

стемы шаровых скоплений по 
всей совокупности объектов, Рис. 60. Структура подсистемы 
а далее для ка-"'ой из групп шаровых скопяеиий Гаll8.КТИКИ .&.,... (А. С. Шаров (1976». 
рассмотрены дисперсии оста-

точных (после учета вращения подсистемы) лучевых CK~ 
ростей. А. С. Шаров установИJI, что скопления диска 
имеют меньшую дисперсию лучевых скоростей, чем 
у объектов короны, что согласуется с представлениями 
о формировании шаровых скоплений в результате сжа
тия и поспедующей эволюции протогалактичеСI(ОГО газо
вого облака и УI{азывает на возможпость двух или трех 
этапов этого процесса. 

R аналогичным выводам пришли в 1976 г. А. В. Ми
ронов, А. С. Расторгуев и Н. Н. Самусь, проанализJlро
вавшие дисперсии лучевых скоростей относительно той 
же модели вращения Галактики, которую использовал 
А. С. Шаров, для групп шаровых скоплений по масси
фикацип А. В. Мироа:ова и Н. Н. Самуся (си. выше § 3>. 
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Ови выявили постепенное возраставие дисперсии лучевых 
~I(Оростей по мере перехода от наиболее металличных 
скоплений 11 группы к прочим СI{оплениям этой групды и 
далее к сноплепиям 1 группы (последние, I(aK считают 
А. В. Миронов и Н. Н. Самусь, являются наиболее ста
рыми). В той же работе найдено, что аависимость между 
степенью концентрации звезд к центру скопления и аб
солютной интегральной величиной скопления (впервые 
аамеченная п. п. Паренаго и др. (1949» хорошо выра
жена лишь для скоплений 11 группы. Причины послед
него явления впоследствии рассмотрел А. С. Расторгуев 
и показал, что различное поведение скоплений двух 
групп в отношении зависимости между светимостью и 

концентрацией объясняется существованием тесной свя
аи между массой и радиусом ядра для более молодых 
скоплений (11 группы) и отсутствием подобно~ связи для 
более старых (I группы). Анализ, проведенный в рамках 
простейшей модели динамической эволюции СКОПJIеиий, 
установил, что эти различия сглаживаются со временем 

и в прошлом были выражены значительно сильнее. 
Среди работ, посвященных исследованию структуры 

8вездных скоплений, исключительное место ванимает 
цикл работ п. Н. Холопов а, выполв:енный в 50-60-е го
ды. Им проведено детальное исследовавие структуры 

ряда шаровых скоплений методом звездных подсчетов по 
фотографиям. п. Н. Холопов ПОI{азал, что скопления 
обладают обширными «коронами», населенными преиму
ществевво слабыми звездами и оказывающими заметное 
влияние на динамику и эволюцию скоплений. Детальные 
исследования выявили весьма сложное строение СКОПJIе
нИЙ: существование ряда ЗОн и изменение ЭJlJIИПТИЧНОСТП 

с расстоянием от центра скопления. 

Положения на небесной сфере и структура ряда ша
ровых скоплений были определены в 70-е годы 3. и. Кад
ла, Н. Рихтером, А. А. Стругацкой и В. Хогнером методом 
эквиденсит. л. и. Баштова изучила структуру нескольких 
шаровых скоплений, предварительно определив собствен
ные движения многих членов скоплевий и звезд фона. 
Аналогичные исследования проводились Н. Спасовой. 

Работы, посвященные определению структурных па
раметров шаровых скоплений на основе интегральной 
фотометрии и звездных подсчетов, опубликовали в 60-
70-е годы Кинг, Петерсон, г. Иллингворт и В. Илливг
ворт. Кроме того, последние два автора определи~и ди-
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сперсию скоростей в центральных частях ряда шаровых 
скоплений и на этой основе оцеиили их массы. 

Опубликованный в последние годы цикл работ 
В. Г. Сурдина посвящен рассмотрению вопроса о распаде 
шаровых скоплений и протоскоплений в связи с пробле
мой происхождения звездного населения гало. Он под
твердил вывод Тримэйна, Острайкера и Спитцера о зна
чительном влияиии динамического трения на движение 

шаровых скоплений. В. Г. Сурдин и А. В. Чариков рас
считали эволюцию различного типа орбит шаровых скоп
лений в Галактике под действием динамического трения. 
На диаграмме (рис. 61>, связывающей абсолютные инте
J'ральные звездные величины М v шаровых скоплений с 
логарифмом их расстояния от центра ГалаI(ТИКИ 19 R, 
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FIIC. 6t. Диаrрамма MV-]g R дnп шаровых Сllопnеиий ГanаllТИIIИ (по 
в. г. Сурдииу). 

верхняя граница распределения шаровых скоплений объ
ясняется тем, что за время порядка 1010 лет более мас
сивные скопления успели «упасть» на центральное сгу

щение Галактики и, по-видимому, внесли значительный 
вклад в процесс формирования галактического ядра. 
С другой стороны, нижняя граница распределения СIЮП
лений на диаграмме объясняется разрушением шаровых 
скоплений малых масс под действием диссипации энер
I'ИИ и приливных сил. Эти же эффекты привели к возиик
вовеиию зависимости между светимостью скоплений и; 
степеиью концентрации в ии 8ве8Д (ск. вьппе). 
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В. Г. Сурдин предложил новый метод определения 
расстояния от СОЛJЩа до центра Галактики, основанный 
на существовании градиента химического состава шаро

вых скоплений вдоль галактоцентрического радиуса. 
Среднее значение, полученное этим методом для различ
иых систем модулей расстояния шаровых скоплений, 
равно 10,1 ± 0,7 RПС. 

А. С. Расторгуев и В. Г. Сурдин на основе опублико
ВaRИЫХ значений приливных радиусов шаровых скопле
ний нашли перигалактические расстояия и минималь
ные значения эксцентриситетов их орбит. Оказалось, что 
шаровые скопления имеют сильно вытянутые орбиты, 
причем их вытвиутость растет с увеличением расстояния 

скопления от центра Галактики, что согласуется с совре
меииыми представлениями о происхождении шаровых 

скоплений из вещества с малым угловым моментом. 

§ 7. Шаровые CRОШlеВИJI в дрyrих галаКТИRах 
Помимо нашей Галактики, шаровые скопления выявлены 
еще в 24 галактиках - спиральных, эллиптических кар-' 
JIИRовых сфероидальных, неправильиых. Системы шаро
вых скоплений могут быть весьма богатыми. Так, в ги
гантской эллиптической галактике М 87 (в скоплении 
галактик в Деве) наблюдается около 6000 шаровых скоп
лений, а их попое число оценивается в 15 000. Если про
экстраполировать (не учитывая возможного приливного 
обрезания системы шаровых скоплений М 87) наблюдае
мое в этой галактике распределение поверхностной плот
ности числа шаровых СRоплений в проекции :на картин
ную плоскость до значений плотности, соответствующих 
:наблюдаемым во внешних частях гало нашей Галактики, 
мож:но прийти к заключению о том, что система шаровых 
скоплений М 87 распространяется на значительную частъ 
объема централь:ной области скопления галактик в Девс. 
В то же время даже в карJIИRОВОЙ сфероидальной галак
тике в Печи (Му = -13"',6), лишь на 3'" снебольшим 
превосходвщей по светимости самое яркое шаровое скоп
ление нашей Галактики, известно шесть шаровых скоп
лений! По-видимому, существует зависимость попого 
числа шаровых скоплений в галактике от ее светимости: 
зависимость достаточно хорошо выражена для эллипти

ческих галактик, и ее можно распространить на спираль

ные галактики, если для них брать светимость без учета 
населения плоскоi составляющей. 
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СВОДI,а ~aHHЫX о сйстемах шаровых сItоШIевий. в дру. 
I'ИХ гаЛaI,ти!\ах приводитоя в работе Харриса и Расина 
ШПЮ. 

Интересно отметить, что среди объе!\тов с хара!\тер
ныи внепшим видом шаровых с!\~плевий в других гала!\
ти!\ах встречаются заметно более голубые, чем типичные 
шаровые с!\оплевия нашей Галшти:ки. В Магеnлановых 
Облшах дни та:ких с!\оплеиий удавалось получить диа
граммы по!\азатель цвета - видимая звездная величииа, 

которые о!\азывались сходвы:ми с этими диаграм:мами для 

рассеянных с!\оплений нашей Галшти:ки. 3аметим, что 
когда эти, несомнеиво молодые звездные с!\опления до

стигнут возраста типичного шарового с!\опления нашей 
l'ала!\ти:ки t- 1010 лет), они TOJlЬ!\O за счет процессов 
;Jвездной эволюции, без учета диссипации, о!\ажутся 4ila
много менее яр!\ими, чем типичные шаровые с!\опления. 
Следовательно, по массе настоящими шаровыми с!\опле
ниями в других галшти!\ах являются толь!\о более «!\рас
пые» (более старые) с!\оплевия. 
Тш !\ш шаровые с!\опления принадлежат !\ числу 

самых яр:ких объе!\тов в гала!\ти!\ах, напрaIПИВается IIX 
использование дни оцено!\ расстояния до галшти:к. При 
этом необходимо, одна!\о, внимательно учитывать возмож
ные различия между системами шаровых с!\оплеиий в 
разных гала!\ти:ках. Кш отметил в 1979 г. В. Г. Сурдин, 
яр:кий конец фуихции светимости шаровых с!\оплеиий 1\ 

l'аЛaRти!\е подвержен влиянию эффе!\тов динамичесхого 
трения, причем степень влияния зависит от харштери

сти!\ самой галшти:ки. 'Учет этого эффе!\та очень важен 
при выборе шаровых с!\оплеиий в гала!\ти:ках Местной 
l'РУППЫ для халибровRИ метода определения расстояний. 

Значительный интерес вызывают рентгеНОВСRИе на
блюдения шаровых с!\оплеВИЙ. После отхрытия peHTre
новсRИХ источни!\ов в шаровых с!\оплениях Галшти!\и 
11 самое последнее время удалось отождествить рентге

UОВСRИе источни:ки с нес!\ольRИМИ шаровыми с!\опления
l\Ш туманности АиДРО},fеды (Ван Спейбру:к с группой 
соавторов), а тшже, возможно, С одним шаровым с!\оп
Jlение},f в Малом Магеллановом Обла!\е (ГривдлеЙ). 

Наибо.пее штивно в Г АИШ ведутся исследования ша
ровых с!\оплеиий в гала!\ти:ке Авдромеды М 31. А. С. Ша
JlОВ, В. М. Лютый и В. Ф. Есипов С середины 70-х годов 
(~uстематичес!\и осуществ.пяют программу фотоэле!\триче
(~IЮЙ иВV-фотометрии шаровых с!\оплений в М 31 с 
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помощью ТeJI8Скопа им. г. А. Шайна <диаметр зеркала 
2,6 м) Rрымской астрофизической обсерватории АН СССР. 
За время выполнении програм1tfы ими были получены 
измерения для 136 объектов, считавmихся звездными 
скоплениями n М 31 и ее спутнике NGC 205. Из них для 
118 ранее Ile ВЫПОЛНЯЛИСL измерения в системе иву. 
R результате проведенной ими работы I( настоящему 
времени число объектов, фотоэлектрически измеренных 
в системе UBV, возросло с 54 до 172. Промежуточные 
итоги работы подведевы А. С. Шаровым, В. М. Лютым 
и В. Ф. Есиповым В виде сводного каталога фотоэлект
рических измерений звездных скоплений в туманности 
Андромеды. Проводится также работа по отождествлению 
предполагаемых скоплений с выявленными объектами 
дру1их типов, в частности, с областями Н IJ. TaI(, 
А. С. Шаров и А. п. Семенов недавно установили, что 
11 объектов, считавшихся обычными шаровыми скопле
ниями М 31, на самом деле являются областями Н 11. 
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"лава УI 

ПЛАНЕТАРНЫЕ ТУМАННОСТИ 

Е.В.КОСТНКОВА 

Введение 

Планетарные тумаииости привадлежат к весьма интерес
ному виду населения нашей звездной системы - Гапакти
кв. Они БЫJIИ открыты окопо 200 пет тому назад и с тех 
пор спужиJIИ предметом пристапьного внимания исспедо

ваТeJIеЙ. Допгое время они считались наибопее загадоч
ными астрономическими объектами. Однако ДJIИтепьное 
и серьезное их изучение крупнейшими астрономами и 
физиками, особенно начиная с 20-х годов нашего стопе
тия, не только способствовапо выяснению природы этих 
объектов, но привепо также к фундаментальным откры
тиям, важным дпя многих раздепов физики, в частности 
дJIЯ понимания физических процессов, протекающих в 
ионизованном газе. 

Бпагодаря массическим работам Боуэна, 3анстра, 
Мензепа, Аппера, Минковского, Б. А. Воронцова-Непья
минова, В. А. Амбарцумяна, В. В. Собопева, ,и. с. Шмов
ского, Ситона, О'Дема и других исспедоватепей, теория 
свечения ппанетарных туманностей стапа одной из наибо
нее разработанных теорий в астрофизике. OTДeJIЬHыe ее 
раздеJIЫ припожимы не топько к чпанетарным туманное

тям, но и ко многим другим, родствеииым им объектам: 
к диффузным газовым туманностям, к Н 1I-0бпастям, к 
разпичным типам горячих звезд с протяжеииыми газовы

ми обопочками. 
Интерес к ппанетарным туманностям еще бопее возрос 

в помеднее десятипетие. Этому способствовапи открытия, 
ставшие возможными бпагодаря применению новой на
бпюдаТeJIЬНОЙ техники; выявипась также важная poJIЬ 
Iшанетарных туманностей в эвопюции звезд и эвопюции 
всей Гапактики в цепом. ' 
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Изучение планетарных туманностей nедется n Г А ИИ1 
с 30-х годов нашего столетия. Начало было ПОJlOжено 
Б. А: Воронцовым-Вельяминовым, и в дальнейmеltl это 
традиционное направление получило ШИРОRое развитие. 

§ 1. Общие- сведеНИJl о планетарных туманностJIX 

Среди других небесных объеRТОВ ПJIанетарные туманности 
выделяются прежде всего своим xapaRTepHblM видом: в те
леСRОП они выглядят RaR небольшие, довольно реЗRО очер
ченные ДИСRИ или овалы, а иногда - кольца, имеют зе

леноватый цвет и напоминают по виду отдаленные 
большие планеты: Нептун, Уран, Сатурн. 3а это внешнее 
сходство с планетами они и получили свое название. 

В центре планетарной тумаllНОСТИ обычно наблюдает
ся звезда, называемая ядром туманности. В видимых лу
чах светимость ядра в деСЯТRИ раз меньше, чем светимость 

туманности; тем не менее эта звезда и является причиной 
свечения туманнос.ти - газовой оБОЛ,?ЧRИ, окружающей 
звезду. 

Ядра планетарных туманностей хараRтеризуются очень 
ВЫСОRОЙ температурой, порядка 105 К. У таких звезд ос
повная·часть энергии излучается в далеRОЙ ультрафиоле
товой области спектра. Свечение туманности вызывзеrся 
тем, что она поглощает невидимую ультрафиолетовую 
энергию излучения ядра и переизлучает ее на длинах 

BOJIН видимого света. 

Планетарные туманности наблюдали и Гюйгенс, и 
Гершель, и Ф. А. Бредихин; в начале нашего BeRa клас
сическое исследование провел аиерика-НСRИЙ астроном 
Кэртис, сфотографировав деСЯТRИ этих объеRТОВ. 

Первый Rllталог ПJIанетарных туманностей был состав
лен в 1934 г. Б. А. Воронцовым-Вельяминовым и содер
жал лишь 126 объеI<ТОВ. Впоследствии тот же автор из
дал еще несколько каталогов; последний из них, опубли
кованный в 1962 г., содержал уже около 600 объектов. 

В течение 50-60-х годов было открыто много новых 
планетарных туманностей, главным образом при наблю
дениях с объективной призмой; также использовался для 
открытий Паломарский атлас неба. Туманности открывали 
Минковский, ЭйбеJIJI, Хенайз, Луиза Вебстер о{ США); Пе
рек и Когоутек (ЧССР); Пик-Син-3е (Индонезия); 
С. П. АприамаmвиJIИ (Абастуманская обсерватория, СССР) 
и другие. Б. А. Воронцов-Вельяминов с сотрудниками от
RpЫJI около 20 ПJIанет'а.рных туманностей. 
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Последний, наиболее полный, каталог галактических 
планетарных туманностей, изданный в 1967 r. в ЧССР 
Переком и KoroYTeKoM, содержит более 1000 объектов. 
В нем собраны также все основные сведения о планетар
ных туманностях и их ядрах: галактические и эквато

риальные координаты, угловые размеры туманностей, соб
ственные движения, лучевые скорости, поверхностные яр

кости, интегральные звездные величины туманностей, 
звездные величины и параллаксы ядер, данные о спектрах 

туманностей и ядер. В нем lIриведены также поисковые 
карты для всех объектов каталога. 

В настоящее время в нашей Галактике известно около 
1300 планетарных туманностей. Большинство из них
довольно слабые объекты: лишь около 20 туманностей 
имеют интегральную звеlJДИУЮ величину ярче 10т. 

Очень небольшая часть планетарных туманностей име
ет угловые размеры, превышающие 1'. ЭТО так называе
мые «гигантские» планетарные туманности: туманность 

«Улитка~) в созвездии Водолея размером около 12' Х 15', 
«Гантель» в созвездии Лисички, размером примерно 4' Х 
Х 8', «Сова» в Большой Медведице размером более 3', из
вестная кольцеобразщш туманность в созвездии Лиры 
размером ,.., 1',5 и еще несколько других. Подавляющее 
же большинство планетарных туманностей имеет угловые 
размеры менее 1 О" . 

СреlfПИЙ линейный радиус планетарных туманностей 
lluрядка 1017 см. Однако у различных объектов он может 
различаться в десятки раз. 

Кольцеобразные туманности составляют около 20 % 
от общего их числа. Их форма обусловлена проекцией 
сравнительно тонкой сферической (или эллиптической) 
оболочки на I{артинную плоскость небесной сферы. При 
nольших экспозициях кольцо на фотографии обычно за
lIJывается излучением внутренней части туманности. Во
обще на фотограФиях планетарные туманности обычно 
ноказывают весьма сложное распределение яркости. Иде
ально нруглые туманности с равномерным распределени

ем !!ркости по диску наблюдаются очень редко. 
Для туманностей овальной формы характерно ослаб

ление яркости вдоль большой оси и усиление яркости 
вдоль малой оси. Иногда на концах малой оси наблюда
ются яркие «шаш{и», симметрично расположеииые отно

сительно центра туманности. Такая форма туманностей 
дала ВОЗМОИЩОСТJ> г. С. Хромову И KOroYT8KY развить 
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теорию тороидально' струхтуры ШIанетариых туиавиое
теЙ. Соrласно этим представлеиияи, все наБJIIOдаемые их 
формы МОЖНО объясиить, если допустить, что оии имеют 
основиую струхтуру в форме тороида и ВТС1ричиую, более 
слабую, структуру. 
у мноrих туманностей отчетливо видио наложеиие 

Apyr на дpyra двух оболочек различноrо размера: более 
яркой - внутренней и менее яркой - внешней. Иноrда 
встречаются двойные кольца и. даже спирали. Теория 
двухоболочечных туманностей развивалась в работах 
Г. А. Гурзадяна. 

Самую мноrочпсленную rруппу составляют планетар
ные туманности очень малоrо размера - так называемые 

«звездообразные» туманности. На фотоrрафиях они неот
личимы от .звезд и отождествить их можно только по 

спектру. К звездообразным туманностям относится более 
50 % всех известных планетарных туманностей. Большин
ство из них наблюдается в направлении на центр Галак
тики. Изучение звездообразных планетарных туманностей 
особенно важно, так как среди иих можно обнаружить 
объекты, находящиеся на ранней стадии образоваиия и 
развития (см. ниже, § 8>. 

Планетарные туманности различных видов показаны 
на рис. 62. 

Для распределеиия всех известных планетарных ту
манностей в Галактике характерны, с одной стороны, 
сильная концентрация к центру Галактики, с дрyrой
большая концентрация к rалактической плоскости; послед
няя, однако, выражена не в такой степени, как напри
мер, у молодых звезд классов О и В ,(рис. 63). Кроме то
ro, планетарные туманности не показывают связи со спи
ральными рукавами. Такое распределение характерно для 
промежуточной подсистемы населения Галактики или на
селения диска. В частности, сходное распределение пока
зывают новые звезды. 

В последнее время, однако, большинство исследовате
лей приходит к ВЫВОДУ, что наблюдаемый комплекс пла
нетарных туманностей не представляет собой единой под
системы населеиия Галактики, и отдельные объекты и да-

. же целые rруппировки планетарных туманностей MOryT 
принадлежать различным подсистемам. Наблюдательные 
данные свидетельствуют в пользу этой точки зреиия. Так, 
уже давно известна планетарная туманность, входящая в 

шаровое звездное скоплеиие :м 15. Недавно обнаружена 
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еще одна туманность, возможно, связанная с другим ша

ровым скоплением. Найдены также три планетарные ту
манности, относвщиеся к галактическому гало; все они _.
очень далекие объекты, расположенные на высоких галак
тических широтах. Изучение их спектров дает указание 
на принадлежность этих объектов к старому населению 
Галактики. 

С другой стороны, одна туманность найдена в расс&ян
пом звездном скоплении; кроме того, обнаружен ряд пла
нетарных туманностей, связанных с молодым населением 

6~~-r~--т--т-~--r-~-r~~r--r-т·-,г-т-~-т~ 
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Рис. 63. Распредмевие ПJIаветарвых Т)'IIаввостей по rалаитичесиим иоор
диватам l и Ь (Переи, Rоroутеи (1967». 

плоской подсистемы Галактики - с протяжеННЫl\1 газо
вым отрогом, наблюдаемым на южном небе в области 
l ~ 330°. 

Таким образом, планетарные туманности теперь обна
руживаются почти во всех подсисте:мах населения нашей 
Галактики. 

Последнее обстоятельство делает очень важной роль 
определения химического состава планетарных туманнос

тей, что само по себе представляется крайне сложной 
задачей. 

Первую попытку оценить количественно химический 
состав планетарных туманностей произвел еще в 30-х го
;J;ax Б. А. Воронцов-Вельяминов. Впоследствии Боуэп и 
у айз, а затем Аллер, Мензел и другие подробно изучали 
химический состав многих объектов и пришли к выводу 
об его идентичности у планетарных туманностей и обыч
ных звезд. Для всех планетарных ТуМанностей в целом 
получены следующие выводы: са,ым распространенным 

элементом в их оболочках является водород. Число ато
мов гелия составляет 15-17% от числа атомов водорода, 
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а остальные атомы, вместе взятые,- порядка 0,001, т. е. 
порядка 0,1% от числа атомов водорода. 

В последнее время получены указания на то, что от-

(
Ne N 

носительные концентрации отдельных элементов Н' Н' 

N 'О) О' Н меняются от туманности к туманности. Однако 

для получения уверенных выводов неоБХОДИl\f дальнейший, 
крайне тщательный анализ индивидуальных объектов. 

Особый интерес представляет выявление различия хи
м:ическоro состава у туманностей - представителей раз
личных подсистем населения Галактики. "уже имеются 
наБЛЮДl1тельные данные, показывающие, что туманности 
1 типа населения богаче гелием, азотом и, возможно, кпс
лородом, чем туманности ДИСI<а; в то же время у т~·маи

ностей галактического гало наблюдается недостаток этих 
элементов. Туманности диска (наиболее многочисленные), 
по-видимому, богаче азотом и углеродом, чем другие кос
мические объекты. Эти выводы согласуются с общей кон
цепцией эволюции и состава ГалаКТИI<И, с распределени
ем металлов и тяжелых ЭJJементов в ее подсистемах. 

Зная концентрацию атомов водорода в туманности и 
ее линейные размеры, можно определить массу газовой 
оболочки 9»веЬ. По современным оценкам масса планетар
ных туманностей заключена в диапазоне (0,01-0,3) !Dlэ, 

а ее среднее значение составляет 9»оеЬ = (О,1-0,2)!Dlэ. 
Массы ядер имеют порядок массы Солнца (9)>.,.., 9Ло). 

Болометрические светимости ядер L занимают значи
тельный диапазон 19 L = (1 - 5>Ig L(!). Радиусы ядер за
ключены в интервале 0,01 Rф ~ л.~ 1Rф• Оценки L. и 
R * в сильной· степени зависят от принятого расстояния 
до туманности. 

Для нескольких сотен (примерно для 400) галактиче
ских планетарных туманностей известны лучевые скорос
ти, с достаточной точностью измеряемые непосредственно 
по эмиссионным линиям в спектре туманностей. Их изу
чение привело Минковского, Вебстер и др. к выводу, 
что многие планетарные туманности имеют не круговые, 

а сильно вытянутые Эллиптические орбиты в Галактике. 
Детальный анализ показал (речь идет о работах Рай

та, Завстра, Вилсона), что линии спектра пл~нетарных 
туманностей расщеплены в средней части относительно 
центральной длины вdлны на две компоненты примерно 
одииаковой яркости. Это является следствием расширения 
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газовой оболочки туманности: в Центре изображения пе
редняя сторона оболочки движется к нам, и линии ее 
спектра смещены в «фиолетовую» сторону, задняя удаля
ется, и ее линии смещены в «красную» сторону. Скорость 
расширения составляет в среднем (10-30) KM/c, однако 
в отдельных случаях она может достигать примерно 

100 KM/c. 
Расширение оболочки служит важным фактором в эво

люции планетарных туманностей. По мере расширения 
уменьшается плотность вещества туманности, понижает

ся ее поверхностная яркость и, в конце концов, туман

ность перестает быть наблюдаемой. 
Если принять массу оболочки ПnnеЬ = <О,1-0,2)Пnф , 

то при средней скорости расширения около 20 кмl с, через 
10'-105 лет после образования планетарной туманности 
средняя плотность ее вещества уже не будет отличаться 
от плотности межзвездной среды (р"" 10-26 г/ск'). Это по
казывает, что в космической шкале времени планетарные 
туманности - сравнительно недолго живущие объекты и 
их изучение крайне важно с эволюционной точки зрения. 

В последние годы планетарные туманности стали ин
тенсивно изучаться и в других галактиках. 'У'же обнару
жено около 130 туманностей в Магеллацовых Облаках 
(более 90 в БМО и около 30 в ММО>; более 300 плане
тарных туманностей отождествлено в туманности Андро
меды и несколько десятков - в четырех ее самых ярких 

спутниках, эллиптических галактиках: NGC 147, 185, 205 
и 221 (М 32). Найдены планетарные туманности еще в 
нескольких спиральных галактиках, а также в карлико

вой эллиптической галактике в созвездии Печи. 
Изучение спектров внегалактических планетарных ту

манностей также уназывает на их возможную принадлеж
пость к различным подсистемам населения родительских 

галактик с возможными различиями химического состава 
и возраста. 

§ 2. Методы исследовании планетарных туманноrтей 

Н::sучеllие планетарных туманностей проводится разнооб
рэ;шыми методами. 

Прежде всего они исследуются методом прямого Фото
I'рафирования как в широкой полосе спектра, так п с 
фильтрами, позволяющими выделять отдельные моно
А роматические излучения туманности (например, фотогра-
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фирование в лучах водородной линии На). Особо ценные 
результаты дало применение интерференционных фильт
ров с узкой полосой пропускания. 

Еще в начале 30-х годов по фотографиям ПРИl\lерно 
150 планетарных туманностей, снятым с короткофокусны
ми камерами, Б. А. Вороицов-Вельяминов и п. п. Паре
наго оценили интегральные фотографические звездные ве
личины этих объектов (суммарную яркость оболочки и 
ядра). Эти данные использовались во многих статистиче
СI(ИХ исследованиях планетарных туманностей и до сих 
пор не потеряли своей ценности. 

В 30-е годы также применялся метод построения изо
фот для фотометрии отдельных монохроматических изо
бражений ярких планетарных туманностей - для изуче
НИЯ их структуры, а также для оценки их интегральной 
яркости (Б. А. Воронцов ... Вельяминов, Берман, Аллер, 
МивковскиЙ). . 

Значительно б6льmyю информацию о туманности по 
сравнению с прямым фотографированием дает пзучение 
спектра. Для получения спектров туманностей прежде 
всего служат щелевые спектрографы (как призменные, 
так и дифракциоииые), установленные в фокусе достаточ
но крупного телескопа. Благодаря большой дисперсии и 
чистоте спектра щелевые спектрограммы позволяют 1)е

шать ряд астрофизических задач, определять многие фи
зические параметры туманностей. 

Для массового изучения небольших, но сравнительно 
слабых планетарных туманностей, недоступиых наблюде
ниям со щелевым спектрографом, весьма эффективно ис
пользуются спектрограммы, получаемые на светосильных 

телескопах с призменной камерой или с объективной 
призмоЙ. В частности, большинство звездообразпых пла
нетарных туманностей было обнаружено в 50-60-х годах 
на спектрограммах, снятых с объективной ПРИЗl\fОЙ как в 
северном, так и в южном ПОJIyпIаuиях. Этот метод успеш
но был применен в ГАИШ: на 50-са:Rтиметровом телеско
пе Максутова, установлеииом на Крымской станции 
r АИШ, были получены сотни спектрограмм с объектив
ной призмой для массового изучения планетарных ту
маииостеЙ. 

В последimе десятилетия для изучения планетарных 
туманностей и их ядер получили широкое применение 
фотоэлектричесRие методы наблюдений (начало их было 
положено АJIЛeРОМ, Ми:иковским, ЛИJIJIером:, затем продол-
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жено О'Дemrом и друrими). В настоящее BpeМJI ПРОИЗJ!()а 
дится узнополосная фотометрия ядер, ведутся наблюдеиия 
их в системе UBV; особеиио успеIПJIЫМ ОН8Sалось фото
элентричесное снаиироваиие спентров тум:аиностей, ПО8Во
лившее повысить точность оцеини интенсивности спент

ральных линий. 
В ГАИШ фотоэлентричесние методы дJIЯ UВV-Фото

метрии ядер, а танже ДJIЯ выявлеиия и изучеиия пере

менности планетарных туманностей и их ядер примеиили 
В. П. Архипова, Е. Б. I\остянова, М. В. Савепьева. По
следнюю задачу особенно трудно разрешить фотографиче
СI<ИМ методом. 

С внедрением элентронной техниRИ в астрономию 
мощвым: орудием изучеиия слабых объентов стали элен
троино-оптичесние преобразователи (ЭОП), дающие БOJlЬ
шой выигрыш в экспозиции. Комбинированные MeToj(bl 
исмедования, например соединеиие эталонов Фабри-Пе
ро с ЭОП на боJIыпиx телеснопах, дают возможность де
тuьио изучать диффузные и планетарные туманности, 
измерять виутрениие движеиия в них с большой точ
ностью. В Г АИШ цеииые работы в этом направлеиии про
ведены П: В. Щегловым, В. Ф. Есиповым, Т. А. Лозин
сной И В. Т. Дорошенно; Р. И. Носкова впервые в Совет
сном Союзе использовала ЭОП ДJIJI изучения спентров пла
нетарных туманностей в ближней инфранрасной области. 

Применеиие новых приемиинов излучения, чувстви
тельных к инфракрасной области спентра (болометр Лоу, 
США), привело к важному отнрытию: обнаружению 
у мноrих планетарных тум:аииостей избыточного инфра
красного излучеиия в области 2-75 мни. 

Много дало танже применеиие радиоастрономичесКих 
методов н исследованию планетарных туманностей в ра
диодиапазоне спектра. Этими методами измеряется излу
чеиие туманностей в области непрерывного спентра, об
наружено излучеиие в эмиссионных JlИииях, строятся де

тальные нарты радиоизофот наиболее интересных объ
ентов. 

В самые последние годы начаты внеатмосферные на
блюдения планетарных тум:аиностей с помощью носмиче
ской техииRИ (ранет, бaJIJIОНОВ). Уже получены новые 
важные реЗУJIЬтаты по исследованию даленой ультрафио-

о 

летовой области спентра тум:аииостей вплоть до 1000 А; 
в частности, обнаружены линии ионов, ранее в спентрах 
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пJIанетарвых тукаввосте! не набmoдавmиеся (США, ГОЛА 
ландия, СССР). 

Совсем недавно начаты наблюдения планетарных ту
м:аввостей в рентгеновской области спектра: обнаружен 
поток рентгеновского излучения у ядер нескольких пла
нетарных туманностей. 

§ 3. эмиссиоIIIIый спектр ШIанетарвых туманностей 
и ем происхоасдевие; процесс иовиа8ЦИИ 

и стратификации И8JIY'1еВИJI в ШIаветарвых 
туманности 

Спектр является важнейшей характеристикой планетар
пой тумаввости. Его общая структура одинакова для всех 
планетарных туманностей, поэтому их почти всегда мож
по.отличить по спектру от других туманностей и эмисси
онных звезд. 

Спектр ШIанетарной туманности состоит из большого 
числа эмиссионных линий, наложенных на слабый непре
рывный спектр. В нем всегда наблюдаются эмиссионные 
линии бальмеровской серии водорода; однако самыми ха
рактерными линиями в спектре планетарных туманностей 

о 

являются так называемые «ливии небулия» 5007 А (N 1) 
о 

И 4959 А (N:a). Эти линии долгое время оставались неиден
тифицированными, и их приписывали гипотетическому 
элементу «небулию». Лишь в 1927 г. американский астро
физик Боуэн объяснил происхождение этих линий, исхо
дя из физических процессов, протекающих в планетарных 
туманностях. Он показаlI, что ливии N t И N 2 испускаются 
при запрещеввых переходах дважды ионизованного IШС

лорода LO IIП из метастабильного СОСТОЯJIИЯ в осповное. 
В планетарных туманностях создаются все необходимые 
условия для TaKoro излучения. 

Линии Nt и N! присутствуют также в спектрах ярЮ1Х 
диффузных газовых туманностей, в спектрах ОUQлочеR 
новых звезд и ряда других нестационарных звезд. Однако 
у планетарных туманностей ови значительно интенсивнее 
и часто являются самыми яркими в спектре. 

Как и у других газовых туманностей, в спектре пла
нетарных туманностей наблюдается известный ультрафио-

о о 

летовый дублет 3726-3729 А (Ла .. == 3727 А), вызванный 
запреще:виым:и переходами в спектре иона О 11. У ШIане
тариых туманностей он менее интенсивен, чем у диффуз-
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вых, таи как в первых осуществлиетси более высокм сте
пень ионизации и основная часть атомов кислорода нахо

дитси в дважды ионизованном состоя:иии. 

В спектре планетарных туманностей наблюдаютси так
же запрещенные ЛИВИИ ионов азота, неона, серы и многих 

других атомов. . 
Характерны дли спектра планетарных тумапиостей 

о 

разрешенные JIИИИИ гелии (5876, 4471 А и др.); наличие 
же у многих туманностей ливий ионизованного гелии (на-

о 

иболее интенсивна JIИИии 4686 А) говорит о высокой сте
пени возбуждении их спектра. Об этом же свидетельству
ют запрещенные ливии иона [Ne IIП и особенно линии 
[Ne У], набпюдаемые в ультрафиолетовой области спектра 
некоторых туманностей. В инфракрасной области наблю
даетси рид интенсивных запрещенных линий ионов [О 11], 
LS IП] и др.; интенсивны и линии серии Пашена. 

Спектры идер планетарных туманностей принадлежат 
!{ нескольким основным видам. 

1) Спектры, характерные дли звезд Вольфа - Райе 
(WR). Они имеют очень широкие эм:и~ионные линии Не II 

о о 

4686 А, Не 1 5876 А, линии водорода, линии ионов С IV, 
С 111, С 11, N У, N III и другие. Среди идер встречаются 
представители как углеродной (WC>, так и азотной (WN) 
последовательностей. 

Важно отметить, что у идер типа WR сходны с обыч
ными звездами WR лишь спектральные характеристики, 
другие же параметры сильно различаютси: идра планетар

ных туманностей имеют по крайней мере на 2-3 порид
ка более низкую светимость и гораздо меньшие массы, 
чем у обычных звезд Вольфа - РаЙе. 

2) Ядра со спектрами класса О с линиими поглощеuии. 
3) Ядра со спектрами Of (класс О с змиссионными ли

виими водорода, Не II, N III, С ПП. Наблюдаютси также 
ядра и с суммарными характеристиками Of + О, или OIp. 

4) 3начительнаи часть идер имеет непрерывный спектр 
без каких-либо признаков линий поглощения: или змис
сии. Такой спектр ивля:етси следствием очень высокой 
температуры звезды и отсутствии плотной газовой оболоч
lШ вокруг нее. 

RpoMe перечисленных основных видов, встречаютси ид
ра так называемого типа О VI, с заметной змиссиоииой 

. о 

динией О VI 3811 А в спектре, ядра с комбинацией спек-
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Tpam.выx характеристик Of + WR иJIИ О + WR, субкар
лики класса О, а также ра3JIичные пекулярные ядра. 

На рис. 64 и 65 приведевы спектры ряда планетар
ных туиаииостеЙ. 

Рис. 64. Спентроrpаммы пnанетариых туманностей.! ПOJIучениые иа щеле
вых спентроrрафах (.Am1ep. 1950». 

Рис. 85. СпектроrpaIIМЫ плаН8Т~РНЫХ туманностей ... ПcmYчеИИЫ8 с OtI'Ъe 
I'llJlIIOI JIPIIIIIOI (Щ)ЫМCJWI етlUЩIIII .I.'.AJШI) • 
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Свечение планетарной туманности целиком вызывает
ся излучением ядра. В то же время спектр туманности со
вершенно не похож на спектр последнего. Так, в види
мых JIYчах энергия, излучаемая в эмиссионных JlИииях ту

манности, значительно превыmает энергию, излучаемую 

ядром в этой области спектра. Поскольку ядра очень го
рячи, основная доля их излучения приходится на далекую 

ультрафиолетовую область спектра. Из-за значительных 
размеров туманностей плотность ИЗJIYчения в них ослаб
лена в 1013 - 1016 раз по сравнению с плотностью изJIY--
'чения на поверхности звезды: коэффициент дилюции (ос
лабления) ИЗJIYчения W в планетарных туманностях имеет 
порядок 10-13-10-1 •. Как следует из законов термодина
мики, при таком огромном несоответствии между распре

делением ИЗJIYчения по частотам и плотностью излучения 

взаимодействие ИЗJIYчения с веществом должно привести 
к перераспределению энергии ИЗJIYчения в направлении 

наиболее вероятного распределения, т. е. к усилению 
ДJlИнноволновой части спектра и ослаблению коротковол
новой. При этом энергия коротковолнового· излучения 
звезды перерабатывается в энергию длинноволнового из
JIYчения туманности, в том числе в кванты видимого из

лучения. Иными словами, свечение туманности представ
ляет собой процесс ФJIYоресцеиции. Он проявляеroя в двух 
основных механизмах, создающих излучение туманности 

в разрешенных и запрещенных линиях спектра. 

1 .м.еханuа.м, или первичный (разработан в конце 20-х 
годов Мензелом и 3анстра), объясняет свечение туманно
стей в линиях водорода и других разрешенных линиях 
спектра {Не 1, Не II и др.>. ОН состоит в TO}I, что под дей
ствием коротковолнового излучения звезды за границей 

о 

серии Лаймана (л ~ 912 А) происходит ионизация водо
родного атома туманности: возникают протон и свобод
ный электрон. Последующая рекомбинация атома и !(ас
кадные переходы электрона вниз, на основной уровень, 
вызывают свечение водорода в линиях бальмеровской и 
других субординатных серий. Из-за I<райне малых плот
ностей как потока излучеНJIЯ, так и вещества в туманно
сти, цепь каскадных переходов практически не прерыва

ется. В конечном счете из каждого ультрафиолетового 
I{ванта лаймановского континуума звезды получаются на
блюдаемый квант бальмеровской серии и квант Lez, кото
рый многократно поглощается и переизлучается в вещест
ве туманности. 
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Таким образом, 1 механизм свечения туманности пред
ставляет собой механизм фотоионизации водородного ато
ма с ПОCJIедующей рекомбинацией и каСI<адны'м:и перехо
дами на основной уровень. 

11 MexanUВM, ИJIИ вторичный (предложенный Боуэном), 
объясняет свечение туманностей в запрещенных линиях 
спектра и, прежде всего, в линиях N1 И N: [О 111]. 

Для возбуждения БJIИжaimих к основному метаста
БИJIЪВЫХ уровней многих ионов И, в частности~ О 111, ко
торых много в туманности, требуется весьма малое коли
чество энергии - всего 2-5 эВ. При высокой степени 
ионизации в туманности будет находиться много электро
нов с энергией ~ 2 эВ, и при их столкновении с ионами 

[от] 
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}2p'/2,J'/2 
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}~/2,5/2 
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Рис. 66. Схемы метастабиnьиых 'Уровней некоторых ионов, дающих ва
прещенные пинии в спектре Т'УманностеЙ. Чиcnа 'У стрепок 'Укавывают дnи
ны вопн В aHrcтpeMax, t - времена живни на соотвеТСТВ'Ующем 'УРовне. 

метастаБИJIЪные уровни последних окажутся возбужден
ными. Из-за малых плотностой вещества и потока излуче
ния атом сможет уд'l3ржаться необходимое время (поряд
ка секунд и минут) на метастабильном уровне и возвра
титься в основное состояние, имучив запрещенную 

JIИнию. 

Схемы метастабильных уровней некоторых ионов, да
ющих излучение туманностей в запрещенных спектраJIЪ
пых линиях, изображены на рис. 66. 

В земных условиях, при большой плотности вещества, 
линии пебулия не наб~юдаIOТСЯ: происходит деактивация 
метастабиJIЪНЫХ уровней ударами второго рода. 

Таким образом, ИЗJIYчение туманностей в запрещен
ных спектральных JIИниях возникает ВCJIедствие столкно

вений атомов и ионов со свободными электронами. 
11 механизм является побочным продуктом 1 механиз

ма. Весь процесс ОПlJсывается известным уравнением 
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:liiпштейпа: 

Большая часть ультрафиолетовой энергии звезды идет 
па иопизацию водородного атома (%1 = 13,6 эВ), а осталь
ная часть переходит в кинетическую энергию свободных 

mр2 

электронов т. Эта энергия определяет электронную 

температуру туманности Т". ДЛЯ известных нам плане
тарных туманностей она заключена в диапазоне 8000 Е;;;; 
~ Те Е;;;; 30000 К. В качестве среднего значения можно 
принять Т. = 12 000 R. . 

Процесс ионизации в планетарных туманностях опи
сывается более сложным образом, чем в случае звездных 
атмосфер, где степень ионизации определяется формулой 
Саха, справедливой для условий термодинамического рав
новесия. 

В планетарных туманностях условия термодинамиче

ского равновесия не осуществляются, и степень ионизации 

описывается выражением 

n+ g+ уТ; 2 (2nmkT .)3/2 (hv ) nb-=-W -т 3 ехр --kТ exp(-Tv}. 
n1 gl • 11, • 

Это выражение, в отличие от формулы Саха, содержит 
два параметра температуры: температуру ядра Т * и элен· 
тронную температуру туманности Те; кроме того, степень 

n+ 
ионизации в туманности - зависит от фактора дилюn1 

/ цИИ W, а также от оптической толщи туманности т,,, ха
рактеризующей поглощение ультрафиолетового излучения 
ядра в веществе самой туманности. Величины g 1 И g+, 
как и в формуле Саха,- статистические веса основного 
состояния нейтрального атома и иона. 

Формула, описывающая ионизацию, дает для атомов 
n n+ n2 

водорода средней туманности величину _В_ = _е "'J 1 08. 
n

1 
n

1 
А поскольку электронная IIЛОТНОСТЪ n" планетарных ту
&(анностей составляет в среднем но' - 10') см-а, ТО плот
,!Ость нейтральных атомов водорода n! составит около 
1 см-а. Это означает, что подавляющее большинство водо
родных атомов планетарной туманности находится в иони
аованном состоянии. 
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ПриведеНl1ая формула опредеJlяет среднее значение, 
степени ионизации для туманности в целом. Однако внут
ри каждой туманности условия ионизации изменяются по' 

мере удаления от, ее ядра. j 

Gпектры планетарных туманностей показывают стра
тификацию, или расслоение, излучения. Это проявляется . 
в том, что монохроматические изображения туманностей 
в различных эмиссионных линиях имеют различные раз

меры. Стратификация излучения не вызвана различием 
химического состава внутри туманности, а целиком зави

сит от условий свечения различных атомов и ионов. 
Размер монохроматического изображения туманности 

оказывается тем большим, чем меньше потенциал иониза
ции атома или иона, порождающего данную эмиссию. Так, 
размеры изображений туманностей наибольшие в ливиях 
Ю 11] I(Xt = 13,6 эВ) и наименьшие в линиях Ne V (х
= 97,238). 

Боуэн объяснил явление стратификации излучения 
тем, что ультрафиолетовые кванты с наибольшей энерги
ей поглощаются преимуществеино во внутренних областях 
туманностей, а кванты с меньшей энергией могут про ни
кать и во внешние области. I\оличествеино этот вопрос 
был разрешен CTpeмrpeHoM для случая водородной туман
ности; он рассматривался также В. В. Соболевым. 

Применительно к свечению водорода туманность раз
деляется на две области, или зоны: внутреннюю, где по
глощается ультрафиолетовое излучение горячей звезды 

о 

(л ~ 912 А) и водород будет практически весь ионизован -
зону Н 11, и внешнюю, где водород нейтрален,- зону Н 1 
с весьма резкой границей между ними. Первая, в резуль
тате фотоионизации и рекомбинаций, светится в линиях 
водорода, вторая в них не светится. 

В случае атомов с большим Iюличеством электропов 
может существовать НССIЮЛЬ'КО зон ионизации (например, 
зоны О V, О IV, О III, О 11, О 1, следующие от центра ту:. 
манности к периФерии). Однаво вследствие неоднородного 
строения и волокнистой структуры реальных туманностей 
картина обычно более сложна. 

§ 4. Ивтенсивности спеRтральных ливий 
11 их роль в изучении DJIанетарвых туманностей 

Спектр планетарной туманности отражает существующие 
в ней физические условия и поле излучения, в ВОТОРОIl 
она находится, и поэтому интенсивности эмиссионных ли-
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ний дают возможиость определить основиые физические 
параметры туманности: электронную температуру Т., 
влектроввую ПJIотность n •• температуру ядра Т., хим::иче
ский состав туманности, ее массу и дрyrие характеристи

IШ. СпедоватеJIЬНО, при изучении туманностей оценка ив
тенсивностей спектрaJIЬНЫХ JIИВИЙ является первооqеред
ной задачей. 

Допгое время основой знаний об интенсивностях спект
ральных линий планетарных туманностей CJIужили лишь 
их глазомерные оценки, предложенные в 1920 г. Райтом. 
Фотографические измерения интенсивности линий БЫJIИ 
впервые проведены Пласкеттом в 1929 г. Методом 'интег
рирования изофот монохроматических изображений ту
манностей оцеНИВaJIИ излучение в отдельных линиях в 
30-е годы Берман, 3анстра, Б. А. Воронцов-Вельяминов. 
Боуэн и У айз распространили оценки интенсивностей на 
большее число спектральных линий. 

Важнейшие теоретические работы по изучению интен
сивности линий в спектрах планетарных туманностей бы
ли проведены Мензелом, Пекерисом, Силлие (свечение 
планетарных туманностей в водородных линиях), Сито
ном (расчет атомных параметров, роли отдельных меха
низмов свечения и т. п.) и дрyrими исследователями. 

Начиная с 5D-x годов на ряде обсерваторий стали при
меняться фотоэлектрические методы изучения планетар
ных туманностей (Амер, Лиллер (1956». В 1961 г. 
О'Делл с соавторами начал определять фотоэлектрическим 
методом абсолютный поток энерrии, излучаемый туманно
стями в ливиях Nt и Нр, что позволило повысить точность 
оценок интенсивности линий. 

Работ, посвященных определению интенсивности эми
сионных линий В спектрах ПJIанетарных туманностей, 
насчитывается уже более сотни. Большинство их касается 
наиболее ярких объектов. Кроме того, они ВЫПОЛНЯJIись 
различными авторами, на разных инструментах, по раз

личной методике, а потому часто результаты для отдель
пых туманностей и отдельных линий показывают боль
шие расхождения. Вследствие этого представлЯJIОСЬ 
важным определить интенсивности эмиссионных линий 
D абсолютных энергетических единицах для возможио 
большего числа туманностей и спектральных ливий в од
породной системе. 

Создание Крымской станции r Аиm (1959 г.) дало воз
можиость получать богатый наблюдатenьный материал, 

247 



а потому в Отделе физики звезд и тукarmостей Г АИJIf, 
руководимои Б. А. Воровцовыи-Велыmииовыи, была по
ставлена задача всестороннего изучения планетарВЬ[1 ту

ианностей и в первую очередь - изиерения абсолютных 
интенсивностей спектральных линий. 

Систеиатические наблюдения спектров планетарных 
туианностей ПРОВОДИJIись в течение нескольких лет кол
лективои сотрудников r АИШ; было получено HeCKOJ!ЬКO 
сотен спектрограмм на 50-сантииетровои иенисковом те
лескопе Максутова с 70 -й объективной призмой (диспер-

о 

сия около 190 А/им у Ну). К этому обширноиу И однород
ноиу материалу был применен единый иетод обработки 
и исследования, разработанный сотрудникаии Отдела. Та
ким образом был определен наблюдаеиый монохромати
ческий поток (в эрг' си-2 

• c- t
) В ярких эмисионных ли-

о 

ниях В области 3700-6600 А для 210 планетарных туиан
ностеЙ. Для: большинства объектов такие измерения были 
выполнены впервые. Результаты опубликованы в цикле 
работ Б. А. Воронцова-Велья::м:ипова, Е. Б. Костя:ковой, 
О. Д. Докучаевой, В. П. Архиповой, в том числе в свод
ном каталоге абсолютных интенсивностей эмисионных JIИ
ний 171 планетарной туианности. Анализ данных катало
га показал, что примененный метод достаточно надежен 
и дает результаты, сравнимые с результатами, получен

пыми фотоэлектрическим иетодом. 

В 1967 г. В. П. Архипова и Е. Б. Костякова использо
вали полученные оценки интенсивностей спектральных 
линий для определения основных физических параметров 
большого числа планетарных туманностей. Прежде всего 
для 65 туманностей всеми возможиым:и иетодами были 
определены величины Т. и n •. ,(Большинство этих методов 
основано на оценке отношения интенсивностей определен
ных спектральных JIИний или на оценке интенсивности в 
определенных участках континуума.) Для тех же туиан
ностей была определена температура ядра Т * иетодами 
3анстра. Последние основаны на том, что туманность 
рассматривается как счетчик квантов, испускаемых ядром 

в ультрафиолетовой области спектра. Измеряя: поток энер-' 
гии, излучаеиый тумаииостью в наблюдаемых эииссиоп-' 
иых линиях (например, водорода или небулия) , а также 
поток, наблюдаемый в континууме ядра, можно судить 
об излучении ядра в далекой (невидимой) ультрафиолето
вой области, а следовательно, и об его температуре. 



В. П. Архипова и Е. Б. Костякова применили методы 
3анстра к линиям водорода, линиям нейтрального и иони
зованного гелия, а также ко всем измеренным запрещен

ным линиям, что дало температуры ядер ТВ. Тве 1, Тве 11 

И ТпеЬ• При этом оценивалась также оптическая толща ту
манностей 1'". 

Сопоставление полученных температур показало, что 
температуры ядер, найденные по запрещенным линиям 
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Рис. 67. параметры Т. (ТН' ТпеЬ' THeI' Тне п)' nе и Те' полученные 
ДШI 65 пnанетарвых туманностей в. П. Архиповой и Е. Б. RостяковоЙ. 

(Т neb), систематически ниже водородных (ТВ) j ~TO объяс
пяется главным образом иеучитываемым вкладом запре
щенных линий ультрафиолетовой и иифранрасиой облас
тей спектра. 
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Гелиевые теипературы Т Не 1 ОI{азались в среднем на 
10000 К выше водородных, а ТНе 11 - еще более ВЫСОRИ
МИ. При этом обнаружилась заметнав: Rоррелв:цив: ТНе 11, 

Т Н, Т Не 1 И Т neb. 

,Получеиные физические характеристики 65 планетар
ных туманностей представлены на рис. 67. Тумаиности 
расположены в' порв:дке убыванив: водородных теипера
тур Ти. ~1 

Следует отметить, что длв: столь большого комплеRса 
планетарных туманностей и по однородному наблюдатель
ному материалу тавав: работа была проведена впервые. 

Впоследствии в 1979 г. определение Т * по большему 
материалу, взв:то:му из литературы, было проведено 
Л. С. Пилюгиным И Г. С. Хромовым. 

§ 5. Непрерывный спектр планетарвых туманностей; 
их mшyчение в радиодиапазоне 

R в инфраRрасной об.JIасти спектра 

Кроме излучепив: в эмиссионных линив:х, у планетарных 
тумаиностей наблюдаетсв: излучение и в непрерывпом 
спеRтре. Оно очень слабо в видимом диапазоне и более 
интенсивно в ультрафиолетовой области за пределом се
рии Бальмера. 

Первые измеренив: пепрерывного спектра планетар
ных туманностей, пррведенные еще в 30-е годы, показали 
заметные расхожденив: между наблюдаемыми значениями 
интенсивности визуального и бальмеровского контипуумов 
и их теоретическими значенив:ми, вычисленными па осно

ве известных механизмов излученив: (реRомбинацив: водо
рода и гелив:, свободно-свободные переходы). ВЫДDJТПУГЫС 
в то времв: гипотезы не ПОЗВОJIЯЛИ объяснить цеЛШЮI\I об
наруженные расхожденив:. 

В 1950 г. совеТСRИЙ астрофИЗИR А. я. Киппер и BCI{o
ре после него (в 1951 г.) америкаНСIше астрономы Спит
цер и Гринстейн выдвинули идею о двухквантовом излу
чении (2q-излучении) водорода как возможном механизме 
дополиительпого непрерывного излученив: в газовых ту

манноств:х. 

. Еще ранее было известно, что некоторые атомы могут 
совершить запыещенный переход, излучив пе один, а два 
кванта, сумма энергий которых равна энергии данного 
перехода. В частности, атом водорода имеет запрещеПJJЬ1Й 
переход с одного из подуровней второго соетов:нив: (28) 
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11 основное {fЮ: (ВТОРОЙ подуровень (2Р) дает разреmеn
/(ый переход в осиовное состояние 2Р -- 1S с излучением 
JIИНИИ L~'> Переход 2S -+ 1S запрещен правилами OT~opa 
для дипольного излучения; однако этот переход может 

осуществиться с испусканием двух RВaHToB, и вероятность 

2q-излучения может быть значительной. 
А. Я. Киппер предположил, что два RВaHTa, испускае

мые при переходе 2S -+ 1S, ответственны за значитель
ную часть непрерывного спеJ(тра туманностей. После 
детальной разработки, выполненной А. Я. Киппером, 
Спитцером и Гринстейном и Ситоном, эта идея позволила 
окончательно объяснить основные свойства наблюдаемого 
непрерывного спектра газовых туманностей. 

Наиболее существенна доля двухквантового излучения 
в ультрафиолетовой области спектра туманностей; его ин
тенсивность' в сильной мере зависит от физических усло
вий в туманности (n., Т.>. Поэтому представляется важ
ным выявить роль отдельных составляющих излучения, 

в том числе 2q-излучения, у различных туманностей в 
ближней ультрафиолетовой области спектра. Между тем, 
наблюдения непрерывного спектра планетарных туман
ностей в области б~лъмеровского континуума проводились 
I{райне редко. Этот пробел удалось частично восполнить 
в Г АИШ: Е. В. Костяковой были изучены спектры 
20 планетарных туманностей в ближней ультрафиолето-

о 

вой области 4000-3000 А; тем самым число туманностей, 
наблюдавmихся в этой области, увеличилось вдвое. 

Наблюдения проводились на Крымской станции Г АИШ 
с RВapцeBЫM спектрографом, установленным в кассегре
новском фокусе 125-сантиметрового параболического реф
лектора. После учета побочных эффектов было проведено 
разделение составляющих свечения в области бальмеров
ского континуума и оценен их вклад в суммарный непре
рывный спектр каждой туманности в зависимости от фи
зических условий в них. 

В среднем для исследованных туманностей вклады ре
Iюмбинационного свечения водорода дНрек>, ДByXRВaHTO
вого излучения J(2q), рекомбинационного свечения иони
аованного гелия J(He Прек) И нейтрального гелия J(He I peK ) 

в суммарное излучение в районе бальмеровскоro скачка 
составляют соответственно 81 %, 11 %, 6 % и 2 % . 

Главным результатом работы явился вывод о том, что 
наблюдаемое в области бальмеровского континуума не
прерывное излучение туманностей целиком объясняется 
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указанными выше механизмами: рекомбинационпым све;
чением водорода, гелия, ионизованного гелия и двухкван

товым излучением водорода. Никакого избыточного (типа 
свечения, найденного ранее Пейджем у некоторых туман
ностей) излучения, не объяснимого указанными механиз
мами, обнаружено не было. 

Электронная температура исследованных туманностей, 
найденная по рекомбинационному излучению водорода за 
пределом серии Бальмера, оказалась заключенной в пре
делах 8000-16000 К. 

Для ряда туманностей в той же работе был измерен 
энергетический поток в эмиссионных линиях (А. 3444 0111, 
л 3426 [Ne V]; А. 3341-3346 [Ne 111], [Ne V] и 0111; 
А. 3203 Не 11, А. 3133 О IIП, дающий существенный вклад в 
общее излучение туманности. 

Планетарные туманности представляют собой также 
слабые источники радиоизлучения:. Впервые это обнару
жил у нескольких объектов Линдс в 1961 г. В Советском 
Союзе радионаблюдения планетарных туманностей были 
начаты г. С. Хромовым (с соавторами). К настоя:щему 
времени радиоизлучение найдено уже у нескольких со
тен планетарных туманностей. В целом радионаблюдени
ями охвачен диапазо:а спектра от 0,1 до примерно 
100 ГГц, или приблизительно от 3 м до 0,3 см, что позво
ляет построить непрерывный спектр радиоизлучения ис
следованных туманностей. 

Радиоизлучение планетарных туманностей имеет теп
ловую природу. Оно вызывается главным образом свобод
но-свободными переходами электронов в поле протонов 
(и других ионов) в той части туманности, где водород 
ионизован. 

В последнее время радионаблюдения планетарных ту
манностей проводятся с высоким разрешением (до 1,5-
2"), что дает возможность построить карты радиоизофот 
для наиболее ярких и интересных объектов. Этот метод 
представляется многообещающим, так как позволяет изу
чить детальную структуру туманностей и выявить разли

чие физических условий внутри этих объектов, что труд
но сделать при помощи оптических наблюдений. 

Кроме радиоизлучения в непрерывном спектре, у пла
нетарных туманностей в последние годы обнаружено ра
диоизлучение в эмиссионных линиях, обусловленное ре
комбинациями и последующими каскадными переходами 
между соседними высокими уровнями атома водорода. По 
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апалогии с линиями И~, Ир и др. такие линии получили 
обозначения Иncz, Иn" где n -- велико, порядка 100. Так, 
линия И 109~ соответствует переходу водородного атома 
с уровня 110 на уровень 109 ('\1 = 5,0 ГГц); линия Н 95р 
возникает при переходе с уровня 97 на уровень 95 ('\1 = 
= 14,9 ГГц). У ряда объектов найдены также рекомбина
ционные радиолинии нейтрального и ионизованного гелия. 

В радиоспектре некоторых молодых планетарных ту
манностей недавно обнаружено излучение молекул (СО 
и некоторых других), что свидетельствует о наличии мо
лекулярных облаков в этих объектах. 

Около 10 с небольшим лет назад было сделано крайне 
важное открытие в исследовании планетарных туманно

стей: в 1967 г. американские астрономы Жиллет, Лоу и 
Стейн, производя поиски эмиссионных линий в инфра
красной области спектра 7,5--14 :м:км яркой планетарной 
туманности NGC 7027, обнаружили, что поток инфракрас
ного излучения этой туманности в континууме примерно 
на 2 порядка выше, чем ожидаемый в случае свободно
свободного излучения атомов водорода. Вскоре и у мно
гих других планетарны�x туманностей было найдено избы
точное инфракрасное излучение. Оно оказалось сильнее 
у молодых -- компактных, оптически толстых планетар
ных туманностей. 

В 1968 г. Rришна евами и О'Делл выдвинули объяс
нение обнаруженного явления. Они предположили, что 
избыток инфракрасного излучения вызывается тепловым 
излучением пылевых частиц, связанных с туманностыо. 

Нагрев этих частиц производится квантами LIJ, которые 
создаются при рекомбинациях, а затем многократно по
глощаются и переизлучаются водородными атомами ту

маивости. Такое объяснение оказалось сенсационным, так 
как ранее считалось общепризнанным, что планетарные 
туманности не содержат пыли. 

Рассчитаивые теоретически модели этого процесса по
казали удовлетворительное согласие с наблюдениями; на
илучП[ее согласие дали расчеты теплового излучения гра

фитовых частиц размером ш{оло 0,05 мкм. 
В настоящее время природу этих частиц еще нельзя 

считать Оl{оичательно выясненноi, так же, как и иеха
низм их возникновения. Однако предложенная интерпре
тация согласуется как с ииеющииися наблюдательными 
даивыии, так и с общей схемой эволюции планетарных 
туманностей. 
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На рис. 68 на ПрИilере туманности NGC 7027 ПОI{азаltа 
построенная Терцианом схема полного излучения пла
петарной туманности в непрерывном спектре, включаю
щая видимую и инфракрасную области и радиодиапазон. 

30см 3ем JQoo,i 
I/се 7и27 

i' 41~~~~~~~~~~~~=L~~ 
ю2 Ю~ m5 m6 1 

v,rrq 
Рис. 68. Поmrый непрерывный спектр пnaнетарной туманности NGC 7027. 

в области 2-100 ъшм выделяется избыточное инфракрас
ное излучение. 

Обнаружение этого избыточного излучения у плане
тарных туманностей повысило интерес к изучению их 
спектра в ближней инфракрасной области, недостаточно 
исследованного ранее. Важно было выявить область длин 
волн, где начинает про являться инфракрасный избыток. 
Ценные работы в этом направлении были проведевы в 
r Аиm в 70-е годы. 

Г. С. Хромов и В. И. Мороз с помощью инфракрасного 
спектрометра провели в 1971 г. наблюдения 16 планетар
ных туманностей в области 1,0-2,5 мкм и построиц 
полный непрерывный спектр для ряда изучаемых туман-. 
ностей, включая радиодиапазон и ближнюю ультрафио
летовую область. В работе был получен вывод, что в об
ласти л Е;; 2,2 мкм инфракрасный избыток в спектре 
планетарных туманностей еще не выявляется. 

Детальное изучение спектров 10 планетарных туман-
а 

ностей в области 6000-11 000 А с применением ЭОП про
вела Р. И. Носкова (цикл работ, законченный в 1977 г.>. 
Наблюдения выполнялись с дифракционным спектрогра-
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фом ~ кассегреновском фокусе 125-сантиметрового парабо
лического рефлектора Крымской станции r Аиm. 

в спектрах туманностей измерен абсолютный энерге
тический поток в эмиссионных линиях водорода, гелия, 
ионов серы, азота, кислорода и других ионов. Почти по
ловина линий была измерена впервые. Кроме. того, 
Р. И. Носков а (совместно с Е. А. Колотиловым) отожде
ствила ряд новых эмиссионных ·линиЙ в спектрах. 

Оценка энергетического потока в спектральных лини
ях была использована для определения электронной плот
ности, электронной температуры, для оценки величины 
межзвездного поглощения света, оценки оптической тол
щи 't" И других параметров туманностей. Был детально 
изучен также непрерывный спектр туманностей, проведе
но разделение непрерывных спектров ядра и газовой обо
лочки, произведено сравнение с результатами радиона

блюдений тех же объектов. 
В итоге было показано, что наблюдаемый непрерыв

ный спектр исследуемых туманностей полностью объяс
няется на основе известных· механизмов излучения гаво

вой оболочки и ядра. Никакого избыточного излучеllttlя ту
маввостей в рассмотренном диапазоне спектра (6000-

о 

11 000 А) обнаружено не было. 

§ 6. Проблема раССТОJlНИЙ планетарных туманностей 

Планетарные туманности в целом - очень удалеввые от 
нас объекты. (Среднее расстояние известных нам галаI{
тических туманностей составляет 3-4 кпс'> Знание рас
стояний до них чрезвычайно важно для изучения их рас
пределения в пространстве, для оценки линейных разме
ров и массы газовой оболочки, для определения других 
физических параметров, а также для изучения эволюции 
туманностей и их ядер. 

Однако проблема расстояний является одной из труд
нейших проблем изучения планетарных тумаввостеЙ. Фак
тически расстояния до планетарных туманностей опреде
ляются сейчас с меньшей относительной точностью, чем 
расстояния до нормальных звезд, до диффузных туманно
стей и даже до других галактик. Основная причина за
ключается в том, что ни один из физичеCIШХ параметров 
не является постоянной величиной для всех тумаввостей; 
они показывают большую 'дисперсию среди всего ко1Ш-
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пенса объентов, а многие из них меняются со временем 
у одного и того же объента. Методы определения рассто
яний, обычио примеияемые в звездной астро~омии, она
зываются неприемлемыми для планетарных туманностей. 
Для туманностей, находящихся в других галантинах, рас
стояния определяются надежнее, но там выявляются 

лишь ярчайшие объенты, не харантерные для всего из
вестного нам номпленса J;[ланетарных туманностей. 

Вследствие этого существующие шналы и наталоги 
расстояний планетарных туманностей поназывают боль
шие расхождения в расстояниях нан для отдельных объ
ентов, тан и систематичесние. 

Начиная с 30-х годов было разработано много методоn 
определения расстояний . до планетарных туманностей 
(речь идет о работах 3анстра, Б. А. Вороицова-Вельями
нова, Бермана. Камма, и. С. Шмовсного, О'Делла и мио
гих других). Каждый метод основан на предположении 
о постоянстве наного-пибо физичесного параметра для 
всех объентов, что, естественно, ограничивает область его 
применимости. 'Унажем лишь два основных, принципи
ально различных метода, получивших широное примене

:вие; остальные в той или иной степени сводятся н одному 
из JJПХ. 

1. М е т о Д Б. Л. В о р о н Ц о в а - В е л ъ ям п н о в n 
(предложен в 1934 г.>. Он основан на предположении о по
стоянстве интегральной абсолютной величины туманности 
(М,. = const) и применим лишь н оптичесни толстым ту
манностям. Для оптичесни тонних объентов расстояния, 
получеи:вые данным методом (rM), будут завышеи:выми. 

2. Метод и. с. Шнловсного (предложен в 1956rJ. 
Он основан на предположении о постоянстве массы вы
брошенной оБОЛОЧRИ и применим лишь н оптичесRИ тон
ним объентам, TaR иаI< в оптичеСIШ толстой туманности 
наблюдается лишь часть оболочни; полученное этим мето
дом расстояние (r!DI) онажется завышенным. 

Следовательно, при выборе метода требуется предвари
тельно исследовать вопрос об оптичеСRОЙ толще 't"" изучае
мых туманностей. Для ее оцеини существуют нритерпи, 
основанные на отношении интенсивностей определенных 
спентральных линий в спентре туманности (например, 
нритерии Ситона) . МинновсRИЙ предлагал определять 
расстояния планетарных туманностей обоими мето
дамп, а в начестве нритерия их правильиости ИСПOJIЬзо

вать отношение полученных расстояний Тм и T!DI' Таи, ее· 
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тм 1 Jlи -< , то туманность оптически толстая, rи - верно, 
Т!JЛ 

ТМ 
а r!JЛ - завышено. Если же - > 1, то туманность ОПТИЧС

r!JЛ 

ски тонкая, r!JЛ - верно, а rM - завышено. 

Нроме упомянутых выше, существует еще несколыю 
чисто астрофизических методов определения расстояний 
до планетарных туманностей, которые дают надежные ре
зультаты для отдельпых конкретных туманностей. 

В последние годы появились работы, посвященные пе
ре смотру имеющихся шкал расстояний (Нан 11 Налер, 
Нудворс, АIшер и др.). в них использованы имеющиеся 
фотометрические данные, новейшие оценки межзвездного 
поглощения света, данные о кинематике планетарных ту

манностей. Новая «СIJнтетическаю) шкала расстояний AI{
I{CP (для 330 объектов), основанная на найденных IIВДИ
видуальных расстояниях 11 статистических раССТОЯНJlЯХ, 

вычисленных по всем существующим шкалам, по-види

мому, является наиболее точной в настоящее время. 

§ 7. ЭВОЛЮЦИJl планетарных туманностей 11 IIХ Jlдер 

Вопрос о происхождении и эволюции планетарных туман
ностей крайне важен не только для выяснения при роды 
ЭТ1IХ объектов, но и для расширения наших представленпй 
об эволюции звезд и ГаЛaJ{ТИЮI в целом. 

Изучение планетарных туманностей показывает, что 
они образовались в результате сбрасывания звездой ее 
внешних слоев и последующего расширения сброшенной 
оболочки. Масса выброшенной оболочки составляет не
СIЮЛЫ(О процептов от массы родитеЛЬСI<ОЙ звезды. Хотя 
нам известно много типов звезд, в той или иной степени 
IJыбрасывающих вещество, сейчас еще нельзя ни одно
значно указать механизм, приводящий к образованию пла
нетарных туманностей, ни определенный тип звезд, явля
ющихся их родоначальниками. Однако весьма перспек
тивные исследования в ЭТО;\f направлении уже ведутся. 

НОСl\fогоническая роль планетарных туманностей очень 
I1СЛllка: полное их число в Галактике оценивается JШI{ 
-10\ - 105. Поскольку врсмн ЖIIЗНП каждой ОТДN(ЬНОЙ шr<\
III'ТUрНОЙ туманности соетавляет 10· - 105 лет, 11 ГаЛ'Шl'JI-
1(0 должна возникать ПРllмерно одна TYMaHHoc'rh в }'од. 

Л за все время существования Галактики (...., 1010 лет) 
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должно образоваться около 10fO планетарных туманностей. 
Это означает, что заметная доля всех звезд в Галактиие 
(из ,.., 10Н) должна проходить через стадию планетарной 
туманности. 

Для решения вопроса об эволюции планетарных ту
манностей нужв(,) прежде всего определить место их ядер 

на диаграмме спеI{ТР - светимость, т. е. на диаграмме 

Герцшпрунга - Рессела. 
Еще в 30-4и-х годах Б. А. Воронцов-Вельяминов вы

явил на диаграмме Герцmпрунга - Рессела последова
тельность ГОрЯЧИА: звезд - бело-roлубую последователь
ность, в которую, наряду с новыми звездами, звездами 

Вольфа - Райе, звездами классов О - В, входили и ядра 
планетарных туманностей. Однако в те годы светимости 
горячих звезд оцеsивались очень ненадежно. 

В сереll:ине 60-х годов в результате тщательного анали
"а всех наблюдательных данных о планетарных туманно
стях Сито ну и О'Деллу удалось уточнить место ядер на 
диаграмме (L., Т.). При этом Ситон впервые получил 
:эмпирически эволюционный путь планетарной туманности 
и ее ядра и объяснил его с точки зрения физических про
цессов, протекающих в этих объектах. Согласно Ситону 
эволюционный путь планетарной туманности можно раз
делить на три основные стадии (рис. 69): 

1. Ранняя стадия ([ на рис. 69). В момент выброса 
L 

йболочни звезда находится в области диаграммы 19 L* ~ 
o 

~ + 2,0; 19 Т * ~ 4,5. Возникшая туманность имеет ма
лые размеры (Rneb ~ 0,04 пс), плотность ее достаточно 
велина, чтобы целином поглотить все ультрафиолетовое 
излучение звезды; туманности на данной стадии - опти
чеСI{И толстые объекты. Имеется целый ряд звездообраз
ных планетарных туманностей, удовлетворяющих этим 
начальным условиям. Их изучение очень важно для вы
явления самой ранней стадии эволюции туманностей. 
С расширением туманности ее оптичеСI<ая толща начина
ет убывать. 

Рашшя стадия харантеризуется ростом светимости яд
ра и его температуры; радиус Яll:ра на этой стадии близок 
I( солнечному. Нроме выброшепной оболочки, возможна 
еще неноторая потеря массы ядром, тан нак эта стадия 

ассоциируется с ядрами, имеющими неустойчивые атмос

феры, в частностп, со спеI<трами звезд типа Вольфа
РаЙе. 

258 



2. Промежу'tОЧН8J1 СТ81J11я (П на рис. 69). На этой ста
дии ядро туманности начинает Уl'llеньшаться в размерах, 

его общая светимость падает; наступает стадия конечного 
сжаТIIЯ ядра, при I<OTOpO!l1 температура ядра еще растет, 
а потому его светимость R ультрафиолетовой области ос
тается ПЫСОIЮЙ. Промешуточпая стадия наступает, Iюгда 

Рис. 69. Схема 8ВOJIЮЦИlI ПJlаllетарных туманностей по Ситопу и найден
ное место тумаииостеtl централыIАA группировки. 

радиус TyMaHHocTII стаповится равпым 0,06-0,08 пс п ту
мапность оказывается ОПТIIчеСIШ тонкой. При расширеПIIП 
туманности ее поверхностная ЯрIЮСТЪ Н убывает (П,.., 

,...., R;;~). В конце стадии радиус туманности достигает 
0,1-0,6 пс. 

З. Завершающая стадия раЗВJlТИЯ туманности (П 1 на 
рис. 69>. Вследствие уменьшения светимости ядра умень
шается ПОТОI( его ультрафиолетового излучеНIIЯ. Радиус 
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ядра достигает примерно 0,0111.0' Температура й.rwа й 
начале стадии III еще высока, но затем паЧIIнает быстро 
падать: наступает охлаждение ядра при постоянном ра

диусе. 

На этой стадии разм~ры зоны ионизации С'l'aIlOВЯТСЯ 
меньше размеров туманности, и последняя опять стапо

вится ОПТИЧf:\СЮI ') олстоЙ. Ее поверхностная ЛРI{О('.ТЬ быст
ро убывает, Jl Jst'J,Opt! 'гуманность перtJl;ТМ1' быть ВIIдимоii . 

.{Iдро тумаЮЮС1'И, пройдя фазу полного i\ЫРОЖДСJlllН, 
заканчивает свою :>nолюцию в с'rадии белого lШРЛИI{I\. 

Таким образом, Ситон на основании анализа наблю
дательных данных и их переработки получил непрерыв
ную последовательность ФИЗIIЧССЮIХ условпii в тумапности 
и ядре за время ~волюции планетарноii туманности, т. е. 
за 10~ - 105 лет. Расчеты, проведснныс в последующие го
ды рядом авторов, ПОI<азывают, что различные модеЛJl 

эволюции звезды с массой ПОРЯДI<а СОЛllОЧНОЙ (O,8-1,4ro1c , 
а возможно, и большей) удовлетворительпо согласуются 
с эмпирическим эволюционным треном Ситона. 

Хотя в настоящее время еще однозначно Jle выявлен 
IiОНIiретный тип звезд - родоначальников планетарных 
туманностей, предполагается, что планетарная туманность 
является конечной стадией эволюции Iiраспых гигантов 11 
долгопериодических переменных. 

Действительно, красные гиганты высокой светимости, 
богатые углеродом, являются обычно полуправильнымп 
переменными звездами. ТашIC объекты представляютсSI 
наилучшими кандидатами для создания планетарных ту

манностей. Они теряют массу порядка 10-5ro10/год и часто 
показывают расширяющиеся пылевые оболочки, наблю
даемые в инфраI<расном диапазоне. ПО мере расширения 
оболочек обнаруживаются молекулы СО. При дальнейшем 
расширении оБОЛОЧНI{ из пыли И молеIiУЛ становится на
блюдаемой отражательная туманность. 

Когда ядро такой туманности достигает эффеIiтивноii 
температуры, равной или превышающей 20000 К, его уль
трафиолетовое излучение ионизует газ оболочки и стано
вится видимой компактная Н 11 область. Затем происхо
дит превращение компаIiТНОЙ Н 11 области в молодую 
планетарную туманность (примером может служить ту
манность NGC 7027, где одновременно наблюдаются пыль, 
молекулы и плотный ионизованный газ). 

В рамках общей теории звездной эволюции явлепие 
планетарной туманности, по-видимому, возникает во вре-
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мя второго прохождения звезды :малой :массы вверх по 
1I0ТВИ гигантов. На этой стадии источником энергии звез
ды служит горение водорода и гелия (<<стадия слоевых 
lIСТОЧНИКОВ»). После сброса звездой оболочки с одним сло
евым источником - слоем горения водорода, звездный ос
таток оказывается почти лишенным водорода, но с гелием, 

горящим в следующем слое; ядро звезды состоит в ос

новном из углерода и кислорода. Гелиевый источник 
GbICTpO угасает (процессы ндерного горения завершаются 
J': IЮНЦУ 1 стадии :ЭВOJIЮЦIШ планетарных туманностей), 
а звездный остатон, пройдя фазу конечного сжатия 
(П стадия эволюции планетарных туманностей) и после
дующего охлаждения, вырождается и эволюционирует в 

стадию беJIЫХ каршIКОВ. 
Современные подсчеты общего ЧIlсла белых карликов 

и темпа их образования в Галактике показывают, что 
большинство из них должно образовываться таIШМ пу
тем, пройдя через стадию планетарных туманностей. Пред
полагается, что большинство звезд с массой порядка сол
нечной должно проходить через стадию планетарной ту
манности. 

Остается неясным вопрос о механизме выброса оболоч
ки звезды при образовании планетарной туманности. В ка
честве возможных механизмов рассматриваются, в частно

сти, лучевое давление излучения звезды и динамическая 

неустойчивость, возникающая вследствие температурных 
пульсаций гелиевого источника в оболочке звезды. 

В последнее время обнаружено более 20 эмиссионных 
объектов, которые, возможно, являются так называемыми 
протопланетарными туманностями, т. е. планетарными ту

манностями, находящимися в процессе своего образова
пия. Часть этих объектов интенсивно изучается в r АИШ; 
упомянем, например, работы О. Д. Докучаевой, В. П. Ар
хиповой, В. Ф. Есипова (подробно см. выше гл. III, 
очерк 4). 

С проблемой эволюции планетарных туманностей тес
по свя,заны вопросы о двойственности ядер и переменно
сти планетарных туманностей. Уже более 10 лот на.зад 
Gыло заподозрено, что ядра некоторых планетарных ту
манностей являются двойными звездами. Наблюдаемые 
J~DeTa и спектры таких ядер соответствовали более холод
ным звездам, которые пе способны возбудить свечение 
Jlланетарной туманности. Поэтому Когоутек высказал 
предположение, что наблюдается более яркая компонента 
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веразрешимой двойпой системы, где более слабая (неви
димая оптически) звезда служит ядром туманности - го
лубой горячей звездой. 

В настоящее время эта гипотеза находит подтвержде

ние: уже обпаружен ряд ядер, являющихся либо визуаЗIЬ
но-, либо спеl(трально-двоЙными. Исследования таких 
звезд могут дать очень ценную информацию для изучения 
планетарных тумавностей, в частности, для уточнения 
шкалы расстояний. Ироме того, сам факт двойственности 
ядер может иметь принципиальное значение в проблеме 
эволюции планетарных туманностей. 

Выявление переменвости ШJnнетарпых туманностей 
важно с ЭВОЛIOЦJЮlIНОЙ то'ши зрения, поскольку планетар
ные туманности - сравнительно недолго живущие объеI{
ты. Уже давно была заподозрена переменность блеска у 
некоторых планетарных туманностей при сравнении сним
ков, полученных в разные эпохи, а также по наблюдени
ям спектров (речь идет о работах Лиллера и Аллера, 
Б. А. Воронцова-ВельяltlИнова, Rолблуда, Ногоутека). 

В Г АИШ в течение ряда последних лет (Е. Б. Rостя
кова, п. п. Архипова, М. В. Савельева, Р. И. Носкова), 
начиная с 1968 г., ПрОDОДИТСЯ изучение таких туманно
стей Фотоэлеl(тричесиим и спеI<ТрnЛЬНЫМ методами. Эта ра
бота была начата совместно с АстрономичеСlШМ институ
том АН ЧССР. Фотоэлеl,трические наблюдения показали 
систематические изменения блеска на от,2-0т,3 за пе
риод наблюдений у четырех планетарных туманностей, 
что было подтверждено наблюдениями спектров. Для вы
явления закономерностей обнаруженных вариаций блеска 
требуются дальнейшие наблюдения. 

§ 8. Изучение планетарllЫХ тумапностей, видимых 
в направлении центра Галактики 

Около трети всех известных планетарных туманностей на
блюдается в направлении галактического центра и сосре
доточено на очень небольшом участке неба (l = 3500 + 
+ 160; Ь =:1:: 80). Эти объекты являются довольно слабы
ми звездообразными туманностями 13-15-й звездной ве
личины. Ранее они. были мало изучены, особенно спект
ральными методами; поэтому их исследование представ

лялось особенно важным. 
В цикле работ .Отдела физики звезд и туманностей 

r АИШ, посвященных абсолютной спектрофотометрии 
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Iшанетарных туманностей, проводилось таl(же изучение 
uбъеl(ТОВ этой группы. 

Наблюдательный материал для этой части работы был 
получен коллективом наблюдателей Абастуманской астро
физической обсерватории - Р. А. Бартая, Т. Вашакидзс 
Г. Rулиджанишвили, Е. R. Харадзе, а его обрабОТI<а про~ 
I10дилась в Г Аит ПрИНЯТЫМ ранее методом Б. А. Ворон
ЦОВЫМ-ВСЛЬЯМИIIОВЫМ, Е. Б. }(остяковой, О. д. ДОI<учае
вой, В. П. Архиповой. 

Это исследование привело I( интересному результату: 
плапетарные туманности центральной группировки (ЦР) 
отличаются от остальных планетарных туманностей, на
блюдаемых в общем ПОJlе ГалаКТИIШ, в окрестности Солн
ца; они показывают более низкую степень возбуждения 
спектра, что про является в более НИЗIЮЙ относительной 
IIнтенсивности линий небулия по отношению 1< линпям 
водорода. 

Для большинства туманностей ЦГ еще невозможно оп
ределить индивидуальные фИЗИЧССJше харaI<терпстики, тю< 
как для них измерено еще мало спеI<тральных линий. Од
нако для объеl<ТОВ этой группы удалось (RОСТЯI\(~~а ~ 19741) 
оценить важнейшие средние хаРaltтеристики (Т *, Те, nе, 
r, W, R *, Rneb,' 9ЛnеЬ и другие), рассматривая всю группу 
l(aK единое целое, сравнить их с соответствующими ха

рактерИСТИI<ами туманностей общего поля п одновременно 
выявить их место в общей схеме эволюции ПJIallстаРIIЫХ 
туманностей. Оlщзалось, что всс тумаппости цеIlтралыюй 
группировии ЯВЛЯЮ1СН маJJЫ:МИ, ОIlТlIчеСIШ толстыми объ
ситами и в среднем наблюдаются на более ранней стадии 
:>волюции планетарных туманностей, чем тумапности об
щего поля. Место ядер туманностей ЦГ схематически по
Itазано пунктирной линией на рис. 69. 

В последнее время высказываются предположения, что 
:>полюционный путь планетарных туманностей может 
иметь более сложную структуру, чем предполагалось в 
первоначальной схеме Ситона. Например, он может зави
сеть от массы ядра, от химического состава туманности, 

O'f ее принадлежности!t определенному типу звездного на

селения. Новые наблюдения и детальный анализ всех ин
}(ивидуальных физическпх хара!<теристик планетарных 
туманностей, а также анализ их кинематики, пространст
lIенного распределения и принадлежности I( подсистемаи 

населения Галактики, очевидно, дадут возможность отве
тить на эти пока неяспые вопросы. 
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Г л а в а VII 

МЕЖ3ВЕ3ДНАЯ СРЕДА И 3ВЕ3ДООБРА30ВАНИЕ 

Н. Г. БОЧКАРЕВ 

§ 1. Введение 

Межзвездвая: среда - это очень разреженная: материя:, за-. 

полня:ющая: пространство между звездами внутри Галак
тики. Низкая: плотность делала ее недоступной для: интен
сивных исследований вплоть до 30-х годов хх века. Тем
ные облака, такИj, вав Угольный меШОR в Млечном Пути 
видны невооруженным глазом, а первые наблюдения: и 
описаниJf светлых туманностей были выполнены, видимо, 
Гюйгенсом в 1656 г. Вместе с тем природа этих объеRТОn 
была поня:та много позже. Первые указания: на существо
вание поглощения: света в пространстве между звездами 

были получены только в 1847 г. В. Струве в непрерывном 
излучении и в 1904 г. Гартманом в спектральных линиях. 
ОRончательное ДОRазательство существования: межзвезд
ной среды свя:зано с работой Трюмплера 1930 г. о меж
звездном поглощении света. 

50 лет изучения: межзвездной среды выя:вили огромное 
разнообразие условий и объектов в ней, различающихсп 
по всем параметрам на МНОго поря:дков. Например, Te~[
пературы Rолеблются: от 4-5 R до миллионов градусов, 
концентрации - от тыся:чных долей частицы в кубичеСRОМ 
сантиметре до 1010 см-З И непрерывно переходя:т R боль
шим Rонцентрация:м в ОRолозвездных оБОЛОЧRах, прuто
звездах и т. д., четкой границы между которыми и меж
звездной средой провести невозможно. 

В настоя:щее время: межзвездная: среда изучается: во 
всех диапазонах элеRтромагнитного излучения: от самых 

ПИЗRИХ радиочастот с длинами волн в сотни метров, на

uлюдаемых ТОЛЬRО с ИСRусственных СПУТНИRОВ, так IШI{ 
таRие волны не пропускаются: земной ионосферой, до гам
ма-лучей с энергия:ми ввантов в неСRОЛЬКО гигаэлеRТрОН
вольт. Методы исследования: межзвездной среды раавива-
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ются В наСТОЯЩее время очепь быстро. В последние годы 
удалось даже непосредственно изучать межзвездные пы

JШНКИ, точнее пылинки, собранные в межпланетном про
странстве. Специальный анализ поиазал, что эти частицы 
по способности поглощать и рассеивать свет очень похожи 

• 

Рис. 70. Фотографии межпланетных ПЬШИПОН, полученные на растровом 
олеRТРОIIНОМ миироеиопе. Длина белой черты соответствует 1 мим (Бра

унли (1978». 

па межзвездные ПЫЛИНIШ. По-видимому, межзвездные 
частицы представляют собой отдельные зерна пылинок, 
изображенных на рис. 70. Попав в туманность, из кото
рой образовались планеты Солнечной системы, они слип
лись в результате многочисленных столкновений. Самые 

о. 

мелкие из наблюдаемых зерен имеют размер около 50 А, 
о 

большинство - около 3000 А. 
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Наибольший вклад в изучение межзвездной среды 
внесла радиоастрономия. Связано это с тем, что очень раз
реженная и в основной своей массе холодная межзвезд
ная среда излучает главным образом в длинноволновых 
диапазонах (инфРaItрасном и радиодиапазоне). К тому же 
Iшанты радиодиапазона слабее всего поглощаются мел{
звездной пылью и поэтому позволяют исследовать как са
мые далекие области Галактики, так и самые холодные и 
плотные молеItулярные облака, совершенно непрозрачные 
для оптической области. Но именно в них сосредоточена, 
по-видимому, большая часть вещества межзвездной сре
ды. Особый интерес представляют молекулярные оБЛaltа, 
состоящие главным образом из молекул Н2, еще и пото
му, что они являются местами, в которых происходит од

по из велИIШХ таинств природы - ро~кдепие звезд. 

В этих же областях недавно обнаружены большие ко
личества хорошо известных на Земле простейпmх орга
пичеСIШХ молекул. В настоящее время известно более 
50 различных межзвездных молеI<УЛ (см. далее табл. 11), 
среди иоторых органические составляют более 2/3 и со
держат до 11 атомов. Возможпость возникновения столь 
сложных соединений в условиях крайне разреженного 
(в миллионы миллиардов раз менее плотного, чем воздух) 
газа с криогенными температурами .(Т ~ 20-30 К) ока
залась весьма неожиданной и потребовала от специаЛIl
стов по химической физике поиска специальных типов ре
аIЩИЙ, способных эффективно протекать в условиях меж
звездных облаков. 

Не менее удивителен и другой феномен, также обычно 
связанный с молекулярными облаками - сильные природ
ные космические мазеры, работающие в непрерывном ре
жиме и излучающие до 1031 -1оза эрг/с в одной УЗI{ОЙ 
спектральной радиолинии. Для их работы необходимо соз
дание и длительное поддержание резко неравновесных 

условий. Космические мазеры в моленулярных облаках, 
но-видимому, связаны с ролщающимися в плотных обла
ках звездами и, возможно, являются сгустками типа про

топланет. 

Малые потоки электромагвитного излучения от меж
:шездной среды, требующие больших инструментов для ре
J'fiстрации, и пеобходимость проводить наблюдепия в тех
нически труднодоступных диапазонах волн (коротковолно
Jlый радио, далекие инфракрасный и ультрафиолетовый 
l\lIапазоны) привели R тому, что многие объекты межзвезд-
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ной среды удалось наблюдать лишь в последние 5-15 лет. 
3а это время было получено огромное количество качест
венно нового наблюдательного материала, позволяющего 
в настоящее время подойти к пониманию строения и эво
люции не только отдельных наиболее ярких туманностей, 
но и всей межзвездной среды в Галактике и галактиках и 
связи ее с другими объектами. Впрочем, до сих пор еще 
далеко не все ключевые вопросы физики межзвездной сре
ды разработаны и поняты. 

Накопленный в настоящее время наблюдательный и 
теоретический материал столь обширен и разнообразен, 
что не может быть изло)кен достаточно детально даже в 
раllшах обширной монографии. Если в 1963 г. книг&. 
С. А. Каплана и С. Б. Пикельнера «Межзвездная среда» 
была энциклопедией по межзвездной среде, содержавшей 
но только изложение всех существенных данных наблюде
ний и теоретических работ, но и много оригинальных 
идей авторов книги, то изданная в 1979 г. примерно в 
том же объеме монография тех же авторов «Физика меж
звездной среды», в работе над lЮТОРОЙ принял также уча
стие Н. Г. Бочкарев, дает лишь весьма беглый обзор ос
новных результатов наблюдений и теоретических иссле
дований. 

В этой главе не удастся даже упомянуть всех направ
лений работ по физике межзвездной среды и звездообра
зованию. В следующем параграфе дано краткое описание 
состава и основных структур межзвездной среды, что по
зволит понять значение вопросов, описанных в последую

щих параграфах, где в соответствии с замыслом настоя
щей книги внимание сосредоточено лишь на нескольких 
важных проблемах, получивших бурное развитие в по
следнее время JI в разработке большей части которых ак
тивное участие принимали сотрудники Г АИШ. Так, рас
смотрены некоторые вопросы физики туманностей (c:r.r. 
§ 3>, тепловое и ионизационное состояния областей нейт
рального водорода (см. § 4), отдельные аспекты комплек
са проблем, связанных с областями звездообразования, 
происходящего в настоящее время (см. § 5), и СО стиму
JIИрованными молодыми звездами космическими мазерами 

(см. § 6>. В них при изложении материала основное вни
мание обращено на физические процессы, протекающие в 
межзвездной среде. 

О некоторых важных для межзвездной среды объек
тах, таких, как остатки сверхновых звезд и планетарные 
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туманности, здесь упоминается лишь вскользь, посколь· 

I{Y им посвящены другие главы этой книги. Многие менее 
существенные для понимания общей картины строения 
межзвездной среды вопросы совсем не затронуты. Ознако
миться как с ними, так и более подробно с обсуждаемы
ми ниже проблемами, можно по упоминавшимся выше 
монографиям с. А. Каплана и с. Б. Пикельнера. Элемен
тарное, но строгое и полное для своего времени изложе

вие физичеСIШХ процессов, протекающих в межзвездной 
среде, дано в прекрасной нниге с. Б. Пикельнера «Физп
на межзвездпой среды», изданной в 1959 г. Несмотря на 
большой CPOI{, прошедший со времени ее выхода, она поч
ти не устарела и является хороIПИМ пособием для изуче
IШЯ классичеСIШХ основ физики межзвездной среды. 06-
стонтельное изложение фщшчеСIШХ процессов, протекаю
щих в межзвездной среде, дано в монографии Спитцерll 
«ФIIЗllчесние процессы в межзвездной -среде» (1981 rJ. 

ПереЧIIСЛIIМ также ряд нниг, В которых можно найтIt 
достаточно полное изложение отдельных вопросов: сбор
НIIНII «Космическая газодинамика» (ред. х. Дж. Хабинг); 
'1972 г., «Происхождение и эволюция галактик и звезд,) 
(ред. с. Б. Пиксльнер), 1976 г., «Галактическая и внега
лактическая радиоастрономия» (ред. Г. л. Верснер и 
К и. Келлерманн), 1976 г., «На переднем крае астрофи
зики» (ред. ю. Эвретт), 1979 г. и монографии В. Б. Бара
нова и К В. Краснобаева, 1977 г., В. г. Горбацкогn, 
1977 г., Э. А. Дибая и с. А. Наплана, 1976 г. 

§ 2. Состав н структура межзвездной среды 

Межзвездная среда состоит из многих, различных по сво
ей природе и свойствам компонент, весьма равномерно пе
ремешанных друг с "ругом. Основная часть межзвездной 
среды - межзвездный газ (атомы, молекулы, атомарные и 
молекулярные ионы). ОН весьма равномерно перемешан с 
межзвездной пылью, содержащей около 1 % массы мел{
звездной среды, и пронизывается магнитными полями, 
Iюсмическими лучами и электромагнитным излучением, 

Iюторые также обычно считают составными чаСТЯМIl меж
зве:щной среды. 

Все компоненты тесно связаны друг с другом. ПО сколь
I,У любые участки межзвездного газа в большей или менъ
JIIей степени ионизованы космическими лучами и жестким 
алектромагнитны:м: излучением и имеют поэтому хорошую 
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проводимость, газ интенсивно взаимодействует с магнит
ными полями. Непосредственно поле влияет на движенnе 
ионов, но при частых соударениях ОIIИ передают воздей
ствие поля на атомы и пылинки. Впрочем, последние, как 
правило, электрически заряжены либо налипшими на них 
при соударениях электронами, либо вследствие фотоэф
фекта, вызванного межзвездным ультрафиолетовым излу
ченисм. Поэтому пылинки непосредственно воспринима
ют влияние магнитного поля. 

КосмичеСlше лучи и электромагнитное излучение по

ГJIOщаются газом и пылью, нагревая и ионизуя их. D свою 
очередь межзвездные газ и пыль излучают элеI{тромаг

lIитные волны в разных диапазонах - от длинноволнового 

радио- до жесткого гамма-излучения. Во многих местах 
межзвездной среды может происходить ускорение косми

ческих лучей, причем в отдельных ее активных участках 

частицы могут ускоряться до очень высоких энергий. Кро
ме того, давление космических лучей и магнитного поля 
играет большую роль в крупномасштабной динаюше сре
ды, элсктроны космических лучей в галактичеCIШХ маг
нитпых полях излучают фоновое галантическое радиоиз
лучение, а ядра космических лучей при взаимодействии с 
межзвездным газом испытывают ядерные превращения, 

изменяющие состав космических лучей и газа, создавая 
таюке гамма-излучение межзвездного газа. 

Межзвездный газ, участвуя в дифференциальном вра
щении галактик, увлеI{ает за собой силовые линии магнит
ного поля, вызывая тем самым усиление магнитного поля' 

динамо-механизмом. На форму силовых линий магнитных 
полей оказывает влияние давление космических лучей, а 
нопфигурация магнитного поля определяет диффузию IЮС
мических лучей в галаКТI,шах. Таюп\{ образом, каждая 
I{омпонента межзвездной среды взаимодействует со всеми 
другими. 

Наиболее детально межзвездпая среда изучена в Га
Jrактике. Оказалось, что свойства межзвездной среды в ней 
типичны для спиральных галактик. Поэтому многие про
цессы и явления в межзвездной среде спиральных галак
тик рассматривают на ПРИllIере ГалаI{ТИI\И. Свойства среды 
в галактиках других типов изучены значительно хуже. 

Как уже упоминалось, основной составной частью меш
звездной среды является rU8. n сп язи с этим, а 'j'aIш<е с тем, 
что IIроцессы, протеJ{ающие 11 мешзвсздпом газе, являют
ся IШЮ'lеllЫllШ ДJIЯ 1I0ПUllIaПllЯ дипаllIИКИ и эволюции меж-
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звездной среды, и, наконец, из-за ограниченности объема 
в дальнейшем все внимание будет уделено только газовой 
составляющей среды. 

n эллиптических (Е) галакти«ах *) межзвездного газа 
оliычно очень мало, меньше 0,1 % от массы галаRТИRИ rotо, 
в спиральных (8) - 1-10% ~, а в большинстве непра
lIИЛЫIЫХ Ог) галаRТИR газ составляет более 10% от ~o 
(табл. 9 и 10, где приведена масса атомарного газа в еди
ницах массы Солнца 9ле ~ 2 ·1033 г). С учетом газа в мо
леl(УЛЯРНОЙ форме УRазанные в таблице числа следует, 

т а б л и ц а 9. СреДllее содержание aToMapllOro водорода в галак
тиках раЗЛИЧIIЫХ типов (по клаССИфllкаЦ'111 Нокулера) 

ТIIП гnлаКТIIIШ Sa -S"\I I S\I-S:;C I ~С-SСd Sd-SПl Ir 

!J.'1и/9JlG 1,6 I 5,9 I 7,8 9,7 17,9 

т а б л JI Ц а 10. Масса IшiiтраЛЫIОI'О 8TOll18PllOfO ВОДОРО;\1l 11 
(I.IIШlшiiШIIХ галаRТllках 

Галю,тина ТШI 

М 31 Sb 0,69 3,9 1/1 
:м: 33 Sc 0,72 1,3 7,2 
М51 SJIC 4,6 1,5 3,1 
М 101 Sc 4,6 8,!I Н.8 
Но II lr 3,3 0.84 70 
NGC 3109 lr 2,2 1,6 20 

видимо, примерно удвоить. lJолная масса газа в Галакти
ке примерно равна 4 . 109~0 ~ 2% ~o, из которых на ато
марный водород приходится ~ 2· 1099Ле. Газ встречается 
в заметном Rоличестве лишь в гигаНТСIШХ E-галаКТИRах 
и собран преимущественно в центрах гаШШТИR. В галак
тиках других типов также имеется межзвездный газ в 

J~eHTpax, но основная масса его сосредоточена в галакти

ческих дисках. 

Состав межзвездного газа. Межзвездный газ, нан и вс
щество звезд, состоит главным образом из водорода и ге
лия с небольшой ,цобаВI(ОЙ других химичеСIШХ :шсментов. 

*) о типах галактИR СМ. гл. VIII. 
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В среднем атомы водорода составляют (Il{ОЛО 90% 'Числа 
всех атомов, или (по массе) Х ~ 70%. На атомы гелия 
приходится оноло 10% числа атомов, или (по массе) у ~ 
~ 28%. Остальные z:;::$ 2% массы составляют все после
дующие элементы (тяжелые элементы). Наиболее обиль
ны из них кислород, углерод, аэот, неон, сера, аргон. Все 
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_ Н1У 1tljfJ 
- сш 117.."" 

-- о! 1302 

Рис. 71. Ультрафиолетовый спентр звезды, Персея с межзвездными ли
НИIIМИ поrлощения молекул водорода Н2• атомов и ионов, вилючая ВЫСОI\О

зарядные ионы N V и О У! (Каррузерс (1974». 

опи вместе входят в концентрации, приблизительно рав
ной 1 : 1000 атомов. Однако роль их в межзвездном газе 
очень велика. Изучение ультрафиолетовых мея(звездных 
линий поглощения в спектрах звезд (рис. 71) показало, 
что по сравнению с Солнцем в межзвездном газе наблю
дается дефицит ряда тяжелых элемептов, особенно Аl, Са, 
Ti, Fe, Ni, распространенность которых в десятки и сот
ни раз меньше, чем на Солнце (см. книгу: Каплан, Пи-
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I;('ЛЫIС'Р *J, рпс. 3-5). n р.'\зных учаСТIШХ ГаЛaI(ТШ(Н вели
чины дефицита неСIЮЛЬКО пеодинаковы. Возникновение 
дефицита связано с тем, что значительная часть указан
ных элементов израсходована на рбразование пылинок и 
JlОЧТИ отсутствует в газообразной фазе. Наблюдаются (те
перь уже с достаточной уверенностью) градиенты распро
страненности элементов и их изотопного состава (см. Rап
JIaH, Пикельнер Н979), рис. 40) вдоль радиуса спиральных 
галактик, так что доля тяжелых элементов Z увеличива
ется от края к центру Галактики в несколы(о раз. На ре
гулярный ход Z накладываются отдельные неоднородно
СТII. Неоднородности и градиенты состава связаны в ос
новном с химической эволюцией галактИI(, однако содер
жание в межзвездном газе изотопа водорода - дейтерия 
определено в значительной степени уже на ранних этапах 
эволюции Вселенной, и поэтому наблюдения дейтерия 
очень важны для космологии. 

Распределение :межзвездноro газа. Оно изучается глав
ным образом по линии излучения мешзвездного водорода 
с длиной волны 21 см (подробнее СМ. § 3>. Межзвездный 
газ очень разрежен. В среднем по диску Галактики в 1 см' 
среды содержится около 0,5-0,7 атома водорода (плот
ность ~10-2i г/см'). Распределение объемной и поверх
ностной плотности газа вдоль радиуса дисков S-галактик 
хараI(теризуется максимумом на расстоянии обычно в 5-
8 кпс «1,5-2,5) ·1022 см) от центра (для Галактики-
5 кпс, рис. 72) с типичной величиной поверхностной плот
пости (J ~ 1021 атомов водорода в столбе сечением 1 см3, 
расположенном попереI< ДИСI(а галаI<ТИI<И, что соответству

ет ~15 9Ле/пс2• С приближением I< центру и с удалением 
I( периферии (J убывает, но межзвездный газ обычно про
слеживается по крайней мере до расстояний 20-30 IШС 
от центра, где в оптичеСI<ОМ диапазоне галактика практи

чески не видна (рис. 73>. 
В S- и Ir-галактиках газ вращается вокруг галактиче

ского центра вместе со звездами диска. На это регуляр
ное движение НaIшадываются пекулярные (случайные) 
движепия отдельных газовых элементов, скорости которых 

8 Галактике порядка 10 км/с. В S-галактиках некоторое 

*) Ввпду ограниченного объема данной главы и того, что по 
lIопросам физики межзвездной среды недавно была издана обшир
ная монография с. А. Каплана и с. Б. Пикелънера (f979), здесь и 
о ряде случаев далее приводятся ссылки на рисунки иа 8ТОЙ моио
графии, иллюстрирующие содержание текста данной главы. 

18 Под ред. д. 11. Мартывова 273 



отличие движеlШЙ облаRОВ газа от RpytOBblX ВОЗНИRает 
при их прохождении через спиральные ветви (см. § 5). 
У отдельных газовых элементов имеются также значи
тельные Rомпопенты ~корости, перпендикулярные плос

кости ГалаКТИI{И (см. ниже). 
Характерная толщина газового слоя ГалаКТИRИ в об

ласти максимума (J и далее до расстояний от центра 
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Рис. 72 Распределение по радиусr Галактики R концентрации атомарно
го N (Н 1) и молеКУЛЯР110ГО N (Н. водорода (Ватсон (1916». 

ПОРЯДRа 10-12 кпс составляет 200-300 пс. Она уменьша
ется с приближением к цептру и резко увеличивается 
к краям, достигая нескольких килопарсек на расстоянии 

15-20 кпс от центра (Каплан, Пикельнер (1979), 
рис. 50, 51). В Iг-галактиках средняя толщина газового 
слоя больше, а концентрация газа такая же или меньше. 
Как показали наблюдения, выполненные в Г АИШ 
Т. А. Лозинской И Н. С. Кардашевым в 1963 г. и под
твержденные затем другими авторами, внешние части га

зового ДИСRа Галактики изогнуты (Каплан, Пикельнер 
(1979), рис. 50, 51), возможно, из-за приливного влияния 
соседних галаКТИR - Магеллановых ОблаRОВ. 
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В плоскости Галактики среднее значение концентра
ции электронов N. ~ 0,03 см-а, но распределены они край
I~ неравномерно, так что согласно исследованию Meцrepa 

N:/ (N, )'~~8. Изучается распределение N. rлавныи образом 
110 запаздыванию момента прихода низкочастотных радио

шшульсов пульсаров Относительно прихода более высоко
'lастотных, вызванному зависимостью групповой скорости 
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Рис. 73. ИзображеНИII галаRТИIIИ М 101. ВЫПОЛНСIIRЫС R ОДllllаRОllOМ мас
штабе в радиолинии водорода с длиной ВОЛlIЫ 21 см (слева) и в ОПТl1-

чесиих лучах (справа) (Annен (197Б». 

распространения радиоволн от Ne• Степень ионизации га
за растет с увеличением высоты над плоскостью Галакти
I\И. Характерная полутолщина слоя электронов в окрест

ностях Солнца составляет 800 пс. 
Исследование межзвездных мерцаний радиоизлучения 

пульсаров (см., например, Смит (1979)~ вызванных рас
сеянием: излучения на неоднородностях межзвездного га

:са, позволяет изучать мелкомасштабные флуктуации N •. 
rазмеры неоднородностей, видимо, весьма разнообразны, 
110 ПрИ наблюдениях пульсаров основной вклад в мерца
нин дают пеоднороднос'IИ размером порядка 1011 см. Есть 
(J('.пования полагать, что для областей ОI<ОЛО центра Гала к
'IIIIШ наиболее эффективны неоднородпости размером все
I tI JIИШЬ ОI<ОЛО {ОО м. Обусловлены ЭТИ неодпородвости, 
но-видимому, плазменной турбулентностью. Среднее по 
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лучу зрения значение неоднородности концентрации 

!1N./N. ~ (1- з) ·10-5. Вероятно, !1N. =F О ЛИШЬ в неко
торых активных участках межзвездной среды, где 
!1N.lN. ;,;:, 10-3. 

Высоко над плоскостью Галактики основную часть 
объема, видимо, заполняет горячий (Т,.., 105 К) и очень 
разреженный газ - N ,.., 3 . 10-' см-3 на высоте 5 кпс над 
плоскостью (Савадж и де Боер *) (1979». Заметная часть 
газа в гало сосредоточена в планетарных тумапностях. 

По-видимому, небольшое количество газа имеется в не
которых наиболее плотных шаровых Сlюплениях. Кроме 
того, на высоких галактических широтах наблюдаются по 
радиоизлучению водорода высокоскоростные облака, дви
жущиеся преимущественно l{ плоскости Галактики со ско
ростью до 300 км/с (в центре ГалаКТИIШ есть облака, уда
ляющиеся от него с большой скоростью). Они образуют 
по обе стороны от галактического экватора сложную 
вихревую картину, изображенную на рис. 74, а, б. Рас
стояния до них и их природа пока известны плохо. По
видимому, разные образования имеют развое происхож
дение. Есть основание полагать, что заметная доля обла
ков, наблюдаемых на умеренных широтах (в верхней 
части рис. 75), предстаВJIяет собой проекцию на небесяую 
сферу изогнутой части далеIЮЙ периферии газового диска 
Галактики (помеченной HVC на рис. 49 кпиги Каплана 
и Пикельнера (1979». Безусловно другую природу имеет 
наблюдающийся на высоких галактических широтах так 
называемый Магелланов Поток - газовый пояс, описы
вающий на небе дугу длиной примерно 1800 и тянущий
ся от Магеллановых Облаков к Галактике (рис. 75, внизу). 
Его, однаrю, следует отнести не 1\ межзвездному, а к меж
галаJ{тичеСIЮМУ газу. Наблюдается также разреженный 
:водород в окрестностях некоторых других галактик, на

пример М 81, IC 10. 
В дисках S-галактик основная часть межзвездного ве

щества сосредоточена в спиральпых ветвях, часто назы

ваемых также спиральными рукавами. Подробно изучено 
распределение нейтрального атомарного водорода в диске 
Галактики, показывающее спиральную структуру (см., 

*) в списне литературы ]( :11'ОЙ главе Уl\азаны ЛIlШЬ обзоры П 
пеСl,ШТЬНО напболее важных оригпнальных рабо'Г. в ОСТI':П,ПЫХ ('лу
чаях фамилии авторов и год публинации приведены ТОЛЬRО в TeI(
сте. 
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пппример, Каплан, Пикелъпер (1979>, рис. 48, 49>. Осо
liCHHO хорошо спиральное распределение газа прослежи
lIается на радиоизображениях внешних галактик, наблю
даемых как бы в плане (см. рис. 73, слева). в простран
стве между ветвями плотность среды много :меньше 

средней. 

Газо-пьшевые комплексы и межзвездные молекулы. 
n ветвях газ распределен таюке Rрайне неравномерно. 

Pl1r. 74. РаДllОфотографии неба в ЛИIIИИ aTO\laplIOrO водорода 21 см (Хей
JIeC, Дженкинс (1976»; распределеllllе водорода с JlУЧСRЫМИ с!юростями 
о'\' -90 до -20 KMfc (знак минус озна'!ает движепие !( lIаблюдателю) (а) 
11 от -20 до +20 км/с (6). Чем светлее область, тем большее количество 
нтомов с указанными скоростями попадает на J/УЧ зрения. Данные отно
~птся к области галактических широт от -60 до -10· и от +tO до +60'. 
,11Iачения галактических долгот 1 указаны на ГОРИ80нтальной шкале о-

-Ь-О· - направление на центр Галактшш). 

Основная часть его собрана в обширные газо-пылевые 
l\Омплексы - клочковатые образования размером в десят-
1\11 и сотни парсек. Около половины массы газа Галактики 
(~()держится в гигантских темных :молеI<УЛЯРНЫХ облаках 
('() средней массой 3 ·105 role И диаметром 40 пс (Соломон 
11 Сандерс (1979». n ГаЛaI<ТИI<е RоличеС'fВО их примерно 
равно 4000 - это са:мые :массивные и :многочисленные 
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Рис. 75 Распределение на небе высокоскоростных облаков (Девис (1974». :Контуры очерчивают облака по уровню 1/2 ....... 
сималыl!l lIнтенсивности. Приведены галактические координатыl и Ь; сиг - северный полюс Галактини. ПРОТRжеИИ08 
образование в южном полушарии - магелланов Поток, ТRНУЩИЙСR от Большего (БМО) и Малого (ММО) MaгeпnaHOBЫX 
Облаков Штриховыми ПИНИRМИ обраМ:lены области, RВПRющиеСR согласно Девису (1972) проеКЦИRМИ на небесную сфер!, 
~апеких спиральных рукавов изогнутого диска Галактики; пунктирными - обпасти попожительвых лучевых скоросте" 



Уllитарвые образовавия в ГалаКТlIке. Они СИJIыiее кои
цептрируются к плоскости, чем в среднем межзведный 
l'a:J. Температура в них обычно меньше 20 К, а в некото
"ых УПJIотненилх внутри них составляет лишь 5-6 I\. 
1 \опцентрация вещества в таких СГУСТl{ах часто превос
ходит 105-108 см-а, хотя в среднем по облаку она равна 
102-103 см-а. Эти облака называют также черным:и обла
IЩМ:И, так как величина межзвездного ослабления света 
1I них составляет обычно A v = 10т-100т (оптическая тол
ща ~10 - tOO). Общая масса гигантских молекулярных 
облаков в Галактике (1- 2) ·109 9ne. 

Состоят молеКУJlЛрные облака главным образом из мо
лекул водорода На. Наблюдается молекулярный водород 
по ультрафиолетовым линиям поглощения (см. рис. 71) 
11 в пемпогих случаях по ипфракрасным липиям излуче
пия; его трудно изучать непосредственно, а во внутрен

них частях непрозрачных газ о-пылевых комплексов в на

стоящее время вообще певозможно. I{poMe молекул На, 
11 молеI<УЛЯрНЫХ облаках наблюдаются и другие молекулы, 
среди которых наиболее обильна моноокись углерода 
СО, концентрация которой оказалась пропорциональной 
I\онцентрации На. Отношение их концентраций порядка 
1: 3 ·105. Молекула СО излучает радиолинию 2,6 мм, ко
торая не поглощается ПЫJIью и позволяет изучать рас

пределение молекул в Галактике и других галактиках. 
Именно линия с длиной волны 2,6 мм дала возможность 
исследовать гигантские молеI<улярные оБЛaI<а в газо-пы
левых комплексах Галактики. Большинство других моле
I<УЛ также изучаются по радиолиниям. Еще больше ли
пий молекул расположено в далеком инфракрасном 
(субмиллиметровом) диапазопе, но наблюдения там очень 
трудны, и пока их выполнено мало. 

Всего на конец 1979 r. было известно более 50 различ
ных молекул (табл. 11), а с учетом различных изотопи
ческих аналогов - около 100. Некоторые молекулы (СН, 
НСО) наблюдаются также и в виде положитеJIЪНО заря
)кенного иона, а NaH+ - только в виде иона. Все из
вестные пока молекулы образованы из шести элементов 
Н, С, N, О, Si, S. Более 2/3 содержат углерод и относят
СЯ поэтому к разряду органических. Распространенность 
молекул почти не зависит от их сложности. Так, напри
мер, большинство двухатомных молекул наблюдается в 
количестве 10-7-10-8 от числа молекул На, В то время 
как для еем:иатоиных и более сложных типично значение 
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10-'-10-to• Из анализа радиоизлучения молекул удается 
получать данные не только о составе, но и о темпера

туре, плотности, характере движений. 

т а б 11 И Ц а 1 {. MOl1eкynы, обнаружеввые в межsве3ДВОМ rазе*) 

Двухатои- Трехатомиые Четырехатои- Пяmатомные Семиатомиые 
IlЫe ные 

На Н2О NНз СН4 СПзNН2 
СИ ~H ~П2 CHzNII СНзCzН 
ОП HCN наса NH.CN сизсно 
С2 HNC HNCO H.CzO ICH.CHCN 
CN НСО Н.С8 ИСООН HC5N 
СО NzH+ СзN С4Н 
NO HNO HNC8 НСзN Восьмиатомные 

8iO Н28 НСООСНз 
С8 ОС8 ШестнаТОМllые СНзСзN 
N8 80. СНзОН 
80 сизCN Девятиатомные 
8i8 NH2HCO СПзСП.ОП 

СПзSН (СПS)20 
СНзСН2СN 
ПС7N 

Одиннадцати-
атомные 

IICgN 

*) Более подробную сводку даШIЫХ о lIабnюдапmих('я I! началу 1980 г. 
меЖЗl'ездных молеllу.пах см. n работ!' lIIаlJна и ВИЛЬЛnIC8 (1980), а rаllже 
с. я. УмаНСI!ОГО (1979). 

Туманности. С газо-пылевым:и комплеI{Сами связаны 
рассматриваемые в § 5 области звездообразования - об
ширные комплеI{СЫ темных и светлых туманностей 
(рис. 76), в ноторых формируются В настоящее время звез
ды, в том числе молодые массивные яркие звезды. Наиболее 
массивные звезды эволюционируют так быстро (они живут 
лишь несколько миллионов лет), что не успевают отойти 
на значительное (более нескольких десятков парсек) рас
стояние от места своего возникновения. Поэтому мы их 
видим совсем рядом с колыбелью, в которой они роди
лись,- с областью звездообразования. Во многих таких 
областях процесс возгорания звезд продолжается и в на
стоящее время, о чем свидетельствуют компактные обла
сти Н 11 (см. рис. 83>, не успевшие еще достичь стационар
ных состояний, нестационарные звезды типа Т Тельца
очень молодые, еще не приmедшие в равновесное 
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"ис. 76. Туманности. а) Пылсваll волокнистая туманность в звсздиом сиn
Ilлении ПлеllДЫ (негатив). б) Пылевая кометарная (1IOмс'rообразная) ту
манность NGC 2261 (негатив). 8) Область Н 11 в созвездии Змеи, окружа
ющаll звездное скопление М 16. г) Темная пылевая туманность ссНон('каll 
I'олова» на фоне светлой туманности Ориона. д) Гигантская глобула 
(объект Барнарда 68) на фоне Млечного Пути на южном небе (Бок (1977». 
с) Волокнистая газоваи туманность NGC 6888 вокруг звсзды типа Воль-

фа - Райе (негатив). 



состояние звезды и целый ряд других признаков. Мпоги& 
молодые ярое звезды подсвечивают газ и пыль, образуя 
светлые отражательные туманности (см. рис. 76, а, б). 
Наиболее горячие и ярое звезды ионизуют газ вокруг 
себя, образуя области ионизованного водорода (области, 
или зоны, Н 10,- светлые эмиссионные туманности 
(рис. 76, 8), светящиеся преимущественно в спектральных 
линиях водорода, возникающих при каСI{адных перехо

дах вниз, следующих за рекомбинацией, а также в линиях 
тяжелых элементов, образующихся при возбуждении уда
рами электронов низкорасположенных метастабильных 
уровней (см. Каплан, Пикельнер (1979), рис. 12). 

По оптичесом линиям излучения удается устанавли
вать состав и параметры газа в туманностях. Распреде
ление зон Н II во внешних галактиках хорошо выявля
ется при их наблюдении в сильных эмиссионных линиях 
этих туманностей и служит хорошим индикатором рас
пределения массивных горячих звезд в галактиках. 

В S-галактиках зоны Н II показывают четкую корреляцию 
со спиральными рукавами (см. § 5). Области Н II светят
ся не только в оптическом, но и в радио- и инфраирасвом 
диапазонах (рис. 77, а, б), причем в радиодиапазоне на
блюдаются радиолинии водорода, гелия и углерода ре
комбинационного происхождения, описываемые в § 3. 
Непрерывное радиоизлучение имеет тепловую природу -
это тормозное излучение тепловых электронов в поле 

ионов. Его интенсивность и НИЗI{очастотный завал (см. 
рис. 77, а), вызванный непрозрачностыо зон Н II для 
низкочасто'J:НОГО радиоизлучения, позволяют судить о 

плотности и температуре газа. Тепловое излучение иони
зованного газа областей Н II продолжается и в область 
более высоких частот - в инфракрасный и оптический 
диапазоны. Мощное инфракрасное излучение (высоое 
широкие пики на рис. 77, а) зон Н II является тепловым 
излучением межзвездных пылинок, нагретых внутри зон 

Н II ультрафиолетовым излучением. В областях Н II ча
сто наблюдаются многочисленные неоднородности (они 
видны, например, на рис. 76, 8); темные точки.L. глобу
лы, вытянутые образования пониженной яркости,- так 
называемые «слоновьи хоботы», ярое ободки вокруг 
неоднородностей, называемые иногда рима ми. Природа 
их вкратце обсуждается ниже (см. § 3). 

На фоне светлых туманностей нередко видны темные. 
Известный пример туманности такого типа приведен на 
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Рис. 77 Спектр излучения областей Н II. а) Радио- и инфракрасный спектры двух компонент радиопсточника W 3. Радио
спектр с низкочастотным завалом обусловлен тормозным радиоизлучением нагретого газа зоны Н 11. инфракрасный пик
излучением пыли (Мецгер и Винк (1974». б) Рекомбинационные радиолинии водорода (Н), гелия (Не) и углерода (С) в 

спектре туманности IC 179Б (Черчвелл, Meцrep,' Хачмейер (1974». 



рис. 76, 8. Темные туманности представляют собой плот
ные, оптически толстые из-за поглощения света пылью 

участки газо-пылевых комплексов, проектирующиеся на 

светлые туманности, но не подсвеченные звездами. Быва
ют случаи, когда компактные темные туманности с очень 

сильным поглощением наблюдаются непосредственно на 
фоне звезд Млечного Пути (см. рис. 76, ю. 

С оGластями звездообразования /,вязаны такжl:' и дру
гие типы туманностей, в которых l'аз HarprT до мпллио
нов градусов. Такие туманности светятся не толыю в ра
ДИО-, но и в рентгеновской области спеI{тра. I{ ним отно
сятся туманности, ВОЗНИltающпе вокруг звезд, инжеJtПI

рующих в пространство знаЧИТ('Jlъпые потони вещества 

(звездный ветер) со СКОРОС1'ЯМИ в сотпи И тысячи IШЛО
метров в секунду (см. § 3>. Прежде всего это массивные 
гелиевые звезды типа Вольфа - Райе (см. рис. 76, е, СМ. 
также гл. Н). Кроме того, сюда относятся остатки сверх
новых звезд, описанных в гл. 11, значительпая часть ко
торых ВОЗНИltает при взрыве массивных звезд и связана 

с областями звездообразования. 
Вне областей звездообразования кроме остатков сверх

новых звезд встречаются планетарные туманности, опи

санные в гл. VI (фрагмент одной из них изображен на 
рис. 80), а также зоны Н 11 с лизкой поверхностной яр-
костью (см. § 3>. ' 

Межзвездные мазеры. Отдельные наиболее плотные 
конденсации молекулярного газа, расположенные рядом 

с сильными источниками возбуждения (например, ин
фракрасными звездами), наблюдаются в виде мощных 
космических мазеров. Мазерные источники часто связаны 
с очагами звездообразования, а некоторые из них явля
ются плотными газовыми сгустками, возможно, протопла

нетами, расположенными рядом с только что возникшей 
звездой. Таким образом, наблюдение мазерных радиоли
ний позволяет изучать процессы, связанные со звездооб
разованием. 

Сильное мазерное радиоизлучение наблюдается в ли
ниях гидроксила ОН (л. ~ 18 см), воды Н2О (л. = 1,35 см) 
и моноокиси нреМlIИЯ SiO. Яркостная температура мазер
ного излучения достигает 1010 К для SiO, 1013 К дЛЯ ОН 
и 1015_1018 К дЛЯ Н2О. В то же время линии оказыва
ются очень узкими. Излучение космических мазеров ха
рактеризуется часто сильной поляризацией (для ОН), 
быстрой переменностью (отмечены случаи ·переменности 
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а:\ JlреМя около 10 мин). Свойства I{осмичес}{их мазеров 
lI()дробно описаны в обзорах В. с. Стрельницкого (1974), 
'I'''рнера (1976>, Морана (1979). l\1аз~рные источники, свя
аанные С областями ав(';щообразования, обычно представ
Jrяю'f собой СКОШlения малены\Их (~1013 -101. см) дета
JII'Ii, расположенных в гнездах размером 1016 -1017 см 
(('М. }~аплан, lIш<ельнер (1979>, рис. 128). В гнезде может 
fiIoI'1'b нееl,ОЛЫЩ дееятков деталрi'r, J\ВИЖУЩИХСЯ ДРУГ ОТ
lIо('.ителыlO J\PYI'i\ ('.0 СНОРОСТЛМJl В Д()СЯТIШ И сотни IШ/С. 
(:ветимость всего гнсзда в одной ма;юрпои раДIlОЛlIНИИ 
может достигать 1033 эрг/с. Структуру мазерных источ
шшов изучают радиоиптерферометрами со свеРХДЛIIН
Jlыми (1000-10000 I{M) базами. Физические лроцессы 
1I IЮСМlIчеСIШХ мазерах тarюго типа I{paTKO они саны в § 6. 

Области атомарного водорода. Вне газо-пылевых комп
JlС!{СОВ вещество тю,ще собрано 11 отдельные межзвездные 
облаI{а, состоящис в основном 113 атомарного водорода. 
Разброс пара метров облаI<ОВ очень велик. Для большин
ства из них ~онл;еНТрaJ,ПЯ СОСП\ВШIет 2-50 см-3 (в сред
нем около 10 см-3 ), раз:меры 1-20 пс (в среднем около 
10 пс) и температура 30-120 К (в среднем 70-80 ю. Ти
пичная масса облака rolс порядка сотен солнечных масс, 
спектр масс следует закону rolс-3/2 • Межзвездные облака, 
как и другие образования межзвездной среды, неоднород
IIЫ и имеют волокнистую структуру (Верскер (1974». 

Концентрация газа мещду облаками (межоблачная 
среда) составляет ОIЮЛО 0,1 см-3 (ПОРЯДI{а 10-26 г/см3), 
а его температура - НССI<ОЛЫЮ тысяч градусов. Межоб
дачная среда CJIабее концентрируется к плоскости Галак
тиюr, чем (в среднем) межзвездный газ. В окрестностях 
Солнца полутолщина CJIоя межоблачной среды около 
J50 пс. 

Иногда в межзвездном газе встречаются так называе
мые большие глобулы - изолированные, очень компакт
ные (0,1-1 пс), плотные (плотностью порядка 10· см-а), 
холодные (Т ~ 10 К) молекулярные облаI{а, часто наблю
даемые как черные пятна на звездном фоне Млечного 
llути. Примером такой глобулы является темная туман
ность на рис. 76, д. Массы их колеблются от долей мас
сы Солнца до масс порядка 100 !!Ле. Промежуточными 
между ними и обычными диффузными облаками явля
ются также изолированные, но более протяженные 
(;;::'1 пс) и менее плотные (,...103 см-а) темные облака, 
Jlзучеввые подробно Хайлесом (1968, 1969>. Будучи в ос-
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п:овном молекулярными, опи еще сильно про являют себя 
в линии атомарного водорода с длиной волны 21 см. При
мер такого облака - темная туманность «Угольный ме
шою>, наблюдаемая на фоне звезд на южном небе. Раз
мер ее - пеСIЮЛЫЮ парсек. 

В сфере радиусом 500 пс вокруг Солнца средняя IЮП-
центрация атомарного водорода fiн ~ 0,86 см-8• Около 1/4 
атомов водорода связаны в молекулы На, так что Nи• ~ 
~ 0,14 см-8• Если исключить облака, то останется на меж

облачную среду Nп ~ 0,16 см-8 (в плоскости ГалактИIШ). 
Есть направление (е галаI,тическими координатами l~ 
~ 2400 и Ь ~ -100), где на пути 200 пе Nи < 0,008 см-а, 
но в направлении 1 ~ 3500 и Ь ~ +200 на том же пути 
Nи ~ 2,5 см-а. В области радиусом 140 пс от Солнца 
Nи ~ 0,25 см-8, а в сфере радиусом r ~ 3 пс водород рас
пределен сравнительно однородно и N 11 колеблется от 
0,05 до 0,2 см-а, т. е. Солнце находится в межоблачной 
среде. В непосредственной окрестности Солнечной систе
мы Nи ~ 0,06 см-а, Т ~ 10000 К и наблюдается межзвезд
ный ветер - движение Солнечной системы относительно 
межзвездного газа со скоростью около 20 км/с в направ
лении с экваториальными координатами а ~ 2520 и 6 ~ 
~ -150, сильно отличающемся от направления движения 
относительно соседних звезд (на апекс). Возникает меж
звездный ветер из-за пекулярных компонент скоростей 
Солнца и газа, накладывающихся на круговое движение 
вокруг центра Галактики. Подробнее явление межзвезд
ного ветра будет обсуждено в § 3. 

Горячий разрежеивый газ. Наряду с описанными вы
ше структурами около половины объема рунавов соста п
ляют широкие иоридоры очепь разреа,енного «0,01 см-3 ), 
но горячего (3 ·105-106 1\) и поэтому сильно ионизовап
ного газа. Из-за близости к температуре солнечной коро
ны такой газ часто называют коронарным. 1\рай одного 
из коридоров коронарного газа находится на расстоянип 

не более 10 пс от Солнца. Расположен этот коридор почти 
перпендикулярно плоскости Галактики и является, види
мо, причиной избытка МЯГI<ОГО рентгеновского излучения, 
наблюдаемого в окрестностях северного полюса ГалаI,ТП
ки (рис. 78> и имеющего распределение, антикоррелирую
щее с распределением атомарного водорода. Обнаружены 
горячие коридоры были по ультрафиолетовым межзвезд
ным линиям поглощения Ce:'I. рис. 71) ионов N V (1239 
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Рис. 78. Распределение по небу мяrкоro peHTreHoBcKoro имучеНИII (100-188 эВ), приведенное в rалактических ROOPДllll8" 
"ах. Более темные области соответствуют б6льшим интеНСИВНОСТIIМ имучеНИII. Сверху - северный полюс Галактик.. в се
редиве - направnение на центр Галактики (Мак Наммон и др. (1979>1. Белое ПIIТВО - область, не обcnедованваll в .,... .. 

ванной работе. 
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И 1243 А) и О VI (1032 и 1038 А). Коридоры возникают, 
видимо, ВCJIедствие вспышек сверхновых звезд и суще

ственно влияют на УCJIовия в газе в окрестностях кори

доров, вызывая своим излучением дополнительный нагрев 
и ионизацию среды (Cl\f. § 4). При этом образуются теп
лые области Н 1 с температурами 300-5000 К, наблюдае
мые по линии с длиной волны 21 см. Горячие звезды, 
расположенные в коридорах, ионизуют газ вблизи стенок 
коридоров, создавая зоны Н II НИЗl{ОЙ плотности, прояв
ллющие себя диффузным излучением в линиях д'" H~ 
водорода (см. § 3). 

Газ в центре Галактики. Распределение Н 1 в цент
ральных частях Галактики показано на рис. 79. В направ
лении на Соп:нцо на раССТОЛПlIII 3-4 lШС от цептра 

~ " -
, _"." 1 • ':' 

.: .. ~',. " .,. 
C~_.-:-,.\ 

_----., .. : ... ;., 

..... '" .. '-. 

"~' ' .. . 
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Рис, 79, Схема распределения Н 1 в центральных областях плоскости Га
лактики Длины векторов и их Ilаправления указывают величины и на
правления скоростей. Слева так называемый 3-килопарсековый расши
ряющийся рукав. Буквой С помечен центр Галактики (Оорт (1977». 

Вектор 100 км/с указывает масштаб векторов скорости. 

наблюдается рукав, расширяющийся со Сl{ОРОСТЬЮ около 
50 км/с. Согласно оценке масса газа в нем составляет 
около 8· 107 !!пф. С противоположной стороны от центра 
на расстоянии примерно 2 кпс (справа на рис. 79) имеется 
рукав, удаляющийся O'f центра со СИОРОСТЬЮ ОIЮЛО 
135 I{M/C. Масса его прибли:штелыro равна 7 ·1ОО !!по. 

В области центра есть ряд l'aaoBblx образований, весь
ма сильно удаленных от плоскости Галаl{ТИКИ: объект 
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Мирабеля и Тернера расположен на высоте около 2' кис. 
Некоторые другие облака удаляются от центра с лучевой 
скоростью 100-170 км/с. Если это - выбросы из центра, 
'ГО IIХ начальная скорость должна была превышать пара
болическую (~700 ки/с) для выброса объекта из Галак-
1'llки. Масса каждого из этих объектов (3 - 6) . 10' !lJle. 

Вокруг центра находится газовое кольцо радиусом 
700-800 пс, вращающееся со скоростью 200 км/с (см. 
рис. 79>, внутри которого имеется газовый диск диаметром 
~ 300 пс, являющийся обширной областью Н П. В области 
центра усилено синхротронное излучение, свидетельству

ющее об увеличении здесь концентрации электронов кос
мических лучей и напряженности магнитных полей, а так
же гамма-излучение, связанное с тяжелыми компонен

тами космических лучей. 
В центре находятся сильные радиоисточники Стрелец А 

и Стрелец В2. Стрелец А состоит из восточной Е и за
падной W компонент, одна из которых (W) паходится в 
самом центре Галактики. Распределение молекул в центре 
имеет вид кольца радиусом около 200 пс, расширяюще
гося с v ~ 140 км/с <см. Каплан, Пикельнер (1979>, 
рис. 139>. Наибольшее количество и разнообразие моле
кул в Галактике зарегистрировано в плотном молекуляр
ном облаке Стрелец В2. Масса его порядка 3 ·108 gnо. 
размер - около 30 пс. Оно имеет сложную структуру и 
содержит внутри компаI{тные зоны Н П и сильные источ
ники ипфракрасного излучения, а также радиоизлучения 
ОН и НаО. Все это свидетельствует о происходящем в нем 
звездообразовании. 

Итог. Итак, межзвездный газ состоит из следующих 
областей: 1) областей, где газ находится преимуществен
но в молекулярном состоянии (молекулярные облака)
это наиболее плотные и холодные образования, содержа
IЦИе около половины массы газа; 2) областей, где газ со
стоит главным образом из нейтральных атомов (области 
Н 1, или области нейтрального водорода) - это менее 
плотные и в среднем более теплые области; З) зон иони
зованного водорода (Н IП, которыми являются светлые 
эмиссионные тумащlOСТИ вокруг горячих звезд; 4) кори
доры разреженного горячего газа. Области ионизованного 
водорода Н 11 наиболее заметны, но содержат лишь 1 % 
массы газа. 

Наблюдения последних лет показали большое разно
образие описаииых выше структурных компонент меж-
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звездиоro газа, называемых часто фазами. Сводка типич
ных параметров для основиых фаз приведена в табл. 12. 
Большинство параметров в каждой фазе меняется на 
1-2 порядка, а иногда и более, поэтому приведенные 
значения весьма грубы. Само деление на фазы также 
условно, так как резких разграиичений между ними не 
существует. В последнем столбце табл. 12 указана скваж
ность -доля объема спиральных рукавов Галактики, за
нимаемая каждой фазой. 

Т а б л и ~ а 12. Типичньrе паР8Jllетры ocвoвIIых структурных 
компонент (фаз) межавездвоrо raaa в спиральных вeTВJIX ГamштJПOI 

Фаза I т, R I Н, Сll-3 масса, I Ра8-1 Снваж-
ml0 lIер, пс иость 

Rороварвый raa ,..,5·1CJ5 ,..,0,008 - - ,..,0,5 
Зоны Н 11 ВИ3RОЙ ПJfот- ~10& ,..,8 - - -0,01 

ности 

тепJIыe области Н 1 "",108 ,..,1 - - -0,01 
МежоБJI8.1JВIUI среда ~10' ,..,0,1 - - ,..,0,5 
Средние облана Н 1 ~80 -10 ,..,100 ,..,10 -0,01 
Темине облака -10 -108 "",800 -1 _10-6 
Большие rлобуJIы -10 -10' ,..,20 -0,8 _8·10-0 
Облас;ти Н 11 ~10' -80 -300 ,..,10 -10-& 
ГиraитcкиемолеКУJJЯPВЫе -20 -800 -3·10· ,..,40 ,..,8·10-& 

оБJI8.ка 
'Уплотнения в МОЛeRyJJЯр-

вых облаках 
,..,6 ,..,1CJ5 ,..,100 -0,5 

Мааервые конденсации ~100 _1()lo ,..,10-1 _10-6 

Баланс количества двmкеиив и вещества межзвездво
ro гам, ЭВОJIJOЦИJI гам. Наблюдения показывают, что меж
звездные облака, помимо упорядоченноro вращения во
круг центра Галактики, движутся с хаотическими скоро
стJDШ со средним значением около 10 ки/с. Каждые 
30-100 млн. лет облака сталкиваются друг с другом, что 
приводит К диссипации (ослаблению) этих случайных 
движений и частичному слипанию облаков, сопровождаю

щемуся формированием степеивоro (- gn;8/1) спектра их 
:масс. Хаотические движения поддерживаются' главным 
образом взрывами сверхновых звезд, в результате кото
рых возникают расmиряющиеся в межзвездной среде обо
лочки; последние тормозятся о газ, передавая облакам 
приобретеииый при взрыве импульс. Вклад в этот процесс 
вносит также звездный ветер от звезд класса О и типа 
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Вольфа - Райе, дЛJ1 которых скорость ветра превьппает 
1000 ки/с, а поток массы порядка 10-5-10-8 ilJroA. Роль 
остальных звевд пренебрежимо мала. 

Баланс вещества определяется круговоротом межзвезд
llЫЙ газ -- звезды -- межзвездный газ и обменом с межга
лактической средой. В газо-пылевых комплексах имеются 
очаги звездообразования, в которых в настоящее время 
газ превращается в звезды (см. § 5) СО скоростью 
..... 5 ilJГОД *). Одвовремевво с этим звезды, главным об
разом на поздних стадиях эволюции, теряют вещество 

(со скоростью -1 mle/roA) и пополняют межзвездный 
газ. Часть выбрасываемого вещества перерабатывается в 
недрах звезд при термоядерных реакциях и обогащается 
тяжелыми элементами. Поэтому со временем состав меж
звездной среды (распространеввость элементов) изменя
ется. В разных галактиках и в различных частях каждой 
галактики эти процессы идут с различными скоростями. 

В результате в химическом и изотопном составе газа по
являются описанные выше неодвородности. Это прежде 
всего градиент химического состава вдоль радиусов га

лактик, а также сильное различие в количестве газа в 

галактиках разных типов (см. табл. 9, 10). Ближе к цент
ру процессы перераБОТБИ газа шли быстрее. Наблюден
ные в Галактике неоднородности изотопного состава газа 
столь значительны, что пе могли возникнуть быстрее, чем 
за 10' лет, т. е. следует предполагать, что отдельные комп
лексы газа сохраняют свою индивидуальность в течение 

времени, превьппающего 10' лет, т. е. па многих оборотах 
Галактики. 

Не исключено, что процессы формирования звезд и 
обогащения газа тяжелыми элементами шли в Галактике 
не монотонно, т. е. в истории Галактики несколько раз 
могли происходить задержки звездообразования на мил-О 
лиарды лет. Это должно было отразиться на распростра
ненности элементов в различных типах звездного насе

ления. 

Обмен газа с межгалактической средой состоит в том, 
что неБОЛЬПIие порции газа, обогащенного тяжелыми эле
ментами, выбрасываются из Галактики через коридоры 
Itоровального газа, пробивmие толщу газового диска (по-

*) Здесь и JDDКe оцеllЮl весьма вевадежпы, т. е. blOryT быть 
вдвое БОJIыпе или вдвое ыеиыпе. 
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дробнее см. § 4), а обратный процесс, возможно, наблю
дается в виде высокоскоростных высокоширотных обла
ков, которые MoryT поставлять в Галактику в настоящее 
время ~3 mle/год (Солпитер (1979». 

§ 3. Светлые туманности 

По своей природе светлые туманности делятся на обла
сти, ионизованные ультрафиолетовым излучением горя
чих звезд (зоны Н 11), области, в которых межзвездная 
пыль подсвечена яркими звездами (отражатеJIЬные туман
ности), но не HaCTOJIЬKO горячими, чтобы ионизовать газ 
вокруг себя, и туманности, светящиеся за счет того, что 
газ в них сильно нагрет в ударных волнах при переходе 

в тепло кинетической энергии быстрых движений (на
пример, остатки сверхновых звезд) (см. гл. 11). Во всех 
типах туманностей наблюдается широкое разнообразие 
размеров и морфологических особенностей. В этом пара
графе мы коснемся в основном лишь' некоторых методов 
наблюдений областей Н 11 и мелкомасштабной структуры 
туманностей. . 

Наиболее крупные области Н 11 находятся вокруг го
рячих ярких звезд спектрального класса О или группы 
таких звезд. Поскольку О-звезды быстро эволюциониру
ют, зоны Н 11 обычно соседствуют с областями активного 
звездообразования, явлнясь индикаторами этих областей. 
В S-галактиках наиболее крупные области ионизованного 
водорода расположены в спиральных рукавах (см. Кап
лан, Пикельнер (1979), рис. 109). В Галактике наблюдать 
оптическое излучение зон Н 11 удается на расстоянии 
не более нескольких килопарсек от Солнца. Более дале
кие области ионизованного водорода, как правило, не 
видны из-за межзвездного поглощения. Изучают их по 
радиоизлучению. Оно имеет тепловую природу - газ, на
гретый звездами примерно до 10000 К, излуча~т в непре
рывном спектре за счет тормозного механизма. 

В 1959 г. Н. С. Кардашев (ГАИШ) показал, что по
мимо непрерывного спектра ионизованный водород дол
жен излучать радиолинии при переходах между очень 

высокими уровнями с номерами n около 100. Попадать 
в такое состояние атомы могут при рекомбинации. Пред
сказанные радиолинии вскоре были обнаружены совет
скими радиоастрономаии. За этими линиями закрепилось 
название рекомбинационных радиолиний. 
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Сейчас рекомбинационные радиолинии <см. рис. 77, б) 
являются могучим орудием изучения зон ионизованного 

водорода. По спеI<Тральвым линиям можно определить 
лучевые скорости этих зон, причем с высокой точностью 
вследствие высокого спектрального разрешения радио

астрономической аппаратуры. Из сопоставления скоростей 
с полученными другими методами данными о вращении 

Галактики, в котором зоны Н 11 участвуют примерно так 
же, как и звезды, можно определять расстояния до yдa~ 
ленных областей ионизованного водорода, а следователь
но, и до связанных с ними очагов звездообразования, что 
не удается сделать сколько-нибудь надежно другими ме
тодами. Знание расстояния дает в свою очередь возмож
ность определить размеры областей Н 11 и мощность их 
излучения. :Кроме того, по ширине радиолиний можно 
судить о дисперсии скоростей в зонах ионизованного во
дорода, по отношению- интенсивностей линии и контину
ума - об их температурах. Наконец, оказалось, что чув
ствительность и разрешающая способность аппаратуры 
достаточJ.lЫ для наблюдения радиолиний не только водо
рода, но и гелия и углерода (см. рис. 77, б). В настоящее 
время по отношению интенсивностей радиолиний водорода 
и гелия наиболее надежно определяется содержания ге
лия в областях Н 11. 

Линии углерода оказались намного сильнее, чем ожи
дали, исходя из I<осмической распространенности углеро
да. Исследования показали, что значительная часть 
радиоизлучеuия углерода относится не к области Н 11, 
а к окружающему ее плотному малоионизованному газу, 

о 

В который не проникают фотоны с длиной волны л<912 А, 
способные ионизовать водород. 'Углерод, имеющий порог 
ионизации ниже, чем у водорода, ионизуется излучением 

о 

с 912 < л < 1101 А и светит в радиолиниях при рекомби
нации. Это обстоятельство позволяет исследовать трудно
доступные для наблюдений другими методами переход
ные между Н 1 и Н 11 области, анализ которых до недав
него времени был возможен лишь в рамках теоретических 
моделей. 

Рекомбинационные радиолинии удалось наблюдать п 
от других галактик. В связи с этим ОТliрывается принци
пиально важная возможность определения красных сме

щений Z, а значит, и расстояний до удаленпых галактик, 
путем наблюдения нескольких радиолиний. Такой метод 
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позволит находить расстояния до внегалактических радио

источников без их оптического отождествления. Ранее 
уже предлагалось измерять z по линии 21 см водорода, 
но для поиска ее от объектов с большими и неизвестными 
z требуются радиоприемные устройства, перестраиваемые 
в очень широком диапазоне (от 21 см до примерно 1 м), 
из-за отсутствия которых метод пока не нашел примене

ния. Рекомбинационных радиолиний много, и они весьма 
равномерно распределены по частотам. Поэтому для обна
ружения какой-нибудь из них от источников с неизвест
ными z требования к широте диапазона частот радиопри
емного устройства раз в 100 слабее. 

Диапазон длин волн, в котором в настоящее время 
обнаружены рекомбинационные радиолинии, простирает
ся от i.. я:s 8 и 13,5 мм (переходы с уровне! с номерами 
n = 42 - 50), наблюдаемых на станции ФИАН в Пущиво 
сотрудниками ФИАН и лаборатории радиоспектроскопии 
ГАИШ, дО i.. я:s 1 м (n ='300). Попытки Г. М. Рудницкого 
и др. в ГАИШ в 1979 г. обнаружить линии в метровом 
диапазоне (n = 400, i.. я:s 3 м) и в декаметровом (n я:s 620, 
i.. я:s 12 м), предпринятые в Институте радиофизики 11 

электроники в Харькове, пока не увенчались успехом. 
Интенсивность излучения единицы поверхности туман

ности определяется мерой ее эмиссии 

МЕ = S N:dl, 

где интеграл взят вдоль луча зреJDIJI через всю туман

ность. Обычно N" измеряют в см-а, а 1- в парсеках. Для 
самых ярких из известных в Галактике областей Н 11 
МЕ - 3 ·108 пс· см;-8. Из оптически наблюдаемых наибо
лее ярка туманность Ориона (МЕ - 3 ·10·пс· см-е). 'у ту
манностей средней яркости МЕ - 1000-10000 пс· см-'. 
Изучать туманности с МЕ ~ 100 пс· см-· очень трудно 
из-за фонового флуоресцентноro излучения верхней 
атмосферы 3емJШ. Поскольку, как пишет Meцrep (1978), 
заметная ча~ть горячих звезд находится вне ярких 

областей Н 11, следует ожидать наличия множества 
зон ионизованного водорода низкой поверхностной ярко
сти. Наблюдая линию Н!& водорода, аспирант Г АИШ 
В. Ф. Жидков в 1970, 1971 п. установил их существова
ние в диске Галактики. Слабое излучение обнаружено 
и от областей вне галактической плоскости, например от 
ряда высокоmиротвых облаков Н 1. п. В. Щеглов и его 
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ученики - В. К. Голев и Г. А. Аитова ,в 1975-1976 п. 
в Г АИШ показали существование очень слабой (МЕ ~ 
~ 2 пс· с},г8 ) эмиссии И" И Ир из области неба, близкой 
к соседней галактике - туманности Андромеды, во все},1 
диапазоне лучевых скоростей от О до -300 KWC. Пр~ис
хождение излучения пока неясно. Возможно, оно связано 
с газовым мостом между Галактикой и туманностью Анд
ромеды. 

Заметим, что зоны ионизованного водорода существуют 
не только вокруг горячих звезд, но и около более холод
ных звезд поздних спектральных классов, однако разме

ры их очень малы. Зона И 11 вокруг Солнца простирает
ся лишь на несколько астрономических единиц (1 а. е. ~ 
~1,5 ·1013 см - среднее расстояние Земли от Солнца) 
..... 101i см, т. е. целиком укладывается внутри планетной 
системы. Ее подробно исследовали В. г. Курт и М. С. Бур
гин совместно с французскими коллегами. 

Как указано в § 2, Солнце движется относительно 
:межзвездного газа со скоростью около 20 км/ с (JlВJIение 
межзвездного ветра). Межпланетные магнитные поля не 
пускают внутрь Солнечной системы ионы, но нейтральные 
атомы беспрепятственно проникают в нее и перемеща
ются под действием сил тяготения и светового давления 
по гиперболическим траекториям.' Межзвездные атомы 
водорода, подлетая к Солнцу, рассеивают И3JIYЧенив- сол
нечной ливии L", создавая поле диффузного излучения 
в линии, изучение которого позволяет восстановить рас

пределение нейтральных атомов межзвездного происхож
дения внутри Солнечной систе)lЫ. Приближаясь к Солнцу, 
эти атомы ионизуются как солнечным ультрафиолетовым 
излучением, так и при реакциях перезарядки с ионаМlI 

солнечного ветра, и перестают рассеивать линию L". Ана
лиз показал, что со стороны, откуда «дует» межзвездный 
ветер, нейтральный водород ионизуется на расстоянии 
5 а. е. 

В отличие от стационарных зон И 11 вокруг ярких 
горячих звезд, где каждый атом успевает за время их 
существования несколько раз рекомбинировать и снова 
ионизоваться, в зоне И 11 вокруг Солнца атомы проска
кивают область ионизации так быстро, что они ионизу
ются около Солнца и улетают от него, не успев реком
бинировать. Таким образом, в направлении, куда «дует» 
межзвездный ветер, создается коридор ионизованных ато
мов. Размеры 8ОИЫ И.II в этом направлении ограничив а-
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ютсн тем, что образовавшийся тоннель замывается про
никновением в него со всех сторон нейтральных атомов 
межзвездной среды за счет тепловых движений. Зона Н 11 
вокруг Солнца в своей хвостовой части тянется на рас
стояние ПОрЯДl(а 20 а. е. Восстановленная из наблюдений 
рассеянного L~-излучепия форма этой зоны позволила 
установить температуру межзвездного газа в непосред

ственной окреСТНОСТII Солпечной системы, а по интенсив
ности рассеянного излучения можно получать концентра

цию водорода (см. § 2). АналогичньПtI образом удается 
исследовать и межзвездные атомы гелия. Область Не 11 
вокруг Солнца имеет размеры 0,3-0,5 а. е. 

Изучение межзвездных туманностей показывает су
ществование в них многочисленных и разнообразных 

Рис. 80. Фраrмент ПJIанетарной туманности «'УЛИТКа» (NGC 7293) в со
звсздии DОДО;IСЯ. Справа внизу - центральная звезда. Видны мноroЧI1С

ленныс неОДНОРОДIIОСТИ в виде радиально расположенных BO.'10KOII. 

мелкомасштабных неоднородностеЙ. В ряде случаев онп 
просто видны (см. рис. 76 и рис. 80), в других - выяв
ляются из анализа данных. Тю(, например, наблюдения 
туманности Орпона пока залп, что значения Ne , опреде
ленные по радиоизлучению и по чувствительным R плот
ности запрещенным оптическим спектральным линиям, 
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дают существеиио разные результаты. С. Б. Пикельиер 
(ГАИШ> совместно с Р. Л. Сорочевко (ФИАН) в 1973 г. 
установили, что причина различия состоит в том, что в 

тумаииости Ориона имеются мелкие сгустки с N. ~ 
~ 10· см-а. При этом оптические линии дают информацию 
о средней по лучу зрения концентрации N е, определяе
мой в основном веществом между сгустками, а радиоиз
лучение позволяет найти из меры эмиссии величину 

(N:p/ll, зависящую главным образом от плотности 
сгустков. 

Неоднородности плотности туманности Ориона явля
ются причиной еще одного эффекта. Теория штарковско
го ymирения рекомбинационвых радиолиний показывает, 

что при (N:) 1/11, выведенном из радионаблюдений, ра
диолинии с номерами n ~ 200 должны быть сильно рас
ширены. Наблюдения этого не подтвердили. С. А. Гуляев 
и Р. Л. Сороченко в 1974 г. показали, что причина рас
хождения в том, что в плотных сгустках радиолинии 

замываются эффектом Штарка и не видны, а наблюдае
мые линии возвикают в менее плотных областях туман
ности, где штарковское ymирение мало. 

Происхождение :неодвородностей бывает самым раз
личным. С. Б. ПИКeJIЬнер в 1973 г. показал, что описав
ные неодвородности в областях Н 11 связаны со звездным 
ветром - потоком быстрых заряженных частиц, ускорен
ных в верхней атмосфере звезды. Поток частиц звездного 
ветра, ударяясь о неподвижный газ, образует ударную 
вол:ну. Если газ имел хотя бы небольmие неоднородности 
плотности, ударная волна, движущаяся медле:нвее в бо
лее плотном газе, будет обжимать такие сгустки, уплот
НЯЯ их. В результате возВИRНУТ тонкие волоква, плот
ность которых определяется только даВJIением газа за 

фронтом ударной волны, т. е. скоростью звездного ветра. 
'Ударные BOJlВЫ от звездного ветра в зонах Н 11 удается 
наблюдать и непосредственно. Впервые это сделал 
П. В. Щеглов в 1958-1963 гг., наблюдавший с помощью 
высококонтрастного эталона Фабри - Перо высокие (по
рядка 50-100 ки/с) скорости движения газа в централь
ных областях некоторых зон Н 11. Ту же природу имеют, 
видимо, и изображенные на рис. 80 неоднородности в пла
нетарных тума:нвостях (ПикеJlьиер (1974». 

Другие типы неодвородностей - теивые точки (гло
буJlЫ) , TeMвьre ~олосы (<<слоновьи хоботы&) и светлые 
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ободки BOKpyr них в зонах Н 11 (см. рис. 76, 8) связавы 
с обтеканием и обжатием существовавших до возникно
вения этих областей неоднородностей ПJlотности иониза
ционным фронтом - JIИВией раздела нейтрального и иони
зованного газа, движущейся по нейтральному газу. Из-за 
разницы давлений в горнчем ионизованном и холодном 
нейтрliJIьном газах ионизационвый фронт вызывает гид
родинамические движения вещества. Еще одним источни
ком флуктуаций плотности в туманностях может быть 
турбулентность, если скорости турбулентных движений 
БЩlЗКИ или превосходят звуковые (Пикельнер, (1954». 

Особый тип неоднородностей крупных зон Н 11 - ко
метарные туманности (см. рис. 76, б) - подробно иссле
довал в r АИШ в конце 50-х годов Э. А. ДибаЙ. Каждая 
кометарная туманность, напоминающая своим видом ко

мету, обычно является отражательной тумавиостью, под
свечевиой молодой звездой, находящейся в ее голове. 
Такая форма может возникать при рождении звезды в 
крупной глобуле, расположенной в зоне Н 11, стимупиро
ванном внешним давлением (Э. А. Дибай (1958». Имеет
ся в ВИдУ влияние на холодвый сгусток (глобупу) давле
ния нагретого газа области Н 11, которое много выше, чем 
в холодном веществе. Нагретый газ обжимает глобулу 
(в основном со стороны, обращенной к центру зоны Н IП, 
что повыmает давление и облегчает тем самым развитие 
гравитационной неустойчивости, приводящей к рождению 
звезды. Звезда, подсвечивая газ и пьшь бывшей глобулы, 
создает туманность с характерным внешним видом, напо

минающим комету,- кометарную туманность. Обычно к 
этому моменту зона Н 11, породившая тумаВИQСТЬ, гаснет 
вслед за массивной горячей звездой, поддерживавшей 
существование зовы. В последние годы идея о стимулиро
вании внешним воздействием формирования звезд .полу
чила широкую популярность при рассмотрении процессов, 

протекающих в очагах звездообразования. 
Большое количество неоднородностей имеется в остат

ках сверхновых звезд. Одна из первых удачных попыток 
объяснить происхождение неноторых из них была сдела
на С. Б. Пикельнером еще в 1954 г., !<огда он указал, что 
яркие волокна могут быть пересечением ударных фрон
тов, движущихся под yrлом дpyr К другу. Убедительный 
довод в пользу существования мелкомасштабных уплот
нений в межзвездной среде перед ударной ВОJIВОЙ был 
получен в 1975 г. ко В. Бычковым и С. Б. ПИI<ельнером. 
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Они показали, что это единственный способ объяснения 
значитеJIЬНОГО отличия скорости движения оптических 

волокон остатков сверхновых звезд (изученных в ходе 
более чем десятилетней серии оптических наблюдений, 
ВЫПОJlИенных в ГАИШ главным образом Т. А. Лозинской; 
см. гл. IП от истивиой скорости движения фронта удар
ной волны, однозначно связанной с полученной из рент
геновских давиых температурой газа за фронтом. Как 
известно, за фронтом сильной ударной волны кинетиче
ская энергия упорядоченного движения переходит в теп

ловую, что вызывает нагрев газа до температур, соответ

ствующих тепловому рентгеновскому излучению, и одно

значвую связь этой энергии со скоростью движения фрон
та. Природа неоднородностей межзвездного газа перед 
фронтом ударной волны пока неясна, но, поскольку :мел
кие уплотнения в межзвездной среде быстро рассасыва
ются, существующие неоднородвос.ти должна подготав

ливать себе сама сверхновая - либо при разбиении на 
сгустки газа, сброшенного сверхновой еще до ее взрыва 
(последствия неизучевиых пока процессов в звездах на 
стадии эволюции, непосредствевио предшествующей взры
ву ее как сверхновой звезды), либо за счет фрагментации 
межзвездного газа под действием тепловой неустойчиво
сти в поле ультрафиолетового и рентгеновского излуче
ния, генерируемого горячим газом за фронтом ударной 
волны самой сверхновой. 

Похож по :многим признакам на остаТIШ сверхновых 
звезд другой тип туманностей, также изучаемых в r АИШ 
Т. А. Лозинской С 1968 г. Речь идет о волокнистых ту
манностях вокруг массивных горячих гелиевых звезд, 

интенсивно теряющих массу,- звезд типа Вольфа - Райе 
(рис. 76, е), природа которых связана с воздействием на 
межзвездный газ мощного звездного ветра от этих звезд 
(скорость >1000 см:/с, поток вещества _10-5 ~/гoд). 
В туманностях такого типа видны многочисленные 
волокна с большими лучевыми скоростями <порядка 
100 км:/с), но не наБJIЮдается нетепловое радиоизлучение, 
очень характерное для остатков сверхновых звезд. 

Отражательные туманности, хорошо изученные, на
пример, в звездном скоплении Плеяды (см. рис. 76, а), 
также обладают волокнистой структурой - имеются груп
пы тонких <порядка 0,01 пс) волокон, почти парaJIлель
ных друг другу. Происхождение такой структуры иссле
довал аспирант С. Б. Пикельнера Б. П. Артамонов 



<ГАИШ> в 1969 r. Возникает она под действием так на
зываемой жмобковой неустойчивости - неустойчивости 
типа Рэлея - Тейлора, которая в данном случае насту
пает в скрещенных магнитных полях Галактики и газо
пылевого облака. 

§ 4. ОблаСТII Н 1 :меЖSВе3дноi среды 

Межзвездная среда вне ярких эмиссионных туманностей, 
внутри !(оторых поглощаются все жесткие ультрафиоле
товые кванты, способные ионизовать водород, состоит из 
нейтрального водорода. Наблюдать ее труднее, чем зоны 
Н п. Основные методы исследования - изучение меж
звездного поглощения (большой вклад в эту работу внес 
ряд <сотрудnиков Г АИШ> и поляризации света, дающие 
информацию о межзвездной пыли и ориентации Mar
нитных полей; межзвездные линии поглощения в спект
рах звезд (см. рис. 71>, с помощью которых изучается 
состав вещества среды, распределение в пространстве, 

состояние ионизации, иногда температура; радиолиния 

водорода 21 см. 
ДQ обнаружения в начале 70-х rOAOB в плотных меж

звездных облаках большого количества l\юлекулярного 
водорода (Н2>, составляющего основную часть массы этих 
облаков, области нейтрального водорода отождествлялись 
с областями Н J - aTOMapHoro неионизованного водорода. 
Теперь молекулярные облака рассматривают, как пра
вило, отдельно от областей Н 1, поскольку условия и фи
зические процессы в них существенно различны. Вместе 
с Н 1 обычно рассматривают обнаруженные недавно об
ласти разреженного горячеro газа в Галактике. Так же 
будет сдмано и в данном параграфе. 

Наблюдения еще 30-х rOAOB показали, что в областях 
Н 1 основная масса вещества собрана в межзвездные об
лака, занимающие небольшую часть объема среды. Для 
понимания свойств межзвездной среды и процессов в ней 
важно было понять причину разбиения среды на отдель
ные облака, а также механизмы, поддерживающие тепло
вое и ионизационное состояния газа. Эддингтон в 1926 r. 
показал, что в силу низких плотности и прозрачности 

межзвездной среды для большинства видов излучений, 
тепловое и ионизационное состояния ее необходимо рас
считывать, учитывая объемные механизмы HarpeBa и ох
лаждения, TorAa как в ~чае более конденсированных 
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1Iопрозрачных сред обмен энергии' цроисходит преиму
щественно в результате поверхностнЫх процессов типа 
'J'СПЛОПРОВОДНОСТИ. \ 

Из всего спектра фонового электромагнитного И3JIYЧе
ния в Галактике наибольшее влияние на СОСТОJlВИе газа 
J[ пыли оказывает ультрафиолетовое ИЗJIYчение звезд с 

о о 

Л > 912 А. Фотоны с л < 912 А поглощаются внутри зон 
Н 11, расходуясь на поддержание высокой степени иони
зации водорода в них несмотря на постоянно происходя

щую в этих зонах рекомбивацию - соединение электро
нов с ионами и образование нейтральных атомов (CTpiSM-

о 

грен <1939». Кванты с л> 912 А, попадающие в области 
Н 1, нагревают среду, поглощаясь ПЫJIИнками <Эддингтон 
(1926» и «донорными» элементами - элементами с потен
циалами ионизации, меньшими, чем у водорода,- С, Si, 
S, Fe и.др. (Спитцер (1948, 1949}). Охлаждение происхо
дит при испускании инфракрасного излучения некоторы
ми атомами и ионами тяжeJIЫX элементов, т. е. за счет 

переходов, которые могут быть возбуждены при столкно
вениях в условиях холодной среды. В СИJIy разрежевво
сти газа боJIЫПИНСТВО актов возбуждения приводит к ис
пусканию фотонов, свободно покидающих рассматривае
мую область. Учет только межзвездного поля излучения 

о 

с л > 912 А привел к представлению о низкой степени 
ионизации среды <N.lN t::S N(C}/N(H) t::S 2 ·10-') и темпе
ратуре Т t::S 15 К (Спитцер (1949». 

Привципиально важным шагом вперед стало открытие 
в 1951 г. межзвездной ливии атомарного водорода л t::S 

t::S 21 см, последовавшее за ВЫПОJIВенными в ГАИШ рас
четами И. С. ШКJIовского <1949> вероятности радиацион
IIOrO перехода и вытекающей отсюда большой интенсив
ности JIИнии .). Эта пиния испускается при переходе 
между подуровнями основного уровня атома водорода, на 

IЮТОРОМ находятся практически все атомы. Наблюдения 
линии 21 см ПОЗВОJIИJIи изучить крупномасштабную и 
тонкую структуру областей Н 1 - распределение атомов 
водорода в Галактике и других галактиках, плотность 
и температуру межзвездных облаков, их строение, движе
ния, вращение галактик. 

*) Впервые ва ату mmвю обратип вникавие Ван де Хюпст в 
1946 r. Подробнее об аток ск. в mшrе И. С. Шмовскоrо (1956). 
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Наблюдения ПОI$AзаJIИ, что среднее значение темпера
туры облаков сосхавляет примерно 700 R. Вскоре дрyrи
ми методами бщо устаИОВJIено, что в областях Н 1 водо
род должен быть частично ионизован. Столкновениями 
облаков дрyr с дрyrои объяснить их нагрев до наблюдае
мой температуры не удалось (Филд и др. (1968». 

Решение проблем теПJIОВОГО и ионизованного состоя
ний межзвездного газа бьшо найдено в Г АИШ с. Б. Пи
кельнером (1967). Он показал, что разбиение среды на 
облака и частичная ионизация водорода естествевво объ
ясняются нагревом среды мяrкиии космическими лучами 

(субкосмическими лучаии): субкосмические лучи нагре
вают среду и; одвовремевво ионизуют атомы и прежде 

всего саиые обильные атомы - атомы водорода. Возник
новение межзвездных облаков связано с определеввым 
видои уравнения состояния межзвездного газа в поле 

провикающей радиации. При фиксироваНном потоке иони
зующего излучения уравнение состояния, т. е. зависи

мость давления р = NkT (где k - постоянная Больцмана) 
от концентрации N, можно рассчитать, решив уравнения 
теплового и ионизационного равновесия при различнъtх N. 
Зависииость 2'(N) определяется тем, что в уравнении теп
лового равновесия Г = А охлаждение межзвездного газа 
происходит за счет бинарных процессов возбуждения ато
мов и ионов удараl\fИ частиц, т. е. объемный коэффиЦи
ент охлаждения среды A(N, Т) пропорционален квадрату 
плотности среды, а объемная скорость нагрева f(N, Т) 
пропорциональна первой степени N. В условиях межзвезд
ной среды Г зависит от Т весьма слабо (см. Каплан, Пи
кельнер (1979>, рис. 87, где дано "{'" Г). Зависимость 
Л(Т) довольно сложна (см. КаПJIав, Пикельнер (1979), 
рис. 90).' При низких температурах Т t::S 100 R доминиру
ет охлаждение при возбуждении инфракрасных спектраль
ных линии. При Т t::S 103-1~ К могут возбуждаться 
некоторые опт~ческие переходы, а при Т = <1-2) . 1~ К 
доминирует охлаждение И8JIYчением ливЙи LC& водорода. 
Более горячий газ остывает, излучая ультрафиолетовые 
линии спектров ра3JIИЧНЫХ ионов тяжелых ЭJIементов и 

при тормозном излучении (Т;;:' 108 К). В очень горячей 
среде (см. Каплан, Пикельнер (1979>, рис. 90, а) суще
ственным может оказаться охлаждение на пыли (Острай
кер и Силк (1973», а также рождение электронно-пози
тронных пар '(г. с. Бисноватый-Коган и др. (197f». 
Однако столь высокие температуры нас в даввое время 
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"-
"нтересовать ие будут (подробиее c~ ,Н. Г. Бочкарев 
(1979». ' 

Вид зависимости T(N) дЛЯ параметро~ типичных в 
IIflластях Н 1, показав на рис. 81 (кривые Т}. Соответ
(:твующая ей зависимость p(N) подобна уравиевию со
(:тояиия Ван-дер-Ваальса для неидеальноrо rаза, т. е. 
IIмеет минимум и максим:ум: (см. рис. 81, кривые р). 

\g ГР, IUН/CH'lj 

-1 

-4 

-5 

-3 -2 о' 

Рис. 81. Зависимость JUUlП8ВИJI Р. темпераТfllЫ Т и JCоицеитрации вneK'f
роиов N. от JCовцеитрации водорода N(И) в раарежеииом raae. иarpeвае-
мом суБJCосмическими Jl}'Ч8.IIИ (сппоmиые !фивые) и. МllrIIИN реитreиов-

CJCИМ JmJYчевиеll (lI1JIJCТир) (и. r. Бочкарев (1972». 

D иекотором диапазоне давлевий, соответствующем дав
левию в областях Н 1 спиральных ветвей Галактики, 
равные давления MOryт возвикать при трех значениях 

I<овцентрации частиц (или плотности) в среде N. Среднее 
состояние неустойчиво, и rаз, .иахоДЯЩИЙся в нем, за вре
)IЯ порядка 10' лет перейдет в состояние с большей (N1) 

или мевьmей (N,J концентрацией. В результате меж
звездная среда разбивается на области с N. Я::$10 см-8 и 
Na ~ 0,1 см:-8• Концентрация электронов N. показана на 
рис. 81 (кривые N.). 

В межзвездном rазе успевает установиться равенство 
давлевий в раавых точках среды. Так как р = NkT, то 
JlрИ наличии сryщевий с N. я::$ 10 см:-' И Т. я::$ 100 К (об
лака) между ними при Na я::$ 0,1 см:-' должна установиться 
1'а ~ 10000 К (си. кривую Т на рис. 81). Причина, по-
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/ 
рождающая описавный процесс разбиения на две терми
чески устойЧЩJЬtе фазы, называется теПJ10ВОЙ неустойчи
востью. ИмеJlllO она и ответственна за то, что в областях 
Н 1 существуют облака и межоблачная среда. 

В случае изотерм Ван-дер-Ваальса имеется лишь одно 
значение давления, при котором возможно стационарное 

равновесие между жидкостью и паром. Как показали 
я. Б. Зельдович и с. Б. Пикельнер (1969) и Пенстон и 
Браун (1969>, для межзвездных облаков также существу
ет лишь одно значение давления, при котором облака и 
межоблачная среда могут сосуществовать друг с другом 
в неизменной пропорции неограниченно долго. Однако, 
если давление отличается от равновесного, обмен веще
ством между ними осуществляется при медленном про

цессе испарения или конденсации через поверхность раз

дела фаз, т. 8. при переходе элементов газа с поверх
ности облаков в более разреженную и горячую межоблач
ную среду или наоборот, так что равновесное давление 
может быть достигнуто в условиях Галактики за 108 лет. 
При вращении вокруг центра Галактики элементы газа 
быстрее, чем за 108 лет, успеют выйти из спиральной 
ветви, где в основном и способны существовать межзвезд
ные облака. Таким образом, полностью стационарное 
состояние установиться не успевает, и следует ожидать 

наличия облаков во всем диапазоне давлений, при кото
рых может существовать тепловая неустойчивость, т. е. 
во всем диапазоне немонотонности зависимости p(N) газа 
в областях Н 1. 

Когда облака при движении вокруг центра галактики 
выходят из рукавов в область пониженной ПJ10ТНОСТИ меж
ду рукавами, они либо испаряются, либо значитen:ьно 
расширяются и становятся горячее. Наблюдать такие об
лака очень трудно. В 1970 г. с. Б. Пикen:ьнер показал, 
что ,в спиральных галактиках такие облака существуют. 
Действительно, на внутренних сторонах спиральных вет
вей часто видны так наЩatваемые «перья» - темные по
лоски, расположенные почти поперек рукава. Согласно 
исследованию с. Б. Пикen:ьнера возникают они за счет 
того, что :межзвездные облака, сохранившиеся в простран
стве между спиральными ветвями, по инерции глубоко 
внедряются в спиральный рукав (рис. 82, а), оставляя за 
собой области разряжения, которые и видны в виде перь
ев. Недавно облака Н 1 между рукавами Галактики уда
лось непосредственно наблюдать в линии 21 см (и. В. Го-
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сачИIlСКИЙ, И. А. Рахимов (1978». М,ежду спиральными 
IJетвями, по-видимому, существуют таКще открытые не
давно гигантские молекулярные оБЛaRа, описанные в § 2. 

Для рассмотреввой выше концепции происхождения 
межзвездных облаков одним из существенных является 
вопрос о происхождении проникающего излучения. Поток 
субкосмических лучей в межзвездной среде определить из 

О) О) 

Рис. 82. Траеll'1'OРИИ ~ижения мемевтов raBa и raaOBЫX обnаков в спи
ральном рукаве rалаитики (штриховкой покавана спиральная yдapвall 
ВOШIа) (а) 11 веустойчивость Рмея- Тейnора ~ ковцеатрации raвa в 
rpавитациоввом поле ввевд диска ranaктики (б). Покавакы сrустки п
ва в маrвиных ЯМ8L Ликии - силовые nивви маrкитвоro поля; roри-

вонтальная черта - плоскость rалактики. 

наблюдений до сих пор не удается, так как частицы низ
ких энергий с трудом проникают извне в Солнечную си
стему - этому препятствуют меЖПJIанетные магнитные 

поля. Поэтому поток субкосмических лучей приходится 
принимать таким, I<аI<ОЙ требуется для нагрева облаков. 
Величина необходимого потока, видимо, не противоречит 
другим данным наблюдеIIИЙ, если максимум в спектре 
суБI<осмических лучей ПРIlХОДИТСЯ на 1-5 МэВ/нуклон. 
Мощность источников суБJ<осмических лучей должна 
быть велика в масштабах Галактики. Еnиной точки 
зрения по поводу их происхождения пока нет. Спит
цер и Томаско (1968) предположили, что энергия может 
поставляться при выходе в межзвездную среду значитель

ной доли частиц из быстро расширяющихся оболочек 
сверхновых звезд, но не предложили механизма такого 

выхода. 

В 1969 г. С. Б. Пикельнер (ГАИШ) и В. Н. Цытович 
(ФИАН) показали, что субкосмические лучи должны ге
нерироваться плазменной турбулентностью (левгмюров
скими волнами) в отдельных активных областях Галак
тики - оболочках ,сверхновых звезд, центре Галактики 
и др. Эффективность ускорения частиц плазменной турбу
лентностью очень велика, так что большая часть энергии 
ленгмюровских волн может быть превращена в субкосми-

20 Под pe~ до Я. Иартынова 305 



ческие .лучи. Коэффициент переработки энерrии взрывных 
процессов в субиосмические лучи может достигать при 
этом 1 %. Однако этого недостаточно для нагрева среды. 

Сразу после открытия в 1968-1969 гг. некоторого из
бытка мягких рентгеновских лучей в Галах<тике (h"" < 
< 1 кэВ) по сравнению с ожидаемым при экстраполяции 
из об)хасти спектра фонового излучения hv > 1 кэВ по
явились работы (Р. А. Сюняев <1969>, Силк и Вернер 
(1969», учитывающие влияние мягкого рентгеновского 
излучения на межзвездную среду. Более чодробные рас
четы, выполненные в ГАИШ Н. Г. Бочкаревым (1972, 
1973> и Г. К. Бейсековой с Н. Г. Бочкаревым (1973) по
казали, что наблюдаемого потока мягких рентгеновских 
.лучей явно недостаточно для поддержания температуры 
и ионизации облаков на наблюдаемом уровне (см. пунк
тирные ливии на рис. 81), и надо добавить еще какие
либо источники излучения, например жесткого ультра
фиолетового излучения. Кроме того, оказалось, что в пред
положении нагрева мягкими рентгеновскими лучами труд

нее согласовать между собой данные о средней плотности 
облаков, средней плотности всей межзвездной среды и 
средней концентрации электронов в ней, чем в предполо
жении нагрева субх<осмическими .лучами. Было также 
указано на необходимость учета нестационарных процес
сов в межзвездной среде. 

Впоследствии Н. Г. Бочкарев (1974, 1979) подробно 
рассмотрел вопрос о разбиеиии среды на термически 
устойчивые фазы при различных источниках нагрева и 
ионизации, охватив весь допустимый интервал тем:пера
тур до максимально возможных, Он установил, что при 
нагреве среды излучением, содержащим м:вгкие рентге

новские лучи, но лишенным ультрафиолета', могут уста
новиться весьма своеобразные ионизационные состояния 
(например, возможно сосуществование нейтральных ато
мов Н 1 с водородоподобныии ионами кислорода О УII 1 
в одной точке пространства), быть может, ответственные 
за некоторые ямения вблизи и({точников рентгеновских 
лучей, а также в межзвездном газе ядер сейфертовских 
галактик и квазаров. 

Итак, проблема источников нагрева основного объема 
областей Н 1 межзвездной среды в Галактике до сих пор 
оста~тся нереmенной, По-видимому, нет одного домини
рующего источника нагрева, и надо учитывать м:иожество 

процессов как стационарных, включая описаииые BЫIIIe, 
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11 также нагрев среды электронами, освобожденными при 
фотоионизации пылинок значительныМ по величине (см. 
I~аплан, Пикельнер <1.979>, рис. 98) потоком фонового 

о 

УJ/ьтрафиолетового излучения с л> 912 А (йонг <1(977), 
Щекинов (1979», так и нестационарных, причем роль по
(:ледних, возможно, преобладает. 

Необходимость учета нестационарных процессов дик
'J'уется НОI!ЫМИ данными наблюдений. К числу их относит
сп уверенное обнаружение газа с температурами 300-
!iOOO К, т. е. в области тепловой неустоЙчивости. Однако 
более существенным фактом, показывающим неполноту 
описанной вьппе стационарной двухфазной модели меж
fшездной среды, было обнаружение на спутнике «Копер
ник!> ультрафиолетовых межзвездных линий поглощения 
(см. рис. 71), принадлежащих высоким стадиям иониза
ции элементов (Дженкинс и Мелой (1974), йорк (1974». 
Для образования этих ионов нужна температура порядка 
5 ·10· К (йорк (1974» или значительный поток мягкого 
рентгеновското излучения (Н. Г. Бочкарев (1979». По
следняя возможность, впрочем, маловероятна. 

В межзвездной среде постоянно происходят процессы~ 
выводящие ее из равновесного состояния. Сюда относят
ся столкновения облаков друг с другом, прохождение га
за через спиральные рукава галактики, возгорание 

О-звезд, но, видимо, наиболее важны для С'1'руктуры об
ластей Н 1 вспышки сверхновых звезд. Уже упоминалось, 
что сверхновые звезды могут быть источником большого 
количества субкосмических лучей, что, как указывал 
Н. г. Бочкарев (1972), должно приводить к появлению 
нестационарных (так называемых реликтовых) разрежен
IlblX протяженных зон Н 11 с низкой поверхностной яр
l(ОСТЬЮ вокруг остатков сверхновых. 

Наиболее важный эффект вспышек сверхновых звезд 
связан с тем, что после расширения остатка сверхновой 
внутри него остается горячий газ (Т ~ 10' К) низкой 
плотности (N ~ 10-3 см-В), время остывания которого по
рядка 1ОВ лет. Размеры очень старых остатков составля
ют 30-50 пс. Сверхновые звезды в галактике типа на
шей вспыхuвают 1 раз в 10-100 лет (например, соглас
но недавней оценке частоты вспышек в Галактике, вы
полненной в ГАИШ Т. А. Лозинской, 1 раз в 10-15 лет). 
Тогда получается, что прежде чем горячий газ внутри 
возникшей в межзвездной среде полости остынет,· рядом 
вспыхнет другая сверхновая звезда. Когда ударная волна 
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от нее достиrнет rраиицы полости, ВОJIИа быстро распро
странится по разреженному rазу, восстановив в нем вы

сокую температуру. Такой процесс смыкания каверн, 
впервые рассмотренный Коксом и Смитом (1974), приво
дит К появлению описаииых в § 2 коридоров торячеrо 
rаза, занимающих около половины объема межзвездной 
среды. 

Расположенный вблизи Солнечной системы коридор 
rорячеrо rаза, по-видимому, связан с давно наблюдаемым 
в радиодиапазоне Северным полярным oTporoM, называе
мым часто шпуром (от аиrJlИЙскоrо слова spur) - протя
женной радиоструктурой, тяиущейся высоко над ~OCKO
стью Галактики. Еще в 1971 r. Е. ко Шеффер и 
И. С. Шкловский В Г АИШ обосновали ero связь со взры
вом сверхновой звезды. Проведенные после этоrо наблю
дения рентrеновских линий излучения убедитеJIЬНО сви
детeJIЬCТВJ10Т в пользу такой связи. 

~eCTKoe ультрафиолетовое и мяrкое peHTreHOBCKoe из
лучения rорячих коридоров подоrpевают и ионизуют rаз 

на MHoro парсек BOKpyr них, создавая теплые области 
межзвездноrо rаза с температурами 300-5000 ко 

ПОJIИая ионизация водорода в коридорах дополиит~ 
но поддерживается жестким ультрафиолетовым излуче
нием тех звезд спектральных классов О и В, которые 
расположены вне ярких зон Н 1. Таких звезд немало: по 
оценке Мещера <1978> количество ультрафиолетовоrо из
лучения от них примерно соответствует интенсивности 

иалучения 1300 звезд класса 06. Их ультрафиолетовое 
излучение должно создавать BOKpyr коридоров rорячеrо 
rаза диффузные области Н 11 с низкой поверхностной яр
RОСТЬЮ. ЭТИ области действитeJIЬНО наблюдаются (си. 
§ 3>. 

Таким образом возникают те структурные элементы 
(фазы) межзвездной среды, которые представлены в верх
вей половине табл. 12. Еще раз отметим, 'ЧТо четкоrо 
разrраничения между ними не существует. Во всех опи
санных фазах, кроме разреженных зон Н 11, средняя кон
центрация электронов меньше средней по диску Галакти-

ки' N. t::: 0,03 см-а, а в разреженных зонах Н 11 N.> 
> 0,03 см-'. Этим объясняется сильная клочковатость 
в распределении электронов в межзвездной среде 

N:/(N.)' t::: 8 (Мецrер (1978». 
И3JIоженное выше приводит, хотя и К стационарной 

в среднем, но нестационарной в каждом даииои месте 
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11 весьма сложной картине межзвездной среды, впервые 
IlOдробно описанной Мах ки и OCTpaiкepOM (1977). 

В замючении добавим, что в тех горячих коридорах, 
Iюторые сомквуnись С гало Галактики, ударные BOJIВЫ 
IIТ последующих сверхновых звезд MOryT выносить газ 

11 гало и нагревать его до температуры порядка 108 К, 
с'оздавая галактический ветер - поток газа от галактих 
11 межгалактическую среду. Большую роль в создании га
,rral(тического ветра играют также сверхновые сфериче
С'(ЮЙ составляющей галактик. Возможно, что этот меха
низм ответствен за существование во всех крупных ско

плениях галактик наблюдаемого по рентгеновскому излу
'!ению горячего (Т,." 10S К) разрежеввого (N".., 10-' см-8) 
можгалактического газа С химическим составом, близким 
1\ солнечному. 

Если наряду С таким горячим газом в скоплениях есть 
11 более холодный газ, испускающий главным образом 
жесткое ультрафиолетовое И8JIYЧение в диапазоне 912-

о 

100 А, которое невозмож»:о наблюдать из диска Галак
"ИКИ вследствие его пог.пощения межзвездным водородом, 

'1'0 это излучение должно создавать во внеmвих частях 

галактик аналОг зон Н 11, но расположеввых снаружи 
()т областей нейтрального газа. Впервые это JIВJIение рас
(:мотрел Р. А. Сюняев (1969), а затем подробнее Н. г. Боч
"арев (ГАИШ) и Р. А. Сюняев (ИRИ) в 1977 г. Сопо
еrавление теоретических расчетов ионизации водорода 

фоновым ультрафиолетовым излучением С наблюдаемым 
распределением Н I во внеmвих частях галактик позво
JIИЛО им установить верхний предел для количества фо
нового ультрафиолетового излучения. Этот предел пока
аал, что газа с умеренной температурой в скоплении га
лактик относительно немного. 

§ 5. ГаЗ6-пылевые комплексы, межзвездные молекулы 
11 звездообразование 

В конце 60-х годов удалось ПОИJIТь в ОСНОВНЫХ чертах 
природу спирального узора галактик <Лин, Шу (1964), 
Лин и др. (1969>, Туире (1969». Оказалось, что звезды 
галактического диска можно рассматривать как бесстолк
JlOвительный газ, в котором аналогом упругих сил явля
ются силы Rориолиса, действующие на 8везду, обладаю
щую пекулярной скоростью, т. е. на всякую звезду с 
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ненулевой разностью -между ее иrиовенной скоростью и 
скоростью реryJШPИОГО кругов.ого вращения вокруг цент

ра галактики в месте, где она расположена. 3а счет сил 
КОРИОJlИса пекулярная компонента скорости непрерывно 
иаменяет направление, из-за чего на реryлярное движе

ние звезды вокруг центра галактики нак.падывается эпи

цик.пическое круговое вращение с MaJJЫM радиусом. В ре
зультате попытка «надавиты> на звездный газ с тем, что
бы, например, оттопнуть его элемент от центра Гan:ак
тики (иначе говоря, сообщение звездам пекулярной ско
рости), приводит К тому, что через половину эпицик.пиче
ского периода этот элемент звездного газа «надавит» на 

тот «поршены>, который оттолкнул его от себя. Таким 
образом, в бессто.пкновительном вращающемся звездном 
газе имеется аналог сил упругости и в нем, как и во вся

кой упругой среде, MOryT распространяться волиы сжатия 
и разрежения, аналогичные звуковым волнам. 

Анализ показывает *), что в дифференциально вра
щающемся звеЗДНО}l диске такие волны распростраияют

ся в виде спирan:ей, движущихся в ту же сторону, что 
и звезды; однако, несмотря на дифференциальный ха
рактер вращения звездного диска, спиральный узор со
вершает твердотельное движение, т. е. не изменяет свою 

форму. Спиральный узор может существовать не во всем 
диске, а лишь в некотором, обычно достаточно широком 
кольце. В большей части области существования спира
лей орбитальные скорости звезд больше скорости движе
ниn спирального узора. Внутри спиральной волиы повы
шена плотность звезд, а следовате.пьно, и гравитационный 
потенциал. 

Вопрос об источниках энергии генерации спиральных 
волн плотности остается пока дискуссионным: имеется 

несколько возможных источников генерации, BКJIaд кото

рых в наБJIЮдаеыую картину неизвестен. Развивается 
также картина неливейиых солитонных волн (В. л. По
лячеико, А. А. Фридман (1977», в которой спирan:ьная 
структура может длительное время существовать вообще 
без источников энергии. Однако сам факт присутствия 
в Галактике спиральных волн плотности не вызывает 
сомнения, поскольку он подтвержден надежиыми наблю
дениями. Действительно, дета.пьное изучение кинематики 

*) См., например, В. Б. Баранов; К. В. Краснобаев (1977), 
В. л. ПOJIJl'lевко, А. А. Фрндман (1977). 
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""озд Галактики, выполневиое в 1978-1980 гг. Е. д. Пав
JrО8СКОЙ <ГАИШ) совместно в А. А. Сучковым (PГV), 
IIОI<азало, что в Галактике есть спиральные BOJIВЫ звезд
IIOЙ плотности и, кроме того, позволило установить' пара
мотры этих волн. Изучение кинематики движения меж
IIUС3ДНОГО газа в Галактике, ВЫПОJIВеввое по линии водо
)юда о ДЛИНОЙ волны 21 см, также подтверждает увели
'Iопие гравитационного потенциала внутри спиралЬНЫХ 

lIотвей Галактики (см., например, Бертон (1976». Набmo
J'ОПИЯ показали, что гравитациоввый потенциал в спи
IIUЛЬВЫХ волнах лишь на 11% больше, чем в соседних 
участках звездного диска (Е. Д. Павловская, А. А. Суч
IЮВ <1980». Однако этого ВПОJIВе достаточно,' чтобы вы
авать очень важные следствия. 

В дисках S-галактик помимо звезд имеется межзвезд
IIЫЙ газ, составляющий несколько процентов массы га
JIIlКТИКИ (см. § 2). Этот газ движется вместе со звездами 
IЮКРУГ центра галактики. В основной части области су
ществования спиральных BOJIВ скорость движения его 

больше скорости спиралЬНОЙ ВОЛВbl, поэтому газовые эле
t.leHTbl, как и звезды, входят в спиральную волну с одво-
1'0 его края и через некоторое время выходят с другого. 

В Галактике и, видимо, практически во всех S-галакти
Icax, как следует из выпопевиого в Г АИЩ исследова
IIИЯ И. И. ПаlПИ и Ф., А. Цицина (1979), спирали явля
ются закручивающимися, т. е. всюду, за ИСКJIючением, 

быть может, самых внешних частей спирального узора, 
I'аз входит с внутреннего края спирали (см. рис. 82, а). 
в отличие от звезд газ, попадая в спиральную волну, 
с:талкивается С тем газом, который уже скопился в обра
:lOванной ею потенциальной яке. В большей части обла
с:ти существования спиральных ВОП скорость внедрения 

l'l\за в спиральную волну выше скорости звука в меж

:lIIездном газе, и поэтому на внутреннем крае спирального 

"укава возвикает ударная вопа. На фронте ударной вол
Ilbl газ уплотняется и интенсивно высвечивает тепловую 

ансргию (чем плотнее газ, тем интенсивнее идет объем
lIoe охлаждение, см. § 4). Остывающий газ под напором 
с:ледующих порций вещества сжимается. В результате 
11 галактике даже с относитепьво слабой вопой плотно
С~ТИ появляется спиральная ударная вопа, уплотняющая 

I'IШ более чем в 10 раз. В сжатой среде возвикают усло
IIIIЯ тепловой неустойчивости (см. § 4), и вся она 
lIореходит в более плотную из двух возможных терми-
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чески устойчивых фаз. Поскольку вместе с rазом в удар
ную волну попадает и пыль, в спиральных ветвях обра
зуются поrлощающие свет rиrантские rазо-пылевые 

комплексы. 

Дрyrой механизм формирования крупных rазо-пыле
вых комплексов был подробно рассмотрен в Г Аит 
С. Б. Пикельнером в 1970 r. Связан он с крупномасш
табной неустойчивостью rазовоrо диска Галактики типа 
Рэлея- Тейлора - Паркера. Силовые линии rалактиче
ского магнитного поля, пронизывающие межзвездный газ, 
расположены в основном параллельно плоскости Галак
тики (см. Каплан, Пикельнер (1979>, рис. 77). То же, 
вероятно, имеет место и в дрyrих галактиках. Межзвезд
ный газ притягивается звездами к галактической плоско
сти, а давление магнитного поля и космических лучей 
действует в противоположном направлении. При этом си
стема ведет себя аналоrичио тяжелой жидкости, налитой 
сверху на леГI<УЮ. Всякое малое опускание rазовых эле
ментов приводит в силу вмороженности силовых линий 
магнитного поля в межзвездный газ к искривлению сило
вых линий. По ним, как по рельсам, под действием rpa
витациоиного притяжения звездноrо диска в образовав
шееся yrлубление устремляются новые порции газа. На
грузка на силовые линии в yrлублении увеличивается, 
они прогибаются дальше, приводя в конечном счете к на
коплению газа в отдельных магнитных ямах (см. 
рис. 82, б). Это и есть проявление неустойчивости Рэ
лея - Тейлора для rазовых дисков галактик, подробно 
изученное с динамической точки зрения Паркером и Лер
чем {см., например, Паркер (1972» и с астрофизической 
стороны в ГАИШ С. Б. Пикельнером (1970). 

Время формирования таких магнитных ям - десятки 
миллионов лет. Характерный масштаб неустойчивости
порядка нескольких толщин rазового слоя и, видимо, ра

вен 0,5-1,5 кпс. Из больших областей rаз не может 
собраться в одну магнитную яму, так ках этому препят
ствуют силы Кориолиса. Дрyrим обстоятельством, <способ
ным, видимо, затормозить развитие неустойчивости Рэ
лея - Тейлора, является внешнее давление rорячеro меж
галактического rаза (А. В. Засов (1978». Поэтому 
неустойчивость может не развиться, если галактика нахо
дится близко от центра плотного скопления галактик. 

До недавнеrо времени изучать состояние газа внутри 
rазо-пылевых комплеRСОВ не представлялоеь возможным: 
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ив-за СИJIьноrо межзвездноrо поrлощения света пьшью, 

ослабляющей оптическое излучение в тысJl1Ш и МИJIлио
JILI раз. Однако инфракрасное и радиоизпучение поrло
щаются rораздо слабее. Радионаблюдения rазовых комп
JIС!ЮОВ показали, что в плотных холодных облаках име
t\ТСЯ иноrо разнообразных весьма сn:ожных молекул. 

Это неожиданное для астрофизиков и специалистов 
110 хииической физике обстоятельство заставило искать 
новые типы химических реакций, способных активно про
'l'OKaTL в холодном разреженном rазе, т. е. реакций, не 
llOДЧИНЯЮЩИХСЯ закону Аррениуса, и такие реакции дей: 
етвительно были найдены. Ими оказались ион-иолеку
JlЯрные реакции (Хербст и Клемперер (1973»; т. е. реак
ции иежду ионом (атомным или молекулярным) и нейт
ральной частицей. 

Таким образом, для протекания химических реакций 
в межзвездной среде необходимы ионы. Их MHoro прежде 
Bcero в средних по своим параметрам межзвездных обла-
1\ах, однако поток ультрафиолетовоrо излучения от звезд 
в таких облаках столь велик, что разрушает практически 
все молекулы, так что концентрация последних там мала. 

Водород оказывается преимуществеино молекулярным 
в облаках с величиной межзвездноro поrлощения в опти
ческих лучах Ау ~ 1, т. е. с оптической толщиной Ту ~ 1. 
Значительное количество дрyrих молекул может образо
вываться там, rде велико поrлощение ультрафиолетовоrо 
излучения - в облаках с величиной поrлощения на пыли 
Ау ~ 2-3. Мы не будем здесь рассматривать химический 
состав таких облаков и процеооы, протекающие в них. Эти 
J10ПРОСЫ подробно освещены в обзоре Далrарно (1979). 

Бо внутренних частях самых плотных холодных об
лаков, называемых черными облаками, ультрафиолетовое 
llзлучение ослабляется в МИJIJIИоны раз, что, казалось бы, 
должно препятствовать возникновению там сложных мо

лекул из-за отсутствия ионизации. Но наблюдения пока
аывают, что :именно в них встречается наибольшее раз-
1Iообразие молекул, а также самые сложные соединения. 
Причина, по-видимому, в том, что внутрь таких облаков' 
нроникает некоторое количество субкосмических лучей 
(с энерrией ~ 100 МэБ), создавая небольшое количество 
нонов. Но в результате ион-молекулярной реакции коли
чество ионов не изменяется, а степень ионизации плот

ных облаков столь мала « 10-8), что для иона вероят
пость рекомбинировать MHoro меньше, чем вступить 
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в ИОН-МOJIекуuрвую реакцию; поэтому каждый ион ини
циирует цепочку (обычно из трех-пяти) химических реак
ций, прежде чем ВОЗ!Iикиет молекуляриый ион с насы
щенныии валентными связями, и дальвеЙlПее усложнение 
молекул произойти нв с)(ожет. Процессы разрушеиия 
в плотных облаках очень )(едлениы, и )(олекуJIЫ в иих 
способны накапливаться. 

Некоторую трудность для этой концепции представ
uло то, что в холодной среде молекуJIЫ прилипают к пы
линка)(, а наблюдения показывают, что в rазовой фазе 
их MHoro. Но ВЫЯСИИJIось, что вероятность отрыва моле
кул от поверхности пылинок под действием ультрафио
летовых и кос)(ических лучей в сотни раз БOJIыпе веро
ятности их ионизации и разрушения. Этим и объясня
ется обилие )(олекул, не осевших на ПЫJIИИКИ. 

Кроме ион-молекулярных реакций молекулы MOryT об
разовываться и при реакциях на поверхности ПЫJIИИок. 

Молекулы Н. возникают в настоящее вре)(я только та
кии образом. Так же, видимо, образуются и наибсщее 
сложные из наблюдаемых соединений. _ 

В молекулярных облаках следующим по обиmпo со
единение)( (после На) является моноокись yrлерода СО. 
Обладая низкорасположенными вращательныии уровня
ии, эта молекула эффективно охлаждает облака вплоть 
до 4-6 К.. Расчеты, проделаниые Глассrольдом и Лаиrе
ро)( <1973, 1976>, показали, что учет охлаждения среды 
на )(олекулах СО и НаО приводит К возникновению тер
мохимической неустойчивости, в известной степени ана
лоrичной рассмотренной в § 4 тепловой неустойчиво
сти. В результате ее действия в молекуляриых облаках 
обособляются наиболее холодные плотные сryстки с тем
пература)(и ниже 10-12 К, концентрациями 10"-1ое с)(_3 
и )(ассами порядка 10-100 ~. 

Обособивmи8СЯ сryстки уже вполие MOryT быть rpa
витационно связанными и )(OryT сжиматься под дейст
вие)( са)(оrpавитации, образуя в конечном счете звезды. 
Из-за )(едленноro ухода )(arиитноro поля из холодиых 
облаков (даже при Т,.., 10 К) сжатие rаза до плотности, 
при которой )(асса rpавитационно связаииоrо crycтxa 
становится порядка )(ассы звезДЬt, продолжается соrлаСllО 

расчета)( А. В. Засова (1976> очень дOJIro (порядка 
1ое лет), но внеlПИее давление способно убыстрить этот 
процесс, что, по-видим:оиу, имеет )(есто в спиральиых 

ветвях. 
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В центральных частях газо-пьшевых коиплексов 
11 магнитных ямах, созданных неустойчивостью Рэлея
'J'сiiлора, возникают по С. Б. Пикельнеру (1970) более 
Ilротяженные холодные (до 5-6 К) образования с плот
IIOСТЬЮ порядка 5 ·1OS CJC'. Как он показал, эти области 
IIВЛЯЮТСЯ центрами формирования не одиночных звезд, 
/t гравитационно связанных звездных ск.опленИЙ. Плот
IlOe центральное газовое ядро окружает менее плотный 
11 холодный газ, в котором рождаются более иассивные 
:lВсзды. Они создают корону звездного скопления, или 
:Jвездную ассоциацию, причем согласно расчетам С. Б. Пи
Iсельнера сначала в ядре газового комплекса образуются 
J,lаломассивные звезды с 9R ~!Ле, а затем более иассив
IIble. Когда сформируются наиболее крупные звезды клас
сов В и О, они ионизуют и нагревают газ вокруг себя и 
:Jвездообразование прекращается. R этому времени в звез
ды успевает перейти лишь небольmая часть газа. 

Неразрывная связь частично ионизованного газа с Mar
IIИТНЫМ полем и образовавшихея звезд с газом (силаии 
гравитации) приводит к тому, что звездное скопление 
продолжает висеть на силовых линиях магнитного поля. 

В конце своей быстрой эволюции массивные звезды вспы
хивают как сверхновые и разбрасывают часть газообраз
ного вещества в стороны. Однако газ быстро остывает 
н вновь собирается в иагнитной яме. От вреиени обра
зования первых звезд до этого времени проходит около 

107 лет. Все звезды, способные сильно нагревать и иони
:lOвать газ, кончают свою эволюцию, и наступает новая 

IlOлна звездообразования в том же месте. Далее процесс 
в целои повторяется, но так как газа остается меньше, 

связь звездного скопления с магнитныи полем рвется и 

образовавшееся скопление начинает падать к плоскости 
)'алактики. Измерения собственных движений звезд, вы
Jlолненные в Г АИШ Н. М. Артюхиной в 1970 г., дейст
IlИтельно подтвердили, что иолодые звездные группиров-

1\8 имеют скорости, направленные к плоскости Галактики. 
Таков вырисовавшпйся к настоящему времени сце

lIарий образования звездных скоплений с окружающей 
)1)( ассоциацией. 'У'словия для развития неустойчивости 
Рэлея - Тейлора, видимо, более благоприятны в богатых 
I'азом неправильных галактиках, и ииенно она может 

IIРИВОДИТЬ к формированию в них иолодых шаровых ско
плений. В S-галактиках их образованию, как предпола
l'aCT Ю. Н. Ефремов, в какой-то мере мешают спираль-

315 



ные ударные волны, создающие газовые комплексы и 

стимулирующие звездообразование в гигантских молеку
лярных облаках в более короткой шкале времени, так что 
вместо шаровых скоплений образуются звездные коl\ПI
лексы. Этим, вероятно, объясняется обнаруженная в 
1979 г. ю. Н. Ефремовым обратная корреляция между 
долей в галактике молодых шаровых скоплений и интен
сивностью спиральной волны плотности. Но, по-видимо
му, В спиральных галактиках действуют одновреиенно 
оба механизма, поскольку на фотографиях спиральных 
галактик (особенно типа Sc) видно, что газо-пылевые ком
плексы распределены вдоль рукавов неравномерно, рукава 

разбиты на отдельные участки. Возможно, это связано 
с действием неустойчивости Рэлея - Тейлора. Видимо, 
с действием той же неустойчивости связаны и очаги 
звездообразования, наблюдаемые в Галактике между спи
ральными рукавами. 

Новый круг проблем встал в последнее время в связи 
с изучением гигантских молекулярных облаков (си. § 2) 
в Галактике. Они могут образовываться в газо-пылевых 
комплексах за фронтом спиральной ударной воn1Пa и яв
ляются, по-видимому, гравитационно связанными обра
зованиями. Их многочисленность и отсутствие явной кор
реляции со спиральным узором (Соломон иСковиль 
(1979» указывают на длительное (> 108 лет) существо
вание отдельных облаков. Данные по ра3JIИЧИЮ изотоп
ного состава некоторых участков межзвездной среды 
(Таунс (1977» говорят, по-видимому, о существовании 
обособленных газовых образований в течение не менее 
109 лет. Неясным в настоящее время остается вопрос 
о том, какие силы удерживают гигантские молекуляр

ные облана от гравитационного сжатия 11 быстрого 
превращения в звезды. Возможно, за это ответственна тур
булентность или магнитное поле в них (Тернер (1979». 
Если условия в обланах тановы, что активное звездооб
разование в них не происходит без внешних воз
действий, становится понятным, почему, несмотря на 
отсутствие корреляции этих облаков со спйральными вет
вями Галактики, яркие горячие звезды рождаются -только 
в ветвях: внешнее давление со стороны спиральной удар
ной волны выводит молекулярные облака из равновесия 
и стимулирует превращение части вещества в массивные 

горячие звезды. Возможно, наблюдательным проявлением 
звездообразования в отдельных гигантских молекулярных 
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облаках Галактики служит существование в ней звездIIых 
IЮМПJIексов - обширных группировок МOJIОДЬ1Х звезд, 
евойства которых изучены в Г АИШ Ю. Н. Ефремовым 
(1978, 1979>. Эти комплексы, по его м:иению, включают 
аначительное большинство звезд с возрастом дО 1ОВ лет 
(см. гл. IV). 

Ближайшее место, где интенсивно протекает в на
стоящее время образование звезд,- область туманиости 
Ориона (рис. 83, а). Ионизует ее группа О-звезд, находя
щихся в центре туманности и образующих четырехуголь
ник, так называемую Трапецию Ориона. Рядом со свет
лыми туманностями соседствуют темные. Первые деталь
ные исследования этого очага звездообразования провел 
в своей фундаментальной работе, не утратившей значе
ния до сих пор, П. П. Паренаго (1954). 

Выполненные в последнее десятилетие многочислен
ные инфракрасные и радиоастрономические исследования 
этого объекта показали, что в нем существует ряд мощ
ных инфракрасных источников - только что образовав
шихея звезд, еще не испаривших окружающую их газо

пылевую оболочку; обычно здесь действуют два процес
са - выметание части вещества звездным ветром и 

испарение оболочек из намерзших на пылинки газов, что 
уменьшает экстинкцию излучения, т. е. просветляет обла
ка. Найдены были также молекулярные облака, содер
жащие большое разнообразие МOJIекул. Комплекс звездо
образования в Орионе расположен между спиральными 
рукавами и относительно невелик. 

Очаги звездообразования, связанные со спиральными 
рукавами, в' общих чертах похожи на комплекс в Орио:ве, 
но более грандиозны. Наиболее мощные из них W 3, 
W 49, W 51 и ряд других расположены преимущественно 
далеко от Солнца. Описание некоторых из них содержит
ся в монографии С. А. Каплана и С. Б. Пикельнера 
(1979) и в материалах 75-го Симпозиума МАС по звездо
образованию, посвященного памяти С. Б. Пикельнера 
<Йоиг, Маедер (1977». 

Изучение этих комплексов привело к выводу о суще
ствовании во многих (а может быть, и во всех) крупных 
очагах волн звездообразования, бегущих со скоростью по
рядка 10 КМ:/С и охватывающих участки в сотни парсек. 
Движение таких волн хорошо прослеживается по распре
делению возрастов звезд в очагах, а их местоположение 

в настоящее время - по компактным зонам Н 11, источ-
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никам мазерного радиоизлучения и другим явлеUИЯltI, 

сопровождающим рождение звезд. Схема очага звездооб-' 
разования такого типа приведена на рис. 83, б. Волновой 
характер продвижения места образования звезд по гa~y 
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Рис. 83. Схемы очаroв звеЗДООбrазоваНИfl. а) D'! .. r, СВflзанный с туман
ностью Ориона (зоной Н 11 М42 (Meцrep (1972». 1- свеРХП.'lOтные кон
денсации Н 11, Z - звезды трапеции Ориона, а - мазеры Н.О. Области, 
очерченные спnоmвой пииией - инфракрасные туманности (изофоты на 
АЛине волны 20 мим), б) ТИПИЧНaR схема крупноro очага формироваНИfl 

звезд с бегущей по нему волной звездообразоваНИfl (Тадеус (1977». 

свидетельствует, видимо, о стимулировании этоro процес

са уже РОДИВlПИмися звездами. Вероятно, здесь~ сущест
венно дополнительное сжатие молекулярного газа, кото-
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ров может вызываться либо расширяющимися оболочка
ми сверхновых звезд, вспыхнувших в образовавшихся 
J'РУППах звезд, либо давлением возникающих обла
стей Н 11. 

Наиболее мощные из действующих в настоящее время 
очагов формироваВИJI звезд в Галактике расположены 
далеко от Солнца и поэтому, как правипо, не видны в оп
тическом диапазоне. Их общая структура исследуется 
радиометодами и в первую очередь путем наблюдения 
молекулярных радиолиний. Цикл таких исследований, 
проведенных совместно с французскими радиоастронома
ми, выполиила rруппа молекулярной спектроскопии 
ГАИШ (М. И. Пащенко, Е. Е. Лехт, Г. М. РудвицкИЙ) .. 
В ходе этих исследований бьшо обнаружено несколько 
десятков новых радиоисточников, ивлучающих в ливиях 

радикала ОН, и бьша детально исследована структура 
мноrиx комплексов звездообразования. 

Характерной особенностью областей звездообразова
ния оказалась их связь с сипьными rаJIlштическими uc
точниками мазерноrо излучения, излучающими в линиях 

гидроксила ОН с длиной волны л fI:S 18 см и молекул во
ды HiO (л fI:S 1,35 см). 

§ 6. Космические мазеры, сввзавиые с очагами 
звesдообраsованив 

Мазерное излучение, открытое в 1965 r., явипось неожи
данным для астрофизиков, поскольку оно требует созда
ния и длительноrо поддержания в межзвездных облаках 
сильно неравновесной заселеииости близких друг к дру
гу уровней и очень высоких мощностей накачки. Вместе 
с тем быстро стало ясно, что равновесным наблюдаемое 
излучение быть не может, поскольку ширины ливий со
ответствуют тепловому уширению при температуре не 
выше сотен градусов, а яркостная температура в центре 

ливий, как указывалось выше, составляет 1010-1018 к. 
Интенсивность излучения в одной узкой ливии достиrает 
иногда 10'1_1088 эрг/с, т. е. 10'8-1()50 фотов/с, а на каж
дый излученный фотон должен затрачиваться по мень
шей мере один акт накачки, требующий значитеn:ъио 
больше энерrии, чем энерrия излучаемоro кванта. Приве
денные данные относятся ко всему источнику. Как упо
миналось в § 2, источники мазерного излучения, связан
ные с областями звездообразования, состоят из множе-
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ства ко.м:понент, так что одна компонента излучает на 

один-два порядка слабее. 
Подробное исследование механизмов накачки мазер

ных источников ОП И П~Д провели в семидесятых годах 
в r ЛИШе аспиранты с. Б. Пикельнера В. с. Стрельниц
кий и и. к. Шмелд и аспирант и. с. Шкловского 
В. В. Бурдюжа. Работы в этом направлении активно ве
дутся во всем мире и в настоящее время. 

Из трех возможных механизмов накачки - химическо
го, столкновительного и радиационного, первый отпадает 
сразу, поскольку он требует образования по крайней мере 
одной молекулы на каждый излучаемый радиоквант. Kal{ 
показал В. с. Стрельницкий, это предположение нахо
дится в противоречии с ограничениями на размеры ма

зерных источников, вытекающими из наблюдаемой пере
менности их излучения (размеры ~ c!1t, где с - скорость 
света, а !1t - время переменности), и с требованием, что
бы они имели достаточно малую плотность, при которой 
деактивация ударами не термализует распределение мо

лекул по уровням. 

В. с. Стрельницкий показал также, что система вра
щательных уровней молекулы воды наиболее благоприят
на для возбуждения излучения столкновениями в соче
тании с радиационным опустошением нижнего сигналь

ного уровня, обозначаемого 528 (см., например, рис. 39 
в книге Каплана и Пикельнера (1979), где приведена 
система вращательных уровней П2О). 

В. с. Стрельницкий и и. R. Шмелд в 1976 г. провели 
детальный числеввый анализ ударной накачки мазеров 
П2О, указав на ряд субмиллиметровых пере ходов, кото
рые также могут давать мазерное излучение. Заметим 
что для осуществления столкновительной накачки моле
кулярное облако должно быть достаточно теплым - с тем
пературой в сотни градусов, т. е. рядом с ним должен 
находиться весьма мощный источник энергии. Поскольку 
испускание Itаждого радиофотона должно сопровождать
ся излучением каскада инфракрасных квантов, переводя
щим: молекулу на верхний сигнальных уровень 618 и уво
дящим ее с нижнего сигнального уровня 518' мазервые 
источники ПаО должны быть мощными источниками да
лекого инфракрасного излучения. 

Мазерный источник, как и всякая тепловая машина, 
обязан иметь не только источник нагрева, но и сток энер
гии, ){аковым в данном случае является отток фотонов 
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11 онружающее пространство (в рассмотренном случае в 
"II;{С далекого инфракрасного излучения). ЕСЛII мазерный: 
lIеточник неnpозрачен для инфракрасного излучения и 
11110 переходит в тепловую энергию газа, происходит тер
ма:шзация уровней излучающей :молеRУЛЫ и мазерныii 
IIСТОЧНИИ перестает действовать. 

Механизм накачки другого важнейшего в КОСМllче
щшх условиях типа мазера - мазера на ГИДРОI(силе ОН 
GblJI рассмотрен В. В. Бурдюжей 11 д. А. Варшаловичем 
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I'IIC. 84. Схема НИЖНlIХ вращаТeJJЬНЫХ уровней основных элеIIТРОННО-RО;Iе
Iillте:lЬНЫХ состояний радинала ОН(SПа/1 и 2n1/S) с указаннем A-удвоеНИА 
11 CBCPXTOllKOro расщеПJIеВИЯ)'р()внеЙ. Двойные жирные стре.'1К11 - наблю-

давшиеся переходы (в. В. Бурдюжа, д. А. Варша.'10ВИЧ (1973». 

11 1972-1973 гг. Трудность в подборе действенного меха
НlIзма накачки заключается в даввом случае в том, что 

мазерныii переход осуществляется между двумя подуров

IIЯМИ А-дублета основного состоявия ·П'12 радикала ОН 
(пары СООТОЯlШй, отмеченные знаками - и + :на рис. 84). 
I [осколы(у разность энергий этих подуровней (на рис. 84 
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она показана не в масштабе} много меньше тепловой 
энергии и других характервых значений энергии, для 
того чтобы вызвать отклонение от равновесной заселен
ности этих подуровней, требуется какой-то мехаНИЗlll, не
симметричный относительно компонент А-дублета. Ана
лиз показал, что столкновительная накачка в данном 

случае менее вероятна, чем радиационная. 

Предлагавшийся первоначально механизм: наl{ачItи 
через возбужденные электроввые состоя:вия не проходит 
по энергетическим соображениям, так как требует непо
мерно много ультрафиолетового излучения. Та же труд
ность имеется и для накачки через колебатеJIЬвые уров
ии - от мазерных источников ОН не наблюдается необ
ходимого количества ближнего инфракрасного излучения, 
соответствующего диапазону частот колебательных пе
реходов. 

Трудность накачки путем переходов между враща
тельвыми уровнями в далеком инфракрасном диапазоне 
состоит в том, что большинство переходов разрешены 
только либо ме)кду верхними, либо между нижними под
уроввя:ми А-дублетов разных вращательных уровней (см. 
рис. 84), т. е. без «перемешивания» подуровней, что пе 
может создать инверсии их заселенностеЙ. Кроме того, 
для работы мазера необходима асимметрия между цик
лами накачки (группа перех.одов, отмеченная жириы
ми односторонними стрелками на рис. 84 и циклами сня
тия возбуждения (деактивации). Как показал детальный 
анализ, выполневвый в 1979-1980 гг. д. А. Варшалови
чем, такая асимметрия в ОН достигается за счет случай
ного совпадения частот пары компонент линии, начинаю

щей цикл де активации. 
Оптическая ТОJI1цина среды для компонент с совпа

дающими частотами больше, чем для других, и в глуби
не мазерного источника меньше фотонов, вызывающих 
акты деактивации, чем тех, которые приводят к актам 

накачки. Недавние наблюдения далекого инфракрасного 
излучения мазерных источников ОН, связаввых е комп
лексами звездообразования, показали, что в них дейст
вительно имеется необходимое для работы этого меха
низма количество соответствующих инфракрасных квантов 
накачки. 

Еще одной существенной проблемой работы мазеров 
е радиационным стоком энергии является необходимость 
совмещения значительной оптической ТОJIIЦИны в мазер-
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Iшli ,шдиолинии ('t ~ 20-40), требующейся для обеспече-
111111 большого усиления, с небольшой оптической ТOJIЩИ
IlIIli 11 линиях стока (в данном случае, как и для мазера 
1111 11:\0, В суБМИJIJIИметровом диапазоне). Ранее не виде
.... 1 нутей совмещения этих требованиii, но В. В. Бурдю
ilЩ И Д. А. Варшалович в 1973 г. обратили внимание на 
111. "то мазерные конденсации, имеющие плотность много 

" .... ие средней в межзвездной среде (см. табл. 12), долж-
111.1 иметь и довольно значительную напряженность :маг-

1I11Т110ГО поля по сравнению со средним в диске Галак
IIШИ значением 3· 10-8 Э. При напряженностях 10-2_ 
1(1'3 Э зее)[ановское расщепление радиолиний доволь-
1111 велико и дает сдвиги частот, близкие I( сдвигам 
II.I-aa градиентов скоростей вещества в мазерных источ
IIIшах. 

В инфракрасных линиях ВeJШчина зеемановскогО рас
щепления уровней примерно такая же, как для радиоли
IIJlii, а доплеровские сдвиги частот пропорциональны часто
"Н линии, т. е. во много раз больше зеемаНОВСIЮГО расщеп
JЮlIИЯ. Поэтому, как считает Д. А. Варшалович, мазер
lIoe излучение следует ожидать от тех мест в облаке, где 
lIa достаточно большом участке пути вдоль луча зрения 
Iшеется случайная компенсация сдвигов частот радиоли
нни за счет эффекта 3еемана и за счет градиента ско
JlостеЙ. Это обеспечивает высокую оптическую толщину 
('оответствующей части облака для одной из компонент 
JlаД1l0ЛИНИН с правой или левой круговой поляризацией, 
'1'1'0 в свою очередь вызывает мощное и сильное поляри

:юванное мазерное излучение. Вместе с тем при компен
('/щии сдвигов частот радиолинии не наступает компен

еации сдвигов частот инфракрасных линий, т. е. облако 
может оставаться оптически тонким для инфракрасного 
II:Jлучения. 

Итак, мазерные источники требуют сосуществования 
Il.llOтных :молекулярных облаков с источниками накачки 
IIЫСОКОЙ :мощности. 

В 1969 г. И. С. Шкловский впервые обратил внимание 
IЩ то обстоятельство, что эти требования наиболее есте
(' I'пеино удовлетворяются в областях звездообразования, 
1 дн внутри наиболее плотных участков молекулярного 
"fi.IJaI{a только что загорелись молодые звезды, яв
,lJJllощиеся на ранних этапах эволюции :мощными источ-

11II1ШМИ инфракрасного излучения. Детальную картину 
мазсрного источника, связаввого с областью звездообразо-
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вания, развил В. с. Стрельницкий совместно с Р. А. Сю
няевым в 1972-1973 п. 

J{арактерной особенностью таких источников JlВJIяется 
обилие мазервых компонент с лучевыми скоростями, раз
шхчающимися на сотни ки! с, сосредоточенных в отдель
ных rнездах (см. Каплан, Пикельнер (1979), рис. 128>. 
Обычно rнезда собраны в rруппы - области размеро:м: 
ПОРЯДltа 1 пс. Соrласно модели В. с. Стрельницкоrо и 
Р. А. Сюняева отдельные конденсации и:м:еют массы пла
HeTHoro типа и под действием звездноrо ветра от рож
дающейся массивной звезды ра3JIетаются с наблюдаемы
ми скоростяии. Поскольку :м:олекулы в конденсацпях 
постепенно разрушаются ультрафиолетовым излучением 
развивающейся звезды, иазерное излучение на более про
стых иолекулах ОН наблюдается в среднем на чуть боль
ших расстояВИJIX от центра конденсации, чем имучение 

мазеров па НаО (любой ы�зерный ИСТОЧНИlt Н2О И3JIу
чает :м:азерным :м:еханизмом и в ОН, но за И3JIучение раз
ных :м:олекул ответственны, видиио, разные конденсации 

в источнике). Таким обраЗОl\I, соrласно концепции 
В. с. Стрельницкоrо и Р. А. Сюняева, наблюдаемые мел
lше :м:азерные конденсации JlВJIяются, вероятно, прото

планета:м:и, т. е. не исключено, что совремеввые наблю
дения позволяют следить не только за процессом форми
рования звезд, но даже увидеть отдельные аспеltты 

образования протопланет. 
Изучение :м:азерных rнезд в цело:м: впервые позволило 

наблюдать самые ранние этапы эволюции звезд, а радио
излучение в не:м:азерных линиях дало воз:м:ожность изу

чать условия в среде, из которой образуются звезды. Ин
тенсивное и всестороннее экспери:м:ентальное изучение 

областей звездообразования началось сравнительно не
давно. Хотя уже достиrвуты значительные успехи в это:м: 
направлении и можно с уверенностью утверждать, что 
ввевды формируются ив межввевдной среды, мноrие де
тали этоrо процесса пока не поддаются прямым наблюде
ниям u 'весь:м:а сложны для теоретичеСl<оrо изучения. 

Поэтому иожно считать, что полный комплекс пробле:м:, 
связанных с возникновением звезд и эволюцией очаrов 
звездообразования, в настоящее время только оформля
ется и потребуются ДЛИТeJlьные совместные усилия спе
циалистов разноrо профиля, чтобы в достаточной ы�реe 
понять процесс рождения звезд - одну из центральных и 

интереснейIПИХ пробле:м: современной астрофизики. 
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СИСТЕМЫ ГАЛАКТИК 

" А. ВОРОJlЦОlJ-ВJ::.7ЬШIШIOВ 

§ 1. От туманных питен 1\ галаI~ТIшам 

Во второй половине XVIII века помимо звезд было заме
чено на небе немало неподвижных туманных пятен - ту
манностей. Природа БOJIьшинства их долгое время еста
валась спорной. Только в середине 20-х годов нашего 
столетия выяснилось, что большинство их предстаВJIяет 
собой грандиозные звездные системы, по своим размерам 
сравнимые с нашей Галактикой. Поэтому они получили 
название галактик. 

На оспове опубликованного в 50-х годах Паломарского 
атласа неба в ГАИШ при МГУ за шесть лет Б 1968 г. 
были составлены четыре тома МКГ CMCG) - «Морфоло
гического каталога галактик», а в 1974 Г.- пятый том по 
самой южной зоне атласа. Этот УНИI(альный каталог со
держит 32 000 объеI(ТОВ, являющихся галактиками разно
го вида. Большинство их ранее не были известны, а бы
ли найдены составитеЛЯ!\1II *). 

Каталог содержит измеренные авторами координаты, 
звездные величины, размеры, яркость частей изображе
пия, описание вида галаl(ТИК на фотографиях и другие 
данные. В этом каталоге номера обозначаются так, как 
в известном БОЛЬШО!\1 немецком каталоге звезд BD. На
нример, MCG - 3-18-132 означает третью южную 
6-градусную зону (-180), порядковый номер поля в ней 
п номер галактики в этом поле. На эти номера нам Itногда 
придется ссылаться. 

*) Составители атласа - В. А. Архипова, Б. А. Воровцов-Вель
Я!IIИПОВ, А. А. Красвоroрская, Р. И. Носкова, ht В. Савельева. 
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Совокупность всех галактик составляет наибольшую 
Ilзвестную нам систему, называемую МетarалактикоЙ. До 
00 границ мы не добрались еще, и имеет ли она центр
JIсизвестно. 

§ 2. Определение расстояний и размеров галактик 

Эта проблема была кардинальной для выяснения вопро
са о природе таких туманных пятен и об их месте во 
Вселенной, центр ноторой человек перенес с Земли сна
чала к Солнцу, затем к цептру нашей Галактики. 

До середины хх вена галактики многими считались 
небольшими объектами, находящимися внутри нашей Га
лактИIШ наряду со звездными скоплениями и газовыми 

туманностями. Считали даже в 20-х годах, что это линзы, 
состоящие из пыли и освещенные l1ЗНУТРИ одной яркой 
.lвездоЙ в их центре. Путь к определению расстояний 
открыли сотрудники Гарвардской обсерватории, а затем 
Лундмарк и Хаббл. Первые из них установили, что в Ма
геллановых Облаках, выглядящих как обрывки Млечного 
IIути, впдно много цефеид - периодических переменных 
звезд, у которых период изменения блеска растет с их 
видимым блеском. Вокруг Магеллановых Облаков цефеид 
практически не было видно, и было ясно, что их видимая 
I.онцентрация в Обланах есть результат пространствен
нои нонцентрации в них цефеид, а различия их видимого 
блеска соответствуют различиям в их истинной силе све
та - в светимости. Так было открыто важнейшее свой
ство цефеид, Оltазавшееся справедливым везде, а именно 
существование соотношения период - светимость. "у стано
вив (с трудом из-за их дальности от нас) светимости бли
жайших н нам цефеид разного периода, можно было из 
сравнения их видимого блеска в нашей Галактине и в Ма
геллановых Облаках установить, во СIЮЛЬКО раз послед
ние от нас дальше, чем ближайшие к нам: цефеиды. Ока
залось, что Магеллановы ОблаItа находятся за пределами 
нашей ГалаКТl1КИ. Линейный размер их, определяемый 
по видимому угловому размеру и уже известному теперь 

расстояцию, оказался в несколыю раз меньше нашей Га
.'[антики, но все же они представляют собой гигантские 
:шездные системы. Они содержат миллионы звезд, газо
вые туманности и сотни звездных скоплений, сходных 
е нашими. Магеллановы Облака были первыми система
JlШ, открытыми за границей нашей Галактики. Но они 
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имеют неправИJIЬНУЮ клочковатую форму, и это еще ни
чего пона не говорило о природе самых интересных ту

манностей спирального ВlIда. 
Тольно в ближайших 1{ нам галактиках можно среди 

ярчайших звезд распознать цефеиды и, определив их пе
риоды, найти их расстояние более точно, чем по новым 
звездам. ТаБ Хаббл и поступил с М 31. 

Оказалось, что наша Галактика вместе со спиральны
ми галактиками М 31 и М 33, с несколькими небольши~1И 
9ЛЛlIптическими галактиками и с дюжиной неправильных 
галаКТИI\ (из коих Магеллановы Облака - наибольшие) 
образует группу, называемую Местной, с условным ра
диусом ОlЮЛО мегапарсека (106 НС Jlли 3·106 световых 
лет). Подробнее о ней снажем дальше. Магеллановы Об
ЛaI~а отстоят от нас на 0,05 Мос, п цсфспды их выглядят 
для нас в 152 раз ярче, чем в М 31. 

В 1924 г. Лувдмарк и Виртц обнаружили по неболь
шому числу измеренных уже спектрально (по принципу 
Доплера - Физо) лучевых СIюростей, что галактики уда
ляются от нас по всем направлениям n тем скорее, чем 
ОНII дальше от нас. Скорость этого удаления Хаббл опре
делил Оltоло 1930 г. в 550 км/с на каждый мегапарсек 
расстояния, и поэтому открытие нрасного смещения при

писывается обычно ему. (По припципу Доплера удаление 
источника света вызывает смещение всех его излучений 
в сторону больших длин волн, в ОПТИI{е - I{ красному 
концу спектра.) Непрерывные проверки эффекта, глав
ным образом за счет увеличения шкалы расстояний до 
блпжайших галактик, к настоящему времени довели по
стоянную Хаббла Но до значений около 50 км/(с' Мпс), 
но большинство астрофизиков все еще предпочитает поль
зоваться более ранним определением Но = 75 км/<С· Мпс), 
быть может, выжидая, когда уляжется волна новых ре
зультатов, колеблющихся между 100 и 50 нм/(с, Мпс), 

Величиной НО пользуются для определения расстоя
ниii до галактик, в I(OTOPHX не выявлено ни цефеид, ни 
ярчайших, ни новых, ни даже сверхновых звезд. Этот }{е
тод красного смещения, отражающий общее расширение 
Метагалактини в соответствии с космологической моделью 
Фридмана, дает результат, точность которого зависит от 
точности измерения красного С~lещения Z, 
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"ДО Л - пормальная длина волны в спектре свеТlIла, АЛ
.'(! Сllfещение. Тогда скорость удаления гаЛaRТИКИ равна 

v=zc, 

"ДО С - скорость света, а точность определения v зависит 
"т точности нахождения самого z. Из сказанноro выше 
(~дcдyeT, что красное смещение z и расстояние r до га
.'raItТlIКИ связаны простым соотношением 

Hor = cz, 

I\оторое называют аахоно,м Хаббда. 
Предел применению этого закона ставит яркость да

,'IСIШХ галактик, когда она недостаточна для того, чтобы 
IIX спектр можно было измерить. С другой стороны, 
у'rаствуя в расширении Метагалактики, галактики име
ют собственные (пекулярные) скорости, доходящие в их 
еlюплениях до 1000 км/с. Поэтому к близким галактикам 
1tЮТОД красного смещения неприменим. В последние годы 
мотод красного смещения стал использоваться при радио

наблюдениях путем определения сдвига ливии нейтраль
ного водорода с Л = 21 см в длинноволновую сторону. 
()II примени1t1 К галактикам, богатым водородом. Знание 
,IY'IeBHx скоростей дает картину кинемаТИItи групп и 
СIЮlшеннй галактики и Метагалактики. 

Метод красного смещения - единственный, позволяю
щпii устанавливать расстояния до ЭJIJlиптических. га
.laI\TUK. 

В СССР на Крымской обсерватории и на Специаль
ной астрофизической обсерватории ведутся массовые 
rr;шерения красных смещений очень слабых гаЛaRТИI\, 
()собенно интересных в каком-либо отношении. В этих 
работах активное участие uринимают астрономы Армении. 
I r змерены уже сотни красных смещений. Между тем, яр
Iше галактики 12"'-13'" часто еще не подвергались спект
/lДльным исследованиям. 

IITaIt, авая расстояния до множества галакТИR, мы 
~lOжеllJ: по ПХ видимому (угловому) размеру оценить ли
l,еНные размеры, светимость (выражаемую абсолютной 
IЩЛИЧIIНОЙ М) и многое другое. 

Однако вопрос о размерах галактик осложняется тему 
что их видимый размер растет с увеличением экспозиции 
lIа фотографиях, в зависимости от светосИJIЫ астрографа, 
от чувствительности ЭМУЛЬСllИ, а стандартизовать условия 

(',ъемки во всем мире невозможно. 
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Затем выяснилась структурность галактик. Особенно 
СJIOЖНЫ спиральные галактики. "у НIIX имеется яркое ядро 
lIЛП эллипсовидныii дисн с разной степенью сжатия в 
центральных областях, содержаЩlIХ ядра. Он погружен 
в сферичеСltую составляющую, более разреженную. И опа, 
J[ диск «сходят на нет» на краях. ПОЭТОМУ сравнение 
других галактик, видимых извне, с нашей, внутри ното
рой мы находимся, приближенно. Спиральная М 31, по
ВИДI1МОМУ, немного больше пашей, спиральная М 33 зна
чительно меньше. Но они, как и редкие гигантские эл
ШIПтичесние галактИlШ, имеют наибольшие размеры п 
светимости. Они достигают 40 кпс в диаметре и абсолют
ной величины М = -21т (может быть, -22т). 

От них идет непрерывный ряд галаltТик уменьшаю
ЩIlХСЯ размеров 11 светимости - вплоть до нескольких 

сотен парсек в диаметре и с М = -12т пли даже слабее. 
ТаI\пе галактики даже в ближайшей к нам окрестности 
'j'Рудно обнаружить. Чем они мельче, тем их больше. Мо
жет быть, по размерам 11 числу звезд в них они слива
ются с lIредставлеНlIе~1 о звездпых скоплеНIIЯХ. 

§ 3. Массы и ПЛОТИОСТII галаlСТИК 

Эти пара метры также являются важнейшими характери
стиками звездных систем. 

Массы индивидуальных галактик устанавливают, опре
деляя кривую их вращения, ноторая в центральной обла
сти БЛИЗltа н твердотельной; затем происходит постепен
ный переход к вращению по закону Кеплера, ногда 
расстояния от центральной массы уже велики, окружаю
щая точку плотность мала и сравнительно мала масса 

внешней области. Пример такой I{РИВОЙ вращения пред
ставлен на рис. 85. Кривые вращения получают оптиче
ским методом, располагая щель спентрографа вдоль 
видимой большой оси изображения галактИlШ, причеl\I 
успех тем больше, чем ближе плоскость ее вращения к 
лучу зрения. Тогда спиральная галактина выглядит J\epe
тенообразной - сигаровидной - и в проеКЦИIl на луч зре
ния лучевая компонента скорости вращения растет в обе 
стороны от видимого центра системы, а отнлонение спен

тральной линии от ее среднего положения растет в про
тивоположные стороны с удалением от центра. Измерения 
ограничиваются центральной, ярной частью галаКТИIШ и 
дают лишь нижний предел ее массы. Большую галактику 
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удается проследить на больше~l раССТОЯНИII, если во внеш
JIИХ частях ее много водорода, излучающего яр](ую линшо 

J 1(1. Rартину поля скоростей можно иногда получить, фо
,'ографируя 'галаl(ТИКУ через светофильтр, пропускаЮЩIIii 
ЛШIИЮ Н(1, и эталон Фабри - Перо. Rольца интерферен
J~И]f, наложенные на изображение галаi(тики в лучах ~топ 
линии, отклоняются в разных ТОЧICах колец в зависимо

сти от скорости газа в этой точке. В последние годы нри
JJble вращения для ЯРIШХ И больших галактик получают 
ТО1Jпее всего, измеряя скорости по профилям линии А. = 
= 21 см (номинально) нейтрального водорода. Наблюден
ные лучевые скорости исправляют за влияние наШlOна 

галактики к лучу зрения и, в случае надобности, за по
.1.0жение щели относительно оси вращенпя. Наклон пря
l\lолииейной части кривой вращения дает плотность цент
ральной части. Протяженность кривой вращения уназы
nает на большую массу, распределенную, грубо говоря, 
Jшу'rри диска. Скорос;ть в любой ТОЧI(е кеплеровской 
(внешней части) кривой дает приближенно полную массу 
внутри радиуса R: 

Rv2 

[Jl ="7Г' 

где V - круговая CIсорость в даиной ТОЧI(е, G - гравита
ционная постоянная. 

Детальная интерпретаЦIIЯ l<рИВОЙ вращения 11 нахож
дение из нее распределения плотностей р внутри галак
тики требуют дальнейшего уточнеНIIЯ. Для этого необхо
димо принять модель галактики: плоскую или модель в 

виде неоднородного сфероида, в котором поверхности 
постоянной плотности - подобные сфероиды, или еще 
более сложную форму. р и уа разлагают в степенноii ряд 
Тейлора, заменяемый полиномом с коэффициентами, за
висящими от принятого сжатия сфероидов. Иногда рас
пределение плотности в проеlЩИИ принимается пропор

циональным поверхностной яркости соотвеТСТВУЮЩIIХ :мест 
галактики, определяемой из наблюдений. Сложнее оказы
ваются вычисления, если хотят получить и важное изме

нение отношения массы ]( светимости [Ч: L вдоль радиуса 
галактики, так как оно указывает отчасти на изменение 

звездного состава вдоль радиуса. Например, малое [Ч: L 
бывает у горячих звезд-гигантов, а большое - у холодных 
карликов, поскольку светимость L растет у звезд быстрее, 
чем: их :масса. Сжатие сфероидов берут от 1: 5 до 1 : 15. 
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Истиппое сжатие у ПЛОСIШХ галаКТИIt, видимых с реб-
1111, доходит по измерениям автора до 1: 40, но реальные 
IIIJIIШТИIШ правильнее аппроксимировать диском с плот

Ilш"rыо, убывающей от центра, вложеввым в почти сфе
I"I'I()СКУЮ компоненту, с падением плотности, почти оди-

1IIII\OBblM по всем радиусам. Более или менее надежны 
IlIIтсгральные значения 9Л: L, которые у пеправильных 
IIIJlaI,ТIШ составляют 1: 5, а у спиральных 1: 10. В моде
Щ( идеальной галактики в виде двухосного эллипсоида 
мы должны рассматривать круговые скорости как моно

',""пые функции расстояния от осп вращения. Последнее 
l\lIJlilШО быть известно в линейной мере, т. е. должно 
Ii", гъ известно расстояние до объекта изучения. MaKclI
~IIIJIьные линейные, скорости вращения достигают несколь
""" сотен км/с, а периоды вращения варьируют в уди-
11111 ельно УЗIЮМ пределе от 107,6 до 10' лет. Со времени 
С'lюего возникновения галаI<ТИКИ сделали всего лишь не

С'IЮ:IЬКО сотен или даже десятков оборотов. Автором очер
,ш обнаружено удивительное явление, а именно, рост 
IIс!шода вращения у плоских систем (вращение становит
С:Н ~fедленнее) с уменыпением сжатия линзы галактик. 
Ifриближающиеся к шаровидным эллиптические галакти
IШ IIмеют периоды около 107,1 лет. Массы их описанными 
С'llOсобами определить в большинстве случаев нельзя, так 
юш они почти не содержат газа и линейные скорости 
IIращения малы: Массы плоских систем начинаются при
мерно с 1011 ~ И уменьшаются до масс звездных ско
II.'lСНИЙ. 

Массы эллиптических и массы спиральных галактик 
МОilШО оценить в случае пар - двойных галактик, у ко
торых разность глобальных скоростей можно 'предпола
l'ilТЬ равной скорости обращения, как у спектрально
ДllOйных звезд. Однако здесь остается неизвестным угол 
Ilill\Лона орбиты, и кривую скоростей определить нельзя. 
М ы получаем лишь нижний предел суммы масс двух га
Щ1J\ТИК, как в случае спеI<трально-двойных звезд. 

По большому числу таких наблюденных пар статисти
'ЮСItи средняя масса одной галактики равна 

9л = F : 0,295, 

';\0 F есть среднее от 
F = 64,1aV(~ V)2. 

: ~д('cь V - круговая сиорость в км! с, а - угловое расстоя-
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ние между компонентами в минутах дyrи и AV - раз
ность их лучевых скоростей. Rоэффициент получается 
как следствие выбора единиц для V и а, если !W мы хо
тим выразить в массах Солнца. Этим способом недавно 
в Зеленчукской обсерватории (САО) И. д. Rараченцев 
определил массы и величины !W: L для очень многих 
двойных галактик. 

Эллиптические галактики вращаются очень медленно. 
Для них в ограниченном числе случаев удается найти 
изменение контура спектральной линии поглощения вбли
зи их центра. Этот коитур расширен вследствие наложе
ния друг на друга линий поглощения звезд, движущихся 
вблизи центра на разном расстоянии от него к вам и от 
нас. Это интегральный контур; грубо ~ОВОР1l, его ширина 
дает представление о дисперсии лучевых скоростей вбли-
8И центра. Чем она больше, тем по теореме о вириале *) 
должна быть больше масса 8ллиптической или масса 
ядра спиральной галактики. 

Если а есть найденная по контуру спектральной ли
нии дисперсия скоростей, то по Поведа, допуская, что 
орбиты круговые, масса в единицах массы Солнца равна 

!W=0,4ada. 
Здесь d - расстояние до Галактики и а ~ характеристи
чеCI<ая длина - радиус круга, содержащего половину все

го излучения галактики в проекции на небесную сферу. 
Для примера приведем данные для нормальной галак

тики-гиганта типа Е NGC 3379 с М = -19"',6 и для почти 
карликовой галактики М 32 с М = -15"',2, спутника :м 31: 

а, Юl/с 9л 9Л:L II.потвость р 

NGC 3379 187 1,0.1OU 12,4 1,3!Vlф/пс3 
М 32 96 1,8 1О· 13,5 112!Dlф/пс3 

:м 32 - компактная галактика и ее плотность почти в 
100 раз больше, чем у гигантской галактики NGC 3379. 

§ 4. Население галаиик 
Подобно нашей Галактике, все остальные тоже состоят 
из звезд, но разных типов и в разной пропорции, а также 
(не все) из газа и космической пыли. Звезды входят в га-

*) По теореме о ВирИaJIе 2Т+Р=0, ШJИ саовами: во всякой 
стационарной системе сумма удвоеииой кинетической энерrии в 
потенциuьной энергии равна вупю. 
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Jl/ШТИI(И В основном своей общей массой, а также тесны
А1II группами - р~ссеянными и шаровыми звездными 

саюплениями. Сходство спиральной галавтики в Андро
мсще М 31 с нашей Галактикой Хаббл когда-то довершил 
'I'C'M, что в нее, наряду с цефеидами и другими ярчай-
1IIII1IШ перемениыми звездами, входят и рассеянные, 

11 шаровые звездные скопления. Плотность первых неве
JIИI<а, некоторые из них содержат яркие, горячие звезды. 

Теперь по диarрамме светимость - цвет на основе теории 
:IIlОЛЮЦИИ определяют возраст скоплений. Так, у молодых 
С'lюплений есть горячие звезды спектральных классов О 
IШИ В, а у старых они уже проэволюционировали в звез
ДЫ более холодные и менее яркие. Шаровые скопления, 
I'ораздо более богатые звездами и СИJIьнее сконцентриро
JlaJШble к своем центру, содержат лишь более холодные 
JI менее яркие звезды. 

Чем подробнее мы изучаем Вселенную, в которой 
сначала отыскиваем основные харавтерные черты, тем 

uольше отклонений, разнообразия мы в ней встречаем. 
Так, например, Мarеллановы Облава очень богаты и це
феидами, и звездными скоплениями. Но их цефеиды сво
им цветом чуть-чуть отличаются от наших при том же 

периоде изменения блеска. В МО есть скопления, шаро
вые по виду и богатые членами, но содержащие горячие 
молодые звезды, чего нет в нашей Галактике. Быть мо
жет, эти различия обусловлены некоторым различием 
химического состава звезд при их образовании в разных 
местах Метагалактики. Шаровые скопления Шепли ког
да-то считал статистически одинаковыми по диаметру и 

светимости и, опираясь на это, дал картину их распреде

ления в Галактике. (Они оказались концентрирующимися 
I( ее центру, но в то же время как бы окаймляющими 
основную массу Галактики, «доходя» до ее периферии во 
всех направлениях.> Система шаровых скоплений сферои
дальна. Потом выявилась дисперсия и в размерах и 
в светимости скоплений, но ярчайшие из них полагают и 
сейчас примерно одинаковыми во всех галактиках и при
меняют кав индикатор расстояния до них. Однако недав
но выяснилось, что светимости у ярчайших СI{оплений 
в разных галактиках разные. Выявляя второстепенные 
различия в том, что нам раньше представлялось одина

новым, и изыскивая объяснения этому, мы все глубже 
познаем и строение звездных систем и пути их эволюции. 
Число шаровых скоплений очень разнообразно. Rарлико-
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вые галактики имеют одно-два или не имеют их вовсе, 

наша Галактика содержит их более сотни, гигантскаи 
спиральнаи NGC 4594 - более 4000. (В таких далеких 
галактиках их удалось обнаружить и подсчитать только 
недавно.) Везде они образуют сфероидальную «корону. 
галактики, уплотниющуюси R ее ~HTPY и очерчивающую 
собою ее полный объем. 

Рассеинных скошений совсем нет в эллиптических 
галактиках, их много в ветвих спиральных галактик, 

причем те)! больше, чем «позднее. тип спиралей, т. е. 
чеl\[ они клочковатее. В «ранних. СПИр8JIJlХ с ветвями 
аморфного вида рассеинных скоплений очень мало. В на
шей Галактике и в Большом Магеллановом Облаке их 
тысJlЧИ (рис. 86>. Их много и в других неправильных га
лактиках, имеющих' клочковатую структуру, подобную 
структуре Млечного Пути. В последнее времи находит 
закономерности в распределении скоплений разного воз
раста внутри галактик, но в спиралих все они находятси 

в их ветвих, дальше от центра галактики, а в неправил!,

ных они рассеины но всей их довольно незначительной 
толще. у шаровы'!С скоплений в М 31 (их около 200> 
А. С. Шаровым, В. 1\1. Лютым и В. Ф. Есиповым В r АИШ 
измерены их звездпые величины, цвета и распределе

ние в пространстве. Число таIСИХ скоплений, ПО-ВИДИl\[О
му, свизано с мощностью сферичеСIСОЙ компоненты. 

Здесь уместно отметить, что поверхностнаи яркость В 
в сферических коронах и в эллиптичесIVИХ галшстиках па 
большом протижении иеВJIется по закону Вокулера: 

ln В = - 3,3 (a.1/ 4 -1), 

где а. = Т: Те, если Т. - большаи полуось системы, или 
эффективный радиус, внутри которого излучаетси поло
вина всей эпергии, а В = 1 : 10, где 10 - яркость, соответ
ствующая изофоте, отстоищей от центра на Т.. Величина 
Те есть масштабный параиетр, r - раССТОJlВие точки от 
центра, где яркость равна 1. Тогда график зависимости 
Ig1 от Ig r имеет вид прямой линии. Если цвет, а следо
вательно, и состав звездного населении не иениется, то 

этот закон дает и распределение плотности звезд в проек

ции на Iсартиниую плоскость. 

Дли плоской компоненты спиральных галактик в ее 
диске осредненную иркость (·при «раз:иазывании. ветвей) 
описывает формула . 

1 = l o·10-lIr
, 
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Рис. 86. Бcmьшое Маre."IJ1аиово Облако. 

~2 Псщ рlЩ. Д. Л. Мартынова 



где 10 - яркость в центре, а k определяется для каждой 
галаКТИIШ из измерений яркости вдоль радиуса или вну
три {[еременных диафрагм. Мтор и Р. и. Носкова иссле
довали эти :\\еличины дЛЯ {З0 галактик типов 80-8-Ir, 
где Ir - неправильные галактИIКИ, а 80 - тип, переход" 
ный от эллиптических галактик к спиральным. 

Статистическ.и было найдено 1 = 21т,30 на квадрат.ную 
секунду дуги и, если радиус галактики до поверхностной 
яркости 26т,5 на квадратную секунду дуги считать за г, 
то k в среднем равно 2,3. Чем сложнее ст.руктура галак
тики, тем капризнее проходят .изофоты ва ней и тем гру
бее осреднения. 

В некоторых галактиках существует особенно богатое 
яркими молодыми звездами рассеянное скопление (одно 
или несколько) или группы скоплений, сопровождаемые 
иногда яркими диффузными туманностями. По светимо
сти они сравнимы с карликовыми галактиками. На них 
было обращено внимание в Бюраканской обсерватории 
<Арме.вия), была исследована их светимость и частота 
встречаемости. По предложению В. А. Амбарцумяна об
ласти с повышенным числом горячих звезд классов В и А 
стали называть О-ассоциациями. Основную массу звезд 
диска и спиралей составляет смесь звезд rлавной после
довательности, которую мы можем характеризовать лишь 

суммарной поверхностной ЯРКОСТЬЮ, спектром, цветом и 
величиной gn: L, так как индивидуальные звезды в этой 
смеси не видны даже на лучших фотографиях ('на отде
ляющем их от вас расстоянии' они слишком слабы). 

Сейчас делается много расшифровок интегрального 
спектра и цвета галакТtИК. В интегральном спе.ктре линии 
звезд одних типов замываютСоЯ наложением на них непре

рывооro спектра других 8везд: поэтому линии поглоще

ния в интегральном СПeRтре очень замыты, большинство 
их не видно. Интеноовности линий, по которым звезды
гиганты отличают от звезд-карликов тою же спектраль

ного класса, ис.кажены. Спектры для анализа должны 
быть достаточно ярки, и поэтому исследуются спектры 
ядра галактики и ближайпmх к нему частей. Больше 
всего анализируют спектры М 31 и М 32 методом подбо
ра такой смеси звезд, чтобы она удовлетворяла наffuю
даемому цвету, распределению энергии в интегральном 

спектре, относительным интенCrИВНОСТЯМ главных линий 
и определенному IIЗ наблюдений вращения значению от
ношения gn: L. Мы не будем приводить деталей, потому 

338 



'ITO выводы подобного рода пока неоднозначны. Уверен-
1111 выводится, по-видимому, JlИшь то, что В звездной сме
(:1( доминируют карJIИКИ пасса М красного цвета, 
АIIlЛОЙ светимости, но с массой не на много меньше 
солнечной. 

В ветвях М 31 и М 32, где звезды реже, выдеЛЯЮТСil 
индивидуально ярчайшие сверхгиганты - это несколЬiКО 
JlсправиJIьиыx перемеииых звезд спектральных клаооов 

A-G и менее яркие горячие голубые сверхгиганты. По
следние немногочислеииы, но придают спиральным ветвям 

голубоватый цвет. Затрудняет расшифровку еще то об
стоятельство, что сейчас, помимо деления звезд на гиган
ты и карJlИКИ, выделяют субгиганты и, кроме того, нахо
дят звезды одного спектрального класса, но с разным 

оодержаиием металлов, что проявляется в различии ин

тенсивностей линий метаиов в их спеItтрах. Ядра спи
ральных галактик и сходные с ними однородностью со

става и распределением яркости эллиптические галакти

ки не содержат сверхгигантов, но обычные красные ги
ганты с М ~ - 2т в них есть. 

Неправильные галактики мочковатого подтипа Ir 1 
богаты горячими звездами-гигантами, но они все же ме
нее ярки, чем в ветвях гигантских опиралей. Немногочис
ленные неправильные галактики подтипа Ir'lI, при непра
вильной в общем форме, не содержат горячих сверхгиган
тов, и их поверхностпая яркость более однородна. 

Диффувная материя в большом количестве наблюда
ется в неправильных и спиральных галактиках, где она 

сосредоточена в сп·иральных ветвях, и она-то вместе с 

горячими гигантами обрисовывает саиральные ветви. 
Если убрать их (они по l.racce дают мало), то останется 
сплюснутый диск звезд нижней части главной последова
тельности. Всего заметнее большие яркие диффузные ту
манности, иначе говоря, области Н 11, выделяющиеся 
наиболее четко в лучах Н... Эти туманности светятся, 
ИСПУСltая яркие линии в результате облучения их ультра
фиолетовым светом самых горячих звезд. В М 31 их обна
ружили сотни. Они дают тепловое излучение в радиодиапа
:101Iе. Система областей Н 11 при малой дисперсии по оси 
Z (перпенди.кулярно к галаКТИЧ(!i(ЖОЙ плоскости) хорошо 
обрисовывает плоскость галактики. В нашей Галактике 
ссть более тысячи малых правильно очерченных плане
тарных туманностей. В М 31 обнаружены лишь ярчай
шие из них. 
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Темная материя, не освещенная звездами мелкая кос
мичес.кая пыль, таI{же присутствует в больших количе
ствах в спиральных ветвях и внеправильных гаЛaIrти
ках. Иногда ее облака перемешаны с диффузными туман
ностями или' тянуreя ДJIинвыии волокнами вдоль СШI

ралрвых ветвей, тяготея к !их ввутревней стороне. Они 
иногда очень звачительно поглощают свет. В совокупно
сти reмвые туманности выглядят I{aK темная полоса 

вдоль экватора СИJIЬНО наклоненных ;({ нам спиральных 
галактик (рис. 87). Немного пыли встречается в галан
тиках типа 80 и даже в некоторых галаI{ТИI{ах типа Е . 
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Рис. 87. Спой пыJIu в rаnактиках, DlIДUМЫХ с ребра. 

. . ; 

Облака космической IIЫJlИ иногда ярко освещены звезда
ми-гигантами, и тогда наблюдаются KaI{ светлые диффуз
ные туманности. 

Новые возможности открыло наблюдение радиометода
ми невидимых газов, в первую очередь, нейтраJIЬНОГО во
дорода Н 1 в его линии излучения Л = 21 си и иолеlСУ
лярного водорода, о существовании IЮТОРОГО и не подо

зревали раньше. Радионаблюдения позволяют. определить 
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"'11: суммарное излучение Н 1 в названной линии для 
J\'I,ЮIШХ или маленьких галактик, так и детали его рас-

1II11':\сления по видимой поверхности галактики. КОЛИЧА
С' I 111) Н 1 вычисляеreя по мощности его излучения с дан
IIoil площади. TaI( ВЫJreНИЛОСЬ, что масса Н 1 во много 
!,"а больше светящейся массы водорода в областях Н 11. 
II .. iiтральпыЙ водород составляет, таким образом, замет
IIУЮ долю iобщей массы галактики, создаваемой звездами. 
11 l'алаКТИIШХ типа Е его либо нет, либо мало, в спираль
IlblX же его содержание растет от ранних типов Sa, через 
'1'[11[ Sb к поздним типам Sc и к неправильным; по массе 
4'1"0 бывает до 10% и даже более, что позволяет, пользу
'1(:1. полученной корреляцией, по измеренной массе всего 
11 1 оценить полную массу галактики. Максимум концен
'1 рации Н 1 приходится на внешние части видимых спи
pa:IbHMx ветвей, а по радиусу он прослеживается за пре
l\tJЛЫ галактик, видимые на лучших фотографиях и в 
IIЛОСКООТИ их экватора, и по обе стороны от него, так что 
I'алактика со всем ее содержимым, можно сказать, погру

;I\спа в облако Н 1. Но это не просто облако. Так назы
lIаемый апертурный синтеа позволяет видеть его струк
туру .и сравнивать ее с видимой оптически структурой 
I'а;rактики. В общем, спиральные ветви прослеживают
('Н JI В Н 1, но не вполне совпадают со звездными 
IICТВЯМИ. 

Радиоастрономически можно точно определить не толь
IЮ лучевую скорость системы как целого, о чем мы уже 

Уllоминали, но и получать кривые лучевых скоростей вра
ЩNШЯ, прослеживая пх точнее и дальше от центра, чем 

:lТО удается по оптичеСIШМ спектрограммам. 

Молекулярный водород На встречается в количествах 
01' 0,1 до 10 по отношению к Н 1. 

В последние годы по радиолиниям в галактиках об
lIаружеиы межзвездные молекулы ОН, СО и другие. 

Сравнивая относительные инт&нсивности линий в 
спектрах звезд одинаковой светимости и спектрального 
Iшасса и относительные интенсивности ярIШХ линий в 
спектрах газовых туманностей разных систем, давно пы
тались выяснить, есть ли между этими объектами хими
'IССIше различия, быть может, укавывающие на различ
ные начальные условия их образования. Сравниваюreя и 
I!Х диаграммы светимость - цвет. Ван ден Берг к 1974 г., 
IIJ.шолнив такие сравнения и просуммировав полученные 

рсзультаты, пришел к двум выводам: 
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1. Между галактиками есть несомненные разлиЧ'Ия 
в химическом составе. 

2. Существует градиент химического состава внутри 
отдельных галактик. Галактики с большей средней плот
ностью содержат больше иеталлов, а внутри галактик об
ласти с большей звездной плотностью содержат больше 
металлов в ее объектах. 

По мнению автора данной главы выводы эти еще 
не очень убедительны и не могут СЧIlтаться окончатель
ными. В данных нередко встречаIOТСЯ противоречия, 
и материала для такнх обобщеН'Ий еще маловато. 

§ 5. Строение 11 свойства галактJШ 

Выше иы уже осветили ряд относящихся сюда вопросов, 
но надо добавить еще многое. 

Форма спиральных ветвей, как оказалось, хорошо со
ответ.ствует логарифмической СПllраJIИ 

r = ro ехр (ха), 

где а = лер : 180 и х = ctg J.L, или 

Ig r = 19 ro + схер, 
11: 

где с = 1801ge = 0,00758. 
Здесь J.L - характеристический угол иежду радиу.сом

вектором то'Ши спирали и касательной к ней. Конечно, 
тут имеется ввиду истинная форма ветвей в их плоско
сти, а не форма, искаженная проокциеЙ. В среднем 
J.L = 730 и варьирует в пределах 54-860. Первое эначе
ние соответствует широко рас.крытыи ветвям, второе от

ПОСится К спиралям, приближающимся к ОRpужности. 
Бывает, что ветви имеют несколько раЗJIичные формы. 

Встречаются галактики с тремя-четырьмя ветвями и та
кие, у которых есть ветви внутренние и внешние, ·или 

«многорукавные». Вернее скагать, у последних ветви не 
сплошные, а сос/тоят из дуг, не связа!llНЫХ друг с другом. 

Двух- И даже трехъярусные спиральные галактики, 
обнаруженные автором (как NGC 1068>, свидетельствуют 
о сложности этих явлений природы. Еще ранее Хаббл 
обнаружил, что есть галактики с «переКJIадиной»
по-английски «бар»,- в центре которой находится их 
ядро,. а спиральные ветви отходят от концов бара, но есть 
и такие, в tI(ОТОРЫХ ветви отходят от середины бара; поо-
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,"",,"IJO нредставляют ТРУДНОСТЬ для теории, СЧlIтающеii 
IIII'ГJIИ «истечением» из бара. Обнаружено течение газа от 
Il/{flll вдоль бара со скоростями до 100 км/с. В области 
С'"'' ральных ветвей, как показал автор, в БОЛЪПIинстве 
С'Jlу'шев вращеНIIе близко к твердотеЛЬНОl\lУ, и точка пе-
1"'I'иба на кривой вращения находится там, где ветви уже 
'IН прослеживаются, хотя свечение системы тяиется еще 

ДII.fJСIШ. Передко ветви отходят не от бара, а от перифе-
1"1l{ Iюльца, для которого бар является диаметром. 

Много дебатов вызывал вопрос о направлении враще
IIIТЯ галактик - идет ли оно так, что ветви при ЭТОl\1 

(сllOлочатся» или, наоборот, «разматываютсЯ». Это важно 
ДJIЯ теории их происхождения. Острота вопроса сглади
mюь, когда автор наС'l'Oящей главы обнаружил галактпки. 
"меющие одновременно ветви противоположных направ

JIСIIИЙ, т. е. одни «волочащиеся», другие «ра03матываю
щиеся». Если вращение почти твердотельно, то нет по
мех для возникновения ветвей любой формы. 

Хаббл ввел обозначения для простых ооиралей - 8, 
для «пересеченных спиралей» (с баром) - 8В. ДЛЯ про
межуточных форм (очень КОРОТ.RиЙ бар) вводились 060-
:шачеН'Ия 8АВ или другие. Пеправильные галактики он 
()бозначал через 1 или Ir, но, как мы уже отмечали, су
ществует две их разновидности. Эллиптические галактики 
110 Хабблу обозпачаюТiCЯ буквой Е с прибавлением цифры 
от 1 до 7, которая ука03ывает степень сжатия, определяе
мую отношением 

10(а - Ь) : а, 
"де а и Ь - видимые диаметры (обычно искаженные для 
нас проекциеЙ). Потом он нашел «линзовидные» галак
ТИIiИ с «балджем» (большим ядром), окруженным диском, 
n котором с.пиралеЙ нет. Он их обозначил 80. Дальней
шие наблюдения показали, что классифиkация Хаббла 
Jle отражает всего многообразия существующих форм и 
свойств галактик, и было предложено несколько других 
Jшассификаций, еще быстрее «отстававших от жизни», 
н мы на них останавливаться почти не будем. 

Хаббл ввел еще следующие важные дополнения. Сей
ЧI\С им приходится придавать другой, более глубокий 
смысл, чем предполагал Хаббл. Аморфные, бесструктур
ные спиральные ветви, не содержащие сверхгигантов и 

(,едные газом, отмечаются пристав:кой а (8а). Очень RJlОЧ
Iюватые ветви с множеством горячих звезд-гигантов и 60-
,'атые газовыми туманностями - приставкой с(8с), а спи-
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рали промежуточного вида от:иечаются приставкой blSbl. 
Такова М 31 (Sbl, а М 33 есть Sc. Наша -Галакти·ка может 
относиться к Т1Шу Sbc - проиежуточная спираль. У Sc 
ядра ЗВ'аЧ'Ительно меньше, чеи у Sb. Но у Sa, вопреI(И 
инению Хаббла, они бывают разныии. 

После иногих попыток теоретически объяснить суще
ствование спиральных галактик при наличии не строго 

твердотельного вращения очень популярной стала тео
рия, основы которой заложили Лин и Шу в 60-е годы. 

Выше было сказано, что попытки установить пропор
цию разных звезд в галактиках из анализа опеI(ТРОВ 

предпринииались пока лишь для немногих ближайших 
крупных объектов и только для их центральной яркой 
части. Косвенныи образои о иере участия горячих )IQЛО
дЫХ звезд в обще)1 излучении иожно судить по показате
ляи цвета.....,. разностям ЯРIЮСТИ в красных R, виэуаль
пых У, фотографических (синих) лучах В и в ультрафио
летовы:х лучах и. По Вокулеру средние показатели цвета 
460 галактик указывают на проrpесс'Ивное усиление уль
трафиолетового излучения в следующих последователь
ностях: 

B-V 
U-V 

Е 80 

0,92 0,92 
0,50 0,48 

За 

0,82 
0,28 

8Ь 

0,81 
0,27 

8Ьо 

0,63 
-0,02 

80 IrI 

(0,50) 0,50 
(-0,12) (-0,20) 

(показатели цвета здесь исправлены за искажепие цве
тов, вносииое избиратеЛЬНЫ)1 поглощением света в меж
звездной пыли). 

Слой, в котором сконцентрирована пылевая компонен
та (диффузная и коипонента, сконцентрированная в обла
ках), газо-пылевые и чисто газовые диффузные туианно-.' 
сти и горячие звезды, в среднеи ииеет ТОJIIЦипу около 

200 ки, что иАло в сравнении с толщиной балджа гаЛaI(
тик типа 80, Sa и 8Ь, особенно, если учитывать толщину 
всей сферичоокой КОШ10ненты. Планетарные туманности 
и вспыхивающие новые звезды образуют проиежуточную 
систему с иеньшей концентрацией !( экваториальной пло
скости и с большой дисперсией скоростей относительно 
скоростей, об~ЛОВJIенпых их участие и в общем враще
нии галактики. 

В Магеллановых Облаках можно фотоиетрически и 
колориметричеClRИ ИCCJIедовать многочисленные перемен

ные звезды, особепво цефеиды, спектрально изучать звез
ды-гиганты, в частlЮCти звезды типа Вольфа - Райе 
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(С' JlрlШМII полосюlИ В спектре), диффузные туманности 
11 J/fI'Jайшпе из планетарных туманностей. 

Большой ИIlтерес представляет знание того, как га
JIIII,1'lIКИ распределяются по светимостям, что в некотороН 

С' г('пени отражает их распределение и по массе, так как 

111))1 одинаковом составе 'входящих в них звезд масса 
lI(юпорциональна светимости. Это положение более оп
рапдаlЮ для однотипных галаI(ТИК, в особенности для 
а:I.ШПТИЧеских, у которых нет большого' различия ни в 
с· ... руктуре, ни в цвете. Но сперва пытались получить об
Щ~'IO картину для всех типов галактик вместе, 'и тогда 

Iillаалось, что карликовых галактик с абсолютной веЛII
'IIШОЙ М = - 16т и меньше мало. Но потом открыли до
lIo;IbHO много очень слабых и мел!шх галактик в окрест
IIОСТЯХ нашей Галактики. Многие из них настолыtо 
I,азрежены (как галактИlКИ типа Скульптора, или иначе 
щарликовые сфероидальные»), что на снимках с исполь
:юванием мощных телескопов выглядят !taK легкое помут
нение на HeгaТIIBHoM снимке фона неба. Так как подоб
ные объекты' уже на таком расстоянии от нас, на каком 
lIаходятоя спирали М 31 и М 33, еле-еле видны, то Цвик
I\И считал, что их везде не меньше, чем в паших окрест

IIOСТЯХ, их .размер и светимость «сходят на пет», а число 

IIсе возрастает. Это, пожалуй, !(райнее мнение, так как 
1I033-IОЖНО, что около нас случайно оказалось много кар
JllIKOBblX галактик. Все же находимый ранее максимум 
"(}солютной величины у галактик, примерно равный 
-Нт или -16т, следует существенно сдвинуть в сторо
ну веJrИЧИН, характерных для мелких галактик, Во всяком 
СJlучае в скоплениях галактик (где они гораздо многочис
.аенпее на единице площади) видно больше таких галак
TIIК, чем галактик фона. Число первых, начиная от яр
IlайriIих, поднимается неуклонно до тех, которые на 7т 

(:,'шбее. В больших СIЮплениях ярчайшая галактика име
ет обычно М = - 21т, а значит, в сжоплении рост числа 
1'I\;Iак'1'ИК (по Кlрайней мере карликовых), например с 
11/ = -14т, продолжается. 

В каталоге Вокулера, содержащем 1528 галактик, пол
HO~I дО 13-й видимой величины в объеме радиуСОl\1 до 
t/ l\Iпс и до Мфrр = -15т, распределение галактик по ти
IIЮI (в %) таково: 

Е 80 Все 8 Все Ir пеку.п. 

13,0 21,5 61,1 3,4 0,9 
т. е. спиральные являются преобладающими, но в скоп-
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леНlIЯХ СJIЛЬНО преобладают Е и SO, а среди га:IaJ{ТJШ 
слабее, че:и с Мфrр = -15"', спиралей очень мало. 

PIIC. 88. Э:I.;:щптичеСR811 rал8RТИRа М 87 С ее шаровыми СRОПJIеНИI1МП. 

ПРОС'11ранственную структуру галактик типов Е и SO 
можно узнать, вычисляя пространствепные плотности в 

функции радиуса из результатов точной фотометрии их 
поверхностной ЯРI<ОСТИ (рис. 88). ЯрНОСТЬ, измеренная в 
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,,"'шах вдоль видимого радиуса, создается излучением 

III'('Х звезд, лежащих на луче нашего зрения - на хордах 

"фl'роида. От яркости в проекции можно перейти при 
~'I'JIOВИИ наличия центральной симметрии к объемной 
"РIШСТИ. ДЛЯ галаКТИIШ NGC 3379 получалась, например, 
"I'lIтральная плотность 400!Vle/пс3, полная масса до 
" .: 100" 1,0·1011 9nф И 9nlL = 9. Вообще у галакти;к типа 
1': среднее значение 'JJtIL дЛЯ смеси их звезд, не наблю
;(1I0МЫХ ипдивидуально, варьирует от 10 до 40. В нпх 
"lIогда наблюдается подобие ядер разного размера, но не 
С' !'Оль четких, каи в спиральных галаl(тиках. 

У спиральных галаКТIIК ядра очень разнообразны по 
относительным размерам, по в общем у галактик 8Ь в 
1,I.!IlTpe есть большой балдж, а в нем RpoX'OTHoe ядро, 
~. галактик 8с ядра небольшие, а у галактик 8а ядра 
"ывают и большие и малые, вопреки прежним наблюде
II\1ЯМ Хаббла. Очень малые, самые внутренние ядрышки 
\1 ы предложили называть керном. Б. А. Воронцовым
Ilсльяминовым был СОС'1'авлен каталог свойств 173 ядер 
оТ 80 до 8d (тип с крайней клочковатостью ветвей). 
11 общем, с ростом светимости всей галактики (абсолют
щ\я веJrИчина М.,.) растет внутри одного типа и свети
~tOсть ядра (абсолютная величина М.) 

М. =а+1,5Мn• 

В больших галактиках М... варьирует от - 15'" до 
-19"'. Величина а зависит от типа галактики. Удельные 

Clr;"еиные светимости ядер, выраженные в светимостях 
Солнца на 1 пса, лежат в пределах 0,2-28. Массы же 
с'еми ядер, более точно определенные по их вращению, 
lIарьируют от 4 ·108 до 1 ·1011 !Vle. 

Керн М 31, возможно, типичен для больших onиралей 
(у далеких керпы ненаблюдаемы). В самом центре его све
тю(ооть составляет 106 СОЛН8'Чных на 1 псЗ, а при удале
IIIШ от центра быстро J;lадает и при r = 100 пе она в 
1000 раз меньше. Со страТОСI(опа вне атмосферы диаметр 
I;срна определен в 1" ,6. Поразительно его автономное 
11 (Iащение, не связанное с вращением диска, у которого 

,lllшейная скорость около центра должна быть около О. 
11 1974 г. 'У'окер нашел, что скорость вращения ядра 
растет от О до 104 KM/e до расстояния r = 1" ,9, а затем 
'laдает как 1/"Vr. Он считал диаметр керна равным 
1" ,55, т. е. 5,2 пс, период вращения - 3 ·1OS лет и 'JJt = 
: 1,6 ·1OS!Vle. Есть и вторая аномалия: после минимума 
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СIЮрОСТИ вращенин в 20 ю4./с па рассroяшш r= 1',2 
дальше идет уже тривиаJIЬная кривая вращения внутрен

пеи части спиральных ветвей. С дрyroй стороны, в саl\IOИ 
l(ерпе есть дисперсия скоростей ± 20 IШ/С. 

РадиОВ3Л)"lевие. СПИрaJIЬные галакТИltи с водородом 
дают нориальное радиоизлучение (помимо излучения ra
зов в таких линиях, как 1. = 21 см). Радиоизлучепие нор
мальных галактик затрудпепо малой плотностью потоков 
от них порядка 10-27 Вт· :м:-2 . Гц-I и менее. (Радиогалаl<
тики будут расс)ютрепы отдеJIЬпоJ Мощность радиоизлу
чения, приходящего к пам от объекта, определяется че
рез плотпость радиопотока р .. : 

mп = - 53,45 - 2,51g Е". 

Здесь коэффицnепт - 53,45 взнт УСЛОВПО. РаДИОИНДСl\С 

RI =mR-mфгр 

характеризует мощность ПОТОltа р .. в сравнепии с излу
чением в оптичеСlЮЙ области. 

Общее радиоизлучение складывается из теплового и 
синхротронного, возникающего при торможении реляти
ВИСТСКИХ электронов в маГНIIТПОМ поле. 

Тепловое излучение, обусловленное областнМ'И Н П, 
зависит от количества ионизованного водо-рода, а доля 
еro убывает от неправиJIЬНЫХ галактик к спираЛЬНЫ)f 
(Sc - Sa). Нетепловое радиоизлучение меняется пропор
ционально """ где (Х - спектраJIЬВblЙ радиоиндекс. Части
цы с большими энергиями, дающие при торможении син
хротронное излучение в Галактике, состоят из КОС:\Пlче
ских лучей, удерживаемых в ней магнитным полем. 

Приведем два примера частных радиообзоров. 1\эз
велл и Виллс сопоставляли Кэмбриджский каталог радио
источников 4С с 22 900 галактиками Московского катало
га МКГ и с 13000 галактик из каталога ЦВПIШИ. 
164 источника радиоизлучения совпали с 232" галакти
ками МКГ, тогда как при случайном совпадении БЫJJO 
бы совпадение с 116 галактиками. Отсюда было сделано 
заIшючение, что источниками радиоизлучения являются 
галактики с потоком ;;;;;'1028.& Вт· см-2 • Гц-I . ср-I (при 
данной чувствительности приемника) . 

Советский радиоастроном Г. М. Товмасян на большю{ 
радиотелес.копе Паркс (Австралия) исследовал 98 галан
тик типа SB и обнаружил на частоте v = 1410 МГц ра
диоизлучение у 21 из них. Источники' радиои'злучепия 
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Ш'lIьше самих галаКlIИК и совпадают с их видимым или 

Jlредполагаемым ядром. t:ильны~ эмиссионные линии в 
снектре есть при этом у немпогих. Товuасян и другие 
радиоастрономы исследовали на разных радиочастотах 

огромное КОJШчество известных разнообразных галаltтик, 
отобранных по каким-либо специальным признакам. 
В одних галактиках радиоизлучепие исходит от цент
раJIЬНОЙ области (ядра?), в ДРУГIIХ - от их ПЛОСКОЙ KOM~ 
попенты (звездногазового диска). TOJIЬKO путем подобных 
сопоставлений можно подойти к пониманию происхожде
пия раДИОИ8JIYЧения галактик и к знанию их ЭВОJIЮции. 

§ 6. Миоrooбрааие галактик 

ПервоначаJIЬВJaЯ массификация Хаббла учитывала лишь 
внепmюю форму галактик: Sa, Sb, Sc и Ir, к которым он 
сам и другие добавили Sd- с крайней мочковатостью и 
SО-форму, промежуточвую между Е и S, а также разно
видность с баром в центре SB и с малым баром SAB. 

Карликовые галактики - сферические тииа СКУЛЬ1Iто
ра, очень разреженные по структуре и входящим в них. 

типам звезд,- близки к эллиnтичесжим и 'обозначения 
еще не получили. Обозначение dE (карликовые Е) может 
отпоситься и к компактным карликам Е, которые в боль
шом количестве встречаются в скоплениях. Есть довольно 
разреженные галактики типа Е, реэко отличные от «нор
lШЛЬНЫХ» Е, и есть плотные карлики, все же не сравни
)Ible со сферическими типа СКУЛЬiIIтора. 

Автор и (нс<заВИСИ1{О от него) Цвикки (в США) обна
ружили множество «компактных» галактик со CTOJIЬ 

яркой основной частью и со столь резким спадом Я'рко
сти К краю, что в мелком масштабе они неотличимы на 
фотографиях от изображений звезд. В МКГ они обозна
чаюllCЯ N. Вместе с тем они встречаюllCЯ среди галактик 
разных типов Хаббла. 

Автором же были обнаружены некоторые эллиптиче
Сltие галактики, может быть, всегда являющиеся тесными 
},расноватыми СlIстемами высокой светимости, окружен
ные обширным ореолом. Морган в США обозначил их 
сО, и в зарубежных странах ему стали приписывать их. 
обнаружение. Они бывают· обычно ярчайшими в скопле
пиях галактик. 

Были пожелания выделить в особый масс спираль
ные галакmки, предположительно бедные водородом. 
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Выделяют галактики с аномально ярким ультрафиоле
товым концом спектра, открытые сначала Аро в Мексике, 
а затем найденные в большом числе Б. Е. Маркаряном 
в Армении; их называют по фамилиям этих лиц. Они не 
составляют какой-либо особый класс, ОТJLИчный от опи
санных выше. 

Сейфертом в США в 1944 г. было обнаружено, что 
в спектрах некоторых спиральных галактик, имеющих 

яркие звездоподобные на вид ядра, видны яркие полосы, 
говорящие о выбросе газов из ядра со скоростями поряд
ка тысяч км/с. Они не имеют особых обозначений. Их 
исследуют теперь очень интенсивно, в частности в СССР 
(А. М. Черепащук, Э. А. Ди6ай, В. Ф. Есипов, В. М. Лю
ТЫЙ, Э. к. Деюreюк и другие). 

В 1958 г. автор настоящей главы обнаружил сущест
вование «взаимодействующих галактик», как он их на
звал; 1200 их описано в МКГ. Это тесные пары и их 
группы с иокажением формы, с переМЫЧRами, хвоста
ми и т. [1. 

Радиогалактиками называют особенно сильно излу
чающие в радиодиапазоне rалактики. Граница их услов
на. Общего обозначения для них нет, но, когда радио га
лактики еще не были отождествлены ос галаItтикаМII, JlХ 
называли, например, так: Дева А, Центавр А (они были 
впервые открыты в данных созвездиях), но I1Х немного. 
РадиоисточRИК Кассиопея А относится, однако, к остат
ку сверхновой звезды внутри нашей Галактики. 

Квазары, ПРИ'рода которых все еще не ясна,- это 
звездообразные очень далекие радиоисточники, позднее 
отождествленные с крайне далекими объектами - пред
положительно из категории галактик. Квазарами называ
ют объекты звездообразного вида со слабым радиоизлу
чением или без него. В частности, к ним ОТНОСЯ1lCЯ Ла
цертиды - объекты, подобные BL Lacertae (Ящерицы), 
Iшторые раньше наблюдались I{aK II&правильные перемен
ные звезды с непрерывным спектром (почти без линий). 
Этим перечисление разных видов галактик еще lIе исчер
пывАется. Рассмотрим некоторые из них подробнее. 

Галактик)) Сейферта, открытые в 1943 г. в количестве 
около десятка, имеют два тmпа. В типе 1 разрешенные 
.линии имеют очень большую ширину, соответствующую 
скоростям движения газа порядка несколышх тысяч ю.r/ с. 
Линии эти совпадают с линиями спектров планетарных 
туманностей. В типе П запрещенные и Iразрешенные ли-
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11111[ одинаковы и соответствуют скоростям порядка не

С'IЮЛЫШХ сотен км/ с. Запрещенные линии возникают 
1111 внешних зонах, где плотность газа мала, а расстояние 

;10 ИСТОЧНИI{а ионизации значительно. В зоне свечения 
:llIпрещенных линий электронная плотность порядка 

, IOJ -10-6 см-а, масса газа - 102-103~, тогда как в зоне 
сшечепия разрешенных линий nе ~ 109 см-а, и масса газа 
IlOрядка 109Лф• 

Ядра многих галактик Сейферта обнаруживают непра
lIильные колебания блеска и цвета, которые в течение 
r.шогих лет измерял фотоэлектрическим методом В. М. Лю
'I'ЫЙ на Крымской станции r АИШ. Многие из ядер га
JНl.К1\ИК Сейферта являются радио источниками от очень 
СIIЛЬНЫХ (Персей А или NGC 1275) до едва себя прояв
JШЮЩИХ. Радиоизлучение их, вероятно, рекуррентно и 
пшже переменно. А. М. Черепащук открыл и исследовал 
IIсременность яркости линий в их спектрах, что указы
IlaeT на нестационарНОСТ:J> истечения газа. Наблюдается 
I[ рентгеновское излучение ядер. Иногда немного меняют
ся профили спектральных линий. 

На протяжении четверти века известны были только 
те галактики этоrо рода, которые обнаружил и подробно 
описал Сейферт. Через 15 лет после 1948 г. автор данной 
главы призвал к изучению этих не забытых, но больше 
нпкем не изучавшихся объектов. Он указал на огромность 
l[звергае)IOЙ ими газовой массы и важность изучения этих 
«активных ядер» Сих так назвали) для понимания эволю-
1\1111 галактик, и в 6D-x годах наблюдатели буквально на·· 
iiросил.ись на них. С конца 60-х годов в Бюракапе 
Б. Е. Маркаряном были начаты с объективной призмой 
СllстематичеСI{ие поиски голубых галантик, вернее, га
~актик с избытком излучения в фиолетовой ·облас1\И спек
тра. Исследование их со щелевым спектрографом на 
125-сантиметровом: рефлекторе Крымской станции r АИШ 
(в основном В, Ф. Есиповыи, Э. А. Дибаем и М. А. Ара
"еляном) помогло довести число известных галактик 
тппа Сейферта до ста с лишним, преимущественно за 
счет слабых, далеких объектов. Те же астрономы вместе 
с Хачикяном (в БюраI{ане), В. И. ПРОIlИКОМ (на Крыи
СIЮЙ· астрофизической обсерватории) и другими (в Алма
Ате) на отечоотвенных и зарубежных обсерваториях де
тально исследовали спектры более ярких объектов. 

Сейфертовские галактики составляют меньше Р/2% 
от обычных спиралъных l'aлактик. 'у нас и за рубежом 
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строятся физические модели отдельпых ядер галаКТИIС 
'Такого типа. Из наблюденпй вычисляют элеl{троппые и 
ООЩllе плотности, массы выброшенных газов п т. д., 110 

мы еще далеI(И от пониман·ия причины явлений и I1Х 
особенностей в этих объектах. Выброс газа в периоды 
.активности IIIРОИСХОДИТ п струями И в форме облаков пз 
областей порядка сотен парсек диаметром вокруг ядра. 
В течение этих периодов из ядра выбрасывается в ре
зультате каких-то процессов масса порядка 105-107 9Лэ• 
Сложные, иногда мепяющиеся про фили широких линпи 
В спектрах сейфертовских галактик определяют присут
ствие облаков, выброшенных, очевидно, с разными ско
ростяии, .а, может быть, и в разных НШlравлениях. Раз
личия в скоростях выброса составляют 100 ки/с и 
больше. 

Спектры сейфертовского типа обнаружены п у ряда 
радиогалактик. Так, Персей А есть радиоядро NGC 127;') 
тлавной галактики в скопленlШ IJерсея и имеет типпчный 
сейфертовский спектр. Такие галактики Иl>lеют голубова
'Тые одра (отрицательпые показатели цвета), и ПОЭТЮIУ 
к сейфертовским надо отнести довольно много слабых 
{(голу6ых» галаI(ТИК, обнаруженных В. Е. МаркаРЯПЮI. 
(Цвет некоторых «голубых» галактик об~ЛОВJIен паЛII-

о 

чием яркого дублета [Q Н] 3727-3729 А в ооектре, соз
.даваемого большим количеством диффузных туманностей 
в галактиках неправильного типа Ir 1'> Но в сейфертов
ских галаКТl'ках повышенное ультрафиолетовое излуче
ние, вероятно, имеет синхротронную природу и испуска

ется, по-видимоиу, очень горячим веществом, содержащим 

релятивистские электроны. Это шщтверждается наличием 
синхротронного радиоизлучения. Некоторые такие ядра 
испускают и рентгеновские лучи. Отличаются Ядlра галан
'Тик Сейферта от обычных и сильным инфракрасным пз
лучеиием из обширной области. Скорее всего оно исходит 
из пылевой оболочки, нагретой ядром. 

Слабые эмиссионные линии в спектре NGC 4151 па
блюдаются на раССТОЯIIИИ до 25 пс от центра, по Iштеп
сивная их часть относится к области разм8ipОМ 10 пс, 
выделяющей эруптивное ядро с видимым диаметром 
-()" ,20, измеренным вне земной атмосферы, где телесiЮПlI
ческому разрешению пе препяl'CТВУЮТ воздушные тече

ния. ,Широкие линии водорода и разрешенные линип дру
тих элементов возникают в более плотных волокнах с 
электронной плотностью порядка 10' съг', а запрещен-
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Ilble .линии - в бо.пее обширной и бо.пее разрежен
ной среде (n."" 10' см-а) массой в десятки - тысяч масс 
(:о.л~ца. Вероятно, в малом и плотном эруптивном ядре 
много горячих звезд, но их линии поглощения маски

I'УЮТСЯ СИJIЬным непрерыввым спектром и яркими .пини

'IМИ газов. 

От сейфертовских гапактик с очень широкими линия
IItи в их спектрах и, следовательно, с огромной скоростью 
lIыбрасываемых газов, есть переход к спиральным галак
тикам с мевьmей шириной ярких линий и без ко.пебавиi 
блеска, что также говорит в пользу непродолжительности 
атих стадий и.пи их рекуррентвости. А. В. Засов, В. М. Лю
тый и Э. А. Дибай предполагают, что стадия активности 
Iщра свойственна не всем спиральным галактикам, 
а лишь некоторым, имеющим определенные особенности. 
Мы к ЭТО)IУ выводу приеоедивяемся. Вообще, открытие 
liольшого разнообраоЗИЯ среди галактик заставпяет нас 
нзучать их подробнее, а именно, пытатьcm выяснить, есть 
J(и между ними свягь u не отражает .ли она эво.пюцию 
некоторых и.пи даже 'ВСех галакТЙк. Выше мы отметИJIИ, 
'IТО -уменьшаюЩ8ЯСЯ 1JP нуля интенсивность эмиосиовиых 
линий в спектрах ядер, J1ВlIяющаяся мерой выброса :или 
истечения газов из 1IИх, мерой их активности, наблюда
ется даже в таких нормапьвых галактиках, как М 31, 
у которых есть, как мы roвори.пи, быстро вращающийся 
очень мaJIЫЙ керн, во газа в вем очень мало, и он выде
ляется медленно. 

В38lDlодеlстврощве гamumпcи. В 1958 г., испоJIыtяя 
на'чавmий публиковаться Паломарский атлас неба, спя
тый в двух цветах и оостоящий из девяти сотен JIИстов 
60 Х 60 в каждом цвете, Б. А. Вороiщов-Вельямипов при
Ilлек внимание к распространенности явления видимого 

IIзаимодействия галактик. Взаимодействием охвачено от 
!) до 10% всех систем, т. е. это не случайное, редкое яв
ление, а заковомерность, J«>Торую нельзя .игнорировать, 

желая повять эво.пюцию галактик. Взаимодействие гa~ 
Jlактик ОТJIИ1Iает валичие видимых искажений обычных 
форм компонент: встречаются разные отростки, соединяю
щие их перемычки, ХJ!Oсты, которые иногда намного 

длиннее самих галактик. Реже встречаются тесные груп
IIЫ (гнезда) ИJIИ цепочки галактик, расположенвые в ли
нию и контактирующие друг с другом, причем все они 

1JогружеИЬ1 в свой общий светJlЩИiЮя туман. Состоит ли 
IIOCJIедвий из гага или из звезд - подлежит исмедова-
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нию В конкретных случаJIX. Известно было только нали
чие взаимного тяготения, вызывающего орбитальное ДВII
жение КОШlонент, не наблюдa.nшееся, впрочем, вследст
вие огромной длительности периодов обращения. Часто 
в физической связи компонент нет уверенности. Близость 
величин красных смещений устанавливается с iПогрешно-; 
стью, в действительности не превосходящей 100 км/с,1 
а пекулярные лучевые скорости галактик в скоплениях' 
часто превосходят 1000 км/с, так что на самом деле та
кие галактики могут быть не связаны; наличие же у них, 
скажем, хвостов, направленных в противоположные сто

роны, или перемычек между ними устраняет все сомне

ния в наличии физической связи кюшонент. 
В. г. Метлов показал, что в результате возможного 

дина:мического трения широкая группа галактик может 

Рис. 89, а, б. Система l\{ 51. (Изображеиия: их взаимно зеркальное.). 

сжаться в меньший объем, но это может объяснить лишь i 
около 10% от числа обнаруженных тесных гнезд. I 

Распространеиие ЭВМ, позволяющих изображать на 
экране изменение в заданном расположении гравитирую- I 

щих частиц, движущихея задавиым образом, дало воз-' 
можность Тумре и АРугим получить в последнее десяти
л~т.ие картины моделей, сходных с действительными кон
кретвьrм:и системами, предположив наличие взаимных 

приJIИВОВ. Их сходство сильно ослабевает, если ввести' 
в модель существующую в природе дисперсию скоростей ; 
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частиц (звезд) и учесть их взаимное тяготение, КОТОРЫ:\1 
для упрощения расчетов в моделях пренебрегали (рис. 89). 
Приливные взаимодействия между БJШЗКИ:м.и галактика
ми должны существовать, но прИJIИВНОЙ модели .для ими
тации ряда наблюдаемых форм совершенно недостаточно, 
как признали Тумре 11 другие авторы. Так, например, 
в одной паре галактик существуют две параJIJIелыlыe друг 
другу перемычки, крайне тонкие при длине до 100 000 пс 
и т. п. Возможно, что в процессах взаимодействия участ
вуют магнитные силы или явления, еще неизвестные и 

связанные с огромностью взаимодействующих масс и со 
свойствами пространства вокруг них. Моделирование про
цессов на Солнце, в газовых туманност-ях и в кометах 
оставалось неудачньtМ до тех пор, пока не было обнару
жено неизвестное ранее явление - поведение ионизован

ного газа в магнитном поле. Изучение его привело к соз
данию },[агнитогазодинамики. Яркими примерами сложно
сти взаимодействия и противоречий с приливной теорией, 
в принципе правилыюй, но не универсальной, слУжат 
даже пары галактик, приведе1l1lЫе на рис. 90. 

На рис. 91 показана цепочка галактик vv 172 (сим
волом vv обозначают взаимодействующие галактики, уве
личенные фотографии которых помещены в двух част-ях 
Атласа взаимодействующих галактик, составленных в 
1958 и 1977 годах Б. А. Вороицовым-Вельяминовым). 
Бербиджи и Хоп в 1963 г. высказались о первой части 
этого атласа так: «Внегалактические иооледования фоку
сировались на правильИ!lX спиральных и эллиптических 

галактиках. Хаббл поместил в категорию "неправиль'НЬ1Х" 
все галактихи, которые не удовлетворяли его фундамен
тальной классификационной схеме... Новая линИя иссле
дований открылась с опубликованием Б. А. Воронцовым
Вельяминовым его "Атласа взаимодействующих галак
тих". R сожале:в.ию, открытые вскоре" квазары, а также 
сейфертовские и радиогалактики отвлекли виимание на
бmoдателей, а успех моделей тукре создал ложное впе
чатление, что взаимодействующие галактики есть простое 
следствие приливов, не стоящее дальнейшего изу
чения.)) 

Последние roДЫ, ПОJIЬ3уясь вступившим в строй 6-мет
ровым рефлектором, астрономы Специальной астрофизи
ческой обсерватории (САО) 11 ГАИШ совместно ведут 
спектральные исследования - в основном определеНоИе 

лучевых скоростей и свеТIDIОСТИ взаимодействующих 
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галактик. Получен' ряД НОВЫХ ВЫВОДОВ. В частности, оказа
лось, что гнезда и цепочки галактик являются объектами 
преимущественно 'наивысших светимостей. Дисперсия 
скоростей йх членов о.казалась неожиданно мапой - в 

. среднем около 250 км/е. 
Изучение ВВllим:одействующих систем еоздало у авто

ра впечатление, ЧТО' в них происходит процесс фрагмен
тации крупных' обравований на более мелItИе, о чем мы 
скажем дапъmе. 

В некоторых парах или небольших группах гаМI(ТИК 
с членами, видимыми очень близко друг к другу, иногда 

PIIC. 91. ЦеПОЧRа rалактик VV 172. 

обнаруживался член с резко отличной СIЮРОСТЬЮ% при 
которой он не мог бы оотаваться в группе. Возникает во
прос: если этот объект деiiствительно обладает скороотью, 
более че11 на 1000 км/с отличающейся от средних скоро
стей в гравитационно связанной группе, то как мог один 
из ее членов приобрести столь отличную Сl<ОрОСТЬ, да 
еще за короткое время, ПОСIЮЛЬКУ МЫ его наблюдаем в 
составе группы? Можно также предположить, что этот 
объеI<Т JlИшь случайно проектируется вблизи группы, 
в действитеЛЬНОСТll находится очень далеко от нее 11 не 
имеет к ней отношения. Подсчеты обычно дают очень 
малую вероятность таIЮЙ случайной проекции. 

К реБОрДНЫМ следует отнести случай, обнаруженный 
в США Саржентом среди членов цепочки VV 172. Она 
бъша выделена именно как цепочка потому, что пять ее 
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"J'СПОВ находятся в контакте (см. рис. 91) и не имеют 
"ида компактных эллиптических галактик. Работа Сар
)кента подтвердила это - у четырех ее членов мало раз

Jrичающиеся красные смещения. Но второй с одного 
,юнца член имеет красное смещение, отличающееся от 

остальпыx на 21000 км/сl 
Вероятность случайной проекции «в область группы», 

IIlеньше 1: 10~ и даже :много :меньше, если учесть сход
ство вида и точное ПGпадание raлактики в :малое прост

ранствО' :между ее соседками. Третье предположение горя
чо защищается Арпом в США. Он полагает, что по неиз
пестной. причине существуют большие красные смещении 
11 спектрах галактик некосмолог.ическоЙ природы, т. е. 
обусловленные не законом красного смещения Хаббла. Он 
относит к объектам снерелятивистским I<pacHьnI смеще
нием квазары (о них см. ниже). Арп проводит статисти
ческие подсчеты находимых им симметрий в расположе
нии звездоподобных радио источников по отношению к 
иаким-либо крупным галактикам. Его вероятностные 
подсчеты подвергались критике. Арп также нахоцил слу
чаи, когда объекты с резко различными красными сме
щениями имели, как будто, связующее их волокно или 
перемычку, что говорит в пользу их несомненной близо
сти друг к другу в пространстве. Эти фотографии Арпа 
пе получили подтверждения у других наблюдателей, 
и подoQная серия apryMeHToll, таким образом, также 
встретила мало поддержки. И тем не менее случаев оченr, 
малой вероятности видим:ой близости одного объекта к 
другим при резком различии красных 'Смещений все же 

немало. 

То обстоятельство, что среди двух десятков цепоче«, 
в которых изучены спектры части их членов, обнаружены 
очень редкие в природе галактики Сейферта, говорит в 
ПОJIЪ3у особого места цепочек среди малых звездных 
гру.IШ. . 

Большой интерес преДiCтавляют также и гнезда галак
тик, состоящие из трех и большего числа членов. Истин
ные гнезда среди них очень редки. Поразительно следую
щее. В «Атлас. взаимодействующих галакт ию) был внесен 
объект уу 644, I<ОТОрЫЙ на передержанном и малофор
JlfaTHOM изображении, приведенном в Паломарском атла
се, был предположительно идентифицировап «ак две 
слившиеся галактики. Астрономы Армении и Г АИШ убе
дились, что на самом дело это - гнез~о из пяти-шести 
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члеиов, почти коитактирующих друг с другом. Объект 
vv 645, вмючевиый в атлас и описаииый (по ero виду) 
как «брауиииг» по сниМRУ, сделанному итаЛЫIНСКИМИ 
астрономами, оказался гнездом четырех - пяти компакт

ных галактик, поразительно сходных с vv 644. Его 
абсолютная величина - 22т,3, тогда как просто мочкова
тые неправильиые галактики обычно меньше по светимо
сти в тысячи раз. 

Несколько особняком от упомянутых взаимодейству
ющих галактик стоят такие пекулярные объекты, ка.к 
кольца без спиралей снаружи, но с ядром или без ядра 
виутри. Поопедние оказались гигантскими и по светимо
сти и по размеру. Опубликовано нес.колыю попыток пред
ставить их на ЭВМ как модеJШ компактной галактИRИ, 
СТOJIкнувшейся в лоб с облакО'И межгалактичес.кого водо
рода ои с другой галактикой, обладающей уплощенным 
диском. Такие модели ваставЛJlЮТ с.читать эти объекты 
очень редким ревультатом случайных столкновений, ма
ловероJlТН~М, Raк показали расчеты В. г. Метлова. 

§ 7. ИСТОЧIIJIВII раДИОllМ)"lевИJI в радиогалактикв 

в настоящее время благодаря радиообзорам неба на раз
ных частотах, (Щеланным при помощи больших радиоте
лескопов в обоих полушариях, известно более ·100000 ра
ДИОИСТОЧНИRов. Максимум усмий направлен на отожде
стмение радиоисточников с оптическими объектами. 
Точноеть нахождения их коордииат быстро растет, как 
и определение их диаметров; для этого используют при 

мапых размерах радиоисточRИКОВ их мерцание, вызывае

мое межпланетной плазмой, по.крытие их Луной и на
блюдения с применением интерферометров с базой, при
ближающейся по размеру к диаметру Земли. Таким же 
способом быпи .измерены диаметры квазаров, меньшие 
О" ,001, и раоотояния между их компонентами около 
О" ,01, что далеко превышает точность оптических наблю
дений. Отomдестмения невозможны, если объект опти
чески невидим вследствие ero дальности ми малой опти
ческой яркости. Не отождествлено еще большинство ра
ДИОИlCточников. 

Сначала были открыты мощные радиоисточники, ока
завшиеся по большей части гигантскими галактиками, 
а некоторые из них - остатками вспышек сверхновой 
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Шаооиопея {, туманнооть Краб М {>. Затем бьши откры
ты квазары - квавизвездвые мощвые и очень далехие 

радиоисточнИRИ еще неяюной оптической природы и 1JIJ.
Jlекие компактные радиогалактиRИ, оБО3'Вачаемые БYR
вой N. А недавно в родствеивую им группу ВRJlючевы 
новые объекты - Лацертиды, типа голубой «перемеввой 
звезды. BL Ящерицы. БольшнlICТВО их переменны и в 
оптическом н в радиодиапазоне. Есть еще квазаги, кото
рые являются спокойной стадией квазаро:в; их излучение, 
по-видимому, pe.RyppeHTHo. Большинство мощных радио
галактик - это эллиптические галактики-гиганты, глав

ные в еноплевиях галактик. Радиоизлучение пооле ряда 
неудач было найдено у некоторых рядовых галактик ти
па Е, а также у некоторых спиральных - сеЙфертовских. 
Каталог квазаров к 1981 г. содержит их более 1000. 

В дифференциальной форме фувкция светимости ра
диоисточников по г. В. ШоломиЦRО:МУ <ГЛИШ> имеет :вид 

dn = 1,3 . 1ОЗЗр-2,t8dР мпс-а, 

це Р - ПОТОI( В Вт . Гц-l . ср-' на частоте 178 МГц. 
Б. В. Ком:берг и м. А. Смирнов нашли, что во взаимо

дейст:вую!ЦИХ парах галактик часто происходит перетека
пие газа от спиральных галактик к эллиптическим, как 

следует из анализа цветов, ПОКQзывающих тогда анома

лии, вызываемые изменением темпа з:вездообразования. 
Число ярких радиоисточников растет бьroтрее, чем в слу
чае модели нерасширя:ющейся :вселенной. По-видимому, 
функция светимости эволюционирует со временем. 

Самой далекой галактикой из известных к 1975 г. .... 
ляется радиогалактика 3С 123 с z = 0,637, или V == 
= 135 000 Км/IC. Ее :видимая зв&здная величина равна 
21т,7, расстояние до нее - 2700 Мпс. Она в 10 раз боль
ше, чем Галактика. V самого дальнего квазара N 172 
z = 3,53, а наивысшую :визуальную светимость имеет ква
зар 3С 279. Его блеск колеблется с амплитудой, большей 
6т,7, с периодом около 7 лет. В 1937 г. в максимуме он 
раввllЛCЯ нт,3 и имел Му = - 31,4! Это в 10' раз выше 
светимости галактик-сверхгигантов. 

Источники, .наблюдаемые индивидуально, -вносят око
ло половины всего приходящеro к нам радиоизлучен:q.R. 

Остаток должны вносить как мощные далекие, так и 
БЛИlшие очень слабые раДИQИСТОЧНИКИ. В деци:метровом 
и сантиметровом диапавонах бьшо открыто тепловое иао
тропное радиоизлучение фона Метагалактики. Оно соот-
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ветствует черному телу с температурой 3 К и называется 
релИRТОВЫМ. Его наличие говорит в пользу эволюцион· 
H.F,IX моделей Вселенной и против стационарной модели. 
РеЛИI(товое излучение считается следствием существова· 
ния в далеком прошлом крайне высокой температуры в 
плотной газовой «горячей вселенной. в начальную эпоху 
ее расширения. 

Вдали от ярких звезд плотность излучения преобла
дает в OCHOBHO~I в области длин волн 0,1-1,0 мкм, что 
тоже соответствует 3 К, а изотропное реликтовое излуче
ние соответствует планковскому в более широком интер· 
вале длин волн от 0,3 до 50 см. Галактики занимают 
малую долю объема Метагалактики, и энергия, исходя
щая от их звезд, составляет малую долю от всего излу

чения при 3 К. 
Структура радиогалактик. Замечательно и вместе с 

тем очень важно, что 60% всех радиоисточни.ков двоЙ· 
ные. В радиога.ТIаIiтиках оптически види:r.lая галактика 
находится в таких случаях между ними. Расстояния меж· 
ду компонентами-плазмоидами (облаками газа с реляти
вистскими частицами, излучающими синхротронно) даже 
в проекции достигает сотен мегапарсе.к. В одних CJIучаях 
это расстояние сраВНIIМО с размером компонент, в других 

случаях оно во много раз больше. 
Плазмоиды должны нести в себе :r.lагнитное поле. Не

стабильность плазмы в них должна порождать магнитное 
поле и передавать :шергпю релятивистских протонов ре

ЛЯТИВИСl'СI(ИМ электронам. Торможение их в магнитном 
поле и 'Создает синхротронное радиоизлучение, как в 

1953 г. выяснил И. С. ШкловскиЙ. 
После мощных радиогалактик, гигантских по оптиче

ской светимости и размерам, идут менее крупные N-ra
лакт.ики, а затем малые ядра некоторых (радиоизлучаю
щих) сейфеРТОВСЮIХ галактик. Но статистически радио
излучение доминирует у компактных объектов - ядер 
сейфертовских галактик, N-галактик и даже таких эллип
тических, как Дева А - гигантской эллиптичеCRОЙ галак
тики NGC 4486 в ближайшем к нам скоплении галактик 
в Деве (см. рИJC. 88) • 

• По внешнему виду радиогалактики не имеют каких
либо особых общих черт. То же касается их спектров. 
Хотя в последних почти всегда присутствуют не очень 
сильные эмиссион.ные линии газов, таI(ие спектры наблю
даются и у радиогалактик без радиоизлучения. 
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Наиболее Р8JCпроетранены радиогалактики вида ги
гантских эллиптических галактик, подобных Деве А. Но 
из ее ядра (размытого, не столь резко выделяющегося, 
как ядра спиральных галактик) видна выходящая корот
кая узловатая деталь, называемая выбросом, каковым 
она, по-видимому, и являет.ся. Эта деталь - центр внут
реннего малого радиоиеточнина и пары гигантских плаз

моидов, образующих типичный двойной гига.нтскиЙ ра
диоисточник вне видимых пределов галаI(ТИКИ. Подобные 
выбросы практически в других радио объектах не наблю
даются, пра:sда, они значительно дальше от нас. 

Этот выброс в Деве А имеет непрерывный спектр без 
линий, по-видимому, синхротронного излучения газа, ко
торый лишь в небольшо){ количестве наблюдается в спe.R
тре самого ядра. Свет сгустков выброса поляризован. Их 
диаметр менее 20 пс, а светимость - как у очень карли
ковых галактик (М = -1зm,9>. Из ядра выходят и другие 
выбросы - е l1епрерывным спектром и эмиооионные. На-' 
конец, Дева А окружена обширнейшей короной диа
метром 60', состоящей из звезд, тогда как на глаз ее 
диаметр на фотографии составляет всего 2'1 

Известно уже 16 очень далеких радиогалактик. При
~lep(}M их являеreя объект, считавшийся ранее перемен
ной звездой Х Волос Вероники. Ее блеск медленно и не
правильпо менялея в начале века от 14т до 17т,5. В мак
симуме блоока при вспышке ее абсолютная величина 
Мфrр = - 24т,2. Спектр ее непрерывный, яркий - в голу
бой части без линий поглощения, но с эмиссионными ли
пиями Н и Ю п], [О пп, широкими, как у галактик 
Сейферта. Этот спектр исходит из ее звездообразною 
ядра; оно имеет очекъ слабо светящуюся оболочку, в спек
тре которой присутствуют линии поглощения, как у галак
тик типа Е, и в ее континууме такое же распределение 
энергии, как и в последних. Галактики N бедны металла
ми, переменный блеск всех их сильно ПОЛЯРИоВован, и их 
можно считать объектами промежуточными между ги
гантскими радиогалактиками типа Е и ква-зарами. Мак
симумы переменных блеска и радиоизлучение идут от 
маленького ядра, находящегося как бы в центре эллип
тичоокой галактики. 

С галактиками N очень сходпы объекты типа BL Яще
рицы, которая раньше тоже считалась неправильной пе
ременной звездой, но оказалась переменным радиоисточ
ником. Быстрые колебания блеска достигают 1т,5 за 
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20 иин. Сначала в континууие ее спеI(Тра не иогли обна
ружить ни темных, ни ярких линий. Но в конце концов 
их нашли, изиер'ИЛИ по ним красное смещение и опреде

лили Мфrр = - 22m,9. Была обнаружепа и слабая, туман
ная ОООЛО1J1Ка вокруг BL Ящерицы. Сейчас их известно 
около десятка. По-види.мОl\IУ, объекты типа BL Ящерицы 
JIмеют такие же структуры, светимости и переменности, 
Itак радиогалактики N, и различие их лишь в том, что 
у последних очень ярки ШИРОRие линии, характерные 

для галактик Сеiiферта, а у первых линии узки и едва 
видимы. 

В обоих случаях обширная оболочка яркого ядра 
является гигантскоii галаRТИКОЙ типа Е-. Поэтому, учиты
пая переменность, характерную для спеRТрОВ галаRТИR 

Сейферта, 11 вероятную реI<уррептность их стадии, можно 
считать оба эти типа радиогалактик разными фазами 
эволюции одних и тех же объектов ]1 даже, быть может, 

. радиогалактик типа Дева А. 
Причина оптической перемепности радиогалактик и 

галаlКТИК Сейферта пеизвестна, но, исходя иа анания 
бbliCТРОТЫ изменения их блеска, следует думать, что она 
не кожет обусловливаться ивмеиением величины или яр
I{ОСТИ пове{)хности одного тела. Модели таких перемен
ных радиоисточников разработаны Л. М. Озерныи и его 
коллегами. • 

Другую интересную разновидность радиогалактик 
представляют собой кометовидные галактики. Оптически 
Э1'О ЭJIJIиптические галактики с радиоконтураии, удаляю

щииися и расширяющииися по мере удаления от опти

ческой l'алактики наподобие кометного хвоста. Поэтому 
их обычно называют радиоисточниками «голова-хвост». 
Пока известиы их единичные представители. Типична 
для них в скоплении галактик Переея NGC 1265. (Суще
ствуют и оптические коиетообразные галактики. Напри
мер, у NGC 4861 аа компактной «головой» тянется газо
вый «хвост» - полоса свечения, богатая ИОJШ80ва:вным 
водородом.) 

Галактика NGC 1265 по отношению х скоплению Пер
сея имеет скорость 3000 км/с. Возможно, что при столь 
быстром -ее движении сквозь межгалактцескую среду, 
уплотненную в центральной области скопле:вия, с галак
тои «едуваютсл» ее протяж&Jшы,8 радиохомпоненты, так 

как их движение тормозится средой. У радиогалактики 
ЭТОГQ типа 3С 129 (3С - по 3-му I\еибриджскоиу х.атало-
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гу радиоисточнИRОВ' длика .хвоста в проекции на небо 
(:оставляет 625 RПсl 
К особой группе галактик относили М 82 (спутпик 

"ОJIЬшой спирали М 81), ЯВJIЯющуюся прототипом галак
тик Ir 11, которые неправиJIЬНЫ по форме, почкова'ты, но 
11 то же время аморфны и желтоваты и, видимо, не со
держат болЪПIИХ количеств горячих звезд и рассеян
ных скоплений, как Ir 1. Кроме того, ее интегральный 
Jtласс спектра А5 и 'Показатель цвета В - V - 0,91 были 
1) противоречии. Последнее вызвано, по-видимому, изоби
;[ием пыли, так как поглощение в ней света. горячих 
апезд делает ее желтоватой. "у М 82 было обнаруж8'JI0 
елабое радиоизлучение со спектральным индексом *) 
а = 0,2, как у остатка вспышки сверхновой - туманности 
l{раб с синхротронным раДИОИ3JIYЧением. 

В М 82 В. А. Домбровский обнаружил поляризацию 
(до 15%). в м 82 выявилось множество волокон, пре
IIмущоотвенно перпендикулярных к видимой большой 
оси ее изображения. Но сенсацию вызвало спектральное 
IIсследование ВОЛОКОн в ней и истолкование его результа
тов, выполненные Сэидиджем и Линдсом в 1963 г. Волок
на оказались ИЗJIyЧающими в основном красную JIJfвию 
водорода На. на протяжении 3-4 пс. Спектральные ли
llИИ, получевиые при щели, параJIJIельной малой оси 
Ilзображения, показали напон, говорящий о прогрессив
ном изменении скорости вдоль волокон от нуля до 

150 км/с. 
Плоскость симметрии М 82 несомненно наклонена 

сильно. Ее угол с лучом зрения оценили в 80,4. 
Учитывая этот напон, исследователи запючили, что 
Ilстинная скорость истечения газа достигает 1500 км/с, 
т. е. катастрофически велика. За этим последовал вывод, 
что в ядре гa.u:актИRИ 11/2 ИИJIJIИона лет назад был взрыв, 
JJыбросивший газы с' этой скоростью вдоль оси вращения 
М 82. Так, М 82 прославилась как «взрывающаяся галак
тика.. Явное ядро в ней даже в инфракра'СоВЫХ лучах, 
l\fевьше поглощаемых ПЫJIЬю, до сих пор не обнаружено. 
Ядер iВ галактиках Ir 1 вообще не бывает, однlUЮ О взрыве 
в М 82 говорят уже 17 лет, но что же кроме ядра может 
взорваться? Долю в такой интерпретации играет «мода. 

*) Спектрam.вЬ1Й индекс С% есть покааате.пь степени в ааввси
иости, дающей спектрam.вую ПЛОТНОСТЬ потока F. в фуmщвв ча
стоты ": F. 00 V-. . 
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на взрывы в косиосе, возникшая после Второй иировой 
войны. 

В последние годы IЮЯВИJШCь работы, предлагающие 
другую интерпретацию полученных наблюдений, не при
водящую к выводу о бывшеи взрыве и чрезвычайно 
больших скоростях движения газов в М 82. 

Однако центральный взрыв как иеханизм ооразоваиия 
двойных радиогалактИR - единственное их объяснение. 
Двойная радиогалаRТика Лебедь А была отожде.ствлена 
оптически с очень далекой галактикой 17-й звездной ве
личины, .но ее структуру до сих пор с существующей ап
паратурой распозпать бесспорно не удается. На одной из 
последних фотографий усматривают два «ядра» в состоя
нии столкновения с расстоянием между цв.нтрами 2", 
тогда как при наилучших качеСТlВах изображений из-за 
турбулентности атмосферы диск звезды должен иметь 
диаметр 1" (редко меньше). Ее абсолютная 8вевдная ве
личина М = - 21т,1. На расстоянии не менее 250 Мпс 2" 
соответствуют 10' пс, т. е. 1 кпс. Ядро окружено «гало» 
с диаметром 25 ~пс. Ранее .вместо ЭТОЙ картины пред
ставлЯJIО'СЬ изображение, раздеЛQIIное темной полооой 
посI"eдине, что можно было толковать как две столквув
mиооя большие галактики (а не ядра) или как нечто 
сходное с Цевтавром А и Печью А, которые выглядят 
как гигантская эллиптическая галактика, пересвченная 

по экватору (?) широкой полосой пыли, как в (Шираль
ных галактиках. 

Слабосветящеооя «гало» , должно быть, не является 
аморфной сферой, а имеет, вероятно, структуру, пока 
еще пеясную. 

Радиоструктура Лебедя А сложна (рис. 92). С опти
ческой галактикой связан слабый радиоисточ.ни:к разме
ром 2 ипс, который в 50 раз слабее, чем две далекие KOl\I
поненты. «Изолинии» раДИОИ3JIучения показаны на 
рис. 92. Лебедь А является одним из сильнейших радио
источников. 

Раостояния плазменных компонент от центрального 
или оптич~кого источника максимальны уРА 240 11 

3С 236. Первый имеет в центре два источника диаметром 
по 1" и с расстоянием между ними 1". Расстояние меж
ду далекими компонентами составляет 2 Мпс! Восточная 
коиповевта ОТОЖДОО'11Влена со спиральной галактикой 15т 
по каталогу МКГ 9-13-66, имеющей выброс длиной 
17 кис, а центральная КОl\Шонента - с МКГ 9-13-57 

366 



Е 
CI> ~ 

~~ 
~ 

t:> ~ 
~ 
~ 

! ..... 
-:t-

~ 

с\: 
"3' 

. ~ -< 
'>: 

-:t-

~t::s 
t:: 

~~ 
1'( . '" 

~~ ~ u) 
10 
Q) 

~~ 0 
-<t- 1': 

~'c:: 
-:t-

111 
111 

q,~ = 
::::::t~ 

111 

"'" а 
-:t- о> 

111 
о 

~ as 
~ ро 

-<t- N ... 
с> 
111 

t'- ро 

'" 
с:о 
'.:t-

о 

~ ...... 

<J 
u) 

::: :: :: ~ 
-::t- t::) ~ 

::: 

'" ,t::) c\j ~ 

~ 
,"" 
It':i 
о"') 

~ 



15'" типа Е. У обеих красвые см:ещеВ1fЯ оди-

наковы. 

у объекта 3С 236 расстояние между двумя еro ком
понентами 5,7 Мпс, что в 10 раз больше, чем расстояние 
от нашей Галактики до rигантской спираm туманности 
АНДj)ом:еды (М 31). 

Остановимся нем:ного на друroй мощнейшей радиоra
лактике - Центавр А, отождоот:влеииой с крайне пеку
ЛИРНОй NGC 5128 (рис. 93>. Глубокие исследования ее 

Рис. 93. Цситавр А и его раДИОИ80JlIftllIIl. 

группой ученых в 1979 г. привели. к заRJIючеиию, что 
здесь, по-видииоиу, ииеет место СТОJIRновеиие гигантской 
эллиптпчеСIЮЙ галактиRИ со спиральной, видимой нам с 
ребра, - с темной полосой ПЫJIИ. ИЗ середины стошtпув
mих'Ся гаmштик под углои около 450 к экватору спираль
вой галаInИRИ виден ШИрОI<ИЙ и очень УЗI<ИЙ выброс га
зов и roрячих звезд. 

В табл. 13 иы приводим: сравнение пяти наиболее 
значительВ1dХ радиогалактик. 
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'f а б JI И Ц а 13. Сраввевве ваи6uee 8ва'Iитe.IIыIы paдIIoruaкт_ 

диaJI8'1'P и Ig РаССТОJl- Радиоевети-
ИСТОЧIIIIR 

ра~епевие 
КОIIIIОВеит, CIl8ТllllOC- вне, Мпс JIOCD, 8PI'/C 

ипс ти, 8PI'/C . 
ЗС 276 2,4; 5700· - 554 2,4.10'1 
А 240 2,5; 20000 - 206 3,4.10'1 
Лебедь А 26; 200 44,8 230 3·10'1 
Цевтавр А 41,4 1,6 3·10'1 
ядро 4; 10 

д 
raJIO 150; 300 
ева А 42,1 20 1.10'1 
ядро 2,5 
raJIO 50 

в работе группы ученых в 1979 r. Центавр А и 
очень сходная с нею по виду в оптической области 
Печь А интерпретировались опять как CJIившиеся при 
встрече галактики: эллиптическая и спиральная, видимая 

с ребра. И тоже, как и в случае двух галактик в перспек
тивном, но близком наложении, интерпретировали и двой
ственную картину поля скоростей у NGC 1275. Ее ядро 
имеет сейфертовсlШЙ спектр, но сама она представляет 
собой мощную радиогалактику Персей А, а ие просто 
сейфертовскую галактику. Ее ядро, иаблюдавшееся ии
терферометрически с очень большой базой, оказалось 
троЙ'Иым, ,состоящим из сryщений размером в 1-2 пс и 
с такими же промежуткаии между иими. Столь же :кро
хотвыми окавываются активно радиоизлучающие области 
и у многих других радиогалактик, хотя радиоивлучение 

их прослеживается на мегапарсеки. 

Ядра галактик с истечением из них ИJLИ с выходом 
сильного радиОИ8JIучения называют активными по пред

ложению ~. А. Амбарцумяна, впервые прИВJI&КIПего вни
мание к этим явлениям нестациоиарности очень плот

ных объектOIВ, к которым относятся ядра. 
В 1980 r. Б. В. Комберг и В. М. Лютый предлоЖИJI1l 

оценивать расстояния до галактик с активныJШ ядрами. 

ИСПОJIЬ8уя промежуток времени между радиовс.пышкоЙ и 
световой 1!ICпышкой; разновременность может ООЪJIJCшrrЬСII 
ра8J1'ИЧВЫМ местонахождением соответствующих 8iКтив

иых областей. ПримеНJIJI модель, можно оцев.ить иаклон 
оси выброса из ядра и раэмеры излучающей области. 
СР8l81lепе с угловым размером дает раоотоявие. 
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§ 8. Квазары и эвоmoЦИJI радиоисточиИRОВ 

:Квазарами (квазизвездными источиикам.и радиоизлуче
ния) называются мощные И'Сточники раДИОИ3JIY'Чения, оп
тичоок.и не отличаемые от звезд в сильнейшие радиоrелс
скопы. Их поразительное свойство заключается в том, что 
яркие линии в их спектрах, отождествленные впервые 

М. Шмидтом в США, оказалиюь видимыми в обычно на
блюдаемой части сшжтра из-за их огромнейшего крас
ного смещения. Например, ультрафиолетовая линия водо
рода лаймановской серии L~, не пропускаемая земной 
атмосферой, сместилась в область обычных длин волн на 
ооектрограммах. Их Kp~CHыe смещения z достигают и 
даже превыmают 3. При носмологическом толковании в 
соответствии с законом .хаббла следует считать, что они 
находятся от нас дальше самых далеких известных нам 

радиогалактик. Отсюда вытекает заключение об их чудо
вищно мощном излучении, выражаемом абсолютной ве
личиной М = - 31 т и радиоизлучением с энергией 
1081 эрг. Таким образом, мощнейший квазар с такими 
показателяllШ ярче галактик-сверхгигантов па 9т,1, 
а энергия его радиоизлу.чения равносильна энергии, осво

бождающейся при превращении в :селий массы водо
рода, равной 109 ~, или массы большой спиральной 
галактики. 

Объяснение освобождения такой колоссальной энер
гии наталкиваеreя на первую. и самую большую труд
ность. Не имея возможности останавливаться' здесь на 
предлагавшихся и не принятых гипотезах, скажем, что 

проблема энергии lOВ8Iзаров до сих пор еще не решена. 
Вторая трудность связана с тем, что размеры кваза

ров малы для галактик, если их дисIШ невидимы, а НС

правильная, часто С'ильная и быстрая переменность излу
чения (и в оптическом, и в радиодиапазонах) этих объек
тов ограничивает их размеры еще больше - примерно до 
одного парсека. Прямые измерения угловых размеров 
радиоинтерферометра:ми с базами длиной до радиуса 
Земли обнаружили угловые размеры радиО'И'Сточников в 
квазарах в десятитысячные доли секунды дуги и меньше, 

что приводит к размерам квазаров, не превышающим 1 ПС. 
Оптические размеры квазара могут быть и больше, 11 

меньше этого. У квазаров, как и у радиогалактик, излу
чающие области часто явно простираюreя в облаках 
плазмы на порядок дальше, чем протяженность объекта 
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от его центра. В областях столь малого размера происхо
дят такие изменения излучения, что блеск всего квазара 
аа КОрОТКИЙ срок изменяется в десятки раз. ' 

Квазары видны по всем направлениям, где не проис
ходит поглощения света пылью вбцзи плоскости нашего 
Млечного Пути. 

Для облегчения решения загаДIGI чудовищной мощно
сти излучения квазаров вы~вигались гипотезы выброса 
их из больших галактик. Эти «локальные» гипотезы, по
мещающие квазары на раоотояв.ия ближайших галактик, 
были отвергнуты, так как не наблюдаются смещения ли
НИЙ в синюю сторону спектра, а некоторые выброшенные 
объекты должны были бы приближаться к нам. Привлека
ет, однако, внимание теория, предложенная канадским 

физиком Вершни и поддерживаемая советскими физиками 
Гудзеико, Шелепиным и другими. По их допущению 
сильные эмиссии в спектре вызываются в атмосферах 
некоторых звезд подобием лазерных эффектов, а неболь
шие красные смещения космологической природы в них 
могут быть, но огромных красных смещений линий спект
ра эта теория не дает. Арп считает квавары выбросами 
из галактик, а их красные смещения не КОСМОJЮгически

ми. Подавляющее больПLИНСТВО астрофизиков стоит, од
нако, за коомологичеСI(УЮ п,рироду красного смещении 

в квазарах с сопровождающей ее энергетической труд
ностью. 

Лишь у двух квазаров удалось заметить очень слаб() 
светящиеся придатки, не типичные для галактик. Допу
щение, что оболочки, как у ра'ди:огалактик типа N, у них 
могут быть не видны лишь ввиду их удаленности от Hac~ 
неверно, так как раССТОЯНllе не уменьшает поверхностную 

яркость объеI(ТОВ. Массы квазаров неизвестны. 
До сих пор не доказано вхождение хотя бы части: 

квазаров в состав скоплений галактик. 
Озадачивают изменения ЯрIШХ линий в спектрах ква

заров, наличие в ПeI(ОТОРЫХ IIЗ них нескольких систем 

линий поглощения с различными z. Это с извесТНОЙ на
тяжкой можно приписать поглощению света квазаров в 

каких-либо галактиках с газом, находящихея случайно на 
пути света от ввазаров к нам. 

Кратность многих квазаров подтверждается и уста
новлеииой кратностыо их радиаисточников - они бываюТ' 
сложными. Например, ближайший квазар зс 273, имею
щий величину 12т,7, состоит из компоненты А с «плос-
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ким» спектром и компоненты В с необычным спектром, по
лучающимся от сложения четырех спектров субкомпонент. 
Лишь у 3С 273 замечено асимметричное видимое гало. 
Оно даеr плоский спекrр (т. е. со СJl8.боЙ завИlCИМОСТЬЮ 
потока излучения 01' частоrы), а ядро системы - спекrр 
с «завалом», т. е. в короrковолновой части спектра пря
моли.иеЙная часть графика 19 Ру в функции 19" представ
ляется прямой с yrловым коэффициентом около - 0,8; 
после максимума поrок умеиыпается в обласrи нивких 
часrот (длинных волн). Суммарный спектр 3С 273 выгля
ДИТ как кривая, выпуклая книзу, в отличие 01' спектров 
С выпу:клостью 'lBepx. Завал обусловливается си.ихротрон
ным самопоглощением во внешних часrях объекта. 'у иих 
наблюдается линейная поляризация излучения и дол
жнll быть простая геометрическая cTpyKrypa магнитно
го поля. 

По yrловым размерам радиоизображения и расстоянию 
можно оце:нить энергию магнитного поля, число и рас

пределение электрсшов по энергиям и полную энергию 

радиоизлучения квазара. Если самопоглощения нет, мож
но определить нижний предел энергии поля и частиц, 
оценить скоросrь потерь энергии и· подсчитаrь возмож

ное время живни исrочников. Продолжительность жизни 
очень актирных квазаров в таком состоянии едва ли 

больше 10' лет, но такая активность может быть рекур
ренrной, чередУющейся с сосrояниями покоя, и тогда в 
цеJЮМ время их жизни будет больше, но все равно о:ни 
должны быть молодышI. 

Радиоизлучение, создаваемое самим ядром квазара, 
ИlCходит от облаков плазмы, обычно двух, ПCНJидимому, 
выброшенных из него с огромными скоростями и расши
ряющихся в вакууме неравномерно, что создаеr сложные 

радиострукrуры, как у Лебедя А. Радиояркость этих 
плавмоидов должна падать, их ЭНelpгия должна иссякать. 

Модель л. М. Озерного для ква-зара выглядит наибо
лее правдоподобио. В ней квазар - это сверх.м:аооИ!ВИое 
вращающеооя магиитоплазмевное тело. ИсточШIJWМ его 
энергии является гравитационная энергия, превращаю

щаяся в наблюдаемые формы акrивности через вращение, 
магИИТВlOе поле, турбулентность. Он генерирует реляти
вистские частицы, и квази'Вращательные циркуmщии в 

веи вызывают неправильиую переиевность квазара в раз

ных длинах волн, создавая JfаБЛlOiдаем:ую сум:иариую 
мощность излучеиия, достигающую 10~7 эрг/с. 
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в периоды спокоireтвИJI между активными фазами 
IСВ8зары, П«НJидимому, и стаНОВЯТСJl квазагами - объе.к
'1'RМИ столь же громадной светимости, дающlПШ эмиооион
Ilые спектры, но ие ИСПУCItaющие раДИОИ8JIYЧеВИJl. Ква
Ш1ГОв. известно уже много, и некоторые И3 них все же 

Clбладают елабым раДИОИ8JIYчением. 
Быть может, бурно раСХОДУJl энерrию и расmиРJlJlСЬ, 

I\вазары С массами, достигающими, верОJlТНО, 1011_101' 
Alacc Солнца, превращаЮТСJl в N-радиогалактики, т. е. в 
IlOдоБИJl огромиых ЭJШИптических галактик малой све'JIИ
~IООТИ с раДИОИЗJIYчающим JlДРОМ, а затем стаНОВЯТСJl либо 
Clбычными кру.пными галактиками типа Е, часто наХОДJl
ЩИМИCJI в центре' скоплений, либо галакТИRaiИИ типа сей
фертовских, Jlдра ROторых по словам И. С. Шкловского 
IIВJIJlЮТОJl миниатюрными квазарами. 

Свойства квазаров и их распределение в Метагалак
тике, их возраст и другие характеристики <при справед
ливости коомоnюгической природы их красвых смещений) 
l(l'pают важ.в:ую роль в космологии. 

§ 9. Строеиве Метaramumoш, СКОПJIеВИJI 

Отдельные галактики часто объединены в пары сравни-
1tlblX друг с другом систем ИJIИ COCTOJIТ из одной большой 
,'алактики и одного или даже нескольких СПУТНи.Rов с 

1tlеньшиJfИ светимостью, раs.м:ерами и массами. 

Можно заметить и немнoroчислениые группы галак
тик. Некоторые из вих, чаще часть их членов,- лишь 
случайные проеlЩИИ галактик, расположенных БJlИже или 
дальше. Наиболее тесныии парами и группами с члена
ми, безусловно СВJlзанными друг с другом физически, JlВ
ЛЯЮТСJl взаимодействующие системы - гнезда и цепо'ШИ 
систем. 

Наконец, существуют СКОПJIеНИJl галактик как бедные 
I( раооеJlВВые, так и богатые, ковцентрирующиеСJl к цен
тру скош.rенИJI сотен и многих ТЫСJlЧ галакти.к. 

Много УСИJIИй прилагается: к попыткам обнаружить 
скоошеНИJl галактик - системы, которые стали бы едиви
цами высшего порsдка в качестве «кирпичей. Метагалак
тики. Реальиое существование их пока не доказано 
(см. далее>. 

В CIЮПJlВНИJIX сИJIЬНО преобладают ЭЛЛИП'l'Ические Е 
I1 ЩlИ30вид.вы:е галактики 80, а в общем поле между ни
ми М1IОГОЧИCJIенвы спирали. 
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Двойные гааактики. ХOJIЬибеpr в Швеции составИJI 
катааог двойных и кратных гааактик в коаичестве около 
8007, но, к сожааению, совреиенныи требования:м: он не 
удоваетвvоряет. Во всяком саучае, гипотезу Хоаь:м:берга, 
что двоивые галактики возникают в резуаьтате грави

тационного захвата, надо оставить. По совре.:м:енвыи пред
стаменияи пары, группы и скопления гааактик, как та

ковые, возникали на ранних стадиях их образования. 
И. д. Rlllpачеицев ввеа .понятие об ИоЗопрованных 

гааактиках, видимое расстояние между которыми при яр

кости выпIe 15т,7 в пять или боаее раз меньше расстоя
ния до другой ближайшей гааактики, и составиа каталог 
603 пар. 

Надо заметить, что в любо~[ катааоге таких гааактик 
нет оведений о расстоянии от нас Д'О каждой компоненты, 
и потому нет уверенности в реальной близости их компо
нент друг к другу. ПОЭТОllfУ И. д. Rа1рачеицев и другие 
астрономы сейчас упорно работают над опредеаением 
красного смещения компонент. Из них они находят и 
разности скоростей компонент, помогающие оценить мас
су систем и отношение у них массы к светимости. 

Масса пары галактик пропорциональна квадрату раз
ности их с.коростеЙ (предполагается, что их движение ор
битально) и расстоянию между компонентаlШ. Но мы не 
знаем наlшона к лучу зрения орбиты и длины аинии, 
соединяющей компоненты, и поэтому пользуемся средни
ми, вероятнейшими их вепчинами. Пейдж в США, полу
чивший ClRорости многих па·р, показал, что массы, опре~ 
деаенные этим методом, на порядок больше масс, которые 
могли бы быть найдены из изучения вращения галактик 
или диоперсии скоростей в них. Более точные измерения 
скоростей в САО на 6-метровом телескопе это разаичие 
в определении масс устраняют. Половина «ИЗОЛИРОЩIJIВЫХ 
пар» состоит из взаимодействующих галактик. По 'У'аЙту. 
типичный орбитальный период в парах составляет 
200 ·106 ает, а типичное расстояние между ними около 
40 кпс. До 15% всех галаКТИI{ входит в пары, но пою\ 
еще трудно уточнить процент оптических пар вследствие 

случайной проекции. Эксперииенты И. д. Rараченцева 
и А. Л. Щербановского с использованием ЭВМ показали, 
что OOIтпческих пар только Оl«)ао 10%, но число это за
висит от усаовий определения понятия двойственности. 

Группы. Хольмберг выделяа из поая тройные и крат
ные галактики. Как ни определять их, чисао объектов 
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быстро убывает с переходом ко все большей кратности. 
С другой стороны, выделJПOТ группы галактик; например, 
Dокулер дал список 54 групп и их чл&нов: Но эти Be~ЬMa 
обширные группы содержат до десятков членов, перехо
ДЯ, вероятно, в бедные скопления, бедные СКOOIления пе
реходит в богатые, состоящие из сотен, а может быть, 
десятков тьroяч членов. Почти ни ДЛЯ одной группы, даже 
малочисленпой, нет сведений о лучевой скорости каждо-
1'0 члена. Из Н&СКОJIЬких данных часто можно сделать 
:laIШIOчение, что, прииенив теорему о вириале, мы полу

ЧИ}I положительную энергию, указЫ!вающую на неустой
'IИВОСТЬ группы. В. А. Амбарцумян трактует это как 
11 рlIзнак молодости таких групп и считает их мо

.'lOдыми. 

Другие астрономы не согласны с ним и полагают, что 
псе группы должны быть устойчивы, а это требует при 
данных СКОрООl'ях членов большей массы; поэroму и го-
1I0рЯТ О «скрытой массе». Группы Вокулера содержат в 
uекоторой неизвестной мере галактики, лишь проенти
rующиеся на группу. Я. Э. Эйнасто считает, что у гигант
ских галактик есть громадное гало (как у М 87) и они-то 
J[ представляют «скрытую массу». Однако, чем больше 
'!Ленов в системе, тем больше должна быть «скрытая 
~шсса», так что вклад корон был бы совершенно недоста-
1'ОЧНЫМ, но В распространенность корон астрономы не 

верят, и в общем проблемы устойчивости групп и суще
ствования . «скрытых маоо» еще не решены. 

Самыми бесспорными и наиболее интересными груп
пами являюl'CЯ гнезда взаимодействующих галактик; сре
ди последних к наименее тесным относится Квинтет Сте
фана из пяти галактик. Но и в нем, как в цепочке уу 172 
1[ некоторых других, есть член с аномальным красным 

(',:\Iещением. Арп предполагает, что такие группы выбро
шеFJЫ из больших галактик. 

Скопления галактик. Ближайшее к нам скопление 
I'алактик, с.корее, облако их, включающее много больших 
п ярких спиралей, содержащих газ и пыль, отстоит на нас 
на 12 Мпс и находится в еКОПJIении Девы. Подобное же 
fiлизкое облако находиl'CЯ в Большой Медведице. Кажцое 
IIЗ них содержит сотни галактик. Но больший интерес 
IIредставляют богатые шаровые СКОПJIения галактик, коп
центрирующи&Ся к своему центру. Ближайшее из них
п Волосах Вероники, отсroящее от нас па 70 Мпс, содер
жит за единичными исключениями эллиптич&Ские Е и 
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пнзовиiдJlыe га.пактики 80, в которых газа ии coвce1d 
нет ии мало. ~исло галактик в скоплевиях такого «пра
вильнoro. типа устанавпвается лишь до какой-либо 
предельной видимой звездной вimичивы. Ярчайшие члены 
правИJIЬВЫХ схоплений являются гигантскими галцктика
ии с М - - 21т, и неизменность этих величин использу
ется ДJIJI оцевки раоотояния до очень далеких скоплений, 
определевие красJllOГО смещевия которых невозможно по 

техвичееким причинам. Цвиики регистрировал скопления 
с числом видимых членов не менее 50. В БoJIыпих' ков
цевтрврованных скоплевиях, ближайших к нам, насчи
тьrвается более 10000 члеиов. Установлеиие принадлеж
ности к скоплению отдельных членов по красному смеще

нию при большом числе членов представляет чрезвычай
ные трудности. Подсчеты членов скопления в функции 
расстояния от центра делают, вычитая из плотности га

лактик скопления плотность галактик фона неба побли
зости. Так, установлено, что в богатых правильных скоп
лениях ход числовой плотности на площади сходен с хо
дом числа частиц в изотермическом газовом IПаре 

в функции расстояния от центра (рис. 94). 
Беря же более широкие окрестности, А. С. Шаров 

показал наличие в скоплениях галактик плотного ядра 

и обmирmй коровы; кроме того, наблюдается сегрегация 
некоторых типов галактик, наmpимер сильнее концевтри

рующихся к центру. Наибольшее число красных смеще
ний (около 50) измерено в скоплении Кома. В таких 
случаях по дисперсии скоростей членов можно оценить 
массу; ее можно оценить также по функции светимости 
галактик в скоплевии, нормализуя ее и зная СВЯl3ь све

тимости с массой для эллиптических галактик. Массы 
богатых СКOlIIле.виЙ составляют 101' масс Солнца (и 
больше). 

Неожиданное компактное скоплевие открыла Р. К. Шах
базян. Оно оказалось состоящим из дюжины компактных 
галактик. Расстояние до него равно 700 Мnc, а размер
всего 350 Х 180 кпс. Дисперсия лу,чевых скоростей в нем 
необъяснимо мала: 62 км/с. Шахбазяв и Петросян от
крыли затем в Бюракане еще десятки подобных по виду 
скоплений, но они еще не ИССЛ8\Цованы. 

Очень трудно выделить в скоплениях карликовые чле
ны, в частности, раооеяввые бедные сфероидальные га
лактики ТИllIа Печи и Скульптора, так как последние 
плохо видны из-за маЛQЙ поверхностной яркости, а другие 

376 



трудно отличить от галактик далекого фона, Каталог 
таких галактик типа Скульптора составила и иооледовала 
П. Е. КарачеlЩ8'Ва. 

Длительные поиски привели к ааКJIЮчевию, что JIИIПЬ 
1i немногих скоплениях имеется крайне слабое общее 
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PIIC. 9'. Скопnевие ranактик в пеrасе и окружающее еro пме по Цвикки. 
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свеЧeJIие, создаваемое, вероятно, карликовыми галакти

I{аии, С другой стороны, в них рассеsшо небольmое коли
чество .пьши:, заметно поглощающей свет, 

Нейтральный водород в скоплеllШlX не обнаружен, но 
есть раДИОИ3JIучение, идущее от существующего по гипо

тезе Б, В. Комберга горячего газа в норонах' гигантских 
членов скопления. Недавно найдево в СКОПЛeJIИJIX и рент
reHoВCKoe И3JIучение, особенно .сильное от радиогалакти
ки NGC 1275 в скоплении Персея, Эйбелл .на Паломар
скои атласе неба нашел 2712 очень богатых СRоплений, 
а ЦВИККИ по тому же материалу выявил и оконтурил 
десятки тысяч скоплений с числом членов не менее 50 
и кратко классифицировал их. 
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Эти Д&ВlВыe служат материалом для огромного ЧIFсла 
попыток обнаружить скопления Сlюплений, иначе сверх
скопления. Некоторые авторы их не усматривают, другие 
считают, что нашли, третьи полагают, что сами определе

ния этого понятия различны. Те, кто считает, что сверх
Сlюпления найдены, находят в их составе всего три
четыре скопления, что следовало бы называть лишь 
кратной галактикой, в ранг же скоплений зачисляют си
стемы, содержащие хотя бы десятки звезд. Поэтому автор 
считает, Ч'То пока еще скопления СКОШIений не обнару
жены, хоть могут существовать. Его мнение разделяет, 
по-видимому, и Эйбелл, ранее выделявший такие сверх
скопления. Статистические методы, применяемые в этих 
поисках, вынуждены опираться на каталог Цвикки, даю
щий контур скопления. Границы даже простых скоплениii 
определены очень ненадежно. Б. И. Фесенко 'Считает, что 
при таких работах сильное искажение вносит неучиты
ваемое влияние КJlочковатости межгалактическоro погло

щения света в нашей Галактике. Ему также кажется 
сомнительным утверждение Вокулера, что ближайшие к 
нам облака и группы скоплений (ближе 5 Мпс) О'бразуют 
уплощенное сверх'Скопление с центром в скоплении Девы. 

Как изменяется (и изменяется ли) закOtН Ха·ббла для 
кра,сного смещения с у~алением от нас, существует JlII 

его анизотропия, каков размер флуктуацпй в реЛИIПОВЮi 
излучении Вселенной, KaI{OBO строеппе МетагалактИIШ 
в маlсштабах более крупных, чем скопления галактин,
все эти сведения, как и данные астрохимии Вселенпой, 
чрезвычайно ватны для сопоставления их с теОрИЯМII 
«горячей вселе.нноЙ» и с разными моделями мира. Но ре
лятивистская космология и ее сравнение с наблюдениями 
вЫходят за рамки данного очерка. Они излагаются в 
гл. IX и в книгах Л. Б. Зельдовича и И. Д. Новикова: 
Релятивист.ская астрофизика.- М.: HaYI{a, 1967, Теория 
тяготения и эвОлюция звез~.- М.: Наука, 1971, Строение 
и эволюция ВселеввоЙ.- М.: Наука, 1975. 

§ 10. Некоторые частные случаи 
поздней 3ВО.JПOЦИИ галактик 

За поолеJДllие годы многократно пытались создать модели 
звездного оостава галактик, которые бы отвечали наблю
даемым интегральным спеКТtрам ярких (центральных) 
областей спиральllы,х и эллиптических галактик. (Полу-
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'1ить хорошие спектрограммы слабо светящихся, но об
ширных частей галактик, диска и спираJIЬНЫХ ветвей по-
1\а не удаеТlCЯ'> В модели должна быть подобрана такая 
САfООЬ 8Ве'3Д разных спектров и светимоотей, чтобы оиа 
при взятых пропорциях их числа давала спекТtр, сходный 
с наблюдаемым. Получаеreя, что эти областй галактик 
должны содержать больше :кра'Сных карликов, чем звезды 
вблизи Солнца. Модели эти пока еще не впоmе совер
шенны. Поотому, даже если числовые данные теории для 
разных стадий эволюции различных звезд верны, расчеты 
эволюции суммарного звездного состава галакти:к нельзя 

еще шробировать с уверенностью. В. А. Амбарцумян, 
сопоставляя видимую неустойчивость мелних групп и 
скоплений галактик с существованием активности ядер, 
пришел к мысли о вероят.lЮCТИ ранней фрагментации 
дозвезАНОГО вещества, превращения его в разлетающиеся 

системы звезд в ассоциациях и галактик в группах. Та
кую дисперсию вещества вместо его конденсации он 

считает проИ'Сходящей tи В современную эпоху. 
Более 'распространена идея конде~ации диффувного 

вещества в звезды, восходящая к гипотезе Гершеля. 3а 
последние годы эта гипотеза развилась в теорию звездо

образования при движении в газе ударной волны сжатия. 
3в&здообразование в нашу эпоху связывается с наличием 
молодых горячих звезд в области движения и сжатия 
холодных газов с ПЫJIЬЮ. НО системы самих галактик ОТ
носятся к очень давней эпохе эволюции Метагалактики, 
11 все группы галактик и их спутники считаются возник

шими лишь давныи-давно. 

В противоположность этому изучение взаимодействия 
галаI<ТИК привело автора данного обзора к убеждению, 
ЧТО IIногда на периферии плоских галактик, в частности 
на конце СПIIральной ветви, возникают сгущения маосы 
11 свече.ния, которые отделяются несколько от спиральной 
ветви и из части (Ширальной галаRТИКИ превращаются 
Т&И самым в ее спутника. Массы их варьируют от массы 
небольшой области Н 11 до массы, сравнимой с массой 
галактики-родительницы, каI(, например, в общеизвестной 
СIIстеме М 51. Приливная теория готова приписать при
ливам от уже сущоо'твовавшего спутника само возникно

вение спиральных ветвей, но большинсТ1lO подобных 
спутников так малы по массе, что не в состоянии создать 

требуемых мощных прuивных сил. По-видимому, фраг-
1tlентация происходит и в гнездах и в цепочках галак-
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тик, которые ДОЛЖны быть не~той1JИВЫ уже из-ва своей 
фориы. В И'OOJIедованных к 1980 r. случаях внутренние 
скорости компонент оказашfCЬ удивительно иа;rrыии. 

Быстрое накопление наблюдате;rrьных фактов и orpoM
ная ПОИОIЧЬ ЭВМ в расчете иоделей обещают в скоро}! 
вреи&ни значительно продвинуть впер&д представления о 

поздних стадиях эволюции rалактик. 
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ГлаваIХ 

I\ОСМОЛОГИЯ 

Л.П.rPИЩУК 

Введение 

Окружающий нас астрономический мир весьма разнообра
зен. Он состоит из звезд, газа, раЗJIИЧНЫХ типов mшyче
ния, галактик и множества дрyrих объектов. Людей Bcer
да интересовали не только строение и свойства каждого 
из объектов в отдельности, но и устройство мира в це
лом, т. е. те еro черты и особенности, которые можно бы
ло бы отнести к наиболее общим, u:рисущим всему наБJlЮ
даемому миру. Изучением Всменной как целоro занима
ется космология. 

Целью космологии является построение теории охва
ченной ваблюдениями части мира, а также создание пред
ставлений о тех областях и этапах эволюции Вселенной, 
которые современным наблюдеиини недоступиы. Теорети
ческий фу.ндамент космологии составляют основиыe физи
ческие теории, эмпирические сведения предостаВЛЯЮТСJl 

ей главным образом внегалактической астрономией, а ее 
выводы н обобщения имеют общенаучное и фИJIософское 
значение. 

Особая роль в космологии принаДJIежит гравитации. 
Именно гравитация определяет законы движения кос
мических тел, наход1lЩИХСЯ далеко дрyr от дрyrа, и, в 

особенности, на тех громадных рассто1lНИЯХ, которые до
ступны современным астрономическим инструментам. Од
нако каpmпа нестационарной Вселенной, убедительно 
подтвержденная в последние roды, приводит к выводу о 

том, что в прошлом существовали состояния материи с 

предельно высокой плотностью и температурой, т. е. такие 
физические условия, в которых учета лишь одних СИJI гра
витации явно недостаточно. Более того, важиыe черты 
окружающеro мира, по-видимому, определялись характе

ром физических процессов в столь необычных условиях, 
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для анализа которых еще нет законченной физической 
теории. Таким образом, R,осмология находится на пересе
чении наиболее глубинных путей развития различных ра '1-

делов науки и всего естествознания в целом. Интерес I( 

космологии значительно усилился в последнее время. Это 
связано с важными астрономическими открытиями, су

щественно расширившими наши фактические знания о 
мире, а также с прогрессом в тео:ретичеCIШХ знаниях, 

RОТОРЫЙ позволяет надеяться на возможность более 
глуБОRОГО и полного описания Вселенной. Особенность 
RОСМОЛОГИИ, состоящая в неизбежном сочетании хорошо 
установленных фактов с экстраполяциями вневедомое, 
вызывает к ней весьма своеобразное отношение. Космоло
гию иногда упрекают за спекулятивность некоторых 

построений, однако RРИТИКУЮЩИЙ редко удерживается от 
соблазна и самому высказаться на захватывающие носмо
логические темы. 

Систематические иссл~дования по космологии прово
дятся В Г Аит давно, продолжаясь как в периоды всеоб
щего интереса, тан и во времена относительного затишья 
и разочарования. 

§ {. RЛ8ссичеСК8И космологии 

Еще на рубеже хх века мир представлялся состоящим из 
множества вечно существующих звезд, более или менее 
равномерно распределеииых в пространстве и практически 

неподвижных друг относительно друга. Очень мало было 
известно о строении нашей Галактики и практически ни
чего о других галактиках. Законов классической физики, 
применимых R огромному нругу явлений и в частности 
прекрасно объяснявпmх движение планет Солнечной си
стемы, было достаточно и для описания ограниченной си
стемы звезд. 

Трудности начииались при попытках экстраполяции 

видимого равномерного и статического распределения 

звезд на бесконечное евклидово пространство. Историче
ски первым в 1826 г. возник фотометрический парадокс, 
сформулированный Ольберсом. Суть его состоит в следую
щем. Разобьем пространство, равномерно заполненное 

звездами, на шаровые слои с центром в точке наблюдения. 
Объем Rаждого слоя единичной толщины пропорционален 
r, и, следовательно, число звезд в слоях также растет 
пропорционально r. Блеск каждой звезды изменяется с 
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расстоянием, как r 3
, так что ослабление светового пото

ка от звезд далеких слоев компенсируется увеличением 

числа звезд в слое. В результате каждый слой создает 
одинаковую освещенность, а бесконечное их число долж
но было бы дать бесконечно большую освещенность. 'У'че-r 
взаимного Эl(ранирования дисков звезд не является осо

бенно существенным. Он приводит к тому, что яркость 
неба должна была бы быть хоть и не бесконечно БОЛЬПIОЙ9 
но TOro же порядка, что и яркость поверхности COJIВцa. 
Фактически же яркость ночноro неба примерно на 13 по
рядков слабее. 

Длительное время казалось, что фотометрический па
радокс можно устранить, если учитывать поглощение све

та в межзвездной среде. Однако В. г. Фесенков (19189 
1937) обратил внимание на то, что в межввездной среде 
свет главным образом рассеивается, а не поглощается, И9 
следовательно, при однородном распределении звезд и 

рассеивающего вещества суммарная освещенность умень

шиться не может, и фотометрический парадOl{С не снима
ется. После открытия радиоизлучения и. С. Шкловский 
(1954) заметил, что предположения, ведущие к фотомет
рическому парадоксу в видимом свете, должны приводить 

l{ аналогичным трудностям и в обла.сти радиоволн. Дело 
в том, что в отсутствие каких-либо факторов, ослабляю
щих интенсивность излучения, радиояркость неба, созда
ваемая уже известными к тому времени радиоисточника

ми, должна была бы превышать наблюдаемую. 
Впоследствии выяснилось, что ошибочны сами исход

ные предположения, ведущие к фотометрическому. пара
доксу <неподвижность и неизменность источпиков), и во 
всяком случае, он легко устраняется при учете нестацио

парности Вселенной. Ослабление излучения (красное сме
щение - см. гл. УIIО происходит из-за взаимного удале
ния UСТОЧНИI{ов, прнчем этот механизм ослабления одина
ново эффективен во всех диапазонах длин волн. 

В паши днп свечение ночного неба изучают не для 
опровержения фотометрического парадокса, а с целью 
определения излучательной способности различных источ-
1IИ1{ОВ света, распределенны;х: в пространстве, что важно 

для нахождения средней плотности вещества во Все
ленной. 

I\лассическая (неР.елятивистская) космология столкву
лась также с гравитационным парадоксом, сформулиро
ваивым Зеелигером в 1895 г. Согласно закону всемирного 
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ТlI!'отеВИJI Ньютона на массу, 'помещенную в гравитаци
оииое поле нескольких других тел, действует сипа, рав
ная векторной сумме сил, создаваемых каждым из тел. До 
тех пор пока полная масса системы конечна, закон Нью
тона приводит К определенным конечны]\( значеНИЯ!!1 СII

лы, действующей на любое тело. Если же полная масса 
системы бесконечна, то в общем слУЧае результирующая 
оСпа оказывается бесконечной ми неопределенноЙ. Неоп
ределенная веJIИчина получается, вообще говоря, и для раз
ности сп, действующих на бесконечно близкие тела, и, 
оепедовательпо, для экспериментально измеримых относи

тельных ускорений. В отличие от фотометрического пара
докса, трудность не снимается возможной нестационарно
ОСТЬЮ системы гравитирующих тел, поскольку в теории 

Ньютона дейс~вующая СИJU1 не зависит от состояния дви
жения тел, а опредепяется только их расположением (при-

- чем в один и тот же момент времени). Для устраllения 
неопределеииости абсолютных и относительных ускорений 
:необходимы дополнительные предположения, скылл 1(0-

торых состоит В установпении определенного способа пе
pe~oдa к пределу бесконечной массы по последовательно
сти распределений с конечной массой. В пекоторых 
оепучаях предпочтительный способ перехода к пределу 
можно предложить, ИоСходя из свойств сиы�етриии задачи. 
Однако в большинстве случаев какого-либо преимуще
оСтвенного способа перехода к пределу нет, и в этом смыс
ле гравитационный парадокс неустраним. 

Выяснение логических источников гравитационного па
радокса и сравнение с этой точки зрения теории Ньютоиа 
и релятивистской теории тяготения Эйнштейна (в которой 
r-равитационный парадокс отсутствует) было проведено 
А. Л. 3ельмановым (1958, 1967). В качестве источников 
парадокса А. л: 3ельманов указал на линейный характер 
теории ТlI!'отения Ньютона (точнее, уравнения ПуаССОllа) 
при пелинейном характере уравнений Эйнштейна, а та .. -
же на эллиптичность уравнений Пуассона, соответствую
~ю бесконечной скорости распространения гравитацион
ного взаимодействия при гиперболичности системы урав
нений Эйнштейна. 

Таким образом, нереЛЯТИВИСТСl<ая космология, не сво
бодная от внутренних затруднений, должна была бы рапо 
или поздно оказаться в тупике. Недос:rаток нерелятивист
оСКОЙ космологии состоит В том, что 'она основана на тео
рии тяготения Ньютона, допускающей бесконечную ско-
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/юсть распространения гравитационного взаимодействия и 
'I'CM самым противоречащую специальной теории относи
тельности. В RосмологичеСRИХ масштабах, где выход за 
IIределы применимости нереЛЛТИВИСТСRОЙ фИЗИRИ неиз
iiежно возникает, это противоречие должно было бы сна
аатьсл. ФаliтичеСRИХ потрясений, однако, не произоlПJIО, 
потому что качественное расширепие наших знаний об 
астроно:мичеСRОМ мире совпало с процессом Rоренной лом-
1\11 представлений о пространстве, времени и тлготении. 

§ 2. РеЛJlтивистсвав ИOCllo.1l0l'llJl 

Счастливы1tШ днями RОСМОЛОГИИ называют второе и третье 
деслтилетил нашеro вена. ДействитеJIЪНО, эта эпоха пред
ставляет собой в высшей степени блaroприлтное сочета
ние решительного прогресса в наблюдательных средствах, 
своевременного поивлеиил реллтивистской теории тлготе
вил и roтовности научной общественности к восприлтию 
и развитию революциоииых идей. Картина мира, CJIожив
шаясл в те roды, ямлетсл основой современной RОСМОЛО
ГИИ, а открытие реЛИRТОВОГО И8JIYченил <см. § З> сделало 
ее значительно богаче и надежнее. 

С помощью Rрупнейшего по тем временам 2,5-метрово
го телеСRопа Хаббл в 1924 г. обнаружил в спираJIЪВЫХ 
туманностлх цефеиды. По цефеидам было определено рас
столние до туманностей и тем самым окончательно уста
номено, что они представллют собой галактики, подобные 
нашей. ДальнеЙlПИе наблюденил подтвердиJlИ, что мы жи
вем, по существу, в мире галактик. Хотя галактиRИ име
ют тенденцию R объединению в группы и скопленил, они 
лвллютсл основной СТРУRТУРНОЙ единицей наблюдаемого 
мира. В охваченной наблюденилми области пространства 
с размером ПОрЛДRа 1000 Мпс находитсл около миллиарда 
галактик. Важнейшим свойством всей системы галаКТИR 
(МетагалаRТИКИ) лвляетсл повышение степени однородно
сти по мере перехода R большим масштабам. ЕCJIИ сред
пля плотность вещеl:тва внутри галактики в миллионы раз 
превосходит среднюю плотность вещества во всем обследо
ванном пространстве, то в объеме порлдка 1 мпс', содер
)Rащем типичное СRопление галактик, относительный конт
раст плотности составллет 10', а в объемах с харантер
ным размером 50 Мпс, в которых содержитсл много СRОП
лений галактИR, средилл плотность вещества практичеСIШ 
совпадает со средней по всему обследованному простран-
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ству. При переходе ко все более слабым и, следоватеJIЪНО, 
более далеким галактикам их число увеличивается, ка" 
и должно быть при увеличении объема пространства, ох
ваченного подсчетом числа источников. Если бы система 
галактик была ограниченной, подобно системам звезд -
галактикам, то в конце концов наблюдался бы обрыв в 
числе слабых источников. 

Таким образом, мы приходим к представлению об од
нородности Вселенной в больших масштабах. 

Наиболее далекие из известных объектов - радиога
лактики и квазары - не удается эффективно использовать 
для уточнения степени однородности Вселенной, посколь
ку для столь далеких источников суrцественной оказыва
ется их эволюция, о которой мы пока не очепь много зна
ем. Следует помнить, что, глядя «вдаль», мы вместе с 
тем смотрим «в прошлое» из-за конечности скорости рас

пространения света. Наблюдения, производимые в какую
либо эпоху, дают нам сведения не о состоянии Вселенной 
в ту же эпоху, а позволяют судить как бы о «срезе» Все
ленной по световому конусу, направленному в прошлое 
и имеюrцему вершину в точке наблюдения (рис. 95). 

В 1929 г. Хаббл вывел знаменитый закон пропорцио
нальности между расстоянием до галактики r и ее крас
ным смеrцением z (см. гл. VIIП: 

t z=-Hr. 
с 

(1) 

Поскольку единственным приемлемым объяснением кос
мологического красного смеrцения является уменьшение 

частоты света из-за удаления источника, то тем самым мы 

получаем доказательство нестационарности МетагалаRТИ
ки, а именно, устанавливаем факт ее расширения. В по
следуюrцие roды закон Хаббла проверялся с учетом зна
чительно более удаленных галактик и с использованиеl\[ 
значительно большего их числа и был подтвержден с 
довольно высокой точностью (погрешность около ±15%). 

Важно, что величина Н (постоянная Хаббла) не зави
сит ни от угловых переменных, ни от Т. Изотропия рас
ширения, т. е. независимость наблюдаемой картины рас
ширения от направления на небесной сфере, сама по се
бе означает сферическую симметрию с центром в ТОЧRе 
наблюдения. Другими словами, закон расширения допуска
ет группу поворотов. Однако отсутствие зависимости Н от 
r означает и нечто большее, а именно, наличие группы 
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сдвигов. Наблюдатель может сдвинуть свое положе.вие, 
расположиться на одной из удаляющихся га.пактик, и для 
него закон расширеJШЯ будет описываться той же фор:м:у
.'юЙ (1). Правда, еспи бы система галактик была ограни
'Iепной, то возможные положения наблюдателя быпи бы 
псе-таки неэквивалентны:м:и, они различались бы в зави
симости от близости к краю системы. Допуская, что 
мы случайно ока запись в центре неоднородного, но сфери
'.ески симметричного нестационарного распределения га

.I(актик, следует не TOJIЬKO сделать противоестественное 

Рис. 95. Схематическое И80БРQжение набmoдаемой части Вселенной. Э80-
moционирующей от сингумрности до современной эпохи. 

предположение о выделенности нашего положения, но и 

согласиться с тем, что нам в высшей степенн повезло: мы 
ОI<азапись в центре с очень БOJIЬШОЙ точностью. Дело в 
том, что одинаковость направлений на небесной сфере 
значительно точнее и для б6льших расстояний, чем по 
наблюдению галактик, определяется из изотропии темпе
ратуры реликтового излученния (см. ниже). Кванты релик
тового излучения, приходя к нам, покрывают расстояния, 

JI десятки раз превышающие расстояния до далеких га

лаI{ТIIК, и при этом температура излучения в разных на

правлениях оказывается одинаковой с точностью до деся
тых долей процента. 
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Тахим образом, из всей совокупности дaHных вытека
ет, что в болъших масштабах охваченная наблюдениями 
область Вселенной однородна и изотропно расширяется. 
Эти свойства во всяком СJIYЧае имеют место при описании 
наблюдаемой Вселенной в первом приближении. Возмож
ные их отклонения и роль последних в ПрОDLНом И буду
щем Вселенной мы обсудим ниже. Экстраполяция наблю
даемых свойств на всю Вселенную, т. е. на области и эпо
хи, еще не охваченные наблюдениями, наиболее естествен
на и снимает вопрос 'о выделенности положения земноrо 
наблюдателя. Однако имеющиеся' наблюдательные данные, 
cTporo rоворя, не MOryт исключить возможность существо
вания также пространственно-временных областей Все
ленной со свойствами, отличающимися от свойств види
мой области. Например, таких областей, в которых имеет 
место анизотропное расширение ИJЩ даже сжатие. 

Развитие теоретическоrо описания модели однородной 
изотропной Вселенной происходило с некоторым опереже
.нием наблюдательных подтверждений реальности этой 
модели. Свойства однородности и изотропии постулирова
лись на основании общих соображений, а также из же
лания получить простые и разрешимые до конца уравне

ния. Математически эти свойства формулируются как фаI{Т 
существования шестипараметрической rруппы преобразо
ваний, пере водящих всю рассматриваемую систему саму 
в себя. Три параметра приходится на сдвиrи по трем не
зависимым пространственным направлениям, а еще три

на повороты BOKpyr любой точки. Отказ от предполотений 
о полной однородности и изотропии сопровождается умень
шением допускаемой симметрии или ее устранением. 

А. Эйнштейн в своей работе 1917 r. исходил из пред
положений об однородности и изотропии, наряду с пред
положением о стационарности космолоrической модели 
(А. Эйнштейн (1965». Стационарность системы достиrа
лась за счет так называемоro космолоrическоrо члена 

(А-члена), приводивmеrо к силам отталкивания, способ
ным противостоять силам тяrотения. 

А. А. Фридман (1922, 1924) показал, что стационарный 
мир Эйmптейна является лишь частным' решением rрави
тационных уравнений, а в общем случае решения неста
ционарны. Более TOro, если не вводить А-члена, то реше
ния обязаны быть нестационариыии. Впоследств~1И было 
осознано, что этот rpандиозный вывод совершенно естест
вен и неизбежен. В отсутствие rрадиентов давления и 
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любых дpyГlIx сил, противостоящих тяготению, равновесие 
без движения невозможно. Эволюция системы определяет
ся силами притяжения и начаJIЬНЫМИ УCJIовиями. Началь
ные уСловия MOryт быть заданы так, чтобы начальное 
расширение продолжалось неоrpаниченно долro или сме

нилось в копце концов сжатием. В любом случае совер
шенно обязательно изменение со временем таItих величии, 
кан расстояние между элементами однородно распреде

ленного вещества и его плотность. Решения уравнений 
Эйнштейна, основанные на постулатах однородности и 
изотропии, называют также фридмановскими решениями, 
или фридмановскими космологическими моделями. 

Заменяя наблюдаемое распределение галаl(ТИК и мета
галактичеCIЮГО вещества идеализированной сплошной 
средой с однородной плотностью и нулевым давлением, 
используя сопутствующую систему координат, т. е. си

стему координат, сопутствующую движению среды, а 

также полагая А = О, уравнения Эйнштейна можно при
вести к двум незавu:симым уравнениям 

,pR3 = const, 

3k зн2 

---р--
8nGR2 - 8nG· (3) 

Здесь R - функция, зависящая от времени и описываю
щая потенциалы гравитационпого поля и, вместе с тем, 

являющаяся масштабным фактором, т. е. коэффициентом 
пропорциональности, позволяющим найти расстояние L 
между БЛИЗIШМИ элементами среды, обладающими неиз
менной разностью координат /1l в сопутствующей коорди
натной системе: L<t> = R<t>/1l. «Постояннаю) Хаббла (то-

же зависящая от времени) Н (t) = ~ ~~ для нашей эпо
хи считается равной H(to) = (50-100> км/(с· Мпс). ВЫ
бор постоянной k определяет характер эволюции модели. 
При k ~ О расширение будет продолжаться пеограничеп
но, при k> О оно должно смениться сжатием. Знаl( k СОВ-

зн2 

падает со знаком разности р - Ре, где Ре = 8пС - кри-

тическая плотность. В нашу эпоху Pe(to) ~ 10-29 г/см', 
в то время как Р оценивается в p(to) ~ 10-30 г/см3 . В 
релятивистской космологии величина k определяет также 
геометрические свойства трехмерного пространства сопут
ствующей системы отсчета. При k> О каждое пространст
венное сечение t = const является замкнутым пространст-
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вом постоянной положительной иривизны; при k = О и 
k < О получаем бесионечные пространства нулевой и от
рицательной иривизны соответствепно. 

Смещение z спентральной линии, испущенной в мо
мент времени t с частотой '\1 и принятой В момент време
ии to с частотой '\10, выражается простой формулой 

" - "о R (10) 
z = --:v;- = R (t) -1. (4) 

Чем больше Z, тем в более раннюю эпоху был ИС!Iущен 
сигнал. 

R сожалению, мы не располагаем пона достоверными 
значениями основных пара метров однородных изотропных 

Iюсмологичесних моделей, а именно, постоянной Хаббл,а и 
средней плотности всех форм материи <Тамман, Сэндидж, 
Яхил (1979». Особенно трудны определения р, посиольиу 
в эту величину могут вносить значительный вилад трудно 
наблюдаемые виды материи <Пиблс (1971), Я. Б. Зельдо
вич, Я. А. СмородинсRИЙ (1961». Параметры иосмологи
чесной модели удалось бы определить, если бы источнии 
и'аноro-нибудь типа можно было принять за «стандартную 
свечу» ИJIИ «стандартный метр», т. е. если бы существо
вали неизменные источНИRИ с хорошо известными свети

lIЮСТЯМИ или размерами. Тогда, изучая зависимость их 
видимых значений от ,Z, можно было бы определить тип 
иосмологичесиой модели. Однаио дело осложняется эволю
цией реальных источнииов, особенно существенной для 
далеиих объеитов, видимых на ранних фазах их развития, 
а таиже тем, что зависимости от z точны и определены 

лишь для идеализированной, совершенно однородной 
Вселенной. ЕCJIИ же Вселенная однородна лишь в сред
нем, т. е. на пути лучей от ИОНRретного источнииа и на
блюдателю может встретиться то или иное иоличество 
прозрачного вещества, то своим гравитационным полем оно 

в той или иной степени исиривит световые лучи и исиа
зит фаитичесиие зависимости от z. Таи, Я. Б. Зельдович 
(1964) поиазал, что существенным изменением подверга
ется зависимость видимого углового размера от z. 

Вероятно, самым значительным свойством однородных 
изотропных моделей является ограниченность их эволю
ции во времени и наличие сингулярных состояний, в НО
торых масштабный фаитор R<t> обращается в нудь, а 
плотность вещества - в беСRонечпость. Таним образом, 
появляется понятие «возраста» Вселенной. В простейmей 
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иодели с k = О из уравнений (2), (3) получаются соотно-
шения 

1 
Р = 6nGt ll ' 

(5) 

2 
t = 3Н. (6) 

Сингулярность соответствует t = о, совре1>lенная эпоха со
ответствует to ~ (10-20) ·1010 лет. Эта величина хорошо 
соrласуется с независимыми определениями to, а именно, 
определениями по возрасту звезд на основе теории звезд

IЮЙ эволюции с начальным содержанием rелия порядка 
30 %, а также по относительному содержанию радиоактив
пых элементов. Совпадение этих оценок позволяет сказать, 
что примерно 10 млрд. лет назад действительно «что-то 
случилосъ»: мир, в основном, приобрел те черты, которые 
сейчас наблюдаются. 

Конечность времени, протекшеrо с момента сииry
лярности t = о, приводит К существованию так называе
Moro rоризонта видимости, или просто rОРИ80нта. Дейст
вительно, любые сиrналы, распространяющиеся с предель
пой скоростью, равной скорости света,. успевают прийти 
к наблюдателю к моменту t o с конечноrо расстояния. Мак
симально БОЛЫllое расстояние (rоризонт) определяется 
тем, что сиrнал был испущен при t = о. При этом крас
ное смещение частоты сиrнала, испущенноrо при t = О и 
принятоrо в момент t o, соrласно формуле (4) обращается 
в бесконечность. Таким образом, вместе с возрастом t o в 
теорию входит характерный размер, по порядку величины 
совпадающий с cto, который указывает область простран
ства, принципиально доступную наблюдениям. С течени
ем времени эта область, очевидно, увеличивается. В эво
люционной космолоrии понятие rоризонта весьма сущест
венно, поскольку оно определяет масштаб, который надо 
иметь в виду, rоворя о крупномасштабной структуре Все
ленной (см. рис. 95). Современные наблюдения, если сюда 
включать и наблюдения реЛИI{ТОВОro радиоизлучения, рас
пространяющеrося свободно с :момента рекомбинации во
дорода (см. ниже), охватывают значительно больше по
ловины Bcero доступноrо для наблюдений объема прост
ранства. 

Известно, что в применении к однородной изотропной 
rравитирующей системе уравнения' Ньютона совпадают 
по форме с уравнениями Эйнштейна (2), (3). Не следуе'r 
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испытывать особенвых иллюзий по поводу их совпадения, 
ПОСIЮЛЫ(У интерпретация соотношений, вытеI(ающих из 
этих уравнений, одинакова лишь для не очепь протяжен
ных областей - таких, в которых относительная Сl(ОРОСТЬ 
элементов системы :мала по сравнению со скоростью све

та, а красное смещение z мало по сравнепию с единицей. 
Естественво, что теория Ньютона, содержащаяся в тео
рии Эйнштейна в качестве предельного случая, дает совпа
дающие результаты в области своей прпменимости. Одна
ко космология интересуется Kal( раз противоположпым 

предельным случаем маI{симально больших расстояний и 
красных смещений. Таким образом, современная космоло
гия по необходимости является релятивистской. В частно
сти, формула (1) оказывается JlПшь линейными членом 
разnожения точной формулы (4). Учет релятивистских со
отношений указывает также на неправомерность приnисы
вавия источникам с большимп z скоростей удаления, пре
вышающих скорость света. 

Сложность релятивистской КОСlrЮЛОГИИ не в том, что 
она опирается на уравнения Эйпштейна, значительно бо
лее сложные, чем ньютоновские уравнения мехаНИI(И II 

гравитации, а в Toы' что релятивистская lЮСМОЛОГИЯ, вслед 

8а релятивистской теорией тяготения, ОТI{азывается от не
которых понятий классической физики и вводит новые, 
свои. Так, утрачивает смысл понятие инерциальной систе
мы отсчета, существующей всегда и повсеместно и относи
тельно которой, само собой разумеется, и следовало бы 
описывать гравитационное поле и движение вещества в 

.верелятивистскоЙ космологии. С другой стороны, ВВОДIIТ
ся понятие кривизны пространства - времени. Общая Teo~ 
рия относительности, распространяя специальную теорию 

относительности на область гравитационных явлений, пе
реносит и в космологию попятие относительности прост

ранственных и временных интервалов, их зависимости от 
движения наблюдателя. Возможно, одно из наиболее лю
бопытных проявлений этих эффектов - относительность 1\0-

нечности и бесконечности пространства в однородных IIЗО
тропных космологических моделях (А. л. 3ельмапов 
(1977». Эти модели обычно рассматривают в сопутствую
щей системе координат, что вполне оправдано, ПОСКОJIЬ
ку земвой наблюдатель является одНим из наблюдателей 
этой системы. Именно по отношению к ней мы говорим о 
8амкнутом (I{онечном)'или открытом (бесконечном) прост
ранстве, о той или иной длительности эпохи расширения. 
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Однако не лишен и.втереса вопрос о том, какие суждения 
о мире вынесут набmoдатели, движущиеся относительно 
вещества, т. е. находящиеся в несопутствующей системе 
отсчета. Пространством: этой системы отсчета 1IВJI1Iется 
совокупность пространствеииых сечений Toro же искривлен
HOro четырехмерного пространства - времени, но не сов

падающих с пространствениыми сечениями t = const 
сопутствующей системы, поскольку они обравуются в одина
ковые моменты времени, отсчитываемого часами, движу

щимися относительно сопутствующей системы отсчета. 
Оказывается, в однородных изотропных моделях с беско
нечным сопутствующим пространством можно укавать 

такие семейства наблюдателей, для которых объем прост
ранства, а также полные масса и число частиц вещества 

конечны. Каждый элемент вещества учитывается при 
подсчете объема пространства и полной массы в несопутст
вующей системе отсчета, однако они складываются в рав
ные моменты их эволюции с точки врения сопутствующе

го набmoдателя. В частности, распределение вещества в 
несопутствующей системе отсчета неоднородно. Такие же 
выводы об относительности I(онечности и бесконечности 
справедливы и в отношении продолжительности ЭПОХIl 

расширения. Как мы видим, даже простейшие релятиви
стские космологические модели обладают множеством ин
тересных и неоБЫЧJ;lЫХ черт. 

§ 3. Рe.u:иктовое И8JIучевие R roРВЧ8JI Всe.u:еИВ8JI 

3адумаемся над фантастической экстраполяцией, которую 
мы совершаем, замеН1I1I набmoдаемое распределение мате
рии однородной расmиряющейся средой и распространяя 
эти начальные условия с помощью динамических уравне

ний (2), (3) вплоть до состояний бесконечной плотности. 
Сейчас однородность вещества и ивотропия его расшире
ния имеют место в масштабах порядка 50 Мпс, при их 
ПОЛНОМ отсутствии, скажем, в масштабах t Мпс и ме:вь
ше. Мы же склонны экстраполировать эти свойства на 
эпоху ядерных превращений при ПJI0ТНОСТJIX Р я:$10Z г/см· 
(а также и на более ранние эпохи), когда размер горивон
та COCTaBJI1IJI световые минуты вместо нынешних десятков 

МВJIJIИардов световых лет, "а размер области, содержащей 
материю, которая рассредоточена сейчас в пределах 
50 Мпс, был порядка t пс и в миJIJIИОНЫ рав превыmал 
размер roризонта той эпохи. 
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Самое удивительное в этой экстраполяции заключает
ся в том, что она, видимо, соответствует действительности. 
Дело не только в том, что эта экстраполяция наиболее 
проста по свои:м: предположения:м: и соrласуется с и:м:ею

щимися наблюдения:м:и, но и в том, что она служит осно
вой концепции, связывающей воедино довольно далекие 
Apyr от Apyra идеи и факты. Сюда относятся распростра
ненность и возраст хи:м:ических элементов, свойства 
~{ежrалактическоrо вещества и излучения, законы rрави

тационной неустойчивости, воз:м:ожность объяснения 
наблюдае:м:ой структурности в виде rалактик и их скоп
лений. Важнейшим фактом этой концепции ЯВJIяеТСII 
существование и конкретные характеристики реликто

Boro излучения. 
Реликтовое излучение было открыто в 1965 r. (Пензи

ас, Вильсон (1965». Почти сразу же были обнаружены 
дВе ero важнейшие характеристики: тепловой (планков
ский) характер спектра, соответствующий Т ~ 2,9 К, 
и одинаковость температуры излучения, приходящеrо 

с разных направлений. Плотность энерrии этоrо изотроп
Horo излучения составляет 

в, == pil ~ 6.10-13 эрr/см3 ~ 6.10-84 r!с:м:8• 

Фоновое :м:икроволновое излучение С такой плотпостью 
энерrии и тепловы:м: спектром не моrло создаваться rope
ние:м: водорода или э:м:иссией :множества дискретпых источ
ников - звезд, rалактик и т. п. Попытка подобноrо объ
яснения приводит к совершенно невероятны:м: предположе

ния:м: о плотности распределения и характере эволюции 

таких источников. (Вклад разнообразных источников в 
фоновое излучение с разны:м:и длина:м:и волн рассчитыва
ли А. г. Дорошкевич и И. Д. Новиков (1964),) 

Известно, что реликтовое излучепие предсказывается 
теорией rорячей Вселенной (Га:м:ов (1946-1948», посту
лирующей однородность и изотропию с са:м:оrо начала. 
Но и наоборот, открытие фоновоrо :м:икроволновоrо радио
излучения (правильно интерпретированноrо и названноrо 
впоследствии реликтовы:м:) вынуждает нас распространить 
при:м:ени:м:ость фрид:м:ановских кос:м:олоrических :м:оделей 
на существенно более ранние эпохи и свидетельствует 
в пользу правильности rипотезы rорячей Вселенной. 

Заполняя Метаrалактику, это излучение остывает с 
1 

ее расширением по закону Т '" R (t) '" 1 + z. Следов а-
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тельно, в прошлом температура излучения и плотность 

его энерrии были выше. Но при высоиих температурах, 
когда энерrия теплового движения молекул и атомов, 

из которых состоит обычное вещество, становится срав
нимой с энергией связи молекул и атомов, происходит 
распад молекул, а затем ионизация атомов, т. е. вещест

во находится в состоянии плазмы. Не имея возможности 
объяснить происхождение реликтового излучения дейст
вием существующих источников, мы должны отнести пе

риод erQ формирования, по крайней мере, на те времена, 
когда оно активно взаимодействовало с плазмой, поддер
живая или вырабатывая планковский спектр. 

Энергия, заключенная в реликтовом излучении, дол
жна была остаться в наследство от ранних, сверхплот
ных состояний материи, как и предполагается в теории 
горячей Вселенной. Она могла, в принципе, выделиться 
и в более поздние периоды, но не слишком поздно, что
бы излучение успело термализоваться, приобрести план
ковсиий спектр и стать таким, каким мы его наблюдаем. 
В любом случае существовал период равновесия релик
тового излучения с веществом, вошедшим в звезды и 

галактиии. Взаимодействие реликтового излучения с ве
ществом должно было прекратиться в эпоху рекомбина
ции, в течение сравнительно непродолжительного перио

да, когда температура излучения была равна примерно 
4000 К и электроны плазмы уже могли беспрепятственно 
присоединяться к ядрам водорода и гелия, образуя ней
тральный газ. С этого же момента, который соответству
ет z ~ 1300, фотоны реликтового излучения начали сво
бодно распространяться. Вплоть до наших дней (z = О) 
они заметно не рассеивались, поскольку оптическая тол

ща ионизованного межгалактического газа, по всей веро
ятности, много меньше единицы. 

Очень важно, что температура реликтового излучения 
изотр·опна. НаБЛЮ;IJ!.~ая частота реликтовых квантов оп
ределяется изменепием их частоты на всем протяжении 

пути от места их отрыва от вещества в эпоху рекомби
нации и до наблюдателя в настоящий момент времени. 
Одинаковость наблюдаемой температуры свидетельствует 
об одинаковом xapaKT~pe изменения со временем физиче
ских условий в разных участках пространства, что под:
тверждает принципы однородности и изотропии и по

зволяет распространить их на эпоху первичной плазмы, 
когда средняя плотность материи была порядка 
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{о-аl г/смЗ• Принимая, что среднее расстояние между га
лактиками в 50-fОО раз превыmает их размеры, рас
смотрим эпоху, когда масштабный ФаI(ТОР был в 50 раз 
меньше нынешнего, т. е. согласно (4) ,Z ~ 50. Тогда га
лаКТИI(И должны БЫJIИ бы «соприкасаться краями», а до 
этого они заведомо не могли существовать в их нынешнем 

виде. Высокая степень угловой изотропии реликтового 
излучения в масштабах, соответствующих линейным раз
мерам скопления галактик, отнесенным на момент реком

бинации, говорит о значительной однородности догалак
тического вещества. Поэтому совершенно естественно 
широко paCJ;lpOCTpaHeHHoe убеждение, об образовании на
блюдаемой структурности в результате развития весьма 
малых по амплитуде возмущений плотности, существо
вавших уже в эпоху рекомбинации и развивавшихся в 
дaJlьнейшем в силу гравитационной неустойчивости 
(Н. Б. Зельдович, И. Д. Новиков (1975». Впрочем, если 
предположить, что галактики по ю~ким-то непонятным 

причинам «вылупились» из сравнительно небоJIЬПlИХ по 
размерам сверхплотных объектов, существовавших уже 
при z = 1300, а может быть, и до этого, то такое пред
положение тоже не так легко опровергнуть на основапии 

наблюдений изотропии реликтового излучения. Дело в 
том, что, проходя вблизи почти статических образований 
любых размеров и любой плотности, кванты имучения 
«синеют», а затем «краснеют» в одинаковой степени, так 
что в результате остается лишь общее Iюсмологическое 
покраснение, обусловленное расширением. 

Опираясь на изотропию реJIИКТОВОГО ИЗJIYчения, мож
но проследить за историей Вселевпой, предполагая с из
вестным основанием, что и в далеком прошлом были 
справедливы законы однородных изотропных КОСМОЛОги

ческих моделей. Сравнение предсказаний такой теории 
с наБJIЮдениями должно показать, не СJIИШКом ли она 
упрощена. Важной вехой в тепловой истории горячей 
Вселенной является 'период ядерных превращений - пер
вые 10-100 с с момента, когда плотность формаJIЬНО 
обращалась в бесконечность (t = о). В этот период тем
пература материи БЫJIа несколько миллиардов градусов, 
происходил синтез ядер легких элементов. Согласно рас
четам в рамках простейших Фридмановских моделей в 
результате синтеза образовалось 30% ядер атомов гелия, 
остальные 70% массы вещества приходится на ядра ато
мов водорода - прот<?ны. Количество других элементов 
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совершенн~ J;l:езначительно. Образование тJlжeJIых эле
ментов не мотло'происходить вранией Вселеиной и доп
.;кно бьшо пр~зойти значительно позже - в звездах. 
В период рекомбчнации ядра геJIИЯ и водорода присое
дивили электроны И превратИJIИСЬ в нейтраJIЬНЫЙ газ. 
Из этого первИЧllОГО газа, как предполагается, в даль
нейшем образоваJIИСЬ звезды и галактики. 

Прямое наб.moдение первичного геJIИЯ весьма затруд
нитеJIЬНО, однако разнообразные методы исмедования, 
применениые К тому же к ра8JIИЧНЫМ астрономическим 

объектам, как правИJIО, указывают на обипие геJIИЯ, сов
падающее с предсказанияии теории. Такое совпадение 
весьма знаменательно, ПОСКОJIЬКУ отказ от основных прин

ципов теории горячей Вселенной с легкостью приводил 
бы к предсказаниям: 100% ИJIи нулевого обиJIИЯ первич
ного геJIИЯ, но оба предсказания, особенно первое, про
тиворечат наблюдениям. 

Существование реJIИКТОВОГО И3JIYчения значительно 
продвигает нас в понимании эволюции мира, но и ста

вит новые вопросы. Современная плотность энергии ре
ликтовоro И8JIYЧения такова, что в каждом кубичеСIЮМ 
сантиметре присутствует примерно 500 фотонов. В то 
же время средняя плотность обычного вещества 
10-80 г/смЗ, причем не видно каких-либо признаков анти
вещества, т. е. современный астрономический мир зарядо
во-несимметричен. Таким образом, на каждый протон, 
масса KOToporo равна около 10-26 r, приходится 109 фото
нов. Отношение плотности числа фотонов nт к плотности 
чима барионов nв (тяжелых частиц, таких, как протон) 
не меняется в ходе расширения от эпохи ядерных пре

вращений. Поэтому их О'l'ношение явпяется важным без
размерным параметром - удеJIЬНОЙ энтропией нашего 

n 
мира: 8 = --!. ~ 109. При еще б6льших плотностях ве-

nв 

щества, когда реJIИктовое И8JIYЧеиие р6ждает :многочис
ленные пары частиц и античастиц, нужно уточнить по

нятие безразмерной энтропии, заменяя nв на разность 
чима барионов и антибарионов. Однако, еми мы при
нимаем (на основании лабораторных экспериментов в 
рамках достигнутой точности), что во всех процессах эта 
разность сохраняется, то и в те времена бьшо 8 = 10'. 
Вот это-то и представпяется удивительным. Получается, 
что всегда существовал избыток барионов над антиба
риона:ми в размере 10-' от общего чима частиц, т. е. мир 
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всегда бьш зарядово-несимметричен. Избежать/этой асим
метрии МОЖно было бы, если бы барионньiй заряд пе 
сохранялся, т. е. барионы могли бы превращаться в лег
кие частицы - лептоны. Тогда в сочетании с идеей, со
гласно которой распад частицы и аНТJ;lчас'lИЦЫ не во всем 
одинаков (для других процессов эт~ доказано в лабора
торных опытах), в ходе расширенИя первичной плотной 
материи могло бы выработатьсf.l наблюдаемое превыше
ние числа барионов над антибарионами из первоначаль
но зарядово-симметричного состава (А. Д. Сахаров 
(1967». Пока эта гипотеза бьша мотивирована только 
космологическими соображениями, к ней можно бьшо 
относиться снисходительно. Однако в последнее время 
она получила мощную поддержку со стороны теории эле

ментарных частиц. Несохранение барионного заряда и, 
в частности, возможность распада протона неизбежно воз
никают при попытке построения теорий, объединяющих 
электромагнитное, слабое и сильное взаимодействие 
(Вейнберг (1979». Сравнение предсказаний этих теорий 
с фактическими данными предполагает учет космологи
ческих сведений. Таков один из примеров тесного взаи
мопроникновения современной космологии и теоретиче
ской физики. 

§ 4. Мааые отвлоиеВИJI от однородности и изотропии 
Как уже подчеркивалось, в охваченной наблюдениями 
области Вселеввой однородность и изотропия имеют ме
сто только в определенных масштабах и только с опре
деленной точностью. Мы говорим об однородности и 
изотропии наблюдаемого мира потому, что масштаб ус
реднения, при котором эти свойства проявляются, :много 
меньше размеров горизовта, хотя и много больше разме
ров галактик и их скоплений. Но в прошлом горизонт 
был меньше, в будущем он будет больше. Давало ли 
решение Фридмана адекватвое описание крупномасштаб
ной структуры мира в пределах горизонта в прошлом и 
будет ли это справедливо в будущем - зависит от за
конов эволюции тех отклонений от однородности и изо
тропии, которые существуют сейчас. 

Наблюдательные данные подтверждают или, во вся
ком случае, не противоречат представлению о том, что 

по крайней мере в прошлом решение Фридмана бьшо 
приroдным в указанном выше смысле, т. е. однородность 

и изотропия в пределах горизонта имели место. Гигант-'. 
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скяе неодВQpодности в сравнительно мелких масштабах 
J'алактик и ~ скоплений не должны нас смущать, так 
l\aK их считащ результатом развития Manыx по ампJIИ
туде возмуще~ существовавших в проmnом. При- сдви
J е назад во времени горизонт сужается, но и амплиту

да неоднородностей ~бывает, так что в пределах гори
аонта все остается в среднем однородным и изотропным. 

Эту концепцию нельзя считать доказанной, и ДJШ ее до
},азательства или опровержения необходимо в качестве 
первого шага выяснить законы эволюции Manыx OTКnOHe

ниii от однородности И изотропии. Необходимо также 
вывести соотношения, допускающие наблюдательную про
верку, основанную желательно на использовании особен-
110 чувствительного метода - измерении анизотропии ре

:rиктового излучения 

Теорию малых возмущений однородных изотропных 
I,осмологических моделей построил Е. М. Лифшиц (1946). 
Эта теория, будучи релятивистской, вкnючает в себя так
же и ньютоновский предел соответствующей задачи. 
В общем случае ПРОИЗВОJIЬные возмущения гравитационно
го поля и материи, заполняющей мир, можно разбить на 
три типа. В каждом из них содержатся возмущения гра
витационного пом ИJIИ, другими словами, возмущения 

компонент метрического тензора, однако возмущения 

плотности материи и ее скорости содержатся не во всех 

типах. Первый тип возмущений включает в себя возму
щения плотности и продольных (не вихревых) компонент 
скорости. Во втором типе возмущения плотности отсут
ствуют, но есть вихревые возмущения скорости. И нако
нец, третий тип характеризуется тем, что в нем нет ни 
возмущений плотности, ни возмущений скорости, но есть 
TOJIЬKO возмущения гравитационного поля - гравитаци

онные ВОШlы. Для теории образования сгущений вещест
ва - галактик и их скоплений - особенно важен первый 
тип возмущений. 

Зависимость возмущений от времени определяется 
уравнениями второго порядка и поэтому содержит два 

независимых решеиил - две моды. Еcnи одно из них 
соответствует нарастанию возмущений в будущем и их 
убыванию в проmnом, то другое решение, другая· мода, 
описывает обратную зависимость. Возможна также си
туация, когда оба решения имеют периодическую зависи
мость от времени, и тогда нарастаиил возмущений не 
происходит. Наличие нарастающих решений служит сви-
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детельством гравитационной неустоЙчивости. еустойчи
вость возникает, когда размер области, ох ченной воз
мущением, превъппает некоторую крит ескую ДJlИну, 

так называемую джинсовскую длину в лны. При мень
ших размерах этих областей происх0Дят колебания ве
личин, претерпевающих возмущени,Jt. В случае возмуще
ния плотности это явление особ~но легко понять: уп
ругость среды (тем б6льшая, чем больше в ней скорость 
звука v.) препятствует нарасТанию мелкомасштабных 
возмущений, переводит их - в колебания - акустические 
волны. Их амплитуда убывает лишь из-за диссипативных 
процессов и общего расширения. ЕсJlИ же характерный 
линейный размер возмущения достаточно веJlИК, превы-

/-
шает джинсовскую длину волны, ЛD ~ v. } в~' то гради-
ент давления не в состоянии конкурировать с силой тя
готения И' начальное возмущение неограниченно нара

стает, согласно одному из независимых решений, либо 
неограниченно уменьшается согласно второму. Если на
чальные условия не выбираются настолько специалъно, 
чтобы полностью 'исключить нарастающую моду, то через 
некоторое время именно она будет определять судьбу 
возмущения. .. 

В условиях горячей Вселенной упругость первичной 
плазмы и диссипативные процессы в ней приводят к за
туханию возмущений, охватывающих массу, меньшую 
чем 971» ~ (10I'-1016)~. Только возмущения такого мас
штаба и еще б6льших масштабов способны «дождаться», 
не затухая, момента рекомбинации, когда УCJlОВИЯ для 
конденсации вещества существенно улучшаются. После 
рекомбинации диссипативные процессы практически вы
ключаются, а давление в веществе и вместе с ним джин

совская длина волны сильно уменьшаются. Теперь !т» ~ 
~ {О5 !те, и сохранившиеся к эпохе рекомбинации воз
мущения с массой (101'-1016) ~ и ампJlИТУДОЙ возму-
щения плотности ~ _10-1-10-8 могут беспрепятст
венно нарастать и, в конце концов, превратиться в 

изолированные образования - протоскопления галактик. 
Дальнейшее рассмотрение сгущений, в которых амп-

литуда возмущений плотности б: достигает единицы, 
а затем и превъппает ее, требует выхода за рамки теории 
малых возмущений. Движение вещества, практически не 
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облада~го давлением, долж~о ПрПВОДИТЬ к образова
нию пл~~ уплотнений (<<блинов»), в которых один из 
размеров MHOro меньше двух других. Такая форма уп
лотнений объJtcняется тем, что при произвольных на
чальных условиц характеризующих движение элемен
та объема сплошной.. среды, в общем случае он сжимается 
в «блин», тогда как 8жатие в «ниты или в «точку» тре
бует специального BblQOpa начальных условий. Образо
вавшееся при z = 4-10 уплотнение нейтрального газа 
(протоскопление) разогревается и в нем происходят раз
нообразиые тепловые и гидродинамические процессы. 
В дальнейшем протоскопление распадается на облака га
за и протогалактики, а в них образуются звезды. Такова 
в общих чертах возможная схема образования наблюдае
мой структурности (А. Г. Дорошкевич, Я. Б. Зельдович, 
Р. А. Сюняев (1978». 

Возмущения плотности, существовавшие в эпоху ре
комбинации, .Должны ПРОЯВJIять себя сейчас в угловой 
зависимости температуры реликтового излучения. "Угло
вые размеры областей, охватывающих (1013_101') mle, со
ответствуют нескольким минутам дуги. Предсказываемая 
амплитуда вар.ациЙ температуры зависит от множества 
дополнительных параметров, но тем не менее не сильно 

БТ 
отличается от измеренных верхних пределов для т' 

Можно думать, что мы находимся на пороге ваЖJlЫХ со
поставлений теОРllИ с наблюдениями. Пока они не про
тиворечат друг другу, но свобода в выборе теоретических 
параметров сильно уменьшается. Драматизм ситуации 
можно описать примерно такими словами: эксперимен'I' 

утверждает, что флуктуации температуры в малых угло-

вых масштабах отсутствуют в пределах б: ~5.10-·, 
тогда как теория утверждает, что они не могут не су

ществовать в пределах б: ~ 5.10~6 -10-·. 
В изложенной схеме образования структурности пред

полагается существование, пус:rь и малых, но не исче

зающих возмущений HeRoTopblX величин с самого начала, 
т. е. с момента сингулярности. Конкретно, необходимо, 
чтобы и при t - О возмущения гравитационного поля 
были конечны (порядка 10-'), хо.тя соответствующие ии 
возмущения плотности еще не начали расти и поэтому 

при t - О отсутствуют. Так как для объяснеНИII проис-

26 Под ред. Д. 11. мapTывваa 



хождения галактик нам необходимо постулиро~ri~ малые 
возмущения определенного пространственногfi масштаба, 
то естественно предположить, что начальн~ возмущения 

существовали во всех масштабах, в том чИсле в тех, ко
торые сейчас сравнимы с горизонтом 11 превыmают его. 
Столь масштабные возмущения MOFJ91 бы быть ,ответст
венны за образование (точнее, за тAriIденцию к образова
нию) структурных единиц, сравцимых по масштабам с 
горизонтом или даже не «помещающихся» в пределы со

временного горизонта. Вознииает вопрос о том, можно 
ЛИ, используя имеющиеся наблюдательные данные, ска
зать что-либо. о структуре Вселенной за границами обла
сти, привципиально доступной для наблюдений в настоя
щее время. 

На первый взгляд кажется, что, изучая распределение 
вещества в ограниченной области. пространства (да к то
му же и с ограниченной точностью), можно было бы не 
заметить, что мы живем, фактически, внутри гигантской 
иеоднородности с характерным масштабом, во много раз 
превыmающем горизонт. О том, что в таких масштабах 
мир неоднороден, узнали бы астрономы отдаленного бу
дущего, после того как их горизонт охватил бы всю не
однородность. Оказывается, однако, что имеющиеся ог
раничения на анизотропию реликтового излучения в со

четании с естественным предположением о случайности, 
невыделенности, нашего положения во Вселенной при
водят к жестким ограничениям на возможную амплитуду 

возмущений плотности в любом масштабе, превыmающем 
горизонт (Л. П. Грищук, Я. Б. Зельдович (1978». Дело 
в том, что хотя возмущения плотности в пределах гори

зонта действителъно много меньше максимальной вариа
ции плотности во всей неоднородности, связанное с этим 
возмущением гравитационное поле весьма велико. Оно 
приводит к квадрупольной, т. е. 12-часовой, анизотропии 
наблюдаемой температуры реликтового изmaчения. Из 

верхнего предела на такую анизотропию б; ~5.10-4 
можно заключить, что и возмущение плотности в любом 
масштабе, превыmающем горизонт, в современную эпоху 

удовлетворяет ограничению б: ~ 5.10-4. В самое по
следнее время поступили сообщения об ОТКfJЫТИИ анизо

тропии квадрупольного типа в пределах ; ~ 3.10-4. 
Если это открытие подтвердится, возникает весьма инт-
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ригующиЙ'-- вопрос о природе возмущения, вызвавшего эту 
анизотропию, о его судьбе в ПрОlПJIом и будущем. 

Таким обр'азом, для описания имеющейся совокупно
сти наблюдательных данных достаточно принять в ка
честве первого приближения однородную изотропную 
космологическую модель, которая содержала лишь малые 

возмущения в очень отдаленном прошлом, формально, 
при t - О. В рамках этой схемы необходимость больших 
значений факторов неоднородности и анизотропии воз
никает только при объяснении происхождения наблюдае
мой структурности (галактик, скоплений>, т. е. при опи
сании Вселенной в относительно малых масштабах по 
сравнению со всей охваченной наблюдениями областью и 
с современным горизонтом. Однако мы должны быть го
товы к тому, что расширение наших фактиЧ'еских знаний 
о мире может потребовать отказа от этой простой схемы. 
указать на неизбежность существования таких стадий 
ЭВОJ1ЮЦИИ, в ПрОlПJIом или В будущем, когда Вселенная 
БЫJIа существенно анизотропной или неоднородноЙ. 

§ 5. Начала теории неОДНОРОA1l0А анизотропной Вселенной 

Фридмановские решения принадлежат к числу простей
тих решений системы уравнений Эйнштейна. Они ха
рактеризуются полным отсутствием факторов неоднород
ности и анизотропии. В общем же случае можно указать 
шесть факторов анизотропии и шесть факторов неодво
родности (А. Л. 3ельманов (1958». Среди вих 8НИзотро
пия деформации, анизотропия кривизны, вращение, не
однородность давления и другие. Все они входят в урав
нения релятивистской теории тяготения. Анализ этих 
уравнений в общем виде - чрезвычайно сложная задача, 
но качественно динамическую роль отдельных факторов 
установить можно. Так, показано, что вращение и гра
диент давления могут увеличить продолжительность эпо

хи расширения и, кроме того, стремятся препятствовать 

появлению сингулярности в решениях уравнений Эйн
штейна. Аппарат теории неоднородной анизотропной Все
ленной заведомо необходим для анализа Л0каJIЬНЫХ не
одвородностеЙ. Что же касается Heoдвopoдвыx анизо
тропных космологических моделей, то ~ место в описа
вии реального мира еще не установлено. 

'Учет факторов иеоднородности и аНИЗ9ТРОПИИ важен 
в связи с вопросом о неизбежности появления сивгуляр-
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ностей (особенностей) в решениях уравнений г~витации. 
Среди всевозможвых решений этих уравнециii для кос
мологии особевво ивтересвы те, которые "писывают бо
лее или менеее равномерное и неограниченное распреде

ление материи. Такие решения :можно условно назвать 
космологическими в противовес тем, которые больше 
подходят для описания ограниченных локализованных 

распределений. Одно время каЗaJIОСЬ, что появление сингу- ' 
uрностей в решениях А. А. Фридмана и других подоб
ных решениях есть следствие математической упрощен
ности этих решений, их высокой степени симметрии. Вы
сказывалось предположение, что отказ от упрощающих 

предположений, т. е. включение в рассмотрение факторов 
неоднородности и анизотропии, приведет к исчезновению 

сидгулярностеЙ. Таким образом, известные решения с 
сивгулярностями мыслились как представители вырож

денного и весьма ограниченного кл~сса неустойчивых ре
шений. ВЫЯСНИJIось, однако, что такое предположение 
несправедливо. Вначале зто было установлено для так 
называемой пьшевйдной среды, т. е. среды, не обладаю
щей давлением. Бьшо показано, что общее решение урав
нений Эйнштейна для такого вещества обладает сингу
лярностью (Л. П. Грищук (f966». Структура сивгузшр
вости характеризуется тем, что в каждом элементе 

объема вещества есть одно направление, BДOJIЬ которого 
происходит веограиичевиое сжатие или расширеВkе, так что 
элемент объема при приближении к сингулярности вы
рождается в двумерное образование - «блин». В общем 
случае вращение среды не в состоянии устранить син

гулярность, .поскольку катастрофическая деформация эле
мента объема происходит как раз в направлении локаль
ной оси вращения. 

В {972 г. бьшо построено общее решение уравнений 
Эйнштейна, обладающее сивгулярностью и совместимое 
с широким классом предположений о физических свойст
вах вещества - его уравнения состояния (В. А. Белин
ский, Е. М. Лифшиц, И. М. Халатников (972». Отли
чительной чертой этого решения является пренебрежимо 
малая динамическая pOJIЬ вещества вблизи сингулярно
сти. Другими словами, сивгулярность гравитационного 
поля имеет место как при наличии вещества, запоJIВЯЮ

щего мир, так и при полном его отсутствии. Такое свой
ство общего решения вблизи сингулярности можно ин
терпретировать как следствие доминирующей роли гра-
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витацион1tых волн (Л. П. Грищук, А. Г. Доропшевич, 
В. М. ЮдиJr- ~1975». 

. Ряд теорем. доказывающих неизбежность ПОJlВлеmш 
сивryлярностей при довольно общих условиях, был уста
повлен Хопвrом и Пенроузом (1970, 1973>. Достоинства 
~тих теорем - весьма общий характер, использование не
большоro числа не очень обременительных условий, их 
недостаток - отсутствие каких-либо сведений о структу
ре сивгулярности и даже о степени ее «опасности •. Есть 
частные примеры решений, удовлетворяющих теоремам 
Хокинга - Пенроуза, в которых наличие предсказывае
:мой особенности не сопровождается появлением беско
нечных значений плотности материи и кривизны. Осо
бенности в этих решениях носят менее «опасный. ха
рактер. 

СовершеН:QО в новом свете должна предстать пробле
l\Iа сингулярностей при учете квантовых явлений в силь
ном гравитационном поле, которое возникает при при

ближении к сингулярностям массических (не учитываю
щих квантовую теорию) решений. Еще очень далеко до 
полной ясности в этом вопросе, однако уже сейчас из
вестно, что некоторые из условий, которые постулиро
вались при доказательстве теорем о сингулярностях, мо

гут нарушаться в силу квантовой природы материи и 
самого гравитационного поля. Впрочем, надо иметь в ви
ДУ, что квантовые явления становятся существенными 

лишь в предельно сильном гравитационном поле, Т. е. 

в условиях, когда вещество и гравитационное поле уже 

находятся в «достаточно сивryлярном. состоянии. 

Обобщение космологических решений А. А. Фридма
на при полном отказе от однородности и изотропии при

водит, как мы видим, к сложвыи математичеспм проб
лемам. Сравнительно подробная информация получена 
только в связи с проблемой сингулярности обобщенных 
решений. Значительно более полному исследованию бы
ли подвергнуты так называемые однородные анизотроп

ные космологические модели. С одной стороны, этот 
масс моделей значительно богаче и разнообразнее фрид
мановских, с другой, он допускает подробный математи
чесRИЙ анализ. Пожалуй, главное, что было извлечено 
из анализа однородных анизотропных моделей,- это по
нимание места, которое занимают фридиановспе реше
ния среди множ~ства других решений гравитационных 
уравнений. Было установлено, что есть MHOro fешений, 
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близRИХ по своим свойствам к фридмаНОВСRИJl на неко
тором интервале эволюции и сильно ОТЛИЧ4ЮЩИХСЯ от 

них вблизи сингулярности или на более ПQЗДНИХ стадиях 
эволюции. Вместе с тем нет никакой неизбежности в 
появлении фридмановских стадий ни где-нибудь в про
цессе эволюции, ни в асимптотическом пределе при t
- 00. Большинство решений таких стадий вообще не со
держит. Это обстоятельство настолько поразительно, что 
заставляет искать ответ на вопрос, почему же нам по

везло и мы можем наблюдать мир в среднем однородный 
и изотропный. Один из возможных ответов на него со
стоит в попытке связать наблюдаемые свойства мира, 
включая значения фундаментальных постоянных (таких 
как с, А, G), с возможностью образования звезд, планет 
и с зарождением жизни. Совокупность этих взглядов по
лучила название антропологического принципа. Сущест
вуют более или менее количественные формулировки это
го принципа, однако его суть хорошо иллюстрируется 

полушутливым высказыванием А. л. Зельманова: «По
видимому, мы явдяемся свидетелями процессов опреде

ленных типов потому, что процессы других типов 

протекают без свидетелей» (Зельманов (1969». Другой 
возможный ответ на поставленный вопрос состоит в указа
нии физичесRИХ процессов, которые могли бы сгладить, 
выровнять достаточно произвольные начальные неодно

родности и анизотропию в больших пространственных 
масштабах. Этот подход подчеркивает недостаточность 
учета только сил тяготения и апеллирует к существова

нию более или менее универсальных физических меха
низмов, автоматически приводящих к решениям, близ
ким к фридмановским. Другими словами, Вселенная та
кова, какой мы ее наблюдаем, не потому, что нам повез
ло, а потому, что, образно говоря, попытки Вселенной 
приобрести какие-либо другие свойства кончились бы для 
нее губительно. Конечно, пока такой взгляд существует, 
скорее в виде грандиозной, нО полуинтуитивной «про
граммы», чем в виде сколько-нибудь закончеииой 
теории. 

Однако этой программе нельзя отказать в эстетической 
привлекательности, и в последние годы она интенсивно 

разрабатывается. Важная роль в ее, реализации могла бы 
принадлежать квантовым эффектам рождения частиц в 
сильном гравитационном поле (Н. Б. Зельдович (1970» . 
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§ 6. РаниJJJJ ВсеJlеВВ8JI 

Пытаясь понять и объяснить совреиеввый астроноииче
ский иир, нуждаеися nи иы в столь далеких путешест
виях в прошлое? Нельзя ли получить исчерпывающие 
сведения о происхождении и свойствах l'алактик, релик
TOBoro излучения, крупноиасштабной структуры MeTara
лактики, изучая эти аспекты иатериальноrо иира сами 

по себе, такими, какиии иы их сейчас наБJIЮдаеи? Нет, 
этоrо недостаточно. Совершенно необходии эволюцион
ный подход с учетои иножества взаииосвязеЙ. Вряд ли 
удастся понять строение и эволюцию Метаrалактики, 
не связывая их с такиии фактораии, явно носящиии 
отпечаток ПРОПlJIоrо, как зарядовая несим:м:етрия иира, 

l{OnpeTИble значения удеJIЬНОЙ энтропии, содержание 
первичноrо rелия и т. п. Конечно, чисто уиозрительное 
построение, не основаввое на достаточнои фактическои 
иатериале, ни к чему хорошему не приведет, но столь 

же бесполезна и дрyrая крайность, возлаrающая надежды 
лишь на бесконечное накопление эипирических сведений. 
у далось в ПРОПlJIое и иинуя эпоху первичноrо вук

леосинтеза, иы проходии последнюю веху, о которой 
есть какие-либо наблюдательные астроноиические сви
детельства (табл. 14). Вероятно, крупноиаспrтабные не
однородности и анизотропия, если они существовали, 

должны были сrладиться до этой эпохи. Но даже в пред
положении однородности и изотропии свойства Вселен
ной в эру нуклеосинтеза (лептон-Фотонная эра) при 
теипературе порядка 109 К не иоryт быть слипшои произ
вольныии. Они должны быть такиии, чтобы в результа
те ядерных реакций получилось 30%-е обиnие первич
Boro rелия. В частности, удельная энтропия 8 =nylnB не 
иоrла быть слишкои большой, наприиер, порядка 1011-
1012. Почеиу же Вселенная приобрела эти свойства и 
как можно проверить теоретические выводы о Вселенной, 
ииевшей «возраст» иенее трех иинут? 

Совреиенная теория элементарных частиц предсказы
вает, что при теипературах, превышающих 109 и дости
rающих 101. К (адронная эра), вещество содержало боль
шое число кварков - «кирпичиков», из которых строят

ся все иассивные сильно взаииодействующие частицы. 
Можно со значительной степенью уверенности rоворить 
об этой эре, поскольку она описывается теорией сильных 
взаимодействий, получающей в последние rоды все боль-
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Т а б п и ц а 14. Осиоввьrе этапы эвomoцвв равней Вce.1Iеввой .. 
i~ Q , 

§'О t'io ф • 

Наввание эры §ios ОСновные характеристиRИ ., &! 1:10 • .,1:10 i"oIH! e-t: 

10-4. 1()81 Ппавковская Граница примевииости ие-
квантовой теории тяготе-
ния. Рождениеветепловых 

10-811 1Q811 ТвОрение бариоииоro 
реликтовых rpавитоИОВ. 

Возникновение аарядовоi 
ЧИСла весимметрии. 

10-8 10U промежуто'llIыe бозовы Мпожествениое рождеиие 

10-7 1()14 Адроивая 
проиежуто1JllЫX боаоиов. 

Иварки В тепловом равнове-
сии. 

10· 10' Нyкn:еосиитеа Образоваиве перВJl1DlОro ге-
пия. 

ше экспериментальных подтверждений. В еще более ран
ние эпохи, при более высоких температурах (от 101' до 
1018 К) достигаются физические условия, находящиеся 
на границе примевимости экспериментально подтвер

жденных теорий физических взаимодействий. Этот пе
риод можно назвать эрой промежуточпых бозонов, по
скольку при 1015 К появляется большое число так назы
ваемых промежуточиых бозонов, реализующих объедине
ние электромагнитного и слабого взаимодействий. Веро
ятно, при еще более высоких температурах надо искать 
разгадку того, почему Вселенная зарядово-несимметрич
на, содержит избыток бариопов над антибарионам:и (эра 
творения барионного числа). Эти надежды связаны с на
чавmимся построением теорий, объединяющих электро
магнитное, слабое и сильное взаимодействия по образцу 
и подобию экспериментально подтвержденной теории, 
объединяющей первые два из них. Экстраполяция кон
стант связи трех взаимодействий в область очень высо
ких энергий показывает, что они становятся сраВНИМЫlfl{ 
при энергиях порядка 1018 ГэВ, соответствующих т~мпе
ратуре Т,.., 1OZ' ко Если объединение взаимодействий при: 
таких (и более высоких) энергиях действительно проис
ходит, то должны существовать очень :массивные (с мас
сой порядка 10-' г) и чрезвычайно коротко живущие 
Х-частицы, реализующие это объединение. Подобные ча
стицы обеспечивают иесохранение барионного числа за 
счет превращеиий кварков в лептоны и обратно. В про-
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цессе расширения Вселенной, начинал с температур по
рядка 1()29 R Х-частицы и их античастицы (Х-частицы) 
распадаются и «вымирают». Однако распады Х и Х не 
во всем одинаковы, и поэтому в результате получается 

ненулевое барионвое число. Численное значение отноше
ния п.,/nв оценивается нан раз в ОRрестности фаRтически 
наблюдаемой величины порядка 109. Не следует пере
оценивать достоверность этих соображений и численных 
оценок, но кажется несомненным, что мы нуждаемся 
в знании процессов в столь отдаленные энохи и находим-

ся на пути к их понимавию (Вейнберг (1979». . 
В изложенных выводах гравитационное взаимодейст

вие учитывается только косвенно, посредством коллек

тивного гравитационного поля, создаваемого множеством 

разнообразных частиц. КоллеКТlIвное гравитационное по
ле определяет закон изменения со временем плотности 
материи и температуры, но его воздействие на отдель
ные частицы ПОJl~ОСТЬЮ игнорируется. Такое представле
ние заведомо оправдано до тех пор, пока гравитационное 

поле не является предельно сильным, ДРУГIIМИ словами, 

пока размер горизонта (характеризуюIЦИЙ в данном слу
'Iae напряженность гравитационного поля) велик по срав
нению с характерными длинами, сопоставляемыми вол

повым полям И частицам. Если же гравитационное поле 
увеличивается настолько, что упомянутые характерные 

размеры сравниваются, то картина становится значи

тельно сложнее. Оказывается, коллективное гравитацион
ное поле ранней Вселенной очень эффективно взаимо
действует с гравитационными волнами и квантами гра
витационного . поля - гравитонами. Результатом такого 
взаимодействия должно быть порождение гравитонов из 
неизбежных квантовых флуктуаций грав~тационного по
ля 11 образование нетеплового фона реликтовых гравита
ционных волн и гравитонов (Л. П. ГриIЦYК (1977». Роль 
этого механизма должна быть особенно велика в столь 
сильных гравитационных полях, что плотность материи 

и температура достигают так называемых «планковских» 

значений РРl _1096 г/см3, ·Тр\ _10за R (плавковская эра). 
«Планковские» величины конструируются из фундамен
тальных постоянных: постоянной Плавка, гравитационноii 
постоянной, скорости света, и отмечают границу приме
нимости релятивистской (неквантовой) теории тяготения. 
Вероятно, ДJIJI описания этой области плотностей и со-



ответствующих энергий порядка 10t9 ГэВ потреоуется 
еще не созданная единая теория всех известных взаимо

действий, ВRJП()чая гравитационное. 
Реликтовые гравитоны интересны не только как важ

нейший фактор физических условий ранней Вселенной, 
но и как, возможно, единственный источник информаЦИIl 
о той эпохе. Дело в том, что все другие типы частиц, 
способные нести отпечаток физических процессов той 
эпохи, прошли через период термодинамического равно

весия, период активного взаимодействия друг с другом 
и с другими сортами частиц. В результате информация 
о многих детаJIJlХ их взаимодейстВия сглаживается, теря
ется. К моменту вуклеосинтеза все сведения о предшест
вующих эпохах замючены в нескольких числах - отно

шении чисел барионов и лептонов к числу фотонов. Что 
же касается гравитонов, то они либо вообще не БЫЛll 
в равновесии, либо вышли из него предельно рано в 
плавковскую эру. Таким образом, гравитоны, порожден
ные на планковской стадии и после нее, отражают черты 
равней Вселенной в виде той или иной плотности энер
гии и формы спектра реликтового гравитационного излу
чения, сохранившеroся до наших дней. Регистрация 
такого И8ЛУЧения находится пока за пределами экспери

ментально достижимого, но сама возможность узнать 

что-либо о предельно ранних стадиях эволюции Мета
галактики будет, несомненно, стимулировать поиски 11 

создание необходимых экспериментальных устройств. 
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283, 292-294, 340 
Вопиы rpавитациониые 404, 409 
- nеиrмюровские 305 
- пnотности 139, 140, 173, 183, 310, 

311 
- ударные 109, 139, 177, 183, 309, 

311 
Всеnениаll rОРllчaJI 393, 400 
-, модenь 388 
-, нестационарваll 381, 383 
-, строение 402 403 
-, эвопюцИII 36~, 396, 408 

Газовые тумавности 179, 281, 327, 
341 

- - цффуэные 333-340, 379 
- - пnанетариые см. IInанетарные 
тумаивости 

Га8й-пыnевые КОМJШексы 89, 277, 
312, 315 

I'an:аКТИlCа, меЖ8ве8ДВЫЙ ra8 269, 
271-275, 285-291.1 307.1~308 

-, - - в центре .-:88, и9 
-, раССТОlIВие до центра 133, 226 
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Гмактика, спирanьиаll структура 
139, 172, 183, 276 

-22~202~ыe скопnеИИII 172-174. 
-, цефеиды 139, 141, 144 
-, эвоnюцИII 213 
Гмактика М 31 139-141, 173, 182, 

271, 328, 335, 336, 338, 344, 345, 
347, 353 

- -, ассоциацни 139t 182, 1961 199 
- -, иовые 8ве8ДЫ 1з3-156, З",4 
- -,обпасти Н 11 331, 339 
- -, цефеиды 137-141, 182 
-2-2 ,шаровые скопnеиИII 172, 173, 

7, 335 
- М 32 334, 338 339 
- М 33 173, 178, 271, 328, 344, 345 
- -, ассоциации 178, 199 
- М 51 173, 271, 354. 356, 379 
- М 81 173, 276, 354, 356 
- М82 365 
- М 87 226, 346, 375 
- М 101 271, 27з 
- NGC 2403 173 
- NGC 3379 334, 347 
ГмакТИlCИ, вращеИllе 330, 331, 332, 

343 
- «ronубые» МаркаРllиа 350, 352 
-, rpуппы 375 
-, двойиые 333, 374 
-, И80nировавные 374 
-, карпИICовые 345. 349, 376 
-, катаnоrи 345, 347, 348.1 374, 377 
-, кnассификаЦИII 343, 3411 
- коnьцевые 360 
- кометообра8иые 364 
- компактвые 349, 360 
-, масса 333 
- вепраВИJIьные 271, 315, 328, 329. 

340, 362 -
-з.f.tадиоивnучеиие 348, 351, 361, 

-, равмеры 330 . 
- пересеченвые 342 
-, происхождение 402 
- Сейферта 350.1 359, 361, 362, 364 
-, сжатие 332, 1133 
-,скопnеНИR 373-378 
- спираnьные 271, 316, 328, 330. 

336. 342, 344, 361 
-. спира.'Iьный УВОР 139. 309 
-. химический состав 271, 3&1, 342 



Гаnaнтини, 880nЮЦИЯ 333, 336, 353, 
378, 379 

- 8mnmтичесние 271, 328, 329, 333, 
334, 336 347 3'90 361, 362 

-1. ядра 330, 339, 347, 351, 352, 353, 
<169, 379 

Гanантичесний ветер 309 
Гanо ГanантИRИ 309 
Гамма-И8Jlучение 289 
Гnобуnы 281, 2851 298 
гравитоны 409, 410 

Движение nинии апсид 36-34 
- - - репятивистсное 35-37 
Двойные рентreновсние системы см. 
Рентreновсние двойные системы 

- системы тесные см. Тесные ДВОЙ
вые системы 

3анон ВОICYnера 339 
- потемнения диска н нраю 11, 24, 

46 47 
- Хаббnа 329, 359, 370, 378, 386 
Затменная двойная система DI Гер-
нуnеса 36-37 . 

- - - RU Единороrа 32-34 
- - - 8 Лиры 18 
- - - йх Rассиопеи 25-30 
- - - v 444 Лебедя 17, 40-42, 45, 

46, 47, 48, 50, 51, 53 
- - - ER Ориона 19 
- - - CV Стреnы 42, 43, 51 
- - - CQ Цефея 43, 44 
Затменные двойные системы 9-83 
- - - нонтантные 18, 21, 25 
- - -, нривые бnесна 9, 18, 19, 31, 

33, 38, 38, И, 43, 44, 63 
- - - поJtyраздепенные 21, 23, 25 
- - - раздепенные 21, 23 
- - - с звездами WR 39-53 
- - - с дискообразными обопоч-
ками 53-83 

- - -, физичесние характеристи
ки 16 

- - -, фотометрические 8nементы 
11,28 

- - -, ЭВОnЮЦИR 20, 50, 74 
- - -, эффент rpавитационный 23 
- - -, - отражения 54, 57 
- - -, - эnпипсоидanьностu 44 
Зве8дные ассоциации 169, 173-180, 

191-193, 198. 198, 315, 338 
- номпnенсы 170, 173, 177, 180, 183, 

193. 195-200, 318, 317 
- обnана 177, 178, 199 
- СНОПJlения 171-174 
- -, возраст 189, 170, 172, 173 
- -, нороны 174 
- -, обра80вание 173~ 176, 315 
Зве8ДНЫЙ ветер 69, .:84, 297, 299, 

317 
Звездообразование {37. 139, 189,171, 

173-178, 182, 199. 200. 298, 314. 
315, 318, 323, 324, 378, 401 

-, очаrв 200, 280, 284. 289, 317 
Звезды Воnьфа - Райе 38-53, 179, 

241 
- renиевые 50 
""7 номпаRТВые 64-70 
- -, масса 70, 71 
-МOJIодые 171, 178, 180, 280, 379 

Звезды RR Лиры 124, 127, 129-134, 
218-222 

- - -, абсопютная вenичина 132 
- - -, И8менение периода 134, 

219 
- - -, нивемаТИRа 132, 133 
- - -, химичесний состав 133 
-, репятивистские 65 
- типа Т Теnьца 125, 169, 175, 

191-193, 196 199, 280 
-, эвonюция 881 115.1 131~ 136.1 137, 

150, 152, 170, 72, '116.-::16, .:8О 

Rвазары 350, 359, 361, 370-373, 386 
ReJ}H, внутреннее ядро ranантин 

347, 353 
Ronnапс rpавитациоввый 88, 116, 

176 
Rосмоnоrвческие модепи 388, 394, 

403, 405 
Нратные ran8RТИRИ 333, 374 
Rривые вращения rапантин 330-

332 

Лацертиды, об"ЬeRТЫ типа BL Lacer
tae 350, 361, 363 

MareпnaHoB потон 278 278 
МarenпaHoBЫ ОБJlана i 70, 172, 177-

183, 278,327, 335, 336, 337, 344 
- -, 8ве8дные ассоциации 177,178, 

187, 198 
- -, пnанетарные туманности 237 
- -, цефеиды 137, 138, 144, 187, 

200 
- -, шаровые снопnения 172, 181, 

227 
Маrвитосфера 73, 74, 77, 79, 82 
Мазерное изJtyчение 284, 318, 319, 

321 
Ма8еры носмичесние 287, 284, 

318-325 
МежrаnантичесI<ИЙ raз 809, 860 
МежзвезцваR ПЫnЬ 26611 269. 270, 

281, 282, 292, 313, 314, 17, 340 
Межзвевдные MOJIe~JIЫ 267, 277, 

M~':8B~~~H:':'og~H~ ~b:~305 
МеЖ8ве8ДНЫЙ ветер 295 
Межзве8ДНЫЙ raз 111, 112, 269J 271-

291, 302, 303, 3Н, 313, 340, 3.1 
- - roрвчий разреженный 276, 286, 

289, 291, 300, 307, 308, 377 
- - -, норидоры 288, 308 
- -, движение 290 
- -, ПnОТНОСТЬ 273 
- -, «имичесний состав 272, 280, 

313 
Местная система rапанТИR 328 
МетаrаnаRТИRа 328, 329, 361, 385, 

386 
-, расширепие 329, 386 
-, эвоnюция 407 
MoneкynRpHHe обn8Rа 178, 182. 287. 

277, 279, 289, 300, 314, 316, 323 

Raчапьпак мавнак поcnедоватem.
НОСТЬ 186 

Нейтрино 118 



Нейтронные звезды 56, 64, 66, 71 
72, 7~, 78, 81, 82, 88, Шi, 172, 21' 

- - аккрецирующие 71, 78,81 
- -, строение 72 
- -, авоnюци!! 66 7~, 75 
Новм звезда DQ Геркуnсса 56-62, 

156, 160, 161 
- - НR-Дenьфива 157, 158, 160, 

162 
- - РН Змеи 158-160 
- - V 1500 Лебедя: 159-161 
Новые звезды 53, 12~, 125, 153-167, 

3~~ 
- -, двойственность 156 
- -, масса 156 
- - меЖraJIактические 155 
- -, модenь 156, 161 
- -, ПOJIl!риааци!! изnученИR 158 
- -, радиоизnучение 160 
- -, химический состав 161 
Нyкnеосивтез ~07, ~08, 410 

'Обмсти Н 1 183, 288, 289, 300-309, 
360 341 

- Н il 170... 181, 183, 282, 288, 289, 
292, 331, ,,39 

- - вокру!' Conвцa 295 
- - компактные 280 
Обоnочки дискообразные 53-61 
- новых звезд 158-161 
- сверхновых звезд 89,102, 116 
'Остатки сверхновых звезд 89, 106, 

109, 298, 307, 309 
- -, радиоиanучение 103, 109-112 
-113' pemreHOBCKoe иапучение 112, 

- -, характерисТИЮI 11~ 
'Остаток сверхввуковой Rассиопея: 
А 10!lz 107-112, 11~, 350 

- - .t\епnеllа 11~ 
- - Парус-Х 107, 11~ 
- - Петnя: (Лебедь) 107, 112, 11~ 
- - Тихо Bpare 112, H~ 
- -, туманность Rраб 103, 106, 108, 

НО, 112, 361 
- - Симеиа-147 107, 113 
- - IC ~43 107, .н~ 

Парадокс rpaвнтационвый 383 
- фотометрический 382 
Перемевная: звезда V 1016 Лебедя: 

164, 165 
- - V 1329 Лебедя: 164, 166 
- - FU Qpиона 119 
- - FG СТрелы, 119, 163, 164, 167 
- - им Стреnы 166, 166 
Переменные ввезды 118-169, 187-

197, 218-222 
- -, катаnоl'И 120-122 
- -, кnассификация: 122-129 
- -, новые см. Новые звезды 
- - пуnьсирующие 123-129 
- - - типа НН Лиры см. Звезды 
RRЛиры 

- - - - б Щита 124 147 
- - -, цефеиды см. Цефеиды 
- - симбиотнческие см. СИi\хбиоти-

ческие ввезды 

- - типа Т Теnьца см. Звезды ти
па Т Тenьца 

...... - аруптивные 124, 125, 127 
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Переменные звезды пуnьсирующие, 
возможные предшественнини пnа
нетарной туманности 163-167 

IInазмоиды 362 
IInаветарные туманности 115, 163, 

229-263, 344 
- -, инфракрасное иanучение 253 
- -, механизм свечевия: 243 
- -, обоnочна 236 
- -, радиоизnучение 252 
- -, химический состав 235 
- 263' я:дра 230, 236, 24.1, 268, 261, 

Попоса нестабиnьвости 130, 143, 146, 
1490 150,152 

Постоя:вная: Роша 19 
- Хаббла 102, 136.1 185, 187, 328, 389 
Предеn Роша 20, <:1 
Приливное вваимодействие rMaH
тик 274, 355, 356, 379 

Протозвезды 173, 176 
Протоппанетарные Т}'Маивости 163, 

261 
Протопnанеты 267, 28~, 324 
Протоснопnени!! rалактии 400 
Пуnьсары рентrеиовские 69-77 
- -, характеристики 71 
Пуnьсар Сеп Х-3 70, 71 
- Her Х-1 см. PeHTreHoBcKM двой

на!! система HZ Пеr 
- SMC Х-1 70, 71 
- VelaX-1 71 

Радиоrалантина Х Воnос Веровики 
363 

- Дева А (NGC 4486) 362, 363, 369 
- Лебедь А 366, 367, 369 
- Персей А (NGC 1275) 352, 364, 

369, 377 
- Печь А 366, 369 
- Центавр А (NGC 5128) 350, 366, 

368, 369 
- BL Ящерицы (Lacer1ae) 363, 364 
- ЗС 123, 361 
- ЗС 129 36~ 
- ЗС 236 366, 368 
- ЗС 273372 
- ЗС 279 361 
Радиоrмактика 350, 361-370, 386 
- квазаl'И 361 
_ компактные типа N 361-363, 371, 

373 
_ nацертиды см. лацертиды 
- кометовидные 3М 
-, структура 362-370 
-, характеристики 369 
Радиоисточники в центре галакти
ни 289 

Радиус норотации 139, НО, 173 
Рассея:нное скопnение звездное ги
ады 185-187. 192 

___ Ь, 'Х IIeрсея: 176, 188, 193-
197, 200 ___ IInея:ды 186, 193, 281, 299, 

_1~ _ NGC6231 176 
___ NGC 6649 Н8, 189, 190 
___ NGC 7790 189, 190 
Рассе!!нные скопnения: звездные 

169, 170-174, 176, 184, 185, 187, 
198, 336 



Рассеянные снопления звездные в 
галантннах 327, 33Б, 336 

---короны 174, 176 
- - - цефеиды 136-138, 188-190, 

19Б 
Рекомбинационные радиоJIИИИН 292 
Релнктовое И3JIYчение 362, 387, 393, 

401, 402 
РеЛflТИВИСТСЮlе частицы НО. 3Б2, 

362, 372 . . 
РеНТI'8ИОВСlCая ;QВОЙНая система 
АМ ГеРlCулеса 83. 84 

- - - HZ ГеРlCулеса 53-Б7 
Рентreновские ;Qвойные системы 

53-81.83 
РентreНОВСlCие исто~ всп~еч
ные 79 

- - - в шаровых СlCопnениях 
218, 227 

- - НОВОПО;Qобные 78, 79, 157 
- - пульсары см. Пульсары рент-

reНОВСlCие 
РентreновсlCИЙ источник V 861 Скор
пиона 78 

- - Clr Х-1 78 
- - Су, Х-1 62, 63, 66, 77, 78 

Сверхассоциацин 170. 178. 198 
Сверхновая звезм S АИ;Qромеды 88. 

91 
- - Rеплера 103, 104 
- - Тихо Браге 103. 104 
- - SN 1937 с.97 
- - SN 1954а 97 
- - SN 1972с 96 
Сверхновые звезды 88-Н6, Н9, 176. 

200, 288, 299, 307, 308 
- - галактические 103, 106 
- - (,исторические» 103 
- -, классификация 89-92 
- -, модель фотосферы 102 
- -, спектРЫ 89, 90 95, 97 
- -, оболочки 89, IЬ2, 116 
- -, остатки см. Остатки сверх-
новых 

- - I типа 90, 93, 96, 98, 106, 
Н6 

- - 11 типа 90, 93, 98, 103, 106 
- -, частота вспышек 106 
Сверх скопления галактик 378 
Северный поларный отроl' 308 (см. 
шпур) 

Симбиотические звеЗ;QЫ 125, 167 
Синтез тяжелых элементов 89 
Синхротронное излучение НО, 289, 

862 
Скопnение галактик в Волосах Ве-
роники 376 

- - в Деве 136, 862 
- - КО1\lпактное 876 
- - в Пегасе 377 
Скопnення галактик 378, 875, 385 
Скрытая масса 375 
СпектрanЬНО-;Qвойные звезды 10, 

14, 15 
- - -, кривые лучевых скоро
стей 14, 15 

Структура мира крупномасштабная 
899, 407 

Субкосмичесние nyчи 802, 303, 305, 
307 

- -. истоЧИИЮI 305 

, Тесная ;u;вolная система SS 433 М-
87 

Тесные двойвые системы 9-87. 217, 
261 

- - -, запятиеиность ;QИска 22, 
23 

- - - типа АВ ГеРlCYлеса 83 
- - - - ЭЭ 433 8i-87 
- - - - НВ Гончих псов 28 
- - -, эвотоЦИJI 20, 50, 66, 74 
Тяжелые элементы 210, 215. 272, 

282, 291 
Туманности волониистые 281. 299 
- кометарные 281. 298 
- пnанетариые СМ. ПЛанетарные 
туманности 

- светлые 282, 292-800 
- темные 281, 282, 28~_840. 877 
- эмиссионные см. UOJIасти Н 11 
Туманность AH;U;POMe;u;ы см. Галак
тика М 31 

Туманность 30 Золотой Рыбы (Та
рантул) 178, 179. 200 

- Rраб см. Остаток сверхновых 
- Ориона 281. 296. 317, 318 

Ударные волны см. Волны ударные 

ФотометричеСlCие ;Qвойные звезды 
9, Н, 24 

Функции масс 13 

Цефеида RU ЖираФа 151 
- СЕ Rасснопеи 189 
- SZ Rассиопеи 146 
- ВУ Rассиопеи 146 
- тu Rассиопеи 149 
- ЭУ Лисички 152 
- Поларнаа 147 
- SZ Тельца 1М 
- V 810 Центавра 147 
- V 367 Шита 14.8, 149, 190 
ЦеФеИ;QЫ 123, 126, 135-153, 178, 182. 

0184, 185. 187, 193-197 
-, группнровки 180 184, 197 
- в I'алактиках 137, 139, 140, 144. 

197, 200, 327, 335, 344, 385 
- в звездных lCомплексах 182, 184, 

193-197, 200 
_1 зависимость (,период - возраст» 

135, 137-142, Н8, 194 
-, - «период - светимость» 136. 

171, 185, 187, 195, 222, 327 
-, - «период - истинный цвет» 
Н2-144 

-. эвотоция 146. 149, 150-152 

Черные ;QЫPЫ 64, 77, 78, 83. 86, 116, 
172, 214, 218 

lПаровое скопление 47 Тис 209 
- - М3 204, 217, 219 
- - М4 217 
- - М10 203 - -:м: 13217 
- - м 15 218 234 
- - NGC 675~ 214 

415 



Шаровые звездJlыe скопnеННII 131, 
169, 171-176, 202-228 276 

- - - в rа.пактиках 172-174,183, 
335. 336 

- - -, возраст 172, 173, 212, 217 
- - - .вспышечиые реJl'1'rеиов-
ские источники в них 83 

- - -1 roривоитam.иаll ветвь 209, 
212. 2 3. 215. 218 

- - - звезды RR Лиры в иих 
209, 211. 212, 215, 218 

- - -, каталоrи 205 
- - -. химический состав 210, 

213. 215, 223 

Шаровые звездные скопления, ц~ 
феиды 218. 221 

- - -, черные дыры в них 83 
172 " 

Шкала раССТОЛИllЙ 136-137, 185-'1, 
188. 328 ' 

Шпур 308 

Ядра rа.пактик 330: 339. 347. 354 
369 

- - активные 369. 379 
- - зруптивиые 352. 353 


