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1. Кинетика образования звездных пар. Время, в тече- 
ние которого при случайных сближениях трех звезд образуется за
метная доля равновесного числа пар, сравнимо со временем разруше
ния пар случайными толчками окружающих звезд, оцененным для 
широких пар В. А. Амбарцумянол (1).

Изменение числа пар вследствие разрывов и захватов прибли
женно определяется уравнением:

dnl2ldt = ап3 — ₽/ш12. (1)

Здесь п — число одиночных звезд в единице объема, а п12 — число 
пар в некотором интервале больших полуосей а. В состоянии рав
новесия

a/p = n?2/ng,

где нуль означает равновесное значение. Если n,2<^R0> т0 практи
чески п = п0. Подставляя это в (1), получим:

dn12ldt = ₽п0 (л°2 — п12), (2)
откуда

л12 = (1 - = «%(!- е~^. (3)

Если образования пар не происходит, то (2) примет вид:

dn12ldt = — рл0п12,

откуда следует, что /0 = 1/₽л0— это время разрушения пар в резуль
тате сближений с одиночными звездами. ФО| мула (3) показывает, 
что это есть также время их образования в количестве, близком 
к равновесному. Поэтому изучение кинетики образования пар можно 
заменить изучением кинетики их разрушения.

Средний результат сближения двух звезд заключается в том, что 
звезда с большей! энергией передает ее звезде с меньшей энергией:

= _±^_2__________’£8 —£i /4ч
1 (тг + m2)2 1 + (т1 4- «2)2 ' '

и Е2 — энергии звезд, и т2 — их массы, у — постоянная тяго
тения, г —прицельное расстояние,^— относительная скорость звезд).

Назовем «прочными» такие пары, у которых энергия относитель
ного движения и = —ут1т.112а по абсолютной величине больше 
0/2 — средней энергии поступательною движения звезд, приходя
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щейся на одну степень свободы («температура» 0 = тъ2/3). Пары, у 
которых |//| < 0/2, назовем «непрочными». Обозначим через 2а0 = 
= то значение полуоси, при котором |«| = 0/2.

Встречи прочных и непрочных пар с другими звездами приво
дят в среднем к существенно различным результатам. У очень непроч
ной пары (а^>а0) энергия относительного (внутреннего) движения 
<^Х0, и поэтому ею можно пренебречь по сравнению с энергией 
встречной звезды, равной в среднем 3/2 0, и по сравнению с такой 
же энергией движения центра инерции пары. Тогда каждая звезда 
пары имеет в среднем энергию<3/20 (при равенстве масс — энер
гию 3/4 0), и потому средним результатом сближения будет увели
чение энергии пары, т. е. увеличение размеров орбиты. Когда энер
гия пары возрастет на величину энергии связи ут1тг!2а, пара 
будет разрушена. Время [ азрушения непрочной пары посредством 
«слабых» далеких сближений (при которых, однако, прицельное 
расстояние г-^а) при одинаковых массах всех звезд равно

з_______V
16л утпа 1п ут) ’ (5)

В случае очень прочной пары кинетическая энергия относитель
ного движения много больше 0, т. е. в среднем больше энергии 
встречной звезды. Поэтому средним результатом сближения будет 
передача энергии встречной звезде, т. е. уменьшение орбиты пары. 
Таким образом, прочные пары при случайных сближениях в среднем 
упрочняются. Однако формула (4) и этот вывод из нее верны лишь 
при достаточно близких, кратковременных сближениях, при которых 
длительность заметного взаимодействия сближающихся звезд меньше 
времени обращения пары, что эквивалентно условию г-^а. При та
ких сближениях орбитальная энергия пары сразу изменяется на по
рядок своей величины, т. е. существенное «упрочнение» пары про
исходит после одного сближения. Время ожидания такого сближения:

^2 ~ —ЧУ — ■
2 лпа2 г ут

Для пар с «критической» полуосью а0 время разрушения и обра
зования /0 по определению а0 сравнимо со временем релаксации, т. е., 
если принять опенку В. А. Амбарцумяна (2), на два порядка мень
ше времени диссипации звездной системы. Так как, по (6), /2//0~ (а0/а)3/2> 
то за время диссипации успевают образоваться прочные пары, для 
которых полуось на порядок меньше <70. Более прочные пары успе
вают образоваться лишь в количестве, составляющем малую долю 
равновесного.

2. Статистическое равновесие звездных пар. По 
«закону действующих масс» равновесное количество пар опреде
ляется формулой:

«12/«1«2 = (7)
где п1 и п2 — числа звезд типов 1 и 2 (например, масс и т2); 
л12 — число составленных из них пар в некотором интервале значе
ний большой полуоси а', г1? Яс и г12 — статистические интегралы 
одиночных звезд, движения центра инерции пары и относительного 
движения пары. Все величины отнесены к единице объема. Если 
«газ» из звезд можно считать идеальным, то

= (2 лж^)3/2, д2 = (2 к/п30)3/2, гс = [2 - (т1 + /и2) 0 3/2,
212 = \ е~и^(7Ь (70 (Ш(71 с1 g с11г = 8 к3 V е^^Т.2 с7Ь.
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Здесь Л, О, Н, I, g,h — канонические переменные Делонэ (3) для от
носительного движения:

L = |/ т 1̂ т Уа> G = ЬУ \ — е2, H = G cos i = ЬУ 1 — s2 cos i

(e — эксцентриситет орбиты, / — наклонность); Z —средняя аномалия, 
g— расстояние периастра от узла, h — долгота восходящего узла.

Подставляя и = —у/п1//г2/2а, получаем:

/ 2 J'2 а^т^ва y~ada = 4 (ка0)3/2 e^yada. (8)

Л1 at

Подинтегральное выражение дает дифференциальную функцию рас
пределения пар, состоящих из звезд данных типов, по большим 
полуосям.

Мы видим, что в состоянии статистического равновесия: 1) Более 
массивные звезды образуют пары в большем проценте. Кроме того, 
чем больше массы звезд, тем больше преобладание тесных пар. Эти 
выводы качественно подтверждаются наблюдениями (4). 2) Функция 
распределения сначала спадает щи увеличении полуоси до а = 2а0, 
а потом растет. В окрестностях Солнца v — 2-10° см/сек. и для звезд 
солнечной массы а0 = 7 А.Е. В звездных скоплениях, Где vx 105см/сек. 
и меньше, а0 возрастает до тысяч А.Е. даже для звезд средней 
массы, т. е. падающая часть кривой охватывает весь наблюдаемый 
диапазон а.

В окрестностях Солнца для самых тесных спектральных пар сред
ней массы (т = 0,4 т®) показатель а0/а ~ 100. Для массивных звезд 
и в звездных скоплениях он еще больше. Таким образом, статисти
ческое равновесие при «температуре» Галактики (а тем более при 
«температурах» звездных скоплений) соответствует тому, что прак
тически все звездные пары должны быть очень тесными. Все звезды 
должны обратиться в двойные, тройные и тому подобные систе
мы, т. е. должна произойти «конденсация» звездного газа. При этом 
приведенные выше формулы перестают быть верными количественно, 
но качественный вывод остается правильным.

Эта «конденсация» не может осуществиться потому, что время 
образования прочных пар очень велико и неограниченно возрастает 
при уменьшении полуоси, становясь больше времени диссипации си
стемы. Но для непрочных пар равновесие устанавливается сравни
тельно быстро, и потому к ним могут быть применимы выводы, ос
нованные на рассмотрении статистически равновесных состояний.

Однако В. А. Амбарцумян показал, что в окрестностях Солнца 
число широких пар на несколько порядков больше равновесного, а 
распределение по а на всем диапазоне, доступном наблюдениям 
(до 2-104А.Е.), имеет падающий характер. Оба эти обстоятельства 
могут быть объяснены предположением, что все наблюдаемые нами 
пары образовались в галактических звездных скоплениях и потом 
«испарились» из них.

Рассмотрим широкие пары с полуосями в тысячи А. Е. Эти значе
ния а близки к значению а0 для скоплений. Как показывает числен
ный расчет, в области 0,5 <^а/а0< 5 функция еа°,аУ а меняется мед
ленно, и потому для приближенных оценок в этой области можно 
считать, что

а"
С еа‘!аУa da еУа0{а"а — а').
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Следовательно, 
а"

—= 4 (^0)3/2 еа‘>а\/^йа Ьет№а^(а'— а'). (9)
а'

При плотности звезд спутников п2 = 10 звездам на куб. парсек и 
ай = 4000 А. Е. (ф — 105 см/сек., = пг®) доля звездных пар с полу
осями от 200 до 10000 А. Е. есть й 10-2, что как раз соответст
вует наблюдениям.

В этом расчете мы не учитывали пар, которые в условиях скоп
ления являлись прочными. Но, как было оценено в п. 1, за время 
диссипации скопления в нем успевают образоваться прочные пары, 
у которых а на порядок меньше а0. Для таких пар показательная 
функция в (8) уже очень велика, и потому общая доля пар увели
чивается и приближается к единице. Наблюдения дают для окрест
ностей Солнца свыше 30% кратных звезд.

•Таким образом, мы приходим к выводу, что по крайней мере 
сравнимая с единицей доля всех звезд в Галактике произошла из 
звездных скоплений. Очевидна связь этого вывода с недавно выска
занной В. А. Амбарцумяном гипотезой, что звезды плоских подси
стем, а может быть, вообще все звезды образовались в ассоциациях.

Массивные звезды образуют пары в большем количестве, а для 
них 2а0 может в скоплениях достигать значений, равных максималь
ным наблюдаемым полуосям орбит. Поэтому возрастающая часть кри
вой распределения по а может вообще отсутствовать в скоплениях, 
в которых образуются пары. С другой стороны, после испарения 
пары попадают в условия, при которых происходят практически 
только их разрушения. Чем шире пары, тем быстрее они разруша
ются под влиянием случайных толчков пролетающих мимо звезд.

Отметим, что наша гипотеза представляет собой синтез казав
шихся противоположными предположений об о^щем происхождении 
компонент (В. А. Амбарцумян) и об образовании пар посредством 
захватов (О. Ю. Шмидт), так как мы считаем, что компоненты обра
зовались в одной ассоциации, а объединились в пары посредством 
гравитационных захватов внутри этой ассоциации. Если второй про
цесс— образование пар — происходил на ранней стадии, когда пер
вый— образование звезд — еще не закончился, то в кинетике захва
тов большую роль могло играть трение. В. А. Амбарцумян предпо
лагает, что кратные звезды возникли в стадии протозвезд. Но они 
образовались не в результате внутренних закономерностей процесса 
звездообразования, а потому, что их’наличие соответствует статисти
ческому равновесию или тенденции к нему и,следовательно, при по
мощи механизма, способного привести к равновесию, т. е. в столк
новениях с захватами и распадами.
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