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Розроблено методику визначення оптичних товщин планетарних туманностей (ПТ) на гра-
ницях поглинання Lc-випромiнювання атомами H0, He0 i He+, а також температур їхнiх ядер.
Обчислено значення τ0(H0), τ0(He0), τ0(He+) для 116 ПТ. Обговорено питання про зв’язок
τ0(Xi) з iншими фiзичними параметрами туманностей та їх ядер. Виявлено кiлькiснi змiни
значень τ0(Xi) в процесi еволюцiї оболонок туманностей. Показано, що на початковiй стадiї
еволюцiї цих об’єктiв τ0(H

0) � 1, τ0(He+) � 1 i на кiнцевому її етапi τ0(He0) ≥ l, τ0(He+) ≤ 1.
Докладно обговорено питання про маси оболонок планетарних туманностей та їхнi дисперсiї.
Установлено еволюцiйну залежнiсть маси йонiзованого газу оболонки туманностi вiд її радiу-
са: Mi/M� = 0.309 · r0.858. Показано, що причиною еволюцiйного збiльшення маси туманностi
може бути згрiбання її оболонкою речовини зоряного вiтру зорi-попередницi.
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I. ОПТИЧНI ТОВЩИНИ ТУМАННОСТЕЙ τLc

ЗА ЛАЙМАНIВСЬКОЮ МЕЖЕЮ

Питання про оптичнi товщини планетарних туман-
ностей (ПТ) за лайманiвською межею (λ < 912Å) аст-
рофiзики обговорюють уже протягом багатьох рокiв.
Наявнi вiдомостi про величини τLc конкретних туман-
ностей залишаються, однак, ненадiйними, а суджен-
ня про них Ц часто суперечливими [1]. Можливим
поясненням такої вiдмiнностi τν є те, що вони нале-
жать до рiзних дiапазонiв Lc-спектра: до всього лай-
манiвського континууму або до окремих його облас-
тей, якi визначаються ефективнiстю поглинання Lс-
випромiнювання атомами Н i Не. Наявнiсть домiшки
гелiю в туманностi призводить до складної залежнос-
тi τν вiд частоти, що вимагає знання вiдносного вмiс-
ту атомiв X i (X i вiдноситься до H0, He0 або He+)
у кожному конкретному об’єктi. Кiлькiснi визначен-
ня τν(X i) великого числа туманностей з урахуванням
зазначеного чинника досi докладно не обговорювали.
Можна назвати лише працю [2], у якiй наведенi зна-
чення τ0(H0) для низки об’єктiв, однак вони знайденi
свiдомо в припущеннi, що τ0(He+) � 1. Варто також
мати на увазi, що величина τ може змiнюватися в
процесi еволюцiї (розширення) туманностi. Зрозумi-
ло, виявлення й вивчення еволюцiйних змiн оптичних
товщин ПТ становить великий iнтерес для багатьох
проблем фiзики цих об’єктiв.

Нижче пропонуємо методику визначення τLc(ν),
i для 116 туманностей наводимо значення τ0(H0),
τ0(He0) i τ0(H+) на границях поглинання Lc-
випромiнювання атомами H0, He0 i He+ вiдповiдно.

Вихiднi рiвняння. В основi методу лежить при-
пущення про баланс квантiв, випромiнених ядром i

поглинутих у туманностi атомами H0, He0 i He+, з
одного боку, i випромiнених туманнiстю у вiдповiд-
них бальмерiвських лiнiях — з iншого. Вiн є аналогом
методу Занстра [3], використовуваного зазвичай для
визначення температур ядер T∗, але модифiкований
тут на випадок домiшки гелiю в туманностi. Вiдпо-
вiднi вирази доповненi рiвняннями енергетичного ба-
лансу [4, 5], якi практично нечутливi до τLc i можуть
бути використанi для визначення T∗ конкретних зi-
рок.

Область за λ < 912 Å ми розбили на три iнтервали
довжин хвиль: λ 912–504 Å, λ 504–228 Å i λ < 228 Å,
якi вiдповiдають зонам поглинання Lc-квантiв атома-
ми H0; He0, H0; He+, He0, H0. Випромiнювання ядра
в цiй областi λ передбачалося чорнотiльним i опису-
валося планкiвською температурою T∗.

Нехай N∗(ν) — повне число зоряних квантiв iз час-
тотою ν за λ ≤ 912 Å, а N∗(ν)·e−

P

τν(Xi) — вiдповiдна
кiлькiсть цих квантiв, що вийшли з туманностi. Тодi

N∗(ν) · τν(Xi)
P

τν(Xi) · (1− e−
P

τν(Xi)) — число зоряних Lc-
квантiв з частотою ν, поглинутих у туманностi ато-
мами Xi. Проiнтеґроване за всiма частотами, на яких
поглинають атоми Xi, воно має дорiвнювати повно-
му числу бальмерiвських квантiв NBa+Bac (включаю-
чи бальмерiвський континуум), випромiнених атома-
ми Xi у вiдповiдних лiнiях НI, НеI i НеII, тобто

∞
∫

ν0(Xi)

N∗(ν) ·
τν(X i)

∑

τν(X i)
·

(

1 − e−
P

τν(Xi)
)

dν = NBa+Bac.

(1)
Крiм того, була прийнята до уваги роль дифузного
йонiзуючого випромiнювання (Ndif), що виникає при

∗Юрiй Мальков зник безвiсти на Кавказi пiд час походу на Ельбрус у серпнi 1998 року. Саме йому належить iдея,
викладена у статтi. Андрiй Демчина та Володимир Головатий розвинули її та здiйснили вiдповiднi розрахунки.
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рекомбiнацiях електронiв на основнi рiвнi H+, He+ i
He++, на другий рiвень He++, а також випромiню-
вання в Lα-лiнiях НеI i НеII [6]. Враховувано те, що
половина Lα-квантiв лiнiї НеII, як вiдомо, iндукує свi-
чення лiнiї ОIII [7]. Внеском Lc-випромiнювання за
λ < 228 Å в йонiзацiю H0 i He0 можна знехтувати [7].

Справдi, як показали нашi обчислення, у яких цей
внесок ураховано, кiнцевi значення τ0(H0) i τ0(He0)
практично не змiнилися.

У результатi рiвняння балансу квантiв для погли-
наючих атомiв H0, He0 i He+ в загальному виглядi
запишемо так:

∫ ν0(He0

ν0(H0)

N∗(ν) ·
(

1 − e−τν(H0)
)

dν +

∫ ν0(He+)

ν0(He0)

α · N∗(ν) ·
(

1 − e−τν(H0)−τν(He0)
)

dν + Ndif(H
0) = NBa+Bac(H

0)

∫ ν0(He+)

ν0(He0)

c · N∗(ν) ·
(

1 − e−τν(H0)−τν(He0)
)

dν + Ndif(He0) = NBa+Bac(He0) (2)

∫ ∞

ν0(He+)

N∗(ν) ·
(

1 − e−τν(H+)
)

dν + Ndif(He+) = NBa+Bac(He+),

де α = τν(H0)
τν(H0)+τν(He0)

; c = τν(He0)
τν(H0)+τν(He0)

.

Повна кiлькiсть Lc-квантiв iз частотою ν, випромi-
нених ядром за одиницю часу N∗(ν) = 4πr2

∗ ·
πBνν(T∗)

hν

фот/с · Гц, де r∗ — радiус ядра. Повна кiлькiсть
дифузних йонiзуючих квантiв дорiвнює повнiй кiль-
костi всiх рекомбiнацiй у всьому об’ємi туманностi,
що приводять до їх утворення, тобто Nn(X i+1) =

Ne · N(X i+1) · αn(X i+1) · V (X i+1) фот/с.
Частотну залежнiсть рекомбiнацiйного випромiню-

вання Nn(X i+1, ν) враховано вiдповiдно до методики,
викладеної у [8]. Оскiльки оптична товщина туман-
ностi скiнченна, то поглине й викличе йонiзацiю тiль-
ки частина рекомбiнацiйного випромiнювання:

Ndif(H
0) =

∫ ν0(He0)

ν0(H0)

[N1(H
+, ν) + N2(He++, ν)] · (1 − e−τν(H0))dν

+

∫ ν0(He+)

ν0(He0)

α · N1(He+, ν) · (1 − e−τν(H0)−τν(He0))dν + NLα(HeI) +
1

4
NLα(HeII);

Ndif(He0) =

∫ ν0(He+)

ν0(He0)

c · N1(He+, ν) · (1 − e−τν(H0)−τν(He0))dν +
1

4
NLα(HeII);

Ndif(He+) =

∫ ∞

ν0(He+)

N∗

1 (He++, ν) · (1 − e−τν(H+))dν.

Повна кiлькiсть бальмерiвських квантiв (у лiнiях i
континуумi), випромiнених йоном X i за одиницю ча-
су

NBa+Bac(X
i) = 4πr2 ·

F (X(λ))
hνX(λ) ·

P

∞

2
α2(X

i+1)

αefX(λ) фот/с,

де α2 вiдповiдає сумi всiх рекомбiнацiй з другого рiв-
ня.

Пiд час розрахункiв брали до уваги частотну за-
лежнiсть оптичної товщини

∑

τν(Xi), просумованої
за поглинаючими атомами H0, He0 i He+. Подальшi
обчислення ми проводили для лiнiй Hβ , λ 4471 HeI i
λ 4686 HеII. Значення необхiдних для обчислень кое-
фiцiєнтiв рекомбiнацiї та iнших атомних даних узято
з [1].

Рiвняння енергетичного балансу в загальному ви-

глядi запишемо так:

Enahr(T∗, τν) = Eoxol(ne, Te,
∑

F (ν)/Hβ), (3)

де вирази складникiв E наведенi, наприклад, у [4, 5].
Це рiвняння пов’язує температуру центральної зорi

T∗ (ЕВ) з електронною температурою Te, концентра-
цiєю ne i з сумарною iнтенсивнiстю всiх заборонених
лiнiй

∑

F (ν)/Hβ в туманностi, якi повиннi бути знай-
денi зi спостережень.

При виведеннi системи вихiдних рiвнянь туман-
нiсть представлялася сферичною оболонкою з внут-
рiшнiм радiусом r0, зовнiшнiм r, середньою електрон-
ною температурою Te i концентрацiєю ne. Така туман-
нiсть перебуває на вiдстанi R вiд спостерiгача i видна
йому пiд кутом θ.

Система рiвнянь (2) i (3) складається з чотирьох
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рiвностей i мiстить п’ять невiдомих — T∗, W, τ0(H
0),

τ0(He0), τ0(He+). Є два шляхи обчислення значень од-
ного з цих параметрiв. По-перше, за спостережним
вiдношенням iнтенсивностей лiнiй HeI/Hβ i HeII/Hβ

(або [OII]/Hβ i [OIII]/Hβ) можна визначити коефi-
цiєнт дилюцiї W [9]. По-друге, за спостережуваним
вiдношенням HeI/Hβ i знайденою геометричною тов-
щиною туманностi ∆r можна визначити величину
τ0(He0). Враховуючи, що перший спосiб справедли-
вiший для туманностей невеликої оптичної товщини,
ми пiшли iншим шляхом, тобто значення τ0(He+) об-
рахували зi спiввiдношення

τ0(He+) = n(He+) · σ0(He+) · ∆r(He+), (4)

де n(He+) — середня концентрацiя йонiв He+ в зонi,
де вони свiтяться; σ0 — коефiцiєнт фотойонiзацiї для
йонiв He+ на межi їх основної серiї; ∆r(He+) — гео-
метрична товщина зони туманностi, у якiй свiтяться
йони He+.

Необхiднi для обчислень τ0 (He+) параметри ми
визначали так. Величина n(He+) = n(H+) · (1.84 +
2 · 10−5) · HeI/Hβ [1], де передбачалося, що ne =

1.16 · n(H+) (з моделей). Знаючи кутовi розмiри ту-
манностi θ i вiдстань до неї R, можна знайти її зовнiш-
нiй радiус r, а якщо вiдомий об’єм туманностi V (H+),
легко обчислити її внутрiшнiй радiус:

r0 = 3

√

r3 − 2.77 · 10−7
R2F (Hβ)

n2
e · αeff(Hβ)

= 3

√

√

√

√

√r3 −







5.09e + 6
9.10e + 6
17.2e + 6







R2F (Hβ)

n2
e

пк.

Аналогiчно визначаємо зовнiшнiй радiус зони Стре-
мґрена для йонiв He+ i, вiдповiдно, величина

∆r(He+) = 3

√

r3 −

{

4.06e+6
9.07e+6
17.2e+6

}

R2F (Hβ)
n2

e
− r0.

Зауважимо, що значення ∆r, знайденi за йонами
H+ i He+, виявилися приблизно рiвними мiж собою
практично для всiх туманностей. У цих випадках
можна було прийняти ∆r(He+) = ∆r = r − r0.

Визначення температури ядер T∗. Система рiв-
нянь (2), (3), (4) мiстить п’ять виразiв i в принци-
пi може бути розв’язана щодо невiдомих T∗ (ЕВ),
τ0(H

0), τ0(He0), τ0(He+). Однак для визначення T∗

(ЕВ) з рiвняння (3) необхiдно мати надiйнi значення
Te, Ne та

∑

F (λ )/Hβ для великої кiлькостi туманнос-
тей. На жаль, цi параметри (особливо

∑

F (λ )/Hβ) зi
спостережень визначаються поки ще неточно, що си-
льно обмежує можливостi застосування рiвнянь (3)
для масового обчислення надiйних значень T∗ (ЕВ)
ядер планетарних туманностей. У зв’язку з цим вида-
ється розумним спочатку спробувати вiдшукати чiткi
кореляцiї (залежностi) мiж надiйними значеннями T∗

(ЕВ), знайденими для ядер добре вивчених туманнос-
тей, i iншими фiзичними характеристиками цих об’-
єктiв. Надалi така залежнiсть може бути використана
як одна з рiвностей системи замiсть рiвняння енерґе-
тичного балансу (3).

Для цього використано значення T∗ (ЕВ) ядер 45
планетарних туманностей з роботи [5]. Пiсля розв’я-
зання системи рiвнянь (2), (3), (4) для всiх об’єктiв
були знайденi значення W, τ0(H

0), τ0(He0) i τ0(He+),
унаслiдок чого вдалося виявити кiлька цiкавих за-
лежностей. Ми вiддали перевагу залежностi

NBa+Bac

N∗

− τ0(H
0) (5)

як найбiльш чiткiй (рис. 1), для якої середньоквадра-

тичне вiдхилення вiдповiдних значень було мiнiмаль-
ним. Залежностi вигляду (5) були знайденi також для
занстровських температур ядер T∗(НI) i T∗(НеII) за
даними з праць [1, 11] i для степеневого розподiлу
Lc-випромiнювання по частотах за даними фотойонi-
зацiйних моделей свiчення туманностей iз працi [10].
Вiдповiднi данi також зображенi на рис 1. Як видно,
узгодженiсть усiх даних дуже добра i вказує на те, що
температура ядра (або характер безперервного спек-
тра ядра за λ < 912 Å) є основним параметром, що
визначає оптичну товщину туманностi за лайманiв-
ською межею i спiввiдношення мiж τ0(H

0), τ0(He0) i
τ0(He+).

Рис. 1. Середня залежнiсть мiж вiдношеннями
NBa+Bac/N∗ i значеннями τ0 (H0).

Середня залежнiсть мiж вiдношеннями
NBa+Bac/N∗ i значеннями τ0(H

0) на рис. 1 (суцiль-
на лiнiя) є деяким згладжувальним чинником мiж
температурами ядер, знайденими рiзними способа-
ми. Ми вважаємо, що значення T∗, якi вiдповiдають
цiй залежностi, повиннi лiпше характеризувати тем-
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ператури ядер реальних туманностей, нiж T∗ (ЕВ),
T∗(НеII) або T∗(НI). Через це значення τ0(H

0), τ0(He0)
i τ0(He+), знайденi при таких T∗, також повиннi лiпше
вiдображати характеристики реальних туманностей.
Очевидно, така чiтка залежнiсть мiж NBa+Bac/N∗ i
τ0(H

0) може бути використана як незалежне рiвнян-
ня, що зв’язує температуру ядра й оптичну товщину
туманностi. Пiд час подальших обчислень вона була
представлена аналiтичними виразами, якi в межах
точностi описують розкид точок спiввiдношення мiж
T∗ i τ0(H

0) на всiй шкалi τ .
Систему рiвнянь (2), (4) i (5) ми використали для

обчислення τ0(H
0), τ0(He0), τ0(He+), T∗. Цi рiвняння є

незалежними й дозволяють упевнено знаходити зна-
чення згаданих вище параметрiв для всiх туманнос-
тей, для яких вiдомi такi вихiднi данi: Ne, Te, F (Hβ),
I (λ 4471HI/Hβ), I (λ 4686HeII/Hβ), θ i R.

Попереднi значення ne отримано усередненням на-
явних даних iз праць [5,11–15]. За цими даними знай-
дена залежнiсть Ne вiд радiуса туманностi r. Вона
виявилася досить чiткою й була апроксимована вира-
зом log ne = −2.16 · log r + 1.00± 0.31. Зауважимо, що
для деяких туманностей данi рiзних авторiв iнодi си-
льно вiдрiзнялися. Для тих ПТ, для яких значення ne

вiдсутнi або рiзко вiдрiзнялися, вони обчислювалися
методом “перетину кривих” за вiдношеннями iнтен-
сивностей заборонених лiнiй з каталогу [17].

Для бiльшостi туманностей значення Te були взя-
тi з робiт [5, 11, 12, 14, 15] або також становленi ме-
тодом “перетину кривих” за iнтенсивностями заборо-
нених лiнiй з [17]. Для туманностей, вiдсутнiх у спис-
ках цих праць, було прийнято Te = 12500 К вiдповiдно
до рекомендацiй Хромова [11]. Передбачалося, що ПТ
є iзотермiчними об’єктами з середньою електронною
температурою Te. Таке спрощення не повинно сильно
позначатися на результатах, оскiльки використовува-
нi тут вiдношення iнтенсивностей рекомбiнацiйних лi-
нiй слабо залежать вiд Te.

Значення потокiв F (Hβ) взятi з [5,15,16] i виправля-
лися за мiжзоряне поглинання. Величини поглинання
для бiльшостi туманностей наведенi в [17], а для ок-
ремих об’єктiв — у [12, 16]. Вiдношення iнтенсивнос-
тей лiнiй λ 4471HeI/Hβ i λ 4686HeII/Hβ, виправленi на
мiжзоряне поглинання, бралися або з каталогу Кале-
ра [17], або перераховувалися з вiдносних умiстiв йо-
нiв He+/H+ i He++/H+, наведених у [5, 12].

Лiнiйнi розмiри всiх цих туманностей не перевищу-
вали 0.4 пк. Однак значний iнтерес становить поши-
рення дослiджень на дуже старi туманностi. З ката-
логу [16] вибрано 16 таких туманностей з радiусами
0.4–0.6 пк. Усi вони є об’єктами зi списку Ейбелла [13].
На жаль, iнтенсивностi лiнiй HeI/Hβ i HeII/Hβ для
них не вимiрянi, мабуть, через дуже низьку поверх-
неву яскравiсть цих об’єктiв. Для їх визначення були
побудованi фотойонiзацiйнi моделi свiчення цих ту-
манностей за сталої Te = 12500 К. Параметри моде-
лей вибирали так. За обчисленими T∗ i вiдомим r для
90 звичайних туманностей з r ≤ 0, 4 пк, методом най-

менших квадратiв знаходили апроксимацiйний вираз
залежностi T∗(r). Аналогiчно визначалася апроксима-
цiйну залежнiсть r∗(r). За знайденими апроксимацi-
ями i залежностями ne(r), визначали вихiднi пара-
метри T∗, r∗, N(H) ≈ ne для моделi з r = 0.45 пк i
при вiдносному вмiстi /H = 0.12 розраховували цю
модель. Вiдтак обчисленi вiдноснi iнтенсивностi лiнiй
Не використовували при розв’язаннi системи рiвнянь
(2), (4), (5) для реальних туманностей з 0.4 ≤ r ≤ 0.45
пк. Отриманi таким способом значення T∗ i r∗, для
цих туманностей поєднували з попередньою вибiркою
звичайних об’єктiв i знову знаходили зазначенi вище
залежностi T∗(r) i r∗(r). Вiдтак обчислювали вихiднi
параметри i розраховували модель з r = 0.5 пк. От-
риманi з моделi вiдноснi iнтенсивностi лiнiй Не знову
використовували для туманностей з 0.4 ≤ r ≤ 0.5 пк i
т.д. У результатi були знайденi залежностi вiдношень
λ 4471HeI/Hβ i λ 4686HeII/Hβ вiд радiуса туманностi.
Вони, безумовно, є iдеалiзованими, однак можуть бу-
ти використанi як перше наближення за вiдсутностi
необхiдних спектральних даних.

Кутовi розмiри туманностей i вiдстаней до них i,
вiдповiдно, їх радiуси для всiх об’єктiв були взятi
з [11,16,18]. У тих випадках, коли данi рiзних авторiв
для однiєї й тiєї ж туманностi дуже вiдрiзнялися, за
остаточнi приймалися тi з них, якi лiпше вiдповiдали
залежностi ne(r).

Систему рiвнянь (2), (4), (5) для кожної туманностi
розв’язували чисельним методом. Знайденi в резуль-
татi величини τ0(H

0), τ0(He0), τ0(He+) i T∗, також як
i обчисленi згодом значення r0 i r∗, наведенi в табл.
1. Там також викладенi прийнятi нами значення r,
якi використовували для обчислення r∗ i приймали
як еволюцiйний параметр туманностей, що характе-
ризує розширення їх оболонок iз часом. Цi данi разом
з iншими параметрами туманностей, якi можуть бу-
ти легко визначенi за ними, становлять досить велику
емпiричну базу для виявлення й вивчення спостере-
жуваних закономiрностей в еволюцiї планетарних ту-
манностей. Зауважимо, що Хромов [11] як еволюцiй-
ний параметр вибрав не радiус туманностi, а її повер-
хневу радiояскравiсть Sν на частотi 6.63 ГГц. Однак
мiж Sν i r є чiтка залежнiсть.

На рис. 2 показанi залежностi τ0(X
i) вiд радiуса r

(або вiд вiку t) туманностi. При визначеннi вiку ПТ
їх швидкiсть розширення передбачалася сталою i рiв-
ною 20 км/с. Залежностi можна записати такими ана-
лiтичними виразами:

logτ0(H
0) = 5.94 · r − 2.30± 0.46;

logτ0(He0) = 4.56 · r − 2.71± 0.40;

logτ0(He+) =
{

132.9 · r2
− 16.6 · r (6)

+2.12± 0.34 при r ≤ 0.34 пк,

−2.92 · r + 1.25± 0.34 при r > 0.34 пк
}

.
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Туманнiсть r, пк r0, пк T ∗, K R∗, см τ0 (H0) τ0 (He0) τ0 (He+)

NGC 40 0.0984 0.0863 49000 2.51+11 0.011 0.0015 4.4

NGC 650 0.234 0.231 67000 3.37+10 0.051 0.0056 0.64

NGC 1360 0.353 0.120 74000 1.58+10 0.11 0.00001 1.9

NGC 1501 0.139 0.132 48000 3.53+11 0.0099 0.0031 4.8

NGC 1514 0.194 0.180 54000 1.39+11 0.040 0.0073 4.3

NGC 1535 0.0749 0.0732 50000 2.37+11 0.032 0.0068 4.7

NGC 2022 0.107 0.103 60000 8.12+10 0.047 0.0035 2.6

NGC 2346 0.200 0.197 69000 1.69+10 0.095 0.019 0.92

NGC 2371 0.196 0.194 64000 1.35+11 0.0086 0.00001 0.36

NGC 2392 0.121 0.119 75000 3.87+10 0.18 0.0061 1.3

NGC 2440 0.0869 0.0743 182000 2.49+09 27 0.30 13

NGC 2452 0.117 0.105 95000 1.16+10 1.3 0.056 6.1

NGC 2792 0.0576 0.0407 45000 9.82+11 0.0022 0,0011 44

NGC 2867 0.0524 0.0205 65000 6.68+10 0.19 0.021 44

NGC 2899 0.327 0.322 100000 8.94+09 0.96 0.088 1.9

NGC 3132 0.149 0.142 60000 6.55+10 0.12 0.027 4.8

NGC 3211 0.0970 0.0876 103000 1.32+10 1.2 0.00001 6.0

NGC 3242 0.0776 0.0654 60000 9.74+10 0.11 0.017 15

NGC 3587 0.339 0.323 70000 1.95+10 0.22 0.021 1.1

NGC 3699 0.142 0.132 45000 3.25+11 0.0061 0.0041 6.0

NGC 3918 0.0316 0.0271 49000 5.18+11 0.0094 0.0024 28

NGC 5307 0.0725 0.0588 47000 4.58+11 0.011 0.0044 21

NGC 5315 0.0151 0.0121 40000 1.13+12 0.0048 0.0042 59

NGC 6058 0.258 0.240 70000 5.81+10 0.076 0.00001 1.7

NGC 6153 0.0558 0.0509 52000 2.06+11 0.032 0.0089 15

NGC 6210 0.0504 0.0440 36000 1.58+12 0.0039 0.0048 23

NGC 6302 0.0432 0.0375 175000 2.03+09 48 5.4 52

NGC 6309 0.0713 0.0686 51000 2.29+11 0.0096 0.0013 4.1

NGC 6445 0.113 0.0897 150000 1.96+09 7.6 0.43 12

NGC 6537 0.0233 0.0131 49000 7.09+11 0.0062 0.0014 98

NGC 6543 0.0339 0.0235 34000 2.21+12 0.0027 0.0034 37

NGC 6565 0.0764 0.0714 45000 4.64+11 0.016 0.0051 8.1

NGC 6567 0.0448 0.0334 43000 1.22+12 0.0048 0.0038 64

NGC 6572 0.0240 0.0162 40000 1.03+12 0.0087 0.0067 71

NGC 6644 0.0107 0.0060 49000 2.07+11 0.018 0.0055 53

NGC 6720 0.113 0.0884 112000 3.39+09 7.6 0.47 10

NGC 6741 0.0613 0.0608 133000 4.02+09 5.1 0.27 3.1

NGC 6751 0.143 0.129 55000 1.85+11 0.041 0.0083 10

NGC 6778 0.0848 0.0735 43000 5.00+11 0.011 0.0076 16

Таблиця 1. Розрахованi значення зовнiшнiх i внутрiшнiх радiусiв оболонок, оптичних товщин, температур i радiусiв
ядер планетарних туманностей.
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Туманнiсть r, пк r0, пк T ∗, K R∗, см τ0 (H0) τ0 (He0) τ0 (He+)

NGC 6781 0.153 0.140 53000 7.30+10 0.034 0.0076 2.6

NGC 6790 0.0262 0.0247 46000 5.13+11 0.0098 0.0049 20

NGC 6803 0.0421 0.0382 42000 1.01+12 0.0067 0.0044 24

NGC 6807 0.0267 0.0246 49000 4.10+11 0.011 0.0046 28

NGC 6818 0.0838 0.0806 110000 1.27+10 1.4 0.00001 4.5

NGC 6826 0.0675 0.0246 40000 7.12+11 0.0091 0.0055 38

NGC 6833 0.0485 0.0459 49000 3.97+11 0.013 0.0044 14

NGC 6853 0.349 0.328 108000 5.62+09 2.1 0.19 3.6

NGC 6879 0.0448 0.0148 43000 7.65+11 0.0047 0.0048 110

NGC 6881 0.0206 0.0196 50000 3.85+11 0,016 0.0049 23

NGC 6884 0.0516 0.0460 45000 8.85+11 0.0094 0.0042 27

NGC 6886 0.0455 0.0389 129000 7.46+09 8.3 0.39 34

NGC 6891 0.0682 0.0579 45000 6.36+11 0.0078 0.0034 18

NGC 6905 0.183 0.173 72000 6.38+10 0.048 0.00001 0.77

NGC 7008 0.151 0.148 45000 5.47+11 0.0019 0.00076 2.4

NGC 7009 0.0585 0.0563 43000 6,65+11 0.011 0.0051 9.2

NGC 7026 0.0731 0.0722 42000 1.31+12 0.0068 0.0041 7.5

NGC 7027 0.0222 0.0205 131000 1.04+10 7.3 0.16 33

NGC 7354 0.0465 0.0412 51000 2.90+11 0.016 0.0025 12

NGC 7662 0.0676 0.0652 57000 3.23+11 0.039 0.0038 12

IC 289 0.117 0.102 68000 5.73+10 0.037 0.00001 1.2

IC 351 0.0509 0.0460 52000 2.39+11 0 024 0.0039 11

IC 418 0.0239 0.0153 34000 2.29+12 0.0050 0.0051 59

IC 1747 0.0662 0.0647 42000 6.98+11 0.0034 0.0037 8.3

IC 2003 0.0361 0.0191 50000 4.50+11 0.010 0.0011 37

IC 2149 0.0422 0.0353 36000 1.66+12 0.0061 0.0052 27

IC 2165 0.0336 0.0268 54000 3.33+11 0.023 0.0018 26

IC 2448 0.0633 0.0166 60000 9.28+10 0.11 0.015 43

IC 3568 0.0916 0.0907 46000 2.65+11 0.024 0.0086 2.3

IC 4593 0.0698 0.0605 41000 9.51+11 0.0060 0.0043 19

IC 4634 0.0774 0.0344 46000 9.72+11 0.0097 0.0036 69

IC 4642 0.105 0.0913 44000 9.66+11 0.0014 0.00037 13

IC 4997 0.0106 0.0101 36000 2.16+12 0.0072 0.0088 65

IC 5117 0.0242 0.0114 44000 1.48+12 0.011 0.0063 215

IC 5217 0.0669 0.0662 44000 5.50+11 0.013 0.0065 4.7

А 2 0.225 0.212 67000 3.63+10 0.029 0.00001 0.61

А 7 0.537 0.472 77000 1.10+09 10 1.1 0.64*

A 16 0.410 0.331 80000 3.38+09 1.0 0.14 1.5*

А 22 0.424 0.386 79000 3.45+09 0.92 0.13 0.92*
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Продовження табл. 1.

Туманнiсть r, пк r0, пк T ∗, K R∗, см τ0 (H0) τ0 (He0) τ0 (He+)

A 25 0.436 0.404 77000 3.25+09 0.98 0.16 0.80*

А 28 0.604 0.568 65000 1.23+09 21 2.5 0.33*

A 29 0.407 0.241 87000 2.03+09 2.1 0.26 2.4*

А 30 0.462 0.423 87000 1.24+09 8.0 0.83 0.79*

А 31 0.495 0.450 83000 1.12+09 9.5 1.0 0.69*

А 32 0.487 0.481 77000 2.66+09 0.920 0.16 0.25*

A 33 0.398 0.369 68000 8.96+09 0.17 0.025 0.58

A 34 0.471 0.458 83000 1.75+09 2.2 0.32 0.40*

А36 0.418 0.369 81000 2.90+09 0.94 0.13 0.96*

A 39 0.413 0.380 79000 3.85+09 0.59 0.085 0.79*

A 43 0.310 0.264 69000 3.37+10 0.036 0.00001 1.0

А 61 0.414 0.400 68000 1.00+10 0.16 0.030 0.56*

А 66 0.427 0.419 68000 9.38+09 0.18 0.035 0.40*

A 74 0.524 0.441 75000 1.29+09 7.3 0.93 0.83*

A 77 0.0987 0.0477 43000 2.82+11 0.0099 0.0047 14

A 78 0.467 0.290 78000 1.29+09 14 1.5 1.8*

A 79 0.123 0.113 43000 4.69+11 0.0098 0.0047 6.3

А 81 0.272 0.198 93000 5.01+09 2.0 0.11 3.4

BD+30◦3639 0.0073 0.0038 41000 1.03+12 0.0041 0.0031 130

CN 3-1 0.0366 0.0270 39000 1.24+12 0.0049 0.0038 36

HB 5 0.0582 0.0577 47000 1.07+12 0.0038 0.00055 5.3

HU 1-1 0.0618 0.0431 49000 2.24+11 0.026 0.0048 13

HU 1-2 0.0630 0.0522 49000 2.82+11 0.0052 0.00056 9.6

HU 2-1 0.0320 0.0198 45000 1.57+12 0.0076 0.0030 100

J 320 0.0636 0.0625 50000 2.13+11 0.020 0.0072 4.7

J 900 0.0560 0.0501 51000 2.74+11 0.016 0.0021 6.9

К 3-63 0.0662 0.0533 58000 6.52+10 0.021 0.00001 2.4

М 1-1 0.0887 0.0858 46000 8.10+11 0.0028 0.00081 8.4

М 1-4 0.0368 0.0342 46000 5.93+11 0.014 0.0041 15

M 1-7 0.0838 0.0804 43000 2.00+11 0.020 0.0057 2.0

M 1-59 0.0279 0.0257 45000 1.65+12 0.0021 0.00027 26

M 1-64 0.128 0.105 52000 1.39+11 0.047 0.0075 6.3

М 1-80 0.0679 0.0657 48000 2.99+11 0.0079 0.0027 5.1

M 2-51 0.153 0.129 45000 1.94+11 0.013 0.0045 3.7

ME 1-1 0.0640 0.0618 39000 5.82+11 0.0067 0.0071 7.3

ME 2-1 0.0659 0.0616 60000 1.34+11 0.029 0.00001 2.3

VY 1-2 0.0524 0.0509 48000 3.74+11 0.0095 0.0017 4.2

VY 1-2 0.0825 0.0749 43000 3.34+11 0.017 0.0077 7.7

Продовження табл. 1.
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Рис. 2. Залежностi τ0 (Xi) вiд радiуса r (або вiд вiку t)
туманностi.

Подання залежностi τ0(He+) вiд r двома виразами
описує можливу особливiсть на нiй при r = 0.30 ÷

0.35 пк.
З теоретичних уявлень можна очiкувати, що за ду-

же малих радiусiв туманностi (r < 0.001 пк) оптичнi
товщини τ0(H

0) i τ0(He0) повиннi бути значними че-
рез високу густину речовини в нiй (≥ 108 см−3). На
жаль, емпiрична перевiрка цього твердження поки що
неможлива, оскiльки мiнiмальний радiус туманностi
з нашого списку становить 0.0073 пк (ВD +30◦3639).
При розв’язуваннi системи рiвнянь (2), (4), (5) для де-
яких туманностей значення τ0(H

0) виходили надзви-
чайно низькими (≤ 10−5). На рис. 2 вони умовно по-
значенi точками зi стрiлками вгору. Для всiх цих ту-
манностей величина I(λ 4471HeI/Hβ) = 0, 01÷ 0, 025,
тодi як для iнших об’єктiв вона ≥ 0.03. Оскiльки нi-
яких iнших особливостей цi “прозорi” туманностi не
виявляють, то дуже малi значення τ0(H

0) простiше
пояснити недооцiнкою iнтенсивностей лiнiї λ 4471 НеI,
нiж будь-якими реальними вiдмiнностями фiзичних
умов у них. Якби такi вiдмiнностi iснували, вони обо-
в’язково виявилися б i на iнших залежностях. Оче-
видно, що дослiдження цих туманностей представляє
окремий iнтерес.

Рис. 3. Залежнiсть Mi вiд радiуса туманностi r.

Теоретичнi розрахунки та емпiричнi факти свiд-
чать про те, що в планетарних туманностях розмiри
зон свiчення водню i гелiю збiгаються. Це пiдтверджу-

ється також iснуванням чiткої кореляцiї мiж τ0(H
0) i

τ0(He0) (рис. 3):

log τ0(H
0) = −0.774 · log τ0(H

0)/ − 0.91± 0.27. (7)

Сильне вiдхилення вiд цiєї залежностi туманностей з
τ0(H

0) ≤ 10−5 ще раз указує на те, що iнтенсивностi
лiнiй λ 4471 НеI у них заниженi.

Аналiз даних τ0(X
i) в табл. 1 i на рис. 2 показує,

що умова τ0(H
0) � 1, необхiдна для пояснення вiд-

мiнностi занстровських температур T∗(HI) i T∗(НеII),
виконується не для всiх туманностей (або не завжди).
Зокрема, вона характерна лише для туманностей, що
перебувають у початковiй стадiї їх еволюцiї (r ≤ 0.1
пк). У процесi еволюцiї спiввiдношення мiж ними змi-
нюється i на кiнцевому її етапi (r > 0.4 пк) τ0(H

0) ≥ 1,
а τ0(He+) ≤ 1. Отже, їх несхожiсть не може бути єди-
ною причиною вiдмiнностi T∗(НI) i T∗(НеII). Iншим
можливим поясненням цього може бути те, що випро-
мiнювання ядер планетарних туманностей за λ 912 Å
не вiдповiдає чорнотiльному.

II. ЗОРЯНИЙ ВIТЕР ЗОРI-ПОПЕРЕДНИЦI
ТА ЕВОЛЮЦIЙНЕ ЗРОСТАННЯ МАСИ

ТУМАННОСТI

Питання про маси йонiзованого газу оболонок ПТ
i про дисперсiю їх значень астрофiзики обговорюють
уже багато рокiв [19–21]. Установлено, що дисперсiя
Mi є реальною й може бути значною. У працi [22],
наприклад, обговорено емпiричну залежнiсть Mi вiд
радiуса туманностi r, побудовану за даними для 42
об’єктiв. Цю залежнiсть можна описати таким ана-
лiтичним виразом: Mi/M� = 1.225 · r−0.0123, спра-
ведливим, на думку авторiв, для 0.4 ≥ r ≥ 0.1 пк.
Збiльшення маси туманностi зi зростанням r зазви-
чай пояснюють збiльшенням зони йонiзованого газу
в оптично товстiй для Lc-випромiнювання туманнос-
тi пiд час її розширення. Однак питання про оптичнi
товщини планетарних туманностей τLc не достатньо
вивченi (див. п. I). Iснують вказiвки, що τ0(H

0) < 1, а
τ0(He+) � 1, однак узгодження Lc-, УФ- i оптичних
континуумiв ядер [23] свiдчить на користь того, що
τLc � 1.

У попередньому пунктi (п. I) були визначенi τLc(X)
для 116 планетарних туманностей. Вони послужили
основою для перегляду питання про маси оболонок
туманностей з урахуванням реальних оптичних тов-
щин iндивiдуальних об’єктiв.

Маси планетарних туманностей. Використову-
ючи вихiднi данi й параметри, знайденi при розв’я-
зуваннi системи вихiдних рiвнянь (п. I), можна для
кожної туманностi знайти масу йонiзованого водню

M(H+)/M� = 0.092 · ne · (r
3
− r3

0), (8)

масу нейтрального водню

M(H0)/M� = 0.0053
τ0(H

0)

r − r0
(r3

− r3
0) (9)
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виражену через оптичну товщину туманностi τ0(H
0)

i повну масу туманностi

Mi/M� = (1 + 4
He

H
) · (M(H+) + M(H0))

= 0.136 · (r3
− r3

0) ·

(

ne + 0.058
τ0(H

0)

r − r0

)

, (10)

де прийняте середнє вiдношення /H = 0.12 за кiлькiс-
тю атомiв.

Знайденi значення мас показують досить чiтку за-
лежнiсть Mi вiд радiуса туманностi r (рис. 3), яка
добре представляється таким аналiтичним виразом:

M/M� = 0.86 · log r − 0.51± 0.25, (11)

справедливим для всього дiапазону r. Протягом ево-
люцiї туманностi зростання її маси становить кiлька
порядкiв i, очевидно, є реальним.

Перш нiж обговорювати природу такого збiльшен-
ня маси з часом, коротко розглянемо коефiцiєнт за-

повнення ε = V (r0)
V (r) =

4
3
π(r3

−r3
0)

4
3

πr3 = 1 − ( r0

r
)3, який є

однiєю з характеристик туманностi, що бралася до
уваги при обчисленнi M iндивiдуальних об’єктiв. Не-
обхiднi для обчислення ε значення r0 i r наведенi в
табл. 1. Середнє значення ε виявилося рiвним 0.34 i
близьким до величини ε ≈ 0.4, яку отримав Хро-
мов незалежним шляхом iз розгляду морфологiчної
структури туманностей.

Еволюцiйне збiльшення маси туманностi. На-
явнiсть чiткої залежностi маси Mi вiд радiуса туман-
ностi r на рис. 4 не може бути випадковою, а вiдобра-
жає дiю певного механiзму, що приводить до збiль-
шення Mi впродовж еволюцiї туманностi. Яка приро-
да еволюцiйного росту маси туманностi?

Велика оптична товщина туманностей i пов’язане
з її зменшенням зростання маси йонiзованого газу в
них пiд час їх розширення тут не може бути причиною
еволюцiйного зростання Mi. Насамперед тому, що ве-
личина τ0(H

0) для бiльшостi планетарних туманнос-
тей порiвняно невелика. Проте зазначимо, що τ0(H

0)
i τ0(He0) зростають зi збiльшенням r, а τ0(He+) змен-
шується. Але збiльшення τ0(H

0) зумовлене швидше
еволюцiйним зменшенням йонiзацiї газу в туманнос-
тi.

Очевидно, iнтерпретувати залежнiсть Mi вiд r на
рис. 3 можна єдиним способом: туманнiсть в проце-
сi свого розширення згрiбає речовину навколозоряно-
го середовища або, точнiше, речовину зоряного вiтру
зорi-попередницi ПТ. Нижче пропонуємо просту те-
орiю цього процесу, що базується на таких емпiрич-
них фактах. У найбiльш iмовiрних зiр-попередниць
— Мiрiд i 0Н/IR-джерел — спостерiгається iнтенсивна
втрата маси. Швидкiсть витiкання речовини v∗ i темп
утрати маси Ṁ досить чiтко корелюють мiж собою
(рис. 5, побудований за даними з [1, 20]). Швидкостi
витiкання речовини для цих об’єктiв не перевищують
середньої швидкостi розширення оболонки туманнос-
тi, рiвної ≈ 20 км/с (див. в [11]) i практично не зала-
жить вiд вiку туманностi. Отже, туманнiсть пiд час
свого розширення повинна наздоганяти повiльнiший

зоряний вiтер своєї зорi-попередницi i згрiбати його,
збiльшуючи тим самим свою масу. Приплив речовини
зоряного вiтру з ядра вже сформованої туманностi в
оболонку несуттєвий (не перевищує 10−4 M� за весь
час iснування туманностi).

Рис. 4. Залежнiсть швидкостi витiкання речовини v∗ i
темпу втрати маси Ṁ iз часом.

Рис. 5. Залежностi v∗ i Ṁ вiд перiоду пульсацiї P .

Для кiлькiсного опису цього процесу прийнято такi
вихiднi данi:

1) середня залежнiсть маси оболонки планетарної
туманностi вiд її радiуса Mi/M� = 0.309·r0.861 = a·rb;

2) середня залежнiсть швидкостi витiкання речови-
ни вiд темпу втрати маси для Мiрiд i 0Н/IR-джерел
v∗ = 5.35·lg Ṁ+41.9 км/с = 2.37−10−6·lg Ṁ+4.27·10−6

пк/рiк = A · lg Ṁ + B;
3) середня швидкiсть розширення оболонки туман-

ностi стала i дорiвнює v∗ = 20 км/с = 2.05·10−5 пк/рiк.
Користуючись цими даними, можна вiдновити залеж-
нiсть вiд часу v∗ i M для зорi-попередницi. Нехай

Ṁ = f(t)M�/рiк, (12)
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тодi

v∗ = Aln f(t) + B. (13)

Припускаючи витiкання речовини сферично-
симетричним, розгляньмо точку, що перебуває на
вiдстанi l вiд центру зорi. Швидкiсть вiтру в цiй точ-
цi i щiльнiсть його речовини залежатимуть вiд часу.
Знайдемо момент часу t∗, у який вiдiрвалася вiд зiрки
частинка, що перебуває в момент часу t в цiй точцi
(тобто на вiдстанi l вiд зiрки):

t∗(l, t) = t −
l − r∗

Aln f [t∗(l, t)] + B
, (14)

де r∗ — радiус, з якого витiкає речовина (радiус зорi),
вираз (14) задає значення t∗(l, t) неявно.

Знаючи t∗(l, t), можна знайти густину речовини вiт-
ру в розглянутiй точцi на вiдстанi l вiд зорi в момент
часу t:

ρ(l, t) =
Ṁ(t∗(l, t)

4πl2 ·v∗[t∗(l, t)]
=

f [t∗(l, t)]

4πl2 ·(A ln f [t∗(l, t)] + B
.

(15)
Цей вираз справедливий тiльки в тiй областi навколо-
зоряної каверни, заповненої вiтром, який вiльно роз-
лiтається. За даними Лозинської [24], зовнiшнiй ра-
дiус такої каверни для типового червоного гiганта
rout ≈ 10 пк, радiус “вiльної” областi r ≈ 0, 8 · rout ≈ 8
пк. Водночас радiус гранично старих планетарних ту-
манностей rmax ≈ 0.6 пк, тобто умова rmax � r ви-
конується з великим запасом i вираз (16) є добрим
наближенням до дiйсностi.

Нехай тепер у момент часу t0 вiд зiрки вiдриваєть-
ся оболонка масою M0, що рухається зi швидкiстю v,
причому v > v∗. Ця умова виконується згiдно з вихiд-
ними даними. Рухаючись у середовищi з розподiлом
густини (15), оболонка згрiбає речовину. Зростання її
маси залежно вiд зовнiшнього радiуса описується ви-
разом

M(r) = M0 +

∫ r

r∗

(

4πl2 ·ρ

(

l, t0 +
l − r∗

v

))

dl (16)

Припустимо, що t0 = 0, тобто початок вiдлiку ча-
су сумiсний з моментом вiдокремлення оболонки (ар-
ґумент функцiї f(t) буде неґативним). Тодi ρ(l, t0 +
l−r∗

v
) = ρ(l, l−r∗

v
) i у виразах (15), (16) замiсть t стоя-

тиме величина l−r∗

v
. Отже,

t∗(l, t) = t∗

(

l,
l − r∗

v

)

=
l − r∗

v
−

l − r∗

A ln f [t∗(L, l−r∗

v
)] + B

= t∗(l), (17)

тобто t∗ є функцiєю одного аргументу i неявно зада-
ється рiвнянням

t∗(l, t) = (l − r∗) ·

(

1

v
−

l

A lnf [t∗(l, t)] + B

)

. (18)

У результатi рiвняння (16) запишемо так:

M(r) = M0 +

∫ r

r∗

(4πl2 · ρ(l))dl

= M0 +

∫ r

r∗

f(t∗, l)

A ln f [t∗(l, t)] + B
dl. (19)

Позначмо f [t∗(l)] = ϕ(l) i використаймо рiвняння
(11), яке ми виразили у формi M = a · rb. Тодi

M0 +

∫ r

r∗

ϕ(t∗/l)

A ln ϕ[t∗(l, t)] + B
dl = a · rb. (20)

Цей вираз становить собою iнтеґральне рiвняння для
функцiї ϕ(l). З нього знаходимо (при r = r∗):

M0 = a∗ · r
b. (21)

Потiм, диференцiюючи:

ϕ(l)

A ln ϕ(l) + B
= a∗ · b · l

b−1. (22)

Рiвняння (22) задає ϕ(L) неявно. Разом з (19) воно
параметрично визначає шукану функцiю f(t):

f(l) = ϕ(l)

t(l) = (l − r∗) ·

(

1

V
−

1

A ln ϕ(l) + B

)

. (23)

Беручи до уваги вихiднi данi можна отримати залеж-
ностi Ṁ i v∗(t) з часом (з рiвняння (23)), якi зобра-
женi на рис.3. Пунктирнi дiлянки на цих рисунках
вiдповiдають формально визначеним значенням цих
параметрiв iз рiвняння (22), (23). Суцiльнi лiнiї — очi-
куваному iз загальних мiркувань ходу функцiї. Рiч у
тому, що за залежнiстю (8) можна вiдновити хiд Ṁ
лише протягом останнiх 30000 рокiв перед скидан-
ням первiсної оболонки (30000 рокiв — вiк гранич-
но старих туманностей). У бiльш раннiй час значен-
ня Ṁ i v∗ повиннi бути значно меншими. Однак ви-
значити їх зi спостережень планетарних туманностей
поки що неможливо. Загальна маса, втрачена зорею-
попередницею на стадiї червоного гiганта (надгiган-
та), досягає 1.5 ÷ 2M�, але лише мала частина цiєї
маси буде згреблена планетарною туманнiстю за час
її спостережуваної еволюцiї.

На закiнчення розгляньмо такий цiкавий факт. На
рис. 5 зображенi залежностi v∗ i Ṁ вiд перiоду пульса-
цiї, вимiрюваного з оптичних або iнфра-червоних спо-
стережень, зiр-попередниць планетарних туманнос-
тей. Обидвi залежностi мають чiтко виражений “ка-
чок” при значеннях P = 600÷700d. Цим значенням P
вiдповiдає значення v∗ ≈ 17 км/с, Ṁ ≈ 2 · 10−5

�/рiк.
Однак точно такi ж значення v∗ i Ṁ вiдповiдають
моменту вiддiлення первiсної оболонки в запропоно-
ванiй вище схемi. Отже, злам на залежностях v∗(P )

i Ṁ(P ) на рис. 5 отримує природне пояснення. При
P = 600 ÷ 700d вiдбувається вiдокремлення первiс-
ної оболонки невеликої маси. Згрiбаючи масу зоря-
ного вiтру, через деякий час вона буде спостерiгати-
ся як молода планетарна туманнiсть; подальше зрос-
тання v∗ i Ṁ при цьому припиняється. Маса первiс-
ної оболонки M0, обумовлена виразом (22), дорiвнює
≈ 4 · 10−5M� при r∗ ≈ 1014 см.
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PHYSICAL CHARACTERISTICS AND EVOLUTIONARY FEATURES OF PLANETARY
NEBULAE

Yu. F. Malkov, A. V. Demchyna, V. V. Holowatyy
Astrophysics Department, Ivan Franko National University of Lviv,

8, Kyryla i Mefodija St., Lviv, UA–79005, Ukraine

e-Mail: vholovatyy@gmail.com

A method for determination planetary nebulae optical thickness, central stars temperatures and radiation
dilution is elaborated. The values of τ0 (H0), τ0 (He0), τ0 (He+), T∗, and W are determined for 116 planetary
nebulae. The problem of the connection of τ0 (Xi) with other physical parameters of nebulae and its central stars
is discussed. Quantitative changes of τ0 (Xi) at the evolution of nebulae are revealed. It is shown that at the
initial stage of evolution of these objects τ0(H

0) � 1, τ0(He+) � 1 and at the final stage τ0(H
0) ≥ l, τ0(He+) ≤ 1.

The problem of the planetary nebulae envelope masses is discussed in detail. Evolutionary dependences of the
nebulae mass on its radius is revealed: Mi/M� = 0.309 · r0.858. It is shown that the evolutionary increasing of
the nebulae mass can be caused by the raking of the nebular envelope of the star-predecessor wind matter. A
quantitative study of this process is done and the movement of nebulae envelopes and its interaction with star
wind of star-processor is studied. The question of forming of the planetary nebulae is touched upon. The stellar
wind features of the star-predecessor and the evolutionary increasing of the nebula mass are discussed in detail.
In the following works we plan to continue the investigation of the physical parameters of the planetary nebula as
well as the correlation between them during the evolution of the planetary nebula envelope.
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