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Первые звёзды во Вселенной были очень массивными, с массами до 106M�. В процессе их
эволюции они превращались в массивные чёрные дыры (ЧД), которые могли стать затравочными
зернами для формирования сверхмассивных ЧД в активных ядрах галактик. Если сверхмассивная
звезда (СМЗ) быстро вращается, то она закончит свою жизнь в виде сверхмассивного коллапсара
и сформирует струю, ускоренную магнитным полем. В этой работе мы обсуждаем возможность
обнаружения всплесков жёсткого рентгеновского излучения, подобного длинным гамма-всплескам,
которые ассоциируются с нормальными коллапсарами [1]. Показано, что в процессе образования
суперколлапсара возможно формирование струи за счет механизма Блэндфорда-Знаека. Мощность
струи может составлять порядка нескольких 1051 эрг/с, а полная энергия выброса достигать 1056 эрг.
Вследствие больших характерных времен и больших красных смещений начальная яркая фаза
всплеска может длиться около 105 секунд, а время активности центральной машины достигать 10
дней. Вследствие больших красных смещений спектр всплеска должен быть мягким по сравнению
со спектрами обычных длинных гамма-всплесков. Максимум спектрального распределения должен
лежать в районе 60 кэВ. Максимальный поток излучения относительно мал — порядка нескольких
10−7 эрг/(см−2 с), но обнаружим. Такие явления для СМЗ должны быть достаточно редки 0.03/год.
Наблюдения требуют продолжительных программ и, возможно, они будут проведены в будущем.

Ключевые слова: гамма-всплески

1. ВВЕДЕНИЕ

Первые звёзды во Вселенной не содержали тя-
жёлых элементов. Это могло приводить к рожде-
нию сверхмассивных звёзд (СМЗ) [2–5] с массами
диапазоне 1000M� < M < 50000M� . Эти очень
массивные звёзды (ОМЗ) должны коллапсировать
в чёрные дыры (ЧД) с незначительной потерей
массы [6]. В результате образуются массивные чёр-
ные дыры (МЧД), которые могут играть роль за-
травки для формирования сверхмассивных чёрных
дыр (СМЧД) в активных ядрах галактик (АЯГ).
Коллапс ОМЗ обсуждался в недавней работе [7].

За счет бар-бар неустойчивости [8] ещё более
массивные звёзды, 3 × 104M� < M < 106M�, мо-
гут формироваться в более массивных гало тёмной
материи с полной массой M � 108M�, коллапси-
рующих при z � 10 [3, 8]. Эти звёзды не достига-
ют верхнего предела массы, при которой теряется
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устойчивость СМЗ (порядка 106M�), и могли су-
ществовать несколько миллионов лет, пока горит
водород в их центре. Заинтересованный читатель
может найти исследование устойчивости СМЗ в
работах [9–12]. Таким образом, коллапс СМЗ
может являться альтернативным к иерархическим
моделям слияний путем образования СМЧД.

Есть два ключевых различия между обычным
коллапсаром и суперколлапсаром. Первое состоит
в том, что в нормальном коллапсаре в начале обра-
зуется протонейтронная звезда солнечной массы,
а в суперколлапсаре образуется чёрная дыра с
массой в несколько десятков солнечных, причём
нейтрино от электронных захватов не выходит на-
ружу [6, 13]. Второе отличие заключается в том, что
аккреционный диск суперколлапсара значительно
больше и холоднее, и поэтому механизм анниги-
ляции нейтрино неэффективен, что было показано
в численном моделировании суперколлапсара с
массой M = 300M� [6]. Используя результаты ра-
боты [14] по изучению гипераккреционных дисков,
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можно сделать верхнюю оценку темпа нейтринного
нагрева в виде:

Ė � 6 × 1043Ṁ
9/4
0 M

−3/2
h,6 эрг/с, (1)

где Ṁ это темп аккреции, а Mh — масса чёрной
дыры (здесь и в дальнейших численных оценках ис-
пользуются следующие обозначения: Ṁk — аккре-
ционный темп, измеряемый в единицах 10kM�/с;
Mk — масса, измеренная в единицах 10kM�).
Такая низкая величина нейтринного нагрева за-
ставила авторов работы [6] сделать вывод о том,
что только магнитный механизм может запустить
выброс, подобный гамма-всплеску, из суперкол-
лапсара. Далее будет анализироваться только одна
версия, в которой энергия вращения ЧД механиз-
мом Бландфорда-Знаека [15, 16] трансформирует-
ся в релятивистский выброс.

Данная статья является дополнением предыду-
щей работы [7], в которой проводилось исследо-
вание коллапса ОМЗ. В настоящей работе про-
водится исследование коллапса СМЗ и даются
предсказания его наблюдательных свойств.

2. ФИЗИЧЕСКАЯ МОДЕЛЬ

СМЗ должна быть полностью конвективной и
иметь вращение, близкое к твердотельному. Для
простоты вычислений влиянием вращения и несфе-
ричности СМЗпренебрегалось. Радиус СМЗперед
коллапсом принимался как 640 GM/c2 [17–19].
Максимальный критический безразмерный па-
раметр вращения для всей звезды с массой
3 × 104M� < M < 106M� можно выразить в виде:
Js < (M/106M�)1/4. Численное моделирование
коллапса СМЗ показывает формирование мас-
сивной ЧД и аккреционного диска. Результаты
работ [19, 20] позволяют оценить параметр враще-
ния ЧД и массу аккреционного диска.

Для простоты анализа использовалась модель
адвективно-доминированного аккреционного дис-
ка (advection dominated accretion flow, ADAF) [21].
Подразумевая, что газовое давление в диске до-
минирует над давлением излучения, запишем его в
виде: P = ρc2

s , где ρ(R) — усреднённая по высоте
плотность, а cs(R) — изотермическая скорость
звука. Показатель адиабаты принимался равным
γ = 4/3;

vk =

√
GM

R
, vr ≈−3α

7
vk, c2

s ≈
2
7
v2
k, (2)

где vr — радиальная скорость, α — безразмер-
ная постоянная [22], вертикальная шкала высот

H ∼ Rcs/vk . Легко увидеть, что характерное время
аккреции можно выразить как:

td = −2Rd

3vr
≈ 14

9α

√
R3

d

GMs
. (3)

Представим массу аккреционного диска в виде
Md = DMs. Темп аккреции определяется харак-
терным временем диффузии на радиальном рассто-
янии, содержащем основную массу аккреционного
диска:

Ṁ ≈ Md

td
≈ 9Dα

14

(
GM3

s

R3
d

)1/2

. (4)

Используя уравнение неразрывности
Ṁ = −4πRHvrρ и уравнение (4), получим:

ρ ≈ 3
√

14
16π

DMs

R3/2R
3/2
d

, (5)

комбинируя (2) и (5) получаем:

P ≈ 3
√

14
56π

DGM2
s

R5/2R
3/2
d

. (6)

Согласно принципу равнораспределённости энер-
гий, давление магнитного поля должно быть одного
порядка с газовым B2

c /8π ≈ P . Следуя работе [23],
можно оценить крупномасштабное полоидальное
магнитное поле Bp ≈ BcH/R как:

Bp ≈
31/223/4

73/4

√
DGMs

R5/4R
3/4
d

. (7)

После последней устойчивой орбиты крупно-
масштабное поле аккрецируется вместе с веще-
ством диска в ЧД. Подобный подход использовал-
ся в работе [24].

Rms — радиус последней устойчивой орбиты [25].

Rms = rg{3 + Z2 ∓ [(3 − Z1)(3 + Z1 + 2Z2)]1/2},
Z1 ≡ 1 + (1 − a2/M2)1/3[(1 + a/M)1/3+

+(1 − a/M)1/3], Z2 ≡ (3a2/M2 + Z2
1 )1/2.

(8)
Чтобы оценить магнитный поток Ψ на горизонте

ЧД, необходимо подставить (8) в (7); в результате
получаем

Ψ = 2πBpR
2
ms ≈ 2π

31/223/4

73/4

R
3/4
ms

√
DGMs

R
3/4
d

. (9)

Темп энерговыделения за счет механизма
Блэндфорда-Знаека [16] можно представить в
виде:

ĖBZ =
1
6c

(
ΨΩ
4π

)2

, (10)
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где Ω = Ωh/2 — угловая скорость
вращения линий магнитного поля,
Ωh = a/2(1 +

√
1 − a2)c3/GMBH — угловая ско-

рость ЧД [26], a = JBH/M2
BH — безразмерный

параметр вращения ЧД. Подставляя (9) в (10),
получим:

ĖBZ ≈
√

14
3136

a2r
3/2
ms

(1 +
√

1 − a2)2
c5

G

D

r
3/2
d

, (11)

где rms = Rms/rg и rd = Rd/rg — радиус послед-
ней устойчивой орбиты и внешний радиус диска
в единицах гравитационного радиуса ЧД соответ-
ственно. Темп энерговыделения зависит от безраз-
мерного параметра вращения ЧД a, относительной
массы и радиуса диска. Очевидно, что зависимость
темпа энерговыделения для диапазона параметров
0.5 < a < 1 очень слабая: (0.7 − 1.4), и для наших
дальнейших оценок её можно принять равной еди-
нице. Выражение (11) тогда примет вид:

ĖBZ ≈ 0.0012
c5

G

D

r
3/2
d

. (12)

3. РЕЗУЛЬТАТЫ

Для расчета относительной массы аккрецион-
ного диска и характерной временной шкалы про-
исходящих в нём процессов используем методи-
ку, описанную в работе [20]. Аккреционный диск,
который формируется при коллапсе политропной
звезды с параметром вращения 0.5 < Js < 0.97,
имеет время жизни, большее (см. верхний Рис.),
чем время свободного падения:

tff =

√
2R3

s

9GMs
. (13)

ПараметрD зависит от углового момента звезды. С
хорошей точностью, его величина для политропной
модели (γ = 4/3) звезды в диапазоне парамет-
ров 0.5 < Js < 0.97 может быть аппроксимирована
формулой

log10 D = −3J2
s + 7Js − 4.9. (14)

При Js < 0.5 массой аккреционного диска можно
пренебречь (D 	 1).

Основная масса аккреционного диска сосредо-
точена на расстояниях 25 − 50rg от центра, причём
размер диска слабо зависит от параметра враще-
ния Js (см. нижний Рис.). Для упрощения даль-
нейших оценок радиус аккреционного диска при-
нимался равным Rd ≈ 40rg . Аккреция может про-
должаться в 3− 10 раз дольше времени свободного
падения tff (см. верхний Рис.). Расширение диска
за счет вязкости также приводит к увеличению

продолжительности аккреции. Автомодельное ре-
шение для такого расширения диска можно найти в
работе [14].

Аккреционное время диска можно оценить как:

td ∼ 1Ms,6α−1
−1 дней. (15)

Зная темп аккреции (см. Рис.), можно оценить
важность нейтринного охлаждения. В случае су-
перколлапсара нейтринное охлаждение аккреци-
онного диска определяется темпом аннигиляции
электрон-позитронных пар. Используя верхнюю
оценку темпа охлаждения [27], можно сравнить
времена охлаждения и дисковой аккреции для дан-
ного радиуса, в результате имеем:

td
tcool

� 10−5α
−9/4
−1 (R/Rg)−13/8Ṁ

5/4
−1 M

−3/2
s,6 , (16)

следовательно, нейтринным охлаждением можно
пренебречь.

Сложная топология магнитного поля может
сильно уменьшить эффективность энерговыделе-
ния, вследствие чего поток энергии может быть
в 10 раз меньше вышеприведенных оценок [28].
Другой фактор, ограничивающий магнитный поток
на горизонте ЧД — убегание магнитного поля.
Если давление магнитного поля вблизи горизонта
ЧД становится сравним с давлением плазмы в
аккреционном диске [29], то магнитный поток начи-
нает диффундировать через диск и убегать наружу.
Введем в формулу (12) параметр магнетизации β,
который может быть порядка 0.1.

В предыдущих рассуждениях, следуя модели
ADAF, подразумевалось, что вся материя из диска
аккрецирует на ЧД. Однако модель ADAF должна
быть модифицирована: в нее необходимо вклю-
чить истечение из аккреционного диска, что бы-
ло сделано в работе [30], где была представле-
на модель адвективного аккреционного потока с
истечением вещества (Advection Dominated Inflow
Outflow Solution, ADIOS). По сравнению с мо-
делью ADAF (Рис.) учет ветра в ADIOS приво-
дит к уменьшению темпа аккреции. Несмотря на
то, что необходимость учета ветра очевидна, сама
величина этого эффекта точно не известна. Мож-
но оценить влияние ветра следующим образом:
η ≡ Ṁ/Ṁinit ≈ (rin/rout)p, где rin ≈ rms ≈ 5rg —
радиус внутренней границы диска, rout ≈ 100rg —
эффективный радиус распада ядер тяжелых эле-
ментов, а p ≈ 0.75. В результате получаем η ≈ 0.1.

Используя (12), можно оценить максимально
возможный темп энерговыделения как

ĖBZ ∼ 1.7 × 1051η−1β−1D−1 эрг/с, (17)
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Рис. Темп аккреции из диска в зависимости от времени (верхняя часть рисунка) и эффективного радиуса диска
(нижняя часть рисунка) при разной величине параметра вращения J (J = 0.97 — пунктирная линия, 0.82 — жирная
сплошная, 0.69 — штриховая, 0.58 — штрихпунктирная, 0.49 — тонкая сплошная. Рисунок построен в единицах

Ms/tff = 2.3×10−38c3

G
= 9.4M�c−1, α = 1/30.

где D−1 = D/0.1, η−1 = η/0.1 и β−1 = β/0.1.
Удивительное свойство механизма Блэндфорда-
Знаека с поддержкой магнитного потока на гори-
зонте за счет магнитного динамо в аккреционном
диске — независимость от массы источника.

Основной параметр, определяющий яркость и
длительность гамма-всплеска, — угловой момент
СМЗ (14). Больше угловой момент — дольше и
ярче всплеск (см. верхний Рис.).

Полная энергия всплеска огромна
Etot ≈ td × ĖBZ ∼ 1056 эрг. Этой энергии доста-

точно, чтобы разметать протогалактику с барион-
ной массой ∼108 M�.

Учитывая коллимацию струи, можно ожидать
очень яркий источник, который можно обнаружить
с очень больших космологических расстояний.

4. ОБСУЖДЕНИЕ

СМЗ могли образовываться только на самой
ранней стадии звёздообразования (z ≈ 10), сле-
довательно, наблюдаемая длительность всплесков

АСТРОФИЗИЧЕСКИЙ БЮЛЛЕТЕНЬ том 65 № 3 2010
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суперколлапсаров должна быть порядка

tdo = (1 + z)td ≈ 10 дней. (18)

Вследствие больших красных смещений спектр
будет смещён из гамма диапазона в жёсткий рент-
ген. Полагая, что спектры обсуждаемых явлений
похожи на спектры коротких гамма-всплесков,
можно ожидать пик спектрального распределения
в районе 60 кэВ.

Природа коротких гамма-всплесков до сих пор
неясна. Наиболее вероятно, что это слияния двух
компактных звёзд. Это приводит к формированию
компактного аккреционного диска и релятивист-
ской струи, которая коллимируется интенсивным
ветром от аккреционного диска. В случае супер-
коллапсара ожидается подобное поведение. Отсю-
да, угол раскрытия струи можно оценить как 0.1
радиана, а степень коллимации A ∼ 10−3.

Оценим яркость такого всплеска. Для z ≈ 10 и
космологических параметров Ω0 = ΩΛ + Ωm = 1 и
ΩΛ = 0.72,Ωm = 0.28 [31] фотометрический радиус
будет равен dL ≈ 3.2× 1029 см [32]. Соответственно
поток у Земли должен быть равен

F =
ĖBZ

4πd2
LA

≈1.3 × 10−7η−1ec,−1β−1D−1эрг/(см2 с), (19)

где ec,−1 = ec/0.1 — коэффициент конверсии из
потока Блэндфорда-Знаека в излучение.

СМЗ формировались из газовых облаков
массой порядка 108M�. Следуя работе [8], мож-
но оценить плотность СМЗ при z = 10 как
nmh ∼ 0.01Мпк−3. По аналогии с работой [7] оце-
ним вероятность наблюдения таких явлений. Для
простоты предположим, что все суперколлапсары
произошли одновременно на космологическом
времени te, соответствующем z = 10 (небольшое
распределение вокруг этого красного смещения не
будет значительно менять результат). В плоской
Вселенной наблюдаемое разделение во времени
между событиями произошедшими одновременно
при r0 и r0 + dr0, где r0 — сопутствующая радиаль-
ная координата, равно dto = c dr0. Соответствую-
щий физический объем в одном стерадиане (поле
зрения прибора BAT на спутнике SWIFT) равен

dV = a3(te)r2
0dr0,

где a(te) = (1 + z)−1 — масштабный фактор Все-
ленной при t = te (при вычислениях масштабный
фактор выбирался так, чтобы удовлетворить усло-
вию a(t0) = 1). При этом r0 и te относятся как

r0 = rL(1 + z)−1. Объединяя всё вместе, найдем
частоту таких явлений:

fc = A cnmhr
2
L

(1 + z)5
� 0.03A−3

nmh

10−2
/лет. (20)

Суперколлапсары должны быть достаточно редки-
ми, и только длительные наблюдения могут обна-
ружить их.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Несмотря на значительный прогресс в области
астрофизики гамма-всплесков, как в наблюдениях,
так и в теории, возможно, ещё не скоро будет до-
стигнуто полное понимание физики явления и при-
роды их прародителей. В настоящее время суще-
ствует несколько соревнующихся теорий и слиш-
ком много неизвестного. Мы знаем недостаточно
о звёздообразовании в ранней Вселенной. По этой
причине анализ, представленный выше, несколько
спекулятивен, а оценки приблизительны. Дальней-
шие исследования суперколлапсара необходимы,
чтобы сделать более надежные ограничения на
наблюдательные проявления.

Коллапс СМЗ может быть одним из самых
энергичных явлений во Вселенной. Суперколлап-
сар может разрушить затравочное скопление и
сформировать одиночную сверхмассивную ЧД.
Большая длительность события и относительная
низкая яркость могут потребовать проведения
специальной программы поиска. Подобный поиск
будет полезен даже в случае неудачного обна-
ружения, так как это наложит ограничения на
начальное звёздообразование, физику источников
гамма-всплесков и одиночные массивные ЧД.
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HARD X-RAY BURSTS IN COLLAPSE OF SUPERMASSIVE STARS

M.V. Barkov

The first stars in the Universe were very massive, with masses as large as 106M�. They evolved into
massive black holes (BH), which could have become the grains of the formation of supermassive BH in
active galactic nuclei. If a supermassive star (SMS) rapidly rotates, it ends up as a supermassive collapsar
and produces a magnetically accelerated jet. In this paper we discuss the possibility of the detection of hard
x-ray bursts similar to gamma-ray bursts, which are associated with normal collapsars [1]. We show that
in the process of the formation of a supecollapsar a jet may form via the Blandford–Znajek mechanism. The
power of the jet may be as high as several 1051 erg/s and the total energy of the outburst may amount to
1056 erg. Because of the long time scales and large redshifts, the initial bright phase of the burst may last for
about 105 s, whereas the activity time of the central engine may be as long as 10 days. The large redshifts
should make the spectrum softer compared to those of common gamma-ray bursts. The maximum of the
spectral distribution should lie near 60 keV. The maximum flux is relatively small—on the order of several
10−7 erg/(cm−2 s)—but quite detectable. Such events for SMS should be rather rare: their occurence
frequency musr be of about 0.03/yr. Observations are to be carried out as long-term programs and will
possibly be made in the future.

Key words: X-rays: bursts — Stars: gamma-ray burst: individual
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