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§ 1. ВВЕДЕНИЕ

Основной силой, управляющей д в и ж е н и е м небесных тел,
является сила всемирного тяготения. Эта же сила наряду с силами давле-
ния определяет с т р о е н и е отдельных космических тел.

Закон всемирного тяготения известен со времен Ньютона, и хотя
уже полвека назад стало ясно, что этот закон справедлив лишь для сла-
бых полей тяготения с гравитационным потенциалом φ < с2 и для мед-
ленных движений с ν < с, астрофизики почти никогда не обращались
в своих исследованиях к теории тяготения Эйнштейна. Причина этого
заключается в следующем: если оставить в стороне космологию (изучаю-
щую Вселенную как целое), которой мы касаться в этой статье не будем,
то до самого последнего времени астрономам не было известно образова-
ний, гравитационный потенциал которых близок к с2.

Сравнительно недавно интерес к релятивистской теории тяготения
возрос в связи с открытием космических объектов нового типа. Последнее
десятилетие астрофизики тщетно пытались найти источник той огром-
ной энергии, которая запасена в космических лучах и магнитных полях
некоторых мощных радиогалактик. Эта энергия порядка 106 0 эрг сравнима
с энергией гравитационного взаимодействия звезд гигантских галактик.

*) Вторая часть статьи готовится авторами к печати и будет опубликована
в УФН в одном из первых выпусков 1965 г.
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Хойл и Фаулер х предположили, что такая энергия может выделяться
при сжатии сверхзвезды с массой порядка 108 М@, находящейся в центре
галактики*). Почти одновременно были открыты объекты, имеющие, по-ви-
димому, массы такого порядка, размеры около 101G см (световая неделя),
излучающие в оптической области около 1046 эрг /сек, что на два порядка
больше светимости крупной галактики с размерами в миллион раз больше
и содержащей 1011 звезд **).

Теоретический анализ эволюции подобной большой массы показы-
вает, что она должна сжиматься до таких размеров, при которых у ее
поверхности потенциал ф « с 2 , так что для всей проблемы оказывается
существенной теория тяготения Эйнштейна.

Все эти результаты возродили интерес к полузабытым астрономами
работам Оппенгеймера и его сотрудников 2> s , относящимся к 30-м годам.
В этих и последующих работах рассматривались модели звезд на послед-
них стадиях их активной жизни, когда источники внутренней энергии
уже исчерпаны и звезда остыла. Было показано, что достаточно массив-
ная холодная невращающаяся звезда даже при скромной массе в 2 Μι?)
и больше будет неудержимо сжиматься, а при массе порядка 1,5 М^
придет в состояние так называемой нейтронной звезды с радиусом порядка
десяти километров и с φ « 0 , 2 с2.

Эволюция невращающихся звездных систем также должна приво-
дить к их постепенному уплотнению, увеличению скоростей движения
звезд до ж 0,5 с, а затем к релятивистскому сжатию.

Итак, в последнее время становится все более очевидно, что массив-
ные космические тела и системы тел ***) неизбежно приходят в реляти-
вистское состояние. Процессы, протекающие на этих этапах эволюции,
являются предметом изучения релятивистской астрофизики.

Мы начнем изложение с того, что напомним общие сведения о равно-
весии звезды и ее эволюции и выясним те условия, которые приводят
звезду в релятивистскую фазу; затем остановимся на свойствах сфериче-
ски-симметричного поля тяготения в вакууме — так называемого поля
Шварцшильда — и после этого обратимся к анализу объектов, для кото-
рых существенную роль играют эффекты теории тяготения Эйнштейна.

Некоторые вопросы теории устойчивости звезд, а также отдельные
другие вопросы, связанные с изложенными ниже, затрагиваются в недав-
нем обзоре Чиу 4 .

Хорошее изложение классической теории строения звезд и нереля-
тивистских этапов их эволюции имеется в монографиях 13· 2о 2в- 27- 4 1.

Основные выводы работы Оппенгеймера и Волкова2 и Оппенгей-
мера и Снайдера3 изложены в учебниках Л. Д. Ландау и Ε. Μ. Лиф-
шица 38> 4 6 . Вопросы теории сверхплотных звездных конфигураций рас-
сматриваются в работах 10' 8· 1 5 ' 1(i· 7 0. Некоторые вопросы релятивистской
астрофизики и теории сверхзвезд изложены в работах 32· 4 2 -48.

§ 2. РАВНОВЕСИЕ II УСТОЙЧИВОСТЬ ЗВЕЗДЫ В ДЕЛОМ

Звезда в обычном состоянии представляет собой газовый шар, находя-
щийся в гидродинамическом и тепловом равновесиях. Гидродинамическое
равновесие обеспечивается равенством силы тяготения и силы давления,
действующих на каждый элемент массы звезды.

*) ΜΓζι ~~ масса Солнца, ~ 2· 10™ г.
**) Обзор экспериментальных данных о сверхзвездах гм. в статье Дж. Грин-

стейна (УФII 63(3), 549 (1964)).
***) По крайней мере, тела слабо вращающиеся. Вопросы, связанные с враще-

нием, еще далеко не выяснены, они будут обсуждены во II части обзора.
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Характерное время гидродинамических процессов в звезде гораздо
меньше времени тепловых процессов и процессов переработки ядерного
горючего. В самом деле, для Солнца, например, характерное время теп-
лового процесса определяется условием

t ^ -Ж ^ __® _© ̂  3-107 лет,

где Ε·Γ —тепловая энергия Солнца, Т& —температура недр Солнца
(107 °К), m —молекулярный вес, Ζ Θ — светимость и MQ — масса Солн-
ца (/,0 = 4-Ю33 эрг /сек, Жд = 2 · 1033 г). Время переработки ядерного
топлива

ΕΝΓ: 0,01<AV/

Здесь Ex* —запас ядерной энергии вещества Солнца, 0,01с2 —макси-
мальная энергия ядерных реакций на единицу массы. С другой стороны,
оценим время гидродинамических процессов. Пусть у поверхности звезды
сила тяготения не полностью уравновешивается силой давления. Тогда под
действием этой нескомпенсированной силы вещество получит ускорение

(2Д)

где а — доля нескомпенсированной силы, R — радиус звезды. Оценим
время tH, за которое поверхность сместится на долю b радиуса:

(V-r ^ \r _ ЬЯ_

и сравнивая с (2,1),

если принять b χ а — порядка 1.
Другой подход к нахождению tH заключается в оценке времени

прохождения звуком расстояния порядка радиуса Солнца. Условие
равновесия звезды приводит к тому, что эготподход даст ту же формулу (2,2)
для tn. В самом деле, скорость звука ν3Β = (<9/>/(?ρ)1/2. Используя
для оценки приведенное ниже усредненное уравнение равновесия (2,3а),
находим, что

откуда следует (2,2). Для Солнца ί,, χ 103 сек. и мы видим, что
n Q < N Q

Итак, для существования звезды в стационарном состоянии необ-
ходимо выполнение устойчивого гидростатического равновесия. Условие
равновесия записывается в виде

_ Q

Слева стоит сила давления, действующая на единицу объема, справа —
сила притяжения его массой Μ (г), заключенной внутри сферы радиуса г.
Для анализа вопросов равновесия и устойчивости мы будем все вещество
звезды характеризовать средней плотностью ρ и давлением Р, оценивая

1*
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порядки величин (знаки средних для краткости далее опускаем). Такой
способ является грубым, но очень наглядно выявляет физическую сущ-
ность вопроса. Точная теория устойчивости равновесной модели звезды

подтверждает грубые оценки 5 .
Используя средние характери-
стики, можно написать для всей
звезды

GM
(2,3а)

Так как ρ = M/(4/3itfl3), то

V / 3 . (2,4)

Рис. 1. Условие равновесия звезды.
Р(р) — давление материи; q w (p)— гравитационное
давление для звезды с массой Μι, <г^ ( р ) — т о ж е
для массы М%. В стационарном состоянии Ρ = q.
Если Ρ идет круче q, то любое малое отклонение от
равновесия (от точки Pt> p ^ для звезды с массой
Μι) вызывает появление сил (AF t или АРг), воз-

вращающих звезду к равновесию.

Величину, стоящую в правой
части равенства (2,4), логично
называть средним гравитацион-
ным давлением. Обозначим это
давление через q- Условие рав-
новесия звезды есть Ρ = q. Рас-
смотрим вопрос об устойчивости
этого равновесия. Для этого
рассмотрим сжатие и расшире-
ние звезды как целого, когда
будут меняться Ρ и ρ. Зависи-
мость Ρ = Ρ (ρ) характеризует
уравнение состояния вещества
звезды в целом. Так как тепло-
вые процессы, как мы видели,
требуют в звезде гораздо больше
времени, чем гидродинамичес-

кие, то гидродинамическую устойчивость надо рассматривать при постоян-
ной энтропии S (разумеется для «среднего энтропии, характеризующей
звезду в целом). Следовательно, Ρ (ρ) есть уравнение изэнтропы. Допу-
стим, что звезда несколько изменила свой размер, а значит, и плотность ρ.
Это приведет к изменению Ρ и q. Как видно из рис. 1, условием устой-
чивости равновесия будет

В самом деле, при равновесии Ρ = q; это соответствует точке пересече-
ния кривых Ρ (ρ) и qM (ρ). Значок Μ указывает массу звезды. Если кри-
вая Ρ (Q) идет круче кривой q (ρ), то при сжатии звезды Ρ становится
больше q и некомпенсированная часть давления вещества Δί\ стремится
расширить звезду, вернуть ее в равновесие. При расширении q > Ρ
и тяготение (некомпенсированная давлением его часть AF2) сжимает
звезду, опять возвращая ее к равновесию. Таким образом, (2,5) есть
условие устойчивости равновесия. Из определения q следует

dq 4 q
JQ 3 ρ '

Используя это равенство и условие равновесия Ρ = q, переписываем (2,5):
dP _4_ j7_ _ jt_ P^

<iQ 3 ρ 3 ρ

ИЛИ

(2,6)
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Величину y-j— = γ следует назвать показателем адиабаты; однако

γ не постоянна, а сама является функцией плотности и энтропии.
Итак, критерием гидродинамической устойчивости является γ > 4 / 3 .

Напомним, что для идеального одноатомного нерелятивистского газа
γ = 5/3.

Мы сейчас не рассматриваем вопрос о тепловом равновесии звезды,
однако, учитывая медленность тепловых процессов, считаем S = const.

Уравнение (2,4) можно рассматривать как выражение массы звез-
ды через ее среднюю плотность, если известно уравнение состояния Р =
= Ρ (ρ). Продифференцируем равенство (2,4):

din Ρ 4 λ
dp f 4 \Уап \(1\UQ 3 J .

Знак dM/dg совпадает со знаком разности (γ —4/3), что ясно видно
из рис. 1. Действительно, большая масса соответствует большему q,
и если наклон Ρ больше q (т. е. γ > 4 / 3 ) , то кривые пересекаются при
больших ρ.

Сформулируем результат: когда звезда устойчива, то dM/dq > О,
а когда неустойчива, то dM/dq < 0 . При вычислении dM/dq подразуме-
вается сравнение двух моделей звезды из вещества с одним и тем же урав-
нением состояния и одинаковой энтропией, но с различными массами,
отличающимися на dM. Этот критерий естествен: в устойчивом состоянии
добавление массы вызывает сжатие и увеличение давления, компенси-
рующего возросшую силу тяготения. Заметим, что анализ точного уравне-
ния равновесия, а не усредненного, приводит к следующему критерию
устойчивости: dMldqc > 0, где qc —центральная плотность звезды 5 .

Не может ли звезда потерять устойчивость благодаря сильной зави-
симости от температуры процессов выделения энергии при ядерных
реакциях? Эта зависимость для небольших интервалов Τ выражается
соотношением

ε = ε0 QT\

Здесь ε0 и ν —постоянные. Для протон-протонной реакции, например,
ν = 4,5 в интервале температур (0,9 -г- 1,3)-107 РК. Для углеродного
цикла ν = 20 при Τ = (1,2 -г- 1,6) -107 Р К.

Процесс теплоотвода и излучения энергии звездой в окружающее
пространство определяется условиями диффузии излучения из недр
наружу *). Поток энергии наружу Q зависит от распределения темпера-
туры и непрозрачности вещества звезды:

где D — коэффициент диффузии, Ε — плотность световой энергии, про-
порциональная Г 4. Так как обычно ν > 4 и, следовательно, выделение
энергии резче зависит от Т, чем теплоотвод, казалось бы случайное
малое превышение энерговыделепия над процессом излучения энергии
звездой в окружающее пространство приведет к повышению Т, а значит,
и к резкому увеличению выделения энергии ε: возмущение будет раз-
виваться. Это явление аналогично тепловому взрыву в химических си-
стемах. В действительности дело обстоит иначе. Мы уже подчеркивали, что

*) При некоторых условиях поток энергии переносится не излучением, а путем
конвекции, но это не меняет существа дела.
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гидродинамические процессы в звезде идут гораздо быстрее тепловых.
Поэтому увеличение выделения энергии приведет к отклонению от равно-
весия: Ρ >· q. Это заставит звезду расшириться и уменьшить ρ. Подставим
в (2,4) уравнение состояния Ρ =- кТд/т и найдем Т:

Мы видим, что уменьшение ρ ведет к уменьшению Τ *), а значит, к умень-
шению ε, и возмущение развиваться не будет.

Превышение излучения над выделением энергии приведет к обрат-
ному процессу, и равновесие вновь восстановится. Таким образом, звезда
регулирует мощность источников ядерной энергии, приводя их в соот-
ветствие с излучением энергии с поверхности.

Превышение энерговыделения над теплоотводом приводит, как мы
ВИДИМ, к уменьшению температуры звезды. В этом смысле можно говорить
об отрицательной теплоемкости звезды. Рассматриваемая теплоемкость
отличается от теплоемкости при постоянном давлении или постоянном
объеме, которые обычно вводятся в физике. В данном случае—это «тепло-
емкость при условии равновесия звезды», т. е. при условии

~ ό Q

В стационарном состоянии звезды выделение ядерной энергии в точ-
ности компенсирует потери энергии на излучение. Однако уменьшение
концентрации ядерного горючего приводит к нарушению баланса: потери
энергии, хотя и ненамного, превышают выделение энергии. Это ведет
к повышению температуры, которая устанавливается такой, чтобы обеспе-
чить скорость выделения ядерной энергии при уменьшенной концен-
трации ядерного горючего или при переходе на сжигание другого топлива
(например, с Η на Не), требующего для горения более высокой темпера-
туры. В этом заключается медленная эволюция звезды с постепенным
исчерпыванием запасов ядерной энергии.

Заметим, что в соответствии с отрицательной теплоемкостью звезды
как целого постепенное увеличение температуры сопровождается умень-
шением энтропии.

В самом деле, запишем уравнение состояния один раз через темпера-
туру, другой через энтропию и перепишем (2,4); соответственно полу-
чаем

Ρ = const-TQ, (2,8)

Ρ = const · e ρ , (^»")

Ρ = const -ρ4'3. (2,10)

Из (2,8) и (2,10) следует, что

r - c o n b t - ρ 1 3 , (2,11)

а из (2,9) и (2,10)

eC l S = c o n s t ^ - 1 3 . (2,12)

Таким образом, из (2,11) и (2,12) видно, что увеличение плотности при-
водит к увеличению Г и к уменьшению S.

*) В массивных звездах давление определяется главным образом давлением
излучения и Ρ = аТА/3. Очевидно, и в этом случае уменьшение ρ сопровождается
уменьшением Т.
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§ 3. УРАВНЕНИИ СОСТОЯНИЯ

В предыдущем параграфе мы установили, что масса равновесной
звезды и устойчивость равновесия существенно зависят от уравнения
состояния вещества.

В недрах обычных звезд температура настолько велика, что газ
почти полностью ионизован и представляет собой высокотемпературную
плазму. В условиях сильной ионизации отдельные частицы имеют гораздо
меньшие размеры, чем атомы и молекулы в нейтральном газе, и взаимо-
действие их мало, поэтому отклонения от уравнения идеального газа
пренебрежимо малы, и мы имеем для давления вещества

/> = £ Q . (3,1)
Молекулярный вес т равен доле μ массы протона тр, приходящейся
на одну частицу. В полностью ионизованной водородной плазме
т = тр/2. Давление можно записать и через энтропию S:

/ > = Γ 2 β Γ ι 8 ρ 5 ' 3 , (3,2а)
где Ci, C2 —константы.

В массивных звездах температура настолько высока, что существен-
ным становится давление излучения. В этом случае к правой части (3,1)
надо прибавить

Для почти чистого излучения энергия Ε ~ ΤΨ; здесь энергия Ε
и объем V рассчитаны на один нуклон (хотя мы рассматриваем почти
чистое излучение и нуклонов очень мало), ибо сохраняющейся величиной
является именно число нуклонов. Отсюда, используя соотношение
dS = dE IT, легко находим, что при S = const

PL = const ·ρ4 / 3. (3,26)

Как видно из (3,2а), для идеального одноатомного газа γ = 5/3. Пока-
затель адиабаты для чистого излучения (газа фотонов), как видно из (3,26),
равен 4/3. Вещество, состоящее из невзаимодействующих частиц, имеет
показатель адиабаты между 5/3 и 4/3.

Однако при очень высокой температуре при наличии статистического
равновесия между частицами могут происходить равновесные реакции,
сопровождаемые поглощением энергии. При этом рост температуры
при сжатии замедляется и показатель адиабаты может стать меньше
4/3. Примером подобной эндотермической реакции является процесс

на значение которого указали Хонл и Фаулер7. Согласно расчетам
В. С. Имшенника и Д. К. Надежина благодаря этому процессу γ стано-
вится меньше 4 /3 для Τ ̂  5 · 109 при ρ = 107 г /см3 и достигает минимального
значения при этой плотности, равного Ymm = 0i97 при Ζ' = 6,5·109.

Другой пример такого процесса —рождение пар е+, е~. Если плот-
ность вещества достаточно низка для того, чтобы давление в основном
определялось излучением (или излучением и парами е+, е~ при Τ > 6· ΙΟ9),
то показатель адиабаты, как показано Г. В. Пинаевой45, становится
заметно меньше 4/3 в интервале 5-Ю8 << Τ <3,5·10 9 .

Таким образом, при больших температурах есть процессы, приводя-
чие к тому, что γ < 4 / 3 , и обусловливающие, следовательно, неустой-

<*ть гидростатического равновесия в ньютоновской теории.
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Обратимся теперь к случаю низких температур. В процессе эволюции
звезда рано или поздно исчерпает запасы источников ядерной энергии.
После этого излучение энергии, как мы видели, будет сопровождаться
сжатием звезды, что приведет, в конце концов, к вырождению газа элек-
тронов. Давление вещества будет определяться в основном именно
давлением вырожденных частиц.

Дальнейшее излучение энергии и охлаждение звезды в конце концов
приводит к тому, что температура уменьшится практически до нуля-
Устойчивая равновесная конфигурация с Τ = О, а значит, и S = 0 (если
такая конфигурация возможна для данной массы), является естественной
конечной стадией эволюции звезды. Поэтому исследование уравнения
состояния при S = 0 представляет особый интерес.

Посмотрим, как будет меняться состояние холодного вещества и его
давление с изменением плотности.

При плотности больше 102 г/см3 расстояние между атомами меньше,
чем их размеры, электроны коллективизируются и не принадлежат
уже отдельным ядрам независимо от температуры вещества. В каком
состоянии они будут находиться? Принцип Паули устанавливает, что
в 6-мерном фазовом пространстве импульсов и координат в одной ячейке
с объемом (2π?ι)3, где /t — постоя?шая Планка, может находиться не более
двух электронов, отличающихся направлением спина. Следовательно,
при нулевой температуре и заданной плотности пе электроны, стремясь
занять наинизшие возможные энергетические состояния, заполнят все
ячейки фазового пространства с импульсом от нуля до р 0 , располагаясь
по два в каждой ячейке. Такое состояние называют вырожденным. Гра-
ничный импульс Ферми р0 очевидным образом связан с плотностью элек-
тронов:

Справа в этом равенстве стоит удвоенное число ячеек в объеме фазового
пространства, являющегося произведением единичного координатного
объема на объем шара радиуса рд в пространстве импульсов. Выражая
пе через плотность вещества ρ: пе = qZ/AmP, где А и Ζ — средний атом-
ный вес и средний заряд атомов вещества соответственно, тР — масса
протона, находим граничный импульс Ферми

/β

Давление определяется плотностью потока импульса. Если скорости
частиц нерелятивистские, то ν = р/'т, где т —масса частицы. Так как
масса электрона много меньше массы атомных ядер, электронное давле-
ние много больше давления ядер. Последнее можно не учитывать, и урав-
нение состояния имеет вид *)

Р = 9 , 9 - 1 0 1 » ^ У ' 8 . (3,3)

С повышением плотности увеличивается импульс частиц. При ρ ж
л* Α/Ζ-106 г/см3 импульс электронов становится порядка тес и электрон-
ный газ делается релятивистским. Показатель адиабаты постепенно
уменьшается от 5/3 до 4/3. Для ультрарелятивистского газа γ = 4/3.
Однако дальнейшее увеличение плотности вещества выше ρ = 2-106 г /см3

приводит к тому, что электроны, находящиеся на краю ферми-распреде-

*) Мы пользуемся везде системой CGS.
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ления, при некоторой плотности, начинают вступать в обратный β-προ-
цесс со стабильными ядрами:

Образовавшиеся нейтрино свободно уходят из звезды. Изолированное
ядро (Z — 1 , А) неустойчиво, оно испытывает β-распад:

(Ζ-ί,Α)-*(Ζ,Α)+β-+ν.

Однако в звезде при рассматриваемой плотности этот процесс идти не может,
так как ядра погружены в вырожденный электронный газ и все ячейки
фазового пространства, соответствующие импульсу рождающегося элек-
трона, уже заняты, электрон родиться не может.

Обратный β-процесс ведет к уменьшению общего числа электронов
на грамм вещества и увеличению числа нейтронов в ядрах. Этот процесс
называют нейтронизацией. Возможность образования нейтронных кон-
фигураций была указана в 66~88 и рассчитана Л.Д.Ландау 1 8 . Плотность,
соответствующая началу нейтронизащш. зависит от химического и изо-
топного состава вещества.

Мы увидим ниже, что для звезд нейтронизация начинается, когда
вещество состоит из элементов среднего атомного веса (А х 24). При этом
бкрит = Ю9 — Ю10 г-см~3 *) . Уменьшение числа электронов задерживает
рост давления, и при ρ >· ρκ ρ ΐ Ι Τ у становится меньше 4/3. Процесс ней-
тронизации делает ядра неустойчивыми и в конце концов приводит к их
развалу. При ρ > 1012 г/см3 давление (так же как и плотность) в основ-
ίΟΜ определяется вырожденным нейтронным газом. Если бы нейтроны
ie взаимодействовали между собой, этот газ был бы идеальным и, пока
аз еще нерелятивистский, показатель адиабаты у = 5/3 (и всегда γ >4/3) .
Однако известно, что между нейтронами существуют силы притяжения,
хотя эти силы недостаточны для образования ядер, состоящих из ией-

юнов, они все же вносят отрицательный вклад в давление и γ по-преж-
•му меньше 4/3.

На малых расстояниях менаду барионами силы притяжения сме-
ются силами отталкивания, которые вносят положительный вклад
давление, и поэтому при ρ « 2· ]0 1 4 г /см3 γ вновь становится больше 4/3.
гласно А. Камерону 8 при ρ ̂  Ю12 г /см3 уравнение состояния имеет вид

/>=5,3 · ί0 8 ρ 5 / 3 +1,6-10" 5 ρ 8 ' 3 - ί ,4 ·10 5 ρ 2 . (3,4)

сь второе слагаемое учитывает силы отталкивания, а третье — силы
гяжения между барионами.
Камерон, как и многие другие авторы, склонен преувеличивать точ-
ь формул, подобных (3,4). В действительности это только грубое
«гижение к истине. При еще больших плотностях (ρ > 1015 г-см~3)
цестве должны появляться гипероны **), которые стабильны в дан-
рсловиях, что подробпо рассматривается в работах В. А. Амбарцумя-
'. С. Саакаяна и их сотрудников 9~"п, однако мы пока не можем опре-
но говорить о точном виде уравнения состояния в этой области * * * ) .

) Любопытное исключение S 8 представляет нейтронизация Не3 (см. § 12).
I Еще при ядерной плотности ρ ̂  3· 1014 г/см9 в веществе появляются 2--гяпе-
fx стабильность обеспечивается наличием вырожденных электронов. В обычных
IX в ядре, находящемся в центре атома, гиперонов быть не может, так как
ны лишь в среднем в объеме атома компенсируют ларяд ядра, и плотность
нов в ядре даже для тяжелых элементов в миллион раз меньше, чем плотность
нов при появлении стабильных Σ "-гиперонов в звездном веществе.
I Несмотря на рождение новых частиц, сохраняющейся величиной является
ий заряд п: к числу барионов относятся и гипероны.
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При большой плотности нужно различать полную плотность массы
(включающую плотность энергии) ρ (г· ом,"3) и плотность массы покоя
барионов ρ' = пт (г · см' 3 ), где η (см" 3) — плотность барионов.

В течение долгого времени без доказательства принимали, что дав-
ление должно быть меньше или равно ρο2/3 (см. 3 8 ) . Такой закон полу-
чается в двух случаях: при рассмотрении свободных невзаимодействующих
частиц (причем Ρ — ρο2 /3 в пределе ультрарелятивистских частиц) и при
рассмотрении электромагнитного поля и частиц, взаимодействующих
через электромагнитное ноле.

Однако в работе Зй был построен конкретный пример взаимодействия
частиц с полем тяжелых нейтральных векторных мезонов; релятивистски
инвариантная теория привела к выражению для давления Ρ —у- ρο2 = ε
при ρ ->оо. Заметим, что при Ρ = ρε2/3 скорость звука v3b — cl\r'd
в новом варианте, при Ρ = QC2 скорость звука стремится к скорости
света, vsb ->-c, что является эстетически более удовлетворительным.
Во всяком случае предположение, что всегда и везде Ρ ^ ρο2/3 переш-
ло в разряд предрассудков; с момента опубликования работы 3 9

прошло более четырех лет, но против нее не появилось возражений; см.
также п ' 4 3 .

В последнее время появилась работа Д. А. Киржница и В. Л. Поля-
ченко 4 0, в которой высказывается предположение о возможности г>зв > с
Более того, в этой работе конструируется пример барионов, локальш
взаимодействующих с псевдоскалярным мезонным полем, в котором
по мнению авторов, реализуется такой случай. Общие соображени
позволяют утверждать, что в этом примере содержится ошибка: ypai
нения поля мезонов вне источников имеют скорость распространена
сигналов с; система из покоящихся точечных барионов, взанмодейству!
щих через мезоны, никоим образом не даст скорости сигнала больше

Различные показатели степени в зависимости ρ = ρ (η) соответству!
разным отношениям Ρ /ρ в той области, где ρ > ρ' = пт:

при Ρ <~ ρ ~ η 3 Ρ —-у ρε2;

при Ρ ~ ρ ~ η2 Ρ = ρο2.

Как мы увидим дальше (см. § 4), звезды, в которых достигаются π
ностн ρ <« 1015 г/см3 и больше, заведомо являются релятивистсю
т. е. определяющее влияние на их строение оказывают эффекты
щей теории относительности. Оказывается в связи с этим, что о"
ствие надежных сведений об уравнении состояния при сверхъядерных ι
ностях не препятствует рассмотрению принципиальных вопросов эв
ции звезды.

Приведем в заключение в табл. I знаки Λ = у —4/3 для S —

Таблиц
Знак Δ- λ—4/3 для различных значений плотности (S 0)

Интервал плотности

Знак Δ

г/см~3 109 ^

*) Об особенностях, которые возникают при ρ Э̂  1015 г/с.и5, см. § 8.
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Для полного решения вопроса об эволюции звезды надо уметь состав-
лять подобную таблицу для любой заданной энтропии S, т. е. необходимо
знать уравнение состояния для всех значений ρ и Т. Чтобы написать
такое уравнение состояния, надо решить уравнения статистического
равновесия для компонент вещества при заданном ρ и Т. Несмотря на то,
что эта задача в принципе тривиальна для большей части возможных
значений ρ и Т, она еще не решена даже в грубом приближении. Работа
в этом направлении только начинается. Однако, несмотря на отсутствие
в настоящее время численных расчетов, все же можно, очевидно, из со-
ображений непрерывности функции Ρ (S, ρ) указать примерный
вид /3s=const = Ρ (ρ) для небольших S, так как функция Ρ =
= Ρ (0, ρ) известна. Эти соображения помогут нам при анализе эволю-
ции звезды.

§ 4. МАССЫ ЗВЕЗД J! КОНЕЧНОЙ СТАДИИ ЭВОЛЮЦИИ

Вернемся к нерелятивистской теории. Рассчитаем массу холодной
звезды (S = 0) как функцию средней плотности. Перепишем формулу (2,4)
в виде

где Ь = (3/4π)ι/2.
В том случае, когда уравнение состояния во всей звезде имеет вид

адиабаты Ρ = kgv, где к, у — постоянные, уравнение равновесия (2,3)
было проинтегрировано в фундаментальной работе Эмдена12. Основные
выводы этой работы изложены, например, в 4 4 . В результате для Μ вместо
выражения (4,1), которое получено из усредненного уравнения равнове-
сия, получается выражение, отличающееся от (4,1) тем, что вместо чис-
ленного коэффициента Ь = (ЗАл)1^ стоит множитель Ь (γ), зависящий
от γ. Вместо γ часто употребляют индекс политропы η = 1/(γ— 1).
Если γ изменяется от 5/3 до 4/3, то Ь (γ) меняется от Ь (5/3) ж 7,4
до b (4/3) --- 4,6.

При ρ < 106 г /см3 справедливо уравнение состояния для вещества,
где давление определяется вырожденным электронным газом (3,3). Под-
ставляя (3,3) в (4,1) и считая b (5/3) = 7,4, находим

Если бы с увеличением ρ газ электронов постепенно становился реляти-
вистским, но неитронизации вещества не происходило, то для ρ > 10е г /см3

вместо уравнения состояния (3,3) надо было бы написать уравне-
ние состояния для вещества, давление которого определяется ультра-
релятивистскими вырожденными электронами, а плотность — атомны-
ми ядрами:

5 ( ^ 4 3 . (4,3)

При этом атомные ядра еще не вырождены и в целом Ρ < Qci-, поэтому
применима ньютоновская теория. Подставляя это выражение в (4,1),
используя b (4/3) = 4,6 и учитывая, что отношение Z/A для тяжелых
элементов порядка 0,5, получаем
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Таким образом, для холодного вещества, находящегося в равновесии,
в ньютоновской теории существует верхний предел масс («чандрасека-
ровский предел» 1 3 ) , равный 1,45Мд и достигаемый в пределе при ρ = оо
(когда у точно равно 4/3 во всей звезде). Однако в действительности,
как мы отмечали в предыдущем параграфе, нейтронизация вещества
приводит к тому, что у = 4/3 не при ρ = оо, а при ρ да ΙΟ9 — 1010 г-см~3.
Когда средняя плотность вещества звезды достаточно высока, ρ 5 s 107 г /см3,
давление определяется релятивистскими вырожденными электронами,
у очень мало отличается от 4/3. Теперь достаточно немного уменьшить
γ, и Δ станет меньше 0. Когда плотность в центре звезды превышает
QC да 109 г /см3, там начинается нейтропнзация вещества. Как только
в центре начинается этот процесс, у для всей звезды становится меньше
4/3 *). Максимальная масса, соответствующая этой центральной плот-
ности, М т а х = 1,2 MQ 1 4 ~ 1 6 (см. рис. 4). Этот результат получен путем
численного интегрирования уравнения равновесия (2,3) с учетом изме-
нения уравнения состояния при переходе от плотных недр звезды к менее
плотной ее поверхности. Значение Afmax зависит (но не сильно) от хими-
ческого состава и в еще меньшей степени от вращения звезды (до того
предела, пока вращение не вызывает мощного истечения вещества
с экватора звезды). При дальнейшем повышении плотности у < 4 / 3
(см. табл. I). Из формулы (4,1) следует, что с ростом ρ масса будет
убывать, равновесие при этом неустойчиво (dM/άς> <С 0), следова-
тельно, стационарные холодные звезды, имеющие плотность в центре
QC >» 109 г-см~3, не существуют (см. также 69).

Когда средняя плотность нейтронного ядра звезды достигает
ρ = 1013 г/см3, плотность в центре превосходит ядерную (3-1014 г-см~3)
и среднее у для звезды становится больше 4/3. Таким образом, ми-
нимального значения масса Μ равновесной звезды достигает при
ρ да 1013 г /см3. Можно оценить это М ш ш , найдя давление при
ρ = 1013 г /см3 по формуле (3,4) и подставив это значение в (4,1) с & » 5:

Напоминаем, что это только порядковая оценка, ибо в действительности
звезда не может целиком состоять из нейтронов. В наружных областях
давление недостаточно для существования стабильных нейтронов, и внеш-
няя оболочка состоит из ядер и электронов. Подробнее о массах холод-
ных звезд при больших плотностях говорится далее (см. § 8). За деталями
расчетов отсылаем к работе Г. С. Саакяна и Ю. Л. Вартаняна 1 6 .

Дальнейшее увеличение плотности сопровождается увеличением
массы, так как Δ = у —4/3 > 0 , а значит, и dM/dQ > 0 . Равновесные
конфигурации при этом устойчивы. Одновременно с отталкиванием барио-
нов при ρ да ΙΟ15 г-см~3 в игру вступают эффекты релятивистской теории
тяготения. И прежде чем рассматривать эти релятивистские объекты,
мы должны напомнить свойства сильных статических гравитационных
полей Эйнштейна.

§ 5. ПОЛЕ ТЯГОТЕНИЯ ШВАРЦШИЛЬДА

Рассмотрение релятивистских эффектов мы начнем с простейшего
случая — сильного поля тяготения, создаваемого сферическим телом
в вакууме.

*) При критической плотности некоторый вклад в уменьшение эффективной γ
вносят также эффекты, обязанные различию между плотностью массы покоя частиц
и плотностью энергии (см. § 3) и изменению в законе для силы тяготения в связи с общей
теорией относительности i7. Подробнее об этом см. § 8.
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Решение уравнений Эйнштейна для такого поля (решение Шварц-
шильда 1 ? 1916 г.*)) определяет геометрические свойства пространства
и темп течения времени вблизи тела, создающего поле. Оказывается, что
это поле всегда постоянно (даже если вещество центрального тела совер-
шает радиальные движения, оставаясь сферически симметричным) и зави-
сит только от полной энергии тела Е.

Выражение для четырехмерного интервала в поле Шварцшильда
имеет вид

A ^ ) 1 ( ^ ) c i ! d i i , (5,1)

где Μ = Ε /с2. В выражении для ds2 содержатся все сведения о гравита-
ционном поле. Напомним, как пользоваться этим выражением для физи-
ческих выводов. Первые три слагаемые в сумме дают взятый с обратным
знаком квадрат расстояния между бесконечно близкими точками dl2,
записанный в сферической системе координат в искривленном простран-
стве. Неподвижный наблюдатель, находящийся вблизи массивного тела,
может измерять расстояния в малой окрестности обычным способом,
вводя декартовы координаты. В этих координатах dl2 = dx2 + dy2 + dz2.
Если он выберет dz = rdQ, a dy = г sin θ ΰ!φ, то вне поля тяготения в эвкли-
довом пространстве dx = dr. Вблизи массивного тела, в поле Шварц-
шильда, как видно из (5,1),

V
dx=( 1 Y dr. (5,2a)

V re2 J v '
Перед dr стоит множитель, отличный от единицы, что отражает факт
неэвклидовости геометрии пространства. Из этого следует, например,
что расстояние между двумя близкими окружностями, описанными в одной
плоскости вокруг центрального тела и имеющими длины 1Х и 12, равно
не (12 — Ιι)Ι2η, а

U-h

Кривизна пространства в данной точке в данном двумерном напра-
влении, т. е. при данной ориентации плоскости (так называемая риманова
кривизна) измеряется отношением (Σ — я) /S где Σ — сумма углов
малого треугольника на этой плоскости, a S — его площадь. Кривизна
имеет размерность см~2 и может быть положительной и отрицательной.
Вне звезды в направлении, касательном к ее поверхности, кривизна
отрицательна, а в ортогональных направлениях положительна. Кри-
визна, усредненная по всем направлениям (так называемая гауссова
кривизна) равна нулю.

Последнее слагаемое в (5,1) есть (помноженный на с2) квадрат про-
межутка времени τ, текущего в данной точке:

Δτ=|/1-^Δί. (5,26)

Вдали от тела при г —>оо Δτ = At. Чем ближе точка наблюдения к телу,
создающему поле, тем медленнее течет время, т . е . данному промежутку
времени на бесконечности At соответствует все меньший промежуток Δτ**).

Найдем силу тяготения F, действующую в поле Шварцшильда
на пробную массу т, скорость которой невелика (ν < с). Эта сила,

*) О свойствах решения Шварцшильда см., например, 4в.
**) Одновременность событий устанавливается передачей световых сигналов.

Передача сигнала в поле Шварцшильда рассматривается ниже.
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очевидно, равна F — т ά21/άτ2. Ускорение свободного падения d'Hldx1

для пробной частицы записывается в следующем виде:

d4 GM
dx- ,/ , 1GM

г"\ -I о—

и, следовательно, сила тяготения

GMm
1 Τ",—ZmTTv (5,3)

/•21 1 ^ г j V ' '

Мы видим, что при г = 2GM/с2 сила тяготения становится беско-
нечной. Эта особенность свидетельствует о том, что центральное тело,
если оно статическое, не может иметь радиус меньше 2GM/c2. Исполь-
зуемая выше неподвижная и недеформирующаяся сферическая система
координат применима также только при г >2GMIc2. Этот критический
радиус rg = 2GM/с2 носит название гравитационного, а сферу радиуса rg

называют сферой Шварцшильда. Заметим, что нестатическое тело может
иметь размеры меньше гравитационного радиуса.

На большом по сравнению с гg расстоянии поле Шварцшильда есть
обычное поле тяготения ньютоновской теории с гравитационным потен-
циалом φ = GM/r π выражением для силы

„ GMm
г = Ϊ—.

Гравитационный радиус Солнца 2,96 км, Земли 0,443 см. Радиусы
Земли и Солнца много больше их гравитационных радиусов. Следова-
тельно, вне Солнца, Земли и других звезд и планет гравитационное поле
с огромной точностью есть поле Ньютона. В веществе решение Шварц-
шильда неприменимо, и внутри звезды, как мы увидим в следующем пара-
графе, нет никаких особенностей типа сферы Шварщтшльда.

§ 6. ПОЛЕ ТЯГОТЕНИЯ 1ШУТРП ЗВЕЗДЫ

Рассмотрим теперь свойства сильного поля тяготения внутри покоя-
щегося вещества. Здесь 4-мерный интервал принято записывать в виде

ds*= - ек 0)dr* - г* (dQ> +sin* θ d4,i)+e'lr) с* dts. (6,1)

Два коэффициента: βλ ( ')7 описывающий отклонение геометрии от эвклидо-
вой, и ev<'), описывающий изменение темпа течения времени,— определяют-
ся распределением вещества:

- v = ^ [ № + Ρ) "- r № + Ρ) " -7fr \dr. (Ь,Л)

Напомним, что ρ — плотность вещества, включающая не только сумму
масс частиц единицы объема, но и их энергию (движения и взаимодей-
ствия, кроме гравитационного). Коэффициенты при dr2 в выражениях
(5,1) и (6,1) в вакууме вне звезды должны совпадать. Отсюда, используя
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(6,2), получаем выражение для массы
R

(6.4)

Напомним, что вследствии неэвклидовости пространства элемент объема
dV — 4π ехр (λ/2) r2 dr Φ 4лг2 dr. В интеграле (6,4) стоит Anr2dr, а не
J F . Мы увидим, что это связано с влиянием энергии поля тяготения
на массу тела. Из формул (6,2) и (6,3) видно, что коэффициент ек > 1,
a ev < 1 (так же как было и вне тяготеющей массы), поэтому внутри
тела отклонение геометрии от эвклидовой носит тот же характер, что
и за его границей, и dV >4nr'2dr, а время течет медленнее, чем на бес-
конечности.

Из формулы (6,2) следует, что βλ -»-1, когда г —>-0, и метрика при
этом имеет галилеев вид. Это, конечно, не означает, что пространство
здесь меньше искривлено, чем в других точках. Дело в том, что мы поль-
зуемся сферическими координатами и условие г —»-0 означает, что берется
малая окрестность вокруг центра. В предыдущем параграфе мы напом-
нили, что кривизна пространств имеет размерность сж~2; следовательно,
эффекты, вызываемые кривизной, уменьшаются пропорционально квад-
рату размера. Поэтому при г ->0 кривизна пространства не проявляется
и ελ —>-1 *).

В действительности гауссова (средняя) кривизна пространства Са
в центре звезды больше, чем в других местах. Величина CG дается фор-
мулой (см. работу А. Л. Зельманова 5 4, интересующие нас выводы этой
работы имеются в 5 5)

Г Й = А ^ . (6,5)

Так как в центре звезды плотность максимальна, там максимально и CG.
Конечно, не надо думать, что из (6,5) следует эвклидовость пространства
вне звезды, где ρ = 0, даже вблизи ее поверхности в сильном ноле.
Формула (6,5) дает только среднюю кривизну пространства по всем дву-
мерным направлениям, и эта средняя кривизна действительно равна
нулю. Но как указывалось в предыдущем параграфе, вне звезды риманова
кривизна пространства не равна нулю и может иметь в зависимости
от двумерного направления и положительное, и отрицательное значения.
В центре звезды все направления равноценны; там кривизна для любой
ориентации дается формулой (6,5) и всегда положительна.

Гравитационное поле, полученное «сшиванием» решений внутри
звезды и снаружи, нигде не имеет каких-либо физических особенностей
типа сферы Шварцшильда, и везде 1 < β λ <<оо и 0 < e v < 1 ·

§ 7. РАСПРОСТРАНЕНИИ ЛУЧКИ СВЕТА 13 СТА ШЧКСКОИ .ЧВЕЗДС
][ ВНЕ ЕЕ

Посмотрим теперь, как будут распространяться лучи света и ней-
трино, движущиеся по радиусу в сферическом поле тяготения. Поскольку
локально наблюдатель может ввести координаты, в которых ds1 =
= c2dt2 — dx2 — dy2 — dz2, то, используя принцип постоянства (локаль-
ного) скорости света, измеренной локальным наблюдателем (г;света -= с),

*) Заметим, что существуют решения с конечной массой и ρ0 = ее. Соответст-
венно в этих решениях и бесконечна кривизна в центре, и е]"^ I. \[ы этих сингулярных
решении здесь не касаемся.
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получаем уравнение движения частицы с нулевой массой покоя: ds = 0.
Следовательно, при φ = const и θ = const

ν - λ

(7,1)
dr

ν—λ

Везде внутри звезды е 2 < 1 . За поверхностью звезды в вакууме
ν - λ

причем эта величина стремится к 1 при r—νοο. Следовательно, например,
для нейтрино, вылетевшего из
центра, изменение координаты г
со временем ί далекого внешнего
наблюдателя должно иметь вид,
изображенный на рис. 2. Пункти-
ром на этом рисунке показано дви-
жение нейтрино в отсутствие поля
тяготения. Заметим, что если ра-
диус звезды R -*-rg, то в вакууме

Как меняется энергия нейтри-
но н световых квантов, а следова-
тельно, и частота соответству-
ющих волн при движении в поле
тяготения? Рассмотрим измене-
ние частоты. Пусть излучатель в
центре звезды произвел две вспыш-
ки с интервалом Δί. Так как ех и ev

не зависят от ί, эти вспышки при-
дут к далекому наблюдателю так-
же с интервалом Δί по его часам,
как это изображено на рис. 2. Но

интервалу Δί в сильном поле тяготения соответствует промежуток времени

Δτ = β ν / 2Δί. (7,2)

Следовательно, частота принятого наблюдателем сигнала, пропорцио-
нальная 1 /Δί, отличается от частоты испущенного сигнала ω 0 — 1 /Δτ:

г,км

Рис. 2. Графики изменения г по часам
внешнего наблюдателя ί для двух нейтри-
но, вылетевших при г = Ои г = Δί из цент-

ра звезды с массой О,64Л/"0.
R — граница звезды (В = 6,9,К ).

ω = с о 0 е
ν/2

(7,3)

Частота сигнала уменьшается при выходе его из поля тяготения (и уве-
личивается при движении в обратном направлении). Соответственно
этому уменьшается и энергия кванта Ε = ft ω. Описанное явление назы-
вается гравитационным красным смещением. Для наблюдателя, находя-
щегося на поверхности звезды, спектр испускания атомов выглядит
точно так же, как и в лаборатории на Земле. Однако спектр тех же атомов
звезды, наблюдаемый с Земли, сдвинут, благодаря описанному явлению,
в красную сторону *).

*) «Фиолетовое» смещение, вызванное у лучей, приходящих из космоса на Землю,
ее гравитационным полем, составляет всего Δω/ω «s 10~9, и мы им пренебрегаем.
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Гравитационное изменение частоты квантов демонстрирует изуми-
тельную стройность общей теории относительности. Действительно, опи-
санное явление в рамках ньютоновской теории можно интерпретировать
как потерю энергии квантами при выходе из поля тяготения. Но благо-
даря связи энергии и частоты, Ε = ίιω, изменение энергии связано с изме-
нением частоты, а последняя ~ 1 / Δ τ . Таким образом, из этого факта
следует изменение темпа течения времени в поле тяготения, т .е . изменение
свойств пространственно-временного континуума. Отсюда уже непосред-
ственно вытекает теория тяготения Эйнштейна с идеей кривизны про-
странства-времени. Многочисленные попытки как-то иначе построить
современную теорию гравитации не увенчались успехом. Теория Эйн-
штейна является единственной стройной и до конца последовательной
теорией тяготения, объясняющей всю совокупность наблюдательных
данных.

§ 8. СТРОЕНИЕ СВЕРХПЛОТНЫХ ЗВЕЗД

Из уравнения поля Эйнштейна, как известно, непосредственно сле-
дуют уравнения движения, а в частном случае статики — уравнения
равновесия. В случае сферической симметрии уравнение равновесия за-
писывается в виде *)

dP 1 dv .

Выражение (8,1) вместе с уравнениями (6,2), (6,3) и уравнением состоя-
ния определяет гидростатическое равновесие в релятивистской теории
и заменяет уравнение равновесия (2,3) ньютоновской теории. Интегри-
рование этой системы совместно с уравнением состояния, описанным
в § 3, позволяет построить релятивистские модели сверхплотных холод-
ных звездных конфигураций, продолжающих в область больших плот-
ностей ряд моделей, рассмотренных в § 4.

Первые подобные расчеты были проделаны в классической работе
Оппенгеймера и Волкова 2 в 1939 г. с использованием уравнения состоя-
ния идеального ферми-газа. Наиболее характерной особенностью рас-
считанных моделей было то, что кривая Μ = Μ (ρ) в области
ρ χ 1015 г-см~3 имеет максимум. На неизбежность появления предела
равновесной массы указывалось уже в работах 1 8· 1 9.

Причины появления максимума состоят в следующем: во-первых,
изменяется закон для силы тяготения. Мы уже отмечали, что сила тяго-
тения (5,3) на поверхности статической звезды стремится к бесконечности,
когда радиус ее приближается к гравитационному (а не к нулю, как было
в ньютоновской теории), и, следовательно, радиус звезды R должен быть
больше rg:

™ (8,2)

Выразим R через Μ и среднюю плотность ρ. Согласно формуле (6,4)
средняя плотность

*) Из выражения (8,1) видно, что величина ν/2 аналогична ньютоновскому потен-
циалу φ. В приближении слабого поля ν/2 = φΑ 2, и учитывая, что в этом случае
QC2 ^> Р, получаем формулу равновесия ньютоновской теории (2,3).

2 УФН, т. LXXXIV, вып. з
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Находя отсюда R и подставляя в (8,2), получаем

\ } \ -i

или, вводя числовые коэффициенты,

Мы видим, что по какому бы закону не менялось давление Ρ—Ρ (ρ),
наибольшее возможное значение Μ обязано падать с ростом ρ.

Другая причина, ведущая к появлению максимума Μ (ρ), состоит
в том, что при больших плотностях главный вклад в плотность энергии

(а следовательно, и в плот-
ность массы) вносит уже
не энергия покоя частиц,
а энергия их движения и
взаимодействия. Обозначим
плотность барионов через п.
а показателем адиабаты γ
назовем din Ρ /din п. Опре-
деленная таким образом γ,
для вырожденного газа всег-
да больше 4/3 и, в принци-
пе, для отталкивающихся
частиц может достичь зна-

Iff
75 Iff !7

Рис. 3. γι = d In i>/rf In л и γ 2 ~ rf In P'rf In ρ как
функции плотности ρ для идеального холодного

газа нейтронов.

чения 3ίΙ γ! - 2.
Однако в уравнение рав-

новесия входит не п, а плот-
ность массы ρ и давление Р.

В силу отмеченного выше обстоятельства, асимптотический вид уравнения
состояния: Ρ -~ ρ, поэтому эффективное значение γ2 - d In P Id In ρ ста-
новится меньше 4/3 и в пределе γ2 -v l .

В табл. I на стр. 386 приведено именно γ2. На рис. 3 представлены
графики YJ И γ2 для идеального газа нейтронов. Смена γ2 > 4 / 3 на γ2<<4/3,
как показано в § 4, ведет к появлению максимума Μ (ρ). Таким образом,
даже безотносительно к изменению закона силы тяготения, Μ (Q) должна
иметь максимум. Оба рассмотренных эффекта одного порядка и действуют
в одну и ту же сторону. Численно эти эффекты, как малые поправки
к классической теории, были рассмотрены в малоизвестной работе
С. А. Каплана 4 7 и много позже в работе Фаулера iH (см. также 2 0 ) . Эти
поправки в связи с теорией строения очень массивных звезд будут рас-
смотрены во Π части обзора.

Итак, рассмотренные причины приводят к тому, что масса равновес
ной конфигурации не может быть сколь угодно большой, и в области боль-
ших плотностей (ρ » 1015 г-см~3) кривая Μ = Μ (ρ) также имеет макси-
мум. В работе Оппенгеймера и Волкова 2 расчеты, проделанные с исполь-
зованием уравнения состояния идеального вырожденного нейтронного
газа, дают Мтах ж 0,72-MQ. Однако это уравнение состояния, каь
мы видели в § 3, не применимо при подобных плотностях. Последние
работы Камерона 8, Саакяна и Вартаняна 1 6 с уравнением состояния
реального газа дают значение M m a x ^ (1,6 :-2)М р .
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Теперь мы можем завершить построение функции Μ = Μ (ρ) для
равновесных конфигураций при S — 0. На рис 4 приведена кривая
Μ == Μ (QC) ПО вычислениям разных авторов. По оси абсцисс здесь отло-
жена не средняя плотность ρ, а плотность в центре конфигурации QC,
что является более удобным параметром; в частности, именно dMldqc > 0
есть критерий устойчивости звезды для ньютоновского случая, как это
отмечалось в § 2. (Об устойчивости моделей в релятивистском случае
см. § 10.)

Id !3 Igj?

Рис. 4. Массы холодных звезд.
ι - Чандрасекар 1 3, 1939 г.; 2 — Хамада и Сальпетер (для Mg ! 1) 1 6 , 1961; 3 — Гаррисон,
Вакано, Уилер (дли реального газа)1 4, 1958 г.; 4 — Амбарцумян и Саакян (для идеального
газа)9, 1961 г.; б — Саакян и Вартанян (для реального газа) 1 6, 1964 г.; 6 — Оппенгеймер

и Волков (для идеального газа)2, 193Р; 7 — Камерон (для реального газа)8, 1959 г.

Из рис. 4 видно, что развитие знаний о свойствах вещества при боль-
ших плотностях несколько изменяло кривую Μ (ρ0), особенно в области
сверхвысоких плотностей. Эта кривая отличается также по расчетам
разных авторов вследствие различных предположений о химическом
составе вещества (в области первого максимума) и вследствие различных
упрощающих допущений, принятых при вычислении. Однако несмотря
на эти отличия качественный характер кривой, важный при анализе
принципиальных вопросов эволюции звезды, одинаков у всех авторов.
В дальнейшем мы будем пользоваться для определенности кривой 5 Саакя-
на и Вартаняна 1 6 . В расчетах этих авторов учтено изменение уравнения
состояния при переходе от плотных недр звезды к ее оболочке. Любо-
пытно, что в области больших плотностей за максимумом, там, где уже
не могут находиться реальные равновесные холодные звезды, полная
масса равновесной звезды, как показали Н. А. Дмитриев и С. А. Холин,
испытывает периодическую затухающую зависимость от QC, когда QC —>-оо
(см. рис. 6).

Для ρΡ = σο, как уже говорилось в § 6, есть решение с конечной
массой.
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Мы будем называть максимум массы для звезд при д сж 1015 г /см9

«ОВ»-максимумом (Оппенгеимер, Волков) Мтах в отличие от чандра-
секаровского максимума, имеющего место при QC порядка 109 г-см~3.
На поверхности звезды с Μ = Мтя^ ev принимает минимальное возможное
для поверхности звезд значение. Это значение бщ1п = 0,5. Следовательно,
максимальное гравитационное красное смещение, которое можно в прин-
ципе наблюдать в спектре равновесной звезды, есть

1,4. (8,3)

На рис. 5 для двух звезд с QC

15 -

-= 5,5· 1014 и 3,6· 1015 г /см3 и с мас-
сами соответственно 0,64Mcj и
1,55Мт) приведены графики ек12 и
e v ' 2. График βλ '2 характеризует от-
клонение геометрии пространства
от эвклидовой вблизи звезды и
внутри ее. Координатный радиус
для этих звезд, т. е. величины г для
поверхности, R — гп о в = \/ s/4jt
(где s —площадь поверхности звез-
ды) равен соответственно 13 и
9,3 км. Расстояние от центра

R
11U

= Г λ/2

е ar

Рис. 5. βλ/2
и е

для звезд с М1 =
, _ „V2. о _ „V/2.

5 7 Дг // R, /5 г.нм

ν / 2 как функции радиуса *

2 —
λ/2.

ем

= 1,55Д/Э.

«V,2
Радиу-

сы и Rj соответствуют поверхности звезд.

равно соответственно 13,8и 11,5км.
Величина е"^2, как уже от-

мечалось, аналогична ньютонов-
скому потенциалу. Она непосред-
ственно показывает замедление
темпа течения времени по сравне-

нию со временем на бесконечности. В отличии от еХ12 значение еу/2 не
стремится к единице в центре звезды.

Разумеется, это связано с условием нормировки: мы выбирали вре-
менную координату t так, чтобы она на бесконечности все время совпадала
там с показаниями часов наблюдателя; поэтому (ev/2)oo = 1, a ev/2 в центре
звезды во столько раз меньше (е^2),*,, во сколько раз темп течения вре-
мени в центре меньше, чем на бесконечности.

§ 9. ДЕФЕКТ МАССЫ

Запишем выражение полной энергии звезды Ε для того случая, когда
плотности малы и применима теория Ньютона: Ε = Ео -{- Τ -\- Ω. Здесь Ео =
= Nmc2 —энергия покоя нуклонов, составляющих звезду, Τ —энергия
движения и взаимодействия нуклонов, Ω — потенциальная энергия
взаимного тяготения. Последнее слагаемое отрицательно. Обозначим
Е о + Т= Ει- В релятивистской области соответственно следует различать:

Ε = Me* = 4лсг ξ Q'·2 dr , (9,1)

= Мос* = с* \ (9,2)
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^-dt \ QdV, (9,3)

где dV -= 4πελ/2Γ2 dr. На рис. 6 приведены графики М, Мо и Мх как
функции QC. Вычисления сделаны для случая идеального вырожден-

0,9-

ного нейтронного газа 2 1 . Напомним, что
плотность массы ρ, измеренная локально,
включает не только массу покоя, но и внут-
реннюю энергию движения нуклонов и энер-
гию взаимодействия частиц в 1 см3. (Кроме
гравитационного! Последнее не включается
в ρ, так как силы гравитации — дальнодейству-
ющие и энергия гравитации зависит не от ло-
кальных свойств, а от свойств всей конфигу-
рации.) Полная масса звезды Μ не равна
сумме масс элементов ее объема My, и так
как е?-/2> 1, то

Μ < Mi.

Разность ΑιΜ — My — Μ назовем π о л-
н ы м г р а в и т а ц и о н н ы м д е ф е к -
т о м м а с с ы . Происхождение ΔΧΜ оче-
видно: объединяя элементы массы dm = QdV Р и с 6 м^ м

(уже имеющие заданную плотность ρ) в
звезду, мы должны учесть энергию грави-
тационного взаимодействия между этими
элементами. Эта энергия связи (не учитываемая в (9,3), в отличие от
(9,1)) и соответствующая ей масса отрицательны, поэтому А^М > 0 . В

ньютоновском приближении c2AiM —
= — Ω.

Отношение

14 15 IS 17 1в 19 20 21 22 23 24 1др„

как функ-
ции QC для холодного идеаль-

ного ферми-газа нейтронов.

+Q3

О

Q7

а1==- ~W

75 /S 17 79

называют коэффициентом гравита-
ционной упаковки, он характеризу-
ет отношение гравитационной энер-
гии, взятой по модулю, к полной.
На рис. 7 приведена зависимость а,
от ρ,, для звезд, состоящих из реаль-
ного газа, согласно работе 1 6. Для
малых QC α, мало и стремится к нулю
при QC -+-0. Для наиболее плотных
конфигураций cq « 0,5.

Разность А2М = Мо — Μ — Nm — Μ носит название н е п о л -
н о г о и л и (просто) д е ф е к τ а ма ссы. Энергия, соответствующая Δ2Μ.
есть как раз та энергия, которая выделяется при образовании из первона-
чально разреженного диффузного вещества плотной звезды. Из физики
этого процесса ясно, что для устойчивой стационарной звезды Δ 2 Μ > 0 * ) .

Рис. 7. Зависимость αϊ =
α 2 = Δ2Λ/ΙΜ0 от плотности Q

тре звезды.

и
в цен-

*) Здесь мы рассматриваем дефект массы только для статических конфигураций.
Если отказаться от требования статичности, то полная масса Μ заданного числа нукло-
аов в принципе может быть сколь угодно мала (см. § 16). В частности, Μ для замкну-
той космологической модели равна нулю (см., например, 4 6 · 4 9 ) . Особенно интересны
свойства Δνΐ/ ДЛЯ так называемых полузамкнутых миров 5 0 · 6 1 .
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В ньютоновском приближении с2А2М =
Л2М

— (Г + Ω). Отношение

α 2

:
Λ/η

д

О

показывает отношение энергии, выделившейся при образовании звезды,
к М0с

2· График а2 (QC), вычисленный для звезд из реального газа по дан-
ным 1G, также приведен на рис. 7. Для больших
плотностей <%2 становится отрицательным. Об
этом см. § 11.

Гравитационный дефект массы иногда не-
правильно называют экранировкой тяготения.
Такое название не отражает сути дела, потому
что рассматриваемое явление совсем непохоже
на действие экрана. Действительно, соединяя,
например, две частицы, мы получаем массу
системы меньше суммы масс частиц, но, во-
первых, это ослабление тяготения не имеет
какой-либо направленности (что должно быть,
если вторая частица являлась бы действитель-
но экраном), во-вторых, любые силы связи об-
ладают тем же свойством уменьшать суммар-
ную массу частиц и гравитация в этом отно-
шении не исключение. Действительно, масса
дейтона меньше суммы масс протона и нейтрона,
но мы, конечно, не станем на этом основании
говорить, что нейтрон гравитационно экрани-
рует протон.

При соединении частиц в связную систему
энергия, равная дефекту массы, высвечивается

в)

Рис. 8. Изменение массы
вещества при образовании
плотной звезды (А — на-

блюдатель).
а) Диффузное вещество до сжа-
тия в звезду, б) Вещество сжа-
лось; высвеченная энергия (об-
ласть В) еще не прошла наблю-
дателя, последний не обнару-
живает уменьшения массы тела
в) Волна прошла наблюдателя,
он отмечает уменьшение

массы тела на ΔΜ

в виде либо квантов, либо нейтрино, либо грави-
тационных волн и т. п. Далекий наблюдатель обнаружит дефект мас-
сы — уменьшение массы не в момент соединения частиц, а после того как
высвеченная энергия пройдет мимо него (рис. 8). До этого момента
любые трансформации энергии никак не сказываются на измеряемой
наблюдателем массе звезды (разумеется, благодаря закону сохранения
энергии).

§ 10. УСТОЙЧИВОСТЬ СВЕРХПЛОТНЫХ ЗВЕЗД

Как было указано в § 2, критерием устойчивости равновесия звезды
является dMldQc > 0 5 . Однако доказательство этого утверждения спра-
ведливо только для ньютоновского закона тяготения и непосредственно
к релятивистской области неприменимо.

Устойчивое равновесие означает минимум энергии звезды при данной
энтропии и числе частиц. Исходя из этого общего положения, можно
показать, что тот же критерий для малых возмущений применим и в реля-
тивистской области.

Понятие энергии звезды будет систематически использоваться
во II части обзора. Мы здесь приведем другое доказательство критерия
устойчивости 5, не претендующее на полную математическую строгость,
но удовлетворяющее физиков.

Прежде всего рассмотрим, как меняется масса равновесной звезды
при добавлении к ней одной частицы, приносимой на радиус г из беско-
нечности, где ее энергия равнялась т с 2 . Иными словами, найдем dM'dN.
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Энергия такой частицы, свободно падающей в поле тяготения до радиуса г,
достигнет величины *)

е=т^~~^. (10,1)

Разность г (г) — μ (г), где μ (г) — химический потенциал частиц холодной
звезды, высвечивается, например, γ-квантами. Вследствие потери энергии
γ-квантов из-за гравитационного красного смещения (см. (7,3)) на бес-
конечность уходит энергия

Δ£ = ( ε - μ κ ^ . (10,2)

С другой стороны, из уравнения равновесия для холодной звезды сле-
дует 2а- 1 6

μ (г) ι 2 — const--in cf с 2 . (10,3)

Из (10,1)-(10,3) получаем

пм ψ
-.-ν; = т е Δ = const.
dIS

Изменение Μ не зависит от того, в какое место равновесной звезды добав-
тена частица**). Заметим, что в силу (10,2) и ех < 1 всегда

-Л <т • (i0^
Вернемся теперь к вопросу об устойчивости звезды. Рассмотрим

участок кривой Μ = Μ (QC), близкий к максимуму М т а х . Из выраже-
ния (10,4) следует, что при том же значении QC = ρκρΐΐτ' П Р И котором
имеет максимум Μ (QC), достигается максимум TV (QC).

Следовательно, слева и справа от д к р ш . можно выбрать две различные
стационарные звездные модели с разными ρ(4 и QC2, НО С одинаковым N.
Тогда решение для одной из этих моделей можно представить как возму-
щенное другое решение:

Q2(r)=-Qt(r)+f>Q. (10,5)

Η самом общем случае решение для малых возмущений имеет вид

δρ = φ ( φ - ω ' . (10,6)

Для частного возмущения δρ, переводящего стационарное решение
у, в стационарное же решение ρ2, естественно, δρ не зависит от времени,
г. е. ω = 0 ***). Таким образом, в максимуме кривой Μ (QC)

ω = ω2 — 0 .

Очевидно, случай с ω2 = 0 лежит на границе между ω2 < 0, где ω — мни-
мое, и ω2 > 0, где ω вещественно. Первый случай соответствует устойчи-

*) Энергия измеряется локальным наблюдателем и не включает потенциальную
шергшо частицы в поле тяготения; полная энергия частицы, разумеется, не меняется
up и падении (излучение гравитационных волн не учитывается, так как оно мало).

**) В отличие от ошибочного утверждения Уилера 2 3. Заметим, что независимость
•IMIdN от места, в которое добавлена частица, означает, что если мы зададим возмуще-
ние распределения частиц δη (г), не меняя их полного числа, т. е. так, что 6Ν = 0,
го в первом порядке и ЬМ — 0, т. е. 6М'Ъп1 1_Γ,ΙΙ,ί,ι = 0. Это как раз означает, что
•остояние равновесия соответствует экстремуму массы, т. е. экстремуму полной энер-
гии системы (что иполне естественно). Если атот экстремум является минимумом,
го это означает устойчивость состояния в соответствии со сказанным в начале этого
параграфа.

***) Метод, которым мы здесь воспользовались, систематически развивался
к работе 2 4; см. также "°.
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вости, второй —неустойчивости. Мы показали, следовательно, что пере-
ход через максимум соответствует потере устойчивости. Эти соображения
одинаково применимы как для модели звезды, построенной с учетом
общей теории относительности, так и для нерелятивистского случая
Подчеркнем, что мы пока рассматривали только малые возмущения

§ 11. О РЕШЕНИЯХ С ОТРИЦАТЕЛЬНЫМ ГРАВИТАЦИОННЫМ
ДЕФЕКТОМ МАСС

В § 9 было указано, что для устойчивых звездных моделей гравита-
ционный дефект массы Δ2Λί > 0 . Однако для неустойчивых конфигураций.
соответствующих ниспадающей ветви, мы не можем заранее высказать
определенного утверждения о знаке

R

Δ2 Μ =-= 4л ί (т не*"'2 - ρ) ιΛ dr ,
Ό

ибо, с одной стороны, ητη < ρ благодаря энергии движения и взаимодей-
ствия нуклонов, с другой стороны, β λ ' 2 > 1. Вопрос о знаке Δ2Μ должен

решаться конкретным расчетом
моделей звезд. р··

Модели с отрицательным Δ,Μ
заведомо должны быть неустойчи-
выми; они не могут осуществлять-
ся в природе и поэтому не пред-
ставляют особого интереса. Мы
останавливаемся на этом вопросе
толы;> потому, что он часто об-
суждается в литературе.

Рассмотрим зависимость мас-
сы звезды Μ от числа нуклонов
в ней. Во-первых, ясно, что эта
кривая выходит из нуля: N = 0,
Μ = 0. Кроме того, в § 10 мы
показали, что dMIdN < m. Отсю-
да, на первый взгляд, следует, что
всегда Μ <.Nm и Δ3Μ > 0 . Од-
нако это не так.

Кривые Μ (QC) И ./V (QC) прохо-
дят через максимум при одном в
том же ρΚρυτ7 a dMIdN —везде
конечна и не имеет особенностей
(см. § 10). Отсюда следует, что
зависимость Μ от N будет иметь
точку возврата, соответствующую
общему максимуму Μ и N. Эта
зависимость изображена на рис. 9
по данным 1 6 для сверхплотных
конфигураций *). Везде на кри-

вой dMIdN <Cm, но имеется участок, где Nm > M и Δ2Μ < 0 . Разу-
меется, эти конфигурации неустойчивы и малые возмущения заставляют
звезду сжиматься или расширяться. При разлете такой звезды вещество
будет иметь на бесконечности отличную от нуля кинетическую энергию

*) В соответствии с замечанием, сделанным в § 8, кривые Μ (ρ,,) и Ν (ρ() имеки
неограниченное число максимумов при QC -* оо, амплитуда Μ и N затухает, и соответ
ствующее число точек возврата имеется на кривой Μ = Μ (Ν).

σ,ζ w qe-βδ и? и г,4 /,е ιβ ζο Ν-ΙΙΓ

Рис. 9. Зависимость массы холодной звез-
ды от полного числа барионов N.

Рядом с кружочками· указана плотность звез-
ды в центре. Пунктирная линия М=Гчтпп.
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Ясно, что реальная звезда с Δ2Λ/< 0 не может образоваться из диффуз-
ного вещества.

Физическая причина того, что Δ 2 Μ<;0, состоит в следующем. При
очень большой плотности энергия движения и отталкивания барионов
существенно больше их энергии покоя,

ρ > пт.
Поэтому, несмотря на то, что учет отрицательной энергии гравитацион-
ного поля несколько снижает это различие, все ж

R

*2 — Q)r2dr<0.

Из рис. 9 видно существование решений с Δ271ί < 0 для уравнений
состояния реального газа.

На рис. 6 кривые Μ υ и Μ для идеального газа пересекаются, т. е.
и в этом случае Δ2Μ < 0 при QC3^ 5-1016. Повторяем, что это обстоятель-
ство, любопытное само по себе, не имеет принципиального интереса.

Важно однако отметить, что Δ2Μ < 0 возможно для свободных частиц
только в релятивистской теории, но не в ньютоновском приближении.
Действительно, в ньютоновской теории для звезды из максвелловского
и ферми-газа справедлива теорема вириала

τ L о
1 - 2 " ·

С другой стороны, в ньютоновском приближении (см. § 9)
с*А2М = ~{Т + п).

Следовательно,
с2Δ2Μ = --*-Ω > 0 . (11,1)

В релятивистской теории теорема вириала уже не применима, и там воз-
можны неустойчивые решения с Δ2Μ < 0.

Подчеркнем также, что все сказанное имеет место не только для газа
из сталкивающихся частиц, но и для газа, частицы которого не взаимо-
действуют между собой никак, кроме гравитационного взаимодействия *).
Действительно, возьмем любое стационарное изотермическое решение
для звезды из идеального газа и «выключим» столкновения между части-
цами. Очевидно, локально в каждой точке среднее распределение веще-
ства, его энергия не изменяется, ибо при столкновениях происходит
только обмен энергиями и импульсами частиц. Интегральные характе-
ристики системы при выключении столкновений не изменятся. Теперь
каждая частица совершает финитное движение в общем гравитационном
поле всех остальных частиц, орбита ее не обязана быть замкнутой кривой.
Полная энергия каждой отдельной частицы в поле остальных (сохраняю-
щаяся при движении на орбите) меньше тс 2 , в соответствии с чем частица
не может уйти на бесконечность.

Если рассматриваемое состояние получено после «выключения»
столкновений из стационарного решения для холодного идеального
ферми-газа с Δ2Μ < 0 , то, следовательно, и здесь будет Δ2Μ < 0. Таким
образом, хотя полная энергия каждой частицы меньше тс2, полная энер-
гия всей системы больше Nmc2. Качественно возможность этого легко

*) Сказанное справедливо, когда функция распределения зависит только ,
где Ε — энергия. См. по поводу дальнейшего изложения работы Финлэй-Фрейнд-
лиха 5 6 , цитируемые в обзоре 5 7 .
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понять, если вспомнить, что в ньютоновой теории энергия одной частицы

Однако энергия всей системы равна

Существенным здесь является коэффициент 1/2 в третьем члене, необ-
ходимый для того, чтобы не учесть дважды каждое попарное взаимодей-
ствие. Так как Ω, < 0, то

Поэтому и возможно решение с Ε ^> Nmc- при Et < m c 2 . Конечно, для
этого необходимо нарушение теоремы вириала, ибо эта теорема приводит
к неравенству (11,1).

§ 12. ЭВОЛЮЦИЯ ЗВЕЗДЫ

Теперь мы можем приступить к анализу эволюции звезды. Мы не будем
здесь подробно останавливаться на всех этапах эволюции, отсылая чита-
теля к книге С. А. Каплана 25 и соответствующим монографиям 26> 2 7. Сде-
лаем только несколько замечаний, необходимых для дальнейшего.

Согласно общепринятым представлениям25, звезды образуются из пер-
воначально разреженной среды путем гравитационной конденсации диф-
фузной материи, состоящей главным образом из водорода. В фазе сжатия
звезда светит за счет гравитационной энергии. На этот источник энергии
звезд указывал еще Кельвин. Температуры еще низки и выделение ядер-
ной энергии пренебрежимо мало. Звезда находится в гидростатическом
равновесии без внутренних источников энергии. Продолжительность
этой фазы относительно невелика и составляет

τ я& 5-10' ι -.-.- ) лет.
\ М у

В соответствии с отрицательной теплоемкостью звезды, ори излучении
энергии и сжатии увеличивается температура, которая, наконец, повы-
шается в недрах звезды настолько, что начинают идти ядерные реакции
превращения водорода в гелий. В. А. Амбарцумян ьг с сотрудниками
рассматривают другой возможный эволюционный путь до начала ядерных
реакций, а именно возникновение протозвезд не из диффузного вещества,
а из сверхплотных .D-тел, природа которых пока неизвестна. Это не меняет
дальнейшего эволюционного пути звезды, который определяется массой,
начальной энтропией и начальным химическим составом, а если звезда
вращается, то еще и ее моментом *). С началом ядерных реакций звезда
находится в состоянии гидродинамического и теплового равновесия.
Это самый длительный период активной жизни звезды, продолжительность
которого определяется запасами водорода в ядре, где температура доста-
точно высока для ядерных реакций, и скоростью переработки водорода
в гелий. Очевидно, что этот период τ пропорционален MIL, где L — све-
тимость звезды. Расчеты дают, что масса ядра, где выгорает водород,
порядка 0,1М, откуда следует

τ - 1,1 • Ю1 0 -У- -§~ лет. (12,1)

*) В связи с возможностью этого второго пути образования явезд см. работу "°
о пьезоядерных реакциях в холодном водороде.
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Неоднородность химического состава, вызванная выгоранием водорода
в центре, ведет к перестройке структуры звезды, ее внешняя оболочка
распухает, а ядро сжимается.

В достаточно массивных звездах (Μ >Μ§ π Μ — Μ$) температура
в ядре поднимается настолько, что начинают идти реакции тройного
столкновения α-частиц с образованием С1 2

ЗНе4 - - C 1 2 + Y. (12,2)
Дальнейшую судьбу звезды теоретически рассчитать очень трудно.

Возможно, звезда испытывает ряд бурных изменений, сопровождающихся
выбросом части наружных оболочек; но крайне невероятно, чтобы всегда
а результате выбросов звезда теряла основную часть своей массы. Так или

ш
Рис. 10. Эволюция .зве.зд J/ t и Л/2 с viaccoii меньше чем предел «' )В».

иначе, общее направление эволюции звезды протекает цутем, описанным
в конце § 2, — истощение запасов ядерного горючего приводит к сжатию
звезды, ее разогреву. На диаграмме Μ—ρ (рис 10) звезда по равновес-
ным состояниям будет медленно перемещаться слева направо по горизон-
тальной линии (М const). Рассмотрим сначала эволюцию звезд
с Μ<<1,2 71ί"τ) (Tkfj на рис. 10). Сжатие будет продолжаться до тех
пор, пока не наступит вырождение электронов в основной массе газа.
После этого сжатие практически прекратится, так как давление слабо
зависит от температуры, и за всю последующую эволюцию Ρ уменьшится
примерно в 2 раза, и звезда достигнет точки D^. До начала вырождения
при сжатии температура звезды увеличивается, ее теплоемкость отрица-
тельна. После наступления вырождения электронов и прекращения
сжатия звезда, излучая, остывает, ее температура, пройдя через макси-
мум, падает. Теплоемкость звезды теперь уже положительна. Максимум
температуры по порядку величины соответствует энергии вырождения
.электронов в конечном состоянии. Для звезд с массой, равной ДГт).
максимум Тс составляет ~ 1 0 й С К . В дальнейшем, при остывании всякие
термоядерные реакции с эффективным выделением энергии прекращаются,
вырождение электронов становится все более сильным. Эта последняя
стадия жизни звезд носит название стадии белых карликов. Белые кар-
лики медленно остывают, излучая за счет тепловой энергии главным
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образом атомных ядер, находящихся еще в невырожденном состоянии
Процесс остывания длится миллиарды лет 2 7. Как мы видим, в течение
всей эволюции звезда на диаграмме Μ—ρ медленно перемещается слева
направо и стремится к кривой, соответствующей Τ = 0 (S = 0).

Окончательный химический состав белых карликов зависит от тех
ядерных реакций, которые протекали еще на стадии их сжатия и разогре
ва, а возможность протекания тех или иных реакций в свою очередь
зависит от температуры. Во всех звездах с М ^ 0,3MQ В процессе эволю-
ции заведомо достигались температуры гораздо выше Τ = ΙΟ7 ΡΚ, при
которой начинаются ядерные реакции превращения Η в Не1. Рассчи-
таем максимальную температуру, которая достигается в звезде массы Μ
Мы уже говорили, что это — температура вырождения газа электронов:
^тах ~ Τ вырождения— Q2'*. Используя уравнения (3,1) и (4,1), легко
получить, что Ттах — μ2Μ4 / з. Численные расчеты дают для Ттзх в центре

2 8
звезды 2 8

lg Тс =- 8,6 f 2 lg μ -г- A lg -4-- , (12,3)

где μ — молекулярный вес. По оценке Эпика 2 8 температура, близкая
к максимальной, сохраняется в течение— 1014 сек. Отсюда можно оценить
как ядерные реакции превращения гелия изменят химический состав
звезды. ЕСЛИ Τ > ~ 3-108, то процесс тройного столкновения α-частиц
(12,2) приводит к образованию С12, но реакция на этом не заканчивается·

С12 + Не4 —> Ο1β-|-γ,

О16-f He4 ->Ne 2 0 + Y,

Ne20 -f-He4 —> Mg 2 4+4, ( 1 2 ) 4 )

Mg24-fHe4 —> Si2 8-f4.

По расчетам Эпика белые карлики с Μ > 0 ,5MQ ДОЛЖНЫ СОСТОЯТЬ
главным образом из Mg24, более тяжелые ядра не образуются, благодаря
тому, что исчерпывается весь гелий. В звездах с массой около (0,4-v-
0,45) Л/т> в центральных частях значительная доля гелия еще испытывает
подобное превращение, по при Μ < 0,4Л/© белый карлик в основном
должен состоять из гелия *).

Проследим теперь последние этапы эволюции звезды с 1,6 MQ ̂ M j
3* 1,2MQ. В ходе падения энтропии такая звезда также медленно про
двигается слева направо по квазиравновесным состояниям от А2 к Cs

вдоль линии Μ2 на рис. 10. После достижения критической точки С2.
являющейся максимумом изэнтропы M(Q), наступает потеря устойчивости
и происходит катастрофическое сжатие со скоростью порядка скорости
свободного падения dRIdt ~ YGM (Rc —R)IR 2 . Необходимо особенно
подчеркнуть, что после достижения состояния С2 скорость дальнейшего
сжатия никак не зависит от скорости тех процессов, которые в ходе

*) Время эволюции звезд с Μ < Ο,ΆΜ^ согласно (12,1) больше возраста Мета
галактики. Чем меньше Μ, тем меньше максимальная возможная температура. Поэто-
му в звездах с достаточно малой Μ температура в будущем может обеспечить протека-
ние ядерных реакций, останавливающихся только на Не3. Казалось бы, эти звезды
в конце эволюции (при S = 0) должны состоять из Не 3. Но как недавно отметили Пар-
кер, Бахкал и Фаулер 6 8 , потенциал нейтронизации Не3 очень низок и составляет всего
18 кэв. Поэтому в ходе эволюции звезды Не 3 будет превращаться в тритий, а последний
уже путем обычной термической реакции превратится в Не4. Таким образом, эти
звезды в конце эволюции будут состоять из Не4. Но при массе Μ <^ Ο,ΙΑ/Q вырожде-
ние наступит рань.ше, чем температура поднимется достаточно высоко для протекания
ядерных реакций. Такие звезды светят за счет гравитационной энергии и в конце эво-
люции будут состоять в основном из водорода. Любопытно, что в спектре одной и?
звезд β 1 обнаружено большое количество Пе3.
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медленной эволюции подвели звезду к критическому состоянию. Это
вполне соответствует т.ому, что скорость свободного падения человека,
прыгнувшего вниз с крыши, не зависит от скорости, с которой он подходил
к краю.

Здесь надо отметить следующее существенное обстоятельство. Рас-
сматривая возникновение неустойчивости звезды и ее гидродинамическое
сжатие, мы предполагаем, что процессы, вызывающие неустойчивость,
т. е. делающие у < 4 / 3 , идут за время много меньшее гидродинамиче-
ского ίκ· По отношению к таким процессам вещество все время находится
в состоянии равновесия. Эти процессы протекают почти адиабатически,
а следовательно, с постоянной энтропией. Примером подобного процесса
является рождение пар при высокой температуре. Однако не исключено,
что неитронизация вещества, которая как мы видели, приводит к неустой-
чивости при низких температурах, протекает за время, сравнимое с £#.
В таком случае неитронизация будет отставать от равновесия в данных
условиях. Это эквивалентно появлению большой эффективной вязкости,
приводящей к увеличению энтропии. Детализация картины требует
совместного рассмотрения гидродинамики и процесса нейтронизации.

Кроме того, мы грубо характеризовали вещество звезды средней
плотностью и средним давлением. Ясно, что при этом невозможно учесть
появление πρρΐ сжатии ударных волн, вызывающих увеличение энтропии
с «гидродинамической» скоростью. Невозможно также учесть потерю
*асти массы, вызванную, вероятно, главным образом выходом ударной
волны на поверхность звезды. Учет этих явлений требует конкретного
расчета нестационарных процессов в звезде п .

В результате все перечисленные явления приведут к следующему.
После «срыва» звезды в точке С2 плотность будет расти (горизонтальный
пунктир на рис. 10) и звезда достигнет нового устойчивого состояния
(точка D2), но по инерции сжатие продолжается дальше, пока не будет
достигнута некоторая максимальная плотность (р т а х ) · В первом при-
ближении возникнут затухающие колебания вокруг D2- Затухание вызы-
вается описанными выше процессами роста энтропии; кроме того, звезда
сбрасывает часть массы. В результате этого, с изэнтропы, отвечающей
моменту срыва, звезда переходит на более высокую изэнтропу (с 54 на S2)·
Горизонтальная линия снижается из-за потери массы, и звезда приходит
к точке D3 в состояние равновесия.

Это состояние звезды обычно называют нейтронным состоянием.
Здесь невольно возникает вопрос: как же так, ведь мы начинали эволюцию
звезды с водорода, с протонов; в результате термоядерных реакций про-
тоны объединялись в сложные ядра, при этом излучалась огромная энер-
гия порядка 0,01 Мс2, а в конце эволюции в стадии нейтронной звезды
снова имеем вещество, состоящее из отдельных барионов (причем масса
покоя нейтрона даже больше массы Н)? Откуда же взялась излученная
в процессе эволюции энергия? Ответ очевиден: тяготение создало большую
плотность, что привело к нейтронизации вещества и заставило сложные
ядра рассыпаться на отдельные барионы; следовательно, именно энер-
гия тяготения в конечном состоянии компенсирует ту энергию, которая
излучена звездой в окружающее пространство.

Идеи Кельвина и Гельмгольца о том, что звезды светят за счет энер-
гии тяготения, оказались неприменимы для продолжительной стадии
активной жизни звезды, когда она светит за счет ядерных реакций. Однако
в заключительной фазе эволюции звезды энергия тяготения ломает ядер-
ные связи, и в конце концов тяготение оказывается ответственным за всю
излученную энергию; в этом смысле идеи великих физиков прошлого
оказались правильными.
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fc 13. НЕЙТРОННЫЕ ЗВЕЗДЫ

Нейтронная звезда в положении D3 находится в квазиравновесном
состоянии. Нейтронное ядро звезды окружено оболочкой, состоящей из
ядер и вырожденных электронов, а самые поверхностные слои состоят
из обычной плазмы. Какие бы процессы ни привели звезду в полвже-
ние D3, температура ее недр, как указал Чиу 4, не может быть больше
нескольких миллиардов градусов, ибо в противном случае интенсивное
рождение пар (ν, ν), моментально покидающих звезду, все равно охладило
бы ее *). Во всех внутренних частях звезды теплопроводность чрезвычайно
высока, так как определяется вырожденными электронами. Поэтому
ядро нейтронной звезды изотермично и только в самой внешней оболочке
имеется градиент температуры. Температура недр — пе выше несколь
ких миллиардов градусов. Строение внешней оболочки нетрудно рассчи-
тать, так как радиус и масса нейтронной конфигурации уже известны,
а определенной температурой недр можно задаться. В результате мы опре-
делим поверхностную температуру звезды н ее светимость. Приводим
данные расчетов Чиу и Сальпетера в" для нейтронной звезды с Μ = 0,5 М(.
и радиусом R — 10 км (табл. II).

Таблица II
Г

Температура
ядра 7(J,

°К

2-10»
1-10»
5-108
2-10»

Эффективная
ловерхностная
температура / ,

"К

1,3-107
1 • 107

8-10»
4,5-ΙΟβ

Нейтринная

>рг сек

4-1039
5 Юзе
8-1033
1-1029

Фотонная
светимость

Lph·

2,3-103?
8-103·.
3-103S
3-1035

Эффективное вре-
мя охлаждения τ,

годы

10
103
103

1,5-103

Несмотря на то, что светимости нейтронных звезд в тысячи раз пре-
восходят светимость Солнца, они невидимы в обычные телескопы, что
было отмечено А. А. Амбарцумяном и Г. С. Саакяном 1 0. Действительно.
их поверхностные температуры Те составляют, как видно из табл. II,
десятки миллионов градусов, и основную часть энергии эти звезды излу-
чают в виде мягких рентгеновских лучей. Для поверхностной температуры
-—·- 1,2· 107 °К максимум распределения энергии в спектре как функция
/v dv лежит в области ~ 4А. В оптическом диапазоне излучение ничтожно
и составляет миллионную долю светимости Солнца в этом диапазоне,
что, конечно, связано с ничтожной поверхностью нейтронной звезды,
составляющей 2-10~10долю поверхности Солнца.

Есть ли действительно нейтронные звезды в Галактике? Заатмо-
сферные исследования последних двух лет 3 0 (см. также 63> в 4) позволили
открыть несколько источников рентгеновского излучения. Согласно 3"
один из этих источников находится в направлении Крабовидной туман-
ности. Эта туманность является остатком вспышки сверхновой звезды.
На месте другого источника не видно никакого оптического объекта.
Заметим, что раньше считали слабую звездочку 15-звездной величины
в центре Крабовидной туманности остатком вспыхнувшей сверхновой.
В последнее время наблюдения Крафта показали, что эта звезда не может

*) Основным процессом, приводящим к рождению нейтрино при высоких темпе-
ратурах, является аннигиляция электронно-позитронных пар: е* + е~ -* ν •+- ν.

Понтекорво 72 первый отметил, что современная теория β-распада приводит
возможности получения даже без участия барионов (обзор см. ?3)_
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быть остатком сверхновой, так как имеет обычный спектр.В центре туман-
ности нет других звезд ярче 18-й величины.

Поток рентгеновского излучения от Крабовидной туманности соста-
вляет 2·10~9 эрг-сек'1 см"2 А" 1 для λ α 5 А 3 0.

Если считать вслед за Мортоном 2 9, Чиу и Сальпетером 65, что источ-
ником излучения является нейтронная звезда, нетрудно подсчитать
ее эффективную поверхностную температуру, так как расстояние до
туманности известно (1100 пс), а масса и радиус нейтронной звезды
не могут сильно меняться. Получаем для R =9,25 км Те = 7,6· 106 °К.

По самым последним газетным сообщениям Фридман, используя
явление покрытия Крабовидной туманности Луной, определил, что раз-
меры рентгеновского источника ~ 1/5 размеров туманности, т. е. состав-
ляют около 0,02 пс = 6-1016 см. Если это так, то видимый источник,
очевидно, — не нейтронная звезда. Это делает более вероятной гипотезу
В. Л. Гинзбурга 8 2 о синхротронной природе рентгеновского излучения.
Очевидно, ситуация сложнее, чем представляли Мортон, Чиу и Саль-
петер. Некоторые соображения об этом — во II части обзора.

По данным табл. II нейтронные звезды очень быстро остывают и пере-
стают излучать энергию. Однако так будет только в том случае, если
звезда находится в вакууме. Нейтронная звезда представляет собой
глубокую потенциальную яму тяготения, вызывающую аккрецию веще-
ства (т. е. падение вещества на звезду). Гравитационный потенциал
у поверхности звезды составляет да 0,2 с2. Внешнее вещество, падая
в этом поле, разгоняется до скорости около половины световой. Сталки-
ваясь с поверхностью, падающее вещество выделяет энергию порядка
0,2тс2, где тп — падающая масса. Как будет показано во второй части
обзора скорость роста массы при аккреции по порядку величины составляет

<1М г, . ,-. JlG2M2Qx

dt \ • ι v i

где ρ,χ, —плотность окружающего вещества, υ —скорость движения
на бесконечности частиц вещества относительно звезды. Если принять
Qoo — 1 0 ' 2 4 г/см3, ν да 10е см/сек, то dM/dt да 2-1012 г/сек и светимость
нейтронной звезды за счет аккреции £да4-10 3 2 эрг/сек. Эффективная
поверхностная температура при этом несколько менее миллиона градусов
и максимум закона Вина лежит при λ да 50 А. Время существенного
увеличения массы звезды t да 1021 сек, что гораздо больше возраста
Метагалактики.

Таким образом, мы видим, что нейтронная звезда за счет аккреции
межзвездного вещества может существовать как источник мягкого рент-
геновского излучения со светимостью, сравнимой с солнечной, практически
неограниченно долгое время. Однако светимость за счет аккреции на много
порядков меньше светимости нейтронных звезд сразу после их образова-
ния (см. табл. II). Конечно, если звезда будет погружена в облако, гораздо
более плотное, чем межзвездная диффузная материя (и это должно иметь
место, если нейтронная звезда возникает после взрыва сверхновой),
ее светимость резко возрастет. Взаимодействия падающего вещества с
излучением здесь не касаемся.

§ 14. ЭВОЛЮЦИЯ ЗВЕЗДЫ С МАССОЙ БОЛЬШЕ «ОВ»-ПРЕДЕЛА

Рассмотрим теперь последние стадии эволюции звезды с массой больше
предела «ОВ» для сверхплотных конфигураций ( М > 1,6 М§)· Каче-
ственное отличие этого случая от предыдущих заключается в том, что
для столь больших масс нет равновесной конфигурации с S -= 0 (и Τ = 0).
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Это означает, что без потери существенной части массы остывшая массив-
ная звезда не может придти в равновесное состояние. С другой стороны,
как подчеркивают Хойл, Фаулер и Бербиджи 3 2, нет никаких причин,
которые могли бы заставить звезду выбрасывать как раз столько массы,
чтобы прийти в конце концов в состояние равновесия с S = 0. Следова-
тельно, заключительная часть эволюции таких звезд будет существенно
нестационарной.

Проследим последние этапы этой эволюции (рис 11). К критической
точке С звезда медленно подходит по квазиравновесным состояниям.

Рис. И. Разные схемы эволюции звезды с Μζ > Μ{·0Β».

В С звезда теряет устойчивость и сжимается с гидродинамической ско-
ростью. Дальнейшая ее эволюция зависит от того, как идут в этой области
на диаграмме ρ — Μ изэнтропы. Как уже отмечалось в § 3 и 8, при малых
S изэнтропы качественно повторяют ход кривой S = 0. Но при боль-
ших 5 вид изэнтроп может быть существенно иным, а расчетов уравнения
состояния в этой области пока нет. Поэтому мы рассмотрим качественно
различные возможности, представленные на рис 11, а — в. Подчеркнем,
что в области больших плотностей, благодаря релятивистским эффектам,
непременно dM/dQ < 0 при любой S — const.

В случае, изображенном на рис. 11, а, горизонталь Μ = const
касается в точке С изэнтропы с одним максимумом. Тогда после срыва
в точке С звезда будет неограниченно сжиматься, и через время поряд-
ка 1ц она сожмется настолько, что гравитационный потенциал у ее поверх-
ности станет порядка с2 и начнут проявляться эффекты общей теории
отяосрггельности. Начиная с этого момента, звезда вступает в фазу реля-
тивистского сжатия — коллапса. Об этой релятивистской стадии речь
будет идти далее (см. § 15).

Качественно то же самое произойдет, если изэнтропы имеют вид,
изображенный на рис. 11, б. Здесь второй максимум лежит значительно
ниже первого, и ни рост энтропии в процессе сжатия (изэнтропа равно-
весия, соответствующая возросшей энтропии, есть уже не S2, a S3 на
рис. 11, б), ни сброс массы (переход на пунктирную горизонталь) не при-
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S=co/?$t

водят звезду в устойчивое состояние — она неограниченно сжимается.
Иначе будет протекать эволюция в случае, изображенном на рис. 11, в.
Здесь второй максимум выше первого, и после срыва в точке С звезда
эволюционирует точно так же, как в случае, приводящем к образованию
нейтронной звезды (§ 12). Звезда придет в квазиравновесное состояние
в точке Z>j. Однако если в случае нейтронной звезды это состояние
является конечным на эволюционном пути (звезда приходит к S — 0
и Τ = 0), то в нашем случае после достижения Di начнется второй этап
квазиравновесной эволюции. Звезда, излучая энергию, будет опять
медленно продвигаться по квазиравновесным состояниям слева направо,
с пзэнтропы на изэнтропу до достижения второго максимума Е, после
чего звезда вновь срывается и теперь уже неограниченно сжимается,
переходя в стадию релятивистского коллапса.

Мы видим, что конечным уделом всех звезд с Μ ^>Мтах является
релятивистский коллапс, к рассмотрению которого мы теперь и перейдем.

§ 15. РЕЛЯТИВИСТСКИЙ КОЛЛАПС

Пусть звезда находится в точке «срыва» А в максимуме изэнтропы
на диаграмме Μ —Q C (рис. 12). Возмущения, сдвигающие звезду вправо
или влево (точки В и С), выводят ее из
равновесия. В обоих случаях равновес-
ные конфигурации, соответствующие
возмущенной плотности, лежат ниже,
имеют меньшую массу (точки В' и С).
Это значит, что сила тяготения в В ж С
превышает силу давления и заставляет
звезду сжиматься, увеличивать плот-
ность. Но если сжатие возвращает звез-
ду из В к равновесию А, то из С оно
уводит звезду все дальше от равнове-
сия; начинается коллапс. Скорость, с
которой начинается коллапс в самой
ТОЧКе А, определяется СКОРОСТЬЮ мед-
ленной эволюции звезды, т. е. ско-
рОСТЬЮ, С КОТОРОЙ Она ПОДХОДИТ К Κρίϊ-

тической точке А и, продолжая свое
движение, выходит из этой точки вправо. Однако после сколь-нибудь замет-
ного отхода от состояния равновесия А силы тяготения уже на конечную
величину превышают силы давления и ускорение сжатия составляет
конечную долю ускорения свободного падения. Таким образом, очень
быстро после «срыва» звезда сжимается практически с ускорением сво-
бодного падения, и силы давления не играют существенной роли в дина-
мике коллапса. Эти соображения подтверждаются конкретным расчетом
релятивистского сжатия звезды с противодавлением, выполненным
М. А. Подурцом 3 3 .

Из сказанного следует, что в самом грубом приближении при анализе
динамики коллапса звезды в целом мы можем пренебречь эффектами
давления и положить Ρ = 0. Такой коллапс рассмотрен в классической
работе Оппенгеймера и Снайдера 3 и работе Толмена 3 4 .

Мы увидим ниже, что качественные особенности коллапса не зависят
от скорости сжатия и совершенно одинаковы и для скорости, составляю-
щей как 10%, так и 99% скорости свободного падения.

Будем рассматривать поверхность коллапсирующей звезды. В
процессе сжатия масса Μ не меняется, и поэтому при Ρ = 0 частица на

3 УФН, т. LXXXIV, вып. 3

Р и с · 1 2 · 3 в е з Д а в т о ч к е < < с Р ы в а > > А-
Отклонение от равновесия влево (точка
в) вызывает появление силы, возвра-

ское сжатие звезды.
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поверхности просто падает под действием тяготения массы Μ. Следова-
тельно, чтобы выяснить характер коллапса, достаточно рассмотреть
свободное падение пробной частицы в поле массы Μ.

Для скорости свободного падения в поле Шварцшильда (см., напри-
мер, 35) имеем

ИГ• = [ 1 - -

1

1 -

го

1/2

С. (15,1)

Здесь гg — гравитационный радиус центральной массы, г0 — расстояние,
с которого начинается падение и на котором drldt = 0. На большом
расстоянии (г0 и г > rg) формула (15,1) переходит в обычное выражение
ньютоновой теории

dr Έ f'IGM

Выражение (15,1) показывает скорость изменения координаты г по часам
далекого наблюдателя. Местный неподвижный наблюдатель, находящийся
рядом с падающим телом, измерит его скорость (см. § 5, формулы (5,2а)
и (5,2в))

dx_

άχ

dr

~dt
1

С.

С приближением к гравитационному радиусу dxldx —>• с. Совсем
иначе меняется скорость dxldt по часам t далекого наблюдателя. Исполь-
зуя формулу (15,1), находим

ах
~dt

1 —
dt

при г —>-гв. Разумеется, стремление скорости dxldt к нулю вызвано
замедлением течения времени вблизи rg. Скорость ν = dxldx есть вели-
чина, имеющая непосредственный физический смысл. Ее измеряет стоя-
щий рядом наблюдатель. Именно она входит в выражение локальной
энергии частицы по формуле Ε = me2/]/ I — (v/c)2 и т. д. При падении
частицы эта скорость все время, естественно, возрастает под действием
тяготения. Скорость dxldt, которая определяется через время далекого
наблюдателя, такого непосредственного смысла не имеет. Вдали от тяго-
теющей массы dxldt = dxldx = drldt и для падающей частицы dxldt
возрастает, но вблизи массы dxldt уменьшается и, как мы видели выше,
стремится к нулю при г —*-rg. Однако это уменьшение вызвано не «оттал-
киванием со стороны центрального тела», как неправильно пишет Мак-
Витти (зв, стр. 136), а указанной выше связью между временами τ и t-

Интеграл

(15,3)

расходится на верхнем пределе, если г = rg. Таким образом, время t паде-
ния частицы до rg всегда бесконечно. Даже для света, время распростра-
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нения которого от г0 до г определяется интегрированием (7,1) и равно

At = -^И^-4-— In — , (15,4)

At, соответствующее достижению rg, равно бесконечности, а быстрее света
ничто двигаться не может.

Итак, по часам далекого неподвижного наблюдателя время достиже-
ния гg всегда равно бесконечности. Любое тело, под действием каких бы сил
оно не находилось, может только асимптотически приближаться к rg.

Каково время падения по часам, установленным на самой падающей
частице? Свяжем систему отсчета с частицей. В этой системе часы не меняют
положения, поэтому для них ds = cdT, где Τ — показание часов. Отсюда

1 (*AT = —\ ds. Но ds есть инвариантная величина, не меняющаяся при

переходе к другой системе, и ее можно вычислить в системе Шварцшильда:

(15,5)

Используя для drldt выражение (15,1), видим, что (15,5) сходится при
любом верхнем пределе, в том числе и при г = rg. В частности, если
частица падает с параболической скоростью (т. е. drldt = 0 на бесконеч-
ности), то

АТ = const .(ri~rf/2 (15,6)

— формула, совпадающая с формулой ньютоновой теории. Здесь rt —
положение частицы в момент начала отсчета AT.

Итак время падения до rg по часам частицы конечно. То, что б е с -
к о н е ч н о во времени внешнего наблюдателя, к о н е ч н о по часам
падающего. Что может быть более наглядной иллюстрацией относитель-
ности понятия временной бесконечности?

Нам остается сделать только одно пояснение. С помощью выражения
(15,3) мы находим г = г (t), т. е. положение пробной частицы в момент t
по часам далекого наблюдателя. Но это, конечно, не есть то место, где
этот наблюдатель видит частицу в момент t, ибо свету надо некоторое
время A^i, чтобы пройти путь от частицы до наблюдателя. Это время легко
рассчитать по формуле (15,4). Обозначим время прихода света к наблю-
дателю через t^:

ί* = ί + Δ»ί. (15,7)

Когда частица приближается к гравитационному радиусу, t --> оо
и Δ,,,ί —>-оо, поэтому t^ и подавно стремится к бесконечности. Таким
образом, наблюдатель видит, что частица только асимптотически за беско-
нечное время приближается к гравитационному радиусу. С помощью
приведенных выше выражений нетрудно получить формулу г = г (t^)
для падающей частицы, т. е. тот закон, по которому наблюдатель видит
приближение частицы к гравитационному радиусу. Для rg-+r асимпто-
тический вид формулы таков:

r^rg + {rl-re)e 2'* . (15,8)

Здесь rl —положение частицы в момент i* (r1 — rg < rg).

3*
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Посмотрим теперь, как будет для внешнего наблюдателя меняться
яркость излучателя, падающего в поле Шварцпшльда. Пусть в некото-
рый момент падающий источник находится вблизи rg и движется с локаль-
ной скоростью dxldx = г> по радиусу, соединяющему центральное тело
с далеким наблюдателем А, и для сопутствующего наблюдателя, падаю-
щего вместе с источником, последний излучает изотропно с постоянной
интенсивностью. Тогда плотность потока на бесконечности 1т будет для
наблюдателя А

, = const ( 1 - ι
V r У

1

(15,9)

Здесь один множитель (1 —rg/r) описывает гравитационное красное
смещение, второй множитель (1 —rg/r) связан с искривлением траекто-
рии лучей в поле тяготения, множитель [(1 — г?2/с2) /(1 + υ /с)2] связан
с допплер-эффектом, а второй такой же множитель—с абберацией. Из (15,2)
следует, что

ci r ro—rg

и при r -+rg

Ico = const·( I — — ") . (15,10)
г

Закон изменения г с £„. уже найден (15,8). Таким образом, мы получаем
выражение, показывающее, как далекий наблюдатель видит изменение
яркости падающего источника при г —*-rg:

_2с,( _ л .

/ос = const-e rg * . (15,11)

Частота принимаемой наблюдателем световой волны стремится к нулю
по аналогичному закону, только с четверо меньшим по модулю показа-
телем экспоненты.

Наши расчеты изменения яркости и длины волны относятся только
к центральной точке видимого диска сжимающейся звезды. Для всего
диска выводы сделать гораздо сложнее, так как необходимо рассматривать
лучи, движущиеся под большим углом к радиусу, а пути таких лучей
вблизи звезды весьма сложны. Анализ этого вопроса показывает 3 7 , что
для светимости всей звезды L имеет место формула, аналогичная (15,11),
но с несколько иным показателем экспоненты:

4с
·(«.-<*)

L = const-e 3 1/~3Rg , (15,12)

где Rg — гравитационный радиус звезды.
Мы рассматривали источники света, расположенные на поверхности.

Ясно, что источники нейтрино, например, будут в центре сжимающейся
звезды. Но и в этом случае излучение определяется формулой вида
(15,12) (см. 6 3 ) .

Итак, мы теперь можем сделать следующие выводы. Далекий наблю-
датель видит, что катастрофически коллапсирующая звезда, когда ее раз-
меры еще много больше Rg, сжимается с гидродинамической скоростью,
т. е. очень быстро. При R — Rg ~ Rg сама звезда продолжает стреми-
тельно сжиматься и за конечное собственное время достигает Rg, и про-
должает сжиматься дальше; для внешнего наблюдателя, благодаря разоб-
ранным выше эффектам, ее видимое сжатие резко замедляется и ее радиус
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стремится к Rg по закону (15,8). Средняя плотность звезды стремится
при этом к

η — 9 1 О 1 6

Утах — Δ· Ш м
(15,13)

Светимость звезды резко падает, несмотря на то, что вблизи момента,
когда R « Rg, фотоны продолжают рождаться в звезде почти в одно.м
и том же темпе (в действительности даже в возрастающем темпе). Благо-
даря гравитационному красному смещению и другим, указанным после
формулы (15,9) эффектам светимость падает по закону (15,12). Характер-
ное время затухания порядка RgJc. Для объектов разной массы это время
приведено в табл. III.

Таблица III
Характерное время затухания светимости

для объектов разной массы

Μ Μ0

1,6
10
102
105
108
1 0 "

Rg, км

4,8
30

3-102
3-105
3-108
3-10И

i = й„/с, CSK

1,6-10-5
ΙΟ"4

10"3

1
103

106

Таким образом, звезда почти мгновенно перестает излучать для внеш-
него наблюдателя.

Внешний наблюдатель никогда не узнает, что случилось со звездой,
когда ее радиус стал меньше гравитационного.

Рассмотренное явление носит название гравитационного самозамыка-
ния. Никакое излучение уже не уходит от звезды *).

Однако звезда, конечно, не «исчезает» бесследно из нашего мира.
При коллапсе не меняется ее масса Μ и ее статическое гравитационное
поле. Такая «потухшая» звезда взаимодействует с окружающими телами
своим полем тяготения (чрезвычайно сильным вблизи ее гравитационного
радиуса!) * * ) .

Мы нашли конечное состояние звезды с массой больше критической,
Μ > М " ш а х · Это состояние, катастрофически нестационарное для самой
звезды, является ассимптотически «стационарным» в указанном выше
смысле для внешнего наблюдателя.

Так разрешается «парадокс больших масс» (т. е. вывод о неизбеж-
ности катастрофического сжатия большой массы), возникший благодаря
работам Оппенгеймера и его сотрудников 2 > 3 и обсуждаемый в литературе
(см. работу Уилера14 и обзор Чиу4). На первый взгляд этот парадокс
кажется весьма неприятным. Действительно, остывающая звезда с массой
Μ >.Μ5η3χ

> неограниченно сжимается (никакого предела сжатия нет!).
Что же дальше? Уилеру этот вопрос представляется неразрешимым и он
предполагает 1 4 , что в большой массе «лишняя» часть нуклонов анниги-
лирует при сжатии, превращаясь в излучение, покидающее звезду, так что

*) Самозамыкание приводит к тому, что масса коллапсирующей звезды не может
сильно уменьшаться за счет излучения энергии 5 з > 3 2 и большая часть гравитационной
энергии не излучается в виде света или частиц, а превращается в кинетическую энер-
гию сжимающегося тела.

**) Напомним, что пока речь шла о невращающихся звездах. Роль вращения будет
разобрана во второй части обзора.
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остающаяся масса всегда меньше критической. Это предположение
является отказом от фундаментального закона физики — закона сохра-
нения барионного заряда, причем для больших масс критическая плот-
ность, при которой должен происходить этот процесс, весьма умеренна.
Например, при Μ = 10* MQ*) ПО формуле (15,13) имеем ρ κ ρ = 2 г /см3.
Невелики также и температуры, достигаемые при сжатии до критических
размеров (см. вторую часть обзора). При этих ничем не примечательных
условиях заведомо не может происходить ничего фантастического. Един-
ственно необычно большим является поле тяготения, но согласно прин-
ципу эквивалентности само поле тяготения локально не меняет законов
управляющих физическими процессами.

С нашей точки зрения никакого парадокса нет. Для внешнего наблю-
дателя коллапс «останавливается» при R -+Rg, и нет необходимости
в придумывании фантастических нарушений надежно установленных
основных законов физики.

§ 16. МЕТАСТАБИЛЫЮСТЬ ЛЮБОГО РАВНОВЕСНОГО СОСТОЯНИЯ

Для краткости будем считать, что холодные звезды состоят из идеаль-
ного ферми-газа. В § 2, Юмы рассматривали устойчивость звезды по отно-
шению к малым возмущениям. Было показано, что при выполнении кри-
терия dM/dQc > 0 конфигурация имеет минимум энергии и устойчива
по отношению к малым возмущениям.

Для звезд из холодного ферми-газа, имеющих число нуклонов
N < O , 7 5 J V 0 , всегда существует одно или несколько статических реше-
ний. Среди них есть решение с наименьшей полной энергией. Оно устой-
чиво к малым возмущениям. Статических решений с тем же N, но мень-
шей полной энергией (меньшей М) не существует. Значит ли это, что
отсюда следует вывод: нельзя так перегруппировать нуклоны (не изменяя
их числа ), чтобы получившаяся конфигурация (заведомо нестатическая)
имела полную энергию (а значит, и массу М) меньше исходной? Ниже
мы покажем, что такой вывод был бы неверен, что минимум энергии, отве-
чающий стационарному состоянию, есть только локальный минимум.

Сжимая массу внешним давлением, можно, в принципе подвести
ее размеры так близко к гравитационному радиусу **), что силы тяготения
(стремящиеся при этом к бесконечности) превысят силы давления (которые
возрастают пропорционально ρ), заставят ее дальше сжиматься само-
стоятельно — коллапсировать.

Из сказанного казалось бы следует вывод, что коллапс малой массы
хотя и возможен, но отделен от состояния равновесия гигантским
энергетическим барьером.

Мы покажем, что и этот вывод неверен, что энергетический барьер
в данном случае бесконечно мал.

Начнем с доказательства последнего утверждения.
Чем меньше исходная масса, тем меньше надо затратить энергии,

чтобы заставить ее коллапсировать, несмотря на то, что плотность, до кото-
рой предварительно надо сжать вещество, с уменьшением массы возра-
стает: ρ = 2-1016

 {MQIM)2. Пусть имеется холодная конфигурация
в равновесии. Сожмем ее малую центральную часть, заставляя эту часть
коллапсировать достаточно быстро. Тогда слои, лежащие на границе
с коллапсирующим ядром, потеряют опору снизу и начнут проваливаться

*) Есть основания считать, что так называемые сверхзвезды имеют подобные
массы и находятся в стадии релятивистского коллапса. См. об этом во второй части
обзора.

**) Так как при сжатии мы сообщаем энергию, масса вещества возрастает.
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к центру, вовлекая в это падение все более наружные слои. Внутренние
слои согласно свойству релятивистского коллапса будут вечно падать
по часам внешнего наблюдателя, никогда не обретая опоры снизу. Следо-
вательно, не остановятся и внешние слои. Таким образом, вся звезда
э̂удет вовлечена в сжатие — будет коллапсировать.

Чем меньше область первоначально сжатого ядра, тем меньше нужно
затратить энергии, для того чтобы заставить всю звезду сжиматься из устой-
чивого состояния.

Итак, мы доказали, что энергетический барьер, отделяющий коллапс
от равновесия, бесконечно мал *); но возмущения, переводящие звезду
в коллапс, отнюдь не малы, сжатие ядра до начала его коллапса тем
больше, чем меньше необходимая энергия. Например, можно заставить
звезду с массой, равной массе Солнца, коллапсировать, сжав в ее центре
ядро с массой, равной массе Земли. Чтобы заставить такое ядро коллап-
сировать, его надо сжать до плотности

о = 2 · 10" (^β- Υ = 2 · 1027 г • см~3\

Естественно, что подобные «флуктуации» самопроизвольно ни статисти-
чески, ни квантовым образом возникнуть не могут. Конечно, в линеари-
зованной теории малых возмущений подобной возможности перехода
в коллапс обнаружить нельзя.

Покажем теперь, что всегда можно так сложить заданное число
нуклонов -JV, что полная их энергия будет сколь угодно мала, т. е. мас-
са М, измеренная внешним наблюдателем, будет сколь угодно малой 3 1 .

Пусть задано число барионов N. Будем укладывать их достаточно
плотно, так что справедливо выражение для ультрарелятивистского газа

| ^ (16,1)

Для Μ и N имеем формулы для покоящейся материи:

н

Μ = 4π \ Q(r)r2dr, (16,2)

и
R

n{r)e^r2dr. (16,3)

Зададим распределение

Q = 7 > r < R ' и ^ = 0 ' г>в> ( 1 6>4)

где а —произвольная константа. Используя формулы (16,1), (16,2),

*) Теория тяготения Эйнштейна — неквантовая теория. Поэтому можно, исходя
из соображений размерности, указать границу ее применимости (Уилер 1 4 ) . Из постоян-
ных я , G и с можно получить величину размерности длины L*= ( -— ) =

V е /
= 1,6-10-зз см.

В меньших масштабах существенными должны стать квантовые флуктуации
метрики. Следовательно, масса, имеющая гравитационный радиус rg = L*, — это
наименьшая масса, которую мы еще можем сжать до размеров rg, не обращаясь
к квантовой теории. Она равна т яа 10~5 г. Эта величина определяет нижнюю границу
рассматриваемого барьера, если эта граница зависит от квантовых эффектов.
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(16,3) и (16,4), получаем
3 V ^ f ^ Y / 3 . (16,5)

Распределение (16,4) имеет особенности: ρ ~>оо при г -νΟ, ρ разрывно
при г = R. Легко убедиться, что всегда можно так сгладить особенности,
что соотношение (16,5) изменится сколь угодно мало. В таком распреде-
лении нигде нет особенностей ни в метрике, ни в плотности.

Из выражения (16,5) следует, что при любом заданном N масса
Μ ->•(), если а ->-с2/8л6?2, что и требовалось доказать. Разумеется, полу-
ченная конфигурация нестатическая, ведь ее масса близка к нулю и заве-
домо меньше статической при данном N. Сложенные таким образом нук-
лоны в начальный момент покоятся, но ускорение отлично от нуля, и они
будут коллапсировать.

Мы видим, что в принципе можно было бы сделать машину, которая
создает конфигурации с дефектом массы сколь угодно близким к Мо.
Таким образом, в этой машине из вещества выделяется энергия, почти
равная М0с

2, что несравненно больше ядерной энергии 0,01 М0с
2.

Конечно, создание такой машины для работы с массами много меньше
М%?£% — невозможная задача, так как пришлось бы сжимать вещество
до фантастических плотностей.

Для массы, близкой к пределу «ОВ», соответствующие плотности
отнюдь не фантастичны и переход в коллапс возможен, например, при
проходе по инерции через устойчивое состояние в ходе гидродинами-
ческого сжатия звезды с Μ « 1,5 MQ, «сорвавшейся» в районе чандра-
секаровского максимума.

Однако здесь гравитационная энергия не излучается наружу, а пре-
вращается в кинетическую энергию сжимающегося вещества. Поэтому
пока лучшая «гравитационная машина» — это аккреция вещества на ней-
тронную звезду с эффективностью порядка 0,2 тс2.

Этим параграфом мы заканчиваем первую часть обзора. Во второй
части имеется в виду рассмотреть возможные процессы в окрестности
релятивистских объектов и релятивистские фазы эволюции объектов
с массами много больше солнечной.
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