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Περίληψη

Στην παρούσα διατριβή κάνουµε µια προσπάθεια να µελετήσουµε τη συµπε-
ϱιφορά της καταστατικής εξίσωσης (ΚΕ) των αστέρων νετρονίων αξιοποιώντας
διάφορα πυρηνικά µοντέλα, συγκρίνοντας τις ΚΕς που προκύπτουν από αυ-
τά. Για το σκοπό αυτό εισάγουµε περιορισµούς στην ΚΕ µέσα από διάφορα
ϕυσικά µεγέθη και επεκτείνουµε την επίδραση πάνω στα τελευταία όχι µόνο
για στατικούς αλλά και για αστέρες νετρονίων που ϐρίσκονται στην ακολουθία
Kepler (δηλαδή οι οποίοι περιστρέφονται µε τη µέγιστη επιτρεπόµενη γωνια-
κή ταχύτητα). Ταυτόχρονα εξετάζουµε την περιοχή ανάµεσα στο ϕλοιό και
τον εξωτερικό πυρήνα (χαµηλές πυκνότητες) µε εφαρµογή σε ϑέµατα αστρο-
ϕυσικής, που αφορούν τους αστέρες νετρονίων, ενώ η µελέτη µας για το άνω
όριο που πρέπει να έχει η ταχύτητα του ήχου γίνεται κύρια µέσω κατάλλη-
λης παραµετροποίησης ώστε να ϐγουν συµπεράσµατα για την ΚΕ στις υψηλές
πυκνότητες (µεγαλύτερες της πυρηνικής πυκνότητας κορεσµού). Τέλος, επε-
κτείνουµε τη δουλειά γύρω από την περιοχή πυρήνα-ϕλοιού µε τη µελέτη των
επιδράσεων που προκαλούν όροι ανώτερης τάξης του αναπτύγµατος της ενέρ-
γειας στις τιµές της πυκνότητας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης. Στη
συνέχεια εξετάζουµε πως αυτά τα αποτελέσµατα µε τη σειρά τους επηρεάζουν
ιδιότητες στατικών και αργά περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων.
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Η ΚΑΤΑΣΤΑΤΙΚΗ ΕΞΙΣΩΣΗ
ΤΩΝ ΑΣΤΕΡΩΝ ΝΕΤΡΟΝΙΩΝ

Οι αστέρες νετρονίων αποτελούν τα πιο πυκνά αστέρια που µπορούµε να πα-
ϱατηρήσουµε αυτή τη στιγµή. Με τη µέση τους πυκνότητα να ξεπερνάει ση-
µαντικά την πυρηνική πυκνότητα κορεσµού 1 (nuclear saturation density),
οι αστέρες νετρονίων είναι ένα απ΄ τα κυρίαρχα αντικείµενα µελέτης της Πυ-
ϱηνικής Αστροφυσικής. Τόσο ο καθορισµός της µέγιστης µάζας τους, που
πρέπει να έχουν ως συνέπεια της Γενικής Θεωρίας της Σχετικότητας (ΓΘΣ),
όσο και η γνώση µας γύρω από την ακριβή εσωτερική δοµή τους συγκατα-
λέγονται στα ανοιχτά προβλήµατά της. Προβλήµατα τα οποία σχετίζονται µε
την ταυτοποίηση µελανών οπών και τη δηµιουργία αστέρων νετρονίων από ε-
κρήξεις υπερκαινοφανών αλλά και µε τη µελέτη της καταστατικής εξίσωσης
(ΚΕ) της πυκνής πυρηνικής ύλης (dense matter). Επίσης, παρατηρούνται ως
πηγές ϐαρυτικών κυµάτων εξαιτίας των σχετικιστικών χαρακτηριστικών τους.
Γενικότερα, οι παρατηρήσεις γύρω από τους αστέρες νετρονίων είναι κρίσιµες
για την καλύτερη κατανόηση της αδρονικής ύλης σε µεγάλες πυκνότητες. Η
δοµή ενός αστέρα νετρονίων καθορίζεται από την ΚΕ της πυκνής πυρηνικής
ύλης, δηλαδή από τη σχέση ανάµεσα στη εσωτερική πίεση P και τη πυκνότητα
µάζας ρ = E/c2, όπου E είναι η πυκνότητα ενέργειας και c η ταχύτητα του
ϕωτός.

Για τους αστέρες νετρονίων και τη δοµή τους

Ανήκουν στη κατηγορία των συµπαγών αστέρων (compact stars), όπως οι λευ-
κοί νάνοι και οι µαύρες τρύπες (πιθανά). Είναι, ουσιαστικά, κατάλοιπα ϕω-
τεινών αστέρων. ΄Οπως προαναφέραµε, οι αστέρες νετρονίων είναι πυκνά αντι-
κείµενα µε τυπική µάζα 1.4 M� 2 που περιέχεται σε ακτίνα R της τάξης των
10-15 km. Σχετικά πρόσφατα µάλιστα, ανακαλύφθηκαν αστέρες νετρονίων µε
µάζες M = 1.908 ± 0.016M� [1], M = 2.01 ± 0.04M� [2], M = 2.14+0.10

−0.09M� [3]

1Η πυρηνική πυκνότητα κορεσµού είναι η πυκνότητα µάζας της πυρηνικής ύλης σ΄ ένα
ϐαρύ ατοµικό πυρήνα µε τιµή ρs = 2.8 · 1014 g · cm−3 ή εκφρασµένη σε ϐαρυονική πυκνότητα
ns = 0.16 fm−3.

2Είναι η µάζα του ΄Ηλιου που έχει την τιµή M� = 1.989 · 1033 g.
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και M = 2.27+0.17
−0.15M� [4] (για περισσότερες λεπτοµέρειες δείτε την [37]). Αυ-

τές οι τιµές µαζών είναι και οι µέγιστες που έχουν παρατηρηθεί για αστέρες
νετρονίων, ϐάζοντας έτσι περιορισµούς στη ΚΕ όπως ϑα δούµε και παρακάτω.
Επίσης, ως αστέρες, περιστρέφονται µε τη συχνότητά τους να κυµαίνεται από
µερικά Hz µέχρι περίπου 700 Hz (µε τη µέγιστη παρατηρούµενη να είναι στα
716 Hz για τον PSR J1748 − 2446). Αξιοποιώντας τα παραπάνω χαρακτηρι-
στικά µπορεί κανείς να υπολογίσει την τεράστια ϐαρυτική δυναµική ενέργεια
Egrav και την αντίστοιχη επιτάχυνση της ϐαρύτητάς τους g να είναι της τάξης

Egrav ∼ GM
2/R ∼ 0.2Mc2 g ∼ GM/R2 ∼ 2 · 1014cm · s−2, (1)

όπου G είναι η σταθερά της παγκόσµιας έλξης και c η ταχύτητα του ϕωτός. Ε-
πιπρόσθετα, µπορούµε να υπολογίσουµε τη µέση πυκνότητα µάζας τους, που
έχει τιµή 2-3 ϕορές αυτή της πυρηνικής πυκνότητας κορεσµού ρs, ενώ η κε-
ντρική τους πυκνότητα είναι ακόµα µεγαλύτερη (σχεδόν υπερδεκαπλάσια της
ρs). Είναι εµφανές από τα παραπάνω χαρακτηριστικά ότι οι αστέρες νετρονίων
έχουν ύλη υπερπυρηνικής πυκνότητας (supranuclear density).

΄Οπως µας πληροφορεί ο Lattimer στην [7], όταν πρωτοδηµιουργούνται η
ϑερµοκρασία στο εσωτερικό τους ξεπερνά τους 1012 K. Μέσω του µηχανισµού
ψύξης µε νετρίνα (neutrino cooling), όπου κυριάρχο ϱόλο έχουν η δηµιουργία
Ϲευγών και οι άµεσες αντιδράσεις τύπου URCA

n → p + e− + ν̄e, p → n + e+ + νe (2)

που λαµβάνουν χώρα λόγω του πεπερασµένου της ϑερµοκρασίας, ελαττώνο-
ντας έτσι τη ϑερµοκρασία κάτω από 1010 K και εκφυλίζοντας την ύλη. Υ-
πάρχουν αρκετά ανοιχτά ϑέµατα και σε αυτή την ενότητα αλλά δε ϑα µας
απασχολήσουν παραπέρα στην παρούσα δουλειά. Αξίζει µόνο να σηµειώσου-
µε ότι ακόµα και αν ο πυρήνας (για τη δοµή ϑα πούµε παρακάτω) ψύχεται
γρήγορα λόγω των αντιδράσεων τύπου URCA, η επιφάνεια του νεοδιαµορφω-
µένου αστέρα νετρονίων παραµένει αρκετά ϑερµή για 30-100 χρόνια (αυτός
είναι ο χρόνος ϑερµικής αποκατάστασης του ϕλοιού). Τελικά, η ϑερµοκρα-
σία στην επιφάνειά του, µετά από τις παραπάνω διαδικασίες, κατεβαίνει στους
106 K. Αποτέλεσµα αυτού είναι το ϕάσµα της ακτινοβολίας να ϐρίσκεται στην
περιοχή των ακτίνων Χ για αυτή τη ϑερµοκρασία.

Η ανακάλυψη των παλµιτών (pulsars) αποτέλεσε σηµαντικό σταθµό για
τη ϑεωρία των αστέρων νετρονίων, µιας και είναι η παρατηρησιακή ϐάση των
τελευταίων (όπως αναφέρεται χαρακτηριστικά στη ϐιβλιογραφία [5,6]), αν και
δεν είναι αποδεδειγµένο ακόµα ότι ταυτίζονται. Οι παλµίτες είναι σηµαντική
πηγή πληροφοριών για τις ιδιότητες των αστέρων νετρονίων. Υποθέτουµε για
αυτούς ότι είναι ισχυρά µαγνητισµένοι περιστρεφόµενοι αστέρες νετρονίων,
όπου ο άξονας περιστροφής και ο µαγνητικός τους άξονας έχουν µια γωνιακή
απόκλιση µε αποτέλεσµα να έχουν συµπεριφορά ανάλογη ενός ϕάρου κατά
την εκποµπή της ηλεκτροµαγνητικής ακτινοβολίας. Με ϐάση τους υπολογι-
σµούς τα έντονα µαγνητικά πεδία των παλµιτών είναι της τάξης των 1012 G.

2



Σχήµα 1: Μετρήσεις µαζών αστέρων νετρονίων από διπλά συστήµατα (Περισ-
σότερες λεπτοµέρειες στην [193].
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Οι πληροφορίες από τους παλµίτες µπορούν να ϐοηθήσουν στη µελέτη
ιδιοτήτων των αστέρων νετρονίων αλλά και περιορισµού της ΚΕ. Χαρακτηρι-
στικό παράδειγµα αποτελούν οι ανωµαλίες που εµφανίζουν κατά την περι-
στροφή τους (pulsar glitches), δηλαδή η συστηµατική διακοπή της κατά τα
άλλα κανονικής παλµικής τους δραστηριότητας. Παρά το γεγονός ότι είναι
άγνωστη η προέλευσή τους έχουµε ενδείξεις πως αποτελούν ολικά ϕαινόµε-
να (global phenomena) και ότι σχετίζονται µε µεταφορά στροφορµής προς το
ϕλοιό (crust) του αστέρα νετρονίων από την υπέρρευστη στην κανονική συ-
νιστώσα [7]. Χαρακτηριστική είναι η περίπτωση του παλµίτη Vela όπου η
γωνιακή ορµή που παρατηρήθηκε να έχει µεταφερθεί συνιστά τουλάχιστον το
1.4% της συνολικής του [8].

Η πλειονότητα των παρατηρήσεων που αφορούν τους αστέρες νετρονίων
προέρχονται από διπλά συστήµατα αστέρων, για παράδειγµα αστέρα νετρονίων
µε αστέρα νετρονίων που έχουν έρθει αρκετά κοντά ώστε λόγω ϐαρύτητας να
συνενωθούν σε κάτι καινούργιο (merger) (π.χ. µια µελανή οπή, αν οι αρχικές
τους µάζες είναι αρκετά µεγάλες). Χαρακτηριστικές περιπτώσεις µπορούµε να
δούµε στο Σχήµα 1., όπως παρατίθεται αυτό στην [9].

Στο σηµείο αυτό, και έχοντας ήδη παρουσιάσει κάποια ϐασικά χαρακτη-
ϱιστικά των αστέρων νετρονίων, ϑα δούµε παρακάτω ποια είναι η πιθανή εσω-
τερική δοµή ενός τέτοιου συµπαγούς αντικειµένου. Σύµφωνα µε την επικρα-
τούσα αντίληψη [5,7], ένας αστέρας νετρονίων χωρίζεται στην ατµόσφαιρα και
σε τέσσερις εσωτερικές περιοχές : τον εξωτερικό ϕλοιό [ή ϕάκελο (envelope)],
τον εσωτερικό ϕλοιό (ή ϕλοιό), τον εξωτερικό πυρήνα και τον εσωτερικό πυ-
ϱήνα. Αναπαράσταση αυτής της διαµέρισης ϐλέπουµε στο Σχήµα 2. (που
δανειστήκαµε από την [10]).

Παρά το γεγονός ότι η ατµόσφαιρα και ο εξωτερικός ϕλοιός έχουν αµελη-
τέα συνεισφορά στη συνολική µάζα του αστέρα, η µεν πρώτη παίζει σηµαντικό
ϱόλο στο ϕάσµα της αναδυόµενης ηλεκτροµαγνητικής ακτινοβολίας ενώ ο δε
δεύτερος σχετίζεται µε το µηχανισµό µεταφοράς και απελευθέρωσης ϑερµικής
ενέργειας από την επιφάνεια του αστέρα [7]. Η ατµόσφαιρα είναι ουσιαστικά
µια λεπτή στρώση πλάσµατος µε πάχος που κυµαίνεται ανάµεσα σε µερικές
δεκάδες εκατοστόµετρα για ένα ϑερµό αστέρα νετρονίων (µε επιφανειακή ϑερ-
µοκρασία της τάξης των 106 K) και σε µερικά mm για ψυχρό (µε αντίστοιχη
ϑερµοκρασία της τάξης των 105 K) [5]. Η ακτινοβολία που εκπέµπεται από την
ατµόσφαιρα παρέχει πληροφορίες για διάφορες παραµέτρους που σχετίζονται
µε την επιφάνεια (όπως τη χηµική της σύνθεση, την επιφανειακή ϐαρύτητα,
τη δυναµική του µαγνητικού πεδίου και άλλα) καθώς και για τις µάζες και
τις ακτίνες των υπό µελέτη αστέρων νετρονίων. Αντίστοιχα ο εξωτερικός ϕλοιός
ξεκινά από εκεί που σταµατά η ατµόσφαιρα και εκτείνεται για µερικές εκα-
τοντάδες µέτρα ώσπου να ϕτάσουµε σε µια περιοχή µε πυκνότητα περίπου
ρND 3. Στη περιοχή αυτή συναντάµε ιόντα ατόµων και ηλεκτρόνια, όπου η

3Η τιµή είναι περίπου ίση µε 4 · 1011 g · cm−3 και είναι το σηµείο εκείνο (το λεγόµενο
neutron drip) στο οποίο η ενέργεια που απαιτείται για να αφαιρεθεί ένα νετρόνιο από ένα
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Σχήµα 2: Αναπαράσταση του εσωτερικού ενός αστέρα νετρονίων και τα πιθανά
σενάρια για την κατάσταση της ύλης στον πυρήνα του.
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πίεση παρέχεται κυρίως από τα τελευταία. Σε ϐαθύτερες στρώσεις τα ιόντα
σχηµατίζουν ένα ισχυρά συζευγµένο σύστηµα Coulomb (υγρό ή στερεό), µε το
µεγαλύτερο µέρος του ϕακέλου να είναι στεροποιηµένο. Καθώς η ενέργεια
Fermi των ηλεκτρονίων αυξάνει µε αύξηση της πυκνότητας, οδηγούµαστε σε
περισσότερες αρπαγές � από τους πυρήνες µε αποτέλεσµα τον εµπλουτισµό
τους µε νετρόνια. Πάνω από την πυκνότητα ρND, στη ϐάση αυτής της περιοχής,
τα νετρόνια ξεφεύγουν από τους πυρήνες και τα ϐρίσκουµε να διαµορφώνουν
ένα αέριο ελεύθερων νετρονίων (για περισσότερα ϐλέπε [5]).

΄Οσον αφορά τον εσωτερικό ϕλοιό, αυτός έχει πάχος περίπου 1 km και
περιέχει κυρίως ηλεκτρόνια, ελεύθερα νετρόνια και πυρήνες πλούσιους σε νε-
τρόνια. Η πυκνότητα σε αυτή την περιοχή κυµαίνεται µεταξύ ρND και ∼ 0.5ρs.
Το εύρος των πυρήνων που συναντάµε εδώ εξαρτάται από την πυκνότητα,
η οποία αυξάνει όσο προχωράµε προς τα µέσα, µε αποτέλεσµα να ϕτάνου-
µε σε πυρήνες µε A ∼ 200 αλλά µε ποσοστό πρωτονίων (proton fraction)
x ∼ (0.1−0.2) κοντά στη διεπαφή ϕλοιού-πυρήνα (n ≈ ns/3) [7]. Ουσιαστικά
οι πυρήνες εξαφανίζονται στη περιοχή της διεπαφής και µέχρι εκείνη την τιµή
πυκνότητας υπάρχει µια συνεχής αλλάγη της µορφής των πυρήνων από 3−D
(meatballs), σε 2 − D κυλινδρικούς (spaghetti) και σε τελικό στάδιο, µετά
από αρκετά άλλα, σε µια οµοιόµορφη νουκλεονική ύλη (sauce). Τα προανα-
ϕερόµενα στάδια µετάβασης χαρακτηρίζονται στη ϐιβλιογραφία ως πυρηνική
πάστα (nuclear pasta). Η κατάσταση της ύλης µέσα στον εσωτερικό ϕλοιό
µπορεί να εµφανίζει υπέρρευστη συµπεριφορά.

Καθώς προχωράµε ϐαθύτερα, στον εξωτερικό πυρήνα η πίεση γίνεται ε-
ντονότερη µε αποτέλεσµα η πλειοψηφία των πρωτονίων να συνδυάζεται µε τα
ηλεκτρόνια προς δηµιουργία νετρονίων. Σε αυτή την περιοχή (που κυµαίνεται
περίπου σε ένα εύρος πυκνοτήτων 0.5ρs ≤ ρ ≤ 2ρs) µπορούµε να ϐρούµε
επίσης πρωτόνια, ηλεκτρόνια και µιόνια αναµεµιγµένα µε τα νετρόνια [5]. Τα
µεν νετρόνια µπορεί να ϐρίσκονται σε µια υπέρρευστη κατάσταση ενώ τα δε
πρωτόνια να εµφανίζουν υπεραγώγιµη συµπεριφορά [7].

΄Υστερα από αρκετά χιλιόµετρα πάχους του εξωτερικού πυρήνα ϕτάνουµε
στο λεγόµενο εσωτερικό πυρήνα, όπου η πυκνότητα τώρα ξεπερνά την τιµή 2ρs
ενώ στο κέντρο µπορεί να ϕτάνει µέχρι και πάνω από 10ρs. Λόγω έλλειψης
δεδοµένων, η περιοχή αυτή παραµένει ένα µυστήριο. ΄Ετσι, είναι ξεκάθαρο
πως η περιγραφή µας εδώ εξαρτάται ισχυρά από το µοντέλο που επιλέγουµε.
΄Εχουν προταθεί αρκετά σενάρια για τη συµπεριφορά της ύλης σε αυτή την
περιοχή. Κάποια από τα κυρίαρχα σενάρια είναι τα ακόλουθα:

• Πλάσµα από κουάρκ και γλοιόνια (quark − gluon plasma). Αναφε-
ϱόµαστε σε κουάρκ και γλοιόνια που κινούνται ελεύθερα.

• Υπερόνια (hyperons). Οι υψηλές ενέργειες ϑα µπορούσαν να οδη-
γήσουν στη δηµιουργία ϐαρυονίων µε τουλάχιστον ένα παράξενο κουάρκ

σύνολο εκφυλισµένων ϕερµιονίων είναι µηδέν. Την ενέργεια αυτή χαρακτηρίζει το χηµικό
δυναµικό των νετρονίων (µn).
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(strange quark).

• Συµπυκνώµατα Bose − Einstein. Μεσόνια (πιόνια ή καόνια) που σχη-
µατίζουν ένα ενιαίο κβαντοµηχανικό σύστηµα.

Φυσικά δε ϑα µπορούσε να είναι απίθανη ακόµα και η µίξη των προαναφε-
ϱόµενων ϕάσεων της πυκνής ύλης που ϐρίσκουµε στο εσωτερικό ενός αστέρα
νετρονίων. Κάθε µια από τις παραπάνω περιπτώσεις επιδρά διαφορετικά στις
µακροσκοπικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων. Τέλος, αξίζει να αναφέρουµε
ότι υπάρχουν και σενάρια για µια υποθετική κλάση συµπαγών αστέρων, αυτή
των παράξενων αστέρων (strange stars), όπου αποτελούνται, κατά κύριο λόγο,
από παράξενα κουάρκ.

Η µαθηµατική περιγραφή τους

Αφού οι αστέρες νετρονίων αποτελούν σχετικιστικά αντικείµενα, όπως παρου-
σιάσαµε στην προηγούµενη ενότητα, έτσι και η περιγραφή των διαδικασιών
που τους διέπουν δε ϑα µπορούσε να γίνεται παρά µόνο µέσα από τις εξι-
σώσεις Einstein της ΓΘΣ. Αυτές συνδέουν τη γεωµετρία του χωροχρόνου µε
τις ιδιότητες του αστέρα νετρονίων που ϑέλουµε να περιγράψουµε και είναι οι
εξής :

Rik −
1
2
gikR =

8πG
c4 Tik , (3)

όπου Rik είναι ο τανυστής καµπυλότητας Ricci µε R = Rii τη ϐαθµωτή καµπυ-
λότητα και Tik ο τανυστής ενέργειας-ορµής. Το πρώτο µέλος της (3) αποτελεί
τον λεγόµενο τανυστή Einstein και συµβολίζεται µε Gik. Το πρώτο πράγµα που
χρειαζόµαστε για να εξάγουµε τις εξισώσεις της αστρικής δοµής ενός αστέρα
νετρονίων είναι η µετρική. Θεωρούµε ότι ο αστέρας νετρονίων είναι στατικός
και σφαιρικά συµµετρικός. Συνεπώς η αντίστοιχη µετρική του χωροχρόνου
έχει τη µορφή:

ds2 = e2Φ(r)c2dt2 − e2χ(r)dr2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2), (4)

και είναι εκφρασµένη σε σφαιρικές συντεταγµένες µε τις Φ(r) και χ(r) να
είναι οι µετρικές συναρτήσεις (για επίπεδο χωρόχρονο ισχύει Φ(r) = χ(r) =

0). Συνδυάζοντας τις (3) και (4) καταλήγουµε στις λεγόµενες εξισώσεις TOV
(Tolman − Oppenheimer − Volkoff ) της υδροστατικής ισορροπίας [12,13]:

dP(r)
dr

= −
Gρ(r)M(r)

r2

(
1 +

P(r)
ρ(r)c2

) (
1 +

4πP(r)r3

M(r)c2

) (
1 −

2GM(r)
c2r

)−1

, (5)

dM(r)
dr

= 4πr2ρ(r), (6)

dΦ(r)
dr

= −
1

ρ(r)c2
dP(r)
dr

(
1 +

P(r)
ρ(r)c2

)−1

. (7)
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Προκύπτει, λοιπόν, ένα σύστηµα τριών εξισώσεων για τις τέσσερις άγνω-
στες συναρτήσεις P(r), ρ(r), M(r) και Φ(r). Τόσο από µαθηµατικής όσο και
από ϕυσικής απόψεως, είναι απαραίτητη η γνώση της λεγόµενης καταστατικής
εξίσωσης P = P(ρ) για την επίλυση του παραπάνω συστήµατος. Η κατασκευ-
ή της είναι και το ϐασικό ϑέµα γύρω από τους αστέρες νετρονίων. Για να
το πετύχουµε αυτό και να έχουµε κάποια απτά αποτελέσµατα ϑα πρέπει να
γίνουν κάποιες υποθέσεις για την ύλη στο εσωτερικό ενός αστέρα νετρονίων
και να ικανοποιούνται κάποια κριτήρια. Πριν προχωρήσουµε παρακάτω να α-
ναφέρουµε στο σηµείο αυτό πως υπάρχουν µόνο 3 αναλυτικές λύσεις [14] των
εξισώσεων Einstein που πληρούν τα κριτήρια από άποψη ϕυσικής αλλά αυτές
χρησιµοποιούνται για τη µελέτη της συµπεριφοράς µη αναλυτικών λύσεων.

Για την κατασκευή της καταστατικής εξίσωσης

Παρά το γεγονός ότι µελετάµε ένα αντικείµενο που άπτεται του τοµέα της
Αστροφυσικής, για να µπορέσουµε να κατασκευάσουµε την ΚΕ της ύλης ενός
αστέρα νετρονίων αξιοποιούµε µοντέλα της Πυρηνικής Φυσικής, όπως και στην
παρούσα διατριβή (ϐλέπε περισσότερα στο Παράρτηµα Α΄). Τα µοντέλα αυτά
αναπαράγουν ιδιότητες της πυρηνικής ύλης, η οποία ϕαίνεται να έχει κάποιες
οµοιότητες αλλά και διαφορές µε αυτή των αστέρων νετρονίων [6].

Συνοπτικά, µπορούµε να πούµε ότι στις οµοιότητες συµπεριλαµβάνονται,
πρώτον, το γεγονός ότι όσον αφορά τη σύνθεσή τους αποτελούνται από ϐα-
ϱυόνια και δεύτερον, ότι οι πυκνότητες είναι παρόµοιες ως προς την τάξη
µεγέθους. Μια σηµαντική διαφορά έχει να κάνει µε τη δυνάµη που συγκρατεί
τους πυρήνες και αυτή είναι η ισχυρή πυρηνική ενώ στους αστέρες νετρονίων
είναι η ϐαρυτική. Αν αυτό το συνδυάσουµε µε το N ≈ Z για τους περισ-
σότερους πυρήνες τότε ϐγαίνει το συµπέρασµα ότι η πυρηνική ύλη έχει µια
συµµετρική συµπεριφορά ως προς το ισοσπίν. Εν αντιθέσει, σε έναν αστέρα
νετρονίων πλειοψηφούν τα νετρόνια έναντι των πρωτονίων. Επίσης, αν και
δεν είναι πολλά τα ϕορτία των τελευταίων εξουδετερώνονται από λεπτόνια ή
αρνητικά ϕορτισµένα υπερόνια για λόγους ηλεκτρικής ουδετερότητας. Απο-
τέλεσµα αυτού είναι να εµφανίζεται στους αστέρες νετρονίων µια ασύµµετρη
συµπεριφορά ως προς τη συµµετρία του ισοσπίν. Μια επιπρόσθετη διαφορά
έχει να κάνει µε τους ϐαθµούς παραξενιάς (strangeness) που εµφανίζονται,
σχεδόν σίγουρα, στις αντιδράσεις εντός ενός αστέρα νετρονίων σε αντίθεση
µε τις πυρηνικές που συνολικά υφίσταται µηδενική η εµφάνισή τους (στην
παρούσα δουλειά αποφύγαµε ϐέβαια τη ϑεώρηση υπερονίων για λόγους που
σχολιάζονται σε επόµενη ενότητα).

Συνεπώς, τα πυρηνικά µας µοντέλα ϑα πρέπει να µπορούν να αναπα-
ϱάγουν την παραπάνω συµπεριφορά, ϱυθµίζοντας κατάλληλα τις παραµέτρους
τους στην κάθε περίπτωση ώστε (α) να περιγράφουν τη συµµετρική πυρηνι-
κή ύλη (κάτι που κάνουν ήδη) και (ϐ) να επεκτείνουν την περιγραφή για την
ύλη των αστέρων νετρονίων µε συµπλήρωση λεπτονίων ϐάσει των περιορισµών
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της ουδετερότητας ϕορτίου και της γενικευµένης ϐ-ισορροπίας 4 χωρίς τη δια-
τήρηση των ϐαθµών παραξενιάς. Περισσότερες λεπτοµέρειες µπορεί να ϐρει
κανείς στην [6].

Οι γνώσεις µας για τη συµπεριφορά της πυρηνικής ύλης ϕτάνουν µέχρι την
πυκνότητα κορεσµού των πυρήνων, πιο πάνω όποιες προβλέψεις κάνουµε ο-
ϕείλονται στο εκάστοτε µοντέλο που χρησιµοποιούµε. Παρόλα αυτά υπάρχουν
κάποιες ϐασικές υποθέσεις που µπορούµε να κάνουµε ώστε να ϕτιάξουµε την
ΚΕ [15,16].

1. Αφού το εσωτερικό ενός αστέρα νετρονίων περιέχει ύλη στη ϑεµελιώδη
της ενεργειακή κατάσταση (µηδενική ϑερµοκρασία), µπορούµε να υ-
ποθέσουµε ότι έχει συµπεριφορά ιδανικού ϱευστού και περιγράφεται
από µια µονοπαραµετρική ΚΕ που συνδέει την πίεση P µε την πυκνότη-
τα ρ. Αυτό σηµαίνει ότι η ύλη δεν εµφανίζει τάσεις διάτµησης (shear
stresses) και η πίεση είναι ισότροπη (αυτά εκφράζονται µέσω του τανυ-
στή ενέργειας-ορµής).

2. Από τα µέχρι τώρα στοιχεία, λόγω της αποκλειστικά ελκτικής συµπερι-
ϕοράς της ϐαρύτητας απαιτείται για την πυκνότητα µάζας να ισχύει :

ρ ≥ 0. (8)

3. Θεωρώντας ότι η ύλη είναι µικροσκοπικά ευσταθής εξασφαλίζουµε τοπι-
κά να υπάρχει κατάσταση ισορροπίας σε περίπτωση εµφάνισης κάποιας
διαταραχής, π.χ. συστολή. Η µικροσκοπική σταθερότητα, γνωστή και
ως αρχή του Le Chatelier, εκφράζεται µαθηµατικά στην περίπτωσή µας
µε τον ακόλουθο τρόπο:

dP

dρ
≥ 0. (9)

Επιπρόσθετα, γνωρίζουµε πως για χαµηλές πυκνότητες η πίεση είναι
ϑετική. Αν αυτό συνδυαστεί µε την παραπάνω σχέση τότε ϐγαίνει σαν
συµπέρασµα ότι παντού έχουµε:

P ≥ 0. (10)

4. Η ΚΕ κάτω από µια κρίσιµη τιµή πυκνότητας (fiducial density) είναι γνω-
στή συνάρτηση P = P(ρ) που ικανοποιεί τις παραπάνω προϋποθέσεις.

5. Από ϕυσικής άποψης ϑα πρέπει να ικανοποιούνται και οι εξής συνορια-
κές συνθήκες, έτσι ώστε η λύση των (5)-(7) να περιγράφει έναν αστέρα

P(r = 0) = Pc P(r ≥ R) = 0, (11)
4Η γενικευµένη ϐ-ισορροπία αναφέρεται στην ισορροπία ανάµεσα σε όλες τις αντιδράσεις

που οδηγούν στη µετατροπή ϐαρυονίων από ασθενείς ή ισχυρές αλληλεπιδράσεις µε αποτέλε-
σµα να ϐρεθούν στη χαµηλότερη ενεργειακή στάθµη που είναι συµβατή µε τους σχετικούς
νόµους διατήρησης (για τους αστέρες η ουδετερότητα ϕορτίου).
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όπου Pc είναι η πίεση στο κέντρο του αστέρα και R η ακτίνα του. Προ-
ϕανώς ϑα πρέπει να ισχύει M(r = 0) = 0. Από την (6) προκύπτει
M ≡ M(r ≥ R), όπου η τελευταία ϑα είναι η ϐαρυτική µάζα του αστέρα.

Από τις υποθέσεις που παραθέσαµε µπορούµε να ϐγάλουµε και άλλα ση-
µαντικά συµπεράσµατα. Για παράδειγµα, αν τις συνδυάσουµε όλες προκύπτει
ότι η πίεση είναι µια µονότονα ϕθίνουσα συνάρτηση της απόστασης r από το
κέντρο του αστέρα προς τα έξω, δηλαδή dP/dr < 0. ΄Ιδια συµπεριφορά εµφα-
νίζει και η πυκνότητα οπότε έχουµε dρ/dr < 0.

Από τη στιγµή που γνωρίζουµε τη συµπεριφορά της πυρηνικής ύλης στο
σηµείο κορεσµού, τα πυρηνικά µοντέλα που χρησιµοποιούµε οφείλουν να
αναπαράγουν αυτές τις ϐασικές ιδιότητες. Τις ιδιότητες αυτές µπορούµε να
εξάγουµε µέσω της εξιδανικευµένης έννοιας της άπειρης συµµετρικής πυρηνι-
κής ύλης. Οι ιδιότητες της τελευταίας σχετίζονται µε αυτές των πεπερασµένων
πυρήνων. Από πειράµατα σε πυρήνες έχει ανακαλυφθεί ότι, για την πυκνότη-
τα κορεσµού, η ενέργεια σύνδεσης ανά νουκλεόνιο έχει την τιµή

Eb(ns) ≈ −16 MeV, (12)

ενώ η ενέργεια συµµετρίας κυµαίνεται γύρω από το εύρος τιµών

Esym(ns) ≈ 25 − 35 MeV. (13)

Επιπρόσθετα, µε τη ϐοήθεια του προτύπου αερίου Fermi µπορούµε να υπο-
λογίσουµε την αντίστοιχη ορµή Fermi ως προς την πυκνότητα της άπειρης
πυρηνικής ύλης

k0
F =

(
3π2

2
ns

)1/3

≈ 1.33 fm−1. (14)

Τέλος, ένα µέγεθος που αντανακλά τη δυσκολία της πυρηνικής ύλης στις
διακυµάνσεις της πυκνότητας είναι αυτό της συµπιεστότητας ή αλλίως του
µέτρου συµπίεσης που πρέπει να έχει τιµή ίση µε

K ≈ 200 − 300 MeV. (15)

Τα προαναφερθέντα µεγέθη έχουν στον ένα ή τον άλλο ϐαθµό συνεισφορά κατά
τον υπολογισµό της µάζας των πυρήνων. Κατά συνέπεια, ϑα συνεισφέρουν και
στον υπολογισµό της µέγιστης µάζας των αστέρων νετρονίων µέσα από την ΚΕ
των τελευταίων.

Συνοψίζοντας, µπορούµε να πούµε ότι γνωρίζουµε την ΚΕ για τιµές πυ-
κνότητας µέχρι και αυτή της πυρηνικής πυκνότητας κορεσµού ρs. Για τιµές
µεγαλύτερες της ρs υποθέτουµε πως οι προαναφερθείσες υποθέσεις πληρο-
ύνται από την ΚΕ ως οι ελάχιστοι περιορισµοί που µπορούν να εισαχθούν.
Σκοπός µας όµως είναι να µελετήσουµε επιπρόσθετους περιορισµούς που ϑα
ϐοηθήσουν στην κατασκευή της καταστατικής εξίσωσης των αστέρων νετρονίων
και στη γνώση µας για τη συµπεριφορά της υπέρπυκνης πυρηνικής ύλης. Με
ϐάση τα παραπάνω αξιοποιούνται τα πυρηνικά µοντέλα που παρατίθενται στο
Παράρτηµα Α΄, µε κατάλληλη ϱύθµιση των παραµέτρων τους κάθε ϕορά.
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Κεφάλαιο 1

ΠΕΡΙΟΡΙΣΜΟΙ ΣΤΗΝ
ΚΑΤΑΣΤΑΤΙΚΗ ΕΞΙΣΩΣΗ ΤΩΝ
ΑΣΤΕΡΩΝ ΝΕΤΡΟΝΙΩΝ

Οι ϐασικές υποθέσεις, που παρουσιάστηκαν στο προηγούµενο κεφάλαιο, είναι
η αρχή για την κατασκευή της καταστατικής εξίσωσης των αστέρων νετρονίων.
Ακόµα και αυτές όµως δεν είναι αρκετές για τον καθορισµό ιδιοτήτων των α-
στέρων νετρονίων, ιδιαίτερα των µέγιστων δυνατών τιµών όπως για παράδειγµα
η µέγιστη µάζα τους που προκύπτει από τη ΓΘΣ και είναι ένα από τα κύρια
ερωτήµατα που έχουµε για αυτά τα συµπαγή αντικείµενα. Σε αυτό το Κε-
ϕάλαιο ϑα σχολιάσουµε τους περιορισµούς που προσπαθούµε να εισάγουµε
και τη γενικότερη µεθοδολογία που ακολουθήσαµε στη παρούσα διατριβή.

1.1 Γενικοί περιορισµοί

Κατά κάποιο τρόπο στο προηγούµενο Κεφάλαιο έχουµε ήδη αναφερθεί σε µια
πληθώρα περιορισµών για να µπορέσουµε να κατασκευάσουµε την ΚΕ των
αστέρων νετρονίων. Από τη συµπεριφορά που πρέπει να έχει γύρω από τη
πυκνότητα κορεσµού ns (ιδιότητες συµµετρικής πυρηνικής ύλης) µέχρι τις
ϐασικές υποθέσεις για υψηλότερες πυκνότητες (π.χ. η αρχή του Le Chatelier
και η υπόθεση για µονοπαραµετρική ΚΕ). Προφανώς, τα όποια συµπεράσµα-
τα για τάξεις µεγέθους υψηλότερες πυκνότητες ϑα είναι εξαρτηµένα από τα
πρότυπα που χρησιµοποιούµε. Η ίδια η ΓΘΣ εισάγει σαν άµεση συνέπειά της
την ύπαρξη µιας µέγιστης τιµής για τη µάζα που µπορεί να έχει ένας αστέρας
νετρονίων, πάνω από την οποία δε µπορεί να επιτευχθεί υδροστατική ισορρο-
πία. Η διατήρηση του ηλεκτρικού ϕορτίου αλλά και του ϐαρυονικού αριθµού
για το σύνολο του αστέρα είναι κάποιοι ακόµα. Ας µη ξεχνάµε πως έχουµε
να κάνουµε µε ϕερµιόνια οπότε ισχύει στο ακέραιο η απαγορευτική αρχή του
Pauli. Η γενικευµένη ϐ-ισορροπία αλλά και η ισορροπία ϕάσεων µέσα στον
αστέρα νετρονίων πρέπει να ληφθούν υπόψη. ΄Ολα αυτά είναι κάποια από τα
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ϐασικά που ϑα καθορίσουν τι γίνεται στο εσωτερικό ενός αστέρα νετρονίων.
Φυσικά, πολύ σηµαντική συνεισφορά έχουν οι ίδιες οι παρατηρήσεις γύρω α-
πό τις ιδιότητες των αστέρων νετρονίων όπου αποτελούν οι ίδιες περιορισµούς
και µπορούν να επιβεβαιώσουν ή να καταρρίψουν µια ϑεωρία.

1.2 Το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου και οι επι-
δράσεις του

Οι µετρήσεις µαζών αστέρων νετρονίων έχουν εισάγει ισχυρούς περιορισµούς
στην αδρονική ΚΕ της υπέρπυκνης πυρηνικής ύλης (δείτε επίσης τις αναφορές
για την κατανοµή των µαζών τους [17, 18] µε χαρακτηριστικά παραδείγµατα
να έχουν ήδη αναφερθεί στο προηγούµενο Κεφάλαιο). Από τη ϑεωρία, είναι
ευρέως γνωστό ότι η µέγιστη µάζα Mmax ενός αστέρα νετρονίων εξαρτάται α-
πό την ΚΕ της ϐ-ευσταθούς πυρηνικής ύλης [5, 6, 19, 20]. Από αντιδράσεις
σε ϐαρείς πυρήνες γνωρίζουµε σε σηµαντικό ϐαθµό την ΚΕ αλλά για πυ-
κνότητες που δε ξεπερνούν τις τιµές 2ns ή 3ns. Συνεπώς οι αστροφυσικές
παρατηρήσεις είναι κρίσιµες για την κατανόηση της συµπεριφοράς της υπέρ-
πυκνης πυρηνικής ύλης που υποτίθεται ότι υπάρχει στο πυρήνα των αστέρων
νετρονίων. Παρά τις εκτεταµένες έρευνες, η Mmax παραµένει άγνωστη µέχρι
σήµερα [11,15,21–24,26–31].

Οι Oppenheimer και Volkoff (1939) ήταν οι πρώτοι που πρότειναν ότι η
µάζα ενός αστέρα νετρονίων που ϐρίσκεται σε ευστάθεια γίνεται µέγιστη για
την πιο stiff ΚΕ που είναι συµβατή µε τους ϑεµελιώδεις ϕυσικούς περιορι-
σµούς. Απόδειξη αυτής της πρότασης παρείχαν οι Rhoades και Ruffini [15],
αξιοποιώντας µια τεχνική µεταβολών για να ϐρουν το ϐέλτιστο όριο της τιµής
της Mmax σε µη περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων. Πολλοί προσέγγισαν το
πρόβληµα µε παρόµοιο τρόπο (ϐλέπε [16] και τις σχετικές αναφορές).

Τα συστήµατα πολλών σωµάτων µε ισχυρές αλληλεπιδράσεις µεταξύ τους
είναι ο κύριος µηχανισµός για τη ϑεωρητική κατασκευή της καταστατικής ε-
ξίσωσης. Κύρια υπόθεση είναι ότι η ταχύτητα του ήχου στην ΚΕ δε µπορεί να
ξεπεράσει την ταχύτητα του ϕωτός λόγω της αρχής της αιτιότητας. Το ερώτηµα
που προκύπτει όµως είναι αν αυτό αποτελεί το άνω όριο στην τιµή της ταχύτητας
του ήχου στη πυκνή πυρηνική ύλη. ΄Εχει τονιστεί ήδη από τον Hartle [16],
ότι αυτός ο περιορισµός δεν είναι αρκετός. Μάλιστα, ο Weinberg [20] έδει-
ξε ότι η ταχύτητα του ήχου έχει τιµή πολύ µικρότερη από αυτή του ϕωτός
στη περίπτωση ενός κρύου µη σχετικιστικού ϱευστού και παρά το γεγονός
ότι αυξάνει µε τη ϑερµοκρασία, δε ξεπερνά την τιµή c/

√
3 στις πολύ υψη-

λές ϑερµοκρασίες. Μάλιστα ϕαίνεται πως το συγκεκριµένο αποτέλεσµα δεν
επηρεάζεται αν συµπεριλάβουµε και τις ηλεκτροµαγνητικές δυνάµεις. Επι-
πρόσθετα, ο Lattimer [32] χαρακτήρισε το όριο αιτιότητας ακραίο λόγω της
ασυµπτωτικής συµπεριφοράς της υψηλά συµπιεσµένης αδρονικής ύλης που
µπορεί να µετατραπεί σε ύλη ελεύθερων κουάρκ όπου η ταχύτητα του ήχου ε-
ίναι vs = c/

√
3. Την υποστήριξη του ορίου c/

√
3 σε µη σχετικιστικές και/ή σε
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ϑεωρίες που χρησιµοποιούν ασθενείς αλληλεπιδράσεις παρείχαν οι Bedaque
και Steiner [33]. Με το άνω όριο να εκφυλίζεται µόνο σε σύµµορφες ϑεωρίες
(conformal theories). Τέλος, αξίζει να αναφέρουµε µια προηγούµενη ανάλυ-
ση του Olson [34] όπου χρησιµοποίησε µια ϕαινοµενολογική προσέγγιση στα
πλαίσια της κινητικής ϑεωρίας µε απώτερο σκοπό τον καθορισµό της µέγι-
στης µάζας ενός αστέρα νετρονίων. Σε αυτή τη προσέγγιση το άνω όριο της
ταχύτητας του ήχου ϕαίνεται να είναι µικρότερο από την ταχύτητα του ϕωτός.

Η επιπρόσθετη συνεισφορά µας σε αυτή τη µελέτη γίνεται µέσω της χρήσης
µιας κλάσης καταστατικών εξισώσεων που έχουν αξιοποιηθεί ευρέως στη ϐι-
ϐλιογραφία µε σκοπό τη σύγκριση αποτελεσµάτων µεταξύ τους και για τα
διάφορα σενάρια του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου. Ταυτόχρονα, συ-
γκρίνουµε τα αποτελέσµατα µε τις µέχρι τώρα παρατηρούµενες µάζες αστέρων
νετρονίων.

Πιο συγκεκριµένα, η αδιαβατική ταχύτητα του ήχου ορίζεται ως [119]

vs
c

=

√(
∂P

∂E

)
S

, (1.1)

όπου S είναι η εντροπία ανά ϐαρυόνιο. ΄Οσον αφορά τα άνω όρια της ταχύτητας
του ήχου ϑεωρούµε τις εξής περιπτώσεις :

1.
vs
c
≤ 1, το όριο αιτιότητας που προκύπτει από την ειδική σχετικότητα

( [16] και σχετικές αναφορές).

2.
vs
c
≤

1
√

3
, από τη κβαντική χρωµοδυναµική (QCD) και άλλες ϑεωρίες

( [33] και σχετικές αναφορές).

3.
vs
c
≤

(
E − P/3
P + E

)1/2

, από τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία ( [34] και σχε-

τικές αναφορές).

Εδώ να πούµε πως το τελευταίο όριο εισάγεται µε αυτοσυνεπές τρόπο από την
αντίστοιχη ϑεωρία και όχι τεχνητά.

Στο σηµείο αυτό αξίζει να αναφερθούµε στο χαρακτηρισµό stiffness της
καταστατικής εξίσωσης. Με τον όρο αυτό εννοούµε τη µεταβολή της πίεσης
P ως προς τη πυκνότητα n (ή τη πυκνότητα ενέργειας E) και πόσο απότοµα
προσεγγίζει τη µέγιστη τιµή της. ΄Οσο πιο stiff η ΚΕ, τόσο πιο απότοµη η
µεταβολή. Γραφικά αυτό σχετίζεται µε την κλίση της εφαπτοµένης σε ένα
σηµείο της καµπύλης. Συνεπώς ο εν λόγω χαρακτηρισµός συνδέεται µε την
παράγωγο dP/dE ή dP/dn. Σε αυτό το σηµείο ϕαίνεται ξεκάθαρα η σύνδεση
µε την ταχύτητα του ήχου. Στο Κεφάλαιο 2 χρησιµοποιούµε µια ΚΕ για το
ϕλοιό που επεκτείνεται σε υψηλότερες πυκνότητες (µετά από µια τιµή) µε µια
ΚΕ που προκύπτει από ένα πυρηνικό πρότυπο. Μετά από µια κρίσιµη τιµή
της πυκνότητας χρησιµοποιούµε µια παραµετροποίηση σταθερής ταχύτητας
ήχου, όπου και επιλέγουµε ένα από τα προαναφερθέντα άνω όρια.
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Επεκτείνουµε τη µελέτη µας, όµως, και γύρω από την ανάλυση της πα-
λιρροϊκής πολωσιµότητας (tidal polarizability ή tidal deformability), την ο-
ποία µπορεί να εκτιµήσει κανείς πειραµατικά. Τα ϑεωρητικά αποτελέσµατα
για τη παλιρροϊκή πολωσιµότητα συζητούνται και αναλύονται στο Κεφάλαιο
2 σε σύγκριση µε τις παρατηρήσεις των τηλεσκοπίων Advanced LIGO και
Einstein. Η ακριβής µέτρηση της πολωσιµότητας (td) λ για έναν αστέρα νε-
τρονίων µεγάλης µάζας µπορεί να χρησιµοποιηθεί για τη καλύτερη κατανόηση
της stiffness της ΚΕ σε υψηλές πυκνότητες καθώς και για το όριο της ταχύτη-
τας του ήχου στη συµπιεσµένη ύλη.

Οι παρατηρήσεις ϐαρυτικών κυµάτων από διπλά συστήµατα αστέρων νε-
τρονίων αποτελούν τις πιο σηµαντικές πηγές για ανιχνευτές εδάφους ϐαρυτι-
κών κυµάτων [35,36,38–42]. Οι µάζες των αστέρων του συστήµατος µπορούν
να καθοριστούν µε κάποια ακρίβεια, ειδικά αν οι τελευταίοι περιστρέφονται
αργά, κατά το πρώιµο στάδιο της εξέλιξής του. Οι Flanagan και Hinderer [35]
έχουν υποδείξει ότι παλιρροϊκές επιδράσεις είναι δυνητικά µετρήσιµες κατά το
πρώιµο κοµµάτι της εξέλιξης όταν η κυµατοµορφή είναι σχετικά καθαρή. Τα
παλιρροϊκά πεδία προκαλούν τετραπολικές ϱοπές στους αστέρες νετρονίων. Η
ανταπόκριση του αστέρα νετρονίων περιγράφεται από τον αδιάστατο αριθµό
Love k2, ο οποίος εξαρτάται από τη δοµή του αστέρα και άρα κατά συνέπεια
από τη µάζα και τη ΚΕ της πυρηνικής ύλης. Ο παλιρροϊκός αριθµός Love
k2 προκύπτει από το λόγο της προκαλούµενης τετραπολικής ϱοπής Qij µε το
εφαρµοζόµενο παλιρροϊκό πεδίο Eij:

Qij = −k2
2R5

3G
Eij ≡ λEij, (1.2)

όπου R είναι η ακτίνα του αστέρα νετρονίων και λ = 2R5k2/3G είναι η πολω-
σιµότητα. Ο παλιρροϊκός αριθµός Love k2 δίνεται από τη σχέση [35,36]

k2 =
8�5

5
(1 − 2�)2 [2 − yR + (yR − 1)2�]

×

[
2� (6 − 3yR + 3�(5yR − 8))

+4�3
(
13 − 11yR + �(3yR − 2) + 2�2(1 + yR)

)
+ 3 (1 − 2�)2 [2 − yR + 2�(yR − 1)] ln (1 − 2�)

]−1
, (1.3)

όπου � = GM/Rc2 η παράµετρος συµπαγότητας (compactness parameter).
Ο παλιρροϊκός αριθµός Love k2 εξαρτάται από τη παράµετρο συµπαγότητας
� και τη ποσότητα yR. Η yR προσδιορίζεται από τη λύση της ακόλουθης
διαφορικής εξίσωσης ως προς y:

r
dy(r)
dr

+ y2(r) + y(r)F (r) + r2Q(r) = 0, y(0) = 2, yR ≡ y(R) (1.4)

µε F (r) και Q(r) να είναι συναρτήσεις των E(r), P(r) και M(r), όπως ϕαίνεται
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και από τις παρακάτω σχέσεις [39,40]

F (r) =

[
1 −

4πr2G

c4 (E(r) − P(r))
] (

1 −
2M(r)G
rc2

)−1

, (1.5)

και

r2Q(r) =
4πr2G

c4

[
5E(r) + 9P(r) +

E(r) + P(r)
∂P(r)/∂E(r)

] (
1 −

2M(r)G
rc2

)−1

−6
(
1 −

2M(r)G
rc2

)−1

−
4M2(r)G2

r2c4

(
1 +

4πr3P(r)
M(r)c2

)2 (
1 −

2M(r)G
rc2

)−2

. (1.6)

Η εξίσωση (1.4) πρέπει να λυθεί µαζί µε τις εξισώσεις TOV χρησιµοποιώντας τις
συνοριακές συνθήκες y(0) = 2, P(0) = Pc και M(0) = 0. Η λύση των εξισώσεων
TOV µας παρέχει τη µάζα M και την ακτίνα R του αστέρα νετρονίων, ενώ η
αντίστοιχη λύση της (1.4) µας δίνει την τιµή της yR = y(R). Αυτή µαζί µε τη
ποσότητα � είναι τα ϐασικά συστατικά του k2 [ϐλέπε (1.3)].

Επιπρόσθετα, οι συνδυασµένες παλιρροϊκές επιδράσεις των δύο αστέρων
νετρονίων σε κυκλικές τροχιές δίνονται από ένα σταθµισµένο µέσο όρο των
τετραπολικών επιδράσεων [35,39],

λ̃ =
1
26

[
m1 + 12m2

m1
λ1 +

m2 + 12m1

m2
λ2

]
, (1.7)

όπου λ1 = λ1(m1) και λ2 = λ2(m2) είναι οι πολωσιµότητες των δύο αστέρων
νετρονίων και M = m1 + m2 η συνολική τους µάζα. Ο λόγος συµµετρικής
µάζας (symmetric mass ratio) ορίζεται ως h = m1m2/M2. Η εξάρτηση του
λ από τη µάζα m µπορεί να υπολογιστεί για ξεχωριστούς αστέρες νετρονίων.
΄Οµως, όπως σηµειώνεται και στην αναφορά [39], η καθολικότητα της ΚΕ του
αστέρα νετρονίων επιτρέπει τη πρόβλεψη της συνεισφοράς της παλιρροϊκής
ϕάσης (tidal phase contribution) για ένα δοθέν διπλό σύστηµα από κάθε ΚΕ.
Σε αυτή τη περίπτωση ο σταθµισµένος µέσος όρος λ̃ (weighted polarizability)
συνήθως σχεδιάζεται ως µια συνάρτηση της µάζαςM = (m1m2)3/5/M1/5 (chirp
mass) για διάφορες τιµές του λόγου h.

1.3 Το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου στους τάχι-
στα περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων

Η τιµή της ταχύτητας του ήχου παραµένει ένα ανοιχτό πρόβληµα, όπως είδα-
µε, µε τις επιδράσεις της πάνω σε ιδιότητες των αστέρων νετρονίων να έχουν
µελετηθεί εκτενώς [6,11,15,43–56]. ΄Οµως, η πλειονότητα αυτών των µελετών
επικεντρώνεται σε στατικούς ή αργά περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων. Η
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ταχεία περιστροφή τους (λόγω της πολύ µεγάλης συµπαγότητάς τους) δικαιο-
λογεί τις υψηλές συχνότητες περιστροφής και ταχύτητες µαζών στην επιφάνειά
τους που προσεγγίζουν την ταχύτητα του ϕωτός [57,58]. Σε κάθε περίπτωση,
είναι ευρέως γνωστό ότι η µελέτη (τόσο παρατηρησιακή όσο και ϑεωρητική)
των γρήγορα περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων µπορεί να εµπλουτίσει τις
γνώσεις µας γύρω από ιδιότητες της πυκνής πυρηνικής ύλης.

Οι Haensel και Zdunik [59] ήταν οι πρώτοι που συζήτησαν για το όριο της
αιτιότητας ως περιορισµό της µέγιστης γωνιακής ταχύτητας των οµοιόµορφα
περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων. Αργότερα, ο Glendenning καθόρισε τις
επιδράσεις της ταχύτητας του ήχου πάνω στη περίοδο των ϐαρυτικά δέσµιων
αστέρων. Πιο συγκεκριµένα, εφάρµοσε ένα στατικό µοντέλο και εκτίµησε
τη περίοδο µέσω µιας εµπειρικής σχέσης που συνδέει το εν λόγω µέγεθος
µε τις µακροσκοπικές (bulk) ιδιότητες των στατικών αστέρων νετρονίων [25].
Οι Lattimer et al. [45] και Koranda et al. [11] µελέτησαν, επίσης, το άνω
όριο που προκύπτει από την αιτιότητα πάνω στη περιστροφή και τη µάζα των
οµοιόµορφα περιστρεφόµενων σχετικιστικών αστέρων. Αξίζει να σηµειωθεί ότι
αν και στην τελευταία αναφορά το άνω όριο που τίθεται από την αιτιότητα είναι
το µόνο που έχει ληφθεί υπόψη, στην [25] η παραµετροποίηση της ταχύτητας
του ήχου έγινε για τη περίπτωση αστέρων κουάρκ (quark stars).

Κίνητρο για τη δουλειά µας αποτελεί η πιθανότητα εύρεσης πιο γενικών
περιορισµών για τις µακροσκοπικές ιδιότητες των γρήγορα περιστρεφόµενων
αστέρων νετρονίων, όπως η µέγιστη µάζα τους αλλά και για µεγέθη που δε
συναντούσαµε στους στατικούς (συχνότητα Kepler). Αυτές οι ιδιότητες έχουν
µεγάλη εξάρτηση από το κοµµάτι της καταστατικής εξίσωσης που περιγράφει
τις υψηλές πυκνότητες. Κατά συνέπεια, αναµένουµε µέσω των περιορισµών
που προσπαθούµε να εισάγουµε για τη stiffness της καταστατικής, να οδη-
γήσουν σε αντίστοιχους για τη πυκνή πυρηνική ύλη. Για παράδειγµα, το
κατάλοιπο της συγχώνευσης GW170817 µπορεί να οδηγήσει σε ένα διαφορι-
κά περιστρεφόµενο αστέρα νετρονίων κοντά στο όριο Kepler [60]. Σε αυτή τη
περίπτωση, ο εντοπισµός ϐαρυτικών κυµάτων από αυτή τη πηγή ϑα παρέχει
σηµαντικές πληροφορίες για τις ιδιότητες της πυκνής πυρηνικής ύλης [61].
Ιδιαίτερη ϐαρύτητα έχει το άνω όριο vs = c/

√
3, το οποίο ελέγχει το πόσο

stiff είναι η ΚΕ στις υψηλές πυκνότητες (µε τις περισσότερες να το ξεπερνούν
σε µικρές τιµές της πυκνότητας) και, τελικά, επηρεάζει τις µακροσκοπικές ι-
διότητες τόσο των στατικών όσο και των περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων.
Επιπλέον, µελετάµε τις ακολουθίες σταθερής ϐαρυονικής µάζας ενός αστέρα
νετρονίων ώστε να ϐρούµε περιορισµούς που σχετίζονται µε την κατάρρευσή
του σε µελανή οπή [37]. Τέλος, παρέχουµε µια λεπτοµερή µελέτη γύρω από
τη σύνδεση της ελάχιστης περιόδου ενός περιστρεφόµενου αστέρα νετρονίων
µε τη µέγιστη µάζα ενός αντίστοιχου στατικού.

Μάλιστα η µελέτη µας γίνεται όχι απλά για περιστρεφόµενους αστέρες
νετρονίων αλλά για αυτούς που ϐρίσκονται στην ακολουθία Kepler, δηλαδή
που περιστρέφονται µε συχνότητα τέτοια ώστε οριακά να χάνουν µάζα από
τον ισηµερινό τους. Στη ϑεωρία του Newton ο υπολογισµός της συχνότητας
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Kepler έχει απλή µορφή και προκύπτει από την εξισορρόπηση ϐαρυτικών και
ϕυγόκεντρων δυνάµεων. Στη γενική σχετικότητα, εκφράζεται ως µια αυτοσυ-
νεπής συνθήκη που απαιτείται να ικανοποιούν οι εξισώσεις Einstein. Αξίζει
να σηµειωθεί εδώ ότι δεν υπάρχουν αναλυτικές λύσεις των εξισώσεων για πε-
ϱιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων, µε συνέπεια να έχουµε µόνο αριθµητικές
εκτιµήσεις για τη συχνότητα Kepler.

Στην [44] η µέθοδος (turning − point method) που χρησιµοποιείται α-
πό τους Friedman et al., µε την οποία υπολογίζονται τα σηµεία αστρικής
αστάθειας (secular instability), µπορεί να χρησιµοποιηθεί και στην περίπτω-
ση των οµοιόµορφα περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων. ΄Εχοντας αυτό στο
µυαλό, σε µια ακολουθία σταθερής στροφορµής, το σηµείο καµπής µιας α-
κολουθίας σχηµατισµών µε αυξανόµενη κεντρική πυκνότητα διαχωρίζει τους
αστρικά ευσταθείς από τους αντίστοιχους ασταθείς. ΄Ετσι, κατά συνέπεια, η
συνθήκη

∂M(Ec, J)
∂Ec

∣∣∣∣∣
J=constant

= 0, (1.8)

ορίζει την πιθανή µέγιστη µάζα, όπου Ec είναι η πυκνότητα ενέργειας στο
κέντρο του αστέρα νετρονίων και J η γωνιακή ορµή.

΄Οπως ήδη σχολιάσαµε, η στροφορµή Kepler δίνεται ως µια συνθήκη αυτο-
συνέπειας για τη λύση των εξισώσεων Einstein στην περίπτωση ενός περιστρε-
ϕόµενου αστέρα νετρονίων. Σύµφωνα µε την [6], µια προσεγγιστική έκφραση
είναι η ακόλουθη

Ωmax = Fmax

(
GMmax
R3
max

)1/2

. (1.9)

Ο παράγοντας Fmax εξαρτάται από την κάθε ϕορά επιλεγόµενη προσέγγιση.
Εδώ πρέπει να αναφέρουµε ότι για την αριθµητική ολοκλήρωση των εξι-

σώσεων ισορροπίας, χρησιµοποιήσαµε τον ανοιχτό κώδικα RNS [62, 63] από
τους Stergioulas και Friedman (αυτός ο κώδικας ϐασίζεται στη µέθοδο που
αναπτύξανε οι Komatsu et al. [64] αλλά και σε µετατροπές αυτού που εισήγα-
γαν οι Cook et al. [65]).

Οι καταστατικές εξισώσεις που χρησιµοποιήσαµε ϐασίζονται στην ΚΕ που
ϕτιάξαµε από τα δεδοµένα των Akmal et al. [66] και στο πυρηνικό µοντέλο
MDI (για περισσότερα ϐλέπε Παράρτηµα Α΄) και, µάλιστα πιο συγκεκριµένα,
στην ΚΕ APR − 1.

1.3.1 Για τα µοντέλα µε οµοιόµορφη περιστροφή

Στην υποενότητα αυτή ϑα παρουσιάσουµε κάποια επιπρόσθετα στοιχεία που
αφορούν τα µοντέλα µε οµοιόµορφη περιστροφή, τα οποία και αξιοποιούµε
για τη µελέτη των περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων (περισσότερα µπορούν
να αναζητηθούν στην [57], πιο συγκεκριµένα στο κεφάλαιο 5 και στις αναφορές
που υπάρχουν εκεί).

Γνωρίζουµε ότι η αύξηση της µέγιστης µάζας σχετίζεται µε τις πιο stiff
ΚΕς, δηλαδή αυτές που είναι λιγότερο ¨συµπιέσιµες¨. Παρόµοια συµπεριφορά
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εµφανίζει και η ϱοπή αδράνειας, µιας και είναι ανάλογη της µάζας και του
τετραγώνου της ακτίνας. Από την άλλη πλευρά, η µέγιστη περιστροφή για
καθορισµένη ϐαρυονική µάζα αυξάνει µε την αύξηση του µέτρου συµπίεσης.
Αυτή ακριβώς η ευαισθησία της µέγιστης µάζας γύρω από το µέτρο συµπίεσης
οδηγεί σε έναν ισχυρό περιορισµό για την ΚΕ.

Επίσης, αξίζει να σηµειωθεί ότι για όλα τα µοντέλα που ϐασίζονται σε µια
ΚΕ µε µέγιστη γωνιακή ταχύτητα Ωmax και για όλα τα αντίστοιχα σφαιρικά
µοντέλα µε µέγιστη µάζα Mmax , ο λόγος Ωmax/

√
Mmax/R3 είναι σχεδόν ανε-

ξάρτητος από την ΚΕ.
Η περιστροφή επιδρά στην αύξηση της ισηµερινής ακτίνας ενός αστέρα (µε

απότοµη αύξηση της ακτίνας γενικά να εµφανίζεται στο όριο Kepler), καθώς
και στην αύξηση της µάζας που µπορεί να συγκρατηθεί από τον αστέρα για
δοθείσα κεντρική πυκνότητα. ΄Οπως πληροφορούµαστε από την [57], η τιµή
της µέγιστης µάζας στα περιστρεφόµενα µοντέλα είναι περίπου 15% µε 20%
υψηλότερη σε σχέση µε την αντίστοιχη των στατικών περιπτώσεων, για αδρο-
νικές ΚΕς. Αντιστοίχως, η ακτίνα εµφανίζει αύξηση της τάξης του 30% µε
40%.

΄Οταν έχουµε µια συγκεκριµένη ΚΕ, τα στατικά µοντέλα µπορούν να σχη-
µατίσουν µια µονοπαραµετρική ακολουθία η οποία χαρακτηρίζεται από ένα
µέγεθος, π.χ. την κεντρική πυκνότητα ενέργειας. Αντίστοιχα, γενικεύοντας
στο διδιάστατο παραµετρικό χώρο των οµοιόµορφα περιστρεφόµενων µοντέλων
µπορεί κανείς να κατασκευάσει διαφορετικές ακολουθίες ανάλογα µε την πο-
σότητα που κρατάµε σταθερή κάθε ϕορά κατά µήκος της ακολουθίας. Τέτοια
παραδείγµατα είναι οι ακολουθίες σταθερής κεντρικής πυκνότητας ενέργειας,
σταθερής στροφορµής και σταθερής ϐαρυονικής µάζας (constant rest mass).
Στο κάθε στατικό µοντέλο αντιστοιχεί µια µέγιστη µάζα, όπου κάτω από αυ-
τήν όλες οι ακολουθίες καθορισµένης ϐαρυονικής µάζας καταλήγουν σε µια
στατική περίπτωση. Αντιθέτως, πάνω από αυτήν την τιµή καµία από τις προα-
ναφερθείσες ακολουθίες δεν έχει τέτοια περίπτωση, διαµορφώνοντας ένα όριο
αστάθειας (axisymmetric instability limit). Τα µοντέλα που έχουν µάζες µε-
γαλύτερες από αυτές του στατικού µοντέλου µέγιστης µάζας χαρακτηρίζοτναι
ως υπερµαζικά (supramassive).

Για µια δοθείσα ΚΕ, ανάµεσα σε όλα τα ευσταθή περιστρεφόµενα µο-
ντέλα, αυτό που αναπαράγει τη µέγιστη µάζα είναι συνήθως κοντά σε αυτά
που κάνουν το ίδιο για τη µέγιστη γωνιακή ταχύτητα, στροφορµή και µάζα
ηρεµίας (αν και εν γένει, υπάρχει µια µικρή διαφορά ανάµεσα στα µοντέλα
µέγιστης µάζας και µέγιστης γωνιακής ταχύτητας). Γενικά τα παραπάνω τέσ-
σερα µοντέλα ϐρίσκονται κοντά στην ίδια τιµή κεντρικής πυκνότητας.

΄Ενα άλλο σηµαντικό µέγεθος στη µελέτη περιστρεφόµενων µοντέλων είναι
η ελάχιστη περίοδος περιστροφής Pmin. Αντίστοιχα µε τη σχέση (1.9) µπορεί
να γραφτεί και η παρακάτω προσεγγιστική σχέση αφού Pmin = 2π/Ωmax :

Pmin = Cmin

(
R3
max

GMmax

)1/2

, (1.10)
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όπου Cmin είναι µια σταθερά, κατάλληλη για την κάθε ϕορά διαφορετική προ-
σέγγιση. ∆ιασαφηνίζουµε ότι τόσο στη σχέση (1.9) όσο και στην (1.10) οι τιµές
Rmax και Mmax αντιστοιχούν στο στατικό (σφαιρικό) µοντέλο µέγιστης µάζας.

Να σηµειώσουµε επίσης ότι για την πλειοψηφία των ΚΕων για τους αστέρες
νετρονίων (από διάφορα µοντέλα που έχουν µελετηθεί) στο όριο Kepler, η ε-
λάχιστη περίοδος περιστροφής κυµαίνεται ανάµεσα στις τιµές 0.5 µε 0.9 ms.
Αντιθέτως, ο περιορισµός στη µέγιστη συχνότητα περιστροφής, από τις µέχρι
τώρα παρατηρήσεις, για τις περισσότερες ΚΕς είναι στα 716 Hz (δηλαδή για
την ελάχιστη περίοδο περιστροφής περίπου 1.39 ms). Αυτός είναι και ο λόγος
που η ΚΕ των αστέρων νετρονίων περιορίζεται περισσότερο από την αιτιότητα
και τη µέγιστη παρατηρήσιµη µάζα σε σχέση µε τη µέγιστη παρατηρήσιµη συ-
χνότητα περιστροφής, µε όλα τα προαναφερθέντα να αποτελούν περιορισµούς
ανεξαρτήτως µοντέλου.

Στην περίπτωση των οµοιόµορφα περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων, η
ΚΕ που παρέχει τη µέγιστη µάζα δίνεται από αυτή που προτάθηκε από τους
Rhoades και Ruffini [15], αξιοποιώντας τους ϐασικούς περιορισµούς. Υπεν-
ϑυµίζουµε ότι οι ελάχιστοι αυτοί περιορισµοί είναι : (α) ότι το ιδανικό ϱευστό
από το οποίο αποτελείται το αστέρι περιγράφεται από µια µονοπαραµετρική
ΚΕ, ικανοποιώντας και τις προϋποθέσεις ώστε να έχει ϐαρύτητα, (ϐ) ότι η ύλη
στις υψηλές πυκνότητες ικανοποιεί τον περιορισµό η ταχύτητα του ήχου να
είναι µικρότερη από την ταχύτητα του ϕωτός και (γ) ότι η ΚΕ είναι γνωστή για
τις χαµηλές πυκνότητες (µέχρι µια συγκεκριµένη τιµή πυκνότητας).

Οι Koranda et al. [11], επεκτείνοντας προηγούµενη δουλειά που έγινε α-
πό τον Glendenning [25], ϐρήκαν ότι οι περιορισµοί (α) και (ϐ) (χωρίς γνώση
της ΚΕς για τις χαµηλές πυκνότητες) αρκούν ώστε να κατασκευαστεί η ΚΕ
που µας δίνει την απόλυτη ελάχιστη περίοδο περιστροφής. Εν γένει, η ΚΕ
αυτή είναι διαφορετική από την αντίστοιχη για τη µέγιστη µάζα και καθορίζει
ένα απόλυτο κάτω όριο για την Pmin. Οι συγγραφείς στην [57] παραθέτουν
και τις δύο περιπτώσεις (µία µε κοµµάτι για τις χαµηλές πυκνότητες και µία
χωρίς αυτό ενώ ταυτόχρονα µπαίνει ως άνω όριο η ταχύτητα του ϕωτός) και
καταλήγουν στο συµπέρασµα ότι η συνεισφορά από αυτό το κοµµάτι (χαµηλές
πυκνότητες) είναι αµελητέα στον καθορισµό της ελάχιστης περιόδου περιστρο-
ϕής. Μάλιστα, όταν εισάγεται αυτό το κοµµάτι στην ΚΕ παρατηρούµε αύξηση
στην Pmin, µε αποτέλεσµα η άλλη περίπτωση που δεν το περιέχει να αναπα-
ϱάγει το απόλυτο κάτω όριο για την Pmin.

1.4 Η διεπαφή ϕλοιού-πυρήνα και οι επιδράσεις της

Οι σχετικά πρόσφατοι εντοπισµοί ϐαρυτικών κυµάτων από τη συγχώνευση
δύο αστέρων νετρονίων άνοιξαν ένα νέο παράθυρο [67,68] για τη µελέτη πολ-
λών στατικών ιδιοτήτων αλλά και δυναµικών διαδικασιών τους που εξαρτώνται
από τη χρησιµοποιούµενη κάθε ϕορά ΚΕ [69–77]. Αν και η περιοχή υψη-
λών πυκνοτήτων µάς είναι άγνωστη, αυτή κοντά στη πυκνότητα κορεσµού της
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συµµετρικής πυρηνικής ύλης είναι αρκετά περιορισµένη και µε προβλέψεις
που έχουν µια κάποια αξιοπιστία. Σε αυτή ακριβώς τη περιοχή εντάσσεται
η διεπαφή ϕλοιού-πυρήνα. Ο πυρήνας καταλαµβάνει το µεγαλύτερο µέρος
της µάζας [69], ενώ ο ϕλοιός, µε πάχος περίπου 10% της συνολικής ακτίνας,
µόλις ένα µικρό ποσοστό της συνολικής µάζας. Στο σύνορο µεταξύ τους πραγ-
µατοποιείται µια µετατροπή ϕάσης από την οµογενή ύλη υψηλής πυκνότητας
στην ανοµοιογενή σε χαµηλότερες πυκνότητες. ΄Εχει ϐρεθεί ότι η πυκνότητα
µετάβασης σχετίζεται µε κάποιες ιδιότητες των πεπερασµένων πυρήνων όπως
η διπολική πολωσιµότητα και άλλες [78–80].

Η ϐαρυονική πυκνότητα µετάβασης nt δεν είναι γνώστο ακόµα ποια τι-
µή πρέπει να έχει και ο υπολογισµός της αποτελεί ένα πολύπλοκο πρόβληµα
λόγω της περίπλοκης δοµής του εσωτερικού ϕλοιού. ΄Ενας ευρέως γνωστός
τρόπος είναι να ϐρίσκει κανείς τη πυκνότητα στην οποία το οµογενές υγρό
γίνεται ασταθές σε διακυµάνσεις µικρού πλάτους της πυκνότητας, που να υ-
ποδεικνύει το σχηµατισµό πυρηνικών συµπλεγµάτων (nuclear clusters). Αυτή
η προσέγγιση συµπεριλαµβάνει τη δυναµική µέθοδο [81–87], τη ϑερµοδυνα-
µική [88–91], τη προσέγγιση τυχαίων ϕάσεων (random phase approximation
ή RPA) [80,92] και τη µέθοδο Vlasov [93,94]. Μια µέθοδος για τον καθορι-
σµό της πυκνότητας µετάβασης στο πλαίσιο της ενοποιηµένης καταστατικής
εξίσωσης δίνεται στην [95]. Πρόσφατα, οι Carreau et al. [96] µελέτησαν τη
µετάβαση πυρήνα-ϕλοιού στα πλαίσια ενός ενοποιηµένου µετα-µοντέλου της
πυρηνικής ΚΕς, όπου οι εξισώσεις µεταβολών στο ϕλοιό λύνονται µέσα από µια
προσέγγιση τύπου συµπιέσιµης υγρής σταγόνας (Compressible Liquid −Drop
ή CLD approach).

Το σύνορο ανάµεσα στο ϕλοιό και το πυρήνα επηρεάζει τόσο τη δοµή του
ϕλοιού όσο και κάποιες δυναµικές διαδικασίες. Αν η πυκνότητα µετάβασης
nt είναι αρκετά υψηλή τότε είναι πιθανό µη σφαιρικές ϕάσεις να κάνουν την
εµφάνισή τους πριν την τελική διάλυση των ατοµικών πυρήνων [97,98]. Αν,
από την άλλη, η nt είναι σχετικά χαµηλή, τότε η ύλη ακολουθεί µια άµεση
µετάβαση από σφαιρικούς ατοµικούς πυρήνες σε ένα οµοιόµορφο νουκλεονι-
κό ϱευστό. Γενικά, οι τιµές της nt σχετίζονται µε την ύπαρξη της πυρηνικής
πάστας [95, 99], αν και δε ϑα ασχοληθούµε εδώ µε αυτό το ϑέµα. Οι ανω-
µαλίες περιστροφής των παλµιτών (pulsar glitches) σχετίζονται µε ένα µέρος
της ϱοπής αδράνειας του ϕλοιού [100–102]. Επιπρόσθετα, οι συχνότητες µιας
κλάσης ταλαντώσεων αστέρων νετρονίων, που µπορούν να ανιχνευθούν από
παρατηρήσεις ηµιπεριοδικών ταλαντώσεων (quasiperiodic oscillations) σε εκ-
ποµπές ακτίνων Χ, είναι εξαρτώµενες από τη πυκνότητα µετάβασης ϕλοιού-
πυρήνα [9,103,104]. Κατά τη διαδικασία ψύξης ενός αστέρα νετρονίων, η ϑερ-
µική αποκατάσταση του ϕλοιού επηρεάζεται από την ακτίνα του [9,105,106].
Επιπλέον, σχετικά µε τη συνθήκη αστάθειας των καταστάσεων r (r − mode
instability), η κρίσιµη γωνιακή ταχύτητα επηρεάζεται από την ακτίνα του πυ-
ϱήνα, τη πυκνότητα µετάβασης και τη πυκνότητα ενέργειας [107–115].

Στη δική µας περίπτωση, υπολογίζουµε τη πυκνότητα µετάβασης (transition
density) nt και την αντίστοιχη πίεση Pt τόσο στο πλαίσιο της δυναµικής µε-
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ϑόδου όσο και σε αυτό της ϑερµοδυναµικής, χρησιµοποιώντας διάφορα πυ-
ϱηνικά µοντέλα που παρουσιάζονται στο Παράρτηµα Α΄. Πιο συγκεκριµένα,
παρακολουθούµε τις επιδράσεις της συνεισφοράς του όρου Coulomb αλλά και
των όρων κλίσης της πυκνότητας (density gradient terms) στο καθορισµό των
nt και Pt . Αυτό γίνεται και για κάποιες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων ε-
ξετάζοντας παράλληλα το πως η πυρηνική ενέργεια συµµετρίας επηρεάζει τις
προαναφερθείσες τιµές. Επίσης, επικεντρώνουµε τη µελέτη µας γύρω από το
σφάλµα που εισάγεται εφαρµόζοντας τη παραβολική προσέγγιση (parabolic
approximation) για την ενέργεια συµµετρίας, όχι µόνο για τις τιµές των nt
και Pt αλλά και για προβλέψεις γύρω από παρατηρήσιµες ιδιότητες αστέρων
νετρονίων. Παρουσιάζουµε την αναγκαιότητα της ταυτόχρονης εφαρµογής της
δυναµικής µεθόδου και του πλήρους αναπτύγµατος για την ενέργεια συµµε-
τρίας ώστε να µπορέσουµε να έχουµε αξιόπιστες προβλέψεις.

Επιπρόσθετα, παρέχουµε αναλυτικές εκφράσεις για τη µάζα της κρούστας
Mcrust και για τη πίεση µετάβασης Pt . Μια ηµιαναλυτική έκφραση, ϐασισµένη
σε ϑεωρητικά και εµπειρικά επιχειρήµατα, έχει παραχθεί για τη Pt και παρου-
σιάζεται. Ειδικότερα, ϑεωρώντας καθορισµένες τιµές για την ενέργεια συµµε-
τρίας στη πυκνότητα κορεσµού, ϕτάνουµε σε µια ανεξαρτήτως µοντέλου σχέση
ανάµεσα στη Pt και τη παράµετρο κλίσης (slope parameter) L. Τέλος, εφαρ-
µόζουµε την αναλυτική λύση Tolman VII των εξισώσεων TOV και παράγουµε
αναλυτικές εκφράσεις για τις κλίµακες χρόνου (time scales) και τις συχνότη-
τες που σχετίζονται µε τις αστάθειες κατάστασης r (r − mode instabilities) (οι
οποίες είναι ευαίσθητες στη περιοχή που µελετάµε). Η προτεινόµενη προσέγ-
γιση αποδεικνύεται αρκετά ακριβής, παρέχοντας κάποιες χρήσιµες αναλυτικές
εκφράσεις κατάλληλες για εφαρµογές αστροφυσικής.

Στη συνέχεια, επεκτείνοντας τη δουλειά µας στη περιοχή χαµηλών πυκνο-
τήτων, αρχικά, µελετάµε πιο συστηµατικά τη σύγκλιση των τιµών nt και Pt
που προκύπτουν από το ανάπτυγµα της ϐαρυονικής ενέργειας ανά σωµάτιο
ως προς τη παράµετρο ασυµµετρίας I = (nn − np)/(nn + np) (µε nn και np να
είναι οι αριθµητικές πυκνότητες των νετρονίων και πρωτονίων αντίστοιχα). Ε-
ίναι γνωστό ότι κρατώντας µόνο τον τετραγωνικό όρο ως προς I, η ακρίβεια του
αναπτύγµατος είναι ικανοποιητική. Οι περισσότερες σχετικές µελέτες χρησι-
µοποιούν αυτόν τη προσέγγιση που είναι γνωστή ως παραβολική προσέγγιση
(ΠΠ). Σε σχετικά πρόσφατες µελέτες εξετάζονται οι επιδράσεις επιπρόσθετων
όρων µέχρι τάξης O(I6) [147]. Στη δουλειά µας αξιοποιούµε και ανώτερους
όρους µέχρι τάξης O(I10), µε την υπόθεση πως αυτό ϑα είναι επαρκές για
ένα ϐασικό συµπέρασµα γύρω από την ταχύτητα σύγκλισης των τιµών που
προκύπτουν από το ανάπτυγµα. Ειδικότερα, χρησιµοποιούµε τις ενέργειες
ανά ϐαρυόνιο, έτσι όπως αυτές προκύπτουν από διάφορα πυρηνικά µοντέλα,
επικεντρώνοντας στο ϱόλο που παίζει η παράµετρος κλίσης L της ενέργειας
συµµετρίας στη πυκνότητα κορεσµού και τις επιδράσεις της στην ταχύτητα
σύγκλισης. Αξιοποιούµε τόσο τη ϑερµοδυναµική όσο και τη δυναµική µέθοδο
για τους όρους του αναπτύγµατος, επικεντρώνοντας στη παραβολική προσέγ-
γιση (ΠΠ) και το πλήρες ανάπτυγµα (ΠΑ), που αντιστοιχεί ουσιαστικά στη
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πλήρη έκφραση για κάθε περίπτωση µοντέλου.
Σε επόµενο στάδιο, προχωράµε στην εφαρµογή όλων των παραπάνω σε

κάποιες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων που πιστεύουµε πως επηρεάζονται
από τις τιµές των nt και Pt . Πιο συγκεκριµένα, ασχολούµαστε µε τη ϱοπή
αδράνειας του ϕλοιού των στατικών και αργά περιστρεφόµενων αστέρων νε-
τρονίων, τη κρίσιµη συχνότητα της αστάθειας της κατάστασης r, τη παλιρρο-
ϊκή πολωσιµότητα και την ελάχιστη µάζα. Τέλος, αναλύουµε και σχολιάζουµε
το εύρος των επιδράσεων της µελέτης της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα για τις
προαναφερθείσες ιδιότητες.
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Κεφάλαιο 2

ΠΕΡΙΟΡΙΣΜΟΙ ΑΠΟ ΤΗΝ
ΤΑΧΥΤΗΤΑ ΤΟΥ ΗΧΟΥ

Σκοπό σε αυτό το κεφάλαιο έχουµε να παρουσιάσουµε µε λεπτοµέρειες τη
µελέτη που κάναµε [43] γύρω από το πως επηρεάζει το άνω όριο της ταχύτη-
τας του ήχου ιδιότητες των αστέρων νετρονίων. Η ταχύτητα του ήχου vs, όπως
προκύπτει από την αιτιότητα, δε ϑα πρέπει να υπερβαίνει αυτή του ϕωτός. Οι
επιδράσεις του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου πάνω στη µέγιστη µάζα των
αστέρων νετρονίων ϑα πρέπει να συγκριθούν µε τις πρόσφατες αστρονοµικές
παρατηρήσεις. Με ϐάση τα παραπάνω υπολογίζουµε τιµές µέγιστων µαζών για
διάφορα σενάρια που αφορούν την ταχύτητα του ήχου, αξιοποιώντας πυρηνικά
µοντέλα ευρέως χρησιµοποιούµενα στη ϐιβλιογραφία και κύρια µε τη δυνα-
τότητα να αναπαράγουν τη παρατηρούµενη τιµή των 2 M� [2,116]. Η µελέτη
έγινε για υψηλές τιµές πυκνότητας. Επίσης, ϑεωρήσαµε τα άνω όρια vs = c
και vs = c/

√
3 για την ταχύτητα του ήχου, καθώς και µια ϕαινοµενολογική

προσέγγιση ϐασισµένη στη κινητική ϑεωρία.
Επιπλέον, επεκτείνουµε τη µελέτη µας µε την ανάλυση της παλιρροϊκής

πολωσιµότητας (tidal polarizability), η οποία µπορεί να µετρηθεί πειραµα-
τικά. Τα ϑεωρητικά αποτελέσµατα που προκύπτουν τα συγκρίνουµε µε τις
αντίστοιχες παρατηρήσεις των Advanced LIGO και Einstein Telescope.

2.1 Η καταστατική εξίσωση για τον υπολογισµό της
µέγιστης µάζας

Είναι γνωστό ότι δε µπορούν να καθοριστούν όρια για τη µάζα των µη πε-
ϱιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων χωρίς να γίνουν πρώτα κάποιες υποθέσεις
που αφορούν τη συµπεριφορά της ύλης τους [16]. Ακολουθώντας τη δουλειά
των Sabbadini και Hartle [117, 118] ϑυµίζουµε ότι κάνουµε τις ακόλουθες
υποθέσεις : (α) η ύλη ενός αστέρα νετρονίων είναι ένα τέλειο ϱευστό που περι-
γράφεται από µια µονοπαραµετρική ΚΕ ανάµεσα στη πίεση P και τη πυκνότη-
τα ενέργειας E, (ϐ) η πυκνότητα ενέργειας E είναι µη αρνητική (εξαιτίας του
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ελκτικού χαρακτήρα της ϐαρυτικής δύναµης), (γ) η ύλη είναι µικροσκοπικά
ευσταθής, κάτι το οποίο εξασφαλίζεται από τις συνθήκες P ≥ 0 και dP/dE ≥ 0,
και (δ) κάτω από µια κρίσιµη ϐαρυονική πυκνότητα n0 η ΚΕ είναι γνωστή.

Από τις παραπάνω υποθέσεις και τη λύση των εξισώσεων TOV , προκύπτει
ότι η πυκνότητα και η πίεση µειώνονται όσο προχωράµε προς το εξωτερικό
του αστέρα. Επιπλέον, µε σκοπό να καθορίσουµε καλύτερα την ΚΕ, ορίζουµε
την ακτίνα R0, στην οποία η πίεση είναι P0 = P(n0), και χωρίζουµε τον αστέρα
νετρονίων σε δύο περιοχές. ΄Ετσι, έχουµε τον πυρήνα (r ≤ R0 , n ≥ n0) και το
περίβληµα (r ≥ R0, n ≤ n0). Η πίεση P, η πυκνότητα ενέργειας E, η πυκνότητα
ρ και η ϐαρυονική πυκνότητα n στη πυρηνική ύλη συνδέονται µέσα από τις
σχέσεις :

E = n
(
E +mc2

)
= ρc2, P = n

dE

dn
− E, (2.1)

όπου E είναι η ενέργεια ανά ϐαρυόνιο και m είναι η µάζα του νουκλεονίου.
Για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας κατασκευάζουµε την ΚΕ µε την

ακόλουθη δοµή,

P(E) =



Pcrust(E), E ≤ Ec−edge

PNM (E), Ec−edge ≤ E ≤ E0(
vS
c

)2
(E − Ec) + PNM (E0), E0 ≤ E.

(2.2)

Σύµφωνα µε την (2.2), η ΚΕ αυτή χωριζεται σε τρεις περιοχές. Πιο συγκε-
κριµένα, πάνω από την κρίσιµη πυκνότητα ενέργειας E0 η ΚΕ είναι µέγιστα

stiff µε την ταχύτητα του ήχου
√(

∂P
∂E

)
S
καθορισµένη στο διάστηµα [c/

√
3, c].

Στην ενδιάµεση περιοχή Ec−edge ≤ E ≤ E0 χρησιµοποιούµε µια συγκεκρι-
µένη κάθε ϕορά ΚΕ που προκύπτει από πυρηνικά µοντέλα (ϑα αναφερθο-
ύµε παρακάτω), ενώ για την περιοχή E ≤ Ec−edge αξιοποιούµε την εξίσωση
των Feynman, Metropolis και Teller [120] καθώς και των Baym, Pethick και
Sutherland [121]. Η πυκνότητα ενέργειας Ec−edge ανάµεσα στον υγρό πυρήνα
και το στερεό ϕλοιό καθορίζεται εφαρµόζοντας τη ϑερµοδυναµική µέθοδο [90].
Στη πραγµατικότητα, για πυκνότητες ενέργειας χαµηλότερες της Ec−edge η ΚΕ
έχει αµελητέα επίδραση για τη παραπάνω διάταξη. ΄Οµως, για λόγους πλη-
ϱότητας, χρησιµοποιούµε αυτή την επιπρόσθετη δοµή της κρούστας στους
υπολογισµούς.

Χαρακτηριστικά έχουµε τις παρακάτω περιπτώσεις που αφορούν τα αποτε-
λέσµατα των ϑεωρητικών υπολογισµών µας:(α) τη περίπτωση όπου η κρίσιµη
(fiducial) πυκνότητα είναι n0 = 1.5ns και για n ≥ n0 η ταχύτητα του ήχου
είναι vs = c (ΚΕ/maxstiff ), (ϐ) τη περίπτωση όπου n0 = 1.5ns και για n ≥ n0
έχουµε για την ταχύτητα του ήχου την τιµή vs = c/

√
3 (ΚΕ/minstiff ) και (γ)

τη περίπτωση όπου για n ≥ nc−crust απλά χρησιµοποιούµε την επιλεγόµενη
ΚΕ χωρίς περιορισµούς (ΚΕ/κανονική).
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Γενικότερα, υπάρχουν πολύ δυνατοί συνδυασµοί για τις ΚΕς λόγω της
κρίσιµης πυκνότητας n0 και του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου, που µπο-
ϱούν να κυµαίνονται στα διαστήµατα [1.5ns,5ns] και [c/

√
3, c] αντίστοιχα.

Συνεπώς, υπάρχει µια ολόκληρη ποικιλία από ΚΕς που ϐρίσκονται ανάµεσα
στις δύο ακραίες περιπτώσεις : ΚΕ/maxstiff και ΚΕ/minstiff .

2.2 Για τα πυρηνικά µοντέλα

Τα µοντέλα που χρησιµοποιούµε παρουσιάζονται στο Παράρτηµα Α΄. Στη κάθε
περίπτωση, έχουµε µια σχέση για την ενέργεια ανά σωµατίδιο της πυρηνικής
ύλης E(n, I) ως συνάρτηση της πυκνότητας ϐαρυονίων n και της παραµέτρου
ασυµµετρίας I = (nn − np)/n = 1 − 2x, όπου x είναι το ποσοστό πρωτονίων
np/n. Για την ύλη της ϐ-ευστάθειας, που µας ενδιαφέρει εδώ, το ποσοστό
πρωτονίων x προκύπτει από τη συνθήκη,

∂E(u, x)
∂x

+ µe(u, x) = 0, (2.3)

όπου E = E/n είναι η πυκνότητα ενέργειας. Για ένα υπερσχετικιστικό εκφυ-
λισµένο αέριο ηλεκτρονίων, το χηµικό δυναµικό µe δίνεται από τη σχέση

µe(u, x) = ~c(3π2xnsu)1/3. (2.4)

΄Οσον αφορά τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία, πέρα από αυτά που ανα-
ϕέρονται στην αντίστοιχη υποενότητα, πρέπει να ξεκαθαρίσουµε τα εξής : Οι
τιµές των σταθερών C1 και C2 καθορίζονται µε τη ϐοήθεια της κρίσιµης πυ-
κνότητας n0. ΄Ετσι, η αντίστοιχη ΚΕ για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας
ενός αστέρα νετρονίων δίνεται από την ακόλουθη σχέση [ϐλέπε (2.2)],

P(n) =



Pcrust(n), n ≤ nc−edge

PNM (n), nc−edge ≤ n ≤ n0

C1na1(a1 − 1) + C2na2(a2 − 1), n0 ≤ n.

(2.5)

Για τη ΚΕ στη περιοχή nc−edge ≤ n ≤ n0 χρησιµοποιούµε το µοντέλο MDI
µε L = 110 MeV. ΄Οµως, τα αποτελέσµατα, ιδιαίτερα για χαµηλές τιµές της
κρίσιµης πυκνότητας n0, είναι ανεξάρτητα µοντέλου. Αξίζει να σηµειώσουµε
ότι η συνθήκη

(
vs
c

)2
≤
E−P/3
P+E

ικανοποιείται παντού.

2.3 Οι επιδράσεις της ταχύτητας του ήχου στη ΚΕ
για ύλη ϐ-ευστάθειας

Σε αυτή την ενότητα ϑα παρουσιάσουµε κάποια αποτελέσµατα από τις επι-
δράσεις που προκαλεί η ταχύτητα του ήχου στην αδρονική ΚΕ για ύλη που
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Σχήµα 2.1: ∆ιάγραµµα µάζας-ακτίνας για τις ΚΕ της παρούσας µελέτης.

ϐρίσκεται σε ϐ-ευστάθεια. ∆ε συµπεριλαµβάνουµε ϐαθµούς ελευθερίας που
σχετίζονται µε υπερόνια (hyperons-strangeness degrees of freedom). Αν το
κάναµε, ϑα οδηγούσαµε τη ΚΕ να γίνει πιο soft. Επικεντρώνουµε κυρίως στην
εκτίµηση της µέγιστης µάζας των αστέρων νετρονίων, συνυπολογίζοντας τους
περιορισµούς στο άνω όριο της ταχύτητας του ήχου.
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Σχήµα 2.2: Η εξάρτηση της ταχύτητας του ήχου από τη πίεση για τις ΚΕ.
Υποδεικνύονται και τα άνω όρια vs = c και vs = c/

√
3 ' 0.577c.

Στο Σχήµα 2.1 αναπαριστάµε τη σχέση µάζας-ακτίνας των αστέρων νε-
τρονίων για διάφορες περιπτώσεις ΚΕ δίχως περιορισµούς στην ταχύτητα του
ήχου (εκτός από τη σχετικιστική περίπτωση). Μπορεί να δει κανείς ότι όλα τα
αδρονικά µοντέλα µπορούν να αναπαράγουν τη σχετικά πρόσφατη παρατήρη-
ση των αστέρων νετρονίων µε 2 M�. Γενικότερα, όσο πιο stiff η ΚΕ (σε υψηλές
πυκνότητες), τόσο πιο υψηλή είναι και η µέγιστη µάζα. Αυτό ϕαίνεται ξε-
κάθαρα για τις διάφορες περιπτώσεις (soft, intermediate, stiff ) της ΚΕ HLPS.
Είναι ένα γενικό χαρακτηριστικό, που προκύπτει από το γεγονός ότι για µια
soft ΚΕ η ύλη µπορεί να συµπιεστεί σχετικά πιο εύκολα από µια stiff . ΄Ετσι,
απαιτείται λιγότερη ϐαρυτική ενέργεια για έναν ευσταθή αστέρα νετρονίων.
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Σχήµα 2.3: Το διάγραµα µάζας-ακτίνας για τις πέντε ΚΕς (ΚΕ/κανονική µε
χοντρό πάχος γραµµής) σε σύγκριση µε τις άλλες διαµορφώσεις µέγιστης
µάζας των ΚΕ/minstiff (µε µεσαίο πάχος γραµµής) και ΚΕ/maxstff (µε ψιλό
πάχος γραµµής).

Με το Σχήµα 2.2 γίνεται ϕανερό ότι σχεδόν όλες οι ΚΕ τηρούν την αιτιότητα
ακόµα και για υψηλές τιµές της πίεσης (εκτός από τη stiff περίπτωση τουHLPS
όπου η vc ξεπερνά τη c για σχετικά χαµηλή πίεση). ΄Οµως, αξίζει να σηµειωθεί
ότι σε όλα τα αδρονικά µοντέλα η ταχύτητα του ήχου vc προσεγγίζει το όριο
c/
√

3 σε σχετικά χαµηλές τιµές της πίεσης (για P ≤ 100 MeV fm−3). Αυτό
το χαρακτηριστικό έχει σηµαντική επίδραση στη διαµόρφωση της µέγιστης
µάζας.

Στο Σχήµα 2.3 παρουσιάζουµε τη σχέση µάζας-ακτίνας για διάφορα πυ-
ϱηνικά µοντέλα συµπεριλαµβανοµένων των περιπτώσεων που προκύπτουν για
αυτά µε ϐάση την επιλογή για το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου. Για να
µπορεί να γίνει σύγκριση παραθέτουµε τις πέντε επιλεγόµενες ΚΕς για τη κα-
νονική περίπτωση (δηλαδή χωρίς περιορισµούς στη vs εκτός από αυτή που
προκύπτει από τη σχετικότητα vs < c). Είναι ϕανερό ότι το άνω όριο της τα-
χύτητας του ήχου επηρεάζει σηµαντικά τη δοµή ενός αστέρα νετρονίων. ΄Οσο
πιο ψηλά ϐρίσκεται το όριο µετά τη κρίσιµη πυκνότητα, τόσο πιο stiff και η
αντίστοιχη ΚΕ. Αυτό οδηγεί σε υψηλότερη τιµή της µέγιστης µάζας του αστέρα
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Σχήµα 2.4: Η µέγιστη µάζα των αστέρων νετρονίων ως συνάρτηση της κρίσιµης
πυκνότητας n0 για τα δύο άνω όρια vs = c και vs = c/

√
3. Η περίπτωση που

προκύπτει από τη κινητική ϑεωρία, επίσης, υποδεικνύεται στο σχήµα

νετρονίων. Θέτοντας το άνω όριο vs = c/
√

3 η stiffness της ΚΕ γίνεται πιο
αδύναµη για µεγαλύτερες πυκνότητες και συνεπώς, η µάζα του αστέρα πέφτει
σε χαµηλότερες τιµές. Σηµαντική επιρροή στα παραπάνω αποτελέσµατα έχει
η κρίσιµη πυκνότητα και κυρίως από που επιλέγουµε να ξεκινήσει. ΄Οµως, οι
επιδράσεις του άνω ορίου της vs στη δοµή του αστέρα νετρονίων είναι αρκε-
τά πιο ισχυρές και για αυτό το λόγο πρέπει να υπολογίζεται στις αντίστοιχες
µελέτες.

Για να ξεκαθαρίσουµε τη συσχέτιση της Mmax από τη κρίσιµη πυκνότητα,
κατασκευάσαµε το Σχήµα 2.4 για διάφορες ΚΕς. Θεωρήσαµε τις τρεις περι-
πτώσεις άνω ορίων για την ταχύτητα του ήχου: vs = c, vs = c/

√
3 και αυτό που

προκύπτει από τη κινητική ϑεωρία [ϐλέπε (Αʹ.8)]. Μπορούµε να δούµε από το
σχήµα ότι υπάρχει µια συνολική µείωση για τη µάζα των αστέρων νετρονίων
καθώς αυξάνει η κρίσιµη πυκνότητα. Η συµπεριφορά ως προς τη πυκνότη-
τα του ορίου vs = c/

√
3 στους υπολογισµούς που κάναµε, προκαλεί αρχικά

µια µείωση στη µάζα των αστέρων νετρονίων ενώ στη συνέχεια προσεγγίζει µια
σταθερή τιµή που είναι χαρακτηριστική για κάθε ΚΕ. Είναι αξιοσηµείωτο το
γεγονός ότι η µάζα πέφτει κάτω από τη πειραµατική τιµή των δύο ηλιακών
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µαζών για όλες σχεδόν τις περιπτώσεις (η µόνη εξαίρεση είναι η stiff περίπτω-
ση του µοντέλου HLPS). Εποµένως, η υπόθεση vs = c/

√
3 για τιµή του άνω

ορίου της ταχύτητας του ήχου για συµπιεσµένη ύλη (compressed matter) ϑα
απέρριπτε συγκεκριµένες ΚΕς που αντιφάσκουν µε τις πρόσφατες αστροφυ-
σικές παρατηρήσεις µαζικών αστέρων νετρονίων. Τα αποτελέσµατά µας είναι
παρόµοια µε αυτά των Bedaque και Steiner [33]. Στη δηµοσίευσή τους πα-
ϱουσιάζουν ότι το συγκεκριµένο άνω όριο, αν συνδυαστεί µε µια συγκεκριµένη
ΚΕ της αδρονικής ύλης σε χαµηλές πυκνότητες, δε συµβαδίζει µε την ύπαρξη
αστέρων νετρονίων µε δύο ηλιακές µάζες.

Από την άλλη πλευρά, όταν επιλέγουµε το όριο vs = c τότε η µέγιστη
µάζα αυξάνεται σηµαντικά (για περισσότερα ϐλέπε [24,28] και τις αντίστοιχες
αναφορές εκεί). Οι υπολογισµοί µας είναι σε συµφωνία µε τις παρατηρήσεις
των µαζικών αστέρων νετρονίων ακόµα και για υψηλές τιµές της κρίσιµης
πυκνότητας n0. Οι προβλέψεις της κινητικής ϑεωρίας για την Mmax είναι
χαµηλότερες αλλά κοντά σε αυτές του ορίου αιτιότητας και σύµφωνα µε τις
παρατηρήσεις.

Σχετικά πρόσφατα, η ανάλυση σύντοµων εκρήξεων ακτίνων γ έδωσε ένα
άνω όριο για τη µάζα των αστέρων νετρονίων [122]. Με ϐάση αυτές τις µελέτες,
οι περισσότερες σύντοµες εκρήξεις ακτίνων γ παράγονται από τη συνένωση
δύο αστέρων νετρονίων, και αν το κατάλοιπο της συγχώνευσης καταρρεύσει
γρήγορα τότε το άνω όριο για τη µάζα περιορίζεται αυστηρά. Αν υποθέσουµε
ότι η περιστροφή του κατάλοιπου της συγχώνευσης περιορίζεται µόνο από την
αποβολή µάζας (mass shedding) που προκαλείται, τότε η µέγιστη ϐαρυτική
µάζα ενός µη περιστρεφόµενου αστέρα νετρονίων είναι Mmax = (2 − 2.2)M�
[122].

Παροµοίως, έχουν γίνει µελέτες [123] γύρω από τις ϕυσικές ιδιότητες
του συµπαγούς κατάλοιπου της συγχώνευσης αστέρων νετρονίων συνδυάζο-
ντας αποτελέσµατα νευτώνιων υπολογισµών συγχώνευσης (Newtonian merger
calculations) µε µελέτες ΚΕων. Επιπλέον, οι συγγραφείς της [123], χρησιµο-
ποιώντας µελέτες πληθυσµών, καθόρισαν την κατανοµή αυτών των κατάλοι-
πων ώστε να τα συγκρίνουν µε παρατηρήσεις. ΄Ετσι, ϕαίνεται ότι οι πυρήνες
µελανών οπών σχηµατίζονται γρήγορα µόνο για ΚΕς που προβλέπουν µέγι-
στες µάζες για µη περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων κάτω από Mmax =

(2.3 − 2.4)M�. ΄Ολες αυτές οι αναλύσεις, αν και αντιµετωπίζουν το πρόβληµα
του άνω ορίου της µάζας των αστέρων νετρονίων µε διαφορετικούς τρόπους,
προβλέπουν ως απόλυτο άνω όριο Mmax ≥ 2M�. Αυτή η πρόβλεψη είναι
σύµφωνη µε τις παρατηρήσεις [2, 116]. Είναι προφανές ότι το προτεινόµε-
νο άνω όριο vs = c/

√
3 αποτυγχάνει να αναπαράξει τα απόλυτα άνω όρια

των (2.3 − 2.4)M�. Σε κάθε περίπτωση, µόνο επιπρόσθετες παρατηρήσεις ϑα
ξεκαθαρίσουν περαιτέρω το πρόβληµα της Mmax παρέχοντας και επιπλέον πε-
ϱιορισµούς για το άνω όριο της µάζας.

Στο Σχήµα 2.5 παρουσιάζουµε την εξάρτηση της Mmax από το άνω όριο της
ταχύτητας του ήχου και για τρεις περιπτώσεις µε διαφορετικές τιµές της κρίσι-
µης πυκνότητας. Η εξάρτηση είναι της µορφής Mmax = a(vs/c)bM�. Οι τιµές
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Σχήµα 2.5: Η µέγιστη µάζα ως συνάρτηση του άνω ορίου της ταχύτητας του
ήχου για τρεις διαφορετικές τιµές της κρίσιµης πυκνότητας.
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των παραµέτρων a και b, για κάθε περίπτωση, έχουν επιλεγεί µε τη µέθοδο
των ελαχίστων τετραγώνων. Θεωρούµε ένα παράδειγµα µε ϐάση το µοντέλο
MDI. Οι υπολογισµοί δείχνουν ότι παρόµοια συµπεριφορά υπάρχει και για
τις άλλες ΚΕς. ΄Οπως αναµέναµε, για τις χαµηλότερες τιµές της κρίσιµης πυ-
κνότητας n0 η Mmax αυξάνει πιο απότοµα ως προς τη vs. Για χαµηλές τιµές
της vs η εξάρτηση Mmax − vs προσεγγίζει τα αποτελέσµατα της περίπτωσης µε
ΚΕ/κανονική.

2.4 Η παλιρροϊκή πολωσιµότητα και το άνω όριο της
ταχύτητας του ήχου

Προτείνουµε µια επιπρόσθετη προσέγγιση µε σκοπό τη παραπέρα µελέτη του
άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου. Πιο συγκεκριµένα, υπολογίζουµε τιµές της
παλιρροϊκής πολωσιµότητας (λ) για τις αντίστοιχες ΚΕς που χρησιµοποιήσαµε
στη µελέτη µας. Είναι γνωστό ότι η επίδραση της εσωτερικής δοµής ενός α-
στέρα πάνω στη κυµατοµορφή χαρακτηρίζεται από την τιµή της λ. Η ποσότητα
αυτή αποτελεί µέτρο της τετραπολικής παραµόρφωσης ενός αστέρα που προ-
καλείται από το παλιρροϊκό πεδίο του συνοδού του σε ένα διπλό σύστηµα [39].
Βρέθηκε ότι η λ είναι ευαίσθητη από τις λεπτοµέρειες της καταστατικής ε-
ξίσωσης. Ο αριθµός Love k2 ϕαίνεται να εξαρτάται ισχυρά από τη παράµετρο
συµπαγότητας (compactness parameter) � (για µεγάλες τιµές του � µειώνεται
γρήγορα) όπως και από την τιµή της yR που, επίσης, σχετίζεται µε την εσωτε-
ϱική δοµή του αστέρα νετρονίων. Επιπλέον, η λ εκδηλώνει ισχυρή εξάρτηση
από την ακτίνα R και συνεπώς από τις λεπτοµέρειες της καταστατικής εξίσω-
σης σε χαµηλές και υψηλές τιµές της πυκνότητας ϐαρυονίων. Συγκεκριµένα,
η µέγιστη µάζα και κατά συνέπεια και η παράµετρος συµπαγότητας είναι ευα-
ίσθητες στη περιοχή µεγάλων πυκνοτήτων της ΚΕ. Σύµφωνα µε µελέτες των
Lattimer και Prakash [14], η ακτίνα των αστέρων νετρονίων µε µάζες κοντά
στη τιµή 1.4 M� εξαρτάται από την πίεση κοντά στη πυκνότητα κορεσµού.
΄Ολα αυτά υποδεικνύουν ότι η µέτρηση της λ µπορεί να ϐάλει περιορισµούς
στη µέγιστη µάζα ενός αστέρα νετρονίων που ϐρίσκεται σε ένα διπλό σύστηµα
αστέρων νετρονίων.

Στο Σχήµα 2.6 ϕαίνεται η εξάρτηση του αριθµού Love k2 από τη µάζα
ενός αστέρα νετρονίων για πέντε ΚΕς. Γίνεται σύγκριση µε τα αντίστοιχα α-
ποτελέσµατα διαµορφώσεων µέγιστης µάζας όπου τα άνω όρια είναι vs = c
και vs = c/

√
3. Η ποσότητα k2 είναι εµφανώς εξαρτηµένη από το µοντέλο

που χρησιµοποιούµε και ειδικά για τιµές µαζών στο διάστηµα [0.5M�,1.5M�].
Κοντά στην τιµή της 1 M� υπάρχει µια απόκλιση κατά ένα παράγοντα περίπου
2-3 ανάµεσα στα µοντέλα. Στη πραγµατικότητα, ο k2 είναι ισχυρά εξαρτώµε-
νος από το παράγοντα συµπαγότητας � [ϐλέπε Εξ. (1.3)]. Για παράδειγµα,
στο µοντέλο HLPS, οι χαµηλές τιµές του k2 εµφανίζονται στην περιοχή µαζών
[0.5M�,1M�] λόγω των µεγάλων τιµών του � (ϐλέπε Σχ. 2.3). Η αλληλε-
πίδραση ανάµεσα στο άνω όριο της ταχύτητας του ήχου και στη stiffness της
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Σχήµα 2.6: Ο παλιρροϊκός αριθµός Love k2 ως συνάρτηση της µάζας για πέντε
επιλεγόµενες ΚΕ (ΚΕ/κανονική) σε σύγκριση µε τις αντίστοιχες διαµορφώσεις
µέγιστης µάζας (περιπτώσεις µε ΚΕ/minstiff και ΚΕ/maxstiff ). Ο συµβολι-
σµός είναι ίδιος µε του Σχήµατος 2.3.
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Σχήµα 2.7: Η παλιρροϊκή πολωσιµότητα λ ενός αστέρα νετρονίων ως συνάρ-
τηση της µάζας για πέντε επιλεγόµενες ΚΕ (περίπτωση µε ΚΕ/κανονική) σε
σύγκριση µε άλλες περιπτώσεις (ΚΕ/minstiff και ΚΕ/maxstiff ) Ο συµβολι-
σµός ίδιος µε το Σχήµα 2.3.

ΚΕ επηρεάζει τον αριθµό Love k2. Πιο συγκεκριµένα, οι τιµές του k2 είναι
σχετικά ανεπηρέαστες από τη µορφή της ΚΕς, όταν το όριο c/

√
3 χρησιµο-

ποιείται για κρίσιµη πυκνότητα n0 = 1.5ns και για αστέρες νετρονίων µε µάζες
M > 1M�. ΄Οµως, όταν χρησιµοποιούµε το συµβατικό όριο αιτιότητας (vs < c),
η stiffness της ΚΕς κάνει την εµφάνισή της µε σηµαντικές επιδράσεις στον
αριθµό k2. Στη πραγµατικότητα, η ποσότητα k2 αυξάνει κατά ένα παράγοντα
του δύο ή και ακόµη παραπάνω σε σχέση µε τα αποτελέσµατα για το όριο
c/
√

3. Επιπρόσθετα, η αντίστοιχη δοµή της ΚΕς για τον υπολογισµό της µέγι-
στης µάζας µε vs < c και n0 = 1.5ns δίνει πεπερασµένες τιµές του k2 ακόµα
και για µεγάλες µάζες αστέρων νετρονίων (M > 2M�). Αυτό το χαρακτηριστικό
είναι πολύ διαφορετικό µε αυτό που παίρνουµε από τους υπολογισµούς που
κάνουµε αν χρησιµοποιήσουµε τη ΚΕ/κανονική για κάθε µοντέλο.

Η λ είναι µια σηµαντική ποσότητα, όπως µπορεί να συµπεράνει κανείς
από παρατηρήσεις διπλών συστηµάτων αστέρων νετρονίων. Αυτό ϕαίνεται στο
Σχήµα 2.7. Ο συµβολισµός είναι ίδιος µε του Σχήµατος 2.6. Είναι εµφανής
η επίδραση των διαφόρων περιπτώσεων πάνω στις τιµές του λ. Βρήκαµε ότι
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το λ κινείται σε ένα πλατύ εύρος τιµών (λ ∼ (1 − 5) × 1036 gr cm2 s2) για
τη χρησιµοποιούµενη ΚΕ (ΚΕ/κανονική). Επειδή το λ είναι ευαίσθητο στην
ακτίνα του αστέρα, επηρεάζεται άµεσα από τη ΚΕ. Επίσης, µια ΚΕ που οδηγεί
σε µεγάλη ακτίνα του αστέρα νετρονίων ϑα δώσει και υψηλές τιµές για τη
λ (και αντίστροφα). Οι περιορισµοί του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου
(ΚΕ/minstiff ) προκαλούν µια µη αµελητέα αύξηση της λ για υψηλές τιµές
της µάζας του αστέρα νετρονίων. ΄Οµως, για τη περίπτωση µε ΚΕ/maxstiff
η αντίστοιχη αύξηση της λ είναι ουσιώδης σε σύγκριση µε τη περίπτωση µε
ΚΕ/κανονική. Επιπλέον, σε αυτή τη περίπτωση οι τιµές της λ παραµένουν
µετρήσιµες ακόµα και για πολύ υψηλές τιµές της µάζας. Αυτή η συµπεριφορά
προκύπτει από την ισχυρή εξάρτηση της λ από την ακτίνα R. Ειδικότερα,
σύµφωνα µε το Σχήµα 2.3 η αύξηση του άνω ορίου για την ταχύτητα του
ήχου επηρεάζει σηµαντικά τη δοµή για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας
µε δύο τρόπους. Πρώτον, έχουµε δραµατική αύξηση του άνω ορίου της Mmax .
∆εύτερον, η ακτίνα του αστέρα νετρονίων αυξάνεται σηµαντικά. Μια αύξηση
της ακτίνας κατά 10% οδηγεί σε αντίστοιχη αύξηση της λ κατά 60%.

Στο Σχήµα 2.7 επίσης, ϕαίνεται η ικανότητα µέτρησης της λ από το
Advanced LIGO και το τηλεσκόπιο Einstein. Η περιοχή πιθανών παρατη-
ϱήσεων του Advanced LIGO υποδεικνύεται µε την ασκιαγράφητη περιοχή. Το
τηλεσκόπιο Einstein έχει µεγαλύτερη ικανότητα και ϑα µπορέσει να κάνει πα-
ϱατηρήσεις τόσο στην ασκιαγράφητη όσο και στην ελαφρώς σκιαγραφηµένη
περιοχή του Σχήµατος [39]. Είναι εµφανές πως το Advanced LIGO είναι ικανό
να µετρήσει τη λ και να εισάγει περιορισµούς στη ΚΕ µόνο για µικρές τιµές
µαζών αστέρων νετρονίων. ΄Οπως αναφέρεται και στην [39], το τηλεσκόπιο
Einstein αυξάνει σηµαντικά τη περιοχή ευαισθησίας και προσφέρει την ευ-
καιρία να πάρουµε πιο αυστηρούς περιορισµούς για τη ΚΕ τόσο σε χαµηλές
όσο και σε υψηλές τιµές πυκνότητας.

Να σηµειωθεί ότι το τηλεσκόπιο Einstein ϑα είναι ικανό να µετρήσει τη λ
ακόµα και για αστέρες νετρονίων µε µάζες µέχρι και 2.5M�. Κατά συνέπεια
ϑα περιορίσει και τη stiffness της ΚΕς. Για να είµαστε πιο ακριβείς, από
αυτές τις παρατηρήσεις µπορεί κανείς να υποβάλει σε δοκιµασία το άνω όριο
vs = c/

√
3. Οι ταυτόχρονες µετρήσεις των M και λ ϑα ϐοηθήσουν σίγουρα

ώστε να ξεκαθαριστούν τα όρια της stiffness της ΚΕς. Αυτά τα χαρακτηριστι-
κά ϕαίνονται στους υπολογισµούς µας. Για παράδειγµα, το µοντέλο για τη
περίπτωση όπου έχουµε τη δοµή µε ΚΕ/κανονική προβλέπει τιµές της λ που
ϐρίσκονται έξω από τη περιοχή ανίχνευσης του τηλεσκοπίου Einstein (ϐλέπε
επίσης [39–41]). Από τη άλλη, οι υπολογισµοί µε ΚΕ/minstiff οδηγούν σε
τιµές της λ που είναι κοντά στη περιοχή ευαισθησίας (sensitivity region). Για
τα αποτελέσµατα των περιπτώσεων µε ΚΕ/maxstiff έχουµε µια πιο καθαρή
αποτύπωση. Πιο ειδικά, για ενδιάµεσες µάζες αστέρων νετρονίων (1-2M�) µε
µεγάλες τιµές της λ, το άνω όριο vs = c/

√
3 ϕαίνεται να παραβιάζεται. Με

ϐάση όλη τη παραπάνω ανάλυση υποθέτουµε ότι ϑα είναι δυνατό να εξεταστεί
καλύτερα η έκταση της stiffness της ΚΕ των αστέρων νετρονίων καθώς και
οι σχετικοί περιορισµοί του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου µε τη χρήση
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Σχήµα 2.8: Η λ̃ ως συνάρτηση της M για διάφορες τιµές του συµµετρικο-
ύ λόγου h. Συγκρίνονται οι τρεις περιπτώσεις (ΚΕ/κανονική, ΚΕ/minstiff ,
ΚΕ/maxstiff ) που αντιστοιχούν στη ΚΕ από το µοντέλο MDI (L = 95 MeV).

ανιχνευτών τρίτης γενιάς.
Στρέφουµε τώρα τη προσοχή µας στη σταθµισµένη παλιρροϊκή πολωσι-

µότητα λ̃ που εκφράζεται ως συνάρτηση τηςM µε µεταβαλλόµενο το συµµε-
τρικό λόγο h, όπως απεικονίζεται και στο Σχήµα 2.8. Θεωρώντας ένα διπλό
σύστηµα αστέρων νετρονίων µε µάζες m1 και m2, µπορούµε εύκολα να δείξου-
µε ότι

m1 =
M

2h3/5

(
1 +
√

1 − 4h
)
, m2 =

M

2h3/5

(
1 −
√

1 − 4h
)
. (2.6)

Χρησιµοποιώντας τις παραπάνω σχέσεις η λ̃ γράφεται

λ̃ =
1
26

1 + 12
1 −
√

1 − 4h

1 +
√

1 + 4h

λ1(M, h) +

1 + 12
1 +
√

1 − 4h

1 −
√

1 + 4h

λ2(M, h)
 . (2.7)

΄Οπως ϕαίνεται και στο Σχήµα 2.8, ϑεωρούµε τις τρεις περιπτώσεις (ΚΕ/κανονική,
ΚΕ/minstiff , ΚΕ/maxstiff ) όπου για την ενδιάµεση περιοχή πυκνοτήτων χρη-
σιµοποιούµε το µοντέλοMDI µε παράµετρο κλίσης L = 95 MeV. Οι τρεις τιµές
του λόγου συµµετρικής µάζας h (0.25, 0.242, 0.222) αντιστοιχούν στο λόγο
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Σχήµα 2.9: Η λ ως συνάρτηση της ακτίνας για πέντε επιλεγόµενες ΚΕ σε
σύγκριση µε τα αποτελέσµατα των διαµορφώσεων µέγιστης µάζας.

µαζών m2/m1 (1.0, 0.7, 0.5) (για περισσότερα ϐλέπε [39]). Η αβεβαιότητα
∆λ̃ στη µέτρηση της λ̃ του Advanced LIGO και του τηλεσκοπίου Einstein
απεικονίζεται στο Σχήµα 2.8 (για λεπτοµέρειες δείτε και το Σχήµα 2.7). Συ-
µπεραίνουµε ότι το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου και κατά συνέπεια η
δοµή που επιλέγουµε για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας έχουν υπολο-
γίσιµες επιδράσεις στην εξάρτηση τωνM και λ̃. Αυτή η επίδραση εκδηλώνεται
περισσότερο για M > 0.5M�. Πιο συγκεκριµένα, για µεγάλες τιµές της M,
το τηλεσκόπιο Einstein έχει την ευαισθησία να διακρίνει αυτή την εξάρτηση.
Αξίζει να σηµειωθεί ότι παρατηρούµε και µια εξάρτηση από το λόγο h στη
κάθε περίπτωση. Αυτή η εξάρτηση γίνεται πιο έντονη για τη περίπτωση µε
ΚΕ/maxstiff και για h = 0.222, όταν η ασυµµετρία των δύο µαζών είναι πολύ
µεγάλη.

Ασχολούµαστε κυρίως µε τη δηµιουργία διαµορφώσεων µέγιστης µάζας
και τη πιθανότητα παρατηρήσεων τους. ΄Οµως, έχει ενδιαφέρον η µελέτη των
αντίστοιχων επιδράσεών τους πάνω στην ακτίνα (ϐλέπε Σχήµα 2.3). Αυτό α-
πεικονίζεται στο Σχήµα 2.9. ΄Οπως ϐλέπουµε, η ισχυρή εξάρτηση της λ από
την R είναι κοινή για όλα τα χρησιµοποιούµενα µοντέλα. Αυτές οι σύνθετες
εξαρτήσεις προκύπτουν από την (1.2) και, ειδικότερα, από τις διαφορετικές
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διαµορφώσεις αστέρων νετρονίων που σχετίζονται µε το εκάστοτε µοντέλο. Για
αυτό το λόγο, µια ακριβής παρατήρηση της R ή της λ ενός αστέρα νετρονίων
ϑα συνεισφέρει στο καθορισµό της stiffness της ΚΕς.

Η σχηµατική προσέγγιση για την ύλη των αστέρων νετρονίων, που προ-
τάθηκε από τον Olson [34], µπορεί να χαρακτηριστεί απλή αλλά οι ϐασισµένοι
στη κινητική ϑεωρία περιορισµοί παρέχουν ένα χρήσιµο οδηγό για το άνω όριο
της ταχύτητας του ήχου. Στη πραγµατικότητα, υπάρχουν πολλές υποθέσεις
που αφορούν το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου στην αδρονική ύλη αλ-
λά, από όσα γνωρίζουµε, τα όρια από τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία είναι
τα µόνο που πηγάζουν από µια αυτόνοµη αντιµετώπιση της αδρονικής ύλης.
΄Ετσι, ϑεωρούµε ότι έχει ενδιαφέρον να παρουσιάσουµε αποτελέσµατα όπου
έχουµε χρησιµοποιήσει περιορισµούς στη ΚΕ από τη σχετικιστική κινητική
ϑεωρία και να τα συγκρίνουµε τόσο µε τα άνω όρια που προτείνονται από άλ-
λες προσεγγίσεις όσο και µε µελλοντικές παρατηρήσεις. Στο Σχήµα 2.10(a)
απεικονίζουµε τη σχέση µάζας-ακτίνας όταν αξιοποιούµε τους περιορισµούς
από τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία. Μεταβάλλουµε την τιµή της κρίσιµης
πυκνότητας n0 (έχοντας επιλέξει πέντε χαρακτηριστικές για το σκοπό αυτό).
Η χρήση των άνω ορίων για την ταχύτητα του ήχου, που προτείνονται από τη
κινητική ϑεωρία, οδηγεί σε τιµές της Mmax που εξηγούν τις πρόσφατες παρα-
τηρήσεις, ακόµα και για µεγάλες τιµές της κρίσιµης πυκνότητας n0. Η αύξηση
της Mmax όπως και αυτή της παραµέτρου � οδηγεί, όπως και στις προηγούµε-
νες περιπτώσεις, σε σηµαντική αύξηση των τιµών της λ [ϐλέπε Σχήµα 2.10(b)].
Αυτή η επίδραση γίνεται πιο ϕανερή για µεγάλες τιµές πυκνότητας και, πιο
συγκεκριµένα, οι τιµές της λ ϐρίσκονται εντός της περιοχής ευαισθησίας του
τηλεσκοπίου Einstein.
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Σχήµα 2.10: (a) Το διάγραµµα µάζας-ακτίνας που αντιστοιχεί στους περιορι-
σµούς για τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία στη vs και για διάφορες τιµές της
n0, (b) Η εξάρτηση M-λ από τη κινητική ϑεωρία σε σύγκριση µε τις ικανότητες
παρατήρησης. Απεικονίζονται, επίσης, τόσο η αβεβαιότητα ∆λ στη µέτρηση
του λ από το Advanced LIGO όσο και η αντίστοιχη του τηλεσκοπίου Einstein.
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Κεφάλαιο 3

ΠΕΡΙΟΡΙΣΜΟΙ ΑΠΟ ΤΗΝ
ΤΑΧΥΤΗΤΑ ΤΟΥ ΗΧΟΥ ΣΤΗΝ
ΑΚΟΛΟΥΘΙΑ KEPLER

Σαν επέκταση του προηγούµενου κεφαλαίου η δουλειά που ϑα παρουσια-
στεί παρακάτω, αν και χρονολογικά έγινε τελευταία [124], σχετίζεται µε τον
εµπλουτισµό της πληροφορίας που παρέχουν οι τάχιστα περιστρεφόµενοι α-
στέρες νετρονίων έναντι των στατικών γύρω από τη συµπεριφορά της πυρηνικής
ύλης σε µεγάλες τιµές πυκνοτήτας.

Πιο συγκεκριµένα, µελετάµε τα τρία όρια που αναφέρθηκαν και στο προη-
γούµενο κεφάλαιο όσον αφορά την ταχύτητα του ήχου δηλαδή τα vs = c και
vs = c/

√
3 καθώς και αυτό που παρέχεται από την σχετικιστική κινητική ϑε-

ωρία. ∆ιερευνώντας έτσι τα πιθανά προβλεπόµενα άνω όρια για την ταχύτητα
του ήχου µέχρι ποιο σηµείο µπορούν να περιορίσουν ϐασικές ιδιότητες των
αστέρων νετρονίων, όπως τη µέγιστη µάζα και την αντίστοιχη ακτίνα, τη γωνια-
κή ταχύτητα, την παράµετρο Kerr και τη ϱοπή αδράνειας. ∆ίνουµε ιδιαίτερη
σηµασία στο χαµηλότερο προτεινόµενο άνω όριο vs = c/

√
3 και επιπρόσθετα

εξερευνούµε σε ποια περιοχή µαζών ένας περιστρεφόµενος αστέρας νετρονίων
καταρρέει σε µελανή οπή. Για την κάθε περίπτωση δίνεται η δυνατότητα να
κατασκευαστούν σχέσεις ανάµεσα στα προαναφερθέντα ϕυσικά µεγέθη και
την πυκνότητα µετάβασης αλλά και να γίνει σύγκριση µε τις αντίστοιχες µη
περιστρεφόµενες περιπτώσεις.

3.1 ΄Ορια της ταχύτητας του ήχου και καταστατική
εξίσωση για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας
σε περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων

Κατασκευάζουµε τη ΚΕ για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας (ϑεωρώντας
ότι, µε πολύ καλή ακρίβεια, αναπαράγεται από τις παρακάτω δοµές η µέγιστη
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απαιτούµενη συχνότητα περιστροφής ή ταχύτητα Kepler [57,58]) µε ϐάση τις
ακόλουθες δύο δοµές :

(α) Μέγιστη γωνιακή ταχύτητα για γνωστές ΚΕς χαµηλών πυκνοτήτων.

(ϐ) Μέγιστη γωνιακή ταχύτητα από τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία.

Στην (α), η ΚΕ δίνεται µέσω της πρότασης [43]

P(E) =



Pcrust(E), E ≤ Ec−edge

PNM (E), Ec−edge ≤ E ≤ Etr(
vs
c

)2
(E − Etr) + PNM (Etr), Etr ≤ E.

(3.1)

όπου P και E είναι η πίεση και η πυκνότητα ενέργειας αντίστοιχα ενώ η Etr
είναι η ενεργειακή πυκνότητα µετάβασης (η κρίσιµη πυκνότητα ενέργειας που
είχαµε στο προηγούµενο κεφάλαιο). Στην (ϐ), η µέγιστα stiff (maxstiff ) ΚΕ
ϑυµίζουµε ότι ικανοποιεί την ακόλουθη έκφραση,(vs

c

)2
=
E − P/3
P + E

, (3.2)

και η ΚΕ αντίστοιχα από την παρακάτω δοµή [34,43]

P(n) =



Pcrust(n), n ≤ nc−edge

PNM (n), nc−edge ≤ n ≤ ntr

C1na1(a1 − 1) + C2na2(a2 − 1), ntr ≤ n

(3.3)

µε
α1 = (1 +

√
13)/3, α2 = (1 −

√
13)/3, (3.4)

C1 =

(
(2 +

√
13)E(ntr) + 3P(ntr)

2
√

13

)
n−α1
tr , (3.5)

C2 = −

(
(2 −

√
13)E(ntr) + 3P(ntr)

2
√

13

)
n−α2
tr . (3.6)

όπου n είναι η ϐαρυονική πυκνότητα και ntr η αντίστοιχη πυκνότητα µετάβα-
σης (ή κρίσιµη όπως πριν). Στη δεύτερη περίπτωση (ϐ), η ταχύτητα του ήχου
αυτοπεριορίζεται εκ κατασκευής ανάµεσα στην περιοχή

1
3
≤

(vs
c

)2
≤ 1. (3.7)

Ουσιαστικά η παραπάνω ανισότητα υποδεικνύει το εύρος γύρω από το οποίο
κινείται η µελέτη µας για την ταχύτητα του ήχου.
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΄Οπως και στο προηγούµενο κεφάλαιο έτσι και εδώ, ϐάσει των εξισώσεων
(3.1) και (3.3), η ΚΕ χωρίζεται σε τρεις περιοχές. Στην περιοχή E ≤ Ec−edge,
χρησιµοποιήσαµε τις εξισώσεις από τους Feynman et al. [120] αλλά και αυτές
των Baym et al. [121] για το ϕλοιό και τις χαµηλές πυκνοτήτες του αστέρα
νετρονίων. Στην ενδιάµεση περιοχή, Ec−edge ≤ E ≤ Etr , αξιοποιήσαµε µια
συγκεκριµένη ΚΕ που ϐασίζεται στο µοντέλο MDI και σε δεδοµένα από τους
Akmal et al. [66], ενώ για την περιοχή Etr ≥ E, η ΚΕ είναι µέγιστα stiff , µε την
ταχύτητα του ήχου

√
(∂P/∂E)S καθορισµένη σε δύο τιµές, c/

√
3 και c (εκτός

από την περίπτωση της σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας όπως αναφέραµε). Αν
και οι πυκνότητες ενέργειας κάτω από την Ec−edge έχουν αµελητέα επίδραση
για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας, συµπεριλήφθηκαν στους υπολογι-
σµούς για λόγους πληρότητας. Οι περιπτώσεις που µελετήσαµε ήταν αυτές
που η πυκνότητα µετάβασης είναι ntr = pnns, όπου ns είναι η πυκνότητα κο-
ϱεσµού της συµµετρικής πυρηνικής ύλης (ns = 0.16 fm−3) µε το pn να παίρνει
τις τιµές 1.5,2,3,4,5.

Στην ειδική περίπτωση που ntr = 1.5ns, όταν η ταχύτητα του ήχου είναι
ίση µε c, έχουµε το σενάριο της µέγιστα stiff ΚΕ, ενώ όταν vs = c/

√
3 έχουµε

την ελάχιστα stiff ΚΕ. ΄Οµως, από τη στιγµή που η πυκνότητα µετάβασης ntr
και το άνω όριο της ταχύτητας του ήχου δεν είναι καθορισµένα από τη ϑεωρία
µας, η ΚΕ παραµένει άγνωστη.

Στην προσέγγιση (α), η συνέχεια της ΚΕ είναι εκ κατασκευής εξασφαλι-
σµένη σε αντίθεση µε µια παρόµοια προσέγγιση που χρησιµοποιήθηκε στην
[125], όπου µια έντονη µετάβαση ϕάσης εµφανίζεται στα σηµεία που γίνεται
η αλλαγή. Λόγω του τεχνητού χαρακτήρα της η προσέγγιση (α) δεν εξασφα-
λίζει τη συνέχεια της ταχύτητας του ήχου (δηλαδή της πρώτης παραγώγου)
στην πυκνότητα µετάβασης. Για αυτό, επικεντρωθήκαµε στον τρόπο µε τον
οποίο ϑα εξαλείψουµε αυτή την ασυνέχεια επιβάλλοντας µια οµαλή µετάβαση
ϕάσης. Πιο συγκεκριµένα, αποφύγαµε τις ασυνέχειες στην ταχύτητα του ήχου
στα σηµεία µετάβασης εφαρµόζοντας µια µέθοδο που έχει ήδη παρουσιαστεί
στην [126]. Προχωρήσαµε στη σύνδεση των καταστατικών εξισώσεων στην πυ-
κνότητα µετάβασης ϑεωρώντας ότι, πάνω από αυτή την τιµή, η ταχύτητα του
ήχου παραµετροποιείται µε τον ακόλουθο τρόπο (για λεπτοµέρειες [126]):

vs
c

=

(
a − c1 exp

[
−

(n − c2)2

w2

])1/2

, a = 1,1/3 (3.8)

όπου οι παράµετροι c1, c2, που δίνονται στον Πίνακα 3.1, και η w = 0.001
fm−3 είναι προσαρµοσµένες για την ταχύτητα του ήχου και την πρώτη της πα-
ϱάγωγο στο σηµείο ntr , καθώς και µε ϐάση τις απαιτήσεις vs(ntr) = [c, c/

√
3].

Χρησιµοποιώντας την (3.8), η ΚΕ για n ≥ ntr µπορεί να κατασκευαστεί µε τη
ϐοήθεια της ακόλουθης επαναληπτικής διαδικασίας [126]:

Ei+1 = Ei + ∆E, Pi+1 = Pi +

(vs
c

(ni)
)2

∆E, (3.9)
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Πίνακας 3.1: Παράµετροι της εξίσωσης (3.8) για διάφορες τιµές πυκνοτήτων
µετάβασης και διαφορετικά άνω όρια της ταχύτητας του ήχου.

vs c1 c2 ntr
c 0.880 0.240

1.5nsc/
√

3 0.214 0.240
c 0.814 0.320

2nsc/
√

3 0.147 0.320
c 0.676 0.480

3nsc/
√

3 0.009 0.480
c 0.357 0.640

4nsc/
√

3 - -
c 0.254 0.801

5nsc/
√

3 - -

∆E = ∆n

(
Ei + Pi
ni

)
, (3.10)

∆n = ni+1 − ni . (3.11)

Επιπρόσθετα, στην προσέγγιση (α), µελετήσαµε τόσο την µέθοδο κατά την
οποία οι ασυνέχειες εµφανίζονται στην ΚΕ όσο και την αντίστοιχη που ϐασίζε-
ται στις (3.8)-(3.11).

Στην προσέγγιση (ϐ), ενώ η συνέχεια στην ΚΕ είναι εξασφαλισµένη εξ ο-
ϱισµού (σχετικιστική κινητική ϑεωρία), η ταχύτητα του ήχου εµφανίζει µια
αναπόφευχτη ασυνέχεια στην πυκνότητα µετάβασης. Πιο συγκεκριµένα, µια
απότοµη µετάβαση ϕάσης στην ταχύτητα του ήχου κάνει την εµφάνισή της
στην περίπτωση της µέγιστα stiff καταστατικής εξίσωσης. Αν εφαρµόσουµε
µια παρόµοια προσέγγιση όπως στην (ϐ) ϑα διορθώσουµε το πρόβληµα αλλά
τα αποτελέσµατα πάνω στις ιδιότητες που µελετάµε ϑα είναι αµελητέα. Για αυ-
τό το λόγο, στην περίπτωση (ϐ), η ασυνέχεια στην ταχύτητα του ήχου υπάρχει
χωρίς κάποια προσέγγιση.

Στο Σχήµα 3.1(a) παρουσιάζουµε τη ϐαρυτική µάζα σα συνάρτηση της
αντίστοιχης ισηµερινής ακτίνας για την ΚΕ APR − 1 µε διάφορες τιµές του
άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου και την πυκνότητα µετάβασης µε τιµή
1.5ns τόσο για τις µη περιστρεφόµενες περιπτώσεις όσο και για τις τάχιστα
περιστρεφόµενες.

Στο Σχήµα 3.1(b), σχεδιάσαµε την ταχύτητα του ήχου (το τετράγωνο αυ-
τής c2

s ) συναρτήσει της πυκνότητας για τρεις περιπτώσεις της πυκνότητας µε-
τάβασης (ntr/ns = 1.5,2,3) και για τις τρεις περιπτώσεις των άνω ορίων της
ταχύτητας του ήχου που µελετάµε. Είναι εµφανές πως η ασυνέχεια στην τα-
χύτητα του ήχου στις περιπτώσεις που έχει το άνω όριο τις τιµές c και c/

√
3
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Σχήµα 3.1: (a) ∆ιάγραµµα µάζας-ακτίνας για διάφορα άνω όρια της ταχύτητας
του ήχου και για πυκνότητα µετάβασης ίση µε 1.5ns. Στο Σχήµα παρουσι-
άζονται τόσο οι µη περιστρεφόµενες (N.R.) όσο και οι τάχιστα περιστρεφόµενες
(M.R.) περιπτώσεις. (b) Η εξάρτηση της ταχύτητας του ήχου από την πυκνότη-
τα για τις τρεις περιπτώσεις πυκνότητας µετάβασης (ntr/ns = 1.5,2,3) και για
τα διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου.
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διορθώνεται µε τη ϐοήθεια της (3.8). Η αντίστοιχη ασυνέχεια στην περίπτωση
της κινητικής ϑεωρίας είναι, επίσης, εµφανής. Σε αυτή την περίπτωση στους
υπολογισµούς µας δεν έχει συµπεριληφθεί κάποια προσέγγιση.

3.2 Περιορισµοί στις µακροσκοπικές ιδιότητες και
παρουσίαση των αποτελεσµάτων

Σε αυτή την ενότητα ϑα παρουσιάσουµε τα αποτελέσµατα των υπολογισµών
που έγιναν µε ϐάση τον παραπάνω τρόπο. Πιο συγκεκριµένα, ϑα δούµε την
επίδραση στις διάφορες µακροσκοπικές ιδιότητες ενός αστέρα νετρονίων, όπως
η µάζα του, η ακτίνα, η ϱοπή αδράνειας και άλλες. Θα παρουσιάσουµε,
επίσης, σχέσεις ανάµεσα στα διάφορα µεγέθη και την πυκνότητα µετάβασης,
σχολιάζοντας έτσι τη σχέση που εµφανίζουν µεταξύ τους.

3.2.1 Βαρυτική µάζα και ακτίνα

Η ϐαρυτική µάζα και η αντίστοιχη ακτίνα (ισηµερινή και πολική) ενός αστέρα
νετρονίων µπορεί να πάρει διαφορετικές τιµές ανάλογα µε την υπόθεση που
γίνεται κάθε ϕορά για την ταχύτητα του ήχου και την πυκνότητα µετάβασης.
Εξετάζοντας την εξάρτηση της ϐαρυτικής µάζας από την αντίστοιχη ακτίνα για
τα τρία άνω όρια αλλά και για διαφορετικές τιµές της πυκνότητας µετάβα-
σης που ϕτάνουν µέχρι 5ns. Για την περίπτωση της ϐαρυτικής µάζας, όπως
υποδεικνύει το Σχήµα 3.2, τόσο στην περίπτωση N.R. όσο και στην M.R., πα-
ϱατηρείται µια ελάττωση της µάζας κατά την ϕορά αύξησης της πυκνότητας
µετάβασης ώσπου να ϕτάσει σε µια σταθερή τιµή. Η εξάρτηση αυτή µπορεί να
περιγραφεί από την παρακάτω σχέση µε ακρίβεια

Mmax
M�

= α1 coth

α2

(
ntr
ns

)1/2 , (3.12)

όπου τα α1 και α1 δίνονται στον Πίνακα 3.2. Για λόγους πληρότητας, µελε-
τήσαµε επίσης την προσέγγιση στην [21] για τη µη περιστρεφόµενη περίπτωση.
Για την ακρίβεια, αυτή ήταν µελέτη του Hartle [16] όπου απέδειξε τον ακόλου-
ϑο αναλυτικό τύπο. Η εγκυρότητά του περιορίζεται στην περιοχή [1.5ns,3ns]
και έχει τη µορφή

Mmax
M�

= k

√
1

ntr/ns
≈
α1

α2

√
1

ntr/ns
, (3.13)

όπου ο παράγοντας k παίρνει τις τιµές 3.319, 5.165 και 4.765 για τα άνω
όρια c/

√
3, c και αυτό της σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας αντίστοιχα. Να

αναφερθεί εδώ ότι η (3.12) για µικρές τιµές της πυκνότητας οδηγεί στην (3.13)
αφού ο παράγοντας k είναι προσεγγιστικά ισοδύναµος µε τον λόγο α1/α2.
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Σχήµα 3.2: Εξάρτηση της ϐαρυτικής µάζας από την πυκνότητα µετάβασης για
διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου. Τα δεδοµένα µε τους κύκλους
αντιστοιχούν στο όριο vs/c = 1/

√
3, τα τετράγωνα στο vs/c = 1 και τα τρίγωνα

στης σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας ενώ για τις προσαρµοσµένες σε αυτά κα-
µπύλες αναπαριστούµε ως συµπαγείς αυτές που αντιστοιχούν στην περίπτωση
N.R. ενώ µε διακεκοµµένες αυτές της περίπτωσης M.R..
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Πίνακας 3.2: Οι παράγοντες των εξισώσεων (3.12), (3.14), (3.16) και (3.18)
για τα τρία άνω όρια της ταχύτητας του ήχου. Οι συντοµογραφίες N.R. και
M.R. αντιστοιχούν στις γνωστές δύο περιπτώσεις όπου πραγµατοποιήσαµε τους
αντίστοιχους υπολογισµούς για την εύρεση των παραγόντων.

vs N.R. M.R.
c 1.665 1.689

α1c/
√

3 1.751 2.069
Κινητική ϑεωρία 1.844 1.999
c 0.448 0.352

α2c/
√

3 0.964 0.883
Κινητική ϑεωρία 0.590 0.478
c 10.280 13.352

α3c/
√

3 11.024 15.110
Κινητική ϑεωρία 10.629 13.802
c 0.639 0.645

α4c/
√

3 1.021 1.009
Κινητική ϑεωρία 0.704 0.676
c - 3.259

α5c/
√

3 - 3.040
Κινητική ϑεωρία - 3.533
c - 0.133

α6c/
√

3 - 0.362
Κινητική ϑεωρία - 0.167
c - 0.683

α7c/
√

3 - 0.645
Κινητική ϑεωρία - 0.683
c - 1.053

α8c/
√

3 - 1.348
Κινητική ϑεωρία - 1.101
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Στα Σχήµατα 3.3 προβάλλουµε την ισηµερινή (equatorial) και την πολική
(polar) ακτίνα σαν συνάρτηση της πυκνότητας µετάβασης. Ενώ έχουµε πα-
ϱόµοια συµπεριφορά µε τη µάζα και σε αυτή την περίπτωση, στο άνω όριο
c/
√

3 υπάρχει διαφοροποίηση. Πιο συγκεκριµένα, µετά από την τιµή 3ns
η περίπτωση της c/

√
3 οδηγεί σε µεγαλύτερες τιµές ακτίνας σε σχέση µε τα

άλλα δύο άνω όρια. Η εξάρτηση της ισηµερινής ακτίνας από την πυκνότητα
µετάβασης µπορεί να περιγραφεί από την παρακάτω σχέση

Rmax
km

= α3 coth
α4

(
ntr
ns

)0.8 , (3.14)

όπου τα α3 και α4 δίνονται στον Πίνακα 3.2. Η συγκεκριµένη συµπεριφορά
για το άνω όριο c/

√
3 µπορεί να σχετίζεται µε το γρεγονός ότι το συγκεκριµένο

όριο οδηγεί σε µοντέλα αστέρων νετρονίων µε µεγαλύτερη παραµόρφωση.

3.2.2 Γωνιακή ταχύτητα Kepler

Η παρουσίαση των αποτελεσµάτων µας για τη συσχέτιση της γωνιακής ταχύτη-
τας Kepler µε την πυκνότητα µετάβασης δίνεται στο Σχήµα 3.4. Η γωνιακή τα-
χύτητα για την περίπτωση υπολογισµού µέγιστης µάζας στην κατάσταση µέγι-
στης περιστροφής είναι µια αύξουσα συνάρτηση της πυκνότητας µετάβασης.
Αυτό είναι έγκυρο µόνο για το άνω όριο c/

√
3. Στις υπόλοιπες περιπτώσεις

ϕτάνει σε µια µέγιστη τιµή στην τιµή 3ns και έπειτα ϕθίνει µε αυξανόµενη την
πυκνότητα µετάβασης.

Από το Σχήµα 3.4 γίνεται ξεκάθαρο ότι η µέγιστη γωνιακή ταχύτητα στην
ακολουθία Kepler δεν αναπαριστάται από την µέγιστα stiff ΚΕ (που αντιστοιχεί
σε ntr = 1.5ns) αλλά µε µια ΚΕ που η πυκνότητα µετάβασης είναι ίση µε
3ns. Το αποτέλεσµα αυτό είναι πιθανότατα άµεση συνέπεια της σχέσης που
υπάρχει ανάµεσα στη γωνιακή ταχύτητα Kepler και τη µέγιστη δυνατή µάζα
ενός αστέρα νετρονίων, καθώς και µε την αντίστοιχη ακτίνα του.

3.2.3 Παράµετρος Kerr

Η παράµετρος Kerr έχει ιδιαίτερη σηµασία για τους αστέρες νετρονίων και
γενικότερα, για τους συµπαγείς αστέρες. Για την ακρίβεια, µπορεί να οδηγήσει
σε πιθανούς περιορισµούς της συµπαγότητας (compactness) στους αστέρες
νετρονίων και επιπρόσθετα, να αξιοποιηθεί ως κριτήριο για τον καθορισµό της
τελικής κατάστασης κατά την κατάρρευση ενός συµπαγούς αστέρος [37,127].
Η σχέση που περιγράφει την παράµετρο Kerr [37] είναι

K =
cJ

GM2 . (3.15)

Η παράµετρος Kerr, όπως παρουσιάζεται στο Σχήµα 3.5(a), ακολουθεί µια
αντίστοιχη σχέση όπως αυτή µάζας και πυκνότητας ως ϕθίνουσα συνάρτηση
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Σχήµα 3.3: Εξάρτηση της (a) ησηµερινής και της (b) πολικής ακτίνας από την
πυκνότητα µετάβασης για τις διάφορες περιπτώσεις άνω όρίων της ταχύτητας
του ήχου. Τα δεδοµένα µε τους κύκλους αντιστοιχούν στο όριο vs/c = 1/

√
3,

τα τετράγωνα στο vs/c = 1 και τα τρίγωνα στης σχετικιστικής κινητικής ϑε-
ωρίας ενώ για τις προσαρµοσµένες σε αυτά καµπύλες αναπαριστούµε ως συ-
µπαγείς αυτές που αντιστοιχούν στην περίπτωση N.R. ενώ µε διακεκοµµένες
αυτές της περίπτωσης M.R..
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Σχήµα 3.4: Η εξάρτηση της γωνιακής ταχύτητας από την πυκνότητα µετάβα-
σης για τα διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου. Τα δεδοµένα µε τους
κύκλους αντιστοιχούν στο όριο vs/c = 1/

√
3, τα τετράγωνα στο vs/c = 1 και

τα τρίγωνα στης σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας ενώ παρουσιάζονται και οι
αντίστοιχες προσαρµοσµένες καµπύλες σε αυτά.

50



της πυκνότητας µετάβασης. Η ακριβής περιγραφή της εξάρτησης της παρα-
µέτρου από την πυκνότητα µετάβασης περιγράφεται από την παρακάτω σχέση

Kmax = α7 coth

α8

(
ntr
ns

)1/2 , (3.16)

όπου τα α7 και α8 παρουσιάζονται στον Πίνακα 3.2.
Από το Σχήµα 3.5(b), η εξάρτηση αυτής της παραµέτρου από την ϐαρυτική

µάζα για την µέγιστα stiff ΚΕ σε κάθε περίπτωση µπορεί να µας οδηγήσει σε
πιθανούς περιορισµούς της µέγιστης µάζας των αστέρων νετρονίων. Και τα δύο
Σχήµατα µπορούν να ϐοηθήσουν στον περιορισµό της ΚΕ περιορίζοντας την
παράµετρο Kerr και την πιθανή µέγιστη τιµή της µάζας ενός αστέρα νετρονίων
σχεδόν ταυτόχρονα.

3.2.4 Ροπή αδράνειας

Μια από τις πιο σηµαντικές ιδιότητες κατά την ανάλυση παλµιτών είναι η ϱοπή
αδράνειας, η οποία ποσοτικοποιεί το πόσο γρήγορα ένα αντικείµενο µπορεί
να περιστρέφεται µε µια δεδοµένη γωνιακή ορµή [37, 128]. ∆ίνεται από τη
σχέση

I =
J

Ω
, (3.17)

όπου J είναι η στροφορµή και Ω η γωνιακή ταχύτητα του αστέρα νετρονίων.
Στο Σχήµα 3.6, ϕαίνονται τα αποτελέσµατα της µελέτης µας για τη σχέση

ϱοπής αδράνειας και πυκνότητας µετάβασης για διάφορα άνω όρια. Και σε
αυτή την περίπτωση, η ϱοπή αδράνειας ακολουθεί µια ϕθίνουσα διαδροµή
κατά µήκος της πυκνότητας µετάβασης ώσπου να ϕτάσει σε µια σταθερή τιµή.
Ιδιαίτερη σηµασία έχει εµφάνιση αυτής της ιδιότητας (αν µπορεί να χαρακτη-
ϱιστεί έτσι) για το άνω όριο vs/c = 1/

√
3, που οδηγεί σε πολύ χαµηλότερες

τιµές της ϱοπής αδράνειας σε σχέση µε τα άλλα δύο. Η εξάρτηση της ϱοπής
αδράνειας από την πυκνότητα µετάβασης µπορεί να περιγραφεί από τη σχέση

Imax = α5 coth

α6

(
ntr
ns

)3/2 (
1045gr cm2

)
, (3.18)

όπου τα α5 και α6 δίνονται στον Πίνακα 3.2. Για λόγους πληρότητας, µελε-
τήσαµε, επίσης, την προσέγγιση στην [49] για την περίπτωση µέγιστης δυνατής
περιστροφής. Η εγκυρότητα της ακόλουθης σχέσης περιορίζεται στην περιοχή
[1.5ns,3ns] και έχει τη µορφή

Imax = k2

(
1

ntr/ns

)k3 (
1045gr cm2

)
, (3.19)

όπου τα k2 και k3 ϕαίνονται στον Πίνακα 3.3.
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Σχήµα 3.5: Η εξάρτηση της παραµέτρου Kerr (K) από (a) την πυκνότητα
µετάβασης και (b) την ϐαρυτική µάζα µε ntr = 1.5ns για τα διάφορα άνω όρια
της ταχύτητας του ήχου. Τα δεδοµένα µε τους κύκλους αντιστοιχούν στο όριο
vs/c = 1/

√
3, τα τετράγωνα στο vs/c = 1 και τα τρίγωνα στης σχετικιστικής

κινητικής ϑεωρίας ενώ παρουσιάζονται και οι αντίστοιχες προσαρµοσµένες
καµπύλες σε αυτά.
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Σχήµα 3.6: Εξάρτηση της ϱοπής αδράνειας από την πυκνότητα µετάβασης για
τα διάφορα άνω όρια της τχύτητας του ήχου. Τα δεδοµένα µε τους κύκλους
αντιστοιχούν στο όριο vs/c = 1/

√
3, τα τετράγωνα στο vs/c = 1 και τα τρίγωνα

στης σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας ενώ παρουσιάζονται και οι αντίστοιχες
προσαρµοσµένες καµπύλες σε αυτά.
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Σχήµα 3.7: Εξάρτηση της ϱοπής αδράνειας από τη ϐαρυτική µάζα για το
άνω όριο (a) vs/c = 1, (b) vs/c = 1/

√
3 και (c) αυτό που προκύπτει από τη

σχετικιστική κινητική ϑεωρία. Οι υπολογισµοί έγιναν για διάφορες τιµές της
ntr , και πιο συγκεκριµένα 1.5ns, 2ns, 3ns, 4ns και 5ns.
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Πίνακας 3.3: Οι συντελεστές της (3.19) για τα τρία άνω όρια της ταχύτητας
του ήχου.

vs k2 k3
c 24.973 1.471

c/
√

3 8.476 1.150
Κινητική ϑεωρία 22.337 1.498

Επιπλέον, η µελέτη µας για την εξάρτηση της ϱοπής αδράνειας από την
ϐαρυτική µάζα για τα διάφορα άνω όρια οδήγησε στη δηµιουργία των Σχη-
µάτων 3.7. Από εκεί ϕαίνεται ότι σε όλες τις περιπτώσεις η ελάχιστη τιµή της
πυκνότητας µετάβασης (µέγιστα stiff ΚΕ) οδηγεί στις µέγιστες δυνατές τιµές
της ϱοπής αδράνειας.

3.2.5 Ακολουθίες σταθερής ϐαρυονικής µάζας

Με σκοπό να µελετήσουµε τη χρονική εξέλιξη ενός αστέρα νετρονίων σε συ-
σχέτιση µε την πυκνότητα µετάβασης και τα διάφορα άνω όρια της ταχύτητας
του ήχου κατασκευάσαµε τα Σχήµατα 3.8. Στα προαναφερθέντα Σχήµατα
παρουσιάζουµε τις κανονικές και υπερµαζικές ακολουθίες ϐαρυονικής µάζας
(supramassive rest mass sequences) ως εξάρτηση ανάµεσα στη γωνιακή τα-
χύτητα και την παράµετρο Kerr για διάφορες τιµές της ϐαρυονικής µάζας
(ή µάζασς ηρεµίας) στην τιµή ntr = 1.5ns. Ειδικότερα, αυτές οι ακολου-
ϑίες περιγράφουν τη χρονική εξέλιξη ενός αστέρα νετρονίων (µε καθορισµένη
µάζα ηρεµίας), όπου για να τις κατασκευάσουµε ϑεωρούµε πως ο αστέρας
νετρονίων περιστρέφεται µε την ταχύτητα Kepler. Στην περίπτωση κανονικών
ακολουθιών, οι αστέρες νετρονίων αναπόφευκτα χάνουν τη γωνιακή τους ορ-
µή (για διάφορους λόγους) και καταλήγουν στατικοί καθώς προσεγγίζουν µια
κατάσταση ευστάθειας. Από την άλλη µεριά, κατά τη διάρκεια µιας υπερµαζι-
κής ακολουθίας, οι αστέρες νετρονίων ποτέ δεν καταφέρνουν να προσεγγίσουν
µια ευσταθή στατική κατάσταση, µε αποτέλεσµα η µοίρα τους να είναι να κα-
ταρρεύσουν σε µια µελανή οπή. Προφανώς, τα άνω όρια της ταχύτητας του
ήχου επηρεάζουν τη χρονική εξέλιξη των µέγιστα περιστρεφόµενων αστέρων
νετρονίων. Αυτό εξαρτάται κυρίως από την τιµή της µάζας ηρεµίας στην οποία
δηµιουργήθηκε ο αστέρας.

Συνακόλουθα µε τα Σχήµατα 3.8, κατασκευάσαµε στο Σχήµα 3.9 την τε-
λευταία ευσταθή ακολουθία ϐαρυονικής µάζας [last stable rest mass sequence
(LSRMS)] για διάφορες τιµές των άνω ορίων που µελετάµε στην τιµή ntr =

1.5ns. Η συγκεκριµένη ακολουθία αντιστοιχεί στη διαµόρφωση που κατα-
σκευάσαµε για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας µε ένα µη περιστρεφόµενο
µοντέλο και καθορίζει το άνω όριο για την περιοχή ευστάθειας. Επιπλέον,
στο ίδιο Σχήµα, παρουσιάζουµε τα αποτελέσµατα που αφορούν την LSRMS
(σκιασµένη περιοχή µε γκρί χρώµα) όπως αυτά υπολογίστηκαν από τους
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Σχήµα 3.8: Κανονικές και υπερµαζικές ακολουθίες ϐαρυονικής µάζας ως α-
ναπαραστάσεις της εξάρτησης της γωνιακής ταχύτητας και της παραµέτρου
Kerr για τα άνω όρια (a) vs/c = 1/

√
3, (b) vs/c = 1 και (c) αυτό της σχετι-

κιστικής κινητικής ϑεωρίας στο σηµείο ntr = 1.5ns. Οι κόκκινες καµπύλες
αναπαριστούν την ακολουθία Kepler. Οι ακολουθίες σταθερής ϐαρυονικής
µάζας παρουσιάζονται µε πράσινες διακεκοµµένες γραµµές και το όριο ηµια-
κτινικής ευστάθειας (quasiradial stability limit) µε µωβ.
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Σχήµα 3.9: Η LSRMS ως αναπαράσταση της εξάρτησης της γωνιακής ταχύτη-
τας και της παραµέτρου Kerr για τα διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου
στο σηµείο ntr = 1.5ns. Φαίνονται οι υπερµαζικές και οι κανονικές περιοχές
όπως και οι καµπύλες για τα τρία όρια. Παρουσιάζονται, επίσης, η γκρι πε-
ϱιοχή και το όριο Kerr 0.75 από την [37] αλλά και η κόκκινη περιοχή µε τις
µέγιστες τιµές σε κάθε περίπτωση.
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Koliogiannis και Moustakidis στην [37] εφαρµόζοντας ένα εύρος ϱεαλιστικών
καταστατικών εξισώσεων. Αξίζει να παρατηρηθεί ότι τα τρία άνω όρια ορίζουν
το κάτω όριο για την LSRMS. Αυτό σηµαίνει ότι η επίδραση των ορίων αυτών
είναι να χαµηλώνουν την περιοχή ευστάθειας της χρονικής εξέλιξης όσον αφο-
ϱά τη γωνιακή ταχύτητα. ΄Οµως, σε αυτή µας τη µελέτη παρατηρούµε ότι όλα
έχουν σχεδόν παρόµοια συµπεριφορά.

3.2.6 Ελάχιστη περίοδος περιστροφής

Για δοθείσα ΚΕ, η µέγιστη ϐαρυτική µάζα στην ακολουθία των ϐαρυτικά πε-
ϱιορισµένων αστέρων νετρονίων έχει την ελάχιστη περίοδο Kepler. Για αυτό,
µε σκοπό να παρέχουµε περιορισµούς στην ΚΕ, παρουσιάζουµε στο Σχήµα
3.10 την εξάρτηση της ελάχιστης περιόδου περιστροφής σαν συνάρτηση της
αντίστοιχης µέγιστης ϐαρυτικής µάζας της µη περιστρεφόµενης περίπτωσης
για τα διάφορα άνω όρια τηα ταχύτητας του ήχου και για την µέγιστα stiff ΚΕ
σε κάθε περίπτωση.

Επιπρόσθετα, για σύγκριση, περιέχονται τα αποτελέσµατα από παλαιότε-
ϱη δουλειά του Glendenning [25], αυτά των Koranda et al. [11] καθώς και
αυτά που αντιστοιχούν στις 23 ϱεαλιστικές καταστατικές εξισώσεις από τους
Koliogiannis και Moustakidis [37]. Τέλος, συµπεριλάβαµε τις δύο απαγο-
ϱευµένες περιοχές που προκύπτουν από τη µέγιστη τιµή της παραµέτρου
συµπαγότητας (compactness), � = GM/Rc2. Στην πρώτη περιοχή η τιµή είναι
� = 4/9 (η µέγιστη επιτρεπόµενη τιµή από τη γενική σχετικότητα) [6] και στη
δεύτερη � = 0.3428, που είναι η µέγιστη δυνατή τιµή της αναλυτικής λύσης
Tolman VII των εξισώσεων Tolman −Oppenheimer −Volkoff και οδηγεί σε ευ-
σταθή κατάσταση. ΄Εχει ϐρεθεί πρόσφατα ότι αυτή η τιµή είναι ένα παγκόσµιο
άνω όριο συµπεριλαµβανοµένων ϱεαλιστικών καταστατικών εξισώσεων [129].
Τις παραπάνω δύο περιοχές ϐρήκαµε συνδυάζοντας την εξίσωση

Pmin = F

(
M�
Mst
max

)1/2 (
Rstmax
10km

)3/2

(ms), (3.20)

η οποία δίνεται στην [37], και συνδέει την ελάχιστη περίοδο ενός µέγιστα πε-
ϱιστρεφόµενου αστέρα νετρονίων µε µάζα και ακτίνα της µη περιστρεφόµενης
περίπτωσης, µε τις οριακές τιµές της παραµέτρου συµπαγότητας, �max . Σε
αυτή την περίπτωση, ϐρίσκουµε την έκφραση

Pmin = 0.79
(
0.1473
�max

)3/2 (
Mst
max

M�

)
(ms), (3.21)

η οποία χρησιµοποιήθηκε στο Σχήµα 3.10.
Είναι αξιοσηµείωτο ότι η προσέγγιση των Koranda et al. [11] παρέχει σω-

στά το κατώτερο όριο της Pmin σε σύγκριση µε τα αποτελέσµατα των ϱεαλιστι-
κών καταστατικών εξισώσεων. Επιπρόσθετα, η προσέγγιση που δίνεται από τον
Glendenning [25], παρά την απλότητά της, είναι πολύ κοντά στην προηγούµε-
νη σχέση. ΄Οσον αφορά τη λύση Tolman VII, η πρόβλεψή της όντας κοντά σε
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Σχήµα 3.10: Η ελάχιστη περίοδος περιστροφής των περιστρεφόµενων αστέρων
νετρονίων ως µια συνάρτηση της µέγιστης µάζας ενός σφαιρικού αστέρα που
προκύπτει από την ΚΕ της αστρικής ύλης. Οι κύκλοι αντιπροσωπεύουν το
άνω όριο vs/c = 1/

√
3, τα τετράγωνα το vs/c = 1 και οι σταυροί αυτό της σχε-

τικιστικής κινητικής ϑεωρίας. Τα δεδοµένα από τον Glendenning [25] παρου-
σιάζονται µε ϱόµβους. Η µπλε γραµµή αναπαριστά τη δουλειά των Koranda
et al. [11] για λόγους σύγκρισης ενώ τα δεδοµένα από τις 23 ϱεαλιστικές κα-
ταστατικές εξισώσεις [37] παρουσιάζονται µε αστέρια. Τέλος ϕαίνονται οι απα-
γορευµένες περιοχές από τη γενική σχετικότητα για � = 4/9 και η αντίστοιχη
από την Tolman VII µε � = 0.3428.

αυτή του Glendenning, επιβεβαιώνει την αξιοπιστία της. ΄Οµως, το πιο δυνατό
χαρακτηριστικό είναι οι περιορισµοί που εισάγει το άνω όριο vs/c = 1/

√
3.

Προφανώς, η χρήση αυτού του ορίου οδηγεί σε µια σηµαντική αύξηση στην
ελάχιστη περίοδο (σχεδόν διπλάσια από τον αντίστοιχο χρόνο του ορίου αι-
τιότητας vs/c = 1) και κατά συνέπεια περιορίζει την επιτρεπόµενη περιοχή.
Για την ακρίβεια, η επιτρεπόµενη περιοχή περιορίζεται δραστικά µε τη χρήση
αυτού του ορίου, εξαιρώντας την εκτίµηση όλων των ϱεαλιστικών καταστατικών
εξισώσεων.

Στο ίδιο Σχήµα και για το άνω όριο vs/c = 1/
√

3, οι ακολουθίες για κάθε
περίπτωση (οι οποίες αντιστοιχούν σε διάφορες τιµές της κρίσιµης πυκνότητας
και κατά συνέπεια σε διαφορετικά διαγράµµατα M − R) συµπεριλαµβάνονται.
Η γραµµή αυτή που δηµιουργείται ϐοηθά στην ταυτοποίηση της ελάχιστης
περιόδου (και της επιτρεπόµενης περιόδου) για κάθε περίπτωση και για δι-
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Πίνακας 3.4: Οι τιµές της κεντρικής πυκνότητας ρc = Ec/c2 (σε 1015 gr cm−3)
που αντιστοιχούν σε κάθε πυκνότητα µετάβασης για τις διάφορες περιπτώσεις
άνω ορίων της ταχύτητας του ήχου και τις αντίστοιχες περιπτώσεις µη περι-
στροφής (N.R.) και τάχιστης περιστροφής (M.R.).

vs N.R. M.R. ntr
c 1.239 0.993

1.5nsc/
√

3 1.726 1.369
Κινητική ϑεωρία 1.228 1.000
c 1.463 1.309

2nsc/
√

3 2.038 1.726
Κινητική ϑεωρία 1.689 1.400
c 2.276 2.038

3nsc/
√

3 2.276 1.928
Κινητική ϑεωρία 2.384 2.000
c 2.405 2.153

4nsc/
√

3 - -
Κινητική ϑεωρία 2.384 2.095
c 2.542 2.153

5nsc/
√

3 - -
Κινητική ϑεωρία - -

άφορες τιµές της µάζας. ΄Οπως είναι αναµενόµενο, το άνω όριο vs/c = 1/
√

3
παρέχει ισχυρούς περιορισµούς στη µέγιστη µάζα (τόσο για τους στατικούς όσο
και για τους γρήγορα περιστρεφόµενους αστέρες), καθώς και στην ελάχιστη
επιτρεπόµενη περίοδο περιστροφής.

3.2.7 Κεντρική πυκνότητα

Στον Πίνακα 3.4, παραθέτουµε την κεντρική πυκνότητα του αστέρα που αντι-
στοιχεί σε κάθε πυκνότητα µετάβασης σύµφωνα µε το Σχήµα 3.2 τόσο για τις
στατικές όσο και για τάχιστα περιστρεφόµενες περιπτώσεις. Στην πραγµατι-
κότητα, η κεντρική πυκνότητα ενέργειας παίζει σηµαντικό ϱόλο στην ανάλυ-
ση παλµιτών [37]. Προχωρώντας από έναν τάχιστα περιστρεφόµενο σε έναν
στατικό παλµίτη, η κεντρική πυκνότητα αυξάνει και υποτίθεται ότι η ισχυρά
συµπιεσµένη ύλη από κουάρκ ϑα αντικαταστήσει την υπάρχουσα πυρηνική
ύλη. Αυτή η επίδραση συνδέεται άµεσα µε την ελάττωση της ϱοπής αδράνειας.
΄Ετσι, η κεντρική πυκνότητα µπορεί να µας πληροφορήσει για την εµφάνιση
µιας µετατροπής ϕάσης στο εσωτερικό. Το τελευταίο µπορεί να οδηγήσει σε
σηµαντικά ϕαινόµενα στους παλµίτες [6].
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Πίνακας 3.5: Σύγκριση των δύο προσεγγίσεων για τις µακροσκοπικές ιδιότη-
τες των αστέρων νετρονίων γύρω από τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας στο
σηµείο ntr = 1.5ns. Η συντοµογραφία c δηλώνει τη µέθοδο µε τη συνέχεια
ενώ η dc αυτή µε την ασυνέχεια.

vs c dc Φυσικό µέγεθος
c 4.231 4.229

M (M�)
c/
√

3 2.666 2.673
c 18.812 18.800

R (km)
c/
√

3 17.228 17.128
c 0.895 0.896

Ω (104 s−1)
c/
√

3 0.821 0.829
c 0.788 0.786

K
c/
√

3 0.698 0.702
c 13.850 13.799

I (1045 gr cm2)
c/
√

3 5.312 5.317

3.2.8 Για τα αποτελέσµατα των προσεγγίσεων

Με δύο διαφορετικές προσεγγίσεις κατασκευάσαµε την ΚΕ σε συσχέτιση µε
την πυκνότητα µετάβασης. Στην πρώτη περίπτωση, η µελέτη έγινε µε τις
ασυνέχειες της ΚΕς παρούσες ενώ στη δεύτερη είχαµε συνέχεια. Από τα απο-
τελέσµατα, που τα παραθέτουµε στον Πίνακα 3.5, γίνεται εµφανές ότι οι δύο
µέθοδοι συγκλίνουν, ειδικά για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας. Κατά
συνέπεια, οι επιδράσεις της ασυνέχειας µπορούν να ϑεωρηθούν αµελητέες.

3.3 Σύντοµα σχόλια πάνω στα αποτελέσµατα

Αν και πιο ολοκληρωµένα σχόλια πάνω στα αποτελέσµατα ϑα παραθέσουµε
στην τελευταία ενότητα αξίζει να αναφερθούµε στο κλείσιµο της παρούσας
ενότητας. Συµπεραίνουµε ότι το προτεινόµενο άνω όριο vs/c = 1/

√
3 οδηγεί

σε δραµατική µείωση των τιµών της µέγιστης µάζας, της παραµέτρου Kerr και
της ϱοπής αδράνειας, εµποδίζοντας έτσι έναν αστέρα νετρονίων να ϕτάσει σε
τιµές που παράγονται από τη ϑεώρηση ϱεαλιστικών καταστατικών εξισώσεων
ή από άλλους περιορισµούς. Πιθανές µετρήσεις της παραµέτρου Kerr και
της ϱοπής αδράνειας ϑα µπορούσαν να ϕωτίσουν αυτά τα Ϲητήµατα και να
ϐοηθήσουν στην ανάδειξη του άνω ορίου της ταχύτητας του ήχου στην πυκνή
πυρηνική ύλη.
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Κεφάλαιο 4

ΕΠΙ∆ΡΑΣΕΙΣ ΣΤΟ ΣΥΝΟΡΟ
ΦΛΟΙΟΥ-ΠΥΡΗΝΑ ΑΡΓΑ
ΠΕΡΙΣΤΡΕΦΟΜΕΝΩΝ
ΑΣΤΕΡΩΝ ΝΕΤΡΟΝΙΩΝ

Στο παρόν κεφάλαιο παρουσιάζουµε τα αποτελέσµατά µας γύρω από τη πε-
ϱιοχή ϕλοιού - πυρήνα (µια περιοχή χαµηλών πυκνοτήτων) για τη περίπτωση
αργά περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων [130]. ΄Επειτα από µια παρουσίαση
της δυναµικής µεθόδου, προχωράµε σε υπολογισµούς γύρω από τη πυκνότητα
µετάβασης και την αντίστοιχη πίεση µε σκοπό την εφαρµογή σε µεγέθη αστρο-
ϕυσικού ενδιαφέροντος, όπως ήδη προαναφέραµε, µε ταυτόχρονη σύγκριση
των προσεγγίσεων που χρησιµοποιήθηκαν. Στη συνέχεια, µελετάµε τη συ-
µπεριφορά των µοντέλων που χρησιµοποιήσαµε µέσα από τη συνεισφορά των
όρων ανώτερης τάξης του αναπτύγµατος της ενέργειας στην ενέργεια συµµε-
τρίας, τόσο για τη ϑερµοδυναµική όσο και για τη δυναµική µέθοδο.

4.1 Η δυναµική µέθοδος

Η µελέτη της αστάθειας της ϐ-ευσταθούς πυρηνικής ύλης είναι ϐασισµένη
στη µεταβολή της ολικής πυκνότητας ενέργειας, όπως αυτή περιγράφεται στο
πλαίσιο των προσεγγίσεων Thomas-Fermi (δείτε και τη καινοτόµα εργασία των
Baym, Bethe και Pethick [81]). Στη δυναµική µέθοδο, σε σχέση µε τη ϑερµο-
δυναµική, συµπεριλαµβάνονται επιπρόσθετα επιδράσεις από ανοµοιογένειες
της πυκνότητας καθώς και η αλληλεπίδραση Coulomb. Στη συγκεκριµένη
µέθοδο ϑεωρούµε µικρές ηµιτονοειδείς µεταβολές στις πυκνότητες των νετρο-
νίων, πρωτονίων και ηλεκτρονίων, ορίζοντάς τες αντίστοιχα δnn(r), δnp(r) και
δne(r). Η αστάθεια προκαλείται όταν η ολική ενέργεια µε παρουσία της ανο-
µοιογένειας στη πυκνότητα είναι χαµηλότερη από την ενέργεια του οµοιόµορ-
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ϕου υγρού (uniform liquid). Πιο συγκεκριµένα, το ανάπτυγµα της ολικής
ενέργειας µέχρι δεύτερης τάξης ως προς τη µεταβολή των πυκνοτήτων οδηγεί
στη σχέση [81,82]

E − E0 =
1
2

∑
i,j

∫
δ2E

δni(k)δn∗j (k)
δni(k)δn∗j (k)

dk
(2π)3

=
1
2

∫
Udyn(k, n)|δnp(k)|2

dk
(2π)3 , (4.1)

όπου E0 είναι η ενέργεια της οµοιόµορφης ϕάσης και δni(k) η πυκνότητα στο
χώρο των ορµών. Οπότε η έναρξη της αστάθειας ϑα προκληθεί αν η ολική
ενέργεια E, παρουσία ανοµοιογένειας της πυκνότητας, είναι χαµηλότερη α-
πό την E0. Η Udyn(k, n) είναι η λεγόµενη ενεργός αλληλεπίδραση (effective
interaction) που ορίζεται ως [81,82]

Udyn(k, n) =

(
∂µp
∂np

+ 2Dppk2 +
4πe2

k2

)
−

(∂µp/∂nn + 2Dpnk2)2

∂µn/∂nn + 2Dnnk2

−
(4πe2/k2)2

∂µe/∂ne + Deek2 + 4πe2/k2 . (4.2)

Τα χηµικά δυναµικά µn και µp ορίζονται ως εξής

µn =

(
∂Eb
∂nn

)
np

, µp =

(
∂Eb
∂np

)
nn

, (4.3)

όπου nn και np είναι οι αριθµητικές πυκνότητες των νετρονίων και πρωτονίων
αντίστοιχα και Eb η ενέργεια ανά ϐαρυόνιο (συµπεριλαµβανοµένων πρωτονίων
και νετρονίων). Σε αυτό το σηµείο αξίζει να σχολιάσουµε τους όρους κλίσης Dij
(i, j = p, n). Αυτοί οι όροι αποτελούν γενικότερα συναρτήσεις της πυκνότητας
όµως τις ϑεωρούµε σταθερές εδώ. Επιπλέον, από τη στιγµή που τα µοντέλα
δεν έχουν τέτοιους όρους κλίσης, τους εισάγουµε µε ένα προσεγγιστικό τρόπο.
Τώρα αν απορρίψουµε στην εξίσωση (4.2) τον παράγοντα Dee και για λόγους
συνοχής διατηρήσουµε µόνο όρους της τάξης του k2 στον όρο καµπυλότητας,
λόγω του ότι ο κυµατάριθµος της ορµής παίρνει µικρές τιµές, τότε ϐρίσκουµε
τη παρακάτω προσέγγιση [81]

Udyn(k, n) = U0(n) + ξk2 +
4πe2

k2 + k2
TF

, (4.4)

όπου

U0(n) =
∂µp
∂np
−

(∂µp/∂nn)2

∂µn/∂nn
, (4.5)

ξ = 2(Dpp + 2Dnpζ + Dnnζ
2), ζ = −

∂µp/∂nn
∂µn/∂nn

(4.6)
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καθώς και

k2
TF =

4
π

e2

~c
k2
e =

4
π

e2

~c

(
3π2xn

)2/3
. (4.7)

Στην (4.7) το ke είναι η ορµή Fermi του ηλεκτρονίου και το x = ne/n είναι το
ποσοστό ηλεκτρονίων. Επιπρόσθετα, το χηµικό δυναµικό των ηλεκτρονίων µe
δίνεται από τη σχέση

µe = ~c(3π2ne)1/3. (4.8)

Να αναφέρουµε εδώ ότι ισχύει η σχέση Dij = Bij/n0 (ϐλέπε Baym et al. [81]).
Για την ειδική περίπτωση που έχουµε Dpp = Dnn = Dpn/2, παίρνουµε

ξ = 2Dnn(1 + 4ζ + ζ 2).

Η ενεργός αλληλεπίδραση Udyn(k, n), που δίνεται από τη σχέση (4.4), για
συγκεκριµένη τιµή της πυκνότητας n, έχει ελάχιστο για k = Q που δίνεται
από την

Q2 =

√
4πe2

ξ
− k2

TF . (4.9)

Αντικαθιστώντας k = Q στη σχέση (4.4) ϐρίσκουµε την ελάχιστα ευσταθή δια-
µόρφωση (modulation)

Udyn(Q, n) = U0(n) + 4
√
πα~cξ − 4αξ

(
9πx2n2

)1/3
, α = e2/~c. (4.10)

΄Ετσι, η πυκνότητα µετάβασης nt καθορίζεται από τη συνθήκη Udyn(Q, nt) = 0.
Τα ϐασικά συστατικά της (4.10) είναι η ενέργεια ανά ϐαρυόνιο της πυρηνικής
ύλης Eb (και κατ΄ επέκταση τα χηµικά δυναµικά των νετρονίων και πρωτονίων)
καθώς και το ποσοστό πρωτονίων x. ΄Εχει ιδιαίτερη σηµασία να συζητήσουµε
τις επιλεγµένες τιµές των όρων κλίσης Dij. Ακολουθώντας το ϕορµαλισµό που
εισήγαγε ο Bethe [131] καθώς και τη δουλειά που έχει γίνει από το Ravenhall
και τους συνεργάτες του [132,133] όπως και αυτή των Steiner et al. [134], ϑε-
ωρούµε ότι η ολική πυκνότητα ενέργειας της ηµι-άπειρης ύλης περιγράφεται
από τη σχέση

Eb(n) = nEb(n, x = 0.5) + D

(
dn(z)
dz

)2

, (4.11)

όπου z είναι η απόσταση της επιφάνειας και D είναι η σταθερά που συνδέεται
µε τις συνιστώσες Dij σύµφωνα µε τη D = 3Dnn/2 = 3Dpp/2 = 3Dnp/4. Η πο-
σότητα D µπορεί να καθοριστεί είτε από την ενέργεια επιφανείας (surface
energy) της συµµετρικής πυρηνικής ύλης είτε από το επιφανειακό πάχος
(surface thickness) συµµετρικών πυρήνων [9]. Ελαχιστοποιώντας την ολι-
κή ενέργεια, σύµφωνα µε την

∫ ∞
−∞
Eb(n)dz ως προς τη πυκνότητα των ϐα-

ϱυονίων n(z) και για συγκεκριµένο αριθµό ϐαρυονίων, ϐρίσκουµε ότι (ϐλέπε
επίσης [135])

n (Eb(n, x = 0.5) − λ) = D

(
dn(z)
dz

)2

, (4.12)
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όπου λ είναι ο πολλαπλασιαστής Lagrange που καθορίζεται από την εξίσωση
λ = Eb(ns, x = 0.5) = E0 ( µε ns τη πυκνότητα κορεσµού της συµµετρικής
πυρηνικής ύλης). Ορίζουµε τη συνάρτηση

g(u) = u

(
Eb(n, x = 0.5) − λ

Ekin

)
, (4.13)

µε u = n/ns και Ekin να είναι η κινητική ενέργεια στη πυκνότητα κορεσµού
ns. Οπότε, το επιφανειακό πάχος γράφεται

t90−10 =

√
Dns
Ekin

∫ 0.9

0.1

1
√
g(u)

du. (4.14)

Η επιφανειακή τάση (surface tension) της συµµετρικής πυρηνικής ύλης σsnm
ορίζεται ως εξής :

σsnm ≡

∫ +∞

−∞

(Eb − λn)dz = 2
∫ +∞

−∞

(nEb(n, x = 0.5) − λn)dz (4.15)

και µπορεί να γραφτεί, επίσης, και µε το παρακάτω τρόπο

σsnm = 2
√
DEkinn3

s

∫ 1

0

√
g(u)du. (4.16)

Η συνάρτηση g(u) ορίζεται για το κάθε εφαρµοζόµενο πυρηνικό µοντέλο και η
παράµετρος D µεταβάλλεται σε ένα τέτοιο διάστηµα τιµών έτσι ώστε να έχου-
µε λογικές τιµές για το επιφανειακό πάχος t90−10 και την επιφανειακή τάση
σsnm. Πιο συγκεκριµένα, οι όροι κλίσης που σχετίζονται µε τα t90−10 και σsnm
επιλέγονται µε τέτοιο τρόπο ώστε οι τελευταίες να είναι κοντά σε εµπειρικές
τους τιµές [85,135–142]. Στο Σχήµα 4.1 έχουµε σχεδιάσει, για διάφορα µο-
ντέλα, την εξάρτηση της επιφανειακής τάσης και του επιφανειακού πάχους
από τη παράµετρο D. Φαίνεται πως η τιµή D = 72 MeV fm5 (και κατά συ-
νέπεια οι Dnn = Dpp = 48 MeV fm5) οδηγεί σε ϕυσιολογικές τιµές τόσο για το
επιφανειακό πάχος όσο και για την επιφανειακή τάση. Τα αποτελέσµατα πα-
ϱουσιάζονται στο Πίνακα 4.1. Φυσικά µπορεί κανείς να εισάγει τις τιµές των Dij

Πίνακας 4.1: Οι τιµές του επιφανειακού πάχους t90−10 (σε fm) και της επιφα-
νειακής τάσης σsnm (σε MeV/fm2) για D = 72 MeV fm5.

MDI Sly4 SKI4 Ska HLPS
t90−10 2.63 2.51 2.43 2.52 2.67
σsnm 1.14 1.09 1.12 1.10 1.10

ξεχωριστά για κάθε µοντέλο έτσι ώστε να διατηρείται η οµοιοµορφία του όρου
κλίσης αλλά ϑεωρήσαµε τη παρούσα προσέγγιση λογική. Σε κάθε περίπτωση
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Σχήµα 4.1: Η παράµετρος πάχους t90−10 (σε fm) και η επιφανειακή τάση σsnm
(σε MeV/fm2) ως συνάρτηση της D για διάφορα µοντέλα.
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µια πιο συστηµατική µελέτη των επιδράσεων του όρου κλίσης στη πυκνότητα
µετάβασης έχει παρουσιαστεί και συζητηθεί επίσης στις αναφορές [85,137].

Πρέπει να αναφερθεί εδώ πως αν απορρίψουµε στην (4.4) τον όρο κλίσης
και τον όρο από τη συνεισφορά της αλληλεπίδρασης Coulomb (δηλαδή το
δεύτερο και τρίτο όρο αντίστοιχα), η δυναµική µέθοδος οδηγεί στη ϑερµοδυ-
ναµική [85, 88–91]. Σ΄ αυτή τη περίπτωση, η λύση της εξίσωσης U0(nt) = 0
δίνει τη πυκνότητα µετάβασης nt . Προφανώς, η συνεισφορά των όρων κλίσης
και Coulomb, στο καθορισµό των nt και Pt , µπορεί να µελετηθεί ξεχωριστά.

Λίγα λόγια για την ενέργεια συµµετρίας

Η ενέργεια συµµετρίας παίζει σηµαντικό ϱόλο στο καθορισµό της πυκνότη-
τας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης. Αποτελεί ποσότητα-κλειδί για την
επεξήγηση πολλών γενικών ιδιοτήτων των αστέρων νετρονίων και αντίστοιχων
δυναµικών διαδικασιών [77]. Θεωρούµε πως η ενέργεια ανά σωµάτιο της πυ-
ϱηνικής ύλης Eb(n, I) µπορεί να γραφεί ως ανάπτυγµα ως προς τη παράµετρο
ασυµµετρίας I µε το παρακάτω τρόπο [91]

Eb(n, I) = Eb(n, I = 0)+Esym,2(n)I2+Esym,4(n)I4+· · ·+Esym,2k(n)I2k+· · · (4.17)

όπου I = (nn − np)/n = 1 − 2x (µε x να είναι το ποσοστό πρωτονίων np/n). Οι
συνιστώσες του αναπτύγµατος (4.17) δίνονται από την έκφραση

Esym,2k(n) =
1

(2k)!
∂2kEb(n, I)

∂I2k

∣∣∣∣∣∣
I=0

. (4.18)

Η πυρηνική ενέργεια συµµετρίας Esym(n) ορίζεται ως ο συντελεστής του τετρα-
γωνικού όρου

Esym(n) ≡ Esym,2(n) =
1
2!
∂2Eb(n, I)

∂I2

∣∣∣∣∣∣
I=0

, (4.19)

και η κλίση (slope) L της ενέργειας συµµετρίας για την τιµή της πυρηνικής
πυκνότητας κορεσµού ns, που αποτελεί ένδειξη της stiffness της ΚΕς, ορίζεται
ως εξής

L = 3ns
dEsym(n)
dn

∣∣∣∣∣∣
n=ns

. (4.20)

Ο παραπάνω τύπος µπορεί να γενικευτεί και για τους ανώτερους όρους του
αναπτύγµατος. Αρκεί να αναπτύξουµε την Esym,2k(n) γύρω από την πυκνότητα
κορεσµού ns (ϐλέπε [147]):

Esym,2k(n) = Esym,2k(ns) + L2k
(n − ns)

3ns
+ · · · (4.21)

Κατά συνέπεια, οι κλίσεις L2k δίνονται από τον τύπο

L2k = 3ns
dEsym,2k(n)

dn

∣∣∣∣∣∣
n=ns

. (4.22)
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Στο πλαίσιο της παραβολικής προσέγγισης (ΠΠ) η ενέργεια ανά σωµατίδιο
δίνεται από τη σχέση

Eb(n, x) ' Eb (n, I = 0) + I2EPAsym(n), (4.23)

όπου η EPAsym(n) ορίζεται µε το παρακάτω απλό τρόπο

EPAsym(n) = Eb(n, I = 1) − Eb (n, I = 0) . (4.24)

Στη πυρηνική ύλη ϐ-ευστάθειας οι ακόλουθες διεργασίες πραγµατοποιο-
ύνται ταυτόχρονα:

n → p + e− + ν̄e, p + e− → n + νe (4.25)

και αν επιπρόσθετα ϑεωρήσουµε πως όποια νετρίνα παράχθηκαν από τις πα-
ϱαπάνω αντιδράσεις έχουν αφήσει το σύστηµά µας, τότε η συνθήκη χηµικής
ισορροπίας παίρνει την ακόλουθη µορφή

µn = µp + µe. (4.26)

Είναι εύκολο να δείξουµε µε τη ϐοήθεια αλγεβρικών πράξεων [115] (ϐλέπε
επίσης Παράρτηµα Β΄) ότι

µn − µp =

(
−
∂Eb
∂x

)
n

. (4.27)

Τελικά, αξιοποιώντας την εξίσωση (4.8), µπορούµε να δείξουµε ότι(
∂Eb
∂x

)
n

= −~c(3π2xn)1/3. (4.28)

Η εξίσωση (4.28) είναι η πιο γενική σχέση για το καθορισµό του ποσοστού
πρωτονίων από ύλη ϐ-ευστάθειας και από δω και µπρος ϑα την αναφέρουµε
ως πλήρες ανάπτυγµα (ΠΑ). Η ολική ενέργεια ανά σωµάτιο της ύλης αστέρα
νετρονίων E(n, x) ϑα δίνεται από το άθροισµα της ενέργειας ανά ϐαρυόνιο και
της ενέργειας των ηλεκτρονίων, δηλαδή ϑα είναι

E(n, x) = Eb(n, x) + Ee(n, x), (4.29)

όπου το x καθορίζεται γενικά από τη σχέση (4.28). Τα ηλεκτρόνια ϑεωρούνται
πως συµπεριφέρονται ως ένα µη αλληλεπιδρόν αέριο Fermi, οπότε [19]

Ee(n, x) =
3
4
~c

(
3π2x4n4

)1/3
. (4.30)

Αντίστοιχα η ολική πίεση, επίσης, καταµερίζεται µε ϐάση τη συνεισφορά ϐα-
ϱυονίων και λεπτονίων µε το παρακάτω τρόπο

P(n, x) = Pb(n, x) + Pe(n, x), (4.31)
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όπου εξ ορισµού ισχύει

Pb(n, x) = n2
(
∂Eb
∂n

)
x

. (4.32)

Η συνεισφορά των ηλεκτρονίων στην ολική πίεση είναι ισοδύναµη µε

Pe(n, x) =
1

12π2
µ4
e

(~c)3 =
~c

12π2

(
3π2xn

)4/3
. (4.33)

Κατά συνέπεια, η πίεση µετάβασης Pt στη περίπτωση του ΠΑ δίνεται από την
εξίσωση

PFEt (nt , xt) = n2
t

(
∂Eb
∂n

)
n=nt

+
~c

12π2

(
3π2xtnt

)4/3
. (4.34)

Στη περίπτωση της ΠΠ, η χρήση της (4.28) µε τον ορισµό (4.23) οδηγεί στο
καθορισµό του ποσοστού πρωτονίων από την εξίσωση

4(1 − 2x)EPAsym(n) = ~c(3π2nx)1/3. (4.35)

Σε αυτή τη περίπτωση η πίεση µετάβασης PPAt δίνεται από τη σχέση [91]

PPAt (nt , xt) = n2
t

(
dEb(n, x = 0.5)

dn

)
n=nt

+n2
t

dEPAsym(n)

dn


n=nt

(1 − 2xt)2

+
~c

12π2

(
3π2xtnt

)4/3
. (4.36)

4.2 Για τα πυρηνικά µοντέλα

Για την ανάλυση που ακολουθεί χρησιµοποιήσαµε το µοντέλοMDI, το µοντέλο
Skyrme και το µοντέλο HLPS.

Ειδικότερα, για το µοντέλο MDI αναφέρουµε ότι οι παράµετροι A, B, σ,
C1, C2 και B′ που εµφανίζονται στη περιγραφή της συµµετρικής πυρηνικής
ύλης παίρνουν τις τιµές A = −46.65, B = 39.45, σ = 1.663, C1 = −83.84,
C2 = 23 και B′ = 0.3. Οι τιµές αυτές καθορίζονται από την απαίτηση η
εξίσωση (Αʹ.1) να αναπαράγει την ενέργεια σύνδεσης Eb(n = ns, I = 0) = −16
MeV στη πυκνότητα κορεσµού ns = 0.16 fm−3 και το µέτρο συµπίεσης να είναι
K = 240 MeV. Οι παράµετροι πεπερασµένης εµβέλειας είναι Λ1 = 1.5k0

F και
Λ2 = 3k0

F µε k0
F να είναι η ορµή Fermi στη πυκνότητα κορεσµού ns.

Επιπλέον, όσον αφορά το µοντέλο HLPS για τη παρούσα δουλειά χρησι-
µοποιήσαµε τις τιµές γ = 4/3, α = 5.87, η = 3.81, επίσης αL = 1.3631 µε
ηL = 0.7596 (soft και intermediate ΚΕ) και αL = 1.53148 µε ηL = 1.02084
(stiff ΚΕ) [136].
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4.3 Εφαρµογές στην αστροφυσική

Παρακάτω ακολουθούν κάποιες εφαρµογές της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα στην
αστροφυσική. Πρώτον, παρέχουµε σχέσεις ανεξαρτήτος µοντέλου ανάµεσα
στη µάζα του ϕλοιού και τη πίεση µετάβασης καθώς και της τελευταίας µε
τη κλίση της ενέργειας συµµετρίας. ∆εύτερον, επικεντρώνουµε τη µελέτη µας
στις επιδράσεις της πυκνότητας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης πάνω
(α) στις συχνότητες που παρέχονται από παρατηρήσεις ηµιπεριοδικών ταλα-
ντώσεων (QPOs), (ϐ) στο χρόνο ϑερµικής αποκατάστασης της κρούστας κατά
τη διαδικασία ψύξης ενός ϑερµού αστέρα νετρονίων, (γ) στο ποσοστό της ϱο-
πής αδρανείας που αντιστοιχεί στο ϕλοιό και στο πως το τελευταίο επιδρά στη
δηµιουργία ανωµαλιών περιστροφής αστέρων νετρονίων και (δ) στις συνθήκες
για τις αστάθειες κατάστασης r περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων.

4.3.1 Ακτίνα και µάζα του ϕλοιού

Η ακτίνα Rcrust και η µάζαMcrust του ϕλοιού παίζουν σηµαντικό ϱόλο σε διάφο-
ϱες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων όπως ϑα δούµε παρακάτω. Επιπρόσθετα
ϑα είναι χρήσιµο να ϐρούµε αναλυτικές προσεγγίσεις που συσχετίζουν τις πα-
ϱαπάνω ποσότητες τόσο µε τις γενικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων όσο
και µε κάποιες λεπτοµέρειες της ΚΕς των αστέρων νετρονίων, όταν αυτό είναι
δυνατό. Σηµείο έναρξης της προσπάθειάς µας είναι οι γνωστές εξισώσεις TOV
που περιγράφουν τη δοµή ενός αστέρα νετρονίων και έχουν τη µορφή:

dP(r)
dr

= −
GE(r)M(r)
c2r2

(
1 +

P(r)
E(r)

) (
1 +

4πP(r)r3

M(r)c2

) (
1 −

2GM(r)
c2r

)−1

, (4.37)

dM(r)
dr

=
4πr2

c2 E(r). (4.38)

Πρόσφατα, οι Zdunik et al. [143] ξεκινώντας από την υπόθεση ότι ο όρος
4πP(r)r3/M(r)c2 είναι πολύ µικρός σε σχέση µε τη µονάδα και χρησιµοποι-
ώντας τη σχέση

dP

E + P
=
dµ

µ
(4.39)

όπου
µ =
E + P

n
(4.40)

είναι το χηµικό δυναµικό των ϐαρυονίων, ϐρήκαν πως η ακτίνα ενός τέτοιου
αστέρα νετρονίων και οι αντίστοιχες τιµές για το ϕλοιό και τον πυρήνα του
δίνονται από τις εκφράσεις

R =
Rcore

1 − (ht − 1)(Rcorec2/2GM − 1)
, (4.41)

Rcrust
R

=
(ht − 1)(1 − 2�)
ht − 1 + 2�

(4.42)
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και
Rcore
R

=
2�ht

ht − 1 + 2�
. (4.43)

Στις εξισώσεις (4.41)-(4.43) το � = GM/Rc2 είναι η παράµετρος συµπαγότητας
(compactness) και το ht ορίζεται ως

ht =

(
µt
µ0

)2

, (4.44)

όπου µt και µ0 είναι τα χηµικά δυναµικά στο σύνορο ϕλοιού-πυρήνα και στην
επιφάνεια αντίστοιχα. Για τη πυκνότητα µετάβασης ισχύει Et � Pt και κατά
συνέπεια η παραπάνω σχέση παίρνει τη µορφή

ht '
1
µ2

0

(
Et

nt

)2

. (4.45)

Για τη παρούσα δουλειά ϑεωρούµε ότι µ0 = 930.4 MeV [5]. Σύµφωνα µε
τις (4.41) και (4.42) η επίδραση της ΚΕς ενσωµατώνεται έµµεσα µέσω της
παραµέτρου � και της ακτίνας R ενώ γίνεται άµεσα µέσα από το παράγοντα ht
που σχετίζεται µε την ενέργεια ανά σωµάτιο της ύλης ενός αστέρα νετρονίων
στη πυκνότητα µετάβασης. Αξίζει να σηµειωθεί ότι παρόµοια έκφραση έχει
ϐρεθεί από τους Lattimer et al. [9] αντικαθιστώντας τη ποσότητα ht µε H
όπου

H = e2(µt−µ0)/mbc2
.

Είναι εµφανές ότι για (µt/µ0)2 − 1 � 1 οι δύο προσεγγίσεις συµπίπτουν.
Παρακάτω ϑα χρησιµοποιήσουµε τις προσεγγίσεις (4.42) και (4.43).

Στη συνέχεια, ϑα παράγουµε µια προσεγγιστική έκφραση για την Mcrust
(ϐλέπε [143]). Πρώτα απαλείφουµε τον όρο 4πP(r)r3/M(r)c2 στη πρώτη από
τις εξισώσεις TOV , αφού είναι τρεις τάξεις µεγέθους µικρότερος της µονάδας
στη περιοχή από το σύνορο ϕλοιού-πυρήνα µέχρι την επιφάνεια. Θεωρούµε
επίσης ότι ισχύει r ' Rcore, πράγµα το οποίο εισάγει ένα σφάλµα έως 10%
(το οποίο εµφανίζεται κοντά στην επιφάνεια) και κύρια για χαµηλές τιµές
µαζών αστέρων νετρονίων. Αναφέροντας όλα τα παραπάνω ο συνδυασµός των
εξισώσεων TOV οδηγεί στην εξίσωση

dP(r)
dM(r)

= −
GM(r)

4πR4
core(1 − 2GM(r)/Rcorec2)

(4.46)

και ολοκληρώνοντας από τη περιοχή ϕλοιού-πυρήνα µέχρι την επιφάνεια προ-
κύπτει∫ 0

Pt

dP = −
c4

4πR2
coreG

∫ xs

xt

x

1 − 2x
dx, x ≡ x(r) =

GM(r)
Rcorec2 . (4.47)

Η αναλυτική τιµή του ολοκληρώµατος είναι∫ xs

xt

x

1 − 2x
dx =

1
4

[
2(xt − xs) + ln

(
1 − 2xt
1 − 2xs

)]
,

xt =
GMcore
Rcorec2 , xs =

GM

Rcorec2 . (4.48)
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Κάνοντας κάποιες επιπλέον αλγεβρικές πράξεις παίρνουµε

Pt =
c4

16πR2
coreG

[
−

2Mcrust�core
Mcore

− ln
(
1 −

2Mcrust�core/Mcore
1 − 2�core

)]
(4.49)

όπου �core = GMcore/Rcorec2. Η παραπάνω προσέγγιση συσχετίζει τη µικρο-
σκοπική ποσότητα Pt µε τα µακροσκοπικά µεγέθη Mcore, Mcrust , Rcore και κατά
συνέπεια µόνο έµµεσα εξαρτάται από τη ΚΕ. Ο παρατηρήσιµος καθορισµός
των προαναφερθέντων µακροσκοπικών µεγεθών ϑα µπορέσει να ϐάλει περιο-
ϱισµούς στις τιµές της Pt µε αποτέλεσµα αυτό να εκφραστεί και στη ΚΕ αλλά
και σε πυκνότητες κάτω από τη πυκνότητα κορεσµού. Για να µπορέσουµε να
προχωρήσουµε παρακάτω ϑεωρούµε ότι

a =
2Mcrust�core/Mcore

1 − 2�core
� 1

και αξιοποιούµε τη προσέγγιση

ln(1 − a) = −a −
a2

2
+ O(a3). (4.50)

Σε αυτή τη περίπτωση, η πίεση µετάβασης δίνεται από τη προσεγγιστική σχέση

Pt =
GMcrustMcore

4πR4
core(1 − 2�core)

(
1 +

Mcrust/Mcore
2(1 − 2�core)

)
, (4.51)

και για αυτό το λόγο έχουµε

Mcrust = Mcore

(
1 −

2GMcore
Rcorec2

) 
√

8πR4
corePt

GM2
core

+ 1 − 1

 . (4.52)

Επίσης, ϑεωρώντας ότι
8πR4

corePt
GM2

core
� 1

παίρνουµε √
8πR4

corePt
GM2

core
+ 1 ' 1 +

1
2

8πR4
corePt

GM2
core

(4.53)

και τελικά ϐρίσκουµε ότι

Mcrust =
4πPtR4

core

GMcore

(
1 −

2GMcore
Rcorec2

)
. (4.54)

Στη πραγµατικότητα, η (4.54) έχει ήδη δοθεί από τους Zdunik et al. [143].
Οφείλουµε επίσης να υποδείξουµε ότι παρόµοια σχέση έχει παραχθεί από τους
Pethick και Ravenhall [69]. Πιο συγκεκριµένα, παρουσιάσαν τη παρακάτω
σχέση

Mcrust '
4πPtR4

GM

(
1 −

2GM
Rc2

)
.
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Πρόσφατα, οι Baym et al. [144], ακολουθώντας παρόµοιο τρόπο, οδηγηθήκαν
στη προσέγγιση

Mcrust '
2πPtR4

core

GMcore

(
1 −

2GMcore
Rcorec2

)
,

η οποία είναι το µισό της τιµής της σχέσης των Zdunik et al. [143]. Επίσης,
είναι αξιοσηµείωτο να αναφερθεί ότι η προσέγγιση που έχει ϐρεθεί στην [145]
όπου οι συγγραφείς ακολουθούν τις ίδιες υποθέσεις για τη στέρεη κρούστα
αλλά ϑεωρώντας µια συγκεκριµένη ΚΕ, π.χ. τη λεγόµενη πολυτροπική P(E) =

KE4/3, έλαβαν πολύ απλές αναλυτικές εκφράσεις για τη ϱοπή αδράνειας του
ϕλοιού καθώς και για τη µάζα της. Στη δουλειά τους η µάζα του ϕλοιού δίνεται
από τη σχέση [145]

Mcr ≈ 8πR3
corePt

(
Rcore
Rs
− 1

) [
1 +

32
5

(
Rcore
Rs
−

3
4

)
Pt
Et

+ . . .

]
, (4.55)

όπου Rs = 2GM/c2. Είναι προφανές πως οι όροι πρώτης τάξης των (4.52) και
(4.55) συµπίπτουν.

Προχωράµε παρακάτω ϑεωρώντας την ακριβή προσέγγιση

Pt =
GMcrustMcore

4πR4
core(1 − 2�core)

, (4.56)

όπως και τις εµπειρικές υποθέσεις Mcrust ' (0.02 − 0.03)M�, Mcore = M,
Rcore = 0.9R που ισχύουν για έναν αστέρα νετρονίων µε µάζα M = 1.4 M�.
Σε αυτή την περίπτωση, υποθέτωντας επίσης ότι η αντίστοιχη ακτίνα ϐρίσκεται
στο διάστηµα 11 km ≤ R1.4 ≤ 14 km, ϐρίσκουµε την ηµιαναλυτική σχέση

Pt =

(
Ct(1.4M�)
R1.4

)4

MeV · fm−3, (4.57)

όπου
Ct(1.4M�) = 10.25 ± 0.71 km.

Συµπεραίνουµε ότι όσο πιο µεγάλες είναι οι τιµές από τις παρατηρήσεις για
την R1.4 τόσο πιο µεγάλη είναι η ακρίβεια για το καθορισµό της Pt . Επιπλέον,
ο συνδυασµός της σχέσης (4.57) µε την εµπειρική πρόβλεψη των Lattimer και
Prakash [14],

P(ns) =

(
R1.4

Cs(ns,1.4M�)

)4

MeV · fm−3, (4.58)

Cs(ns,1.4M�) = 9.52 ± 0.49 km

όπου P(ns) είναι η πίεση της ύλης του αστέρα νετρονίων στη πυκνότητα κο-
ϱεσµού, ϐοηθά να περιοριστεί η ΚΕ σε πυκνότητες κάτω από τη πυκνότητα
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κορεσµού. Υποθέτωντας ότι στη πυκνότητα κορεσµού ns, κατά καλή προσέγ-
γιση, η πίεση δίνεται από την [9]

P(ns) = n2
s

(
dEsym(n)

dn

)
n=ns

(1 − 2x)2 + nsx(1 − 2x)Esym(ns), (4.59)

όπου το ποσοστό πρωτονίων είναι x ' (4Esym(ns)/~c)3/(3π2ns) και επίσης
Esym(ns) ' 30 MeV. Οπότε µετά από αλγεβρικές πράξεις ϐρίσκουµε την
έκφραση

P(ns) '
(nsL

3
Cs

)
MeV · fm−3, Cs = 0.90 ± 0.05. (4.60)

Τελικά, συνδυάζοντας τις (4.57), (4.58) και (4.60), διώχνοντας την ακτίνα R1.4
και παίρνοντας υπόψη ότι ns ' 0.16 fm−3 ϐρίσκουµε ότι

Pt =

(CL
L

)
MeV · fm−3, CL = 32.08 ± 15.80 MeV, (4.61)

µε την L να δίνεται σε MeV. Αξίζει να σηµειωθεί ότι η εξίσωση (4.61) έχει
κατασκευαστεί έτσι ώστε να µην εξαρτάται από κάποιο µοντέλο χρησιµοποι-
ώντας µόνο τις εξισώσεις TOV και την εµπειρική σχέση (4.58). Η (4.61)
ϕτιάχτηκε ϑεωρώντας ότι η τιµή της ενέργειας συµµετρίας στη πυκνότητα
κορεσµού είναι σταθερή, π.χ. Esym(ns) = 30 MeV. ΄Οµως στη περίπτω-
ση όπου η L και η Esym(ns) µεταβάλλονται, η εξάρτηση της Pt από την L
µπορεί να εµφανίσουν διαφορετική συµπεριφορά, όπως έχει ϐρεθεί για πα-
ϱάδειγµα στην [146]. Σύµφωνα µε την (4.61) η stiffness της ΚΕς δρα ε-
νάντια στη στερεοποίηση (solidification) της πυρηνικής ύλης παρέχοντας τόσο
τη ϑεωρητική συµφωνία όσο και την ερµηνεία µε προηγούµενα αποτελέσµα-
τα [85, 115, 147, 148]. Αν και η αβεβαιότητα στη σχέση (4.61) είναι σχετικά
υψηλή, η παρουσιαζόµενη συσχέτιση Pt − L είναι ποιοτικά σωστή.

4.3.2 Συχνότητες ταλάντωσης αστέρων νετρονίων

Πληροφορίες για τις ακτίνες µπορούν να µας παρέχουν παρατηρήσεις ηµιπε-
ϱιοδικών ταλαντώσεων από εκποµπές ακτίνων Χ που προκαλούνται πιθανότατα
από την τοροειδή δόνηση της κρούστας ενός αστέρα νετρονίων (για περισσότε-
ϱα ϐλέπε [9]). Στη συνέχεια, ϑεωρώντας τη προσέγγιση vr ' vt (όπου vr και vt
είναι η µέση ακτινική και εγκάρσια διατµητική ταχύτητα (transverse shear
speed) αντίστοιχα) οι συγγραφείς στην [103] ϐρήκαν απλές σχέσεις για τις
συχνότητες. Πιο συγκεκριµένα, οι συχνότητες των ϑεµελιωδών και ανώτερων
καταστάσεων µπορούν να δοθούν από τις

fn=0,l=2 ' 263.3
(
km
R

) √
(ht − 1 + 2�)(1 − 2�)

�ht
Hz, (4.62)

fn>0 ' 1170n
(
km
R

)
ht − 1 + 2�
ht − 1

Hz. (4.63)
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Είναι προφανές πως αν µετρήσουµε παραπάνω από µία συχνότητες οι τελευ-
ταίες µπορούν να χρησιµοποιηθούν ώστε να ταυτοποιηθούν οι R και � ως
συναρτήσεις της ποσότητας ht [9]. Επιπρόσθετα, αν απαλείψουµε την R από
τις (4.62) και (4.63), µπορεί να ϐρεθεί η εξάρτηση � ≡ �(ht).

4.3.3 Χρόνος ϑερµικής αποκατάστασης του ϕλοιού

Η ψύξη του πυρήνα ενός πρώιµου αστέρα νετρονίων (protoneutron star), µε
ϐάση την αποδεκτή ϑεωρία, προκαλείται από εκποµπή νετρίνων. Κατά τη
διαδικασία ψύξης ο αστέρας δε ϐρίσκεται σε ϑερµική ισορροπία λόγω του
µεγάλου χρόνου ϑερµικής αποκατάστασης του ϕλοιού. Αναµένεται ο χρόνος
αποκατάστασης να είναι της τάξης των 10-100 ετών [9]. Μετά από αυτό το
χρονικό διάστηµα η επιφάνεια έρχεται σε ϑερµική ισορροπία µε το πυρήνα.
Στη πραγµατικότητα, αυτό συνδέεται µε την ειδική ϑερµότητα και τη ϑερµική
αγωγιµότητα του ϕλοιού καθώς και µε την ακτίνα του ϕλοιού. Βρέθηκε ότι ο
tw δίνεται από την απλή έκφραση [9,105]

tw = αt1 (yr), α ≡
(Rcrust

km

)2 (
1 − 2MG/Rc2

)−3/2
, (4.64)

όπου tl είναι ο κανονικοποιηµένος χρόνος αποκατάστασης ο οποίος εξαρτάται
αποκλειστικά από τις µακροσκοπικές ιδιότητες της πυρηνικής ύλης συµπε-
ϱιλαµβανοµένης της ϑερµικής αγωγιµότητας και της ϑερµικής χωρητικότητας
(heat capacity) [105]. Για παράδειγµα, για περιπτώσεις µη υπέρρευστων
(superfluid) αστέρων και τη πυκνότητα µετάβασης nt = 0.5n0 = 0.08 fm−3, οι
Gnedin et al. [105] πρότειναν τις τιµές t1 = 28± 0.2 yr για το µοντέλο ταχείας
ψύξης και t1 = 22.9 ± 1.2 yr για τα µοντέλα ϐραδείας ψύξης. Στη πραγµατι-
κότητα οι επιδράσεις της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα εισάγονται µέσω της τιµής
της ακτίνας του ϕλοιού. Προφανώς, όπως έχει ήδη αναφερθεί στην [106] αν η
ακτίνα του ϕλοιού µπορεί να συνδεθεί µε τις συνολικές ιδιότητες των αστέρων
νετρονίων M και R, τότε µπορούν να εξαχθούν χρήσιµες πληροφορίες για τη
δοµή των αστέρων νετρονίων από παρατηρήσεις ψύξης της επιφάνειας.

4.3.4 Ροπή αδράνειας του ϕλοιού και ανωµαλίες περιστροφής
παλµιτών

Τα ανωµαλίες περιστροφής των παλµιτών (pulsar glitches) αποτελούν ξαφνι-
κές ασυνέχειες κατά τη µετάβαση σε χαµηλότερους ϱυθµούς ταχύτητας πε-
ϱιστροφής (spin − down) τους (δείτε περισσότερα στην [100]). Σύµφωνα µε
το επικρατέστερο σενάριο προκαλούνται λόγω µεταφορά στροφορµής από την
υπέρρευστη συνιστώσα του ϕλοιού προς τη µη υπέρρευστη [101]. Οι Link et
al. έδειξαν ότι οι ανωµαλίες περιστροφής αναπαριστούν µια αυτορυθµιζόµενη
αστάθεια για την οποία το αστέρι προετοιµάζεται για ένα χρονικό διάστηµα
αναµονής. Για παράδειγµα στη περίπτωση του παλµίτη Vela οι παρατηρο-
ύµενες ανωµαλίες υποδεικνύουν ότι η ϱοπή αδράνειας του ϕλοιού πρέπει να
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είναι τουλάχιστον 1.4% της συνολική ϱοπής αδράνειας (αν και υπάρχουν και
άλλοι τρόποι να εξηγηθεί το ϕαινόµενο). Συνεπώς, αν οι ανωµαλίες περιστρο-
ϕής προέρχονται από το ϱευστό στο εσωτερικό του ϕλοιού, τότε προκύπτει ότι
Icrust/I > 0.014.

Το ποσοστό της ϱοπής αδράνειας Icrust/I, που αντιστοιχεί στο ϕλοιό, µπορεί
να εκφραστεί ως µια συνάρτηση της ολικής µάζας M και ακτίνας R µε τη
µόνη εξάρτηση από την ΚΕ να προκύπτει από τις τιµές των Pt και nt . Στη
πραγµατικότητα, η κύρια εξάρτηση µπαίνει από την τιµή της Pt , αφού η nt
εισάγεται ως µια διόρθωση σύµφωνα µε την ακόλουθη προσεγγιστική σχέση [8]

Icrust
I

'
28πPtR3

3Mc2
(1 − 1.67� − 0.6�2)

�

×

(
1 +

2Pt
ntmc2

(1 + 5� − 14�2)
�2

)−1

. (4.65)

Το παραπάνω ποσοστό έχει ιδιαίτερο ενδιαφέρον αφού µπορεί κανείς να ϐγάλει
συµπεράσµατα µε ϐάση παρατηρήσεις των ανωµαλιών περιστροφής, αυτές τις
περιστασιακές διακοπές των κατά τα άλλα εξαιρετικά κανονικών παλµών από
µαγνητισµένους, περιστρεφόµενους αστέρες νετρονίων [85]. Πιο πρόσφατα
οι συγγραφείς στις αναφορές [149, 150], ϑεωρώντας τη συλλογή υπέρρευ-
στων νετρονίων στο ϕλοιό, ϐρήκαν πως το ελάχιστο όριο του Icrust/I πρέπει
να είναι µεγαλύτερο του 0.07, ώστε να µπορούν να εξηγηθούν οι ανωµαλίες
περιστροφής. Επιπρόσθετα, ο Link [151], ο οποίος ασχολήθηκε µε περισσότε-
ϱη λεπτοµέρεια γύρω από τη σύνδεση της ϱοπής αδράνειας του ϕλοιού και
του πυρήνα, συµπέρανε πως ϑα πρέπει κανείς να αναµένει να ϐρει χαµηλές
τιµές του Icrust/I. Οι συγγραφείς στην αναφορά [152] κατέληξαν στο συµπέρα-
σµα ότι η ϱοπή αδράνειας των υπέρρευστων νετρονίων στο ϕλοιό είναι αρκετά
µεγάλη έτσι ώστε τα µοντέλα των ανωµαλιών περιστροφής που ϐασίζονται στα
υπέρρευστα νετρόνια στον εσωτερικό ϕλοιό να µην αποκλείονται. Η παραπάνω
σύντοµη συζήτηση αναδεικνύει την αναγκαιότητα περαιτέρω παρατηρησιακής
και ϑεωρητικής δουλειάς ώστε να λυθεί το πρόβληµα των ανωµαλιών περι-
στροφής. Σε κάθε περίπτωση, ϑα έχει ιδιαίτερο ενδιαφέρον να µελετηθούν
οι επιδράσεις της πυκνότητας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης πάνω στο
ποσοστό Icrust/I συγκρίνοντας τα αποτελέσµατα µε ϐάση τόσο τη δυναµική όσο
και τη ϑερµοδυναµική µέθοδο. Από τη στιγµή που το ποσοστό Icrust/I είναι
ευαίσθητο στην nt αλλά κυρίως στην Pt , χρήσιµοι περιορισµοί για την ΚΕ γύρω
από τη περιοχή ανάµεσα στο ϕλοιό και τον πυρήνα µπορούν να εξαχθούν από
µελλοντικές παρατηρήσεις των ανωµαλιών περιστροφής παλµιτών.

4.3.5 Αστάθεια κατάστασης r περιστρεφόµενου αστέρα νετρο-
νίων

Οι καταστάσεις r είναι ταλαντώσεις των αστέρων νετρονίων, των οποίων η δύνα-
µη επαναφοράς είναι η δύναµη Coriolis [107–114]. Η καθοδηγούµενη από
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τη ϐαρυτική ακτινοβολία αστάθεια αυτών των καταστάσεων έχει προταθεί ως
µια εξήγηση για τις παρατηρούµενες σχετικά χαµηλές συχνότητες περιστρο-
ϕής νεαρών αστέρων νετρονίων καθώς και σε περιπτώσεις αστέρων νετρονίων
που προσαυξάνουν τη µάζα τους σε διπλά συστήµατα ακτίνων Χ µε χαµηλές
µάζες. Αυτή η αστάθεια µπορεί να συµβεί µόνο όταν η χρονική κλίµακα που
σχετίζεται µε τη ϐαρυτική ακτινοβολία της κατάστασης r είναι µικρότερη από
τις αντίστοιχες των διαφόρων µηχανισµών διάχυσης (dissipation mechanisms)
που µπορεί να εµφανιστούν στο εσωτερικό του αστέρα νετρονίων.

Η πυρηνική ΚΕ επηρεάζει τις χρονικές κλίµακες που σχετίζονται µε τη
κατάσταση r µε δύο διαφορετικούς τρόπους. Πρώτον, η ΚΕ ορίζει την ακτινική
εξάρτηση της κατανοµής της πυκνότητας µάζας ρ(r), η οποία αποτελεί ϐασικό
συστατικό των σχετικών ολοκληρωµάτων. ∆εύτερον, καθορίζει τη πυκνότητα
µετάβασης πυρήνα - ϕλοιού ρt καθώς και την ακτίνα του πυρήνα Rcore που
είναι το άνω όριο των προαναφερθέντων ολοκληρωµάτων.

Η κρίσιµη γωνιακή ταχύτητα Ωc, πάνω από την οποία η κατάσταση r είναι
ασταθής (για m = 2), δινεται από τη σχέση [107]

Ωc

Ω0
=

(
−
τ̃GR
τ̃v

)2/11 (
108 K
T

)2/11

, (4.66)

όπου Ω0 =
√
πGρ, ρ = 3M/4πR3 είναι η µέση πυκνότητα του αστέρα, T

η ϑερµοκρασία, ενώ τ̃GR και τ̃v είναι η χρονική κλίµακα αναφοράς ϐαρυτι-
κής ακτινοβολίας (fiducial gravitational radiation time scale) και η χρονική
κλίµακα αναφοράς ιξώδους (fiducial viscous time scale) αντίστοιχα. Οι δύο
τελευταίες ορίζονται αντίστοιχα από τις παρακάτω εκφράσεις (για αυθαίρετη
τιµή του m)

τGR = τ̃GR

(
Ω0

Ω

)2m+2

, (4.67)

τv = τ̃v

(
Ω0

Ω

)1/2 ( T

108 K

)
. (4.68)

Η χρονική κλίµακα ϐαρυτικής ακτινοβολίας τGR δίνεται από την [107]

1
τGR

= −
32πGΩ2m+2

c2m+3
(m − 1)2m

[(2m + 1)!!]2

×

(m + 2
m + 1

)2m+2 ∫ Rcore

0
ρ(r)r2m+2dr. (4.69)

Η χρονική κλίµακα εξασθένισης damping τv λόγω της διάχυσης του ιξώδους
(viscous dissipation) στο συνοριακό στρώµα του τελείως άκαµπτου ϕλοιού και
του ϱευστού πυρήνα δίνεται από τη σχέση [107]

τv =
1

2Ω

2m+3/2(m + 1)!
m(2m + 1)!!Im

√
2ΩR2

coreρt
ηt

×

∫ Rcore

0

ρ(r)
ρt

(
r

Rcore

)2m+2 dr

Rcore
. (4.70)
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Ω είναι η γωνιακή ταχύτητα του αδιατάραχτου αστέρα, ρ(r) είναι η ακτινική
εξάρτηση της πυκνότητας µάζας του αστέρα νετρονίων, τα Rcore, ρt και ηt
είναι η ακτίνα, η πυκνότητα και το ιξώδες του ϱευστού στο εξωτερικό άκρο του
πυρήνα αντίστοιχα. Σε ψυχρότερους αστέρες νετρονίων (µε ϑερµοκρασίες κάτω
των 109 K) το διατµητικό ιξώδες (shear viscosity) αναµένεται να ¨επισκιαστεί¨
από τη σκέδαση ηλεκτρονίου-ηλεκτρονίου. Το ιξώδες που σχετίζεται µε αυτή
τη διαδικασία δίνεται από τη σχέση [107]

ηee = 6.0 × 106ρ2T−2 (g cm−1 s−1), (4.71)

όπου όλες οι ποσότητες δίνονται στο σύστηµα µονάδων cgs και η ϑερµοκρασία
µετριέται σε K. Για ϑερµοκρασίες άνω των 109 K, η σκέδαση νετρονίου-
νετρονίου κυριαρχεί ως µηχανισµός διάχυσης (dissipation mechanism). Σε
αυτή τη περίπτωση το ιξώδες δίνεται από [107]

ηnn = 347ρ9/4T−2, (g cm−1 s−1). (4.72)

Εδώ εµείς ϑεωρούµε τη περίπτωση της κατάστασης r µε m = 2 και επίσης, δε
συµπεριλαµβάνουµε επιδράσεις του ολικού ιξώδους (bulk viscosity) αφού για
T ≤ 1010 K δεν είναι σηµαντικές. ΄Εχει ήδη ϐρεθεί ότι η χρονική κλίµακα τ̃GR
παίρνει τη µορφή [115]

τ̃GR = −0.7429
( R
km

)9 (M�
M

)3
[I(Rc)]−1 (s), (4.73)

όπου

I(Rc) =

∫ Rcore

0

(
ϸ(r)

MeV fm−3

) ( r
km

)6
d

( r
km

)
. (4.74)

Το ολοκλήρωµα I(Rc) είναι το ϐασικό αντικείµενο µελέτης των καταστάσεων
r [115]. Ο χρόνος αναφοράς ιξώδους τ̃v, µετά από κάποιες αλγεβρικές πράξεις,
γράφεται για τις περιπτώσεις του ιξώδους λόγω σκέδασης e− − e− και n − n
αντίστοιχα,

τ̃ee = 10.8386
( R
km

)3/4 (M�
M

)1/4 (
km
Rc

)6 (
MeV fm−3

Et

)3/2

I(Rc), (4.75)

τ̃nn = 41.904
( R
km

)3/4 (M�
M

)1/4 (
km
Rc

)6 (
MeV fm−3

Et

)13/8

I(Rc), (4.76)

µε τους χρόνους αναφοράς να µετριούνται σε s. Οι αντίστοιχες κρίσιµες γω-
νιακές ταχύτητες Ωc δίνονται από τις παρακάτω σχέσεις :

Ωee
c = 1.9377 · 105

( Rc
km

)12/11 (
Et

MeV fm−3

)3/11

× [I(Rc)]−4/11
(
108 K
T

)2/11

(s−1) (4.77)
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και

Ωnn
c = 0.930515 · 105

( Rc
km

)12/11 (
Et

MeV fm−3

)13/44

× [I(Rc)]−4/11
(
108 K
T

)2/11

(s−1). (4.78)

Στη συνέχεια, ϑεωρούµε, κατά καλή προσέγγιση, την αναλυτκή λύση Tolman
VII που µας δίνει τη παρακάτω σχέση για τη πυκνότητα ενέργειας ενός αστέρα
νετρονίων,

E(r) =
15Mc2

8πR3

(
1 −

( r
R

)2
)
. (4.79)

Παρά την απλότητά της, η προαναφερθείσα κατανοµή αναπαράγει µε πο-
λύ καλή ακρίβεια διάφορες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων συµπεριλαµ-
ϐανοµένων των ενέργειας σύνδεσης και ϱοπής αδράνειας ενώ την ίδια ώρα
ϐρίσκεται σε συµφωνία µε ϱεαλιστικές ΚΕς για αστέρες νετρονίων µε µάζες
M > 1M� [14,153]. Επιπρόσθετα, η λύση Tolman VII έχει τη σωστή συµπε-
ϱιφορά όχι µόνο στα όρια r = 0 και r = R αλλά και στην ενδιάµεση περιο-
χή (δείτε το Σχήµα 5 στην [14]). Παρακάτω ϑα χρησιµοποιήσουµε τη λύση
Tolman VII µε σκοπό να παρέχουµε κάποιες αναλυτικές εκφράσεις για τους
χρόνους αναφοράς και τη κρίσιµη ϑερµοκρασία, έχοντας στο νου δύο λόγους :
(α) πρώτον να εκθέσουµε το ϱόλο που παίζει η περιοχή ϕλοιού-πυρήνα και
(ϐ) δεύτερον να παρέχουµε αναλυτικές εκφράσεις, όπως προαναφέραµε, που
µπορεί κανείς εύκολα να χειριστεί και να χρησιµοποιήσει για τη µελέτη των
περιοχών αστάθειας των καταστάσεων r. ΄Ετσι, το ολοκλήρωµα I(Rc) παίρνει
την αναλυτική µορφή

I(Rc) = 10583.45
(
M

M�

) (Rcore
km

)4 (Rcore
R

)3 (
9 − 7

(Rcore
R

)2)
. (4.80)

Η παραπάνω προσέγγιση είναι αρκετά ακριβής (4% απόκλιση για M = 1.4M�
και λιγότερο από 1% για M ≥ 1.7M�). Μπορεί να ϐρεθεί εύκολα ότι µε χρήση
των λύσεων Tolman VII προκύπτει

Mcore =
5M
2

(Rcore
R

)3 [
1 −

3
5

(Rcore
R

)2]
. (4.81)

Επιπλέον, αξιοποιώντας τη προσέγγιση (4.43) έχουµε

Mcore =
5M
2

(
2�ht

ht − 1 + 2�

)3 1 − 3
5

(
2�ht

ht − 1 + 2�

)2 . (4.82)

Αυτή η προσέγγιση είναι επίσης αρκετά ακριβής (4% απόκλιση γιαM = 1.4M�
και λιγότερο από 1% γιαM ≥ 1.7M�). ΄Οµως, αποτυγχάνει στην αναπαραγωγή
της µάζας του ϕλοιού Mcrust µε την απαιτούµενη ακρίβεια.
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Απο τη στιγµή που οι χρονικές κλίµακες αναφοράς (καθώς και η κρίσιµη
στροφορµή) είναι συναρτησιακά εξαρτηµένα από το ολοκλήρωµα I(Rc) µπο-
ϱούµε να παράγουµε αναλυτικές λύσεις, αντικαθιστώντας την τιµή του από
την εξίσωση (4.80). Σε αυτή τη περίπτωση ο χρόνος αναφοράς τ̃GR παίρνει τη
µορφή

τ̃GR = −7 · 10−5
(
R

Rcore

)7 ( R
km

)5 (M�
M

)4 (
9 − 7

(Rcore
R

)2)−1

. (4.83)

Λαµβάνοντας υπόψη ότι στη πυκνότητα µετάβασης ισχύει Pt � Et και επι-
πρόσθετα µt ' Et/nt , καταλήγουµε στη σχέση

Et ' µ0nt
√
ht . (4.84)

Χρησιµοποιώντας την παραπάνω προσέγγιση οι χρονικές κλίµακες τ̃ee και τ̃nn
γράφονται αντιστοίχως ως εξής :

τ̃ee = 4.042
(
fm−3

nt

)3/2 1

h3/4
t

(Rcore
R

) ( M
M�

)3/4

×

(
km
R

)5/4 (
9 − 7

(Rcore
R

)2)
, (4.85)

τ̃nn = 6.65
(
fm−3

nt

)13/8 1

h13/16
t

(Rcore
R

) ( M
M�

)3/4

×

(
km
R

)5/4 (
9 − 7

(Rcore
R

)2)
. (4.86)

Αξίζει επίσης να παρουσιασθούν και οι ακόλουθες αναλυτικές εκφράσεις για
τις κρίσιµες συχνότητες :

Ωee
c = 4.298 × 104

( nt
fm−3

)3/11
h3/22
t

(Rcore
R

)−16/11 (
km
R

)4/11 (M�
M

)4/11

×

(
9 − 7

(Rcore
R

)2)−4/11 (
108 K
T

)2/11

(s−1), (4.87)

Ωnn
c = 3.926 × 104

( nt
fm−3

)13/44
h13/88
t

(Rcore
R

)−16/11 (
km
R

)4/11 (M�
M

)4/11

×

(
9 − 7

(Rcore
R

)2)−4/11 (
108 K
T

)2/11

(s−1). (4.88)

Οι παραπάνω εκφράσεις, αν και προσεγγίσεις, εκθέτουν την εξάρτηση της
περιοχής αστάθειας (instability window) από τις κύριες ιδιότητες της περιοχής
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γύρω από το σύνορο ϕλοιού-πυρήνα. Επιπλέον, η µέγιστη γωνιακή ταχύτητα
για κάθε αστέρα ονοµάζεται γωνιακή ταχύτητα Kepler ΩK [154] και µε τιµή
σχεδόν 2

3Ω0. Συνεπώς, υπάρχει µια κρίσιµη ϑερµοκρασία Tc, για την οποία η
αστάθεια λόγω εκποµπής ϐαρυτικής ακτινοβολίας καταστέλλεται πλήρως από
το ιξώδες, που δίνεται από τη σχέση [107]

Tc
108K

=

(
Ω0

Ωc

)11/2 (
−
τ̃GR
τ̃v

)
=

(3
2

)11/2 (
−
τ̃GR
τ̃v

)
. (4.89)

Φαίνεται πως µια µείωση της Tc οδηγεί σε αύξηση της περιοχής αστάθειας
(τουλάχιστον για χαµηλές τιµές ϑερµοκρασιών).

Τέλος, αξίζει σύντοµα να αναφερθούµε στη περίπτωση του ελαστικού ϕλοιο-
ύ. Σε αυτή τη περίπτωση η κατάσταση r διεισδύει στο ϕλοιό και κατα συνέπεια
η σχετική κίνηση (ολίσθηση) ανάµεσα στο ϕλοιό και τον πυρήνα είναι αισθητά
µειωµένη σε σύγκριση µε το όριο του άκαµπτου ϕλοιού [155–157]. Σε αυτή τη
ϑεώρηση έχει συµπεριληφθεί στο πρόβληµα των καταστάσεων r ο παράγοντας
ολίσθησης S και η αναθεωρηµένη χρονική κλίµακα γράφεται

τSee(nn) →
τee(nn)

S2 . (4.90)

Στη πραγµατικότητα, ο παράγοντας S εξαρτάται κύρια από τη γωνιακή τα-
χύτητα, την ακτίνα του πυρήνα Rc, και το µέτρο διάτµησης (shear modulus),
αλλά µπορεί να ϑεωρηθεί επίσης, κατά προσέγγιση, και µια σταθερά η οποία
µεταβάλλεται σε ένα διάστηµα ανάµεσα σε αρκετά χαµηλές τιµές (S = 0.05)
µέχρι την τιµή S = 1, που αντιστοιχεί σε ένα πλήρως άκαµπτο κέλυφος.

4.4 Συµπεράσµατα και σχόλια

4.4.1 Η ακρίβεια της δυναµικής µεθόδου και οι συνιστώσες κλίσης
Dij

Εξετάζουµε την ακρίβεια γύρω από την προσέγγιση της ενεργού αλληλεπίδρα-
σης Udyn(k, n), που δίνεται από τη σχέση (4.4), και συγκρίνοντάς την µε την
πλήρη έκφραση (4.2). Για να το πετύχουµε αυτό χρησιµοποιούµε δειγµα-
τοληπτικά το µοντέλο MDI-ΠΑ (µε L = 80 MeV και D = 72 MeV fm5) (στη
πραγµατικότητα τα αποτελέσµατα και τα αντίστοιχα συµπεράσµατα δε δια-
ϕοροποιούνται για τα υπόλοιπα πυρηνικά µοντέλα). Πιο συγκεκριµένα, πα-
ϱατηρήσαµε ότι η χρήση του δυναµικού από την (4.2) δίνει τις τιµές nt =

0.0605057 fm−3 και Pt = 0.185374 rmMeV fm−3, ενώ η προσέγγιση (4.4)
δίνει nt = 0.0603948 fm−3 και Pt = 0.184194 MeV fm−3. Γενικεύοντας,
µπορούµε να πούµε πως για κάθε περίπτωση, το σφάλµα για την πυκνότητα
µετάβασης είναι λιγότερο από 0,5% ενώ για την αντίστοιχη πίεση είναι κάτω
από 1%. Παρατηρούµε, επίσης, ότι η χρήση της ΠΠ για την ενέργεια συµµε-
τρίας δίνει σφάλµα της προσέγγισης (4.4) [σε σχέση µε την (4.2)] όσον αφορά
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τις τιµές των nt και Pt λιγότερο από 0,5% και 1% αντίστοιχα. Τέλος, σχετικά
µε την επίδραση των όρων κλίσης Dij (οι τιµές των οποίων δεν περιέχονται στα
πυρηνικά µοντέλα µε αποτέλεσµα να εισάγονται µε το χέρι), οι περιπτώσεις
(4.4) και (4.2) προβλέπουν παρόµοια αποτελέσµατα.

4.4.2 Πυκνότητες µετάβασης και πιέσεις µετάβασης µε ϐάση τα
πυρηνικά µοντέλα και τις αντίστοιχες προσεγγίσεις

Σε αντίθεση µε πριν όπου επιχειρηµατολογήσαµε γιατί η (4.4) έχει µεγάλη
ακρίβεια, ανεξαρτήτως πυρηνικού µοντέλου και τιµών για τους όρους κλίσης,
ϑα ασχοληθούµε σε αυτή την υποενότητα µε τον καθορισµό της πυκνότητας
µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης για όλες τις περιπτώσεις πυρηνικών
µοντέλων που αξιοποιήθηκαν στη µελέτη µας. Χρησιµοποιήσαµε κυρίως 4
περιπτώσεις. Πρώτον, εφαρµόζοντας τη δυναµική µέθοδο για τον υπολογισµό
του ποσοστού πρωτονίων (proton fraction) στη περίπτωση του πλήρους ανα-
πτύγµατος (∆ΠΑ) µέσω της (4.28) και στην παραβολική προσέγγιση (∆ΠΠ) από
την (4.35). ∆εύτερον, χρησιµοποιώντας τη ϑερµοδυναµική µέθοδο για τον α-
ντίστοιχο υπολογισµό µέσω της (4.28) (ΘΠΑ) και στη παραβολική προσέγγιση
από την (4.35) (ΘΠΠ).

Πίνακας 4.2: Η πυκνότητα µετάβασης nt (σε fm−3), η πίεση Pt (σε MeV/fm3)
και ο ϑερµοδυναµικός παράγοντας ht , όπως αυτά υπολογίζονται από τα α-
ντίστοιχα µοντέλα για τις περιπτώσεις ∆ΠΑ και ΘΠΑ.

Μοντέλο ndyn
t Pdyn

t hdyn
t ntht P tht htht

MDI(65) 0.070 0.213 1.0342 0.078 0.317 1.0363
MDI(72.5) 0.064 0.213 1.0320 0.073 0.319 1.0350
MDI(80) 0.060 0.184 1.0310 0.069 0.295 1.0335
MDI(95) 0.050 0.074 1.0236 0.059 0.155 1.0265
MDI(110) 0.044 0.031 1.0203 0.051 0.083 1.0225
Sly4 0.086 0.377 1.0184 0.098 0.578 1.0094
SKI4 0.073 0.248 1.0358 0.081 0.337 1.0378
Ska 0.069 0.377 1.0409 0.079 0.530 1.0443
HLPS(soft) 0.088 0.359 1.0394 0.098 0.455 1.0410
HLPS(stiff ) 0.079 0.415 1.0425 0.089 0.551 1.0451

Τα αποτελέσµατά µας παρουσιάζονται στους Πίνακες 4.2 και 4.3, όπου
συγκρίνουµε τις τιµές της πυκνότητας µετάβασης, της αντίστοιχης πίεσης και
της ποσότητας ht = 1

µ2
0

(
Et
nt

)2
. Πιο συγκεκριµένα, στον Πίνακα 4.2 παραθέτουµε

τις υπολογισµένες τιµές για τα προαναφερθέντα µέγεθη µε ϐάση τη δυναµική
και ϑερµοδυναµική µέθοδο στο πλαίσιο του ΠΑ. Παρατηρούµε ότι οι τιµές
της nt όταν υπολογίζονται µε τη δυναµική µέθοδο είναι µικρότερες κατά (10-
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Πίνακας 4.3: Η πυκνότητα µετάβασης nt (σε fm−3), η πίεση Pt (σε MeV/fm3)
και ο ϑερµοδυναµικός παράγοντας ht , όπως αυτά υπολογίζονται από τα α-
ντίστοιχα µοντέλα για τις περιπτώσεις ∆ΠΠ και ΘΠΠ.

Μοντέλο ndyn
t Pdyn

t hdyn
t ntht P tht htht

MDI(65) 0.086 0.425 1.0389 0.097 0.594 1.0422
MDI(72.5) 0.082 0.483 1.0397 0.094 0.728 1.0449
MDI(80) 0.082 0.529 1.0402 0.094 0.836 1.0469
MDI(95) 0.084 0.615 1.0396 0.099 1.079 1.0497
MDI(110) 0.087 0.776 1.0426 0.105 1.406 1.0556
Sly4 0.085 0.426 1.0441 0.094 0.546 1.0462
SKI4 0.082 0.356 1.0386 0.091 0.496 1.0415
Ska 0.083 0.622 1.0475 0.093 0.867 1.0524
HLPS(soft) 0.094 0.421 1.0411 0.104 0.537 1.0430
HLPS(stiff ) 0.087 0.525 1.0453 0.097 0.694 1.0483

15)% σε σύγκριση µε τη ϑερµοδυναµική (αποτελέσµατα που επιβεβαιώνουν
προηγούµενους υπολογισµούς [85, 136, 147]). Χαρακτηριστικό αποτελεί η
µείωση στις τιµές της πίεσης µετάβασης Pdyn

t σε σχέση µε την P tht . ΄Οπως ϑα
δούµε και παρακάτω, το παραπάνω γεγονός έχει επίδραση σε ιδιότητες των
αστέρων νετρονίων που έχουν ευαισθησία από τις τιµές της κρίσιµης πίεσης.

Στον Πίνακα 4.3 ϐλέπουµε τα αντίστοιχα αποτελέσµατα για τη ΠΠ (4.35).
Στην περίπτωση αυτή οι τιµές και των τριών µεγεθών είναι αυξηµένες σε σχέση
µε το ΠΑ. Μάλιστα, η αύξηση αυτή κυµαίνεται µεταξύ 15-20% και για τις
δύο µεθόδους. Ειδικά όσον αφορά την πίεση µετάβασης Pt υπάρχουν περι-
πτώσεις όπου η αύξηση είναι και υπερδιπλάσια. Το κύριο συµπέρασµα είναι
το ακόλουθο: Η χρήση της δυναµικής µεθόδου, στο πλαίσιο του ΠΑ για την
ενέργεια συµµετρίας, χαµηλώνει σηµαντικά τις τιµές των nt και Pt σε σύγκριση
µε τη ϑερµοδυναµική µέθοδο (τόσο στην περίπτωση της ΠΠ όσο και του ΠΑ).

Στη συνέχεια, ϑα σχολιάσουµε τόσο ποιοτικές όσο και ποσοτικές επι-
δράσεις του σηµείου µετάβασης πάνω σε διάφορες ιδιότητες των αστέρων νε-
τρονίων αλλά και εξελικτικές διαδικασίες αυτών, που επηρεάζονται από τη
διεπαφή πυρήνα-ϕλοιού.

4.4.3 Η προσέγγιση για την Mcrust και σχέσεις για την πίεση µε-
τάβασης

Προτού προχωρήσουµε σε ανάλυση των επιδράσεων των Pt και nt πάνω σε
στατικές και δυναµικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων, είναι σηµαντικό να
αναφερθούµε στις προσεγγίσεις που αφορούν τη µάζα του ϕλοιού και την α-
ντίστοιχη ακτίνα. Οι προσεγγίσεις (4.42) και (4.43), λόγω της ακρίβειάς τους,
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χρησιµοποιούνται παρακάτω για παραγωγή κάποιων αναλυτικών εκφράσεων
που αφορούν το χρόνο ϑερµικής αποκατάστασης, τις συχνότητες ηµιπεριοδι-
κών ταλαντώσεων (QPOs) και τις κρίσιµες τιµές γωνιακών ταχυτήτων.

Μέσα από την παρούσα δουλειά µας κατασκευάσαµε µια ηµιθεωρητική
έκφραση που συσχετίζει την πίεση µετάβασης Pt µε την ολική ακτίνα ενός α-
στέρα νετρονίων που έχει µάζα M = 1.4M�. Η έκφραση (4.57) δουλεύει µε
καλή ακρίβεια εξαιρουµένων των πολύ stiff και soft καταστατικών εξισώσεων.
Από τη στιγµη που η πλειοψηφία των αστέρων νετρονίων έχει µάζα κοντά σε
αυτό το όριο, η έκφραση (4.57) µπορεί να αποδειχθεί χρήσιµη για τη σύνδεση
ανάµεσα στην µακροσκοπικά παρατηρούµενη ποσότητα R και τη µικροσκο-
πική Pt . Πιο συγκεκριµένα, η ακριβής πειραµατική µέτρηση της R µπορεί
να ϐοηθήσει στον περιορισµό της Pt . Αυτό µπορούµε να το δούµε µέσα από
ένα παράδειγµα: αν έχουµε µια µέτρηση R1.4 = 13 km, τότε αυτή παρέχει
τον περιορισµό Pt = 0.4 ± 0.11 MeV fm−3. Επιπρόσθετα, µπορεί να συµβεί
και το ανάποδο, δηλαδή µια ακριβής µέτρηση της Pt να ϐοηθήσει στον πε-
ϱιορισµό της ακτίνας. Συνεπώς, µπορούµε αντίστοιχα να πούµε πως µια τιµή
Pt = 0.45 MeV fm−3 περιορίζει την ακτίνα στις τιµές R = 12.51 ± 0.86 km.

Προχωρώντας παρακάτω, αξίζει να σχολιάσουµε την ηµιθεωρητική έκφρα-
ση (4.61). Σύµφωνα µε τους Πίνακες 4.2 και 4.3 η χρήση της ∆ΠΑ (αντίστοιχα
και της ΘΠΑ) ικανοποιεί τη σχέση (4.61). ΄Οµως, η χρήση της ΠΠ οδηγεί στην
αντίστροφη συµπεριφορά (δείτε επίσης την [85]). Ακόµα µια ένδειξη πως η
ΠΠ µπορεί να οδηγήσει σε αποπροσανατολιστικά αποτελέσµατα όσον αφορά
την πίεση µετάβασης και την εξάρτησή της από την παράµετρο κλίσης L.

4.4.4 Επιδράσεις στις συχνότητες των QPOs και στη ϑερµική
αποκατάσταση του ϕλοιού

Στο Σχήµα 4.2 παρουσιάζουµε ένα διάγραµµα µάζας-ακτίνας που ϕανερώνει
τους περιορισµούς από τη σεισµολογία των αστέρων νετρονίων (προερχόµενο
από τον SGR 1806-20) (για περισσότερα στις [9, 103]). Αρχικά, µπορεί να
δει κανείς την εξάρτηση µάζας-ακτίνας όπως αυτή προκύπτει από το µοντέλο
MDI (L = 80 MeV). Θεωρώντας ότι fn=0,l=2 = 29 Hz και fn=1,l=1 = 626.5
Hz [9], λύνουµε το σύστηµα (4.62) και (4.63) αντίστοιχα για κάθε µία από
τις επιλεγόµενες τέσσερις περιπτώσεις (οι προβλεπόµενοι περιορισµοί µάζας-
ακτίνας περιέχονται στο Σχήµα 4.2).

Είναι προφανές πως η πυκνότητα µετάβασης κάνει πιο εµφανή την ε-
πίδρασή της στη περίπτωση των καταστάσεων µε fn=1,l=1. Πιο συγκεκριµένα,
η χρήση της ∆ΠΑ µειώνει τις αντίστοιχες τιµές της µάζας (για καθορισµένες
τιµές της ακτίνας). Επιπρόσθετα, ακόµα και για την ίδια περίπτωση (ΠΑ ή ΠΠ)
η δυναµική µέθοδος µειώνει τις τιµές της µάζας. Σαν γενικό συµπέρασµα µια
πιο ϱεαλιστική ΚΕ (∆ΠΑ) µειώνει αισθητά τις τιµές της µάζας. Στην περίπτωση
της ϑεµελιώδους κατάστασης fn=0,l=2, ο τρόπος που επηρεάζει η ΚΕ είναι λι-
γότερο σηµαντικός και εµφανίζεται κυρίως για υψηλές τιµές της ακτίνας. Στο
ίδιο Σχήµα σχεδιάζουµε τις τέσσερις τιµές του �, έτσι όπως αυτές προκύπτουν
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µετά την απαλοιφή της R από τις (4.62) και (4.63). Γίνεται εµφανές ότι οι
επιδράσεις της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα πρέπει να ληφθούν υπόψη ώστε να
µπουν περιορισµοί στο διάγραµµα µάζας-ακτίνας.

Στο Σχήµα 4.3(a) παρουσιάζεται ο χρόνος ϑερµικής αποκατάστασης του
ϕλοιού tw ως συνάρτηση της µάζας του αστέρα νετρονίων M µε τη ϐοήθεια
της (4.64) και t1 = 28 ± 0.2 yr (µε τα αποτελέσµατα για τις 4 επιλεγµένες
περιπτώσεις). Η χρήση της ∆ΠΑ οδηγεί σε χαρακτηριστική µείωση τις τιµές
του tw. ΄Οπως αναµενόταν, οι επιδράσεις είναι πιο αισθητές για µικρές τιµές
µαζών λόγω της ισχυρής εξάρτησης ανάµεσα στα tw και Rcrust . ΄Εχει ιδιαίτερο
ενδιαφέρον να δει κανείς ότι η ΘΠΠ οδηγεί σε πολύ µεγάλες τιµές του tw (υπερ-
διπλάσια για χαµηλές τιµές µαζών) σε σύγκριση µε την ∆ΠΑ και κατά συνέπεια
σε µεγαλύτερο σφάλµα. Στο Σχήµα 4.3(b) υποδεικνύουµε τους περιορισµούς
του χρόνου ϑερµικής αποκατάστασης σε ένα διάγραµµα M − R για τις 4 πε-
ϱιπτώσεις. Θεωρούµε πως t1 = 28 yr και για τις τρεις τιµές tw = 3,10,30 yr
λύνουµε την εξίσωση (4.64) ώστε να αναπαραστήσουµε την εξάρτηση M − R
για τις 4 επιλεγµένες περιπτώσεις. Προφανώς οι περιορισµοί στο διάγραµµα
M − R από τη διεπαφή πυρήνα-ϕλοιού είναι σηµαντικοί. Πιο συγκεκριµένα,
η χρήση της ϱεαλιστικής µεθόδου ∆ΠΑ υπολογίζει χαµηλότερες τιµές µάζας
και κατά συνέπεια µεγαλύτερες τιµές ακτίνας (ειδικά στη περίπτωση υψηλών
τιµών του χρόνου αποκατάστασης). Για χαµηλές τιµές του tw οι επιδράσεις
είναι λιγότερο σηµαντικές αλλά όχι αµελητέες.

4.4.5 Επιδράσεις στη ϱοπή αδράνειας του ϕλοιού

Οι επιδράσεις της πίεσης µετάβασης Pt και της πυκνότητας nt είναι σηµαντι-
κές, επίσης, για τους υπολογισµούς της ϱοπής αδράνειας του ϕλοιού. Στην
πραγµατικότητα, η κύρια εξάρτηση έρχεται µέσα από την πίεση Pt . Σύµφω-
να µε την (4.65), µικρότερες τιµές της Pt µειώνουν τη ϱοπή αδράνειας του
ϕλοιού οδηγώντας έτσι σε πιο αυστηρούς περιορισµούς [8]. Στο Σχήµα 4.4(a)
αναπαριστούµε το ποσοστό Icrust/I σαν συνάρτηση της συνολικής µάζας για το
µοντέλο MDI (µε L = 80 MeV), για όλες τις περιπτώσεις που µελετάµε. Είναι
προφανές πως η χρήση της ∆ΠΑ (που οδηγεί σε χαµηλότερες τιµές για την
Pt ) ελαττώνει την επιτρεπόµενη περιοχή σε σύγκριση µε τις άλλες τρεις περι-
πτώσεις. Προς διαφώτιση του αναγνώστη στο Σχήµα 4.4(b) προβάλλουµε τον
περιορισµό Icrust/I ≥ 0.014 για τις 4 περιπτώσεις και ταυτόχρονα την εξάρτη-
ση M − R διαφόρων επιλεγµένων πυρηνικών µοντέλων. Σε κάθε περίπτωση,
οι περιορισµοί από την ∆ΠΑ είναι οι πιο ¨περιοριστικοί¨ και υποστηρίζουν
την πρόταση ότι η πυκνότητα µετάβασης και η αντίστοιχη πίεση οφείλουν να
υπολογίζονται µε την πρέπουσα ακρίβεια ώστε να παρέχουν αξιόπιστους πε-
ϱιορισµούς στις µακροσκοπικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων. Στα ίδια
συµπεράσµατα καταλήγει κανείς αν χρησιµοποιηθούν µεγαλύτερες τιµές του
λόγου Icrust/I. Οι συγγραφείς στις αναφορές [149,150] ϑεώρησαν ότι λόγω της
συλλογής υπέρρευστων νετρονίων στο ϕλοιό, το κατώτερο όριο Icrust/I πρέπει
να είναι Icrust/I ≥ 0.07, µε σκοπό να εξηγεί τις ανωµαλίες περιστροφής. Α-
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Σχήµα 4.2: ∆ιάγραµµα µάζας-ακτίνας για το µοντέλο MDI (µε L = 80 MeV)
συµπεριλαµβανοµένων των περιορισµών από τη σεισµολογία των αστέρων νε-
τρονίων ϐάσει των (4.62) και (4.63) και για τις τέσσερις περιπτώσεις. Οι ευθείες
γραµµές αντιστοιχούν στην εξίσωση � = �(ht), που προέκυψε από την απα-
λοιφή του R ανάµεσα στις εξισώσεις (4.62) και (4.63), για καθεµιά από τις
τέσσερις περιπτώσεις.
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Σχήµα 4.3: (a) Ο χρόνος ϑερµικής αποκατάστασης tw ως συνάρτηση της ολι-
κής µάζας για τις 4 επιλεγµένες περιπτώσεις. (b) Περιορισµοί στο διάγραµµα
M − R από τον χρόνο ϑερµικής αποκατάστασης tw για τις αντίστοιχες περι-
πτώσεις. Στο Σχήµα συµπεριλαµβάνεται η εξάρτηση M − R του µοντέλου MDI
(L = 80 MeV) για σύγκριση.
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Σχήµα 4.4: (a) Το ποσοστό της ϱοπής αδράνειας του ϕλοιού συναρτήσει της
µάζας για τις 4 προς µελέτη περιπτώσεις. Για σύγκριση περιέχονται οι ορι-
Ϲόντιες γραµµές, όπου η καθεµιά περιορίζει το λόγο Icrust/I, για τον παλµίτη
Vela (υποθέτοντας µάζα M = 1.4M�). (b) Το διάγραµµα µάζας-ακτίνας για δι-
άφορες πυρηνικές ΚΕς και οι περιορισµοί Icrust/I = 0.014 όπως υπολογίζονται
για τις 4 περιπτώσεις.
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πό µια άλλη σκοπιά, ο Link [151] σχολίασε µε περισσότερες λεπτοµέρειες
τη σύνδεση της ϱοπής αδράνειας του ϕλοιού και του πυρήνα συµπεραίνο-
ντας πως οι χαµηλές τιµές του λόγου Icrust/I είναι αναµενόµενες. Περαιτέρω,
παρατηρησιακές µετρήσεις των ανωµαλιών και πιο εκλεπτυσµένοι ϑεωρητικο-
ί υπολογισµοί ϑα καθορίσουν πιο ακριβή όρια καθώς και ϑα ϐοηθήσουν να
περιοριστούν ιδιότητες ϕλοιού-πυρήνα.

4.4.6 Επιδράσεις στις αστάθειες των καταστάσεων r

Στους Πίνακες 4.4 - 4.5 παρουσιάζουµε τις χρονικές κλίµακες αναφοράς, τις
αντίστοιχες κρίσιµες συχνότητες και τις κρίσιµες ϑερµοκρασίες για αστέρες
νετρονίων µε µάζα M = 1.4M� και M = 1.8M� αντίστοιχα. Συµπεριλαµβάνου-
µε επίσης τα αποτελέσµατα της προσέγγισης λόγω της χρήσης της αναλυτικής
λύσης Tolman VII. Οι χρονικές κλίµακες αναφοράς, ειδικά αυτή του ιξώδους
τ̃v, είναι ευαισθητές στην κάθε ϕορά εφαρµοζόµενη προσέγγιση. Πιο συγκε-
κριµένα, η ∆ΠΑ ελαττώνει την απόλυτη τιµή της τ̃GR κατά 10% και αυξάνει την
τιµή της τ̃v περίπου δύο ϕορές σε σύγκριση µε την ΘΠΠ (για αστέρα νετρονίων
µε µάζα M = 1.4M�).

Πίνακας 4.4: Οι χρονικές κλίµακες αναφοράς, οι κρίσιµες συχνότητες και οι
κρίσιµες ϑερµοκρασίες για το µοντέλο MDI (L = 80 MeV) µε M = 1.4M�. Τα
αντίστοιχα αποτελέσµατα από τη χρήση της λύσης Tolman VII προσεγγιστικά
παρατίθενται σε παρενθέση για κάθε περίπτωση.

∆ΠΑ ΘΠΑ ∆ΠΠ ΘΠΠ
τ̃GR -3.72 (-3.67) -3.82 (-3.73) -3.95 (-3.85) -4.11 (-3.98)
τ̃ee 40.68 (37.26) 33.73 (30.61) 26.85 (24.45) 22.46 (20.54)
τ̃nn 94.95 (86.95) 77.35 (70.21) 60.25 (54.86) 49.51 (45.28)
f eec 823 (834) 855 (866) 898 (909) 936 (946)
f nnc 706 (715) 735 (745) 775 (785) 811 (819)
Tc 0.851 (0.916) 1.053 (1.133) 1.368 (1.464) 1.702 (1.802)

Οι επιδράσεις πάνω στις χρονικές κλίµακες αναφοράς αντανακλώνται στις
τιµές των κρίσιµων συχνοτήτων fc όπως παρουσιάζονται στους Πίνακες 4.4 και
4.5. Υπάρχει επιπρόσθετα µια µείωση στις τιµές των fc κατά 12% µε 15%.
Αυτή η διαφορά είναι σηµαντική µιας και όπως ϑα δούµε παρακάτω υπάρ-
χουν περιπτώσεις αστέρων νετρονίων που ϐρίσκονται κοντά στο όριο για την
προτεινόµενη περιοχή αστάθειας (instability window). Στους ίδιους Πίνακες
παρουσιάζουµε και την κρίσιµη ϑερµοκρασία Tc. Η χρήση της ∆ΠΑ, επίσης,
ελαττώνει κατά δύο ϕορές τις τιµές της Tc µε συνέπεια την αύξηση της περιο-
χής αστάθειας τουλάχιστον για χαµηλές ϑερµοκρασίες. Αξίζει να σηµειωθεί ότι
οι υπολογισµοί µέσω της λύσης Tolman VII εµφανίζουν καλή ακρίβεια για τις
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Πίνακας 4.5: Οι χρονικές κλίµακες αναφοράς, οι κρίσιµες συχνότητες και οι
κρίσιµες ϑερµοκρασίες για το µοντέλο MDI (L = 80 MeV) µε M = 1.8M�. Τα
αντίστοιχα αποτελέσµατα από τη χρήση της λύσης Tolman VII προσεγγιστικά
παρατίθενται σε παρενθέση για κάθε περίπτωση.

∆ΠΑ ΘΠΑ ∆ΠΠ ΘΠΠ
τ̃GR -0.954 (-0.942) -0.967 (-0.950) -0.982 (-0.967) -0.997 (-0.975)
τ̃ee 46.52 (44.33) 38.35 (36.30) 30.29 (28.94) 25.23 (24.00)
τ̃nn 108.57 (103.47) 87.95 (83.25) 67.96 (64.92) 55.64 (52.90)
f eec 779 (784) 808 (813) 846 (851) 878 (882)
f nnc 667 (672) 695 (699) 731 (735) 761 (765)
Tc 0.191 (0.198) 0.235 (0.243) 0.302 (0.311) 0.368 (0.378)

προαναφερθείσες ποσότητες. Στην πραγµατικότητα, σε προηγούµενη δουλει-
ά [115] χρησιµοποιήθηκε η προσέγγιση οµοιόµορφης πυκνότητας (uniform
density approximation). Τα παρόντα αποτελέσµατα υποδεικνύουν ότι, του-
λάχιστον για αυτού του είδους τους υπολογισµούς, η αναλυτική λύση Tolman
VII προσεγγίζει µε µεγαλυτερη συµφωνία ϱεαλιστικούς υπολογισµούς από ότι
η προσέγγιση οµογενούς πυκνότητας. ΄Οσον αφορά την κρίσιµη συχνότητα,
σε κάθε περίπτωση η ∆ΠΑ οδηγεί σε µείωση αυτής. Για να διαφωτίσουµε αυτό
το σηµείο κατασκευάσαµε τα Σχήµατα 4.5(a) και 4.5(b), όπου συγκρίνουµε
την περιοχή αστάθειας της κατάστασης r για τις τέσσερις περιπτώσεις που µε-
λετάµε µε τις περιπτώσεις παρατηρούµενων αστέρων νετρονίων σε συστήµατα
LMXBs (Low Mass X − ray Binary) και MSRPs (MilliSecond Radio Pulsars)
µε M = 1.4M� και M = 1.8M� αντίστοιχα. Βρίσκουµε ότι η περιοχή αστάθειας
υποχωρεί κατά 20 − 40% (για Hz) όταν η µάζα αυξάνεται από M = 1.4M� σε
M = 1.8M�. Επιπλέον, η stiffness της ΚΕς αυξάνει την περιοχή αστάθειας (η
οποία καθορίζεται, σε αυτή την περίπτωση, από την εξάρτηση fc −T ). Ακολου-
ϑώντας τη µελέτη των Wen et al. [159] και Haskell et al. [158] συµπεριλαµ-
ϐάνουµε πολλές περιπτώσεις LMXBs και µερικές των MSRPs (για περισσότερα
δείτε τις [160,161] και τον Πίνακα I της [158]). Οι µάζες των αναφερόµενων
αστέρων δεν είναι µετρηµένες µε ακρίβεια. Επιπρόσθετα, αξίζει να τονίσουµε
ότι οι εκτιµήσεις για τη ϑερµοκρασία T του πυρήνα έχουν µεγάλες αβεβαιότη-
τες. Για τη µελέτη µας χρησιµοποιήθηκαν οι τιµές της T από την [158] και
οι απροσδιοριστίες, σε κάποιες περιπτώσεις, έχουν αναπαραχθεί µε τη µέθοδο
που υποδεικνύεται στην [162].

Είναι προφανές από τα Σχήµατα 4.5(a) και 4.5(b) ότι η πλειοψηφία των
αστέρων ϐρίσκονται έξω από τις περιοχές αστάθειας που προβλέπουν τα µο-
ντέλα. Υπάρχουν τέσσερις εξαιρέσεις, οι 4U 1608−52, SAX J1750.8−2900,
4U − 1636 − 536 και MXB 1658 − 298 που ϐρίσκονται κοντά στην περιοχή
αστάθειας (για µάζα M = 1.4M�) ενώ δύο από αυτούς ϐρίσκονται µέσα (για
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Σχήµα 4.5: Η συσχέτιση ανάµεσα στην κρίσιµη συχνότητα και τη ϑερµοκρα-
σία για έναν αστέρα νετρονίων µε µάζα M = 1.4M� (a) και M = 1.8M� (b)
κατασκευασµένη για τις επιλεγόµενες ΚΕς. Οι παρατηρούµενες περιπτώσεις
των LMXBs και MSRPs από τους Haskell et al. [158] περιλαµβάνονται για
σύγκριση, καθώς και οι περιπτώσεις IGR J00291 + 5934, XTE J1751 − 305
και SAX J1808 − 3658.
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µάζα M = 1.8M�). Συµπεραίνουµε ότι η stiffness της ΚΕς έχει ισχυρή επιρ-
ϱοή στο εύρος της περιοχής αστάθειας και αυτή η επιρροή γίνεται πιο έντονη
για µεγάλες τιµές µάζας των αστέρων νετρονίων.

4.5 Επιδράσεις όρων ανώτερης τάξης της ενέργειας
συµµετρίας

Σε αυτή την ενότητα παρουσιάζουµε τα αποτελέσµατα που ϐρήκαµε από τους
υπολογισµούς των πυκνοτήτων µετάβασης nt και των αντίστοιχων πιέσεων Pt
τόσο αξιοποιώντας το πλήρες ανάπτυγµα και την παραβολική προσέγγιση όσο
και διαφορετικούς κάθε ϕορά όρους ανώτερης τάξης του αναπτύγµατος (4.17).
Επιπρόσθετα, κάνουµε χρήση της ϑερµοδυναµικής και δυναµικής µεθόδου
ώστε να συγκρίνουµε τα αποτελέσµατά µας. Στη συνέχεια, εφαρµόζουµε αυ-
τά που ϐρήκαµε σε διάφορες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων (για τις περι-
πτώσεις ΠΑ και ΠΠ). Ειδικότερα, εξετάζουµε το ποσοστό της ϱοπής αδράνειας
του ϕλοιού σε σχέση µε τη συνολική Icrust/I και την κρίσιµη γωνιακή ταχύτητα
Ωc, που καθορίζει την αστάθεια της κατάστασης r. Επίσης, έχει ενδιαφέρον
η παλιρροϊκή πολωσιµότητα λ ενός αστέρα νετρονίων χαµηλής µάζας, που
εµφανίζει ευαισθησία στις ειδικές λεπτοµέρειες του ϕλοιού [163–166], καθώς
και η διαµόρφωση της ελάχιστης µάζας, που εξαρτάται κυρίως από από τη
συνεισφορά του ϕλοιού στα Mmin και Rmin. Ιδιαίτερα στο τελευταίο αναµένεται
ακόµα και µια µικρή µεταβολή στη nt (και στη Pt ) να αλλάξει τις σχετικές
προβλέψεις, αφού η κεντρική πυκνότητα ϐρίσκεται κοντά στη πυκνότητα µε-
τάβασης.

4.5.1 Σχετικά µε τα πυρηνικά µοντέλα

Για τους υπολογισµούς µας αξιοποιήσαµε διαφορετικές παραµετροποιήσεις
των µοντέλων MDI [172,173], HLPS [136] και Skyrme [185,186]. Στον Πίνα-
κα 4.6 παρουσιάζουµε τις παραµετροποιήσεις του µοντέλου MDI ενώ οι πα-
ϱάµετροι για τις περιπτώσεις των αλλών δύο µοντέλων µπορούν να ϐρεθούν
στις σχετικές αναφορές, που υπάρχουν και στο Παράρτηµα Α΄.

Στη συνέχεια, στους Πίνακες 4.7-9 παραθέτουµε τις ιδιότητες της πυρηνι-
κής ύλης στην πυκνότητα κορεσµού ns = 0.16 fm−3 για την κάθε ξεχωριστή
παραµετροποίηση των µοντέλων µας. Παρατηρούµε ότι σε όλες τις περιπτώσεις
η ενέργεια στην τιµή κορεσµού είναι E(ns,0) ≈ −16 MeV ενώ το µέτρο συµπίε-
σης είναι K0 ≈ 240 MeV (µε εξαίρεση την παραµετροποίηση Ska που παίρνει
την τιµή 292.164 MeV). Στη συνέχεια, παρουσιάζονται οι υπολογισµοί για
τις συνιστώσες της ενέργειας συµµετρίας τόσο µε ϐάση την ΠΠ [EPAsym(ns)] όσο
και µε ϐάση το ανάπτυγµα (4.17), κρατώντας κάθε ϕορά τους όρους ανώτερης
τάξης που ϑέλουµε για την προσέγγισή µας [Esym,2k(ns)].

Η ενέργεια συµµετρίας (δηλαδή η συνιστώσα του τετραγωνικού όρου του
αναπτύγµατος) για τα µοντέλα που επιλέξαµε κυµαίνεται σε ένα εύρος τιµών
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Πίνακας 4.6: Παραµετροποιήσεις του µοντέλου MDI για την νετρονική ύλη µε
ϐάση την ΚΕ BPAL3 [172].

Παράµετροι x0 x3 Z1 Z2

MDI (65) 0.82 0.48 -9 -3.3
MDI (72.5) 0.81 -0.04 -10.95 4
MDI (80) 0.9 -0.37 -11 8.4

MDI (95-30) 0.95 -0.9 -3 8.4
MDI (95-32) 0.878117 -0.545664 1.5 -1
MDI (100) 1 -1 4.18283 4.55136
MDI (110) 1 -1.45 0.8 10.6

Esym,2(ns) ≈ 28 − 33 MeV (µε µέση τιµή τα 30 MeV). Η απόκλιση στην τιµή
της ενέργειας συµµετρίας µε χρήση της ΠΠ είναι κατά µέσο όρο 3%. Στις
διορθώσεις ανώτερης τάξης παρατηρούµε µεγαλύτερες σχετικές αποκλίσεις
στις τιµές για την κάθε περίπτωση Esym,2k(ns) ανάµεσα στα µοντέλα. Είναι
εµφανής, επίσης, η κυρίαρχη συνεισφορά του τετραγωνικού όρου σε σχέση µε
τους υπόλοιπους.

΄Οσον αφορά την παράµετρο κλίσης L, οι τιµές της έχουν επιλεγεί να έχουν
ένα µεγάλο εύρος (από 30 MeV έως 110 MeV). Η απόκλιση στις αντίστοιχες
κάθε ϕορά τιµές της όταν χρησιµοποιούµε την ΠΠ είναι της τάξης του 5%. Και
σε αυτή την περίπτωση παρατηρούµε πως υπάρχουν µεγαλύτερες σχετικές α-
ποκλίσεις, µεταξύ των µοντέλων, στις τιµές των παραµέτρων κλίσης ανώτερης
τάξης L2k ενώ η κλίση L (δεύτερης τάξης) έχει κυρίαρχη συνεισφορά στην εξάρ-
τηση της ενέργειας συµµετρίας από την πυκνότητα σε σχέση µε τις υπόλοιπες
περιπτώσεις (L4, L6, L8, L10).

Τα παραπάνω πυρηνικά µοντέλα χρησιµοποιούνται για την κατασκευή
της ΚΕς του πυρήνα ενός αστέρα νετρονίων. Η ΚΕ του ϕλοιού δίνεται από το
ευρέως γνωστό µοντέλο των Baym, Pethick και Sutherland (BPS) [121]. Τέλος,
να αναφέρουµε πως αν και επικεντρωνόµαστε στη περιοχή ϕλοιού-πυρήνα, τα
µοντέλα έχουν επιλεχθεί ώστε να παράγουν, έστω και οριακά, το όριο των δύο
ηλιακών µαζών για τη µέγιστη µάζα.

4.5.2 Για τις εφαρµογές σε ιδιότητες αστέρων νετρονίων

Για τους υπολογισµούς µας γύρω από τη ϱοπή αδράνειας του ϕλοιού χρη-
σιµοποιούµε τη σχέση (4.65). Για λόγους σύγκρισης εφαρµόζουµε και µια
δεύτερη προσέγγιση [145] που δίνεται από τη σχέση

Icrust '
16π

3
R6
core

2�c2R
Pt

(
1 −

0.21
1 − 2�

2�
)

×

[
1 +

48
5

(
Rcore
2�R

− 1
) (
Pt
Et

)
+ · · ·

]
. (4.91)

92



Πίνακας 4.7: Ιδιότητες της πυρηνικής ύλης στην πυκνότητα κορεσµού ns =

0.16 fm−3 για διάφορες παραµετροποιήσεις του µοντέλουMDI. ΄Ολα τα µεγέθη
είναι σε MeV.

Πυρηνικό MDI MDI MDI MDI
µοντέλο (65) (72.5) (80) (95-30)
E(ns,0) -16.060 -16.060 -16.060 -16.060
K0 237.694 237.694 237.694 237.694
EPAsym(ns) 28.867 30.617 31.336 30.884
Esym,2(ns) 30.077 29.662 29.917 30.081
Esym,4(ns) -1.325 0.468 0.902 0.335
Esym,6(ns) -0.095 0.217 0.248 0.232
Esym,8(ns) 0.050 0.100 0.101 0.087
Esym,10(ns) 0.044 0.052 0.052 0.046
LPA 53.813 74.775 84.952 96.590
L 64.318 72.512 80.009 94.787
L4 -9.402 0.609 3.059 0.118
L6 -1.544 0.679 0.906 0.878
L8 -0.075 0.359 0.373 0.291
L10 0.111 0.191 0.189 0.159

Εν γένει, η ϱοπή αδράνειας των περιστρεφόµενων αστέρων νετρονίων εµφανίζει
εξάρτηση από τη συχνότητα περιστροφής [37] και στη συγκεκριµένη περίπτω-
ση ο αντίστοιχος υπολογισµός χρήζει ειδικής µεταχείρισης. ΄Οµως, αξίζει να
σηµειωθεί ότι οι προσεγγίσεις (4.65) και (4.91) είναι ικανοποιητικά ακριβείς
για ένα αργά περιστρεφόµενο αστέρα νετρονίων, δηλαδή που περιστρέφεται µε
γωνιακή ταχύτητα Ω � ΩK (µε ΩK να είναι η γωνιακή ταχύτητα Kepler [145]).

Στις καταστάσεις r έχουµε ήδη αναφερθεί στην ενότητα 4.3.5 και για αυτό
το λόγο παρακάτω ϑα παραθέσουµε συνοπτικά κάποιες σχέσεις που αξιοπούµε
για τη µελέτη τους. Η συνθήκη αστάθειας δίνεται µε την ακόλουθη σχέση
[110,111,114,115]

1
τGW

+
1
τee

+
1
τnn

= 0, (4.92)

όπου τee και τnn είναι οι χρονικές κλίµακες των διαφόρων µηχανισµών δι-
άλυσης (σύµφωνα µε τις σκεδάσεις ηλεκτρονίου-ηλεκτρονίου και νετρονίου-
νετρονίου αντίστοιχα) που συµπεριλαµβάνονται στη παρούσα µελέτη. Η συν-
ϑήκη (4.92) οδηγεί στη κρίσιµη γωνιακή ταχύτητα Ωc η οποία δίνεται από τη
σχέση (για µια λεπτοµερή ανάλυση ϐλέπε [115,130,167])

Ωc

Ω0
=

(
−
τ̃GW (τ̃ee + τ̃ee)

τ̃ee τ̃nn

)2/11 (
108K
T

)2/11

, (4.93)
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Πίνακας 4.8: Ιδιότητες της πυρηνικής ύλης στην πυκνότητα κορεσµού ns =

0.16 fm−3 για διάφορες παραµετροποιήσεις του µοντέλουMDI. ΄Ολα τα µεγέθη
είναι σε MeV.

Πυρηνικό MDI MDI MDI
µοντέλο (95-32) (100) (110)
E(ns,0) -16.060 -16.060 -16.060
K0 237.694 237.694 237.694
EPAsym(ns) 33.082 30.379 31.158
Esym,2(ns) 32.000 30.000 32.040
Esym,4(ns) 0.656 -0.054 -1.566
Esym,6(ns) 0.197 0.224 0.503
Esym,8(ns) 0.084 0.074 0.035
Esym,10(ns) 0.044 0.041 0.049
LPA 98.440 99.683 105.893
L 95.000 100.000 113.056
L4 2.021 -1.858 -10.407
L6 0.650 0.879 2.854
L8 0.282 0.218 -0.133
L10 0.148 0.135 0.209

όπου Ω0 =
√

3GM/4R3, T είναι η ϑερµοκρασία και επίσης

τGW = τ̃GW

(
Ω0

Ω

)6

, τii = τ̃ii

(
Ω0

Ω

)1/2 (
108K
T

)
,

µε ii = ee, nn. Επικεντρώνουµε στη περίπτωση που ο κύριος µηχανισµός
απόσβεσης είναι λόγω του ιξώδους στο συνοριακό στρώµα του τέλεια άκαµπτου
ϕλοιού και του υγρού πυρήνα. Σε αυτή τη περίπτωση, η αντίστοιχη κρίσιµη
γωνιακή ταχύτητα παίρνει τη µορφή [115,130]

Ωc = 1.93795 × 105
(Rcore
km

)12/11 (
Et

MeV fm−3

)3/11

×

1 + 0.25865
(

Et

MeV fm−3

)1/82/11

× I(Rcore)−4/11
(
108K
T

)2/11

. (4.94)

Από την (4.94) γίνεται εµφανής η άµεση εξάρτηση της Ωc από τη διεπαφή
ϕλοιού-πυρήνα µέσω της Et, καθώς και έµµεσα από τις τιµές της ακτίνας του
πυρήνα Rcore και του ολοκληρώµατος I(Rcore) όπου

I(Rcore) =

∫ Rcore

0

(
E(r)

MeV fm−3

) ( r
km

)6
d

( r
km

)
, (4.95)
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Πίνακας 4.9: Ιδιότητες της πυρηνικής ύλης στην πυκνότητα κορεσµού ns =

0.16 fm−3 για διάφορες παραµετροποιήσεις των µοντέλων HLPS και Skyrme.
΄Ολα τα µεγέθη είναι σε MeV.

Πυρηνικό HLPS HLPS SkI4 Ska Sly4
µοντέλο (stiff ) (soft)
E(ns,0) -15.841 -15.841 -15.935 -15.977 -15.977
K0 239.828 239.828 247.640 292.164 232.853
EPAsym(ns) 32.117 28.696 30.074 35.362 32.757
Esym,2(ns) 31.413 27.992 29.499 33.652 32.076
Esym,4(ns) 0.455 0.455 0.304 1.176 0.396
Esym,6(ns) 0.118 0.118 0.119 0.261 0.129
Esym,8(ns) 0.049 0.049 0.054 0.103 0.056
Esym,10(ns) 0.025 0.025 0.029 0.052 0.029
LPA 50.795 30.908 61.177 82.499 47.264
L 49.387 29.500 60.415 76.060 45.971
L4 0.910 0.910 0.154 4.518 0.615
L6 0.236 0.236 0.246 0.953 0.294
L8 0.097 0.097 0.122 0.371 0.135
L10 0.050 0.050 0.068 0.186 0.073

µε E(r) να είναι η πυκνότητα ενέργειας της ύλης του αστέρα νετρονίων σε
απόσταση r από το κέντρο.

΄Οσον αφορά τη παλιρροϊκή πολωσιµότητα (τη σχέση της µε τα ϐαρυτικά
κύµατα [168,169]) έχει γίνει αναφορά στην ενότητα 2.4 και αξίζει επίσης να
µελετηθούν οι επιδράσεις της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα πάνω της.

Τέλος, εξετάζουµε την ελάχιστη µάζα ενός αστέρα νετρονίων, που εκτός
από τη µέγιστη, παρουσιάζει, εξίσου, µεγάλο ενδιαφέρον στη αστροφυσι-
κή [170,171]. Σχετίζεται µε τη περίπτωση ενός αστέρα νετρονίων σε ένα διπλό
σύστηµα που έχει ένα πιο συµπαγή συνοδό (αστέρα νετρονίων ή µελανή ο-
πή). ΄Ετσι, ο χαµηλότερης µάζας αστέρας νετρονίων µεταφέρει µάζα σε ένα
πιο µαζικό αντικείµενο, µια διαδικασία που τελικά οδηγεί στη προσέγγιση
της ελάχιστης τιµής του. Με τελικό αποτέλεσµα, αν υπερβεί αυτή την τιµή, ο
αστέρας νετρονίων να καταλήξει σε µια κατάσταση µη ισορροπίας. Η ελάχιστη
αυτή µάζα αποτελεί ένα απόλυτο χαρακτηριστικό, ανεξάρτητο των λεπτοµερει-
ών της ΚΕς, και καλά περιορισµένο γύρω από την τιµή Mmin ' 0.1 M�. Αυτό
συµβαίνει επειδή οι αντίστοιχες κεντρικές πυκνότητες ϐρίσκονται κοντά στις
τιµές των πυκνοτήτων µετάβασης nt . Οπότε, αφού είναι γνωστή η εξίσωση του
ϕλοιού, όλες οι ϑεωρητικές προβλέψεις για την Mmin συγκλίνουν. ΄Οµως, η
αντίστοιχη ακτίνα Rmin είναι πολύ ευαίσθητη στις λεπτοµέρειες της ΚΕς. Ανα-
µένουµε, λοιπόν, ότι η τοποθεσία της µετάβασης ϕλοιού-πυρήνα ϑα επηρεάσει
αισθητά τις τιµές της Rmin. Στη παρούσα δουλειά εξετάζουµε το εύρος αυτής
της επίδρασης από της τιµές των nt (και Pt ).
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4.5.3 Παρουσίαση αποτελεσµάτων και σχόλια

Σε αυτή την ενότητα παρουσιάζουµε τα αποτελέσµατα των υπολογισµών µας.
Στους Πίνακες 4.11 και 4.12 παραθέτουµε τις υπολογισµένες τιµές της πυ-
κνότητας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης. Σε κάθε µοντέλο µέσα σε
παρένθεση ϐρίσκεται η τιµή της παραµέτρου κλίσης L. Επίσης, για τις περι-
πτώσειςMDI(95−30) καιMDI(95−32) έχουµε L = 95 MeV µε Esym,2(ns) = 30
MeV και Esym,2(ns) = 32 MeV αντίστοιχα. Οι υπολογισµοί έχουν πραγµατο-
ποιηθεί χρησιµοποιώντας τόσο τη ϑερµοδυναµική όσο και τη δυναµική µέθο-
δο. Σε κάθε περίπτωση, υπολογίζουµε µε ϐάση τη πλήρη έκφραση της ενέρ-
γειας ανά ϐαρυόνιο του κάθε µοντέλου, τη παραβολική προσέγγιση (ϐλέπε
4.24) και τους αντίστοιχους όρους του αναπτύγµατος (ϐλέπε 4.17) µέχρι δε-
κάτης τάξης. Για περαιτέρω διευκρινίσεις παρουσιάζουµε τα αποτελέσµατά
µας στα Σχήµατα 4.6-4.9.

Παρατηρούµε πως όσο υψηλότερη είναι η τάξη των όρων του αναπτύγµα-
τος, τόσο χαµηλότερες είναι οι τιµές των nt και Pt . Επίσης, όσο υψηλότερη
είναι η τιµή της παραµέτρου κλίσης L, τόσο µεγαλύτερη είναι και η απόκλι-
ση ανάµεσα στις προβλέψεις των όρων δεύτερης τάξης και της αντίστοιχης
πλήρους έκφρασης. Με άλλα λόγια, σύµφωνα µε αυτά που ϐρήκαµε, για
µικρότερες τιµές της L έχουµε µεγαλύτερη ακρίβεια της παραβολικής προ-
σέγγισης. Αξίζει να σηµειωθεί ότι η τετραγωνική εξάρτηση της Pt από τη nt
[ϐλέπε (4.34)] αντανακλάται στις παρούσες προβλέψεις και κύρια στη διασπο-
ϱά των αποτελεσµάτων για υψηλές τιµές της L. Ως γενικός κανόνας ϕαίνεται
να ισχύει ότι η ϑερµοδυναµική µέθοδος οδηγεί σε υψηλότερες τιµές των Pt
και nt σε σύγκριση µε τη δυναµική. ΄Οµως, το πιο διακριτό χαρακτηριστικό
είναι η εµφάνιση µιας εξάρτησης της nt από την L και στις δύο µεθόδους που
αφορούν τη πλήρη έκφραση των µοντέλων µας. Βρήκαµε πως, ανεξαρτήτως
µοντέλου, υπάρχει µια κανονικότητα στη προαναφερθείσα εξάρτηση όπου η
αύξηση της L οδηγεί σε µείωση της nt . Με σκοπό να υποστηρίξουµε ακόµα
καλύτερα τα αποτελέσµατά µας αξιοποιούµε την παρακάτω σχέση, όπως αυτή
παρουσιάζεται στην [194]

nt =
S

30 MeV

(
0.1327 − 0.0898)

( L

70 MeV

)
+ 0.0228

( L

70 MeV

)2)
(fm−3),

(4.96)
όπου τα S και L µετριούνται σε MeV. ΄Οπως γίνεται ϕανερό από τη σύγκριση
στο Σχήµα 4.10, υπάρχει πολύ καλή ταύτιση της παραπάνω προσέγγισης µε
τα αποτελέσµατά µας, και ειδικά µε αυτά από τη δυναµική µέθοδο.

Στη συνέχεια, για την εφαρµογή των αποτελεσµάτων µας σε τέσσερις συ-
γκεκριµένες ιδιότητες των αστέρων νετρονίων αξιοπούµε το µοντέλο MDI(80),
ως χαρακτηριστικό παράδειγµα.

Ροπή αδράνειας ϕλοιού: Οι επιδράσεις της ενέργειας συµµετρίας πάνω
στο ποσοστό που αντιστοιχεί στο ϕλοιό ενός στατικού και αργά περιστρε-
ϕόµενου αστέρα νετρονίων µε µάζα M = 1.4 M� παρουσιάζονται στο Σχήµα
4.11. ΄Οσα ϐρήκαµε επιβεβαιώνουν προηγούµενες προβλέψεις για ένα στατι-
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κό αστέρα νετρονίων, ότι δηλαδή η ϱοπή αδράνειας του ϕλοιού είναι αρκετά
ευαίσθητη από τη περιοχή ϕλοιού-πυρήνα. Πιο συγκεκριµένα, στο Σχήµα
4.11(a), παρουσιάζουµε την εξάρτηση του λόγου Icrust/I από τη µάζα. Η εφαρ-
µογή της δυναµικής µεθόδου, χρησιµοποιώντας τη πλήρη έκφραση, οδηγεί
σε χαµηλότερες τιµές του Icrust/I, σε σύγκριση µε τη ϑερµοδυναµική. Οι δύο
οριζόντιες γραµµές αναπαριστούν, η καθεµιά, ένα πιθανό περιορισµό πάνω
στο λόγο Icrust/I που εισάγει ο παλµίτης Vela (αν υποθέσουµε πως έχουµε
ένα αστέρα νετρονίων µάζας M = 1.4 M�). Το χαµηλότερο όριο, 0.014, είχε
προταθεί στην [8], ενώ το υψηλότερο, 0.07, στις [149,150] µε σκοπό να εξη-
γηθούν οι ανωµαλίες περιστροφής (glitches). Είναι αξιοσηµείωτο, στο Σχήµα
4.11(b), ότι οι προβλέψεις των προσεγγίσεων (4.65) και (4.91) είναι σχεδόν
ταυτόσηµες µε τη περίπτωση της πλήρους έκφρασης (και στις δύο µεθόδους),
ενώ διακρίσιµες αποκλίσεις εµφανίζονται στη περίπτωση της ΠΠ. Υποθέτουµε
πως στη περίπτωση ενός γρήγορα περιστρεφόµενου αστέρα νετρονίων (κοντά
στο όριο της γωνιακής ταχύτητας Kepler) οι επιδράσεις του αναπτύγµατος της
ενέργειας συµµετρίας πάνω στο λόγο Icrust/I ϑα είναι δραµατικές. ΄Ετσι, ϑα
πρέπει να επιλεγεί µε προσοχή η κατάλληλη µέθοδος µε τη πλήρη έκφραση.
Ειδάλλως, η ακρίβεια των προβλέψεων ϑα είναι αβέβαιη.

Αστάθεια κατάστασης r: Σύµφωνα µε την (4.94), η κρίσιµη γωνιακή τα-
χύτητα Ωc είναι ευαίσθητη στις αλλαγές της ακτίνας του πυρήνα ενός αστέρα
νετρονίων Rcore και της πυκνότητας ενέργειας Et. Στο Σχήµα 4.12 παραθέτου-
µε τη περιοχή αστάθειας της κατάστασης r για τέσσερις επιλεγµένες περι-
πτώσεις του µοντέλου MDI(80) και για M = 1.4 M� και M = 1.8 M�, αντίστοι-
χα. Επιπροσθέτως, συµπεριλάβαµε τις περιπτώσεις των LMXBs και µερικών
MSRPs (millisecond radio pulsars). Να σηµειώσουµε εδώ ότι οι εκτιµήσεις
της ϑερµοκρασίας του πυρήνα T έχουν µεγάλες αβεβαιότητες (ϐλέπε [158]).
Επειδή, όµως, ασχολούµαστε µε το ϱόλο της µετάβασης ϕλοιού-πυρήνα δεν
ασχολούµαστε παραπάνω µε αυτές. Οι πλήρεις εκφράσεις (και για τις δύο
µεθόδους) οδηγούν σε χαµηλότερες τιµές όταν αυτές συγκρίνονται µε τις α-
ντίστοιχες της ΠΠ, µεγαλώνοντας έτσι τη περιοχή αστάθειας. Με άλλα λόγια, η
ΠΠ οδηγεί σε στενότερη περιοχή αστάθειας για τις ίδιες τιµές ϑερµοκρασίας.
Για αυτό το λόγο, από τη στιγµή που η απόσβεση λόγω ιξώδους στο συνορια-
κό στρώµα του τέλεια άκαµπτου ϕλοιού και του υγρού πυρήνα είναι ύψιστης
σηµασίας για τις µελέτες των καταστάσεων r, πρέπει κανείς να χρησιµοποιεί
προσεκτικά τη µέθοδο για την εκτίµηση του ορίου ϕλοιού-πυρήνα.

Παλιρροϊκή πολωσιµότητα: Στο Σχήµα 4.13 παρουσιάζουµε τον αριθµό
Love k2 ως µια συνάρτηση της µάζας για τέσσερις περιπτώσεις. Προφανώς, ο
k2 είναι σχεδόν ανεπηρέαστος από τη προσέγγιση. ΄Οµως, στη περίπτωση της
παλιρροϊκής πολωσιµότητας λ, οι επιδράσεις είναι πιο εµφανείς για χαµηλές
µάζες αστέρων νετρονίων. Ειδικότερα, στη περίπτωση της πλήρους έκφρασης,
και οι δύο µέθοδοι οδηγούν σε παρόµοιες προβλέψεις ενώ στην ΠΠ, και οι
δύο πηγαίνουν προς υψηλότερες τιµές της λ. Συµπερασµατικά, οι επιδράσεις
είναι µικρές αλλά όχι αµελητέες.

Ελάχιστη µάζα αστέρα νετρονίων: Στο Σχήµα 4.14 παραθέτουµε τη
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Πίνακας 4.10: Η διαµόρφωση (configuration) ελάχιστης µάζας (συµπεριλαµ-
ϐανοµένων της ελάχιστης µάζας Mmin, της αντίστοιχης ακτίνας Rmin, και της
κεντρικής πυκνότητας ρc) των κρύων και στατικών αστέρων νετρονίων µε χρήση
του µοντέλουMDI(80) για το πυρήνα και του µοντέλου BPS [121] για το ϕλοιό.

Μοντέλο Mmin (M�) Rmin (km) ρc (1014 gr cm−3)
ΘΠΑ 0.0920 245 2.135
ΘΠΠ 0.0919 219 2.141
∆ΠΑ 0.0896 255 2.154
∆ΠΠ 0.0922 243 2.109

ϐαρυτική µάζα σα συνάρτηση της ακτίνας κοντά στη περιοχή ελάχιστης ϐα-
ϱυτικής µάζας. Επιπρόσθετα, στο Πίνακα 4.10 παρουσιάζουµε την ελάχιστη
µάζα, την αντίστοιχη ακτίνα και την κεντρική πυκνότητα ενέργειας για τις τέσ-
σερις περιπτώσεις. Θα πρέπει να επισηµανθεί πως µια ακριβής εξέταση της
ελάχιστης µάζας απαιτεί τη χρήση του ίδιου πυρηνικού µοντέλου τόσο για
το πυρήνα όσο και για το ϕλοιό (άρα και για τη περιοχή του συνόρου τους).
΄Οµως, αφού κύριος σκοπός ήταν η επίδραση της ενέργειας συµµετρίας στη
περιοχή της πυκνότητας και πίεσης µετάβασης, χρησιµοποιήσαµε το ίδιο πυ-
ϱηνικό µοντέλο για το πυρήνα ενώ η ΚΕ του ϕλοιού πάρθηκε από το µοντέλο
BPS [121]. Οι προβλέψεις µας ϐρίσκονται κοντά σε αυτές που ϐρέθηκαν από
τους Haensel et al. [170] χρησιµοποιώντας δύο διαφορετικά πυρηνικά µο-
ντέλα. Προφανώς, όπως ήταν αναµενόµενο, οι επιδράσεις στην ελάχιστη µάζα
είναι σχεδόν αµελητέες. Παρόλα αυτά, οι επιδράσεις είναι πιο εµφανείς στη
περίπτωση της αντίστοιχης ακτίνας, και εξαρτώνται τόσο από τη µέθοδο όσο
και από τη προσέγγιση. Πιο συγκεκριµένα, αν λάβουµε υπόψη τη πιο ακροβή
µέθοδο (δηλαδή τη πλήρη έκφραση στη δυναµική µέθοδο) και τη λιγότερο
ακριβή (δηλαδή τη ΠΠ στη ϑερµοδυναµική) τότε εµφανίζεται µια σηµαντική
απόκλιση γύρω στο 16%. Επιπλέον, είναι εµφανές ότι ενώ οι κεντρικές τιµές
της πυκνότητας ενέργειας στη ϑερµοδυναµική µέθοδο είναι παρόµοιες µε αυ-
τές στη δυναµική, η πλήρης έκφραση οδηγεί σε ελαφρώς υψηλότερες τιµές.
Συµπεραίνουµε πως οι επιδράσεις της διεπαφής ϕλοιού-πυρήνα στην ελάχιστη
µάζα είναι µικρές αλλά όχι αµελητέες. Επειδή οι τιµές της κεντρικής πυκνότη-
τας είναι χαµηλότερες της πυκνότητας κορεσµού ρs ' 2.7×1014 gr cm−3, αξίζει
να σχολιαστεί κάτι ακόµα. Σε αυτή τη περίπτωση, η δοµή του πυρήνα ϑυµίζει
ένα µεγάλο πεπερασµένο ατοµικό πυρήνα και για αυτό το λόγο τον καθιστά
ένα αστροφυσικό εργαστήρι για τον έλεγχο ιδιοτήτων που εµφανίζει η πυρηνι-
κή ύλη στις χαµηλές πυκνότητες. Με ϐάση τα παραπάνω, ϑα έχει ενδιαφέρον
να µελετηθούν επιπλέον επιδράσεις στην ελάχιστη µάζα, λόγω ϑερµοκρασίας
και περιστροφής, και παραπέρα να συσχετιστούν µε γνωστές ιδιότητες των
πεπερασµένων ατοµικών πυρήνων.
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Σχήµα 4.6: Η πυκνότητα µετάβασης nt ως συνάρτηση της κλίσης L των
διαφόρων µοντέλων που χρησιµοποιήθηκαν στη µελέτη µας. Οι υπολογι-
σµοί πραγµατοποιήθηκαν µε τη ϑερµοδυναµική µέθοδο χρησιµοποιώντας το
πλήρες ανάπτυγµα (ηµισυµπληρωµένοι ϱόµβοι) για κάθε µοντέλο, την πα-
ϱαβολική προσέγγιση (ηµισυµληρωµένοι κύκλοι) και αναπτύγµατα µέχρι δε-
ύτερης (κύκλοι), τετάρτης (τετράγωνα), έκτης (ϱόµβοι), ογδόης (τρίγωνα) και
δεκάτης τάξης (ανάποδα τρίγωνα) µε ϐάση την (4.17).

101



FE

PA

up to I2

up to I4

up to I6

up to I8

up to I10

0 20 40 60 80 100 120

0.0

0.5

1.0

1.5

L HMeVL

P t
HM

eV
fm
-

3 L

THER

Σχήµα 4.7: Η πίεση µετάβασης Pt ως συνάρτηση της κλίσης L των διαφόρων
µοντέλων χρησιµοποιώντας τη ϑερµοδυναµική µέθοδο (για λεπτοµέρειες δείτε
τον υπότιτλο του Σχήµατος 4.6).
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Σχήµα 4.8: Η πυκνότητα µετάβασης nt ως συνάρτηση της κλίσης L των δια-
ϕόρων µοντέλων χρησιµοποιώντας τη δυναµική µέθοδο (για λεπτοµέρειες δείτε
τον υπότιτλο του Σχήµατος 4.6).
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Σχήµα 4.9: Η πίεση µετάβασης Pt ως συνάρτηση της κλίσης L των διαφόρων
µοντέλων χρησιµοποιώντας τη δυναµική µέθοδο (για λεπτοµέρειες δείτε τον
υπότιτλο του Σχήµατος 4.6).
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Σχήµα 4.10: Η πυκνότητα µετάβασης nFEt ως συνάρτηση της κλίσης L µε τη
χρήση της ϑερµοδυναµικής και δυναµικής µεθόδου αντίστοιχα για το κάθε
µοντέλο. Για σύγκριση παρουσιάζουµε γραφικά τη σχέση (4.96) µε S = 30
MeV.
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Σχήµα 4.14: Η ϐαρυτική µάζα ως συνάρτηση της ακτίνας κοντά στη περιοχή
ελάχιστης ϐαρυτικής µάζας για τις επιλεγµένες περιπτώσεις. Η ελάχιστη µάζα
υποδεικνύεται µε ένα χι για τη ΘΠΑ, µε ϱόµβο για τη ΘΠΠ, µε αστέρι για τη
∆ΠΑ και µε σταυρό για τη ∆ΠΠ.
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Κεφάλαιο 5

ΣΥΝΟΨΗ ΚΑΙ ΤΕΛΙΚΕΣ
ΠΑΡΑΤΗΡΗΣΕΙΣ

Συνοψίζοντας µπορούµε να αναφερθούµε στα ϐασικά συµπεράσµατα της δου-
λειάς αυτής, που σκοπό είχε τη µελέτη της καταστατικής εξίσωσης των αστέρων
νετρονίων (κατά συνέπεια και της πυκνής πυρηνικής ύλης).

Η µελέτη µας ξεκίνησε µε τους περιορισµούς που εισάγει το άνω όριο της
ταχύτητας του ήχου στην ΚΕ και τις διάφορες µακροσκοπικές ιδιότητες των
αστέρων νετρονίων. Για το σκοπό αυτό χρησιµοποιήθηκε µια ποικιλία πυρηνι-
κών µοντέλων σε συνδυασµό µε τα ακόλουθα τρία άνω όρια : vs = c, vs = c/

√
3

και το όριο που προκύπτει από τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία. Επιλέγοντας
σε ποια τιµή πυκνότητας ϑα γίνεται η µετάβαση (κρίσιµη πυκνότητα) ανα-
γκάζαµε την ΚΕ (πιο συγκεκριµένα την παράγωγό της dP/dE) να επιδεικνύει
συγκεκριµένη συµπεριφορά ανάλογα µε το όριο. Αυτό που προέκυψε ήταν (α)
ο περιορισµός vs ≤ c/

√
3 πάνω στην ΚΕ να µειώνει δραστικά τη µέγιστη τιµή

της µάζας των αστέρων νετρονίων (Mmax ≤ 2M�) για µια οµάδα πυρηνικών
µοντέλων (τόσο µη σχετικιστικών όσο και σχετικιστικών), καθιστώντας τα έτσι
ασύµβατα µε τις αστροφυσικές παρατηρήσεις πιο µαζικών αστέρων νετρονίων.
Οι άλλοι δύο περιορισµοί διαµορφώνουν αστέρες νετρονίων µε µέγιστες τιµές
µαζών αρκετά υψηλές ώστε να συµβαδίζουν µε τις παρατηρήσεις. (ϐ) Η παλιρ-
ϱοϊκή πολωσιµότητα, µια ακόµα ποσότητα που µελετήσαµε, ϕαίνεται να έχει
εξάρτηση από την εκάστοτε ΚΕ αλλά και από τους περιορισµούς που ϐάζει η
ταχύτητα του ήχου.

Μελλοντικά η ταυτόχρονη µέτρηση της µάζας M και της λ ϑα ϐοηθήσουν
στην καλύτερη κατανόηση της stiffness της καταστατικής εξίσωσης. Πιο συ-
γκεκριµένα, παρατηρήσεις από ανιχνευτές τρίτης γενιάς ϑα ϐοηθήσουν για
αυτούς τους περιορισµούς στη περιοχή υψηλών πυκνοτήτων και για περισ-
σότερες πληροφορίες που να σχετίζονται µε το άνω όριο της ταχύτητας του
ήχου στην αδρονική ύλη. Ειδικά το τελευταίο έχει ιδιαίτερη σηµασία για συ-
νεπείς προβλέψεις της µέγιστης µάζας ενός αστέρα νετρονίων. Επιπρόσθετα,
µπορούµε να πούµε ότι η µελλοντική ανίχνευση και ανάλυση ϐαρυτικών κυ-
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µάτων σε διπλά συστήµατα αστέρων νετρονίων ϑα ϕωτίσει πτυχές αυτού του
προβλήµατος.

Στη συνέχεια, επεκτείναµε τη µελέτη µας όχι µόνο σε ακολουθίες στατι-
κών αστέρων νετρονίων (όπως παραπάνω) αλλά και σε περιστρεφόµενους για
διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου και πυκνότητες µετάβασης. Μελε-
τήσαµε µακροσκοπικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων σε συσχέτιση µε την
πυκνότητα µετάβασης και τη ϐαρυτική µάζα. Πιο συγκεκριµένα, πραγµατο-
ποιήσαµε υπολογισµούς για τη ϐαρυτική τους µάζα, ακτίνα, γωνιακή ταχύτη-
τα, παράµετρο αδιάστατου σπιν (Kerr) και ϱοπή αδράνειας. Βρήκαµε σχέσεις
ανάµεσα στις προαναφερθείσες ιδιότητες και την πυκνότητα µετάβασης (κρίσι-
µη), καθώς και µε τη ϐαρυτικη µάζα για διάφορα άνω όρια, κατασκευάζοντας
αντίστοιχες γραφικές παραστάσεις.

Πιο συγκεκριµένα, η εξάρτηση της ϐαρυτικής µάζας, όπως και της ακτίνας,
από την πυκνότητα µετάβασης για τον υπολογισµό της µέγιστης µάζας στην
ακολουθία Kepler είναι αυτή µιας ϕθίνουσας συνάρτησης για όλα τα, προς
µελέτη, άνω όρια, ώσπου να καταλήξει σε µια σταθερή τιµή. Η σχέση που
ϕτιάξαµε από τα δεδοµένα έχει το πλεονέκτηµα ότι περιγράφει το σύνολο της
περιοχής τιµών της πυκνότητας µετάβασης, σε αντίθεση µε παλαιότερες που
περιέγραφαν µόνο την περιοχή [1.5ns,3ns]. Ενδιαφέρον έχει, για την πε-
ϱίπτωση του ορίου c/

√
3, η συµπεριφορά της ακτίνας που ξεφεύγει πάνω από

τις τιµές που παίρνει για τα άλλα δύο όρια περίπου µετά στο σηµείο 3ns. Αυ-
τή η επίδραση πιθανά να µας δώσει πληροφορίες για την παραµόρφωση του
αστέρα και να ϐοηθήσει στον περιορισµό της ακτίνας, που αποτελεί ανοιχτό
πρόβληµα της σύγχρονης αστροφυσικής.

΄Επειτα, στη µελέτη της εξάρτησης της γωνιακής ταχύτητας µε την πυκνότη-
τα µετάβασης (πάλι στην ακολουθία Kepler), ϐρήκαµε ότι αν και η πιο stiff
ΚΕ προκύπτει στην περίπτωση µε 1.5ns η µέγιστη γωνιακή ταχύτητα πετυχα-
ίνεται για 3ns σε κάθε περίπτωση. Ειδικότερα, στις περιπτώσεις c και αυτή
της σχετικιστικής κινητικής ϑεωρίας, µετά το σηµείο 3ns, παρατηρείται µια
µείωση στη γωνιακή ταχύτητα ενώ στην περίπτωση c/

√
3, σταθεροποιείται σε

µια συγκεκριµένη τιµή µετά από το προαναφερθέν σηµείο. Η σηµασία αυτού
του αποτελέσµατος πρέπει να συνδυαστεί µε αυτό για τη ϐαρυτική µάζα, και
την ακτίνα, µιας και η γωνιακή ταχύτητα Kepler έχει µια πολύπλοκη εξάρτηση
από τις δύο αυτές ιδιότητες [37].

Επιπρόσθετα, για τη σχέση παραµέτρου Kerr-πυκνότητας µετάβασης πα-
ϱατηρούµε ότι η πρώτη για το άνω όριο c παίρνει µεγαλύτερες τιµές από ότι
στις άλλες δύο περιπτώσεις. Για την πιο ακραία περίπτωση (αυτή είναι για
ntr = 1.5ns και άνω όριο vs = c), η παράµετρος Kerr έχει ως µέγιστη τιµή
γύρω στα 0.8. Το αποτέλεσµα αυτό συνδέεται µε το γεγονός ότι η ϐαρυτι-
κή κατάρρευση ενός οµοιόµορφα περιστρεφόµενου αστέρα νετρονίων, λόγω
διατήρησης µάζας-ενέργειας και στροφορµής, δε µπορεί να οδηγήσει σε µια
µέγιστα περιστρεφόµενη µελανή οπή Kerr [37].

Στην πιο ακραία περίπτωση για τη ϱοπή αδράνειας υπολογίζουµε τη µέγι-
στη τιµή γύρω στα 14 × 1045g cm2, για αυτή µε c/

√
3 ϐρίσκουµε µόλις 6 ×
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1045g cm2. Η επίδραση από τα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου είναι έντονη,
µε µια µείωση µέχρι και 2.5 ϕορές ανάµεσα στα όρια c και c/

√
3. Αυτό το

αποτέλεσµα ϑα µπορούσε να οδηγήσει σε πιθανούς περιορισµούς της συχνότη-
τας περιστροφής των αστέρων νετρονίων, µιας και η ϱοπή αδράνειας εκφράζει
πόσο γρήγορα περιστρέφεται ένα αντικείµενο.

Για τη µελέτη της χρονικής εξέλιξης των αστέρων νετρονίων σε συνάρτηση
µε τα διάφορα άνω όρια της ταχύτητας του ήχου οδηγηθήκαµε στις ακολουθίες
σταθερής ϐαρυονικής µάζας. Προέκυψε ότι η µέγιστη δυνατή µάζα ηρεµίας
περιορίζεται ανάλογα µε το άνω όριο, µε την ελάχιστη από αυτές τις τιµές να
αντιστοιχεί στο άνω όριο c/

√
3. Από την ακολουθία LSRMS, είναι εµφανές

ότι η κανονική περιοχή για τους αστέρες νετρονίων επεκτείνεται προς τα κάτω
σε σχέση µε τη γωνιακή ταχύτητα. Το τελευταίο χαµηλώνει τις συχνότητες
περιστροφής για τους αστέρες νετρονίων.

Επιπλέον, σχεδιάζοντας την ελάχιστη περίοδο περιστροφής ως συνάρτη-
ση της σφαιρικής ϐαρυτικής µάζας παρατηρήσαµε ότι για την περίπτωση του
άνω ορίου vs/c = 1/

√
3 περιορίζεται σηµαντικά η επιτρεπτή περιοχή για τους

αστέρες νετρονίων µε ταυτόχρονη απόκλιση µιας πληθώρας ϱεαλιστικών εξι-
σώσεων. Φαίνεται πως αυτό το όριο µπορεί να παρέχει ισχυρούς περιορισµούς
για τη µέγιστη ϐαρυτική µάζα αλλά και για την ελάχιστη περίοδο περιστροφής.

Είδαµε στο Κεφάλαιο 3 ότι οι δύο διαφορετικές προσεγγίσεις, η µία µε
ασυνέχεια στην πυκνότητα µετάβασης και η άλλη χωρίς, συγκλίνουν αποδει-
κνύοντας ότι υπάρχει ανεξαρτησία από την περιοχή χαµηλών τιµών πυκνο-
τήτων της καταστατικής εξίσωσης.

Οι πρόσφατες ανισχεύσεις διπλών συστηµάτων αστέρων νετρονίων και οι
µετρήσεις αντίστοιχων ακτινοβολούµενων ϐαρυτικών κυµάτων µπορούν να α-
ποτελέσουν ένα ισχυρό εργαλείο στη µελέτη συµπαγών αστέρων, κύρια α-
στέρων νετρονίων και µελανών οπών, παρέχοντάς µας και την συχνότητα Kepler.
Η παρατηρησιακή µέτρηση της τελευταίας όπως και των υπολοίπων µακρο-
σκοπικών ιδιοτήτων, µαζί µε τις ϑεωρητικές προβλέψεις, ϑα ϐοηθήσουν στη
διαµόρφωση ισχυρών περιορισµών για την περιοχή υψηλών τιµών της πυ-
κνότητας στην ΚΕ. Ταυτόχρονα, οι παρατηρήσεις αυτές ϑα ϐοηθήσουν στον
έλεγχο της εγκυρότητας των προτεινόµενων άνω ορίων της ταχύτητας του ήχου
στην πυκνή πυρηνική ύλη [50].

Πέρα από την περιοχή υψηλών τιµών πυκνοτήτων επεκτείναµε τη µελέτη
µας και στην περιοχή µε χαµηλές τιµές, όπως αυτή ανάµεσα στο ϕλοιό και
τον εξωτερικό πυρήνα ενός αστέρα νετρονίων. Οι τιµές της πυκνότητας, της
πίεσης και της πυκνότητας ενέργειας στη διεπαφή ϕλοιού-πυρήνα (η οποία
εξαρτάται αρκετά από την εφαρµοζόµενη ΚΕ) παίζουν σηµαντικό ϱόλο σε ιδι-
ότητες (στατικές και δυναµικές) αλλά και διαδικασίες των αστέρων νετρονίων.
Η πίεση µετάβασης είναι άµεσα συνδεδεµένη µε τη µάζα του ϕλοιού ενώ η
ακτίνα ενός αστέρα νετρονίων µπορεί να καθοριστεί, µε µέτρια ακρίβεια, από
την Pt . Η ακριβής γνώση των τιµών των nt και Et , για έναν αστέρα νετρο-
νίων µε καθορισµένη µάζα και ακτίνα, οδηγεί σε καθορισµό της ακτίνας του
πυρήνα µε µεγάλη ακρίβεια. Βασιζόµενοι σε ϑεωρητικά και εµπειρικά επιχει-
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ϱήµατα κατασκευάσαµε µια ηµιαναλυτική έκφραση που συνδέει, ανεξαρτήτως
µοντέλου, την Pt µε την παράµετρο κλίσης L, για καθορισµένες τιµές της ε-
νέργειας συµµετρίας στην πυκνότητα κορεσµού. Η τιµή του χρόνου ϑερµικής
αποκατάστασης του ϕλοιού κατά τη διαδικασία ψύξης όπως και οι συχνότητές
του αντίστοιχα εµφανίζουν ευαισθησία στο πάχος του και στη συνολική ακτίνα
του αστέρα (άρα από τη διεπαφή πυρήνα-ϕλοιού). Βρήκαµε πως ακόµα και
για το ίδιο µοντέλο η τιµή του tw µειώνεται σηµαντικά, ειδικά για έναν α-
στέρα νετρονίων µε µικρή µάζα αν εφαρµοστεί η µέθοδος ∆ΠΑ (σε σύγκριση
µε την ΘΠΠ). Επιπλέον, η χρήση της ∆ΠΑ οδηγεί σε µείωση της προβλεπόµε-
νης µάζας (για δοσµένες τιµές της ακτίνας) σε σύγκριση µε τη ΘΠΠ για τη
συχνότητα fn=1,l−1. Με τη µέθοδο ∆ΠΑ µικραίνει η επιτρεπόµενη περιοχή στο
διάγραµµα M − R λόγω αντίστοιχων χαµηλότερων τιµών της ϱοπής αδράνειας
του ϕλοιού. Τέλος, υπάρχει µια κάποια εξάρτηση της κρίσιµης συχνότητας
από την nt και την Pt . Πιο συγκεκριµένα, η µέθοδος ∆ΠΑ µεγαλώνει την πε-
ϱιοχή αστάθειας µε συνέπεια την αύξηση της πιθανότητας οι αστέρες νετρονίων
να αποτελούν πηγές ϐαρυτικών κυµάτων, µέσω της αστάθειας της κατάστασης
r. Επιπροσθέτως, εφαρµόζουµε την αναλυτική λύση Tolman VII των εξισώσε-
ων TOV ώστε να ϐρούµε αναλυτικές εκφράσεις για τις κρίσιµες συχνότητες
και τις σχετικές κλίµακες χρόνου, για την αστάθεια κατάστασης r, σε σχέση
µε τις αριθµητικές προβλέψεις. ΄Εχουµε ήδη παρουσιάσει την εξάρτηση των
παραπάνω ποσοτήτων από την πυκνότητα µετάβασης και την ενεργειακή πυ-
κνότητα. ΄Ολα τα παραπάνω υποδεικνύουν ότι ο παρατηρησιακός καθορισµός
του πάχους του ϕλοιού, η ϱοπή αδράνειάς του, ο χρόνος ϑερµικής αποκα-
τάστασης, οι ηµιπεριοδικές συχνότητες ταλαντώσεων και οι κρίσιµες συχνότη-
τες µπορούν να περιορίσουν σηµαντικά την ΚΕ ενός αστέρα νετρονίων κοντά
στη διεπαφή πυρήνα-ϕλοιού και το ανάποδο.

Σκοπός µας για τη µελέτη των ιδιοτήτων της διεπαφής πυρήνα-ϕλοιού
(όπως πυκνότητα, πίεση, χηµικά δυναµικά, κ.ά.) ήταν να δούµε µέχρι που
ϕτάνει η επίδραση σε αυτές από τους περιορισµούς της καταστατικής εξίσω-
σης. Επικεντρώσαµε στις επιδράσεις του σφάλµατος που εισάγει η παραβο-
λική προσέγγιση στο πλαίσιο της δυναµικής και ϑερµοδυναµικής µεθόδου.
Εκτιµούµε ότι παρόλο που η ΠΠ είναι µια ακριβής προσέγγιση για την ολική
ενέργεια ανά ϐαρυόνιο της πυρηνικής ύλης, η παράγωγός της (που εµπλέκε-
ται στους υπολογισµούς των nt και Pt διαµέσου της ενέργειας συµµετρίας) δεν
είναι. Κατά συνέπεια, οι αποκλίσεις από τη χρήση του ΠΑ είναι σηµαντικές
και πρέπει να ληφθούν υπόψη. Συνολικά, ό,τι παρουσιάσαµε υποστηρίζει ότι
η εκτίµηση της περιοχής της διεπαφής πυρήνα-ϕλοιού µε µεγάλη ακρίβεια
ϐοηθά στην αξιοπιστία των περιορισµών στην ΚΕ.

Επεκτείνοντας τη δουλειά µας στη περιοχή ϕλοιού-πυρήνα είδαµε πως οι
τιµές της πυκνότητας µετάβασης και της αντίστοιχης πίεσης είναι ευαίσθη-
τες στην τάξη του αναπτύγµατος της ολικής ενέργειας ως προς τη παράµε-
τρο ασυµµετρίας I καθώς και από την εφαρµοζόµενη µέθοδο. Επιπρόσθετα,
ϐρήκαµε ότι όσο πιο χαµηλή η τιµή της L τόσο πιο µικρή και η απόκλιση
των αποτελεσµάτων. Για υψηλές τιµές της L, η απόκλιση γίνεται σηµαντική
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και πρέπει να ληφθεί υπόψη ώστε να εξασφαλιστεί η ακρίβεια των εφαρµο-
γών. Αξίζει να σηµειωθεί ότι η χρήση της πλήρους έκφρασης µε τη δυναµική
µέθοδο προβλέπει τιµές της πυκνότητας µετάβασης που ικανοποιούν µια γε-
νική σχέση µε τη παράµετρο κλίσης και έτσι όπως αυτή έχει ήδη προταθεί
από τους Steiner et al. [194]. Οι αντίστοιχες προβλέψεις της ϑερµοδυναµικής
µεθόδου µετατοπίζονται σε ελαφρώς υψηλότερες τιµές. Αυτά τα αποτελέσµατα
επιβεβαιώνουν, για ακόµη µια ϕορά, ότι η δυναµική µέθοδος είναι πιο ολο-
κληρωµένη και κατά συνέπεια πιο ακριβής σε σχέση µε τη ϑερµοδυναµική.

Τα παραπάνω αποτελέσµατα για τις τιµές nt και Pt εφαρµόστηκαν σε προ-
ϐλέψεις που αφορούν ολικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων και επηρεάζονται
άµεσα από τη περιοχή µετάβασης ανάµεσα σε ϕλοιό και πυρήνα. Σύµφωνα µε
αυτά που ϐρήκαµε, οι επιδράσεις είναι πιο έντονες πάνω στη ϱοπή αδράνειας
του ϕλοιού και τη κρίσιµη συχνότητα που σχετίζεται µε τις αστάθειες των κατα-
στάσεων r. Σε αντίθεση, δε παρατηρείται τόσο έντονη επίδραση γύρω από την
εκτίµηση της παλιρροϊκής πολωσιµότητας, χωρίς αυτό να σηµαίνει πως είναι
αµελητέα. Επιπρόσθετα, όσον αφορά την ελάχιστη µάζα, ενώ οι επιδράσεις ε-
ίναι σχεδόν απαρατήρητες για την ελάχιστη ϐαρυτική µάζα και την αντίστοιχη
καντρική πυκνότητα, παρουσιάζεται µια σηµαντική επίδραση στην αντίστοιχη
ακτίνα.

Καταλήγουµε πως η δυναµική µέθοδος, στο πλαίσιο της αξιοποίησης της
πλήρους έκφρασης της ολικής ενέργειας, οδηγεί σε πιο ακριβείς προβλέψεις
για τις σχετικές ιδιότητες των αστέρων νετρονίων. Σε αντίθεση, η ευρέως χρησι-
µοποιούµενη ϑερµοδυναµική µέθοδος στο πλαίσιο της ΠΠ είναι αξιοποιήσιµη
για πιο γενικές προβλέψεις.

Εν κατακλείδι, ϑεωρούµε πως η µελέτη µας πετυχαίνει να ϐάλει ένα α-
κόµα λιθαράκι στη µελέτη της καταστατικής εξίσωσης της πυρηνικής ύλης
αξιοποιώντας τις πληροφορίες που παρέχουν οι αστέρες νετρονίων, ϐοηθώντας
τόσο να προχωρήσουµε προς τη διελεύκανση του µυστηρίου της δοµής αυτών
των συµπαγών αντικειµένων όσο και στον εµπλουτισµό της γνώσης µας για τη
συµπεριφορά της πυκνής πυρηνικής ύλης.
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Παράρτηµα Αʹ

ΠΥΡΗΝΙΚΑ ΜΟΝΤΕΛΑ

Για να λύσουµε τις εξισώσεις TOV απαιτείται να εισάγουµε µια ΚΕ. Τα πυ-
ϱηνικά µοντέλα που παρουσιάζουµε σε αυτό το κεφάλαιο µας δίνουν αυτές
τις ΚΕς, ανάλογα µε την αλλαγή που κάνουµε στις παραµέτρους του εκάστο-
τε µοντέλου. Συνεπώς, µπορούµε να πούµε ότι το κάθε µοντέλο αναπαριστά
µια ΚΕ για συγκεκριµένες παραµέτρους. Στη παρούσα διατριβή αξιοποιούµε
σχετικιστικά και µη σχετικιστικά πυρηνικά µοντέλα, που είναι κατάλληλα να
αναπαράγουν ϐασικές ιδιότητες της πυρηνικής ύλης σε χαµηλές πυκνότητες,
κοντά στη πυκνότητα κορεσµού, αλλά και τις µέγιστες παρατηρήσιµες µάζες
αστέρων νετρονίων.

Αʹ.1 Το µοντέλο MDI

Το µοντέλο αλληλεπίδρασης εξαρτηµένης από ορµή (από δω και στο εξής µο-
ντέλο MDI ) είναι το κύριο πυρηνικό µοντέλο που χρησιµοποιούµε στη παρο-
ύσα διατριβή. Είναι ένα µη σχετικιστικό µοντέλο (για περισσότερα ϐλέπε [172])
που έχει σχεδιαστεί για να αναπαράγει ιδιότητες τόσο της πυρηνικής ύλης όσο
και αυτής που είναι πλούσια σε νετρόνια για µηδενική ϑερµοκρασία. Επίσης,
υπάρχει η δυνατότητα να γίνει επέκταση του µοντέλου και για πεπερασµένες
µη µηδενικές τιµές ϑερµοκρασιών. Η ενέργεια ανά ϐαρυόνιο για T = 0 δίνεται
από τη παρακάτω σχέση:

E(n, I) =
3
10
E0
Fu

2/3
[
(1 + I)5/3 + (1 − I)5/3

]
+

1
3
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[3
2
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+

2
3B

[
3
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όπου u = n/ns. Οι παράµετροι A, B, σ, C1, C2 και B′ έχουν επιλεγεί έτσι
ώστε να περιγράφονται οι ιδιότητες της συµµετρικής πυρηνικής ύλης στη πυ-
κνότητα κορεσµού ns. Επιπλέον, επιλέγοντας κατάλληλα τις παραµέτρους
x0, x3, Z1 και Z2, µπορούµε να πάρουµε διαφορετικές µορφές για την εξάρ-
τηση της ενέργειας συµµετρίας (symmetry energy) από τη πυκνότητα καθώς
και για τις τιµές της κλίσης (slope parameter) L και της ενέργειας συµµε-
τρίας στη πυκνότητα κορεσµού [115]. Για κάθε τιµή της L η εξάρτηση από
τη πυκνότητα της ενέργειας συµµετρίας ϱυθµίζεται έτσι ώστε η ενέργεια της
καθαρά νετρονικής ύλης να είναι συγκρίσιµη µε υπάρχοντες state of the art
υπολογισµούς.

Αʹ.2 Το µοντέλο NLD

Είναι ένα σχετικιστικό µοντέλο µέσου πεδίου µε εξάρτηση από την ορµή και
ϐασίζεται στη κβαντική χρωµοδυναµική (QCD) [174–177]. Στη QCD τα νου-
κλεόνια περιγράφονται από σπίνορες Dirac, που αλληλεπιδρούν µέσω ανταλ-
λαγής µεσονίων στο πνεύµα του µοντέλου ανταλλαγής ενός µποζονίου (one-
boson-exchange model) [178]. Εκφρασµένα συναλλοίωτα, αυτά τα δυνητικά
µεσόνια χαρακτηρίζονται από τρία πεδία, ένα ϐαθµωτό Lorentz, ισοβαθµωτό
σ, ένα διανυσµατικό Lorentz, ισοβαθµωτό ω και ένα διανυσµατικό Lorentz,
ισοδιανυσµατικό ρ [177]. Τα πεδία ανταλλαγής σ και ω είναι υπεύθυνα για
το µηχανισµό σύνδεσης της τυπικής πυρηνικής ύλης, ενώ το πεδίο ρ είναι
απαραίτητο για την περιγραφή της ασύµµετρης ύλης µε όρους ισοσπίν.

Υιοθετούµε τη προσέγγιση σχετικιστικού µέσου πεδίου (RMF ) µε αλληλε-
πίδραση που εξαρτάται από µη γραµµικούς διαφορικούς τελεστές, το λεγόµενο
µοντέλο NLD (NonLinear Derivative) [179,180]. Είναι χρήσιµο για εφαρµο-
γές σε συστήµατα πέρα από την πυκνότητα κορεσµού, επειδή συµπεριλαµ-
ϐάνει ϱητά την εξάρτηση της αλληλεπίδρασης από την ορµή. Η προσέγγιση
NLD αναπαράγει ιδιότητες της πυρηνικής ύλης και, ταυτόχρονα, την εµπει-
ϱική εξάρτηση της ορµής σε δυναµικά που η πυρηνική ύλη αλλελεπιδρά µε
νουκλεόνια αλλά και στη περίπτωση που αυτή αλληλεπιδρά µε αντινουκλε-
όνια.

Η πυκνότητα ενέργειας σε αυτό το µοντέλο δίνεται από τη χρονοειδή συνι-
στώσα 00 του τανυστή ενέργειας - ορµής και γράφεται ως εξής :

E =
∑
i=p,n

κ

(2π)3

∫
|~p |≤pFi

E(~p)d3p

+
1
2

(m2
σσ

2 + 2U (σ) −m2
ωω

2 −m2
ρρ

2). (Αʹ.2)

Ο πρώτος όρος στην (Αʹ.2) είναι η συνεισφορά της κινητικής ενέργειας, ενώ
οι υπόλοιποι εµφανίζονται λόγω της αλληλεπίδρασης µε την πυρηνική ύλη, η
οποία προκαλείται από τα τρία δυνητικά µεσόνια σ, ω και ρ µε µάζες mσ , mω
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και mρ αντίστοιχα. Η επιπρόσθετη συνεισφορά µέσω του U (σ) συµπεριλαµ-
ϐάνει τις συµβατικές µη γραµµικές αυτοεπιδράσεις του πεδίου σ, έτσι όπως
έχει προταθεί από τον Boguta [181]. Η παραπάνω εξίσωση για τη πυκνότη-
τα ενέργειας έχει παρόµοια έκφραση µε τα συνήθη µοντέλα RMF . ΄Οµως, οι
µη γραµµικές επιδράσεις προκαλούνται από τους κανονικοποιητές NLD. Με
ϐάση την αναφορά [179], η εξάρτηση από την ορµή ϱυθµίζει τη συµπεριφορά
των όρων που αφορούν τις µεσονικές πηγές για µεγάλες τιµές ορµής και επη-
ϱεάζει τη σχέση διάχυσης, από την οποία υπολογίζεται η ενέργεια E = E(~p).
Η ΚΕ NLD είναι soft για πυκνότητες λίγο µεγαλύτερες της πυκνότητας κορε-
σµού, αλλά γίνεται stiff για υψηλότερες τιµές πυκνοτήτας. Το συγκεκριµένο
µοντέλο µπορεί να αναπαράγει τις δύο ηλιακές µάζες για αστέρες νετρονίων,
όπως έχουν παρατηρηθεί.

Αʹ.3 Το µοντέλο HLPS

Το µοντέλο αυτό έχει αναπτυχθεί από τους Hebeler, Lattimer, Pethick και
Schwenk [136, 182] µε σκοπό να περιορίσει τις ιδιότητες της πλούσιας σε
νετρόνια ύλης κάτω από τις πυρηνικές πυκνότητες που µελετάµε. ΄Εχει τη
δυνατότητα να εξηγήσει τους µαζικούς αστέρες νετρονίων µε M = 2M�. Η
ενέργεια ανά σωµατίδιο δίνεται από τη σχέση:

E(u, x)
T0

=
3
5

(
x5/3 + (1 − x)5/3

)
(2u)2/3

− [(2α − 4αL)x(1 − x) + αL]u

+
[
(2η − 4ηL)x(1 − x) + ηL

]
uγ , (Αʹ.3)

όπου T0 = (3π2n0/2)2/3~2/(2m) = 36.84 MeV. Ενώ η αντίστοιχη πίεση
δίνεται από την παρακάτω σχέση:

P(u, x)
n0T0

=
2
5

(
x5/3 + (1 − x)5/3

)
(2u)5/3

− [(2α − 4αL)x(1 − x) + αL]u2

+γ
[
(2η − 4ηL)x(1 − x) + ηL

]
uγ+1. (Αʹ.4)

Οι παράµετροι α, η, αL και ηL καθορίζονται από τον συνδυασµό των ι-
διοτήτων κορεσµού της συµµετρικής πυρηνικής ύλης και των µικροσκοπικών
υπολογισµών για τη νετρονική ύλη. Η παράµετρος γ χρησιµοποιείται για να
ϱυθµίζει τις τιµές του µέτρου συµπίεσης K και επηρεάζει το εύρος των τιµών
της ενέργειας συµµετρίας καθώς και της αντίστοιχης παραγώγου της ως προς
την πυκνότητα.
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Αʹ.4 Το µοντέλο H − HJ

Οι Heiselberg και Hjorth − Jensen [183,184] υιοθέτησαν την ακόλουθη απλή
µορφή που περιγράφει την ενέργεια ανά σωµατίδιο µέσα στην πυρηνική ύλη,

E = E0u
u − 2 − d
1 + du

+ Sou
γ(1 − 2x)2, (Αʹ.5)

όπου E0 = −15.8 MeV. Οι παράµετροι d και γ είναι προσαρµοσµένες για την
ΚΕ των Akmal et al. [66], τόσο για την καθαρά νετρονική ύλη όσο και για τη
συµµετρική πυρηνική. ΄Οµως, παραµένει αµφισβητήσιµη η συµπεριφορά της
ΚΕ αυτής επειδή στις υψηλές πυκνότητες παραβιάζει τη ταχύτητα του ϕωτός.

Αʹ.5 Τα µοντέλα Skyrme

Στη παραµετροποίηση Skyrme η ενέργεια ανά ϐαρυόνιο της ασύµµετρης πυ-
ϱηνικής ύλης περιγράφεται από την ακόλουθη σχέση:
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+
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+
1
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(t2(2x2 + 1) − t1(2x1 + 1))F8/3(I)
]
, (Αʹ.6)

όπου Fm(I) =
1
2

[
(1 + I)m + (1 − I)m

]
. Η παραµετροποίηση δίνεται στις αναφο-

ϱές [185,186].

Αʹ.6 Η σχετικιστική κινητική ϑεωρία

Σύµφωνα µε τη σχετικιστική κινητική ϑεωρία, η ΚΕ πρέπει να ικανοποιεί
κάποιες συνθήκες. Πιο συγκεκριµένα, οι καταστάσεις ισορροπίας του ϱευστο-
ύ, που περιγράφει η ΚΕ, ϑα πρέπει να είναι ϑερµοδυναµικά ευσταθείς και οι
διαταραχές ως προς την ισορροπία ϑα πρέπει να διαδίδονται αιτιωδώς ϐάσει
υπερβολικών εξισώσεων [187].

Συνοψίζοντας, στη ϑεωρία των Israel-Stewart [188,189] οι ϑερµοδυναµι-
κές µεταβλητές που περιγράφουν το ϱευστό πρέπει να ικανοποιούν ένα σύνο-
λο συνθηκών ώστε το ϱευστό να είναι ϑερµοδυναµικά ευσταθές, να τηρεί την
αιτιότητα και να είναι υπερβολικό. Οι υπολογισµοί για τα ϐασικά συστα-
τικά των παραπάνω συνθηκών γίνονται σε µη αλληλεπιδρώντα εκφυλισµένα
αέρια Fermi [189, 192]. Στο όριο χαµηλών ϑερµοκρασιών 1/kT −→ ∞ οι
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συνθήκες δίνονται από τις ακόλουθες ανισότητες (για περισσότερα ϐλέπε ανα-
ϕορά [192]):

E ≥ 0, P ≥ 0, (P + E)
(vs
c

)2
≥ 0,

(vs
c

)2
≤
E − P/3
P + E

, P ≤ 3E. (Αʹ.7)

Οι συνθήκες στις (Αʹ.7) ϐάζουν αυστηρούς περιορισµούς τόσο στην ΚΕ υψηλών
πυκνοτήτων όσο και στη µέγιστη µάζα των αστέρων νετρονίων. Προϋποθέτω-
ντας όλα αυτά, η ΚΕ που είναι σε µέγιστο ϐαθµό stiff δίνεται από τη παρακάτω
σχέση: (vs

c

)2
=
E − P/3
P + E

. (Αʹ.8)

Αν τώρα ϑεωρήσουµε τις παρακάτω σχέσεις (όπου η δεύτερη ισχύει για T = 0)(vs
c

)2
=
dP

dE

P = n2d(E/n)
dn

= n
dE

dn
− E,

συνδυάζοντάς τες µε την (Αʹ.8) προκύπτει η διαφορική εξίσωση

n2d
2E

dn2 +
n

3
dE

dn
−

4
3
E = 0. (Αʹ.9)

Η λύση της εξίσωσης (Αʹ.9) έχει την ακόλουθη µορφή

E(n) = C1n
a1 + C2n

a2 , a1 = (1 +
√

13)/3, a2 = (1 −
√

13)/3 (Αʹ.10)

ενώ αντίστοιχα για τη πίεση έχουµε

P(n) = C1n
a1(a1 − 1) + C2n

a2(a2 − 1). (Αʹ.11)

Αν λύσουµε το σύστηµα των εξισώσεων (Αʹ.10) και (Αʹ.11), τότε ϐρίσκουµε

C1 =

(
(2 +

√
13)E(n) + 3P(n)

2
√

13

)
n−

1
3 (1+

√
13) (Αʹ.12)

και

C2 = −

(
(2 −

√
13)E(n) + 3P(n)

2
√

13

)
n−

1
3 (1−

√
13). (Αʹ.13)
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Παράρτηµα Βʹ

ΤΥΠΟΙ ΓΙΑ ΧΗΜΙΚΑ
∆ΥΝΑΜΙΚΑ

Θεωρώντας ότι E ≡ Eb(n, x) είναι η ενέργεια ανά σωµατίδιο της πυρηνικής
ύλης τότε τα χηµικά δυναµικά των νετρονίων και πρωτονίων δίνονται από τις
σχέσεις

µn = Eb + n

(
∂Eb
∂n

)
− x

(
∂Eb
∂x

)
, (Βʹ.1)

µp = Eb + n

(
∂Eb
∂n

)
+ (1 − x)

(
∂Eb
∂x

)
. (Βʹ.2)

Επίσης έχουµε
∂µp
∂np

=
∂µp
∂n

+
1 − x
n

∂µp
∂x

, (Βʹ.3)

∂µn
∂nn

=
∂µn
∂n
−
x

n

∂µn
∂x

, (Βʹ.4)

∂µp
∂nn

=
∂µp
∂n
−
x

n

∂µp
∂x

. (Βʹ.5)

Μετά από κάποιες αλγεβρικές πράξεις προκύπτει

∂µn
∂nn

= 2
(
∂Eb
∂n

)
+ n

(
∂2Eb
∂n2

)
− 2x

(
∂2Eb
∂n∂x

)
+
x2

n

(
∂2Eb
∂x2

)
, (Βʹ.6)

∂µp
∂np

= 2
(
∂Eb
∂n

)
+ n

(
∂2Eb
∂n2

)
+ 2(1 − x)

(
∂2Eb
∂n∂x

)
+

(1 − x)2

n

(
∂2Eb
∂x2

)
, (Βʹ.7)

∂µp
∂nn

= 2
(
∂Eb
∂n

)
+ n

(
∂2Eb
∂n2

)
+ (1 − 2x)

(
∂2Eb
∂n∂x

)
−
x(1 − x)

n

(
∂2Eb
∂x2

)
. (Βʹ.8)
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