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1 Einleitung

Das Thema der vorliegenden Arbeit ist die Struktur statischer und rotierender
Neutronensterne. Fiir die Berechnung dieser Struktur gibt es diverse Computer-
programme, unter anderem den von N. Stergioulas geschriebenen RNS-Code,
der hier Verwendung findet.

Um Dichte, Masse oder Radius der Neutronensterne zu bestimmen, benotigt
man Zustandsgleichungen. Gerade fiir den Kern bzw. den Bereich sehr hoher
Dichte (oberhalb der Kernmateriedichte) der Neutronensterne ist das Aussehen
der Zustandsgleichung ungewiss, da man bis heute nur Vermutungen beziiglich
dessen Aufbau anstellen kann.

Zunichst werden ruhende Neutronensterne betrachtet, die mit Hilfe der TOV-
Gleichung beschrieben werden kénnen. Etwas komplizierter wird es, wenn
rotierende Neutronensterne betrachtet werden. Es wird aufgezeigt, wie sich
bei Rotation die Struktur der Neutronensterne &ndert und wie sie die Stabilitét
beeinflusst.

Die theoretische Untersuchung und das Verstdndnis von Neutronensternen er-
fordert die Einbeziehung der Allgemeinen Relativitdtstheorie und der theoreti-
schen Kern- und Teilchenphysik.

1.1 Historisches

Bereits bevor 1932 das Neutron entdeckt wurde, vermutete 1931 der russi-
sche Physiker Lew Dawidowitsch Landau die Existenz von Neutronensternen.
1933 stellten Walter Baade und Fritz Zwicky wihrend ihrer Untersuchung von
Supernova-Explosionen die Theorie auf, dass es sich bei Neutronensternen um
Endprodukte der Sternentwicklung handelt. Erweitert wurde das Modell des
Neutronensterns 1939 durch die Berechnung ihrer maximalen Masse von 0,7 Son-
nenmassen durch J. Robert Oppenheimer und Georg Michael Volkoff [13]. Diese
Berechnung basierte auf der Arbeit von Richard C. Tolman [12]; man spricht da-
her bei dieser Masse auch von der Tolman-Oppenheimer-Volkoff-Grenze (TOV-
Grenze).

Ein historisch wichtiger Punkt war auch die Entdeckung von Radioimpulsen
eines Pulsars 1967 durch die Astronomen Jocelyn Bell und Antony Hewish und
insbesondere die Interpretation, dass es sich dabei um einen isolierten, rotieren-
den Neutronenstern handelt [7]. Fiir letzteres bekam A. Hewish 1974 den No-
belpreis.

Durch die Entdeckung von Pulsaren in Doppelsternsystemen (durch Riccardo
Giacconi, Herbert Gursky, Ed Kellogg, R. Levinson, E. Schreier und Harvey



Tananbaum) im Jahre 1971 war es moglich, die Massen zu bestimmen, und
man erhielt Ergebnisse zwischen 1,3 und 1,5 Sonnenmassen. Damit und mit der
Kenntnis, dass der Radius etwa 10km betrégt (was aus der Frequenz der Ra-
diostrahlung ermittelt wurde) konnte man bestétigen, dass es sich bei Pulsaren
um Neutronensterne handelt. 1993 gab es auch dafiir einen Nobelpreis.



2 Grundlagen

In diesem Kapitel soll der Leser in die theoretischen Grundlagen, die zum Ver-
stdndnis dieser Arbeit notwendig sind, eingefiihrt werden. Dabei gibt es drei
Schwerpunkte. Zunéchst wird auf den astrophysikalischen Hintergrund einge-
gangen, in dem Neutronensterne und ihre Charakteristika beschrieben werden,
speziell wird auf rotierende Neutronensterne eingegangen. Im n#chsten Teil wer-
den Aspekte der Allgemeinen Relativitétstheorie (ART) behandelt, da diese fiir
eine addquate Beschreibung von kompakten Objekten notwendig ist. Die ART
liefert beispielsweise Formeln fiir die Berechnung der Struktur von Neutronen-
sternen — z.B. die Tolman-Oppenheimer-Volkoff-Gleichung (TOV-Gleichung).
Da diese Berechnungen abhingig von den verwendeten Zustandsgleichungen
sind, wird zuletzt der Fokus auf diesen Bereich gelegt, und es werden ver-
schiedene Zustandsgleichungen eingefiihrt.

2.1 Neutronensterne

Eine kurze Einfiihrung in das Thema Neutronensterne wird in [2] gegeben, einen
gelungenen Uberblick liefern [5] und [6], und fiir tieferes Verstindnis bieten sich
[1], [4] und (speziell fiir die innere Struktur) [3] an.

2.1.1 Kompakte Objekte

Neutronensterne gehdren neben Weifsen Zwergen und Schwarzen Lochern zu den
sogenannten (klassischen) kompakten Objekten in der Astronomie. Dies sind
Objekte mit extrem hoher Dichte (ab etwa einer Million Gramm pro Kubikzen-
timeter). Sie sind so dicht, dass die Raumzeit stark gekriimmt wird und sie
daher mit der Allgemeinen Relativitdtstheorie beschrieben werden miissen.
Kompakte Objekte sind Endstadien normaler Sterne. Relevant fiir die Frage,
welcher der drei Typen des kompakten Objekts als stabile Endkonfiguration im
Gravitationskollaps entsteht, ist die Masse des urspiinglichen Sterns.

Weifle Zwerge, die von den genannten drei Typen die am wenigsten kompak-
ten sind, entstehen aus relativ massearmen Vorlaufersternen und werden bis zu
einem bestimmten Massenlimit (der Chandrasekhar-Grenze) durch den Entar-
tungsdruck der Elektronen stabilisiert.

Neutronensterne sind das Endprodukt der meisten Supernova-Ereignisse. Sie
sind mit Dichten bis iiber 10'°—%; wesentlich kompakter als Weife Zwerge.

Sie entstehen aus Sternen, die massereicher sind als die, aus denen Weifse-
Zwerge entstehen. Bevor diese massereichen Sterne kollabieren, bilden sie im




Innern einen Eisenkern, der typischerweise Massen zwischen 1,2 und 1,6 Sonnen-
massen besitzt. Die so entstehenden Neutronensterne weisen Massen oberhalb
der Chandrasekhar-Grenze und unterhalb der TOV-Grenze auf.

Die TOV-Grenze fiir ein reines ideales Neutronengas von 0,7 Sonnenmassen
wurde 1939 berechnet. Spéter wurde diese Masse korrigiert, beispielsweise
berechnete man aus der Allgemeinen Relativitdstheorie eine Grenze bei 3,2 Son-
nenmassen; mit Hilfe der theoretischen Kernphysik schitzt man heute, dass die
Maximalmasse zwischen 1,5 und 1,8 Sonnenmassen liegt. Die Unsicherheit bei
der Bestimmung der Maximalmasse beruht darauf, dass das Innere des Neutro-
nensterns noch nicht vollstindig erforscht ist, insbesondere gibt es grofte Un-
sicherheiten beziiglich der Zustandsgleichung. (Werte entnommen aus [5].)

Bei solch grofsen Massen riihrt die Stabilisierung nicht mehr von dem Entar-
tungsdruck der Elektronen her. Vielmehr befinden sich der Gravitationsdruck
und der Fermidruck der (partiell) entarteten Neutronen, die sich bei Unterschrei-
tung eines bestimmten Abstandes gegenseitig abstofen, im Gleichgewicht.
Zuletzt seien die Schwarzen Locher genannt, die aus Sternen mit derart grofen
Massen entstehen, dass auch der Entartungsdruck der Neutronen den Kollaps
nicht stabilisieren kann. Die gesamte Restmasse steckt in der intrinsischen
Singularitdt des Loches. Man unterscheidet zwischen Schwarzschild-Léchern
(statisch) und Kerr-Lochern (rotierend).

2.1.2 Entstehung eines Neutronensterns

Supernova-Explosion

Am Ende ihrer Lebenszeit explodieren Sterne in einer Supernova-Explosion.
Man kann diese Explosionen grob beziiglich der Masse der Sterne (zum Zeit-
punkt vor der Explosion) unterscheiden. Bei massereichen Sternen, die mehr
als das achtfache der Sonne wiegen, kommt es zum Kernkollaps. Es entstehen
kompakte Objekte. Bei massedrmeren Sternen kommt es hingegen zu einer soge-
nannten thermonuklearen Supernova (Typ Ia). Dies kommt jedoch nur in engen
Doppelsternsystemen vor. Typischerweise entstehen vorerst ein Weilter Zwerg
und ein Roter Riese. Durch Akkretion gewinnt der Weife Zwerg an Masse, bis er
die Chandrasekhar-Grenze erreicht. Anschliefend kollabiert er, und es kommt
zu einer Kohlenstofffusion, die den Stern zerstort.

Kernkollaps-Supernova

Die fiir die Entstehung von Neutronensternen relevante Supernova-Explosion
ist die erstgenannte, die Kernkollaps-Supernova. Es gibt hier unterschiedliche
Typen (Ib, Ic, IT), bei denen sich die Explosionen dadurch unterscheiden, welche
Linien sich im Spektrum wiederfinden. Die Typen Ib und Ic kénnen als Abwei-
chungen der Typ-II-Supernova behandelt werden. Alle diese Typen werden je-
doch durch einen Kernkollaps hervorgerufen. Der Typ Ib liegt vor, wenn vor der
Explosion die Wasserstofthiille abgestofsen worden ist, wihrend bei Typ Ic auch
die Heliumhiille abgestofen wurde. Zu einem Kollaps kommt es nach Ablauf
der Fusionsprozesse im Inneren eines Sterns, wenn der Kernbrennstoff fiir die
Nukleosynthese verbraucht ist.

Bei massereichen Sternen erfolgt nach der Fusion von Wasserstoff zu Helium
das Zustandekommen weiterer (schwerer) Elemente bis hin zu Eisen und Nickel.



Eisen weist die hochste Bindungsenergie pro Nukleon auf, jede weitere Fusion er-
forderte Energie, daher ist der Fusionsprozess mit dem entstandenen Eisenkern
beendet.

Dies hat zur Folge, dass der Strahlungsdruck, der den Stern stabilisiert, indem er
der Gravitation entgegenwirkt, abnimmt (Strahlung wird durch die thermonuk-
leare Fusion erzeugt). Der massereiche Stern implodiert nun (er kollabiert in
wenigen Millisekunden), wobei eine Stofiwelle ausgeldst wird, mit der die dufsere
Sternhiille abgestofien werden kann (Wasserstoff, Helium...). Dies fiihrt zu den
oben beschriebenen verschiedenen Typen.

Der Kollaps kann jedoch durch den Entartungsdruck der Neutronen (bzw. un-
terhalb des Chandrasekhar-Limits durch den Entartungsdruck der Elektronen)
aufgehalten werden, welcher den Neutronenstern (bei Elektronen den Weifien
Zwerg) auch stabilisiert. Neutronen sind Fermionen, unterliegen damit dem
Pauli-Prinzip. Sie kdnnen sich daher nicht beliebig nahe kommen, wodurch sich
ein Druck aufbaut. Dieser kann iiber eine Phasenraumbeschreibung berech-
net werden, indem man iiber die Fermikugel integriert. Daher spricht man bei
diesem Druck auch von Fermi-Druck.

Neutronisierung

Beim Gravitationskollaps spielt die Dichte des Eisenkerns eine Rolle. Es gibt
einen kritischen Wert von 1,14 -10%°g/cm?. Ubersteigt die Dichte diesen Wert,
setzt, der inverse Beta-Zerfall ein:

pt+e —n+re.

Die Atomkerne fangen Elektronen ein, was die Materie nach und nach neutro-
nisiert. So wandelt sich beispielsweise Eisen in Mangan und Mangan in Chrom
um:

ggFe—l—e* —»gg Mn + v,

SeMn +e” —58 Cr + ve.
Man kann auch die kinetische Energie der Elektronen (m2c¢* + ¢2p2)z — mec?
angeben, deren kritischer Wert 1, 5-m.c? betriigt, um die Reaktion des inversen
Beta-Zerfalls einzuleiten. Steigt die Dichte weiter, zerfallt auch Chrom (der
kritische Wert hierfiir ist 1,5 - 10!%g/em?) oder sogar Kohlenstoff (bei 3,9 -
10*%g/cm3):

2C+e —i2 B+,
%QB +e” —>}12 Be + v,.

Wiéhrend dieser Prozesse werden Neutrinos frei, die den Kollaps abkiihlen. Man
konnte annehmen, dass diese neutronenreichen Atomkerne schnell zerfallen und
zu Betastrahlern werden. Im Neutronenstern ist jedoch die Fermienergie des
entarteten Elektronengases (diese steigt mit grofer werdender Dichte) so grof,
dass alle Energieniveaus schon besetzt sind, die durch den Betazerfall erreichbar
wiren (Pauli-Prinzip).



2.1.3 Struktur eines Neutronensterns

Neutronensterne sind durch Eigenschaften wie Masse, Drehimpuls, Massen-
Quadrupolmoment und magnetisches Moment charakterisiert.

Die Kompaktheit wurde bereits behandelt, man kann einem Radius von etwa
15km Massen in der Grofsenordnung der Sonnenmasse zuweisen. Als mittlere
Dichte kann man von etwa 2 - 1015%%3 ausgehen.

Schalenmodell

Neutronensterne sind aus verschiedenen Materieformen aufgebaut, welche man
sich —in dem in diesem Abschnitt beschriebenen Modell — kugelférmig in Schalen
angeordnet vorstellen kann. Dabei muss man bedenken, dass eine solche Modell-
Einteilung unsicher und unvollstédndig ist, man kdnnte in das hier vorgestellte
Schalenmodell beispielsweise auch noch weitere Substrukturen einbauen. Ebenso
unterliegen die unten angegebenen Werte von Radius und Dichte einer starken
Unsicherheit und héngen vom gewéahlten Modell ab.

Man kann den Neutronenstern zunéchst grob in Kruste und Kern unterteilen; die
Kruste (etwa 1km) besteht aus 56Fe-Atomen (angeordnet im Coulomb-Gitter)
und einem Fermigas aus Elektronen. Der Kern setzt sich vermutlich aus drei
wesentlichen Phasen zusammen: der hadronischen Phase, einer Phase aus kon-
densierten Kaonen und einer Quark-Phase.

Wahrend der Aufbau der Kruste (mit geringer Dichte) recht gut erklért wird,
gibt es fiir das sehr dichte Innere viele Erklarungsanséitze, die auch exotische
Materie (Hyperonen, Kaonen, reine Quarkmaterie) enthalten.

Abbildung 2.1 zeigt das Schalenmodell eines Neutronensterns.

Den Neutronenstern umgibt eine Atmosphére mit einer Dicke von nur einigen
Zentimetern.

Die Kruste lasst sich einteilen in dufsere und innere Kruste.

Die dukere Kruste besteht im Wesentlichen aus den bereits genannten 5Fe-
Atomen, die von einem Fermigas entarteter Elektronen umgeben sind. Die
Dichte steigt innerhalb weniger Zentimeter drastisch. Ab einer Dichte von etwa
108 —Z3 beginnt die Neutronisierung der 56Fe-Atome, die entstehenden neutro-
nenreichen Atomkerne sind aufgrund der hohen Dichten stabil (siehe Kap. 2.1.2
Neutronisierung).

Solche neutronenreiche Atomkerne angeordnet im Gitter bilden zusammen
mit einer warmen Neutronenfliissigkeit die innere Kruste. Diese Neutronenfliis-
sigkeit entsteht folgendermafen: bei einer bestimmten Dichte (neutron drip den-
sity, etwa 410! —Z+) verlassen die Neutronen in den neutronenreichen Atomen
aufgrund geringer Bindungsenergie bzw. hoher Fermienergie in "Tropfen" den
Kernverbund. Die Ubergangsdichte, bei der die innere Kruste endet, betriigt
etwa 1,7- 10—, . Bei dieser sind keine Atomkerne mehr vorhanden und die

cm3
Neutronisierung ist abgeschlossen.

Auch der Kern lasst sich aufteilen in dufieren und inneren Kern.

Die gesamte Materie im duferen Kern besteht nun aus einer Fliissigkeit aus
entarteten Neutronen, Protonen, Elektronen und Myonen (elektrisch neutral,
Betagleichgewicht).
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Abb. 2.1: Schalenmodell des Neutronensterns mit nach innen zunehmender
Dichte

Beim Ubergang zum inneren Kern (ab zwei- bis dreifacher Kernmateriedichte)
vermutet man das Zustandekommen von Hyperonen und Kaonen (Hypero-
nisierung). Hyperonen sind massive Baryonen, die mindestens ein Strange-
Quark enthalten. Bei noch héheren Dichten (ab der fiinffachen Kernmaterie-
dichte) erwartet man schlieflich ein Quark-Gluonen-Plasma.

Hadronische Phase

Die hadronische Phase besteht aus neutronenreichen Atomkernen und einer Neu-
tronenfliissigkeit und l4sst sich zum Beispiel mit Hilfe der mikroskopischen nicht-
relativistischen Vielteilchentheorie (siehe dazu Kap. 2.3.1, 2.3.2 bzw. z.B. [18])
oder der relativistischen Mean-Field-Theorie recht gut beschreiben. Bei letzterer
wendet man den Briickner-Bethe-Goldstone-Formalismus an. Bei diesem wird
die NN-Wechselwirkung mit dem Paris-Potential und die Drei-Korper-Kréfte
mit dem Urbana-Modell beschrieben. Neben der NN-Wechselwirkung wird auch
der Einfluss von Hyperonen beriicksichtigt.

Auf die Untersuchung dieser Phase wird in dieser Arbeit ein Schwerpunkt gelegt,
da die verwendeten Zustandsgleichungen teilweise mit Beriicksichtigung der
Hyperon-Nukleon-Wechselwirkung konstruiert wurden.



Kaonen

Kaonen bestehen aus einem Quark und einem Antiquark, gehdren also zur
Gruppe der Mesonen. Sie sind wie auch die Quark-Kondensation Folge der
spontanen Brechung der chiralen Symmetrie. Die Kaonen spielen eine Rolle bei
der Kaon-Nukleon-Wechselwirkung, die es neben der Nukleon-Nukleon-Wechsel-
wirkung gibt. Dadurch werden Zustandsgleichungen, in denen dies beriick-
sichtigt ist, weicher. Der Grund hierfiir ist, dass Kaonen Bosonen sind und
solche keinen Beitrag zum Druck liefern, da sie nicht dem Pauliprinzip unter-
liegen. Die Maximalmasse fiir Neutronensterne ist also niedriger.

Quark-Gluonen-Plasma

Eine Dichte von 2 - 101567%3 ist ein Vielfaches der Kernmateriedichte. Unter
dieser extremen Bedingung kann Quark-Gluonen-Plasma (QGP) zustandekom-
men. In diesem kommen Quarks auch ungebunden vor. Das confinement wird
aufgebrochen und die Quarks sind quasi-frei. Man geht davon aus, dass es
im Inneren des Neutronensterns zu einem Ubergang zu Quarkmaterie kommt,
bestehend aus QGP und farb-supraleitenden Quarkpaaren (Diquarks).

kritischer
Punkt Quark-Gluon-

Plasma

Temperatur

Hadronen
(confinement)

Farbsupraleitung
. Neut (]
; - -

Dichte

Nukleonen

Abb. 2.2: QCD-Phasendiagramm

Abbildung 2.2 zeigt ein QCD-Phasendiagramm, das die drei Phasen im Kernin-
nern enthélt. Der Bereich, der fiir Neutronensterne existiert, ist markiert. In
den meisten Phasendiagrammen ist das chemische Potential aufgetragen. Da in
dieser Arbeit jedoch ausschliefslich mit Energie- bzw. Massendichten gearbeitet
wird, werden auch im Phasendiagramm die Bereiche in Abh#ngigkeit von der
Dichte und nicht vom chemischen Potential dargestellt.

Dichte, Masse, Radius

Im obigen Abschnitt wurden bereits die markanten Dichten wie z.B. neutron drip
density benannt. Abbildung 2.3 fasst die Aussagen (fiir das vorgestellte Modell)
noch einmal zusammen. Interessant ist die Masse-Radius-Relation (typischer-
weise R oc M~3). Es gibt eine Obergrenze fiir die Masse. Ubersteigt der Stern
diese Maximalmasse, iberschreitet er damit sein Stabilitdtslimit und kollabiert.
Er wird dann wahrscheinlich ein Schwarzes Loch. Diese Obergrenze ist durch
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Abb. 2.3: Schematische Darstellung der Dichte eines Neutronensterns

die TOV-Gleichung gegeben. Allerdings ist es nicht mdglich, eine klare Maxi-
malmasse zu benennen wie es bei der Chandrasekhar-Grenze der Fall ist. Dieses
Phénomen ist auf die Unsicherheit in den Zustandsgleichungen zuriickzufiihren.
Abbildung 4.2 zeigt einige typische Masse-Radius-Kurven.

2.1.4 Rotation von Neutronensternen

1967 wurden erstmals rotierende Neutronensterne entdeckt. Man detektierte
Radioquellen, die periodische Strahlung pulsférmig sandten (darauf beruht auch
die Bezeichnung Pulsare fiir schnell rotierende Neutronensterne).

Die gepulste Strahlung ldsst sich dadurch erkldren, dass die Rotationsachse
nicht mit der Magnetfeldachse iibereinstimmt. Daher rotiert ein Bikonus (Dop-
pelkegel) emittierter Strahlung mit der Rotationsperiode des Sterns mit. Die
Strahlung selbst ist Synchrotronstrahlung, welche hauptséchlich von relativisti-
schen Elektronen und Positronen in den hohen Magnetfeldern der Pulsarmag-
netosphire entsteht. Haben die Magnetfelder eine Stérke von iiber 10" Gaug,
bezeichnet man den Neutronenstern als Magnetar.

Die Rotationsfrequenzen der Pulsare kdnnen sehr hoch sein, der schnellste bisher
entdeckte Pulsar rotiert mit 1122Hz (XTE J1739-285). Der Neutronenstern
iibernimmt den Drehimpuls seines Vorldufersterns (bzw. des Vorldufer-Stern-
kerns), da dieser auch beim Kollaps nahezu erhalten bleibt. Die Rotations-
geschwindigkeit des Neutronensterns ist jedoch viel hoher, da er natiirlich kom-
pakter als der Vorlauferstern ist (dies nennt man Pirouetteneffekt).

Zu den sehr schnellen Rotationen der Millisekunden-Pulsare kommt es in Dop-
pelsternsystemen, wenn der Neutronenstern einen zusétzlichen Drehimpuls aus
der Akkretionsscheibe iibernimmt. Die Rotation wird mit der Zeit abgebremst,
da der Pulsar auf Kosten der Rotationsenergie elektromagnetische Strahlung
abgibt. Auflerdem werden die Magnetfelder durch den gravitomagnetischen
Dynamo verstirkt, was die Rotation auch verringert.
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2.2 Allgemeine Relativitatstheorie

Wie schon im vorherigen Kapitel angedeutet, ist fiir die Beschreibung der Neu-
tronensterne Kenntnis der Allgemeinen Relativitdtstheorie (ART) unerlésslich.
Dieses Kapitel soll einen Einblick in die Bereiche der ART geben, die fiir die
Neutronenstern-Beschreibung relevant sind. Fiir ein tieferes Verstdndnis kann
beispielsweise [8] hinzugezogen werden, fiir die Auseinandersetzung mit der ART
im astrophysikalischen Kontext empfiehlt sich [9].

Die ART dient der relativistischen Verallgemeinerung der Newtonschen Gravi-
tationstheorie, vergleichbar ist dies mit dem Ubergang von der Elektrostatik zur
Elektrodynamik (es gibt daher viele Gemeinsamkeiten zwischen der ART und
der Elektrodynamik). Die Gravitation kann als eine Eigenschaft der Geome-
trie von Raum und Zeit (vierdimensionale Raumzeit) beschrieben werden. Die
Kriimmung der Raumzeit wird mit Hilfe der Differentialgeometrie beschrieben.
Sie ist bedingt durch den Einfluss der Energie und des Impulses von Materie
auf die Geometrie der Raumzeit. Die Einsteinschen Feldgleichungen beschreiben
diese Beziehung zwischen Kriimmung der Raumzeit und Energie-Impuls-Tensor.

2.2.1 Grundprinzipien der ART
Aqivalenzprinzip

Die Kernaussage dieses Prinzips ist zunichst die Aquivalenz von Gravitations-
kréiften und Trégheitskriaften, was voraussetzt, dass schwere und trige Masse
gleich sind. Dies hat zur Folge, dass in einem Lokalen Inertialsystem ohne Gra-
vitation die Gesetze der Speziellen Relativitdt (SRT) gelten, was man zum Auf-
stellen relativistischer Gleichungen in der ART, also mit Gravitation, benutzen
kann. Dabei fiihrt man eine Koordinatentransformation vom SRT-Gesetz ohne
Gravitation zum ART-Gesetz mit Gravitation durch.

Die Gleichheit von schwerer und triger Masse ist Inhalt des schwachen Aqui-
valenzprinzips. Einstein hat dieses zum starken Aquivalenzprinzip verallgemei-
nert und postuliert, dass in einem frei fallenden Koordinatensystem alle Vorgénge
wie ohne Gravitationsfeld ablaufen konnen. Dieses gilt auch fiir inhomogene
Gravitationsfelder und nicht nur in der Mechanik.

Allgemeines Relativitidtsprinzip

Auch das aus der speziellen Relativititstheorie bekannte Relativitétsprinzip ist
in der ART erweitert. Wihrend in der SRT die Gesetze der Physik in allen
Inertialsystemen die gleiche Form haben, haben sie in der ART in allen Koordi-
natensystemen, die auf der Raumzeit moéglich sind, die gleiche Form. Das heifit,
die SRT gilt nur fiir gleichférmig bewegte Inertialsysteme, die ART auch fiir
beschleunigte.

Machsches Prinzip

Eine Formulierung des Machschen Prinzips (neben einigen anderen) ist, dass
Massen nur relativ zueinander wechselwirken und nicht etwa in Wechselwirkung
mit einem absoluten Raum stehen. Dieses Prinzip motivierte Einstein bei der
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Entwicklung der ART. Die ART und das Machsche Prinzip sind jedoch nicht
vollstdndig miteinander vereinbar.

2.2.2 Einsteinsche Feldgleichungen
Energie-Impuls-Tensor

Wie oben erwdhnt, ist das Gravitationsfeld vom Energie-Impuls-Tensor ab-
héngig, was Inhalt der Einsteinschen Feldgleichungen ist. Der Energie-Impuls-
Tensor charakterisiert die Materie, da er sowohl deren Massendichte als auch
die Energiedichte in der nullten Komponente enthélt.

Mathematische Beschreibung
Die Einsteinschen Feldgleichungen lauten

1 8Gm
R,uu - §g,uvR + g,uvA = c—4T,uVa (2'1)

wobei R, der Ricci-Tensor, R das Kriimmungsskalar, g,, der metrische Ten-
sor, A die kosmologische Konstante, G die Gravitationskonstante, ¢ die Licht-
geschwindigkeit und 7}, der Energie-Impuls-Tensor ist.

Den Ricci-Tensor erhélt man aus dem Riemannschen Kriimmungstensor. Dieser
beschreibt die Kriimmung der Riemannschen Mannigfaltigkeiten in der Differen-
tialgeometrie. Er kann mit Hilfe der Christoffelsymbole (Gleichung (2.11)) for-
muliert werden:

A A
RS, = 0.7, — 0.1, + I‘fMI‘W S N A (2.2)
Verwendet man die Einsteinsche Summenkonvention, ergibt sich der Ricci-Tensor

R, =R, (2.3)

2.2.3 Schwarzschildmetrik

Fiir die Beschreibung von statischen Neutronensternen in der ART eignet sich
die Schwarzschildmetrik. Diese bezeichnet eine Losung der Einsteinschen Feld-
gleichungen fiir den sphérisch symmetrischen Fall. Aus der Schwarzschildmetrik
kann die TOV-Gleichung hergeleitet werden.

Man unterscheidet zwischen &ufserer Schwarzschildlésung — der VakuumlGsung
der Einsteinschen Feldgleichungen fiir den Raum aufserhalb eines Sterns — und
innerer Losung, bei der auch das Innere des Sterns — gedacht als statische homo-

gene Fliissigkeitskugel mit der Masse M(r) = 47 [ dr'r"?p(r’)  miteinbezogen
0

wird.
Ausgangspunkt fiir die Berechnung der Schwarzschildmetrik ist das Linienele-
ment in allgemeiner Form (unter Verwendung der Einsteinschen Summenkon-
vention):

ds? = goo(daco)2 + 2g0ada’dz® + gaﬁdxo‘d:vﬁ. (2.4)

Mit Kugelkoordianten lasst sich das Linienelement schreiben als:

ds? = M dt? — 22X dr? — 12d6? — r2sin®dfdet. (2.5)
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Daraus ergibt sich also

2v(r)

goo = € (2.6)
g1 = —e~ ) (2.7)
ga2 = =17 (2.8)
g3z = —r’sin0 (2.9)
Guv = 0 fiir p # v. (2.10)

Mit Hilfe des Christoffelsymbols

1
Tow = 59" Ougvo + Ovgup — Dpg) (2.11)
lassen sich nun die Komponenten des Ricci-Tensors berechnen:

20

Roo = (=" + N/ — /% — Z2)e2v=) (2.12)
r
/
Ry =V — NV + 0”2 X (2.13)
Rog = (1 47/ —rX)e 2 -1 (2.14)
R33 = Rggsin29, (2.15)
wobei z’ = fl—f verwendet wird.

AuRere Schwarzschildldsung

Fiir die Losung der Einsteinschen Feldgleichungen aufserhalb einer Massen-
verteilung gilt: R,, = 0. Wertet man nun (2.12) bis (2.15) aus, erhdlt man
nach Integration aus (2.6) und (2.7):

2GM
goo = e =1 - (2.16)
T
. 1
g = e = — e (2.17)

T

Dabei sind M und G Integrationskonstanten. Das Wegelement der Schwarzschild-
metrik ergibt sich aus (2.8), (2.9), (2.16) und (2.17) zu:

Ts\ 9 1.9 dr?
YVe2dt? —
)e T

2
= 1—
ds® = ( .

—r?(d6® + sin®0dg¢?). (2.18)

I's
T

2§2M den Schwarzschildradius.

Dabei bezeichnet rg =

Innere Schwarzschildlésung

Auch fiir die Herleitung der inneren Schwarzschildlésung kann man von Glei-
chung (2.5) ausgehen. Fiir die innere Schwarzschildmetrik eines Sterns, dessen
Inneres durch eine ideale Fliissigkeit gendhert ist, ist die Feldgleichung

G T

—(T,LLV - Eg,uu) (219)



von Relevanz.
Der Energie-Impuls-Tensor dafiir lautet:

P
T#V = (p + C_Q)u,uuu - Pg,uv, (2.20)

wobei P den Druck, p die Massendichte, und u, das Geschwindigkeitsfeld be-
zeichnen. Fir den statischen, sphérischen Fall gilt fiir die rdumlichen Geschwin-
digkeitskomponenten u’(x) = 0. Als Nebenbedingung an die Geschwindigkeit
erhilt man aus ¢ = g, utu” = goo(u®)*:

c
ul = ,ug = cVe2v (),

e2v(r)

Dies ergibt fiir den Energie-Impuls-Tensor in Matrixform
(T,,) = diag (pc2e2”(r), P27 pr? Pr2sin29) (2.21)

und fiir die Metrik in Matrixform

1 1 1 1
HUyN M A,
(g") = diag (ezu(r)’ GIN(r) g2 r2sm29> : (2.22)

Durch Einsetzen der Gleichung (2.19) in (2.12) bis (2.15) findet man

1
2X(r) __
) = TGN (2.23)

c2r

Aus den Feldgleichungen folgt die Bedingung T/"” = 0. Daraus erhilt man den

llv
weiteren Zusammenhang

P/
/
und - ,
G dr' M(r') 4+ 2 20) ;5(T )
v(r) = T 22 /TTQ 1 2GM(r) (2.25)
c2r’
Damit ergibt sich fiir das Wegelement:
°G [ dr M(r") + 4nr'3 P(Z/)
2 _ c 2 742
ds* = exp ~ 2,2 /7‘72 [ 26 cedt
0 c?r'! (2.26)
1
—Wdrz — T'2 (d92 + Sin29d¢2).
- c2r
Sterngleichgewicht

Im Sterngleichgewicht gilt: Pj,q, = Prq:. Der Gravitationsdruck und der Druck
der Materie (der Fermidruck der Neutronen) sind identisch. Mit Hilfe der Eu-
lergleichung p(2¥ + (v - V)v) = —VP + f; und der Kraftdichte fo = € =
—pV® erhilt man im statischen kugelsymmetrischen Fall (mit verschwinden-
dem Geschwindigkeitsfeld (v(r) = 0 und P(r) = P(r)) folgende Beziehung fiir
den Gravitationsdruck:

dpP d® GM(r

O L) (227)
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Im letzten Schritt wurde die Newtonsche Feldgleichung integriert und einge-
setzt.

Den Druck der Materie erhalt man durch Wahl einer geeigneten Zustands-
gleichung P(e) (siche Abschnitt 2.3).

TOV-Gleichung

Im Rahmen der inneren Schwarzschildmetrik erhélt man die TOV-Gleichung,
die das Sterngleichgewicht im relativistischen Fall angibt. Es gilt

Ryy = —424G (pc2 — P) €2} was gleichzusetzen ist mit (2.14). Einsetzen von
(2.23) und (2.24) in Rgy fithrt zur TOV-Gleichung:

3
P GMp(1+ Z)(1+4%5E)
e e : (2.28)

Durch die relativistischen Effekte in der TOV-Gleichung wird die Instabilitét fiir
R — %rs verursacht. Wird der Druck hoher, ergibt sich % x —P?; das heift,
der Druck wird (sich selbst verstérkend) grofer, je kleiner der Radius wird, und

divergiert bei R — 2

87”5.

2.2.4 Losung fiir schnell rotierende Neutronensterne

Die Schwarzschildlosung gilt nur fiir statische Neutronensterne, da diese sphé-
risch symmetrisch sind. Bei schneller Rotation kommt es allerdings zu einer
Abplattung des Sterns. Dafiir konstruierten Manko et al. 2000 eine exakt
analytische Losung [11] fiir den Auflenraum des Sterns; inwieweit diese geeignet
ist, wird in [4] erldutert.
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2.3 Zustandsgleichungen

Die essentielle Vorgabe zur Berechnung der Eigenschaften eines Neutronensterns
ist die Zustandsgleichung.

In Kapitel 2.1.3 wurde bereits auf das Innere des Neutronensterns eingegangen,
das durch Zustandsgleichungen beschrieben wird.

Durch das Verhalten der Zustandsgleichung bei hohen Dichten (Vielfaches der
Kernmateriedichte) kann die Maximalmasse eines Neutronensterns bestimmt
werden. Analog kann man iiber die Maximalmasse Annahmen zur Zustandsglei-
chung, die einen Neutronenstern beschreibt, machen — so erreichen beispiels-
weise Zustandsgleichungen, die auf reiner Nukleon-Nukleon-(NN)-Wechselwir-
kung basieren, zu geringe Dichten fiir die Betrachtung der Maximalmasse. Da-
her werden in dieser Arbeit neben solchen "NN-Zustandsgleichungen" auch Zu-
standsgleichungen verwendet, die eine zusétzliche effektive Hyperon-Nukleon-
(YN)-Wechselwirkung enthalten. Dass Hyperonen ein Ansteigen der Dichte
bewirken, wurde bereits 1960 in [19] vorgeschlagen.

In den folgenden Unterkapiteln werden die verwendeteten Zustandsgleichungen
kurz vorgestellt. Die Bezeichnungen der Zustandsgleichungen aus Kap. 2.3.1
und 2.3.2 basiert auf den verwendeten Werten fiir Inkompressibilitit (Ko=
200MeV bzw. Kp= 300MeV) und der Symmetrieenergie (a;=32MeV) (siehe
Kap. 2.3.2). Die ausfiihrliche Beschreibung und Konstruktion dieser Zustands-
gleichungen und der verwendeten (Einteilchen-)Potentiale findet man in [16] und
[17] fir 200.32.NN, 300.32.NN, 200.32.60, 300.32.60, 200.32.Nf und 300.32.Nf
bzw. in [15] fiir eosC und in [14] fiir eosFPS. Fiir die Zustandsgleichungen aus
Kap. 2.3.1 und 2.3.2 wurden im Bereich niedriger Dichte (Atmosphére und
duflere Kruste) die Zustandsgleichung von Baym, Pethick und Sutherland [20]
verwendet, fiir die innere Kruste die von Negele und Vautherin [21].

2.3.1 Hyperon-Nukleon-(YN)-Wechselwirkung

Mit Hilfe der Zustandsgleichungen 200.32.60, 300.32.60, 200.32.Nf und 300.32.Nf
wird der Einfluss von einem Hyperonenanteil in diesen Zustandsgleichungen auf
die Strukur von Neutronensternen untersucht. Es handelt sich dabei um Hy-
peronen mit Strangeness S=-1 (A, £, X0, ¥1).

Zur Konstruktion der Zustandsgleichungen wurde ein Hyperon-Nukleon-Poten-
tial Viow—k ("low momentum potential") verwendet, welches man durch An-
wendung der Renormierungsgruppen-Methode erhielt. Aufgrund einer geringen
Anzahl experimenteller Daten fiir die YN-Wechselwirkung gibt es viele ver-
schiedene mogliche Potentiale; fiir die hier verwendeten Zustandsgleichungen
dienten das Nijmegen-Modell NSCO7f (fiir die Zustandsgleichungen 200.32.Nf
und 300.32.Nf) und ein auf der chiralen Stérungstheorie basierendes effektives
Potential als Input (fiir 200.32.60 und 300.32.60).

Fiir den Nukleonen-Teil der Wechselwirkung wurde eine angepasste Parametri-
sierung genutzt, da Vj,,—r per Konstruktion bei hohen Dichten ungeeignet ist
(siehe Kapitel 2.3.2).

Mit Hilfe der Hartree-Fock-N&herung wurde ein Einteilchenpotential, das die
NN- und die YN-Wechselwirkung enthélt, konstruiert, was zu folgender Energie
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pro Teilchen fiihrte:

2

kr,
2 d3p P 1
BlA= Y / T )] (2.29)

Dabei ist pp die Baryonendichte (number density), M, die Baryonenmasse,
U, die potentielle Einteilchen-Energie und kp, der Baryonen-Fermiimpuls. Die
totale Energie pro Teilchen wurde aufgeteilt in einen Term, der nur den nuk-
leonischen Anteil enthélt, und einen, der den hyperonischen Anteil enthalt und
seperat berechnet werden kann.

Die Zustandsgleichung konnte schlieflich fiir Materie im Betagleichgewicht aufge-
stellt werden, indem die Konzentrationen der Hyperonen und Nukleonen be-
trachtet wurden.

2.3.2 Nukleon-Nukleon-(INN)-Wechselwirkung

Die Zustandsgleichungen 200.32.NN und 300.32.NN basieren auf reinen NN-
Wechselwirkungen. Fiir Dichten oberhalb der Kernmateriedichte ist hier Vi, —x
jedoch nicht geeignet. Daher wurde fiir die rein nukleonischen Zustandsgleichun-
gen folgende Parametrisierung verwendet:

u—2—20
E Ay = My — BEou———
NN/AN N ou 1T

+ Sou™(1 — 2z,)?, (2.30)
mit dem Verhiltnis von Gesamt-Nukleon-Dichte zur Kernmateriedichte v =
pp—z[\)’, dem Nukleon-Einteilchen-Potential UY, der Nukleon-Masse My und (fiir
reine NN-Wechselwirkung ohne Hyperonen) der Symmetrieenergie Sy. Diese
Parametrisierung wurde an die Energie pro Teilchen (aus Variationsrechnun-
gen mit dem Argonne-Visg-Potential unter Einbeziehung einer Drei-Teilchen-
Wechselwirkung) gefittet, woraus man die Parameter Ey = —15,8MeV, Sy =
32MeV,vy = 0,6 und 6 = 0, 2 erhielt.

Die Inkompressibilitit ist gegeben durch

82E/A

Ko =9p° a2

. (2.31)
PB=pP0

Diese wurde von 200MeV bis 300MeV variiert.

In dieser Arbeit werden weiche Zustandsgleichungen mit Ky, = 200MeV und
steife mit Ky = 300MeV verwendet. Die Symmetrieenergie ist durch a; =
32MeV gegeben.

2.3.3 FPS-Zustandsgleichung (eosFPS)

Die Zustandsgleichung FPS (von Pethick, Ravenhall und Lorenz konstruiert
[14]) bezieht sich auf Studien von Friedman und Pandharipande (1981), die
eine Zustandsgleichung fiir Nukleonen- und Neutronenmaterie bei hoher Dichte
berechneten. Sie basiert auf einer Zwei-Nukleonen-Wechselwirkung (V44), wobei
auch Drei-Nukleonen-Kréafte beriicksichtigt werden. Diese sind phinomenolo-
gisch und abhéngig von der Dichte.
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In FPS wurde die mikroskopische Wechselwirkung, die Friedman und Pandhari-
pande nutzten, an eine Skyrme-Energiedichte-Funktion gefittet (im Rahmen der
nicht-relativistischen Vielteilchenphysik).

2.3.4 C-Zustandsgleichung (eosC)

In [15] beschreiben Bethe und Johnson die Zustandsgleichung eosC. Es handelt
sich dabei um eine Zustandsgleichung fiir Materie mit Hyperonenanteil. Sie
wurde aus fiinf verschiedenen Wechselwirkungen berechnet. Als Potential ver-
wendete man eine Summe aus Yukawafunktionen mit Parametrisierungen aus
experimentellen Daten. Im Bereich hoher Dichten wird die Zustandsgleichung
durch die starke, kurzreichweitige, abstofende Kraft dominiert.

2.3.5 Vergleich

Abbildung 2.4 zeigt die oben beschriebenen Zustandsgleichungen. Im oberen
linken Bild sind nur die in den Kapiteln 2.3.1 und 2.3.2 beschriebenen NN-
und YN-Zustandsgleichungen zu sehen, da diese einen &hnlichen Energiedichte-
bereich aufweisen; eosC und eosFPS erreichen weit hohere Energiedichten (oben
rechts) und sind deshalb in dieses Bild nicht aufgenommen. Anhand dieser
Abbildung erkennt man gut den Unterschied in der Steitheit der verschiede-
nen Zustandsgleichungen. Die reinen NN-Zustandsgleichungen sind wesentlich
steifer als die YN-Zustandsgleichungen. In Abbildung 4.2 wird dies in Zusam-
menhang mit der Maximalmasse der Neutronensterne eine Rolle spielen. Im
unteren linken Bild ist zum Vergleich zwischen eosC bzw. eosFPS und den an-
deren NN- bzw. YN-Zustandsgleichungen der Dichtebereich gewihlt, der oben
links zu sehen ist. Unten rechts sind alle Zustandsgleichungen in logarithmischer
Darstellung abgebildet. Es ist zu sehen, dass sie fiir geringe Dichten (also im
Bereich der Neutronensternkruste) gut {ibereinstimmen, wahrend sie bei ho-
hen Dichten — im Kern-Bereich des Sterns, dessen Struktur noch ungewiss ist —
voneinander abweichen.

2.3.6 Chemisches Potential

Oft sind Zustandsgleichungen mit Hilfe des chemischen Potentials p angegeben.
Daher soll in diesem Abschnitt der Zusammenhang zwischen Druck, Energie-
dichte und chemischem Potential hergeleitet werden.

Ausgangspunkt hierfiir ist die Gibbs-Duhem-Beziehung;:

0=SdT —Vdp+ Y Nidp,. (2.32)

Fiir die Betrachtung der Neutronensterne bei verschwindender Temperatur (T=0,
dT=0) ergibt sich:

dp =3 S =Y pip (2.33)

i i
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p(e): EoS aus Kap. 2.4.1-2.4.4 p(e): EoS aus Kap. 2.4.1-2.4.4
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4.5e+036 I NN300 B 8e+037 - NN300 1
200.60 = 200.60 o
4e+036 I 300,60 ------ . 1 7e+037 | eosFPS o 1
R i [\ p— I At p— o 1
5 e ’ § 5e+037 | 200.Nf 1
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Abb. 2.4: Energiedichte und Druck fir die im Text beschriebenen Zustands-
gleichungen (EoS); oben links: NN und YN (siehe Kap. 2.3.1 und 2.5.2); oben
rechts: alle EoS (Kap. 2.8.1 bis 2.3.4); unten links: alle EoS (eingeschrinkter
Dichtebereich); unten rechts: alle EoS in logarithmischer Auftragung

Mit, Hilfe der Definition des Drucks p = —2—5 und des chemischen Potentials

i = g—; und mit £ =Y F; und € = ) ¢; erhilt man
i i

8(ZNEI) (9 €; 2 (9 €;
p=-— s =) o ()= pia () =) pipi—e (234
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3 Berechnungen mit RNS

Zur Berechnung der Struktur schnell rotierender Neutronensterne wird in dieser
Arbeit das Programm RNS (rapidly rotating neutron stars) benutzt. In [22]
und [23] sind Erlduterungen zu numerischen Methoden fiir die Berechnung der
Modelle fiir rotierende Neutronensterne zu finden.

3.1 Allgemeines

Der RNS-Code wurde von Nikolaos Stergioulas zur Konstruktion schnell rotieren-
der, relativistischer, kompakter Sterne entwickelt. Als Input wird eine Zu-
standsgleichung bendtigt — von welcher Form diese sein muss, wird im nachsten
Abschnitt erdrtert.

RNS kann verschiedene Modelle berechnen, beispielsweise auch ein statisches
Modell fiir nicht-rotierende Sterne oder das sogenannte Keplermodell, sowie Fol-
gen einzelner physikalischer Grofen wie Winkelgeschwindigkeit, Quadrupolmo-
ment, Rotverschiebung und andere. Aufserdem kdnnen Sequenzen der einzelnen
Modelle berechnet werden, wodurch man gut die Abhingigkeit verschiedener
Grofen voneinander zeigen kann.

Der Code wird unter http://www.gravity.phys.uwm.edu/rns/ inklusive Manual
frei zum Download bereitgestellt.

3.2 Bereitstellung der Zustandsgleichung

Der RNS-Code kann sowohl mit polytropischer Form der Zustandsgleichung
rechnen als auch mit einem tabellarischen Input. Da fiir diese Arbeit nur mit
tabellarischer Form gerechnet wird, soll auch nur auf diese ndher eingegangen
werden.

Die Tabelle muss aus vier Spalten bestehen — Energiedichte, Druck, Enthalpie
und Baryonendichte. Zur Erstellung geeigneter Tabellen ist in RNS ein Pro-
gramm "HnG" integriert, das bereits bestehende Tabellen in die von RNS
benotigte Form umformen kann. Diese Tabellen miissen die Energiedichte in
der ersten Spalte und den Druck in Spalte zwei enthalten.

Dabei ist darauf zu achten, dass die Einheiten im RNS-Code im CGS-System
sind. Der Druck wird beispielsweise in dynes/cm? angegeben, die Energiedichte
in g/cm3. Auferdem gilt ¢ = 1 und A = 1. Es werden Tabellen zu verschiede-
nen Zustandsgleichungen zusammen mit dem Code bereitgestellt, die bereits
das entsprechende Format haben.
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4 Berechnung unterschiedlicher
Neutronensternmodelle

4.1 Nicht rotierende Neutronensterne

4.1.1 Vergleich verschiedener Programme zur Berechnung
von Neutronensternen (TOV vs. RNS)

Wie bereits oben erwdhnt, gibt es im RNS-Code eine Funktion, die statische
(also nicht rotierende) Modelle von Neutronensternen berechnen kann. Die
Ergebnisse sollen nun mit denen eines anderen Programms, das speziell fiir nicht
rotierende Neutronensterne geschrieben wurde, verglichen werden. Es handelt
sich hierbei um das in Fortran geschriebene Programm "TOV". Mit diesem
Vergleich lasst sich leicht priifen, ob die Berechnungen mit RNS richtig sind
(iibereinstimmen).

Vergleich TOV-RNS

3
‘ RNS 200NN
TOV 200NN o
% RNS 300NN ————
N TOV300NN 4
25 |
2 -
2
2 151
s
1L
05|
O 1 1 1 1 1
8 10 12 14 16 18 20

Radius [km]

Abb. 4.1: Vergleich der aus TOV und RNS berechneten Werte der Masse-
Radius-Abhdngigkeit zweier Zustandsgleichungen
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Abbildung 4.1 zeigt die Radius-Masse-Abhéngigkeiten der zwei Zustandsglei-
chungen 200.32.NN und 300.32.NN, wobei die aus dem RNS-Code erhaltenen
Werte mit Linien, die aus dem TOV-Code erhaltenen mit Punkten dargestellt
sind. Man sieht, dass die Punkte genau auf den Linien liegen, die Berechnungen
der beiden Programme stimmen also iiberein.

Damit ist die Funktionalitdt des RNS-Codes gepriift; im Folgenden kann daher
ausschlieflich RNS verwendet werden.

4.1.2 Struktur nicht rotierender Neutronensterne bei ver-
schiedenen Zustandsgleichungen

Im folgenden Abschnitt sollen die in dieser Arbeit verwendeten Zustandsglei-

chungen fiir die Berechnung des statischen Neutronenstern-Modells eingesetzt

werden. Anhand der Masse-Radius-Abhéngigkeit werden die unterschiedlichen
Charakteristika der Zustandsgleichungen aufgezeigt.

static models

T T T T T T T T
static NN200 ——

static NN300 -- - -~ -
static eosFPS --------

static eosC - T

25 static 200.60 -~ E

static 300.60 ———— .
static 200.Nf -
static 300.Nf -------

15

M [Mo]

05

6 8 10 12 14 16 18 20
Radius [km]

Abb. 4.2: Masse-Radius-Kurven der statischen Konfigurationen fir die Zu-
standsgleichungen e0s200.32.NN, e0s300.32.NN, eosC, eosFPS, e0s200.32.60,
e08800.52.60, €0s200.32.Nf und e0s300.32.Nf (alle in dieser Arbeit verwende-
ten Zustandsgleichungen). Man erkennt auffallend unterschiedliche Mazimal-
massen.

In Abbildung 4.2 sind alle Zustandsgleichungen, die in Kapitel 2.3 vorgestellt
wurden, gezeigt.

Man erkennt extreme Unterschiede der Maximalmassen fiir die verschiedenen
Zustandsgleichungen. Generell erreichen steifere Zustandsgleichungen héhere
Massen als weiche. Dies ist sehr gut an dem Beispiel e0s200.32.NN (NN200,
weich) bzw. €0s300.32.NN (NN300, steif) zu sehen. Die Massen der reinen NN-
Zustandsgleichungen (NN300, N200, eosC, eosFPS) liegen weit hoher als die der
YN-Zustandsgleichungen. Man stellt also fest, dass ein Hyperonenbeitrag die
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Zustandsgleichung weicher macht.

Allerdings fiihrt die Verwendung einer steiferen NN-Zustandsgleichung nicht
unbedingt zu einer steiferen Gesamt-(YN)-Zustandsgleichung. Bei héherer In-
kompressibilitit ist nach Gleichung (2.21) die Energie pro Teilchen grofer, also
auch die Energie des Systems; jedoch nimmt die Maximalmasse dadurch ab,
da bei hoherer Energie mehr Hyperonen produziert werden konnen. Bei einer
steifen NN-Zustandsgleichung kann es demnach zu einer hohen Hyperonenkon-
zentration kommen, die die Gesamt-Zustandsgleichung weicher macht.

4.2 Rotierende Neutronensterne

Besonders interessant ist der RNS-Code fiir Modelle rotierender Neutronen-
sterne. Das Programm kennt verschiedene Funktionen fiir die Berechnung dieser
Modelle; Verwendung in dieser Arbeit finden die Funktionen "Kepler", "Omega"
und "rmass".

4.2.1 Neutronensterne bei Keplerfrequenz

Mit der Funktion "Kepler" werden Werte fiir einen Stern berechnet, der mit
Keplerfrequenz rotiert. Die Keplerfrequenz ist die maximale Frequenz, mit der
der Neutronenstern rotieren kann. Bei hoherer Frequenz wird die Zentrifu-
galkraft an der Oberfliche grofer als die Gravitationskraft, die die Materie an
der Oberflache des Sterns hilt. Der Neutronenstern wird demnach oberhalb der
Keplerfrequenz instabil.

Typische Werte fiir die Keplerfrequenz liegen zwischen 1500Hz und 2000Hz.
Die h6chste bisher beobachtete Rotationsfrequenz ist 1122Hz, mit der der Pul-
sar XTE J1739-285 rotiert.

Abbildung 4.3 zeigt fiir die verschiedenen Zustandsgleichungen die Masse-Ra-
dius-Kurven fiir das statische (sieche Kapitel 4.1.2) und das Kepler-Limit im
Vergleich.

In Tabelle 4.1 werden weiterhin die ermittelten Werte der maximal moglichen
Massen (gerundet auf zwei Nachkommastellen) fiir statisches Limit und Kepler-
limit angegeben.

Die Zustandsgleichungen im Keplerlimit ergeben grofiere Maximalmassen und
um etwa ein Drittel groflere Radien der Sterne. Man erkennt in Abbildung
4.3 zwei "Zweige", den fiir das statische Limit und einen verschobenen etwas
groferen Zweig fiir das Keplerlimit.

Diese Verschiebung des Maximums fiir grofer werdende Frequenzen kénnte man
nutzen, um den Verlauf der Maximalmasse in Abhangigkeit des Radius oder
auch der Energiedichte zu untersuchen.

Anhand der Tabelle ist sehr gut zu erkennen, welche Rolle die Zustandsgleichung
bzw. deren Eigenschaften fiir die Struktur der Neutronensterne spielt. Be-
trachtet man beispielsweise e0s300.32.NN (300NN) und e0s200.32.Nf (200Nf),
so erkennt man bei 300NN eine mehr als dreimal so hohe Masse wie bei 200Nf,
was hauptséchlich an dem Hyperonenanteil und an der Kompressibilitit liegt.
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EoS Mmaw,stut [MO] Mmam,Kepler [MO]
FPS 18 2,13

C 1,86 2.17

200.NN | 1,59 1,86

300.NN | 2,64 3,18

200.Nf | 0,97 1,18

300.Nf | 1,24 1,58

200.60 | 0,8 0,9

300.60 | 1,12 1,36

Tab. 4.1: Werte der mazximal méglichen Massen im statischen und im Kepler-
Grenzfall fiir die genutzten Zustandsgleichungen

4.2.2 Winkelgeschwindigkeit bei konstanter Ruhemasse

Mit der "rmass"-Funktion kann fiir unterschiedliche Energiedichten die Ruhe-
masse konstant gehalten werden. Eine Konfiguration mit konstanter Ruhemasse
nennt man Evolutionssequenz. Evolutionssequenzen werden im néchsten Kapi-
tel ausfiihrlich behandelt. Es werden die Rotationsfrequenzen bei zwei kon-
stanten Ruhemassen betrachtet: M = 0.8Mj (links) und M = 1.4Mj (rechts),
und zwar in Abhingigkeit der Masse (Abb. 4.4 oben) und des Radius (Abb.
4.4 unten). Die Masse steigt mit hoher werdender Frequenz. Dieses Verhal-
ten wurde schon bei der Betrachtung des Keplerlimits deutlich. Je schneller ein
Neutronenstern rotiert, desto grofere Massen kann er erreichen. Mit der Kepler-
frequenz erreicht der Neutronenstern also seine maximal mo6gliche Masse. Auch
das Ansteigen des Radius konnte man bei der Betrachtung der Neutronensterne
bei Keplerfrequenz sehen. Interessant ist hier insbesondere das Verhalten bei
Ann#herung an die Keplerfrequenz. In Abbildung 4.5 unten erkennt man an-
deutungsweise ein asymptotisches Anndhern an die Keplerfrequenz, der Radius
geht gegen unendlich, eine héhere Frequenz kann also nicht erreicht werden.

4.2.3 Sequenzen konstanter Frequenz und Evolutionsse-
quenzen

In diesem Abschnitt soll eine Auswahl der vorgestellten Zustandsgleichungen
(eosC, eosFPS, €0s200.32.NN, e0s300.32.NN, e0s200.32.60, e0s300.32.60) genauer
untersucht werden. Dazu wird die Abhéngigkeit der Masse von der Energiedichte
betrachtet. Es werden verschiedene Sequenzen dargestellt: Grenzsequenzen
(obere Grenze: Keplerlimit, untere Grenze: statisches Limit), Sequenzen kon-
stanter Frequenz und Evolutionssequenzen.

Auf die Grenzsequenzen wurde bereits in den vorigen Abschnitten eingegangen,
daher wird nun auf die Sequenz fiir konstante Frequenz und die Evolutionsse-
quenz eingegangen.

Bei der Funktion "Omega" kann neben der Energiedichte auch eine beliebige
Frequenz unterhalb der Keplerfrequenz angegeben werden. Der Energiedichte-
bereich, in dem dieses Modell fiir eine bestimmte Frequenz berechnet werden
kann, weicht bei grofser werdender Frequenz etwas von dem Energiedichtebereich
fiir den statischen Fall ab.

Im Folgenden werden drei konstante Frequenzen verwendet: 294Hz (Frequenz
von PSR J17191-2821), 641Hz (Frequenz von PSR B1937+21), 719Hz (Frequenz
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€0s200.32.NN, e0s300.32.NN, eosFPS, eosC: static and kepler
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Abb. 4.3:
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Radius [km]

€0s200.32.60, e0s300.32.60, e0s200.32.Nf, e0s300.32.Nf: static and kepler

T T T T T T
P static 200.60
o® be kepler 200.60
o o kstaltic 300.60 -- - - -
: epler 300.60 - 7
P N : static 200.Nf -
L kepler 200.Nf -
P static 300.Nf i
N kepler 300.32.Nf
\
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I

P50 by = b

10 12 14 16 18 20 22
Radius [km]

Masse-Radius-Relation fiir statisches Limit und Keplerlimit
(zwei "Zweige"); oben: eosC, eosFPS, e0s200.32.NN, e0s300.32.NN; unten:

€05200.32.60, e0s300.32.60, e0s200.32.Nf, eos300.32.Nf

von PSR J1748-2446ad). Man findet fiir die benannten Pulsare in der Literatur
auch Abweichungen dieser Frequenzen um wenige Hertz, was hier aber nicht

weiter storen soll.

Fiir hohere Frequenzen sind oft nur Berechnungen in eingeschrinktem Rahmen
moglich, was gut anhand des Modells der Zustandsgleichungen e0s200.32.60 und
€08300.32.60 (Abbildung 4.7) verdeutlicht wird. Es existiert kein Energiedichte-
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M(w) with M = 0.8 M, M(e) with M = 1,4 Mg
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Abb. 4.4: Winkelgeschwindigkeit in Abhdngigkeit von Masse (oben) bzw. Radius
(unten) fiir zwei konstante Ruhemassen 0.8 My (links) und 1,4My (rechts)

bereich, in dem es eine Sequenz mit w=719Hz gibt. Fiir w=641Hz gibt es
einen Bereich, der allerdings nicht mehr im Bereich der Stabilitéit liegt. Fiir
€0s200.32.60 beginnt diese Kurve (wie auch bei den anderen Zustandsgleichun-
gen) auf der Kurve des Keplerlimits (jedoch erst hinter dem Maximum) und
endet auch wieder auf ihr. Auch fiir e0s300.32.60 entsteht die Sequenz fiir
w=641Hz (aus der Kurve der Keplersequenz) erst im instabilen Bereich. Da-
raus und aus der Tatsache, dass inzwischen ein Pulsar mit einer Frequenz von
iiber 1000Hz beobachtet worden sind, ist zu schliefsen, dass das Keplerlimit,
das mit diesen Zustandsgleichungen berechnet wird, zu niedrig ist, um fiir alle
Neutronensterne gelten zu kénnen.

Evolutionssequenzen (Konfigurationen bei konstanter Ruhemasse) beschreiben
die zeitliche Entwicklung magnetisierter isolierter Neutronensterne; auch bei der
Entwicklung dieser Sterne bleibt die Ruhemasse (Baryonenmasse) des Sterns
konstant und ist daher gut fiir die Beschreibung geeignet. In den Abbildungen
dieses Kapitels (Abb. 4.5-4.7) sind solche Evolutionssequenzen fiir verschiedene
Ruhemassen eingezeichnet.

Man erkennt, dass diese Sequenzen wéhrend ihres Verlaufs mit zunehmender
Energiedichte etwas (an Masse) abnehmen. Dies kann dadurch erklart wer-
den, dass die kinetische Energie schnell rotierender Sterne ("Startpunkt" der
Sequenzen auf Keplerkurve; niedrige Energiedichte) grofer ist als die statischer
bzw. langsamer rotierender Sterne (fiir gleiche Ruhemasse). Es fillt weiterhin
auf, dass es einen Bereich gibt, in dem die Winkelgeschwindigkeit abnimmt, und
einen anderen Bereich, in dem die Frequenz steigt. Die Evolutionssequenz endet
im ersten (normalen/ stabilen) Bereich auf der Kurve des statischen Grenzfalls.
Dieses Verhalten entspricht auch dem, was man erwarten kann, da es bei der
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Entwicklung von isolierten magnetisierten Neutronensternen zu einer Abnahme
des Drehimpulses kommt (durch die Abstrahlung elektromagnetischer Wellen)
und dies wiederum zu einer Abnahme der Winkelgeschwindigkeit. Allerdings
dndert sich dieses Verhalten bei grofer werdender Ruhemasse. Ist die Ruhe-
masse grofer als die maximal mogliche Ruhemasse statischer Sterne, kommt es
zu einer sogenannten supramassiven Sequenz und es tritt der Effekt des back
bendings auf (Zunahme der Rotationsfrequenz bei Abnahme des Drehimpulses).
Der Stern endet nicht als statischer Neutronenstern, sondern kollabiert zu einem
Schwarzen Loch. Dieser zweite Bereich ist bei einigen Zustandsgleichungen
(€08300.32.60, €0s200.32.NN, e0s300.32.NN) mit eingezeichnet. Bei den iibri-
gen Zustandsgleichungen wurden aufgrund mdglicher Uniibersichtlichkeit nur
stabile Evolutionssequenzen eingezeichnet. Es kommen auch supramassive Se-
quenzen vor, die stabil sind. Dies ist der Fall, wenn eine solche Sequenz, die bei
grofer Ruhemasse auf der Keplersequenz beginnt, wieder auf dem Keplerlimit
endet.
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static, omega and kepler model for eosC
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Abb. 4.5: Sequenzen fiir eosC (oben) und eosFPS (unten) fir statisches Limit,
Keplerlimit und fiir die konstanten Rotationsfrequenzen w = 294H z,w = 641H z
und w = 7T19H z; FEvolutionssequenzen fir die Ruhemassen M = 0,6M, bis
M = 2M,
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static, omega and kepler model for e0s200.32.NN
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Abb. 4.6: Sequenzen fir e0s200.32.NN (oben) und e0s300.32.NN (unten):
eingezeichnet sind Sequenzen fir statisches Limit, Keplerlimit, fiir Rotations-
frequenzen w = 294H z,w = 641Hz und w = T19H z sowie Evolutionssequenzen
fiir Ruhemassen M = 0,6My bis M = 2My (oben) bzw. M = 3,4My (unten);
M = 2My (oben) bzw. M = 3,4My (unten) ist eine supramassive Evolutions-
sequenz
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static, omega and kepler model for e0s200.32.60
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Abb. 4.7: Sequenzen fiir e0s200.32.60 (oben) und e0s300.32.60 (unten): einge-
zeichnet sind Sequenzen fiir statisches Limit, Keplerlimit, fiir Rotationsfrequen-
zen w = 294Hz und w = 641Hz (nicht mehr stabil) sowie Evolutionssequen-
zen fiir Ruhemassen M = 0,6My bis M = 1My (oben) bzw. M = 1,2M,
(unten); stabile Konfigurationen mit diesen Zustandsgleichungen erreichen nur
vergleichsweise geringe Rotationsfrequenzen und Energiedichten
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5 Zusammenfassung und Aus-

blick

In dieser Arbeit wurden diverse Zustandsgleichungen, die auf der nicht relati-
vistischen Vielteilchenphysik oder der relativistischen Quantenfeldtheorie ba-
sieren, zur Beschreibung der dichten Materie eines Neutronensterns untersucht.
Dabei wurden zunichst statische Neutronensterne betrachtet. Dabei konnte
aufgezeigt werden, inwieweit die Unterschiede in den verwendeten Zustands-
gleichungen (wie z.B. Steifheit) die Strukturberechnungen veréndern.
Anschliefsend wurde der Fokus auf rotierende Neutronensterne gelegt. Die Zu-
standsgleichungen wurden nun unter Einfluf der Rotation auf die Strukturbe-
rechnungen untersucht. Dabei wurden Sequenzen unterschiedlicher Rotations-
frequenzen sowie das Keplerlimit berechnet. Es fiel auf, dass bei einigen Zu-
standsgleichungen die ermittelte Keplerfrequenz geringer ist als tatsachlich be-
obachtete Frequenzen von Pulsaren (1122Hz bei XTE J1739-285, 719Hz bei
PSR J1748-2446ad). Eine Forderung an die Zustandsgleichung ist also, dass
das Keplerlimit hoher als 1122Hz ist und solche Frequenzen noch im Bereich
der Stabilitit liegen. Gleichzeitig miissen aber auch Radius und Masse mit
bisherigen beobachteten Werten in Einklang sein — unter Beriicksichtigung der
Massenzunahme bei Rotation.

Das Thema der Zustandsgleichung fiir dichte Materie ist ein interessantes For-
schungsgebiet, in dem noch viele Fragen offen sind: wie hoch sind die maximal
erlaubte Masse und die maximal mogliche Frequenz eines Neutronensterns, aus
welcher Materie ist das Innere aufgebaut und welche Dichten kann diese er-
reichen...?
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