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1 EinleitungDas Thema der vorliegenden Arbeit ist die Struktur statisher und rotierenderNeutronensterne. Für die Berehnung dieser Struktur gibt es diverse Computer-programme, unter anderem den von N. Stergioulas geshriebenen RNS-Code,der hier Verwendung �ndet.Um Dihte, Masse oder Radius der Neutronensterne zu bestimmen, benötigtman Zustandsgleihungen. Gerade für den Kern bzw. den Bereih sehr hoherDihte (oberhalb der Kernmateriedihte) der Neutronensterne ist das Aussehender Zustandsgleihung ungewiss, da man bis heute nur Vermutungen bezüglihdessen Aufbau anstellen kann.Zunähst werden ruhende Neutronensterne betrahtet, die mit Hilfe der TOV-Gleihung beshrieben werden können. Etwas komplizierter wird es, wennrotierende Neutronensterne betrahtet werden. Es wird aufgezeigt, wie sihbei Rotation die Struktur der Neutronensterne ändert und wie sie die Stabilitätbeein�usst.Die theoretishe Untersuhung und das Verständnis von Neutronensternen er-fordert die Einbeziehung der Allgemeinen Relativitätstheorie und der theoreti-shen Kern- und Teilhenphysik.1.1 HistorishesBereits bevor 1932 das Neutron entdekt wurde, vermutete 1931 der russi-she Physiker Lew Dawidowitsh Landau die Existenz von Neutronensternen.1933 stellten Walter Baade und Fritz Zwiky während ihrer Untersuhung vonSupernova-Explosionen die Theorie auf, dass es sih bei Neutronensternen umEndprodukte der Sternentwiklung handelt. Erweitert wurde das Modell desNeutronensterns 1939 durh die Berehnung ihrer maximalen Masse von 0,7 Son-nenmassen durh J. Robert Oppenheimer und Georg Mihael Volko� [13℄. DieseBerehnung basierte auf der Arbeit von Rihard C. Tolman [12℄; man spriht da-her bei dieser Masse auh von der Tolman-Oppenheimer-Volko�-Grenze (TOV-Grenze).Ein historish wihtiger Punkt war auh die Entdekung von Radioimpulseneines Pulsars 1967 durh die Astronomen Joelyn Bell und Antony Hewish undinsbesondere die Interpretation, dass es sih dabei um einen isolierten, rotieren-den Neutronenstern handelt [7℄. Für letzteres bekam A. Hewish 1974 den No-belpreis.Durh die Entdekung von Pulsaren in Doppelsternsystemen (durh RiardoGiaoni, Herbert Gursky, Ed Kellogg, R. Levinson, E. Shreier und Harvey2



Tananbaum) im Jahre 1971 war es möglih, die Massen zu bestimmen, undman erhielt Ergebnisse zwishen 1,3 und 1,5 Sonnenmassen. Damit und mit derKenntnis, dass der Radius etwa 10km beträgt (was aus der Frequenz der Ra-diostrahlung ermittelt wurde) konnte man bestätigen, dass es sih bei Pulsarenum Neutronensterne handelt. 1993 gab es auh dafür einen Nobelpreis.
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2 GrundlagenIn diesem Kapitel soll der Leser in die theoretishen Grundlagen, die zum Ver-ständnis dieser Arbeit notwendig sind, eingeführt werden. Dabei gibt es dreiShwerpunkte. Zunähst wird auf den astrophysikalishen Hintergrund einge-gangen, in dem Neutronensterne und ihre Charakteristika beshrieben werden,speziell wird auf rotierende Neutronensterne eingegangen. Im nähsten Teil wer-den Aspekte der Allgemeinen Relativitätstheorie (ART) behandelt, da diese füreine adäquate Beshreibung von kompakten Objekten notwendig ist. Die ARTliefert beispielsweise Formeln für die Berehnung der Struktur von Neutronen-sternen � z.B. die Tolman-Oppenheimer-Volko�-Gleihung (TOV-Gleihung).Da diese Berehnungen abhängig von den verwendeten Zustandsgleihungensind, wird zuletzt der Fokus auf diesen Bereih gelegt, und es werden ver-shiedene Zustandsgleihungen eingeführt.2.1 NeutronensterneEine kurze Einführung in das Thema Neutronensterne wird in [2℄ gegeben, einengelungenen Überblik liefern [5℄ und [6℄, und für tieferes Verständnis bieten sih[1℄, [4℄ und (speziell für die innere Struktur) [3℄ an.2.1.1 Kompakte ObjekteNeutronensterne gehören neben Weiÿen Zwergen und Shwarzen Löhern zu densogenannten (klassishen) kompakten Objekten in der Astronomie. Dies sindObjekte mit extrem hoher Dihte (ab etwa einer Million Gramm pro Kubikzen-timeter). Sie sind so diht, dass die Raumzeit stark gekrümmt wird und siedaher mit der Allgemeinen Relativitätstheorie beshrieben werden müssen.Kompakte Objekte sind Endstadien normaler Sterne. Relevant für die Frage,welher der drei Typen des kompakten Objekts als stabile Endkon�guration imGravitationskollaps entsteht, ist die Masse des urspünglihen Sterns.Weiÿe Zwerge, die von den genannten drei Typen die am wenigsten kompak-ten sind, entstehen aus relativ massearmen Vorläufersternen und werden bis zueinem bestimmten Massenlimit (der Chandrasekhar-Grenze) durh den Entar-tungsdruk der Elektronen stabilisiert.Neutronensterne sind das Endprodukt der meisten Supernova-Ereignisse. Siesind mit Dihten bis über 1015 g
cm3 wesentlih kompakter als Weiÿe Zwerge.Sie entstehen aus Sternen, die massereiher sind als die, aus denen Weiÿe-Zwerge entstehen. Bevor diese massereihen Sterne kollabieren, bilden sie im4



Innern einen Eisenkern, der typisherweise Massen zwishen 1,2 und 1,6 Sonnen-massen besitzt. Die so entstehenden Neutronensterne weisen Massen oberhalbder Chandrasekhar-Grenze und unterhalb der TOV-Grenze auf.Die TOV-Grenze für ein reines ideales Neutronengas von 0,7 Sonnenmassenwurde 1939 berehnet. Später wurde diese Masse korrigiert, beispielsweiseberehnete man aus der Allgemeinen Relativitästheorie eine Grenze bei 3,2 Son-nenmassen; mit Hilfe der theoretishen Kernphysik shätzt man heute, dass dieMaximalmasse zwishen 1,5 und 1,8 Sonnenmassen liegt. Die Unsiherheit beider Bestimmung der Maximalmasse beruht darauf, dass das Innere des Neutro-nensterns noh niht vollständig erforsht ist, insbesondere gibt es groÿe Un-siherheiten bezüglih der Zustandsgleihung. (Werte entnommen aus [5℄.)Bei solh groÿen Massen rührt die Stabilisierung niht mehr von dem Entar-tungsdruk der Elektronen her. Vielmehr be�nden sih der Gravitationsdrukund der Fermidruk der (partiell) entarteten Neutronen, die sih bei Untershrei-tung eines bestimmten Abstandes gegenseitig abstoÿen, im Gleihgewiht.Zuletzt seien die Shwarzen Löher genannt, die aus Sternen mit derart groÿenMassen entstehen, dass auh der Entartungsdruk der Neutronen den Kollapsniht stabilisieren kann. Die gesamte Restmasse stekt in der intrinsishenSingularität des Lohes. Man untersheidet zwishen Shwarzshild-Löhern(statish) und Kerr-Löhern (rotierend).2.1.2 Entstehung eines NeutronensternsSupernova-ExplosionAm Ende ihrer Lebenszeit explodieren Sterne in einer Supernova-Explosion.Man kann diese Explosionen grob bezüglih der Masse der Sterne (zum Zeit-punkt vor der Explosion) untersheiden. Bei massereihen Sternen, die mehrals das ahtfahe der Sonne wiegen, kommt es zum Kernkollaps. Es entstehenkompakte Objekte. Bei masseärmeren Sternen kommt es hingegen zu einer soge-nannten thermonuklearen Supernova (Typ Ia). Dies kommt jedoh nur in engenDoppelsternsystemen vor. Typisherweise entstehen vorerst ein Weiÿer Zwergund ein Roter Riese. Durh Akkretion gewinnt der Weiÿe Zwerg an Masse, bis erdie Chandrasekhar-Grenze erreiht. Anshlieÿend kollabiert er, und es kommtzu einer Kohlensto�fusion, die den Stern zerstört.Kernkollaps-SupernovaDie für die Entstehung von Neutronensternen relevante Supernova-Explosionist die erstgenannte, die Kernkollaps-Supernova. Es gibt hier untershiedliheTypen (Ib, I, II), bei denen sih die Explosionen dadurh untersheiden, welheLinien sih im Spektrum wieder�nden. Die Typen Ib und I können als Abwei-hungen der Typ-II-Supernova behandelt werden. Alle diese Typen werden je-doh durh einen Kernkollaps hervorgerufen. Der Typ Ib liegt vor, wenn vor derExplosion die Wassersto�hülle abgestoÿen worden ist, während bei Typ I auhdie Heliumhülle abgestoÿen wurde. Zu einem Kollaps kommt es nah Ablaufder Fusionsprozesse im Inneren eines Sterns, wenn der Kernbrennsto� für dieNukleosynthese verbrauht ist.Bei massereihen Sternen erfolgt nah der Fusion von Wassersto� zu Heliumdas Zustandekommen weiterer (shwerer) Elemente bis hin zu Eisen und Nikel.5



Eisen weist die höhste Bindungsenergie pro Nukleon auf, jede weitere Fusion er-forderte Energie, daher ist der Fusionsprozess mit dem entstandenen Eisenkernbeendet.Dies hat zur Folge, dass der Strahlungsdruk, der den Stern stabilisiert, indem erder Gravitation entgegenwirkt, abnimmt (Strahlung wird durh die thermonuk-leare Fusion erzeugt). Der massereihe Stern implodiert nun (er kollabiert inwenigen Millisekunden), wobei eine Stoÿwelle ausgelöst wird, mit der die äuÿereSternhülle abgestoÿen werden kann (Wassersto�, Helium...). Dies führt zu denoben beshriebenen vershiedenen Typen.Der Kollaps kann jedoh durh den Entartungsdruk der Neutronen (bzw. un-terhalb des Chandrasekhar-Limits durh den Entartungsdruk der Elektronen)aufgehalten werden, welher den Neutronenstern (bei Elektronen den WeiÿenZwerg) auh stabilisiert. Neutronen sind Fermionen, unterliegen damit demPauli-Prinzip. Sie können sih daher niht beliebig nahe kommen, wodurh sihein Druk aufbaut. Dieser kann über eine Phasenraumbeshreibung bereh-net werden, indem man über die Fermikugel integriert. Daher spriht man beidiesem Druk auh von Fermi-Druk.NeutronisierungBeim Gravitationskollaps spielt die Dihte des Eisenkerns eine Rolle. Es gibteinen kritishen Wert von 1, 14 · 109g/cm3. Übersteigt die Dihte diesen Wert,setzt der inverse Beta-Zerfall ein:
p + e− −→ n + νe.Die Atomkerne fangen Elektronen ein, was die Materie nah und nah neutro-nisiert. So wandelt sih beispielsweise Eisen in Mangan und Mangan in Chromum:

56
26Fe + e− −→56

25 Mn + νe

56
25Mn + e− −→56

24 Cr + νe.Man kann auh die kinetishe Energie der Elektronen (m2
ec

4 + c2p2)
1

2 − mec
2angeben, deren kritisher Wert 1, 5 ·mec

2 beträgt, um die Reaktion des inversenBeta-Zerfalls einzuleiten. Steigt die Dihte weiter, zerfällt auh Chrom (derkritishe Wert hierfür ist 1, 5 · 1010g/cm3) oder sogar Kohlensto� (bei 3, 9 ·
1010g/cm3):
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6 C + e− −→12

5 B + νe

12
5 B + e− −→12

4 Be + νe.Während dieser Prozesse werden Neutrinos frei, die den Kollaps abkühlen. Mankönnte annehmen, dass diese neutronenreihen Atomkerne shnell zerfallen undzu Betastrahlern werden. Im Neutronenstern ist jedoh die Fermienergie desentarteten Elektronengases (diese steigt mit gröÿer werdender Dihte) so groÿ,dass alle Energieniveaus shon besetzt sind, die durh den Betazerfall erreihbarwären (Pauli-Prinzip). 6



2.1.3 Struktur eines NeutronensternsNeutronensterne sind durh Eigenshaften wie Masse, Drehimpuls, Massen-Quadrupolmoment und magnetishes Moment harakterisiert.Die Kompaktheit wurde bereits behandelt, man kann einem Radius von etwa15km Massen in der Gröÿenordnung der Sonnenmasse zuweisen. Als mittlereDihte kann man von etwa 2 · 1015 g
cm3 ausgehen.ShalenmodellNeutronensterne sind aus vershiedenen Materieformen aufgebaut, welhe mansih � in dem in diesem Abshnitt beshriebenen Modell � kugelförmig in Shalenangeordnet vorstellen kann. Dabei muss man bedenken, dass eine solhe Modell-Einteilung unsiher und unvollständig ist, man könnte in das hier vorgestellteShalenmodell beispielsweise auh noh weitere Substrukturen einbauen. Ebensounterliegen die unten angegebenen Werte von Radius und Dihte einer starkenUnsiherheit und hängen vom gewählten Modell ab.Man kann den Neutronenstern zunähst grob in Kruste und Kern unterteilen; dieKruste (etwa 1km) besteht aus 56Fe-Atomen (angeordnet im Coulomb-Gitter)und einem Fermigas aus Elektronen. Der Kern setzt sih vermutlih aus dreiwesentlihen Phasen zusammen: der hadronishen Phase, einer Phase aus kon-densierten Kaonen und einer Quark-Phase.Während der Aufbau der Kruste (mit geringer Dihte) reht gut erklärt wird,gibt es für das sehr dihte Innere viele Erklärungsansätze, die auh exotisheMaterie (Hyperonen, Kaonen, reine Quarkmaterie) enthalten.Abbildung 2.1 zeigt das Shalenmodell eines Neutronensterns.Den Neutronenstern umgibt eine Atmosphäre mit einer Dike von nur einigenZentimetern.Die Kruste lässt sih einteilen in äuÿere und innere Kruste.Die äuÿere Kruste besteht im Wesentlihen aus den bereits genannten 56Fe-Atomen, die von einem Fermigas entarteter Elektronen umgeben sind. DieDihte steigt innerhalb weniger Zentimeter drastish. Ab einer Dihte von etwa

106 g
cm3 beginnt die Neutronisierung der 56Fe-Atome, die entstehenden neutro-nenreihen Atomkerne sind aufgrund der hohen Dihten stabil (siehe Kap. 2.1.2Neutronisierung).Solhe neutronenreihe Atomkerne � angeordnet im Gitter � bilden zusammenmit einer warmen Neutronen�üssigkeit die innere Kruste. Diese Neutronen�üs-sigkeit entsteht folgendermaÿen: bei einer bestimmten Dihte (neutron drip den-sity, etwa 4 ·1011 g

cm3 ) verlassen die Neutronen in den neutronenreihen Atomenaufgrund geringer Bindungsenergie bzw. hoher Fermienergie in "Tropfen" denKernverbund. Die Übergangsdihte, bei der die innere Kruste endet, beträgtetwa 1, 7 · 1014 g
cm3 . Bei dieser sind keine Atomkerne mehr vorhanden und dieNeutronisierung ist abgeshlossen.Auh der Kern lässt sih aufteilen in äuÿeren und inneren Kern.Die gesamte Materie im äuÿeren Kern besteht nun aus einer Flüssigkeit ausentarteten Neutronen, Protonen, Elektronen und Myonen (elektrish neutral,Betagleihgewiht). 7



Abb. 2.1: Shalenmodell des Neutronensterns mit nah innen zunehmenderDihteBeim Übergang zum inneren Kern (ab zwei- bis dreifaher Kernmateriedihte)vermutet man das Zustandekommen von Hyperonen und Kaonen (Hypero-nisierung). Hyperonen sind massive Baryonen, die mindestens ein Strange-Quark enthalten. Bei noh höheren Dihten (ab der fün�ahen Kernmaterie-dihte) erwartet man shlieÿlih ein Quark-Gluonen-Plasma.Hadronishe PhaseDie hadronishe Phase besteht aus neutronenreihen Atomkernen und einer Neu-tronen�üssigkeit und lässt sih zum Beispiel mit Hilfe der mikroskopishen niht-relativistishen Vielteilhentheorie (siehe dazu Kap. 2.3.1, 2.3.2 bzw. z.B. [18℄)oder der relativistishen Mean-Field-Theorie reht gut beshreiben. Bei letztererwendet man den Brükner-Bethe-Goldstone-Formalismus an. Bei diesem wirddie NN-Wehselwirkung mit dem Paris-Potential und die Drei-Körper-Kräftemit dem Urbana-Modell beshrieben. Neben der NN-Wehselwirkung wird auhder Ein�uss von Hyperonen berüksihtigt.Auf die Untersuhung dieser Phase wird in dieser Arbeit ein Shwerpunkt gelegt,da die verwendeten Zustandsgleihungen teilweise mit Berüksihtigung derHyperon-Nukleon-Wehselwirkung konstruiert wurden.
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KaonenKaonen bestehen aus einem Quark und einem Antiquark, gehören also zurGruppe der Mesonen. Sie sind wie auh die Quark-Kondensation Folge derspontanen Brehung der hiralen Symmetrie. Die Kaonen spielen eine Rolle beider Kaon-Nukleon-Wehselwirkung, die es neben der Nukleon-Nukleon-Wehsel-wirkung gibt. Dadurh werden Zustandsgleihungen, in denen dies berük-sihtigt ist, weiher. Der Grund hierfür ist, dass Kaonen Bosonen sind undsolhe keinen Beitrag zum Druk liefern, da sie niht dem Pauliprinzip unter-liegen. Die Maximalmasse für Neutronensterne ist also niedriger.Quark-Gluonen-PlasmaEine Dihte von 2 · 1015 g
cm3 ist ein Vielfahes der Kernmateriedihte. Unterdieser extremen Bedingung kann Quark-Gluonen-Plasma (QGP) zustandekom-men. In diesem kommen Quarks auh ungebunden vor. Das on�nement wirdaufgebrohen und die Quarks sind quasi-frei. Man geht davon aus, dass esim Inneren des Neutronensterns zu einem Übergang zu Quarkmaterie kommt,bestehend aus QGP und farb-supraleitenden Quarkpaaren (Diquarks).

Abb. 2.2: QCD-PhasendiagrammAbbildung 2.2 zeigt ein QCD-Phasendiagramm, das die drei Phasen im Kernin-nern enthält. Der Bereih, der für Neutronensterne existiert, ist markiert. Inden meisten Phasendiagrammen ist das hemishe Potential aufgetragen. Da indieser Arbeit jedoh ausshlieÿlih mit Energie- bzw. Massendihten gearbeitetwird, werden auh im Phasendiagramm die Bereihe in Abhängigkeit von derDihte und niht vom hemishen Potential dargestellt.Dihte, Masse, RadiusIm obigen Abshnitt wurden bereits die markanten Dihten wie z.B. neutron dripdensity benannt. Abbildung 2.3 fasst die Aussagen (für das vorgestellte Modell)noh einmal zusammen. Interessant ist die Masse-Radius-Relation (typisher-weise R ∝ M−3). Es gibt eine Obergrenze für die Masse. Übersteigt der Sterndiese Maximalmasse, übershreitet er damit sein Stabilitätslimit und kollabiert.Er wird dann wahrsheinlih ein Shwarzes Loh. Diese Obergrenze ist durh9



Abb. 2.3: Shematishe Darstellung der Dihte eines Neutronensternsdie TOV-Gleihung gegeben. Allerdings ist es niht möglih, eine klare Maxi-malmasse zu benennen wie es bei der Chandrasekhar-Grenze der Fall ist. DiesesPhänomen ist auf die Unsiherheit in den Zustandsgleihungen zurükzuführen.Abbildung 4.2 zeigt einige typishe Masse-Radius-Kurven.2.1.4 Rotation von Neutronensternen1967 wurden erstmals rotierende Neutronensterne entdekt. Man detektierteRadioquellen, die periodishe Strahlung pulsförmig sandten (darauf beruht auhdie Bezeihnung Pulsare für shnell rotierende Neutronensterne).Die gepulste Strahlung lässt sih dadurh erklären, dass die Rotationsahseniht mit der Magnetfeldahse übereinstimmt. Daher rotiert ein Bikonus (Dop-pelkegel) emittierter Strahlung mit der Rotationsperiode des Sterns mit. DieStrahlung selbst ist Synhrotronstrahlung, welhe hauptsählih von relativisti-shen Elektronen und Positronen in den hohen Magnetfeldern der Pulsarmag-netosphäre entsteht. Haben die Magnetfelder eine Stärke von über 1014 Gauÿ,bezeihnet man den Neutronenstern als Magnetar.Die Rotationsfrequenzen der Pulsare können sehr hoh sein, der shnellste bisherentdekte Pulsar rotiert mit 1122Hz (XTE J1739-285). Der Neutronensternübernimmt den Drehimpuls seines Vorläufersterns (bzw. des Vorläufer-Stern-kerns), da dieser auh beim Kollaps nahezu erhalten bleibt. Die Rotations-geshwindigkeit des Neutronensterns ist jedoh viel höher, da er natürlih kom-pakter als der Vorläuferstern ist (dies nennt man Pirouettene�ekt).Zu den sehr shnellen Rotationen der Millisekunden-Pulsare kommt es in Dop-pelsternsystemen, wenn der Neutronenstern einen zusätzlihen Drehimpuls ausder Akkretionssheibe übernimmt. Die Rotation wird mit der Zeit abgebremst,da der Pulsar auf Kosten der Rotationsenergie elektromagnetishe Strahlungabgibt. Auÿerdem werden die Magnetfelder durh den gravitomagnetishenDynamo verstärkt, was die Rotation auh verringert.
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2.2 Allgemeine RelativitätstheorieWie shon im vorherigen Kapitel angedeutet, ist für die Beshreibung der Neu-tronensterne Kenntnis der Allgemeinen Relativitätstheorie (ART) unerlässlih.Dieses Kapitel soll einen Einblik in die Bereihe der ART geben, die für dieNeutronenstern-Beshreibung relevant sind. Für ein tieferes Verständnis kannbeispielsweise [8℄ hinzugezogen werden, für die Auseinandersetzung mit der ARTim astrophysikalishen Kontext emp�ehlt sih [9℄.Die ART dient der relativistishen Verallgemeinerung der Newtonshen Gravi-tationstheorie, vergleihbar ist dies mit dem Übergang von der Elektrostatik zurElektrodynamik (es gibt daher viele Gemeinsamkeiten zwishen der ART undder Elektrodynamik). Die Gravitation kann als eine Eigenshaft der Geome-trie von Raum und Zeit (vierdimensionale Raumzeit) beshrieben werden. DieKrümmung der Raumzeit wird mit Hilfe der Di�erentialgeometrie beshrieben.Sie ist bedingt durh den Ein�uss der Energie und des Impulses von Materieauf die Geometrie der Raumzeit. Die Einsteinshen Feldgleihungen beshreibendiese Beziehung zwishen Krümmung der Raumzeit und Energie-Impuls-Tensor.2.2.1 Grundprinzipien der ARTÄqivalenzprinzipDie Kernaussage dieses Prinzips ist zunähst die Äquivalenz von Gravitations-kräften und Trägheitskräften, was voraussetzt, dass shwere und träge Massegleih sind. Dies hat zur Folge, dass in einem Lokalen Inertialsystem ohne Gra-vitation die Gesetze der Speziellen Relativität (SRT) gelten, was man zum Auf-stellen relativistisher Gleihungen in der ART, also mit Gravitation, benutzenkann. Dabei führt man eine Koordinatentransformation vom SRT-Gesetz ohneGravitation zum ART-Gesetz mit Gravitation durh.Die Gleihheit von shwerer und träger Masse ist Inhalt des shwahen Äqui-valenzprinzips. Einstein hat dieses zum starken Äquivalenzprinzip verallgemei-nert und postuliert, dass in einem frei fallenden Koordinatensystem alle Vorgängewie ohne Gravitationsfeld ablaufen können. Dieses gilt auh für inhomogeneGravitationsfelder und niht nur in der Mehanik.Allgemeines RelativitätsprinzipAuh das aus der speziellen Relativitätstheorie bekannte Relativitätsprinzip istin der ART erweitert. Während in der SRT die Gesetze der Physik in allenInertialsystemen die gleihe Form haben, haben sie in der ART in allen Koordi-natensystemen, die auf der Raumzeit möglih sind, die gleihe Form. Das heiÿt,die SRT gilt nur für gleihförmig bewegte Inertialsysteme, die ART auh fürbeshleunigte.Mahshes PrinzipEine Formulierung des Mahshen Prinzips (neben einigen anderen) ist, dassMassen nur relativ zueinander wehselwirken und niht etwa in Wehselwirkungmit einem absoluten Raum stehen. Dieses Prinzip motivierte Einstein bei der11



Entwiklung der ART. Die ART und das Mahshe Prinzip sind jedoh nihtvollständig miteinander vereinbar.2.2.2 Einsteinshe FeldgleihungenEnergie-Impuls-TensorWie oben erwähnt, ist das Gravitationsfeld vom Energie-Impuls-Tensor ab-hängig, was Inhalt der Einsteinshen Feldgleihungen ist. Der Energie-Impuls-Tensor harakterisiert die Materie, da er sowohl deren Massendihte als auhdie Energiedihte in der nullten Komponente enthält.Mathematishe BeshreibungDie Einsteinshen Feldgleihungen lauten
Rµν − 1

2
gµνR + gµνΛ =

8Gπ

c4
Tµν , (2.1)wobei Rµν der Rii-Tensor, R das Krümmungsskalar, gµν der metrishe Ten-sor, Λ die kosmologishe Konstante, G die Gravitationskonstante, c die Liht-geshwindigkeit und Tµν der Energie-Impuls-Tensor ist.Den Rii-Tensor erhält man aus dem Riemannshen Krümmungstensor. Dieserbeshreibt die Krümmung der Riemannshen Mannigfaltigkeiten in der Di�eren-tialgeometrie. Er kann mit Hilfe der Christo�elsymbole (Gleihung (2.11)) for-muliert werden:

R̺
σµν = ∂µΓ̺

νσ − ∂νΓ̺
µσ + Γ̺

µλΓλ
νσ − Γ̺

νλΓλ
µσ. (2.2)Verwendet man die Einsteinshe Summenkonvention, ergibt sih der Rii-Tensor

Rµν = ±Rλ
µλν . (2.3)2.2.3 ShwarzshildmetrikFür die Beshreibung von statishen Neutronensternen in der ART eignet sihdie Shwarzshildmetrik. Diese bezeihnet eine Lösung der Einsteinshen Feld-gleihungen für den sphärish symmetrishen Fall. Aus der Shwarzshildmetrikkann die TOV-Gleihung hergeleitet werden.Man untersheidet zwishen äuÿerer Shwarzshildlösung � der Vakuumlösungder Einsteinshen Feldgleihungen für den Raum auÿerhalb eines Sterns � undinnerer Lösung, bei der auh das Innere des Sterns � gedaht als statishe homo-gene Flüssigkeitskugel mit der Masse M(r) = 4π

r
∫

0

dr′r′2ρ(r′) � miteinbezogenwird.Ausgangspunkt für die Berehnung der Shwarzshildmetrik ist das Linienele-ment in allgemeiner Form (unter Verwendung der Einsteinshen Summenkon-vention):
ds2 = g00(dx0)2 + 2g0αdx0dxα + gαβdxαdxβ . (2.4)Mit Kugelkoordianten lässt sih das Linienelement shreiben als:

ds2 = e2ν(r)dt2 − e2λ(r)dr2 − r2dθ2 − r2sin2dθdφ1. (2.5)12



Daraus ergibt sih also
g00 = e2ν(r) (2.6)
g11 = −e−2λ(r) (2.7)
g22 = −r2 (2.8)
g33 = −r2sin2θ (2.9)
gµν = 0 für µ 6= ν. (2.10)Mit Hilfe des Christo�elsymbols

Γλ
µν =

1

2
gλρ(∂µgνρ + ∂νgµρ − ∂ρgµν) (2.11)lassen sih nun die Komponenten des Rii-Tensors berehnen:

R00 = (−ν′′ + λ′ν′ − ν′2 − 2ν′

r
)e2(ν−λ) (2.12)

R11 = ν′′ − λ′ν′ + ν′2 − 2λ′

r
(2.13)

R22 = (1 + rν′ − rλ′)e−2λ − 1 (2.14)
R33 = R22sin

2θ, (2.15)wobei x′ = dx
dr

verwendet wird.Äuÿere ShwarzshildlösungFür die Lösung der Einsteinshen Feldgleihungen auÿerhalb einer Massen-verteilung gilt: Rµν = 0. Wertet man nun (2.12) bis (2.15) aus, erhält mannah Integration aus (2.6) und (2.7):
g00 = e2ν(r) = 1 − 2GM

r
(2.16)

g11 = e2λ(r) = − 1

1 − 2GM
r

. (2.17)Dabei sindM und G Integrationskonstanten. Das Wegelement der Shwarzshild-metrik ergibt sih aus (2.8), (2.9), (2.16) und (2.17) zu:
ds2 = (1 − rs

r
)c2dt2 − dr2

1 − rs

r

− r2(dθ2 + sin2θdφ2). (2.18)Dabei bezeihnet rS = 2GM
c2 den Shwarzshildradius.Innere ShwarzshildlösungAuh für die Herleitung der inneren Shwarzshildlösung kann man von Glei-hung (2.5) ausgehen. Für die innere Shwarzshildmetrik eines Sterns, dessenInneres durh eine ideale Flüssigkeit genähert ist, ist die Feldgleihung
Rµν = −8πG

c4
(Tµν − T

2
gµν) (2.19)13



von Relevanz.Der Energie-Impuls-Tensor dafür lautet:
Tµν = (ρ +

P

c2
)uµuν − Pgµν , (2.20)wobei P den Druk, ρ die Massendihte, und uµ das Geshwindigkeitsfeld be-zeihnen. Für den statishen, sphärishen Fall gilt für die räumlihen Geshwin-digkeitskomponenten ui(x) = 0. Als Nebenbedingung an die Geshwindigkeiterhält man aus c2 = gµνuµuν = g00(u

0)2:
u0 =

c√
e2ν(r)

, u0 = c
√

e2ν(r).Dies ergibt für den Energie-Impuls-Tensor in Matrixform
(Tµν) = diag(

ρc2e2ν(r), P e2λ(r), P r2, P r2sin2θ
) (2.21)und für die Metrik in Matrixform

(gµν) = diag(

1

e2ν(r)
,− 1

e2λ(r)
,− 1

r2
,− 1

r2sin2θ

)

. (2.22)Durh Einsetzen der Gleihung (2.19) in (2.12) bis (2.15) �ndet man
e2λ(r) =

1

1 − 2GM(r)
c2r

. (2.23)Aus den Feldgleihungen folgt die Bedingung T µν

||ν = 0. Daraus erhält man denweiteren Zusammenhang
ν′(r) = − P ′

ρc2 + P
(2.24)und

ν(r) = − G

c2r2

∞
∫

r

dr′

r′2
M(r′) + 4πr′3P (r′)

c2

1 − 2GM(r′)
c2r′

. (2.25)Damit ergibt sih für das Wegelement:
ds2 = exp







− 2G

c2r2

∞
∫

0

dr′

r′2
M(r′) + 4πr′3 P (r′)

c2

1 − 2GM(r′)
c2r′







c2dt2

− 1

1 − 2GM(r)
c2r

dr2 − r2(dθ2 + sin2θdφ2).

(2.26)SterngleihgewihtIm Sterngleihgewiht gilt: Pgrav = Pmat. Der Gravitationsdruk und der Drukder Materie (der Fermidruk der Neutronen) sind identish. Mit Hilfe der Eu-lergleihung ρ(∂v

∂t
+ (v · ∇)v) = −∇P + f0 und der Kraftdihte f0 = dF

dV
=

−ρ∇Φ erhält man im statishen kugelsymmetrishen Fall (mit vershwinden-dem Geshwindigkeitsfeld (v(r) = 0 und P (r) = P (r)) folgende Beziehung fürden Gravitationsdruk:
dP

dr
= −ρ

dΦ

dr
= −GM(r)

r2
ρ(r). (2.27)14



Im letzten Shritt wurde die Newtonshe Feldgleihung integriert und einge-setzt.Den Druk der Materie erhält man durh Wahl einer geeigneten Zustands-gleihung P (ε) (siehe Abshnitt 2.3).TOV-GleihungIm Rahmen der inneren Shwarzshildmetrik erhält man die TOV-Gleihung,die das Sterngleihgewiht im relativistishen Fall angibt. Es gilt
R22 = − 4πG

c4

(

ρc2 − P
)

e2λ, was gleihzusetzen ist mit (2.14). Einsetzen von(2.23) und (2.24) in R22 führt zur TOV-Gleihung:
dP

dr
= −GMρ

r2

(1 + P
ρc2 )(1 + 4πr3P

Mc2 )

1 − 2GM
c2r

. (2.28)Durh die relativistishen E�ekte in der TOV-Gleihung wird die Instabilität für
R → 9

8rs verursaht. Wird der Druk höher, ergibt sih dP
dr

∝ −P 2; das heiÿt,der Druk wird (sih selbst verstärkend) gröÿer, je kleiner der Radius wird, unddivergiert bei R → 9
8rs .2.2.4 Lösung für shnell rotierende NeutronensterneDie Shwarzshildlösung gilt nur für statishe Neutronensterne, da diese sphä-rish symmetrish sind. Bei shneller Rotation kommt es allerdings zu einerAbplattung des Sterns. Dafür konstruierten Manko et al. 2000 eine exaktanalytishe Lösung [11℄ für den Auÿenraum des Sterns; inwieweit diese geeignetist, wird in [4℄ erläutert.
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2.3 ZustandsgleihungenDie essentielle Vorgabe zur Berehnung der Eigenshaften eines Neutronensternsist die Zustandsgleihung.In Kapitel 2.1.3 wurde bereits auf das Innere des Neutronensterns eingegangen,das durh Zustandsgleihungen beshrieben wird.Durh das Verhalten der Zustandsgleihung bei hohen Dihten (Vielfahes derKernmateriedihte) kann die Maximalmasse eines Neutronensterns bestimmtwerden. Analog kann man über die Maximalmasse Annahmen zur Zustandsglei-hung, die einen Neutronenstern beshreibt, mahen � so erreihen beispiels-weise Zustandsgleihungen, die auf reiner Nukleon-Nukleon-(NN)-Wehselwir-kung basieren, zu geringe Dihten für die Betrahtung der Maximalmasse. Da-her werden in dieser Arbeit neben solhen "NN-Zustandsgleihungen" auh Zu-standsgleihungen verwendet, die eine zusätzlihe e�ektive Hyperon-Nukleon-(YN)-Wehselwirkung enthalten. Dass Hyperonen ein Ansteigen der Dihtebewirken, wurde bereits 1960 in [19℄ vorgeshlagen.In den folgenden Unterkapiteln werden die verwendeteten Zustandsgleihungenkurz vorgestellt. Die Bezeihnungen der Zustandsgleihungen aus Kap. 2.3.1und 2.3.2 basiert auf den verwendeten Werten für Inkompressibilität (K0=200MeV bzw. K0= 300MeV) und der Symmetrieenergie (at=32MeV) (sieheKap. 2.3.2). Die ausführlihe Beshreibung und Konstruktion dieser Zustands-gleihungen und der verwendeten (Einteilhen-)Potentiale �ndet man in [16℄ und[17℄ für 200.32.NN, 300.32.NN, 200.32.60, 300.32.60, 200.32.Nf und 300.32.Nfbzw. in [15℄ für eosC und in [14℄ für eosFPS. Für die Zustandsgleihungen ausKap. 2.3.1 und 2.3.2 wurden im Bereih niedriger Dihte (Atmosphäre undäuÿere Kruste) die Zustandsgleihung von Baym, Pethik und Sutherland [20℄verwendet, für die innere Kruste die von Negele und Vautherin [21℄.2.3.1 Hyperon-Nukleon-(YN)-WehselwirkungMit Hilfe der Zustandsgleihungen 200.32.60, 300.32.60, 200.32.Nf und 300.32.Nfwird der Ein�uss von einem Hyperonenanteil in diesen Zustandsgleihungen aufdie Strukur von Neutronensternen untersuht. Es handelt sih dabei um Hy-peronen mit Strangeness S=-1 (Λ, Σ−, Σ0, Σ+).Zur Konstruktion der Zustandsgleihungen wurde ein Hyperon-Nukleon-Poten-tial Vlow−k ("low momentum potential") verwendet, welhes man durh An-wendung der Renormierungsgruppen-Methode erhielt. Aufgrund einer geringenAnzahl experimenteller Daten für die YN-Wehselwirkung gibt es viele ver-shiedene möglihe Potentiale; für die hier verwendeten Zustandsgleihungendienten das Nijmegen-Modell NSC97f (für die Zustandsgleihungen 200.32.Nfund 300.32.Nf) und ein auf der hiralen Störungstheorie basierendes e�ektivesPotential als Input (für 200.32.60 und 300.32.60).Für den Nukleonen-Teil der Wehselwirkung wurde eine angepasste Parametri-sierung genutzt, da Vlow−k per Konstruktion bei hohen Dihten ungeeignet ist(siehe Kapitel 2.3.2).Mit Hilfe der Hartree-Fok-Näherung wurde ein Einteilhenpotential, das dieNN- und die YN-Wehselwirkung enthält, konstruiert, was zu folgender Energie
16



pro Teilhen führte:
E/A =

2

ρB

∑

b

kF
b

∫

0

d3p

(2π)3
(Mb +

p2

2Mb

+
1

2
Ub(p)). (2.29)Dabei ist ρB die Baryonendihte (number density), Mb die Baryonenmasse,

Ub die potentielle Einteilhen-Energie und kFb
der Baryonen-Fermiimpuls. Dietotale Energie pro Teilhen wurde aufgeteilt in einen Term, der nur den nuk-leonishen Anteil enthält, und einen, der den hyperonishen Anteil enthält undseperat berehnet werden kann.Die Zustandsgleihung konnte shlieÿlih für Materie im Betagleihgewiht aufge-stellt werden, indem die Konzentrationen der Hyperonen und Nukleonen be-trahtet wurden.2.3.2 Nukleon-Nukleon-(NN)-WehselwirkungDie Zustandsgleihungen 200.32.NN und 300.32.NN basieren auf reinen NN-Wehselwirkungen. Für Dihten oberhalb der Kernmateriedihte ist hier Vlow−kjedoh niht geeignet. Daher wurde für die rein nukleonishen Zustandsgleihun-gen folgende Parametrisierung verwendet:

ENN/AN = MN − E0u
u − 2 − δ

1 + uδ
+ S0u

γ(1 − 2xp)
2, (2.30)mit dem Verhältnis von Gesamt-Nukleon-Dihte zur Kernmateriedihte u =

ρN

ρ0

, dem Nukleon-Einteilhen-Potential UN
N , der Nukleon-Masse MN und (fürreine NN-Wehselwirkung ohne Hyperonen) der Symmetrieenergie S0. DieseParametrisierung wurde an die Energie pro Teilhen (aus Variationsrehnun-gen mit dem Argonne-V18-Potential unter Einbeziehung einer Drei-Teilhen-Wehselwirkung) ge�ttet, woraus man die Parameter E0 = −15, 8MeV, S0 =

32MeV, γ = 0, 6 und δ = 0, 2 erhielt.Die Inkompressibilität ist gegeben durh
K0 = 9ρ2 ∂2E/A

∂ρ2

∣

∣

∣

∣

ρB=ρ0

. (2.31)Diese wurde von 200MeV bis 300MeV variiert.In dieser Arbeit werden weihe Zustandsgleihungen mit K0 = 200MeV undsteife mit K0 = 300MeV verwendet. Die Symmetrieenergie ist durh at =
32MeV gegeben.2.3.3 FPS-Zustandsgleihung (eosFPS)Die Zustandsgleihung FPS (von Pethik, Ravenhall und Lorenz konstruiert[14℄) bezieht sih auf Studien von Friedman und Pandharipande (1981), dieeine Zustandsgleihung für Nukleonen- und Neutronenmaterie bei hoher Dihteberehneten. Sie basiert auf einer Zwei-Nukleonen-Wehselwirkung (V14), wobeiauh Drei-Nukleonen-Kräfte berüksihtigt werden. Diese sind phänomenolo-gish und abhängig von der Dihte. 17



In FPS wurde die mikroskopishe Wehselwirkung, die Friedman und Pandhari-pande nutzten, an eine Skyrme-Energiedihte-Funktion ge�ttet (im Rahmen derniht-relativistishen Vielteilhenphysik).2.3.4 C-Zustandsgleihung (eosC)In [15℄ beshreiben Bethe und Johnson die Zustandsgleihung eosC. Es handeltsih dabei um eine Zustandsgleihung für Materie mit Hyperonenanteil. Siewurde aus fünf vershiedenen Wehselwirkungen berehnet. Als Potential ver-wendete man eine Summe aus Yukawafunktionen mit Parametrisierungen ausexperimentellen Daten. Im Bereih hoher Dihten wird die Zustandsgleihungdurh die starke, kurzreihweitige, abstoÿende Kraft dominiert.2.3.5 VergleihAbbildung 2.4 zeigt die oben beshriebenen Zustandsgleihungen. Im oberenlinken Bild sind nur die in den Kapiteln 2.3.1 und 2.3.2 beshriebenen NN-und YN-Zustandsgleihungen zu sehen, da diese einen ähnlihen Energiedihte-bereih aufweisen; eosC und eosFPS erreihen weit höhere Energiedihten (obenrehts) und sind deshalb in dieses Bild niht aufgenommen. Anhand dieserAbbildung erkennt man gut den Untershied in der Steifheit der vershiede-nen Zustandsgleihungen. Die reinen NN-Zustandsgleihungen sind wesentlihsteifer als die YN-Zustandsgleihungen. In Abbildung 4.2 wird dies in Zusam-menhang mit der Maximalmasse der Neutronensterne eine Rolle spielen. Imunteren linken Bild ist zum Vergleih zwishen eosC bzw. eosFPS und den an-deren NN- bzw. YN-Zustandsgleihungen der Dihtebereih gewählt, der obenlinks zu sehen ist. Unten rehts sind alle Zustandsgleihungen in logarithmisherDarstellung abgebildet. Es ist zu sehen, dass sie für geringe Dihten (also imBereih der Neutronensternkruste) gut übereinstimmen, während sie bei ho-hen Dihten � im Kern-Bereih des Sterns, dessen Struktur noh ungewiss ist �voneinander abweihen.2.3.6 Chemishes PotentialOft sind Zustandsgleihungen mit Hilfe des hemishen Potentials µ angegeben.Daher soll in diesem Abshnitt der Zusammenhang zwishen Druk, Energie-dihte und hemishem Potential hergeleitet werden.Ausgangspunkt hierfür ist die Gibbs-Duhem-Beziehung:
0 = SdT − V dp +

∑

i

Nidµi. (2.32)Für die Betrahtung der Neutronensterne bei vershwindender Temperatur (T=0,dT=0) ergibt sih:
dp =

∑

i

Ni

V
dµi =

∑

i

ρdµi. (2.33)
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Abb. 2.4: Energiedihte und Druk für die im Text beshriebenen Zustands-gleihungen (EoS); oben links: NN und YN (siehe Kap. 2.3.1 und 2.3.2); obenrehts: alle EoS (Kap. 2.3.1 bis 2.3.4); unten links: alle EoS (eingeshränkterDihtebereih); unten rehts: alle EoS in logarithmisher AuftragungMit Hilfe der De�nition des Druks p = − ∂E
∂V

und des hemishen Potentials
µi = dǫ

dρ
und mit E =

∑

i

Ei und ǫ =
∑

i
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p = −
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∂(
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∂
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∑

i

ρiµi − ǫ. (2.34)
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3 Berehnungen mit RNSZur Berehnung der Struktur shnell rotierender Neutronensterne wird in dieserArbeit das Programm RNS (rapidly rotating neutron stars) benutzt. In [22℄und [23℄ sind Erläuterungen zu numerishen Methoden für die Berehnung derModelle für rotierende Neutronensterne zu �nden.3.1 AllgemeinesDer RNS-Code wurde von Nikolaos Stergioulas zur Konstruktion shnell rotieren-der, relativistisher, kompakter Sterne entwikelt. Als Input wird eine Zu-standsgleihung benötigt � von welher Form diese sein muss, wird im nähstenAbshnitt erörtert.RNS kann vershiedene Modelle berehnen, beispielsweise auh ein statishesModell für niht-rotierende Sterne oder das sogenannte Keplermodell, sowie Fol-gen einzelner physikalisher Gröÿen wie Winkelgeshwindigkeit, Quadrupolmo-ment, Rotvershiebung und andere. Auÿerdem können Sequenzen der einzelnenModelle berehnet werden, wodurh man gut die Abhängigkeit vershiedenerGröÿen voneinander zeigen kann.Der Code wird unter http://www.gravity.phys.uwm.edu/rns/ inklusive Manualfrei zum Download bereitgestellt.3.2 Bereitstellung der ZustandsgleihungDer RNS-Code kann sowohl mit polytropisher Form der Zustandsgleihungrehnen als auh mit einem tabellarishen Input. Da für diese Arbeit nur mittabellarisher Form gerehnet wird, soll auh nur auf diese näher eingegangenwerden.Die Tabelle muss aus vier Spalten bestehen � Energiedihte, Druk, Enthalpieund Baryonendihte. Zur Erstellung geeigneter Tabellen ist in RNS ein Pro-gramm "HnG" integriert, das bereits bestehende Tabellen in die von RNSbenötigte Form umformen kann. Diese Tabellen müssen die Energiedihte inder ersten Spalte und den Druk in Spalte zwei enthalten.Dabei ist darauf zu ahten, dass die Einheiten im RNS-Code im CGS-Systemsind. Der Druk wird beispielsweise in dynes/cm2 angegeben, die Energiedihtein g/cm3. Auÿerdem gilt c = 1 und ~ = 1. Es werden Tabellen zu vershiede-nen Zustandsgleihungen zusammen mit dem Code bereitgestellt, die bereitsdas entsprehende Format haben. 20



4 Berehnung untershiedliherNeutronensternmodelle
4.1 Niht rotierende Neutronensterne4.1.1 Vergleih vershiedener Programme zur Berehnungvon Neutronensternen (TOV vs. RNS)Wie bereits oben erwähnt, gibt es im RNS-Code eine Funktion, die statishe(also niht rotierende) Modelle von Neutronensternen berehnen kann. DieErgebnisse sollen nun mit denen eines anderen Programms, das speziell für nihtrotierende Neutronensterne geshrieben wurde, verglihen werden. Es handeltsih hierbei um das in Fortran geshriebene Programm "TOV". Mit diesemVergleih lässt sih leiht prüfen, ob die Berehnungen mit RNS rihtig sind(übereinstimmen).
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Abbildung 4.1 zeigt die Radius-Masse-Abhängigkeiten der zwei Zustandsglei-hungen 200.32.NN und 300.32.NN, wobei die aus dem RNS-Code erhaltenenWerte mit Linien, die aus dem TOV-Code erhaltenen mit Punkten dargestelltsind. Man sieht, dass die Punkte genau auf den Linien liegen, die Berehnungender beiden Programme stimmen also überein.Damit ist die Funktionalität des RNS-Codes geprüft; im Folgenden kann daherausshlieÿlih RNS verwendet werden.4.1.2 Struktur niht rotierender Neutronensterne bei ver-shiedenen ZustandsgleihungenIm folgenden Abshnitt sollen die in dieser Arbeit verwendeten Zustandsglei-hungen für die Berehnung des statishen Neutronenstern-Modells eingesetztwerden. Anhand der Masse-Radius-Abhängigkeit werden die untershiedlihenCharakteristika der Zustandsgleihungen aufgezeigt.
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Zustandsgleihung weiher maht.Allerdings führt die Verwendung einer steiferen NN-Zustandsgleihung nihtunbedingt zu einer steiferen Gesamt-(YN)-Zustandsgleihung. Bei höherer In-kompressibilität ist nah Gleihung (2.21) die Energie pro Teilhen gröÿer, alsoauh die Energie des Systems; jedoh nimmt die Maximalmasse dadurh ab,da bei höherer Energie mehr Hyperonen produziert werden können. Bei einersteifen NN-Zustandsgleihung kann es demnah zu einer hohen Hyperonenkon-zentration kommen, die die Gesamt-Zustandsgleihung weiher maht.4.2 Rotierende NeutronensterneBesonders interessant ist der RNS-Code für Modelle rotierender Neutronen-sterne. Das Programm kennt vershiedene Funktionen für die Berehnung dieserModelle; Verwendung in dieser Arbeit �nden die Funktionen "Kepler", "Omega"und "rmass".4.2.1 Neutronensterne bei KeplerfrequenzMit der Funktion "Kepler" werden Werte für einen Stern berehnet, der mitKeplerfrequenz rotiert. Die Keplerfrequenz ist die maximale Frequenz, mit derder Neutronenstern rotieren kann. Bei höherer Frequenz wird die Zentrifu-galkraft an der Ober�ähe gröÿer als die Gravitationskraft, die die Materie ander Ober�ähe des Sterns hält. Der Neutronenstern wird demnah oberhalb derKeplerfrequenz instabil.Typishe Werte für die Keplerfrequenz liegen zwishen 1500Hz und 2000Hz.Die höhste bisher beobahtete Rotationsfrequenz ist 1122Hz, mit der der Pul-sar XTE J1739-285 rotiert.Abbildung 4.3 zeigt für die vershiedenen Zustandsgleihungen die Masse-Ra-dius-Kurven für das statishe (siehe Kapitel 4.1.2) und das Kepler-Limit imVergleih.In Tabelle 4.1 werden weiterhin die ermittelten Werte der maximal möglihenMassen (gerundet auf zwei Nahkommastellen) für statishes Limit und Kepler-limit angegeben.Die Zustandsgleihungen im Keplerlimit ergeben gröÿere Maximalmassen undum etwa ein Drittel gröÿere Radien der Sterne. Man erkennt in Abbildung4.3 zwei "Zweige", den für das statishe Limit und einen vershobenen etwasgröÿeren Zweig für das Keplerlimit.Diese Vershiebung des Maximums für gröÿer werdende Frequenzen könnte mannutzen, um den Verlauf der Maximalmasse in Abhängigkeit des Radius oderauh der Energiedihte zu untersuhen.Anhand der Tabelle ist sehr gut zu erkennen, welhe Rolle die Zustandsgleihungbzw. deren Eigenshaften für die Struktur der Neutronensterne spielt. Be-trahtet man beispielsweise eos300.32.NN (300NN) und eos200.32.Nf (200Nf),so erkennt man bei 300NN eine mehr als dreimal so hohe Masse wie bei 200Nf,was hauptsählih an dem Hyperonenanteil und an der Kompressibilität liegt.
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EoS Mmax,stat [M0℄ Mmax,Kepler [M0℄FPS 1,8 2,13C 1,86 2,17200.NN 1,59 1,86300.NN 2,64 3,18200.Nf 0,97 1,18300.Nf 1,24 1,58200.60 0,8 0,9300.60 1,12 1,36Tab. 4.1: Werte der maximal möglihen Massen im statishen und im Kepler-Grenzfall für die genutzten Zustandsgleihungen4.2.2 Winkelgeshwindigkeit bei konstanter RuhemasseMit der "rmass"-Funktion kann für untershiedlihe Energiedihten die Ruhe-masse konstant gehalten werden. Eine Kon�guration mit konstanter Ruhemassenennt man Evolutionssequenz. Evolutionssequenzen werden im nähsten Kapi-tel ausführlih behandelt. Es werden die Rotationsfrequenzen bei zwei kon-stanten Ruhemassen betrahtet: M = 0.8M0 (links) und M = 1.4M0 (rehts),und zwar in Abhängigkeit der Masse (Abb. 4.4 oben) und des Radius (Abb.4.4 unten). Die Masse steigt mit höher werdender Frequenz. Dieses Verhal-ten wurde shon bei der Betrahtung des Keplerlimits deutlih. Je shneller einNeutronenstern rotiert, desto gröÿere Massen kann er erreihen. Mit der Kepler-frequenz erreiht der Neutronenstern also seine maximal möglihe Masse. Auhdas Ansteigen des Radius konnte man bei der Betrahtung der Neutronensternebei Keplerfrequenz sehen. Interessant ist hier insbesondere das Verhalten beiAnnäherung an die Keplerfrequenz. In Abbildung 4.5 unten erkennt man an-deutungsweise ein asymptotishes Annähern an die Keplerfrequenz, der Radiusgeht gegen unendlih, eine höhere Frequenz kann also niht erreiht werden.4.2.3 Sequenzen konstanter Frequenz und Evolutionsse-quenzenIn diesem Abshnitt soll eine Auswahl der vorgestellten Zustandsgleihungen(eosC, eosFPS, eos200.32.NN, eos300.32.NN, eos200.32.60, eos300.32.60) genaueruntersuht werden. Dazu wird die Abhängigkeit der Masse von der Energiedihtebetrahtet. Es werden vershiedene Sequenzen dargestellt: Grenzsequenzen(obere Grenze: Keplerlimit, untere Grenze: statishes Limit), Sequenzen kon-stanter Frequenz und Evolutionssequenzen.Auf die Grenzsequenzen wurde bereits in den vorigen Abshnitten eingegangen,daher wird nun auf die Sequenz für konstante Frequenz und die Evolutionsse-quenz eingegangen.Bei der Funktion "Omega" kann neben der Energiedihte auh eine beliebigeFrequenz unterhalb der Keplerfrequenz angegeben werden. Der Energiedihte-bereih, in dem dieses Modell für eine bestimmte Frequenz berehnet werdenkann, weiht bei gröÿer werdender Frequenz etwas von dem Energiedihtebereihfür den statishen Fall ab.Im Folgenden werden drei konstante Frequenzen verwendet: 294Hz (Frequenzvon PSR J17191-2821), 641Hz (Frequenz von PSR B1937+21), 719Hz (Frequenz24
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Entwiklung von isolierten magnetisierten Neutronensternen zu einer Abnahmedes Drehimpulses kommt (durh die Abstrahlung elektromagnetisher Wellen)und dies wiederum zu einer Abnahme der Winkelgeshwindigkeit. Allerdingsändert sih dieses Verhalten bei gröÿer werdender Ruhemasse. Ist die Ruhe-masse gröÿer als die maximal möglihe Ruhemasse statisher Sterne, kommt eszu einer sogenannten supramassiven Sequenz und es tritt der E�ekt des bakbendings auf (Zunahme der Rotationsfrequenz bei Abnahme des Drehimpulses).Der Stern endet niht als statisher Neutronenstern, sondern kollabiert zu einemShwarzen Loh. Dieser zweite Bereih ist bei einigen Zustandsgleihungen(eos300.32.60, eos200.32.NN, eos300.32.NN) mit eingezeihnet. Bei den übri-gen Zustandsgleihungen wurden aufgrund mögliher Unübersihtlihkeit nurstabile Evolutionssequenzen eingezeihnet. Es kommen auh supramassive Se-quenzen vor, die stabil sind. Dies ist der Fall, wenn eine solhe Sequenz, die beigroÿer Ruhemasse auf der Keplersequenz beginnt, wieder auf dem Keplerlimitendet.
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5 Zusammenfassung und Aus-blikIn dieser Arbeit wurden diverse Zustandsgleihungen, die auf der niht relati-vistishen Vielteilhenphysik oder der relativistishen Quantenfeldtheorie ba-sieren, zur Beshreibung der dihten Materie eines Neutronensterns untersuht.Dabei wurden zunähst statishe Neutronensterne betrahtet. Dabei konnteaufgezeigt werden, inwieweit die Untershiede in den verwendeten Zustands-gleihungen (wie z.B. Steifheit) die Strukturberehnungen verändern.Anshlieÿend wurde der Fokus auf rotierende Neutronensterne gelegt. Die Zu-standsgleihungen wurden nun unter Ein�uÿ der Rotation auf die Strukturbe-rehnungen untersuht. Dabei wurden Sequenzen untershiedliher Rotations-frequenzen sowie das Keplerlimit berehnet. Es �el auf, dass bei einigen Zu-standsgleihungen die ermittelte Keplerfrequenz geringer ist als tatsählih be-obahtete Frequenzen von Pulsaren (1122Hz bei XTE J1739-285, 719Hz beiPSR J1748-2446ad). Eine Forderung an die Zustandsgleihung ist also, dassdas Keplerlimit höher als 1122Hz ist und solhe Frequenzen noh im Bereihder Stabilität liegen. Gleihzeitig müssen aber auh Radius und Masse mitbisherigen beobahteten Werten in Einklang sein � unter Berüksihtigung derMassenzunahme bei Rotation.Das Thema der Zustandsgleihung für dihte Materie ist ein interessantes For-shungsgebiet, in dem noh viele Fragen o�en sind: wie hoh sind die maximalerlaubte Masse und die maximal möglihe Frequenz eines Neutronensterns, auswelher Materie ist das Innere aufgebaut und welhe Dihten kann diese er-reihen...?
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